
 

 

 

 

T.C. 

ÇANAKKALE ONSEKĠZ MART ÜNĠVERSĠTESĠ 

FEN BĠLĠMLERĠ ENSTĠTÜSÜ 

DOKTORA TEZĠ 

 

 

 

 

 

 

A/F TAYF TÜRÜ ZONKLAYAN YILDIZLARIN  

FOTOMETRĠK VE TAYFSAL ÇALIġMASI 

Filiz KAHRAMAN ALĠÇAVUġ 

Fizik Anabilim Dalı 

 

 

 

 

 

ÇANAKKALE 



 

 

 

T.C. 

ÇANAKKALE ONSEKĠZ MART ÜNĠVERSĠTESĠ 

FEN BĠLĠMLERĠ ENSTĠTÜSÜ 

DOKTORA TEZĠ 

 

 

 

 

 

 

 

 

A/F TAYF TÜRÜ ZONKLAYAN YILDIZLARIN  

FOTOMETRĠK VE TAYFSAL ÇALIġMASI 

Filiz KAHRAMAN ALĠÇAVUġ 

Fizik Anabilim Dalı 

Tezin Sunulduğu Tarih: 01/06/2017 

 

 

Tez DanıĢmanı: 

Prof. Dr. Esin SOYDUGAN 

 

 

 

 

 

 

ÇANAKKALE



 

ii 

 

TEZ SINA 

Filiz KAHRAMAN ALİÇAVUŞ tarafından Prof. Dr. Esin SOYDUGAN 

yönetiminde hazırlanan ve 01/06/2017 tarihinde aşağıdaki jüri karşısında sunulan “A/F 

Tayf Türü Zonklayan Yıldızların Fotometrik ve Tayfsal ÇalıĢması” başlıklı çalışma, 

Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Fen Bilimleri Enstitüsü Fizik Anabilim Dalı‟nda 

DOKTORA TEZĠ olarak oybirliği ile kabul edilmiştir. 

  

 

JÜRĠ 

Prof. Dr. Ömür ÇAKIRLI 

BaĢkan 

…………………… 

Prof. Dr. Esin SOYDUGAN 

Üye 

…………………… 

Prof. Dr. Caner ÇİÇEK 

Üye 

…………………… 

Prof. Dr. Selçuk BİLİR 

Üye  

…………………… 

Doç. Dr. İbrahim BULUT 

Üye  

…………………… 

 

        Prof. Dr. Levent GENÇ 

         Müdür  

        Fen Bilimleri Enstitüsü 

 

Sıra No:……… 

Bu tez çalışması Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Bilimsel Araştırma Projeleri (BAP) 

koordinasyonu tarafından FDK-2016-861 numaralı projeden desteklenmiştir.  



iii 

ĠNTĠHAL (AġIRMA) BEYAN SAYFASI 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Bu tezde görsel, iĢitsel ve yazılı biçimde sunulan tüm bilgi ve sonuçların akademik ve 

etik kurallara uyularak tarafımdan elde edildiğini, tez içinde yer alan ancak bu 

çalıĢmaya özgü olmayan tüm sonuç ve bilgileri tezde kaynak göstererek belirttiğimi 

beyan ederim. 

 

Filiz KAHRAMAN ALİÇAVUŞ 

  



iv 

TEġEKKÜR 

 

Bu tezin gerçekleştirilmesinde, çalışmalarım boyunca yardımlarını esirgemeyen 

danışman hocam sayın Prof. Dr. Esin SOYDUGAN'a, 2214-A ve 2211-C bursları ile 

çalışmalarımı destekleyen Türkiye Bilimsel ve Teknolojik Araştırma Kurumu 

(TÜBİTAK)‟na, FDK-2016-861 nolu proje kapsamında tez çalışmalarıma katkıda bulunan 

Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Bilimsel Araştırma Projeleri (BAP) koordinasyon 

birimine sonsuz teşekkürlerimi sunarım. Yurtdışı çalışmalarım sırasında bana öncülük eden 

sayın Dr. Ewa NIEMCZURA'ya, çalışmlarımın başlamasına ve gelişmesine katkıda 

bulunan sayın Prof. Dr. Joyce Ann GUZIK'e, Dr. Peter De CAT'a, Dr. Denis SHULYAK'a, 

Dr. Jiri KUBAT'a, Dr. Gianni CATANZARO‟a ve Jakup OSTROWSKI‟e teşekkürleri bir 

borç bilirim. Çalışmalar sırasında analizlerimin daha hızlı gerçekleşmesine katkıda bulunan 

Wroclaw Center for Networking and Supercomputing (http://www.wcss.pl)'a da 

katkılarından dolayı teşekkür ederim. Bu çalışmada ESO La Silla Gözlemevi‟nde (Şile) 

bulunan tayfçekerlerden alınmış verilerdende yararlanılmıştır. Bu nedenle kendilerine 

teşekkürü bir borç biliriz. Çalışma süresince tüm zorlukları benimle göğüsleyen ve 

hayatımın her evresinde bana destek olan değerli aileme de sonsuz teşekkürlerimi sunarım. 

 

Filiz KAHRAMAN ALİÇAVUŞ 

Çanakkale, Haziran 2017 

http://www.wcss.pl/


v 

SĠMGELER VE KISALTMALAR 

 

H-R Hertzsprung-Russell 

 Sct  Scuti

 Dor  Doradus 

KIC Kepler input catalog  

M Kütle 

R Yarıçapı 

☉ Güneş sembolü 

c/d çevirim / gün 

Teff Etkin sıcaklık 

log g Yüzey çekim ivmesi 

ODF Opacity Distribution Function 

OS Opacity Sampling

 Mikro türbülans hızı  

vsin i Dönme hızı 

Fe Demir element sembolü 

SME Spectroscopy Made Easy 

IDL Interactive Data Language 

VALD Vienna Atomic Data base 

vrad Dikine hız 

[m/H] Metal bolluğu 

Porb Yörünge Periyodu 

Pzonklama Zonklama periyodu 

i Yörünge eğimi 

e Yörünge dışmerkezliği

 En berinin boylamı 

Ω1,2 Birinci ve  ikinci bileşenin yüzey potansiyeli 

q Kütle oranı M2/M1 

L
 

Işıtma 

x Kenar karama katsayısı 

g Çekim kararma katsayısı 

A Bolometrik albedo 



vi 

S/N Sinyal / gürültü 

nm nano metre 

ESO European Southern Observatory 

IRAF Image Reduction and Analysis Facility 

E(B-V) Yıldızlararası kızıllaşma 

SED Tayfsal enerji dağılımı 

IUE The International Ultraviolet Explorer 

TD1 The Ultraviolet Sky Survey Telescope 

2MASS Two Micron All-Sky Survey 

R Çözünürlük (Resolution) 

mag kadir  

GCPD The General Catalogue of Photometrik Data 

Mbol Bolametrik parlaklık 

a Yarı-büyük eksen uzunluğu 

f Roche lobu doldurma oranı 

f frekans 

V Görsel parlaklık 

HADS Yüksek genlikli Sct değişeni 

F Çift sistemde ikinci bileşen tarafından uygulanan kuvvet 

Amp Zonklama genliği 

 Açısal hız 

forb Yörünge frekansı 

FIES Fibre-fed Echelle Spectrograph 

HARPS High Accuracy Radial Velocity Planet Searcher 

HERCULES High Efficiency and Resolution Canterbury University Large 

Echelle Spectrograph 

HERMES High Efficiency and Resolution Mercator Echelle Spectrograph 

MESA Modules for Experiments in Stellar Astrophysics 

HADS Yüksek genlikli  Sct yıldızları (High-amplitude  Sct stars) 

LADS Düşük genlikli  Sct yıldızları (Low-amplitude  Sct stars) 

ASYM Asimetrik 

SYM Simetrik 

Q Zonklama sabiti 



vii 

G Evrensel çekim sabiti 

r Kesirsel yarıçap (R/a) 

LC Işık eğrisi (Light Curve) 

DC Diferansiyel düzeltme (Differential Correction)  

mmag mili kadir  

 

 



viii 

ÖZET 

 

A/F TAYF TÜRÜ ZONKLAYAN YILDIZLARIN FOTOMETRĠK VE TAYFSAL 

ÇALIġMASI 

 

Filiz KAHRAMAN ALİÇAVUŞ 

Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi 

Fen Bilimleri Enstitüsü 

Fizik Anabilim Dalı Doktora Tezi 

Prof. Dr. Esin SOYDUGAN  

01/06/2017, 112 

 

 Sct ve  Dor yıldızları klasik kararsızlık kuşağının alt bölgesinde yer alan ve en 

çok bilinen zonklayan yıldızlardır. Bu değişenler, farklı katmanlarından bilgiler getiren 

farklı modlar ile zonklamaktadır. Her iki değişene ait teorik kararsızlık kuşakları birbirleri 

ile kısmı olarak örtüşmektedir ve kuşaklarının örtüştüğü bu bölgede hem  Sct hem de  

Dor modları ile zonklamalar gösterebilen A-F türü hibrit yıldızları keşfedilmiştir. A-F tayf 

türü zonklayanlar, yıldızların içyapılarının detaylı incelenebilmesi için oldukça 

önemlidirler. Aynı zamanda bu yıldızlarla ilgili hala cevaplanması beklenen birkaç sorun 

bulunmaktadır.  Sct ve  Dor zonklayanlarının kararsızlık kuşaklarının sınırları,  Sct 

yıldızlarındaki düşük frekanslı zonklamalar ve  Sct ve  Dor yıldızları arasındaki var 

olabilecek kimyasal farklılık ve/veya benzerlikler bu sorunlardan birkaçıdır. Bu soruların 

cevaplanabilmesi içinde tayfsal çalışmalar oldukça önemlidir.  

Bu tez çalışmasında, tek ve çift sistem üyesi  Scuti ve tek  Dor yıldızlarının detaylı 

tayfsal çalışması sunuldu. Seçilen sistemlerin temel atmosfer parametreleri (Teff, log g, ), 

vsin i ve kimyasal element bollukları elde edildi. Parametrelerin kullanılması ile tek ve çift 

sistem üyesi  Scuti ve tek  Sct,  Dor yıldızlarının özellikleri kıyaslandı. Çift  Sct 

yılızlarının bir katalogu hazırlanarak, ikinci bileşen ve dönme-dolanma gibi faktörlerin 

zonklama üzerine etkileri detaylı olarak incelendi. 

 

Anahtar sözcükler:  Sct Değişenleri,  Dor Değişenleri, Atmosfer model 

Parametreleri, Bolluk Analizi. 
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ABSTRACT 

 

PHOTOMETRIC AND SPECTROSCOPIC STUDY A/F SPECTRAL TYPE 

PULSATING STARS 

 

Filiz KAHRAMAN ALİÇAVUŞ 

Çanakkale Onsekiz Mart University 

Graduate School of Natural and Applied Sciences 

Doctoral Dissertation in Natural Science 

Advisor : Prof. Dr. Esin SOYDUGAN 

01/06/2017, 112 

 

The most known groups of A-F type pulsating stars in the classical instability strip 

are Sct and  Dor stars. These variables pulsate in different modes probing different 

layers of stars. Theoretical instability strips of  Sct and  Dor stars in H-R diagram 

partially overlap each other. In this part, the stars, which show pulsation characteristic of 

both  Sct and  Dor stars, were predicted. Such objects are known as A-F type hybrid 

stars. These A-F type pulsating variables are excellent tools to examine the interior 

structure of stars. On the other hand, there are some questions about these variables to be 

answered. The borders of instability strips of  Sct and  Dor stars, the existence of lower 

frequencies in  Sct stars and any chemically differences and/or similarities between these 

variables should be checked. Therefore, spectroscopic studies are essential to answer these 

questions.  

In this thesis, we present a detailed spectroscopic analysis of single and eclipsing 

binary member  Sct stars and single  Dor stars. The atmospheric parameters (Teff, log g, 

), vsin i, and the chemical abundances of selected of  Sct and  Dor stars were derived. 

Comparisons between single and eclipsing binary member  Sct stars and between  Sct 

and  Dor variables were done using their obtained parameters. The revised list of  Sct 

stars in eclipsing binaries are presented and the effects of secondary components and tidal-

locking on pulsation were cheeked in detail. 

 

Keywords:  Sct Variables,  Dor Variables, Atmospheric model Parameters, 

Abundance Analysis. 
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BÖLÜM 1                                                                                                                                   

GĠRĠġ 

 

Değişen yıldızlar grubunun bir üyesi olan zonklayan yıldızlar, uzun yıllardır bilinen 

ve sıkça çalışılan sistemlerdir. İlerleyen teknoloji ile birlikte zonklayan yıldızlar üzerine 

yapılan çalışmalar giderek artmış ve birçok yeni zonklayan yıldız türü keşfedilmiştir. H-R 

diyagramı üzerinde yer alan yıldızların büyük çoğunluğunu zonklayan değişenler 

oluşturmaktadır. Sefeid karasızlık kuşağının anakol ve anakol civarında bulunan  Sct ve  

Dor yıldızları ise en çok çalışılan zonklayan değişenlerdir. Özellikle son uydu keşifleri ile 

birlikte bu zonklayanlara ilişkin hassas verilerin elde edilmesiyle yıldız içyapısı hakkında 

bilgi sahibi olmak için oldukça önemli adımlar atıldı. Çift sistem üyesi olan  Sct ve  Dor 

yıldızlarının varlığı da bu yıldızların önemini bir kez daha arttırmıştır. Özellikle Kepler 

uydusunun keşifleri ile birlikte bu sistemlerle ilgili bilgilerin artmasının yanı sıra, yeni 

problemler de ortaya çıkmıştır. Bu problemlerden ilki  Sct ve  Dor yıldızları kararsızlık 

kuşaklarının sınırları ile ilgilidir. Uytterhoeven ve ark. (2011a) tarafından Kepler verileri 

kullanılarak yapılan çalışmada, her iki tür zonklayan sistemin kendi teorik kararsızlık 

kuşakları dışında da bulunabileceği görülmüştür. Ancak şimdiye kadarki yer tabanlı 

gözlemlerden keşfedilen  Sct ve  Dor yıldızları çoğunlukla kendi kararsızlık kuşakları 

içerisinde bulunmuştur. Her ne kadar Uytterhoeven ve ark. (2011a) tarafından yapılan 

çalışmada “Kepler input catalog” (Brown ve ark., 2011) verileri kullanılmışsa da, daha 

sonra yapılan detaylı tayfsal çalışmalarda (örneğin, Catanzaro ve ark., 2011; Tkachenko ve 

ark., 2013b; Niemczura ve ark., 2015) bu zonklayanların kendi kararsızlık kuşakları 

dışında da bulunabileceği bir kez daha gösterilmiştir. Bu nedenle  Sct ve  Dor 

yıldızlarının teorik kararsızlık kuşaklarının sınırlarının tekrar irdelenmesi gerekmektedir. 

Bunun yanı sıra bilindiği üzere,  Sct ve  Dor yıldızlarının karasızlık kuşakları birbirlerini 

kısmi olarak örtmektedir. Bu örtmenin olduğu bölgede ise hem  Sct hem de  Dor türü 

zonklayan yıldızlara rastlanabileceği gibi her iki türden zonklamayı aynı anda sergileyen 

hibrit sistemler de bulunmaktadır. Hemen hemen aynı bölgede bulunan  Sct ve  Dor 

değişenleri farklı modlarda zonklamalar gösterirler. Bu durum, bu değişenler arasında olası 

bir kimyasal farklılık olabileceği sorusunu akıllara getirmektedir.  

Bilindiği üzere  Sct yıldızları genellikle yüksek frekanslı (f > 5 c/d) modlarla 

zonklamalar göstermektedirler. Fakat Kepler verilerinin incelenmesi sonucunda bu 

yıldızların zonklama tayfında bazı düşük frekanslar görülmüştür. Bu düşük frekanslar bu 
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yıldızların hibrit bir sistem olabileceğini gösterirken aynı zamanda dönme, çift sistem 

yörünge hareketi, yüzey lekeleri ve manyetik alan etkileri de düşük frekansların nedeni 

olabilir (Neiner ve Lampens, 2015). Bu nedenle  Sct yıldızlarındaki düşük frekansların 

varlığı detaylı olarak irdelenmelidir. Bu konu ile ilgili detaylı bir yaklaşım Balona ve 

Dziembowski (2011) tarafından verilmiştir. Bu çalışmada düşük frekansların varlığı,  Dor 

zonklama mekanizmasının daha sıcak yıldızlara kadar genişleyebileceği ve aynı zamanda 

da  Sct zonklamalarının yansımaları olabileceği yorumuyla açıklanmıştır. 

 Sct ve  Dor yıldızları ile ilgili verilen bu problemlerin çözüme kavuşabilmesi 

içinde detaylı fotometrik çalışmaların yanısıra tayfsal çalışmalara da ihtiyaç 

duyulmaktadır. Sistemlerin temel atmosfer model parametrelerinin belirlenmesi ve 

kimyasal bolluk dağılımlarının elde edilmesi, yapılacak olan kuramsal incelemeler için 

oldukça önemlidir ve bu bilgiler ile yukarıda sözü edilen problemlerin açıklığa 

kavuşturulabileceği düşünülmektedir. Bu nedenle, bu tez çalışmasında seçilen tek  Dor 

yıldızlarının, tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının detaylı tayfsal çalışması 

sunulmuştur. Çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının güncel kataloğu derlenerek, çift sistem 

üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklamaları üzerine etki eden parametreler belirlenmiş ve bu 

sistemlerin tek  Sct yıldızlarından farklılıkları gösterilmiştir. Aynı zamanda Kepler veri 

tabanından belirlenen  Dor bileşenli KIC 10486425 çift sisteminin ışık eğrisi modellemesi 

de verilmiştir. Sonuç olarak elde edilen tüm bu bilgiler ışığında,  Sct ve  Dor 

sistemlerinin temel özellikleri detaylı olarak incelenmiştir.  

 

1.1. DeğiĢen Yıldızlar 

Görünen parlaklığında zamanla değişimler meydana gelen yıldızlar değişen yıldızlar 

olarak adlandırılmaktadır. Yıldızların parlaklıklarında meydana gelen bu değişimler birçok 

farklı nedenlerden kaynaklanabilmektedir. Değişen yıldızların birçoğunun parlaklığındaki 

değişimler düzenli olarak tekrarlanırken, değişimin dönemi saniye mertebesinden yüzlerce 

güne kadar uzanabilmektedir.   

İlk keşfedilen değişen yıldız ise Omicron Ceti (Mira) sistemidir. Yıldız, ışığında 

meydana gelen değişimlerin incelenmesi ile 1596 yılında David Fabricius tarafından bir 

nova olarak tanımlanmıştır ve 1638 yılında ise J. Holwards tarafından yapılan gözlemlerle 

yıldızda 11 aylık düzenli değişimler gözlenmiştir (Prince, 1998). İkinci keşfedilen değişen 

yıldız ise 1669 yılında G. Monanari tarafından bulunan, tutulma gösteren bir çift sistem 

olan Algol‟dür. Algol‟de meydana gelen ışık değişimleri kaynağı ise ancak 1784 yılında J. 
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Goodricke tarafından açıklanabilmiştir (Prince, 1998).  

Bu keşiflerin ardında binlerce yeni değişen yıldız keşfedilmiştir ve yıldızların 

ışığında meydana gelen değişimlerin birçok nedeni olabileceği görülmüştür. Günümüzde 

değişen yıldızlar değişim nedenleri göz önünde bulundurularak bünyesel ve geometrik 

değişim gösteren yıldızlar olarak iki gruba ayrılırlar.  

Bünyesel değişim gösteren yıldızlar, yıldızın içyapısında meydana gelen bir takım 

olaylar sonucunda görünür parlaklığında değişim gösteren yıldızlardır. Bu değişenler yıldız 

içyapısı ve yıldız evrim modellemeleri ile ilgili oldukça önemli bilgiler sağlayacağından 

astrofizikçiler için oldukça değerlidir. Bünyesel değişen yıldızlar kendi içerisinde başlıca 

iki gruba ayrılmaktadır. Bunlar zonklayan değişenler ve kataklismik değişenlerdir.  

 Zonklayan değişen yıldızlarda ışık değişimi yıldız yüzeyinin dönemsel olarak 

büzülüp genişlemesi ile olmaktadır. Yıldız yarıçapının düzenli olarak büyüyüp 

küçülmesiyle ışık değişimi meydana gelir. Bu şekilde değişim gösteren birçok 

zonklayan yıldız türü bulunmaktadır. Bu türler, yıldızların zonklama dönemleri ve 

ışık değişimi sonucunda gösterdikleri ışık eğrisi şeklileri göz önüne alınarak 

oluşturulmuştur. Zonklayan yıldız türleri başlıca aşağıda verildiği gibidir: 

 Sefeid değişenleri 

 RR Lyrae değişenleri 

 RV Tauri değişenleri

  Scuti değişenleri

  Doradus değişenleri

 Cepheid değişenleri 

 Yavaş zonklayan B yıldızları 

 Zonklayan beyaz cüceler 

 Güneş türü zonklayanlar 

 Uzun dönemli değişenler 

    Kataklismik değişenler yıldız yüzeyinde ya da içerisinde meydana gelen 

termonükleer süreçlerden kaynaklanan şiddetli patlamalar nedeniyle ışınımında hızlı 

ve keskin değişimler gösterebilen değişen yıldız grubudur. Bu yıldızlar da kendi 

aralarında aşağıda listelenen gruplara ayrılmaktadırlar: 

 Süpernovalar 

 Novalar 

 Tekrarlayan novalar 
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 Cüce novalar 

 Simbiyotik yıldızlar 

 R Coronae Borealis yıldızları 

Geometrik değişim gösteren yıldızlar tamamen dış etkenlerden veya dönmeden 

kaynaklanan nedenlerle, görünür parlaklığında değişimler gösteren yıldızlardır. Bu 

yıldızlar kendi aralarında tutulma gösteren sistemler ve dönen değişen yıldızlar olarak iki 

alt gruba ayrılırlar.  

 Tutulma gösteren değişenler çift sistemin bileşenlerinin ortak kütle merkezi etrafında 

hareketi sırasında örtme ve örtülme göstermeleri sonucunda, sistemin toplam görünür 

parlaklığında değişimler meydana gelir. Bu sistemler de her iki bileşenin sahip olduğu 

Roche geometrileri göz önüne alınarak, başlıca üç ana grup altında sınıflandırılırlar;  

 Ayrık sitemler 

 Yarı-ayrık sistemler 

 Değen çift sistemler 

 Dönen değişenler, yıldızlarda manyetik aktivite nedeniyle meydana gelen yüzey 

lekeleri, yıldızın dönmesi ile birlikte, ışık eğrisinde düzenli parlaklık değişimlerine 

neden olmaktadır. Bu tür değişimleri gösteren yıldızlar dönen değişenler olarak 

bilinmektedirler. 

Bu tez kapsamında zonklayan yıldızlar grubunda yer alan  Sct ve  Dor değişenlerinin 

detaylı incelemesi yapılacaktır. Bu nedenle bu yıldızlara ait bilgiler detaylı olarak 

verilecektir. 

 

1.2.  Scuti DeğiĢenleri

 Sct değişenleri, Sefeid kararsızlık kuşağının anakol ve anakol komşuluğunda 

bulunan zonklayan yıldızlar grubunun en çok çalışılan üyelerinden biridir. Tayf türü aralığı 

A2V ile F0V arasında değişen bu Öbek I sistemlerinin, ışınım türü aralığı III ile V arasında 

bulunur (Breger, 2000).  Düşük dereceli basınç ve çekim modları ile zonklamalar gösteren 

bu sistemlerin zonklama dönemleri 18 dakika ile 8 saat arasında değişmektedir.  Sct 

yıldızlarında zonklamalar, HI ve HeII iyonizasyon bölgelerindeki enerji birikimi sonucu 

meydana gelen ve donukluk ile ilişkili olan  zonklama mekanizması ile açıklanmıştır 

(Houdek ve ark., 1999).  

Bu tür zonklamalar gösteren yıldızların ilki Fath (1935) tarafından keşfedilmiştir. Bu 

türden zonklayan değişenlerin farklı dönem-ışınım ilişkisi göstermesi ve RR Lyrae 
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değişenlerinden farklı zonklama özellikleri sergilemesi nedeniyle zamanla “Cüce 

Sefeidler” olarak isimlendirilmeye başlanmıştır (Smith, 1955). Daha sonra bu zonklayanlar 

Breger (1979, 1980) tarafından Sct yıldızları olarak adlandırılmıştır. Bu adlandırma 

günümüzde de hala geçerliliğini devam ettirse de,  Sct türü zonklamalar sergileyen bu 

yıldızlar farklı alt sınıflara da ayrılmıştır. Bu grup içerisinde Öbek I türü yıldızlar olan  

Sct zonklayanlarının aksine, Öbek II yıldızları olan ve  Sct zonklama özelliklerini 

gösteren SX Phoenicies yıldızları bulunmaktadır. Oldukça geniş zonklama genlik aralığı 

sergileyen  Sct değişenlerinde, genlikler mili kadir mertebesinden kadir mertebesine 

kadar uzanmaktadır (Aerts ve ark., 2010). Bu geniş zonklama genlikleri incelendiğinde  

Sct yıldızları kendi arasında genlikleri göz önüne alınarak iki farklı gruba ayrılmışlardır. 

İlk grup, yüksek genlikli zonklamalar gösteren  Sct yıldızlarıdır (HADS). HADS 

yıldızları genellikle tek dönemli dikine zonklamalar gösteren değişenlerdir. Zonklama 

genlikleri ise 0
m

,3‟den daha büyüktür. İkinci grup ise düşük genlikli  Sct yıldızlarıdır 

(LADS). Bu yıldızlar tipik  Sct yıldızlarıdır ve genellikle 0
m

,1‟den daha düşük zonklama 

genlikleri gösterirler. Ayrıca HADS ve LADS yıldızları arasında bulunan geçiş 

bölgesindeki yıldız sayısı,  bilinen  Sct yıldızlarına kıyasla neredeyse yok denecek kadar 

azdır. Chang ve ark. (2013) tarafından yapılan çalışmada bu bölgeye düşen altı tane yıldız 

olduğu söylenmiştir.  

Bu grupların yanı sıra bir alt grup olarak tanımlayabileceğimiz,  Sct yıldızları 

içerisinde kimyasal farklılık gösteren  Boötis, klasik ve evrimleşmiş Am yıldızları da 

bulunmaktadır. Kimyasal faklılık gösteren bu Sct değişenlerinin, yapılan çalışmalarla 

normal kimyasal yüzey bolluğu gösteren sistemlere göre farklı davranışlar sergilediği 

görülmüştür (Rodriguez ve Breger, 2001).  Genel olarak kimyasal farklılık gösteren bu iki 

tür  Sct yıldızları, normal  Sct yıldızları ile özellik olarak uyumludur. 

Sct yıldızları, yıldız sismolojisi için oldukça önemli sistemlerdir. Bu önemleri 

özellikle, sahip oldukları görece geniş tayf ve ışınım türü aralığı sayesinde, sergiledikleri 

hızlı basınç ve çekim modları ve aynı zamanda da geniş zonklama genlik aralıklarından 

kaynaklanmaktadır.  Sct yıldızlarının bu özellikleri kullanılarak farklı evrim aşamasında 

bulunan birçok yıldızın içyapısı incelenebilir. Ayrıca,  Sct yıldızlarının H-R diyagramı 

üzerindeki konumları göz önüne alındığında, konvektif dış katman ile radiyatif iç katmanın 

yer değiştirdiği geçiş bölgesinde bulundukları görülmektedir. Bu durum  Sct 

zonklayanlarının incelenmesi ile bu geçiş bölgesinde gerçekleşen işlemlerin anlaşılmasına 
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olanak sağlamaktadır.  Sct yıldızlarının bu özelliklerinin yanı sıra diğer bir önemli 

özelliği ise, çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının varlığıdır. İlk olarak 1970‟li yıllarda 

keşfedilen bu sistemlerin günümüzde sayısı giderek artmaktadır. Çift sistem üyesi olan bu 

 Sct değişenlerinin önemi ise bu sistemlerin hem zonklama hem de tutulmayı aynı 

zamanda göstermesi ve bu sayede zonklayan bileşenin zonklama parametrelerine ve çift 

yıldız modellemesinde oldukça önemli olan salt parametrelere (yarıçap, kütle gibi) 

ulaşılabilmesidir. 

 Sct yıldızları sahip oldukları bu özellikleri ile yıllardır en çok çalışılan zonklayan 

yıldız gruplarından biri olmuştur.  Sct yıldızlarıyla ilgili yapılacak olan yeni çalışmalar ise 

astronomide hala cevap bekleyen sorulara ışık tutacaktır. 

 

Doradus DeğiĢenleri

Dor zonklayan yıldızlarının atası olan Dor yıldızı ilk olarak Cousins ve Warren 

(1963) tarafından keşfedilmiş ve F0V tayf türü olan bu yıldızın iki temel dönem ile 

değişimler gösterdiği görülmüştür (0,733 ve 0,757 gün). Dor yıldızlarının salt 

parlaklıkları  Sct yıldızları ile aynı iken, Dor değişenlerinin daha soğuk sistemler 

oldukları görülmüştür. Bu nedenle bu tür zonklayanların ışık eğrisindeki değişimlerin 

nedeni uzun bir süre incelenmiştir. Bu incelemeler sonunda yeni bir zonklayan yıldız grubu 

olan Dor değişenleri tanımlanmıştır. Öbek I üyesi olan bu sistemler, yüksek dereceli, 

düşük çekim modları ile zonklamalar gösterirler. Sefeid kararsızlık kuşağının kırmızı 

kenarına yakın bölgede bulunan bu yıldızlar 0,3 ile 3 gün mertebesinde V bandında 

ortalama 0
m

,1 genlikli değişimler sergilerler. Dor zonklayan yıldızlarının tayf türü aralığı 

A7 ile F5, ışınım türü aralığı ise IV ile V arasında değişim gösterir. Bu zonklayanların 

kütle aralığı ise 1,5 ile 1,8 M☉ arasında bulunmuştur (Kaye ve ark., 1999). 

 Dor yıldızlarında zonklamadan sorumlu olan mekanizma uzun yıllar incelenmiş ve 

zonklamalar konvektif akı tutsaklama (convective-flux blocking) mekanizması ile 

açıklanmıştır (Guzik ve ark., 2000). Bu mekanizmada çekim modlarının yıldızların 

yüzeylerinde bulunan konvektif katmanın enerji tutsaklaması ile meydana geldiği, yapılan 

teorik incelemelerle görülmüştür.  

Henüz yeni bir zonklayan yıldız türü olan bu sistemler ile ilgili bilinenler oldukça 

sınırlıdır. Bu nedenle bu sistemler üzerine kapsamlı çalışmalar yürütülmektedir.  Dor 

değişenlerine ait daha önceki yıllarda yapılan çalışmaların az olmasının nedeni, bu 

yıldızların düşük genlikli ve uzun dönemli zonklamalarından kaynaklanmaktadır. Fakat 
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son zamanlarda elde edilen uydu gözlemleri ile yüzlerce Dor türü değişenler 

keşfedilmiştir. Bu yıldızların en önemli özelliği yıldızların iç katmanlarından gelen çekim 

modları ile zonklamalar sergilemeleridir. Bu nedenle yıldız içyapısının daha iyi 

anlaşılmasına olanak sağlamaktadır. 



F Türü Hibritler

 Sct ve  Dor yıldızlarının kararsızlık kuşaklarının aynı bölgede yer alması ve bu 

kuşakların birbiri ile örtüşmesi, bu bölgede her iki türden zonklamayı bünyesinde 

barındıran sistemlerin olup olmayacağı konusunda şüpheler uyandırmıştır. Yapılan 

çalışmalar sonucunda, her iki zonklama türünü bünyesinde barındıran sistemlere 

rastlanmıştır (Handler ve Shobbrook, 2002). Yeni tür zonklayan yıldızlar olan bu sistemler 

 Sct -  Dor ve A/F türü hibritler olarak bilinmektedir. Bu hibrit yıldızları, her iki tür 

zonklama özelliğini bünyesinde barındırdıkları için, hem bir  Sct yıldızı gibi 5 c/d‟den 

daha yüksek frekanslı basınç modları ile hem de bir  Dor yıldızı gibi 5 c/d‟den daha düşük 

frekanslı çekim modları ile zonklamalar gösterirler. Hibrit yıldızları, hem yıldızın yüzeyine 

yakın katmanlarından gelen basınç modu hem de yıldızın iç katmanlarından gelen çekim 

modlarını aynı anda bünyesinde barındırması nedeniyle yıldız içyapı incelemeleri için 

oldukça önemli sistemlerdir. Bu nedenle son yıllarda yıldız sismolojisinde büyük öneme 

sahiptirler. Yıldız içyapı incelemelerinin yanı sıra bu sistemler, yıldız iç dönmesi ve 

manyetik alanı hakkında da geniş bilgiler vermektedirler (bkz., Kurtz ve ark., 2015; Neiner 

ve Lampens, 2015). Ayrıca çift sistem üyesi olan hibrit yıldızlarının varlığının bulunması 

da,  yıldız incelemelerine önemli katkı sağlayacak bir diğer avantajdır.  

Bu yıldızlarla ilgili cevaplanmayı bekleyen sorular da bulunmaktadır. Hibrit yıldızı 

olarak varsayılan sistemlerdeki düşük  Dor frekanslarının başka etkilerden de 

kaynaklanabileceği düşünülmüştür. Örneğin çift sistemin yörünge hareketinden 

kaynaklanan düşük frekanslar var olabilir. Bunun yanı sıra hibrit yıldızlarındaki bu düşük 

frekanslı zonklamaların yıldız yüzeyinin dönmesinden ve manyetik etkilerden de 

kaynaklanabileceği düşünülmektedir. Son yapılan çalışmalardan biri, bir hibrit yıldızında 

var olan düşük frekansların manyetik etiklerden kaynaklandığını göstermiştir (Neiner ve 

Lampens, 2015).  Hibrit yıldızlarındaki bu sorunların çözüme kavuşması için bu yıldızların 

atası olan  Sct ve  Dor yıldızlarının detaylı incelenmesi gerekmektedir. Bu yıldızların 

atmosfer, dönme ve metal bolluklarının zonklama üzerine etkisi incelenerek, var olan 

düşük frekans ve yüksek frekansların kaynakları irdelenmelidir.  



 

8 

BÖLÜM 2                                                                                                                                 

ÖNCEKĠ ÇALIġMALAR 

 

Tez kapsamında A/F tayf türü zonklayan değişenler olan  Sct ve  Dor yıldızlarının 

çalışmalarına yer verilmiştir. Bu bölümde de bu değişenlerin literatür de yer alan önceki 

çalışmalarına bakılacaktır.  

 

2.1.  Scuti Yıldızlarının ÇalıĢmaları 

 Sct yıldızları, yıldız sismolojisinde en çok çalışılan zonklayan yıldızlardır. Bunun 

nedeni de bu yıldızlarda görülen çoklu zonklama modları ve görece yüksek genlikli ışık 

değişimleridir.  Sct yıldızlarının zonklamaları  mekanizması ile açıklanmaktadır.  

mekanizması yıldız zonklamalarında şu şekilde etkindir; yıldız içerisinde bulunan helyum 

iyonizasyon bölgesi yaklaşık olarak 40.000 K dir. Bu tabakadaki iyonizasyon miktarı 

yıldız iç katmanlarından gelen enerji miktarı ile giderek artmaktadır. Artan bu iyonize 

olmuş parçacık sayısı, ışınım enerjisini arttıracak ve çekim kuvveti ile ışınım enerjisi 

dengelenmediği anda da yıldız üst katmanlarına uygulanan basınç zonklamayı başlatacaktır 

(Chevalier, 1971; Cox, 1980).  Sct türü zonklamalardan sorumlu olan bu mekanizma, bu 

yıldızlarda düşük dereceli genellikle basınç modlarında zonklamalara neden olmaktadır. 

Sıcak  Sct yıldızlarının genel olarak soğuk  Sct yıldızlarına göre daha düşük frekanslarla 

zonkladığı görülmüştür (Bowman ve Kurtz, 2014). Zonklamaların kararlılığı yıldız 

içerisindeki zonklamayı sürdüren ve durduran yapı ile denge içerisindedir. Örneğin, 

konvektif zarfın derinliğinin,  Sct türü zonklamaları sürdürebilmesi için Sefeid kararsızlık 

kuşağının kırmızı kenarında yeterince büyük olması kuramsal olarak önerilmektedir 

(Houdek, 1999; Christen-Dalsgaard, 2000; Grigahcene ve ark., 2010).  

Bir yıldızın evrim durumu, yıldızın zonklamasını özellikle sıfır yaş anakoluna ya da 

termal anakola yakınsa oldukça etkilemektedir.  Sct yıldızları ise hem anakol hem de 

anakol dışında bulunduklarından oldukça ilginçtirler ve merkezlerindeki hidrojen 

tüketildikten sonraki yaşamlarının görece kısa bir döneminde içyapılarında büyük 

değişimler meydana gelir. Evrimleşmiş  Sct yıldızlarında, bu nedenle karışık modlar 

gözlemlenmektedir. Karışık modlar, hem yıldız merkezine yakın bölgeden gelen çekim 

modları hem de yıldızın yüzeyinden gelen basınç modlarının her ikisinin de birleşimi 

olarak tanımlanır. Karışık modların sıkça evrimleşmiş yıldızlarda görülmesinin nedeni de 
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yüksek yoğunluk gradyetidir. Verilen herhangi bir Teff değeri için, termal yaş anakolu 

komşuluğunda bulunan daha çok evrimleşmiş bir  Sct yıldızı genellikle daha düşük 

zonklama modlarına sahip olacaktır.  

 Sct yıldızlarının en son güncellenmiş kataloğu Chang ve ark. (2013) tarafından 

verilmiştir. Bu katalogda 1578 adet  Sct yıldızı yer almaktadır. Katalog içerisinde  Sct 

yıldızlarının koordinatları, rengi, dönme hızı, tayf türü, çift olup olmadığı, zonklama 

dönemi ve genlikleri verilmiştir. Katalog kapsamında yapılan incelemeler sonucunda  Sct 

yıldızlarının büyük çoğunluğunun 0,02 ile 0,25 gün aralığında zonkladığı, genel zonklama 

genliklerinin 0
m

,5 değerinden düşük olduğu, tayf türlerinin de A ile F aralığında olduğu 

belirtilmiştir.  

 

 

Şekil 2.1. Saf  Sct yıldızlarına ait frekans tayfları ve ışık eğrileri (Uytterhoeven ve ark., 

2011a). 

 

Bu yıldızlarla ilgili uydu gözlemlerinden önce yapılan çalışmaların büyük çoğunluğu 

frekans ve mod analizlerinden oluşmaktadır.  Sct yıldızlarının daha detaylı araştırılmasına 

en büyük katkı ise uydu gözlemlerinden gelmiştir. Özellikle Kepler uydusunun yüksek 

duyarlığa sahip verileri (Koch ve ark., 2010) ile birlikte bu yıldızlar daha detaylı 

incelenmeye başlanmıştır. Uytterhoeven ve ark. (2011a) tarafından Kepler verileri 

kullanılarak 750 adet A-F tayf türü sistemlerin analizlerinden  sct yıldızlarının bazı 

özellikleri açığa çıkarılırken, bu sistemlerle ilgili bazı sorularda gündeme gelmiştir. Bu 

çalışmada sadece 5 c/d değerinden daha yüksek frekanslar sergileyen sistemler saf  Sct 

sistemleri olarak, yani sadece  Sct türü değişimler gösteren yıldızlar olarak ele alınmıştır. 
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Çalışmada  Sct yıldızlarının belirlenmesinde kullanılan bu kriterler ve yıldızların 

birkaçına ait ışık eğrisi ve frekans tayfı örnekleri Şekil 2.1'de verilmiştir. Bu çalışmada 

aynı zamanda yeni keşfedilen  Sct yıldızlarının log Teff – log g diyagramındaki dağılımları 

da gösterilmiştir. Bu dağılımlar Şekil 2.2'de verilmiştir.  

 

 

Şekil 2.2.  Sct, Dor ve hibrit yıldızlarının log Teff – log g diyagramı üzerinde gösterimi. 

a) Yer tabanlı yapılan gözlemlerde keşfedilen  Sct ve  Dor  yıldızlarının konumu. b) 

Kepler  Sct ve  Dor  yıldızlarının konumu. c) Tayfsal verileri bulunan Kepler  Sct ve  

Dor sistemlerinin konumu. d) 1 mmag'dan daha yüksek zonklamalar gösteren yıldızların 

konumu (Uytterhoeven ve ark., 2011a).   

 

Şekil 2.2'den de görüleceği gibi, bu çalışma ile keşfedilen  Sct yıldızları ile ilgili en 

büyük sorun, yer tabanlı keşifler ile bulunan  Sct yıldızlarının büyük çoğunluğunun 

kararsızlık kuşağı içerisinde yer alırken (Şekil 2.2, a paneli), Kepler analizleri sonrasında 

keşfedilenlerin bazılarının kararsızlık kuşağının dışında da bulunmasıdır. Teorik olarak bu 

durum beklenmedik bir durumdur çünkü bu yıldızlarda zonklamadan sorumlu olan 

mekanizma, kararsızlık kuşağı dışında daha yüksek veya düşük sıcaklıklarda sırasıyla daha 

üst veya daha derin katmanlara doğru hareket edecektir. Bu durumda da zonklama 

mekanizmasının sahip olacağı enerji karasızlık kuşağının kırmızı sınırında üst katmanların 



 

11 

ağırlığını kaldırmaya yetmeyecek ya da mavi sınırında üstte kalan katmanlar 

inceleceğinden çok ufak genlikli zonklamalara neden olacaktır. Bu nedenle kararsızlık 

kuşakları dışında bulunan bu sistemlerin detaylı incelenmesi ve  Sct yıldızlarının 

kararsızlık kuşaklarının kuramsal sınırlarının yeniden gözden geçirilmesi gerekmektedir.  

Kepler alanındaki  Sct yıldızlarının frekansları birçok yazar tarafından detaylı 

olarak incelenmiştir. Özellikle Balona ve Dziembowski (2011) ve Balona (2014) 

tarafından yapılan bu incelemelerde,  Sct yıldızlarının frekans yapıları ile ilgili bazı 

özelliklere rastlanmıştır.  Sct yıldızlarının frekanslarının incelenmesi sonucunda,  Sct 

kararsızlık kuşağının mavi kenarının ötesinde bulunan  Sct yıldızlarının yüksek dikine ve 

dikine olmayan modlarla zonkladıkları bulunmuştur. Ayrıca yazarlar  Sct yıldızlarında 

görülen düşük frekansların nedeninin yıldız yüzeylerinde bulunan lekelerin dönme 

hareketinden kaynaklanabileceğini ve bu yıldızlarda  Dor zonklamalarından sorumlu 

mekanizmanın yüksek sıcaklık bölgelerine kadar genişleyeceğini ve böylelikle de düşük 

frekansların  Sct zonklama tayflarında görülebileceğini belirtilmiştir. Ayrıca Balona ve 

Dziembowski (2011)  Sct yıldızlarının H-R diyagramındaki konumları ile sıfır yaş 

anakolu arasında bir boşluk olduğunu ve bu boşluğunda artan sıcaklıklarla birlikte arttığını 

gözlemlemiştir.  sct yıldızları ile ilgili yürütülen birçok tayfsal çalışma bulunmaktadır. Bu 

çalışmalar genellikle bu yıldızların atmosfer parametreleri ve element bolluklarının 

belirlenmesi yöntemlerine dayanır (Catanzaro ve ark., 2011; Tkachenko ve ark., 2013b; 

Niemczura ve ark., 2015). Tayfsal çalışmalarda  Sct yıldızlarının H-R diyagramı 

üzerindeki konumları da incelenmiştir. Birçok  Sct yıldızının kendi kararsızlık kuşakları 

içerisinde bulunduğu görülürken, bazılarının ise kuramın tersine, bu kuşaklar dışında 

konumlandığı görülmüştür.  sct yıldızlarının detaylı element bolluk analizi Fossati ve ark. 

(2008) tarafından yapılmıştır. Bu çalışmada yedi adet  Sct yıldızı ele alınıp detaylı 

element bolluğu analizi sunulmuştur. Bu analiz  Sct yıldızlarının kuramsal 

modellemelerinde varsayılan güneş bolluğu kabulünün doğruluğunu tespit için 

uygulanmıştır. Analizler sonucunda ise  Sct yıldızlarının bollukları, A-F tayf türü 

zonklamayan yıldızların literatürde bulunan bollukları ile kıyaslanmıştır ve itrium ve 

baryum elementlerinin fazlalığı dışında Güneş bolluğundan belirgin bir farklılık 

gözlenmemiştir. Yalnız bu çalışmada kullanılan yıldız sayısının (yedi adet) bu kıyaslamayı 

yapmak için oldukça az olduğu göz önüne alınmalıdır.  
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2.2.  Doradus Yıldızlarının ÇalıĢmaları 

 Dor yıldızları 1995 yılındaki ilk keşiflerinden beri bilinen sistemlerdir. Bu 

sistemlerin ilk kapsamlı çalışması Balona ve ark. (1996) tarafından yapılmıştır. Bu 

çalışmada  Dor yıldızlarının çizgi profil değişimleri incelenmiş ve ne tür değişimler 

gösterdiği anlaşılmaya çalışılmıştır.  

 Dor yıldızlarının sayısı her geçen gün yeni keşiflerle birlikte artmaktadır. u artışa 

en önemli katkı ise Hipparcos uydusundan gelmiştir. Bu uydu tarafından keşfedilen 

sistemlerle birlikte 2006 yılı itibari ile 50 adet onaylanmış  Dor yıldızı keşfedilmişken, bu 

sayıya 100 adet aday  Dor sistemi 2004 – 2006 yıllarında eklenmiştir (Mathias ve ark., 

2004; Henry ve ark., 2005; De Cat ve ark., 2006). Aday olarak önerilen bu sistemlerin 

kesin  Dor sistemleri olduklarını belirleyebilmek içinde birçok tayfsal ve fotometrik 

çalışma yürütülmüştür. Henry ve ark. (2001), Henry ve Fekel (2002, 2003), Warner ve 

ark., (2003) tarafından yürütülen bu çalışmalarda birçok yeni  Dor sistemi listeye 

eklenmiştir.  

 Dor sistemlerinin zonklama mekanizması uzunca bir süre merak konusu olmuştur 

çünkü  Sct yıldızlarının zonklamasından sorumlu olan  mekanizması bu zonklamaları 

açıklayamamaktadır.  Dor yıldızları üzerine yapılan kuramsal çalışmaları ile bu türden 

yıldızların zonklamaları “konvektif bloklama” mekanizması ile açıklanmıştır (Guzik ve 

ark., 2000).  

Keşfedilen  Dor yıldızlarının sayısı da Kepler uydusu ile birlikte artmıştır. Kepler 

uydusunun yüksek duyarlıklı verileriyle, düşük zonklama genlikleri nedeniyle yer tabanlı 

gözlemlerden keşfedilmesi zor olan  Dor yıldızlarının yeni keşiflerine de olanak 

sağlanmıştır. Uytterhoeven ve ark. (2011a) tarafından Kepler yıldızlarının incelenmesi 

sonucunda birçok aday  Dor sistemi keşfedilmiştir. Bu keşifler sırasında 750 adet A-F tayf 

türü sistem incelenmiştir. İncelemelerde zonklama frekansı 5 c/d'in altında bulunan 

sistemler saf  Dor yıldızları, yani sadece  Dor tipi zonklamalar içeren yıldızlar, olarak 

tanımlanmıştır. Bu incelemeler yapılırken kıllanılan ölçüt ve bazı  Dor yıldızlarına ait 

frekans tayfı ile ışık eğrisi örnekleri Şekil 2.3'te gösterilmiştir. Uytterhoeven ve ark. 

(2011a) tarafından yapılan bu çalışmada, belirlenen  Dor yıldızlarının konumu Şekil 

2.2'de verildiği üzere log Teff – log g diyagramı üzerinde gösterilmiştir. Şekilden de 

görüleceği üzere  Dor sistemleri de  Sct yıldızlarında olduğu gibi, yer tabanlı 

gözlemlerde genellikle kendi kararsızlık kuşağı içerisinde bulunurken, uydu gözlemleri 
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sonucunda kendi kararsızlık kuşağı sınırları dışında da bulunabileceği görülmüştür.  Dor 

yıldızlarının kararsızlık kuşaklarının kesin sınırlarının belirlenmesi içinde detaylı birçok 

tayfsal çalışmaya ihtiyaç duyulmaktadır.  

 

 

Şekil 2.3. Saf  Dor yıldızlarına ait ışık eğrileri ve frekans tayfları (Uytterhoeven ve ark., 

2011a). 



 Dor yıldızların frekansları ve ışık eğrileri üzerinde Balona ve ark. (2011) tarafından 

yapılan çalışmada,  Dor yıldızlarının ışık eğrilerinde karakteristik bir değişim ve benzerlik 

olduğu belirlenmiştir.  Dor yıldızlarının tipik frekanslarından kaynaklanan bu değişim 

vuru olayı ile birlikte ışık eğrilerinde görülmektedir. Kepler veri tabanında yapılan bu 

incelemede birçok  Dor yıldızının maksimum parlaklıklarında büyük değişimler ve 

minimum parlaklıklarında küçük değişimler gösteren simetrik olmayan ışık eğrilerine 

sahip sistemler keşfedilmiştir. Bu sistemler ASYM grubu olarak tanımlamıştır. ASYM  

Dor sistemlerinin H-R diyagramındaki konumlarının yer tabanlı gözlemlerle bulunan  Dor 

yıldızları ile aynı olduğu görülmüştür.  Dor yıldızları içerisinde birçok yıldızın da simetrik 

ışık eğrilerine sahip olduğu bulunmuştur. Bu yıldızlarda SYM yıldızları olarak 

tanımlanmışlardır. SYM yıldızları H-R diyagramında çizdirildiğinde  Dor kararsızlık 

kuşakları içerisinde oldukları fakat ASYM yıldızları ile aynı bölgeyi kapsamadıkları 

görülmüştür. ASYM ve SYM ışık eğrilerine sahip olan  Dor yıldızları Şekil 2.4'te 

verilmiştir.  
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Şekil 2.4. ASYM (sol panel) ve SYM (sağ panel)  Dor yıldızlarının ışık eğrisi ve frekans 

tayfı (Balona ve ark., 2011).  

 

 Dor yıldızları ile ilgili günümüze kadar birçok tayfsal çalışma yapılmıştır fakat bu 

tayfsal çalışmalar genel olarak  Sct yıldızlarının tayfsal çalışmalarına göre daha azdır.  

Dor yıldızlarının genel özelliklerinin tam olarak belirlenebilmesi için bu türden yıldızların 

fotometrik çalışmalarına ek olarak tayfsal çalışmalarının da arttırılması gerekmektedir.  

 

2.3. A/F Tayf Türü Hibrit Yıldızlarının ÇalıĢmaları 

Sefeid kararsızlık kuşağının anakola yakın bölgesinde yer alan  Sct ve  Dor 

yıldızların teorik olarak önerilen karasızlık kuşakları birbirini kısmen örtmektedir. H-R 

diyagramı üzerinde karasızlık kuşaklarının çakıştığı bu bölgede ilk kez Dupret ve ark. 

(2004) tarafından hem  Sct hem de  Dor zonklamalarını aynı anda bünyesinde barındıran 

hibrit yıldızları kuramsal olarak önerilmiştir. İlk öneride bu sistemlerin A-F tayf türü 

yıldızların çok küçük bir aralığını kapsadığı düşünülmekteydi.  

Hibrit yıldızların keşfine yönelik ilk yer tabanlı çalışma Handler ve Shobbrook 

(2002) tarafından yapılmıştır. Bu çalışmada seçilen  Dor yıldızları içerisinde  Sct türü 

zonklamalar aranmış ve HD 209295 sistemi ilk hibrit yıldız olarak duyurulmuştur. Yapılan 

incelemelerde bu yıldızdaki  Sct türü zonklamalardan kaynaklandığı düşünülen 

frekansların, gerçekte yıldızlardaki gel git etkisi nedeniyle meydana geldiği görülmüştür 

(Handler ve ark., 2002). Hibrit yıldızları ile ilgili yer tabanlı arayışlar devam etmiştir ve 

yer tabanlı gözlemler ile şimdiye kadar sadece birkaç sistem bulunabilmiştir. (Henry ve 
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Fekel, 2005; Rowe ve ark., 2006; Uytterhoeven ve ark., 2008; Hartman ve ark., 2008). 

Bunun nedeni ise her iki zonklamayı bünyesinde barındıran hibritlerde baskın zonklama 

doğasının dışında kalan zonklamaların çok düşük genlikli olmasıdır. Kepler veritabanından 

olan bir hibrit yıldızının ışık eğrisi gösterimi Şekil 2.5'te verilmiştir.  

 

 
Şekil 2.5. Kepler veri tabanındaki bir hibrit yıldızının ışık eğrisi (Handler, 2012). 

 

Özellikle MOST (Walker ve ark., 2003), CoRoT (Baglin ve Chaintreuil, 2006) ve 

Kepler (Borucki ve ark., 1997; Christensen-Dalsgaard ve ark., 2008) gibi uyduların 

atmosfer dışı gözlemleri ile, bilinen hibrit sistemlerinin sayısı giderek artmıştır. Yüksek 

duyarlılıklı bu veriler, düşük genlikli zonklamaların da görülmesine olanak sağlamış 

böylelikle hibrit sistemlerinin sayısını arttırmıştır. Bu durum, her zonklayan sistem hibrit 

yıldızı olabilir mi sorusunu akla getirmektedir. Kepler verilerinin derlenmesiyle  Sct,  

Dor ve bunların hibritleri üzerine olan ilk çalışma Grigahcene ve ark. (2010) tarafından 

yapılmış ve ardından yine Kepler verileri bulunan 750 A-F tayf türü sistemler incelemiş ve 

aday saf  Sct, saf  Dor ve bu sistemlerin hibritleri sınıflandırılmıştır (Uytterhoeven ve 

ark., 2011a). Uytterhoeven ve ark. (2011a) tarafından yapılan bu çalışmada frekans 

analizleri sonucunda frekans tayfında hem 5 c/d'den küçük hem de bu değerden daha 

büyük olan frekansları barındıran sistemler, evrimleşmiş yıldızlar, dönme faktörü ve çift 

sistem faktörü göz önüne alınarak hibrit sistemler olarak sınıflandırılmıştır. Bu 

sınıflamanın yapıldığı kriterler ve belirlenen birkaç Kepler hibrit yıldızına ait frekans tayfı 

ve ışık eğrileri Şeklik 2.6'da verilmiştir.  
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Şekil 2.6. Hibrit yıldızlarına ait frekans tayfları ve ışık eğrileri (Uytterhoeven ve ark., 

2011a). 

 

Hibrit yıldızlarının keşfedilmesiyle birlikte bu yıldızlara ait bazı temel özelliklerinin 

ne olduğu, özellikle de zonklama yapılarının nasıl olduğu üzerine bir takım çalışmalar 

yapılmaya başlanmıştır. Dupret ve ark. (2005) tarafından yapılan çalışmada  Sct,  Dor ve 

hibrit yıldızlarının zonklama doğalarına ilişkin bilgiler verilmiştir fakat  Sct -  Dor 

hibritlerinin tümünü içeren kesin bir zonklama modellemesinden söz edilememiştir. Buna 

rağmen bu çalışmada hibrit yıldızların zonklama doğalarına dair temel bilgiler verilmeye 

çalışılmıştır.  

Hibrit yıldızlarının her iki zonklamayı da bünyesinde barındırmasının nedeninin 

kimyasal farklılıklardan kaynaklanabileceği düşünülmüştür (Henry ve Fekel, 2005). Bu 

nedenle bazı hibrit yıldızlarının metalce zengin bolluk gösteren Am yıldızı olup olmadığı 

incelenmiştir. Hibrit yıldızı olduğu kesin belirlenmiş olan HD 8801 (Henry ve Fekel, 2005) 

üzerinde yapılan çalışmada, bu yıldızın bir Am yıldızı olduğu görülmüştür. HD 8801 

sistemi dışında birkaç hibrit sisteminin de Am yıldızı olduğunun belirlenmesi üzerine bu 

yıldızların Am türü zonklayan yıldızlar olabilecekleri düşünülmüştür. Bu özellik onların 

zonklama doğasını da açıklamakta yardımcı olabileceği için önemlidir. Şimdiye kadar 

bilinen Am hibrit yıldızı sayısı çok az olmakla birlikte hibrit yıldızı olup Am yıldızı 

olmayan sistemler de bulunmuştur (Hareter ve ark., 2011). Son zamanlarda Kepler 

alanındaki yıldızlar üzerine yapılan tayfsal çalışmalarda ise hibrit yıldızlarının çoğunun 

aslında Am yıldızı özelliği göstermediği görülmüştür (Niemczura ve ark., 2015).  
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2.4. Çift Sistemlerin ÇalıĢmaları 

ilinen yıldızların büyük çoğunluğu çift sistem ve çoklu sistem üyeleridir. Bu 

nedenle daha önce belirtilen değişen yıldızların bir çift sistem üyesi olarak bulunması 

olasıdır. Bu değişen yıldızların özellikle bir tutulma gösteren çift sistem üyesi olması, 

zonklayan değişenlerin detaylı çalışmaları ve yıldız evrimlerinin anlaşılması için oldukça 

önemlidir. Tutulma gösteren çift sistemlerin detaylı ışık eğrisi ve dikine hız eğrileri 

çalışmaları ile her bir birleşene ait olan temel parametreler büyük doğrulukla elde 

edilebilir. Bu temel parametreler, zonklayan yıldızların kuramsal modellemeleri için 

oldukça önemlidir.   

Çift sistemlerde bulunan zonklayan yıldızların varlığı yaklaşık 25 yıldır 

bilinmektedir. Özellikle son 10 yıl içerisinde bu yıldızlarla ilgili çalışmalar giderek 

artmıştır. Çift sistemlerde bulunan zonklayanların ilk kataloğu Szatmary (1990) tarafından 

verilmiştir. Keşiflerin artması ile birlikte çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının sayısı 

da artmıştır. Rodriguez ve ark. (2000) yayınladıkları  Sct yıldızları kataloğunda 

listeledikleri yaklaşık 500 sistem içerisindeki yıldızların 86 tanesinin çift ve çoklu sistem 

üyesi oldukları belirtilmiştir. Çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının ilk listesi 

Rodriguez ve Breger (2001) tarafından yapılan çalışmada verilmiştir. Bu çalışmada verilen 

yıldızların sayısı 15‟tir. Tutulma gösteren çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının 

kapsamlı bir kataloğu ise Soydugan ve ark. (2006a) tarafından verilmiştir. Bu katalogta, 

zonklayan bileşenli çift sistemler bilinen fiziksel parametreleri ile birlikte listelenmiştir. 

Soydugan ve ark. (2006b) tarafından bilinen ve aday çift sistem üyesi olan  Sct 

yıldızlarının bir listesi de yayınlanmıştır. Bu çalışmada çift sistem üyesi  Sct yıldızının 

yörünge döneminin, zonklama dönemi üzerine etkisi ilk kez duyurulmuştur. Zonklama 

dönemi ve yörünge dönemi arasındaki bu ilişki daha sonra yeni keşiflerle birlikte tekrar 

incelenmiştir (Liakos ve ark. 2012; Liakos ve Niarchos, 2017). Çift sistem üyesi  Sct 

yıldızlarının diğer bir kataloğu ise Liakos ve ark. (2012) tarafından verilmiştir ve bu 

çalışmada 75 adet çift sistem üyesi  Sct yıldızı listelenmiştir. Yörünge döneminin 

zonklama dönemi üzerindeki etkisi bu çalışma ile bir kez daha onaylanmıştır. Bu 

parametreler arasındaki ilişki ise Zhang ve ark. (2013) tarafından kuramsal olarak 

açıklanmıştır. Bu açıklamaya göre yıldızın zonklama dönemi, aşağıda verilen denklemde 

gösterildiği gibi Q, f, q ve yörünge periyodu ile doğru orantılı olarak değişmektedir.  
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yörüngezonklama PqrQf
G

P 2/12/32/3
2/1
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                                                                        (2.1) 

Zhang ve ark. (2013) yaptıkları bu teorik açıklamanın gözlemlerle uyumlu olup 

olmadığını bulabilmek için 69 adet tutulma gösteren çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının 

verilerini kullanmış ve kuramsal eğrinin gözlemsel ile uyumunu göstermiştir. Çift 

sistemlerde bulunan  Sct yıldızları için verilen son listede, görsel çift, elipsoidal 

değişenler ve tayfsal çift sitemlerde dahil olmak üzere tüm çift sistemlerde bulunan 199  

Sct yıldızı derlenmiştir. Bu listede verilen tutulma gösteren ayrık ve yarı-ayrık sistemlerin 

sayısı ise sırasıyla 25 ve 66‟dır (Liakos ve Niarchos, 2017). Bu çalışmada, çift sistemde 

etkin olan ikinci bileşen, kütle aktarımı ve dönme dolanma kilitlenmesi gibi faktörlerin 

zonklayan bileşen üzerindeki etkisinin 13 günlük yörünge döneminden daha büyük 

yörünge dönemlerine sahip olan sistemlerde etkin olmadığı söylenmiştir. Çift sistem üyesi 

olan  Sct yıldızlarında ikinci bileşen tarafından zonklayan birinci bileşenin 1 gramlık 

yüzeyine uygulanan çekim kuvvetinin zonklamayı etkilediği ve yüzey çekim ivmesi ile 

zonklama dönemi arasında bir ilişki olduğu da yapılan çalışmalarca elde edilmiştir 

(Soydugan ve ark., 2006b; Liakos ve Niarchos, 2017).  

 Dor türü zonklayan bileşenli çift sistemler de bulunmaktadır ve çift sistemlerdeki  

Dor yıldızlarının keşfi ve analizleri gün geçtikçe artmaktadır (Örneğin, Özdarcan ve ark., 

2016; Çakırlı ve ark., 2017). Çift sistemlerde bulunan  Dor türü değişenlerin ilk örneği ise 

VZ Cvn‟dir (İbanoğlu ve ark., 2007). Bu sistemlere ait ilk liste Çakırlı ve İbanoğlu (2016) 

tarafından verilmiştir. Bu listede verilen çift sistem üyesi  Dor yıldızlarının sayısı ise 

11‟dir. Çakırlı ve ark. (2017)‟nın yaptığı son çalışmada bu sayı 17‟ye yükselmiştir. Çakırlı 

ve İbanoğlu (2016) ve Çakırlı ve ark. (2017)  Sct yıldızlarında var olan, zonklama dönemi 

ve yörünge dönemi arasındaki bağıntıyı  Dor  yıldızlarına da uyarlamışlar ve  Sct 

yıldızlarında olduğu gibi iki parametre arasında doğrusal bir ilişki belirlemişlerdir. Ayrıca 

bu sistemlerde de zonklama döneminin, yüzey çekim ivmesi ve ikinci bileşen tarafından 

uygulanan çekim kuvveti ile değiştiği de bulunmuştur. Çift sistemlerde bulunan  Dor 

yıldızlarının  Sct yıldızlarına göre az olmasının nedeni ise  Dor zonklamalarının 

genliklerinin  Sct sistemlerine göre daha düşük olması ve daha uzun dönemlerle 

zonklamalarıdır.  

Bilinen çift sistem üyesi hibrit yıldızlarının sayısı az olmakla birlikte hibrit 

yıldızlarının çift sistemlerde var olabileceği yapılan çalışmalarla gösterilmiştir. Bilinen ilk 
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sitemlerden birisi ise KIC 4544587‟dir (Hambleton ve ark., 2013). Uydu verilerinin detaylı 

incelenmesi ile bu yıldızların keşifleri örnek sayısında artışı sağlamıştır (Chapellier ve 

Mathias, 2013; Maceroni ve ark., 2014). 
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BÖLÜM 3                                                                                                                                   

MATERYAL VE METOT 

 

3.1. ATLAS Model Atmosferleri 

Yerel termodinamik ve hidrostatik dengedeki bir atmosfer modelini elde etme işlemi 

ilk olarak Teff, log g ve element bolluklarının ön görülmesi ile başlar. Model atmosferlerin 

hesaplanmasında ise bir takım varsayımlar ve yaklaşımlar yapılmaktadır. ATLAS model 

atmosferleri hesaplanmasında ise aşağıdaki varsayım ve yaklaşımlar yapılır. 

 Yıldız atmosferi sabit durumdadır. 

 Atmosfer içerisindeki enerji akısı sabittir. 

 Atmosfer homojendir. Granüller, spiküller, lekeler ve manyetik alanlar göz ardı edilir.  

 Atmosfer yıldız yarıçapına oranla oldukça incedir bu nedenle düzlem paralel varsayımı 

yapılabilir. 

 Normal doğrultusunda tabakaların göreli hareketi ve atmosferde net ivmelenme yoktur. 

Böylece çekim dengesi varsayımı yapılabilir.   

 Atmosfer bollukları özeldir ve atmosfer boyunca sabittir (Kurucz, 2014).    

Verilen bu varsayımlar altında atmosfer modellerini tanımlayan parametreleri 

bulmak için iterasyonlar yapılır. Atmosferdeki herbir tabaka için akı ve sıcaklık sabit 

kalana kadar uygulanan adımlar aşağıdaki gibidir: 

 Her bir tabakadaki basıncı ve element türlerini belirlemek için durum denkleminin 

hesaplanması. 

 Çizgi ve süreklilik donukluğunun hesaplanması. 

 Her bir tabakadaki toplam radyatif akı ve radyasyon alanlarının hesaplanması.  

 Her bir tabakadaki konvektif akının hesaplanması. 

 Her bir tabakadaki sıcaklığın düzeltilmesi ve toplam hatanın hesaplanması (Kurucz, 

2014). 

Uygulanan bu adımlar sayesinde istenilen girdi parametrelerine göre atmosfer 

modelleri oluşturulur. Atmosfer modelleri oluşturulurken de donukluk dağılım fonksiyonu 

(Opacity Distribution Function, ODF) ve donukluk örnekleme (Opacity Sampling, OS) 

teknikleri kullanılmaktadır. ATLAS9 model atmosferlerinin üretilmesinde ODF 

kullanırken,  bir üst sürümü olan ATLAS12‟de OS kullanmaktadır. Çizgi donukluk 

yaklaşımı dışında iki kod prensip olarak aynıdırlar. Her iki programda farklı çizgi 

donukluk kaynaklarının uygulanması hem avantaj hem de dezavantaja sahiptir. ATLAS9 



 

21 

ile üretilen modeller, bolluk ve mikro türbülans hızı aralığı bakımından sınırlıdır. Fakat bu 

kodta avantaj ODF tablolarının kısa bir sürede hazırlanıp bir atmosfer modelinin dakikalar 

mertebesinde elde edilmesidir. ATLAS12 modelleri verilen her bir bolluk ve mikro 

türbülans aralığı için üretilebilmektedir. Dezavantajı ise bir modelin üretilmesinin saat 

mertebesinde olmasıdır (Castelli, 2005).    

 
 TEFF   7000.  GRAVITY 4.00000 LTE  

 TITLE  [0.0] VTURB=2  L/H=1.25 NOVER NEW ODF                                     

 OPACITY IFOP 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 0 1 0 0 0 0 0 

 CONVECTION ON   1.25 TURBULENCE OFF  0.00  0.00  0.00  0.00 

 ABUNDANCE SCALE   1.00000 ABUNDANCE CHANGE 1 0.92040 2 0.07834 

 ABUNDANCE CHANGE  3 -10.94  4 -10.64  5  -9.49  6  -3.52  7  -4.12  8  -3.21 

 ABUNDANCE CHANGE  9  -7.48 10  -3.96 11  -5.71 12  -4.46 13  -5.57 14  -4.49 

 ABUNDANCE CHANGE 15  -6.59 16  -4.71 17  -6.54 18  -5.64 19  -6.92 20  -5.68 

 ABUNDANCE CHANGE 21  -8.87 22  -7.02 23  -8.04 24  -6.37 25  -6.65 26  -4.54 

 ABUNDANCE CHANGE 27  -7.12 28  -5.79 29  -7.83 30  -7.44 31  -9.16 32  -8.63 

 ABUNDANCE CHANGE 33  -9.67 34  -8.63 35  -9.41 36  -8.73 37  -9.44 38  -9.07 

 ABUNDANCE CHANGE 39  -9.80 40  -9.44 41 -10.62 42 -10.12 43 -20.00 44 -10.20 

 ABUNDANCE CHANGE 45 -10.92 46 -10.35 47 -11.10 48 -10.27 49 -10.38 50 -10.04 

 ABUNDANCE CHANGE 51 -11.04 52  -9.80 53 -10.53 54  -9.87 55 -10.91 56  -9.91 

 ABUNDANCE CHANGE 57 -10.87 58 -10.46 59 -11.33 60 -10.54 61 -20.00 62 -11.03 

 ABUNDANCE CHANGE 63 -11.53 64 -10.92 65 -11.69 66 -10.90 67 -11.78 68 -11.11 

 ABUNDANCE CHANGE 69 -12.04 70 -10.96 71 -11.98 72 -11.16 73 -12.17 74 -10.93 
 

Şekil 3.1. Güneş metal bolluğu, Teff = 7000 K ve log g = 4 dex varsayımı ile üretilmiş 

ATLAS9 atmosfer modelinin dosya görünümü. 

 

Bu çalışmada ATLAS9 kodu yardımıyla üretilen modellerden yararlanıldı. Şekil 

3.1‟de ise Güneş metal bolluğunda ([Fe/H]=0 dex), Teff = 7000 K, log g = 4 dex, mikro 

türbülans hızı 2 km/s ve karışım uzunluğu 1,25 parametreleri ile üretilmiş bir modelin 

dosyası gösterilmiştir. Dosyanın ilk dört satırında hangi varsayımlar altında modelin 

üretildiği verilirken geri kalan kısımlarda verilen girdi parametreleri altında her bir 

elemente ait bolluk miktarları elementlerin atom numaraları karşısında verilmiştir.  

 

3.2. SYNTHE 

SYNTHE (Kurucz ve Avrett, 1981), verilen atmosfer modelleri ile yüksek 

çözünürlüklü tayflar üreten bir koddur. Yüksek çözünürlüklü tayflar Doppler uzayında eşit 

aralıklı noktalar girdisi ve girdideki en yakın noktaya çizgi merkezlerinin hareket 

ettirilmesi ile oluşturulur. Çizgilerin Voit profilleri simetriktir ve sadece bir kanadının 

profilinin hesaplanması ile çizgi tayfları milyonlarca noktadan daha fazla girdi ile 

oluşturulur. Kod tipik olarak 0,5 km/s çözünürlüklü yıldız tayfları oluşturmaktadır.  

Doppler uzayındaki noktalar sadece nokta indekslerinin değişimi ile Doppler 

kaymalarının belirlenmesine izin verir. Dikine hızlar atmosfer (telluric) ve yıldız 
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tayflarının çakıştırılması ile belirlenir. SYNTHE aynı zamanda zonklama ve 

konveksiyondan kaynaklı, derinlik bağımlı Doppler kaymalarının belirlenmesinde de 

kullanılabilir. SYNTHE‟nin diğer bir avantajı ise verilen aralıktaki bütün atomların ve 

molekül türlerinin yoğunluğunun önceden hazırlanmış yoğunluk tablosu ve süreklilik 

donuklukları kullanarak hesaplanmasıdır. Kod girdi olarak verilen çizgi listesini ele alıp 

yeni seçilmiş çizgi listesi hazırlar. Her bir çizgi için, çizgi soğurma katsayısını hesaplar ve 

yaklaşık süreklilik donukluğunu belirler. Çizgi donukluğu, süreklilik donukluğu ile 

durdurma faktörünün çarpımının altında ise çizgi üretimi yapılmaz. Durdurma faktörü 

yıldızlar için 0,001, Güneş için ise 0,0001 olarak seçilebilir. Seçilen çizgi listesi detaylı 

çizgi profillerinin oluşturulmasında kullanılır. Radyatif, Stark ve Van der Waals katsayıları 

da işlemler sırasında ele alınır. Böylelikle her bir çizginin kanatları eğer durdurma 

faktörünün altında kalıyorlarsa hesaplanabilir. Ayrıca SYNTHE ile yüksek çözünürlüklü 

tayflar hesaplandıktan sonra Gaussian profilleri kullanılarak daha düşük çözünürlüklü 

tayflara indirgenebilir.    

 

3.3. Tayfsal Sentezleme Yöntemi 

Tez kapsamında yapılan tayfsal çalışmalarda temel olarak tayfsal sentezleme metodu 

kullanılmıştır (Niemczura ve Polubek, 2006). Bu yöntemin tercih edilme nedeni, bu 

yöntem ile yapılan analizlerin hızlı dönen yıldızlar için, eşdeğer genişlik yöntemiyle 

yapılanlara göre daha güvenilir olmasıdır. Tez kapsamında ele alınan sistemler A ve F tayf 

türü yıldızlar olduklarından, genellikle hızlı dönen yıldızlardır. Bu nedenle bu yöntem tez 

çalışmasında tercih edilmiştir.  

Tayfsal sentezleme yönteminde, girdi olarak verilen Teff, log g,  değerleri dikkate 

alınarak, element bollukları, dikine hız ve dönme hızı (vsini) parametrelerinin sürekli 

değiştirilmesi ile üretilen sentetik tayflarla gözlemsel tayflar arasındaki minimum farklılık 

elde edilene kadar çalıştırılır ve model parametreleri elde edilir. Yöntem temelde element 

uyartılma potansiyeli ve iyonlaşma dengesi ifadelerine dayanır. Bilindiği üzere Teff ve log 

g‟de meydana gelen ufak değişimler çizgi oluşumunda önemli etkilere sahiptir. Bu 

yöntemle elde edilen element bollukları, uyartılma potansiyeli ve iyonlaşma dengesi gereği 

her bir element için doğru Teff ve log g değerlerinde aynı olması gerekmektedir. Şekil 

3.2‟de bu yöntemle parametrelerin nasıl elde edileceği gösterilmiştir. Şekilde HD126516 

yıldızı için Fe bolluklarının dağılımı, uyartılma potansiyeli ve çizgi derinliği ile Fe element 

bollukları ilişkisi yıldızın doğru (alt panel) ve yanlış parametreleri (üst panel) için 

verilmiştir. Yıldızın doğru parametreleri için Fe element bollukları dağılımının hata 
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çerçevesinde düzgün dağılım sergilemesi beklenirken, Fe bollukları ile uyartılma 

potansiyeli ve çizgi derinlikleri arasındaki ilişkinin sıfır olması gerekmektedir. Yani her bir 

çizgiden elde edilen Fe element bolluklarının aynı uyartılma ve iyonlaşma potansiyeli 

değerini vermesi beklenmektedir. Şekilde de gösterildiği gibi üst panelde yıldızın yanlış 

parametreleri için geniş Fe dağılımı ve korelasyonlarda eğimler görülürken, doğru 

parametreler altında korelasyonlar sıfıra yakın değerler vermektedir.  

 

 

Şekil 3.2. Tayfsal sentezleme yönteminde Teff, log g ve  değerlerinin belirlenmesinde 

izlenen yol. Fe element bolluklarının HD 126516 için dağılımı. 

 

Element bolluğu dağılımı da hata çerçevesinde değişmektedir. Uyartılma 

potansiyeli bolluk ilişkisi Teff parametresini belirlemekte kullanılırken, iyonlaşma 

potansiyeli ile bolluk arasındaki ilişki log g değerlerinin belirlenmesinde kullanılır. Çünkü 

element iyonlaşmasında log g değerlerindeki değişimlere duyarlı iken, element 

uyartılmasında ise Teff ve  değerleri daha etkindir. Tayf çizgi derinliği  ile değişim 

gösterdiğinden temel olarak bu parametrede çizgi derinliği ile bolluk ilişkisi göz önüne 

alınarak belirlenmektedir. Tayfsal sentezleme yönteminde temel olarak ele alınan ilişkiler 

bunlardır ve birçok güncel tayfsal analiz kodu bu yöntemi kullanarak yıldız parametrelerini 

elde etmektedir.  

 

3.4. SME Kodu 

 SME, tayfsal sentezleme metodunu kullanarak yıldız atmosfer parametreleri ve 
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element bolluklarını belirleyen bir tayfsal analiz programıdır.  SME, IDL programı ile 

yazılmıştır (Valenti ve Piskunov, 1996).  

 

 

Şekil 3.3. SME kodu ara yüzü. 

 

Şekil 3.3‟te kodun temel ara yüzü gösterilmiştir. Sisteme öncelikle dalga boyuna 

karşılık akıyı içeren “.inp” uzantılı dosyalar “Observations” sekmesinden seçilerek 

yüklenir. Analiz edilecek dalga boyu aralığı için ilk önce çizgi verilerinin “Line Data” 

sekmesinden yüklenmesi gerekmektedir. SME kodu “Vienna Atomic Data base (VALD)” 

(Piskunov ve ark. 1995) tarafından verilen çizgi listesini kullanmaktadır. Bu nedenle 

analizlerden önce çizgi listesinin, analiz edilecek dalga boyu aralığı, tahmini sıcaklık ve 

çekim ivmesi göz önüne alınarak çizdirilmesi gerekmektedir. Çizgi dosyası yüklendikten 

sonra analizlere başlamak için “Control” sekmesinden girdi parametreleri, analiz edilecek 

ve sabit tutulacak parametreler, kullanılacak atmosfer modelleri, aletsel profil ve bolluk 

analizi için bolluk seçimi yapılır. Sisteme girilmesi gereken parametreler ise Teff, log g, 

metal bolluğu [m/H], mikro ve makro türbülans hızları, vsini ve dikine hızdır. Bu girdi 

parametrelerinden bazıları sabit tutulup, değerleri belirlenebilir. Gerçek analizlere ise bu 

veriler kullanılarak başlanabilir. Örneğin, sistemin vrad ve vsini parametreleri önceden diğer 

tahmini girdi parametreleri sabit tutularak belirlenebilir. Analizler sonucunda elde edilen 

sonuçlar “Examine” sekmesinden seçilip, çizdirilen teorik ve gözlemsel tayfın birbiriyle 

kıyaslanması yapılabilir. Şekil 3.4'te bu kıyaslanmalardan birisi gösterilmiştir. Bu 

kıyaslamalar göz önüne alınarak parametre ve element bolluklarının doğruluğu 

irdelenebilir.  
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Şekil 3.4. SME programı analizi sonucunda elde edilen teorik tayfların gözlemsel tayf ile 

kıyaslanması.  

 

3.5. SPECTRUM Programı 

SPECTRUM, Prof. Dr. Richard O. Gray (1999) tarafından C dilinde yazılmış bir tayf 

sentezleme programıdır. SPECTRUM programı verilen yıldız atmosfer modelleri 

çerçevesinde yerel termodinamik dengede sentetik tayflar üretir. Program genel olarak 

Kurucz ATLAS kodu tarafından üretilen atmosfer modellerini kullanırken, istenildiğinde 

diğer atmosfer modellerinin uygun biçimler altında kullanımına olanak sağlamaktadır. 

SEPCTRUM kodu 300 ile 680 nm dalga boyu aralığı için atomik ve molekül çizgi 

listelerini içeren “luke.lst” doyası ile birlikte çalışmaktadır. Bu çizgi dosyası Teff değerleri 

4500 ile 20,000 K arasında değişen yıldızlar için hazırlanmıştır. İstenildiği taktirde kod 

içerisinde moröte, yakın kızılöte ve kızılöte bölgeleri içeren çizgi listeleri de mevcuttur.  

SPECTRUM programı, içeriğinde bulunan birçok alt kod ile tayfsal analizlerde 

özellikle de tayfsal sınıflamada oldukça kullanışlıdır. Bu tez kapsamında SPECTRUM 

programı tayfsal sınıflama çalışmalarında kullanılmıştır. Yıldızları tayf türü, iyi belirlenmiş 

standart yıldızların tayfları ile kıyaslanarak yıldızların tayfsal sınıflaması yapılmaktadır 

fakat genellikle standart yıldız tayfları düşük tayfsal çözünürlükte alınmıştır. Bu nedenle 

yüksek çözünürlüklü tayfların standart yıldız tayfları ile güvenilir bir şeklide 

kıyaslanabilmesi için gözlenen yıldız tayflarının çözünürlüğü düşürülüp standart yıldız 

tayfları ile aynı çözünürlüğe getirilmesi gerekmektedir. Bu nedenle SPECTRUM 

programının “SMOOTH2” paket programı sayesinde yüksek çözünürlüklü tayf istenilen 

herhangi düşük çözünürlüklü tayfa çevrilebilir. Ayrıca yine SPECTRUM programının bir 

alt paket programı olan “AVSINI” yardımıyla da yavaş ve hızlı dönen yıldızların 
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kıyaslamasının daha güvenilir şekilde yapılıp daha duyarlı bir tayfsal sınıflamaya 

ulaşılabilmesi için yıldızların hızları, istenilen hızlara dönme genişleme miktarı göz önüne 

alınarak çıkarılabilir.  

Tez kapsamında kullanılan SPECTRUM paket programları dışında program 

içerisinde mikro ve makro türbülans hızı, dönme hızı ve bolluk analizi işlemlerinde 

kullanılabilecek mevcut paket programlar bulunmaktadır. Programla ilgili gerekli detaylı 

bilgi, Prof. Dr. Richard O. Gray'in kişisel web sayfasından alınabilir.  

 

3.6. PERIOD04 Programı 

PERIOD04 (Lenz ve Breger, 2005), uzun dönemli boşluklar içeren verilerin Fourier 

tekniği kullanılarak istatistik analizinin yapılması için hazırlanmış bir bilgisayar 

programıdır. Program, Java ve C++ programlama dillerinin birleşimi ile hazırlanmıştır. 

Program üç ana birimden oluşmaktadır.  

 Zaman Dizisi Birimi (The Time String Module): Bu birim kullanıcıya veri girdisi, 

düzenlemesi ve elde edilen sonuçların çıktılarının alınması olanağını sağlamaktadır. 

Bu birimde kullanıcı ara yüzü sayesinde girilen verilerin dağılımı da incelenebilir.  

 Fit Birimi (The Fit Module): Bu birimde gözlemsel verilerden elde edilen 

frekanslara en küçük kareler yöntemi ile fit yapılır. Kod aynı zamanda bu birim de 

genlik ve evre değişimlerini ya da periyodik zaman kaymalarını göz önüne alarak 

fitler yapar. Aynı zamanda da bu birimde elde edilen frekans, genlik ve evre 

değerlerinin hatalarının belirlenmesi işlemi Monte Carlo gibi yaklaşımlar 

kullanılarak yapılabilir. 

 Fourier Birimi (The Fourier Module): Bu birimde program, Fourier dönüşüm 

algoritmasını kullanarak girilen verideki frekansların belirlenmesi işlemini yapar. 

Birime girilen verilerin, öncelikle tamamı sonra ise temel frekansı çıkarıldıktan 

sonra geri kalan artıklara Fourier analizi uygulanarak yıldızın tüm frekansları elde 

edilebilir. Frekansların tayfları her işlem sonunda istenildiğinde 

incelenebilmektedir.  

Program içerisine ele alınan sistemin zamana yayılmış herhangi filtredeki verileri 

girdi olarak verildiğinde sisteme ait zonklama frekansları, genlikleri ve evreleri elde 

edilebilmektedir. Program analiz sonucunda bulunan frekansların harmoniklerini veya 

varsa kombinasyonlarını her bir frekans analizi sonrasında vermektedir. Frekans analizleri 
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sonucunda elde edilen frekanslar içinse bir duyarlılık sınırı bulunmuştur. Bu sınıra göre 

genlik değerleri 4 hata barının altında kalan frekanslar güvenilir değildir ve göz ardı 

edilirler (Breger ve ark., 1993). Tez kapsamında bu program yardımıyla ele alınan bir 

yıldızın frekans analizi yapılmıştır. Programla ilgili detaylı bilgiler programın kendi web 

sayfasında bulunmaktadır (https://www.univie.ac.at/tops/Period04/). 

 

3.7. Wilson-Devinney Programı 

Wilson-Deviney (van Hamme ve Wilson, 2003) programı örten çift yıldızların ışık 

eğrisi analizlerinin yapılması amacıyla Fortran dilinde derlenmiş bir programdır. Program 

iki ana dosyadan oluşmaktadır; LC (Light Curve) ve DC (Differential Correction). DC 

dosyasına girilen veriler ve parametreler gözüne alınarak program, en küçük kareler 

yöntemiyle sistemin temel parametrelerinde düzeltmeler yaparak en uygun parametrelerin 

elde edilmesini sağlar. Bu dosyanın en büyük özelliği ise aynı anda birden çok filtrede 

alınmış ışık eğrisi ve dikine hız eğrilerinin eş zamanlı çözülmesine olanak sağlamasıdır. 

Çift sistemin özelliğine göre dosya içerisine girilen çift sistem öğeleri ise; yörünge dönemi 

(Porb), yörünge eğikliği (i), yörünge dışmerkezliği (e), enberinin boylamı (), bileşenlerin 

yüzey potansiyelleri (Ω1,2), bileşenlerin yüzey sıcaklıkları (Teff 1,2) , kütle oranı (q), 

bileşenlerin ışıtmaları (L1,2), kenar kararma katsayıları (x1,2), çekim kararma katsayıları 

(g1,2) ve bolemetrik albedolardır (A1,2). Sistemin gözlemsel ışık eğrileri ve varsa dikine hız 

eğrilerine uygun en iyi kuramsal eğriler girdi parametrelerine yapılan düzeltmelerle elde 

edilir. İncelenen sistemin özelliklerine bağlı olarak Wilson-Devinney programında 

hazırlanmış çeşitli modlar bulunmaktadır. Bu modlar aşağıda verildiği gibidir: 

 MOD -1: x-ışın çift yıldızlarının ışık eğrisi modellemesinde kullanılan moddur. 

 MOD  0: Bu mod ayrık sistemlerin çözümlerinde kullanılabilir. Bileşen yıldızların 

ışınım güçleri oranının yüzey sıcaklıklarıyla uyumlu olma zorunluluğu yoktur.  

 MOD  1: Bu mod birbirine çok yakın, değen çift yıldızların ışık eğrisi analizlerinde 

kullanılır. Örneğin W UMa yıldızlarının analizi bu mod ile yapılabilir. 

 MOD  2: Bu mod ayrık çift sistemlerin çözümünde kullanılır. Bazı sınırlamalar 

dışında özellikleri MOD 0 ile aynıdır.  

 MOD  3: Fazla değen çift yıldızların analizlerinde kullanılan moddur.  

 MOD  4: Yarı-ayrık sistemlerin ışık eğrisi çözümünde kullanılır. 

https://www.univie.ac.at/tops/Period04/
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 MOD  5: Bu modta yarı-ayrık sistemlerin ışık eğrisi çözümünde kullanılır. MOD 

4‟ten farkı bu modtaki sistemlerin ikinci bileşenlerinin Roche lobunu doldurmuş 

olması yani Algol türü çift sistemler olmasıdır.  

 MOD  6: Her iki bileşenin Roche lobunu doldurduğu durumlarda kullanılan 

moddur.  

Yukarıda verilen modlar göz önüne alınarak sistemlerin ışık eğrisi modellemeleri yapılır ve 

sonrasında DC dosyasının çıktısı LC dosyasında girdi parametreleri olarak kullanılarak, 

teorik ışık eğrileri elde edilebilir.   

Tez kapsamında bir çift sistem üyesi olan bir  Dor yıldızının ışık eğrisi analizi 

Wilson-Devinney programı kullanılarak yapılmıştır.  
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BÖLÜM 4                                                                                                                                   

ARAġTIRMA BULGULARI VE TARTIġMA 

 

4.1.  DoradusYıldızları ÇalıĢması

 Dor yıldızları son dönemlerde önemi gittikçe artan zonklayan sistemlerden birdir. 

Daha öncede belirtildiği üzere, uydu gözlemleri ile birlikte birçok yeni  Dor yıldızı 

keşfedilmiştir. Bu keşifler,  Dor sistemleri ile ilgili birçok yeni soruyu da açığa 

çıkarmıştır. Bu yıldızlarla ilgili ilk önemli soru,  Dor yıldızlarının H-R diyagramında ki 

gerçek konumları ve kararsızlık kuşaklarının sınırıdır. Bu sorunun nedeni son zamanlarda 

özellikle uydu gözlemlerinin ardından yapılan çalışmalarda,  Dor yıldızlarının kendi 

kuramsal kararsızlık kuşakları dışında da bulunabildiğinin keşfedilmesi ve gözlemsel 

olarak  Dor ve  Sct kararsızlık kuşaklarının sınırları arasında bir farklılık olmadığının 

görülmesidir (uytterhoeven ve ark., 2011).  Dor yıldızları ile ilgili diğer bir önemli soru da 

dönmenin yıldız zonklaması üzerine etkisinin ne olduğudur. Daha önce yapılan kuramsal 

çalışmalarda, dönme etkisinin  Dor yıldızlarında frekansların azalmasına neden 

olabileceği söylenmiştir (Bouabid ve ark., 2013). Bu türden değişen yıldızlarının birçoğu,  

Sct yıldızları ile hemen hemen aynı atmosfer parametrelerine sahipken farklı modlarda 

zonklamalar göstermektedir. Bu sonuç olası bir kimyasal farklılıktan kaynaklanabilir. Bu 

nedenle bu tez kapsamında seçilen bazı  Dor yıldızlarının tayfsal çalışmasına da yer 

verilmiştir.  

Çalışmanın temel amacı seçilen saf ve aday  Dor yıldızlarının atmosfer 

parametrelerinin belirlenmesi ve bolluk analizlerinin yapılmasıdır. Bu nedenle, 52 adet tek 

ve tek çizgili  Dor yıldızının beş farklı tayf çekerden, yüksek çözünürlüklü ve yüksek S/N 

oranlı tayfları alınmıştır. Elde edilen tayflar ve yapılan çalışmalarla ilgili bilgiler Bölüm 

4.1 içersinde verilmektedir.  

 

4.1.1. Gözlemler 

Seçilen  Dor sistemlerinin gözlemleri beş farklı tayf çeker ile yapılmıştır. Kullanılan 

tayf çekerlerin listesi, alınan tayf sayısı, yıldızların 550 nm dalga boyundaki S/N oranları 

ve gözlem zamanları Çizelge 4.1‟de verilmiştir. Tez çalışmasında kullanılan tayfsal veriler 

daha önce Dr. Peter De Cat‟ın yer aldığı projeler (LP178.D-0361, LP182.D-0356, 

LP185.D-0056) kapsamında alınmıştır fakat alınan tayflar ile hiçbir sistemin atmosfer 

model parametreleri ve element bollukları belirlenmemiştir. Ortak bir çalışmayla, tayflar 
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tez çalışması kapsamında analiz edilmiştir.  

Tayf verilerinin alındığı tayf çekerlere ait bilgiler kısaca aşağıdaki gibidir: 

I. FIES: Yüksek çözünürlüklü échelle tayf çekeri olan sistem “Roque de los 

Muchachos” gözlemevinde 2,56-m‟lik Nordic optik teleskobuna bağlıdır (Telting ve 

ark., 2014). Tayf çekerin farklı çözünürlük seçenekleri bulunmaktadır. Çalışmada 

kullanılan tayflar 48.000 çözünürlük seçeneği ile 350 – 920 nm dalga boyu aralığında 

alınmıştır.   

II. HARPS: Bu tayf çeker temel olarak yüksek duyarlıklı tayflar ile ötegezegenlerin 

dikine hızlarının belirlenmesi için hazırlanmıştır. 67.000 çözünürlüğe sahip olan 

HARPS, Şile‟de ESO gözlemevinde 3,6-m‟lik bir teleskoba takılıdır (Mayor ve ark., 

2003). HARPS ile elde edilen tayfların dalga boyu aralığı ise 370 ile 730 nm 

arasındadır. 

III. HERCULES: 70.000 çözünürlüğe sahip bu tayf çeker, Yeni Zelanda‟da bulunan MT. 

John Üniversitesi gözlemevindeki 1-m‟lik McLellan teleskobuna bağlıdır ve 400 ile 

880 nm dalga boyu aralığında tayflar alınabilmektedir (Hearnshaw ve ark., 2003).   

IV. HERMES: 85.000 çözünürlüklü bu tayf çeker, İspanya‟da bulunan La Palma 

Gözlemevinde 1,2-m‟lik Mercator teleskobu üzerine yerleştirilmiştir. Tayf verilerinin 

dalga boyu aralığı 377 ile 900 nm  arasındadır (Raskin ve ark., 2011). 

Yukarıda listelenen tayf çekerlerden alınan verilerin indirgenmesi ve kalibrasyonları 

kullanılan tayf çekerler için hazırlanmış çeşitli kodlar ile yapılmıştır. Herbir kod temel 

olarak geleneksel indirgeme adımları olan, bias çıkarması, flat düzeltmesi, saçılmış ışık 

düzeltmesi, orderların çıkarılması, dalga boyu kalibrasyonu ve orderların birleştirilmesi 

işlemlerini uygular. Temel indirgeme işlemleri, her bir sistemden alınan tayflar için 

uygulandıktan sonra, tayfların normalizasyonu elle IRAF (http://iraf.noao.edu/) 

programının continuum taskı kullanılarak yapılmıştır.  

Gözlemler sırasında bazı yıldızların tayfları birden çok tayf çeker tarafından 

alınmıştır. Bu durumda analizlerde hangi tayf verisi daha yüksek çözünürlüğe sahipse o 

veri kullanılmıştır. Bazı yıldızlar içinse aynı tayf çekerden birden fazla tayf alınmıştır. Bu 

durumda ise alınan tayflar birleştirilip daha yüksek S/N oranlı tayflar elde edilmiş ve bu 

tayflar analizlerde kullanılmıştır. Yıldızlar için alınan tayf sayısı, tayfların S/N oran 

aralıkları ve gözlem zamanları çizelge 4.1‟de verilmiştir.  
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Çizelge 4.1.  Dor yıldızları gözlem bilgileri.  

HD Numarası Tayfçeker Tayf sayısı S/N Oranı Gözlem Tarihi 
009365 FIES 1 220 2011 – 01  

019655 FIES 3 120 – 290  2008 – 11 / 2010 – 01  

021788 FIES 2 230 – 330  2009 – 01 / 2010 – 01 

022702 FIES 3 110 – 190  2008 – 11 / 2009 - 11 

023005 FIES 4 200 – 330  2008 – 09 / 2009 – 09 – 11   

023585 FIES 1 200  2009 – 01 

026298 FIES 1 160 2010 – 09 

033204 FIES 1 250 2009 – 09  

046304 FIES 3 230 – 290  2008 – 11 / 2010 – 01  

063436 FIES 1 230 2009 – 01 

089781 FIES 1 290 2009 – 04  

099267 FIES 3 270 – 310  2009 – 04 / 2010 – 02  

099329 FIES 3 280 – 330  2009 – 04 / 2010 – 02  

104860 FIES 2 170 – 190   2009 – 01 / 2010 – 02  

106103 FIES 1 210  2009 – 01  

107192 FIES 1 190 2010 – 02  

109032 FIES 5 130 – 240  2007 – 01 -06 / 2009 – 04 / 2010 – 02  

109799 FIES 1 320  2010 – 02  

109838 FIES 1 200 2007 – 06  

110379 FIES 1 360 2009 – 01 

112429 FIES 1 315 2009 – 04  

118388 FIES 3 180 – 290  2007 – 06 / 2009 – 04 / 2010 – 02  

126516 FIES 2 140 – 210  2009 – 01 / 2010 – 04  

130173 FIES 1 300 2010 – 02  

155154 FIES 3 250 – 310  2009 – 04 – 05 / 2010- 02  

165645 FIES 3 250 – 290  2009 – 04 – 05 / 2010 – 03  

169577 FIES 5 130 – 230  2007 – 06 / 2009 – 04 – 07  

187353 FIES 3 190 – 295  2007 – 06 / 2009 – 05  

206043 FIES 1 300 2009 – 05  

075202 HARPS 5 190 – 240  2010 – 12 

091201 HARPS 5 160 – 170  2011 – 06  

103257 HARPS 5 120 – 140  2009 – 06  

113357 HARPS 14 170 – 230  2010 – 06 – 07 / 2011 – 06  

133803 HARPS 4 150 – 160  2011 – 06  

137785 HARPS 6 130 – 320  2009 – 06 / 2010 – 07  

149989 HARPS 6 240 – 360  2010 – 07 / 2011 – 06  

1888032 HARPS 10 150 – 200  2011 – 06  

197451 HARPS 3 100 – 280  2010 – 06  

206481 HARPS 7 140 – 230  2009 – 06 / 2010 – 06  

224288 HARPS 5 170 – 250  2010 – 06 / 2011 – 06  

112934 HERCULES 2 180 – 200  2009 – 06  
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Çizelge 4.1.‟in devamı. 

115466 HERCULES 2 145 – 165  2009 – 06 

124248 HERCULES 2 110 – 140  2009 – 06  

171834 HERCULES 4 230 – 300  2009 – 03  

172416  HERCULES 23 160 – 190  2009 – 03 – 05 – 06  – 07 – 09  – 10   

175337 HERCULES 2 115 – 140  2009 – 06  

187028 HERCULES 2 110 – 120  2009 – 06  

209295 HERCULES 2 115 – 120  2009 – 06  

216910 HERCULES 2 150 – 160  2009 – 06  

224638 HERCULES 2 120 – 135  2009 – 06  

224945 HERCULES 1 110 – 120  2009 – 10  

041448 HERMES 1 150  2011– 02  

 

4.1.2. Tayfsal Sınıflama 

Tayfsal sınıflama bir yıldızın atmosfer parametreleri ve kimyasal yapısı ile ilgili ilk 

bilgileri veren, tayfsal analizin ilk basamağıdır. Tayfsal sınıflama yıldızların tayf türü 

(örneğin, A0, A2) ve ışınım sınıflarının (örneğin, V, IV) belirlenmesi ilkesine dayanır. 

Yıldızların tayf türleri ve ışınım sınıflarının belirlenmesi, gözlenen yıldızların hidrojen ve 

metal çizgilerinin, tayfsal sınıflaması iyi yapılmış standart yıldızların tayfları ile 

kıyaslanarak yapılır.  

 Dor yıldızları geç A ve orta F tayf türü yıldızlar olduklarından, tayfsal sınıflama 

sırasında A ve F tayf türünden olan standart yıldızlar (Gray ve ark., 2003) kullanılmıştır. 

Tayfsal sınıflama analizlerinde sistemlerin 380 ile 450 nm dalga boyu aralığındaki tayfları 

kullanılmıştır. Bunun nedeni kıyaslamada kullanılacak olan standart yıldızların tayflarının 

bu dalga boyu aralığında alınmış olmasıdır. Her bir yıldız için tayfsal sınıflama işlemi 

aşağıda verilen temel çizgi setleri göz önüne alınarak yapılmıştır.  

 Hidrojen çizgileri: A ve F tayf türü sistemlerde, hidrojen çizgileri sıcaklık ve ışınım 

belirlemek için oldukça kullanışlıdır. Çünkü bu çizgiler metal bolluğuna bağlı 

değildirler. Bu nedenle sıcaklık ve ışınım belirlemek için bu çizgiler oldukça 

önemlidir. Bu çalışmadaki analizlerde ise H, H ve H çizgileri ele alınarak 

sınıflama yapılmıştır.  

 Metal çizgileri: Yıldızların tayf türü sadece hidrojen çizgisi kullanılarak elde 

edilebileceği gibi aynı zamanda da metal ve kalsiyum çizgilerinden de 

belirlenebilir. F tayf türü yıldızlarda, metal çizgileri ile sıcaklık belirlemek için FeI 

λ4046-4383 ve CaI λ4226 çizgileri oldukça kullanışlıdır. Bunun yanı sıra FeI 

λ4046/Hδ, CaI λ4226/(Hδ, Hγ) ve FeI λ4348/Hγ oranları da kullanılarak sıcaklık 
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belirlenebilir. Ek olarak geç F tayf türü yıldızlarda G bantları da sıcaklık belirleme 

işleminde oldukça kullanışlıdır.  

 Ca II K çizgileri: Ca II K çizgileri kullanılarak yıldızların tayf türleri belirlenebilir, 

ancak bu çizgiler F3 tayf türü sonrası yıldızların tayf türü belirlenmesinde kullanışlı 

olmamaktadır. 

Şekil 4.1‟de farklı yıldızlar için tayfsal sınıflamada kullanılan çizgiler gösterilmektedir. 

 

 

Şekil 4.1. F tayf türü yıldızlarda tayf türü belirlenmesinde kullanılabilecek çizgilerin 

gösterimi (Gray ve Corbally, 2009). 

 

Kimyasal olarak normal olan yıldızlarda yukarıda belirtilen üç çizgi setinden de elde 

edilen tayf türlerinin birbiri ile aynı olması gerekmektedir. Fakat Am yıldızları durumunda 

her bir çizgi setinden elde edilen tayf türü farklı olacaktır. Ca II K çizgileri daha sıcak tayf 

türü değerleri verirken, metal çizgileri daha geri tayf türü değerleri verecektir (Gray ve 

Corbally, 2009). 

Işınım sınıflarının belirlenmesinde ise 450 nm dalgaboyu yöresindeki iyonize olmuş 

demir ve titanyum çizgileri kullanışlıdır (Gray ve Corbally, 2009). Erken A ve F tayf türü 

yıldızlarda hidrojen çizgileri de bu sınıflama için kullanışlıyken, geri F tayf türü yıldızlarda 

G bantları ile ışınım sınıfları belirlenebilir. Işınım sınıflaması işleminde ise temel olarak 

Şekil 4.2‟de verilen iyonize çizgiler ele alınmıştır.  
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Şekil 4.2. F tayf türü yıldızların ışınım sınıflamasında kullanılan iyonize çizgilerin 

gösterimi (Gray ve Corbally, 2009). 

 

Verilen tüm tayf türü ve ışınım türü belirleme adımları göz önüne alınarak doktora 

tez çalışmasındaki yıldızların tayfsal sınıflaması yapılmıştır. Elde edilen sonuçlar Çizelge 

4.2‟de verilmiştir. Bu sonuçlara göre yıldızların tayf türü aralığı A7 ile G0 arasında 

bulunurken, yıldızlarının birçoğunun anakol ve alt dev yıldızı olduğu görülmüştür. Tayfsal 

sınıflama sırasında iki adet ılımlı Am yıldızı bulunmuştur. Ilımlı Am yıldızlarında diğer 

Am yıldızlarına kıyasla, metal çizgilerinden belirlenen tayf türü ile Ca II K çizgilerinden 

belirlenen tayf türleri arasında beş tayf türünden daha az farklılık bulunmaktadır. 

Keşfedilen bu ılımlı Am yıldızları HD 33204 ve HD 46304 yıldızlarıdır. Bu yıldızların 

tayfsal sınıflaması ise sırasıyla “kA7 hA7 mF2 V” ve “kA7 hA8 mF0 V” olarak 

bulunmuştur. Bu sınıflandırmada “k” harfinden sonraki tayf türü Ca II K çizgilerinden, “h” 

harfinden sonraki sınıflama hidrojen çizgilerinden ve “m” harfinden sonraki sınıflama ise 

metal çizgilerinden belirlenmiş sınıflamaları gösterir. Sınıflama sırasında aynı zamanda 

birkaç tane metal çizgileri diğer çizgilerden elde edilen tayf türüne göre fakirlik gösteren 

yıldız bulunmuştur. Bu yıldızların metalce gösterdikleri farklılıklar ise “m-*” ifadesi ile 

Çizelge 4.2‟de verilmiştir. Burada “m” metal sınıflamasını gösterirken “*” bu metal 

sınıflamasının hidrojen ve Ca II K‟dan elde edilenden ne kadar düşük olduğunu gösterir, 

örneğin; “F2 m-2” bu yıldızın metal sınıflamasının F0 olduğunu gösterir. 

  



 

35 

Çizelge 4.2. Yıldızların görsel parlaklık, ekvatoral koordinat, tayfsal sınıflama bilgileri. 

HD 

Numarası 



 





V 

(kadir) 

Tayf 

Türü 

(Simbad) 

Tayf türü  

(Bu  

çalıĢma) 

Not Kaynaklar 

009365** 01 33 45,48 +60 37 23,20 8,23 F0 F1 V  Dor 1 

019655 03 11 41,15 +48 03 14,81 8,62 F2 V F1 Vnn  Dor 3 

021788 03 30 47,66 +05 09 09,46 7,50 F0 F3 V Aday Dor 2 

022702 03 39 51,16 +25 11 41,48 8,80 A2 F1 IV  Dor 3 

023005 03 46 00,94 +67 12 05,78 5,82 F0 IV F1 IVnn Aday    Dor 2 

023585 03 47 04,19 +23 59 43,01 8,36 F0 V F0 V  Dor 3 

026298** 04 09 07,75 -16 23 58,01 8,16 F1 V F2 V Aday    Dor 4 

033204 05 09 45,09 +28 01 49,67 6,01 A5 m A7 V Am: Aday    Dor 5 

046304 06 32 23,13 -05 52 07,74 5,60 F0 V A8 V Am: Aday    Dor 16 

063436 07 48 58,22 +00 39 42,98 7,46 F2 F0 IV  Dor 6 

089781 10 22 34,28 +42 36 59,50 7,48 F0 F1 V  Dor 1 

099267 11 25 38,21 +29 59 14,42 6,87 F0 F1 V  Dor 6 

099329 11 25 50,05 +03 51 36,41 6,37 F3 IV F2 IV nn  Dor 1 

104860 12 04 33,73 +66 20 11,72 7,91 F8 G0/F9 V Aday    Dor 2 

106103 12 12 24,90 +27 22 48,35 8,12 F5 V F2-3 V Aday    Dor 14 

107192 12 15 20,27 +87 42 00,42 6,28 F2 V F1 IV Aday    Dor 7 

109032 12 31 39,36 +12 07 40,28 8,09 F0 F1 V Aday    Dor 2 

109799 12 37 42,28 -27 08 19,99 5,45 F1 IV F2 IV Aday    Dor 2 

109838 12 37 33,48 +45 15 13,55 8,04 F2 V F2 IV Aday    Dor 2 

110379 12 41 39,98 -01 26 58,25 3,44 F0 IV F1-F2 V Aday    Dor 4 

112429 12 55 28,55 +65 26 18,51 5,24 F0 IV-V F3 IV  Dor 6 

118388 13 34 50,43 +65 15 18,13 7,98 F2 F5 V m-3 Aday    Dor 8 

126516** 14 26 03,09 -00 41 30,26 8,31 F3 V F5 V Aday    Dor 4 

130173** 14 44 03,55 +61 05 53,80 6,88 F3 V F5 V m-3 Aday    Dor 9 

155154 17 01 40,11 +75 17 50,99 6,18 F0IV-Vn F2 IV nn  Dor 10 

165645 18 05 00,80 +41 56 46,64 6,36 F0 V F1 V nn Aday    Dor 6 

169577 18 25 06,24 +05 59 54,56 8,65 F0 F1 V  Dor 11 

187353 19 49 51,10 -10 43 30,17 7,55 F0 F1 IV/V Aday    Dor 2 

206043 21 39 01,19 +20 15 55,63 5,87 F2 V F1 V nn  Dor 10 

075202 08 46 23,18 -52 50 37,39 7,75 A3 IV A7 V Aday    Dor 8 

091201 10 29 58,87 -62 42 45,18 8,12 F1 V/IV F1 V/IV Aday    Dor 2 

103257 11 53 16,82 -36 34 38,48 6,62 F2 V F2 V m-2 Aday    Dor 2 

113357 13 03 36,66 -38 58 06,40 7,87 F0 V F2 V m-2 Aday    Dor 2 

133803 15 07 14,94 -29 30 16,13 8,15 A9 V F2 IV m-2 Aday    Dor 2 

137785 15 29 19,27 -38 38 05,98 6,43 F2 V F2 V Aday    Dor 2 

149989 16 40 44,40 -51 28 41,73 6,29 A9 V F1V nn m-4  Dor 4 

1888032 19 55 20,39 -48 16 56,20 8,14 A9/F0 V A9 V Aday    Dor 2 
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Çizelge 4.2.‟nin devamı. 

Kaynaklar: (1) Henry ve ark. (2007),  (2) Handler (1999), (3) Martin ve Rodriguez (2000),  (4) de Cat ve ark. (2006), (5) 

Eyer (1998),  (6) Henry ve ark. (2011),  (7) Aerts ve ark. (1998), (8) Dubath ve ark. (2011), (9) Fekel ve ark. (2003), (10) 

Henry ve ark. (2001), (11) Poretti ve ark. (2003), (12) Henry ve Fekel (2005), (13) Handler ve Shobbrook (2002), (14) 

Krisciunas ve Handler (1995), (15) Uytterhoeven ve ark. (2011b), (16) Mathias ve ark. (2004).  Kısaltmalar: IV / V = 

arasında. IV–V, IV–V =  IV ya da V, nn = çok hızlı dönen yıldız, m-* = metalce çizgisi fakirlik gösteren yıldızlar, 

„Am:‟ılımlı Am yıldızları, ** = tek çizgili çift yıldızlar. 

 

4.1.3. Fotometrik Atmosfer Parametreleri 

Tayfsal analizlerden önce, bu analizlerde girdi parametresi olarak kullanılacak olan 

parametreler fotometrik yolla elde edilebilirler. Bu nedenle bu çalışmada, tayfsal analizlere 

başlamadan önce yıldızların Teff ve log g parametreleri çeşitli fotometrik veriler ve tayfsal 

enerji dağılımı yöntemini kullanarak elde edilmiştir.  

Bilindiği üzere fotometrik renkler yıldızlararası kızıllaşmadan, E(B-V), oldukça 

etkilenmektedir. Daha güvenilir, Teff ve log g değerlerini bulabilmek için bu etkinin 

fotometrik renklerden arındırılması gerekmektedir. Bu nedenle fotometrik yollarla 

atmosfer parametrelerinin belirlenmesinden önce, E(B-V) değerleri herbir sistem için 

hesaplandı. Bu hesaplamalarda ise iki farklı yöntemden yararlanıldı. İlk yöntemde galaktik 

sönümleme haritalarından yararlanılmıştır (Amores ve Lepine, 2005). Bu yöntemde E(B-V) 

değerleri yıldızların Hipparcos uzaklıkları (van Leeuwen, 2007) ve SIMBAD veri 

tabanından alınmış (Wenger ve ark., 2000) galaktik koordinatları kullanılarak 

hesaplanmıştır. Bu yöntemde galaksinin spiral yapısı göz önüne alınmış ve yıldızlar arası 

tozun dağılım oranları dikkate alınmıştır. İkinci yöntemde ise E(B-V) değerleri 

yıldızlararası NaD2 (588.9 nm) çizgisinin eşdeğer genişliği ile E(B-V) değerleri arasındaki 

ilişki kullanılarak hesaplanmıştır (Munari ve Zwitter, 1997).  Her iki yöntemle hesaplanan 

197451** 20 43 56,96 -05 35 24,83 7,18 F1 F0 V Aday    Dor 2 

206481 21 45 44,11 -69 21 49,42 7,86 F0 V F2 V  Dor 2 

224288 23 56 35,32 -55 29 00,41 8,04 F0 V F2 IV/V Aday    Dor 2 

112934 13 00 33,53 -33 03 04,77 6,57 A9 V A9 V Aday    Dor 4 

115466 13 17 27,33 -10 32 46,64 6,89 F0 F1 IV/V  Dor 12 

124248 14 12 33,46 -09 54 00,28 7,17 A8 V A8 – A7 V  Dor 12 

171834 18 36 39,07 +06 40 18,50 5,45 F3 V F3 V  Dor 15 

172416  18 42 22,48 -47 45 39,48 6,62 F5 V F6 V Aday    Dor 2 

175337 18 54 54,36 +01 07 17,72 7,36 F5 V F2 V  Dor 12 

187028 19 50 08,36 -50 36 09,15 7,60 F0 V F2 V  Dor 4 

209295** 22 04 38,43 -64 43 42,01 7,32 A9/F0 V A9/F0 V-IV  Dor 4 

216910 22 57 59,43 -59 05 22,20 6,69 F2 IV F2 V  Dor 4 

224638 23 59 35,04 -01 50 59,71 7,48 F0 F2-F3 IV  Dor 6 

224945 00 02 02,62 -02 45 58,21 6,62 A3 A9 V/IV  Dor 6 

041448 06 04 35,07 -14 01 57,35 7,62 A9 V A9 V  Dor 6 
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E(B-V) değerleri Çizelge 4.3‟te verilmiştir. Şekil 4.3‟te de her iki yöntemle elde edilen 

E(B-V) değerlerinin kıyaslaması yapılmıştır. E(B-V) değerlerindeki hatalar her iki 

yöntemden elde edilen değerlerin kıyaslanması soncunda elde edilen standart sapma 

değerlerinden belirlenmiş ve yaklaşık 0
m

,02 olarak bulunmuştur.  

 

 

Şekil 4.3. Yıldızlararası kızıllaşma haritası ve NaD2 çizgileri yardımıyla elde edilen E(B-V) 

değerlerinin kıyaslanması. Kesikli çizgiler 1- seviyesini göstermektedir. 

 

Şekil 4.3‟ten görüleceği üzere her iki yöntemle elde edilen E(B-V) değerleri genel 

olarak birbiri ile uyum içindedir. Atmosfer parametrelerinin fotometrik yolla belirlenmesi 

işleminde her iki yöntemle belirlenmiş E(B-V) değerlerinin ortalaması alınıp, fotometrik 

renklerden kızıllaşma, bu ortalama değerler kullanılarak arındırılmıştır.  

 

4.1.3.1. Fotometrik Sistemler ile Parametrelerin Belirlenmesi 

Yıldızların Teff ve log g değerleri ilk olarak fotometrik sistemlerden yararlanılarak 

elde edilmiştir. Parametreler belirlenirken uvby Strömgren, Johnson, Geneva ve 2MASS 

fotometrik verileri GCPD veritabanından (Mermilliod ve Hauck, 1997) ve 2MASS 

veritabanından (Cutri ve ark., 2003) alınmıştır.  

49 yıldızın Teff ve log g değerleri, uvby Strömgren fotometrik sistemi ile 

hesaplanmıştır. Bu hesaplamalarda Moon ve Dworetsky (1985) tarafından verilen ve V, (b-

y), m1, c1 ve ifadelerine bağlı yöntem kullanılmıştır. 23 yıldızın Teff ve log g değerleri ise 

Geneva fotometrik sistemi ile hesaplanmıştır. Hesaplamalar, B2-V1, D ve m2 Geneva 

renklerini temel alan Künzili ve ark. (1997) tarafından geliştirilen yöntem ile yapılmıştır. 

Johnson (B-V) renkleri tüm yıldızların Teff değerlerinin belirlenmesinde kullanılmıştır. Bu 

işlem sırasında Teff ile (B-V) kalibrasyonundan yararlanılmıştır (Sekiguchi ve Fukugita, 
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2000). Johnson sistemi kullanılarak yapılan hesaplamalarda yıldız metal bolluğu ve log g 

sırasıyla 0,0 ve 4,0 dex olarak sabit alınmıştır. Son olarak, Teff değerleri 2MASS sistemi 

için verilen sıcaklık kalibrasyonu yardımıyla hesaplanmıştır (Masana ve ark., 2006). 

Buradaki hesaplamalarda yıldız metal bolluğu ve log g değeri sırasıyla 0,0 ve 4,0 dex 

olarak sabit alınmıştır. Tüm fotometrik sistemlerden elde edilen Teff ve log g değerleri 

Çizelge 4.3‟te verilmiştir. Teff ve log g değerlerindeki hatalar, her bir fotometrik renkteki 

hatalar, E(B-V) deki hatalar (0
m

,02) ve sabit alınan yıldız metal bolluğu (0,1 dex hatalı) ve 

yüzey çekim ivmesindeki (0,2 dex hatalı) hatalar ele alınarak hesaplanmıştır. Teff ve log g 

değerleri için bulunan ortalama hatalar da Çizelge 4.3‟te verilmiştir.  

 

 

Şekil 4.4. Ortalama fotometrik Teff değerinin, şekilde belirtilen herbir sistem tarafından 

elde edilen Teff değerleri ile kıyaslanması. Kesikli çizgiler 1- seviyesini, sürekli çizgiler 

ise eksendeki parametreler arasındaki korelasyonu gösterir.  

 

Her bir sistemden elde edilen Teff değerlerinin ortalaması alınmış ve bu ortalama 

değerlerden herbir fotometrik sistemden elde edilen Teff değerlerinin ne kadar sapma 

gösterdiği ise Şekil 4.4‟te verilmiştir. Birçok yıldız için herbir sistemden elde edilen Teff 

değerlerinin, ortalama Teff değerleri ile uyumlu olduğu görülmektedir. Şekilde görüldüğü 

üzere sadece uvbysisteminde HD 110379 yıldızı ortalamadan bir sapma göstermektedir. 

Bu yıldız çoklu sistem üyesidir ve bu farklılığın nedeni fotometrik renklerin sistemdeki 

diğer bileşen tarafından etkilenmesinden kaynaklanabilir. uvbyve Geneva sistemleri 

kullanılarak elde edilen log g değerleri de kendi aralarında kıyaslanmıştır. Bu kıyaslama 

sonucunda uvbysistemiyle elde edilen ortalama log g değeri 4,08 dex bulunurken, 

Geneva sisteminde ortalama değer 4,32 dex olarak elde edilmiştir. Bu ortalama 

değerlerden yola çıkarak uvbysistemiyle elde edilen log g değerlerinin Geneva sistemiyle 
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elde edilenlere kıyasla daha düşük olduğu söylenebilir.  

 

Çizelge 4.3. E(B-V)  ve fotometrik sistemler ile SED‟den elde edilen parametreler. 

HD  E(B-V) 

Harita  

(kadir) 

E(B-V)  

NaD2  

(kadir) 

Teff   

(K) 

uvby 

± 95 

log g  

(dex) 

uvby 

± 0,10 

Teff   

(K) 

Geneva 

± 125 

log g  

(dex) 

Geneva 

± 0,10 

Teff   

(K) 

UBV 

± 170 

Teff   

(K) 

2MASS 

± 80 

Teff   

(K) 

SED 

 

009365 0,01 0,00 7050 4,05   7200 6940 7280± 190 

019655 0,03 0,03 6950 3,96 6850  7110 7130 6800±150 

021788 0,02 0,02 6530 3,46   6930 6680 6860±200 

022702 0,03 0,03   6940 4,28 7050 7040 6800±100 

023005 0,00 0,00 7030 3,88 6920 4,07 6940 6870 6970±120 

023585 0,03 0,00 7530 4,31 7080 4,26 7180 7220 6990±170 

026298 0,01 0,00 6730 4,11 67200 4,38 6910 6820 6670±130 

033204 0,00 0,00 7650 4,11 7210 4,04 7330 7510 7170±150 

046304 0,00 0,00 7380 3,88 7370 4,25 7340 7270 7150±150 

063436 0,00 0,00 7350 4,44   6890 7090 7280±110 

089781 0,04 0,00 7090 4,03   7050 7180 7060±130 

099267 0,00 0,00 7050 4,01   7110 7030 7060±100 

099329 0,00 0,00 7070 4,02 6940 4,23 7000 6940 6870±100 

104860 0,03 0,00 5920 4,65   6000 6970 6160±110 

106103 0,00 0,00 6710 4,45 6650 4,55 6690 6590 6530±100 

107192 0,00 0,01 7090 4,26 7010 4,46 6910 6830 7050±160 

109032 0,00 0,00 7180 4,31   7070 7030 7040±120 

109799 0,00 0,00 7020 4,07 6940 4,33 7060 6830 6870±150 

109838 0,02 0,00 7060 4,12   7250 7170 7000±250 

110379 0,00 0,00 7240 4,06   6850 5720 6730±300 

112429 0,00 0,00 7210 4,20 7200 4,40 7280 7030 7010±100 

118388 0,01 0,01     6590 6230 6540±250 

126516 0,01 0,00 6630 4,38   6540 6350 6520±250 

130173 0,00 0,01 6430 3,77   6610 6450 6570±200 

155154 0,00 0,00 7170 4,04   7160 7130 7080±140 

165645 0,00 0,00 7320 4,02   7440 7220 7160±160 

169577 0,01 0,03 7050 4,24   7400 7350 7190±300 

187353 0,00 0,03 7020 4,10   7000 7040 7040±300 

206043 0,00 0,03 7020 4,05   7110 6830 7200±120 

075202 0,00 0,01 8180 4,06 7840 4,21 7890 7680 8130±250 

091201 0,01 0,01 7070 4,10   7090 6980 6960±350 

103257 0,00 0,00 6890 3,90   7100 6940 6960±100 
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Çizelge 4.3.‟ün devamı.  
113357 0,01 0,01 7150 4,26   7100 6900 6930±300 

133803 0,01 0,02 7140 4,12   6940 7030 7000±150 

137785 0,00 0,00 7110 4,06   7050 6820 6900±250 

149989 0,00 0,00 7180 4,08 7070 4,43 7210 7040 7000±100 

1888032 0,00 0,00 7230 4,20 7080 4,47 7200 7130 6900±200 

197451 0,01 0,02 7370 3,93   6900 7130 7050±300 

206481 0,00 0,00 7150 4,24 7010 4,52 6950 7040 6760±150 

224288 0,00 0,00 7140 4,22 6940 4,40 7040 6810 6770±120 

112934 0,00 0,00 7120 4,14 7150 4,56 7220 7080 6900±160 

115466 0,00 0,00 6970 3,93   6960 6940 7200±130 

124248 0,00 0,00 7220 4,16   7220 7100 7400±130 

171834 0,00 0,00 6720 4,03 6750 4,37 6950 6680 6780±200 

172416  0,00 0,00 6590 4,13 6290 3,68 6400 6200 6445±100 

175337 0,00 0,00 7090 4,14   6900 7090 7290±160 

187028 0,00 0,00 7270 4,34 7090 4,47 7240 7010 6920±150 

209295 0,00 0,00 7510 4,97 7470 4,25 7470 7480 7110±220 

216910 0,00 0,00 7070 4,07 6930 4,27 6950 6880 7390±150 

224638 0,00 0.00 7140 4,06   7160 6960 6940±200 

224945 0,00 0,00     7268 7238 7300±160 

041448 0,00 0,00 7240 4,13   7170 7180 7290±150 

 

4.1.3.2. Teff Parametresinin Tayfsal Enerji Dağılımı ile Belirlenmesi 

Yıldız parametreleri tayfsal enerji dağılımı (Spectral Energy Distirbution, SED) ile 

elde edilebilir. SED moröte bölgeden kızılöte bölgeye kadar uzanan farklı dalga 

boylarındaki fotometrik verilerin derlenmesi ile oluşturulur. SED‟in farklı kısımları farklı 

bir yıldız parametresine duyarlıdır. Bu nedenle SED, yıldız parametrelerini elde etmede 

oldukça önemlidir.  

Bu çalışmada SED kullanılarak yıldızların Teff değerleri elde edilmiştir. Bu analiz 

sırasında Dr. Shulyak tarafından IDL dilinde hazırlanmış SED kodundan yararlanılmıştır 

(özel görüşme). Bu kod girilen yıldız tanımlamasına göre otomatik olarak bazı 

spectrofotometrik veri tabanlarını tarayarak, eğer mevcutsa yıldıza ait verileri bu veri 

tabanlarından toplamaktadır. Kodun taradığı veri tabanları ise sırasıyla Adelman ve ark. 

(1989), Breger (1976), Alekseeva ve ark. (1996), Burnashev (1985) ve Glushneva ve ark.  

(1992) tarafından hazırlanan ve yakın moröte ile görsel ve yakın kızılöte bölgeyi içeren 

veritabanlarıdır. Kod aynı zamanda “The Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS)” 

(Woodgate ve ark., 1998), “The International Ultraviolet Explorer (IUE)” (Wamsteker ve 

ark., 2000) ve “The Ultraviolet Sky Survey Telescope (TD1)” (Boksenberg ve ark., 1973; 
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Thompson ve ark., 1978) verilerinden de bilgiler derlemektedir. Bu veriler ise SED‟in 

moröte bölgesini kapsamaktadır. Kod tüm bu verilerin yanı sıra aynı zamanda da bazı 

verilerin araştırmacı tarafından girilmesine de olanak sağlamaktadır.  

Tez kapsamında analizleri yapılan yıldızların genellikle uvbyGeneva, Johanson, 

2MASS ve moröte bölgeyi kaplayan TD1 verileri olduğu için, bu veriler SED analizlerinde 

kullanılabilmiştir. Kuramsal SED eğrileri, Kurucz ATLAS9 atmosfer modelleri (Kurucz, 

1993) kullanılarak hesaplanmıştır. Eğriler hesaplanırken yıldız metal bolluğu ve log g 

değerleri sırasıyla 0,0 ve 4,0 dex olarak sabit alınmıştır. Şekil 4.5‟te SED hesaplamaları 

sonucu elde edilen çıktı dosyasının bir görünümü verilmiştir.  

SED analizi sonucunda elde edilen Teff değerleri ve bu değerlerin hataları Çizelge 

4.3‟te verilmiştir. Elde edilen SED Teff değerleri aynı zamanda fotometrik sistemlerden 

elde edilen ortalama Teff değerleri ile kıyaslanmış ve Şekil 4.4‟te gösterilmiştir. Bu 

kıyaslamaya göre genel olarak SED yolu ile elde edilen sıcaklık değerlerinin ortalama 

fotometrik Teff değerleri ile uyuşumlu olduğu ve sadece HD 209295 yıldızının sapma 

gösterdiği belirlenmiştir. Bu yıldızın incelenmesi sonucunda bir çift sistem üyesi olduğu 

görülmüş ve sapmanın nedeninin ikinci bileşenden kaynaklanacağı düşünülmüştür.  

 

 

Şekil 4.5.  SED hesaplamaları sonucu verilen çıktı dosyasının görünümü. 

 

4.1.4. Tayfsal Atmosfer Parametrelerinin Belirlenmesi 

Bu bölümde yüksek çözünürlüklü ve yüksek S/N oranlı tayfların analizleri ile 

yıldızların atmosfer parametreleri elde edilecektir. Yıldızların atmosfer parametreleri iki 

farklı çizgi serisi kullanılarak yapılmıştır. Fotometrik sistemler ve SED kullanılarak elde 
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edilen Teff ve log g değerleri girdi parametreleri olarak alınmıştır. Hidrojen Balmer çizgileri 

yardımıyla iyileştirilen bu değerler, son olarak metal çizgileri ile yapılan analizlerle 

sonuçlandırılmıştır. Tüm yapılan tayfsal analizler sırasında hidrostatik denge altındaki, 

düzlem-paralel ve yerel termodinamik dengedeki ATLAS9 atmosfer modelleri (Kurucz, 

1993) kullanılmış ve sentetik tayflar SYNTHE kodu (Kurucz ve Avrett, 1981) ile 

çizdirilmiştir. 

 

4.1.4.1. Hidrojen Çizgileri Analizi 

Hidrojen çizgileri analizi, yıldızların Teff parametrelerinin elde edilmesinde 

kullanılmıştır. Analizler sırasında yıldızların metal bollukları ve log g parametreleri 

sırasıyla 0,0 ve 4,0 dex olarak sabit alınmıştır. Ayrıca yıldızların vsini değerleri de 

analizlerde sabit alınmalıdır. Bu nedenle, öncelikle yıldızların tahmini vsini değerleri 

belirlenmeye çalışıldı. Her yıldız için fotometrik ve SED yoluyla belirlenmiş Teff ve log g 

değerlerinin ortalaması kullanılarak üretilen sentetik tayfların, yıldız metal çizgileri ile 

kıyaslanmasıyla, ilk olarak vsini değerleri elde edildi.  

 

 

Şekil 4.6. HD 23005 sistemi için gözlemsel (düz çizgi) ve kuramsal (kesikli çizgi) hidrojen 

çizgisi tayflarının uyumu. 

 

Tüm girdi parametreleri hazırlandıktan sonra, hidrojen H, H ve H çizgileri ele 

alınarak Catanzaro ve ark. (2004) tarafından önerilen yöntem ile yıldızların Teff değerleri 

elde edilmiştir. Bu yöntemde istenilen herbir Teff değeri için üretilen sentetik tayflar 

gözlemsel tayflar ile çakıştırılarak aralarındaki farkın en küçük olduğu değer sonuç 
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parametresi olarak verilir. Bu yöntem kullanılarak HD 23005 sistemi için gözlemsel ve 

kuramsal hidrojen çizgi tayflarının uyumu Şekil 4.6‟da gösterilmektedir. Şekilden de 

görüleceği üzere kuramsal hidrojen çizgileri, gözlemsel çizgilerle iyi bir uyum 

içerisindedir. Çizgiler aralarındaki farklılık oldukça azdır. Her hidrojen çizgisinin 

merkezindeki küçük farklılıkların nedeni kullanılan modellerin, Balmer çizgilerinin 

merkezlerini açıklamakta yetersiz kalmasıdır.  

Hidrojen çizgi analizleri sonucunda elde edilen Teff değerleri Çizelge 4.4‟te 

verilmiştir. Elde edilen Teff değerlerindeki hatalar, sabit olarak alının log g, metal bolluğu, 

vsini ve S/N oranları arasındaki farklılık göz önüne alınarak hesaplanmıştır. Hidrojen 

çizgileri Teff  değerleri 8000 K‟nın altında olan yıldızlarda log g değerlerine duyarlı değildir 

(Smalley, 2005).  Dor yıldızlarının sıcaklık aralığında log g parametresinin hidrojen 

çizgilerine etkisi azdır.  Bu nedenle log g parametresi hidrojen çizgisi analizinde sabit 

alınmıştır ve yapılan incelemeler sonucunda da bu parametreden kaynaklı, Teff parametresi 

üzerine herhangi bir hata katkısı gelmediği görülmüştür. Diğer parametrelerden gelen 

hatalar incelendiğinde, hidrojen çizgilerinden elde edilen Teff değerlerinin hatasının 150 ile 

260 K arasında değiştiği görülmüştür. Şekil 4.4‟te hidrojen çizgilerinden elde edilen Teff 

değerlerinin ortalama fotometrik Teff değerleri ile kıyaslaması verilmiştir. Şekilden de 

görüleceği üzere tüm değerler 1- içerisinde birbiri ile uyumludur.   

 

4.1.4.2. Metal Çizgileri ve Bolluk Analizi 

Teff ve log g değerleri daha önce kullanılan yöntemler ile iyileştirilmiştir. Böylece 

metal çizgi analizleri sadece girilen ufak bir Teff ve log g aralığı için yapılabilecektir. Metal 

çizgilerinin analizinde, daha önce Bölüm 3.2‟de anlatılan tayfsal sentezleme yöntemi 

kullanılmıştır. Bu yöntem, verilen girdi atmosfer parametresi değerlerini (Teff , log g ve ) 

ele alarak, verilen dalgaboyu aralığı için, o dalgaboyu aralığındaki element bolluklarını, 

vsini ve dikine hız değerlerini değiştirilerek hesaplamalar yapar. Metal çizgileri analizi ve 

bolluk analizleri aynı yöntem kullanılarak aynı anda yapılmaktadır. Bu nedenle bu 

bölümde her iki analiz de sırasıyla anlatılacaktır.  

Analizlerinin ilk adımda, normalize edilen tayfların yıldız dönme hızları ve 

normalize akı seviyeleri göz önüne alınarak çeşitli tayfsal aralıklara bölünmesi gerekir. 

Yıldız dönme hızına bağlı olarak belirlenen tayfsal aralıklar, hızlı dönen bir yıldız için 

(vsini > 100 km/s) birkaç birleşmiş çizgi grubunu içereceği gibi, yavaş dönen yıldızlar 

(vsini < 40 km/s) için tek bir çizgiyi içerebilir. Tek bir çizginin analizi bize o çizgiyi 
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oluşturan element bolluğunu daha duyarlı belirleme olanağı tanırken, bu durum hızlı dönen 

yıldızlar durumunda karşımızı çıkan birkaç elementin birleşiminden oluşan tayfsal aralık 

için oldukça zordur. Yine de tayfsal sentezleme yöntemi bu zorluğu ortadan kaldıracak en 

uygun yöntem olduğu için bu çalışmada tercih edilmiştir. Yıldız tayfları çeşitli tayfsal 

aralıklara ayrıldıktan sonra, yapılacak olan diğer bir adım ise her bir tayfsal aralıkta 

çizgilerin oluşmasına sebep olan elementlerin belirlenmesi, yani çizgi tanımlamasının 

yapılmasıdır. Çalışmada çizgi tanımlaması Kurucz çizgi listesi kullanılarak yapılmıştır 

(Kurucz ve Bell, 1995). Bu çizgi listesine göre her bir yıldız için, herbir tayfsal aralıkta 

mevcut olan elementler belirlenmiştir. Sonraki aşamada element ve metal bolluklarının 

belirlenmesi ile atmosfer parametrelerin elde edilmesi ve ardından da belirlenen atmosfer 

parametreleri yardımıyla diğer element bolluklarının bulunması vardır.  

Atmosfer parametreleri belirlenirken daha önceden de belirtildiği üzere uyartılma ve 

iyonlaşma potansiyelleri ele alınarak belirlemeler yapılır. Bu potansiyellere göre aynı 

elementin farklı çizgilerinden bulunan bolluk değerleri aynı olmalıdır. Bu nedenle bu 

yöntemden yararlanarak atmosfer parametrelerini belirleyebilmek için atmosferde en bol 

bulunan metal olan Fe elementinden yararlanılmıştır. Tayfsal sentezleme yöntemi ile her 

bir yıldıza ilişkin girilen Teff, log g ve değer aralıkları için analizler yapılmıştır. Analizler 

sırasında Teff, 100 K aralıklarla, log g ve değerleri ise 0,1 dex'lik adımlarla taranmıştır. 

Analizler sonunda girilen her bir Teff, log g ve değerlerine karşılık, herbir yıldız için elde 

edilen Fe bollukları değeri Şekil 3.2'de gösterildiği gibi uyartılma potansiyeline ve çizgi 

derinliklerine karşı çizdirilerek incelenen yıldız için atmosfer parametre değerleri 

hesaplanmıştır. FeI elementi, Teff ve değerlerine oldukça bağlıyken,  log g parametresine 

neredeyse hiç bağlı değildir. Ayrıca çizgi derinlikleri doğru Teff ve değerleri için aynı 

element durumunda aynı bolluğu vermesi gerekmektedir. Bu nedenle öncelikle Fe 

bollukları, uyartılma potansiyeli ve çizgi derinliklerine karşı çizdirilmiştir.  Bu çizgide 

doğru atmosfer parametreleri için korelasyon değeri sıfıra eşit olmalıdır. Bu nedenle 

öncelikle Teff ve değerleri bu korelasyonlar ve Fe bolluk dağılımları göz önüne alınarak 

belirlendi. Daha sonra FeII elementleri için aynı dağılımlar ele alınarak yıldızların log g 

değerlerine ulaşıldı. FeII elementleri ile log g parametresinin elde edilme nedeni bu 

parametrenin FeII çizgilerindeki değişimlere oldukça hassas olmasıdır. Bu yöntemle herbir 

yıldız için belirlenen atmosfer parametreleri ve hata değerleri Çizelge 4.4'te verilmiştir. 

Şekil 4.7'de ise elde edilen atmosfer parametrelerinin dağılımı verilmektedir.  
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Çizelge 4.4. Fe elementi bollukları, hidrojen ve metal çizgileri atmosfer parametreleri. 

HD  Teff  (K) 

Hidrojen 

Teff  (K) 

Metal 

log g (dex) 

Metal

 

(km/s) 

vsini 

(km/s) 

log Fe 

(dex) 

009365 7000 ± 170 7200 ± 100 3,9 ± 0,1 2,7 ± 0,2 77 ± 1 7,39 ± 0,22 

019655 7000 ± 210 7100 ± 100 4,1 ± 0,3 2,8 ± 0,4 222 ± 5 7,32 ± 0,23 

021788 6600 ± 140 6700 ± 100 4,1 ± 0,2 2,2 ± 0,1 13 ± 1 7,26 ± 0,21 

022702 7000 ± 190 7200 ± 200 4,2 ± 0,2 2,5 ± 0,3 146 ± 2 7,40 ± 0,24 

023005 7100 ± 150 7000 ± 100 3,9 ± 0,1 2,4 ± 0,1 48 ± 1 7,61 ± 0,21 

023585 7300 ± 250 7200 ± 200 4,1 ± 0,2 2,8 ± 0,3 113 ± 3 7,40 ± 0,24 

026298 6700 ± 150 6700 ± 100 4,1 ± 0,1 2,0 ± 0,2 53 ± 2 7,20 ± 0,22 

033204 7500 ± 230 7600 ± 200 4,0 ± 0,1 3,1 ± 0,1 36 ± 2 7,97 ± 0,26 

046304 7300 ± 260 7400 ± 100 4,0 ± 0,1 3,0 ± 0,4 242 ± 12 7,31 ± 0,27 

063436 7000 ± 170 7000 ± 100 3,9 ± 0,1 1,7 ± 0,2 70 ± 1 7,45 ± 0,22 

089781 7000 ± 180 7200 ± 100 4,2 ± 0,2 1,3 ± 0,2 120 ± 3 7,45 ± 0,23 

099267 7000 ± 170 7000 ± 100 4,1 ± 0,2 2,9 ± 0,3 100 ± 2 7,46 ± 0,23 

099329 6900 ± 200 7100 ± 200 4,1 ± 0,2 2,6 ± 0,3 142 ± 2 7,49 ± 0,24 

104860 6100 ± 140 6000 ± 100 4,4 ± 0,2 1,9 ± 0,1 16 ± 2 7,34 ± 0,21 

106103 6600 ± 150 6700 ±  100 4,1 ±  0,2 1,3 ± 0,1  21 ±  1 7,40 ±  0,21 

107192 6900 ± 160 7000 ± 100 3,9 ± 0,2 2,8 ± 0,2 69 ± 1 7,32 ± 0,22 

109032 7000 ± 170 7000 ± 100 4,2 ± 0,2 2,6 ± 0,2 100 ± 1 7,42 ± 0,22 

109799 6900 ± 140 7000 ± 100 4,0 ± 0,1 1,8 ± 0,1 39 ± 2 7,51 ± 0,21 

109838 7000 ± 140 6900 ± 100 4,2 ± 0,1 1,5 ± 0,1 13 ± 1 7,46 ± 0,21 

110379 7000 ± 150 7100 ± 100 4,1 ± 0,1 1,8 ± 0,2 34 ± 6 7,37 ± 0,21 

112429 7100 ± 170 7200 ± 100 3,9 ± 0,2 3,0 ± 0,2 120 ± 3 7,29 ± 0,23 

118388 6800 ± 170 6700 ± 100 4,1 ± 0,2 1,9 ± 0,2 121 ± 8 7,27 ± 0,22 

126516 7000 ± 140 6800 ± 200 4,2 ± 0,2 1,5 ± 0,2 5 ± 1 7,50 ± 0,23 

130173 6700 ± 160 6800 ± 200 4,0 ± 0,2 2,2 ± 0,2 62 ± 3 7,28 ± 0,23 

155154 7100 ± 200 7000 ± 100 4,0 ± 0,2 3,0 ± 0,3 183 ± 6 7,30 ± 0,22 

165645 7200 ± 180 7300 ± 200 4,1 ± 0,1 3,2 ± 0,2 152 ± 4 7,36 ± 0,28 

169577 7000 ± 160 7100 ± 200 4,2 ± 0,1 1,8 ± 0,2 62 ± 4 7,79 ± 0,23 

187353 7300 ± 230 7200 ± 100 4,1 ± 0,1 1,7 ± 0,1 35 ± 2 7,36 ± 0,22 

206043 7200 ± 190 7200 ± 200 4,0 ± 0,2 2,5 ± 0,2 135 ± 5 7,50 ± 0,23 

075202 7700 ± 260 7900 ± 200 4,2 ± 0,2 0,4 ± 0,2 104 ± 2 7,51 ± 0,26 

091201 7100 ± 150 7100 ± 100 3,8 ± 0,2 2,3 ± 0,1 50 ± 1 7,50 ± 0,18 

103257 6900 ± 160 7100 ± 200 4,0 ± 0,2 2,3 ± 0,2 70 ± 2 7,31 ± 0,20 

113357 7000 ± 160 7100 ± 100 4,1 ± 0,1 2,9 ± 0,2 67 ± 1 7,28 ± 0,19 

133803 7000 ± 170 7000 ± 100 4,2 ± 0,3 2,2 ± 0,2 92 ± 2 7,37 ± 0,18 

137785 7000 ± 170 6900 ± 100 3,8 ± 0,2 2,8 ± 0,2 109 ± 3 7,16 ± 0,18 
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Çizelge 4.4.‟ün devamı. 

149989 7000 ± 190 7100 ± 100 4,0 ± 0,2 2,8 ± 0,2 140 ± 6 7,09 ± 0,19 

1888032 7000 ± 160 7100 ± 100 4,0 ± 0,1 2,5 ± 0,2 54 ± 2 7,34 ± 0,18 

197451 7400 ± 230 7300 ± 200 4,0 ± 0,1 3,1 ± 0,2 26 ± 3 7,73 ± 0,22 

206481 6900 ± 170 6900 ± 100 4,1 ± 0,2 1,5 ± 0,2 86 ± 2 7,36 ± 0,18 

224288 7100 ± 150 7100 ± 200 3,9 ± 0,1 2,2 ± 0,2 48 ± 2 7,39 ± 0,19 

112934 7000 ± 170 7100 ± 100 3,9 ± 0,2 2,4 ± 0,2 75 ± 2 7,03 ± 0,22 

115466 6800 ± 150 7100 ± 100 4,0 ± 0,2 2,0 ± 0,2 40 ± 3 7,56 ± 0,20 

124248 7000 ± 150 7100 ± 100 4,1 ± 0,1 1,7 ± 0,2 50 ± 3 7,37 ± 0,20 

171834 6700 ± 170 7000 ± 100 4,0 ± 0,2 2,7 ± 0,2 72 ± 2 7,40 ± 0,21 

172416  6400 ± 150 6400 ± 100 3,9 ± 0,1 1,9 ± 0,2 55 ± 3 7,41 ± 0,20 

175337 6900 ± 150 7100 ± 100 4,0 ± 0,1 1,7 ± 0,1 38 ± 2 7,73 ± 0,19 

187028 6900 ± 170 7300 ± 200 4,5 ± 0,2 2,3 ± 0,3 87 ± 3 7,23 ± 0,23 

209295 7400 ± 170 7300 ± 100 4,2 ± 0,1 2,3 ± 0,2 89 ± 5 7,07 ± 0,21 

216910 6900 ± 180 7100 ± 100 4,3 ± 0,2 2,1 ± 0,2 95 ± 4 7,66 ± 0,21 

224638 6900 ± 140 7000 ± 100 4,0 ± 0,1 1,5 ± 0,2 29 ± 7 7,39 ± 0,20 

224945 7000 ± 150 7300 ± 100 4,2 ± 0,1 2,3 ± 0,2 58 ± 2 7,39 ± 0,23 

041448 7300 ± 170 7200 ± 100 4,1 ± 0,2 2,8 ± 0,2 104 ± 3 7,35 ± 0,18 

 

 

Şekil 4.7. Program yıldızlarının atmosfer parametrelerinin dağılımı. Kesikli çizgiler saf  

Dor yıldızlarının, tüm histogram ise hem saf hem de aday  Dor yıldızlarının dağılımını 

gösterilmektedir. 

 

Yıldızların sonuç atmosfer parametreleri belirlendikten sonraki adım, bu atmosfer 

parametrelerinden yararlanarak diğer element bolluklarının belirlenmesidir. Duyarlı 

atmosfer parametreleri kullanılarak herbir yıldız için belirlenen tayfsal aralıklar tekrar 

analiz edilir. Bu analiz sırasındaki amaç, hem sonuç element bolluklarına hem de vsini 
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değerlerine ulaşmaktadır. Bu yolla elde edilen vsini değerleri ve Fe element bollukları 

hataları ile birlikte Çizelge 4.4'te verilirken, tüm yıldızlar için tüm elementlere ait bolluk 

değerleri ise Kahraman Aliçavuş ve ark. (2016)‟nın çalışmasında elektronik olarak 

verilmiştir. Yıldızlar için elde edilmiş vsini dağılımı Şekil 4.8'de gösterilmektedir. Bolluk 

analizi sırasında daha önce tayfsal sınıflamada Am yıldızı olduğu belirlenen yıldızlarının 

(HD 33204 ve HD 46304) bu özelliği onaylanmıştır. Bilindiği üzere tipik bir Am yıldızı, 

yüksek bolluklu Fe elementleri ve ağır elementler içerirken (Zn, Sr, Zr ve Ba) düşük 

bolluklu olanlar Ca ve Sc elementleri içermektedirler. Am yıldızlarının elde edilen element 

bolluk dağılımları Şekil 4.9‟da gösterilmiştir.  

 

 

Şekil 4.8.  Dor yıldızlarının vsini değerlerinin dağılımı. Kesikli çizgiler saf  Dor 

yıldızlarının, tüm histogram ise hem saf hem de aday  Dor yıldızlarının dağılımını verir. 

 

 

Şekil 4.9. Am yıldızlarının element bolluk dağılımları. Dik eksen, yıldız ile Güneş‟in 

(Asplund ve ark., 2009) element bollukları farkını göstermektedir.  
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Yıldızların elektronik tabloda verilen element bolluk hataları, o elementler için 

hesaplanan standart sapma değerleridir. Elementlerin gerçek hata değerleri, atmosfer 

parametrelerinin hatalarından ve model atmosfer yapımında kullanılan varsayımlardan 

gelmektedir. Yerel termodinamik denge, hidrostatik denge ve düzlem-paralel varsayımı 

altında yapılan element bolluk analizlerinde, bolluklarda meydana gelecek ortalama hata 

hesaplanmış ve bu hatanın yaklaşık 0,1 dex olduğu görülmüştür (Mashonkina, 2011). 

Element bolluklarına diğer bir hata katkısı da kullanılan atomik veri, kullanılan tayfın 

çözünürlük değeri, S/N oranı ve tayfın normalizasyonundan gelmektedir. Bu çalışma 

kapsamında element bolluklarının hatalarını hesaplayabilmek için yukarıda sayılan etkiler 

ele alındı. Bu etkilerin bolluklardaki hata katkısı da incelendi. Öncelikle S/N ve 

çözünürlükten kaynaklanan element bolluk hatalarını belirleyebilmek için farklı tayf 

çekerlerden, farklı S/N oranlı üç yıldız belirlendi. İlk yıldız HD 109799 FIES (R = 67.000) 

ve HARPS (R=80.000) tayf çekerleri ile gözlenmiştir. Her iki tayf çekerden elde edilen 

yıldız tayfları yaklaşık olarak aynı S/N oranına sahiptir (~310). Bu yıldız için alınmış her 

iki tayf içinde standart bolluk analizi uygulandığında Fe bolluğunda 0,07 dex'lik bir 

değişim olduğu görüldü. İkinci yıldız HD 23005'tir. Bu yıldız FIES (R = 67.000)‟den 

alınmış 300 S/N oranlı bir tayfa sahipken aynı zamanda da HERMES (R = 85.000)'ten 

alınmış 180 S/N oranlı bir tayfa sahiptir. Her iki tayfın çözünürlük ve S/N oranlarını ele 

alırsak her iki tayfın da hemen hemen aynı kalitede olduğunu söyleyebiliriz. Bu yıldız için 

bolluk analizini, bu farklı tayflara uyguladığımızda Fe bolluğunda 0,02 dex'lik bir farklılık 

elde edilir. Son olarak, HD 133803 yıldızının HARPS (R = 80.000) ve HERMES (R = 

85.000) tayf çekerleri ile alınmış sırasıyla 310 ve 170 S/N oranlı tayflarının analizleri 

yapılmıştır. Görüldüğü üzere her iki tayfta yaklaşık aynı çözünürlüğe sahipken, S/N 

oranları oldukça farklıdır. Bu analizler sonucunda Fe element bolluğunda elde edilen 

farklılık ise 0,13 dex'tir. Hesaplamalar sonucunda bu çalışmadaki yıldız tayflarının alındığı 

yüksek çözünürlük aralığında, tayflardaki çözünürlük farkının pek bir değişikliğe neden 

olmadığı, fakat S/N oranındaki değişimlerin element bolluk hatalarını oldukça etkilediği 

görülmüştür.  

Atmosfer parametrelerinden ve vsini değerlerinden kaynaklanan element bolluk 

hataları da incelenmiştir. Bu incelemede Teff
 
değerindeki 100 K'lik değişimin element 

bolluğunda 0,1 dex'lik bir değişime neden olduğu bulunurken, log g değerindeki 0,1 dex'lik 

değişimin ise element bolluğunu 0,04 dex'ten daha az etkilediği bulunmuştur. Aynı 

zamanda  değerindeki 0,1 km/s'lik değişimin element bolluğunda 0,1 dex'ten daha az bir 

farka neden olduğu belirlenmiştir. Diğer bir önemli hata kaynağı ise vsini parametresidir. 
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Bu parametreden kaynaklanan Fe element bolluğundaki değişiklerde incelendiğinde, 

yaklaşık 0,1 ile 0,2 dex aralığında element bolluğunda hatalara neden olabileceği 

görülmüştür. Bahsedilen bütün hata katkıları ele alındığında bizim yıldızlarımız için 

element bolluklarındaki hatanın en fazla 0,28 dex olacağı görülmüştür. Bu hata payları ele 

alınarak Fe bollukları için hesaplanan hata değerleri Çizelge 4.4'te verilmiştir. 

 

4.1.5. Elde Edilen Niceliklerin Ġncelenmesi 

Bu bölümde  Dor yıldızları çalışmasında elde edilen sonuçların detaylı incelenmesi 

ve yorumlanmasına yer verilmiştir. Ayrıca elde edilen parametrelerin literatür ile sırasıyla 

uyumu irdelenmiştir. 

 

4.1.5.1. Etkin Sıcaklık Değerleri 

Çalışmamızda Teff değerleri hem fotometrik hem de tayfsal yöntemlerle 

belirlenmiştir. Bu parametre için sonuç değerleri Fe çizgisi analizi sonucunda elde 

edilmiştir. Şekil 4.7 sol panelde gösterildiği üzere, analiz edilen tüm yıldızlar için Teff 

dağılımı 6000 ile 7900 K aralığında bulunmuştur. Teff dağılımı saf  Dor yıldızları için 

7100 ile 7300 K aralığında elde edilmiştir. Bu Teff dağılım aralıkları daha önce literatürde 

yapılan çalışmada hesaplanmış Teff değerleri ile kıyaslanmış ve birbiri ile uyumlu oldukları 

görülmüştür (Handler ve Shobbrook, 2002; Brunt ve ark., 2008; Tkachenko ve ark., 2012; 

2013a, Van Reeth ve ark., 2015).  

Çalışmamızdaki 12  Dor yıldızının atmosfer parametreleri (Teff, log g ve ) daha 

önce yapılan çalışmalarca elde edilmiştir. Bu çalışmalardan elde edilen parametreler ise 

Çizelge 4.5‟te listelenmiştir. Literatürde daha önce belirlenmiş bu parametrelerle tez 

çalışmasında bulunan parametreler kıyaslandığında yıldızların Teff değerlerinin 200 K‟lik 

hata mertebesinde uyumlu olduğu görülmüştür. Sadece HD 46304 sistemi için bu çalışma 

da elde edilen ve literatürde bulunan Teff değeri arasında 400 K‟lik bir fark bulunmaktadır. 

Bu farklılık sistemin görsel çift üyesi olmasından ve en önemlisi Teff parametresi 

belirlenirken kullanılan yöntemden kaynaklanabilir.  

 

4.1.5.2.  Yüzey Çekim Ġvmesi 

Yıldızların sonuç log g değerleri, FeI ve FeII elementlerinin analizleri ile elde 

edilmiştir. Elde edilen log g değerlerinin dağılımı Şekil 4.7‟de orta panelde verilmiştir. 

Elde edilen dağılımdan da görüleceği üzere yıldızların log g değerleri 3,8 ile 4,5 dex 
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arasında değişmektedir. Bruntt ve ark. (2008) tarafından saf  Dor yıldızları için elde 

edilen log g aralığı 3,1 ile 4,7 dex arasında bulunurken, Van Reeth ve ark. (2015) saf  Dor 

yıldızları için bu aralığı 3,3 - 4,5 dex olarak belirlemiştir. Bu çalışmada ortalama log g 

değeri tüm örnek için 4,07 dex değerinde elde edilirken, saf ve aday  Dor yıldızları için 

sırasıyla 4,09 ve 4,05 dex olarak bulunmuştur. Bu ortalama değerler daha önce literatürde 

Brunt ve ark. (2008) (ortalama 4,16 dex) ve Van Reeth ve ark. (2015) (ortalama 4,10 dex) 

tarafından bulunan ortalama değerlere göre daha küçüktür. Çizelge 4.5‟te verilen literatür 

parametreleri ile tez çalışmasında belirlenen parametreler kıyaslandığında, bu çalışmada 

hespalanan log g parametrelerinin, literatürle 0,2 dex hata çerçevesinde uyumlu olduğu 

görülmüştür.  

 

Çizelge 4.5. Bazı yıldızların literatürdeki atmosfer parametreleri.  

HD  Teff  (K) log g  (dex)  (km/s) Kaynaklar 

HD 23585 7400  4,29 3,0 Gray ve ark., 2001 

HD 26298 6790 ± 200 3,95 ± 0,22 1,5 ± 0,5 Bruntt ve ark., 2008 

HD 110379 7140 ± 160 4,21 ± 0,02 1,5 ± 0,4 Bruntt ve ark., 2008 

HD 126516 6590 ± 120 4,01 ± 0,15 1,9 ± 0,3 Bruntt ve ark., 2008 

HD 33204 7646  4,11 3,4 Varenne ve Monier, 1999 

HD 46304 7048 ± 16   Munoz Bermejo ve ark., 2013 

HD 63436 6970 4,14  Munoz Bermejo ve ark., 2013 

HD 106103 6610   Munoz Bermejo ve ark., 2013 

HD 99329 6990   Ammler-von Eiff ve Reiners, 2012 

HD 112934 7035   Ammler-von Eiff ve Reiners, 2012 

HD 209295 7392   Ammler-von Eiff ve Reiners, 2012 

HD 109799 6926 ± 26   King ve Schuler, 2005 

 

4.1.5.3. Mikro Türbülans Hızı 

Tez çalışmasında hesaplanan mikro türbülans hızları, analiz edilen yıldız sistemleri 

için 1,3 ile 3,2 km/s aralığında bulunmuştur. Sadece bir sistem, HD 75202 için elde edilen 

değer 0,4 km/s civarındadır. Bu sistem, çalışmada aday  Dor yıldızı olarak ele alınıp 

incelenmiştir fakat sistem aynı zamanda da değen çift sistemler katalogunda da aday olarak 

verilmiştir (Pribulla ve ark., 2003). HD 75202 sistemi gerçekten bir değen çift yıldız ise 

ikinci bileşenden kaynaklanan madde aktarımından oldukça etkilenmesi beklenmektedir. 

Madde aktarımı, atmosfer parametrelerinin elde edilmesini zorlaştırmaktadır. Bu durum 
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hesaplanan düşük  değerinin nedeni olarak ileri sürülebilir.  

Elde edilen  değerleri, Landstreet ve ark. (2009), Gebran ve ark. (2014) ve 

Niemczura ve ark. (2015) tarafından verilen değerler ile uyumludur. Bu çalışmalara göre, 

Teff değerleri 7000 ile 8000 K arasında olan sistemler için  değeri 2 ile 4 km/s arasında 

değişmektedir. 7000 K‟dan daha düşük ve 8000 K‟dan daha yüksek değerler için  

parametresi değerinde bir azalma göstermektedir. Am yıldızları durumunda ise  

değerlerinin normal yıldızlara göre daha yüksek olabileceği belirtilmiştir (Landstreet ve 

ark., 2009). Bu çalışmada elde edilen  değerleri Teff‟in fonksiyonu olarak Şekil 4.10‟da 

gösterilmiştir. Şekil 4.10‟dan da görüleceği üzere Am yıldızlarının  değerleri diğer 

yıldızlarınki ile aynıdır. Tez çalışmasında elde edilen bu sonuç daha önce Niemczura ve 

ark. (2015) tarafından da bulunmuştur. Çalışmada aynı zamanda  değerleri ile log g 

arasındaki ilişki de incelenmiştir. Bu ilişki Şekil 4.10‟un üst panelinde verilmektedir. Bu 

incelemeye göre  değerlerinin yükselen log g değerleri için küçük olduğu görülmüştür.  

Van Reeth ve ark. (2015) tarafından yapılan çalışmada  Dor yıldızları için bulunan  

aralığı 2 ile 3,5 km/s olarak verilmiştir. Bu sonuç tez çalışmasından elde edilen bulgu ile 

uyumludur.  

 

 

Şekil 4.10.  değerlerinin log g ve Teff‟in fonksiyonu olarak gösterimi. Yıldızlar çalışmada 

bulunan ılımlı Am yıldızlarını temsil etmektedir. 
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4.1.5.4. Dönme Hızı 

Yıldızların dönme hızları tayfsal sentezleme yöntemiyle, bolluk analizleri yapılırken 

elde edilmiştir. Elde edilen vsini değerleri 5 ile 240 km/s aralığındadır. Tüm yıldızları ele 

aldığımızda ortalama vsini değeri yaklaşık 80 km/s olarak bulunmuştur. Saf ve aday  Dor 

yıldızları ayrı ayrı ele alındığında, sırasıyla bu yıldızlar için ortalama vsini değerlerinin 97 

ve 63 km/s olduğu görülmüştür. Daha önceki çalışmalarda  Dor sistemleri için verilen 

ortalama vsini değeri 57 km/s‟dir (Henry ve Fekel, 2002, 2003; Fekel ve ark., 2003; 

Mathias ve ark., 2004; De cat ve ark., 2006; Van Reeth ve ark., 2015). Van Reeth ve ark. 

(2015) tarafından sadece saf  Dor yıldızları için verilen vsini değerleri 12 ile 204 km/s 

aralığında değişirken, grubun ortalama hız değeri 71 km/s‟dir. Saf  Dor yıldızları için 

bulduğumuz değerler Van Reeth ve ark. (2015) tarafından bulunan değerler ile uyum 

içerisindedir.  

Çalışmamızda birçok yıldız yüksek dönme hızına sahiptir (vsini > 100 km/s). Ancak 

analizler sırasında oldukça yavaş dönen (vsini < 15 km/s) birkaç yıldıza da rastlanmıştır 

(HD 21788, HD 104860, HD 109838 ve HD 126516). Genellikle yavaş dönen sistemlerin 

kimyasal faklılık gösteren sistemler olduğu bilinmektedir fakat bu yıldızlar içerisinde 

herhangi kimyasal farklılık gösteren yıldıza rastlanmamıştır. Kimyasal farklılık gösterdiği 

tespit edilen heriki sistem için, HD 33204 ve HD 46304, dönme hızları sırasıyla 36 ve 242 

km/s olarak hesaplanmıştır.  

 

4.1.5.5. Kimyasal Bolluk 

Tez çalışmasında analiz edilen  Dor yıldızlarının bolluk dağılımları detaylı olarak 

incelenmiştir. Hem saf hem de aday  Dor yıldızlarının ortalama element bollukları, 

zonklamayan F tayf türünden yıldızların ortalama element bollukları ile kıyaslanmıştır. 

Dört adet zonklama göstermeyen F tayf türü yıldızın element bollukları Niemczura ve ark. 

(2015) çalışmasından alınmıştır. Verilerin bu çalışmadan alınmasının nedeni aynı analiz 

yönteminin kullanılmış olmasıdır. Zonklamayan F yıldızlarının ortalama element 

bolluklarının, saf ve aday  Dor yıldızlarının ortalama element bollukları ile kıyaslanması 

Şekil 4.11‟de gösterilmiştir. Şekil 4.11‟den de görüleceği üzere saf ve aday  Dor yıldızları 

hemen hemen Güneş bolluğuna yakın bir bolluk dağılımı göstermektedir. Saf ve aday  

Dor yıldızları için ortalama Fe element bollukları ise sırasıyla 7,42 ve 7,38 dex olarak elde 

edilmiştir. Bu değerler Güneş Fe element bolluğuna (7,50 dex)  oldukça yakındır (Asplund 

ve ark., 2009). 
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Tayfsal sınıflamada elde edildiği gibi bolluk analizinde de HD 33204 ve HD 46304 

yıldızlarının Am yıldızları oldukları belirlenmiştir. Bu yıldızların element bolluk 

dağılımları Şekil 4.9‟da gösterilmiştir. Tayfsal sınıflamada bazı yıldızlar, genellikle Mg, 

Mn ve Fe çizgilerinin standart yıldızların çizgileri ile kıyaslanmasıyla metalce çizgileri 

fakir yıldızlar olarak tanımlanmıştır. Bu yıldızlar için ortalama Mg bolluğu 7,57 dex olarak 

bulunmuştur. Mg için Güneş bolluğu değeri olan 7,60 dex‟e oldukça yakındır (Asplund ve 

ark., 2009). Ortalama Mn ve Fe değerleri ise sırasıyla 5,13 ve 7,27 dex‟tir. Güneş‟te 

bulunan ortalama Mn (5,43 dex) ve Fe (7,50 dex) bolluğuna kıyasla düşüktür. (Asplund ve 

ark., 2009).  

 

 

Şekil 4.11. Saf, aday  Dor yıldızları ve zonklamayan F yıldızlarının ortalama element 

bolluklarının kıyaslanması. Dikey eksen element bolluklarının Güneş element bolluğundan 

(Asplund ve ark., 2009) farkını göstermektedir.  

 

Bu çalışmada ele alınan bazı yıldızların daha önceden bolluk analizleri yapılmıştır 

(HD 26298, HD 33204, HD 106103, HD 110379 ve HD 126516). Literatürde bulunan 

bolluk analizleri ile tez çalışmasında hesaplanan değerler ile kıyaslanmıştır. HD 33204 ve 

HD 106103 için bu analizler sırasıyla Varenne ve Monier (1999) ve Fossatti ve ark. (2008) 
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tarafından elde edilmiştir. Bu çalışmalarda, analizler sırasında bizim kullandığımız yöntem 

kullanılırken farklı çizgi listeleri kullanılmıştır. HD 33204 için bizim çalışmamızda yüksek 

Sc, Mg ve Y bolluğu elde edilmiştir. Bu sonuç Am yıldızı özellikleri ile uyumludur. Bu 

yıldız için elde edilen diğer bolluklar hata çerçevesinde literatürde bulunan değerler ile 

benzerdir. HD 106103 için Y element bolluğunun literatürdekinden biraz farklı olduğu 

görülmüştür. HD 26298, HD 110379 ve HD 126516 yıldızlarının bolluk analizi eşdeğer 

genişlik yöntemi ve farklı bir çizgi listesi kullanılarak yapılmıştır (Bruntt ve ark., 2008). 

Bu üç yıldız için dikkate değer farklılıklar sadece V ve Ba elementlerinde görülmüştür. Bu 

elementler tayflarda çok az bulunan elementler olması nedeniyle büyük hatalar 

barındırmaktadırlar. 

 

Zonklama Parametreleri ile Elde Edilen Parametreler Arasındaki ĠliĢki 

Seçilen Dor yıldızlarının analizleri sonucunda elde edilen parametreler ile bu 

yıldızların zonklama dönem ve genlikleri arasındaki ilişkiler irdelenmiştir.  Dor 

yıldızların zonklama ve dönme dönemi arasında bir ilişki olabileceği daha önce Balona ve 

ark. (2011)  tarafından gözlemsel ve Bouabid ve ark. (2013) tarafından ise teorik olarak 

önerilmiştir. 

  

 

Şekil 4.12.  Dor yıldızlarının zonklama genlik ve dönemlerinin, vsini değerleri ile 

kıyaslanması. Yıldızlar ve eşkenar üçgenler sırasıyla saf ve aday  Dor yıldızlarını temsil 

etmektedirler. Şekildeki R sabiti korelasyon kuvvetini ve yönünü göstermektedir. 
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Bu çalışma sonucunda elde edilen parametreler yardımıyla, yapılan incelemelere 

göre yıldızların vsini değerleri ile zonklama dönemleri arasında güçlü bir ilişki olduğunu 

bulunmuştur. Bu ilişki Şekil 4.12‟de gösterilmiştir. Şekil 4.12 üst panelde elde edilen 

korelasyona göre yıldızların zonklama dönemleri vsini değerleri arttıkça azalmaktadır. 

Benzer sonuçlar daha önce yapılan çalışmalarda da elde edilmiştir (örneğin, Tkachenko ve 

ark., 2013b; Van Reeth ve ark., 2015). Zonklama dönemiyle vsini arasındaki bu ilişki, 

Bouabid ve ark. (2013) tarafından kuramsal olarak önerilmiştir. Bu çalışmada çekim modu 

frekanslarının dönme ile yüksek frekanslara kayabileceği gösterilmiştir. Diğer taraftan 

zonklama genlik ve vsini değerleri arasındaki ilişki de incelenmiş fakat çok anlamlı bir 

sonuç elde edilememiştir.  

 

 

Şekil 4.13.  Dor yıldızlarının zonklama periyodu ve genliği ile arasında ilişki olabilecek 

parametrelerin kıyaslanması. Şekillerin ve R sabitinin anlamları Şekil 4.12‟de verilmiştir. 

 

Elde edilen diğer parametreler ile zonklama parametreleri arasındaki ilişkiler de 

irdelenmiştir fakat herhangi anlamlı bir sonuç elde edilememiştir. Yapılan çalışmada Teff 

parametresi ile zonklama dönemi arasında herhangi bir bağıntı bulunmamışken, Van Reeth 
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ve ark. (2015) bu iki parametre arasında pozitif bir ilişki olduğunu göstermiştir. Atmosfer 

parametresi, metal bolluğu ve zonklama nicelikleri arasında yapılan incelemelerde 

aralarında ilişki olabileceği düşünülen parametreler Şekil 4.13‟te gösterilmiştir.  



4.1.7. Dor Yıldızlarının Kararsızlık KuĢaklarındaki Konumları 

Analiz edilen  Dor yıldızlarının konumları kendi karasızlık kuşakları ve  Sct 

yıldızları karasızlık kuşakları içerisinde gösterilmiştir. Bölüm 2‟de de bahsedildiği üzere 

hem  Dor hem de  Sct yıldızlarının karasızlık kuşakları sınırlarının tekrar incelenmesi 

gerekmektedir. Bu nedenle atmosfer parametreleri iyi belirlenmiş örnekler ile bu sınırların 

irdelenmesine ihtiyaç vardır. Şekil 4.14‟da analiz edilen yıldızların konumları kuramsal  

Dor ve Sct kararsızlık kuşakları üzerinde gösterilmiştir. Şekilde gösterilen evrim yolları 

MESA evrim kodu ile çizdirilmiştir (Paxton ve ark., 2011, 2013, 2015). Bütün hesaplanan 

modellerde başlangıç hidrojen ve helyum bolluğu X = 0,70 ve Y = 0,28 alınarak 

hesaplanmıştır. Başlangıç metal bolluğu ise Z = 0,02 alınmıştır.  Ayrıca karışım uzunluğu 

değerleri de 2 olarak kabul edilip evrim yolları 1 ile 2,5 M☉ arasında çizdirilmiştir. 

 

 

Şekil 4.14. Saf (kırmızı) ve aday (mavi)  Dor yıldızlarının teorik  Dor (kesikli çizgi) ve 

Sct kararsızlık kuşağında (düz çizgi) (Dupret ve ark., 2005) gösterimi. Noktalı çizgiler 

çeşitli kütleler için çizdirilmiş evrim yollarını göstermektedir. 

 

 Dor yıldızlarının kararsızlık kuşaklarındaki konumları literatürde tartışılmıştır. 
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Uytterhoeven ve ark. (2011a),  Dor yıldızlarını çoğunlukla kendi karasızlık kuşakları 

dışında bulmuştur. Aynı sonuç Grigahcene ve ark. (2010) ve Tkachenko ve ark. (2012, 

2013a) tarafından bulunurken, Tkachenko ve ark. (2013b) çalışmasında  Dor yıldızlarının 

hata payları içerisinde kendi karasızlık kuşakları içinde bulunduğunu belirtmiştir. Şekil 

4.14‟ten görüleceği üzere yıldızlarımızın büyük çoğunluğu  Dor kararsızlık kuşağının 

mavi kenarına kümelenmiştir ancak bazı yıldızlar  Sct karasızlık kuşağı içerisindedir. 

Sadece HD 104860 sistemi her iki karasızlık kuşağının dışında bulunmaktadır. Bu yıldızın 

atmosfer parametrelerine göre   Dor türü bir değişen olamayacağı belirtilmiştir. 

 

4.2. Scuti Yıldızları ÇalıĢması 

Tez kapsamında  Dor değişenlerinin incelenmesinin ardından  Sct değişenleri ile 

ilgili çalışmalara da yer verilmiştir.  Sct değişenleri göstermiş oldukları geniş zonklama 

genlik aralığı (0
m

,1 < Amp ve 0
m

,3 > Amp) ve zonklama modlarının çokluğu nedeniyle 

oldukça önemli sistemlerdir. Ayrıca bu yıldızların tayf türleri ve kütle aralıkları ele 

alındığında, konvektif dış katmanın radyatif iç katmana dönüştüğü bölgede yer aldığı 

görülmektedir. Zonklayan değişenler, yıldız iç katmanları ile ilgili bilgiler edinmemizde 

tek kaynak olduklarından, bu geçiş bölgesine yerleşmiş olan  Sct yıldızlarının varlığı bu 

bölgenin detaylı incelenmesi için oldukça önemlidir.  Sct değişenlerinin geniş bir ışınım 

türü ve sıcaklık aralığına sahip olduğu bilinmektedir. Bu ışınım türü ve sıcaklık 

aralığındaki yıldızların içyapıları zonklamalar yardımıyla incelenerek farklı evrim 

aşamasındaki yıldızların detaylı incelenmesi yapılabilir.  

Bilindiği üzere yıldızların %70‟i çift ve çoklu sistem üyesidir (Mason ve ark., 2009; 

Sana ve Evans, 2011; Alfonso-Garzon ve ark., 2014). Bu yüzden bir çift sistem üyesi olan 

 Sct yıldızlarının keşfi mümkündür. Zonklayan yıldızların aynı zamanda bir çift sistem 

üyesi olması bu yıldızları daha da önemli kılmaktadır çünkü bu sistemler hem tutulma hem 

de zonklama özelliğini aynı anda göstermektedirler. Yıldızların tutulma özelliğinden 

yararlanarak her bir bileşenin temel parametreleri elde edilebileceği gibi zonklama özelliği 

ile de yıldız içyapıları araştırılabilir.  

Tek ve çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının yukarıda belirtilen önemlerinden 

dolayı bu çalışmada da birkaç tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızı seçilerek tayfsal 

çalışması yapılmıştır. Aynı zamanda da çift  Sct yıldızlarının güncellenmiş bir kataloğu 

sunulmuştur. Bu katalog ile çift sitemlerin baş bileşenleri olan  Sct zonklayanlarının genel 

özellikleri irdelenmiş ve tek sistemlerle olan farklılıkları vurgulanmıştır. Ayrıca  Sct 
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yıldızlarında atmosfer, temel ve yörünge parametrelerinin zonklama üzerine etkileri 

araştırılmıştır.  

 

4.2.1. Gözlemler

 Sct yıldızların tayfsal analizleri için seçilen sekiz adet tek ve altı adet çift sistemin 

listesi Çizelge 4.6‟da verilmiştir. Yıldızların gözlemleri Ondrejov gözlemevinde (Çek 

Cumhuriyeti) bulunan 2 metrelik teleskop ile yapılmıştır. Tayflar PyLoN 2048 x 512 BX 

CCD cipleri bulunan 700-mm odaklı Coude slit tayf çekeri ile (Slechta ve Skoda, 2002)  

moröte dalga boyunu kapsayacak şekilde yaklaşık 427 ile 450 nm dalgaboyu aralığında 

alınmıştır.  

 

Çizelge 4.6. Tayfsal gözlemleri yapılan tek ve çift sitem üyesi  Sct yıldızlarının listesi. 

 

Bu dalgaboyu aralığının seçilme nedenlerinden ilki, bu bölgede çok sayıda metal 

çizgilerinin bulunmasıdır. Bunun yanı sıra, listemizdeki çift sitemlerden HZ Dra (ayrık 

sistem) haricindeki diğer yıldızlar yarı-ayrık sitemlerdir. Çift sitemlerin hepsinin de ışık 

eğrisi analizleri literatürde verilmiştir ve ikinci bileşenlerin akı katkıları bilinmektedir. B 

bandındaki ikinci bileşenlerin akı katkıları sırasıyla XX Cep için %3,7 (Koo ve ark., 2016), 

UW Cyg için %4,1 (Liakos ve ark., 2012), HL Dra için %4,4 (Liakos ver ark., 2012), HZ 

Yıldız Adı Gözlem 

Zamanları 

Tayf Sayısı S/N Oranları Türü 

V784 Cas 2015-06/09 2 120 Tek  Sct 

V663 Cas 2015-06/09 1 100 Tek  Sct 

V459 Cep 2015-06/09 1 140 Tek  Sct 

HD 213272 2015-06/09 2 110 Tek  Sct 

HD 214698 2015-06/09 2 110 Tek  Sct 

HD 219819 2015-06/09 1 90 Tek  Sct 

V350 Peg 2015-06/09 2 120 Tek  Sct 

DR Psc 2015-06/09 2 150 Tek  Sct 

XX Cep 2015-06/09 2 50 Çift  Sct 

UW Cyg 2015-07/09 2 35 Çift  Sct 

TZ Dra 2015-06/09 2 60 Çift  Sct 

HL Dra 2015-06/07 2 120 Çif  Sct 

HZ Dra 2015-06/07/09 3 80 Çift  Sct 

CL Lyn 2015-09/2001 1+Elodie 50 Çift  Sct 

http://cds.u-strasbg.fr/cgi-bin/Dic-Simbad?HD
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Dra için %0,5 (Liakos ve ark., 2012), TZ Dra için %7,6 (Liakos ve Niarchos, 2013) ve CL 

Lyn için de %4,2 (Liakos ve ark., 2012) olarak verilmiştir. İkinci bileşenlerden gelen bu 

akı katkılarının literatürde verilen mertebenin altında olması ve tayfsal analizler sonucunda 

sadece birinci zonklayan bileşene ait parametrelerin bulunabilmesi için bu dalgaboyu 

aralığında verilerin alınması uygun görülmüştür. Ayrıca çift sistemlerdeki ikinci 

bileşenden alınan akı katkılarını daha da azaltmak için, herbir sistemin tayfı yaklaşık 0,5 

evre civarında alınmıştır. Böylece ortalama olarak %5 civarında olan akı katkıları bu 

seviyenin de altına çekilmiş ve elde edilen tayflar %95‟ten daha büyük oranda zonklayan 

birinci bileşenden gelen akı katkısından oluşmuştur. Böylelikle baş bileşen olan  Sct 

yıldızlarına ait atmosfer parametreleri belirlenebilmiştir. Çift yıldızlar içerisinde sadece HL 

Dra için tayflar istenilen evrede alınmıştır. Bunun nedeni HL Dra‟nın literatürde tek çizgili 

bir çift sitem olarak tanımlanmasıdır (Rucinski, 2002).  

Tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının elde edilen tayflarının indirgenmesi 

Bölüm 4.1.1‟de belirtilen klasik tayfsal indirgeme adımları kullanılarak yapılmıştır. Sadece 

ELODIE (http://atlas.obs-hp.fr/elodie/) tayfından yararlandığımız CL Lyn‟nin bu tayfı veri 

tabanından indirgenmiş olarak alınmıştır. İndirgenmiş olan her bir tayf ise IRAF paket 

programının Continuum taskı ile 1‟e normalize edilmiştir.  

 

4.2.2. Taysal Sınıflama 

Tek ve çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının tayfsal sınıflaması Bölüm 4.1.2‟de 

anlatılan yöntem ve standart yıldızlar kullanılarak yapılmıştır. Yalnız bu çalışmada tayfsal 

dalgaboyu aralığı nedeniyle ancak H çizgisi ve 440 ile 450 nm dalgaboyu aralığındaki 

metal çizgileri ele alınarak tayfsal sınıflama yapılmıştır. Bu nedenle bu yıldızlar içerisinde 

Am yıldızı varsa Ca II K çizgisinin olmaması nedeniyle belirlenmesi güçleşmiştir. Tüm tek 

ve çift sistem üyesi olan  Sct yıldızları için belirlenmiş olan yeni tayf türleri Çizelge 

4.7‟de verilmiştir.  Çizelgeden görüldüğü üzere bazı yıldızların ışınım sınıfları ilk kez bu 

çalışmada belirlenmiştir. Aynı zamanda bazı yıldızların yeni belirlenen tayf türleri ile 

literatürde bulunan tayf türleri arasında büyük farklılık bulunmaktadır (V784 Cas, V663 

Cas, HD 219891, V350 Peg ve HZ Dra). Hangi tayf türünün daha uyumlu olduğu ise 

ileride belirlenecek Teff değerleri ile test edilecektir. 

 

4.2.3. Teff  ve log g Parametrelerinin Belirlenmesi 

Yıldızların Teff ve log g parametreleri başlıca H çizgisi kullanılarak belirlenmiştir. 

http://atlas.obs-hp.fr/elodie/
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Tayfsal analizlere başlamadan önce  Dor yıldızları çalışmasında olduğu gibi, Teff 

parametresi için başlangıç değerlerini belirlemek adına bu parametre çeşitli fotometrik 

sistemler kullanılarak belirlenmeye çalışılmıştır.  

Teff  parametresinin fotometrik yolla elde edilmesi için gerekli olan fotometrik veri 

GCPD (Mermilliod ve Hauck, 1997) ve 2MASS veritabanından (Cutri ve ark., 2003) 

toplanmıştır. Yıldızların fotometrik verileri toplandığında sadece 2MASS, Johnson ve 

uvbyStrömgren fotometrik sistem verilerinin var olduğu görülmüş ve sistemlerin Teff 

değerleri bu sistemler kullanılarak fotometrik yolla elde edilmiştir. Bu işlemlere 

başlanmadan önce yıldız renklerinin yıldızlararası kızıllaşmadan arındırılması 

gerekmektedir. Bu nedenle öncelikle E(B-V) değerleri, galaktik sönümleme haritası 

(Amores ve Lepine, 2005) yardımıyla yıldızların galaktik koordinatları ve Gaia arşivinden 

(https://gea.esac.esa.int/archive/) (Casertano ve ark., 2016) alınmış paralaksları 

kullanılarak hesaplanmıştır.  Elde edilen E(B-V) değerleri Çizelge 4.7‟de verilmiştir. E(B-

V) değerlerinin ortalama hataları, paralakslarından gelen hatalar göz önüne alınarak 0
m

,023 

olarak hesaplanmıştır.  

E(B-V) değerleri elde edildikten sonra Teff  parametresini belirlemek için kullanılacak 

olan fotometrik sistemlerin renkleri kızıllaşmadan arındırılmıştır. Teff parametresi değerleri 

belirlenirken, log g ve metal bolluk değerleri sırasıyla 4,0 ve 0,0 dex olarak alınmıştır. Teff 

parametresi, fotometrik sistemler yardımıyla belirlenirken, Bölüm 4.1.3.1‟de her bir  

fotometrik sistem için verilen yöntemler kullanılmıştır. Sonuç olarak her bir fotometrik 

sistemden elde edilen Teff değerleri Çizelge 4.7‟de verilmiştir. Teff değerlerinin hataları, 

sabit alınan parametrelerden gelen hatalar, fotometrik renklerden kaynaklanan hatalar ve 

E(B-V)‟den gelen hatalar hesaba katılarak hesaplanmıştır. Ortalama hata değerleri her bir 

fotometrik sistem için Çizelge 4.7‟de verilmiştir. Çizelge 4.7‟den de görüleceği üzere 

fotometrik sistemlerden elde edilen Teff değerleri arasındaki farklılık genel olarak 500 

K‟den daha düşükken, bu değerler arasındaki faklılıklar çift sistemler için daha büyüktür. 

En büyük farklılık ise CL Lyn ve UW Cyg sisteminin Johnson UBV ve 2MASS 

renklerinden elde edilen Teff değerleri arasındadır. 1000 K civarlarında ve bu değerden 

daha büyük olan faklılıkların temel nedeni ise 2MASS renklerinin soğuk yıldızların 

renklerine daha duyarlı olmasıdır. Analizlerde kullanılan 2MASS verilerinin alındıkları 

tarih, Julian zamanları kontrol edildiğinde aralarında büyük sıcaklık farklılığı olan bu 

sistemlerin verilerinin yıldızların 0,7 ile 0,9 yörünge evreleri civarlarında alındığı 

görülmüştür. Ayrıca UW Cyg sistemine bağlı olan üçüncü birleşenden de bu sıcaklık 

farklılığı kaynaklanabilir. Sistemde var olan üçüncü bileşenin varlığı yıldızın ışık eğrisi 

https://gea.esac.esa.int/archive/
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analizinden de bulunmuştur (Liakos ve ark., 2012). 

 

Çizelge 4.7. Tek, çift  Sct yıldızlarının tayf türü ve fotometrik Teff  parametreleri. 

Yıldız ismi V 

(kadir) 

E(B-V) 

(kadir) 

± 0,023 

Tayf Türü 

(SIMBAD) 

Tayf Türü 

(Bu çalıĢma) 

Teff  (K) 

UBV 

± 240 

Teff  (K) 

2MASS 

± 170 

Teff  (K) 

uvby 

± 95 

V784 Cas 6,64 0,006 F5 II F1 IV 7065 6975 7200 

V663 Cas 8,69 0.013 A0 A5/4 V 8020 7990  

V459 Cep 7,61 0,016 F2 F3 V 6600 6855 6770 

HD 213272 6,55 0,005 A2 V A3/A2 V 9000  9180 

HD214698 6,33 0,049 A2 V A2 IV 10695  9110 

HD 219891 6,51 0,005 F5/6 V A3 IV 8055 7760 7980 

V350 Peg 7,18 0,005 F2 A4/A3 IV 6680 7070 7070 

DR Psc 7,21 0,008 F0 F0 III 6790 6820 6740 

XX Cep 9,18 0,026 A6 V A6 V 7360 6800  

UW Cyg 10,86 0,101 A6 V A7/A6 IV 8240 6620  

TZ Dra 9,50 0,020 A7 V A7 V 7690 7160  

HL Dra 7,36 0,040 A5 A6 IV 8020 7600 7880 

HZ Dra 8,14 0,016 A0 A8/A7 V 7855 7390  

CL Lyn 9,77 0,181 A5 A8 IV 8470 7431  

 

Yıldızların başlangıç Teff parametreleri belirlendikten sonra yıldızların sonuç Teff ve 

log g parametreleri hidrojen çizgisi analizi ile belirlenirken, [m/H] değerleri ve vsini 

değerleri metal çizgileri yardımıyla belirlenmiştir. Öncelikle yıldızların vsini parametreleri, 

ortalama atmosfer parametreleri ele alınarak çizdirilen model atmosferlerinin metal 

çizgilerinin, gözlenen tayflarla kıyaslanması ile belirlenmiştir (Gray, 2005). 

Hidrojen çizgileri yıldız sıcaklıklarının belirlenmesi için oldukça kullanışlı 

çizgilerdir. Eğer yıldız sıcaklıkları 8000 K‟den daha yüksek ise bu çizgiler aynı zamanda 

log g parametresi belirlemek içinde oldukça kullanışlıdır (Smalley, 2005). Bu nedenle 

analizler sırasında yıldızların fotometrik yolla elde elden ortalama sıcaklıkları 8000 K‟den 

daha büyükse, bu yıldızlar için ayrıca log g parametresi de belirlenmiş olur. Diğer yıldızlar 

için bu parametreler ya 4,0 olarak sabit alınmış ya da çift sitemler durumunda, literatürde 

bulunan kütle ve yarıçap değerleri alınarak hesaplanmış ve bu log g değerleri hidrojen 

çizgisi analizi sırasında sabit alınmıştır. Hidrojen çizgisi analizinde  Dor yıldızlarının 

analizinde kullanılan aynı yöntemden yararlanılmıştır. Analiz edilen yıldızlardan ikisi için 

hidrojen çizgisi analizi sonucunda elde edilen kuramsal tayfla gözlemsel tayfın 

http://cds.u-strasbg.fr/cgi-bin/Dic-Simbad?HD
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kıyaslanması şekil 4.15‟te verilmiştir. 

 

 

Şekil 4.15. Tek (HD 214698) ve çift sistem (HL Dra) üyesi olan Sct yıldızlarının teorik 

(mavi ve kırmızı çizgiler) ve gözlemsel (siyah çizgiler) hidrojen çizgisi tayflarının 

kıyaslanması. 

 

Yıldızların metal bolluğu analizleri SME programı (Valenti ve Piskunov, 1996) 

yardımıyla gerçekleştirilmiştir. Bu program yıldızların atmosfer parametrelerini, [m/H] 

değerlerini ve element bolluklarını tayfsal sentezleme yöntemiyle elde etmektedir. [m/H] 

parametrelerinin belirlenmesi işlemi sırasında ATLAS9 tarafından üretilen atmosfer 

modellerinden (Kurucz, 1993) ve VALD çizgi listesinden (Piskunov ve ark., 1995) 

yararlanıldı. Yıldızların [m/H] analizleri, 440 ile 450 nm dalgaboyu aralığı kullanılarak 

yapılmıştır. Analizlere başlamadan önce, her bir yıldız için hidrojen çizgileri ve metal 

çizgilerinin sentetik tayflarla karşılaştırılması ile elde edilen Teff ve vsini değerleri bir kez 

daha SME programı yardımıyla elde edilmiş ve her bir parametrenin hata çerçevesi 

içerisinde birbiriyle uyumlu olduğu görülmüştür. Bu nedenle daha önce belirlenen bu 

parametreler, [m/H] parametresinin belirlenmesi aşamasında sabit alınmıştır. Yıldızların 

tayfsal analizler yoluyla belirlenen tüm parametreleri Çizelge 4.8‟de verilmiştir. [m/H] 

parametresi belirlenmesinde kullanılan dalgaboyu aralığı ile bu aralık için belirlenen [m/H] 

değerlerinde üretilen sentetik tayfların kıyaslanması Şekil 4.16‟da gösterilmiştir. 
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Şekil 4.16. HL Dra sisteminin [m/H] parametresi belirlenmesinde elde edilen sentetik 

tayfın (kırmızı çizgi)  gözlemsel tayf (siyah çizgi) ile kıyaslanması.  

 

Çizelge 4.8. Tek ve çift  Sct yıldızlarının tayfsal analiz sonuçları.  

Yıldız ismi Teff  (K) log g (dex) vsini (km/s) [m/H] (dex) 

V784 Cas 7100 ± 300 4,0 
a
 60 ± 4 - 0,417 ± 0,170 

V663 Cas 8400 ± 300 3,9 ± 0,2 9 ± 3 0,104 ± 0,250 

V459 Cep 7100 ± 200 3,6 100 ± 10 - 0,386 ± 0,220 

HD 213272 9400 ± 250 4,1 ± 0,1 160 ± 7 0,048 ± 0,150 

HD 214698 9400 ± 200 3,8 ± 0,2 35 ± 5 0,148 ± 0,150 

HD 219891 8000 ± 200 4,3 
a
 180 ± 10 - 0,374 ± 0,180 

V350 Peg 7100 ± 200 3,7 
a
 40 ± 5 0,443 ± 0,170 

DR Psc 6900 ± 300 3,3 
a
 155 ± 5 0,130 ± 0,170 

XX Cep 8200 ± 300 4,09 
b
 54 ± 5 0,594 ± 0,230 

UW Cyg 7800 ± 350 4,06 
b
 45 ± 10 * 

TZ Dra 7800 ± 200 4,26 
b
 86 ± 8 - 0,008 ± 0,220 

HL Dra 7800 ± 200 4,22 
b
 107 ± 10 - 0,121 ± 0,170 

HZ Dra 7800 ± 200 4,07 
b
 120 ± 10 - 0,086 ± 0,200 

CL Lyn 7600 ± 300 3,98 
b
 75 ± 3 - 0,160 ± 0,200 

a 
log g değerleri uvbyfotometrisinden belirlenmiştir. 

b 
log g değerleri sistemlerin literatürde bulunan kütle 

ve yarıçap değerleri (bkz., Ek 3) kullanılarak hesaplanmıştır. 

 

  

http://cds.u-strasbg.fr/cgi-bin/Dic-Simbad?HD
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4.2.4.Zonklama Parametreleri ile Elde Edilen Parametreler Arasındaki ĠliĢkiler 

Tek sistemlerin belirlenen Teff, log g, vsini ve [m/H] değerleri ile literatürde 

belirlenmiş zonklama genlik ve dönemleri arasındaki ilişkileri incelenmiştir. Bu 

incelemelerde sistemlerin V filtresindeki zonklama genlikleri ve o genliklere denk gelen 

zonklama frekansları Rodriguez ve ark. (2000)'ından alınmıştır. Belirtilen bu parametreler 

arasındaki ilişkiler incelendiğinde tek  Sct yıldızlarının Teff ve log g parametreleri ile 

zonklama dönemleri arasında ters bir ilişki olduğu belirlenmiştir. Şekil 4.17'da gösterilen 

bu ilişkilere göre yıldızların Teff değerleri arttıkça zonklama dönemlerinin azaldığı ve 

yıldızlar evrimleştikçe zonklama dönemlerinin arttığı görülmüştür.  

 

 

Şekil 4.17. Tek  Sct sistemleri için Pzonklama ile Teff ve log g parametresi arasındaki ilişki. 

 

Şekil 4.17‟de verilen log g ve zonklama periyodu arasındaki ilişki daha önce Claret 

ve ark. (1990) tarafından tek Sct yıldızları için bulunmuştur. Aynı zamanda bu ilişki çift 

sistem üyesi Sct yıldızları için literatürdeki çalışmalarda gösterilmiştir (örneğin, Liakos 

ve ark., 2012; Liakos ve Niarchos, 2017).  Analiz edilen çift sistemler içinde bu ilişkiler, 

bir sonraki bölümde tutulma gösteren çift sistem üyesi  Sct yıldızları katalog çalışması ile 

birlikte, yeniden gösterilecektir.  

Zonklayan sistemlerin zonklama dönemleri ile log g arasındaki ilişki matematiksel 

olarak da beklenmektedir. Bilindiği üzere yıldızların zonklama sabitleri aşağıdaki ifade ile 

verilmektedir: 
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





zonklamaPQ                                                                                             (4.1) 

 

Ortalama yoğunluk ve çekim ivmesi değerleri ise aşağıdaki denklemler ile ifade edilir. 

 

3/ RM                                                                                                                         (4.2) 

 

2/ RMg                                                                                                                          (4.3) 

 

Denklem 4.2 ve 4.3, denklem 4.1‟de yerine yazdığımızda ve  Sct yıldızları için temel 

modlardaki zonklama sabiti 33,0Q olarak ele aldığımızda (Breger, 1990), zonklama 

dönemi ile yüzey çekim ivmesi arasında aşağıdaki ilişki elde edilebilir. 

 

5,05,0 RgPzonklama

                                                                                                            (4.4) 

 

Teff parametresi ile zonklama periyodu arasındaki ilişki ise denklem 4.1 ile 4.2 

kullanılarak ve kütle – ışıtma arasındaki ilişkiden (   MMLL ) yararlanarak aşağıdaki 

denklem ile gösterilebilir.  

 

25,0 )/()( 

 
 effeffzonklama TTRRP                                                                                       (4.5) 

 

4.2.5.Yıldızların Karasızlık KuĢaklarındaki Konumları 

Tek ve çift sitem üyesi  Sct yıldızlarının log Teff – log g diyagramı üzerindeki 

konumları Şekil 4.18‟de gösterilmiştir. Şekilden de görüleceği üzere çift sistem üyesi olan 

tüm  Sct yıldızları,  Sct kararsızlık kuşağı içerisinde bulunurken, tek  Sct yıldızları 

içerisinde karasızlık kuşağı dışında olan iki sistem bulunduğu görülmüştür (HD 213272 ve 

HD 214698).  
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Şekil 4.18. Tek (siyah noktalar) ve çift sistem üyesi (kırmızı üçgenler)  Sct yıldızlarının log 

Teff – log g diyagramı üzerinde gösterimi.  

 

 Karasızlık kuşağının dışarısında bulunan sistemlerin, zonklama değişimlerinin ve 

element bolluklarının detaylı olarak incelenmesi ve değişimlerinin kesin olarak 

tanımlanması gerekmektedir. 

 

Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızları ÇalıĢması 

Tutulma gösteren çift sistemlerdeki  Sct yıldızları oldukça dikkat çekici 

sistemlerdir. Bunun nedeni, bu sistemlerin hem zonklama hem de tutulma özelliğini aynı 

anda gösteriyor olmalarıdır. Sistemlerin sahip oldukları bu özellikler sayesinde bileşenlerin 

temel parametreleri elde edilebileceği gibi, zonklayan bileşenin zonklama özelliklerinden 

faydalanarak da yıldız içyapısı hakkında bilgi edinilebilir. Ayrıca çift sistemlerdeki  Sct 

yıldızları tek sistemler gibi düşünülemez. Bu yıldızlar farklı evrim aşamalarına sahiptirler 

ve bu nedenle tek yıldızlardan farklı zonklamalar gösterebilirler (Soydugan ve ark., 2006b, 

Liakos ve Niarchos, 2017). Diğer taraftan zonklayan bileşenin zonklama periyodu ve 

genliği çift sistem etkilerinden dolayı farklılık gösterebilir. Tutulma gösteren  Sct 

bileşenli sitemlerin çoğu yarı-ayrık sistemlerdir ve bu sistemlerde dönme-dolanma 

kilitlenmesi ve kütle transferi oldukça etkindir. Tutulma gösteren çift sistemlerdeki  Sct 

yıldızlarının zonklamalarının, çift sistem özellikleri ile ne kadar etkilendiği ise bu 
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yıldızlarla ilgili en önemli sorulardan birisidir.  

Çift sistemin zonklamalar üzerindeki etkilerini göstermek için  Sct bileşenlerinin 

zonklama dönemi ve genliği ile çift sistemin yörünge ve  Sct yıldızının atmosfer 

parametreleri arasındaki ilişkiler incelenmiştir (bkz, Bölüm 2).  Sct bileşenlerinin temel 

parametreleri, atmosfer parametreleri ve zonklama özellikleri (zonklama dönemi ve 

genliği) arasında var olan ve olması muhtemel olan ilişkiler bu yıldızları daha detaylı 

anlamamıza ve ikinci bileşenin, dönme-dolanma kilitlenmesinin ve kütle aktarımının 

etkilerini inceleyebilmemize olanak sağlar. Bu nedenle çift sistemin zonklama üzerindeki 

etkisini anlamak için tutulma gösteren çift sistem üyesi  Sct yıldızları oldukça 

kullanışlıdır. Bu nedenle bu çalışmada tutulma gösteren çift sistem üyesi olan Sct 

yıldızlarının güncellenmiş listesi verildi. Bu güncellenmiş katalogta 67 yarı-ayrık ve 25 

yarık tutulma gösteren çift sistem bulunmaktadır.  

Katalogda 92 adet tutulma gösteren çift sitemin zonklayan baş ve yoldaş bileşenine 

ait veriler literatürden toplanmıştır. Katalog içerisinde derlenen sistemlere ait parametreler 

sırası ile şunlarıdır; baş ve ikinci bileşenin Teff, M, R, L, Mbol, a değerleri, zonklayan baş 

bileşene ait f, vsini, log g değerleri, zonklama dönemi ve genliği, çift siteme ait yörünge 

parametrelerinden i, q ve sitemin paralaks değerleridir. Bunların yanı sıra sistemlerin temel 

özelliklerinden olan tayf türü ve V değerleri de katalogda verilmiştir. Derlenen bu 

parametreler ile tutulma gösteren çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının temel özelikleri ve 

çift sistemin zonklama üzerine etkisi daha detaylı olarak irdelenebilecektir. Katalogun 

tamamı Ek-1‟de verilmiştir. Katalogda yer alan sistemlerden sadece iki tanesinin her 

ikisinin bileşeni de  Sct türü zonklamalar gösterirken (RS Cha ve KIC 09851944), diğer 

tüm sistemlerin sadece baş bileşenleri  Sct değişenleridir. Bu nedenle tüm incelemeler de 

sadece zonklayan baş bileşene ait veriler kullanılmış ve bu bileşenler üzerindeki çift 

sistemden kaynaklanan etkiler irdelenmiştir.  

 

4.3.1.Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki Sct Yıldızlarının Genel Özellikleri 

92 adet tutulma gösteren çift sitem üyesi  Sct yıldızlarının derlendiği bu güncel 

katalog sayesinde çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarının genel özellikleri incelenebilecektir. 

İlk olarak sistemlerin tayf türleri ele alındığında, çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının 

tayf türünün A0 ile F5 arasında bulunduğu ve ışınım sınıflarının ise III ile V arasında 

değiştiği görülmüştür. Listede tayf türü G0 olarak verilmiş (ESA, 1997), GK Dra sistemi 

de bulunmaktaydı. Bu sistem için verilen tayf türü aralığı  Sct türü zonklamalar için 
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uygun olmadığından ve kararsızlık kuşağının kırmızı sınırının oldukça dışarısında 

bulunduğundan daha doğru tayf türü belirlenmesi yapılmaya çalışılmıştır. Bunun için 

yıldızın literatürde verilen Teff değerinden (Zwitter ve ark., 2003) ve ön tayf türü yıldızlar 

için Teff – tayf türü kalibrasyonundan (Gray ve Corbally, 2009) yararlanılarak sistemin yeni 

tayf türü F1 olarak belirlenmiş ve katalogda bu yeni tayf türü verilmiştir.  

Tutulma gösteren çift sistemlerin  Sct türü zonklayan baş bileşenlerinin zonklama 

genlik ve dönem dağılımları da incelenmiştir. Tüm dağılımlarda katalogda yer alan tek 

yüksek genlikli zonklayan (HADS)  Sct yıldızı olan V1264 Cen kullanılmamıştır. 

Zonklayan baş bileşenlere ait zonklama dönem ve genlik değerleri sırasıyla Şekil 4.19‟da 

da verildiği üzere ~0.016 ile 0.195 gün ve ~3 ile 80 mili kadir arasında değişmektedir.  

 

 

Şekil 4.19. Tutulma gösteren çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının zonklama dönem ve 

genlik dağılımları.  

 

Ortalama zonklama dönemleri ayrık ve yarı-ayrık sistemler için incelenmiştir. 

İncelemeler sonucunda, ortalama zonklama dönemleri ayrık ve yarı-ayrık sistemler için 

sırasıyla 0,073 ve 0,049 gün olarak bulunmuştur. Katalogdaki ayrık sistemlerin sayısı, yarı-

ayrıklara göre az olsa da her iki sistemin zonklama dönemleri arasında farklılık belirgindir. 

Ayrık sistemler, yarı-ayrıklara göre daha uzun dönemle zonklamaktadır. Yarı-ayrık 
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sistemlerdeki düşük zonklama dönemleri, bu sistemlerdeki dönme-dolanma kilitlenmesi, 

kütle aktarımı ve ikinci bileşenin tedirginlik etkilerinin baskın olmasıyla açıklanabilir. Her 

iki çift sistem türündeki  Sct yıldızlarının zonklama genlikleri arasında bir farklılığa 

rastlanmamıştır.   

Zonklayan baş bileşen olan  Sct yıldızlarının Teff, log g ve vsini dağılımları 

incelenmiştir ve Şekil 4.20‟de gösterilmiştir. Şekilde hem fotometrik hem de tayfsal yolla 

belirlenmiş parametrelerin dağılımları ayrı ayrı gösterilmiştir. Şekilden de görüleceği 

üzere, zonklayan bileşenin Teff ve log g değerleri sırasıyla 6750 – 9660 K ve 3,40 – 4,38 

dex arasında değişmektedir. Ayrık ve yarı-ayrık sistemler için log g değeri incelendiğinde, 

bu değerin ayrık sistemler için 3,50 – 4,20 dex ve yarı-ayrık sistemler içinse 3,80 – 4,38 

dex aralığında olduğu görülmüştür. Sadece yarı-ayrık sistemlerden QY Aql için log g 

değeri 3,40 dex olarak verilmiştir (Liakos ve Niarchos, 2013). Bu değer yarı-ayrık 

sistemlerin baş bileşenleri için oldukça küçük bir değerdir, çünkü yarı-ayrık sistemlerin baş 

bileşenlerin çoğu anakol yıldızıdır.  

 

 

Şekil 4.20. Tutulma gösteren çift sitemlerdeki  Sct yıldızlarının Teff, log g ve vsini 

değerleri dağılımları. Gri dağılımlar tüm verinin, yan çizgiler tayfsal yolla belirlenmiş Teff 

ve log g değerlerinin dağılımını vermektedir.  

 

Tutulma gösteren çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarına ait vsini değerleri ise 12 ile 130 

km/s arasındadır. Zonklayan bileşenlere ait M ve R değerleri incelendiğinde bu değerlerin 

sırasıyla 1,46 – 3,30 M☉, 1,57 – 4,24 R☉ aralığında değiştiği görülmüştür. Ayrık ve yarı-

ayrık sistemlerin M ve R değerleri arasında ise herhangi bir farklılık görülmemiştir. Her iki 
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parametrede iki çift sistem türü için yaklaşık aynı değer aralığındadır. 

 

4.3.2.Çift Sistem Üyesi  Sct Yıldızlarının Parametreleri ve Zonklama 

Nicelikleri Arasındaki ĠliĢkiler 

Tutulma gösteren çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarının kataloğunda derlenen 

parametreler ile zonklama nicelikleri (zonklama genlik ve dönemi) arasındaki bilinen ve 

olası ilişkiler çalışma kapsamında güncellenen yıldız verileri ile birlikte incelenmiştir. 

İncelemelere öncelikle bilinen bir korelasyon olan yıldız zonklama ve yörünge dönemi 

arasındaki ilişkilere bakılarak başlanmıştır. Şekil 4.21‟den de görüleceği üzere hem ayrık 

hem de yarı-ayrık sistemler için zonklama dönemi ile yörünge dönemi arasında anlamlı bir 

ilişki vardır ve tüm sistemler 1- seviyesi içerisinde verilen ilişkilere uymaktadır.  

 

 

Şekil 4.21. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemi ile 

yörünge dönemi arasındaki ilişki. Şekildeki R sabitindeki ilk sayı korelasyonların yönü ve 

kuvvetini, ikinci sayı korelasyondan sapma miktarını gösterir. Sürekli siyah çizgiler fitleri, 

kırmızı çizgiler ise 1-seviyelerini gösterir. 

 

Bu korelasyonlara göre yıldızların zonklama dönemlerinin yörünge dönemindeki 

artışla birlikte arttığı görülmektedir. Zonklama dönemi ile yörünge dönemi arasındaki bu 

uyum şekilden de görüleceği üzere yarı-ayrık sistemler için daha kuvvetlidir. Bunun 
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nedeni yarı-ayrık sistemlerin birbirine daha yakın olması nedeniyle çiftten kaynaklanan 

etkilerin bu sistemlerde daha baskın olmasıdır.  

Şekil 4.21‟de gösterilen doğrusal fitlerin denklemleri aşağıdaki gibi bulunmuştur. 

 

)3(49,1log)6(43,0log  yörüngezonklama PP   tüm sistemler için                                          (4.6)

    

)3(54,1log)8(56,0log  yörüngezonklama PP   yarı-ayrık sistemler için                                  (4.7) 

 

)8(38,1log)13(38,0log  yörüngezonklama PP   ayrık sistemler için                                        (4.8)

    

Yörünge döneminin zonklama genliği üzerine etkisi de incelenmiştir. Bu inceleme 

sonucunda Şekil 4.22‟den görüleceği üzere zonklama genliklerinin azalan yörünge 

dönemleri ile birlikte azalma gösterdiği belirlenmiştir. Bu etki hem ayrık hem yarı-ayrık 

sistemlerde etkindir fakat bu korelasyon şekilde verilen R sabitinden de görüleceği üzere 

yeterince güvenilir değildir ve daha fazla veri ile tekrar irdelenmelidir.  

 

 

Şekil 4.22. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama genliği ile 

çift sistemin yörünge dönemi arasındaki ilişki. Şekilde kullanılan sembollerin ve R‟nin 

anlamı Şekil 4.21 ile aynıdır. 

 

Zonklama niceliklerini etkileyecek diğer faktörler ise zonklayan bileşene ait Teff ve 

log g değerleridir. Bu parametrelerle yıldızların zonklama genlikleri arasındaki ilişkiler 

incelendiğinde herhangi bir ilişki bulunmamıştır fakat zonklama dönemi ile Teff ve log g 

değerleri arasında Şekil 4.23‟te verilen ilişkiler elde edilmiştir. Şekilden de görüldüğü 

üzere bu korelasyonlar her iki çift sistem türü içinde bulunmuştur. Bu korelasyonlara göre 
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yıldızların sayıca Teff ve log g değerleri arttıkça zonklama dönemlerinin arttığı 

görülmüştür. 

 

 

Şekil 4.23. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemi ile 

Teff ve log g değerleri arasındaki ilişkiler. Üst paneldeki yeşil çizgi sadece ayrık sistemler 

için, siyah çizgi ise yarı-ayrık sistemler için korelasyonu vermektedir. Şekilde kullanılan 

diğer sembollerin ve R‟nin anlamı Şekil 4.21 ile aynıdır. 

 

Teff parametresi ile zonklama dönemi arasındaki ilişki ayrık sistemler için daha 

belirgindir. Yarı-ayrık sistemler durumunda ise R sabitinin değerinden de görüldüğü gibi 

pek güvenilir değildir. Bu nedenle sadece ayrık sistemler için Teff  parametresi ile zonklama 

dönemi arasındaki ilişki aşağıdaki denklemle ifade edilmiştir.  

 

)7,3(4,28log)97(64,7log  effzonklama TP                                                                       (4.9) 

 

log g parametresi ile zonklama dönemi arasındaki ilişki ise Şekil 4.23‟ün alt 

kısmında verilmiştir. Şekilden de görüleceği gibi hem ayrık hem yarı-ayrık sistemler bu 
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korelasyona uymaktadırlar. Bu ilişkilere göre evrimleşmiş yıldızlar daha uzun zonklama 

dönemleri ile değişimler gösteririler. log g parametresi ile zonklama dönemi arasında fit 

edilen doğrusal ilişkiye ait denklem ise aşağıdaki gibidir; 

 

)56(13,1log)14(62,0log  gPzonklama                                                                           (4.10) 

 

Bu denklem hem ayrık hem de yarı-ayrık sistem üyesi  Sct yıldızları için geçerlidir.  

log g parametresi ile zonklama dönemi arasında bulunan bu ilişki bize zonklama 

dönemi ile M ve R arasında da olası bir ilişkinin olabileceğini göstermiştir. Yüzey çekim 

ivmesinin, denklem (4.3)‟te verilen eşitliğine göre zonklama dönemi ile R arasında pozitif 

bir ilişki olması beklenirken zonklama dönemi ile M arasında ise negatif bir ilişki olması 

beklenmektedir. Bu parametrelerle zonklama dönemi arasındaki ilişki incelendiğinde 

beklenilen uyum elde edilmiştir. Veriler arasındaki uyum Şekil 4.24‟te gösterilmektedir.  

 

 

Şekil 4.24. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemi ile 

kütle ve yarıçap arasındaki ilişkiler. Şekilde kullanılan sembollerin ve R‟nin anlamı Şekil 

4.21 ile aynıdır. 
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Şekil 4.24‟ten de görüleceği üzere M ile zonklama dönemi arasındaki ilişki oldukça 

zayıftır. Bu nedenle güvenilir olmayacağı için bu korelasyon için herhangi bir denklem 

verilmemiştir. R parametresi ile zonklama dönemi arasındaki ilişki ise tüm sistemler için R 

sabitine bakıldığında daha güvenilirdir. Bu nedenle R parametresi ile zonklama dönemi 

arasındaki ilişkiyi gösteren denklem aşağıdaki gibi üretilmiştir.  

 

)11(91,1)5(22,0log  RPzonklama                                                                                     (4.11) 

 

 

Şekil 4.25. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemi ile 

q ve vsini parametresi arasındaki ilişki. Yeşil çizgiler sadece ayrık sistemler için, siyah 

çizgiler yarı-ayrık sistemler için korelasyonu vermektedir. Şekilde kullanılan diğer 

sembollerin ve R‟nin anlamı Şekil 4.21 ile aynıdır. 

 

Denklem (2.1)‟de belirtildiği üzere çift sistemlerde bulunan zonklayan yıldızların 

zonklama dönemlerini, q değeri doğrudan etkilemektedir. Bu nedenle zonklama dönemi ile 

q parametresi arasındaki ilişki de incelenmiştir. Bu inceleme sonucunda q parametresinin 

artan değerlerinin ayrık sistemlerde zonklama dönemini arttırdığı görülürken, bu ilişki 

yarı-ayrık sistemler için bulunamamıştır. Yapılan bu inceleme Şekil 4.25 üst panelinde 

gösterilmiştir. Zonklamayı etkilediği kuramsal olarak bilinen vsini (bkz, Bölüm 2) ile 
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zonklama dönemi arasındaki ilişkide incelenmiştir. Bu ilişkide de artan vsini değerlerinin 

ayrık sistem üyesi  Sct yıldızlarının zonklamasını arttırdığı görülürken, yarı-ayrık 

sistemler için bulunamamıştır. Zonklama dönemi ile vsini değeri arasındaki bu ilişki Şekil 

4.25 alt panelde gösterilmiştir.  

 

 

Şekil 4.26. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemi ve 

yörünge dönemi ile Roche lobu doldurma oranı (f) arasındaki ilişki. Şekilde kullanılan 

sembollerin ve R‟nin anlamı Şekil 4.21 ile aynıdır. 

 

Çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemlerine teorik olarak etki 

edeceği öngörülen diğer bir nicelik ise f‟dir (bkz, Denklem (2.1)). Bu nedenle zonklayan 

bileşenlere ait bu parametrelerde katalog kapsamında toplanmış ve zonklama dönemi ile 

arasındaki ilişkiler irdelenmiştir. Bu incelemeler sonucu elde edilen doğrusal fitler Şekil 

4.26‟da gösterilmiştir. Şekilden de görüleceği üzere f değerleri ile zonklama dönemleri 

arasında negatif bir ilişki vardır. Denklem (2.1)‟de verildiği üzere f değerinin zonklamayı 

arttırması beklenmektedir. Bu nedenle f parametresi ile zonklamayı önemli ölçüde 

etkileyen yörünge dönemi parametresinin etkisine bakılmıştır. Şekil 4.26 alt panelinden de 

görüleceği üzere f parametresi önemli ölçüde yörünge döneminden etkilenmektedir. 

Yörünge döneminin f parametresi üzerine olan bu etkisinin fazlalığı nedeniyle, normalde f 

ile zonklama dönemi arasında pozitif bir ilişki beklenirken, tam tersi bulunmuştur. 
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Zonklama ve yörünge dönemi ile f parametresi arasındaki doğrusal ilişkiyi veren ifadeler 

ise aşağıdaki gibi bulunmuştur.  

 

)9(22,1)15(39,0log  fPzonklama                                                                                  (4.12) 

 

)7(97,0)12(26,1log  fPyörünge                                                                                  (4.13) 

 

Son olarak da daha önce Soydugan ve ark. (2006b) tarafından ilk defa ortaya konan 

bir korelasyon olan yoldaş bileşenin baş bileşene uyguladığı çekim kuvveti, F ve zonklama 

dönemi arasındaki ilişki irdelenmiştir. Bu incelemeler sonucu önceki çalışmalarda da elde 

edildiği gibi F değeri arttıkça zonklayan bileşenin zonklama döneminin azaldığı 

görülmüştür. Ayrıca bu çalışmada, ilk kez F kuvveti ile zonklama genliği arasındaki 

negatif ilişki belirlenmiştir. Tüm bulunan ilişkiler Şekil 4.27‟de gösterilmiştir.  

 

 

Şekil 4.27. Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemi ile 

yoldaş bileşen tarafından uygulanan kuvvet (F) ve yörünge ayrıklığı (a) arasındaki ilişki. 

Şekilde kullanılan sembollerin ve R‟nin anlamı Şekil 4.21 ile aynıdır. 

 

Şekil 4.27‟de verilen F ile zonklama dönemi ve genliği arasında bulunan ilişkinin 



 

77 

denklemleri ise aşağıdaki gibi elde edilmiştir.  

 

)17(75,0)6(25,0log  FPzonklama                                                                                 (4.14) 

 

)41(76,1)15(29,0log  FAmp                                                                                    (4.15) 

 

Denklem 4.15‟de verilen “Amp” kısaltması sistemlerin V bandındaki zonklama 

genliklerini ifade etmektedir. Zonklama genlik ve dönemiyle a parametresi arasındaki ilişki 

de Şekil 4.27‟de verilmiştir. Bu ilişki 2 aF ifadesi gereği beklendik bir ilişkidir. 

 

4.3.3.Elde Edilen Korelasyonların Yorumlanması 

Zonklama dönemi ile yörünge dönemi arasında hem ayrık hem de yarı-ayrık 

sistemler için pozitif bir korelasyon bulunmuştur. Bu korelasyona göre yıldızların 

zonklama dönemleri büyüyen yörünge dönem değerleri ile birlikte artmaktadır. Yörünge 

dönemindeki artış, sistemi oluşturan bileşenler arasındaki uzaklığın artması anlamına 

gelmektedir (
2/3aPyörünge ). Bileşenler arasındaki uzaklık arttıkça da yoldaş bileşenin 

zonklayan yıldız üzerindeki çekim etkisi azalacak ve yıldız daha rahat zonklayacaktır.  

Zonklama ve yörünge dönemi arasındaki ilişki son olarak Liakos ve Niarchos (2017) 

tarafından çift sistemlerdeki Sct yıldızları için incelenmiştir. Bu incelemede sadece 

tutulma gösteren çift sistemler değil ayrıca görsel çiftler ve elipsoidal değişenlerde ele 

alınmış ve bu sistemler ayrık sistemler varsayımı altında incelenmiştir. Bu incelemelerde 

Liakos ve Niarchos (2017) çift sistem özelliklerinin (yoldaş bileşen, kütle aktarımı ve 

dönme dolanma kilitlenmesi), baş bileşenin zonklaması üzerine etkisinin 13 günlük 

yörünge döneminden daha büyük yörünge dönemli yıldızlarda etkin olmadığını söylemiştir 

fakat bu çalışmada 13 günden büyük yörünge dönemi olan sistemler bulunmaktadır (GK 

Dra, KIC 3858884 ve KIC 8569819). Bu sistemlerin zonklama - yörünge dönemi 

korelasyonuna 1- standart sapması içerisinde uyuşumlu olduğu görülmektedir. Elde 

edilen bu sonuca göre, çift sistemin etkisinin artık çok az olduğu belirtilen 13 günlük 

yörünge varsayımının hatalı bir varsayım olduğu belirlenmiştir. Bu çalışmada çift sistemin 

zonklama üzerine etkisinin 26 günlük yörünge dönemlerinde bile etkin olduğu 

görülmüştür. Sadece çift sistemler içerisinde 94 günlük yörünge dönemine sahip bir sistem 

bulunmuş ve bu sistemin yörünge döneminin korelasyondan saptığı görülmüştür. Bu 

nedenle bu sistem çizimler içerisinde gösterilmemiştir.  
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Liakos ve Niarchos (2017) zonklama dönemi ile yörünge dönemi arasındaki ilişkiyi 

incelerken belirledikleri 13 günlük yörünge dönem limiti nedeniyle, incelemelerinde 13 

gün yörünge döneminden daha yüksek yörünge dönemli sistemleri kullanmamıştır. Buna 

rağmen Şekil 4.28‟den de görüleceği üzere bu çalışmada elde edilen ilişki Liakos ve 

Niarchos (2017) tarafından verilen ilişki ile uyumludur, fakat her iki zonklama - yörünge 

dönemi korelasyonu, Zhang ve ark., (2013) tarafından önerilen kuramsal ilişki farklıdır. 

 

 

Şekil 4.28. Literatürde son yıllarda incelenmiş yörünge periyodu ile zonklama periyodu 

arasındaki ilişkilerin bu çalışmada bulunan ilişki ile kıyaslanması. Şekilde noktalar yarı-

ayrık, eşkenar üçgenler ise ayrık sistemleri temsil etmektedir. 

 

Zonklama ve yörünge dönemi arasında bu çalışmada ve Liakos ve Niarchos (2017) 

„ın çalışmasında bulunan ilişkinin kuramsal olandan farklı olmasının nedeni, bir önceki 

bölümde belirtildiği gibi kuramsal olarak zonklama dönemi ile f ve q parametresinin doğru 

orantılı olması gerekirken tez çalışmasındaki analizlerden de tam tersi ilişki 

bulunmasından kaynaklanabilir.  

Bu çalışma sırasında yörünge dönemi ile zonklama genliği arasında da bir ilişki de 

elde edilmiştir. Elde edilen ilişkiye göre zonklama genliğinin değerlerinin artan yörünge 

dönemi ile büyüdüğü görülmüştür. Genliğe etki edecek olan yoldaş bileşenin etkisi artan 

yörünge dönemi ile azalacaktır. Yörünge dönemi arttıkça yoldaş bileşenin zonklayan 

bileşen üzerine olan etkisi de azalmakta ve yıldız daha rahat zonklamaktadır. Yörünge 

dönemi ile zonklama genliği arasındaki ilişki ilk kez bu çalışmada gösterilmiştir.  

Tutulma gösteren çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının Teff ve log g parametreleri 

ile zonklama dönemleri arasında da anlamlı ilişkiler bulunmuştur. Zonklama dönemi, artan 

Teff değerleri ile azalmaktadır. Bu ilişki daha önce Kepler yıldızlarının incelenmesi 
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sırasında da bulunmuştur (Balona ve Dziembowski, 2011). Teff parametresi ile zonklama 

dönemi arasında bir ilişki bulunması beklenir. Denklem (4.1) ve (4.2) kütle ışıtma bağıntısı 

ile birleştirilerek zonklama dönemi ışıtma ile bağlantılı olarak bulunur. Işıtma 

denkleminden de yararlanılarak ( 42TRL ) zonklama dönemi ile Teff  parametresi arasında 

aşağıdaki ilişki elde edilir.  

 

25,0 )/()/( 

 effeffZonklama TTRRP                                                        (4.16)

   

Teff değerindeki değişimler aynı zamanda da R değerlerindeki değişimlerden 

kaynaklanır ve bu değişimlerde zonklama mekanizmasından sorumlu olan He iyonizasyon 

bölgesinin konumunun değişmesine neden olur (Cox, 1980).  

Zonklama dönemi ile log g parametresi arasında var olan negatif ilişki daha çok veri 

kullanılarak bir kez daha test edilmiştir. Buna göre evrimleşmiş yıldızlar daha yüksek 

zonklama dönemiyle zonklamaktadır. Bu ilişki, basit astrofiziksel yaklaşımlar ile 

açıklanabilir. Zonklama sabiti, ortalama yoğunluk ve yüzey çekim ivmesi ifadelerinden 

Denklem (4.4)‟te ki ifadeye ulaşılabilir. Bu ifadeye göre de zonklama döneminin, log g‟nin 

artan değerleri ile büyüdüğü görülmektedir. Zonklama dönemi ile log g parametresi 

arasındaki ilişki en son çalışmalardan biri olan Liakos ve Niarchos (2017) tarafından da 

incelenmiştir. Ayrıca bu ilişki tek  Sct sistemleri için Claret ve ark. (1990) tarafından da 

bulunmuştur. Şekil 4.29‟da zonklama dönemi ile log g parametresi arasında bulunan bu 

ilişkilerin tez çalışmasında bulunan ilişkilerle kıyaslanması verilmiştir.  

 

 

Şekil 4.29. Zonklama dönemi ile log g parametresi arasında bulunan doğrusal ilişkilerin 

literatürdekiler ile kıyaslanması.  
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Şekil 4.29‟dan da görüleceği üzere bu çalışmada elde edilen doğrusal ilişki tek  Sct 

yıldızları için bulunan ilişkiyle uyumluyken, Liakos ve Niarchos (2017) tarafından bulunan 

ilişki bizim bulduğumuzdan ve tek sistemler için bulunan ilişkiden oldukça farklıdır. Bu 

farklılığın nedeni Liakos ve Niarchos (2017)‟nın çalışmalarında kullandıkları yıldızlar ve 

onların parametrelerinin doğruluğu ile ilişkili olabilir. Bu çalışmada sadece tutulma 

gösteren çift sistemlerdeki  Sct yıldızları ele alınmıştır. Bu nedenle yıldızların kütle ve 

yarıçap parametreleri bu çalışmadaki sistemler için oldukça duyarlı belirlenmiştir ve  bu 

çalışmamızdaki log g değerlerinin de daha duyarlı olduğu söylenebilir. Liakos ve Niarchos 

(2017) çalışmasında tüm çift sistemlerdeki (görsel, elipsoidal değişenler, tek çizgili çiftler 

dahil)  Sct yıldızları ele alınmış ve uzun dönemli tüm sistemleri ayrık sistemler olarak 

tanımlayıp inceleme yapılmıştır. Bu nedenle yıldızlara ilişkin parametreler de hatalar daha 

büyük olacaktır. Bu iki çalışmadaki zonklama dönemi ile log g değerleri arasındaki 

ilişkilerin farklılığının buradan kaynaklanabileceği düşünülmektedir.  

Zonklama dönemine etki ettiği belirlenen diğer parametreler ise R ve M 

parametreleridir. R‟nin artan değerleri zonklama dönemini arttırırken, M‟nin artan 

değerleri zonklama dönemini azatlığı bulunmuştur. Her iki bileşeninde log g – zonklama 

dönemi ilişkisinden bilindiği üzere zonklama dönemine aynı anda etkisi vardır. Bu nedenle 

her parametrenin zonklama üzerine etkisini birlikte gösteren aşağıdaki ifade verilmiştir. 

 

52,1)/(07,0)/(11,0log   MMRRPzonklama                                            (4.17) 

 

Yukarıdaki denkleme benzer bir denklem ise Fernie (1965) tarafından Sefeid 

değişenleri için verilmiştir. Denklemeden görüleceği üzere R değerlerindeki değişimlerin 

zonklama üzerine etkisi M değerlerindeki değişimlere göre daha fazladır. Bu sonuç Şekil 

4.24‟te M ve zonklama dönemi arasında bulunan zayıf ilişkinin nedeni olarak verilebilir.  

Zonklama dönemi ile q arasındaki ilişki de incelenmiş ve q değerinin yarı-ayrık 

sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının zonklamaları üzerine herhangi bir etkisinin 

olmadığı görülmüştür. Ancak bu q‟nun artan değerlerinin ayrık sistemlerdeki  Sct 

bileşenlerinin zonklama dönemlerinde artışa neden olduğu görülmüştür. Denklem (2.1)‟e 

göre q değerlerinin zonklama dönemi ile doğru orantılı olması gerekmektedir fakat 

görüldüğü üzere bu eşitlik yarı-ayrık sistemler için uygun değildir çünkü yarı-ayrık 

sistemlerdeki kütle aktarımı ve dönme-dolanma kilitlenmesi gibi diğer etkilerin 

zonklamayı etkilendiği göz önüne alınmalıdır.  
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Zonklama dönemine etki ettiği bulunan diğer bir parametre ise vsini‟dir. Bu 

parametrenin artan değerlerinin ayrık sistemlerde zonklayan bileşenin zonklama dönemini 

azalttığı görülmüştür fakat vsini değeri ile zonklama dönemi arasıdaki bu ilişki yarı-ayrık 

sistemler için bulunamamıştır. Yarı-ayrık sistemler yakın çift sistemler oldukları için, bu 

sistemlerde dönme dolanma kilitlenmesi etkindir. Bu yüzden zonklama dönemi ile yörünge 

dönemi arasındaki ilişkiyi düşündüğümüzde yarı-ayrık sistemlerde de vsini değerleri ile 

zonklama dönemi arasında bir ilişki beklenmektedir. Ancak yarı-ayrık sistemlerde kütle 

aktarımının da etkin olduğu unutulmamalıdır. Kütle aktarımı q ve R değerlerinde değişime 

neden olmaktadır. Değişen q ve R değerleri ise açısal hızı () etkilemekte ve değişen açısal 

hızda vsini değerlerinde değişime neden olmaktadır. Bu etkiler nedeniylede vsini ile 

zonklama dönemi arasında ayrık sistemler için bulunan ilişki yarı-ayrık sistemler için 

bulunamamıştır.  

Denklem (2.1)‟de gösterildiği üzere zonklama dönemi ile f arasında doğru orantılı bir 

ilişki olması beklenmektedir. Ancak bu inceleme yapıldığında uygulamada, kuramda 

önerilenin tam tersi ilişki bulunmuştur. Yörünge dönemi ile f arasındaki ilişki 

incelendiğinde f değerinin artan yörünge dönemiyle anlamlı bir şekilde azaldığı 

görülmüştür. Bu da bize f değeri ile zonklama dönemi arasındaki ilişki incelenirken aslında 

hala yörünge döneminin etkisinin baskın olduğu ve bu nedenle kuramsal olarak beklenenin 

tam tersi bir ilişkinin elde edildiği söylenebilir. Turner (2011) yüksek lisans tezinde 

zonklama dönemi ile f arasındaki ilişkiyi incelemiş ve tez çalışmasında bulduğumuzun 

tersi bir sonuç bulmuştur. Ancak Turner (2011)‟in çalışmasında kullanılan f değerlerinin 

duyarlı olmadığı görülmüştür. 

Zonklayan baş bileşenin zonklama özelliklerine etkisi olduğu belirlenen diğer bir 

parametre ise yoldaş bileşenden baş bileşene uygulan çekim kuvvetidir. Bu kuvvet 

zonklama dönem ve genliklerinde azalmalara neden olmaktadır. Zonklama dönemi ile bu 

kuvvet arasındaki ilişki daha önce Soydugan ve ark. (2006b) tarafından belirtilirken, 

zonklama genliği ile yoldaş bileşen tarafından uygulanan çekim kuvveti arasındaki ilişki 

ilk kez bu çalışmada verilmiştir.  

 

4.3.4.Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızlarının Konumu 

Tutulma gösteren çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarının konumları log Teff – log g 

diyagramı üzerinde gösterilmiştir. Şekil 4.30‟dan da görüleceği üzere  Sct bileşenlerinin 

büyük çoğunluğu  Sct kararsızlık kuşakları içerisinde bulunmaktadır. Kararsızlık kuşağı 
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dışında konumlanmış olan yıldızlar sırasıyla, RR Lep, V2365 Oph, VV UMa ve V346 

Cyg‟dir. Bu yıldızların literatürden alınan Teff ve log g değerleri incelendiğinde bu 

değerlerin ışık eğrisi analizlerinden, tayfsal sınıflamalar kullanılarak varsayım yoluyla elde 

edildikleri görülmüştür. Bu nedenle bu parametrelerin çok güvenilir olmadığı 

düşünülmektedir. Şekil 4.30‟da her bir sistem için kullanılan parametre değerlerinin 

hataları verilmiştir. Çoğu sistem için her iki eksende de kullanılan parametreler için hata 

değerleri verilmemiştir bu nedenle bazı sistemlerin Teff ve log g parametrelerindeki hata 

değerleri ortalama hata değerleri hesaplanarak verilmiştir.  

 

  

Şekil 4.30. Tutulma gösteren çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarının log Teff – log g 

diyagramındaki konumları. Noktalar yarı-ayrık, eşkenar üçgenler, ayrık sistemleri, sürekli 

çizgiler  Sct kararsızlık kuşağının sınırlarını (Dupret ve ark., 2005) ve kesikli çizgiler 

evrim yollarını temsil etmektedir.   

 

4.3.5.Tek ve Çift Sistem Üyesi  Sct Yıldızlarının Kıyaslanması 

Bu çalışmada hazırlanan tutulma gösteren çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının 

yenilenmiş kataloğu sayesinde bu yıldızların genel özellikleri tek  Sct yıldızlarının 

özellikleri ile kıyaslanabilir. Tez çalışmasında bu karşılaştırmaya yer verildi ve tek Sct 

yıldızları ile ilgili tüm veriler Rodriguez ve ark. (2000) tarafından hazırlanan  Sct 

yıldızları kataloğundan alındı.   
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İlk olarak hem tek hem çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının tayf türü kıyaslaması 

yapıldı. Çift  Sct yıldızları için elde edilen tayf türü aralığı A0 ile F5 arasında bulunurken, 

bu aralığın tek  Sct yıldızları içinde aynı olduğu görüldü (A0-F6, Rodriguez ve ark., 

2000).  

Tek ve çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama genlik ve dönemleri de 

kıyaslanmıştır. Çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklama dönemlerinin ~0,016 ile 

0,147 gün aralığında değiştiği elde edilirken, bu değerin tek  Sct yıldızları için ~0,016 ile 

0,288 gün aralığında değiştiği görülmüştür. Soydugan ve ark. (2006a)‟nın yaptığı 

çalışmada çift sistem üyesi  Sct  yıldızlarının % 80‟ının 2 saatten daha kısa dönemle 

zonkladığı bulunmuştur. Zonklama dönemleri aralığından da görüleceği üzere tek  Sct 

yıldızları çift sistemlere göre daha uzun dönemlerle zonklamaktadır. Tek ve çift sistemler 

için bulunan zonklama genliği aralığı ise sırasıyla ~2 – 250 mili kadir (Rodriguez ve ark., 

2000) ve ~3 – 80 mili kadir‟dir. Zonklama genliği aralıklarından da görüldüğü üzere tek  

Sct yıldızları çift sistem üyesi  Sct yıldızlarına göre daha yüksek genlikler ile 

zonklamaktadırlar. Bu genlik farkı daha önce Soydugan ve ark. (2006a) tarafından da 

vurgulanmıştır. Tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının zonklama genlik ve 

dönemlerindeki bu farklılık bize çift sistem etkilerinin zonklama üzerinde ne kadar etkin 

olduğunu göstermektedir. Bahsedilen bu çift sistem etkisi ayrık ve yarı-ayrık sistemlerin 

ortalama zonklama dönemleri incelendiğinde de görülmüştür. Ayrık sistemler (~0,073 gün) 

yarı-ayrık sistemlere göre (~0,045 gün) daha uzun zonklama dönemlerine sahiptirler. 

Bunun nedeni yarı-ayrık sistemlerin yörünge döneminin ayrıklara göre genel olarak daha 

küçük olması ve bu nedenle ikinci bileşenin etkisinin birinci bileşenin zonklaması üzerinde 

daha baskın olması ve kütle aktarımı gibi etkilerdir.  

Tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının vsini parametreleri arasında da kıyaslama 

yapılmıştır. Tek sistemlerin vsini değerleri ortalama ~90 km/s olup bu değer 12 ile 285 

km/s aralığında değişmektedir (Rodriguez ve ark., 2000). Çift sistemlerdeki  Sct yıldızları 

içinse ortalama vsini değeri ~64 km/s olup bu değer 12 ile 130 km/s aralığında 

değişmektedir. Verilen bilgilerden de görüleceği üzere tek  Sct yıldızları çift sistemlerde 

bulunan  Sct yıldızlarına göre daha hızlı dönmektedir. Bu dönme hızlarındaki farklılığın 

nedeni ise kütle aktarımı ve dönme-dolanma kilitlenmesi ile açıklanabilir.  

Tek ve çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının bu genel kıyaslaması ile çift sistem 

özelliklerinin zonklama üzerinde ne kadar etkin olduğu bir kez daha gösterilmiştir.  
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4.4.KIC 10486425  

Kepler uydusu 2009 yılında, güneş benzeri yıldızlar etrafındaki dünya benzeri 

gezegenlerin transit geçiş yöntemiyle keşfedilmesi için uzaya fırlatılmıştır (Koch ve ark., 

2010). Kepler uydusu yardımıyla şimdiye kadar yüzbinlerce yıldızın yüksek duyarlılıklı 

verileri toplanmıştır. KIC 10486425 sistemi de Kepler uydusu tarafından yapılan 

gözlemlerde yüksek duyarlılıklı verisi sunulan yıldızlardan biridir. Ayrık bir çift sistem 

olarak ilk kez TrES projesi kapsamında keşfedilmiştir (Devor ve ark., 2008). Sistemin 

şimdiye kadar literatürde kapsamlı bir çalışması bulunmamaktadır. Kepler tarafından 

alınan veriler yardımıyla yapılan O-C incelenmesi sonucunda sistemde herhangi bir 

yörünge dönem değişimine rastlanmamıştır (Gies ve ark., 2015).  

Bu çalışmada Kepler ışık eğrisinin maksimumlarında değişimler gösterdiği 

belirlenen KIC 10486425 sisteminin ışık eğrisi ve frekans analizi yapılarak, sistemin ışık 

eğrisinin maksimumlarındaki değişimlerin zonklama kaynaklı olup olmadığını bulunması 

ve sistemin yörünge parametrelerinin elde edilmesi amaçlandı. 

 

4.4.1.KIC 10486425 Sisteminin IĢık Eğrisi Analizi 

KIC 10486425 (B = 13
m

,24) sisteminin Kepler ışık eğrisi kullanılarak öncelikle ışık 

eğrisi analizi yapılmıştır. Işık eğrisi analizinin önceden yapılmasının nedeni tutulma, 

yansıma ve basıklık etkilerinin ışık eğrisinden arındırılarak, geriye sadece maksimumlarda 

zonklama kaynaklı ışık değişimlerinin kalmasıdır. Bu nedenle yıldızın Kepler Q1 ve Q2 

verileri alınmış ve veriler derlenerek çalışmaya hazır hale getirilmiştir. Yıldız literatürde 

ayrık bir sistem olarak tanımlanmıştır. Bu nedenle ışık eğrisi modellemesi Wilson-

Devinney programının (van Hamme ve Wilson, 2003) Mod-2 özelliği kullanılarak analiz 

edilmiştir. Analizler sırasında bazı girdi parametreleri “The Catalog of Eclipsing Binary 

star” kataloğundan alınmıştır (Prsa ve ark., 2011). Yıldızların bolometrik albedoları eşit 

varsayılmış ve 0,5 olarak analizler sırasında sabit alınmıştır (Rucinski, 1969). Aynı 

zamanda yıldızların bolometrik çekim kararma katsayıları ise 0,32  olarak alınmıştır (Lucy, 

1967). Baş bileşene ait yüzey sıcaklığı 7018 K (Prsa ve ark., 2011) olarak sabit alınmış ve 

sistemin senkronize döndüğü kabul edilmiştir. Yukarıda sıralanan parametreler analizler 

sırasında sabit alınırken, e, i, ikinci bileşenin Teff değeri, her iki bileşenin yüzey 

potansiyelleri, q, ikinci ve üçüncü bileşen ışıtmaların değerleri analizler sonucunda elde 

edilmeye çalışılmıştır.  

Sistemin ışık eğrisi modellemesi iki farklı varsayım altında yapılmıştır. İlk olarak e 

ve üçüncü bileşenin ışık katkısı sırasıyla 0,08 ve 0,013 olarak girdi parametresi alınmış 
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(Slawson ve ark., 2011) ve bu parametreler serbest bırakılarak çözüm yapılmıştır. İkinci 

modellemede ise yıldızın e ve üçüncü bileşen katkıları 0 olarak sabit alınıp işlem 

yapılmıştır. Yapılan analizler sonucunda elde edilen kuramsal ışık eğrilerinin gözlemsel ile 

kıyaslanması Şekil 4.31‟de verilirken, analizler sonucunda elde edilen parametreler ise 

Çizelge 4.9‟da verilmiştir. 

 

Çizelge 4.9. KIC 10486425 sisteminin ışık eğrisi analizi sonuçları. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
 

   *sabit alınan parametreler. 

 

 
Şekil 4.31. KIC 10486425 sisteminin teorik ve gözlemsel ışık eğrilerinin kıyaslanması.  

  

Parametreler Çözüm 1 Çözüm 2 

T0 (HJD) 54969,708432* 54969,708432* 

P (gün) 5,274816* 5,274816* 

i (
o
) 82,549 ± 0,050 82,314 ± 0.030 

Teff,1  (K) 7018* 7018* 

Teff,2  (K) 5727 ± 230 5210 ± 220 

Ω1 12,129 ± 0,027 10,576 ± 0,006 

Ω2 8,055 ± 0,012 8,096 ± 0,053 

 0,00000 ± 0,00003 0,00000 ± 0,00002 

q 0,5907 ± 0,0120 0,4039 ± 0,310 

e 0,0350 ± 0,0008 0,0* 

L3 0,0000 ± 0,0009 0,0* 

L1/(L1+L2) 0,70 0,90 
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4.4.2.KIC 10486425 Sisteminin Frekans Analizi 

KIC 10486425 sisteminin ışık eğrisi analizi yapıldıktan sonra, çözüm 1‟de elde 

edilen kuramsal ışık eğrisi kullanılarak, yıldızın Q1 ile Q10 aralığındaki tüm gözlemsel 

ışık eğrisi tutulma öğelerinden arındırılmış böylece sadece maksimumlarda görülen 

değişimleri içeren ışık eğrisi elde edilmiştir. Yıldızın frekans analizi PERIOD04 programı 

(Lenz ve Breger, 2005) kullanılarak yapılmıştır. Analizler sırasında duyarlılık sınırının 

(S/N   4) (Breger ve ark., 1993) üzerinde kalan 116 adet frekans elde edilmiştir. Sistemin 

güç tayfı Şekil 4.32‟de verilmiştir.  

 

 

Şekil 4.32. KIC 10486425 sisteminin güç tayfı. 

 

Şekil 4.32‟de gösterilen güç tayfından da görüldüğü üzere yıldızın bütün frekansları 

5 c/d değerinin altındadır. Bu frekanslardan bazılarının, sistemin yörünge periyodunun 

katları olduğu görülmüştür. Sisteme için hesaplanan frekanslar  Çizelge 4.10‟da verilmiştir. 

Elde edilen frekanslar sonucunda, sistemin baş bileşeninin 1,3189 c/d‟lik temel zonklama 

frekansı ile zonklamalar gösteren bir  Dor yıldızı olduğu tespit edilmiştir. Yıldızın temel 

frekansına karşılık gelen zonklama genliği ise 4,152 mili kadir‟dir.  

 

Çizelge 4.10. KIC 10486425 sisteminin frekans analizi sonucunda bulunan frekansları. 

 

Freka

ns 

(c/d) 

Genlik 

(mili kadir) 

Evre 

 

S/N 

  

Frekans 

(c/d) 

Genlik 

(mili 

kadir) Evre S/N 

f1 1,319 2,075 0,479 108,1 f59 3,815 0,124 0,531 1,6 

f2 1,340 1,731 0,832 90,7 f60 1,309 0,133 0,815 6,9 
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Çizelge 4.10.‟un devamı. 

f3 1,617 1,207 0,113 70,8 f61 0,512 0,127 0,033 6,0 

f4 1,852 1,200 0,871 75,3 f62 2,369 0,133 0,579 9,8 

f5 2,073 1,128 0,986 76,0 f63 2,128 0,110 0,609 7,5 

f6 2,168 0,940 0,447 64,8 6 forb 1,138 0,212 0,771 10,5 

f7 1,872 0,846 0,897 53,5 10 forb 1,896 0,194 0,420 12.4 

f8 1,343 0,840 0,647 44,1 16 forb 3,033 0,191 0,324 18,9 

f9 2,449 0,776 0,035 61,1 4 forb 0,758 0,191 0,731 8,9 

forb 0,190 0,900 0,674 41,5 8 forb 1,517 0,189 0,883 10,4 

f11 2,130 0,720 0,415 49,3 18 forb 3,412 0,188 0,903 19,1 

f12 2,198 0,601 0,833 41,4 14 forb 2,654 0,176 0,730 14,5 

f13 2,548 0,582 0,731 46,9 20 forb 3,792 0,176 0,636 19,4 

10 forb 1,894 0,476 0,445 30,4 26 forb 4,929 0,175 0,516 26,7 

f15 1,366 0,505 0,591 26,8 24 forb 4,550 0,000 0,951 19,7 

f16 1,057 0,480 0,158 23,1 30 forb 5,687 0,155 0,641 33,8 

f17 0,676 0,489 0,590 23,2 f75 1,117 0,122 0,290 6,0 

f18 1,470 0,444 0,358 23,9 f76 1,333 0,147 0,478 7,7 

f19 1,077 0,382 0,131 18,6 f77 0,825 0,118 0,063 5,5 

f20 1,889 0,428 0,417 27,3 28 forb 5,308 0,135 0,263 25,1 

3 forb 0,564 0,400 0,329 17,4 f79 0,729 0,118 0,010 5,6 

f22 1,977 0,362 0,832 23,6 f80 1,843 0,136 0,531 8,4 

2 forb 0,379 0,443 0,004 20,6 f81 1,847 0,132 0,739 8,2 

f24 1,354 0,276 0,497 14,6 f82 1,600 0,113 0,126 6.5 

f25 0,174 0,362 0,257 16,6 f83 0,220 0,115 0,410 5,3 

f26 1,314 0,288 0,483 14,9 f84 1,811 0,117 0,307 7,2 

f27 0,533 0,277 0,967 13,1 34 forb 6,446 0,126 0,956 33,4 

f28 1,332 0,328 0,558 17,1 0.5 forb 0,095 0,110 0,441 5,0 

f29 1,831 0,290 0,248 17,9 f87 1,786 0,108 0,200 6,5 

12 forb 2,275 0,283 0,436 19,8 f88 4,165 0,109 0,827 12,7 

f31 0,753 0,265 0,145 12,5 3 forb 0,575 0,107 0,197 5,1 

f32 1,347 0,272 0,791 14,3 f90 0,180 0,125 0,844 5,8 

f33 1,357 0,266 0,677 14,1 f91 2,115 0,108 0,781 7,4 

f34 1,966 0,241 0,000 15,6 f92 1,378 0,122 0,289 6,5 

f35 2,358 0,230 0,979 17,9 f93 2,891 0,110 0,110 10,4 

f36 0,417 0,226 0,773 10,4 32 forb 6,067 0,115 0,388 27,3 

7 forb 1,335 0,266 0,758 13,9 f95 1,766 0,104 0,936 6,3 

f38 0,656 0,205 0,016 9,7 f96 3,053 0,106 0,475 10,5 

f39 0,828 0,204 0,886 9,6 f97 2,004 0,107 0,511 7,0 

f40 0,553 0,200 0,454 9,5 f98 2,028 0,107 0,277 7,1 

f41 0,733 0,213 0,404 10,0 f99 4,336 0,102 0,476 12,2 

f42 0,620 0,184 0,766 8,7 f100 1,881 0,102 0,207 6,5 
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Çizelge 4.10‟un devamı. 

f43 0,850 0,187 0,762 8,7 f101 1,026 0,101 0,860 4,8 

f44 0,704 0,182 0,792 8,6 f102 0,532 0,105 0,085 4,9 

22 forb 4,171 0,240 0,398 28,1 f103 0,182 0,155 0,574 7,1 

f46 4,066 0,164 0,751 18,8 f104 0,179 0,139 0,332 6,4 

7 forb 1,328 0,198 0,123 10,3 f105 0,170 0,107 0,979 4,9 

f48 0,157 0,165 0,326 7,6 f106 1,390 0,115 0,995 6,1 

f49 1,623 0,158 0,208 9,2 f107 1,360 0,123 0,736 6,5 

f50 0,352 0,154 0,250 7,2 f108 1,593 0,099 0,174 5,7 

f51 1,114 0,143 0,765 7,0 f109 2,191 0,094 0,108 6,5 

f52 1,776 0,151 0,114 9,1 f110 0,767 0,092 0,117 4,3 

f53 0,172 0,177 0,289 8,1 f111 1,386 0,093 0,711 4,9 

f54 1,989 0,155 0,354 10,2 f112 1,500 0,091 0,982 4,9 

f55 0,916 0,132 0,492 6,2 f113 2,126 0,096 0,532 6,6 

f56 1,967 0,124 0,426 8,1 f114 1,935 0,089 0,835 5,7 

f57 1,926 0,125 0,718 8,0 f115 1,435 0,089 0,338 4,8 

f58 1,368 0,133 0,107 7,1 f116 0,924 0,089 0,354 4,1 

 

4.4.3.KIC 10486425’in Zonklama, Yörünge Dönemi ve log g ĠliĢkisi 

Çift  Dor sistemlerinde de zonklama ile yörünge dönemi ve zonklama dönemi ile 

log g parametresi arasında bir ilişki olduğu Çakırlı ve ark. (2017) tarafından verilmiştir. 

Analizi KIC10486425 sisteminin bu ilişkilerdeki uyumunu göstermek için Çakırlı ve ark. 

(2017) tarafından verilen çift  Dor sistemleri listesinden yararlanarak Şekil 4.33‟te 

Pzonklama - Porb  korelasyonunda bu yıldızın konumu gösterildi. Şekilden de görüleceği üzere 

yıldız bu korelasyonla iyi bir uyum içerisindedir.  

 



 

89 

 

Şekil 4.33. KIC 10486425 sisteminin zonklama ve yörünge dönemi bağıntısındaki 

gösterimi. Üçgen sembolü KIC 10486425‟i temsil ederken noktalar literatürde çift 

sistemlerde bulunan  Dor yıldızlarını göstermektedir. Çift  Dor sistemlerinin verileri 

Çakırlı ve ark. (2017)‟dan alınmıştır. 

 

 

Şekil 4.34. KIC 10486425 sisteminin zonklama dönemi ile log g parametresi arasındaki 

korelasyondaki gösterimi. Üçgen KIC 10486425‟i temsil ederken noktalar literatürde çift 

sistemlerde bulunan  Dor yıldızlarını göstermektedir. Çift  Dor sistemlerinin verileri 

Çakırlı ve ark. (2017)‟dan alınmıştır. 

 

 KIC 10486425 sisteminin zonklama dönemi ile log g paramtresi arasındaki ilişki de 
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incelenmiştir. Zonklayan bileşene ait log g parametresi şu şekilde hesaplanmıştır; bileşenin 

sıcaklık değeri temel alınarak, sıcaklık – tayf türü ilişkisinden yardımıyla (Cox, 2000), 

sistemin tayf türü F2 olarak belirlenmiş ve buna karşılık gelen kütlesi 1.4 M☉ olarak 

tahmin edilmiştir.  Elde edilen bilgiler ışığında Soydugan ve ark. (2016)‟da anlatılan 

yöntem izlenerek zonklayan bileşenin log g değeri 4.25 olarak elde edilmiştir. Yıldızın 

zonklama dönemi log g korelasyonundaki konumuda Şekil 4.34‟te verilmiştir. 
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BÖLÜM 5                                                                                                                                   

SONUÇ VE ÖNERĠLER 

 

Bu tez kapsamında, Sefeid kararsızlık kuşağının alt bölgesinde bulunan ve 

kendilerine ait karasızlık kuşakları birbirini kısmen örten  Dor ve  Sct yıldızlarının 

detaylı tayfsal çalışmalarına ve fotometrik incelemelerine yer verilmiştir. Bu sistemlerin 

ele alınmasındaki temel neden, hemen hemen H-R diyagramının aynı bölgesinde yerleşmiş 

olan bu yıldızların özeliklerini detaylı incelemek, birbirleri ile olan benzerlik ve 

farklılıklarını vurgulamaktır. Tezde belirtildiği üzere  Dor ve  Sct değişenlerinin 

karasızlık kuşaklarının sınırları da sorgulanmaktadır. Yer tabanlı gözlemlerden bulunan  

Dor ve  Sct değişenlerinin hepsi kendi kararsızlık kuşakları içerisinde bulunurken, Kepler 

verilerinin incelenmesi ile birlikte aslında bu değişenlerin kendi kararsızlık kuşaklarının 

dışında da bulunabileceği belirlenmiştir. Bu sorunu açıklayabilmek ve kararsızlık 

kuşaklarının sınırlarının tekrar incelenebilmesine olanak sağlamak için, bu değişenlerin 

temel atmosfer parametrelerinin yeterince hassas belirlenmesi gerekmektedir. Elde 

edilecek temel atmosfer parametreleri aynı zamanda zonklayan yıldızların zonklama 

modellemelerin daha güvenilir bir şekilde yapılmasına da olanak sağlayacaktır.  

 Dor ve  Sct değişenlerinin kararsızlık kuşaklarının kesiştiği bölgede her iki tür 

değişenin zonklama özelliklerini barındıran hibrit yıldızları bulunmaktadır. Bu hibrit 

yıldızlarının doğası tam olarak açıklanamamıştır. Hibrit yıldızı olduğu düşünülen bazı 

sistemlerdeki düşük frekanslı zonklamaların da aslında manyetik etki ve dönme kaynaklı 

olabileceği öngörülmüştür. Bu nedenle  Dor ve  Sct yıldızlarının detaylı tayfsal ve 

fotometrik çalışmaları ile bu sistemlerin zonklamalarına etki edecek faktörler incelebilir.  

Bu tez kapsamında da  Dor ve  Sct yıldızlarının tayfsal ve fotometrik çalışmalarına 

yer verildi. Tayfsal çalışmalarımızın ilkinde analiz edilen 52 adet  Dor yıldızının yüksek 

çözünürlük ve yüksek S/N oranlı tayfları çeşitli tayf çekerlerden derlenmiştir. Yıldızların 

ilk olarak tayfsal sınıflaması yapılmış ve yapılan tayfsal sınıflama sonucunda, tayf 

türlerinin A7 ve F9 arasında değiştiği ve yıldızların genellikle cüce ve alt dev oldukları 

görülmüştür. Bu sınıflandırma sırasında da iki adet ılımlı Am yıldızı ve birkaç metalce 

fakir yıldız bulunmuştur.  

Analiz edilen sistemlerin başlangıç Teff ve log g değerleri öncelikle fotometrik bazı 

sistemlerin renkleri yardımıyla ve tayfsal enerji dağılımı kullanılarak elde edilmiştir. Elde 

edilen bu başlangıç atmosfer parametreleri daha sonra hidrojen çizgilerinin tayfsal 
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analizleri ile iyileştirilmiş ve son olarak yapılacak tayfsal çalışmaya hazır hale getirilmiştir. 

Yıldızların sonuç atmosfer parametreleri demir çizgileri kullanılarak tayfsal sentezleme 

yöntemi ile elde edilmiştir. Elde edilen atmosfer parametrelerine göre bu çalışmada 

incelenen  Dor yıldızlarının Teff  parametresi 6000 ile 7900 K arasında ve log g 

parametresi ise 3,8 ile 4,5 dex arasında değişmektedir. Elde edilen bu log g değerleri ışınım 

sınıflamasında bulunan değerlerle uyum içerisindedir. Diğer bir önemli atmosfer 

parametresi olan  parametresinin değerleri ise 1,3 ile 3,2 km/s aralığında elde edilmiştir. 

Analiz edilen  Dor yıldızlarının vsini değerlerinin ise 5 ile 240 km/s aralığında değiştiği 

görülmüştür. vsini parametresinin saf ve aday  Dor yıldızları için sırasıyla elde edilen 

ortalama değeri ise 97 ve 63 km/s‟dir.  

 Dor yıldızlarının sonuç atmosfer parametreleri elde edildikten sonra bu 

parametrelerin yıldızların zonklama dönem ve genlikleri ile olan bağlantıları incelenmiştir. 

Bu inceleme sonucunda  Dor yıldızlarının vsini parametreleri ve zonklama dönemleri 

arasında anlamlı bir ilişki olduğu görülmüştür. Bu ilişkiye göre yıldızların zonklama 

dönemleri vsini parametresinin artan değerleri ile birlikte artmaktadır. vsini parametresinin 

zonklama genliği ile olan ilişkisi de incelenmiş fakat anlamlı bir sonuç elde edilememiştir. 

Atmosfer parametreleri ile zonklama nicelikleri arasındaki olası tüm ilişkiler 

incelendiğinde yıldızların zonklama genlikleri ile metal bollukları ve log g değerleri 

arasında negatif bir ilişki olabileceği belirtilmiş ve  parametresi ile zonklama dönemi 

arasındaki olası pozitif ilişki bulunmuştur. Fakat bu ilişkiler kesin değildir. Kesinliğinin 

onaylanabilmesi için daha çok yıldızın incelenmesine yapılmasına ihtiyaç duyulmaktadır.  

 Dor yıldızlarının temel atmosfer parametreleri elde edildikten sonra bu sistemlerin 

element bollukları da belirlenmiştir. Her bir sistemin element bolluğu belirlendikten sonra 

saf  Dor ve aday  Dor yıldızlarının element bolluklarının ortalaması alınıp her bir gruba 

ait tek bir bolluk grafiği elde edilmiştir. Elde edilen bu bolluk grafikleri birbirleri ile ve 

zonklama göstermeyen F tayf türü yıldızlarla kıyaslanmıştır. Kıyaslamalar sonucunda 

hiçbir sistemin bolluk grafiklerinde dikkate değer farklılıklar görülmemiştir.  

 Dor yıldızları çalışmasının son aşamasında, yıldızların elde edilen atmosfer 

parametrelerinden yararlanılarak sistemlerin log Teff – log g diyagramındaki konumları 

gösterilmiştir. Bu gösterim sonucunda yıldızların bir kısmının Dor kararsızlık kuşağı 

içerisinde bulunduğu görülürken, diğerlerinin  Sct kararsızlık kuşağı içinde olduğu 

görülmüştür. Genel olarak yıldızların  Dor kararsızlık kuşağının mavi kenarında 

kümelendikleri görülmüştür. Ayrıca aday  Dor sistemi olarak tanımlanan HD104860 
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sisteminin de hem konumu gereği hem de atmosfer parametreleri gereği  Dor türü bir 

değişen olamayacağı da vurgulanmıştır.  

 Dor yıldızları ile ilgili olan çalışmanın ardından bu kez de bazı  Sct yıldızları 

incelenmiştir. Bu çalışmada sekiz adet tek ve altı adet çift sistem üyesi olan  Sct 

yıldızlarının tayfsal analizlerine yer verilmiştir.  Dor yıldızları çalışmasında olduğu gibi 

bu sistemlerde de öncelikle girdi atmosfer parametreleri çeşitli fotometrik sistemler 

yardımıyla elde edilmiştir. Fakat bu yıldızlarda tayf çözünürlüğünün ve S/N oranlarının 

çok yüksek olmaması nedeniyle sonuç Teff ve log g atmosfer parametreleri hidrojen çizgisi 

analizi ile elde edilmiştir. Bu analizler sonucun hem tek hem de çift sistem üyesi olan  Sct 

yıldızlarının, her ne kadar tek sistemlerde iki adet sıcak yıldız bulunsa da (9400 K), hemen 

hemen aynı Teff değerlerinde olduğu ve bu Teff değerlerinde 7100 ile 9400 K aralığında 

değiştiği görülmüştür. Sistemlerin sadece birkaçı için log g parametresi elde edilebilmiştir. 

Bu parametrenin değeri de 3,9 ile 4,1 dex aralığında değişmektedir. Yıldızların vsini 

değerleri incelendiğinde bu değerlerin tek ve çift sistemler için pek bir farklılık 

göstermediği ve 9 ile 180 km/s aralığında olduğu bulunmuştur. Tek ve çift sistem üyesi 

Sct yıldızlarının aralarında pek farklılık bulunmamasının nedeni bu çalışmada yer alan 

örneklerin azlığındandır. Daha sonra yapılan katalog çalışmasında bu farklılık detaylı 

olarak verilmiştir. Yıldızların metal bollukları incelendiğinde, çift sistemlerin çoğunun 

güneş bolluğuna yakın değerleri varken, bu sistemler içerisinde olan XX Cep‟in metalce 

zengin bir sistem olduğu görülmüştür. Tek  Sct yıldızlarının metal bollukları ise daha 

geniş bir aralıkta bulunmaktadır. Metalce fakir ve zengin yıldızlarda analiz edilen sistemler 

içerisinde mevcuttur. Bu çalışmanın son aşamasında yıldızların log Teff – log g diyagramı 

üzerindeki konumları gösterilmiştir ve bu incelemede analiz edilen tüm çift sistem üyesi 

Sct yıldızlarının,  Sct kararsızlık kuşağı içinde olduğu bulunurken, tek sistemlerden 

birkaçının kararsızlık kuşağının sınırları dışında olduğu görülmüştür.  

Çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının özelliklerini ve tek  Sct yıldızları ile olan 

farklılıklarını irdeleyebilmek için tez kapsamında tutulma gösteren çift sistemlerin katalog 

çalışmasına da yer verilmiştir. Bu katalog çalışmasında 92 adet ayrık ve yarı-ayrık sistemin 

her iki bileşenine ait temel parametreler, atmosfer parametreleri ve çift sistemin yörünge 

parametreleri derlenmiştir. Bu kapsamlı katalog sayesinde tutulma gösteren çift 

sistemlerdeki  Sct yıldızlarının genel özellikleri incelenmiştir. Bu incelemelere göre bu 

sistemlerin tayf türü aralığının A0 ile F5 aralığında değiştiği ve bu tayf türü aralığının tek  

Sct yıldızları içinde aynı olduğu görülmüştür.  
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Liakos ve Niarchos (2017) çalışmalarında tek ve çift sistem üyesi olan  Sct 

yıldızları arasında zonklama özelliği olarak bir farklılık olmadığını belirtmiştir fakat  

yapılan bu çalışmada tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının zonklama özellikleri 

arasında farklılıklar olduğu bulunmuştur. Çalışmamız sonucunda tek  Sct yıldızlarının çift 

sistemlere göre daha yüksek genlik ve uzun zonklama dönemleri ile zonkladıkları 

görülmüştür. Tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarındaki zonklama özelliklerindeki bu 

farklılık bize çift sistemden kaynaklanan ektilerin zonklama üzerinde ne kadar baskın 

olduğunu göstermektedir. Çift sistemin zonklama üzerine olan etkileri aynı zamanda ayrık 

ve yarı-ayrık sistemlerin zonklama dönemleri kıyasladığında da görülmüştür. Bu 

kıyaslamada ayrık sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının yarı-ayrık sistemlerde bulunan  

Sct yıldızlarına kıyasla daha uzun dönemlerle zonklama gösterdiği bulunmuştur. Ayrık 

sistemlerde zonklayan ve zonklamayan bileşenler arasındaki uzaklık yarı-ayrıklara göre 

genel olarak daha çok olduğundan ikinci bileşenin zonklayan bileşen üzerine etkisi daha az 

olmaktadır ve böylelikle yıldız daha rahat zonklayabilecektedir.  

Tek ve çift sistem üyesi  Sct yıldızlarının dönme hızları da kıyaslanmıştır. Bu 

kıyaslamada tek  Sct yıldızlarının çift sistemlerde bulunanlara göre daha hızlı döndüğü 

belirlenmiştir. Bu farklılığın temel olarak ikinci bileşenden kaynaklanan kütle aktarımı ve 

dönme dolanma kilitlenmesi nedeniyle olduğu düşünülmektedir.  

Çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının temel parametreleri ise sırası ile şu 

aralıkta elde edilmiştir, Teff değeri 6750 ile 9660 K aralığında, log g değeri 3,40 ile 4,38 

dex aralığında, M değeri 1,46 ile 3,30 M☉ aralığında ve R değerleri ise 1,54 ile 4,26 R☉ 

aralığında bulunmuştur.  

Çift sistem üyesi olan  Sct yıldızlarının zonklamaları üzerine etki eden faktörleri 

incelemek için bu yıldızların katalogda derlenen parametreleri ile zonklama dönem ve 

genlikleri arasındaki ilişkiler incelenmiştir. Öncelikle literatürde bilinen zonklama dönemi 

ve yörünge dönemi arasındaki ilişki kontrol edilmiş ve zonklama döneminin artan yörünge 

dönemleri ile doğru orantılı olarak arttığı görülmüştür. Bu parametreler için elde edilen 

korelasyon literatürde en son Liakos ve Niarchos (2017) tarafından verilen korelasyon ile 

kıyaslanmıştır. Liakos ve Niarchos (2017) yaptıkları çalışmada çift sistem öğelerinin 

zonklama dönemi üzerindeki etkisinin 13 günden daha büyük yörünge dönemleri için etkin 

olmadığını belirtmiştir. Fakat bizim çalışmamızda bu sınırın geçerli olmadığı 

gösterilmiştir. 13 günden daha büyük yörünge dönemine sahip sistemlerinde zonklama - 

yörünge dönemi korelasyonuna uydukları gösterilmiş, hatta yörünge döneminin 26 güne 
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kadar uzayan değerlerinde bile korelasyondan sapma olmadığı gösterilmiştir.  

Tutulma gösteren çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızları için yapılan diğer 

incelemelerde de bu yıldızların zonklama döneminin artan Teff ve log g değerleri ile birlikte 

azaldığı görülmüştür. Bu sistemler için log g ile zonklama dönemi arasındaki ilişki daha 

önceden biliniyorken Teff ile zonklama dönemi arasındaki ilişki ilk kez bu çalışmada 

verilmiştir. Zonklama dönemi ile log g parametresi arasında bu çalışmada bulunan ilişki 

daha önce literatürde tek  Sct yıldızları için bulunan ve en son çift sistemlerdeki  Sct 

yıldızları için bulunan ilişki ile kıyaslanmıştır. Bu incelemede tek  Sct yıldızları için 

bulunan log g – zonklama dönemi ilişkisinin, bizim bulduğumuz ilişki ile uyumlu olduğu 

fakat çift sistem üyesi olan  Sct yıldızları için yapılan çalışmada (Liakos ve Niarchos, 

2017) bulunan korelasyonda oldukça farklı olduğu görülmüştür. Bunun nedeni ise yapılan 

çalışmalarda tüm çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarını ele alınması ve dolayısıyla 

sistemlerin temel parametrelerinin duyarlılığının daha düşük olmasıdır.  

Çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarının incelenmesinde aynı zamanda R ve M 

parametreleri ile zonklama dönemi arasında sırasıyla pozitif ve negatif ilişkiler 

bulunmuştur. Bunu yanı sıra, yarı-ayrık sistemlerde q parametresinin zonklamaya etkisi 

olmadığı görülürken, ayrık sistemlerde artan q değerleri ile birlikte zonklama dönemlerinin 

arttığı da görülmüştür. Ayrıca zonklama dönemi ile vsini parametresi arasındaki ilişki 

incelendiğinde de vsini parametresinin ayrık sistemlerde zonklama üzerine negatif bir 

etkisi olduğu bulunmuştur. Son olarak da çift sistemlerdeki  Sct yıldızlarının zonklamaları 

üzerine f parametresinin etkisi incelenmiş ve bu parametrenin teoride verilenin tam tersi 

etki yaptığı, zonklama dönemlerini azalttığı görülmüştür.  

Tutulma gösteren çift sistemlerde bulunan  Sct yıldızlarının log Teff – log g 

diyagramındaki konumları da incelenmiştir. Bu inceleme sonucunda yıldızların büyük bir 

çoğunluğunun  Sct kararsızlık kuşağı içerisinde bulunduğu görülmüştür.  

Çalışmanın son aşamasında ise Kepler veri tabanından seçilen ve maksimumlarında 

değişimler gösteren KIC 10486425 yıldızının ışık ve frekans analizlerine yer verilmiştir. 

Bu çalışma ile bu sistemin ilk kez yörünge parametreleri belirlenmiştir. Işık eğrisi 

modellemesinden sonra tutulmadan arındırılan ışık eğrisine frekans analizi yapılmış ve 

sistemin 116 adet 4-gürültü sınırı üzerinde frekansı bulunmuştur. Elde edilen frekanslar 

incelendiğinde ise yıldızın 0,76 gün dönemli  Dor türü zonklamalar gösteren bir çift 

sistem olduğu tespit edilmiştir.  

Çift sistemlerde bulunan Dor yıldızları içinde zonklama dönemi ile yörünge 
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dönemi arasında ve zonklama dönemi ile log g parametresi arasında bir bağıntı 

bulunmuştur (Çakırlı ve ark., 2017). Bu bağıntılara göre, zonklayan bileşenlerin zonklama 

periyodunun artan yörünge periyodu ile birlikte büyüdüğü ve zonklama döneminin log g 

değerleri ile birlikte azaldığı görülmüştür. KIC 10486425 sisteminin Çakırlı ve ark. (2017) 

tarafından hesaplanan korelasyonla uyumlu olduğu gösterilmiştir. 
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EKLERĠ 

  



 

II 

 

EK 1. Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızları Katalogu 1. Kısım; Yıldızların 

Genel Özellikleri. 

HD HIP Ġsim 

V 

(kadir) 

Tayf  

türü 

Paralaks  

Hiparcos 

(mas) Hata 

Paralaks  

Gaia 

(mas) Hata Tür 

    CZ Aqr 11,1 A5     SD 

211705   DY Aqr 10,49 A1/2 III   1,83 0,75 SD 

354963 99309 QY Aql 11,89 F0   1,74 0,87 SD 

  73612 EW Boo 10,26 A0 1,87 1,38 2,23 0,26 SD 

    YY Boo 11,58 A4+K4IV   1,17 0,23 SD 

57167 35487 R Cma 5,7 F2 III/IV 23,38 0,54 23,3 0,59 SD 

  37440 Y Cam 10,6 A9IV+K1IV 2,97 1,53 0,82 0,3 SD 

194168   TY Cap 10,36 A5 III   1,95 0,55 SD 

  12235 AB Cas 10,32 A3 V 3,67 1,31 2,91 0,22 SD 

    IV Cas 11,34 A2   1,06 0,4 SD 

17138 13133 RZ Cas 6,26 A3 V 15,44 0,38 14,99 0,34 SD 

222217 116648 XX Cep 9,18 A7V 4,08 0,82 3,17 0,23 SD 

  7417 WY Cet 9,28 F0V 2,19 1,56 4,64 0,73 SD 

75747 42794 RS Cha 6,07 A7V 10,77 0,24   D 

    UW Cyg 10,86 A7/A6 IV   1,6 0,3 SD 

  100198 V346 Cyg 12,22 A5 2,57 2,41 1,11 0,22 SD 

    V469 Cyg 12,33 B8+F0     SD 

    BW Del 11,28 F     SD 

152028 82056 GK Dra 8,77 G0 2,66 0,59 3,03 0,22 D 

172022 91052 HL Dra 7,36 A6IV 6,83 0,42 6,24 0,24 SD 

173977 919893 HN Dra 8,07 F2 5,33 0,53 3,88 0,23 D 

187708 97263 HZ Dra 8,14 A8/A7 V 6,59 0,56 4,89 0,29 D 

238811   SX Dra 10,4 A7V+ K7IV   1,16 0,27 SD 

139319 76196 TW Dra 7,46 A5+K0III 7,21 2,03 5,9 0,24 SD 

    TZ Dra 9,32 A7V   3,96 0,25 SD 

21985 164496 AS Eri 8,3 A1V 5,63 0,83 5,06 0,51 SD 

    TZ Eri 9,61 A5   3,27 0,34 SD 

    GSC 3889-202 10,39 A7 V-IV   1,27 0,24 SD 

    GSC 4293-432 10,56 A7+K3     SD 

    OO Dra 11,39     1,54 0,29 D 

    GSC 4588-883 11,31 

A9 IV + K4 

III   0,94 0,48 SD 

62571   GSC 4843-2140 8,83 F0-F2     SD 

99612   AK Crt 11,28 A5/9 II/III   1,81 0,48 D 

172189   GSC 455-1084 8,73 A6V-A7V     D 

220687   GSC 5825-1038 9,6 A2 III   2,31 0,42 D 

336759   BO Her 11,14 A7   1,51 0,3 SD 

    CT Her 11,32 A3V   0,83 0,46 SD 

    EF Her 11,53 A0   1,14 0,26 SD 

    TU Her 11,14 A5   1,84 0,22 SD 

  85057 V948 Her 8,91 F2   6,15 0,26 D 

232486 7666 GSC 3671-1094 9,64 A5 3,27 1,38 3,07 0,25 D 

  



 

III 

 

EK 1.‟in devamı. 

    AI Hya 9,35 F2m+F0V   1,88 0,35 D 

78014 44632 RX Hya 9,56 A5 III 2,01 3,08 3,8 0,33 SD 

    KIC 10661783 9,53 A2   1,94 0,26 SD 

    AU Lac 11,81 A5   1,6 0,28 SD 

    WY Leo 10,89 A2   1,51 0,49 SD 

  47178 Y Leo 10,07 A3V 3,33 1,53 2,5 0,26 SD 

33789   RR Lep 10,14 A4 III   2,2 0,35 SD 

    CL Lyn 9,77 A8 IV 3,59 1,39 2,82 0,25 SD 

198103   VY Mic 9,54 A4 III/IV   1,66 0,36 SD 

  89579 V577 Oph 11,19 A   1,29 0,26 D 

155002 83891 V2365 Oph 8,86 A2 5,53 1,02 3,54 0,29 SD 

293808   FL Ori 11,42 A2   2,05 0,4 0D 

    MX Pav 11,35 A5+K3IV   1,56 0,38 SD 

    BG Peg 11,35 A2     SD 

275604 16920 AB Per 9,72 F0 4,96 1,44   SD 

    IU Per 10,56 A4   1,62 0,45 SD 

    AO Ser 11,04 A2   2,19 0,41 SD 

    AC Tau 11,09 A8   1,65 0,43 SD 

    IZ Tel 12,2 A8+G8 IV   0,52 0,26 SD 

    V1264 Cen 11,95 A7V   0,97 0,39 SD 

115268 64636 IO UMa 8,21 A3 3,28 0,67 1,05 0,43 SD 

  47279 VV UMa 10,28 A2V 2,56 1,67 2,45 0,38 SD 

    BF Vel 10,62 A3   1,92 0,3 SD 

248406   FR Ori 10,64 A7   2,53 0,86 SD 

    KIC 4544587 10,83     1,36 0,41 D 

    KIC 4739791 14,63 A7V     D 

193740   XZ Aql 10,18 A2/3 II/III   2,03 0,44 SD 

    V389 Cas 11,09       D 

252973   V392 Ori 10,49 A5V   2,56 0,25 SD 

  97600 V1464 Aql 8,68 A2V 5,24 1,13 4,12 0,48 SD 

    V551 Aur 14,27 F     D 

    CoRot 105906206 12,21     0,96 0,25 D 

    V729 Aql 13,76       SD 

    

USNO-A2,0 1200-

03937339 14,53       SD 

    TYC 7053-566-1 11,51     1,09 0,23 SD 

    AW Vel 10,7 A7   1,69 0,41 SD 

    KIC 3858884 9,28 F5 2,49 1,06 1,78 0,22 D 

    UZ Sge 11,4 A0     SD 

12211 9383 X Tri 9 A7V 7,12 1,97 4,85 0,22 SD 

    KIC 9851944 11,42       D 

    KIC 6220497         SD 

203069   RY Aqr 9,25 A7V   6,48 0,28 SD 

151973   LT Her 10,55 A1   1,71 0,81 SD 

    KIC 11401845       0 0 D 

181469 94924 KIC 4150611 8 A2 7,87 0,59 7,73 0,46 D 



 

IV 

 

EK 1.‟in devamı. 

    KIC 8569819         D 

    KIC 10619109 11,9           SD 

    KIC 11175495             SD 

    GQ Dra             SD 

    KIC 10686876 11,54 F0V         D 

    KIC 06629588             D 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 



 

V 

 

EK 2. Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızları Katalogu 2. Kısım. Yıldızların 

Zonklama ve Yörünge Parametrelerinden Bazıları.  

Ġsim 

Yörünge 

dönemi 

 (gün) 

Zonklama 

dönemi 

 (gün) 

GenlikV 

(mkadir) Hata 

GenlikB 

(mkadir) Hata İ (o) Hata q Hata f 

CZ Aqr 0,8628 0,0282   3,70 0,50 89,70 0,10 0,49 0,10 0,78 

DY Aqr 2,1597 0,0428 9,40    75,40 0,50 0,31 0,20 0,49 

QY Aql 7,2295 0,0938 9,40 0,20 11,80 0,20 88,60 0,50 0,25 0,20 0,40 

EW boo 0,9063 0,0191 12,40 0,20 14,40 0,20 76,50 0,13 0,13 0,02 0,71 

YY Boo 3,9331 0,0613 79,20 0,20 116,80 0,20 81,70 0,10 0,29 0,01 0,30 

R Cma 1,1359 0,0471     81,70 0,20 0,14 

 

0,54 

Y Cam 3,3057 0,0665 12,20    85,60 0,10 0,24 

 

0,53 

TY Cap 1,4235 0,0413 15,60 0,70 18,50 0,70 80,40 0,20 0,52 0,10 0,71 

AB Cas 1,3669 0,0583 19,60 0,90 22,20 0,10 88,26 0,14 0,19 

 

0,54 

IV Cas 0,9985 0,0306   3,40 0,20 87,47 0,05 0,41 0,01 0,78 

RZ Cas 1,1953 0,0156 5,40 0,30 2,70 0,30 82,00 0,30 0,34 0,01 0,49 

XX Cep 2,3373 0,0310 2,60 0,20 2,90 0,20 81,60 0,10 0,17 0,05 0,39 

WY Cet 1,9397 0,0757  0,40 7,70 0,30 81,80 0,10 0,26 0,01 0,51 

RS Cha 1,6699 0,0473   

  

83,40 0,30 

  

0,71 

UW Cyg 3,4508 0,0359   1,90 0,20 87,10 0,10 0,14 0,10 0,32 

V346 Cyg 2,7433 0,0502   30,00    

   
V469 Cyg 1,3125 0,0278 20,00    81,00 0,00 0,43 0,01 

 
BW Del 2,4231 0,0398 1,80 2,00 2,90 2,00 78,60 0,40 0,16 0,02 0,42 

GK Dra 16,9600 0,1138 

 

   86,07 0,18 1,24 0,02 0,36 

HL Dra 0,9443 0,0372 2,80 0,30 3,00 0,20 66,50 0,10 0,37 0,10 0,86 

HN Dra 1,8008 0,1169 7,60    67,00   

 

0,93 

HZ Dra 0,7729 0,0196   4,00 0,40 72,00 0,30 0,12 0,04 0,77 

SX Dra 5,1696 0,0440 23,60 0,30 34,60 0,40 85,30 0,14 0,37 0,02 0,32 

TW Dra 2,8069 0,0530   10,00 0,00 86,80 0,30 0,41 0,01 0,58 

TZ Dra 0,8660 0,0196 2,80 0,20 3,70 0,20 77,60 0,10 0,31 0,03 0,67 

AS Eri 2,6641 0,0169        

 

0,28 

TZ Eri 2,6061 0,0534 7,30  8,30 0,01 87,69 0,07 0,18 0,01 0,31 

GSC 3889-

202 2,7107 0,0441 50,00  70,00    

   GSC 4293-

432 4,3844 0,1250 35,00  40,00    

   
OO Dra 1,2384 0,0239 4,20 0,20 4,90 0,30 85,66 0,14 0,10 0,00 0,56 

GSC 4588-

883 3,2586 0,0493     78,50 0,16 

   GSC 4843-

2140 3,2087 0,1141 41,70    73,04 0,00 0,66 0,02 

 
AK Crt 2,7788 0,0680 8-35       

  GSC 455-

1084 5,7017 0,0510     73,20 0,60 0,96 0,00 0,62 

GSC 5825-

1038 1,5943 0,0382 12,80 0,14      

  
BO Her 4,2728 0,0745 50,80 0,30 68,00 0,30 85,40 0,40 0,22 0,20 0,32 

CT Her 1,7864 0,0189   3,30 0,10 81,95 0,01 0,14  0,43 

EF Her 4,7292 0,0310 51,00  69,00 0,01 77,83 

 

0,21  0,42 

  



 

VI 

 

EK 2.‟nin devamı. 

TU Her 2,2669 0,0556 9-10         

V948 Her 2,0831 0,0947 31,00    84,40 0,60 0,27 0,03 0,57 

GSC 3671-

1094 2,3723 0,0409 20,00         

AI Hya 8,2897 0,1380 20,00    89,90 0,10    

RX Hya 2,2817 0,0516 07,00         

KIC 

10661783 1,2314 0,0355     82,39 0,23 0,09 0,00 0,74 

AU Lac 1,3926 0,0172   5,00 0,30 83,00 0,10 0,30 0,01 0,49 

WY Leo 4,9858 0,0656 11,00 1,00        

Y Leo 1,6861 0,0290 8,18 0,15  

 

86,12 0,15 0,32 0,00 0,00 

RR Lep 0,9154 0,0300 7,60 0,40 9,60 0,40 80,50 0,60 0,29 0,02 0,80 

CL Lyn 1,5861 0,0434 5,70 0,40 7,30 0,30 78,70 0,10 0,19 0,02 0,61 

VY Mic 4,4364 0,0817 19,40 0,20        

V577 Oph 6,0791 0,0695 57,80      0,93   

V2365 Oph 4,8656 0,0700 50,00    87,35 0,10 0,54 0,01 0,35 

FL Ori 1,5510 0,0550 

 

   84,51 0,01 0,90 

 

0,55 

MX Pav 5,7308 0,0756 76,90 0,28   77,00 0,01 0,15   

BG Peg 1,9527 0,0391 30,60 0,50 36,00 0,60 83,20 0,10 0,23 0,01 0,58 

AB Per 7,1603 0,1954          

IU Per 0,8570 0,0232 3,08 0,07   78,80 0,40 0,27 0,05 0,76 

AO Ser 0,8793 0,0465   20,00 0,00 87,00 0,13 0,40 0,08 0,85 

AC Tau 2,0434 0,0570          

IZ Tel 4,8802 0,0738 45,90 0,38        

V1264 Cen 5,3505 0,0734 350,00    86,50 1,00 0,22 0,02 0,30 

IO UMa 5,5202 0,0454 10,00 0,20 13,00 0,20 78,32 0,09 0,13 0,01 0,34 

VV UMa 0,6874 0,0205 28,00 0,10   80,94 0,03 0,34 0,01 0,72 

BF Vel 0,7040 0,0223 

  

26,00 0,20 86,24 0,10 0,42 0,02 0,81 

FR Ori 0,8832 0,0259 5,84    83,19 0,08 0,32 0,01 0,73 

KIC 

4544587 2,1891 0,0208     87,90 0,03 0,81 0,01 0,69 

KIC 

4739791 0,8989 0,0482     72,56 0,02 0,07 0,00 0,74 

XZ Aql 2,1392 0,0326 6,80 0,20 8,60 0,20 84,85 0,10 0,20 0,01 0,50 

V389 Cas 2,4948 0,0370 9,24 0,35   81,83 0,20    

V392 ori 0,6593 0,0246     79,85 0,03 0,25 0,01 0,95 

V1464 Aql 0,6978 0,0171 24,00 3,00 30,00 2,00 38,45 0,22 0,71 0,02 1,00 

V551 Aur 1,1732 0,1294 19,15 0,26 15,67 0,27 74,30 0,12 0,72 0,01 0,54 

CoRot 

105906206 3,6946 0,1062     81,42 0,13 0,57 0,01 0,72 

V729 Aql 1,2819 0,0357 4,20 0,40   77,30 0,20 0,44 0,01 0,72 

USNO-

A2,0 1200-

03937339 1,1796 0,0326 5,10 0,40   84,60 0,20 0,19 0,02 0,76 

TYC 7053-

566-1 5,1042 0,0743     71,13 0,05 0,24 0,01 0,34 

AW Vel 1,9925 0,0658 58,00 1,00        

KIC 

3858884 25,9520 0,1383       0,999 0,005 0,21 

UZ Sge 2,2157 0,0214     88,80 0,10 0,140 0,100 0,40 



 

VII 

 

EK 2.‟nin devamı.  

X Tri 0,9715 0,0220 20,00    87,90 0,10 0,599 0,20 0,72 

KIC 

9851944 2,1639 0,0962     74,52 0,02 1,010 0,03 0,43 

KIC 

6220497 1,3232 0,1174     77,30 0,30 0,243 0,01 0,87 

RY Aqr         83,20 0,45 0,204 0,01 

 
LT Her         75,56 0,16 0,200 0,01 0,84 

KIC 

11401845 2,2000            

KIC 

4150611 94,0900            

KIC 

8569819 20,8490       89,91 0,06 0,588   

KIC 

10619109 2,04518 0,0234               

KIC 

11175495 2,1911 0,0155               

GQ Dra 0,7659 0,0335               

KIC 

10686876 2,61843 0,0476               

KIC 

06629588 2,26447 0,0746               

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 



 

VIII 

 

EK 3. Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızları Katalogu 3. Kısım. Yıldızların 

Atmosfer ve Diğer Parametreleri. 

Ġsim 

Teff 1 

(K) Hata 

Teff 2 

(K) Hata log g Hata 

Vsini 

(km/s) Hata 

Mbol 1 

(kadir) Hata 

Mbol 2 

(kadir) Hata 

CZ Aqr 8200  5650 12 4,21    1,80 0,60 3,60 0,60 

DY Aqr 7625 125 3800 200 4,25 0,25 50 10     

QY Aql 7300  4244 122 3,40 0,10       

EW Boo 7840  4515 35 4,10 0,10       

YY Boo   4650 10         

R Cma 7300  4350 

 

4,19 0,01 82 3     

Y Cam 8000 250 4629 150 3,79  51 4 1,28 0,15 3,60 0,15 

TY Cap 8200  4194 30 3,98    1,30 0,10 4,10 0,10 

AB Cas 8000  4729 24         

IV Cas 8500 250 5193 7 4,00 0,50 115 5 1,43 0,13 3,94 0,13 

RZ Cas 8907 015 4797 20 4,35 

 

66 1     

XX Cep 8000 250 4280 36 4,09  50  1,49 0,15 3,93 0,40 

WY Cet 7500  4347 7 4,02    1,90 0,80 4,20 0,80 

RS Cha 7640 076 7230 72 4,05  64 6     

UW Cyg 7800 250 4347 4 4,06  45  1,60 0,40 3,70 0,60 

V346 Cyg 8353  6620 

 

3,68        

V469 Cyg 

 

 

  

4,13        

BW Del 7000  4061 30 4,00    1,30 0,10 8,00 0,40 

GK Dra 7100 070 6878 57 3,83 0,03   1,96 0,08 1,77 0,07 

HL Dra 7800 250 5074 8 3,80  88  1,30 0,20 4,10 0,20 

HN Dra 6918  6309 

 

3,83  73      

HZ Dra 7600 250 5015 68 4,22  120  0,60 0,40 5,90 0,40 

SX Dra 7762 

 

4638 200 3,99  

 

     

TW Dra 8160 015 4538 11 3,88 0,02 47 1 1,33 0,06 3,16 0,05 

TZ Dra 7600 250 5088 55 4,20 0,10 80      

AS Eri 8500 

 

4790  4,35  40      

TZ Eri 9307 020 4562  

 

 

 

     

GSC 3889-202 7750  4500  3,90  60      

GSC 4293-432 7750  4300  

 

 40      

OO Dra 8500  6452 8 4,15        

GSC 4588-883 7650  4100  3,90  60      

GSC 4843-

2140 7762  5719 150 

 

       

AK Crt             

GSC 455-1084 7600 150 8100 150 3,48  78 3     

GSC 5825-

1038             

BO Her 7800  4344 68 3,90 0,10       

CT Her 8700  4651 7 4,17 0,02 50  1,65 0,15 4,50 0,21 

EF Her 9327  4767          

TU Her             

V948 Her 7000  4310 63 4,20 0,10 

 

 2,90 0,20 7,00 1,00 

GSC 3671-

1094             



 

IX 

 

EK 3.‟ün devamı. 

AI Hya 7100 

 

6750 

 

4,10    1,50 

 

1,20  

RX Hya             

KIC 10661783 7764 054 5980 72 3,90  79 4 1,41 0,03 4,35 0,06 

AU Lac 8200  3784 15 4,26    2,00 0,60 5,00 0,70 

WY Leo     3,79        

Y Leo 8855  4276 23 4,27        

RR Lep 9300  4904 106 4,00 0,10   0,79 0,38 4,57 0,83 

CL Lyn 7200 250 4948 14 3,98 

 

75  1,20 0,90 4,00 0,80 

VY Mic 8705  5301 

 

4,15        

V577 Oph 

 

           

V2365 Oph 9500  6400 27 4,05    0,88 0,11 4,44 0,02 

FL Ori 8232  5243  4,28        

MX Pav             

BG Peg 8770  5155 200 4,20        

AB Per     

 

 90      

IU Per 8450  4900 250 4,29        

AO Ser 8860  4547 512 4,30    1,63  4,95 

 
AC Tau             

IZ Tel             

V1264 Cen 7500  4200 

 

4,00    1,80 0,02 3,53 0,02 

IO UMa 7800 150 4260 30 3,84 0,05 35 2 1,05 0,11 3,09 0,18 

VV UMa 9660 030 5579 20 4,38        

BF Vel 8550  4955 4 4,27    1,80  4,09  

FR Ori 7830  4583 10 4,21        

KIC 4544587 8600 100 7750 180 4,12 0,02 87 13     

KIC 4739791 7778 028 5447 17 4,20 0,02   2,30 0,10 5,20 0,20 

XZ Aql 8770 150 4720 150 4,10 0,03   1,08 0,10 3,60 0,17 

V389 Cas 7673 031 4438 22 3,87    1,61 0,02 3,87 0,05 

V392 Ori 8300 000 5065 11 4,15        

V1464 Aql 7420 192 6232 161         

V551 Aur 7000 

 

6085 34         

CoRot 

105906206 6750 150 6152 162 3,57  48 1     

V729 Aql 6900  4300 175 4,00 0,10       

USNO-A2,0 

1200-03937339 7250  4320 108 3,90 0,10       

TYC 7053-

566-1 7000 200 4304 9 3,91 0,02       

AW Vel             

KIC 3858884 6810 070 6890 80 3,60 0,00 32 2     

UZ Sge 8700  4586 60 4,20 0,10   1,60 0,20 4,00 0,10 

X Tri 8600  5188 4         

KIC 9851944 7026 050 6950 50 3,96 

 

53 7     

KIC 6220497 7279 054 3907 22 3,78 0,30   1,60 0,10 5,30 0,20 

RY Aqr 7650  4520 122 4,25 0,60   4,41 0,24 2,80 0,16 

LT Her 9400  5063 25         

KIC 11401845 7590            



 

X 

 

EK 3.‟ün devamı. 

KIC 4150611 7400 100   3,80 0,20 128 05     

KIC 8569819 7100 250 6047 253         

KIC 10619109 7138 284 3824 571                 

KIC 11175495 8293 290 6999 790                 

GQ Dra                         

KIC 10686876 8167 285 6475 817                 

KIC 06629588 6787 247 4405 621                 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 



 

XI 

 

EK 4. Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızları Katalogu 4. Kısım. Yıldızların 

Temel Parametreleri. 

Ġsim 

M1 

(M☉) Hata 

M2 

(M☉) Hata 

R1 

(R☉) Hata 

R2 

(R☉) Hata L1 Hata L2 Hata 

CZ Aqr 2,00 

 

0,98 0,10 1,90 0,10 1,80 0,10 15,3 0,9 2,9 0,2 

DY Aqr 1,80 0,20 0,55 0,40 2,10 0,10 2,70 0,10     

QY Aql 1,60 0,20 0,40 0,10 4,10 0,20 5,40 0,20 43,0 3,0 8,0 0,1 

EW Boo 1,80 0,18 0,23 0,02 1,84 0,06 1,11 0,04 10,9 0,5 0,4 0,1 

YY Boo             

R Cma 1,67 0,08 0,22 0,07 1,78 0,03 1,22 0,07 8,2 0,2 0,5 0,1 

Y Cam 2,08 0,09 0,48 0,03 3,14 0,05 3,33 0,05 1,4 0,1 0,5 0,1 

TY Cap 2,00  1,05  2,50 0,10 2,50 0,10 24,3 0,8 1,8 0,2 

AB Cas             

IV Cas 1,98 0,10 0,81 0,04 2,13 0,04 1,80 0,03 1,3 0,1 0,3 0,1 

RZ Cas 2,01 2,00 0,69 0,10 1,61 0,10 1,93      

XX Cep 2,49 0,06 0,38 0,01 2,27 0,02 2,43 0,02 20,0 3,0 2,1 0,4 

WY Cet 1,70 

 

0,44 0,01 2,20 0,10 2,30 0,10 14,0 0,9 1,7 0,1 

RS Cha 1,89 0,01 1,87 0,01 2,15 0,06 2,36 0,06     

UW Cyg 1,90  0,26 0,10 2,20 0,10 2,90 0,10 18,0 0,9 2,6 0,1 

V346 Cyg 2,30  1,83 

 

3,75  4,74 

 

61,8 

 

39,9 

 
V469 Cyg 3,30    2,70        

BW Del 1,50 0,20 0,30 0,10 2,10 0,10 2,20 0,10 10,0 0,1 1,2 0,1 

GK Dra 1,46 0,07 1,81 0,11 2,43 0,04 2,83 0,05 

  

  

HL Dra 2,50 0,20 0,90 0,10 2,50 0,40 1,80 0,30 24,3 0,7 1,9 0,1 

HN Dra 1,87  1,30  2,87 

 

1,42      

HZ Dra 3,00 0,30 0,40 0,10 2,30 0,10 0,80 0,10 45,0 3,0 0,4 0,2 

SX Dra 1,75  0,47  2,30 

 

4,30  16,4    

TW Dra 2,20 0,10 0,90 0,05 2,58 0,02       

TZ Dra 1,80 0,20 0,60 0,10 1,70 0,10 1,50 0,10 9,0 1,0 1,3 0,1 

AS Eri 1,93    1,57        

TZ Eri             

GSC 3889-202             

GSC 4293-432             

OO Dra 1,97 0,25 0,19 0,03 2,04 0,09 1,17 0,05     

GSC 4588-883             

GSC 4843-2140             

AK Crt             

GSC 455-1084 1,78 0,24 1,70 0,22 4,03 0,11 2,37 0,07 52,4 2,8 22,2 1,3 

GSC 5825-1038             

BO Her 1,80 0,20 0,40 0,10 2,50 0,10 3,80 0,10 20,0 1,0 4,6 0,4 

CT Her 2,28 0,01 0,29 0,04 2,06 0,06 1,87 0,08 17,4 2,4 1,2 0,2 

EF Her             

TU Her             

V948 Her 1,50 0,20 0,40 0,07 1,60 0,10 0,73 0,30 6,0 1,0 0,2 0,1 

GSC 3671-1094             

AI Hya 1,90 0,00 2,10 0,00 2,10 0,00 3,80      

RX Hya             



 

XII 

 

EK 4.‟ün devamı. 

KIC 10661783 2,10 0,03 0,19  2,58 0,02 1,12 0,02     

AU Lac 2,00  0,60 0,10 1,80 0,10 2,10 0,10 12,6 0,7 0,8 0,1 

WY Leo 2,30  

 

 3,30        

Y Leo 2,29  0,74  1,90  2,47      

RR Lep 2,53 0,25 0,73 0,12 2,39 0,13 1,51 0,16 15,6 0,4 1,0 0,1 

CL Lyn 2,00  0,38  2,50 0,10 1,90 0,10 25,2 0,9 2,0 0,7 

VY Mic 2,39  1,96  2,24 

 

4,43 

 

25,9  13,9 0,0 

V577 Oph 

 

 1,60          

V2365 Oph 1,97 0,02 1,06 0,01 2,19 0,01 0,93  35,0 4,0 1,3 0,03 

FL Ori 2,88  1,93  2,12  2,17  18,6 

 

3,2 

 
MX Pav             

BG Peg 2,15  0,54  2,00  2,35      

AB Per 

 

           

IU Per 2,20  0,60  2,04  1,46  19,0  1,1  

AO Ser 2,40  0,95  1,78  1,47  17,5  0,8  

AC Tau             

IZ Tel             

V1264 Cen 1,49 0,02 0,33 0,02 2,35 0,02 4,04 0,01 06,7 0,1 3,9 0,1 

IO UMa 2,11 0,07 0,29 0,02 3,00 0,04 3,92 0,05 01,5 0,1 0,7 0,1 

VV UMa     1,74 

 

1,41      

BF Vel 1,98 0,15 0,84 0,08 1,77 0,01 1,48 0,01 15,1 0,4 1,8 0,1 

FR Ori 1,84 

 

0,60 

 

1,83 

 

1,62      

KIC 4544587 1,98 0,07 1,61 0,06 1,82 0,03 1,58 0,03     

KIC 4739791 1,75 0,08 0,12 0,06 1,73 0,03 0,89 0,02 10,0 1,0 0,6 0,1 

XZ Aql 2,50 0,10 0,51 0,03 2,34 0,04 2,53 0,04 06,0 0,1 0,5 0,1 

V389 Cas 1,50 0,01 1,50 0,01 2,45 0,02 2,59 0,05     

V392 Ori 2,00 0,20 0,49 0,05 2,04 0,07 1,15 0,04 16,9 0,8 0,5 0,1 

V1464 Aql     2,10 0,05 1,80 0,01 11,9 0,3 4,4 0,1 

V551 Aur             

CoRot 

105906206 2,25 0,04 1,29 0,03 4,24 0,02 1,34 0,01     

V729 Aql 1,50 0,20 0,70 0,10 1,96 0,01 2,03 0,01 07,8 0,1 1,3 0,2 

USNO-A2,0 

1200-03937339 1,60 0,20 0,30 0,10 2,24 0,04 1,44 0,03 12,4 0,5 0,7 0,1 

TYC 7053-566-1 1,73 0,11 0,41 0,03 2,40 0,07 4,21 0,11     

AW Vel             

KIC 3858884 1,88 0,03 1,86 0,04 3,45 0,01 3,05 0,01     

UZ Sge 2,10 0,20 0,29 0,20 1,90 0,20 2,20 0,20 19,0 4,0 1,9 4,0 

X Tri 2,10 

 

1,26          

KIC 9851944 1,76 0,07 1,79 0,07 2,27 0,03 3,19 0,04     

KIC 6220497 1,60 0,80 0,39 0,20 2,69 0,60 1,69 0,40 18,0 2,0 0,6 1,0 

RY Aqr 1,27 0,07 0,26 0,02 1,39 0,07 1,91 0,11 05,9 0,9 1,4 0,3 

LT Her 2,50  0,50 

 

2,66 

 

1,59 

 

49,5 

 

1,7 

 
KIC 11401845             

KIC 4150611             

KIC 8569819 1,70  1,00          

KIC 10619109 1,50 0,30     2,10 0,80             



 

XIII 

 

EK 4.‟ün devamı.  

KIC 11175495 2,00 0,30     3,10 0,50             

GQ Dra                         

KIC 10686876 1,90 0,20     2,40 0,80             

KIC 06629588 1,20 0,30     1,80 0,70             

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 



 

XIV 

 

EK 5. Tutulma Gösteren Çift Sistemlerdeki  Sct Yıldızları Katalogu 5. Kısım. Yıldızların 

Yörünge Ayrıklığı ve Kullanılan Kaynakların Numaraları. 

Ġsim 

a1 

(R☉) Hata 

a2 

(R☉) Hata Kaynak numaraları 

CZ Aqr 1,90 0,20 3,80 0,10 42 

DY Aqr 9,40 0,50 9,40 0,50 2, 6 

QY Aql 4,00 0,20 16,30 0,70 6, 43 

EW Boo 4,99 0,16 

 

 6, 80, 85 

YY Boo     6, 25 

R Cma 5,66 0,02 5,66 0,02 4, 6, 57, 85 

Y Cam     6, 26, 35, 42,62, 85 

TY Cap 2,70 0,30 5,20 0,10 6, 42 

AB Cas     6, 68, 85 

IV Cas     6, 31, 32 

RZ Cas 6,59 0,30   6, 70,75, 85 

XX Cep     6, 27, 37, 85 

WY Cet 1,80 0,30 6,90 0,10 6, 42, 85 

RS Cha     1, 3, 85 

UW Cyg 1,50 0,20 11,20 0,10 6, 42 

V346 Cyg     6, 69, 85 

V469 Cyg     5,42, 69 

BW Del     43 

GK Dra     6, 20, 85, 89 

HL Dra 1,70 0,30 4,40 0,10 6, 42, 85 

HN Dra     6, 7, 85 

HZ Dra 0,60 0,10 4,70 0,20 6, 42, 85 

SX Dra     6, 73 

TW Dra 12,20 0,20   6, 34, 76, 85 

TZ Dra 1,20 0,10 4,00 0,20 6, 43 

AS Eri     6, 42, 59, 85 

TZ Eri     6, 40 

GSC 3889-202     6, 13 

GSC 4293-432     15 

OO Dra     6, 87 

GSC 4588-883     6, 14 

GSC 4843-2140     29, 42 

AK Crt     6, 61 

GSC 455-1084 20,32 0,06   10, 42 

GSC 5825-1038     6, 61 

BO Her 2,70 0,10 12,10 0,50 6, 43 

CT Her     1,6, 45 

EF Her     6, 65 

TU Her     6, 46 

V948 Her 1,30 0,70 4,90 0,20 6, 41, 42 

GSC 3671-1094     6, 18, 42, 85 

AI Hya     6,30, 62, 69 

RX Hya     6, 34,85 



 

XV 

 

EK 5.‟in devamı.  

KIC 10661783     6, 50, 67 

AU Lac 1,70 0,20 5,70 0,10 6, 42, 59 

WY Leo     5, 6, 16 

Y Leo 8,63    6, 76, 77, 85 

RR Lep 5,87 0,12 5,87 0,12 6, 17, 43 

CL Lyn 1,30 0,30 6,60 0,10 6, 42, 85 

VY Mic     6, 61, 69 

V577 Oph     6, 9, 88 

V2365 Oph 17,46 0,01 17,46 0,01 6, 28, 42, 85 

FL Ori     6, 42, 69, 84 

MX Pav     5,6,  61 

BG Peg 9,15    71 

AB Per     32, 33,85 

IU Per 5,35  5,35  6, 36, 84 

AO Ser 5,78    6, 23 

AC Tau     6, 16, 42 

IZ Tel     6, 61, 82 

V1264 Cen     6, 8 

IO UMa 17,58 0,11   6, 72, 85 

VV UMa 4,90    6, 21, 47,85 

BF Vel 4,70 0,01   6, 55 

FR Ori 5,21 

 

  6, 84 

KIC 4544587 1,58 0,03   6, 24 

KIC 4739791     49 

XZ Aql 10,08 0,11   6, 74 

V389 Cas     6, 38 

V392 Ori 3,61 0,08   6, 86 

V1464 Aql 4,76 0,03   6,12, 85 

V551 Aur     53 

CoRot 105906206 15,32 0,08   6, 11 

V729 Aql 2,00 0,10 4,60 0,10 44 

USNO-A2,0 1200-03937339 1,00 0,10 5,00 0,10 44 

TYC 7053-566-1     6, 60 

AW Vel     6, 58 

KIC 3858884 57,22 0,22   6, 54, 85 

UZ Sge 1,20 0,80 8,60 0,60 41 

X Tri     6, 52, 85 

KIC 9851944 10,74 0,14 10,74 0,14 22 

KIC 6220497     48 

RY Aqr 7,60    6, 56 

LT Her     6, 63 

KIC 11401845     19 

KIC 4150611     6, 66, 85 

KIC 8569819 44,60    39 

KIC 10619109       3,90 51, 79 

KIC 11175495       3,80 51, 79 



 

XVI 

 

EK 5.‟in devamı.  

GQ Dra         51 

KIC 10686876       3,90 51, 79 

KIC 06629588       4,00 51, 79 
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