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ÖZET

SEÇİLMİŞ AKTİF YILDIZLARIN ÇOKLU DALGABOYUNDAKİ
GÖZLEMLERİ VE ANALİZLERİ

Naci ERKAN

Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi

Fen Bilimleri Enstitüsü

Fizik Anabilim Dalı Doktora Tezi

Danışman : Prof. Dr. Ahmet ERDEM

16/01/2012, 92

Manyetik aktivite, yıldız atmosferlerinde yüksek enerjili süreçlerin ortaya çıkmasına

neden olur. Güçlü yeniden birleşme olayları (yıldız flare olayları) düzenli olarak gözlenir.

Böylesi süreçler, elektromanyetik tayfın mikrodalga bölgesinden, sert x-ışını bölgesine

kadar gözlenebilir etkilere neden olur. Bu durumda bile, böylesi salmalarla oluşan

elektronların dinamiğiyle ilgili tüm detaylar eksiksiz olarak gözlenemez ve tam olarak

anlaşılamaz.

Bu tez çalışması kapsamında, farklı dalgaboylarında gözlem verilerine ulaşılan dört

aktif yıldızın, YY Gem, AB Dor, CC Eri ve HD 191588’in aktivite analizleri, çoklu

dalgaboyu yaklaşımıyla yapılmıştır.

Anahtar sözcükler: Aktif yıldızlar, flare olayı, radyo gözlemleri, x-ışını gözlemleri,

geniş band gözlemleri, veri analizi
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ABSTRACT

MULTIWAVELENGHT OBSERVATIONS AND ANALYSIS
OF THE SELECTED ACTIVE STARS

Naci ERKAN

Çanakkale Onsekiz Mart University

Graduate School

Physics Thesis, Ph.D.

Advisor : Prof. Dr. Ahmet ERDEM

16/01/2012, 92

Magnetic activity drives high-energy processes in the atmosphere’s of stars.

Powerful reconnection events (stellar flares) are regularly observed. Such processes give

rise to observable effects across the electromagnetic spectrum, from the microwave region

to hard X-rays. Even so, full details of the electron dynamics associated with these

emissions remain incompletely observed and not properly understood.

In this thesis, we propose to multiwavelenght approach to analysis of four active

stars, such as YY Gem, AB Dor, CC Eri and HD 191588 that we have access to relevant

data.

Keywords: Active stars, flares, radio observations, X-ray observations, broad band

observations, data analysis



x

İÇERİK Sayfa

TEZ SINAVI SONUÇ FORMU .……………………………………………………... ii

İNTİHAL (AŞIRMA) BEYAN SAYFASI…………………………………………… iii

TEŞEKKÜR .………………………………………………………………………….. iv

SİMGELER VE KISALTMALAR……………………………….…………….……. v

ÖZET ………………………………………………………………………………… viii

ABSTRACT .………………………………………………………………………….. ix

İÇERİK ………………………………………………………………………………. x

BÖLÜM 1 – GİRİŞ ………………………………………………………………….. 1

1.1 Yıldız Aktivitesi …………………………………………………………... 1

1.2 Amaç ……………………………………………………………………… 3

BÖLÜM 2 – ÖNCEKİ ÇALIŞMALAR .…………………………………………… 5

2.1 Koronal Enerji Çıkışının Göstergesi Olarak Radyo Salması ve X-
ışınları ……………………………………………………………………………….

5

2.2 Güneş ve Yıldızların X-ışınları ve Gyrosynchotron Radyo Salması

Uyumu ………………………………………………………………………………
9

2.3 Güneş Yumuşak X-ışını ile Uyumlu (coherent) Radyo Salması
Arasındaki İlişki …………………………………………………………………….

10

2.4 RS CVn, BY Dra ve Algol Sistemleri ……………………………………. 11

BÖLÜM 3 - MATERYAL ve YÖNTEM …………………………………………. 13

3.1 Radyo Girişim Ölçümünün Temelleri ………………………………… 13

3.2 Çizgi Profil Fiti …………………………………………………………. 14

  3.3 Yıldız Leke Modeli ……………………………………………………… 15



xi

  3.4 X-Işını Verisi İndirgeme ve Analiz Yöntemi …………………………. 16

BÖLÜM 4 – ARAŞTIRMA BULGULARI ve TARTIŞMA …………………….. 18

4.1 YY GEMINORUM ………………………………………………………. 18

4.1.1 YY Gem'in 1988 Çoklu Dalgaboyu Gözlem Kampanyası …….. 19

4.1.2 YY Gem'in UBVRIK Fotometrisi ………………………………. 20

          4.1.3 YY Gem'in Radyo Gözlemleri …………………………………... 22

          4.1.4 YY Gem'in Moröte Gözlemleri  ………………………………… 23

          4.1.5 YY Gem'in Optik Tayf Gözlemleri …………………………….. 24

          4.1.6 YY Gem’in H Çizgi Kesidi Fiti ………………………………. 25

          4.1.7 YY Gem’in Işık Eğrisi Modellemesi ……………………………. 27

          4.1.8 YY Gem’in Dönem Analizi ……………………………………… 32

4.2 AB DORADUS …………………………………………………………… 36

          4.1.1 AB Dor'un Radyo Gözlemleri ve İndirgemeleri ………………. 38

4.2.2 Ortalama Toplam Radyo Akıları ve Tayf İndisleri …………… 43

          4.2.3 Radyo Verileri Arasındaki İlişki ……………………………….. 44

          4.2.4 Radyo Flare Olayı Süresince Salınan Güç …………………….. 46

          4.2.5 AB Dor'un X-ışını Gözlemleri ve İndirgemeleri ………………. 47

          4.2.6 AB Dor’un X-Işını Tayfı ve Analizi …………………………….. 50

4.3 CC ERIDANI …………………………………………………………….. 58

          4.3.1 CC Eri’nin ZDI Gözlemleri ……………………………………... 58

          4.3.2 CC Eri’nin Radyo Gözlemleri ve İndirgemeleri ………………. 59



xii

           4.3.3 CC Eri’nin Geniş Bant Gözlemleri ……………………………. 62

         4.3.4 CC Eri’nin Işık Eğrisi Modellemesi ………………………….. 63

          4.3.5 CC Eri’nin X-ışını Gözlemleri ve Analizi …………………….. 64

4.4 HD 191588 ……………………………………………………………….. 67

          4.4.1 HD 191588’in Optik Gözlemleri ……………………………….. 68

          4.4.2 HD 191588’in Işık Eğrisi Modellemesi ………………………… 71

BÖLÜM 5 – SONUÇLAR ve ÖNERİLER .………………………………………. 73

5.1 YY Gem …………………………………………………………………… 73

5.2 AB Dor ……………………………………………………………………. 78

5.3 CC Eri ……………………………………………………………………. 80

5.4 HD 191588 ……………………………………………………………….. 82

KAYNAKLAR............................................................................................................. 83

Çizelgeler...................................................................................................................... I

Şekiller ……………………………...……………………………………………….. II

Özgeçmiş  …..………………………………………..…………………………........ V



BÖLÜM 1 – GİRİŞ                                Naci ERKAN

BÖLÜM 1

GİRİŞ

1.1 Yıldız Aktivitesi

Yıldız aktivitesi; bir yıldızın manyetik alanıyla ilişkili olan, örneğin yıldız

konveksiyon bölgesindeki akı tüplerinin yükselmesi ve onların yıldızın yüzeyi üzerinde

lekeler ve plajlar olarak görünmeleri ya da yıldızın dönmesi üzerinde frenleme etkisi

(dönmenin yavaşlaması) ve parçacıkların manyetik alan nedeniyle hızlanmalarına neden

olma ya da manyetik alan ve onu çevreleyen plazma arasındaki karşılıklı etkileşmelerin

tümü olarak adlandırılır. Yıldızlarda aktiviteyi en iyi olarak, bize en yakın yıldız olan

Güneş’ten biliyoruz. Ancak, aktif yıldızlar göz önüne alındığında, Güneş’i bir aktif yıldız

sınıfına sokmak zor olsa da, bazı bölgelerinde manyetik alanların artmasıyla üretilen ve

manyetik alanlarla kontrol edilen olaylar için Güneş aktivitesinden bahsedilebilir.

Güneş yüzeyindeki aktivite yapıları, üç farklı atmosfer tabakası (fotosfer, kromosfer

ve korona) için şöyle özetlenebilir:

1. Fotosferde görülen ve Güneş’in yüzeyine kaynama görüntüsü veren, parlak ve

karanlık küçük yapılar olan “bulgur”lar; Güneş fotosferine göre daha soğuk (fotosferden

daha düşük sıcaklıklı) ve kuvvetli manyetik alanlar gösteren bölgeler olan “güneş lekeleri”;

fotosferden daha yoğun, daha sıcak ve beyaz ışıkta daha parlak “faculae”lar; zayıf ve orta

şiddetli manyetik alan bölgeleri olan “iki kutuplu manyetik alan bölgeleri”.

2. Kromosferde görülen, kromosferden daha yoğun ve daha sıcak, H ve CaII

çizgilerinde kromosferden daha parlak bölgeler olan “plaj bölgeleri”; koronadaki

kromosferik madde, manyetik alanlara ilişkin hareketlerle gözlenen “filamentler”

(prominensler); plaj bölgelerinde, özellikle H ve Ca II çizgilerinde, kısa parlamalar

şeklinde görülen “flare” olayları.

3. Koronada görülen, Güneş atmosferindeki farklı yüksekliklerdeki plaj bölgeleriyle

ilşkili olan, yasak ve UV çizgilerinde salmanın ve elektron yoğunluğunun artması

nedeniyle beyaz ışıkta görülen yapılar ve buna bağlı olarak yavaş değişen radyo

salmalarıyla belli olan “yoğunlaşmalar”; dış koronada yakalanmış hızlı elektronlardan

radyo parlaması şeklinde görülen “flare”ler; Güneş’e ait kozmik ışınlar ve hızlanmış

Güneş rüzgârlarına neden olan “delikler”; hızı saniyede yüzlerce kilometreyi bulan ani

patlamalarla büyük miktarda maddenin dışarı atıldığı “koronal kütle aktarımları”.

Güneş bir model yıldız olarak ele alındığında, Güneş diski üzerinde aktivite

yapılarının gözlenmesi diğer soğuk yıldızlarda da benzer aktivitenin varlığının bir

göstergesidir. Güneş’tekilere benzer şekilde, yıldız aktivitesinin birçok belirteçleri vardır:
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karanlık lekeler ve parlak aktif bölgeler, ısınmış kromosferler, yüksek sıcaklıklı koronalar

ve yıldız rüzgarları.

Aktif yıldız çalışmaları, bazı yıldızların değişkenliğinin, yıldız yüzeylerinde görünen

büyük lekelerden kaynaklandığı sonucunu ortaya çıkmıştır. Yıldız kromosferlerine ait

özellikler, optik bölgede Ca II'nin kuvvetli salma çizgilerinin gözlenmesiyle ortaya çıkar.

Yıldız koronasıyla ilgili bilgiler ise son yıllarda yapılan çok hassas x-ışın gözlemleriyle

sağlanmıştır. Yıldız yüzeyiyle aktif atmosferi arasındaki karşıtlık, moröte (UV) ve x-ışın

dalgaboylarına doğru gittikçe daha belirginleşir. Aktif plazmada oluşan salmaların çoğu bu

yüksek enerjili tayf bölgelerinde görülür.

Bütün konvektif yıldızların aktivite yapılarına sahip olduğu, yapılan çalışmalarla

açıkça ortaya konmuştur. Geri tayf türünden yıldızlarda görülen yıldız aktivitesinin kökeni,

diferansiyel dönme ve manyetik alanlarla konveksiyonun etkileşmesinden kaynaklanır.

Konveksiyon bölgeleri yaklaşık olarak F0 tayf türünden (Te=7300 K ya da B-V=0m.28)

daha geri tayf türlerine doğru görülmeye başlar. Bu yüzden güneş benzeri aktivite yaklaşık

olarak bu tayf türünden sonra ortaya çıkar.

Konveksiyon kaynaklı bu aktivitenin belli başlı özellikleri şöyle sıralanabilir:

- Yıldız aktivitesi, yıldızın tayf türüyle yakından ilişkilidir. F0 tayf türü civarında,

yıldızların yüzey konveksiyon bölgeleri gelişmeye başlar. Konveksiyon bölgesinin

derinliği geri tayf türündeki yıldızlara doğru gidildikçe (yüzey sıcaklığı azaldıkça) artar.

Konveksiyon bölgesinin derinliğinin artması yıldızların aktivite düzeyini etkiler.

- Geri tayf türündeki yıldızların çoğu yavaş döndüklerinden dönme dönemlerini

belirlemek zordur. Aktivitenin varlığı, birçok yıldızın dönme dönemlerinin de bulunmasını

sağlar.

- Bu tür yıldızlar üzerindeki aktivite yapıları genellikle birbirlerine benzerken,

aktivite düzeyleri birbirlerine göre çok farklı olabilir.

- Koronal aktivitesini kaybetmiş bir yıldızların kütle kayıpları büyüktür. Bu yüzden

H-R diyagramında koronal aktiviteye sahip geri tayf türünden yıldızlarla, kuvvetli kütle

kaybına sahip yıldızlar arasında ayrılık vardır. Bu nedenle düşük yüzey çekim ivmesine

sahip yıldızlar belki de koronaya sahip değildirler.

- Yıldızlarda konveksiyon bölgesinin varlığı aktiviteyi doğurur. Fakat bu, konvektif

olmayan yıldızlar üzerindeki aktiviteden farklı anlamdadır. Aktivite konveksiyon

bölgesinin yapısına bağımlıdır.



BÖLÜM 1 – GİRİŞ                                Naci ERKAN

3

Gözlenen yıldız aktivite değişimlerinin iki belirgin nedeni vardır: yıldız lekelerinden

kaynaklanan değişimler ve anlık parlamaların (flare olayları) neden olduğu düzensiz

değişimler.

Yıldız lekesi hipotezi, kısaca, yıldız yüzeylerinde büyük soğuk lekelerin veya leke

gruplarının varlığı olarak tanımlanabilir. Bu hipotez, 1667 yılında Omicron Ceti (Mira)’nin

periyodik ışık değişimini açıklamak üzere Fransız astronom Ismael Boullin’e kadar

uzanmaktadır. Yıldızların ışınım güçlerinde görülen salınımların bu tür yıldızların

yüzeyinin düzgün bir şekilde parlak olmadığını gösterebileceği Pickering tarafından da

1880’lerde önerilmiştir (Hoffleit, 1972). Pickering, yıldızın dönmesinin, sürekli tayfın

parlaklık ya da renginde değişime neden olan, görünür yarıküre üzerindeki değişken ya da

"lekeli" bölgeleri taşıdığını savunmuş ama bunu yıldızlara uygulayamamıştır. 1940’larda

Kron (1947), daha sonraları RS CVn yıldızları olarak tanımlanacak dört yıldız gözledi ve

tutulmalar dışında nedenini açıklayamadığı belirgin ışık değişimleri belirledi. Sonunda

Hall (1972), dönen RS CVn yıldızlarında, dalga benzeri özellikleri gösteren bu ışık

değişimlerini, karanlık yıldız lekelerinin hareketiyle açıkladığı yıldız lekesi modelini

önerdi.

1.2 Amaç

Manyetik etkinlik, yıldız atmosferlerinde yüksek enerjili süreçlerin ortaya çıkmasına

neden olur. Güçlü yeniden birleşme (reconnection) olayları (yıldız flareleri -parlamaları-)

düzenli olarak gözlenir ve birkaç 107 K (aşırı durumlarda 108 K’e ulaşan) plazma

sıcaklığını işaret eder. Böylesi süreçler, elektromanyetik tayfın mikrodalga bölgesinden

sert x-ışın bölgesine kadar gözlenebilir etkilere neden olur. Bu durumda bile, böylesi

salmalarla oluşan elektronların dinamiğiyle ilgili tüm detaylar eksik olarak gözlenir ve tam

olarak anlaşılamazlar.

Bu kavramların kontrol edilmesi için Güneş iyi bir laboratuvardır. Örneğin, Bastian

ve ark. (1998) yeniden gözden geçirme çalışmaları; sadece korona benzeri plazmaların

manyetodinamik süreçlerinin, özellikle mikrodalga verilerini içeren, çoklu dalgaboyu

teknikleriyle incelenmesiyle değil, aynı zamanda Güneş durumu için yapılan modellerin de

genel olarak aktif yıldızlara uygulanabileceğini göstermiştir. Yıldız aktivitesinin esasları,

Güneş’te meydana gelen süreçlerle tamamen aynıdır, ancak salınan enerji miktarı daha

fazladır.
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Çok sert, ısısal olmayan x-ışınlarını yıldızın sakin evresinde (quiescence) belirlemek

çok güç olsa da, büyük flareler süresince modern uydu gözlemevlerinde hassas

dedektörlerle belirlemek mümkündür. Ayrıca eş zamanlı radyo ve x-ışın gözlemleriyle

flarelerdeki ‘Neupert etkisi’ni ortaya çıkartma olasılığı vardır. Bu etki, ışınımla soğuyan

plazmanın kısa dalgaboylarındaki ışık eğrisini takip eden radyo salmasını inceleyen, radyo

ve yumuşak x-ışını veya moröte flare salmaları arasındaki uyumla ilgilidir (Neupert, 1968).

Bu çalışmada, farklı dalgaboylarındaki verilerine ulaştığımız YY Gem, AB Dor, CC

Eri ve HD 191588 aktif yıldızlarının aktivite analizlerini yapmak için çoklu dalgaboyu

(multi-wavelenght) yöntemi kullanılmıştır.

HD 191588’in bu çalışmada kullanılan optik gözlemleri, TÜBİTAK Ulusal

Gözlemevi (TUG) 10CT60-79 numaralı proje kapsamında T60 teleskobu kullanılarak

yapılmıştır.



BÖLÜM 2 – ÖNCEKİ ÇALIŞMALAR                                Naci ERKAN

5

BÖLÜM 2

ÖNCEKİ ÇALIŞMALAR

2.1 Koronal Enerji Çıkışının Göstergesi Olarak Radyo Salması ve X-ışınları

X-ışını ve radyo salmaları, manyetik yıldız koronalarında enerji salınımlarını

çalışmaya yarayan mükemmel araçlardır. Güneş gözlemleri, bu dalgaboylarında görülen

olayları anlamada anahtar rol oynamaktadır. Özetle; x-ışınları, hangi süreçlerle oluştuğu

tam olarak anlaşılmamış süreçlerle ısıtılan, kapalı koronal alanlara tuzaklanmış sıcak

(milyon derece Kelvin), yoğun plazmanın varlığının izini göstermektedir. Bunun tersine

radyo gözlemleri, hem açık veya kapalı koronal manyetik alanlarda, tipik olarak düşük

yoğunluklarda bulunan, ısısal olmayan ivmelendirilmiş elektronlar topluluğunu hem de

kromosferden koronaya ısısal atmosferik bileşenleri incelemeye yarar.

Ancak “manyetik aktif yıldızlar” kavramı, bu anlamda Güneş’i içermemektedir. X-

ışını salması, aktif yıldızlarda çoğunlukla aktif bölgelerin büyüklüğü nedeniyle, çok daha

kuvvetlidir. Ancak koronanın ortalama karakteristik sıcaklığı, koronal ışıtmayla birlikte

artar (Schriver ve ark., 1984; Güdel ve ark., 1997). Bu eğilim, ek fiziksel açıklamayı

gerektirir. Radyo dalgaboylarında da manyetik aktif yıldızlar başka özellikler gösterirler. 1-

10 GHz aralığında Güneş’in radyo salmasında, farklı kromosferik ve geçiş bölgesi

seviyelerinden gelen Bremsstrahlung ve manyetik aktif bölgelerin üzerindeki koronal

katmanlardaki optik olarak kalın gyrorezonans salmaları baskındır. Buna karşılık, aktif

yıldızlarda gözlenen radyo parlaklık sıcaklıkları ve radyo tayfları, Güneş atmosferinde

bulunan çok daha yüksek enerjili elektronların gyrosynchrotron ışımasını işaret etmektedir.

Güneş bazen gyrosynchotron salması gösterir ve bunların çoğu çeşitli coherent (uyumlu)

ışımaların birleşiminden, bir kısmı da flarelere hapsedilmiş ışınımdan gelmektedir.

Manyetik aktif yıldızlar, yıldız yarıçapıyla karşılaştırılacak kadar büyük koronal

yapılar gibi Güneş’e benzemeyen durumlarıyla, birçok radyo özelliğini açığa

çıkarmışlardır (Benz ve ark., 1998; Mutel ve ark., 1998; Peterson ve ark., 2010). Buna

karşılık, x-ışını koronaları, çok aktif yıldızlarda bile oldukça sıkışık (compact) yapılardır

(Walter ve ark., 1983; Ottmann ve ark., 1993). Bu durum, göreli olarak küçük basınç

yükseklik ölçeğinde toplanmış elektron yoğunluğunun karesiyle değişen x-ışını

parlaklığının bir sonucudur. Bundan dolayı, radyo ve x-ışını kaynakları yakın uzay

komşuluğunda olmak zorunda değildir. Yıldız atmosferlerinde farklı plazmalar veya

parçacık popülasyonlarına, farklı atmosferik katmanlara ve yapılara bakılmalı ve belki de



BÖLÜM 2 – ÖNCEKİ ÇALIŞMALAR                                Naci ERKAN

6

farklı enerji kaynakları bile araştırılmalıdır. Yıldızlarda, iki farklı ışınımın birbirleriyle

ilişkili olabileceğini beklemek için çok az neden olmalıdır.

Bu nedenle, RS CVn türü yakın çift yıldızların durgun radyo ve x-ışını salmaları için

bazı ilişkilerin açığa çıkarılması sürpriz olmuştur. Drake ve ark. (1989), yumuşak x-ışını ve

radyo (6 cm) ışıtmalarının, doğrusal değişimden (LRLX
1.370.13) farklı olmasına karşın,

birkaç yüz kat daha büyük değerli uyumunu buldular. X-ışını gözlemlerinden

gösterilebilecek böylesi bir plazma bileşeni, gyrosynchotron süreci sayesinde, çok sıcak

(>50 MK) plazmanın Maxwellian elektron dağılımının kuyruk kısmından ortaya çıkan

radyo salmasının kendi içinde uyumlu bir taslağını önerdiler. Bu model, x-ışını ve radyo

salmalarının ortak bir kaynaktan önerilmesiyle ilgili iyi bir bağlantı verdi. Fakat ısıl

plazmadan alınan gyrosynchotron tayflarının, yüksek frekanslara doğru hızlı düşüşünün,

herhangi bir manyetik aktif yıldızda gözlenmediği anlaşıldı. Kabul edilebilir bir tayfsal

uygunluk (fit), koronal manyetik alanın, alan şiddetinin yarıçap ile r-1 oranında azalmasını

gerektiriyordu (Chiuderi Drago ve Franciosini, 1993; Beasley ve Güdel, 2000). Buna

karşılık, ısısal olmayan (güç yasası) elektron dağılımları, gözlenen sığ (shallow) tayfları

üretebilmektedir (Chiuderi Drago ve Franciosini, 1993).

Güdel ve ark. (1993) M cüceleri için x-ışını ve radyo ışıtmalarını, bunu takiben G

cücelerini de içeren diğer tayf türlerini çalıştılar (Benz ve Güdel, 1994; Güdel ve ark.,

1995). Tekrar, tüm geç tayf türündeki aktif yıldızlar, en iyi olarak LX/LR1015.50.5 Hz oranı

ile tanımlanan benzer değişimi gösterdiler. Bu örnekler ile, RS CVn çiftleri, Algol çiftleri,

FK Com türü yıldızlar ve aynı zamanda zayıf çizgili anakol öncesi T Tauri yıldızlarına ait

örneklerin birleştirilmesiyle, LR ve LX arasındaki uyumlu eğilim 1010-1012 kattan daha

büyük değerlerde bulundu (Şekil 1). LX/LR oranın evrensel olmadığı belirtilmelidir. Bu

değişim özel olarak “manyetik aktif” yıldızları içermektedir ve Güneş gibi aktif olmayan

yıldızlara uygulanamaz. Bu tür yıldızlar, kabul edilebilir miktarda yarı kararlı yumuşak x-

ışını salması yapsalar bile, gyrosynchotron türü sürekli radyo salması kaynakları

değildirler. Aslında, günümüz radyo gözlemevleri, çok aktif örnekler dışında hâlâ yakın

soğuk yıldızları düzenli bir şekilde belirlememektedir.
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Şekil 1. Radyo ve x-ışını korelasyonu. Sol altta görülen harfler, farklı yapıdaki Güneş flare
olaylarını (m, Güneş mikro flare olayları; i, orta büyüklükteki atmalı Güneş flare olayları;
h, baskın büyük atmalı evreli kademeli Güneş flare olayları; g, saf kademeli Güneş flare
olayları), sağ üst taraftaki şekiller de farklı türden aktif yıldızları (+, dM(e) yıldızları; x,
dK(e) yıldızları; , BY Dra çiftleri; o, RS CVn çiftleri; , Algol türü çiftleri; □, FK Com
yıldızları; beşgenler, T-Tauri sonrası yıldızlar; Lx1012 erg.s-1Hz-1 civarındaki üçgenler, M
cüceleri; Lx1015 erg.s-1Hz-1 civarındaki üçgen; RS CVn çiftleri) göstermektedir (Benz ve
Güdel, 1994; Güdel ve ark., 1996; Osten ve ark., 2004).

Aktif yıldızlar, yukarıda bahsedilen iki özellikle göze çarpmaktadırlar: x-ışınlarında

görülen çok sıcak plazma ve yarıçap doğrultusunda yapılan salmalarından belirlenen ısısal

olmayan elektronlar. Başlangıçta ivmelenmiş elektronlarda tutulan enerjinin, koronal

plazmayı ısıttığını kabul edelim. Eğer korona nin(e) enerji-bağlantılı (energy-dependent)

oranıyla içine aldığı ivmelenmiş elektronlarla, E oranıyla enerji salıyorsa;

Xin L
b

dn
a

E 1)(1

0

 
 




(1)
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yazılabilir (Güdel ve Benz, 1993). Burada; a, parçacık ivmelenmesi içine yöneltilmiş

toplam enerji oranı; b, sonunda yumuşak x-ışını olarak salınan toplam enerjinin oranıdır.

Denklem 1 ile enerjinin içe alımıyla, enerji kaybı arasında bir denge olduğu varsayılır.

Denklem 1’deki salma süreçlerinin girişinden sonra;

XR L
b
aBL )1(10.3 0

48.222    (2)

bulunur (Güdel ve Benz, 1993). Denklemin sağ tarafındaki sabit değerler, özellikle de B ve

a/b oranı (, elektronun yaşam süresinin enerji bağımlılığı için güç yasası indisi) gibi

parametrelerle oransallık bulunur. Buna karşılık, Denklem 2 ile gözlemlerin

karşılaştırılmasıyla, elektron tuzaklanması (popülasyonun yaşam süresi) için zaman ölçeği

0’ın (örneğin a/b1 için) ve birçok durumda radyasyonun dakika/saat ölçeklerinde

sönümlenmesi gerektiği sonucu bulunabilir. Bu durum, koronanın sık sık veya yarı düzenli

olarak yer değiştirmesini gerektirir.

Bu süreç, Güneş flare olayları için ‘standart model’ ile açıklanabilir. Standart

Güneş flare olayı modeli (başka bir deyişle kromosferik buharlaşma senaryosu) yeniden

birleşen manyetik alanlarda (magnetic reconnection) ivmelenip maddenin ısıtılıp atıldığı

kromosferik katmanlardan geçip, kapalı manyetik ilmeklerden kaçan ve x-ışını salmasıyla

soğuyan elektronları anlatmaktadır. Bu modelin en iyi gözlemsel belirteci, flare olayında x-

ışını ışık eğrisi zaman değişimi ile, radyo (veya sert x-ışını veya U bandı) ışık eğrisi

arasındaki benzerliği ifade eden “Neupert Etkisi”dir. (dLX/dt  LR) Bu tahmin şunları

varsaymaktadır:  Lx, yüksek enerjili elektronlar tarafından oluşan sıcak plazma içindeki

ısısal enerjiyle orantılıyken, radyo salmaları (LR) eş zamanlı salınan bu elektronların

sayılarıyla orantılıdır. Neupert etkisi Güneş flare olayında sıkça gözlenmiştir. (Dennis ve

Zarro, 1993) Aynı şekilde yıldız flare olaylarında da x-ışını gözlemlerinde, hem çok büyük

olaylarda hem de küçüklerde ayırt edilebilmiştir (Güdel ve ark., 1996, 2002; Osten ve ark.,

2004).

Yıldızların gözlenen sakin evrelerindeki ve flare olaylarındaki salmalar ile ilgili bir

bilgiye daha ihtiyaç vardır. Son yıllarda, yapılan birçok çalışmada, x-ışını flare olaylarında

salınan enerjinin ≥ 2 değerli güç yasası dağılımı (dN/dE  E) ile açıklandığını

göstermiştir (Audard ve ark., 2000; Kashyap ve ark., 2002). Bu durumda, güç yasasının

küçük enerjilere doğru devam ettiği, enerji integrasyonunun E→0’dan saptığı

varsayılabilir. Yani tüm görünür durgun salma seviyesi, ışık eğrilerinde belirlenemeyen
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yarı kararlı salma seviyesi üzerine binmiş çok sayıda küçük flare olayıyla açıklanabilir

(Forbrich ve ark., 2010).

LX-LR bulmacasını çözmek için şunlar önerilir: radyo ve x-ışını salmaları manyetik

aktif yıldızlarda birbirleriyle ilişkilidir. Çünkü sakin evredeki salma olarak aldığımız

ışınım birçok küçük flare olayının katkısından oluşmaktadır. Bu flare olaylarının her biri

plazmayı ivmelenmiş elektronların kinetik enerjisiyle ısıtır. Bu elektronların bir kısmı,

ısıtılan plazma x-ışını salması verirken gözlenen radyo salmasının kanıtıdır. Bu nedenle

LX/LR oranı bir flare olayında kaybedilen enerji oranını yansıtır. Şekil 1’de farklı Güneş ve

yıldız flare olaylarındaki ortalama x-ışını ve radyo ışıtmaları gösterilmektedir. Aslında,

Güneş flare olayları, manyetik aktif yıldızlardaki eğilimi devam ettirmektedir (Benz ve

Güdel, 1994) ve yıldız flare olayları sakin evredeki ışıtma oranları eğilimi ile mükemmel

uyum göstermektedir. Bu gözlemler; flare olaylarının koronanın ısıtılmasının ve manyetik

aktif yıldızlardaki durgun salmanın kaynağı olduğunu ve bunun sonucunda da LX/LR

uyumun desteklemektedir (Forbrich ve ark., 2010).

2.2 Güneş ve Yıldızların X-ışınları ve Gyrosynchotron Radyo Salması Uyumu

Güneş ve yıldız flare olayları ve koronalarından alınan x-ışını salmaları, serbest-

serbest geçişlerden veya hızlı hareket eden elektronların iyonlar tarafından saptırılması

olan Bremsstrahlung süreçleriyle oluşturulur. Bu salma, elektronların enerji dağılımlarına

bağlı olarak iki farklı şekilde olur: ısıl ve ısıl olmayan süreçler. Isıl x-ışını, 106-108 K

arasındaki sıcaklık sonucunda, 0,1 keV’tan daha küçük enerjilerden 10 keV’tan daha

büyük enerjiler aralığındadır. Isısal olmayan x-ışınları, plazma süreçleriyle ivmelendirilen

enerjik elektronlar tarafından salınır. Bu Bremsstrahlung salmaları, Güneş flare olaylarında

10 keV-100 MeV aralığında gözlenmiştir (Forbrich ve ark., 2010).

Gyrosynchotron radyo salması, genellikle ısısal olmayan az rölativistik (>100 keV)

elektronlar tarafından tek tek üretilir. Salma, parçacıkların manyetik alanlardaki spiral

hareketi sonucunda oluşur (Dulk ve Marsh, 1982). Yüksek enerjili her elektron hem

Bremsstrahlung hem de gyrosynchotron salması yapar. Bu salmada farklı parametreler

etkili olsa da (en belirgini gyrosynchotron durumundaki manyetik alan), Güneş flare

olayında ısısal olmayan x-ışınları ve gyrosynchotron salması arasındaki uyum şaşırtıcı

değildir. Kosugi ve ark. (1988), ısısal olmayan x-ışını ve radyo tepe akıları arasında ufak

bir sapmayla doğrusal uyumu buldular. Daha şaşırtıcı olanı, yıldızların hem sakin hem de

flare olayı sırasındaki koronasında, ısısal (yumuşak) x-ışını salması da gyrosynchotron

radyo salmasıyla uyumludur.
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Isısal olmayan gyrosynchotron salması ve ısısal x-ışını arasındaki uyum standart

flare olayı senaryosuna da uygundur: Flare enerjisinin büyük kısmı, ısısal olmayan

elektronlar formunda salınır. Bu durum yoğun bir ortama neden olur ve ısınan ortam ısısal

x-ışını salması yapar. Bu senaryo, Güneş flare olaylarında yeteri kadar onaylanmıştır. Buna

karşılık, birçok farklı türden cisimle uyum çok büyük farklılıklar göstermektedir (Krucker

ve Benz, 2000). Özel olarak, manyetik alan ve elektron yaşam zamanının değişmesi

beklenmektedir. Bazı sapmalar da gözlenmiştir: RS CVn çiftleri, Algoller ve BY Dra

çiftleri radyo salmaları bakımından zengin olma eğilimindeyken (Güdel ve Benz, 1993),

flare olayı göstermeyen sistemler radyo salmaları bakımından fakirdirler (Krucker ve

Benz, 2000). Bu fark belki de Denklem 2’deki farklı parametre değerlerinin sonucudur.

Radyo/x-ışın ilişkisinin mükemmel uyumunun birkaç sonucu şöyle özetlenebilir:

1-) Flare olaylarının ve aktif yıldız sakin x-ışını salmalarının belirgin ilişkisi, x-ışını

salan koronanın flare olaylarıyla ısıtıldığını kuvvetle desteklemektedir.

2-) Radyo/x-ışını ilişkisi, K, G ve F tayf türünden yıldızların radyo salmalarının

keşfedilmesine neden olmuştur. Bu tayf türlerinden seçilen parlak x-ışını salıcılarının

radyo salmaları ilk defa belirlenmiştir (Güdel ve ark., 1994; Güdel, 2002).

3-) Radyo/x-ışını ilişkisinden büyük sapmalar, radyo salmasının gyrosynchotrondan

başka salma mekanizmalarının belirlenmesinde kullanılabilir (Benz, 2001).

2.3 Güneş Yumuşak X-ışını ile Uyumlu (coherent) Radyo Salması Arasındaki

İlişki

Kozmik salmaların iki kaynağı vardır: uyumlu (coherent) ve uyumsuz (incoherent)

süreçler. Gyrosynchotron ve ısıl ışınım uyumsuz süreçlerdir ve tek tek parçacıkların enerji

salmalarının sonucudur. Buna karşılık, uyumlu süreçlerle salınan enerji, bir grup parçacık

tarafından, belki de plazma içinde kararsızlığa sürüklenen dalga fazında üretilir. Bu

kararsızlık, elektronların yayılma bileşeni, kayıp konisi (loss-cone) veya kuvvetli elektrik

akımı gibi ısısal olmayan hız dağılımlarının olduğu plazmada ortaya çıkar (Benz, 2002).

Dalga fiziği terminolojisiyle söylenirse, plazma dalgaları radyo dalgalarına dönüştürülür

(Melrose 1980). Uyartım ve dönüşüm doğrusal değildir. Bu nedenle x-ışınlarıyla uyumu

zayıf veya hiç yoktur. Uyumlu radyo salmasının belirgin özellikleri; dar bant tayf

(<<1), yüksek polarizasyon (%40) ve oldukça yüksek parlaklık sıcaklığı (1010 K)

göstermeleridir.

Güneş’te gyrosynchotron salması uyumlu radyo salmasıyla ilişkili olabilse de bu

uyum çok belirgin değildir (Forbrich ve ark., 2010). Gyrosynchotron salmasıyla
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korelasyonu henüz araştırılmadıysa da, uyumlu radyo salmasının ısısal olmayan x-

ışınlarıyla uyumlu olduğu kabul edilmektedir (Forbrich ve ark., 2010). Bazı durumlarda iyi

zamansal korelasyon Dabrowski ve Benz (2009) tarafından yayınlanmıştır. Ancak, en son

görüntüleme gözlemleri, bu uyumlu radyo salmasının kaynağının bile, koronal x-ışını

salmasının beklendiği elektron ivmelenme bölgesinin olmadığını gösterdiği

söylenmektedir (Forbrich ve ark, 2010).

2.4 RS CVn, BY Dra ve Algol Sistemleri

RS CVn, BY Dra ve Algol sistemlerini içeren aktif çiftlerin tümü Şekil 1’deki LX-LR

diyagramında, büyük manyetik aktiviteyi gösteren sağ üst kısımda toplanmışlardır. RS

CVn ve BY Dra çift sistemleri arasındaki fark, bileşenlerin evrimsel durumuyla ilgilidir.

RS CVn sistemlerinde, genellikle bileşenlerden biri veya ikisi evrimleşmişken, BY Dra

sistemlerinde iki bileşen de K veya M türünden anakol yıldızıdır. Ancak bu cisimler aynı

zamanda değişen kaynaklar olarak da bilinirler. Bu nedenden dolayı, fiziksel olaylar

arasındaki genel ilişki ancak eş zamanlı gözlemlerle bulunabilir. 5 yıldızın eş zamanlı

gözlemleri dikkate alınarak özetlenen radyo - x-ışını ilişkisi Şekil 2’de gösterilmiştir.

Şekilden radyo – x-ışını değişimi açıkça görülmektedir. Ancak her ne kadar büyük

miktarlarda saçılma varsa da, aktif yıldızlar LX ve LR değerleri arasında uyumlu bir ilişki

göstermektedir.

Bu iki ışıtma arasındaki neredeyse doğrusal ilişkinin klasik açıklaması; plazmanın

ısıtılması ve parçacık ivmelenmesinin ortaya çıkışının ortak bir enerji kaynağının oluşudur.

Ayrıca bu süreçler, farklı türden aktif yıldızlar arasında yaklaşık olarak aynı oranda ortaya

çıkmaktadır. Ancak, buradaki örneklerde, bu durumun ortalama zaman dikkate alındığında

doğru olabileceği görünmektedir. Yüksek LX/LR değerli, düzeltilmemiş radyo ve x-ışını

flare örnekleri, farklı parçacık ivmelenmesi ve plazma sıcaklıkları oranlarına sahiptir. Bu

aynı zamanda Neupert etkisi gösteren flare olayları (Şekil 2’de gösterilen CC Eri’de

olduğu gibi) için de doğrudur (Forbrich ve ark., 2010).
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Şekil 2. Farklı türden 5 yıldıza ait, eş zamanlı çoklu dalgaboyu gözlemleri için x-ışın radyo
ışıtmaları. Sistemlerden ikisi Algol türü (Algol, HR 5110), ikisi RS CVn türü (HR 1099,
UX Ari) ve biri de BY Dra türü (CC Eri) değişendir. Noktalı çizgiler için
LX/LR=0,17x1015,50,5 Hz (Benz ve Güdel, 1994). Kesikli çizgiler için ortalama
LX/LR=5,9x1014 Hz ve düz çizgi için LX/LR=1015,5 Hz (Forbrich ve ark., 2010).
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BÖLÜM 3

MATERYAL ve YÖNTEM

3.1 Radyo Girişim Ölçümünün Temelleri

Radyo girişim ölçümü birçok farklı uygulamada kullanılan güçlü bir yöntemdir. Bir

girişimölçer, istenen radyo frekans bandında bir kaynağın radyo salmasını almak için

ayarlanmış bir çift antenden oluşur. İki alıcıdan gelen sinyallere, girişim saçaklarını

oluşturmak üzere çapraz korelasyon işlemi uygulanır. Bu girişim deseninden, analizi

yapılacak uzak astronomik cismin görüntüsü elde edilir.

Radyo girişimölçerlerle;

(i) Açıklık (aparture) sentezi tekniği kullanılarak astronomik cismin radyo görüntüsü

elde edilebilir.

(ii) Eğer antenlerin konumu biliniyorsa, yakın yersel veya uzaysal radyo

kaynaklarının konumları belirlenebilir.

(iii) Eğer radyo salması uzak ve kararlıysa, antenlerin göreli konumları belirlenebilir.

Modern radyo girişimölçerleri aşağıdaki kritik sinyal işleme elemanlarına sahiptir:

(i) Çok iyi yönlenebilen ve takip etme kapasitesi yüksek hareketli alıcı antenler,

genellikle de mikrodalga çanak antenler.

(ii) Radyo frekans alıcı, karalı lokal osilatörler ve temelband (baseband) dönüştürücü

devreler. Bu elektronik devreler sonraki işlemler için sinyali alıp temelband frekansına

dönüştürmek için gereklidir.

(iii) Yüksek hızlı sayısal düzeltici devre. Bu sistem sayısal veriyi alır, bilinen

geometrik gecikme ve antenlerin hareketinden ortaya çıkan Doppler kaymasını da ortadan

kaldırır ve verilere çapraz korelasyon uygular.

(iv) Düzeltici çıktı verilerini işleyen bilgisayar yazılımı.

Bu tez çalışmasında radyo girişim gözlemleri yapılan AB Dor ve CC Eri’nin verileri

MIRIAD yazılımıyla indirgenmiştir. Bu yazılımla; kaynağın akı yoğunluğu değişimi,

mutlak uzaysal konumları, göreli konumları ve hareketleri farklı frekans bandlarında

belirlenebilmektedir.

İndirgemelerinde akı kalibrasyonu için; birincil kaynak olarak, kararlı bir radyo

kaynağı olan, akı değeri ve konumu iyi bilinen  PKS 1934-638 (=19sa 39dk 25s, = -63o
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42 46) cismi (Seyfert gökadası); ikincil kalibrasyon kaynağı olarak da PKS 0220-349

(=02sa 22dk 56s, = -34o 41 29) kuazarı kullanılmıştır.

MIRIAD’la yapılan indirgeme işleminde; önce gürültülü ve bozuk olduğu

görülebilen sinyaller belirlenip, indirgeme dışında bırakılır. Sadece gözlem programının

başında gözlenen birincil ve her 25 dk’da bir, 5 dk süreyle gözlenen ikincil kalibrasyon

kaynakları kullanılarak; anten kazançları ve kaçakları, band geçişleri ve gecikmeler

belirlenip gerekli kalibrasyonlar yapılır ve oluşturulan kalibrasyon tabloları gözlenen

kaynağa uygulanır. Görünürlük veri setlerinden, kaynağın görüntüsü oluşturulur. Bu

görüntüler temizlenip, modellenir ve akı kalibrasyonu yapılmış kaynağın akı değişimleri

okunabilir. Bu çalışmada elde edilen akı değişimleri, MIRIAD programının UVFIT alt

programı kullanılarak elde edilmiştir.

3.2 Çizgi Profil Fiti

Güneş ve manyetik aktif yıldız çalışmaları, kromosferde görülen aktif plaj

bölgelerinin bazı tayf çizgilerinde (özellikle de H (6563Å), Ca II H (3968Å) ve Ca II

K (3933Å) çizgilerinde) salma profili verdiğini göstermektedir. Hidrojen Balmer serisinin

H çizgisi, fotosfer, kromosfer, geçiş bölgesi ve koronada bulunan ve yüksek hızlara sahip

hidrojen atomlarından kaynaklanır. Bu çalışmada verilerine ulaşılan YY Gem aktif

sisteminin H salma profilleri, E. Budding tarafından geliştirilen ve bu çalışma için

güncellenen PROF (PROfile Fitting) programı kullanılarak modellenmiştir. Programın leke

modeli için kullanılan eski versiyonunun özellikleri Budding ve Zeilik (1994) tarafından

özetlenmiştir. Programda kullanılan, salma çizgi profiline “iki bileşenli fit” modeli Olah ve

ark. (1992, 1998) tarafından kullanılan analitik yöntemdir. Bu yöntemde, salma çizgi kesiti

fiti için üç parametre önemli rol oynamaktadır. Bunlar; r (Doppler dönme genişlemesi

parametresi), s (Gaussian genişleme parametresi) ve I0 (merkezî akı parametresi)

değerleridir.

Çizgi kesiti fitinde dönmeye ait r Doppler genişlemesi;
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Burada; Ib, çizgi komşuluğundaki süreklilik akı düzeyi; I0, merkezî salma akı parametresi;

0, çizginin referans dalgaboyudur.

Bu parametrelerden r, Doppler dönme genişlemesi parametresi, kaynağın dönmesine

ait Doppler genişlemesidir ve çözüm sonucunda bulunan değerin, yıldızın dönmesiyle

uyumlu olması beklenmelidir. Diğer parametre olan s, Gaussian genişleme parametresi,

Gaussian çizgi genişlemesinde rol alan temel mekanizmalar, ısısal ve ısısal olmayan

(makro-mikro türbülans gibi) mekanizmalardır ve kromosfer kökenli bir çizgi için

sıcaklığın ve türbülans hızlarının bir fonksiyonu olarak tanımlanır.

Model fit için kullanılan diğer parametreler; 0 (çizginin referans -ortalama-

dalgaboyu), Ib (çizgi komşuluğundaki süreklilik akısı) ve u (yıldızın kromosferi için

doğrusal kenar kararma katsayısı) değerleridir.

3.3 Yıldız Leke Modeli

Aktif, soğuk yıldızların ışık değişimlerinin, manyetik kökenli soğuk veya sıcak

lekelerin dönme modülasyonundan kaynaklandığı düşünülmektedir. Bu çalışmada, olası bu

yıldız lekelerin modellenmesi için, E. Budding (1977) tarafından tanımlanan ve Budding

ve Demircan (2007) tarafından gözden geçirilen analitik modeli kullanan ve E. Budding

tarafından yazılan ILOT programlar dizisi içindeki SPOT programı kullanılmıştır. Işık

değişimleri, aktif soğuk yıldızlarda lekelerin birleşik olarak, geniş, büyük boyutlarda ele

alınışını destekler. Renk değişimlerini çalışmak, aynı zamanda, leke ile çevresindeki

fotosfer arasındaki sıcaklık farklarının belirlenebiliyor olmasına da olanak verir.

Yıldız yüzeyindeki bir lekenin belirlenebilmesi için şu parametrelerin biliniyor ya da

tahmin ediliyor olası gerekmektedir;  (leke merkezinin boylamı),  (leke merkezinin

enlemi), i (dönme eksenin bakış doğrultusuna göre eğikliği),  (lekenin açısal boyutu), U

(lekesiz durum için referans ışık düzeyi), L1 (lekeli yıldızın kesirsel ışıtması),  (yıldız

leke akısının çevresindeki fotosfer akısına oranı), u (lekeli yıldızın fotosferi için doğrusal

kenar kararma katsayısı).

Yıldız fotosferi üzerinde üzerindeki leke tarafından oluşturulan fotometrik etki,

yıldızın dönmesiyle hareket edeceğinden, yukarıdaki parametre seti aynı zamanda, t dönme

zamanına (ya da dönem açısal evresine) bağlı olacaktır.

Burada, leke sıcaklığının belirlenmesini sağlayan   parametresi, yıldız fotosferi

akısının leke fotosferi akısına oranı olarak tanımlanır:
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3.4 X-Işını Verisi İndirgeme ve Analiz Yöntemi

Bu çalışmada incelenen iki sistemin (AB Dor ve CC Eri) x-ışını gözlemleri sırasıyla

Suzaku (ASTRO-EII) ve Chandra uyduları ile yapılmıştır. Elde edilen bu x-ışını gözlem

verilerinin en önemli özelliklerinden biri, x-ışını salan kaynak ne kadar şiddetli olursa

olsun, kaynaktan salınan ve alıcıya ulaşan foton sayısının çok az oluşudur. Bu nedenle

alıcıya ulaşan tüm fotonların hangi uzay bölgesinden geldiği ve hangi enerjiye sahip

olduğu belirlenebilir ve gözlem veri dosyasına yazılır. Bu sayede, farklı enerji

aralıklarındaki akı değişimleri, ayrı ayrı gösterilebilir. Sistemin saldığı akının (sayım/s

biriminde), farklı enerji bandı aralıklarındaki değişimini görmek, sistemin hangi

aralıklarında ne miktarda enerji saldığının anlaşılmasına yarar. Bu aynı zamanda, salınan

bu enerjinin yıldız atmosferinde hangi fiziksel süreçler sonucunda ortaya çıktığının

anlaşılmasına yardımcı olur.

X-ışını gözlem verilerinde her bir fotona ait enerjinin biliniyor oluşu, sisteme ait

tayfın da incelenmesine olanak sağlar. Elde edilen x-ışını tayfları, HEASoft yazılımının

(http://heasarc.gsfc.nasa.gov/lheasoft/) XANADU paketinde bulunan, Linux işletim

sisteminde, komut tabanlı olarak çalışan, x-ışını tayfsal fit programı olan XSPEC ile analiz

edilmiştir. Tayfın oluşturulabilmesi için gerekli olan, gelen fotonların alıcı kanallarına nasıl

dağıtıldığı bilgisini içeren RMF (Redistribution Matrix File – Yeniden Dağıtım Matris

Dosyası) ve teleskobun etkin alanını kodlayan (yani; teleskop/süzgeç/alıcı alanlarının ve

zaman içindeki enerji ortalamaları fonksiyonu etkinliklerinin bilgisini içeren) ARF

(Auxiliary Response File – Yardımcı Yanıt Dosyası) dosyaları HEASoft yazılımının

FTOOLS paketiyle oluşturulmuştur.

Bu çalışmada kullanılan tayflar, üç farklı modelin ikişerli gruplar halinde

kullanılmasıyla modellenmiş ve fiziksel parametrelere ulaşılmıştır. Bu modeller; TBabs,

cemekv ve cevmkl’dir.

TBabs (The Tuebingen-Boulder ISM absorption – Tuebingen-Boulder yıldızlararası

ortam soğurması): Bu model, kaynak ile alıcı arasındaki yıldızlararası ortamdaki gaz,

parçacık ve moleküllerden kaynaklanan x-ışın soğurmasının etki kesidini hesaplar.
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Modelin tek parametresi, nH, 10-22 atom.cm-2 biriminde verilen eşdeğer hidrojen sütun

yoğunluğudur.

Cemekl ve cevmkl; mekal (MEwe-KAastra-Liedahl ısıl plazma) kodunu kullanan,

çoklu sıcaklıklı plazma salma modelleridir. Salma miktarları, sıcaklık güç yasasıyla

uyumludur. Yani, T sıcaklığından bulunan salma miktarı, (T/Tmax) ile orantılıdır.

Cemekl modelinin beş parametresi vardır. Bunlar sırasıyla; , güç yasası salma

fonksiyonu indisi; Tmax, maksimum sıcaklık; nH, hidrojen yoğunluğu; bolluk, Güneş

bolluğu biriminde ağır element bolluğu; z, kırmızıya kaymadır.

Cevmkl modelinin parametreleri; cemekl ile bolluk parametresi dışında aynıdır. Bu

modelde, ağır element bollukları her bir element için ayrı ayrı verilmektedir. Bu elementler

sırasıyla; He (helyum), C (karbon), N (azot), O (oksijen), Ne (neon), Na (sodyum), Mg

(magnezyum), Al (alüminyum), Si (silicon), S (sülfür), Ar (argon); Ca (kalsiyum), Fe

(demir), Ni (nikel)’dir ve her biri Güneş bolluğu biriminde hesaplanır.

X-ışın gözlemlerinin bir diğer özelliği, alıcıya ulaşan foton bilgilerinin (enerjisi,

hangi koordinatlardan alıcıya ulaştığı vb.) sürekli olarak kaydediliyor oluşudur. Bu

durumun sağladığı en önemli avantaj; yıldız tayfının istenilen zaman aralıklarında da

incelenebiliyor oluşudur. Böylece, tüm gözlem verisi boyunca belirlenecek zaman

aralıklarında yıldız tayfı ayrı ayrı modellenebilir ve fiziksel değişimler incelenebilir. X-

ışını indirgeme süreçlerinde bu zaman aralıkları Good Time Interval (İyi Zaman Aralığı –

GTI) olarak adlandırılır. Bu iyi zaman aralıklarının belirlenmesi keyfidir. Sistemin farklı

enerji salma zaman aralıklarında incelenebiliyor oluşu, bu aralıklarda yıldız atmosferinin

yapısı ve değişimiyle ilgili ipuçları verebilmektedir.
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BÖLÜM 4

ARAŞTIRMA BULGULARI ve TARTIŞMA

4.1 YY GEMINORUM

YY Gem (BD +32 1582, SAO 60199, Gliese 278c, =7sa34dk37s.5 =+31o5209,

J2000, V=9m,1) birbirine çok benzeyen dM1e bileşenli, iki bileşeni de flare yıldızı gibi

görünen, kısa yörünge dönemli (19,54 saat), çift çizgili tayflı, tutulma gösteren bir çift

sistemdir. 14,7 parsek uzaklığında ve Castor çoklu yıldız sisteminin bir üyesidir (YY Gem

= Castor C). 1916’da tayfsal olarak çiftliği keşfedilen (Adams ve Joy, 1920) sistemin

tayfsal yörüngesi ilk defa Joy ve Sanford (1926) tarafından rapor edilip, fotoğrafik

gözlemlerden tutulma gösterdiği de neredeyse eşzamalı olarak van Gent (1926) tarafından

bulunmuştur. Bilinen en parlak dMe türü çiftlerinden biri olan YY Gem, sönük anakol

yıldızlarının kütle-ışıtma ve kütle-yarıçap ilişkilerinin tanımlanması açısından önemlidir

(Torres ve Ribas, 2002). Bununla birlikte, yüzey parlaklığının eş dağılımlı olmamasının,

iki bileşenin de net akılarını etkilediği Kron'un (1952) öncü çalışmasında belirtilmiştir.

Aslında YY Gem, Güneş’ten sonra yüzey leke etkilerinin onaylandığı ilk sistemdir (Kron,

1952). Bileşenlere ait yapısal ışıtmaların kesin olarak belirlenebilmesi için, bu leke etkileri

ile ilgili bilgilere ihtiyaç olduğu açıktır.

Sistem Torres & Ribas (2002) ve Qian ve ark. (2002) tarafından gözden

geçirilmiştir

Chabrier ve Baraffe (1995) her bir bileşenin radyatif çekirdeğinin, yarıçapın

yaklaşık %70, konvektif bölge kalınlığının da %30’u kadar olduğunu göstermişlerdir.

Yüzeyin hemen altındaki kuvvetli konvektif hareket, büyük ölçekli yıldız lekelerine ve

büyük manyetik alan yapılarına neden olmaktadır. Sistemin flare olayı etkinliği ilk defa

Moffet ve Bopp (1971) tarafından bildirilmiştir. Sonraki çalışmalar da flare olayı gösteren

en aktif çiftlerden biri olduğunu göstermiştir (Moffet, 1974; Doyle ve Butler, 1985; Doyle

ve ark., 1990).

Sistemin flare olayı aktivitesi çoklu dalgaboyu gözlemleriyle de çalışılmıştır.

Jackson, Kundu ve White (1989) VLA’i kullanarak radyo gözlemlerini; Stelzer ve ark.

(2002) eşzamanlı olarak Chandra ve XMM-Newton uydularıyla x-ışını tayfı gözlemlerini;

Saar ve Bookbinder (2003) de  uzak STIS uzak moröte gözlemlerini çalışmışlardır.

Sistemin flare olaylarındaki moröte ve x-ışını salmalarının, Güneş’te meydana gelenlerden

daha şiddetli olduğu gösterilmiştir (Haisch ve ark., 1990). Tsikoudi ve Kellet (2000), iki

büyük flare olayı gözledi ve buradan toplam x-ışını ışıtmalarını 6-81033 erg olarak tahmin
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ettiler. Ayrıca kuvvetli manyetik aktivite ve sıcak koronal bileşenleri gösteren değerlerde

olacak şekilde, x-ışını ve bolometrik ışıtmalar oranını, Lx/LBol, hesapladılar.

Yaklaşık aynı kütleli yakın çift sistemlerde, yoğunluk ölçek yüksekliği oldukça

büyüktür. Yani, yıldız yüzeyi üzerinde yükseklikle parçacık yoyunluğu Güneş

koronasındaki gibi hızlı bir düşüş göstermez. Bu nedenle, iki yıldız arasındaki sıcak

plazma kuvvetli x-ışını salar. Bu çiftler, aynı zamanda birbirleri arasında manyetik olarak

da ilişkili olabilirler. Uchida ve Sakurai (1983) bu durumu göstermiş ve bileşenler

arasındaki aktivitenin diferansiyel dönmelerinden etkilenebileceğini önermişlerdir. Bu

sürecin olası sonuçlarından biri olan periyodik flare olayı, bu çalışmada kullanılan 1988

gözlem kampanyası dahilinde fotometrik olarak gözlenmiş ve Doyle ve ark. (1990)

tarafından incelenmiştir. Yakın zamanda Gao ve ark. (2008) da, çiftlerdeki olası periyodik

flare etkilerini  tartışmışlar ve bu olayı MHD sayısal benzetimle açıklayan yeni bir model

önermişlerdir.

Çizelge 1’de YY Gem’in farklı geniş band süzgeçlerindeki parlaklıkları

gösterilmiştir.

Çizelge 1. YY Gem’in farklı süzgeçlerdeki parlaklıkları

YY Gem
Band Parlaklık [hata] (m)

B 10,56 []
V 9,83[0,06]
R 8,7 []
J 6,073 [0,018]
H 5,420 [0,021]
Ks 5,236 [0,020]

4.1.1 YY Gem'in 1988 Çoklu Dalgaboyu Gözlem Kampanyası

YY Gem, Şubat-Mart 1988'de eşzamanlı radyo, yakın kızılöte, x-ışını, moröte ve

optik dalgaboylarında gözlenecek uluslararası bir kampanyanın gözlem cismi olarak

belirlendi (Butler, 1988). Bu gözlem programının temel amaçları:

(1) Yüzey parlaklığının eşdağılımlı olmaması (yıldız lekeleri) ve bu bölgelerin

normal fotosfer ile olan sıcaklık farklarının belirlenmesi için çok renkli ışık eğrilerinin elde

edilmesi,

(2) tutulma süresince ışık eğrisinde olan bozulmaların belirlenmesi için yüksek

çözünürlüklü V ve K bandı gözlemlerinin yapılması,
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(3) optik tayf, x-ışını ve radyo görüntüleme kullanılarak bileşenlerin dış atmosfer

bölgesinin araştırılması ve fotosferik lekeler ile parlak kromosferik/koronal bölgelerin

arasındaki topolojik ilişkinin belirlenmesi,

(4) enerji dağılımlarının kontrol edilmesi için olabildiğince fazla dalgaboyunda flare

olayının gözlenmesi.

Bu amaçlarla yapılan ve elimizde verileri bulunan gözlemlerin zaman dağılımı Şekil

3’te gösterilmiştir.

Şekil 3. YY Gem'in Mart 1988 kampanya gözlemleri.

4.1.2 YY Gem'in UBVRIK Fotometrisi

Sistemin fotometrik özelliklerinin belirlenmesi için gerekli olan geniş band optik ve

kızılöte gözlemleri, Hawaii Mauna Kea'daki 60 cm'lik Hawaii Üniversitesi teleskobu ve

3.8 m'lik UKIRT (United Kingdom Infra-Red Telescope – Birleşik Krallık Kızılöte

Teleskobu) ile yapılmıştır.

Hawaii’de bulunan 60 cm’lik teleskop ile yapılan fotometrik gözlemler için iki farklı

gözlem programı uygulanmıştır :

(1) tutulmalar süresince düşük zaman çözünürlüklü (Δt≈2 dk), diğer evrelerde ise

saatte bir olmak üzere UBVRI fotometrisi ve

(2) tutulma dışında sürekli hızlı U band görüntülemesi.

UKIRT ise dört yarım gözlem gecesi gözlem yapmak üzere programlanmış ancak

veri toplama sistemindeki bazı sorunlar nedeniyle, tutulmalar dışındaki evrelerde ışık eğrisi
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istenen şekilde tamamlanamamıştır. Bu gözlemlere ait ışık eğrileri, sırasıyla, Şekil 4, 5 ve

6’da verilmiştir.

Şekil 4. YY Gem’in Hawaii UBVRI gözlemleri.

Şekil 5. YY Gem'in Hawaii hızlı fotometrik (U) gözlemleri.
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Şekil 6. YY Gem'in UKIRT (BVK) gözlemleri.

4.1.3 YY Gem'in Radyo Gözlemleri

YY Gem'in radyo gözlemleri 5 ve 6 Mart 1988'de, Amerika New Mexico'daki VLA

(Very Large Array) teleskop dizisiyle, 3,6 cm (8,4 GHz), 6 cm (4,8 GHz) ve 20 cm (1,4

GHz) dalgaboylarında yapılmıştır. Şekil 7’de 6 cm gözlemlerinden elde edilen akı

yoğunluğu değişimi görülmektedir.

Şekil 7. YY Gem'in 5 ve 6 Mart 1988 tarihli 6 cm (4.8 GHz) VLA gözlemleri.
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4.1.4 YY Gem'in Moröte Gözlemleri

YY Gem'in moröte tayf gözlemleri IUE (International Ultraviolet Explorer –

Uluslararası Moröte Kâşifi) uydusu tarafından 5 ve 6 Mart 1988 tarihinde yapılmıştır. Bu

zaman aralığında iki farklı dalgaboyu aralığı için (~1150-1970 Å ve ~1570-3400 Å)

toplam 30 tayf alınmış. Buradan hidrojen Ly (~ 1216 Å) ve MgII (~ 2802 Å) salmalarına

karşı çizgi yeğinliklerinden bulunan akı değerleri, teorik fotometrik V bandı akı değişimine

karşılık aşağıdaki gibi noktalanmıştır (Şekil 8 ve 9).

Şekil 8. YY Gem'in teorik V bandı ışık değişimine karşılık IUE MgII (2802 Å) akı
değişimi.

Şekil 9. YY Gem'in teorik V bandı ışık değişimine karşılık IUE Ly (1216 Å) akı değişimi.
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4.1.5 YY Gem'in Optik Tayf Gözlemleri

YY Gem'in H~ Å) tayfları Ukrayna'daki 2.6 m'lik Shajn Teleskobu’na bağlı

coude tayfçekeri ve GEC CCD dedektörü (576385 piksel, 22m/piksel) ile 5 ve 6 Mart

1988 tarihlerinde alınmıştır. Aşağıda, Şekil 10 ve Şekil 11’de indirgenmiş verilerine

ulaştığımız H salmaları görülmektedir. Her bir gözlem verisi 30 dk’lık pozlamayla

alınmış ve verilen HJD ve evre değerleri, bu poz sürelerinin orta zamanlarından

hesaplanmıştır.

Şekil 10. YY Gem'in 5 Mart 1988 tarihli H tayfları.
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Şekil 11. YY Gem'in 6 Mart 1988 tarihli H tayfları.

4.1.6 YY Gem’in H Çizgi Kesidi Fiti

Hsalmalarının tayfsal çizgi kesitleri, PROF yazılımıyla “iki bileşenli fit” modeline

uygulanmıştır. Bu model, Olah ve ark. (1992 ve 1998)’nın geliştirdiği analitik yöntemdir

ve iki bileşen; dönmeye ait ‘r’ ile Gaussian genişlemesini temsil eden ‘s’ parametreleridir.

Çizelge 2 ve Çizelge 3’te, sırasıyla, 5 Mart 1988 ve 6 Mart 1988 tarihli gözlem

sonuçlarını içeren değerler,  hata değerleriyle birlikte görülmektedir. Çizelgelerde; HJD,

Güneş merkezli Julien tarihi olarak gözlem zamanı; Bileşen, hangi bileşene ait çizginin

incelendiği; I0, merkezî akı parametresi; 0, çizginin referans (ortalama) dalgaboyu; r,

Doppler dönmesine ait genişleme parametresi; s, Gaussian genişleme parametresidir. Tüm

çizgiler için çizgi komşuluğundaki süreklilik akısı değeri, Ib=1.000 olarak kabul edilmiştir.
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Çizelge 2. YY Gem’in H salma çizgileri için PROF programı kullanılarak elde edilen fit

parametreleri (5 Mart 1988)

HJD Bileşen I0 0 (Å) r (Å) S (Å)
1.401 6562.8483 0.840 0.85447226.3736

Evre=0.036 2
0.015 0.0115 0.010 0.013

0.768 6561.4003 0.838 0.7101
0.013 0.0173 0.017 0.021
0.629 6564.4111 0.838 0.705

47226.4444
Evre=0.123

2
0.013 0.0230 0.025 0.027

0.935 6561.0544 0.833 0.8271
0.015 0.0166 0.015 0.020
0.749 6564.7449 0.843 0.762

47226.4681
Evre =0.152

2
0.013 0.0198 0.019 0.023

0.884 6560.7647 0.841 0.7891
0.014 0.0168 0.015 0.020
0.909 6565.0891 0.841 0.777

47226.4792
Evre =0.166

2
0.014 0.0162 0.015 0.019

0.816 6560.5595 0.844 0.7681
0.013 0.0177 0.016 0.020
0.837 6565.2903 0.841 0.751

47226.5125
Evre =0.206

2
0.013 0.0168 0.016 0.020

Şekil 12’de, HJD=47226.4792 (Evre=0.166) verisi (noktalar) ve bu değerlere karşılık

elde edilen kuramsal eğri (kırmızı çizgi) görülmektedir.

Şekil 12. H tayfı ve çizgi profil fiti.
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Çizelge 3. YY Gem’in H salma çizgileri için PROF programı kullanılarak elde edilen fit

parametreleri (6 Mart 1988)

HJD Bileşen I0 0 (Å) r (Å) s (Å)
0.813 6560.5620 0.847 0.7631
0.013 0.0179 0.017 0.020
0.682 6565.0425 0.845 0.742

47227.3132
Evre=0.190

2
0.013 0.0205 0.019 0.024

0.927 6560.3352 0.844 0.7911
0.014 0.0161 0.015 0.019
0.748 6565.2647 0.830 0.793

47227.3361
Evre =0.218

2
0.014 0.0197 0.018 0.024

0.822 6560.2232 0.840 0.6841
0.013 0.0155 0.015 0.019
0.677 6565.4347 0.835 0.704

47227.3597
Evre =0.247

2
0.014 0.0194 0.019 0.024

0.815 6560.2183 0.843 0.7191
0.013 0.0165 0.016 0.020
0.705 6565.4111 0.839 0.754

47227.3875
Evre =0.281

2
0.013 0.0200 0.019 0.024

0.911 6560.3194 0.843 0.7201
0.013 0.0147 0.141 0.017
0.720 6565.3663 0.838 0.725

47227.4111
Evre =0.310

2
0.013 0.0189 0.019 0.023

1.159 6560.5202 0.845 0.8431
0.014 0.0138 0.012 0.015
0.770 6565.2238 0.845 0.748

47227.4410
Evre =0.347

2
0.013 0.0183 0.017 0.021

1.042 6560.7375 0.838 0.8241
0.015 0.0149 0.013 0.017
0.661 6564.9817 0.847 0.730

47227.4646
Evre =0.376

2
0.013 0.0209 0.020 0.025

4.1.7 YY Gem’in Işık Eğrisi Modellemesi

YY Gem’in Hawaii Mauna Kea'daki 60 cm'lik Hawaii Üniversitesi teleskobuyla

elde edilen V bandındaki ışık eğrisi, Budding ve Zeilik (1987)’in geliştirdiği ILOT

(Information Limit Optimization Technique) programlar grubu kullanılarak indirgenerek,

yörünge parametreleri ve leke etkileri bulunup, modellenmiştir.

ILOT yönteminde, gözlemsel verilere model fiti üç adımda gerçekleştirilir. Birinci

adımda, sistemin yörünge parametreleri için yaklaşık değerler, gözlemsel veriler
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kullanılarak bulunur. Bulunan bu değerler kullanılarak, tutulma ve yakınlık etkileri

gözlemsel verilerden çıkarılır. İkinci fit işlemi, bu fark verilerdeki değişimi oluşturan

lekeye (ya da lekelere) ait parametrelerin belirlenmesidir. Üçüncü aşama da, leke etkisinin

gözlemsel veriden çıkarılarak, sisteme ait lekesiz yörünge parametrelerinin belirlenmesidir.

Böylece sistemin leke ve yörünge parametreleri hesaplanır.

İlk adım sonunda elde edilen fark ışık eğrisinin en iyi olarak, iki karanlık bir de

parlak lekeyle açıklanması gerektiği düşünüldü. Şekil 4’ten de görüleceği gibi, sistemin

1988 yılı ışık eğrisinde Min I, Min II’den daha sığ olarak elde edilmiştir. Aşağıda, Şekil

13’te V bandı ışık eğrisi daha detaylı olarak görülmektedir.

Şekil 13. YY Gem'in 1988 yılı ışık eğrisi.

 Bu durum, ya Min I yöresinde bir parlama (ışık miktarı artışı) ya da Min II

civarındaki bir kararma (ışık miktarındaki azalma) ile açıklanabilir. Bu olasılıklardan

hangisinin geçerli olduğunun anlaşılması için, sistemin literatürde yayınlanmış ışık

eğrilerini incelemenin yaralı olacağı düşünülmüştür. Bu nedenle, Kron (1952) ve Leung ve

Schneider (1978) tarafından yayınlanan 1948 ve 1971 yıllarına ait veriler çizdirilmiş ve

1988 yılı verisiyle karşılaştırılmıştır. Şekil 14 ve Şekil 15’te, V süzgeci eğrileri

görülmektedir. Bu iki şekilden de görüleceği gibi, farklı zamanlarda elde edilen Min II

seviyesi birbirleriyle hemen hemen aynı düzeydedir. Ancak Min I’ler 1988 yılı ışık

eğrisinin Min I’inden farklı ve daha derindirler. Bu durum, 1988 yılı ışık eğrisi Min I

civarında, sistemin daha önceki durumlara göre daha parlak olmasıyla açıklanabilir ve sıfır

evre civarında, tutulma geometrisine göre bize yakın olan (önde bulunan) bileşen üzerinde

konabilecek parlak bir lekeyle modellenebilir.
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Şekil 14. YY Gem'in 1948 yılı ışık eğrisi (Kron, 1952).

Şekil 15. YY Gem'in 1971 yılı ışık eğrisi (Leung ve Schneider, 1978).

Çizelge 4’te ILOT yöntemiyle bulunan leke parametreleri verilmiştir. Yukarıda

bahsedildiği gibi önce yaklaşık yörünge parametreleri bulunup, bu değerlerle bulunan

model, gözlem verilerinden çıkarılarak leke çözümü yapılmıştır. Leke modeli

oluşturulurken, önce iki karanlık (soğuk) leke için, sonra da bir parlak (sıcak) leke

durumları için çözüm yapılmıştır. Bulunan bu sonuçlar Çizelge 4’te gösterilmiştir. Burada

baş bileşen sıcaklığı; T1=3820 K olarak alınmıştır (Torres ve Ribas, 2002).



BÖLÜM 4 – ARAŞTIRMA BULGULARI ve TARTIŞMA                      Naci ERKAN

30

Çizelge 4. V ışık eğrisinin üç lekeli çözüm modeli parametreleri

Tleke / Tfotosfer Tleke (K) Boylam (o) Enlem(o) Yarıçap(o)

0,84 3209 94,8 -16,2 16,4

0,84 3209 250 45 10

1,13 4248 342,7 21,3 12,3

Çözüm için kullanılan ortalama gözlemsel noktalar ve bulunan leke modeli Şekil

16’da gösterilmiştir.

Şekil 16. YY Gem'in V süzgeci ortalama gözlemsel noktaları ve leke modeli.

Çizelge 4’te verilen değerlere göre sistemin farklı evrelerdeki konfigürasyonu Şekil

17’de verilmiştir. Şekilde baş bileşen üzerindeki soğuk lekeler kırmızıyla, ikinci bileşen

üzerindeki sıcak (parlak) leke de mavi renk ile gösterilmiştir.



BÖLÜM 4 – ARAŞTIRMA BULGULARI ve TARTIŞMA                      Naci ERKAN

31

Şekil 17. YY Gem'in farklı evrelerdeki leke durumları.

ILOT yöntemindeki son adım, bu leke etkilerinin gözlem verilerinden çıkarılıp,

sistemin lekesiz tutulma modelinin belirlenmesidir. Bu modelin parametreleri de Çizelge

5’te verilmiştir.

Çizelge 5. YY Gem’in lekesiz tutulma modeli parametreleri

Işıtmalar Oranı L1/L2 0,8390.003
Kütleler Oranı M1/M2 1,000
Yarıçaplar Oranı R1/R2 1,0880,006
Kenar Kararma Katsayıları u1,2 0,88
Baş Bileşenin Yarıçapı R1/a 0,1470,001
Yörünge Eğikliği (o) i 86,260,07
Bileşen Sıcaklıkları (K) T1,T2 3820,3759
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Sistemin lekesiz ışık eğrisi ve Çizelge 5’te verilen değerlere göre tutulma modeli

Şekil 18’de görülmektedir.

Şekil 18. YY Gem'in lekesiz gözlem noktaları ve tutulma modeli.

4.1.8 YY Gem’in Dönem Analizi

YY Gem’in dönem değişimi, literatürden elde edilen minimum zamanlara ek olarak;

bu çalışmada çözümleri yapılan 1988 Hawaii Mauna Kea'daki 60 cm'lik Hawaii

Üniversitesi teleskobu verilerinden elde edilen minimum zamanlar ve iki farklı gözlem

döneminde Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Astrofizik Araştırma Merkezi (ÇAAM)

Ulupınar Gözlemevi’nde (ÇUG) 40 cm’lik T40 teleskobuyla yapılan gözlemlerden elde

edilen minimum zamanların kullanılmasıyla incelenmiştir. Literatür verileri, Kreiner’in O-

C Atlas’ından alınmış ve güncellenmiştir (Kreiner, 2004). ÇUG’inde yapılan gözlemler iki

farklı gözlem döneminde (Mart 2008’de B süzgeciyle ve Aralık 2011’de I ve R

süzgeçleriyle) yapılmış ve sistemin minimum zamanları Kwee ve van Woerden (1956)

yöntemi kullanılarak bulunmuştur.

YY Gem’in O-C değişimi, analizde kullanılan ve iptal edilen tüm noktalarla birlikte

Şekil 19’da gösterilmiştir. Burada, Kreiner (2004) tarafından verilen;

Min I = JDhel 2424595,8204 + 0g,814282235 E

ışık öğeleri kullanılmıştır.

Sistemin O-C analizi, Zasche ve ark. (2009) tarafından yazılan LITE kodu

kullanılarak yapılmıştır.

Min zamanların periyodik değişimi en iyi şekilde bir sinüs eğrisiyle

açıklanabilmiştir.
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Şekil 19. YY Gem'in O-C değişimi.

Bu yaklaşıma göre yapılan çözüm sonuçları Çizelge 6’da gösterilmiştir. Burada; JD0,

ikili sistemin minimum başlangıç değeri; P, ikili sistemin yörünge dönemi; P3, üçüncü

cismin yörünge dönemi; A, değişim genliği; e, basıklık; f(m3) ise üçüncü cismin kütle

fonksiyonudur.

Çizelge 6. YY Gem’in (O-C) analizi sonuçları

Parametre [Birim] Değer  Hatası

JD0 [HJD] 2424595,8208450  0,00075656

P [gün] 0,814282219627  0,00000003

P3 [yıl] 57,5332  2,9721

A [gün] 0,0035127  0,00043798

e 0

f(m3) [M
] 0,0000679628  0,00000000

 (O-C)2 0,00177976

Yukarıdaki tabloda bulunan değerlere göre sistemin sinüs değişimleri Şekil 20’de

gösterilmiştir.
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Şekil 20. YY Gem'in Min zamanları ve O-C analizi sonucu bulunan sinüs değişimi (düz
çizgi).

Şekil 21’de ise, Gem'in O-C analizi sonucu bulunan sinüs değişimi (üst panel, düz

çizgi) ve bu değişim sonucu bulunan artık değişim (alt panel) gösterilmiştir.

Şekil 21. YY Gem'in O-C analizi sonucu bulunan sinüs değişimi (üst panel, düz çizgi) ve
değişim sonucu bulunan artık değişim (alt panel).
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Bu durum, yani sinüsoidal O-C değişimi, sisteme dahil başka bir cismin ışık zaman

etkisiyle açıklanabilir. Bu durumda Min zamanları şöyle hesaplanır: (Irwin, 1959)
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Burada; JD0+PxE+QxE2 Min zamanların ikinci dereceden (parabolik) değişimi,

a12sini üçüncü cismin çevresindeki yarı büyük eksen uzunluğu, e yörünge basıklığı, 

enberi noktasının boylamı,  gerçek ayrıklık, c ise ışık hızıdır.

YY Gem sistemine dahil olası bir üçüncü cisim için bulunan parametreler Çizelge

7’de verilmiştir. O-C analizi sonucu bulan kütle fonksiyonu;
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eşitliği ile tanımlanır. Burada; üçüncü cismin çevresindeki yarı büyük eksen uzunluğu

a12.sini astronomik birim (AB) ve P3 yıl biriminde alınırsa kütle fonksiyonu f(m3) Güneş

kütlesi biriminde bulunur. Çizelge 6’da bulunan f(m3) ve P3 değerlerine göre;

a12.sini = 0,608 AB

olarak hesaplanır.

Farklı i yörünge eğim açısı değerlerine göre olası üçüncü cismin kütlesi Çizelge

7’de verilmiştir. İkili sistemin bileşenlerinin kütle değerleri, m1=m2=0,6 M


, Torres ve

Ribas (2002)’den alınmıştır.

Çizelge 7. Yörünge eğim açılarına göre olası üçüncü cismin kütle değerleri

Yörünge

Eğim Açısı (i)

Üçüncü Cismin Kütlesi

(m3)

90o 0,097 M


60o 0,113 M


30o 0,201 M

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4.2 AB DORADUS

AB Dor (HD 36750, K1V, V=6m,93, M=0,76 M


), geniş bir dalgaboyu aralığında

gözlenmiş ve iyi çalışılmış, tutulma göstermeyen, hızlı dönen (Pdönme=0,51479 gün,

vesini=90 km/s) bir manyetik aktif yıldız sistemidir. Esas bileşen (AB Dor A) en az dört

bileşenli çoklu bir sistemin baş bileşenidir. İlk olarak AB Dor A'nın, yaklaşık 7,5 açı

saniyesi ayrıklığındaki görsel bileşeni Rst 137B ile bağlantısı belirlendi. Daha sonraları,

AB Dor A ve AB Dor B (M3.5V, AB Dor A ile yarı büyük eksen uzunluğu 135

astronomik birim)'nin daha düşük kütleli bir bileşeni de içeren çoklu bir sistemdeki bir çift

olduğu gösterildi. Sistemin en küçük kütleli (0.090 M

 93 Mjüpiter) ve AB Dor A’ya en

yakın (0,156 yay saniyesi; 2,3 astronomik birim) bileşeni olan AB Dor C, VLT (Very

Large Telescope – Çok Büyük Teleskop) ağına bağlı yüksek kontraslı kamera kullanılarak

görüntülenebilmiştir (Close ve ark., 2005).

Rucinski (1983) ve Innis ve ark. (1986) AB Dor’un anakol öncesi bir yıldız olduğu

sonucuna ulaştılarsa da bu durum, sistemin uzaklığından dolayı Micela ve ark. (1997)

tarafından sorgulandı. Bu nedenle AB Dor, bir anakol öncesi yıldızından çok, bir sıfır yaş

anakol yıldızı gibi görünmektedir. Zuckerman ve ark. (2004)’nın Galaktik uzay hareketleri

çalışması, sistemin AB Dor hareketli grubu adıyla bilinen, yaklaşık 50 Myıl yaşındaki genç

grubun üyesi olduğunu göstermektedir. Sistemin bu genç yaşı, yüksek lityum bolluğu

çalışmalarıyla da onaylanmaktadır (Rucinski, 1982; Hussain ve ark., 1997).

K tayf türünden, yaklaşık 14,9 parsek uzaklıktaki, genç baş bileşen, dakikalar

mertebesinden haftalara kadar varan zaman aralıklarında birçok kuvvetli flare olayı

gösterir. Kürster ve ark. (1997), uzun süreli x-ışını görüntülemesiyle, AB Dor’un yaklaşık

olarak günde bir kere flare olayı gösterdiğini bildirilmiştir.  Yaklaşık 12,3 saatlik ortalama

dönme dönemiyle (1,4010-4 rad/s) hızlı bir dönmeye sahiptir ve yüzel leke etkileri sadece

bu dönmenin değil, diferansiyel dönme ve çevrimsel davranışın incelenmesiyle

açıklanmaktadır (Jarvinen ve ark., 2005).

AB Dor’un manyetik aktivitesini belli eden birçok belirteç vardır. Oldukça hızlı

evrimleşen yüzey lekeleri nedeniyle optik parlaklığı oldukça değişkendir. Uzun dönemli

fotometrik çalışmalar, sistemin ortalama parlaklığının yıllar içinde değiştiğini

göstermektedir. 1978’deki ilk fotometrik gözlemlerden 1988’e kadar olan dönemde,

sistemin ortalama parlaklığı zamanla azalmakta, minimuma ulaştığı bu zamandan sonra da

2000-2004 yılları arasında bir zamana kadar da artıp, maximuma ulaştığı gözlenmiştir

(Amado ve ark., 2001; Jarvinen ve ark., 2005). Bu değişim, yıldız yüzeyinde leke
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değişimleriyle yıldızın toplam parlaklığını etkileyen, Güneş tipi bir çevrimsel değişimin

göstergesi olarak yorumlanmıştır.

AB Dor’un manyetik etkinliğinin diğer bir göstergesi, aktif kromosferlerin belirteci

olan kuvvetli CaII ve H salmalarının varlığıdır (Bidelman ve MacConnel, 1973; Vilhu ve

ark., 1987; Budding ve ark., 2009).

Yıldız koronaları kuvvetli ve değişen radyo ve x-ışını ışınımı üretirler (Slee ve ark,

1986; Pakull, 1981). AB Dor’un koronasında yoğun ve genişlemiş yapıların varlığıyla ilgili

kanıtlar bulunmuştur. Örneğin, BEPPOSAX uydusu x-ışını ışık eğrilerinin flare

sönümlenme analizleriyle, küçük x-ışını flare ilmekleri belirlenmiştir (Maggio ve ark.,

2000). Flare bölgesinin küçük olduğunu (H<0.3 Ryıldız), tüm dönme çevrimi boyunca

tutulma göstermediğini ve bu nedenle yıldızın kutup bölgelerine yakın olması gerektiğini

göstermişlerdir.

AB Dor’un radyo salması, uzun zaman aralıklarında aynı boylamlarda olmak

zorunda olan ve herbiri bir radyo kaynağı olan manyetik alan yapılarının varlığıyla

açıklanan,  birçok dönmeye karşılık gelen periyodik bir değişim gösterir. Buna ek olarak,

Lim ve ark. (1994)’na göre radyo salmalarının tepe noktaları, optik dalgaboylarında

gözlenen leke bölgelerinin dönme evrelerinin yakınında veya merkezinde olabilir. Bu

durum, yıldız fotosfer, kromosfer ve koronalarında uzun yaşam süreli aktif boylamların

varlığını gösteriyor olabilir.

Bunların aksine, geçiş bölgesi sıcaklığındaki soğuk maddeden bile geliyor olsa,

genişlemiş koronal yapıların varlığını gösteren kanıtlar da vardır. Örneğin, FUSE (Far

Ultraviolet Spectroscopic Explorer – Uzak Moröte Tayf Kâşifi) ve HST (Hubble Space

Telescope – Hubble Uzay Teleskobu) veri setlerinde gözlenen geçiş bölgesi çizgileri (CIV

1548Å, SiIV 1393Å ve OVI 1032Å), 270 km/s hızlara kadar genişlemiş çizgi kantları

göstermektedir. Bu genişleme, 2,6 Ryıldız yükseklikte eş dönme yapan optikçe ince

plazmanın (T105 K) etkisiyle oluşmuş olabilir (Brandt ve ark., 2001; Ake ve ark., 2000).

AB Dor, Doppler görüntüleme tekniğiyle de birçok kere çalışılmıştır (Kürster ve

ark., 1994; Collier Cameron ve Unruh, 1994; Donati ve Collier Cameron, 1997; Donati ve

ark., 1999; Hussain ve ark., 2002). Bu çalışmalar yıldız yüzeyinde, biri kutup yakınlarında

diğeri de düşük enlemlerde olmak üzere, iki baskın leke boylam kuşağı bulunduğunu

göstermiştir. AB Dor’un diferansiyel dönmesi Donati ve Collier Cameron (1997)

tarafından parlaklık haritalarının çapraz korelasyonuyla belirlenmiş ve yaklaşık olarak

Güneş’ten 40 kat küçük bir diferansiyel dönme değeri hesaplanmıştır.
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Çizelge 8’de AB Dor’un farklı dalgaboylarındaki parlaklıkları gösterilmiştir.

Çizelge 8. AB Dor’un farklı bandlardaki parlaklıkları

AB Dor
Süzgeç Parlaklık [hata] (m)

U 8.259 [~]
B 7.856 [~]
V 6.999 [~]
R 6.496 [~]
I 5.993 [~]
J 5.316 [0.019]
H 4.845 [0.033]
Ks 4.686 [0.016]

4.2.1 AB Dor'un Radyo Gözlemleri ve İndirgemeleri

ATCA (Australia Telescope Compact Array), cm-mm dalgaboylarında çalışan,

toplam uzunluğu 6 km olan olan, altı adet 22 metre çaplı çanaktan oluşan, doğu-batı

yönelimli bir teleskop dizisidir. Dizi cm bantlarında eş zamanlı olarak iki frekans bandında

gözlem yapabilmektedir. Bu çalışmada, yıldız koronasının geniş bir kısmından salınan

synchotron ışınımından sorumlu fiziksel süreçlerin anlaşılması için 1,384/2,368 GHz (L ve

S bandı) ve 4,80/8,64 GHz (C ve X bandı) frekans bantlarında veri alınmıştır. Gözlemler;

21 Kasım 2006 ve 8 Ocak 2007 olmak üzere iki ayrı gözlem döneminde yapılmıştır.

M3.5Ve tayf türünden ve AB Dor'a yaklaşık 8 yay saniyesi komşuluğundaki görsel

bir bileşeninin (Rst 137B) varlığı nedeniyle ve bileşenlerin ayrı ayrı incelenebilmesi için

teleskopların dizi konfigürasyonlarının dört frekans bandı için de gerekli çözünürlüğü

sağlıyor olması gerekmektedir. MIRIAD (Multichannel Image Reconstruction Image

Analysis and Display) yazılımı kullanılarak yapılan indirgemeler sonucunda, özellikle C

(4,8 GHz) ve X (8,64 GHz) bantlarında yeterli ayrıklığın sağlandığı görülmüş ve iki yıldıza

ait akılar ayrı ayrı, UVFIT alt programıyla ölçülebilmiştir. Şekil 22, 23, 24 ve 25’te 21

Kasım 2006 gözlemlerinin akı değişimleri verilmiştir.
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Şekil 22. AB Dor ve Rst 137B'nin 21 Kasım 2006 tarihli gözlemlerinin X bandı (8,64
GHz) akı yoğunluğu değişimleri.

Şekil 23. AB Dor ve RST 137B'nin 21 Kasım 2006 tarihli gözlemlerinin C bandı (4,80
GHz) akı yoğunluğu değişimleri.
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Şekil 24. AB Dor ve RST 137B'nin 21 Kasım 2006 tarihli gözlemlerinin S bandı (2,4 GHz)
akı yoğunluğu değişimleri.

Şekil 25. AB Dor ve Rst 137B'nin 21 Kasım 2006 tarihli gözlemlerinin L bandı (1,3 GHz)
akı yoğunluğu değişimleri.

Şekil 24 ve 25’ten görüleceği gibi S ve L bandı gözlemlerinden elde edilen akı

değerlerinin bazıları negatif (ve büyük hata değerli) bulunmaktadır. Bu fiziksel olarak

anlamsız/tanımsız bir durumdur. Diğerlerine göre daha uzun dalgaboylu bu gözlem

sinyallerinin, yersel, çevresel etkenlerden (parazitlerden) daha çok etkilendiği
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bilinmektedir. Bu nedenle, özellikle L bandı değerleri analizlerde kullanılmamıştır. Uzun

dalgaboylu gözlemlerin bir diğer dezavantajı, artan dalgaboyu uzunluğuna karşılık

çözünürlüğün de artması ve iki kaynağın (AB Dor ve Rst 137B) birbirlerinden daha zor

ayırt edilebilmesidir. Bu yüzden, AB Dor’un flare olayı etkinliğini görsel bileşeninin akı

yoğunluğu değişimden ayırt etmek de zorlaşmaktadır.

Girişim radyo gözlemlerinde indirgeme, özellikle düşük çözünürlüğe neden olan

hatların etkilerini azaltmak için, sadece en uzun hatlar dikkate alınarak yapılabilir. Bu

çalışmada da özellikle L bandı gözlemleri için sadece en uzun beş hattan alınan sinyaller

kullanılarak  bu yöntem denenmiş, ancak sonuçlarda belirgin bir düzelme görülmemiştir.

Sistemin 8 Ocak 2007 tarihli gözlem sonucunda elde edilen X ve C bandı akı

değişimleri de Şekil 26 ve 27’de verilmiştir.

Şekil 26. AB Dor ve Rst 137B'nin 8 Ocak 2007 tarihli gözlemlerinin X bandı (8,64 GHz)
akı yoğunluğu değişimleri.
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Şekil 27. AB Dor ve Rst 137B'nin 8 Ocak 2007 tarihli gözlemlerinin C bandı (4,80 GHz)
akı yoğunluğu değişimleri.

Radyo gözlemleriyle aynı zamanda, gözlenen gökyüzü bölgesinin kontur haritası da

elde edilebilmektedir. Belli hatlar ve belli zaman aralıkları için sistemin kontur haritası

MIRIAD yazılımı kullanılarak bulunabilmektedir. AB Dor ve Rst 137B'nin, 21 Kasım

2006'da, 4,80 GHz bandında, 15 hattan elde edilen tüm verilerin kullanılmasıyla elde

edilen kontur haritası aşağıda, Şekil 28’de verilmiştir. Haritadaki en düşük ve en yüksek

kontur seviyeleri, sırasıyla, 0,48 ve 3,83 mJy/beam'dir. Teleskop ana şişiminin (beam)

FWHM büyüklüğü 7,065,87 açı saniyesi ve durum açısı 78,9 derecedir.
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Şekil 28. AB Dor ve Rst 137B'nin, 21 Kasım 2006'da, C (4,80 GHz) bandında, 15 hattan
elde edilen tüm verilerin kullanılmasıyla elde edilen kontur haritası.

4.2.2 Ortalama Toplam Radyo Akıları ve Tayf İndisleri

2,37 GHz ve 4,80 GHz arasındaki tayfsal indis (1) ve 4,80 GHz ve 8,64 GHz

arasındaki tayfsal indis (), Çizelge 9 ve 10'da verilmiştir. Bu değerler güç yasası tayfının

S()=C formu varsayımıyla hesaplanmıştır. Burada; C bir sabit,  ise tayfsal indistir.

Çizelge 9'daki indis değerleri, o güne ait tüm verilerin ortalama akı

yoğunluklarından hesaplanmıştır. Değerlerden de görüleceği gibi, AB Dor için 4,8 GHz

frekans civarında tayfsal indislerin pozitiften negatife doğru belirgin bir değişim

göstermektedir. Bu durum, yakaşık bu frekansta radyo koronanın genel olarak optik olarak

kalından inceye geçtiğinin bir göstergesi olarak yorumlanabilir.

Çizelge 10'da ise flare zaman aralıklarında gözlenen tepe (peak) akı değerleri ve

bunlara karşılık gelen tayfsal indisler gösterilmiştir. Tayfsal indis bu durumda da 4,80 GHz

civarı için aynı işaret değişikliğini vermektedir. 1 ve 2 için ağırlıklı ortalamalar,

sırasıyla, <1>=+1.02 ve <2>=-0.33 olarak hesaplanmıştır.
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Çizelge 9. AB Dor radyo gözlem analiz sonuçları

21 Kasım 2006 Tayf İndisi

Yıldız
Frekans
(GHz)

Ortalama
Toplam Akı

(mJy)

Ortalama
Polarize Akı

(mJy)

1

(2,37-4,80
GHz)

2

(4,80-8,64
GHz)


1-2

2,37 3,33 (0,08) 0,10 (0,08)

4,8 3,87 (0,04) 0,20 (0,04)AB Dor

8,64 3,13 (0,05) 0,46 (0,05)

0,20 (0,05) -0,36 (0,05) 0,56 (0,10)

2,37 1,24 (0,08) 0,06 (0,08)

4,8 1,74 (0,04) 0,52 (0,04)Rst 137B

8,64 1,60 (0,05) 0,59 (0,05)

0,48 (0,12) -0,14 (0,10) 0,62 (0,22)

08 Ocak 2007 Tayf İndisi

Yıldız
Frekans
(GHz)

Ortalama
Toplam Akı

(mJy)

Ortalama
Polarize Akı

(mJy)

1

(2,37-4,80
GHz)

2

(4,80-8,64
GHz)


1-2

2,37 3,58 (0,08) -0,05 (0,08)

4,8 3,95 (0,05) 0,29 (0,05)AB Dor

8,64 3,48 (0,05) 0,44 (0,05)

0,13 (0,05) -0,22 (0,05) 0,35 (0,10)

2,37 1,82 (0,08) 0,02 (0,08)

4,8 1,52 (0,05) 0,38 (0,05)Rst 137B

8,64 1,65 (0,05) 0,42 (0,05)

-0,26 (0,10) 0,14 (0,11) -0,40 (0,21)

Çizelge 10. Mikrodalga flare istatistiği

Akı (mJy) Tayf İndisi
Tarih Flare

Zamanı 2.37 GHz 4,80 GHz 8,64 GHz 1

(2,37-4,80
GHz)

2

(4,80-8,64
GHz)

07:25 – 14:50 2,33 (0,49) 3,24 (0,20) 2,71 (0,21) 0,47 (0,31) -0,30 (0,17)

12:50 – 18:50 1,06 (0,38) 1,68 (0,16) 1,37 (0,16) 0,65 (0,53) -0,35 (0,26)

21 Kasım 2006

20:00 – 23:00 ≤0,5 1,11 (0,16) 0,69 (0,16) ≥1,46 -0,81 (0,47)

10:00 – 15:50 1,72 (0,34) 4,23 (0,21) 3,07 (0,22) 1,28 (0,29) -0,55 (0,15)08 Ocak 2007

16:50 – 21:00 2,48 (0,40) 5,95 (0,26) 5,31 (0,26) 1,24 (0,24) -0,19 (0,11)

4.2.3 Radyo Verileri Arasındaki İlişki

Radyo gözlemlerinde zamansal yeğinlik yapısı farkı en iyi olarak, 5 dk zaman

aralıklı veriler arasındaki saçılım diyagramının çizilmesiyle görülebilir. Şekil 29’da AB

Dor’un 21 Kasım 2006 ve 8 Ocak 2007 tarihli verilerden bulunan, 4,80 GHz’e karşılık

8,64 GHz’teki akı yoğunlukları arasındaki ilişki görülmektedir. Grafikte, 149 adet 5 dk
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zaman aralıklı veriler incelenmiş ve noktalar arasındaki doğrusal değişim +0,570,05

olarak bulunmuştur.

Şekil 29. AB Dor'un 21 Kasım ve 8 Ocak tarihli 4,80 GHz – 8,64 GHz verileri arasındaki
ilişki.

Budding ve ark. (2002) tarafından yayınlanan ve içinde AB Dor’un da olduğu aktif

yıldızların önceki çalışmaları, 4,80 GHz ve 8,64 GHz akı yoğunlukları arasındaki ilişkinin,

bir gözlem setinin diğerine göre kaydırılmasıyla elde edildiği durumda en yüksek olduğunu

göstermiştir. Birçok durumda çapraz-korelasyon fonksiyonunun bu kaydırmalara göre

simetrik olduğu ve 4,80 GHz’deki değişimlerin 8,64 GHz değişimlerinden sonra ortaya

çıktığı gösterilmiştir.

Bu çalışmada, iki ayrı gözlem günü verisi için, iki ayrı frekans arasındaki 5 dk zaman

aralıklı veri setlerinin çapraz korelasyon incelenmiştir. Şekil 30’da bu değişimler

görülmektedir. Şekilde, içi dolu yuvarlaklar çapraz-korelasyon fonksiyonunu, kesikli

çizgiler ise bu değişimleri en iyi ifade eden Gauss eğrilerini göstermektedir. İki ayrı

gözlem seti için de bu eğri negatif yöne doğru kaymıştır. Bu kayma, 4,80 GHz akı

değişiminin, 8,64 GHz'lik akı değişimini; 21 Kasım için 4,4 dk ve 8 Ocak için 2,1 dk

sonrasında takip etme eğiliminde olduğunu göstermektedir.
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Şekil 30. İki farklı gözlem günü verisi için 4,80 GHz ve 8,64 GHz akı değişimleri
arasındaki ilişki.

4.2.4 Radyo Flare Olayı Süresince Salınan Güç

Çizelge 10'da verilen flare sürelerince salınan güç hakkında tahmin yürütebilmek

için, radyo salmasına ilişkin bir tayfsal modele ihtiyaç vardır. S)=C tayfsal modeli göz

önüne alınarak bulunan 1 ve 2 ağırlıklı tayf indisleri kullanılarak, 10 MHz - 300 GHz

frekans aralığı için;

S()=A1,02 , 0,01 – 4,80 GHz aralığında

S()=B-0,33 , 4,80 – 20 GHz aralığında

S()=C-1,5 , 20 – 300 GHz aralığında

tafysal modeli oluşturulabilir. Burada S() akı yoğunluğu, A, B ve C ise belirli

frekanslardaki ölçülen akı değerlerinin uygun yerine koymalarıyla hesaplanabilen

sabitlerdir.

Çizelge 10'da, 8 Ocak 2007 tarihli 18:00 – 21:00 saatleri arasındaki flare olayının

tepe akı değeri olan 5,95 mJy değerini referans olarak kullanarak sabitleri; A=1,20, B=9,99

ve C=332 olarak bulunmuştur.

Modelde tanımlanan tayf aralığı için (0,01-300 GHz), üç ayrı frekans bandı

aralığında akının integrasyonu, flare süresince salınan tepe güç değerini verir. Bu değer;

 


 220106,192)( WmdS

ve AB Dor'un uzaklığı 14,9 pc alınarak;

WSr 182 1012,54 
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olarak hesaplanır. Flare yarı parlaklık süresi olan üç saati kullanarak da flare süresince

toplam enerji çıkışı;
12922 .105,5105,5  sergW

olarak hesaplanır.

4.2.5 AB Dor'un X-ışını Gözlemleri ve İndirgemeleri

AB Dor'un x-ışını gözlemleri, 21/22 Kasım 2006 ve 8/9 Ocak 2007 tarihlerinde,

radyo gözlemleriyle eş zamanlı olarak, Suzaku (ASTRO-EII) uydusu tarafından

yapılmıştır. Suzaku uydusu (Mitsuda ve ark., 2007) iki farklı gözlem aracından eşzamalı

olarak veri toplar. Bunlar; 12 keV’tan daha küçük enerji aralığına hassas XIS (X-ray

Imaging Spectrometer – x-ışını Görüntüleme Tayfçekeri) ve yüksek enerji bandında

gözlem yapan HXD (Hard X-ray Detector – Sert X-ışını Dedektörü)’dir. Bu çalışmada AB

Dor’un Suzaku XIS verileri kullanılmıştır. XIS, yaklaşık 1818 bir alanı gözleyebilen

dört bağımsız X-ışını teleskobunun odak düzlemlerine yerleştirilmiş, dört X-ışını CCD

kamerasından oluşmuştur (XIS0, XIS1, XIS2, XIS3). Bunlardan biri (XIS1) arkadan

aydınlatmalı, diğerleri ise önden aydınlatmalı CCD yongalarına sahiptir. Bu CCD

kameralardan XIS2 Kasım 2006 tarihinde arızalanmış ve kullanılmaz hale gelmiştir. Bu

nedenle bu çalışmada da geriye kalan üç CCD kameradan (XIS0, XIS1, XIS3) elde edilen

verileri kullanılmıştır.

AB Dor’un Suzaku uydusu gözlem verileri NASA'nın HEASARC arşivinden alınmış

(http://heasarc.gsfc.nasa.gov/cgi-bin/W3Browse/w3browse.pl) ve HEASoft yazılımının

FTOOLS ve XANADU paketleriyle indirgenmiştir. Şekil 31’de AB Dor’un iki ayrı gözlem

günü verisinden, 0,3-10 keV enerji aralığı için bulunan XIS1 akı değişimleri gösterilmiştir.
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Şekil 31. AB Dor'un iki ayrı gözlem günü için 0.3-10 keV enerji aralığındaki Suzaku XIS1
akı değişimleri.

Şekil 32 ve  Şekil 33’te AB Dor’un iki ayrı gözlem günü için, üç farklı enerji aralığı

için (0.3-2 keV(+), 2-5 keV(X), 5-10 keV()) akı değişimleri görülmektedir.

X-ışın gözlemlerinde, farklı enerji bandlarında alınan akıların oranı, özellikle yüksek

enerjili aralığının (hard - sert) daha düşük enerjili aralığa (soft - yumuşak) bölümü, sertlik

oranı olarak tanımlanır ve sistemin enerji değişiminin anlaşılmasında kullanılır.  AB Dor

için indirgeme sonucunda elde edilen enerji miktarlarına göre, 2-5 keV aralığındaki

değerin, 0,3-2 keV aralığındakine bölümü olarak tanımlanan sertlik oranı değişimi de Şekil

34’te verilmiştir.
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Şekil 32. AB Dor'un farklı enerji aralıklarındaki akı değişimleri (21/22 Kasım 2006).

Şekil 33. AB Dor'un farklı enerji aralıklarındaki akı değişimleri (8/9 Ocak 2007).
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Şekil 34. AB Dor'un 8/9 Ocak 2007 verisi için sertlik oranı değişimleri.

4.2.6 AB Dor’un X-Işını Tayfı ve Analizi

Sistemin x-ışını tayfı XSPEC programı ile incelenmiştir. Önce TBabs ve cevmkl

(TBabs*cevmkl) tayf modelleri her iki gözlem veri setinin tümüne ayrı ayrı uygulanmış ve

sonuçlar Çizelge 11’de gösterilmiştir. Her bir tayfın analizinde her üç CCD verisi (XIS0,

XIS1, XIS3) çözüme aynı anda sokulmuştur. Ancak TBabs modelinin parametresi olan nH

değeri her üç veri seti için ayrı ayrı hesaplanacak şekilde serbest bırakılırken, cevmkl

parametresinin değerleri birbirleriyle aynı olacak şekilde hesaplama yoluna gidilmiştir.

Bu x-ışın model fitleri sonucunda belirli enerji aralıkları için sisteme ait akı değerleri

de bulunabilmektedir. TBabs*cevmkl modelleriyle 0,4-10 keV enerji aralığı için elde edilen

akı değerleri, iki farklı gözlem dönemi ve her bir veri grubu için şöyle bulunmuştur:

21/22 Kasım 2006;

f(XIS0) = 4,689710-11 erg.cm-2.s-1

f(XIS1) = 4,773310-11 erg.cm-2.s-1

f(XIS3) = 4,653110-11 erg.cm-2.s-1

 f(ortalama)=4,705410-11 erg.cm-2.s-1
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8/9 Ocak 2007;

f(XIS0) = 6,324510-11 erg.cm-2.s-1

f(XIS1) = 6,545210-11 erg.cm-2.s-1

f(XIS3) = 6,699310-11 erg.cm-2.s-1

 f(ortalama)=6,523010-11 erg.cm-2.s-1

Çizelge 11. AB Dor’un TBabs ve cevmkl modelleri uygulanarak bulunan x-ışını tayf

analizi sonuçları

AB Dor 21/22 Kasım 2006 8/9 Ocak 2007

Model Parametreleri Değer  Hata Değer  Hata

nH(XIS0) (cm-2) 0,036  0,0061022 0,044  0,0071022

nH(XIS1) (cm-2) 0,062  0,0051022 0,068  0,0071022

nH(XIS3) (cm-2) 0,041  0,0061022 0,024  0,0071022

 0,100 (sabit) 0,100 (sabit)

Tmax (keV) 2,588  0,039 3,129  0,046

He 1,000 (sabit) 1,000 (sabit)

C 4,032  0,785 6,134  1,118

N 0,000 (sabit) 0,096  0,197

O 0,321  0,022 0,384  0,033

Ne 0,528  0,033 0,572  0,046

Na 0,000 (sabit) 0,000 (sabit)

Mg 0,259  0,025 0,311  0,034

Al 0,147  0,195 0,237  0,231

Si 0,275  0,020 0,356  0,025

S 0,359  0,031 0,443  0,035

Ar 0,682  0,093 0,662  0,099

Ca 0,462  0,147 0,762  0,146

Fe 0,245  0,012 0,280  0,016

Ni 1,255  0,113 1,626  0,152

Çizelge 11’de verilen değerlere göre sistemin x-ışını tayfı ve teorik tayf modelleri,

iki farklı gözlem sezonu için Şekil 35 ve Şekil 36’da gösterilmiştir.
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Şekil 35. AB Dor'un 21/22 Kasım 2006 gözlemleri için Suzaku x-ışını tayflarıyla üzerinde
TBabs*cevmkl model fitleri ve alt panelde 2 değerleri. Şekilde kırmız renk XIS1, siyah
renk XIS0 ve yeşil renk XIS3 tayfını ve modellerini göstermektedir.

Şekil 36. AB Dor'un 8/9 Ocak 2007 gözlemleri için Suzaku x-ışını tayflarıyla üzerinde
TBabs*cevmkl model fitleri ve alt panelde 2 değerleri. Şekilde kırmız renk XIS1, siyah
renk XIS0 ve yeşil renk XIS3 tayfını ve modellerini göstermektedir.
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Şekil 37’de, AB Dor’un 8/9 Ocak 2007 gözlemleri için belirlenen iyi zaman

aralıkları (GTI) gösterilmiştir. Şekilde sadece XIS1 alıcısı için akı (sayım) değerleri

gösterilmiş de olsa, tayf analizinde her üç alıcının verileri de eş zamanlı olarak çözüme

dahil edilmiştir. Çizelge 11’de verilen ve tüm veri kullanılarak elde edilen tayf analizi

değerleriyle burada verilen farklı aralıklardaki değişimlerin karşılaştırılması sistemin farklı

enerji salma süreçlerindeki atmosferi hakkında bilgiler verecektir.

Şekil 37. AB Dor'un 8/9 Ocak 2007 gözlem verisi için GTI (İyi Zaman Aralığı) değerleri.

Verilen bu GTI değerleri için de XSPEC programı ile eş zamanlı TBabs ve cevmkl

(TBabs*cevmkl) model çözümü yapılmış ve bulunan sonuçlar Çizelge 12’de verilmiştir.
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Çizelge 12. AB Dor’un 8/9 Ocak 2007 gözlemindeki iyi zaman aralıkları (GTI) için

TBabs*cevmkl modelleri kullanılarak yapılan x-ışın tayf analiz sonuçları
AB Dor GTI1 GTI2 GTI3 GTI4 GTI5 GTI6 GTI7 GTI8
Model

Parametreleri
DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata

nH(XIS0)

(cm-2)

0,0150,010

 1022

0,0920,014

 1022

0,0540,012

 1022

0,0670,020

 1022

0,1010,032

 1022

0,0250,031

 1022

0,1880,079

 1022

0,0350,051

 1022

nH(XIS1)

(cm-2)

0,0440,010

 1022

0,1070,013

 1022

0,0800,011

 1022

0,0990,020

 1022

0,1230,031

 1022

0,0480,030

 1022

0,1740,075

 1022

0,0670,050

 1022

nH(XIS3)

(cm-2)

0,0000,020

 1022

0,0620,014

 1022

0,0360,012

 1022

0,0680,020

 1022

0,0730,032

 1022

0,0070,031

 1022

0,1370,079

 1022

0,0010,070

 1022

 0,100 (sabit) 0,100 (sabit) 0,100 (sabit) 0,100 (sabit) 0,100 (sabit) 0,100 (sabit) 0,100 (sabit) 0,100 (sabit)

Tmax (keV) 2,5560,077 4,1740,128 4,1580,118 5,8520,267 3,2620,189 3,1410,261 1,1520,858 2,4770,787

He 1,000 (sabit) 1,000 (sabit) 1,000 (sabit) 1,000 (sabit) 1,000 (sabit) 1,000 (sabit) 1,000 (sabit) 1,000 (sabit)

C 2,0911,084 15,595,04 9,4872,845 16,018,19 29,32336,5 0,0864,748 24,9424,24 3,6145,614

N 0,0001,000 0,7550,404 0,0000,469 0,0001,000 0,0001,697 0,0000,903 0,0009,404 0,0001,755

O 0,2530,033 0,5490,102 0,4320,069 0,5480,151 0,7800,432 0,2410,089 0,8961,646 0,2940,207

Ne 0,4310,051 0,7810,116 0,5300,073 0,6070,165 0,6460,307 0,4740,138 1,0341,768 0,2990,222

Na 0,0001,000 1,4912,027 0,0001,000 0,0006,895 0,00010,0 0,0005,426 4,80610,78 0,0009,294

Mg 0,3070,049 0,4320,086 0,2930,060 0,4260,144 0,3910,218 0,1700,126 0,0000,662 0,2210,264

Al 0,0000,748 0,8580,631 0,0001,004 0,0002,189 0,8121,498 0,0001,931 0,0005,902 1,9992,342

Si 0,3110,041 0,3990,065 0,3650,054 0,4300,112 0,5370,237 0,2250,097 0,4330,827 0,3100,217

S 0,3380,060 0,5180,098 0,2780,079 0,3740,158 0,5960,304 0,4050,159 0,3560,769 0,5300,324

Ar 0,4080,176 1,0110,287 0,9800,252 1,6020,547 1,0200,765 0,6150,473 2,0273,663 0,0002,201

Ca 0,7990,291 1,3250,392 0,1130,340 0,7560,736 1,6221,338 0,0950,778 0,8236,397 0,4982,828

Fe 0,2990,020 0,3770,050 0,2710,031 0,3610,070 0,3760,169 0,1660,042 0,3370,582 0,2030,114

Ni 1,4680,214 1,5500,355 1,7780,264 1,7290,590 2,8851,417 0,8220,437 0,7572,195 1,8591,228

Çizelge 12’de verilen değerlere göre sistemin x-ışın ve teorik tayf modelleri, iki

farklı iyi zaman aralığı (GTI1 ve GTI2) için Şekil 38 ve Şekil 39’da gösterilmiştir.
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Şekil 38. AB Dor'un 8/9 Ocak 2007 gözlemindeki GTI1 için Suzaku x-ışını tayflarıyla
üzerinde TBabs*cevmkl model fitleri ve alt panelde 2 değerleri. Şekilde kırmız renk
XIS1, siyah renk XIS0 ve yeşil renk XIS3 tayfını ve modellerini göstermektedir.

Şekil 39. AB Dor'un 8/9 Ocak 2007 gözlemindeki GTI2 için Suzaku x-ışını tayflarıyla
üzerinde TBabs*cevmkl model fitleri ve alt panelde 2 değerleri. Şekilde kırmız renk
XIS1, siyah renk XIS0 ve yeşil renk XIS3 tayfını ve modellerini göstermektedir.
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Çoklu sıcaklıklı atmosfer modellerinden bir diğeri de cemekl modelidir. Sistemin

8/9 Ocak 2007 verisi, TBabs yıldızlararası ortam soğurmasıyla birlikte (TBabs*cemekl) de

analiz edilmiş ve tüm tayf için sonuçlar Çizelge 13’te, iyi zaman aralıkları (GTI1-GTI8)

için bulan çözümler de Çizelge 14’te gösterilmiştir.

Çizelge 13. AB Dor’un TBabs ve cemekl modelleri uygulanarak bulunan x-ışın tayf analiz

sonuçları

AB Dor 8/9 Ocak 2007

Model Parametreleri Değer  Hata

nH (cm-2) 0,007  0,0031022

 0,431  0,026

Tmax (keV) 2,716  0,025

Bolluk 0,315  0,007

Çizelge 14. AB Dor’un 8/9 Ocak 2007 gözlemindeki iyi zaman aralıkları (GTI) için

TBabs*cemekl modelleri kullanılarak yapılan x-ışın tayf analiz sonuçları
AB Dor GTI1 GTI3 GTI4 GTI5 GTI6 GTI7 GTI8
Model

Parametreleri
DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata DeğerHata

nH

(cm-2)

0,0250,004

 1022

0,0120,005

 1022

0,0140,008

 1022

0,0050,011

 1022

0,0330,017

 1022

0,0120,022

 1022

0,0410,022

 1022

 0,3590,040 0,2980,013 0,4260,065 0,5840,100 0,2520,128 0,7960,196 0,3620,188

Tmax (keV) 2,1450,047 3,4590,072 4,8360,176 2,7100,100 2,9710,149 2,1820,212 1,9700,148

Bolluk 0,2660,012 0,2980,013 0,3550,025 0,2600,023 0,2510,028 0,2980,061 0,1960,030



BÖLÜM 4 – ARAŞTIRMA BULGULARI ve TARTIŞMA                      Naci ERKAN

57

4.3 CC ERIDANI

CC Eri (HD 16157), kısa dönme dönemli (1,561 gün), göreli olarak yakın (12

parsek), soğuk bileşenli (K7V + M4V), tutulma göstermeyen (i=42o), çift çizgili tayfsal

(kütle oranı q=1,863) BY Dra türünde bir çift sistemdir (Amado ve ark., 2000). Işık

değişimleri, baş bileşenin yörüngeyle eş dönme yaptığını göstermiştir (Bopp ve Evans,

1973) ve bu özelliğiyle Güneş komşuluğunda bilinen en hızlı dönen geç K türü

sistemlerinden biridir. Diğer hızlı dönenlerden ikisi YY Gem (0,8 gün) ve HK Aqr (0,4

gün)’dir.

CC Eri, aynı zamanda yaklaşık 12 saatte bir U=1 kadirlik seviyede aktivite

değişimi gösteren bir flare yıldızı olarak da bilinir (Busko ve Torres, 1976). CC Eri,

Caillault ve ark. (1988) ve Güdel (1992) tarafından VLA’de gözlenmiş, =6 cm akıları

0,62 ve 1,34 mJy, =3,6 cm akısı ise 3,02 mJy olarak ölçülmüştür. Sistem ayrıca 12 m’de

2,21030 erg.s-1 akı değerli bir kızılöte kaynağı olarak da bildirilmiştir (Tsikoudi, 1988).

Birçok ilginç özelliğine rağmen CC Eri’nin tek moröte tayfı, eş zamanlı optik

gözlemleriyle birlikte Amado ve ark. (2000) tarafından alınmıştır. Tüm bunların yanında,

sistem aynı zamanda kuvvetli bir x-ışını kaynağıdır. Einstein IPC 0,15-4,5 keV ışıtması

7,91029 erg.s-1 (Caillault, 1982), EXOSAT LE 0,2-2 keV ışıtması 6,51029 erg.s-1

(Pallavicini ve ark., 1988) ve ROSAT WFC ışıtması 2,8.1028 erg.s-1 (Kellet ve Tsikoudi,

1997) olark ölçülmüştür. Pan ve Jordan (1995) ROSAT nokta kaynak gözlemlerinde, beş

saat süren bir flare olayını ve gözlem boyunca 2,51029 – 6,81029 erg.s-1 aralığında akı

değişimi gözlemişlerdir. Bunun aksine ROSAT Tüm Gökyüzü Taraması (Dempsey ve ark.,

1997) 1027 erg.s-1 akı değerinin altında CC Eri’yi belirleyememiştir.

Slee ve ark. (2003) Anglo-Australian Teleskobu (AAT) ve Zeeman Doppler

Görüntüleme (ZDI - Zeeman Doppler Imaging) tekniğini kullanarak, baş bileşen

yüzeyinde, yıldız manyetik alanlarının varlığını göstermişlerdir.

Manyetik alanın varlığına dair diğer belirteç, literatürdeki diğer ışık eğrileri ve eş

zamanlı fotometrik gözlemlerler kullanılarak bulunan, yüzey leke yapılarından

gelmektedir. Sistem, yüzeyini kaplayan büyük yıldız lekelerinin dönme modülasyonuyla

açıklanan 0,3 kadirlik ışık değişimi göstermektedir (Strassmeier ve ark., 1993). Donati ve

ark. (1997)'nın  tayf gözlemleri, sakin fotosferden daha soğuk bölgelerin varlığını ortaya

koymuştur.
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Sistemin, radyo ve x-ışını verileri, bu çalışmada kullanılacak olan 2004 yılı çoklu

dalgaboyu gözlemleri Budding ve ark. (2006) tarafından özetlenmiştir.

CC Eri’nin, bazıları bu çalışmada kullanılan çoklu dalgaboyu gözlemleri; yer tabanlı

optik ve radyo gözlemleriyle, Chandra x-ışını gözlemleridir.

Çizelge 15’te CC Eri’nin farklı dalgaboylarındaki parlaklıkları gösterilmiştir.

Çizelge 15. CC Eri’in farklı bandlardaki parlaklıkları

CC Eri
Band Parlaklık [hata] (m)

U 11.305 [~]
B 10.201 [~]
V 8.817 [~]
R 7.926 [~]
I 6.989 [~]
J 5.795 [0.018]
H 5.126 [0.027]
K 4.885 [0.016]

4.3.1 CC Eri’nin ZDI Gözlemleri

ZDI (Zeeman Doppler Imaging) gözlemlerini de içeren optik veriler, AAT ile

University College London eşel (echelle) tayfçekeriyle alınmıştır. Veriler Pascal Petit

tarafından ZDI işleme programı (Donati ve ark., 2003) ile indirgenmiş ve ilk sonuçlar

Budding ve ark. (2006) tarafından yayınlanmıştır. Şekil 40’ta CC Eri’nin baş bileşeni

üzerindeki, üç ayrı bileşene (radyal, azimutal ve boylamsal) manyetik alan dağılımları

haritaları görülmektedir. Şekilde, kırmızıyla görülen pozitif alan değerleri; radyal alan

bileşenleri için dışa doğru, azimutal alan bileşenleri için doğu yönüne doğru olan manyetik

alanları göstermektedir.



BÖLÜM 4 – ARAŞTIRMA BULGULARI ve TARTIŞMA                      Naci ERKAN

59

Şekil 40. CC Eri'nin küresel manyetik alan dağılım haritası (Budding ve ark., 2006).

4.3.2 CC Eri’nin Radyo Gözlemleri ve İndirgemeleri

CC Eri’nin radyo girişim gözlemleri de, AB Dor gibi, Avustralya Yoğun Teleskop

Ağı’nda (ATCA – Australia Telescope Compact Array) 30 Eylül ve 1-2 Ekim 2004

tarihlerinde,  C ve X bandlarında (4,80 GHz ve 8,64 GHz frekanslarında) eş zamanlı olarak

yapılmıştır. Sistemin akı değişimlerinin belirlenip, bölgenin kontur haritasının çıkarılması

için indirgemeler MIRIAD (Multichannel Image Reconstruction Image Analysis and

Display) yazılımıyla yapılmış ve sonuçlar aşağıda sunulmuştur.

Şekil 41, 42 ve 43’te, sırasıyla, 30 Eylül, 1 ve 2 Ekim 2004 tarihlerindeki gözlemler

sonucunda, MIRIAD yazılımının UVFIT alt programıyla bulunan akı yoğunlukları

değişimi, hatalarıyla birlikte gösterilmiştir. Şekillerde görülen her bir nokta, 25 dakikalık

gözlem sonucunda elde edilen akı değerlerine karşılık gelmektedir.
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Şekil 41. CC Eri'nin 30 Eylül 2004 tarihli, eş zamanlı C (4,80 GHz) ve X (8,64 GHz) bandı
gözlemlerinden elde edilen akı yoğunlukları değişimi.

Şekil 42. CC Eri'nin 1 Ekim 2004 tarihli, eş zamanlı C (4,80 GHz) ve X (8,64 GHz) bandı
gözlemlerinden elde edilen akı yoğunlukları değişimi.
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Şekil 43. CC Eri'nin 2 Ekim 2004 tarihli, eş zamanlı C (4,80 GHz) ve X (8,64 GHz) bandı
gözlemlerinden elde edilen akı yoğunlukları değişimi.

Sisteme ve yakın komşuluğuna ait kontur haritası Şekil 44’te gösterilmiştir. Harita 30

Eylül 2004 gözlemlerinin 4,80 GHz bandında ve 15 hattan elde edilen tüm verilerinin

kullanılmasıyla elde edilmiştir. Haritadaki en düşük ve en yüksek kontur seviyeleri

sırasıyla 0,12 mJy ve 3,65 mJy; teleskop ana şişiminin FWHM değeri 46,832,6 açı

saniyesi ve durum açısı 74,9 derecedir.

Şekil 44. CC Eri ve yakın komşuluğundaki cisimlerin, 30 Eylül 2004'te C (4,80 GHz)
bandında, 15 hattan elde edilen tüm verilerin kullanılmasıyla elde edilen kontur haritası.
(CC Eri görüntünün ortasındaki cisimdir).
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4.3.3 CC Eri’nin Geniş Bant Gözlemleri

CC Eri’nin geniş bant B süzgeci gözlemleri, 23-26 Eylül ve 2 Ekim 2004

tarihlerinde, toplam beş gece olmak üzere Avustralya Mt. Tarana Gözlemevi’nde

yapılmıştır. Bu gözlemlerle, 1,561 günlük bir yörünge çevrimi neredeyse tamamlanmış ve

leke kaynaklı parlaklık değişimi gözlenmiş ve bu değişime neden olan leke parametreleri

belirlenmiştir. Şekil 45 ve 46’da HJD’ye ve evreye karşılık bu parlaklık değişimi

görülmektedir. Yörünge parametreleri;

JD 2430001,2905+1,56145E gün

değeri Strassmeier ve ark. (1994)’dan alınmıştır.

Şekil 45. CC Eri'nin geniş bant B süzgeci ışık eğrisi (HJD’ye karşılık parlaklık farkı).

Şekil 46. CC Eri'nin geniş bant B süzgeci ışık eğrisi (evreye karşılık parlaklık farkı).
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4.3.4 CC Eri’nin Işık Eğrisi Modellemesi

Sistemin parlaklık değişim kaynağının, baş bileşen üzerindeki büyük leke (ya da

leke gruplarının) dönme modülasyonu olduğu bilinmektedir (Strassmeier ve ark., 1993).

Şekil 45 ve Şekil 46’da, B süzgeci gözlemlerinde görülen bu parlaklık değişimi, Budding

ve Zeilik (1987)’in geliştirdiği ILOT (Information Limit Optimization Technique)

programlar grubunun SPOT programıyla çözülmüş ve leke parametreleri alınmıştır.

Çözüm için gerekli olan, baş bileşen sıcaklığı, K7V tayf türüne karşılık gelen

Te=4410 K değeri Zombeck (1990) tablolarından, bu sıcaklığa karşılık gelen doğrusal

kenar kararma katsayısı değeri (u=0,800) de Van Hamme (1993) tablolarından

belirlenmiştir.

Analiz sonucu hesaplanan leke parametreleri Çizelge 16’da, leke modeli de Şekil

47’de gösterilmiştir.

Çizelge 16. CC Eri’nin B süzgeci ışık eğrisi leke modeli parametreleri
Leke Yeğinliği

Oranı
Leke Sıcaklığı (K) Leke Boylamı  (o)

Leke Enlemi

(o)

Leke Yarıçapı

(o)

0,230  0,06 3673  96 -61,4  0,9 63,4  0,4 27,9  0,1

Şekil 47. CC Eri'nin leke modeli.

Bu parametrelere göre baş bileşenin leke konfigürasyonu 1,0 ve 0,5 evre için Şekil

48’de gösterilmiştir.
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Şekil 48. CC Eri’nin iki farklı evre için leke dağılımı.

4.3.5 CC Eri’nin X-ışını Gözlemleri ve Analizi

CC Eri’nin Chandra uydusu x-ışını gözlemleri, uydunun birincil gözlem aracı olan

ACIS (Advanced CCD Imaging Spectrometer – Gelişmiş CCD Görüntüleme Tayfçekeri)’e

bağlı HETGS (High-Energy Transmission Grating Spectrometer – Yüksek Enerji İletim

Ağı Tayfçekeri) ile yapılmıştır. HETGS, gözlenen cismin sıfırıncı düzey (zeroth-order)

ışığındaki görüntüsünü ve iki farklı kırınım ağı için tayfını vermektedir. Bunlar; birinci

düzeyde (first-order) 0,4 – 5 keV enerji (31 – 2,5 Å dalgaboyu) aralığını kapsayan MEG

(Medium-Energy Garting – Orta Seviye Enerji Ağı) ve 0,8 – 10 keV enerji (15 – 1,2 Å

dalgaboyu aralığını) kapsayan HEG (High-Energy Grating – Yüksek Enerji Ağı)’dir.

Gözlemler 1-2 Ekim 2004 tarihlerinde iki ayrı parça halinde toplam 121,2 ks

(30,8+90,4 ks) yani yaklaşık 33,7 saat (8,6+25,1 saat) sürmüştür. Bu gözlemler CIAO

(Chandra Interactive Analysis of Observations – Chandra Gözlemlerinin Etkileşimli

Analizi) yazılımıyla (http://cxc.harvard.edu/ciao/index.html) indirgenmiştir. Bu indirgeme

sonucunda elde edilen ışık akısı değişimi; sıfırıncı düzey, MEG ve HEG için ayrı ayrı

Şekil 49’da verilmiştir.
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Şekil 49. Sıfırıncı düzey MEG ve HEG için CC Eri'nin x-ışını ışık eğrisi.

CC Eri’nin x-ışın tayfının incelenmesi; sadece 1 Ekim 2004 tarihli verinin (Şekil

49’da HJD 53279,6 – 53280,0 arası) yüksek enerji ağının (HEG)  +1. düzeyi (order) için

yapılmış ve XSPEC TBabs*cemekl modeli sonuçları Çizelge 17’de, model fitiyle birlikte

tayf Şekil 50’de verilmiştir.

Çizelge 17. CC Eri’nin 1 Ekim 2004 tarihli Chandra HEG +1 verisine, TBabs ve cemekl

modelleri uygulanarak bulunan x-ışın tayf analiz sonuçları

CC Eri
1 Ekim 2004

Chandra HEG +1

Model (TBabs*cemekl)

Parametreleri
Değer

nH (cm-2) 0,1681022

 0,037

Tmax (keV) 8,703

Bolluk 0,851
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Şekil 50. CC Eri'nin 1 Ekim 2004 tarihli Chandra HEG +1 tayfı ve TBabs*cemekl model
fiti.
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4.4 HD 191588

HD 191588 (HIP 99301), G8III tayf türünde, V=8m,24 parlaklığında, az çalışılmış,

P=60,0269 gün’lük kısa ve P=1667 gün’lük uzun tayfsal yörünge dönemine sahip, tutulma

göstermeyen RS VCn türü aktif bir çift sistemdir.

Çizelge 18’de HD 191588’in farklı dalgaboylarındaki parlaklıkları gösterilmiştir.

Çizelge 18. HD 191588’in farklı bandlardaki parlaklıkları

HD 191588
Band Parlaklık [hata] (m)

B 9,42 [~]
V 8,24 [~]
J 6,168 [0,029]
H 5,536 [0,023]
Ks 5,417 [0,018]

Sistemin kısa ve uzun tayfsal yörünge dönemine ait bilinen yörünge parametreleri

(Pourbaix ve ark., 2004) Çizelge 19’da özetlenmiştir.
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Çizelge 19. HD191588’in kısa ve uzun tayfsal yörünge dönemi parametreleri (Pourbaix ve

ark., 2004)

PARAMETRE DEĞER

P (gün) 60,02690,0016

T0 (JD) 2450483,13,3

e 0,0120.004

 233,019,0

K1 (km/s) 24,030,09

a1sini (km) 1,9833610774000

K
ıs

a 
Y

ör
ün

ge

f(m) (MGüneş) 0,08661140,00097

P (gün) 166717

T0 (JD) 245090267

e 0,180,04

 (o) 22814

K1 (km/s) 2,510,13

a1sini (km) 5,659671073.106

U
zu

n 
Y

ör
ün

ge

f(m) (M
) 0,002609530,00042

4.4.1 HD 191588’in Optik Gözlemleri

Sistemin görsel bölge gözlemleri, TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi (TUG)’nde Mayıs-

Ekim 2011 tarihleri arasında 6 aylık gözlem döneminde, TUG T60 Teleskobu (OMI RC06)

ve FLI ProLine 3041-UV CCD Kamerası kullanılarak yapıldı. Bu dönemde, Bessell BVRI

sügeçlerinde toplam 71 gece gözlenen sistemin fark ışık eğrilerinin zamanla değişimi,

hatalarıyla birlikte Şekil 51’de verilmiştir. Bu eğrilerdeki her bir nokta, gecelik ortalama

parlaklık değeridir. Gözlem hata değerleri ise gözlem gecesine ait verilerin standart

sapmasıdır.
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Şekil 51. HD 191588'in TUG T60 teleskobuyla yapılan Bessell BVRI fark gözlemleri.
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Şekil 52. HD 191588'in gözlemlerinde kullanılan mukayese yıldızının denet yıldızına göre
parlaklık farkları.

Gözlemlerin indirgenmesinde, değişen ile aynı görüntüye giren TYC 2679-2080-1

mukayese, TYC 2679-2725 yıldızı da denet yıldızı olarak kullanılmış. Bu iki yıldızın

parlaklık farklarının zamana göre değişimi de Şekil 52’de gösterilmiştir.
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4.4.2 HD 191588’in Işık Eğrisi Modellemesi

Soğuk yıldız lekeleri, kısa dalgaboylarına gidildikçe azalan genlikli ışık değişimleri

gösterir. Yani; B bandı ışık değişim genliği, V bandı değerinden daha büyük; V bandı ışık

değişim genliği de, I bandınkinden daha büyük genlikli olmalıdır. Bu durum HD 191588’in

TUG T60 gözlemleri için de geçerlidir. B bandında maximum genlik yaklaşık 0,40 kadir

civarındayken, I bandında bu değer 0,25 kadir değerine azalmaktadır. Bu nedenle, HD

191588’in V bandı ışık eğrisi, sistemin parlaklık değişim nedeninin, baş bileşen üzerindeki

büyük leke (ya da leke gruplarının) dönmesinden kaynaklanması yaklaşımıyla, ILOT

programlar grubunun SPOT programıyla çözülmüş ve leke parametreleri belirlenmiştir.

Çözüm için gerekli olan, baş bileşen sıcaklığı, G8III tayf türüne karşılık gelen

Te=4780 K değeri Zombeck (1990) tablolarından, bu sıcaklığa karşılık gelen doğrusal

kenar kararma katsayısı değeri (u=0,800) de Van Hamme (1993) tablolarından alınmıştır.

Sistemin yörünge parametreleri Pourbaix ve ark. (2004) tarafından verilen ve Çizelge

19’da verilen tayfsal dönem ve T0 değerleri kullanılmıştır. Bu değerlere göre sistemin

döneme karşılık V bandı fark parlaklık değişimi Şekil 53’te gösterilmiştir.

Şekil 53. HD 191588'in V bandı evre-parlaklık değişimi.

Çözümde, leke yeğinliği oranı olarak;

Tfotosfer - 600 K = 4270 K’e karşılık gelen =0,472 değeri sabit olarak alınmıştır.

Analiz sonucu bulunan leke parametreleri Çizelge 20’de, leke modeli de Şekil 54’te

gösterilmiştir.
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Çizelge 20. HD 191588’in V bandı ışık eğrisi leke modeli parametreleri
Leke Boylamı  (o) Leke Enlemi  (o) Leke Yarıçapı (o) Yörünge Eğikliği (o)

-49,3  0,5 60,0  0,8 55,8  0,2 54,8  1,0

Şekil 54. HD 191588'in gözlem noktaları ve leke modeli.

Bulunan bu parametrelere göre baş bileşenin leke konfigürasyonu 0,0 ve 0,5 evre için

Şekil 55’te gösterilmiştir.

Şekil 55. HD 191588’in iki farklı evre için leke konfigürasyonu.
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BÖLÜM 5

SONUÇLAR ve ÖNERİLER

Bölüm 4’te araştırma bulguları ve analiz sonuçları verilen dört aktif sisteme (YY

Gem, AB Dor, CC Eri, HD 191588) ilişkin sonuçlar ve tartışmalar aşağıda verilmiştir.

5.1 YY Gem

1. YY Gem’in geniş bant optik bölge gözlemleri, sistemin leke kaynaklı aktivite

değişimlerinin hızı hakkında bilgi vermektedir. Arka arkaya gelen iki çevrimdeki parlaklık

değişimleri Şekil 56 ve Şekil 57’de gösterilmiştir.

Şekil 56’da, 5 ve 6 Mart 1988 gözlemlerine ait B ve V parlaklıklarının birbirlerine

göre göreli parlaklık değişimleri gösterilmiştir. 6 Mart 1988 gözlemlerinde sistemin toplam

parlaklığının arttığı, ancak B süzgecindeki artmanın daha fazla olduğu görülmektedir.

Parlaklığın bu değişimi, analizleri yapılan leke varsayımını desteklemektedir.

Şekil 56. YY Gem’in 5 ve 6 Mart 1988 tarihli göreli B ve V parlaklık değişimleri.

Şekil 57’de ise 5 ve 6 Mart 1988 gözlemlerindeki B ve U parlaklıklarının günlere

göre değişimi açıkça görülmektedir.
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Şekil 57. YY Gem’in, arka arkaya gelen iki çevrimdeki B ve U parlaklık değişimleri.

2. YY Gem’in 6 Mart 1988 tarihli, eş zamanlı radyo (VLA, 6 cm gözlemleri) ve

hızlı U bandı gözlemleri (Hawaii, 60 cm) (Şekil 58), U bandında gözlenen periyodik flare

etkinliğinin (Doyle ve ark., 1990) radyo salma akısında da görülmektedir. 1,7 evrede

görülen optik bölge flare olayını takip eden radyo salması artışı Şekil 58’de görülmektedir.

Şekil 58. YY Gem'in 6 Mart 1988 tarihli, eş zamanlı radyo ve U bandı gözlemleri.

3. Şekil 58, aynı zamanda sistemden salınan radyo akısının kaynağı hakkında bilgi

de vermektedir. İkinci bileşenin baş bileşen tarafından örtüldüğü Min II evresinde optik

bölgedeki parlaklık değişimi çok belirgin olduğu halde, radyo salması değişimi

görülmemektedir. Buradan, sistemin radyo salmasının kaynağının, örtülmelerden

etkilenmeyen genişlemiş korona olduğu söylenebilir.
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Ancak Min II’nin aksine, baş bileşenin örtüldüğü Min I evresi 5 Mart 1988 tarihli

radyo gözlemlerinde görülebilmektedir. Ancak bu da, optik minimum zamanından yaklaşık

10o (0,03 evre) erken ve tam tutulma şeklinde görülmektedir. Bu da, radyo salmasının

kaynağının çoğunun genişlemiş koronayla birlikte, baş bileşenden olduğu şeklinde

yorumlanabilir.

Şekil 59. YY Gem'in 5 Mart 1988 tarihli VLA radyo akısı değişimi.

4. Şekil 8’de verilen, 2802 Å MgII akısı değişimiyle aynı şekilde verilen optik V

bandı parlaklık değişimi birbirleriyle uyumludur. İkinci bileşene ait tutulma, MgII akı

değişiminde açıkça görülmektedir. Bu da yıldız diskinin yüzey parlaklığının MgII ve V ile

aynı, yani eşdağılımlı, olduğunu gösterir.

Şekil 9’da verilen Ly (1216 Å) akı değişimi ise optik V bandına göre daha geniş

bir tutulma göstermektedir. Bu durum, salmanın yıldız yüzeyinden daha geniş bir bölgeden

(koronadan) geldiğinin göstergesi olarak yorumlanabilir.

5. YY Gem’in H~ Å) salmaları için bulunan, Çizelge 1 ve Çizelge 2’de

verilen çizgi fiti parametrelerinden r, Doppler dönme genişlemesi, için bulunan ortalama

değer, r(birinci bileşen)= r(ikinci bileşen)  0,841 Å;
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eşitliğinden r[km] = 38,4 km/s’lik dönme hızına karşılık gelmektedir. Bulunan bu değer,

sistemin P=0,814283 gün’lük yörünge dönemine karşılık gelen 38,7 km/s’lik dönme

hızıyla uyumludur. Bu durum iki bileşenin eş dönme gösterdiği anlamına gelmektedir.

6. Yine Çizelge 1 ve 2’den görüleceği gibi; yıldız atmosferindeki mikro/makro

türbülansın göstergesi olan s parametresi, ikinci bileşen için her iki gözlem gecesi de

yaklaşık aynı değerleri alırken, birinci bileşen için bazı değerler (JD47226,4681’de

r=0,827Å; JD47227,4410’da r=0,843Å; JD44227,4646’da r=0,824Å) ortalamanın

üzerinde bulunmuştur. Bu yüksek değerler, bu dönemde aktif olduğu bilinen birinci bileşen

yıldızın atmosferinde meydana gelen bir aktifliğin belirteci olarak yorumlanabilir.

7. Bölüm 4.1.8’de O-C analizi sonucu bulunan dönemsel değişim bir diğer şekilde,

Applegete’in bileşenlerin manyetik etkinliği kaynaklı dönem modülasyonu

mekanizmasıyla açıklanabilir (Applegate, 1992). Applegate tarafından önerilen bu

mekanizma ait sonuçlar Çizelge 21’de gösterilmektedir. Burada; P, yörünge dönemi

değişimi; J, manyetik etkinliğe sahip bileşenin iç kısmından, dış kısmına aktarılan

(kabuğun daha hızlı dönmesine neden olacak) açısal momentum; Is, iç kısımdan daha hızlı

dönen kabuğun (kütlesi Mkabuk=0,1 Myıldız varsayımıyla) eylemsizlik momenti; /,

kabuk ile iç kısım arasındaki diferansiyel dönme; E, açısal momentum taşınımı için

gerekli enerji; LRMS, eğer E enerji koşulu konvektif bölgede enerji birikimi olmaksızın

yıldızın yalnızca nükleer ışıtmasından kaynaklanmakta ise, bunun yıldızda oluşturacağı

ışıtma değişimi; m, LRMS ışıtma değişiminin sistemin toplam parlaklığında yapacağı

parlaklık değişimi. Analizde kullanılan M1=0,6 M


 ve R1=0,62 R


 değerleri Torres ve

Ribas (2002)’den alınmıştır.

Analiz sonucu bulunan LRMS ışınım değişimi değeri (LRMS=0,97 L


) bileşenin

toplam ışıtması olan L0,07 L


 değerinden büyük olduğu için, sistemin manyetik etkinlik

kaynaklı dönem değişiminin Applegate’in bu yaklaşımıyla açıklanamayacağını

söylenebilir.

Applegate (1992) böyle bir sonucu RS CVn sistemi için de bulmuş ve bu büyük

ışıtma değerini daha uygun bir değere getirmek için iki yaklaşım önermiştir. Birinci

yaklaşımda, aktif bileşenin katı cisim dönmesi yaptığını varsaymış (diferansiyel_dönme=0) ve

enerji gereksinimini yarı değerine düşürmüştür. İkinci yaklaşım ise; yıldızın iç kısmında,

diferansiyel dönme kaynaklı ve konvektif bölgede depolanan enerjinin kaybıyla ilgilidir.
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Bu enerjinin ışınım değişimi hesaplarına dahil edilmemesiyle de enerji gereksinimini

yarıya indirmiştir. Applegate’in bu yaklaşımıyla bile YY Gem’in manyetik etkinlik

kaynaklı ışınım değişimi değeri LRMS=0,24 L


 değerine düşmekte ancak bu durumda bile

Applegate mekanizması sistemin periyot değişimini açıklayamamaktadır.

Çizelge 21. YY Gem’in Applegate modeli parametreleri

Parametre (birim) Değer

P (s) 0,07

J (g cm2 s-1) 4,001047

Is (g cm2) 1,481053

/ 0,003

E (erg) 2,161042

LRMS (L


) 0,97

m (kadir) 2,9

8. Sistemin literatürde bulunan ışık eğrilerinin (Şekil 14 ve Şekil 15) lekeli

çözümleri Torres ve Ribas (2002) tarafından yapılmıştır. Bu çözümlerde leke sıcaklıkları

(Tleke / Tfotosfer=0,90) ve leke enlemleri (+45o) sabit tutulmuş ve sonuçlar Çizelge 22’de

gösterilmiştir.

Çizelge 22. YY Gem’in 1971 ve 1952 yılı ışık eğrileri çözümleriyle bulunan leke

parametreleri (Torres ve Ribas, 2002)

Leke Parametreleri
1971 yılı ışık eğrisi

(VRI bantları)

1952 yılı ışık eğrisi

(V bandı)

1. lekenin evresi

1. lekenin yarıçapı (o)

1. lekenin konumu

0,733

20,1

Baş Bileşen

0,516

25,5

İkinci Bileşen

2. lekenin evresi

2. lekenin yarıçapı (o)

2. lekenin konumu

0,587

21,0

İkinci Bileşen

0,836

35,0

İkinci Bileşen

3. lekenin evresi

3. lekenin yarıçapı (o)

3. lekenin konumu

0,250

9,0

Baş Bileşen

…

…

…
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Bu sonuçlar ve Çizelge 4’te verilen ve bu çalışmada bulunan lekeli çözüm

sonuçları, sistemin farklı zamanlarda, farklı leke konfigürasyonlarına sahip olduğunu

açıkça göstermektedir. Işık eğrilerinde ve leke yapılarındaki bu hızlı değişim, yıldız

aktivitesinin bir göstergesi olarak yorumlanabilir.

5.2 AB Dor

1. AB Dor’un iki gözlem dönemi için eş zamanlı Suzaku (XIS1) ve ATCA (4,8 GHz)

ışık eğrileri Şekil 60’ta verilmiştir. Özellikle 8 Ocak 2007 tarihindeki ilk flare olayında (JD

54109 civarında), flare olayına ait radyo salmasının x-ışını salmasından önce olması,

standart flare senaryosundan beklenmeyen bir sonuçtur. Bu durum, sistemin dönmesiyle

açıklanabilir. Genişlemiş koronanın üst kısımlarından radyo salmasını almaya başladığımız

ve en yüksek değerine ulaştığı zamana kadar (JD 54109 = 0.025 evre), koronanın yıldız

yüzeyine yakın daha alt katmanlarından salınan x-ışını salması alınamıyor olabilir.

Yörünge dönemi (dolayısıyla eş dönmeden dolayı aktif yıldızın dönme dönemi) ancak

0,122 evreye (JD 54109,05) geldiğinde x-ışını veren katman gözükmeye başladığından

dolayı, x-ışını salmasını almaya başlanmış olabilir. Anî enerji çıkışını göremediğimiz x-

ışını salmasının 0,219 evre (JD 54109,1) civarında sönümlenme evresinin görülmesi bu

sonucu desteklemektedir.

Şekil 60. AB Dor'un eş zamanlı Suzaku (XIS1) ve ATCA (4,8 GHz) ışık eğrileri.



BÖLÜM 5 – SONUÇLAR ve ÖNERİLER                                Naci ERKAN

79

2. AB Dor’un ATCA radyo verileri arasındaki ilişki (Bölüm 4.2.3), X ve C

bantlarında gözlenen flare akılarının alıcılara eş zamanlı ulaşmadığını göstermiştir. İki

gözlem günü için de X bandı akısının C bandı akısından daha önce alınması (4,4 dk ve 2,1

dk); flare olayı sırasında yüksek enerjili süreçlerin önce yıldız yüzeyine yakın alt koronada

üretildiğini savunan standart flare senaryosuyla açıklanabilir.

3. Bölüm 4.2.4’te AB Dor’un 8 Ocak 2007 tarihli ATCA radyo verileri analizinden

0,01-300 GHz frekans aralığında saldığı toplam güç bulunmuştur (5,12.1018 W). Buradan,

sistemin radyo ışıtması (LR):

1114
9

1718

..107,1
][10.300

].[1010.2,5 





 Hzserg
Hz

serg
LR

olarak bulunur.

Sistemin, aynı tarih için ortalama Suzaku x-ışını akı değerleri de Bölüm 4.2.6’da

bulunmuştur (6,523010-11 erg.cm-2.s-1). Buradan, sistemin x-ışını ışıtması (LX):
13011218 .1073,1105230,6)10.0857,39,14(4   sergLX 

olarak hesaplanır.

Buradan x-ışını akısının radyo akısına oranı;

Hz
L

L

R

X 161002,1 

olarak bulunur. Bulunan bu değer, hem Şekil 1’de verilen radyo ve x-ışını korelasyonuna

hem de Şekil 2’de verilen, Fobrich ve ark. (2010)’nın hesapladığı değerle uyumludur ve

plazmanın ısıtılması ve parçacık ivmelenmesinin ortaya çıkışının ortak bir enerji kaynağı

sonucunda olduğu düşüncesini desteklemektedir.

4. AB Dor için Çizelge 9’da verilen ve tüm tayf bölgesi üzerinden TBabs*cevmkl

tayf modeliyle bulunan  maximum sıcaklık değerleri;

    KkeVKkeVT 66
max 100,30/10.6,11588,2  (21/22 Kasım 2006)

    KkeVKkeVT 66
max 103,36/10.6,11129,3  (8 Ocak 2007)

aktif yıldız yıldız koronalarında ısısal süreçlerle oluşan salmalar için yeterli sıcaklıklardır.

Çizelge 10’da verilen, farklı zaman aralıkları için yapılan x-ışını tayfı

modellerinden bulunan sıcaklık değerleri de, flare olayı sırasında plazmanın ne kadar

ısıtıldığını göstermektedir:



BÖLÜM 5 – SONUÇLAR ve ÖNERİLER                                Naci ERKAN

80

Tmax(GTI1) = 29,6106 K (sakin evre)

Tmax(GTI2) = 48,4106 K (1. flare olayı)

Tmax(GTI3) = 48,2106 K (2. flare olayı)

Tmax(GTI4) = 67,9106 K (2. flare olayı patlama evresi)

Aynı şekilde Çizelge 11 ve 12 verilen TBabs*cemekl model parametreleri de sakin

evre ve flare olayı süresince plazma sıcaklık değişimlerini göstermektedir. İki farklı

yöntem de birbirleri arasında uyumlu sonuçları vermektedir.

5. Flare olayında sıcaklık artışının bir diğer göstergesi, 6,7 keV’ta çokça

iyonlaşmış helyum benzeri Fe XXV salmasının tayfta görünmesidir. Şekil 38’de sakin evre

(GTI1) tayfında görünmeyen salma, Şekil 39’da ısıtılan plazmada salma çizgisi olarak

görülmektedir.

5.3 CC Eri

1. Şekil 61’den de görüleceği gibi, CC Eri’nin geniş bant B süzgeci gözlemleri ile

yapılan leke modeli (Bölüm 4.3.4), sistemin ZDI radyal manyetik alan haritası sonuçlarıyla

uyumlu görünmektedir.

Şekil 61. CC Eri’nin geniş bant B süzgeci leke modeli (sol) ve ZDI radyal manyetik alan
haritası (Budding ve ark., 2006) (sağ).

2. Şekil 62’de CC Eri’nin ATCA C (4,8 GHz) ve X (8,64 GHz) bandı radyo akı

değişimleri, evreye göre çizilmiştir. 0,6 evre sonrasındaki ani akı yükselmesi bir flare

salması gibi görünse de bu enerji artışı x-ışını bölgesinde kendini göstermemektedir (Şekil

63). Radyo bölgesinde görülen bu anî değişimin olası nedeni; 1 Ekim 2004 tarihli gözlem

programı sonuna denk gelen bu zaman aralığında, sistemin gökyüzünde oldukça alçalması
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(ufuk yüksekliğinin azalması) ve bu nedenle, Yer ya da Yer atmosferi kaynaklı bir

gürültüden etkilenmesi olabilir.

Şekil 62. CC Eri'nin evreye karşılık ATCA radyo gözlemleri.

Sistemin 0,0 – 0,2 evre aralığındaki ortalama radyo salması, diğer evrelere göre

yüksek olduğu Şekil 62’den görülebilir. Bu durum, optik B süzgeci leke modeli ve ZDI

radyal manyetik alan haritası sonuçlarıyla uyumludur. Aynı yörünge evresinde yıldız

yüzeyinde artan manyetik alan kendisini fotosferde yıldız lekesi, koronada ise artan radyo

salması şeklinde göstermektedir.

Şekil 63. CC Eri'nin eş zamanlı Chandra x-ışını (MEG) ve ATCA radyo (C bandı)
gözlemleri.
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3. CC Eri’nin Chandra HEG +1 tayf verisine yapılan model (TBabs*cemekl)

sonucunda, koronaya ait maximum plazma sıcaklığı değeri;

Tmax(HEG +1) = 101,0106 K

bulunmuştur.

Bu göreli yüksek değer, o dönemde leke ve manyetik etkinliğin diğer dalgaboyu

gözlemleriyle büyük olduğunun bilinmesiyle ve o gün gözlenen iki flare olayının plazmayı

yüksek sıcaklıklara çıkarmasıyla açıklanabilir.

5.4 HD 191588

1. HD 191588’in Bessell V süzgeci gözlemleriyle bulunan leke çevrimi dönemiyle

Pourbaix ve ark. (2004) tarafından belirlenen tayfsal dönem (60,0269 gün) birbirleriyle

uyumlu bulunmuştur. Şekil 53’te gösterilen evre-parlaklık değişiminde, leke dönemi için

kabul edilen bu dönemin uyumu görülmektedir.

2. HD 191588’in V bandı gözlemleri kullanılarak yapılan leke modeli analiziyle

bulunan yörünge eğiklik değeri (54o,8), sistemin tayfında görülmeyen bileşeninin kütlesini

belirlemekte kullanılabilir. Pourbaix ve ark. (2004) tarafından verilen kütle fonksiyonu

değeri (f(m) = 0,0866114 M


) için;

 221

33
2

)(
sin.
mm

im
f m




kütle fonksiyonu tanımıyla ve HD 191588’in kütle değeri olarak (m1);

G8III için 58,0log 
M

M
 m1 = 3,80 M


 (Zombeck, 1990) kullanarak, sisteme ait ikinci

bileşenin kütlesi (m2);

m2 = 1,68 M


 bulunur. Bu değer yaklaşık F0V tayf türünden bir yıldızın sistemin

diğer üyesi olduğu anlamına gelir.

3. Şekil 51’de verilen ve sistemin zamanla parlaklık değişimini gösteren grafikte

dikkati çeken diğer bir durum da, gözlenen ikinci ve üçüncü aktivite çevriminin bir önceki

çevrimden daha büyük parlaklık genliğine sahip olmalarıdır. Artan genlik, sistemin

manyetik etkinlik ve leke aktivitesinin değişimi olarak yorumlanabilir. İleriki dönemlerde

yapılacak gözlemlerle sistemin aktivite değişiminin incelenmesi düşünülmektedir.
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