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Cap��tulo 1

Introducci�on

Los c�umulos estelares abiertos o gal�acticos constituyen uno de los campos de estudio

de mayor importancia dentro de la astronom��a observacional. Por un lado se halla el

inter�es de la comprensi�on de este tipo de objetos en s�� mismos (formaci�on, evoluci�on,

estructura interna, cinem�atica, din�amica, funci�on de masas y composici�on qu��mica)

y, por otro lado, los c�umulos abiertos son una herramienta fundamental para varios

campos de la astrof��sica moderna. Los c�umulos son una pieza importante de la escala

astron�omica de distancias. Los c�umulos j�ovenes aportan informaci�on acerca de la

funci�on de masa inicial (IMF), en tanto que los de edades intermedias y elevadas

son un banco de pruebas para las teor��as de evoluci�on estelar (Meynet et al. 1993,

Phelps y Janes 1993). Al constituir cada uno de ellos una muestra variada de

estrellas de diferentes masas formadas simult�aneamente y a partir de un material de

composici�on qu��mica homog�enea, permiten discriminar entre distintos modelos de

estructura y evoluci�on estelar poniendo a prueba los ingredientes f��sicos utilizados, en

particular la convecci�on penetrantea. Por otro lado, el an�alisis de las caracter��sticas

del sistema de c�umulos abiertos en funci�on de su posici�on en la Galaxia, en especial

las edades y metalicidades, proporciona informaci�on valios��sima para el estudio de

la estructura y evoluci�on de la Galaxia y de las regiones de formaci�on estelar (Janes

y Adler 1982, Janes y Phelps 1994). En este sentido se est�an llevando a cabo

importantes esfuerzos observacionales y te�oricos para establecer la posible relaci�on

entre distancia galactoc�entrica, edad y metalicidad, una cuesti�on a�un sometida a

controversia (Carraro y Chiosi 1994, Lennon et al. 1990, Friel 1995, entre otros).

aconvective overshooting

1



2 Cap��tulo 1. Introducci�on

Tabla 1.1: C�umulos abiertos con par�ametros f��sicos determinados, seg�un el cat�alogo de

Lyng�a (1987), 1151 objetos, incorporado en la Base de datos de estrellas en c�umulos

abiertos de Mermilliod (1992b)

n�umero de objetos rango de valores

con distancia: 419 [20 pc | 9 kpc]

con edad: 403 [1 Myr | 7 Gyr]

con [Fe/H]: 87 [{0.76 dex | +0.3 dex]

con velocidad radial: 123 [{80 km s�1 | +75 km s�1]

El sistema de datos m�as extenso sobre c�umulos abiertos es la Base de datos de

estrellas en c�umulos abiertos (BDA, Base des Donn�ees des Amas) de Mermilliod

(1988, 1992a, 1992b y actualizaciones posteriores). Esta base incorpora una re-

copilaci�on sistem�atica de datos observacionales sobre estrellas individuales en todos

los c�umulos (m�as de 600) para los que se han publicado medidas. La informaci�on

estelar individual recopilada, clasi�cada por c�umulos separados, incluye datos posi-

cionales, fotom�etricos en distintos sistemas, espectrales (clasi�caci�on espectral, ve-

locidades radiales y rotacionales), bibliograf��a e identi�caciones cruzadas. BDA

incluye, adem�as, el Catalogue of Open Cluster Data de G. Lyng�a (1987), que consti-

tuye la mayor recopilaci�on sistem�atica de datos sobre c�umulos abiertos considerados

como objetos individuales. Las ediciones m�as recientes de este cat�alogo incluyen

m�as de 1100 objetos.

Sin embargo, los par�ametros f��sicos de la muestra de c�umulos abiertos distan

mucho de ser completos, a pesar del considerable esfuerzo observacional acumulado.

Un par�ametro tan b�asico como la distancia, est�a determinado solamente para unos

400 c�umulos, y es una cantidad similar la que cuenta con edades conocidas. Los

datos de partida y los m�etodos empleados para el c�alculo de estos y otros par�ametros

son diversos, y como consecuencia la calidad de la informaci�on disponible no es ni

mucho menos homog�enea (Janes et al. 1988). La tabla 1.1 muestra en s��ntesis, para

algunos par�ametros, el n�umero de c�umulos abiertos que cuentan con estimaciones

de sus valores.

El presente trabajo est�a dedicado al estudio de los c�umulos abiertos presentes en

un �area reducida (poco m�as de 5 grados cuadrados) de la constelaci�on de Taurus,
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en direcci�on al anticentro gal�actico, regi�on de gran importancia para el estudio

observacional de la estructura de la Galaxia. En la regi�on analizada, Dreyer (1888)

incluy�o tres entradas en su New General Catalogue of Nebulae and Clusters of Stars:

NGC 1746, NGC 1750 y NGC 1758. Los tres objetos especi�cados se superponen

ampliamente en el cielo, y su naturaleza e interrelaci�on no ha sido del todo aclarada

hasta la fecha. Nuestra investigaci�on se centra en la identi�caci�on de los c�umulos

presentes en el campo y la determinaci�on tanto de sus caracter��sticas f��sicas como

de la posible existencia o ausencia de v��nculo f��sico entre ellos. Con este �n se ha

recurrido a t�ecnicas observacionales fotom�etricas y astrom�etricas.

1.1 M�etodos de estudio

Las herramientas usuales para el estudio observacional de c�umulos abiertos abarcan

t�ecnicas fotom�etricas, espectrosc�opicas y astrom�etricas. La fotometr��a multicolor es

la t�ecnica usual para determinar distancias, excesos de color, edades y aun metalici-

dades de c�umulos abiertos. Para ello se recurre de manera sistem�atica a calibraciones

emp��ricas y/o a modelos te�oricos de evoluci�on estelar. La fotometr��a de c�umulos

abiertos ha utilizado todo tipo de detectores a lo largo del tiempo, desde la placa

fotogr�a�ca a los dispositivos de carga acoplada (en adelante, CCD) pasando por el

fot�ometro fotoel�ectrico. Las mayores profundidades se obtienen hoy d��a mediante

CCD, aunque en determinadas bandas el fot�ometro fotoel�ectrico puede ser m�as

e�caz. La fotometr��a fotogr�a�ca sigue siendo la �unica alternativa viable cuando

se trata de obtener datos fotom�etricos en campos relativamente amplios, fuera del

alcance hoy d��a de los CCD debido a su tama~no reducido.

La espectroscopia es una t�ecnica potente, pero que requiere gran cantidad de

tiempo de observaci�on y cuya aplicaci�on est�a limitada a estrellas relativamente bri-

llantes. El an�alisis de espectros proporciona la manera m�as precisa para determinar

metalicidades y velocidades radiales, par�ametro este �ultimo de gran importancia

para estudiar la din�amica interna de los grupos y su movimiento en la Galaxia, aparte

de constituir un criterio e�caz para la segregaci�on de miembros y no miembros.

La astrometr��a de c�umulos abiertos es el m�etodo de mayor rendimiento para

la separaci�on de miembros de los c�umulos y estrellas de campo. Adem�as, para

objetos cercanos, la resoluci�on astrom�etrica de la din�amica interna permite otras

aplicaciones, como la determinaci�on de masas din�amicas, el an�alisis de la isotro-
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p��a de la distribuci�on de velocidades o la determinaci�on de distancias cinem�aticas

(Sagar y Bahtt 1988, Sagar y Bhatt 1989a, Sagar y Bhatt 1989b). La astrometr��a

de c�umulos abiertos se ha basado hasta la fecha casi exclusivamente en la fotograf��a.

Cl�asicamente, la asignaci�on de pertenencia a los c�umulos se ha realizado a partir de

los movimientos propios. Las t�ecnicas de determinaci�on de movimientos propios y

segregaci�on de c�umulo y campo han sido objeto de gran atenci�on durante d�ecadas.

La combinaci�on de los tres modos de estudio proporciona los mejores resultados

en cuanto a separaci�on de las poblaciones superpuestas de campo y c�umulo y en lo

que respecta a la determinaci�on de los par�ametros f��sicos del objeto estudiado. Una

separaci�on rigurosa de las estrellas miembro respecto de la poblaci�on de campo es el

primer paso para determinar de la manera m�as precisa posible los par�ametros f��sicos

del grupo.

1.2 C�umulos dobles

La aclaraci�on de la estructura de la zona estudiada en la regi�on de Taurus, con tres

posibles c�umulos superpuestos, requiere plantearse tanto la existencia de los objetos

como su posible interrelaci�on, esto es, si puede tratarse de un sistema cumular

m�ultiple o bien nos encontramos ante objetos independientes alineados seg�un la

visual.

La posible existencia de objetos binarios es un aspecto poco estudiado del sistema

de c�umulos abiertos. Es sabido que las nubes moleculares pueden ser progenitoras

de asociaciones y diversos c�umulos estelares. Algunos de estos c�umulos podr��an

sobrevivir ligados entre s�� incluso despu�es de la ruptura de la nube. En su evoluci�on

posterior, estos c�umulos pueden permanecer en forma de sistema ligado, separarse

por efecto de las mareas gal�acticas o fundirse en un �unico objeto. La presencia de

parejas de c�umulos abiertos ligados gravitatoriamente y con un origen com�un est�a

bien establecida en las Nubes de Magallanes (Bhatia 1990 y referencias all�� citadas).

La perspectiva exterior y la distancia de las Nubes de Magallanes simpli�ca los

criterios para decidir la realidad del posible v��nculo f��sico entre dos c�umulos con

posiciones aparentes pr�oximas entre s��.

El ejemplo de las Nubes de Magallanes justi�ca la b�usqueda de este tipo de

parejas. Pero en la Galaxia, debido a nuestra perspectiva de observadores internos,
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la cercan��a aparente de las posiciones proyectadas sobre el cielo no es su�ciente

para dilucidar la existencia de un v��nculo f��sico. Si los m�as de mil c�umulos abiertos

conocidos estuvieran distribuidos aleatoriamente en el cielo, ser��a de esperar un

cierto n�umero de parejas aparentes, no f��sicas, consecuencia de la alineaci�on al azar

de algunos c�umulos en aproximadamente la misma l��nea visual. Por analog��a con

el campo de las estrellas dobles, se llama c�umulo doble a cualquier par de c�umulos

estelares que muestre cierta proximidad de sus posiciones aparentes proyectadas en

la esfera celeste. Un c�umulo binario es un c�umulo doble en el que los componentes

est�an pr�oximos entre s�� no s�olo seg�un la direcci�on de la visual, sino tambi�en en

el espacio, y se hallan vinculados gravitatoriamente. Un par �optico, en cambio,

consiste en una alineaci�on aleatoria seg�un la visual de dos c�umulos f��sicamente inde-

pendientes. Para resolver la ambig�uedad es necesario contar como m��nimo con una

tercera dimensi�on, como por ejemplo la distancia, un par�ametro no determinado

para todos los c�umulos y que con frecuencia est�a afectado de un error considerable.

La distancia, la cinem�atica, la edad o la metalicidad de los c�umulos puede tambi�en

dar luz sobre su posible v��nculo f��sico: debido a su car�acter ligado y a su origen

com�un a partir de una misma nube progenitora, los componentes de un c�umulo

binario presentar�an distancias al Sol parecidas, movimientos propios muy semejantes

y edades y metalicidades similares. Los componentes de un par �optico pueden,

en cambio, hallarse a distancias muy diferentes y tener caracter��sticas f��sicas nada

parecidas.

El �unico caso con�rmado de c�umulo abierto binario en la Galaxia es el objeto

doble NGC 869+884, en Perseus, tambi�en llamado h+� Persei o C�umulo Doble de

Perseo. Se trata de una pareja formada por dos c�umulos j�ovenes y ricos, muy si-

milares y situados a unos 2 kpc del Sol. Pavloskaya y Filippova (1989) propusieron

la existencia de otros sistemas binarios en la Galaxia. Subramaniam et al. (1995)

han realizado una b�usqueda extensiva de candidatos a c�umulo abierto binario en el

cat�alogo de Lyng�a (1987). Tomando el subconjunto de algo m�as de 400 entradas

con distancias determinadas, e imponiendo un l��mite de separaci�on espacial m�axima

entre componentes de 20 pc, estos autores elaboran una lista de 18 candidatos a

c�umulo binario. Salvo h+� Per, todos los dem�as casos est�an pendientes de con-

�rmaci�on, aunque se han publicado evidencias a favor de la asociaci�on f��sica de la

cuarta pareja propuesta por Subramaniam et al., la formada por NGC 1907 y NGC

1912 (M 38) (Cu�ey, 1937). No se ha de descartar la posible existencia de otros sis-

temas binarios entre la considerable submuestra del cat�alogo de Lyng�a que carece de

distancias determinadas. Existen en la literatura otros estudios de c�umulos dobles,
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los cuales han conducido a la conclusi�on de que los objetos que analizaron no estaban

vinculados f��sicamente (Platais et al. 1996, Kharchenko et al. 1997).

1.3 C�umulos en la direcci�on del anticentro

En el estudio de la estructura de la Galaxia, la importancia de la direcci�on del

anticentro reside en que la visual intersecta en esa zona los brazos exteriores del

sistema, sin interferencia de las regiones internas (McCarthy y Treanor, 1965). La

cinem�atica observada en este sector permite un an�alisis especial, porque la direcci�on

radial est�a dominada por los movimientos peculiares, ya que la rotaci�on gal�actica

induce desplazamientos puramente tangenciales. El an�alisis de las propiedades del

sistema de c�umulos abiertos puede contribuir, pues, a la determinaci�on de la es-

tructura y propiedades de la Galaxia en la direcci�on del anticentro (Kharchenko

et al. 1997). La di�cultad principal a que se enfrentan los estudios fotom�etricos

en la regi�on proviene de la estructura compleja del material interestelar presente

(McCuskey 1941).

La V��a L�actea en Auriga y Taurus es especialmente rica en c�umulos abiertos con

caracter��sticas variadas. Entre estos objetos destacan por su riqueza y brillo NGC

2168 (M 35), NGC 1960 (M 36), NGC 2099 (M 37) y NGC 1912 (M 38). En la

tabla 1.2 se muestran los c�umulos abiertos conocidos m�as cercanos a la direcci�on del

anticentro, y en la �gura 1.1 se presenta un esquema de la zona. La mayor��a de estos

objetos han sido analizados en mayor o menor detalle con anterioridad. Ya desde

los estudios m�as tempranos (Cu�ey 1937) qued�o claro que los c�umulos visibles en

esta zona no constituyen en su conjunto un complejo vinculado f��sicamente, aunque,

como se indic�o antes, se ha sugerido la existencia de alg�un objeto binario (NGC

1912 y NGC 1907).

La �gura 1.2 ampl��a la zona concreta de inter�es para nuestro trabajo, en la conste-

laci�on de Taurus. Esta regi�on contiene el c�umulo cercano de las H��ades (Melotte 25)

y varios otros objetos menos destacados y, por ello, menos estudiados, como NGC

1807, NGC 1817, NGC 1647 o la terna a la que se dedica nuestra investigaci�on,

constituida por NGC 1746, NGC 1750 y NGC 1758.

Esta regi�on en Taurus se caracteriza por la presencia del material absorbente de

las nubes de Taurus, situadas a unos 200 pc del Sol (Strai�zys y Mei�stas 1980, �Cernis
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Figura 1.1: Los c�umulos abiertos de la zona de Auriga y Taurus, seg�un Cu�ey (1937).
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Tabla 1.2: C�umulos abiertos a una distancia angular inferior a 25Æ del anticentro

gal�actico. Datos de Lyng�a (1987), salvo para NGC 1750, tomado de Sinnot (1987).

Para cada c�umulo se ofrece: designaci�on, coordenadas ecuatoriales para el equinoccio

J2000.0 (en h m y Æ 0) y gal�acticas (en Æ), distancia (d) en pc, m�odulo de distancia

(m�M) en mag, exceso de color de Johnson (E(B{V)) en mag, logaritmo de la edad

en a~nos (log t), distancia al plano gal�actico (z) en pc, di�ametro aparente (D) en minutos

de arco, y distancia angular aparente al anticentro (�) en grados

c�umulo � Æ l b d m�M E(B{V) log t z D �

Dolidze 14 4 06.6 +27 26 167.54 {18.08 10 21.84

Berkeley 11 4 20.6 +44 55 157.08 {3.65 2188 14.77 0.96 7.00 {139 5 23.19

Melotte 25 4 26.9 +15 51 180.05 {22.40 40 3.01 8.85 {15 330 22.40

Czernik 18 4 28.0 +30 55 168.28 {12.28 0 16.91

NGC 1582 4 32.0 +43 51 159.28 {2.91 18 20.91

NGC 1605 4 35.0 +45 15 158.61 {1.58 2559 15.14 0.97 7.61 {70 5 21.45

NGC 1624 4 40.4 +50 26 155.35 2.58 3 24.78

Berkeley 68 4 44.5 +42 03 162.13 {2.41 {134 12 18.03

Berkeley 12 4 44.6 +42 40 161.68 {1.99 4 18.42

Ruprecht 148 4 46.5 +44 44 160.33 {0.39 {37 4 19.67

NGC 1647 4 46.0 +19 04 180.39 {16.78 524 9.84 0.39 8.11 {151 39 16.78

NGC 1662 4 48.5 +10 56 187.70 {21.12 378 8.98 0.34 8.11 {136 12 22.42

NGC 1663 4 48.6 +13 09 185.79 {19.81 0 20.61

NGC 1664 4 51.1 +43 42 161.66 {0.44 1126 10.90 0.20 8.38 {8 18 18.35

Czernik 19 4 57.0 +28 46 174.09 {8.85 14 10.63

Berkeley 14 5 00.2 +43 28 162.86 0.71 5 17.15

Berkeley 15 5 02.3 +44 27 162.33 1.61 5 17.74

NGC 1724 5 03.5 +49 30 158.45 4.85 0 22.06

NGC 1746 5 03.6 +23 49 179.02 {10.65 {77 39 10.69

NGC 1750 5 03.9 +23 39 179.18 {10.70 10.74

NGC 1758 5 04.4 +23 47 179.15 {10.52 10.55

NGC 1778 5 08.1 +37 02 168.88 {2.00 1479 11.94 0.34 8.11 {51 7 11.30

King 17 5 08.4 +39 04 167.30 {0.73 5 12.72

NGC 1807 5 10.7 +16 31 186.08 {13.50 12 14.78

NGC 1798 5 11.9 +47 37 160.76 4.85 5 19.82

NGC 1817 5 12.1 +16 41 186.13 {13.13 1813 12.19 0.28 8.90 {411 20 14.47

Dolidze 16 5 14.6 +32 43 173.17 {3.48 5 7.66

Czernik 20 5 20.1 +39 28 168.30 1.32 4 11.77

NGC 1857 5 20.2 +39 21 168.41 1.26 41 10 11.66

Berkeley 17 5 20.6 +30 35 175.65 {3.65 7 5.68

Berkeley 18 5 22.2 +45 23 163.63 5.01 12 17.10

Collinder 62 5 22.5 +40 59 167.26 2.50 28 12.98

NGC 1893 5 22.7 +33 23 173.59 {1.70 3960 14.72 0.54 7.00 {117 25 6.63

Dol-Dzim 2 5 23.2 +11 27 192.15 {13.72 10 18.25

Dolidze 18 5 24.1 +33 17 173.83 {1.50 5 6.35

Berkeley 19 5 24.1 +29 35 176.90 {3.59 4831 14.70 0.40 9.49 {302 4 4.74

Dolidze 19 5 23.7 +08 10 195.11 {15.32 23 21.39

Berkeley 69 5 24.6 +32 38 174.42 {1.79 3 5.86

Berkeley 70 5 25.7 +41 53 166.90 3.58 6 13.57

NGC 1883 5 25.9 +46 32 163.04 6.19 5 18.02

Collinder 65 5 25.9 +16 05 188.48 {10.71 220 13.63

Czernik 21 5 26.5 +35 59 171.87 0.41 7 8.14
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Tabla 1.2: (Continuaci�on)

c�umulo � Æ l b d m�M E(B{V) log t z D �

Stock 8 5 27.6 +34 25 173.35 {0.23 14 6.65

Dolidze 21 5 27.4 +07 04 196.58 {15.10 12 22.28

NGC 1907 5 28.0 +35 19 172.62 0.30 1330 11.96 0.42 8.11 6 5 7.39

Dolidze 20 5 28.6 +33 47 173.96 {0.46 5 6.06

NGC 1912 5 28.7 +35 50 172.27 0.70 1234 11.22 0.24 8.19 15 14 7.76

NGC 1931 5 31.4 +34 15 173.90 0.28 5 6.11

Dol-Dzim 3 5 33.7 +26 29 180.68 {3.54 10 3.60

Collinder 69 5 35.1 +09 55 195.05 {12.00 {103 70 19.16

Dol-Dzim 4 5 35.9 +25 56 181.39 {3.41 25 3.68

NGC 1960 5 36.1 +34 07 174.52 1.04 1230 11.22 0.24 7.61 22 10 5.58

Stock 10 5 39.0 +37 55 171.63 3.56 25 9.09

Berkeley 71 5 41.3 +32 23 176.57 1.02 5 3.58

Basel 4 5 48.5 +30 12 179.23 1.20 5675 15.47 0.53 7.00 118 5 1.43

Collinder 74 5 48.5 +07 23 198.98 {10.40 5 21.55

King 8 5 49.4 +33 37 176.40 3.12 3354 14.80 0.68 8.26 182 4 4.76

Czernik 23 5 49.7 +28 55 180.46 0.76 5 0.89

Berkeley 72 5 50.3 +22 11 186.32 {2.57 2 6.82

Berkeley 21 5 51.7 +21 46 186.83 {2.50 3631 16.00 1.00 7.00 {158 5 7.27

NGC 2099 5 52.4 +32 32 177.65 3.09 1343 11.63 0.31 8.30 72 14 3.88

Czernik 24 5 55.2 +20 52 188.04 {2.27 5 8.35

Basel 11 5 58.2 +21 58 187.44 {1.11 {29 3 7.52

Berkeley 22 5 58.4 +07 50 199.80 {8.05 1 21.31

NGC 2129 6 01.0 +23 18 186.61 0.13 1989 13.64 0.67 7.61 4 5 6.61

NGC 2126 6 03.0 +49 53 163.24 13.21 319 5 21.22

NGC 2141 6 03.1 +10 25 198.07 {5.79 4246 14.10 0.30 9.60 {428 10 18.95

IC 2157 6 05.0 +23 59 186.45 1.25 1879 12.97 0.50 7.85 40 5 6.57

NGC 2158 6 07.5 +24 05 186.64 1.76 3875 14.51 0.49 9.27 119 5 6.87

NGC 2169 6 08.4 +13 57 195.63 {2.92 918 10.33 0.16 7.46 {46 5 15.89

NGC 2168 6 08.9 +24 20 186.58 2.18 853 10.17 0.16 8.07 32 25 6.93

NGC 2175 6 10.9 +20 36 190.08 0.79 5 10.11

NGC 2186 6 12.2 +05 27 203.56 {6.20 1828 12.30 0.31 8.30 {197 5 24.32

Czernik 25 6 13.1 +06 59 202.31 {5.26 2 22.89

NGC 2194 6 13.8 +12 48 197.26 {2.33 2655 13.46 0.42 8.57 {107 9 17.41

NGC 2192 6 15.2 +39 51 173.41 10.64 5 12.50

Collinder 89 6 18.0 +23 37 188.21 3.70 83 60 9.00

Bochum 1 6 25.5 +19 46 192.43 3.41 4055 14.80 0.55 7.00 241 0 12.88

NGC 2236 6 29.7 +06 49 204.37 {1.69 3327 13.79 0.37 8.87 {98 7 24.42

Collinder 95 6 30.5 +09 55 201.72 {0.07 14 21.72

Berkeley 23 6 33.5 +20 32 192.61 5.44 4 13.72

Basel 8 6 34.2 +08 04 203.79 {0.12 {2 29 23.79

NGC 2251 6 34.7 +08 21 203.60 0.13 1556 11.60 0.20 8.66 3 10 23.60

NGC 2254 6 36.0 +07 40 204.35 0.09 2109 12.68 0.33 8.46 3 5 24.35

Basel 7 6 36.6 +08 21 203.81 0.54 1578 11.89 0.28 8.46 14 5 23.82

Trumpler 5 6 36.7 +09 26 202.86 1.05 977 12.00 0.64 9.86 17 14 22.88

NGC 2259 6 38.6 +10 53 201.79 2.12 3 21.89

NGC 2264 6 41.1 +09 53 202.94 2.20 794 9.69 0.06 7.00 30 39 23.04

NGC 2266 6 43.2 +26 57 187.78 10.28 606 5 12.87

NGC 2281 6 49.3 +41 03 175.00 17.06 461 8.57 0.08 8.72 135 25 17.76

Berkeley 29 6 53.3 +16 55 197.98 8.03 6 19.64

NGC 2304 6 55.0 +18 01 197.17 8.87 3 19.26

NGC 2331 7 7.2 +27 21 189.67 15.30 14 18.04
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Figura 1.2: La regi�on de NGC 1746 en Sky Atlas 2000 de Tirion (1987). Se consigna

solamente el objeto NGC 1746.

1987, Strai�zys et al. 1992a). Estas nubes han sido descritas como \extremadamente

grumosas" (McCuskey 1941), y su presencia y propiedades se muestran como una

de las di�cultades principales para el estudio fotom�etrico de la zona.

1.4 La regi�on de NGC 1746, NGC 1750 y NGC 1758

Este trabajo presenta un an�alisis astrom�etrico y fotom�etrico de la zona de Taurus

alrededor de las posiciones dadas por Dreyer (1888) para las entradas n�umeros 1746,

1750 y 1758 de su New General Catalogue of Nebulae and Clusters of Stars. La

denominaci�on de estos c�umulos seg�un la nomenclatura de la UAI es C 0500+237

(NGC 1746), C 0500+235 (NGC 1750), C 0501+237 (NGC 1758).

Dreyer incluy�o estas entradas en su cat�alogo, como la mayor��a, a partir de la

simple inspecci�on visual de la zona. Como puede comprobarse con los datos de la

tabla 1.2, los objetos 1746, 1750 y 1758 se superponen mutuamente en todo o en

parte. La interpretaci�on de esta intrincada estructura ha sido muy variada a lo largo

del tiempo y seg�un los diferentes autores que han estudiado o catalogado la zona.
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1.4.1 Confusi�on en las obras de referencia

La inspecci�on visual de la regi�on con binoculares muestra una cierta concentraci�on

dispersa de estrellas de casi un grado de di�ametro que podr��a identi�carse con la

entrada NGC 1746, aunque su aspecto es el de una uctuaci�on aleatoria y poco

destacada del campo. La observaci�on con objetivos de unos 20 cm de di�ametro pone

de mani�esto la existencia de un grupo algo m�as contrastado de estrellas d�ebiles,

coincidente en posici�on y dimensiones con la entrada NGC 1750. En el extremo

noreste de este grupo se observa una acumulaci�on compacta de estrellas d�ebiles,

coincidente con los par�ametros de Dreyer para NGC 1758, carente de astros brillantes

pero con todos los rasgos caracter��sticos de un verdadero c�umulo abierto.

Ante la ausencia de medidas objetivas en las que basarse, algunos autores han

optado por simpli�car la descripci�on de la zona y considerar solamente un objeto,

NGC 1746, el m�as grande de los tres consignados por Dreyer. La descripci�on visual

dada por Comellas (1979) es muy clara:

En la posici�on 5h1m + 23Æ440 [B1950.0] encontramos el c�umulo NGC

1746, el m�as amplio de Tauro, por supuesto despu�es de las H��ades y las

Pl�eyades. Mide 450 de di�ametro, y su misma dispersi�on le hace perder

espectacularidad [...]. En total, pueden contarse unas 70 estrellas, dis-

tribuidas en diversos n�ucleos, uno de componentes brillantes, pero dis-

persas; otro de astros m�as d�ebiles, de la novena, d�ecima y hasta und�ecima

magnitud, en varias condensaciones caprichosamente distribuidas. Cerca

del borde E existe un verdadero subc�umulo de estrellas de la und�ecima

magnitud, m�as denso que los restantes, y que con buena abertura pro-

duce un bonito efecto.

Cu�ey (1937), en su estudio fotom�etrico de la regi�on sigue tambi�en el criterio de

considerar un s�olo c�umulo, NGC 1746, sin mencionar siquiera los posibles objetos

NGC 1750 y 1758.

Reediciones posteriores revisadas del cat�alogo de Dreyer han seguido criterios

distintos, desde el mantener las tres entradas sin a~nadir comentarios adicionales

(Sinnot 1987) hasta suprimir una o varias (Sulentic y Ti�t 1973). Diferencias simi-

lares se encuentran consultando otros cat�alogos generales. Hirshfeld y Sinnot (1985)

mantienen solamente NGC 1746 y NGC 1750, a~nadiendo a este �ultimo el comentario
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Figura 1.3: La regi�on de NGC 1746 en las primeras ediciones (1987) de Uranometria

2000 de Tirion et al. Se consignan las tres entradas de Dreyer: NGC 1746, 1750 y 1758.

\parte de NGC 1746". Otros autores (McCarthy y Treanor 1965, Carlson 1940),

emplean la denominaci�on de NGC 1746 para referirse a NGC 1750, y la de NGC 1750

para NGC 1758, ignorando el objeto m�as extenso de los consignados originariamente

por Dreyer. Entre las representaciones cartogr�a�cas de la zona, las dudas han sido

parecidas. Los atlas m�as generales o bien ignoran las tres entradas o bien consignan

solamente NGC 1746 (Tirion 1987; �gura 1.2). Los autores de Uranometria 2000

(Tirion et al.) incluyeron en sus primeras ediciones (1987) los tres objetos (�gura

1.3), para simpli�car la descripci�on e incluir solamente NGC 1746 en las posteriores

(1993; �gura 1.4).

Hay que decir que esta situaci�on general de confusi�on respecto a la estructura de

la zona es debida en buena medida a la carencia de datos �ables en los que basar

la decisi�on. Los estudios realizados en la zona han sido hasta ahora escasos y poco

concluyentes, debido en parte a la pobreza de los c�umulos.
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Figura 1.4: La regi�on de NGC 1746 en ediciones recientes (1993) de Uranometria 2000

de Tirion et al. Se han suprimido los objetos NGC 1750 y 1758.

Figura 1.5: El diagrama color-magnitud de Cu�ey (1937) a partir de fotometr��a fo-

togr�a�ca en la zona de NGC 1746. N�otese el comportamiento de la secuencia en torno

a R � 12:5 mag
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1.4.2 Estudios previos de la zona

Las primeras observaciones sistem�aticas de la regi�on de NGC 1746 fueron realizadas

por Cu�ey (1937) mediante placas fotogr�a�cas en dos bandas (azul y roja) hasta

R � 14 mag, como parte de un estudio general de los c�umulos en las constela-

ciones de Auriga y Taurus. Aunque Cu�ey no menciona NGC 1750 ni NGC 1758,

sino solamente NGC 1746, percibe ciertos rasgos que no acert�o a explicar y que

pueden atribuirse al posible efecto de NGC 1758, al que este autor considera una

condensaci�on descentrada del objeto que estudia. Cu�ey observa que \el c�umulo es

asim�etrico" y comenta algunos rasgos del diagrama color-magnitud (�gura 1.5):

La explicaci�on del rasgo del diagrama en torno a magnitud 12.5

podr��a hallarse en el hecho de que la relaci�on color-espectro no fuera

lineal, con lo que el gr�a�co color-magnitud no ser��a equivalente a un dia-

grama de Hertzsprung-Russell convencional, que mostrar��a una relaci�on

aproximadamente lineal entre tipo espectral y magnitud absoluta para

estrellas de la secuencia principal. Esta explicaci�on, sin embargo, pro-

bablemente no sea correcta, porque no se observa en absoluto un rasgo

similar en el diagrama color-magnitud del c�umulo NGC 1647. Cabe re-

saltar que el rasgo proviene sobre todo de los colores de las estrellas

[situadas espacialmente] en la mitad d�ebil del c�umulo.

Autores posteriores han conjeturado que este rasgo podr��a explicarse por la su-

perposici�on de dos secuencias principales. Por esta raz�on, McCarthy y Treanor

(1965) consideran \prematura" la sugerencia de Carlson (1940) de eliminar en esta

zona todas las entradas del NGC salvo una. Cu�ey (1937) reconoce por primera vez

la importancia de la extinci�on interestelar en esta regi�on y eval�ua el exceso de color

en su ��ndice B{R fotogr�a�co en 0.30 mag. Estima la distancia al c�umulo en 590 pc,

remarcando que este valor deber��a ser corregido de absorci�on.

Li (1954) public�o un estudio de movimientos propios de la regi�on, cubriendo un

�area de 1000 � 1000 a partir de placas obtenidas con el astr�ografo de Z�o-S�e medidas

manualmente y con Blim � 14 mag. Los movimientos propios y posiciones estaban

ligados al sistema de referencia del Cat�alogo Astrogr�a�co. El autor no intent�o ning�un

an�alisis de los resultados para las 2461 estrellas detectadas. No obstante, la baja

precisi�on de la medici�on manual y el escaso intervalo temporal cubierto por las placas
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(apenas 12 a~nos) arroja dudas sobre la utilidad del cat�alogo resultante en cuanto a

su aplicaci�on al an�alisis del c�umulo o c�umulos presentes.

McCarthy y Treanor (1965) efectuaron una b�usqueda sistem�atica de estrellas con

l��neas de emisi�on mediante prisma objetivo en la direcci�on del anticentro. Hallaron

una sobreabundancia de estrellas con l��neas de emisi�on en la zona, algunas de ellas en

el �area abarcada por los c�umulos objeto de nuestro trabajo e incluidas por Cu�ey en

su estudio. Presentan una breve discusi�on sobre los posibles c�umulos (empleando,

como se mencion�o antes, una nomenclatura diferente a la original de Dreyer) e

intentan un an�alisis de los movimientos propios de Li (1954). Llegan a la conclusi�on

de que los errores y efectos sistem�aticos de los movimientos propios de este cat�alogo

lo hacen \inadecuado para determinar la realidad o la distinci�on de los c�umulos".

La zona de NGC 1746 permaneci�o sin estudiar desde entonces hasta 1992, cuando

Strai�zys, �Cernis y Mei�stas (1992a, de ahora en adelante S�CM) publicaron un an�alisis

de la regi�on mediante fotometr��a fotoel�ectrica en el sistema Vilnius. Su trabajo

abarca 116 estrellas en un �area de 2:Æ5�2:Æ5 alrededor de �2000 = 5h1m; Æ2000 =

+23Æ420. La magnitud V l��mite es 10 en general, y 13 en la zona de mayor con-

centraci�on, correspondiente al objeto NGC 1758. De este estudio se deduce una

distancia a las nubes de Taurus de 175 pc en la direcci�on de observaci�on. Los au-

tores no encuentran ning�un indicio fotom�etrico que avale la posible existencia de

un c�umulo verdadero correspondiente a la entrada 1746 del NGC, y concluyen que

\NGC 1746 probablemente no es un c�umulo", sino una uctuaci�on aleatoria de la

densidad de estrellas de campo.

En cuanto a los otros dos objetos, las conclusiones de S�CM son muy interesantes.

Los autores identi�can dos c�umulos superpuestos, que se corresponden en posici�on

y caracter��sticas con las entradas 1750 y 1758 del NGC. Deciden la pertenencia

y la asignaci�on de las estrellas a un c�umulo u otro a partir de \la distribuci�on

super�cial, el diagrama color-magnitud y el movimiento propio". Como referencia

para los movimientos propios emplean el cat�alogo de Li (1954), poco adecuado seg�un

se ha comentado. Aun as��, la informaci�on fotom�etrica en el sistema Vilnius permite

diferenciar los c�umulos y asignarles los par�ametros siguientes:

objeto AV (mag) d (pc) miembros asignados

NGC 1750 1:31� 0:03 508� 26 14

NGC 1758 1:16� 0:06 680� 24 16
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Los autores reconocen, sin embargo, que la con�rmaci�on de sus resultados re-

querir��a observaciones de estrellas m�as d�ebiles y disponer de movimientos propios

de mayor calidad.

1.5 Objetivos de este trabajo

Hasta el momento, como hemos expuesto, se carece de un estudio �able de movimien-

tos propios que pudiera aclarar la existencia o inexistencia de los c�umulos NGC 1746,

NGC 1750 y NGC 1758, y el posible v��nculo entre ellos. Los estudios fotom�etricos

disponibles son poco profundos y tampoco son concluyentes. En consecuencia, se

carece de determinaciones de par�ametros f��sicos para los posibles objetos presentes

en la regi�on.

En vista de la necesidad de clari�caci�on de la estructura en esta zona y con la

intenci�on de determinar las propiedades de los posibles c�umulos presentes, en este

estudio nos hemos propuesto los siguientes objetivos:

1. Obtener un cat�alogo astrom�etrico y fotom�etrico profundo y homog�eneo de la

zona, con movimientos propios precisos y fotometr��a multicolor.

2. Determinar de manera concluyente la realidad o inexistencia de los objetos

propuestos por Dreyer en la regi�on: NGC 1746, 1750 y 1758.

3. Aportar relaciones �ables de miembros de cada objeto, confeccionadas seg�un

criterios objetivos.

4. Determinar los par�ametros f��sicos fundamentales para caracterizar de manera

individual los c�umulos detectados.

5. Dilucidar la existencia o ausencia de v��nculo f��sico entre los c�umulos detecta-

dos.

Con estos �nes, se ha procedido a las labores siguientes:

1. Obtenci�on de fotometr��a CCD profunda multicolor en el centro de la zona de

inter�es.
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2. Recopilaci�on de placas fotogr�a�cas antiguas que abarquen la regi�on de estudio.

Obtenci�on de placas modernas.

3. Medida de las placas. Obtenci�on a partir de las mismas del cat�alogo de posi-

ciones y movimientos propios mediante la aplicaci�on del algoritmo iterativo de

superposici�on central.

4. Obtenci�on de fotometr��a fotogr�a�ca en tres bandas cubriendo toda la zona,

mediante el uso de la fotometr��a CCD como est�andar de referencia.

5. An�alisis estad��stico de los datos astrom�etricos y fotom�etricos para la identi�-

caci�on de los posibles c�umulos y la asignaci�on de probabilidades individuales

de pertenencia.

6. Determinaci�on de los par�ametros f��sicos relevantes de los c�umulos detectados.

El resto de la presente memoria se dedica a la descripci�on pormenorizada de

todo este trabajo, haciendo hincapi�e en los m�etodos empleados, las innovaciones

incorporadas en la reducci�on y an�alisis de los datos, y las conclusiones alcanzadas.

En nuestro estudio hemos procedido a combinar de manera novedosa los datos CCD

con las medidas fotom�etricas fotogr�a�cas para obtener as�� un conjunto homog�eneo

de magnitudes y colores que coincide con el sistema est�andar hasta el l��mite �ultimo

de la precisi�on fotom�etrica de las emulsiones empleadas. En los cap��tulos 2 y 4

de la presente memoria se describen en detalle las observaciones CCD realizadas,

el proceso de calibraci�on fotom�etrica de las placas fotogr�a�cas y los cat�alogos fo-

tom�etricos obtenidos a partir de cada tipo de detector. El cap��tulo 3 describe el

material fotogr�a�co utilizado.

En el cap��tulo 5 de esta memoria se muestra el proceso de obtenci�on de los

movimientos propios en la zona estudiada a partir de placas fotogr�a�cas. El m�etodo

aplicado incorpora la informaci�on astrom�etrica obtenida de observaciones CCD como

recurso para la correcci�on de diversos efectos sistem�aticos en las medidas fotogr�a�cas.

El cap��tulo 6 est�a dedicado a la segregaci�on de estrellas de campo y estrellas miembro

de los c�umulos presentes en la zona. El procedimiento usado presenta la novedad

de combinar la informaci�on procedente de tres planos observacionales (movimientos

propios, posiciones y fotometr��a) dentro un enfoque totalmente no param�etrico,

gracias a la determinaci�on emp��rica de las funciones de distribuci�on en cada plano

mediante el uso de funciones n�ucleo (kernel functions).
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La conjunci�on de las t�ecnicas astrom�etricas y fotom�etricas y la interrelaci�on

estrecha de los datos CCD y los fotogr�a�cos ha conducido �nalmente a los resultados

que se analizan en el cap��tulo 7 de esta memoria. El cap��tulo 8 muestra una s��ntesis

de las conclusiones alcanzadas y describe las perspectivas de continuaci�on futura del

trabajo.



Cap��tulo 2

Fotometr��a CCD UBVRI

En este cap��tulo presentamos fotometr��a profunda UBVRI CCD en la zona de los

c�umulos estudiados, cubriendo un �area aproximada de 480 � 320 (� � Æ). El campo

abarcado por las c�amaras CCD utilizadas es de unos pocos minutos de arco, por

lo que, dado el tama~no de los c�umulos en estudio, se requirieron diversas tomas

y confeccionar un mosaico de alrededor de 30 campos que recubriera toda el �area.

Las observaciones han dado como resultado fotometr��a para 3224 estrellas hasta

magnitud visual aparente 20.

En las p�aginas siguientes describimos las observaciones realizadas, el m�etodo de

reducci�on, la fotometr��a Johnson-Cousins obtenida y las conclusiones que pueden

extraerse a partir de estos datos. Se presta especial atenci�on a la descripci�on de

los procedimientos autom�aticos elaborados expresamente en este estudio aplicados

al proceso que conduce de las im�agenes digitales brutas a la fotometr��a est�andar,

pasando por el tratamiento b�asico de las im�agenes, la obtenci�on de magnitudes

instrumentales y la trasformaci�on al sistema est�andar.

2.1 Observaciones

Las observaciones fueron realizadas en Calar Alto (Almer��a) en noviembre de 1991

y diciembre de 1994 utilizando el telescopio de 1.23 m del Centro Astron�omico

Hispano-Alem�an (CAHA), y en diciembre de 1993 mediante el telescopio de 1.52 m

del Observatorio Astron�omico Nacional (OAN). En todos los casos, los �ltros em-

19
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Tabla 2.1: Especi�caciones de los detectores utilizados

telescopio: 1.23 m CAHA 1.52 m OAN 1.23 m CAHA

Tipo: GEC#10 THK 31156 TEK#6

Dimensiones (p��xeles): 385� 576 1024� 1024 1024� 1024

Tama~no del p��xel: 22�m = 0.4600 19�m = 0.3300 24�m = 0.50200

Campo: 3:00 � 4:40 5:60 � 5:60 8:60 � 8:60

Ganancia: 5.7e�/cuenta 3.5e�/cuenta 4.3e�/cuenta

Ruido de lectura: 2.3 cuentas 2.0 cuentas 1.5 cuentas

Rango din�amico: 65535 cuentas 65535 cuentas 65535 cuentas

Lineal hasta: 40000 cuentas 50000 cuentas 45000 cuentas

Corriente de polarizaci�on: 260 cuentas 240 cuentas 261 cuentas

pleados reproduc��an los del sistema Johnson-Cousins UBVRI. En todos los casos se

emplearon dispositivos de carga acoplada (CCD) con tratamiento super�cial para

la mejora de sensibilidad en el ultravioleta, y con �area de sobrelecturaa. Otras

especi�caciones de los detectores se resumen en la tabla 2.1.

En el primer periodo se observaron dos campos sin superposici�on en el �area de

NGC 1758. En el segundo y tercer periodos se procedi�o a reobservar los campos

anteriores y a cubrir casi toda el �area de NGC 1750, adem�as de una peque~na fracci�on

del campo circundante. El n�umero de campos, los tiempos de integraci�on y las

condiciones de seeing se resumen en la tabla 2.2. En caso de que las estrellas m�as

brilllantes aparecieran saturadas al emplear los tiempos de integraci�on especi�cados

en la tabla 2.2, se realizaron tambi�en tomas m�as breves.

En cada periodo de observaci�on, durante el d��a, se obtuvieron juegos completos

de tomas planasb de c�upula utilizadas para el aplanamiento del campoc en el proceso

de reducci�on, adem�as de tomas espec���cas para determinar el comportamiento de

los obturadores mec�anicos de las c�amaras.

Cada noche, intercaladas con las tomas en la zona del c�umulo, se observaron

alrededor de 20 estrellas est�andar diferentes tomadas de las listas de Landolt (1983,

aoverscan region
bat-�elds
cat-�elding
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Tabla 2.2: S��ntesis de las observaciones (n representa el n�umero de campos observados)

Telescopio fecha tiempo de integraci�on (s) seeing (00) n

U B V R I

1.23 m CAHA 1991-11-07 3200 1200 600 300 540 1.6 1

1.23 m CAHA 1991-11-09 3600 1400 600 300 540 1.3 1

1.52 m OAN 1993-12-10 { { 1000 600 800 1.5 3

1.52 m OAN 1993-12-11 2000 1200 800 { { 0.9 3

1.52 m OAN 1993-12-12 2000 800 500 200 600 1.3 2

1.52 m OAN 1993-12-15 2000 800 500 200 600 2.0 3

1.52 m OAN 1993-12-16 2000 800 500 200 600 0.9 3

1.52 m OAN 1993-12-17 2000 800 500 200 600 1.5 2

1.52 m OAN 1993-12-18 2000 800 500 200 600 1.4 2

1.52 m OAN 1993-12-19 2000 800 500 200 600 1.0 3

1.23 m CAHA 1994-12-08 2000 500 500 200 300 1.3 2

1.23 m CAHA 1994-12-09 2000 500 500 200 300 1.9 1

1.23 m CAHA 1994-12-10 2000 500 500 200 300 2.5 2

1.23 m CAHA 1994-12-11 2000 500 500 200 300 1.9 2

1.23 m CAHA 1994-12-12 2000 500 500 200 300 1.4 3

1992), con la intenci�on de reproducir el sistema Johnson-Cousins UBVRI. Estas

estrellas se escogieron con todo cuidado, de manera que cubrieran un amplio rango

de tipos espectrales y de masas de aire. Las estrellas est�andar se eligieron, siempre

que fue posible, de manera que las tomas contuvieran m�as de una de ellas en el

mismo campo, para optimizar el tiempo de observaci�on y reducir el volumen de

datos. Dos campos de estrellas est�andar se reobservaron varias veces sucesivas a lo

largo de cada noche, para monitorizar la absorci�on atmosf�erica.

2.2 Reducci�on

La reducci�on de las im�agenes brutas para la obtenci�on de la fotometr��a en el sistema

est�andar se llev�o a cabo siguiendo el m�etodo dise~nado por Galad��-Enr��quez (1994) y

descrito por Jordi et al. (1995) referencias a las que remitimos para una descripci�on

m�as detallada del proceso, el cual resumimos en los p�arrafos que siguen.

Las im�agenes fueron procesadas en los ordenadores del Departament d'Astro-
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nomia i Meteorologia de la Universitat de Barcelona (sistema UNIX Risc 6000)

utilizando el paquete de tratamiento midas del European Southern Observatory,

aplicando procesos automatizados confeccionados por nosotros de manera expresa

para este trabajo. La automatizaci�on result�o imprescindible, dado el gran volumen

de im�agenes a tratar, superior a 400 en total si se consideran los diferentes periodos

de observaci�on, �ltros, tomas largas y cortas, tomas planas, oscuras y de estrellas

est�andar.

2.2.1 Tratamiento b�asico de las im�agenes

Querr��amos que la salida proporcionada por una c�amara CCD fuera una matriz

bidimensional de n�umeros Z(x; y) (donde (x; y) son las coordenadas de cada p��xel)

proporcional al ujo incidente de fotones I(x; y) y al tiempo nominal de integraci�on

tn. Sin embargo, la matriz obtenida al leer el detector es una funci�on bidimensional
~Z(x; y) que incluye las contribuciones siguientes:

~Z(x; y) = B +Dtn(x; y) +G(x; y)I(x; y)T (x; y) + S(x; y) (2.2.1)

donde

B es la corriente de polarizaci�ond;

Dtn(x; y) representa la corriente de oscuridade;

G(x; y) es la toma plana normalizada;

T (x; y) es el tiempo real de exposici�on, que var��a de un p��xel a otro y que en

general di�ere de tn debido a los efectos de obturador, y

S(x; y) son contribuciones aditivas no lineales tales como el ruido de lectura, rayos

c�osmicos, trazas de sat�elites, defectos del detector, saturaci�on, etc.

dbias current
edark current
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La evaluaci�on de las diferentes contribuciones de la expresi�on anterior permite

deducir la matriz neta Z(x; y) / tnI(x; y), imprescindible para una correcta me-

dida de la magnitud de los objetos registrados. Pasamos a describir el proceso de

tratamiento b�asico de las im�agenes, cuya �nalidad es justamente esta. La �gura 2.1

sintetiza el m�etodo.

Corrientes de polarizaci�on y de oscuridad

La corriente de polarizaci�on (B) se evalu�o individualmente para cada imagen pro-

mediando las cuentas de los p��xeles m�as estables en las �areas de sobrelectura, que

se analizaron en detalle y de manera individual en cada detector CCD utilizado en

las observaciones.

Las tomas oscurasf , es decir, con obturador cerrado (sin que incida sobre el

detector iluminaci�on alguna), obtenidas a lo largo de cada periodo de observaci�on

permitieron evaluar el patr�on de la corriente de oscuridad y su dependencia con el

tiempo de integraci�on, como Dtn(x; y) = D(x; y) + k(x; y)tn. Las tomas oscuras de

igual tiempo de integraci�on, previa sustracci�on de la constante B, se promediaron

para reducir el nivel de ruido y revelar as�� la estructura de la corriente de oscuridad.

Todas las tomas oscuras muestran un nivel de cuentas muy bajo (inferior a una

cuenta en promedio), su estructura bidimensional no es destacada y su dependencia

temporal es despreciable para los tiempos de integraci�on utilizados en nuestras ob-

servaciones. Por todo ello, hemos adoptado, para cada periodo de observaci�on, una

toma oscura promedio independiente del tiempo de integraci�on Dtn(x; y) = D(x; y)

obtenida como promedio de todas las tomas oscuras individuales correspondientes

al periodo.

Efectos de obturador

La correcci�on de los efectos de obturador es un paso del proceso de tratamiento

b�asico que no suele incorporarse en los m�etodos est�andar de reducci�on de im�agenes

CCD. Sin embargo, en nuestro caso, debido a las caracter��sticas de los obturadores

de los telescopios del CAHA, esta correcci�on se ha mostrado imprescindible. Por

fdark �elds
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Figura 2.1: Tratamiento b�asico de las im�agenes CCD: de las im�agenes brutas a las

im�agenes netas, listas para la realizaci�on de fotometr��a de s��ntesis de abertura
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esta raz�on, y dada la escasez de literatura al respecto, creemos adecuado comentar

los efectos de obturador con algo m�as de detalle.

Debido al hecho de que los obturadores invierten un tiempo �nito en cerrarse y

abrirse, el tiempo real T (x; y) durante el cual un p��xel (x; y) permanece expuesto

a la luz es diferente al tiempo nominal de integraci�on tn. Esta diferencia es una

funci�on bidimensional Æ(x; y) = T (x; y)� tn, el mapa de obturador, que depende de

la forma f��sica del obturador y de la manera en que se abre y cierra. Galad��-Enr��quez

et al. (1994) generalizaron el an�alisis de obturador propuesto por Stetson (1989),

proponiendo el m�etodo siguiente para la evaluaci�on del mapa de obturador a partir

de un conjunto de im�agenes CCD de diferentes tiempos de exposici�on pero obtenidas

bajo condiciones de iluminaci�on id�enticas. Para este �n es muy adecuada una serie

de tomas planas de c�upula. Consideremos una serie de n tomas planas fi(x; y) con

tiempos nominales de exposici�on �i, y una toma plana adicional F (x; y) con tiempo

nominal de exposici�on T . De�niendo la raz�on

R(x; y) =

Pn
i=1 fi(x; y)

F (x; y)
;

el mapa de obturador se obtiene como

Æ(x; y) =
R(x; y)T �

Pn
i=1 �i

n�R(x; y)
:

Es conveniente evaluar el mapa de obturador a partir de diferentes juegos de

tomas planas y hallar el promedio, con el �n de reducir el nivel de ruido. Con

la misma intenci�on, y dado que su origen est�a en un proceso f��sico continuo (el

movimiento de las hojas del obturador), seg�un el tipo de dispositivo puede ser con-

veniente aplicar un suavizado al mapa resultante.

Los efectos de obturador pueden eliminarse de cualquier imagen Z(x; y) de

tiempo nominal de exposici�on tn aplicando

Ẑ(x; y) = Z(x; y)
tn

tn + Æ(x; y)
;

lo que proporciona la imagen corregida Ẑ(x; y).



26 Cap��tulo 2. Fotometr��a CCD UBVRI

Figura 2.2: Mapa de obturador del detector GEC#10 acoplado al telescopio de 1.23 m

del CAHA. Las unidades son segundos

La �gura 2.2 muestra el mapa de obturador del detector GEC#10, correspon-

diente a las observaciones de 1993. El obturador del telescopio 1.52 m del OAN

contaba con un obturador mucho m�as r�apido.

Los efectos de obturador pueden afectar a las im�agenes no s�olo de manera directa,

sino tambi�en indirectamente a trav�es del proceso de aplanamiento del campo, sobre

todo si las tomas planas han sido obtenidas con tiempos de integraci�on breves. El

efecto del obturador sobre la magnitud instrumental puede evaluarse como

�m = �2:5 log10

 
tn

tn + Æ(x; y)

!
;
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que para valores peque~nos de Æ
tn

puede aproximarse como Æ
tn
. Como se puede com-

probar a la vista de los tiempos de integraci�on de la tabla 2.2 y de los valores del

mapa de obturador de la �gura 2.2, estos efectos ser��an de poca importancia en

nuestras observaciones, de no ser por los efectos indirectos sobre las tomas planas

y, sobre todo, por la imprecisi�on introducida en la medida de estrellas est�andar, la

cuales, debido a su brillo, hab��an de ser observadas siempre con exposiciones mucho

m�as cortas. De hecho, y adoptando el valor t��pico Æ(x; y) � 0:4 s, los errores in-

ducidos en las magnitudes instrumentales medidas con tiempos de exposici�on cortos

resultan ser los siguientes:

tn (s) �m (mag)

1 0.37

4 0.10

8 0.05

10 0.04

15 0.03

20 0.02

Aplanamiento del campo

En cada periodo se registraron tomas planas de c�upula para normalizar la respuesta

de los p��xeles. A las tomas planas brutas se sustraen las contribuciones de corriente

de polarizaci�on y corriente de oscuridad, y a continuaci�on se corrigen de efectos

de obturador. Las tomas planas netas resultantes muestran, para cada �ltro, la

misma estructura espacial con independencia del nivel de iluminaci�on. Las tomas

normalizadas adoptadas son el promedio de unas 15 tomas independientes para cada

�ltro y cada periodo de observaci�on.

2.2.2 Magnitudes intrumentales

Las magnitudes intrumentales fueron extra��das de las im�agenes netas Z(x; y) uti-

lizando los programas daophot y daogrow (Stetson 1987, 1990). Las im�agenes

correspondientes a cada �ltro y periodo de observaci�on se trataron de manera sepa-

rada.
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El comando find de daophot permiti�o detectar y ubicar de manera autom�atica

todas las estrellas presentes en cada campo. Hay que hacer notar que find consiste

en un algoritmo muy e�caz de localizaci�on de m�aximos de intensidad en los per�les

estelares. El hecho de que el detector CCD sea lineal, unido al car�acter localizador de

m�aximos de find, asegura que las posiciones halladas para las estrellas carecer�an de

efectos sistem�aticos dependientes del brillo, lo cual ser�a de gran importancia para el

posterior uso astrom�etrico de los datos CCD, como se comentar�a en el cap��tulo 5. El

comando find necesita una estimaci�on de la anchura a media altura (FWHMg) de las

im�agenes estelares, y acepta como estrellas aquellos objetos cuya forma geom�etrica,

descrita por los par�ametros sharp y round, sea concordante con los m�argenes estipu-

lados por el usuario. El usuario establece tambi�en un umbral m��nimo de intensidad

por debajo del cual todas las detecciones son consideradas ruido.

Una vez localizadas las estrellas presentes en el campo, existen dos m�etodos gene-

rales distintos para la obtenci�on de magnitudes instrumentales a partir de im�agenes

digitales bidimensionales: la s��ntesis de abertura y el ajuste de per�l (v�ease Da

Costa 1992 para una s��ntesis sencilla de ambos m�etodos). La t�ecnica de s��ntesis de

abertura se basa en la integraci�on de la intensidad estelar total captada dentro de

un cierto radio alrededor del centro de la estrella. A la cantidad obtenida se sustrae

la contribuci�on del nivel de fondo de cielo evaluado a partir de los p��xeles cercanos

a la estrella. Las t�ecnicas de ajuste de per�l se basan en el ajuste de una funci�on

bidimensional (PSFh) a las estrellas del campo, para luego proceder a la integraci�on

del brillo estelar no en los p��xeles reales de la imagen, sino en la funci�on ajustada.

El m�etodo de ajuste de per�l es menos sensible a los defectos de la imagen (rayos

c�osmicos, por ejemplo) y es el �unico utilizable en campos congestionados, donde la

luz de cualquier estrella est�a contaminada por sus vecinas. Tiene el inconveniente

de depender de la bondad del modelo de PSF adoptado, y de tener un punto cero

arbitrario diferente en cada imagen. El punto cero debe ser escalado aplicando

fotometr��a de s��ntesis de abertura a las estrellas m�as brillantes y m�as aisladas del

campo, de modo que la fotometr��a de ajuste de per�l ve limitada su precisi�on por

la de este punto cero.

Como nuestros campos no est�an congestionados, decidimos utilizar el m�etodo

de s��ntesis de abertura mediante el comando phot de daophot. phot usa las

gfull-width at half maximum
hpoint spread function
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posiciones estelares determinadas por find y proporciona magnitudes intrumen-

tales para doce aberturas sint�eticas de radios distintos elegidos por el usuario. Para

la aplicaci�on posterior de correcciones de abertura, es conveniente que los radios

sucesivos supongan incrementos iguales del �area abarcada por la abertura. Las

magnitudes instrumentales se computan como m = 25� 2:5 log10
P

xy [Z(x; y)� fc],

donde fc es la intensidad de fondo de cielo evaluada a partir de un anillo de dimen-

siones elegidas, tambi�en, por el usuario.

Si el seeing, el seguimiento o el enfoque var��an signi�cativamente de una toma a

otra, la fracci�on de ujo no medido utilizando una abertura dada puede variar de

un campo CCD a otro. En teor��a, este efecto puede evitarse para estrellas aisladas

integrando el ujo en una abertura sint�etica muy grande, de manera que toda la luz

de la estrella est�e contenida en la zona evaluada. Sin embargo, las aberturas grandes

proporcionan relaciones se~nal-ruido muy degradadas, puesto que sus contribuciones

proceden casi exclusivamente del fondo de cielo y del ruido de lectura (Howell 1989,

entre otros). Debe elegirse en cada caso una abertura que porporcione la m�axima

relaci�on se~nal-ruido, y luego extrapolar el ujo estelar medido hasta abertura in�nita

aplicando las llamadas correcciones de abertura (Da Costa 1992).

Procedimos a la aplicaci�on de tales correcciones a trav�es del an�alisis de curvas de

crecimiento con el programa daogrow. A partir de las magnitudes instrumentales

dadas por phot, daogrow calcula una familia uniparam�etrica de curvas de creci-

miento para todas las tomas de un mismo �ltro obtenidas en el mismo periodo de

observaci�on, utilizando la FWHM de las im�agenes estelares como par�ametro. Un

m�etodo mixto anal��tico-emp��rico atribuye mayor peso a las curvas de crecimiento

emp��ricas en las aberturas m�as peque~nas, para las que la relaci�on se~nal-ruido es

mayor, en tanto que recurre a un modelo te�orico (King 1971) para representar las

aberturas mayores. Este proceso minimiza la inuencia de posibles defectos de la

imagen, la contaminaci�on por estrellas cercanas y una determinaci�on err�onea del

nivel de fondo de cielo.

Debido al gran n�umero de tomas que hab��a que tratar, en muchos casos con

FWHM de las im�agenes estelares variando a lo largo del periodo de observaciones y

de un �ltro a otro, decidimos aplicar un m�etodo iterativo para la obtenci�on de las

magnitudes instrumentales. En el primer paso se introduce para el comando find

un valor promedio aproximado de la FWHM para cada periodo de observaci�on, igual

para todas las im�agenes y �ltros. phot y daogrow se ejecutan para obtener fo-
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tometr��a instrumental y otros par�ametros de cada estrella, entre ellos una estimaci�on

de FWHM de las im�agenes estelares para cada toma individual. En un segundo paso,

la detecci�on de estrellas se optimiza mediante la introducci�on en find de la FWHM

correcta para cada toma. phot y daogrow vuelven a utilizarse para obtener as��

valores mejorados de los par�ametros. La iteraci�on se repite hasta que no se detectan

estrellas adicionales, y las FWHM medidas para las im�agenes resultan iguales, lo

que en nuestro caso se logr�o en solo dos iteraciones.

2.2.3 Correspondencia de campos

El mismo campo se observ�o en varios �ltros y, adem�as, normalmente se obtuvieron

de cada uno exposiciones cortas y largas. La mayor��a de campos, por otro lado,

se superponen con los contiguos, por lo que cuentan con estrellas en com�un. Es

necesario, pues, efectuar una identi�caci�on cruzada e�caz y autom�atica entre las

m�ultiples tomas que contienen un �area com�un del cielo. Empleamos los programas

daomatch y daomaster para este prop�osito (Stetson 1993). Bas�andose en la iden-

ti�caci�on de tri�angulos semejantes con v�ertices en las estrellas, daomatch calcula

ecuaciones preliminares de trasformaci�on entre campos que, introducidas en dao-

master, son re�nadas y conducen a listas de identi�caciones cruzadas. En los casos

de superposici�on ligera de campos (tomas correspondientes no al mismo campo, sino

a campos contiguos), se recurri�o a la identi�caci�on manual de las estrellas comunes.

En cada noche de observaci�on retuvimos solamente las estrellas que aparec��an

al menos en tomas obtenidas con tres �ltros distintos, para asegurar el c�omputo de

dos ��ndices de color independientes. Debido a la e�cacia cu�antica de los detectores

CCD, esta limitaci�on es equivalente en la mayor��a de los casos a exigir la presencia

de cada estrella en los �ltros V , R e I.

2.2.4 Trasformaci�on al sistema est�andar

Los coe�cientes de las ecuaciones de trasformaci�on al sistema est�andar Johnson-

Cousins se determinaron por ajuste de m��nimos cuadrados, utilizando las magnitudes

instrumentales y las magnitudes y colores est�andar de las estrellas est�andar (Landolt

1983, 1992). Las estrellas est�andar con residuos mayores que 2� fueron eliminadas.

La reducci�on se llev�o a cabo para cada noche por separado y en dos pasos.
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En el primer paso se determinan los coe�cientes de extinci�on de cada �ltro para

el c�alculo de las magnitudes instrumentales fuera de la atm�osfera terrestre. Las

ecuaciones utilizadas incluyen dependencia con la masa de aire y con un ��ndice de

color. Por ejemplo, tenemos:

r � R = punto cero + kR;V RXR + k0R;V RXR(V �R) (2.2.2)

donde V y R representan las magnitudes est�andar, r la magnitud instrumental, XR

la masa de aire de la observaci�on en el �ltro R, y kR;V R; k
0

R;V R son los coe�cientes

de extinci�on. Se utilizaron ecuaciones an�alogas para las otras bandas.

Debido a los largos tiempos de integraci�on, el valor de la masa de aire adecuado

para cada exposici�on se obtuvo integrando la masa de aire instant�anea a lo largo de

la toma. Siguiendo a Stetson (1989), aproximamos la integral mediante la regla de

Simpson con tres puntos.

Tras determinar los coe�cientes de extinci�on seg�un lo descrito, se procedi�o al

segundo paso de la reducci�on, la trasformaci�on del sistema instrumental al sistema

est�andar, seg�un ecuaciones basadas en Rossell�o et al. (1985, 1988):

v � V = a1 + kV;BVXV + a2(B � V ) +

k0

V;BVXV (B � V ) + a3(B � V )2

b� v = b1 + kB;BVXB � kV;BVXV + b2(B � V ) +

(k0

B;BVXB � k0

V;BVXV )(B � V ) + b3(B � V )2

u� b = c1 + kU;UBXU � kB;UBXB + c2(U �B) +

(k0

U;UBXU � k0

B;UBXB)(U �B) + c3(B � V )

v � r = d1 + kV;V RXV � kR;V RXR + d2(V �R) +

(k0

V;V RXV � k0

R;V RXR)(V �R) + d3(V �R)2

v � i = e1 + kV;V IXV � kI;V IXI + e2(V � I) +

(k0

V;V IXV � k0

I;V IXI)(V � I) + e3(V � I)2

v � V = f1 + kV;V RXV + f2(V �R) +

k0

V;V RXV (V �R) + f3(V �R)2

(2.2.3)
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Tabla 2.3: N�umero de estrellas est�andar (N) tras la eliminaci�on de aquellas que presen-

taron residuos superiores a 2�, y sus residuos cuadr�aticos medios (�)
Noche VB�V B � V U � B V �R V � I VV�R

N � N � N � N � N � N �

1991-11-07 20 0.026 20 0.018 17 0.018 20 0.015 20 0.020 20 0.026

1991-11-09 21 0.014 20 0.010 19 0.030 21 0.012 20 0.023 21 0.014

1993-12-10 18 0.021 { | { | 17 0.017 17 0.020 18 0.021

1993-12-11 24 0.011 24 0.022 23 0.024 { | { | { |

1993-12-12 23 0.049 21 0.030 19 0.030 18 0.021 17 0.019 16 0.050

1993-12-15 17 0.019 17 0.016 16 0.042 15 0.013 16 0.029 17 0.019

1993-12-16 23 0.039 22 0.038 21 0.043 19 0.035 18 0.050 22 0.034

1993-12-17 23 0.037 22 0.048 23 0.035 21 0.036 19 0.027 24 0.041

1993-12-18 19 0.009 20 0.018 18 0.050 20 0.012 18 0.017 19 0.009

1993-12-19 25 0.018 23 0.028 23 0.041 23 0.016 23 0.028 23 0.025

1994-12-08 25 0.013 24 0.024 22 0.041 25 0.013 25 0.022 23 0.011

1994-12-09 19 0.028 19 0.028 17 0.035 20 0.021 19 0.021 19 0.028

1994-12-10 10 0.030 10 0.040 9 0.045 11 0.016 10 0.025 11 0.040

1994-12-11 18 0.021 20 0.012 17 0.054 20 0.015 19 0.023 19 0.022

1994-12-12 35 0.017 32 0.013 32 0.037 32 0.011 30 0.021 32 0.019

donde ai, bi, ci, di, ei, fi (i=1,...3) son los coe�cientes de la trasformaci�on que se

pretende determinar.

La sexta ecuaci�on se incluye para obtener la magnitud V para estrellas no de-

tectadas con el �ltro B. La tabla 2.3 muestra los residuos cuadr�aticos medios de

las estrellas est�andar empleadas para el c�alculo de los coe�cientes de trasformaci�on

cada noche.

La aplicaci�on de las ecuaciones 2.2.3 a las estrellas detectadas en la zona del

c�umulo permite determinar su fotometr��a est�andar UBVRI. Para las estrellas de-

tectadas en las bandas B, V y R, est�an disponibles dos determinaciones de V , las

cuales se promedian tras comprobar su concordancia.

2.2.5 Errores

Los errores internos de las magnitudes y colores est�andar derivados se evaluaron

teniendo en cuenta dos contribuciones diferentes: los errores de las magnitudes ins-

trumentales y los debidos a las ecuaciones de trasformaci�on (ecuaciones 2.2.3). Los

errores en las magnitudes instrumentales son proporcionados por phot y daogrow

considerando el error poissoniano de las medidas y la bondad del ajuste de la curva

de crecimiento. Los residuos cuadr�aticos medios de las estrellas est�andar (tabla 2.3)
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constituyen la contribuci�on de las ecuaciones de trasformaci�on a los errores de cada

medida.

Ambas contribuciones se combinan para el c�alculo de errores de las medidas, de

manera que el error en el color B{V resulta:

�(B � V ) =

r
�b2 +�v2

(b2 + k0
B;BV

XB � k0
V;BV

XV )2 � 4b3[b1 + kB;BV XB � kV;BV XV � (b� v)]
+ �2

BV
(2.2.4)

donde �BV es el residuo cuadr�atico medio de las estrellas est�andar en el color B�V ,

y �b y �v son los errores de las magnitudes instrumentales b y v, respectivamente.

Ecuaciones an�alogas resultan para los errores en �(V � R) y �(V � I).

El error en U{B viene dado por:

�(U �B) =

r
�u2 +�b2 + c32�(B � V )2

(c2 + k0
U;UB

XU � k0
B;UB

XB)2
+ �2

UB
(2.2.5)

mientras que la magnitud V calculada a partir del color B{V tiene un error:

�V =

q
�v2 + [a2 + k0

V;BV
XV + 2a3(B � V )]2�(B � V )2 + �2

V
(2.2.6)

con una expresi�on an�aloga para el error de V calculada a partir del color V{R.

2.3 El cat�alogo de fotometr��a CCD

El proceso descrito condujo a la obtenci�on de fotometr��a CCD UBVRI para 3224

estrellas hasta magnitud visual 20 en una �area total que abarca alrededor de 480

en ascensi�on recta y 320 en declinaci�on. Las magnitudes, colores y errores se obtu-

vieron promediando las diferentes medidas disponibles para cada estrella (exposi-

ciones largas y cortas, �areas de superposici�on entre tomas), usando los errores in-

ternos como peso (Jordi et al. 1995, Rossell�o et al. 1985). No se percibi�o diferencia

sistem�atica alguna entre los datos recogidos en periodos de observaci�on distintos.
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Tabla 2.4: N�umero de estrellas observadas (N) y errores internos medios (�) en funci�on

de la magnitud visual aparente

intervalo en V V B � V U �B V �R V � I

N � N � N � N � N �

<9 8 .028 8 .037 8 .044 6 .037 6 .044

9-10 12 .022 12 .032 12 .040 12 .030 12 .037

10-11 18 .017 18 .030 18 .039 18 .024 18 .033

11-12 62 .019 62 .026 62 .042 61 .023 61 .031

12-13 89 .020 89 .028 89 .046 89 .024 87 .031

13-14 137 .022 137 .029 135 .049 136 .025 136 .032

14-15 241 .023 240 .035 232 .057 241 .028 241 .034

15-16 378 .025 372 .041 335 .078 375 .030 376 .035

16-17 576 .030 531 .057 315 .115 571 .036 570 .041

17-18 796 .043 551 .079 123 .132 787 .053 784 .055

18-19 697 .063 255 .100 2 .179 689 .079 677 .079

19-20 202 .084 12 .147 202 .106 199 .104

20-21 8 .139 8 .157 8 .151

TOTAL: 3224 2287 1331 3195 3175

2.3.1 Errores internos

La tabla 2.4 y la �gura 2.3 muestran los errores de la fotometr��a en funci�on de la

magnitud visual aparente.

El error de las magnitudes y colores para las estrellas brillantes (V <� 16 mag) es

debido b�asicamente a la contribuci�on de las ecuaciones de trasformaci�on (sus errores

instrumentales son menores que, o parecidos a los de las estrellas est�andar). En

contraste, los errores de las magnitudes instrumentales dominan los errores �nales

de las estrellas d�ebiles. El car�acter no univaluado de la relaci�on entre magnitud y

errores que se aprecia en la �gura 2.3 (mani�esto sobre todo para estrellas brillantes)

es debido a la diferente calidad fotom�etrica de las distintas noches de observaci�on.

2.3.2 Errores externos

Estimamos los errores externos de la magnitud visual V mediante la comparaci�on

con los valores publicados por S�CM. Hay 43 estrellas en com�un con el estudio de

estos autores, y solamente una, la estrella n�umero 1577, S�CM 50, presenta una

diferencia elevada (dos magnitudes). La inspecci�on visual de las placas del Palomar

Observatory Sky Survey (POSS) y la comprobaci�on de las medidas CCD individuales
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Figura 2.3: Errores internos en funci�on de la magnitud visual aparente
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originales de esta estrella llevan a la conclusi�on de que su brillo no es tan elevado

como indicaron S�CM, V=9.62 mag, y que nuestra medida de V=11.63 mag es,

con mayor probabilidad, correcta. Las 42 estrellas restantes arrojan una diferencia

promedio en V (S�CM{este estudio) de 0.003� 0.047 mag, sin tendencias sistem�aticas

en funci�on del color. No hay m�as fotometr��a Johnson-Cousins disponible para las

estrellas del �area observada, por lo que no es posible comparar nuestros ��ndices de

color con los de otros autores.

2.3.3 Coordenadas ecuatoriales

El conjunto completo de campos observados se trasform�o en un campo global con

la escala del detector TEK#6, 0.50200/p��xel, usando las estrellas de las zonas de

superposici�on entre campos contiguos como referencia.

La identi�caci�on de las estrellas del cat�alogo PPM (R�oser y Bastian 1989) pre-

sentes en el campo global permiti�o calcular coordenadas ecuatoriales para todas las

estrellas detectadas. Para ello se procedi�o a adoptar una de las estrellas PPM como

origen y a ajustar las ecuaciones:

�� cos Æ = a0 + a1�x + a2�y

�Æ = b0 + b1�x + b2�y

donde � representa la diferencia en el sentido estrella menos origen. Los coe�cientes

resultantes del ajuste muestran un buen alineamiento de la coordenada +x con +�

y de +y con +Æ, adoptando a2 y b1 valores casi nulos.

2.3.4 El cat�alogo

El cat�alogo resultante (disponible mediante solicitud al autor en la direcci�on elec-

tr�onica dgaladi@pchpc5.am.ub.es) contiene la informaci�on fotom�etrica y posicional

para las 3224 estrellas. La tabla 2.5 muestra a modo de ejemplo las primeras entradas

del cat�alogo. Los centros de las estrellas se dan en coordenadas del campo global

(x; y) y en coordenadas ecuatoriales (�; Æ) para la �epoca 1994.5, equinoccio J2000.0

y sistema de referencia FK5. A cada estrella se asign�o un n�umero de identi�caci�on

en orden de ascensi�on recta creciente. La �gura 2.4 presenta las posiciones y brillos
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de las estrellas observadas. La versi�on electr�onica de la tabla 2.5 contiene tambi�en,

en notas, las identi�caciones cruzadas con los cat�alogos siguienites: S�CM, Cu�ey

(1937), PPM (R�oser y Bastian 1989), Bonner Durchmusterung, Henry Draper y

Tycho (ESA 1997). No hay estrellas en com�un entre la tabla 2.5 y el cat�alogo

Hipparcos (ESA 1997).

Siguiendo a Galad��-Enr��quez (1994), mediante pruebas de inyecci�on y recu-

peraci�on de estrellas arti�ciales estimamos que la muestra fotom�etrica es completa

en V , R e I hasta V � 18:5 mag. Sin embargo, debido a la menor respuesta de los

detectores CCD para longitudes de onda cortas, la completitud en los cuatro ��ndices

de color se mantiene solamente hasta V � 15:5 mag. El n�umero de estrellas con

magnitud visual y cuatro ��ndices de color es 1313 (41% de la muestra).

2.4 An�alisis de la fotometr��a

Las �guras 2.5 y 2.6 muestran los datos fotom�etricos resultantes. En estos diagra-

mas se emplean diferentes s��mbolos para representar las estrellas asignadas a NGC

1750 (c��rculos), NGC 1758 (cuadrados) y campo (cruces) siguiendo un criterio es-

trictamente espacial, consistente en adoptar las posiciones y tama~nos de los c�umulos

dados por S�CM, que coinciden con las concentraciones estelares que se perciben en

la observaci�on visual directa de la zona (�gura 2.4). As��, hemos adoptado un c��rculo

de 280 de di�ametro centrado en � = 5h4:0m; Æ = +23Æ410 para NGC 1750, y otro

de 80 de di�ametro centrado en � = 5h4:7m; Æ = +23Æ480 para NGC 1758. Estas

posiciones est�an cerca de las estrellas 1878 (Cu�ey 31) y 2859 (S�CM 72, Cu�ey 46)

respectivamente. Todas las estrellas halladas dentro del c��rculo trazado para NGC

1758 se adoptan como pertenecientes a este c�umulo, mientras que para NGC 1750

se toman las estrellas contenidas en el c��rculo mayor, siempre y cuando no est�en

dentro del �area de NGC 1758. El resto de estrellas se toman como representaci�on

del campo.

Es obvio que esta tosca separaci�on introduce una contaminaci�on no desde~nable

de estrellas de campo en los dos c�umulos, a la vez que asigna a NGC 1758 un cierto

n�umero de astros que en realidad pertenecen a NGC 1750. Por otro lado, pudiera

ocurrir que las �areas asignadas a los c�umulos no coincidieran exactamente con las

reales. A pesar de todo, el diagrama color-magnitud observacional (�gura 2.5) mues-

tra una secuencia principal muy bien de�nida en la zona de c�umulos, especialmente
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Tabla 2.5: Primeras entradas del cat�alogo de fotometr��a CCD. La tabla contiene n�umero

identi�cador (id.); coordenadas ecuatoriales (�epoca 1994.5, equinoccio J2000, sistema

de referencia FK5); fotometr��a CCD Johnson-Cousins (magnitudes y colores con sus

errores), y coordenadas en el campo global (x; y) medidas en p��xeles (0.50200 p��xel�1).

La tabla completa (3224 estrellas) es accesible mediante solicitud al autor en la direcci�on

electr�onica dgaladi@pchpc5.am.ub.es
id. � (h m s) Æ (Æ 0 00) V B{V U{B V{R V{I x y

01 5 1 50.61 +23 44 18.5 18.049 .035 1.018 .098 0.739 .040 1.383 .039 -3420.951 -311.072

02 5 1 50.74 +23 47 41.9 18.232 .154 0.407 .164 0.916 .162 -3415.457 94.133

03 5 1 51.03 +23 42 58.0 18.925 .060 0.528 .069 0.940 .069 -3410.164 -471.442

04 5 1 51.05 +23 47 33.1 15.004 .022 0.663 .027 0.174 .055 0.394 .020 0.858 .027 -3406.950 76.552

05 5 1 51.18 +23 45 54.5 19.617 .095 1.205 .106 2.327 .087 -3404.344 -119.799

06 5 1 51.43 +23 42 29.8 16.571 .027 0.815 .045 0.283 .101 0.573 .028 1.142 .035 -3399.549 -527.794

07 5 1 51.60 +23 44 01.8 16.865 .025 1.033 .048 0.900 .166 0.643 .028 1.314 .029 -3393.953 -344.536

08 5 1 51.67 +23 44 46.1 18.409 .045 0.747 .104 0.439 .051 0.954 .054 -3391.637 -256.201

09 5 1 52.05 +23 48 44.3 16.284 .023 0.800 .035 0.043 .076 0.489 .021 1.016 .028 -3378.680 218.421

10 5 1 52.19 +23 45 05.2 17.772 .032 0.799 .066 0.526 .035 1.085 .037 -3376.989 -218.229

11 5 1 52.26 +23 49 33.2 17.751 .035 1.264 .086 0.754 .036 1.452 .037 -3372.397 315.845

12 5 1 52.71 +23 44 54.9 18.300 .039 0.747 .101 0.530 .046 1.045 .045 -3362.962 -238.651

13 5 1 52.81 +23 43 19.4 20.077 .140 1.351 .157 2.320 .127 -3361.212 -429.101

14 5 1 52.83 +23 47 03.5 19.813 .109 0.463 .131 1.161 .117 -3358.179 17.424

15 5 1 52.92 +23 47 26.4 17.802 .030 0.891 .069 0.004 .190 0.499 .033 1.088 .035 -3355.732 63.115

16 5 1 52.94 +23 47 50.4 18.940 .057 0.507 .067 1.051 .065 -3354.936 110.996

17 5 1 53.11 +23 44 08.1 17.677 .032 0.733 .065 {.104 .154 0.496 .034 1.013 .036 -3352.247 -332.041

18 5 1 53.27 +23 42 51.9 19.047 .063 0.669 .072 1.347 .066 -3348.692 -483.802

19 5 1 53.51 +23 49 06.2 19.884 .116 1.230 .130 2.303 .106 -3338.572 261.835

20 5 1 53.53 +23 46 43.1 19.554 .089 1.059 .100 2.282 .082 -3339.374 -23.198

21 5 1 53.57 +23 47 24.3 18.426 .041 0.911 .110 0.515 .047 1.020 .047 -3337.886 58.892

22 5 1 54.37 +23 42 31.9 19.659 .106 0.574 .120 1.131 .113 -3318.841 -523.692

23 5 1 54.41 +23 44 22.8 18.774 .054 0.634 .061 0.690 .066 -3316.485 -302.816

24 5 1 54.86 +23 46 19.1 17.349 .029 1.390 .066 0.842 .028 1.563 .032 -3303.058 -71.208

25 5 1 54.99 +23 47 09.8 17.301 .027 0.603 .046 0.250 .113 0.309 .028 0.696 .034 -3298.992 29.973

26 5 1 55.03 +23 43 40.9 18.336 .042 1.026 .119 0.716 .047 1.402 .045 -3299.912 -386.287

27 5 1 55.09 +23 46 48.5 17.163 .025 1.153 .055 0.666 .197 0.652 .024 1.268 .030 -3296.463 -12.601

28 5 1 55.10 +23 44 29.4 19.397 .082 0.634 .095 1.300 .085 -3297.580 -289.718

29 5 1 55.21 +23 42 25.1 18.587 .049 0.709 .055 1.218 .053 -3295.859 -537.415

30 5 1 55.45 +23 46 18.1 19.891 .116 1.051 .130 1.880 .110 -3286.708 -73.121

31 5 1 55.49 +23 43 44.6 19.547 .089 0.925 .101 1.809 .085 -3287.116 -378.887

32 5 1 55.66 +23 47 44.5 19.461 .082 0.603 .096 1.345 .085 -3280.238 98.938

33 5 1 55.81 +23 42 51.5 15.836 .023 0.632 .037 0.141 .072 0.380 .026 0.790 .028 -3279.015 -484.830

34 5 1 55.97 +23 46 22.4 18.095 .035 0.935 .085 0.142 .255 0.526 .038 1.094 .041 -3272.573 -64.617

35 5 1 56.09 +23 50 16.2 14.819 .020 1.274 .027 0.939 .066 0.728 .015 1.447 .025 -3266.955 401.225

36 5 1 56.40 +23 49 18.7 19.013 .061 0.800 .166 0.567 .070 1.168 .067 -3258.918 286.592

37 5 1 56.42 +23 43 00.7 20.176 .164 0.780 .187 1.464 .162 -3262.029 -466.599

38 5 1 56.43 +23 46 00.1 18.175 .035 0.729 .082 0.145 .227 0.495 .041 0.984 .042 -3260.174 -109.011

39 5 1 56.79 +23 44 10.8 13.868 .023 1.329 .034 1.089 .066 0.753 .021 1.477 .027 -3251.208 -326.869

40 5 1 56.82 +23 44 27.5 18.156 .036 0.671 .081 0.232 .227 0.558 .041 1.162 .042 -3250.246 -293.579

41 5 1 56.89 +23 47 41.6 16.409 .021 1.069 .033 0.567 .099 0.638 .018 1.294 .026 -3246.577 93.142

42 5 1 56.89 +23 48 10.8 19.867 .105 1.253 .119 2.761 .095 -3246.107 151.303

43 5 1 57.01 +23 50 01.7 17.261 .025 0.933 .048 0.418 .150 0.561 .023 1.097 .030 -3241.705 372.334

44 5 1 57.08 +23 44 57.0 19.147 .067 0.482 .078 1.040 .074 -3242.884 -234.761

45 5 1 57.20 +23 43 57.4 17.763 .032 1.211 .087 0.963 .034 1.799 .034 -3240.170 -353.556
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Figura 2.4: Mapa del �area cubierta por la fotometr��a CCD. Los c��rculos representan

las �areas aproximadas de NGC 1750 (c��rculo mayor) y NGC 1758 (c��rculo menor). Las

posiciones y di�ametros son los asignados por S�CM: 280 centrados en � = 5h4:0m; Æ =

+23Æ410 para NGC 1750, y 80 centrados en � = 5h4:7m; Æ = +23Æ480 para NGC 1758.

Los recuadros de la parte superior representan los tama~nos de los detectores utilizados

en las observaciones (v�ease tabla 2.1)
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Figura 2.5: Diagrama color-magnitud observacional. El panel superior muestra los datos

para las estrellas en la regi�on de campo, en tanto que el inferior contiene el diagrama

de la zona de c�umulos. Se emplean diferentes s��mbolos para las estrellas asignadas

a NGC 1750 y NGC 1758. La l��nea continua representa la calibraci�on de Mermilliod

(1981) para la secuencia principal de edad cero (ZAMS), desplazada un exceso de color

de E(B{V)=0.34 mag y un m�odulo de distancia Vo � MV = 9:2 mag., aceptando

AV /E(B{V)=3.2
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Figura 2.6: Diagramas color-color observacionales. Se representan mediante s��mbolos

diferentes las estrellas asignadas al campo, a NGC 1750 y NGC 1758. Las echas marcan

la direcci�on del vector de enrojecimiento
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contrastada en las partes del diagrama correspondientes a los astros m�as brillantes

y azulados. Esta secuencia principal puede identi�carse como perteneciente a los

posibles c�umulos presentes en la zona. El diagrama de las estrellas de campo no

muestra ninguna secuencia principal bien de�nida, tal y como era de esperar. No se

aprecia en los diagramas ning�un rasgo concreto que pudiera ser atribuido al c�umulo

NGC 1746.

Aunque las estrellas de los c�umulos (NGC 1750 y NGC 1758) tracen una secuen-

cia principal mucho m�as de�nida que las halladas en la zona de campo, es evidente

que la posible presencia de m�as de un c�umulo no se deduce f�acilmente de nuestra fo-

tometr��a CCD. Los dos c�umulos, caso de existir, tienen combinaciones de distancias

y excesos de color que conducen a secuencias principales muy superpuestas en los

diagramas observacionales. La mayor diferencia evidente entre los posibles c�umulos

es la que respecta al brillo del extremo superior de las secuencias principales: como

era de esperar por simple inspecci�on visual de la zona o de las placas POSS, la

concentraci�on estelar identi�cada como NGC 1758 carece de astros brillantes. Las

estrellas m�as brillantes dentro del c��rculo de NGC 1758 son m�as d�ebiles que V=10.5

mag, en tanto que NGC 1750 contiene estrellas que alcanzan V=8.4 mag. La dife-

rencia de brillos m�aximos en las secuencias principales sugiere una edad mayor para

el c�umulo NGC 1758, aunque cualquier a�rmaci�on cuantitativa al respecto ser��a

muy dependiente de la asignaci�on de estrellas individuales a un grupo u otro, lo cual

no parece factible con �abilidad su�ciente a partir de criterios espaciales, como lo

indica el hecho de que varias de las estrellas m�as brillantes asignadas de este modo

a NGC 1758 fueron asignadas por otros autores (S�CM) a NGC 1750.

Otras posibles diferencias entre las secuencias podr��an estar siendo ocultadas

por la notable superposici�on espacial de los dos sistemas estelares cuando se realiza

una clasi�caci�on como la efectuada, basada exclusivamente en las posiciones de los

astros. Las dos secuencias podr��an destacar de manera separada si se dispusiera de

un m�etodo de clasi�caci�on independiente de las posiciones, tal como los movimientos

propios.

El m�etodo de desenrojecimiento en el plano (B{V,U{B) dise~nado por Galad��-

Enr��quez (1994) y Jordi et al. (1996) para la asociaci�on Cepheus OB3 se basa en la

adopci�on de una calibraci�on est�andar en el diagrama color-color, y su desplazamiento

progresivo seg�un l��neas de enrojecimiento dependientes del tipo espectral. A medida

que se desplaza la calibraci�on se eval�ua la distancia a la misma de cada una de las
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estrellas. Cuando la calibraci�on ha barrido el rango de excesos relevante, se ha

generado para cada estrella una curva que describe la distancia a la calibraci�on en

funci�on del enrojecimiento aplicado a la misma, d[E(B � V )]. Los m��nimos de esas

curvas se denominan soluciones de enrojecimiento. Estos m��nimos pueden ser nulos

(d = 0) o no (d > 0). Algunas estrellas presentan soluciones de enrojecimiento

�unicas, pero la mayor��a de ellas (tipos espectrales posteriores a B tard��o) muestra

soluciones m�ultiples.

Las di�cultades para la aplicaci�on de este m�etodo en nuestro caso son notables.

En Cepheus OB3, la dependencia de la absorci�on con la distancia hac��a posible

aplicar un criterio de clasi�caci�on doble, basado tanto en la distancia como en el

exceso de color. Pero ahora, tal y como demostraron S�CM, el material interestelar

es casi trasparente m�as all�a de las nubes de Taurus, all�� donde se hallan los dos

c�umulos propuestos, por lo que ambos est�an sometidos a enrojecimientos id�enticos.

Como se aprecia en nuestro diagrama (B{V,U{B) (�gura 2.6), la inmensa mayor��a

de las estrellas observadas, incluyendo tanto los c�umulos como el campo, presentan

enrojecimientos muy parecidos. Por tanto, el �unico criterio de clasi�caci�on individ-

ual de las estrellas ser��a el de distancia. La mayor��a de las estrellas en la regi�on

fotom�etrica de inter�es, aquella en la que es necesario separar las poblaciones de am-

bos c�umulos, se hallan en la zona del diagrama (B{V,U{B) en la que las soluciones

de enrojecimiento son m�ultiples. En esta zona, que corresponde a los tipos espec-

trales A, F y G, la clasi�caci�on de las soluciones m�ultiples no es trivial y, adem�as,

es muy sensible a ligeros errores observacionales. Los valores de enrojecimiento hal-

lados se introducen en una calibraci�on de magnitudes absolutas para obtener las

estimaciones (m�ultiples para cada estrella) del m�odulo de distancia, que habr��a de

ser usado como criterio de clasi�caci�on �unico. Pero los factores comentados hacen

que este criterio no sea tan e�caz en este caso. Las estrellas de tipo B, cuyas solu-

ciones de enrojecimiento no son ambiguas, est�an presentes solamente en el �area de

NGC 1750, y para ellas se deduce un valor de la absorci�on totalmente compatible

con el promedio deducido de los datos de S�CM: E(B{V)=0.34 mag. Si se asume

este valor del exceso de color, el ajuste de la calibraci�on de Mermilliod (1981) para

la secuencia principal de edad cero (ZAMS) a la regi�on d�ebil, no evolucionada de la

secuencia conjunta (NGC 1750 y NGC 1758) arroja un valor del m�odulo de distancia

de Vo �Mv=9.2 mag.
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Cap��tulo 3

Material fotogr�a�co

El tratamiento del material fotogr�a�co disponible y los resultados obtenidos a partir

del mismo se desarrollan en tres cap��tulos: el presente est�a dedicado a la descripci�on

del material de trabajo y su medici�on, en tanto que los dos siguientes tratan las

reducciones fotom�etrica y astrom�etrica.

Nuestro estudio fotogr�a�co se basa en placas Schmidt y de astr�ografo de diversos

or��genes y que cubren un intervalo temporal dilatado. A la distancia estimada de los

c�umulos, unos 600 pc (S�CM), la velocidad tangencial esperada debida a la rotaci�on

gal�actica en la direcci�on del anticentro es de unos 3 km s�1, 1.1 mas yr�1, mien-

tras que el reejo del movimiento peculiar del Sol puede alcanzar unos 6 mas yr�1.

Siendo, pues, de unos pocos milisegundos de arco por a~no el movimiento propio

esperado de los c�umulos sobre las estrellas de fondo, es necesario alcanzar una pre-

cisi�on astrom�etrica considerable. De ah�� la importancia de un material fotogr�a�co

de calidad, una base temporal lo m�as amplia posible y un tratamiento cuidadoso de

los datos.

Nuestro material fotogr�a�co no cuenta con las mejores escalas para los estudios

astrom�etricos de movimientos propios, en los que suelen ser habituales escalas de

2000mm�1 o mejores, pero se trata del mejor material disponible y se han realizado

los mayores esfuerzos para extraer el m�aximo partido del mismo.

45
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3.1 Descripci�on del material

El material fotogr�a�co antiguo utilizado es el resultado de una b�usqueda exhaustiva

de placas que contuvieran la regi�on de inter�es. La �epoca moderna est�a representada

por un conjunto de placas Schmidt expuestas y reveladas expresamente para este

trabajo. El total de placas fotogr�a�cas empleadas es de 29, a las que se a~nade

la seudo-placa construida a partir de las observaciones CCD del cap��tulo 2. La

tabla 3.1 relaciona el material utilizado y sintetiza sus datos m�as relevantes. En los

p�arrafos siguientes se proporciona informaci�on adicional sobre cada grupo de placas.

La m�axima diferencia de �epoca entre ellas es de 103 a~nos, si bien las placas antiguas

no sobrepasan la magnitud l��mite B � 14. Entre placas verdaderamente profundas,

V <� 20� 21, la diferencia temporal m�axima es de 39 a~nos, marcada por el intervalo

trascurrido entre las placas obtenidas para este estudio y las placas del Palomar

Observatory Sky Survey.

3.1.1 Placas modernas: CAHA y OCA

Se obtuvo expresamente para este estudio un conjunto de seis placas Schmidt, todas

ellas expuestas dentro de un intervalo temporal de un a~no en torno a la �epoca 1994.

Tres de ellas proceden del Centro Astron�omico Hispano-alem�an (CAHA, G�ergal,

Espa~na), y las otras tres del Observatoire de la Côte d'Azur (OCA, CERGA, Fran-

cia). La tabla 3.2 resume algunos datos acerca de estas placas. Todas ellas se

obtuvieron bien centradas en la zona de los c�umulos. La regi�on digitalizada en las

placas modernas fue un rect�angulo con centro en la estrella PPM 94015, con dimen-

siones de 12 cm � 16 cm (2:9Æ� 3:8Æ; �� Æ) en las placas CAHA, y 13 cm � 13 cm

(2:4Æ � 2:4Æ) en las placas OCA. Las combinaciones de emulsi�on y �ltro permiten

una buena reproducci�on de las bandas B, V y R de Johnson.

Las placas CAHA fueron amablemente expuestas y reveladas por J. Zamorano

y �O. Alonso (A 550), y por K. Birkle (A 573 and A 575). Est�an almacenadas en el

Departament d'Astronomia i Meteorologia de la Universitat de Barcelona.

Las placas OCA fueron obtenidas en la c�amara Schmidt de CERGA a petici�on

de J. Guibert. Est�an almacenadas en la clichoteca del Centre d'Analyse des Images

(Observatoire de Paris). La placa de Côte d'Azur OCA 3305 result�o ser la m�as

profunda y de mayor calidad entre todo el conjunto de placas disponibles, tanto
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Tabla 3.1: Material fotogr�a�co. El n�umero total de placas (incluida la seudo-placa CCD)

es de 30, con una diferencia m�axima de �epocas de 103 a~nos. La diferencia temporal

entre placas profundas es de 39 a~nos. La escala se da en 00mm�1

placa instrumento �epoca escala banda mag. l��m. uso notas

A 550 CAHA Schmidt 1993.88 85:90 B B � 20 astr y fot a

A 573 CAHA Schmidt 1994.99 85:90 R R � 18 astr a

A 575 CAHA Schmidt 1994.99 85:90 V V � 19 fot a

OCA 3305 OCA Schmidt 1994.92 65:25 R R � 19 astr y fot a,b

OCA 3308 OCA Schmidt 1994.92 65:25 V V � 18 astr a

OCA 3314 OCA Schmidt 1994.94 65:25 R R � 19 fot a,c

POSS 1461-O M. Palomar Schmidt 1955.82 67:13 O � B B � 20 astr a,d

POSS 1461-E M. Palomar Schmidt 1955.82 67:13 E � R R � 19 astr a,d

T 109 Tautenburg Schmidt 1961.13 51:40 sin �ltro B � 19 astr a

T 111 Tautenburg Schmidt 1961.13 51:40 sin �ltro B � 18 astr a

T 6573 Tautenburg Schmidt 1987.98 51:40 sin �ltro B � 18 astr a

T 6574 Tautenburg Schmidt 1987.98 51:40 sin �ltro B � 18 astr a

B 1118 Astr�ografo Bruce 1904.94 103.10 sin �ltro B � 17 astr a

B 4191 Astr�ografo Bruce 1919.01 103.10 sin �ltro B � 16 astr a

AC 2238 Par��s, Astr�ografo AC 1895.09 60:00 sin �ltro B � 14 astr

AC 2239 Par��s, Astr�ografo AC 1893.03 60:00 sin �ltro B � 14 astr

AC 2338 Par��s, Astr�ografo AC 1892.98 60:00 sin �ltro B � 14 astr

AC 2438 Par��s, Astr�ografo AC 1891.96 60:00 sin �ltro B � 14 astr

AC 2439 Par��s, Astr�ografo AC 1894.06 60:00 sin �ltro B � 14 astr

S 470 Astr�ografo Z�o-S�e 1918.05 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 471 Astr�ografo Z�o-S�e 1918.08 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 526 Astr�ografo Z�o-S�e 1930.06 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 527 Astr�ografo Z�o-S�e 1930.08 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 60001 Astr�ografo Z�o-S�e 1960.07 29:89 sin �ltro B � 14 astr

S 60002 Astr�ografo Z�o-S�e 1960.07 29:89 sin �ltro B � 14 astr

S 83001 Astr�ografo Z�o-S�e 1983.05 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 83002 Astr�ografo Z�o-S�e 1983.05 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 86006 Astr�ografo Z�o-S�e 1986.04 29:89 sin �ltro B � 15 astr

S 86007 Astr�ografo Z�o-S�e 1986.13 29:89 sin �ltro B � 15 astr

seudo-placa CCD CAHA+OAN CCD 1994.50 21:82 UBVRI V � 20 astr e

Notas:

a Medida con MAMA en el Centre d'Analyse des Images, Observatoire de Par��s (apartado 3.2)

b Seleccionada como placa patr�on

c Soporte pl�astico, no utilizable para astrometr��a (ver detalles en apartado 5.3)

d Copia en vidrio de la placa POSS original

e Seudo-placa CCD (ver detalles en apartados 3.1.7 y 5.4.2)
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Tabla 3.2: Placas modernas: Centro Astron�omico Hispano-Alem�an (A) y Observatoire

de la Côte d'Azur (OCA)

placa centro (�2000; Æ2000) emulsi�on / �ltro

A 550 5h4m34:s0 + 23Æ3805800 IIIaJ/GG 385

A 573 5h4m52:s2 + 23Æ3902400 IIIaF/RG 630

A 575 5h4m52:s2 + 23Æ3902400 IIIaF/GG 475+BG 18

OCA 3305 5h1m30:s0 + 23Æ3000000 IIIaF/RG 610

OCA 3308 5h4m00:s0 + 23Æ3000000 IIaD/GG 495

OCA 3314a 5h1m30:s0 + 23Æ2500000 TP 4415/RG 610
a Soporte pl�astico

desde el punto de vista astrom�etrico como fotom�etrico, por lo cual fue elegida como

placa patr�on para el proceso de c�alculo de movimientos propios que se describe

en el cap��tulo 5. La placa OCA 3314 es de soporte pl�astico. En el apartado 5.3

discutimos los l��mites de sus prestaciones astrom�etricas comparada con las placas

de vidrio cl�asicas.

3.1.2 Copias del Palomar Observatory Sky Survey

El �area estudiada est�a contenida en el campo POSS I n�umero 1461. Las placas

POSS I en las bandas O (azul) y E (rojo) fueron expuestas en 1955 y son muy

profundas (B � 20 y R � 19). Se ha comprobado (Hunstead 1973) que las copias

del POSS I de buena calidad en vidrio proporcionan precisiones astrom�etricas com-

parables a las de las placas originales. Nuestras copias de las placas POSS 1461 O

y E son muy limpias, sin que se aprecien manchas ni ara~nazos. La emulsi�on y el

revelado parecen uniformes y la calibraci�on de la densidad de las im�agenes estelares

(apartado 4.1) muestra que el rango din�amico y la magnitud l��mite originales se han

preservado correctamente.

Ambas placas POSS est�an centradas en la posici�on �2000 = 4h54m49s; Æ2000 =

24Æ140900. El �area digitalizada consiste en un rect�angulo de 10 cm � 13 cm (1:9Æ �

2:4Æ; �� Æ) en torno a la estrella PPM 94015.

Las combinaciones de emulsi�on y �ltro de las placas POSS las hace similares a
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las bandas B y R de Johnson.

3.1.3 Placas Tautenburg

Gracias a la proximidad del c�umulo a la ecl��ptica, existe una cierta cantidad de

placas de la zona objeto de estudio en este trabajo, obtenidas con el prop�osito de

medir posiciones de planetas menores. Hemos podido localizar y medir algunas de

estas placas de los observatorios de Tautenburg y Heidelberg (apartado 3.1.4).

Los archivos de placas del Observatorio Astrof��sico de Postdam (Alemania)

fueron puestos a nuestra disposici�on para este estudio por E. Schilbach. Fueron

seleccionadas cuatro placas obtenidas con la gran c�amara Schmidt de Tautenburg:

dos del a~no 1961 (T 109 and T 111), y otras dos de 1987 (T 6573 and T 6574). El

par m�as antiguo est�a centrado en �2000 = 5h8m20:9s; Æ2000 = +24Æ1105000, mientras

que el centro del otro par es �2000 = 5h8m0:6s; Æ2000 = +24Æ1504500. En todos los

casos, el �area digitalizada fue un rect�angulo de 12 cm � 15 cm (1:7Æ � 2:1Æ; � � Æ)

en torno a la estrella PPM 94048.

En varias placas Tautenburg pudo apreciarse una cierta elongaci�on de las im�agenes

estelares, probablemente debida a errores de seguimiento.

3.1.4 Placas Heidelberg

Las placas del Observatorio de Heidelberg (Alemania) se obtuvieron con el astr�ografo

Bruce. Fueron puestas a nuestra disposici�on para este estudio por cortes��a de

S. R�oser. La escala de estas placas no es muy favorable, debido a la corta dis-

tancia focal del instrumento (2 m), pero la antig�uedad del material hizo que las

mantuvi�eramos en este estudio.

Los archivos de Heidelberg contienen un cierto n�umero de placas centradas en el

entorno de la ecl��ptica en Taurus. Fueron seleccionadas cuatro de ellas por contener

la zona completa del c�umulo y por ser adecuada su calidad de imagen: B 1118

(�epoca 1904), B 1386 (�epoca 1905), B 3563 (�epoca 1914) y B 4191 (�epoca 1919).

Desafortunadamente, surgieron serias di�cultades durante la medida de algunas de

estas placas. Tal vez debido a curvatura del vidrio, B 1386 y B 3563 causaron
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problemas de enfoque en los dispositivos de medida de MAMA y no fue posible

obtener datos �utiles de ellas.

Las placas B 1118 y B 4191 se midieron con �exito. La primera de ellas es no

s�olo la m�as antigua, sino tambi�en la m�as profunda y de mayor calidad de imagen

de entre las cuatro placas Bruce seleccionadas. B 1118 est�a centrada en �2000 =

5h8m59:9s; Æ2000 = +24Æ5804700. B 4191 est�a centrada en �2000 = 4h57m59:6s; Æ2000 =

+25Æ203400. En ambos casos se midi�o una zona cuadrada de 8.5 cm � 8.5 cm (2:4Æ�

2:4Æ) en torno a la estrella PPM 94013.

3.1.5 Placas del Cat�alogo Astrogr�a�co

El Cat�alogo Astrogr�a�co (AC) ha sido re-reducido y publicado en el United States

Naval Observatory (Urban & Corbin 1996, Urban 1997). Para ello se han utilizado

las medidas originales de las placas y se han determinado nuevas constantes de

placa adoptando como referencia cat�alogos modernos. A pesar de tratarse de me-

didas manuales, los datos originales del AC han demostrado su utilidad y calidad.

Recientemente, la combinaci�on de posiciones AC con el cat�alogo Tycho (ESA 1997)

ha permitido una mejora notable de los movimientos propios de este �ultimo (Urban

et al. 1997).

S.E. Urban nos proporcion�o los archivos con la informaci�on posicional y fo-

tom�etrica original del AC para placas individuales cercanas al �area de los c�umulos.

Cinco placas AC de la zona de Par��s eran especialmente adecuadas para nuestro

trabajo. Una de ellas, AC 2338, est�a casi centrada en los c�umulos. Cada una de

las otras cuatro, AC 2238, AC 2239, AC 2438 y AC 2439, tiene una de las esquinas

ubicada en el centro de AC 2338, de manera que comparte con �esta un cuarto de su

super�cie, pero casi sin superposici�on con las dem�as. Cada placa cubre un campo

de 1600�1600. Estos datos son los m�as antiguos usados en nuestra determinaci�on de

movimientos propios, con �epocas entre 1891 y 1895 (tabla 3.1). La precisi�on abso-

luta de las medidas originales del AC en la zona de Par��s es de �� = 0:2600; �Æ = 0:2000

seg�un Eichhorn (1974), y de �� = 0:2200; �Æ = 0:2100 seg�un Urban (1997).
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Figura 3.1: Deriva en la placa Shanghai S 470. El eje de abcisas indica el n�umero

secuencial de la medida, y el de ordenadas la diferencia de posici�on de cada estrella de

deriva respecto de la primera de sus medidas

3.1.6 Placas Shanghai

En nuestro estudio se us�o un total de diez placas del astr�ografo Z�o-S�e (Shanghai,

China). Estas placas tienen unas dimensiones de 24 cm � 30 cm, que corresponden

a 2:0Æ� 2:5Æ con la escala del instrumento, 29.8900mm�1. Las diez placas est�an bien

centradas en la regi�on de los c�umulos y fueron obtenidas sin �ltro. Las placas de

�epoca m�as antigua (1918 y 1930) fueron usadas por Li (1954) en su determinaci�on

de movimientos propios en el �area de estudio.

Las diez placas de Shanghai fueron medidas con una m�aquina PDS en el Do-

minion Astrophysical Observatory (DAO, Canad�a) por K.P. Tian y P.B. Stetson,

y las medidas nos fueron amablemente proporcionadas por K.P. Tian y J.L. Zhao.

Los archivos conten��an, para cada estrella, el n�umero secuencial de la medida, las

coordenadas en la placa, los errores estimados de la posici�on y las densidades de

las im�agenes estelares en forma de magnitud instrumental. Los errores estimados

en posici�on est�an normalmente alrededor o por debajo de 1 �m para estrellas bien

medidas.
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Un total de 15 estrellas fueron remedidas tres veces a lo largo del proceso de

digitalizaci�on de cada placa, con la intenci�on de monitorizar posibles derivas del

instrumento. Estas estrellas de deriva estaban incluidas tambi�en entre las estrellas de

programa, por lo que se dispone de un total de cuatro medidas para cada una de ellas

en cada placa. Aunque los datos de salida de la m�aquina PDS del DAO no incluyen

informaci�on temporal, el n�umero secuencial de las medidas puede interpretarse como

un indicador del tiempo. Para cada estrella de deriva, tomando una posici�on como

referencia y representando el cambio de las coordenadas medidas en funci�on del

n�umero secuencial, es posible detectar y estimar las derivas presentes. En algunos

casos se hallaron derivas ligeras. Aunque en la mayor��a de las placas estos efectos

se hallaban por debajo de la precisi�on formal de las medidas, en algunas de ellas las

tendencias eran tan evidentes que pareci�o adecuado aplicar una correcci�on lineal.

La �gura 3.1 muestra el ejemplo m�as claro (placa S 470), en la que se aprecia una

deriva sistem�atica en ambas coordenadas, mucho m�as clara en el eje x que en el y.

3.1.7 Seudo-placa CCD

El conjunto completo de campos CCD del estudio fotom�etrico del cap��tulo 2 se en-

sambl�o para formar una seudo-placa CCD. Esta placa no debe confundirse con el

\campo CCD global" descrito en el cap��tulo 2. Aquel campo global se construy�o en-

samblando campos contiguos empleando para ello las estrellas presentes en las zonas

de superposici�on, que en general eran peque~nas. La precisi�on de este m�etodo fue

su�ciente para el c�alculo de coordenadas ecuatoriales aproximadas para las estrellas

del cat�alogo fotom�etrico CCD, a efectos de identi�caci�on. Sin embargo, las posi-

bles distorsiones debidas al peque~no n�umero de estrellas empleadas para ligar cada

campo a sus vecinos pueden ser excesivas para hacer un uso astrom�etrico del \campo

global" como si de una placa fotogr�a�ca m�as se tratase. Por ello, la seudo-placa CCD

que tratamos ahora est�a construida de un modo m�as so�sticado, que involucra la

comparaci�on individual de cada campo CCD con las placas fotogr�a�cas, y que evita

las imprecisiones intr��nsecas de los empalmes realizados mediante superposiciones

ligeras de campos contiguos. Debido al estrecho v��nculo con el tratamiento de los

efectos de magnitud en las posiciones estelares medidas en placas fotogr�a�cas, des-

cribimos la construcci�on y propiedades de la seudo-placa CCD en la seci�on 5.4.2.
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3.2 Medida de las placas con MAMA

Las placas de CAHA, OCA, POSS, Heidelberg y Tautenburg se midieron durante

una estancia de tres meses en 1994 en el Centre d'Analyse des Images, Observatoire

de Paris. El aparato utilizado para la medida fue el microdensit�ometro de alta

precisi�on Machine Automatique �a Mesurer pour l'Astronomie (MAMA), construido

y operado por INSU/CNRS (Francia).

Este dispositivo presenta soberbias caracter��sticas �opticas y mec�anicas (Guibert

et al. 1990). Utiliza una fuente de iluminaci�on de cuarzo-yodo, cuya luz trasmitida

por la placa es captada por un dispositivo reticon de 1024 p��xeles, de 10 �m cada

uno. La placa se desplaza bajo la fuente de iluminaci�on a lo largo del proceso de

digitalizaci�on. En la digitalizaci�on de nuestras placas se emple�o el m��nimo tama~no

de p��xel (10 �m). La repetibilidad de las medidas MAMA es de alrededor de 0.2 �m,

y su precisi�on absoluta es de 0.6 �m (Soubiran 1992a).

MAMA cuenta con dos modos distintos de operaci�on (Berger et al. 1991): pav�e

y zone. En modo pav�e, se proporciona una lista de objetos a la m�aquina, la cual

digitaliza una regi�on peque~na de la placa en el entorno de cada uno de ellos. En

modo zone, la m�aquina digitaliza una regi�on especi�cada extensa y continua de la

placa. En nuestro caso, el modo pav�e se utiliz�o para la medida de una lista de

estrellas est�andar para fotometr��a (apartado 4.1) dentro de la zona de los c�umulos,

y tambi�en para registrar las estrellas del cat�alogo PPM (R�oser y Bastian 1989)

presentes en toda la placa con el prop�osito de efectuar una trasformaci�on preliminar

a coordenadas ecuatoriales. Las �areas de cada placa especi�cadas en los apartados

anteriores fueron digitalizadas en modo zone para proceder a la detecci�on de todos

los objetos presentes.

Tanto en modo pav�e como en modo zone, las im�agenes digitales resultantes fueron

sometidas a un algoritmo multi-umbral de detecci�on y reconstrucci�on de objetos.

Este proceso consiste en intersectar la distribuci�on de intensidad de la placa a dife-

rentes umbrales de densidad y analizar la forma y brillo de las secciones resultantes

de los objetos presentes. Las secciones halladas en intersecciones correspondientes a

distintos umbrales de intensidad se comparan en cuanto a posici�on, forma e inten-

sidad para agrupar las correspondientes a los mismos objetos. Los objetos d�ebiles

se detectan solamente en los umbrales de densidad m�as bajos, en tanto que las

estrellas brillantes aparecen tanto en los umbrales inferiores como en los m�as ele-
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vados. A veces, estrellas brillantes pr�oximas entre s�� aparecen unidas en secciones

correspondientes a umbrales bajos, pero se separan en umbrales altos. El algoritmo

multi-umbral de detecci�on y reconstrucci�on, desarrollado en el Centre d'Analyse des

Images para su aplicaci�on autom�atica a las medidas de placas, es muy e�caz al de-

tectar y clasi�car estos y otros efectos, e incorpora un proceso so�sticado de medida

y sustracci�on autom�atica del valor de fondo de cielo para cada objeto individual

detectado.

Para nuestras placas se emple�o un n�umero m�aximo de nueve umbrales de den-

sidad. El umbral m�as bajo se estableci�o a una densidad de tres veces la desviaci�on

est�andar del fondo de cielo. Para cada umbral, el algoritmo produce una lista de

objetos detectados con posici�on del fotocentro, �area total del objeto, densidad de

ujo integrada y varios par�ametros morfol�ogicos.

Para asegurar la calidad astrom�etrica de las posiciones medidas, las estrellas

detectadas al l��mite de sensibilidad de las placas no fueron consideradas: los ob-

jetos detectados solamente en los umbrales inferiores (1 y/o 2) fueron eliminados.

Adem�as, como la posici�on del objeto en cada umbral se identi�ca con el fotocentro,

el �area debe ser lo bastante grande como para proporcionar una precisi�on adecuada,

por lo que, siguiendo a Soubiran (1992a), ignoramos las entradas de �area inferior a

10 p��xeles.

As��, para cada objeto detectado en cada placa se dispone de un total de una a

nueve medidas del ujo y un n�umero igual de medidas posicionales, correspondientes

al fotocentro del objeto en cada umbral. Las posiciones �nales �unicas en cada placa

se �jaron como el promedio de las halladas en cada umbral, previa correcci�on de las

ecuaciones de magnitud intra-placa, tal y como se describe en el apartado 5.4.1.



Cap��tulo 4

Fotometr��a fotogr�a�ca BVR

Las placas fotogr�a�cas analizadas se han empleado para la deducci�on de informaci�on

tanto astrom�etrica como fotom�etrica. El presente cap��tulo est�a dedicado a la cali-

braci�on fotom�etrica de las placas, con dos intenciones principales.

En primer lugar, se ha obtenido fotometr��a fotogr�a�ca profunda de las estre-

llas presentes en la zona en las bandas est�andar B, V y R Johnson-Cousins, para

lo cual se ha utilizado un conjunto de cuatro placas seleccionadas, obtenidas con

combinaciones de �ltro y emulsi�on adecuados, utilizando las estrellas del cat�alogo

de fotometr��a CCD del cap��tulo 2 como est�andares secundarios, incluyendo t�erminos

de color en las ecuaciones de trasformaci�on.

En segundo lugar, se ha procedido a una calibraci�on fotom�etrica de todas y

cada una de las placas fotogr�a�cas empleadas en el estudio, no con la intenci�on de

deducir fotometr��a precisa en el sistema est�andar, sino con el objeto de facilitar la

identi�caci�on cruzada de objetos entre diferentes placas.

El an�alisis de la fotometr��a est�andar resultante da sus mejores frutos cuando se

combina con informaci�on astrom�etrica, por lo que no se lleva a cabo en este cap��tulo,

sino al �nal del siguiente.

55
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4.1 Trasformaci�on al sistema fotom�etrico est�andar

La fotometr��a fotogr�a�ca se obtuvo a partir de varias placas Schmidt modernas

�ltradas. La calibraci�on del ujo fotogr�a�co se llev�o a cabo usando la fotometr��a

CCD descrita en el cap��tulo 2 como est�andar, puesto que no existe otra fotometr��a

Johnson-Cousins de la zona. El hecho de que la fotometr��a CCD utilizada sea m�as

profunda que cualquiera de las placas fotogr�a�cas garantiza que todo el rango de

magnitudes de las placas queda adecuadamente cubierto. Partiendo del cat�alogo

del cap��tulo 2 (tabla 2.5), se seleccionaron m�as de 400 estrellas est�andar secundarias

seg�un los criterios siguientes:

1. Las estrellas a utilizar como est�andares fotom�etricas deber��an estar bien ais-

ladas, con el �n de evitar el riesgo de identi�caci�on err�onea al apuntar la

m�aquina digitalizadora (MAMA) en modo pav�e, en el caso de la placas medi-

das mediante este dispositivo;

2. Las estrellas est�andar deber��an estar bien distribuidas a lo largo del intervalo de

magnitudes cubierto por las placas profundas, evitando una presencia excesiva

de estrellas d�ebiles.

Las magnitudes CCD est�andar del cap��tulo 2 (tabla 2.5) y el logaritmo del ujo

fotogr�a�co se relacionaron mediante el ajuste de un polinomio con un t�ermino de

color lineal. Como nuestras placas m�as profundas representan las bandas R y B,

empleamos el ��ndice de color B{R para las ecuaciones de trasformaci�on:

B = bo(B � R) +
kX
i=1

bi(log10 �B)
i�1; (4.1.1)

V = vo(B � R) +
mX
i=1

vi(log10 �V )
i�1; (4.1.2)

R = ro(B � R) +
nX
i=1

ri(log10 �R)
i�1; (4.1.3)

donde �
X
representa el ujo medido en un umbral y en una placa de banda X; B,

V y R son las magnitudes est�andar Johnson-Cousins; bi, vi y ri son los coe�cientes

de trasformaci�on, y k{1, m{1 y n{1 son los grados de los polinomios.
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Tabla 4.1: Fotometr��a fotogr�a�ca: desviaci�on est�andar de los residuos de las estrellas de

referencia (< � >) promediada entre todos los umbrales de cada placa �ltrada. Numb

representa el n�umero de umbrales y `grado' es el grado polin�omico de los ajustes

placa banda grado Numb <�> (mag) selecci�on

A 550 B 5 9 0.07 s��

A 573 R 5 7 0.08 no

A 575 V 5 9 0.11 s��

OCA 3305 R 5 9 0.06 s��

OCA 3308 V 3 7 0.12 no

OCA 3314 R 5 9 0.06 s��

POSS 1461-O B 5 9 0.14 no

POSS 1461-E R 5 8 0.12 no

Cada placa �ltrada se calibr�o en la banda m�as parecida a aquella de�nida por

su combinaci�on de emulsi�on y �ltro (tabla 3.1). Los coe�cientes de las ecuaciones

4.1.1 a 4.1.3 se determinaron por ajuste de m��nimos cuadrados en cada placa y cada

umbral. El grado de los polinomios, de tercero a quinto, se eligieron de acuerdo

con la curva de respuesta de cada placa, y fue siempre el mismo para todos los

umbrales de una misma placa. La tabla 4.1 muestra algunos datos sobre los ajustes

fotom�etricos: grado de los polinomios, n�umero de umbrales (Numb) y el promedio de

la desviaci�on est�andar de los residuos de los ajustes de los distintos umbrales (<�>).

A la vista de la bondad de los ajustes y de los intervalos de magnitud cubiertos por

cada placa, decidimos adoptar como fuente de la fotometr��a fotogr�a�ca de�nitiva las

placas siguientes: A 550 para la magnitud B de Johnson; A 575 para la magnitud

V de Johnson; OCA 3305 y OCA 3314 para la magnitud R de Cousins.

La selecci�on de la placa empleada en el �ltro B es obvia vista la diferencia de

los residuos de los ajustes entre A 550 y POSS 1461-O. Esta diferencia es debida

sobre todo al hecho de que la combinaci�on de emulsi�on y �ltro en la banda azul

del POSS I no est�a dise~nada expresamente para ajustarse al �ltro B de Johnson,

aunque el hecho de tratarse de una copia de la placa original podr��a tambi�en estar

afectando al resultado.

En el �ltro V , las dos placas disponibles ofrecen residuos de ajuste elevados y

parecidos, si bien la placa A 573 parece ligeramente mejor que la OCA 3308. La
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decisi�on de emplear solamente una de las dos se adopt�o en vista del mayor rango

din�amico de la placa A 573. Al promediar las magnitudes calculadas a partir de

ambas placas en el intervalo de brillos com�un, aparec��an efectos sistem�aticos en los

extremos cubiertos solamente por A 573 y, adem�as, la comparaci�on global con la

fotometr��a CCD (apartado 4.2) no mejoraba apreciablemente.

En la banda R se dispon��a, en principio, de cuatro placas candidatas para la

deducci�on de la fotometr��a est�andar. La placa POSS 1461-E puede descartarse,

vista la pobreza de su ajuste con la fotometr��a est�andar en comparaci�on con las

dem�as. Las razones de este comportamiento son an�alogas a las explicadas al tratar

la placa POSS 1461-O. De las otras tres placas, se apreci�o una diferencia notable

entre A 573, por un lado, y las dos placas rojas OCA (OCA 3305 y 3308), tanto en

residuos del ajuste como, principalmente, en rango din�amico. Las dos placas OCA,

a pesar de ser de naturaleza distinta (soporte de vidrio y pl�astico en cada caso,

emulsiones y �ltros diferentes, v�ease tabla 3.2) presentan residuos comparables y

rangos din�amicos casi id�enticos. As�� pues, se opt�o por extraer la fotometr��a R de

estas dos placas.

A modo de ejemplo, la �gura 4.1 muestra las relaciones entre magnitud est�andar

y logaritmo del ujo fotogr�a�co para el tercer umbral de cada una de estas cuatro

placas. La relaci�on entre logaritmo del ujo y magnitud est�andar es parecida para

otros umbrales de estas placas.

La aplicaci�on de los ajustes fotom�etricos a las estrellas problema se llev�o a cabo

en tres pasos:

En primer lugar, y como se deduce de manera inmediata de las ecuaciones 4.1.1

y 4.1.3, la magnitud R est�andar se calcula mediante la expresi�on

R =
ro
Pk

i=1 bi(log10 �B)
i�1 + (1� bo)

Pn
i=1 ri(log10 �R)

i�1

1� bo + ro
:

Para una estrella detectada en un umbral de una placa fotom�etrica R, se dispone

de un valor concreto del ujo, �
R
. Pero para obtener su magnitud R est�andar son

necesarios no s�olo los coe�cientes fri; i = 0; � � � ; ng de este umbral espec���co, sino

tambi�en un ujo azul �
B
medido en un umbral en una placa B, con sus coe�cientes

correspondientes fbi; i = 0; � � � ; kg. Nuestro procedimiento fotom�etrico calcula dife-

rentes valores de R utilizando para ello los distintos ujos �
B
(todos los umbrales)
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Figura 4.1: Relaci�on entre el logaritmo del ujo y la magnitud est�andar para el tercer

umbral de cada placa selecionada para derivar la fotometr��a fotogr�a�ca. Las relaciones

son an�alogas para otros umbrales
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disponibles de la placa B (A 550) para esta estrella, y promedia los resultados

aplicando como peso la desviaci�on est�andar de los residuos de los ajustes de cada

umbral de la placa B. El proceso se repite para todos los umbrales R disponibles

para esta estrella en esta placa R, y se promedian los diversos valores de R obtenidos

utilizando como peso la desviaci�on est�andar de los residuos de los ajustes de cada

umbral de la placa R. As�� se obtiene la magnitud R est�andar para esta estrella y

en esta placa R, junto con su desviaci�on est�andar. Se aplica el mismo proceso a

la otra placa fotom�etrica R, lo que proporciona otro valor de R con su desviaci�on

est�andar correspondiente. Los dos valores de R resultantes se promedian aplicando

como peso sus desviaciones est�andar.

El segundo paso, la determinaci�on de las magnitudes est�andar en la banda B, es

bastante m�as sencillo, debido a que s�olo se dispone de una placa fotom�etrica para

este �ltro y, adem�as, el valor est�andar de R ya se conoce y se puede emplear ahora

al aplicar el t�ermino de color. De la ecuaci�on 4.1.1 se sigue que B puede calcularse

como:

B =
�boR +

Pk
i=1 bi(log10 �B)

i�1

1� bo
:

Para cada estrella detectada en la placa fotom�etrica B (A 550), se calcula una mag-

nitud B a partir de cada umbral, y los valores resultantes se promedian utilizando

como peso la desviaci�on est�andar de los ajustes fotom�etricos de cada umbral.

En un tercer y �ultimo paso se procede al c�alculo de la magnitud V a partir de

la placa fotom�etrica correspondiente a esta banda (A 575). El proceso seguido es

similar al del c�alculo de B, pero la ecuaci�on aplicada es, directamente, la 4.1.2, por

estar disponibles ya los valores est�andar B y R.

Es obvio que las trasformaciones descritas, al incorporar un t�ermino de color, s�olo

pueden aplicarse a las estrellas problema si se dispone de identi�caciones cruzadas

entre las diferentes placas fotom�etricas. Por este hecho, la fotometr��a fotogr�a�ca

est�andar no puede desvincularse del proceso de c�alculo de movimientos propios del

cap��tulo 5, el cual proporciona los cruces necesarios.
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Tabla 4.2: Fotometr��a fotogr�a�ca: en cada intervalo de magnitud se da n�umero total

de estrellas (N) y la desviaci�on est�andar (�) de las diferencias con la fotometr��a CCD

(cap��tulo 2) para las estrellas en com�un (1477 en B, 1498 en V , 1536 en R)

rango B V R

de mag. N � N � N �

<10 5 0.07 43 0.10

10-11 31 0.11 97 0.12 171 0.13

11-12 106 0.14 217 0.07 391 0.04

12-13 223 0.13 533 0.08 796 0.04

13-14 509 0.08 1073 0.08 1570 0.04

14-15 993 0.07 2068 0.08 3268 0.04

15-16 2029 0.07 4010 0.08 5844 0.04

16-17 3953 0.07 7010 0.08 9887 0.04

17-18 7202 0.07 10719 0.08 13424 0.04

18-19 11412 0.08 11883 0.08 4368 0.05

19-20 13020 0.09 689 0.08

20-21 284 0.10

TOTAL: 39762 0.08 38304 0.08 39762 0.04

4.2 Fotometr��a fotogr�a�ca est�andar

El proceso descrito permiti�o calcular fotometr��a para un total de 39762 estrellas,

38304 de las cuales tienen fotometr��a BVR completa, y 1458 solamente fotometr��a

BR, debido al menor rango din�amico de la placa V . Estos datos se incluyen en el

cat�alogo fotogr�a�co fotom�etrico y astrom�etrico construido en el cap��tulo 5 (tabla

5.2), donde las estrellas se designan por su n�umero de identi�caci�on en la placa

patr�on OCA 3305. El �chero de datos completo puede obtenerse por solicitud al

autor en la direcci�on dgaladi@pchpc5.am.ub.es. La tabla 4.2 muestra el n�umero de

estrellas por intervalo de magnitud en cada banda.

La precisi�on absoluta de la fotometr��a fotogr�a�ca est�a limitada por varios fac-

tores. Uno de ellos es la uniformidad de la emulsi�on y del revelado. Las estrellas

est�andar fotom�etricas est�an ubicadas en el centro de la zona digitalizada de cada
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placa, por lo que la calibraci�on fotom�etrica es v�alida, en rigor, solamente en esta

�area. Sin embargo, hemos extrapolado las calibraciones a toda la regi�on de 2:3Æ�2:3Æ

cubierta por el estudio fotogr�a�co. No podemos evaluar la posible existencia de in-

homogeneidades en las placas, pero la inspecci�on visual de las mismas muestra una

buena regularidad aparente tanto en las emulsiones como en el revelado. La cali-

dad de la fotometr��a CCD usada como referencia para la calibraci�on es otra posible

fuente de error, aunque no tenemos razones para sospechar la presencia de efectos

sistem�aticos en los datos CCD.

La trasformaci�on al sistema est�andar a partir de la banda efectiva de�nida por

la combinaci�on de emulsi�on y �ltro de cada placa puede introducir incertidumbres

adicionales. Este efecto es tenido en cuenta por medio del t�ermino de color intro-

ducido en las ecuaciones de trasformaci�on 4.1.1, 4.1.2 y 4.1.3. Los t�erminos de color

resultaron ser peque~nos en todos los casos, y al a~nadir t�erminos de color adicionales

(cuadr�aticos, c�ubicos, etc.), no se increment�o la bondad de los ajustes.

La falta de linealidad de la respuesta fotogr�a�ca se corrige de manera adecuada

utilizando el grado polin�omico pertinente en la trasformaci�on. El l��mite �ultimo de

la precisi�on de la fotometr��a fotogr�a�ca yace en la calidad intr��nseca de las emul-

siones, que suelen impedir precisiones mejores que 0.1 mag. La desviaci�on est�andar

promedio de los residuos de los ajustes fotom�etricos (tabla 4.1) parece indicar que

hemos alcanzado o incluso superado este l��mite.

Para estimar la calidad de la fotometr��a BVR fotogr�a�ca en funci�on de la mag-

nitud, procedimos a la comparaci�on con la totalidad del cat�alogo fotom�etrico CCD

del cap��tulo 2 (tabla 2.5). Tal y como se ha explicado, 400 estrellas seleccionadas

de aquel cat�alogo se emplearon como est�andares secundarios para la calibraci�on

de las placas, pero la comparaci�on con la muestra completa permite una mejor

determinaci�on de las incertidumbres de la fotometr��a en funci�on de la magnitud.

La �gura 4.2 muestra los resultados de la comparaci�on y la tabla 4.2 incluye la

desviaci�on est�andar de las diferencias CCD{fotogr�a�ca en intervalos de una magni-

tud, aplicando un criterio de eliminaci�on por 3� para omitir puntos no signi�cativos.

Las diferencias contienen contribuciones de los errores tanto CCD como fotogr�a�cos,

pero los primeros son peque~nos comparados con los segundos.

Tal y como se indic�o en la introducci�on de este cap��tulo, se proceder�a al an�alisis

de la fotometr��a obtenida tras disponer de los movimientos propios, al �nal del

cap��tulo 5.
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Figura 4.2: Comparaci�on de la fotometr��a fotogr�a�ca con el cat�alogo fotom�etrico CCD

del cap��tulo 2. Las gr�a�cas, de arriba hacia abajo, representan las diferencias CCD{

fotogr�a�ca en las bandas B (1477 estrellas), V (1498 estrellas) y R (1536 estrellas)
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4.3 Fotometr��a fotogr�a�ca para la identi�caci�on

cruzada

Tal y como se explicar�a en el apartado 5.1.1, la identi�caci�on cruzada entre placas

aplica un criterio doble de posici�on y brillo para cotejar y emparejar estrellas. Por

tanto, requiere alg�un tipo de estimador del brillo para cada objeto en la totalidad

de las placas, y no solamente en las obtenidas con �ltro.

Para cada placa y cada umbral, se llev�o a cabo un ajuste por m��nimos cuadrados

de la magnitud estelar en funci�on del logaritmo del ujo fotogr�a�co, sin tener en

cuenta t�erminos de color. El modelo de los ajustes fue polin�omico, y las estrellas

est�andar las mismas que se emplearon en el apartado anterior. Estos polinomios se

aplicaron a todos los objetos detectados, y las magnitudes deducidas para un mismo

astro a partir de distintos umbrales de la misma placa se promediaron utilizando

como peso el �area del objeto en cada umbral.

Las bandas de referencia para estas calibraciones fotom�etricas toscas se eligieron

de acuerdo con las caracter��sticas de la emulsi�on de cada placa. Se emple�o la mag-

nitud B de Johnson para las placas obtenidas sin �ltro (Tautenburg, Heidelberg) y

para las placas �ltradas asimilables a la banda B (A 550, POSS 1461-O). Para las

placas del Cat�alogo Astrogr�a�co se emplearon las medidas de magnitud fotogr�a�ca

consignadas en los archivos originales, asimilables a B. Las magnitudes instru-

mentales PDS de las placas de Shanghai se convirtieron en magnitudes B Johnson

ajustando un polinomio de segundo grado. Aunque la placa patr�on (OCA 3305)

corresponde a la banda R, se procedi�o tambi�en a efectuar una calibraci�on tosca en

el �ltro B, con la �unica �nalidad de permitir el cruce con las placas no �ltradas o

asimilables al �ltro B.

Las placas �ltradas asimilables a la banda R (la placa patr�on OCA 3305, OCA

3314, A 573 y POSS 1461-E) se calibraron en el �ltro R de Cousins de un modo

id�entico al descrito en el p�arrafo anterior. Las placas asimilables a la banda V se

ajustaron, a los solos efectos de comparaci�on y cruce, con la magnitud R Cousins.

Algunas estrellas resultaron saturadas en alguna o todas las placas. Estos objetos

se etiquetaron como `brillantes' y recibieron un tratamiento especial (que se discutir�a

m�as adelante) en el proceso de identi�caci�on cruzada entre placas.



Cap��tulo 5

Astrometr��a

Describimos en este cap��tulo el procedimiento seguido para la determinaci�on de posi-

ciones y movimientos propios de las estrellas a partir de la informaci�on fotogr�a�ca

y CCD. Aunque el material fundamental empleado en este cap��tulo son las placas

fotogr�a�cas, las medidas CCD interact�uan con ellas, desde el punto de vista as-

trom�etrico, de dos maneras distintas, lo cual constituye uno de los rasgos originales

del presente trabajo. Por una parte, la comparaci�on de las posiciones fotogr�a�cas

con las deducidas de las tomas CCD permite la eliminaci�on de los efectos depen-

dientes de la magnitud tanto de las posiciones como de los movimientos propios

�nales. Por otro lado, las medidas astrom�etricas CCD se incorporan al proceso de

c�alculo de movimientos propios como una placa m�as.

Los movimientos propios relativos se han determinado empleando una versi�on del

algoritmo iterativo de superposici�on central (AISC). Dada la diversidad del material

utilizado, es fundamental la elecci�on de un sistema de pesos adecuado que tenga en

cuenta las diferencias en escala y calidad intr��nseca de las placas, as�� como el cambio

de precisi�on de las posiciones medidas en una placa individual para estrellas de

brillos distintos.

Se presenta al �nal del cap��tulo un an�alisis de las propiedades generales del

cat�alogo astrom�etrico resultante, con especial atenci�on al comportamiento de los

errores de los par�ametros determinados. Las posiciones y movimientos propios re-

lativos son trasformados a coordenadas ecuatoriales en los sistemas de referencia

FK5 e ICRS mediante la comparaci�on con los cat�alogos PPM, Tycho e Hipparcos.

La fotometr��a fotogr�a�ca del cap��tulo anterior se analiza junto con los datos as-

65
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trom�etricos, lo que permite deducir la existencia de dos c�umulos separados (NGC

1750 y NGC 1758) en el �area estudiada.

5.1 Algoritmo iterativo de superposici�on central

(AISC)

Existen dos m�etodos usuales para la determinaci�on de movimientos propios relativos

a partir de posiciones estelares medidas en placas fotogr�a�cas: el sistema de pares

de placas y el de superposici�on central. En la t�ecnica de pares, todas las placas se

trasforman a un sistema de referencia com�un y, tras ello, se emparejan siguiendo

algunos criterios razonables. De manera usual, los pares se componen con placas de

�epocas tan separadas como sea posible, procurando que sean de precisiones, mag-

nitudes l��mite y �ltros similares. El movimiento propio de las estrellas se calcula

a partir de cada par de placas, y las diferentes determinaciones resultantes se pro-

median. El sistema de pares de placas ofrece las mejores prestaciones cuando el

material fotogr�a�co es homog�eneo (Schilbach et al. 1995, Tian et al. 1994, Zhao y

He 1990).

La t�ecnica de superposici�on central fue propuesta originalmente por Eichhorn

y Je�erys (1971). Su objetivo es determinar simult�aneamente los par�ametros de

trasformaci�on geom�etrica entre placas, los movimientos propios relativos de las

estrellas y los errores involucrados. El m�etodo cuenta con una fundamentaci�on

matem�atica rigurosa (Eichhorn 1988), pero los requerimientos computacionales de

la formulaci�on estricta son tales que, en la pr�actica, no es posible implementarla. La

aproximaci�on usual al m�etodo se conoce como algoritmo iterativo de superposici�on

central (AISC), e implica la separaci�on de los c�alculos orientados, por una parte, a la

determinaci�on de las trasformaciones geom�etricas entre placas y, por otra, a la me-

dida de los movimientos propios estelares. Las dos fases se iteran consecutivamente

hasta alcanzar la convergencia. Este proceso se sabe equivalente, en la pr�actica, al

ajuste global y riguroso en un solo paso (Tucholke 1992), y se ha aplicado con pro-

fusi�on durante las �ultimas d�ecadas (por ejemplo, Cudworth et al. 1993, Van Altena

et al. 1988, Tucholke et al. 1994).

En vista de la diversidad del material a nuestra disposici�on, optamos por utilizar

el AISC para nuestro an�alisis astrom�etrico. Nuestra implementaci�on, similar a la
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de Jones y Walker (1988), se resume en el diagrama de ujo de la �gura 5.1. Ante

todo, es necesario seleccionar una placa como referencia (`placa patr�on'). Todas las

dem�as placas (o `placas origen') se ligar�an al sistema de referencia de la patr�on a lo

largo del proceso, mediante las trasformaciones geom�etricas adecuadas. En nuestro

caso, la mejor placa moderna tanto desde el punto de vista de profundidad como

de calidad astrom�etrica y fotom�etrica, OCA 3305, fue elegida como patr�on. Al

principio del algoritmo, los movimientos propios de las estrellas son desconocidos,

por lo que todos ellos se inicializan a cero. A continuaci�on se procede a determinar las

ecuaciones que permiten transformar las coordenadas de las estrellas en el sistema

de cada placa origen al sistema de la placa patr�on. Tras ello, los movimientos

propios se calculan considerando a la vez todas las posiciones de cada estrella en

las placas. Los movimientos propios resultantes se utilizan en iteraciones sucesivas

para mejorar la calidad de las trasformaciones geom�etricas de las placas origen al

sistema de referencia de la placa patr�on. El proceso se detiene cuando el valor de

los movimientos propios converge.

Para iniciar el algoritmo es necesario disponer, para cada placa origen, de una

lista inicial con un cierto n�umero de estrellas cruzadas con la placa patr�on. Estos

archivos de cruce inicial se generaron gracias a las coordenadas ecuatoriales con-

tenidas en los cat�alogos astrom�etricos preliminares de cada placa (apartado 3.2).

5.1.1 El bucle de cruce y trasformaci�on

El bucle de cruce y trasformaci�on, pieza fundamental del AISC, se aplica en cada

iteraci�on a cada placa origen. Esta pieza esencial del proceso consta de dos pasos:

el c�alculo de ecuaciones de trasformaci�on de la placa origen a la placa patr�on y la

aplicaci�on de esas ecuaciones para generar identi�caciones cruzadas tan completas

como sea posible.

Los coe�cientes de trasformaci�on se calculan mediante un ajuste de m��nimos

cuadrados con eliminaci�on de puntos discrepantes seg�un un criterio de 3�: el ajuste

se efect�ua de forma iterativa, rechazando cada vez las estrellas cuyo residuo es su-

perior a 3�, hasta que ninguna estrella m�as resulta expulsada.

Las ecuaciones de trasformaci�on admiten un modelo general de placa de la forma:
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                     DATOS DE ENTRADA

*  Placas + CCD (x,y,m)
  corregidas ecuaciones de magnitud intra e inter-placa (Ap. 5.4)

*  Coordenadas ecuatoriales preliminares (α,δ) (Ap. 3.2)

iter = 0

iter = iter + 1

µx =  µy = 0

    BUCLE DE CRUCE Y TRASFORMACIÓN 
                                 (Ap. 5.1.1)

                        iterado    hasta   la   convergencia

MOVIMIENTOS PROPIOS  
(Apartados 5.1.2 y 5.5)

RECUPERACIÓN DE ESTRELLAS 

BRILLANTES

CÁLCULO  DE  µx, µy  

¿iter = 1?

¿iter = 2?

¿se cumple
el criterio de 
convergencia?

DETECCIÓN DE
ESTRELLAS RÁPIDAS

DATOS DE SALIDA

*  Catálogo fotográfico   (Ap. 5.6)

sí

sí

no

no

no

sí

   TRASFORMACIÓN     
ENTRE PLACAS

* modelos polinómicos(Ap.5.2)

            CRUCE
* se requiere la fotometría 

fotográfica tosca (Ap. 4.3)

Figura 5.1: Diagrama de ujo del algoritmo iterativo de superposici�on central (AISC)

utilizado para la determinaci�on de movimientos propios relativos



5.1. Algoritmo iterativo de superposici�on central (AISC) 69

x0 = Pn;x(x; y) +Qx(x; y;m); (5.1.1)

y0 = Pn;y(x; y) +Qy(x; y;m); (5.1.2)

donde (x0; y0) son las coordenadas en el sistema de referencia de la placa patr�on; (x; y)

son las coordenadas en el sistema de la placa origen; m es la magnitud aparente y

Pn;x(x; y), Pn;y(x; y) son polinomios bidimensionales completos de grado n. Por

ejemplo,

P2;x(x; y) = a0 + a1x + a2y + a3x
2 + a4xy + a5y

2:

Qx(x; y;m) y Qy(x; y;m) son funciones polin�omicas que contienen t�erminos depen-

dientes de la magnitud.

Por tanto, el modelo general tiene una parte puramente geom�etrica junto a una

dependencia mixta geom�etrica-fotom�etrica. Los modelos de placa espec���cos usados

en los c�alculos se discuten en los apartados 5.2 y 5.4.

La rutina de cruce aplica las ecuaciones de trasformaci�on reci�en calculadas a

todas las estrellas presentes en la placa origen, y efect�ua una identi�caci�on cruzada

completa con la placa patr�on. La identi�caci�on cruzada se realiza considerando un

criterio doble de posici�on y brillo:

1. para una estrella dada de la placa patr�on, todas las estrellas de la placa ori-

gen dentro de un cierto radio de b�usqueda especi�cado son candidatas a la

identi�caci�on cruzada;

2. de entre las candidatas, las estrellas cuya diferencia de magnitud con la estrella

de la placa patr�on sea mayor que un margen de tolerancia especi�cado son

eliminadas, y

3. de las candidatas restantes, se selecciona la m�as pr�oxima a la posici�on del

objeto de la placa patr�on.

El radio de b�usqueda y el margen de tolerancia en magnitud son par�ametros

�jados individualmente para cada placa origen. El radio de b�usqueda es funci�on de
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la diferencia de �epoca con la placa patr�on. Para placas contempor�aneas, el radio

de b�usqueda se �ja en 500. Este radio crece linealmente con el tiempo de manera

que para una diferencia de �epoca de 90 a~nos se convierte en 900, lo que asegura la

identi�caci�on cruzada de estrellas con movimiento propio relativo entre 0 y unos 40

mas yr�1 incluso en las primeras iteraciones, en las que los movimientos propios de

todas las estrellas se inicializan a cero.

La tolerancia en magnitud se �ja para cada placa origen como 3
q
�2patr + �2,

donde �patr y � son las dispersiones de los ajustes fotom�etricos toscos efectuados

en las placas patr�on y origen, respectivamente, a efectos de identi�caci�on cruzada

(apartado 4.3).

La lista resultante de identi�caciones cruzadas se reintroduce en el primer ele-

mento del bucle, el algoritmo de c�alculo de trasformaci�on, para calcular unas ecua-

ciones mejoradas. El bucle se itera hasta que el n�umero de identi�caciones cruzadas

se estabiliza. De este modo resulta un �chero para cada placa origen, que contiene

las posiciones de los objetos cruzados con la placa patr�on en coordenadas expresadas

en el sistema de referencia de la placa patr�on para la �epoca de la placa origen.

Los programas usados en el bucle de trasformaci�on y cruce est�an adaptados de

c�odigos C proporcionados por C. Alard, dise~nados originalmente para el proyecto

DUO (Disk Useen Objects, Alard y Guibert 1997).

5.1.2 Movimientos propios relativos

La segunda pieza b�asica del AISC consiste en la determinaci�on de los movimientos

propios relativos.

Los �cheros resultantes del bucle de trasformaci�on y cruce se compilan en una

�unica tabla, la cual se analiza en busca de estrellas brillantes no cruzadas (como se

cit�o en el apartado 4.3). Hay que considerar que las magnitudes toscas utilizadas

a efectos de identi�caci�on cruzada se calcularon algunas veces ajustando el ujo

fotogr�a�co a un �ltro est�andar que no correspond��a a la banda de�nida por la com-

binaci�on de �ltro y emulsi�on de las placas. As��, estrellas con colores muy rojizos o

muy azulados pod��an haber escapado a la identi�caci�on cruzada. Por esta raz�on, la

recuperaci�on de estrellas brillantes no se limit�o exclusivamente a las estrellas satu-

radas, sino tambi�en a otros astros brillantes no emparejados, hasta V � 13 mag.
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Para cada placa, incluida la placa patr�on, se confeccion�o una lista de estrellas

brillantes. Al �nalizar el bucle de cruce y trasformaci�on, se aplicaron las ecuaciones

de trasformaci�on resultantes a las listas de estrellas brillantes, y se procedi�o a efec-

tuar la identi�caci�on cruzada de las mismas con la lista de estrellas brillantes de la

placa patr�on, pero considerando solamente el criterio de distancia, no el de magni-

tud, para decidir el emparejamiento. El hecho de restringirse solamente a estrellas

brillantes reduce much��simo la densidad espacial de estrellas, lo que hace que las

parejas as�� formadas sean seguras, a pesar de no tenerse en cuenta el criterio de

brillo. Los cruces resultantes se comparan con los obtenidos del proceso global apli-

cado a todas las estrellas, y los cruces de astros brillantes no presentes en la salida

proporcionada por el bucle de cruce y trasformaci�on se a~naden expresamente.

Tras la recuperaci�on de las estrellas brillantes no cruzadas, se procede al c�alculo

de movimientos propios relativos en el sistema de referencia de la placa patr�on por

medio de ajustes de m��nimos cuadrados de la posici�on en funci�on de la �epoca:

x0i;p � xi;patr = �i + �i;x(tp � tpatr); (5.1.3)

y0i;p � yi;patr = �i + �i;y(tp � tpatr): (5.1.4)

En estas ecuaciones, (x0i;p; y
0

i;p) son las coordenadas de la estrella i, medidas

en la placa origen p y trasformadas al sistema de referencia de la placa patr�on.

(xi;patr; yi;patr) son las coordenadas de la misma estrella, medidas en la placa patr�on.

tp y tpatr son las �epocas de la placa origen p y de la placa patr�on, respectivamente. Los

par�ametros del ajuste son (�i; �i;x; �i; �i;y). �i;x y �i;y son los movimientos propios

relativos. �i y �i se interpretan (Jones y Walker 1988) como correcciones a las

posiciones medidas en la placa patr�on.

El ��ndice p recorre el conjunto completo de placas, incluida la placa patr�on. El

c�alculo se efect�ua �unicamente para estrellas con posiciones que cubran un intervalo

temporal de como m��nimo 30 a~nos (la determinaci�on de movimientos propios a partir

de bases de tiempo menores no ser��a �able). Los ajustes se realizan incluyendo un

sistema de pesos adecuado. Los ajustes de movimiento propio incorporan un criterio

de selecci�on y eliminaci�on por 3�. Para una estrella determinada, tras efectuar el

c�alculo de los movimientos propios en ambas coordenadas, se examinan los puntos

con mayores residuos en x y en y. Si uno o ambos de ellos resultan ser mayores que

3�, la placa se elimina de ambos ajustes y se repite el c�alculo. La comprobaci�on



72 Cap��tulo 5. Astrometr��a

de residuos y eliminaci�on se repite hasta que todos los residuos son menores que

3�. Si la eliminaci�on conlleva la reducci�on de la base temporal a menos de 30 a~nos,

entonces no se efect�ua el c�alculo y se pasa a la estrella siguiente. Los par�ametros

resultantes y sus errores est�andar quedan registrados.

5.1.3 Iteraciones segunda y posteriores

En las trasformaciones entre placas inuyen tanto los efectos geom�etricos como el

desplazamiento real de las estrellas (movimiento propio). Si los movimientos pro-

pios son aleatorios, su efecto ser�a solamente introducir ruido en las trasformaciones

geom�etricas. Sin embargo, las estrellas de movimiento propio elevado podr��an dis-

torsionar el sistema de referencia si su desplazamiento se interpreta como un efecto

geom�etrico al calcular las trasformaciones entre placas. El AISC se basa en la con-

sideraci�on de los movimientos de todas las estrellas para la mejora sucesiva de las

trasformaciones, pero, como se ha indicado, en la primera iteraci�on no hay otra

posibilidad que inicializarlos a cero. Para evitar distorsiones, tras la primera ite-

raci�on del AISC se procede a identi�car aquellas estrellas con movimiento propio

elevado. Estos objetos quedan registrados. Al iniciar la segunda iteraci�on, todos los

movimientos propios vuelven a �jarse a cero y se reinicia el proceso, pero ahora, en

el bucle de trasformaci�on y cruce, las estrellas r�apidas se omiten en el c�alculo de las

trasformaciones geom�etricas entre placas. Sin embargo, s�� se incorporan en el �ultimo

ciclo de identi�caciones cruzadas, y a partir de ese momento contin�uan el resto de

�esta y las siguientes iteraciones tratadas como cualquier otra estrella.

De la tercera iteraci�on en adelante, las posiciones de todas las estrellas de la

placa patr�on se convierten a la �epoca de cada placa origen mediante la aplicaci�on de

los par�ametros (�i; �i) y (�i;x; �i;y), antes de iniciar el bucle de trasformaci�on y cruce.

A partir de este momento, el sistema de referencia para el c�alculo de movimientos

propios ya no est�a ligado exclusivamente a las posiciones f��sicas medidas en la placa

patr�on, sino que depende de todo el conjunto de datos astrom�etricos.

Al �nal de las iteraciones tercera y posteriores se calcula el cambio promedio de

los movimientos propios entre la iteraci�on reci�en acabada y la anterior, empleando

el error formal de los movimientos propios como peso. Cuando el cambio promedio

de los movimientos propios cae muy por debajo de los errores medios, se detienen

las iteraciones.
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5.2 Grado polin�omico de las trasformaciones

El an�alisis orientado a la seleci�on del grado polin�omico adecuado para la parte pu-

ramente geom�etrica de las ecuaciones 5.1.1 y 5.1.2, se realiz�o sin considerar t�erminos

dependientes de la magnitud y sin tener en cuenta los movimientos propios. Como la

densidad esperada de miembros de los c�umulos es peque~na, ignorar los movimientos

propios y los efectos de magnitud puede introducir una dispersi�on mayor (sobre todo

en placas antiguas), pero no efectos sistem�aticos que pudieran acabar perjudicando

la elecci�on del grado polin�omico adecuado.

Se analizaron los residuos de las trasformaciones calculadas con grados sucesivos,

a trav�es del c�alculo de las diferencias de los residuos con los obtenidos empleando

polinomios de un grado mayor y un grado menor en cada caso. Se acept�o el grado

n cuando se cumplieron las condiciones siguientes:

1. los cambios de los residuos al pasar del grado n al n+1 est�an alrededor o por

debajo de 1 �m, y

2. los residuos del ajuste de grado n no muestran efectos sistem�aticos espaciales.

Como ejemplo del proceso de asignaci�on de grado de las trasformaciones, la �gura

5.2 muestra la diferencia de residuos de la trasformaci�on entre varios grados conse-

cutivos para una placa (A 550), y la �gura 5.3 ilustra el comportamiento espacial

de los residuos para la misma placa y el grado seleccionado (cuarto), promediando

en cuadrados de 1 cm de lado. Normalmente, fue su�ciente un tercer o cuarto grado

para satisfacer las dos condiciones requeridas.

5.3 Placas an�omalas

El proceso de elecci�on de grado de las trasformaciones puso de mani�esto la baja

calidad astrom�etrica de dos placas: A 575 y OCA 3314. La placa A 575 muestra una

distribuci�on de residuos bastante asim�etrica. Estos rasgos son dif��ciles de explicar a

trav�es de los efectos �opticos y mec�anicos usuales en las placas Schmidt, y conducen

a residuos del orden de 1 �m y tendencias sistem�aticas incluso aplicando un poli-

nomio de quinto grado. La reducci�on de los residuos requiere un grado muy elevado
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Figura 5.2: Cambio en los residuos de la trasformaci�on geom�etrica de la placa origen A

550 a la placa patr�on OCA 3305 para pares sucesivos de trasformaciones geom�etricas

con grados cada vez mayores. Se seleccion�o el cuarto grado
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Figura 5.3: Comportamiento espacial de los residuos de la trasformaci�on polin�omica de

cuarto grado entre la placa origen A 550 y la placa patr�on OCA 3305. Cada echa

representa el residuo promedio en un cuadrado de 1 cm � 1 cm. Una echa de longitud

equivalente a 1 cm representa un residuo de 0.25 �m
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(octavo o tal vez mayor), por lo que preferimos eliminar esta placa para aplicaciones

astrom�etricas. La calidad fotom�etrica de esta placa es satisfactoria, por lo que se

emple�o como fuente para la fotometr��a fotogr�a�ca en la banda V , como se indic�o en

el cap��tulo 4.

La placa OCA 3314 tiene como base de la emulsi�on no vidrio, sino un soporte

pl�astico. Con el �n de la producci�on de placas de cristal en los a~nos 90, el uso de

sustratos pl�asticos para emulsiones fotogr�a�cas de gran formato es una alternativa

que se est�a tomando en consideraci�on en muchos observatorios, al menos hasta

que la tecnolog��a CCD sea capaz de cubrir campos amplios con su�ciente calidad

astrom�etrica. La inclusi�on de una placa pl�astica entre nuestro material proporciona

una oportunidad para poner a prueba las prestaciones astrom�etricas y fotom�etricas

de este tipo de detectores, comparados con las placas de vidrio cl�asicas.

La precisi�on fotom�etrica de la placa OCA 3314 es excelente. Su combinaci�on

de �ltro y emulsi�on se corresponde con la banda R (tabla 3.2), y la sensibilidad

de la emulsi�on es lo bastante buena como para arrojar residuos muy bajos en la

calibraci�on fotom�etrica (tabla 4.1). Sin embargo, la trasformaci�on astrom�etrica al

sistema de la placa patr�on evidenci�o la presencia de un patr�on de deformaci�on ho-

rizontal mezclado con efectos locales fuertes. Parece veros��mil que esta deformaci�on

est�e presente no s�olo en la zona digitalizada para este estudio (13�13 cm), sino que

se extienda tambi�en al resto de la placa. Polinomios de grados elevados reducen,

pero no eliminan este patr�on de residuos (Fig. 5.4), y algunas tendencias sistem�aticas

permanecen incluso con una trasformaci�on de octavo grado.

Concluimos que la placa OCA 3314 padece una deformaci�on espacial general

seg�un un patr�on de bandas de 1-2 cm de anchura, paralelo al eje x, aparte de otros

efectos locales (puntos de fuente y sumidero). Las tendencias sistem�aticas inducidas

por esta deformaci�on no son f�aciles de eliminar, y la mejor soluci�on es desechar la

pel��cula para aplicaciones astrom�etricas. Merece la mayor atenci�on elucidar si estas

conclusiones podr��an extenderse o no a todas las placas basadas en soporte pl�astico

o no. Para ello, ser��a interesante efectuar comparaciones intensivas con soportes

pl�asticos de diferentes tipos, pero semejante estudio queda fuera de los prop�ositos

de este trabajo.
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Figura 5.4: Comportamiento espacial de los residuos de la trasformaci�on entre la placa

de soporte pl�astico OCA 3314 y la placa patr�on OCA 3305 para diferentes grados

polin�omicos: primer grado (arriba, izquierda), tercero (arriba, derecha) y sexto (abajo).

Cada echa representa el residuo promedio en un cuadrado de 1 cm � 1 cm. Una echa

de longitud equivalente a 1 cm representa un residuo medio de 1 �m (esta escala es

cuatro veces mayor que la de la �gura 5.3)



78 Cap��tulo 5. Astrometr��a

5.4 Efectos de magnitud

Como es sabido, la respuesta no lineal de un detector y/o la presencia de una PSFa

asim�etrica puede introducir desplazamientos de las posiciones estelares dependientes

de la magnitud en detectores bidimensionales. Hay varias causas que pueden con-

ducir a una PSF asim�etrica, la m�as frecuente de las cuales la constituye el error

de seguimiento. La no linealidad de la respuesta fotogr�a�ca hace que, si la PSF es

asim�etrica, el per�l registrado para objetos de brillos distintos sea distinto tambi�en.

Finalmente, hay que tener en cuenta que una PSF asim�etrica podr��a introducir efec-

tos dependientes de la magnitud en las posiciones estelares seg�un el m�etodo empleado

para su determinaci�on (�gura 5.5). Estos efectos, normalmente llamados ecuaci�on

de magnitud, inducen tendencias dependientes del brillo de los astros que pueden

propagarse a los movimientos propios �nales (Dinescu et al. 1996) y provocar sesgos

notables en la interpretaci�on de los resultados si no se eval�uan y corrigen de manera

adecuada.

Denominaremos ecuaci�on de magnitud inter-placa a los efectos de magnitud in-

volucrados en las trasformaciones entre placas distintas. Nuestro tratamiento es-

pec���co de los mismos se describe en detalle en el apartado 5.4.2. Otro tipo de

efectos dependientes de la magnitud est�a presente en nuestros datos MAMA, debido

a la interacci�on entre una PSF asim�etrica y el sistema de procesamiento multi-umbral

aplicado a las im�agenes. Llamamos a este efecto ecuaci�on de magnitud intra-placa,

y pasamos a discutirlo en el apartado siguiente.

5.4.1 Ecuaci�on de magnitud intra-placa

Consideremos una PSF asim�etrica registrada en una placa fotogr�a�ca. Cuando

este per�l es seccionado a diferentes umbrales de densidad, tal y como se hizo con

nuestras medidas MAMA, los fotocentros de los per�les resultantes no coinciden en

general (el efecto es equivalente al representado en la �gura 5.5). Como las posiciones

aceptadas para las estrellas en cada placa se obtuvieron como el promedio de las

medidas en los diferentes umbrales, es importante tener en cuenta este efecto para

no degradar la calidad de la astrometr��a resultante. Si una placa est�a afectada

aDel ingl�es Point Spread Function: funci�on que describe el per�l registrado en el detector para

una fuente real estrictamente puntual.
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Maximo nominal de ambos
perfiles estelares

Fotocentro de la estrella debil

Fotocentro de la estrella brillante

umbral

Figura 5.5: Ecuaci�on de magnitud inducida por una PSF asim�etrica: los fotocentros

hallados a un mismo umbral de intensidad para estrellas de brillos distintos que ocupan

la misma posici�on no coinciden. El efecto es equivalente al que se produce al seccionar

una misma estrella a niveles de intensidad distintos
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por ecuaci�on de magnitud, el desplazamiento posicional de los fotocentros entre dos

umbrales cualesquiera puede ser distinto para estrellas de diferentes brillos. Como

la inspecci�on visual de varias placas parec��a indicar la presencia de problemas de

guiado (apartado 3.1.3), decidimos comprobar y corregir la ecuaci�on de magnitud

intra-placa para todas las placas medidas con la MAMA.

Para ello se procedi�o a seleccionar un umbral de referencia en cada placa, procu-

rando mantener el mayor rango din�amico posible. La diferencia de posiciones entre

fotocentros medidos en el umbral de referencia y en el resto de umbrales se repre-

sent�o como funci�on del ujo medido. Las diferencias se promediaron en intervalos de

ujo y se traz�o un spline c�ubico siguiendo las medias resultantes, el cual se emple�o

como representaci�on de la ecuaci�on de magnitud relativa entre cada umbral y el

umbral de referencia.

En general, las ecuaciones de magnitud intra-placa detectadas fueron peque~nas.

En la mayor��a de los casos, los efectos permanecieron por debajo de �1�m, y al-

canzaron como m�aximo 2 �m en el extremo brillante de algunos umbrales (T 109).

En un caso (T 6573), las ecuaciones llegaron a �2�m �o �3�m en algunos intervalos

de ujo. Las placas OCA (y, entre ellas, la seleccionada como patr�on, OCA 3305)

tienen una ecuaci�on de magnitud intra-placa pr�acticamente nula.

Las posiciones aceptadas para las estrellas en cada placa se calcularon trasfor-

mando todos los umbrales al sistema de ecuaci�on de magnitud del umbral de refe-

rencia, y promediando a continuaci�on las distintas posiciones estelares empleando

como peso el �area del objeto en cada umbral. Por supuesto, la correcci�on de la

ecuaci�on de magnitud intra-placa no elimina los efectos de magnitud de los datos:

simplemente, los reduce a un sistema de ecuaci�on de magnitud com�un (la del umbral

de referencia).

5.4.2 Ecuaci�on de magnitud inter-placa

El m�etodo cl�asico para el tratamiento de los efectos de magnitud en las trasforma-

ciones de placas consiste en incluir t�erminos dependientes de la magnitud en los

modelos de placa, como se muestra en las ecuaciones 5.1.1 y 5.1.2. Los t�erminos

Qx(x; y;m) y Qy(x; y;m) suelen construirse como polinomios no completos, con

varios t�erminos dependientes solamente de la magnitud (lineales o cuadr�aticos),
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y a~nadiendo varios t�erminos mixtos con dependencia tanto de las coordenadas

como de la magnitud si determinadas aberraciones, tales como el coma, son impor-

tantes. A veces se introducen t�erminos dependientes del color en las trasformaciones

geom�etricas.

Tal y como indican Kozhurina-Platais et al. (1995), no es �este el mejor modo

de tratar los efectos de magnitud. Las ecuaciones de magnitud no se representan

adecuadamente por medio de funciones polin�omicas. Adem�as, existe una depen-

dencia real, intr��nseca, de los movimientos propios en funci�on de la magnitud: las

estrellas brillantes est�an m�as cerca del Sol en t�erminos estad��sticos y, por ello, mues-

tran movimientos propios mayores. Este efecto podr��a ser malinterpretado por los

ajustes e introducido en los t�erminos dependientes de la magnitud, con lo que se

eliminar��a informaci�on f��sica relevante de los datos y se sesgar��an los resultados. No

es menos importante el hecho de que la ecuaci�on de magnitud suela ser mayor para

estrellas brillantes, entre las cuales se espera la mayor contribuci�on de miembros del

c�umulo. Estos miembros tienen un comportamiento cinem�atico espec���co que de-

ber��a permitir distinguirlos de la poblaci�on de campo, y que podr��a ser interpretado

de modo err�oneo por el m�etodo cl�asico que incorpora t�erminos dependientes de la

magnitud en los modelos de placa.

Por todas estas razones, y siguiendo a Kozhurina-Platais et al. (1995), trata-

mos las ecuaciones de magnitud inter-placa separadamente, sin incorporarlas como

t�erminos dependientes de la magnitud en las ecuaciones 5.1.1 y 5.1.2. Un m�etodo

similar fue adoptado por Kharchenko et al. (1997). Para la evaluaci�on y correcci�on

de los efectos de magnitud de todas las placas, se siguieron varios pasos.

El primer paso implic�o la correcci�on de la placas modernas (y la placa patr�on

entre ellas) a trav�es de la comparaci�on con medidas astrom�etricas CCD contem-

por�aneas. Como lo ilustra la �gura 5.5, las posiciones estelares (x,y) CCD deter-

minadas en cada toma individual en el cap��tulo 2 est�an libres de efectos de mag-

nitud, gracias al car�acter lineal del detector y a la utilizaci�on de un algoritmo de

b�usqueda de m�aximos de intensidad para la medida de las posiciones (algoritmo

find en daophot, Stetson 1987). Como las tomas CCD abarcan tan s�olo unos

pocos minutos de arco, otros defectos �opticos, tales como el coma, no afectan la as-

trometr��a CCD. La comparaci�on de las posiciones estelares medidas en campos CCD

individuales y en placas fotogr�a�cas contempor�aneas permite evaluar y corregir los

desplazamientos dependientes del brillo debidos a los efectos de magnitud.



82 Cap��tulo 5. Astrometr��a

Tras la correcci�on de las placas modernas, las placas de �epocas antiguas se com-

pararon con ellas para proceder a su correcci�on. Los movimientos propios inter�eren

con la ecuaci�on de magnitud en este tratamiento de placas antiguas. La fotometr��a

CCD del cap��tulo 2 y el c�alculo de unos movimientos propios preliminares permiti�o

separar los efectos cinem�aticos reales de la ecuaci�on de magnitud en el tratamiento

de placas antiguas.

Placas modernas

Todas las placas modernas (CAHA, OCA) fueron obtenidas en un intervalo temporal

de un a~no, por lo que, salvo para estrellas con movimiento propio relativo superior

a 60 mas yr�1 (que mostrar��an desplazamientos cercanos a 1 �m), cualquier diferen-

cia de posiciones estelares entre estas placas debe atribuirse no a los movimientos

propios, sino a efectos geom�etricos o a la ecuaci�on de magnitud. Si se admite que

los polinomios bidimensionales completos sin dependencia fotom�etrica selecciona-

dos para cada placa origen en el apartado 5.2 son una buena representaci�on de las

diferencias geom�etricas con la placa patr�on, entonces los residuos de las trasforma-

ciones deben mostrar solamente la ecuaci�on de magnitud y el ruido intr��nseco de las

medidas.

La inspecci�on de estos residuos en funci�on del brillo muestra la tendencia de las

ecuaciones de magnitud relativas entre cada placa origen y la placa patr�on (la �gura

5.6 muestra un ejemplo). Estas ecuaciones de magnitud se representaron mediante

puntos discretos, calculados promediando los residuos en intervalos de magnitud

(incorporando un criterio de eliminaci�on por 3�). La ecuaci�on de magnitud relativa

de cada placa origen se representa como un spline c�ubico trazado a trav�es de esos

puntos.

Tras determinar y corregir la ecuaci�on de magnitud de cada placa origen mo-

derna, los residuos de la trasformaci�on a la placa patr�on fueron analizados en busca

de efectos dependientes del color o de las cantidades xm e ym, donde x e y son

las coordenadas espaciales y m es un estimador de la magnitud. No se apreciaron

tendencias sistem�aticas.

En esta etapa del proceso, todas las placas modernas est�an afectadas por la

misma ecuaci�on de magnitud: la de la placa patr�on. Para eliminar este �ultimo

efecto se recurri�o a los datos astrom�etricos CCD. Las posiciones en la placa patr�on
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Figura 5.6: Los residuos de la trasformaci�on de la placa origen A 550 a la placa patr�on

OCA 3305 mediante un polinomio bidimensional completo de cuarto grado sin t�erminos

dependientes de la magnitud, representados en funci�on de la magnitud. El spline trazado

a trav�es de los promedios calculados en intervalos de magnitud (c��rculos blancos) permite

la correcci�on de la ecuaci�on de magnitud relativa entre ambas placas


