
 

 
 
 
 
 

 
ve 

 
 
 

25 Ağustos – 01 Eylül 2006 
İstanbul Kültür Üniversitesi 

Ataköy- İSTANBUL 
 
 
 
 

BİLDİRİ KİTABI 
 

CİLT I 
 
 

Yayına Hazırlayanlar: 
 

Hulusi GÜLSEÇEN (İstanbul Üniversitesi) 
Füsun LİMBOZ (İstanbul Üniversitesi) 

Ayşegül F. TEKER (İstanbul Kültür Üniversitesi) 
              

               
 
 
 

İstanbul-2007 
 
 

 i



 
 

ii

 
 
 
 
 
 

İstanbul Kültür Üniversitesi Yayınları 
Yayın No:60 

 
 

ISBN:978-975-6957-61-5 
C  :Her türlü yayın hakkı İstanbul Kültür Üniversitesi’ne aittir. 

 
 

T C İstanbul  Kültür Üniversitesi 
Fen-Edebiyat Fakültesi 

 
 

Ataköy Kampusü, 34156 Bakırköy- İstanbul 
Telf: 0 212 498 43 00 
Faks:0 212 661 92 74 

 
www.iku.edu.tr 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 



 

 iii

 
 
 
 

 
XV. ULUSAL ASTRONOMİ KONGRESİ 

IV. ULUSAL ASTRONOMİ ÖĞRENCİ KONGRESİ 
 

Prof. Dr. Metin HOTİNLİ Onuruna 
 

28 Ağustos – 01 Eylül 2006 
İstanbul  

 
BİLİM KURULU: 
 
Prof. Dr. M. Ali ALPAR   Sabancı Üniversitesi 
Prof. Dr. Zeki ASLAN   TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi 
Prof. Dr. Çetin BOLCAL   İstanbul Kültür Üniversitesi 
Prof. Dr. Nihal ERCAN   Boğaziçi Üniversitesi 
Prof. Dr. H. Gökmen TEKTUNALI  İstanbul Üniversitesi 
Prof. Dr. Latif TOPAKTAŞ   İstanbul Kültür Üniversitesi 
 
DÜZENLEME KURULU: 
 
Prof. Dr. Dursun KOÇER   İstanbul Kültür Üniversitesi 
Prof. Dr. H. Hüseyin MENTEŞE  İstanbul Üniversitesi 
Doç.Dr. Füsun LİMBOZ   İstanbul Üniversitesi 
Doç.Dr. Yüksel KARATAŞ   İstanbul Üniversitesi. 
Doç.Dr. Hülya ÇALIŞKAN   İstanbul Üniversitesi 
Yard. Doç.Dr. Gürsel HACİBEKİROĞLU İstanbul Kültür Üniversitesi 
Yard. Doç.Dr. Ayten KOÇ   İstanbul Kültür Üniversitesi  
Yard. Doç.Dr. Mehmet ÖZER  İstanbul Kültür Üniversitesi 
Yard. Doç.Dr. Hulusi GÜLSEÇEN  İstanbul Üniversitesi 
Araş. Gör. Dr. İpek H. ÇAY   İstanbul Üniversitesi 
Araş. Gör. Ayşegül F. TEKER  İstanbul Kültür Üniversitesi. 
Araş. Gör. Suzan BAYHAN   İstanbul Kültür Üniversitesi  
Araş. Gör. Gülce ÖĞRÜÇ ILDIZ  İstanbul Kültür Üniversitesi 
Araş. Gör. Ertuğrul BOLCAL  İstanbul Kültür Üniversitesi 
Özge AVCIL     İstanbul Üniversitesi 
Nazlı Derya DAĞTEKİN   Erciyes Üniversitesi 
Tahir ERGENÇOĞLU   Ege Üniversitesi 
Tuğça ŞENER    Ankara Üniversitesi 
 
 
 
 
 
 
 



 
 

iv

 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 

Prof. Dr. Ahmet Metin HOTİNLİ 
 
 7 Haziran 1920 tarihinde  İstanbul’da doğmuştur. Orta öğrenimini Fevziye (Işık) ve 
Galatasaray Liseleri’nde yapmıştır. 1941 yılında İstanbul Üniversitesi Fen Fakültesi Matematik-
Astronomi dalına kaydolmuş, mezun olduktan sonra 1947 yılında Astronomi Kürsüsü’ne aday asistan 
olarak girmiştir. 1948 yılında da asil asistan olmuştur. 1951 yılında Doktor, 1956 yılında Üniversite 
Doçenti olmuş ve 25 Aralık 1957 tarihinde aynı Kürsü’de Eylemli Doçentlik kadrosuna atanmıştır. 
1963 yılında Utrecht’de, 1966 yılında Bükreş’de, 1967 yılında Prag’da,  1969 yılında Liege’de, 1970 
yılında Briston’da, 1973 yılında Varşova’da, 1976 yılında Erice-İtalya’da yurtdışı ve 1968 yılında 
Ankara’da, 1971 yılında İstanbul’da, 1978 yılında Silivri’de yurtiçi bilimsel toplantılara katılmıştır. 
Uluslararası Astronomi Derneği’nin ve bu derneğin Güneş Atmosferi Komisyonu’nun üyesi olan Prof. 
Hotinli, 17 Mayıs 1980 tarihinde Profesör unvanını  almıştır. 
 1982-1987 yılları arasında Bölüm Başkanlığı görevinde bulunmuş olan Prof. Dr. Metin 
Hotinli, Fransızca ve İngilizce dillerini bilmektedir. 1 Temmuz 1987 tarihinde yaş haddinden emekliye 
ayrılmıştır. 
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Yrd. Doç. Dr. Zekeriya MÜYESSEROĞLU 
(1959-2006) 

 
29 Mart 1959 tarihinde Ankara’da dünyaya gelen Yrd. Doç. Dr. Zekeriya MÜYESSEROĞLU 

ilk, orta ve lise öğrenimini Ankara’da tamamladıktan sonra 1976 yılında Ankara Üniversitesi  Fen 
Fakültesi Astronomi Bölümü’ne girdi. 1981 yılında Astronomi-Fizik ikili bilim lisansı diploması 
alarak Astronomi Bölümünden mezun oldu.Aynı Bölümde,1981-1983 yılları arasında yüksek 
lisans,1987-1994 yılları arasında ise doktora çalışmasını tamamladı. 
 Vatani görevini yedek subay olarak 1983-1984 yılları arasında tamamlayan Yrd. Doç. Dr. 
Zekeriya MÜYESSEROĞLU, Astronomi ve Uzay Bilimleri bölümümüzde 1985 – 1988 yılları 
arasında UZMAN,1988 – 1995 yılları arasında ARAŞTIRMA GÖREVLİSİ,1995 – 1997 yılları 
arasında ÖĞRETİM GÖREVLİSİ ve 1997 yılından bu yana YARDIMCI DOÇENT kadrolarında 
görev almıştır. 
 Yrd. Doç. Dr. Zekeriya MÜYESSEROĞLU, bu görevleri süresince, A.Ü. Astronomi ve Uzay 
Bilimleri Araştırma ve Uygulama Merkez Müdür Yardımcılığı, A.Ü. Astronomi ve Uzay Bilimleri 
Araştırma ve Uygulama Merkezi Yönetim Kurulu Üyeliği, Türk Astronomi Derneği Yönetim Kurulu 
Üyeliği, Amatör Astronomi Topluluğu (ASART) Bilimsel Danışmanlığı, Astronomi ve Uzay Bilimleri 
Bölüm Başkan Yardımcılığı, A.Ü. Fen Fakültesi Yönetim Kurulu Üyeliği yapmıştır.  
 1982'den bu yana ulusal ve uluslararası bilimsel toplantılarda sunmuş olduğu çok sayıda 
bildirilerinin yanı sıra, 30’a yakın yurtdışı hakemli bilimsel dergilerde yayınlanmış eseri 
bulunmaktadır. Bu çalışmalarına 100’e yakın atıf almıştır.  
 O.D.T.Ü. Prof. Dr. Mustafa Parlar Eğitim ve Araştırma Vakfı, ARAŞTIRMA ve TEŞVİK 
ÖDÜLÜ sahibi Yrd. Doç. Dr. Zekeriya MÜYESSEROĞLU, bilimsel çalışmalarının yanında, 
astronominin halka doğru tanıtılması ve güncel-popüler konularda bilgilendirilmesi konusunda çok 
sayıda seminer ve konferans da vermiştir. 
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XV. ULUSAL ASTRONOMİ KONGRESİ 
IV. ULUSAL ASTRONOMİ ÖĞRENCİ KONGRESİ 

Prof. Dr. Metin HOTİNLİ Onuruna 
28 Ağustos – 01 Eylül 2006 

İstanbul 
 

PROGRAM 
28 Ağustos 2006 Pazartesi 
 
08:00-09:30 Kayıt 
09:30-09:45 Açılış Konuşmaları 
09:45-10:30 Prof.Dr. Metin HOTİNLİ 
10:30-11.00 Çay Arası 

PARALEL OTURUMLAR 
 

Önder Öztunalı Salonu Seminer Salonu II 
 

I. Oturum 
 
• Esin Sipahi, Serdar Evren (Ege Üniv.), “Sıcak 
Altcüce B Bileşenli Kromosferik Aktif Yıldız: V1379 
Aquilae” 
• Mehmet Tüysüz, Zeki Eker, Nurten Filiz, D. 
Sürgit, Esin Soydugan, H. Bakış, B. Ulaş, Faruk 
Soydugan (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), 
“Kromosferik Aktif Çift Yıldızlar (CAB) Kataloğunun 
Güncellenmesi” 
• Derya Doğru, Ahmet Erdem, Zeki Eker, 
Osman Demircan (Çanakkale Onsekiz Mart 
Üniv.), “RS CVn Türü Örten Çift Yıldızlar Kataloğu” 
• Sertaç Serkan Doğru, Ahmet Erdem, Mehmet 
Tüysüz, Derya Doğru, Hicran Bakış, Faruk 
Soydugan, Esin Soydugan, Osman Demircan 
(Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), “Bazı RS CVn 
Türü Çift Yıldızların Işık Ölçümü” 
 

12:00-14:00 Öğle Yemeği 
 

 
I. Oturum 

 
• Serap Ak, Selçuk Bilir, Salih Karaali, Esma Yaz, 
Esat Hamzaoğlu (İstanbul Üniv., Beykent Üniv.), 
“İnce Disk Yıldızlarının Model Parametrelerinin 
Tayini” 
• Selçuk Bilir, Salih Karaali, Tolga Güver, Yüksel 
Karataş, Serap Ak (İstanbul Üniv.), “Alan Cüce ve 
Dev Yıldızlarının Ayırımında Yeni Bir Yöntem” 
• Yüksel Karataş, William .J. Schuster (İstanbul 
Üniv., UNAM), “Fotometrik Sistemlerin 
Kalibrasyonu” 
• E. Nihal Ercan, Fatma Gök, Gülnur İkis Gün, 
Murat Hüdaverdi, Tolga Güver, Akihiro Furuzawa 
(Akdeniz Üniv., Boğaziçi Üniv., Çanakkale Onsekiz 
Mart Üniv., Nagoya Üniv., İstanbul Üniv., ), 
“ABELL 2255 Kümesindeki Galaksilerin 
Karşılaştırmalı Çok Bant Araştırması” 
 

12:00-14:00 Öğle Yemeği 
 

 
II. Oturum 

 
• Hasan Ali Dal, Serdar Evren (Ege Üniv.), “EV 
Lac'ın Flare ve Leke Aktivitesi” 
• Burcu Özkardeş, Ahmet Erdem (Çanakkale 
Onsekiz Mart Üniv.), “Değen Çift Yıldız V829 
Hercules'in Standart BVR Işıkölçümü ve Salt Öğeleri” 
• Tenay Saguner, İ. Ethem Derman (Ankara 
Üniv.), “Çıkarım (Inference) Yöntemi Kullanılarak W 
Uma Yıldızlarının Salt Parametrelerinin Bulunması” 
• Caner Çiçek, Ömer L. Değirmenci, İbrahim 
Bulut, Osman Demircan, Ahmet Erdem,Volkan 
Bakış, Naci Erkan (Çanakkale Onsekiz Mart 
Üniv., Ege Üniv.), “Eksen Dönmesi Gösteren 
Hipparcos Örten Çift Sistemi V398 Lac'ın İlk Yer 
Tabanlı Gözlemlerinin Fotometrik Analizi” 
 

 
II. Oturum 

 
• Şebnem Sezen, Füsun Limboz, Sinan Aliş 
(İstanbul Üniv.), “Fotometrik Kırmızıya Kayma 
Yöntemi ve Uygulamaları” 
• Sinan Aliş, A. Talât Saygaç, Massimo Della Valle 
(İstanbul Üniv., INAF, Osservatorio Astrofisico di 
Arcetri), “Yerel Grup Dışı Galaksilerde Hubble Uzay 
Teleskopu Verileriyle Nova Taraması” 
• Kutluay Yüce (Ankara Üniv.), “η Lep, HR6455 ve 
δ Aqr Yıldızlarının Tayfsal Analizleri: İlk Sonuçlar” 
• Ayşegül F. Teker, Hülya Çalışkan, Saul J. 
Adelman, A.F. Gulliver (İstanbul Kültür Üniv., 
İstanbul Üniv., The Citadel, Brandon Üniv.), 
“Merkür-Mangan Yıldızları 53 Tau, β Tau, γ Crv Ve υ 
Her ‘İn Tayfsal Bolluk Analizi” 
 



 
 

viii

• Faruk Soydugan, Esin Soydugan (Çanakkale 
Onsekiz Mart Üniv.), “Algollerde Kütle Aktarımının 
Belirteçleri: S Equ ve KO Aql'nın Tayf Analizi” 
• Hasan Ak, Pavel Chadima, Petr Harmanec, 
Osman Demircan (Çanakkale Onsekiz Mart Univ., 
Astronomical Institute of the Charles Univ.), “Beta 
Lyr Sisteminde, KOREL Programı Yardımı ile Diskli 
Bileşene Ait Yeni Çizgilerin Keşfi” 
 

15:30-16:00 Çay Arası 
 

• Fehmi Ekmekçi (Ankara Üniv.), “Etkin Çift 
Sistem UX Arietis'in IUE-Newsips Tayfları” 
• Gül Sevin Pekmezci, Atilla Özgüç (Boğaziçi 
Üniv.), “Göklerin Yere Dokunduğu Zaman Atmosfer 
Olaylarında Kozmik Etkiler” 
 
  
 
 

15:30-16:00 Çay Arası 

 
III. Oturum 

 
• Zahide Terzioğlu, Gökhan Gökay, Ethem 
Derman (Ankara Üniv.), “Parçalı Tutulma Gösteren 
Sistemlerde Kütle Oranı Taraması Sonuç Veriyor Mu 
?” 
• Elif Pekeroğlu, İ. Ethem Derman (Ankara 
Üniv.), “W UMa-türü Yıldızlarda Kütle Oranı 
Fonksiyonu” 
• Zekeriya Müyesseroğlu (Ankara Üniv.), 
“Etkileşen Çift Yıldızlarda Yüzey Çekim İvmesi” 
• Gonca Salman, Zekeriya Müyesseroğlu 
(Ankara Üniv.), “W UMa Türü Çift Sistemlerde 
O'Connell Etkisi” 
• Uğurcan Sağır, Birol Gürol (Ankara Üniv.), 
“Eksen Dönmesi Gösteren Sistemler Üzerine 
İstatistiksel İnceleme” 
 
 

 
III. Oturum 

 
• Afşar Kabaş (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), 
“Asteroidlerin Fotometrik Gözlemlerinden 
Belirlenebilen Bulgular Ve Çanakkale Onsekiz Mart 
Üniversitesi Gözlemevinde Bazı Asteroidlerin 
Fotometrik Gözlemleri” 
• Özlem Kocahan, Mehmet Emin Özel, Ebru 
Şengül (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), 
“Türkiye'nin Meteorit Çarpma Kraterleri Envanteri 
Çalışmaları” 
• Kadir Uluç, Zeki Aslan, Zeynel Tunca, Tuncay 
Özışık, Murat Parmaksızoğlu, İrek Khamitow 
(TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi), “TUG 'da  Yapılan 
Seçilmiş Küçük Gezegen Gözlemleri” 
• İsmail Yusifov, İbrahim Küçük, Ferhat Fikri 
Özeren, Akif Yusifov (Erciyes Üniv., Azerbaycan 
Bilimler Akademisi, Bakü Devlet Üniv., Halliburton 
International Inc.), “ERT-5 Radyo Teleskopu: Teknik 
Ozellikleri ve Ayar Gozlemleri” 
• Hüseyin Çavuş, Aysel İ. Karafistan (Çanakkale 
Onsekiz Mart Üniv.), “Güneşin Konveksiyon 
Bölgesine ait Bazı Özel MHD Çözümleri” 
 

 
18:00-20:00 Açılış Kokteyli 
 
 

29 Ağustos 2006 Salı 
 

Önder Öztunalı Salonu ve Seminer Salonu II 
IV. Oturum 

 
• Ebru Devlen, E.Rennan Pekünlü (Ege Üniv.), “Yerel Akımların Neden Olduğu Manyetik Alan  
Gradyentinin Açısal Momentum Taşınımına Katkısı” 
• Esat Rennan Pekünlü, E. Devlen, B. Kalomeni, K. Yakut, M.M. Keskin (Ege Üniv.), “Güneştacı 
Plazmasında Manyetik Alana Dik Yönde Isı İletkenliği” 
• Ayşe Ulubay Sıddıkı, Ortwin Gerhard, Magda Arnaboldi (Max-Planck Institute for Extraterrestrial 
Physics-MPE, ESO), “Süper-Kütleli Karadelikler Etrafındaki Eğrilikli  Diskler” 
• Uğur Ural, Ulf Torkelsson (Chalmers Teknik Üniv., Göteborg Üniv.), “Kataklizmik Değişen Yıldızlarda 
Soğuk Kütle Aktarım Diskleri” 
• Murat Hüdaverdi, Hideyo Kunieda, E.Nihal Ercan (Nagoya Univ., Boğaziçi Üniv.), “Yakın  Galaksi 
Kümelerindeki X-Işın Kaynaklarının Doğası: Kümelerdeki Aktif Galaktik Çekirdeklerin (AGN) Yoğunluğu” 
• Esin Soydugan, Faruk Soydugan (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), “Örten Çift Sistemlerdeki Delta 
Scuti Türü Zonklamalara İki Örnek: AB Cas ve RZ Cas” 
 
10:00-10:30 Çay Arası 



 

 ix

V. Oturum 
 
• Talat Saygaç (İstanbul Üniv.), “VW Hydri: En İyi Çalışılmış Cüce Novaya Genel Bir Bakış” 
• Yasemin Kaçar, Volkan Bakış, Mehmet Emin Özel (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), “SN2004dj 
Süpernovası Gözlemleri” 
• Eda Sonbaş, Aysun Akyüz, Şölen Balman, Eyyup Çekmecelioğlu, Hasan Esenoğlu,  Yakup Pekon 
(Çukurova Üniv., ESA, İstanbul Üniv., ODTÜ), “NGC3184 ve NGC2903 Galaksilerinde Süpernova 
Kalıntılarının Araştırılması” 
• Hasan H. Esenoğlu A. Retter, A. S. Kordi (İstanbul Üniv., King Saud Üniv., Pennsylvania State 
Univ.), “Tekrarlayan Nova IM Nor’un Tayf Gözlemleri” 
• Gülnur İkis Gün (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), “WZ Sge Sisteminin X-Işın Tayf Analizi” 
 
12:00-14:00 Öğle Yemeği 
 

VI. Oturum 
 
• Hüseyin Kılıç, Orhan Gölbaşı, Volkan Özkan, A.Yadikar Yüceer (Akdeniz Üniv.),“Güneş 
Yarıçapındaki Kısa ve Uzun Dönemli Değişimler” 
• Tolga Güver, Feryal Özer (İstanbul Üniv., Arizona Üniv.), “Rezonant Siklotron Saçılmanın 
Magnetarların Yüzey Işınımı Üzerine Etkileri” 
• Ersin Göğüş, Peter M. Woods, Chryssa Kouveliotou, Mark H. Finger, Colleen A. Wilson (Sabancı 
Üniv.), “Yumuşak Gama Tekrarlayıcılarının X–Işını Özellikleri” 
• Ersin Göğüş, Ümit Kızıloğlu, Tolga Güver, Mehmet Emin Özel, Carl Akerlof  ve ark. (Sabancı Üniv., 
ODTÜ, İstanbul Üniv., ÇOMÜ, Michigan Üniv.), “Rotse-III Ile Gama Işını Patlamalarının Erken Evre 
Gözlemleri” 
• Özgecan Önal, A. Talât Saygaç, Massimo Della Valle (İstanbul Üniv., INAF), “Süpernovalarla (SN) 
İlişkili Gama Işın Patlamalarının (GIP) Optik ve Gama Işın Özellikleri Arasındaki Korelasyon” 
• Emrah Kalemci (Sabancı Üniv.), “Karadelik Sistemlerinin Çok Bantlı Gözlemleri” 
 
15:30-16:00 Çay Arası 
 

VII. Oturum 
 
• Ünal Ertan, M.Hakan Erkut,  K.Yavuz Ekşi, M. Ali Alpar, Şirin Çalışkan (Sabancı Üniv., İTÜ), 
“Anormal X-Işını Kaynaklarının Düzenli Fazlarında Optik Ve Kızılotesi Işıma” 
• Kazım Yavuz Ekşi, Aslıhan Ünsal (İTÜ), “Süpernova Kalıntısı Diskler Üzerine Kısıtlamalar” 
• Şölen Balman, Baybars Külebi, Elif Beklen (ESA,ODTÜ), “Seçilmiş Kataklismik Değişkenlerin 2-20 
keV Aralığında Geniş Bant Aralığı Gürültü Analizi” 
• M. Ali Alpar, Ünal Ertan, Hakan Erkut, Yavuz Ekşi, Şirin Çalışkan (SabancıÜniv., İTÜ, BÜ), “Nötron 
Yıldızları Etrafında Kalıntı Diskler” 
• M. Ali Alpar (SabancıÜniv.), "Türkiye Merkezli Bir Avrupa Birliği Marie Curie Transfer of Knowledge 
Projesi: Astrophysics of Neutron Stars" 
  
  

30 Ağustos 2006 Çarşamba 
 

IV. ULUSAL ÖĞRENCİ ASTRONOMİ KONGRESİ 
 

PARALEL OTURUMLAR 
 

Önder Öztunalı Salonu ve Seminer Salonu II Anfi A 
 

VIII. Oturum 
 
• Evrim Kıran, Funda Kıvanç (Ege Üniv.), 
“Mavi Aykırı Yıldızlar” 
• Oğuzhan Köse, Tuğba Karalar, Aysun Şule 
Can, Ömür Gülmen (Ege Üniv.), “ En Soğuk 

 
VIII. Oturum 

 
 
• İlfan Bikmaev (KSU), Tayf  İndirgeme 
Uygulamaları 
 



 
 

x

Yıldızlar” 
• Barış Dinçbaş, Pınar Akbulut (Ege Üniv.), “VZ 
Pıscıum Değmeye Yakın Bir Çift Yıldız Mı?” 
• Mutlu Yıldız , Eren Ozan Canpolat, İhsan 
Dündar (Ege Üniv.), “Açık Kümelerdeki Örten Çift 
Yıldızların Özelliklerinden Yıldız Evrimine İlişkin 
Çıkarımlar” 
• Tahir Ergençoğlu (Ege Üniv.), “Kromosferik 
Aktif Tek Dev V390 Aur ve Flare Araştırması” 
• Can Güngör, Serdar Evren (Ege Üniv.), “Bazı 
Asteroidlerin Fotometrik Gözlemleri” 
 
10:00-10:30 Çay Arası 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
10:00-10:30 Çay Arası 
 

 
 

Önder Öztunalı Salonu ve Seminer Salonu II 
IX. Oturum 

 
• Özgür Gültekin (İstanbul Üniv.), “Astrofiziksel Dinamo Problemi” 
• Tuğba Nur Sönmez, Havva Harmanlıo, İbrahim Küçük (Erciyes Üniv.), “29 Mart 2006 Tam Güneş 
Tutulması” 
• Serkan Terleç, Serkan Soysal,  Volkan Soysal,  Müge Genç, Sinan Aliş,  Talat Saygaç (Eyüboğlu 
Eğitim Kurumları), “Bir Güneş Lekesi’nin Görünen  Yüzey Alanı Ve Konumuna Bağlı Olarak Gerçek Yüzey 
Alanının Bulunması Ve Evrimsel Yüzey Değişiminin Hesaplanması” 
• Mürüvvet Cin, Begüm Yılmaz, Yağmur Karan, Nurcan Aktürk, Cihan Adayan, Hasan Ali Dal (Ege 
Üniv.), “Manyetik Aktivite Nedeniyle Güneş Işınımındaki Değişimin Yer İklimine Etkisi” 
• Seda Fıstıkçı, Seda Kazan, Ayşe Melike Denizelli, Hasan Ali Dal (Ege Üniv.), “Güneş-Yer- Ay 
Dizgesinin Yer Kabuğu Hareketlerine Etkisi” 
• Bora Seyrek, İbrahim Berkin Yetkin, Ali Açıkgöz, Yahya Yıldırım (Ege Üniv.), “Yer'in Dönme 
Süresini Etkileyen Nedenler” 
 
12:00-14:00 Öğle Yemeği 
 

X. Oturum 
 
• F. Korhan Yelkenci (Ankara Üniv.), “Güneş Dışı Gezegen Sistemleri” 
• Zeynep Avcı, ASART Öğrencileri (Ankara Üniv., ASART), “ASART Tanıtımı” 
• Nazlı Derya Dağtekin, Sibel Çalık, Nazlı Emanet, İbrahim Küçük (Erciyes Üniv.), “Radyo Astronomi 
ve Erciyes Üniversitesi Radyo Astronomi Gözlemevi” 
• Nurdan Bağrıaçık (Özel Yüzyıl Işıl Okulları), “Gözlemevlerinde Teknoloji ve Kubbe Otomasyon Projesi” 
• Aziz Koru, Aslı Pınar Tan , Halit Mirahmetoğlu (Space Generation Advisory Council), “Uzay Nesli 
Danışma Konseyi” 
• Halit Mirahmetoğlu (Ege Üniv.), “Avrupa Birliği Gençlik Programları ve Astronomi” 
 
15:30-16:00  Çay Arası 
 

XI. Oturum 
 

• Ayşegül Tansen, Mesut Önen (İstanbul Bilgi Üniv., İstanbul Kültür Üniv.), “Uzayın Hukuki Statüsü” 
• Gaye Danışan (İstanbul Üniv.), “Tarihöncesi Çağda Ateşten Bir Küre” 
• İlfan Bikmaev (KSU), Zeki Aslan (TUG,Akdeniz Üniv.), ‘’RTT150’de Sönük ve Parlak Kaynakların 
TFOSC ve Coude Tayfölçümü’’ 
 
 
19:00-........ Tekne ile Boğaz Gezisi 
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31 Ağustos 2006 Perşembe 
 

Önder Öztunalı Salonu ve Seminer Salonu II 
 

XII. Oturum 
 
• Oktay Kahraman, Ali Eryılmaz, Sinan Kaan Yerli (ODTÜ), “Eğitimde Astronominin Yeri: Geri Gelsin 
Mi Gelmesin Mi?” 
• Özgür Akarsu, Şafak Ural (Ege Üniv., İstanbul Üniv.), “Kant'ın Newtoncu Kozmolojisi ve Modern 
Yıldız Oluşum  Kuramının Temellerinin Atılması” 
• Yavuz Unat (Ankara Üniv.), “Tarih Boyunca Türklerde Astronomi” 
• Yavuz Unat (Ankara Üniv.), “On Sekizinci Yüzyılda Hindistan'da Türkler Tarafından Kurulan Bir 
Gözlemevi: Jantar Mantar” 
• Yavuz Unat (Ankara Üniv.), “Hoca İshak Efendi'den Hoca Tahsin'e Çağdaş Astronominin Türkiye'ye 
Girişi” 
 
10:00-10:30  Çay Arası 
 
 

XIII. Oturum  AB 7. Çerçeve Programı Oturumu 
 
• Aziz Koru, Hakan Karataş (TÜBİTAK), “Avrupa Birliği 7. Çerçeve Programı ve Uzay” 
• AB 7. Çerçeve Programı Oturumu 
 
12:00-14:00 Öğle Yemeği 
 
 

XIV. Oturum 
 
• Mevlana Başal, Tuncay Özışık, Tolga Güver, Z.Funda Bostancı (İstanbul Üniv.), “TÜBİTAK - Ulusal 
Gözlemevi, Güneş Tepesi SDIMM Gözlemleri” 
• Mevlana Başal, M.Türker Özkan, Nurol A. Erdoğan, Z.Funda Bostancı, Adnan Ökten, Mehmet Kara 
(İstanbul Üniv.), “29 Mart 2006 Tam Güneş Tutulmasında Beyaz Işık Korononasının Polarizasyonu” 
• Z. Funda Bostancı, M.Türker Özkan, Nurol A.Erdoğan, Nilda Oklay, Asuman Gültekin, Adnan 
Ökten, Mevlana Başal, Mehmet Kara, (İstanbul Üniv.), “29 Mart 2006 Tam Güneş Tutulmasında Beyaz Işık 
Koronasının Yapısı ve Basıklığı” 
• Tuncay Özışık, Zeki Aslan, Zeynel Tunca, Kadir Uluç, Murat Parmaksızoğlu, İrek Khamitov, Tansel 
Ak, İlfan Bikmaev (TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi, İstanbul Üniv., Kazan Üniv.), “TÜBİTAK Ulusal 
Gözlemevi'nde 29 Mart 2006 Tam Güneş Tutulması Çalışmaları” 
• Tansel Ak, Tuncay Özışık, Korhan Yelkenci, Can Buğra Girgin, Özgür Baştürk (İstanbul 
Üniversitesi, TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi, Ankara Üniversitesi), “TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi'nde Gece 
Görüş Sistemi: TUG-DIMM” 
• Murat Parmaksızoğlu, Zeki Aslan, İlfan Bikmaev, Birol Gürol, Timur Şahin (TÜBİTAK Ulusal 
Gözlemevi,Ankara Üniv., Kazan Üniv.), “TUG'da TFOSC ile Tayf Gözlemleri” 
 
15:30-16:00  Çay Arası 
 
 

XV. Oturum 
 

• Zeki Aslan, Zeynel Tunca, Tuncay Özışık (TÜBİTAK Ulusal Gözlemevi), “TUG'un Bugünü: Teknik ve 
Gözlemsel Yapı” 
 
 
•                      TAD Oturumu 
 TAD Genel Kurulu Toplantısı 

 
• Ethem Derman (Ankara Üniv.),  Sohbet Toplantısı: “Linux, İnternet ve Astronomi” 
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01 Eylül 2006 Cuma 
 

PARALEL OTURUMLAR 
 

Önder Öztunalı Salonu Seminer Salonu II 
 

XVI. Oturum 
 
• Tolga Çolak, Zekeriya Müyesseroğlu, Selim O. 
Selam, Berahitdin Albayrak (Ankara Üniversitesi 
Gözlemevi), “W Uma Türü EE Cet, XY Leo ve AQ 
Psc'ın Fotometrik Analizi” 
• Hakan Volkan Şenavcı, Tolga Çolak, Zekeriya 
Müyesseroğlu, Selim O. Selam, Berahitdin 
Albayrak (Ankara Üniversitesi Gözlemevi), “TX 
Her ve HS Her Çift Yıldızlarının Işık Eğrisi Analizi” 
• Mesut Yılmaz, Berahitdin Albayrak, Selim O. 
Selam  (Ankara Üniversitesi Gözlemevi), “SW 
Lac'in Uzun Dönemli Işık Değişimi” 
• Taner Tanrıverdi, Selim O. Selam, Berahitdin 
Albayrak (Ankara Üniversitesi Gözlemevi), “TT 
Her Çift Sisteminin Dönem Değişimi” 
• Mehmet Ertan Törün, Berahitdin Albayrak, 
Selim O. Selam  (Ankara Üniveristesi Gözlemevi), 
“V842 Her Çift Sisteminin Dönem Değişimi” 
• Mehmet Ertan Törün, A. Serkan Kahraman, 
Selim O. Selam, Berahitdin Albayrak (Ankara 
Üniveristesi Gözlemevi), “GO Cyg Örten Çİft 
Sisteminin Dönem Değişimi” 
 
10:00-10:30  Çay Arası 
 

 
XVI. Oturum 

 
• Ziyad Matalgah, Halil Kırbıyık, Rikkat 
Civelek, Nilgün Kızıloğlu (ODTÜ), “Delta-Scuti 
Yıldızlarının Çapsal Olmayan Salınımlarına 
Dönmenin İkinci Dereceden Etkileri” 
• Kadri Yakut, C. Aerts (Ege Üniv., Leuven 
Üniv.), “Fiziksel Parametreleri En İyi Bilinen Sıcak 
Çift Yıldız: CV Vel” 
• Ebru Aktekin, Fatma Gök (Akdeniz Üniv.), 
“1RXS J232954 ROSAT Kaynağının Uzun Ve Kısa 
Dönem Değışımlerının İncelenmesı” 
• Mustafa Helvacı, Cahit Yeşilyaprak, Bülent 
Güçsav, Emre Aydın, Deniz Çoker (Ankara Üniv., 
Akdeniz Üniv.), “Bazı AGB Yıldızlarının Düşük 
Çözünürlüklü Kırmızı-Öte Tayflarının Modellemesi” 
• Tuncay Doğan, Mutlu Yıldız (Ege Üniv.), “Biri 
Evrimleşmiş Yakın Çift Yıldızlar İle İlgili Kuramsal 
Bir Çalışma” 

 
 
 
 
 
10:00-10:30 Çay Arası 
 

 
XVII. Oturum 

 
• Aslı Elmaslı, Berahitdin Albayrak, Selim O. 
Selam (Ankara Üniv.), “LS Del'in Işık Eğrisinin 
Çözümü”” 
• Orkun Özdarcan, Serdar Evren, Günay Taş, 
Esin Sipahi, Hasan Ali Dal (Ege Üniv.), “Genç ve 
Hızlı Dönen Aktif Yıldız V889 Herculis'te Fotometrik 
Dönem Değişimi” 
• Ayçin Aykutalp, İ. Ethem Derman (Ankara 
Üniv.), “M67 Açık Yıldız Kümesinde Bulunan Bazı 
Çift Yıldız Sistemlerinin İlk Işık Eğrisi Analizleri” 
• Selçuk Topal, Fehmi Ekmekçi (Ankara Üniv.), 
“CC And ve V350 Peg' in 2005 Yılı Fotometrik 
Gözlemleri” 
• Gökhan Gökay, Rahşan Kalcı, Yahya 
Demircan, İ. Ethem Derman (Ankara Üniv.), 
“V566 Oph Örten Çift Yıldızının Işık Eğrisi Çözümü” 
• Rahşan Kalcı, İ. Ethem Derman (Pleksus 
Bilişim Teknolojileri A.Ş, Ankara Üniv.), “V502 
Oph: 15 Yıllık Işık Eğrisi Çözümü ve Dönem Analizi” 
 
 
12:00-14:00 Öğle Yemeği 
 
 

 
XVII. Oturum 

 
• İnci Akkaya, İbrahim Küçük (Erciyes Üniv.), 
“Taurus Auriga Molekül Bulutu'ndaki T Tauri 
Yıldızlarının Kütle Fonksiyonları ve Yaş Tayini” 
• Nurten Filiz Ak, Zeki Eker, Osman Demircan 
(Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), “Aktif Kromosferli 
Çift Sistemlerin Izokron Yaşları”  
• Emre Işık, Manfred Schüssler, Sami K. Solanki, 
(Max Planck Institute for Solar System Research), 
“Etkin Soğuk Yıldızlarda Manyetik Akının Yüzeysel 
Taşınımı Ve Yıldız Lekelerinin Ömürleri” 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
12:00-14:00 Öğle Yemeği 
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XVIII. Oturum 
 
• Ahmet Devlen (Ege Üniv.), “W UMa Örten 
Çiftinin Çok Renk Çok Band Işık Eğrisi Analizi” 
• Belinda Kalomeni, Kadri Yakut, E. Rennan 
Pekünlü (İzmir Yüksek Teknoloji Enstitüsü), “AM 
Her Sisteminin Optik Gözlemleri” 
• Varol Keskin (Ege Üniv.), “ROTSE IIID ile 
Gözlenen Bazı Uzun Dönemli Çiftler” 
• Özgür Akarsu, Tuncay Doğan, Ahmet 
Dervişoğlu, Serdar Evren (Ege Üniv.), “FG 
UMa'nın Üç Ayrı Yöntemle Işıkölçüm Çözümlemesi” 
• İbrahim Bulut, Caner Çiçek, Ahmet Erdem, 
Volkan Bakış, Osman Demircan, Ömer L. 
Değirmenci,  (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv., Ege 
Üniv.), “Eksantrik Yörüngeli Örten Çift Yıldız V744 
Cas ' ın Yere Dayalı ilk Gözlemlerinin Fotometrik 
İncelenmesi” 
• İbrahim Bulut, Osman Demircan (Çanakkale 
Onsekiz Mart Üniv.), “Eksantrik Yörüngeli Çift 
Yıldızlar Katalogu" 
 
 
 
 
15:30-16:00 Çay Arası 
 

 
XVIII. Oturum 

 
• Mutlu Yıldız (Ege Üniv.), “Sismik Olan Ve 
Olmayan Verilerin Işığında  α Centauri A ve B İçin İç 
Yapı Modelleri: Konvektif Parametrenin Zamana 
Bağımlılığı” 

• Mutlu Yıldız (Ege Üniv.), “Hyades Çift 
Yıldızlarının Bileşenleri İçin İç Yapı Modelleri: 
Konvektif Parametrenin Yıldız Kütlesine Bağımlılığı” 

• Şeyma Çalışkan, İbrahim Küçük (Erciyes Üniv.), 
“Küçük Kütleli Yıldızlarda Termonükleer 
Reaksiyonlar, Enerjiler Ve Kompozisyon Değişimi” 

• Cahit Yeşilyaprak, Mustafa Helvacı, Özgür 
Baştürk (Akdeniz Üniv., Ankara Üniv.), “Rotse İle 
SR Tipi Kırmızı Yıldızların Kısa Dönemli 
Değişimleri” 

• Cahit Yeşilyaprak, Timur Şahin (Akdeniz Üniv., 
Armagh Gözlemevi), “SR Tipi Kırmızı Yıldızların 
Uzun Dönemli Gözlemleri Ve Periyot Analizleri” 

• Cahit Yeşilyaprak, Mustafa Helvacı, Ahmet 
İskender, Özgür Baştürk, Korhan Yelkenci, Emre 
Aydın, Bülent Güçsav (Akdeniz Üniv., Ankara 
Üniv., İnönü Üniv.), “T40 İle Farklı Türden Değişen 
Yıldız Gözlemleri” 

 
15:30-16:00 Çay Arası 
 

 
XIX. Oturum 

 
• Yahya Demircan, Gökhan Gökay, İ. Ethem 
Derman (Ankara Üniv.), “HD65498 Örten Çift 
Yıldızının İlk Işık Eğrisi Çözümü” 
• Mustafa Helvacı, Cahit Yeşilyaprak, Deniz 
Çoker, Özgür Baştürk, Korhan Yelkenci (Ankara 
Üniv., Akdeniz Üniv.), “BL Cam Yıldızının Işık 
Eğrisi Analizi” 
• Nalan Özbek, Birol Gürol (Ankara Üniv.), 
“Gsc 2751-1007  Örten Değişen Çift Yıldız 
Sisteminin İlk Işık Eğrisi Analizi” 
 

 
XIX. Oturum 

 
• Aysun Böke, Gülay İnlek, Oktay Yılmaz, 
Edwin Budding (Balıkesir Üniv., Çanakkale 
Onsekiz Mart Üniv.), “Rosseland Absorpsiyon 
Katsayılarının Lagrange İnterpolasyon Yöntemiyle 
Farklı Sıcaklıklar İçin Hesaplanması” 
• Zeki Eker, Osman Demircan, Yüksel Karataş, 
Selçuk Bilir (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv., 
İstanbul Üniv.), “Ayrık Aktif Çift Yıldızların Yörünge 
Evrimi ve W Uma Değen Sistemlerin Oluşumu” 
 

 
 
KAPANIŞ 
 
 
Önder Öztunalı Salonu ve Seminer Salonu II 
 
XX. Oturum      Oturum Başkanı: Cemal AYDIN 
 
 
16:45-17:15 Kongrelerin Değerlendirilmesi, XVI. Kongrelerin düzenleneceği kurumun belirlenmesi. 

Kapanış. 
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XV. ULUSAL ASTRONOMİ KONGRESİ 
POSTER BİLDİRİLER 
 
1. Tamer Akın (Çanakkale Onsekiz Mart Üniv.), “Teleskop Kubbeleri Otomasyonu” 
 
2. Sinan Aliş, Şebnem Sezen (İstanbul Üniv.), “Tip Ia Süpernovaları ve Kozmoloji” 
 
3. Tamer Ataç, Atila Özgüç, Jan Rybak, Hülya Yeşilyaprak, Rıza Pektaş (Boğaziçi Üniv., Kandilli 
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BETA  LYR SĐSTEMĐNDE, KOREL PROGRAMI YARDIMI ĐLE 

 DĐSKLĐ BĐLEŞENE AĐT YENĐ ÇĐZGĐLERĐN KEŞFĐ 

 
Hasan AK1, Petr HARMANEC2, Pavel CHADIMA2, Osman DEMĐRCAN3 

 
Özet 
 
β Lyr sisteminin 1992-2003 yılları arasındaki 6300-6750 Å aralığını kapsayan uzun 
dönemli tayfları çalışılmıştır. Daha önceki çalışmalarda sistemin her iki bileşeninin 
radyal hızını elde etmek için sadece SiII λλ 6347, 6371 Å Çizgileri kullanılabiliyordu. 
Bu çalışmada β Lyr sisteminin her iki bileşenine ait çizgileri içeren başka bir tayfsal 
aralık bulunmuştur. Orijinal tayftaki FeII λλ 6456, 6482 ve 6516 Å çizgileri, KOREL 
programı kullanılarak bileşenlerine ayrılabilmiştir. 6456 ve 6516 Å çizgileri sadece 
soğurma halinde bulunurken diğer çizgi aynı SiII çizgileri gibi geniş bir salma üzerine 
binmiş soğurma şeklinde görülmektedir. Kütle kazanan bileşene ait çizgiler daha önceki 
çalışmalarda hep salma veya salma üzerine binmiş soğurma olarak gözlenirken burada 
ilk defa soğurma çizgileri belirlenmiştir. Bu yeni elde edilmiş çizgilerin radyal hız 
ölçümlerinden yörünge parametreleri belirlenmiştir. Belirlenen yörünge parametreleri 
ufak değişiklikler ile beraber öncekiler ile uyum içindedir. 
 
Anahtar Kelimeler: salma çizgileri, soğurma çizgileri, tayfsal ayrım, bileşen tayfları, β 
Lyr sistemi 

 
Abstract 
 
Long-term spectral observations covering 6300-6750 Å, between 1992-2003 period, of 
β Lyr system were studied. In previous works in literature, only SiII λλ 6347, 6371 Å 
lines have been used to get radial velocity curve of both components of the system. We 
found another spectral part which contains both component lines in β Lyr system. FeII 
λλ 6456, 6482 and 6516 Å lines became possible to be separated into the components 
by using KOREL code. Two lines (6456 and 6516 Å) were found as an absorption but 
the other line appears as an absorption superimposed on a wider emission. Contrary to 
the previous works where the lines from the main sequence component appearing in 
emission, the absorption lines from the main sequence component in β Lyr system were 
detected in this study the first time. The orbital parameters were determined from the 
radial velocity measurements of these newly discovered lines. Determined orbital 
parameters are in agreement with previous determinations, but with some change. 
 
Keywords: emission lines, absorption lines, spectral disentangling, component spectra, 
β Lyr system 
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1. Giriş 
 
β Lyrae (10 Lyr, HD 174638, HR 7106, Hip 92420), kuzey yarım kürede gözlenebilen 

Lyra takımyıldızının en parlak ikinci yıldızıdır. Yıldız, yüzyıllardır değişik uygarlıklar 
tarafından bilinmiş ve farklı isimler almıştır: Eski Çin’de Tien-Tchaj olarak bilinen yıldız, 
Araplarda Sheliak (bu muhtemelen Farsça Shalyak=kaplumbağadan gelmektedir) diye 
isimlendirilmiştir. 1784’te John Goodricke, β Lyrae’nin ilk ışık azalmasını kaydetmiş ve daha 
sonra dönemi 13 günden biraz az olan bir dönemli değişen olduğunu bulmuştur [1]. Böylece β 
Lyrae, Algol’den sonra örten çift olarak keşfedilen ikinci yıldız olmuştur. Secchi [2], görsel 
bir tayf çeker ile alınmış 1866 yılı yıldız tayfı gözlemlerini yayınladığında, β Lyr’in tayfında 
diğer yıldızlarda bulunan normal soğurma çizgi tayfına ek olarak görülen Hβ salmasının 
olduğunu rapor etmiştir. Böylece β Lyr, bilinen ilk Be yıldızı olmuştur. 

Gökyüzünde çıplak gözle bakıldığında görülen β Lyr aslında 6 optik bileşenden 
oluşmaktadır (A, B, C, D, E, ve F bileşenleri). Ancak bunlardan sadece B ve F bileşenleri β 
Lyr A’ya (β Lyr olarak bilinen çiftin kendisi) fiziksel olarak bağlıdır. β Lyr sistemi bizden 
270 ± 39 pc uzaktadır [3]. 

Çift, bir erken B anakol ve bir B6-8 tayf türünden parlak devden oluşmaktadır. 
Yörünge dönemi yılda 19 s kadar artmaktadır. Dönemin değeri, 1784’te 12g.893 iken bu 
yıllarda 12g.94 civarındadır. Bu, dev yıldızın kritik Roche lobunu doldurması ve anakol 
yıldızına doğru gaz madde göndermesi gerçeğiyle ilişkilidir. Dev yıldız, temel olarak sinüsel 
olan fakat açıkça dönme etkisi gösteren iyi belirlenmiş bir RV eğrisine sahiptir. Anakol yıldızı 
kalın bir yığılma diski tarafından tamamen gizlenmiştir. Bu yıldız muhtemelen dönme 
nedeniyle küresellikten sapmıştır ancak şekli ile ilgili doğrudan hiç bir kanıtımız yoktur. 
Sadece daha az karmaşık sistemlere benzerliğinden, anakol yıldızının belirlenen kütlesine 
uygun olarak, temelde erken tür bir B yıldızı olduğu sonucuna varmak mümkündür. Yüksek 
ayırma güçlü tayflara dayanan tahminleri dikkate alarak ([4], [5], [6]), çiftin bileşenlerinin 
yörünge hareketini temsil eden hızların yarı-genlikleri, 

 

 K1=42.0 km s-1  ve K2=186.3 km s-1 

 

olarak alınabilir. Bu, 

 

 a1 sin i=10.74 R
�
,  M1 sin

3 i=13.0 M
�
 

 

 a2 sin i=47.64 R
�
,  M2 sin

3 i=2.93 M
�
 

 

demektir. Dünyadan bakıldığında çift hemen hemen kenardan (ekvator-on, yani eğim açısı 
90o’ye yakın) görülmektedir. Yörünge eğiminin ışık eğrisi modeline dayanan, muhtemelen şu 
anki en iyi tahmini i = 86o’dir ([7], [8]). Bu, daha önce, Wilson ve Lapaset [9] tarafından 
yapılan 85o’lik belirleme ile de uyumludur. Bu eğim, bileşenler arasındaki uzaklığın 

 

 A=58.52 R
�
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olmasını ve en olası temel fiziksel özelliklerin Tablo 1.’deki gibi olmasını gerektirir. Dev 
yıldızın yarıçapını, ilgili Roche lobunun boyutları belirlemektedir. Dev yıldız için dönme-
dolanma kilitlenmesinin gerektirdiği vsin i = 57.4 km s-1 değeri doğrudan belirlenen değerler 
aralığındadır. Anakol yıldızı etrafındaki Roche lobunun ekvatoryal yarıçapı (iki bileşeni 
birleştiren çizgiye dik) 30.3 R

�
’tir. 

β Lyr’in gözlenen tayfının karmaşıklığı, yıldızı çevreleyen maddenin iki baskın 
yapısının varlığından kaynaklanmaktadır: Anakol yıldızı etrafındaki yığılma diski ve yörünge 
düzlemine dik jet-benzeri yapılar [5] ile diskteki gaz akımı etkileşimlerinin bir bölgesinden 
kaynaklanan yapılar. 

Disk, muhtemelen boşlanabilir bir kütleye sahiptir, ancak süreklilikte bir tür 
pseudofotosfer (sanki-fotosfer) gibi davranan, optik olarak kalın bir yapıdadır. Doğrudan 
gözlenebilen kenarı, nispeten soğuktur ve bize biraz A5III tayfı gibi görünmektedir. Diskin 
ışınım enerjisi kısmen yığılan maddeden gelirken, anlamlı bir miktarı da merkezi yıldızın 
ışınımının diskte soğrulup yeniden salınmasından gelmelidir. Ayrıca disk, anakol yıldızının 
ışınımını yörünge düzleminden uzakta yeniden yaymakta ve bu da onun kütlesine göre daha 
az parlak görünmesine neden olmaktadır. Anakol yıldızının doğrudan gözlenemiyor olması 
gerçeği, diskin yörünge düzlemine dik olarak kalınlığının en azından 6 R

�
 olmasını 

gerektirmektedir (en az anakol yıldızının yarıçapı kadar olması gerektiğinden). Disk, gözlenen 
ışık eğrisinin normal olmayan karakterinden sorumlu esas bileşendir. 

 

Tablo 1. β Lyr’in literatürde kabul gören son mutlak parametreleri 

Parametre Anakol yıldızı Dev yıldız 

Kütle (M
�
) 13.1 2.96 

Yarıçap (R
�
) 6: 14.68 

Tet (K) 28000: 13000 

vsin i (km sn-1) ? 55±10 

 

Jet benzeri yapılar kesinlikle, iki yıldızı birleştiren çizgiye göre dengede olan bir 
alandan çıkmakta, ancak anakol yıldızının kutup bölgelerinden de güçlü sıcak bir rüzgar 
olmalıdır ve muhtemelen gözlemler üzerinde çok baskındır. Onlar, gözlenen çizgi salmasının 
çoğundan ve 20000 K veya daha fazla sıcaklıklara karşılık gelen maviye kaymış soğurma 
çizgilerinden sorumludur. Elektromanyetik tayfın UV ve IR/radyo kısmında, yörünge 
düzleminden uzak gaz madde, çiftten çok uzaklarda kendini gösterir ve bu dalgaboylarında 
sürekli ışınıma katkıda bulunur ve tutulma derinliklerinin göreli yer değiştirmesinden ve hatta 
uzak UV bölgelerde kademeli olarak birinci minimumun görünmemesinden sorumlu 
olmalıdır. 

Bileşenler arasındaki gaz akımları, sistemin evrimleşmesinde ve bugünkü 
görünüşünde çok önemli bir rol oynasa da, pratik olarak onun boyutları ve ışınımı, Roche 
lobunu dolduran dev yıldız, disk ve jet-benzeri yapılar ile karşılaştırıldığında boşlanabilir 
olduğundan hala gözlenemez olarak kalmaktadır. Zaten akıntı, yörünge çevriminin büyük bir 
kısmı boyunca bu yapılar ve yıldızların kendisi tarafından örtülmektedir. 

Şu anki β Lyr, şimdikinden çok daha kısa yörünge dönemli bir çiftten, büyük ölçekli 
kütle aktarımı ile evrimleşmiş bir sistemdir. Roche lobunu dolduran dev yıldız, başlangıçta 
daha kütleli olan bileşendir [10]. β Lyr ve klasik Algol türü yarı-ayrık çiftler arasındaki fark, 
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Algollerin, kütle aktarımının çok yavaş son safhasında (yaklaşık 10-9 M
�
 yıl-1’lik tipik 

.
M  

değerleri) olmasına rağmen, β Lyr hala 2 x 10-5 M
�
 yıl-1’lik yüksek bir kütle aktarım hızına 

sahip olan, hızlı kütle aktarım safhasının sonundaki bir sistemdir [10]. Buradan gelecekte β 
Lyr’in de bir klasik Algol olacağını söylemek pek yanlış olmaz. Bu yüksek kütle aktarımı, β 
Lyr’in etrafındaki maddenin, Algoller ile karşılaştırıldığında neden bu kadar olağanüstü 
olduğunu açıklar. Đstatistik olarak bir çifti, kütle aktarımının süre olarak kısa olduğu hızlı 
safhada gözleme şansı, sürenin uzun olduğu yavaş safhadan çok daha küçük olduğu için β 
Lyr’e benzer sistemleri gözleyebilmek çok zordur. 

Şüphesiz β Lyr gibi sitemlerin anlaşılmasında her iki bileşenin radyal hız eğrisinin 
elde edilmesi çok önemlidir. Ancak çoğu çift sistem için bu kolay değildir. Eğer bileşenler 
arasındaki parlaklık farkı çok fazla ise diğer bileşene ait çizgilerin tayfta görülmesi çok 
zorlaşır. Bazen de β Lyr örneğinde olduğu gibi, bileşenlerin birinin etrafında çok yoğun bir 
zarf (disk şeklinde) olabilir. Bu durumda zarf içinde gömülü yıldızın fotosferinden 
kaynaklanan çizgiler doğrudan bize ulaşamayacağından o bileşene ait bir radyal hız eğrisi 
elde etmek zor olabilir. β Lyr durumunda, bu zarf bir pseudofotosfer (sanki-fotosfer) olarak 
davranmaktadır ve tayfta görülen salma çizgilerinin çoğundan sorumludur. Ancak özellikle 
Hα’nın çoğu ve HeI 6678 salmaları, genellikle daha önceki çalışmalarda varsayıldığı gibi, ne 
yığılma diskinden ne de yıldızı çevreleyen zarftan değil fakat, yörünge düzlemine dik ve 
anakol yıldızı etrafındaki yığılma diski ve gaz akımlarının olası etkileşim bölgesinin 
merkezinde jet-benzeri yapılardan kaynaklanmaktadır [5]. 

β Lyr’in radyal hız eğrisi ile ilgili çok önemli iki çalışma 1991 ve 1992’de yapılmıştır. 
Skulskij and Topilskaya [11], yüksek ayırma güçlü CCD tayflarını kullanarak, daha önce 
Skulskij [12] tarafından rapor edilen dev yıldız’ın RV eğrisine göre ters evrede olan SiII 
6347, 6371 çizgilerinin RV eğrisini belirlemişler ve bunların, onlara göre bir A5III yıldızına 
karşılık gelen anakol yıldızı’nın atmosferinden kaynaklandığına karar vermişlerdir. Onlar, 
4.28 +- 0.13’lük bir kütle oranı belirlemişlerdir. Bundan kısa süre sonra, Skulskij [13], daha 
çok CCD tayfına dayanan başka bir çalışma yayınlamış ve kütle oranını iyileştirerek 4.6 +- 
0.1 değerini bulmuştur. O çalışmadan sonra da β Lyr’in tayfında diskli bileşene ait yeni bir 
tayf çizgisi bulunamamıştır. 

Burada sunulan çalışmada, 1992-2003 yılları arasında 6300-6750 Å (kırmızı bölge) 
dalgaboyu aralığını kapsayan toplam 651 tayf, (Ondrejov Gözlemevi, Çek Cumhuriyeti, 275 
tayf, 17 Å/mm çizgisel ayırma gücü, ortalama S/N~300, Reticon ve CCD dedektör ve 
Dominion Astrofizik Gözlemevi, DAO, Kanada, 376 tayf, 10 Å/mm, S/N~135, CCD 
dedektör) incelenmiştir.Tayflar, sayı ve zaman olarak uzun bir zamana yayıldığı için yörünge 
döneminin her noktasında tayf elde edilmiştir. Tayflar özellikle radyal hız eğrisi elde edilmesi 
ve diskli yıldıza ait yeni tayf çizgileri belirlenmesi için KOREL ([14], [15]) adlı bir program 
ile analiz edilmiştir. 
 
 

2. KOREL Programı ve Denetimi 
 
KOREL (Komponent spectra and ORbital ELements), Ondrejov Gözlemevi’nde (Çek 

Cumhuriyeti) Petr Hadrava tarafından Fortran dilinde yazılmış, “spectral disengtangling 
method” denen ve esas olarak bir çizgi profilindeki çift yıldız bileşenlerinin akı katkılarının 
Fourier Transformu ile ayrıştırılması tekniğine dayanan bir programdır (Hadrava 1995 [14], 
1997 [15]). Ayrıştırılan her bileşen çizgisinin radyal hızı, çiftin yörünge parametrelerinden 
belirlenen değerlere göre hesaplanmakta ve radyal hız eğrisi oluşturulmaktadır. Böylece 
program, aynı anda radyal hızları bulurken yörünge çözümü de yapmaktadır. Programda 
tayfsal olarak çözülecek yıldız sayısı en fazla beş olabilir, bu durumda çözülecek yörünge 
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sayısı en fazla dört tane olmaktadır. Dördüncü yörünge ve beşinci yıldız (ışınım kaynağı) 
olarak genellikle Dünya (yer atmosferi) ve onun yörüngesi alınır. Böylece tayf içindeki 
tellurik (dünya atmosferi kaynaklı) çizgilerin de belirlenmesi sağlanır. Şekil 1.’de KOREL’in 
nümerik yolla akılarını ayırt edebildiği yıldız sisteminin durumu görülmektedir. Burada 
çember içindeki sayılar yıldızları (ışınım kaynağı), parantez içindekiler de yörüngeleri temsil 
etmektedir. Programın aşağıda görüldüğü gibi bir parametre kontrol dosyası (korel.par) 
vardır, her bir parametrenin açıklaması yanına yazılmıştır. Her parametre belli bir değere 
yakınsaması için serbest parametre olarak (4. sütun, sıfır değeri sabit tutulduğunu gösterir) 
bırakılabilmektedir. Programın daha fazla ayrıntısı için [14] ve [15] referanslarına ve 
programın kullanıcı kılavuzuna (user manual) bakılabilir (program ve user manual için bkz. 
www.asu.cas.cz/~had/had.html). KOREL programı doğrudan salt radyal hızları verdiğinden, 
buradan bulunan RV eğrisinde sistemin kütle merkezinin hızı (γ hızı) görülmeyecektir. 
 

Korel.par dosyasının yapısı 
 
1 2 0 0 0 1 0 2 | key(1,...,5), k= Nr. of spectra>0, filter, plot 

o 0 1 0 1 1   12.913780 .000001  dönem ve artım miktarı 

o 0 2 4 1 1   8247.966     0.05  To ve artım miktarı 

o 0 3 0 1 1       0.0   0.02  eksantirisite ve artım miktarı 

o 0 4 0 1 1      90.0      10.0  enberi boylamı ve artım miktarı 

o 0 5 1 1 1     185.7     2.0  K2 ve artım miktarı 

o 0 6 1 1 1     4.484     0.1  q (kütle oranı) ve artım miktarı 

o 0 8 0 1 1    5.9966D-7   1D-9  dönem değişimi (dP/dt) ve artım miktarı 

o 3 1 0 1 1     365.256360000   .1 

o 3 2 0 1 1   51547.520600000   10. 

o 3 3 0 1 1        .016710220   0.001  Şekil 1.’deki yörünge numarası 

o 3 4 0 1 1      84.725778765   10. 

o 3 5 0 1 1        .001000000 .0001 

o 3 6 0 1 1        .000060021 .000001 

o 3 7 0 1 1        .000009111 .00000001 enberinin değişimi (e≠0 için) 
x 0 0 0 0 0 0 0 | end of elements 

 

KOREL’de, girdi verisi (korel.dat dosyası) olarak tayflar ascii formunda kullanılır. Bu 
veri dosyası KOREL için önceden bir yardımcı program (PREKOR) ile hazırlanır. Bu dosya, 
daha önceden elde edilmiş (fits veya ascii formatında olabilir) herhangi bir tayf bölgesinin 
belli bir aralığı için oluşturulabilir. Dosya yapısı, aşağıda görüldüğü gibidir. 
 

 

  48804.5225 6338.0000  4.000  1.000 

  .99934 1.00079 1.00225 1.00349 1.00392 1.00435 1.00492 1.00614 1.00737 1.00857 

 1.00966 1.01075 1.01162 1.01099 1.01036 1.00993 1.01118 1.01244 1.01367 1.01460 

 1.01552 1.01640 1.01640 1.01640 1.01645 1.01857 1.02068 1.02280 1.02485 1.02690 

 1.02895 1.02955 1.03011 1.03067 1.03023 1.02973 1.02924 1.02944 1.02971 1.02997 

 1.03205 1.03433 1.03661 1.03915 1.04173 1.04431 1.04425 1.04372 1.04319 1.04190 

................................................................................ 

................................................................................ 

 
Burada birinci satırdaki ilk 10 dijit HJD olarak zamanı, sonraki 9 dijit analizi 

yapılacak tayf aralığının başlangıç dalgaboyunu, daha sonraki 5 dijit, km/sn olarak başlangıç 
dalgaboyundan itibaren artım miktarını ve en sondaki de söz konusu tayfın ağırlığını 
belirtmektedir. Đkinci satırdan itibaren gelen satırlar, başlangıç dalgaboyundan itibaren km/sn 
olarak artan her dalgaboyuna karşılık gelen akıları belirtmektedir. Burada kullanılan tayfın 
önceden normalize işlemlerinin yapılmış olması gerekmektedir. 
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Şekil 1. KOREL programının çözümlemesini yaptığı yıldız sistemi 

 
3. B Lyr Sisteminin Tayfının KOREL Programı ile Analizi 

 
3. 1. Si II 6347-6371 Å Çizgileri 
 
6300-6750 Å aralığındaki tayflarda ilk olarak, daha önce Skulskij & Topilskaya [11] 

tarafından bulunan Si II 6347 ve 6371 Å çizgilerinin bulunduğu bölgeye bakılmıştır. Bu 
çizgilerde, dev yıldızın soğurması üzerine binmiş, diskli yıldızın salması açıkça 
görülmektedir. KOREL programı ile bileşenlerine ayrılan bu çizgilerde, dev yıldızın soğurma 
çizgisi ve diskli yıldızın salma bileşeni net olarak ayırt edilebilmiştir. Diskli yıldıza ait çizgi 
esas olarak salma üzerine binmiş hafif bir soğurma içermektedir (Şekil 2.). Korel. par kontrol 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 2. Si II 6347-6371 Å çizgilerinin bileşenlerine ayrılmış durumu. 
 

dosyasında 5. ışınım kaynağı ve 4. yörünge olarak girilen dünya atmosferine ait tellurik 
çizgiler de tüm tayf içinden ayırt edilebilmiştir. Bu çizgilerden bulunan β Lyr sisteminin 
KOREL radyal hız eğrisi Şekil 3’te görülmektedir. Şekilde sürekli çizgi ile belirtilen eğri 
teorik radyal hız eğrisini belirtmektedir ve 

 

0.4

0.5

0.6

0.7

0.8

0.9

1

1.1

6335 6340 6345 6350 6355 6360 6365 6370 6375 6380 6385

dalgaboyu (Å)

gö
re
li 
ak

ı

dev
bileşen

anakol
bileşen

telluric
çizgiler



Beta Lyr Sisteminde, KORAL Programı Yardımı ile Diskli Bileşene Ait Yeni Çizgilerin Keşfi  

 

 7 

V(t)=K(cos(w+ν)+ecosw) (1) 

 

eşitliği ile verilir. Burada K yarı genlik, w enberi boylamı, e dışmerkezlik değeri ve ν de 
gerçek ayrıklıktır. Evrelendirmede, KOREL çözümünden elde edilen aşağıdaki kuadratik ışık 
elemanları kullanılmıştır: 

 

T = 2452768.925107 + 12.940258 x E + 3.882077x10-6 x E2 (2) 

 
Dikkat edilirse radyal hız eğrisinde yaklaşık 0.9-0.1 evre arasının boş olduğu 

görülmektedir. β Lyr’de bu evrelerde bileşen yıldızların tayflarına ek olarak uydu çizgiler 
(Satellite line) denen bir yapının görülmesi ve KOREL ile radyal hız ölçümünde bozucu etki 
yapması nedeniyle bu evre aralığı alınmamıştır. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Şekil 3. Si II 6347-6371 Å çizgilerinin KOREL radyal hız eğrisi 

 
3. 2. KOREL Programı Yardımı ile Diskli Bileşene Ait Yeni Çizgilerin Keşfi 
 
6440-6530 Å tayf aralığı, β Lyr’de demir çizgilerinin bol olduğu ve ayrıca tellurik 

çizgilerin tayfı fazla kirlettiği bir bölgedir. Bu bölgenin KOREL ile analizi yapıldığında, daha 
önce tayfta açıkça görülemeyen, diskli bileşene ait çizgilerin olduğu görülmüştür. Bu bölge 
için ayrıştırılmış tayf Şekil 4.’te görülmektedir. Bölgede tellurik çizgiler çok baskındır ve çok 
net ayırt edilebilmişlerdir. Diskli bileşene ait Fe II 6456 ve 6516 Å çizgilerinin neredeyse 
tamamı soğurma halinde görülürken, Fe II 6482-6484 blend çizgileri Si II çizgilerinde olduğu 
gibi salma üzerine binmiş hafif bir soğurma şeklindedir. Ne I 6506.5 Å çizgisinin sadece dev 
bileşen katkısının olduğuna dikkat etmek gerekir. 
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Aşağıdaki tabloda (Tablo 2.), β Lyr sisteminin, Si II çizgileri ve 6440-6530 Å arası 
bölgenin KOREL çözümünden bulunan yörünge parametreleri, literatürde kabul edilen 
değerler ile karşılaştırılmıştır. Radyal hız genlikleri ve kütle oranında ufak farklılıklar vardır. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 4. 6440-6530 Å arası bölgenin bileşenlerine ayrılmış durumu 
 

Tablo 2. KOREL ile bulunan yörünge parametreleri 

Parametre KOREL (6440-6530 Å) KOREL (SiII) Harmanec et al. (1993) 

P (gün) 12.940258 12.940258 12.933504 

To (HJD) 52768.925109 52768.925107 41164.4671 

dP/dt (gün/gün) 6x10-7 6x10-7 5.9875x10-7 

q 4.6869 4.6679 4.5 

K1 (km/sn) 185.44 184.14 186.30 

K2 (km/sn) 39.57 39.45 41.40 

 
 

Fe II 6456 ve 6516 Å çizgilerinin genişlemesinden dönme hızı olarak kabaca 160-200 
km/sn değerleri bulunmaktadır ki bu değer diskin dış bölgelerinin yaklaşık kepleryan 
hızlarına karşılık gelmektedir [16]. 

 
 
3. 3. Tayfın Mavi Bölgesinde Durum 
 
1991 yılı Temmuz-Eylül döneminde alınmış 3630-5000 Å aralığındaki toplam 52 adet 

fotografik tayf (Ondrejov Observatory, Çek Cumhuriyeti, 4 Å/mm çizgisel ayırma gücü, ~S/N 
47) sayısallaştırılarak KOREL programı ile analiz edilmiştir. Çalışmanın bu kısmı, Çek 
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Cumhuriyetinden Petr Harmanec ve onun öğrencisi Pavel Chadima tarafından yapılmıştır. 
Diskli bileşenin kırmızı bölgedeki çizgilerine benzer olarak, mavi bölgede de bileşke tayfın 
bir çok çizgisi için diskli bileşenin katkısının olduğu görülmüştür. Şekil 5.’te tüm tayf bölgesi 
üzerinde KOREL ile analizi yapılan tayf aralıkları işaretlenmiştir (dikey çizgiler arasında 
kalan bölgeler). Şekil 6.’da ise söz konusu tayf aralıkları için, KOREL analizi sonucu 
ayrıştırılmış bileşen tayfları görülmektedir. Seçilen bölgelerde tellurik çizgiler ayırt edilecek 
şiddette olmadığından KOREL çözümlemesinde dikkate alınmamıştır. 

Şekil 5.’teki II numaralı bölgenin bileşenlerine ayrıştırılmış tayfları, güneş bolluklu 
Kurucz model atmosfer tayfları ile karşılaştırılmış ve bir anlamda KOREL programının ne 
kadar doğru bir çözümleme yaptığı test edilmiştir (Şekil 7.). 
 

 
Şekil 5. Mavi bölge tayfında KOREL analizine sokulan tayf aralıkları 

 
 

 
Şekil 6. KOREL ile bileşenlerine ayrılmış mavi bölge tayfı 

 
Dev bileşen tayfı için metalik çizgilerin model atmosfer tayfı ile uyumu gerçekten de 

mükemmeldir (Şekil 7.). Ancak Hδ 4101 Å çizgisi için model atmosfer şiddeti dev bileşenin 
şiddetine göre oldukça büyüktür. Bu muhtemelen, daha önce Balachandran et al. [17] 
tarafından tartışıldığı gibi, kütle aktarımının bir sonucu olarak hidrojence fakir helyumca 
zengin derin alt katmanların ortaya çıkmasının bir sonucu olmalıdır. Sentetik tayf için seçilen 
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atmosfer parametreleri, T=13000 K, log g=2.5 ve v sini=55 km/sn’dir. Bu v sini değeri, dev 
yıldızın yörüngeye kilitli dönmesi için gereken değerle uyum içindedir ve bu halde Roche 
şişimini doldurmuştur. 
 

 
Şekil 7. Dev bileşen tayfının model atmosfer ile karşılaştırılması 

 
Diskli bileşen tayfının sentetik tayf ile karşılaştırılması Şekil 8’de yapılmıştır. Aslında 

burada diskli bileşen tayfı diskin tayfı olmaktadır, çünkü disk bir pseudofotosfer (sanki-
fotosfer) olarak davrandığı için gözlenen çizgiler doğrudan diskten kaynaklanmaktadır. Disk 
tam bir fotosfer gibi davranmadığı için kaba bir uyum vardır. Özellikle Hδ’ daki uyumsuzluk 
burada da görülmektedir, çünkü disk maddesi dev bileşenden gelen akıntılarla 
oluşturulmuştur ve onun kimyasal karışımını yansıtacaktır. Disk bölgesindeki madde 
kepleryan yörüngelerde döndüğü için aslında yüzey çekim ivmesi sıfır olmalıdır ancak bu 
şekilde bir model atmosfer olmadığı için en düşük log g li değer alınarak bir karşılaştırma 
yapılmıştır. Şekil 8. de görülen model atmosferin parametreleri, T=9000 K, Log g= 1.5 ve v 
sini=180 km/sn’dir. Bu v sini değeri Fe II 6456-6516 çizgileri için bulunan 160-200 km/sn’lik 
değerler ile uyum içindedir. 
 

 
Şekil 8. Disk tayfının model atmosfer tayfı ile karşılaştırılması 

 
4. Sonuç 
 
β Lyr sistemi çok çalışılmış bir sistem olmasına rağmen, doğasında anlaşılamayan 

hala bir çok eksiklikler vardır. Yeni geliştirilen ileri düzeyde analiz programları bunları 
gidermede araştırmacılara yardımcı olmaktadır. KOREL bu programlardan birisidir. Aslında 
KOREL ile yapılabilecekler bunlar ile sınırlı değildir. KOREL, literatürde daha önce 
yayınlanmış tüm çift çizgili tayfsal çiftlerin yörünge parametrelerinin iyileştirilmesinde, tek 
çizgili olarak bilinen tayfsal çiftlerde diğer bileşene ait çizgilerin aranması ve gerçek yörünge 
elemanlarının belirlenmesinde, üçlü (veya dörtlü) yıldız sistemlerinde diğer bileşenlerin 
yörünge ve mutlak parametrelerinin belirlenmesinde kullanılabilir. Özellikle üçüncü cisim 
olan sistemlerde, eğer çift sistem tutulma da göstermiyorsa üçüncü cismin varlığı ancak 
tayfsal olarak anlaşılabilir. KOREL ile iyileştirilmiş yörünge parametrelerinden elde edilecek 
bileşenlerin yeni mutlak parametreleri, yıldızların bilinen kütle-ışınım, kütle-yarıçap gibi 
ilişkilerinin iyileştirilmesinde kullanılabilir. 

Özellikle aşırı evrimleşmiş ve kütle aktarım evresinden geçerek kütle oranının çok 
değiştiği ve bileşenlerden birisinin alt katmanlarının göründüğü sistemlerde, ayrıştırılmış 



Beta Lyr Sisteminde, KORAL Programı Yardımı ile Diskli Bileşene Ait Yeni Çizgilerin Keşfi  

 

 11 

tayflardan bolluk analizi yapılarak, yıldızların yüzey bolluklarındaki değişimler ve bunların 
termonükleer süreçler ile ilişkisi gözlemsel olarak ortaya çıkarılabilir. 

KOREL programı özellikle, bileşen çizgilerinin blend olması nedeniyle sağlıklı bir 
radyal hız ölçümü yapılamayan veya bileşenler arası parlaklık farkının 3-4 kadirden fazla 
olduğu ve normal şartlarda bileşen çizgilerinin tayfta ayrı ayrı görülemediği durumlarda, çok 
iyi belirlenmiş bir radyal hız eğrisi elde etmek ve yörünge çözümü yapmak için kullanılabilir. 
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YEREL GRUP DIŞI GALAKSĐLERDE HUBBLE UZAY TELESKOPU 

VERĐLERĐ ĐLE NOVA TARAMASI 

 
Sinan ALĐŞ1, A. Talat SAYGAÇ1, Massimo DELLA VALLE2 

 
Özet 
 
Bu çalışmada, Hubble Uzay Teleskopu kullanılarak yerel grup dışındaki galaksilerde 
yapılacak nova taraması anlatılmıştır. Ayrıca bir ilk çalışma olarak NGC 3627 
galaksisine ait veriler üzerinde çalışılmış ve 7 nova adayı tespit edilmiştir. Uzak 
galaksilerdeki novaların bulunmasının çeşitli yararları vardır. Bunlardan en önemlisi 
bulunacak novalar kullanılarak o galaksinin uzaklığı elde edilebilir. Bunun dışında 
bulunan novalar yardımıyla söz konusu galaksilerde nova oluşma hızı ve bu hızın 
galaksi tipine bağlılığı ortaya konabilir. 
 
Anahtar Kelimeler: Kataklismik değişenler, novalar, galaksiler, Hubble Uzay Teleskopu 

 
1. Giriş 
Novalar, kataklismik değişenlerin sayıca az ama oldukça önemli bir bölümünü 

oluştururlar. Ritter ve Kolb’un [1] kataloğunun en son 7.6 versiyonunda 89 tane nova yer 
almaktadır. Baş yıldızın bir beyaz cüce olduğu novalar gösterdikleri 8-15 kadir genlikli 
patlamalarla oldukça önemli bir araştırma konusudur. Özellikle çift yıldız evrimi ile ilgili 
teorik konuların bir laboratuvarı olması açısından bir çok araştırmacı novalar üzerinde 
durmaktadırlar.  

Bütün novalar patlama maksimumunda neredeyse aynı mutlak parlaklığa ulaşırlar. Bu 
da onların bir uzaklık kriteri olarak kullanılabileceği anlamına gelmektedir. Dış galaksilerde 
gözlenecek novaların patlama maksimumlarının belirlenebilmesi koşuluyla o galaksilerin 
uzaklıklarını hesaplamak mümkün olmaktadır. 

Bugüne kadar Samanyolu’nda keşfedilen novalar üzerinde oldukça detaylı çalışmalar 
yapılmıştır. Ancak dış galaksilerde özellikle yerel grup dışındaki galaksilerde nova 
çalışmaları yapmak teknik zorluklardan dolayı bir iki çalışmayla sınırlı kalmıştır [2,3,4]. Bu 
problem ancak Hubble Uzay Teleskopu kullanılarak giderilebilir. 

Hubble Uzay Teleskopu ile 1994 – 2001 yılları arasında yürütülen “Anahtar 
Proje”lerden biri olan “Extragalactic Distance Scale” projesi kapsamında çok sayıda 
galaksinin yüksek çözünürlüklü görüntüleri elde edilmiştir. Bu çalışmada sözü edilen bu 
görüntüler kullanılarak ilgili galaksilerde nova taraması yapılacaktır. 

 
2. Veriler ve Yöntem 

 Çalışmada kullanılacak veriler Hubble Uzay Teleskopu ile Extragalactic Distance 
Scale projesi çerçevesinde alınmış 18 galaksiye ait yüksek çözünürlüklü görüntülerdir. Ayrıca 
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Hubble arşivinde yer alan 9 galaksiye ait benzer nitelikteki görüntüler de veri seti içine 
eklenmiştir.  Böylece 27 galaksiye ait yaklaşık 1000 görüntülük bir veri seti elde edilmiştir. 
 

Tablo 1. Çalışmada verisi kullanılacak galaksilerin listesi. 
 

IC 4182 NGC 1425 NGC 3627 NGC 4536 
M100 NGC 2090 NGC 3982 NGC 4548 
M101 NGC 2541 NGC 4258 NGC 4639 
M81 NGC 3198 NGC 4414 NGC 4725 
NGC 925 NGC 3319 NGC 4496 NGC 5253 
NGC 1326A NGC 3351 NGC 4527 NGC 7331 
NGC 1365 NGC 3621 NGC 4535  

 
 

Verisi elde edilen galaksilerin Hubble tiplerine göre dağılımı Şekil 1’de verilmektedir. 

Şekil 1. Çalışmada kullanılacak galaksilerin Hubble tiplerine göre dağılımı. 
 

 
Şekil 2. NGC 3627 galaksisine ait bir örnek görüntü. 

 
 Hubble Uzay Teleskopu ile alınan görüntülerin indirgenme ve analiz aşamalarında 
IRAF ve IRAF altında çalışan STSDAS (Space Telescope Science Data Analysis System) 
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programları kullanılacaktır. Ön indirgemeleri yapılan görüntüler daha sonra SExtractor 
programı ile analiz edilerek kaynaklar bulunacaktır. 
 
 Genel hatları ile görüntüler üzerinde yapılacak işlemler şöyledir: 
1) Temel CCD indirgemesi: Hubble arşivinde yer alan görüntüler temel CCD indirgemesi 
(bias, dark, flat) yapılmış görüntülerdir. Ancak isteğe bağlı olarak tekrardan yapılabilir. 
 
2) Görüntü düzleminin düzeltilmesi ve koordinat sistemi dönüşümü: Görüntülerin alındığı 
WFPC2’nin dört CCD’si bulunmaktadır. Her bir CCD için chiplerden kaynaklanacak görüntü 
hatalarının giderilmesi ve piksel koordinatlarından RA ve Dec koordinatlarına dönüşüm 
STSDAS programının ilgili paketleri ile gerçekleştirilecektir. 
 
3) Görüntülerin hizalanması: Bulunabilecek kaynakların tanımlanmasında kolaylık olması 
açısından eldeki görüntülerin hepsinin aynı hizada olması tercih edilebilir. Bu nedenle IRAF 
altındaki ilgili komutlarla bu hizalama işlemi gerçekleştirilecektir. 
 
4) Ana görüntü oluşturulması: SExtractor programı ile kaynak bulma işini gerçekleştirmeden 
önce bir esas görüntü oluşturularak bölgedeki yıldızların piksel koordinatları ilk olarak bu 
görüntüde elde edilir. Daha sonra SExtractor bu görüntü üzerinden çalıştırılır. Böylece 
bulunabilecek tüm kaynaklar önceden tanımlanmış olur. 
 
5) Kaynakların bulunması ve fotometrileri: SExtractor programı ile her bir görüntüdeki 
kaynaklar, belirtilen arama kriterleri doğrultusunda bulunur. Yine programa girilen fotometrik 
giriş bilgileri ile de bulunan kaynakların hesaplanan fotometrik değerleri listelenir. 
 
 3. NGC 3627 Galaksisi Đçin Bir Uygulama 
 Çalışacağımız 27 galaksiden biri olan NGC 3627 galaksisi için bir uygulama 
yapılmıştır. Sözü edilen indirgeme ve analiz işlemleri sonucunda elde edilen kaynak listesinin 
incelenmesi ile 7 tane nova adayı bulunmuştur. Nova adaylarının ışık eğrileri Şekil 3-9’da 
verilmektedir. 

Şekil 3. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı.  
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Şekil 4. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı. 

Şekil 5. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı. 

Şekil 6. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı. 
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Şekil 7. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı. 

Şekil 8. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı. 

Şekil 9. NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayı.  
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 Payne-Gaposchkin [5] tarafından yapılan nova sınıflaması, novanın maksimum 
parlaklıktan 2 kadir sönükleşmesi için gereken süreyi esas alır:  
 

Hız Sınıfı t2 (gün) 

Çok Hızlı ≤ 10 

Hızlı 11 – 25 

Orta Hızlı 26 – 80 

Yavaş 81 – 150 

Çok Yavaş 151 – 250 

 
 Buna göre NGC 3627 galaksisinde bulunan nova adayları orta hızlı nova sınıfındandır. 
 
 
 4. Sonuç ve Tartışma 
 Bu çalışma ile ilk defa bu kadar kapsamlı bir şekilde dış galaksilerde nova taraması 
gerçekleştirilmiş olacaktır. Böylece aşağıda sıraladığımız hedeflere ulaşılması 
beklenmektedir: 
 
 - Yerel grup dışı galaksilerde nova olma hızını bulmak 
 - Novaların galaksi tipine bağlılıklarını araştırmak 
 - Novaların galaksi içindeki konuma bağlılıklarını araştırmak 
 - MMRD (Maksimum parlaklık – iniş hızı) ilişkisini test etmek 
 - Çalışılan galaksilerin uzaklıklarını kontrol etmek 
 - Bulunacak novaların istatistiğini yapmak 
 
 
Kaynaklar 
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NÖTRON YILDIZLARI ETRAFINDA KALINTI DĐSKLER 

 
M. Ali ALPAR2,3, Ünal ERTAN1, Hakan ERKUT1, 

 Yavuz EKŞĐ4, Şirin ÇALIŞKAN1,5  

 
Özet 

 
Yeni oluşan nötron yıldızlarının bazılarının etrafında süpernovadan kalan bir disk 
bulunabilir. Genç nötron yıldızlarının evrimini belirleyen ilk şartlar arasında ilk dönme 
periyodu ve manyetik dipol momentinin yanı sıra kalıntı diskin varlığı ve niteliği de 
hesaba katılmalıdır. Son zamanlarda Spitzer uydusu gözlemleri 4U 0142+61 adlı 
anormal x-ışını pulsarı etrafında bir disk  bulunduğunu gösterdi (Wang et al 2006). 
Bizim çalışmalarımız bu diskin daha önceki optik ve yakın kırmızı-altı gözlemleri de 
açıklayan bir gaz diski olduğunu göstermektedir. Başka anormal X-ışını yıldızlarından 
alınan daha sınırlı veriler de benzer disk modelleri ile tutarlıdır. Bu durumda anormal X-
ışını pulsarları ve diğer magnetarlarda mıknatıs alanının yüksek multipol bileşenlerinde 
magnetar şiddetinde olması yeterlidir. Diskle etkileşen, disk torklarını belirleyen dipol 
mıknatıs alanı muhtemelen 10^{12} - 10^{13} G şiddetindedir. 
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TÜBĐTAK-ULUSAL GÖZLEMEVĐ, GÜNEŞ TEPESĐ  

S-DIMM GÖZLEMLERĐ 

 
Mevlânâ BAŞAL1, Tuncay ÖZIŞIK2, Z.Funda BOSTANCI1, Tolga GÜVER1 

 
Özet 

 
“Görüş” etkisi refraksiyon indisinin atmosfer boyunca rastgele çalkantılar sonucu 
değişiminden kaynaklanır ve görüntü bozulmasına yol açarak ayırma gücünü önemli 
ölçüde sınırlar. Bu atmosferik etkiler Fried parametresiyle tanımlanabilir. Çeşitli ölçekli 
turbulent elemanlarca üretilen görüntü hareketlerini ölçmenin bir yolu, Diferansiyel 
Görüntü Hareketi Tâkibi (DIMM) metodudur [1,2]. Optik kama yardımıyla odakta 
oluşturulan iki görüntünün göreceli hareketine dayanan ölçümlerin teleskop 
titreşimlerinden bağımsız olması, metodun önemli bir avantajıdır. Çalışmamızda 
metodun Güneş’e uyarlanmış hâli (S-DIMM) kullanılmıştır.  
Çoktandır vârolan TÜBĐTAK-Ulusal Gözlemevi’nde Güneş teleskopu kurulması fikri, 
Yerleşke’de gündüz görüş kalitesinin tâyini ihtiyâcını doğurmuştur. Almanya’dan 
45cm açıklıklı bir Güneş teleskopunun sağlanması sonrasında şiddetlenen bu ihtiyaçla 
2003 yılında başlatılan gözlemlerin sonuçları tatminkardır [3]. Đlk dönem gözlemlerin 
düşünülen yerin 500m kadar uzağında ve çok farklı bir konumda yapılması nedeniyle 
Güneş teleskopu için ayrılan yerde ikinci bir gözlem serisine ihtiyaç duyulmuş, 2005 
yılında yapılan gözlemler bölgede 1 yay saniyesinin oldukça altında değerler elde 
edilebileceğini göstermiştir. 
Görüş değerleri özellikle rüzgâr hızı ve sıcaklık ortalamalarının düşük olduğu ve 
değişimlerinin minimumda seyrettiği dönemler itibâriyle dikkat çekici olup, alınan 
sonuçlar ilk dönem gözlemlerle genel bir uyum içerisindedir. Đkinci dönem gözlemlerin 
ilkini teyid eden teşvik edici sonuçlarından sonra, kanımızca artık vakit geçirilmeksizin 
kurulum aşamasına geçilmelidir.  

 

Anahtar Kelimeler:  Gündüz görüş kalitesi, Fried parametresi, Yer seçimi. 

 
Abstract 

 

Random fluctuations in the Earth atmosphere cause degradations in image of the 
observed celestial object. This effect resulted from changes in the refraction index 
throughout the atmosphere is called as “seeing” and limits the angular resolution of 
telescopes. The Fried parameter that we use to calculation seeing describes all of these 
atmospheric effects. Image motions produced by turbulent elements in the various 
scales can be measured with Differential Image Motion Monitor (DIMM) method [4,5]. 
Differential image motion measurements are independent from the telescope vibrations, 
while direct measurements of the single image motion are perturbed with shakes of the 
telescope (for example, because of wind or contact). This case is an important 
advantage of the DIMM method.  

                                                 
1
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In our study, this method has been applied to the Sun as S-DIMM to determine the day-
time seeing conditions in the TÜBĐTAK National Observatory (TNO) Site. The 
observations carried out as second period between May end October months of year 
2005 have given harmonious results with first period observations that were made in 
year 2003 [1]. 
It is important that second period S-DIMM observations, as different from first period 
observations, have been performed in place that was seperated for the solar telescope in 
TNO. 

 

Key words: Day-time seeing quality, Fried parameter, Place choosing. 
 
1. Giriş 
Atmosferik yapı ve hareketlerin ışınım yolu üzerindeki etkilerinden dolayı, yer temelli 

gözlemlerde kaynağın görüntüsünün kullanılan teleskopun teorik ayırma gücü sınırında bir 
detayla ve bozulmaksızın elde edilmesi mümkün değildir. Dolayısıyla, yeni kurulacak bir 
gözlemevinin aletsel kapasitesi ne kadar yüksek olursa olsun, bölgedeki atmosferik şartların 
izin verdiği ayırma gücü olarak tanımlanabilecek görüş kalitesi dikkate alınmaksızın, 
beklenen  gözlemsel verimin elde edilmesi imkansızdır. 

Bu anlamda, gözlemevlerinin kurulacakları yerlerde doğrudan veya dolaylı olarak  
gözlemleri etkileyebilecek zemin ve çevre koşullarının araştırılması ve hava şartlarının en 
azından dört mevsimlik bir dönemi kapsayacak şekilde ortaya koyulması (kararlılığın testi 
bakımından mümkünse bu çalışmanın çok daha uzun dönemli olarak yapılması), aletsel 
yatırımdan da önce gelen kaçınılamaz bir gerekliliktir.  

TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi (TUG) sitesinde bir Güneş gözlemevi kurulması fikri 
doğrultusunda bu amaçla Nisan 2003-Eylül 2004 arasında fasılalı olarak yapılan ilk dönem 
gözlemler tatminkar sonuçlar vermiştir [1]. 

Böyle olmakla beraber, anılan dönemde gözlemlerin yapıldığı yer, Güneş teleskopu 
için ayrılan yerin yarım kilometre kadar uzağında ve özellikle rüzgarlılık bakımından önemli 
farklılıklar sergileyebilecek bir konumda bulunduğundan, ilk gözlemlerle uyumu test etmek 
üzere ikinci bir gözlem serisine ihtiyaç duyulmuştur. Yaklaşık 3 yıllık bir aradan sonra 
yapılan bu gözlemler, ayrıca bu zaman zarfında bölge karakteristiklerinde olması muhtemel 
değişiklikleri de ortaya koyabilecek, ve iki dönemlik değerlerin ortalamasına imkan tanıyarak 
daha güvenilir sonuçlara varılmasını sağlayacaktır. 
 

2. Kullanılan S-DIMM Düzeneği ve Veri Đndirgeme. 
Đkinci dönem gözlemlerde kullanılan  S-DIMM (Solar-Differential Image Motion 

Monitor) düzeneği bileşenleri Şekil.1’de verilmektedir. Buna göre sistem, temel özellikleri 
Tablo.1’ de  verildiği  üzere,  dıştan içe doğru;  optik kama,  Hartmann  maskesi,  Güneş  
filtresi, teleskop, video ccd kamera, görüntü yakalama cihazı ve bilgisayar bileşenlerinden 
oluşmaktadır. Đlk dönem gözlemlerde kullanılana göre donanım ve yazılım olarak geliştirilmiş 
bulunan sistemde bu defa farklı bir video kamera kullanılmış ve sayısal kayıt aletinin yerini 
yüksek hızlı bir görüntü yakalama cihazıyla yüksek kapasiteli bir dizüstü bilgisayar almıştır. 

Sistem, Hartmann maskesinin iki giriş deliğinden birinin önüne yerleştirilen optik 
kama vasıtasıyla odak düzleminde elde edilen iki net Güneş görüntüsü kenarı arasındaki 
mesafe değişimlerinin varyansı (σ2) ile Hartmann maskesindeki delikleri çapına (D) ve 
delikler arasındaki mesafeye (d) bağlı olarak hesaplanabilen Fried parametresinin (ro) tayini 
amaçlı olup [2], “mevcut atmosfer şartlarının imkan tanıdığı görüş değerini ayırma gücü 
kabul eden teleskopun açıklığı” şeklinde verilebilecek tanımı gereği, hesaplanan bu 
parametreden itibaren Rayleigh bağıntısı yoluyla tek adımda görüş kalitesi göstergesi olarak 
kullandığımız ayırma gücünü vermektedir.   

 



TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi, Güneş Tepesi S-DIMM  Gözlemleri  

 

 113 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Tablo 1.  TUG S – DIMM  sistemi  fiziksel  
                 bileşenlerinin temel özellikleri  

 
 
 
 
 
 

Teleskop 

Model   Meade LX200, SCT 

Açıklık, Odak Oranı   304.8 mm, f/10 

Hartmann Maskesi 

Delik Çapı (D)   40 mm 

Delikler arası mesafe (d)   250 mm 

Optik kama  

Çap, Sapma Açısı   60 mm , 80″ 

Güneş Filtresi 

Model 
  Tam açıklık, dairesel, 
cam 

Tip   2+, Sarı-Turuncu 

Geçirgenlik   10-5 

Video CCD Kamera 

Model   Neptune 100 

Poz Süresi   0.001 sn 

Resim Formatı, Frekansı   PAL, 25 Hz 

Görüntü Kayıt Ortamı 

Görüntü Yakalama Cihazı 
 Dazzle A/D Video 
Converter 

Video Aktarım Protokolü  
 Firewire (IEEE 1394 
arabirimi) 

Kayıt Ortamı  Dizüstü bilgisayar 

Şekil  1. Đkinci dönem gözlemlerde kullanılan  
        TUG S - DIMM düzeneği bileşenleri. 
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Visual Basic ve IDL 
(Interactive Data Language) ile 
yazılmış bir gözlem ve veri indirgeme 
programıyla desteklenen TUG S-
DIMM sistemi gözlemlerinin özet 
indirgeme şeması Şekil.2 ile verilmiş 
olup, daha önce yayınlanmış olması 
sebebiyle [3] burada sisteme ve 
indirgemeye dair formül ve detaylara 
yer verilmeyecektir.  

Bununla beraber, sistemin çok 
önemli bir avantajını da belirtmek 
gerekir. Buna göre, tek bir odak 

düzlemi görüntüsünden itibaren ölçülen 
görüntü hareketleri rüzgar ve sair 
sebeplerle meydana gelebilecek 
istenmeyen titreşimleri de içerirken, 
Diferansiyel Görüntü Hareketi Takibi sistemiyle yapılan ölçümler, iki Güneş kenarı 
görüntüsünün bağıl hareketlerine dayalı olduğu için bu türlü etkilerden bağımsızdır [4,5]. 

 
       3. Gözlemler 
 Đkinci dönem TUG S-DIMM 
gözlemleri 27 Mayıs 2005 – 31 Ekim 
2005 tarihleri arasında; 27 Mayıs, 21-
22-23-24 Haziran, 22 Temmuz, 26-27-
28-29-30 Ağustos, 25-26-27 Eylül, ve 
29-30-31 Ekim günlerinde olmak üzere 
6 aya yayılan bir zaman diliminde 
fasılalı olarak yapılmış, gözlemler 
arasında yaklaşık birer aylık farklar 
olması özellikle gözetilmeye 
çalışılmıştır. 
 Đlkinden farklı olarak bu defa 
gözlem düzeneği Güneş teleskopu için 
ayrılan  ve Güneş Tepesi olarak anılan 
TUG Sitesi binasının Kuzeydoğu-
sundaki uç bölgenin Güneybatı çeyreği 

iç kısmına yerleştirilmiş (Şekil.3), ve 
görüntü hareketleri yine boyuna, yani 
Hartmann maskesi deliklerini birleştiren 
doğrultuda ölçülmüştür.  
 Geliştirilmiş ikinci dönem TUG S-DIMM sisteminde daha önce tanımlandığı şekilde 
elde edilen Güneş kenarı görüntüleri, teleskop odağına yerleştirilmiş 25Hz görüntü frekanslı 
bir video CCD kamera tarafından 1 ms poz süresiyle algılanarak video sinyallerine 
çevrilmektedir. Bu sinyaller bir görüntü yakalama cihazıyla 17 kare/saniye hızında yakalanıp 
sayısal hale getirilerek  bir dizüstü bilgisayarın diskine kaydedilmekte ve geliştirilen TUG S-
DIMM yazılımı ile doğrudan indirgenmektedir. Yazılımda yapılan tadilat sayesinde, 
kaydedilen gözlem seti istenirse bir sonraki gözleme geçilmeden önce bir kaç dakika 
içerisinde indirgenebilir. Đndirgeme esnasında görüntüler JPG formatında arşivlenmektedir. 

   Şekil 3. TUG S - DIMM’in Güneş Tepesi'ndeki      
   yerleşimi. Đlk dönem gözlemlerin yapıldığı T40  
   teleskop binası sol üst çeyrekte görülmektedir. 

   Şekil 2. Đkinci dönem S - DIMM sistemi gözlem 
                 ve indirgeme yazılımı  ekranı. 
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Đndirgeme sonuçları ise, kayıt zamanı, değerlendirilen toplam kare sayısı, en küçük, en büyük 
ve ortalama farklar, görüntü hareketinin standart sapması ve hatası, Fried parametresi ve 
hatası ile görüş değeri ve hatası itibariyle, veri setinin indirgenmesi bittiğinde oluşturulan 
ASCII formatındaki dosyadan derhal görülebilir.  
 Günün ilerlemesiyle görüntü kalitesinde bariz bir düşme olmakla beraber, gün 
doğumunun hemen ardından başlatılan gözlemlerin havanın müsait olması halinde ikindi 
sularına kadar uzatıldığı da olmuştur. Gözlemler, hava durumu izin verdiği sürece  her 15 
dakikada bir (yarı açık günlerde bulut geçişlerine bağlı olarak bazen biraz daha erken veya 
geç) 20 sn’lik video kayıtları alınarak gerçekleştirilmiştir. Böylece her bir Fried parametresi 
ve dolayısıyla görüş değeri, elenenlerden arta kalan ortalama 350 kadar görüntü üzerinden 
hesaplanmış olmaktadır.  
 Gözlemsel veriyle birlikte, görüntü kayıt dilimleriyle uyumlu olarak, ortam şartlarını 
yansıtacak şekilde sistemin yakınına yerleştirilen cihazlar yardımıyla ortalama olarak her 15 
dakikada (veya her görüntü kayıt diliminde) bir rüzgar hızı, rüzgar doğrultusu, sıcaklık ve 
nemlilik değerleri ölçülerek meteorolojik kayıtlar oluşturulmuştur. 
 

4. Sonuçlar ve Mukayese 
 Bu başlık altında ilkbahar sonunu, bütün yazı ve sonbahar başını kapsayan 6 aylık 
zaman diliminde aralıklı olarak gerçekleştirilen  ikinci dönem TUG S-DIMM gözlemlerinin 
sonuçlarını ve bunların TUG yerleşkesinin farklı bir yerinde yapılmış olan birinci dönem 
gözlem sonuçlarıyla mukayesesini vereceğiz. 
 Đkinci gözlem dönemi boyunca Güneş Tepesi’nde yaklaşık her 15 dakikada bir ölçülen 
en düşük, en yüksek ve ortalama rüzgar hızları ile sıcaklık değerleri Tablo.2’de verilmektedir. 
Đlk dönem gözlemlerle mukayese edildiğinde sıcaklık gidişatında kayda değer bir farklılık 
görülmezken, en yüksek ve ortalama rüzgar hızı değerlerinin birbirinden çok farklı olması 
dikkat çekicidir. Ekim kayıtları farklı bir düzenekle (seyyar bir meteoroloji istasyonuyla) elde 
edildiği için tabloda dikkate alınmamıştır. 
 
   Tablo.2  TUG Güneş Tepesi’nde ikinci gözlem dönemi süresince ölçülen rüzgar hızları ve     
                  sıcaklıkların aylık en küçük, en büyük ve ortalama değerleri ile rüzgar hızlarının ilk dönem   
                  gözlemlerle mukayesesi. 

 
Şekil. 4 ikinci dönem S-DIMM gözlemleri boyunca hesaplanan Fried parametrelerinin 

aylara göre günlük dağılımlarını göstermektedir. Dönem boyunca hesaplanan tüm Fried 
parametrelerini içeren Tablo’da, tepe değerler itibariyle yaz aylarında kendini gösteren 
yükselme eğilimi dikkat çekicidir. Yaza doğru ve yazdan sonra kendini gösteren düşme 
eğilimi baharların karakteristiği olarak algılanabilir. Bu durum birinci dönem TUG S-DIMM  
gözlem sonuçlarıyla uyumlu olup, tüm bahar aylarını içermesi sebebiyle düşme eğilimleri 
orada daha belirgindir.  Dolayısıyla ikinci dönem gözlemlerin yapıldığı ilkbahar sonunu, tüm 
yazı ve sonbahar başını kapsayan 6 aylık süre için, genel bir sonuç olarak, en iyi görüş 
değerlerinin yaz sonu ve sonbahar başında elde edildiği söylenebilir.   

 
Aylar 

2. Dönem TUG S-DIMM 
Rüzgar Hızı (m/sn) 

2. Dönem TUG S-DIMM 
Sıcaklık (°°°°C) 

1. Dönem TUG S-DIMM 
Rüzgar Hızı (m/sn) 

 En Düş. En Yük. Ort. En Düş.  En Yük. Ort.  En Düş.  En Yük. Ort. 

Mayıs 0.3 0.6 0.5 8.3 13.6 11.0 0,0 2,8 1,2 

Haziran 0.0 2,0 0.6 5.2 19.8 13.9 0,8 4,3 1,9 

Temmuz 0.6 1.8 1.2 12.4 23.1 18.7 0,9 2,7 1,8 

Ağustos 0.0 1.1 0.4 8.4 23.5 18.2 0,6 2,8 1,4 

Eylül 0.4 0.7 0.5 6.0 19.9 12.0 0,0 3,9 1,5 
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Bununla beraber, aylık gözlem 
günü sayısı ve günlük gözlem 
zamanlarının değişkenliği sebebiyle, 
grafikteki aylık ve günlük veri 
gruplarının temsil ağırlıkları kayda 
değer derecede farklı olabilir. Bu 
nedenle böyle bir grafikten 
çıkarılabilecek sonuçlar çok geneldir. 
Yorum ve mukayeseleri günün aynı 
zamanlarında yapılmış dilimsel 
değerlerin analizine dayandırmak bu 
durumun bir alternatifidir.  
 Tablo.3, aylık gözlem günü 
sayıları ve toplam gözlem süreleri ile 
birlikte, aylık medyan Fried 
parametrelerini ve bunların birinci ve 
üçüncü kartil değerlerini 
göstermektedir. Buna göre 2005 
yılının Mayıs-Ekim aralığını 
kapsayan 6 aylık dönemi itibariyle 
TUG’da en iyi gündüz gözlem 

koşullarına Temmuz ayında ulaşılmıştır. Bu durum aynı aralıktaki ilk dönem gözlemlerle 
uyumludur. En kötü dönem olarak ise Ekim ayı görünmektedir ki, bu ilk dönem sonuçlarıyla 
uyumsuz bir durumdur.  

Netice olarak, Güneş Tepesi’nde yapılan ikinci dönem gözlem sonuçlarının Mayıs-
Ekim aralığı itibariyle birinci dönem gözlem sonuçlarından genelde biraz daha iyi olduğu 
görülmektedir.  
 
   Tablo . 3  Birinci dönem sonuçlarıyla karşılaştırmalı olarak ikinci dönem aylık medyan  Fried  
                    parametreleri  ve bunların 1. ve 3. kartil değerleri. 

 
Tablo.4’ün ilk dört sütununda, sırasıyla günün birinci, ikinci ve üçüncü ikişer saatlik 

dilimlerindeki gözlemler üzerinden aylık medyan Fried parametreleri, son dört sütununda ise 
mukayese için aynı değerlerin ilk dönem gözlemlere ait olanları listelenmişlerdir. Beklendiği 
ve Tablo’dan da açıkça görüldüğü gibi, TUG yerleşkesinde en iyi gözlem koşulları beklene 
uygun şekilde günün ilk saatlerinde ortaya çıkmakta, sonrasında koşullar bariz bir şekilde 
değişmektedir. Đlk dönem TUG S-DIMM gözlemlerindeki durum da budur.  Mayıs, Temmuz 
ve Eylül aylarında ikinci dönemin ilk iki saatlik sonuçları daha iyi iken, Haziran, Ağustos ve 
Ekim’de ilk dönem sonuçlar daha iyi görünmektedir.  Tek gün gözlem yapılan Mayıs’ın 

Aylar 
 

Gün 
 

Süre 
(saat) 

q1 

(cm) 
ro 

(cm) 
q3 
(cm) 

q1,I 

(cm) 
ro,I 
(cm)  

q3,I 
(cm) 

Mayıs 1 4 3,76 5,16 6,20 2,90 3,52 4,53 

Haziran 4 36 2,73 3,31 4,06 3,60 4,30 5,55 

Temmuz 1 7 3,68 5,93 6,51 3,96 5,17 6,83 

Ağustos 5 39 2,95 3,58 5,56 2,34 3,24 5,05 

Eylül 3 10 3,33 4,58 7,01 2,41 3,41 4,45 

Ekim 3 18 2,09 2,67 3,51 3,22 4,44 6,09 

Şekil 4.  Tüm gözlem dönemine ait Fried paramet- 
               relerinin aylara göre günlük dağılımı. 
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üçüncü iki saatlik diliminde gözlem olmadığı için bu sütun boş bırakılmıştır. Her iki dönemin 
de en iyi değerini temsil eden Eylül’ün ilk ve ikinci iki saatlik dilimindeki yükseklik dikkat 
çekicidir. Bununla beraber ilk iki saatten sonra gözlem koşulları kayda değer derecede 
kötüleşmektedir. Bunun muhtemel sebebi, sabahın ilk saatlerinden itibaren zemin ısının 
yükselmesiyle artan turbulent hareketlerdir. 
 
    Tablo. 4  Günün ikişer saatlik ilk üç dilimi için ilk dönem gözlemlerle karşılaştırmalı olarak verilen  
                    aylık medyan Fried parametreleri. 
 

Aylar \ Fried Para. ro,1 ro,2 ro,3 ro,I,1 ro,I,2 ro,I,3 

Mayıs 5,51 3,85 -- 4.58 3.81 3.04 

Haziran 2,56 3,19 2,24 6.24 5.06 3.94 

Temmuz 7,20 5,42 3,83 6.53 4.69 3.95 

Ağustos 6,96 3,58 2,84 7.23 4.34 2.61 

Eylül 11,5 6,24 3,71 6.65 4.45 3.31 

Ekim 4,03 2,98 2,48 6.60 6.97 4.08 

   
 Birinci dönem S-DIMM sonuçları 4m açıklıklı Đleri Teknolojili Güneş Teleskopu’nun 
(ATST) kurulumuna aday Big Bear, La Palma, Haleakala gibi Dünya’nın belli başlı 
yerleşkelerine ait verilerle karşılaştırmalı olarak daha önce sunulduğu ve TUG koşullarının bu 
sitelerle başa baş olduğu görüldüğü için [1], burada sadece ilk dönem mukayesesiyle 
yetinilmiştir. Aslen çalışmanın öncelikli amacı da TUG için daha önce bulunan sonuçları teyit 
etmek veya Güneş Tepesi için olması muhtemel farkları ortaya koyabilmektir.  

 
Sonuç olarak, ilk dönem verilerini teyid eden genel uyumundan itibaren, “TUG 

yerleşkesinin  gündüz görüş şartları bakımından bir Güneş teleskopu kurulması için 
yeterince davetkar olduğu” rahatlıkla söylenebilir. Bunun için daha önce girişimlerde 
bulunulmuş ve yenisiyle değiştirilmek üzere sökülen 45cm açıklıklı Alman Gregory Coude 
Teleskopu, Dünya’nın sayılı gözlemevlerinden biri olan ve Kanarya Adaları’ndan Tenerife’de 
2700m yükseklikte kurulu bulunan Teide Gözlemevi’nden getirtilmiştir. Bu vesileyle kurulum 
için gerekli teknik desteği sağlamak üzere girişimlerde de bulunulmuş ve olumlu cevaplar 
alınmış olup, TUG’nde gündüz görüş kalitesini tespit gözlemlerinin en önemli aşamalarından 
birini teşkil ettiği çalışmalar halen sürdürülmektedir. Đkinci dönem gözlemlerden elde edilen 
tatminkar sonuçlar, kanımızca artık kurulum aşamasına geçilmesinin gereğine işaret 
etmektedir. 
 
Teşekkür: Çalışmayı TUG–P–05 kod ve numaralı özel proje ile destekleyen TÜBĐTAK Ulusal 
Gözlemevi yönetimine ve gerektiğinde yardımını eksik etmeyen Dr. Tansel AK’a teşekkür ederiz. 
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SÜPERNOVA KALINTISI DĐSKLER ÜZERĐNE KISITLAMALAR 

 
                                    K. Yavuz EKŞĐ1, Aslıhan ÜNSAL2 

 
Özet 
 
Süpernova patlamasından geriye kalan madde yeni doğan nötron yıldızının etrafında bir 
disk oluşturarak nötron yıldızının evrimi üzerinde etkili olabilir. Genç bir nötron yıldızı 
olan 4U 0142+61 etrafında bir disk keşfedilmiş olması bu senaryoyu güçlendirmiştir. 
Çok küçük başlangıç kütlesine sahip bir disk derhal manyetosferin dışına itileceğinden 
nötron yıldızının yaşamını etkileyemeyecektir. Yıldızın yaşamını etkileyebilecek kadar 
büyük başlangıç kütlesine sahip bir disk ise evriminin ilk aşamalarında yüksek ışıma 
gücüne sahip olacaktır. Diskin başlangıçtaki ışıma gücünün yüksek oluşu SN 87A ve 
Cas A gibi çok genç sistemlerde kalıntı bir diskin varlığı ve parametreleri üzerine 
kısıtlamalar getirmektedir. 
 
Anahtar Kelimeler: Nötron yıldızı, Kütle aktarım diskleri, Süpernova, Cas A, SN 87A 
 
 
Abstract 
 
Following a supernova explosion some of the ejected matter may fall back, forming a 
disk around the new born neutron star and may effect its evolution. This scenario is 
supported by the detection of a disk around a young neutron star, 4U 0142+61. A disk 
with a very small initial mass would be pushed out of the magnetosphere and would not 
be able to play role in the life of the neutron star. A disk massive enough to play a role, 
on the other hand, would be very luminous at the initial stages. This high luminosity is 
used to put constraints on the presence and parameters of a fallback disk in young 
systems like SN 87A and Cas A.  
 
Keywords: Neutron stars, Accretion disks, Supernovae, Cas A, SN 87A 

 
1.Giriş      
Süpernova patlamasıyla uzay boşluğuna fırlatılan maddenin bir kısmı patlama 

sırasında oluşan nötron yıldızının kütlesel çekiminden kurtulamayıp geri düşebilir [1]. 
Patlayan ata yıldız açısal momentum taşıdığından geriye düşen madde de bir miktar açısal 
momentuma sahip olacaktır. Geri düşen maddenin açısal momentumu yeni doğan nötron 
yıldızının etrafında bir disk oluşturmaya yetebilir. Kalıntı disklerin genç nötron yıldızının 
evriminde rol oynayabileceği önerilmiştir [2]. Buna göre diskin başlangıç kütlesi nötron 
yıldızının manyetik alanı ve başlangıç periyodu ile birlikte nötron yıldızının evrimini 
belirleyen üçüncü bir parametre olacaktır [3].  

Yakın zamanda kalıntı diskler, magnetar modeline [4] alternatif olarak, anormal X-
ışını pulsarları (AXP) gibi radyo pulsarı olarak davranmayan genç nötron yıldızlarının 
varlığını ve özelliklerini açıklamak üzere öne sürülmüştür [3,5]. AXP’lerde magnetarlara 
özgü patlamalar gözlemlenmesi [6] üzerine kalıntı disklerin magnetar modeline tamamlayıcı 
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olarak da düşünülebileceği önerilmiştir [7,8]. Böylesi bir model AXP’lerden alınan kızılötesi 
ışınım ve periyotların dar bir aralığa toplaşması gibi salt magnetar ile açıklanamayan 
özellikleri açıklayabilir. Ayrıca genç radyo pulsarlarının yalnızca manyetik dipol ışıması ile 
yavaşladıkları varsayımıyla açıklanamayan kimi özellikleri de kalıntı bir diskin magnetik 
dipol ışımasından gelen yavaşlatıcı torka katkıda bulunduğu öne sürülerek açıklanmaya 
çalışılmıştır [9,10]. 

Önceden AXP olarak sınıflandırılmış genç bir nötron yıldızı olan 4U 0142+61 
etrafında bir disk keşfedilmesi [11] kalıntı disk modeli için gözlemsel destek oldu. Keşfi 
yapanlar söz konusu diskin, iyonize olacak kadar sıcak olmayan bölgeleri olması dolayısıyla 
aktif olmadığını öne sürmekteydi. Aynı gözlemlerin daha önceki gözlemler ile 
birleştirildiğinde aktif bir diskin varlığına işaret ettiği [12], dahası AXP’lerin tümünden elde 
edilen kızılötesi ışınımın kalıntı bir diskin varlığı ile tutarlı olduğu gösterildi [13].  

AXP’lerin kalıntı disk modeline göre “nötron yıldızı-kalıntı disk sistemi” doğduktan 
kısa bir süre sonra pervane aşamasına [14] girmekte, nötron yıldızının hızlı dönüşünden 
dolayı bu aşamada diskteki madde nötron yıldızının üzerine düşememekte, nötron yıldızının 
magnetosferi ile etkileşerek uzağa fırlatılmaktadır. Nötron yıldızı bu etkileşim sonucu 
yavaşlamakta ve yeterince yavaşlayınca da diskten gelen madde nötron yıldızı üzerine 
düşebilmektedir. Kalıntı disk modeline göre AXP’lerin X-ışınlarının kaynağını nötron 
yıldızının üzerine düşen maddenin kaybettiği gravitasyonel potansiyel enerji oluşturmaktadır. 
Kalıntı disk modeli ilk ortaya atıldığında pervane aşamasında nötron yıldızının hızla 
yavaşlaması sonucu kaybedeceği dönme kinetik enerjisinin diskin ışıma gücüne yapacağı 
katkı gözönüne alınmadı. Pervane aşamasındaki nötron yıldızı diskle etkileşerek yavaşlarken 
kaybettiği dönme kinetik enerjisinin bir kısmının bile diske aktarılması diski çok ısıtabilir ve 
kimi durumlarda aktarılan güç Eddington limitini aşıp diski parçalayabilir [15]. 

Bu çalışmada pervane aşamasındaki “nötron yıldızı-kalıntı disk” sistemlerinin çok 
yüksek ışıma gücüne sahip olabileceğini gösteriyoruz. Eğer bugün süpernova kalıntıları içinde 
tespit edilen tüm genç nötron yıldızları ışık silindirinden (2. ayıt) içeri girmeye yetecek kadar 
büyük kütleli kalıntı disklere sahip olsalardı tüm bu sistemler çok büyük ışıma gücüne sahip 
olurlardı. Bu ışımanın bir miktarı diskin Kepler hızında dönen parçasından optik ve 
kızılötesinde, kalanı ise diskteki maddenin açısal dönme hızının yıldızın dönme hızına uyum 
sağladığı dar geçiş bölgesinden (sınır katmanı) morötesi ve X-ışınında olacaktır. Đkinci ayıtta 
diskin sınır katman ışıma gücünü hesaplıyoruz. Üçüncü ayıtta modelin Cas A, SN 87A gibi 
bilinen genç sistemlerde kalıntı disk ve nötron yıldızı parametreleri üzerine getirdiği 
kısıtlamaları inceliyoruz. Son bölümde sonuçlarımızın genç nötron yıldızlarının kalıntı disk 
kuramı bakımından değerlendirmesini yapıyoruz. 

 
2. Pervane Aşamasındaki Bir Diskin Işıma Gücü 
Kütlesi M* olan bir nötron yıldızı ile etkileşmekte olan bir diskin büyük bir bölümünde 

madde Kepler açısal hızıyla 

                              
3
*

r

GM
K =Ω                                                                                 (1) 

dönecek, iç kısımlara gelindiğinde ise sınır katman denilen dar bir bölgede yıldızın açısal 
hızına, Ω*=2π/P*, uyum sağlayacaktır. Kepler açısal hızıyla dönmekte olan kısımdan gelecek 
olan ışıma gücü, M&  diskteki kütle aktarım hızı ve Rin diskin iç yarıçapı olmak üzere, 
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olacaktır [16]. Diskin iç yarıçapı, Rin,  ışık-silindiri yarıçapı  
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arasında iken sistem pervane fazındadır. Pervane fazında nötron yıldızı disk tarafından 
uygulanan tork ile yavaşlar ve bu aşamada nötron yıldızının kaybettiği dönme kinetik enerjisi 
diske aktarılır. Bu enerjinin bir kısmı gelen maddeyi fırlatmakta kullanılırken kalan kısmı 
diskin ısınmasına yol açacaktır. Tüm bu katkı ve kayıpları göz önüne alındığında [15] diskin 
toplam ışıma gücü 
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yıldızın dönme hızının boyutsuz bir parametresidir. Buna göre, diskten gelen bu toplam 
ışımadan diskin Kepler hızıyla dönmekte olan kısımlarına ait ışıma çıkarılırsa sınır katmandan 
gelecek olan ışıma 
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olarak bulunur. Bu sınır katmanın kalınlığı b∼10-2Rin olup [16] buna göre sınır katmanın 
sıcaklığı 2π Rin bσT4=Lsk bağıntısı ile 
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olacaktır.  Bu sonuca göre sınır katman ışımasının önemli bir bölümünü X-ışınlarında 
yapacaktır. 

 
Etrafındaki kalıntı bir disk ile etkileşmekte olan bir nötron yıldızının X-ışınlarında 

yapacağı ışımanın başka bileşenleri de vardır. Nötron yıldızının kendi sıcaklığından dolayı 
yüzeyinden gelecek ısıl ışıma ve diskin etkiteceği tork dolayısıyla nötron yıldızının içinde 
oluşacak disipatif süreçlerin yaratacağı ısınma sınır katmanda ışımaya dönüşen güç yanında 
önemsizdir. Dolayısıyla uygulamada en önemli kısıt sınır katmandan gelen ışıma gücü 
kullanılarak elde edilecektir. Denklem (7)’ye göre X-ışını ışıma gücü Lobs olan bir kaynağın 
dönme hızı parametresi 

                                   1max +=
K

obs

L

L
ω                                                                        (9) 

olmak üzere max*1 ωω <<    arasında değişecektir. Eğer Lobs çok küçükse veya LK çok büyükse 

kök içindeki ifade küçük olacağından hız parametresi için verilen aralık dar olacaktır. Bir 
sonraki bölümde belirli kaynaklar için bu sonucu M&  ve P* cinsinden grafiksel olarak ifade 
edeceğiz. Bunu yaparken diskin iç yarıçapını, µ nötron yıldızının magnetik dipol momenti 
olmak üzere, Alfvén yarıçapı  
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olarak alacağız. 

 

3.Uygulama   

 
 Kalıntı diskler ikili yıldız sistemlerindeki diskler gibi sürekli olarak madde aktarımı 

ile desteklenmedikleri için ömürlerinin kısa (<105 yıl) olması beklenmektedir. Bu nedenle 
genç süpernovalar kalıntı diskleri aramak için en uygun hedeflerdir. Bize yakın en genç 
sistemler yaklaşık 20 yaşındaki SN87A ve yaklaşık 320 yaşındaki Cassiopeia A’dır. 

 
Süpernova 87A modern zamanlarda gözlemlenen en yakın süpernova patlaması olması 

dolayısıyla çok önemlidir. Bu kalıntı içinde henüz bir nötron yıldızı belirlenememiştir. Bunun 
nedeni süpernova patlaması sonrasında geri düşen maddenin nötron yıldızının magnetosferine 
girerek radyo pulsarı mekanizmasını bozması olabilir. Süpernova 87a’nın 2-10 keV 
aralığındaki ışıma gücü için üst limit 1.5×1034 erg s-1 olarak belirlenmiştir [17]. 

 
Cassiopeia A 1680 yılında Flamsteed tarafından görülmüş ve tabii o çağda bir 

süpernova patlaması olarak yorumlanmamıştır. Chandra X-ışını gözlem aygıtı ile 1999 yılında 
yapılan ilk gözlemler Cas A’ın merkezindeki tıkız nesnenin süpernova kalıntısından 
ayrıştırılabilmesini sağlamıştır. Cas A’ın merkezindeki tıkız nesnenin X-ışını bandındaki 
ışıma gücü 1-5×1033 erg s-1 olarak ölçülmüştür [18]. Derin optik görüntüleme yöntemleri ile 
LX/Lopt≥800 olarak elde edilmiş [19]. Đkili yıldız sistemlerinde üzerine kütle aktarılan kara 
delikler için bu değer 0.02-0.1 arasında değişirken, nötron yıldızları için bu değer yaklaşık 1 
değerine sahiptir. Ancak yukarıda anlattığımız gibi pervane aşamasındaki bir diskin sınır 
katmanından gelen X-ışıma gücü diskin geri kalanından gelen ışıma gücünün çok üzerine 
çıkabilir. Bu da Cas A’nin kalıntı diske sahip bir pervane sistemi olup olmadığı sorusunu 
gündeme getirir. Birazdan göreceğimiz gibi bir önceki bölümde elde edilen sonuçlar bu 
öneriye ciddi kısıtlamalar getirmektedir. 

 
Đlk bölümdeki denklemler belli kütle aktarım hızı aralığında periyodun belli aralıklar 

içinde kalması gerektiğini göstermektedir. Şekil (1)’de görüldüğü üzere bu sistemlerde eğer 
en sık rastlanan değerler aralığında magnetik alana sahip nötron yıldızları varsa bunların 
yavaş başlangıç periyoduna sahip olmaları gereklidir. Aksi takdirde ışıma güçleri 
gözlemlenen değeri veya belirlenen üst sınırı aşacaktır. 
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Şekil 1: Belirli bir sınır katman ışıma gücü üst limit olduğunda çeşitli kütle aktarım miktarları için 
peryoda getirilen kısıtlama. Bir kalıntı diskte kütle aktarım miktarı 1019 g/s değerinin çok  üzerinde 
değerlerden başlayıp daha küçük değerlere doğru bir kuvvet yasası ile azalacaktır. Burada verilen sınır 
katman değeri Cas A ve SN87A sistemleri için gözlenen X-ışını lüminozitesi mertebesindedir. 

 

4.Sonuç 

 AXP evrimiyle sonuçlanabilecek kütlede bir disk ile çevrili bir nötron yıldızının 
pervane aşamasında kaybedeceği dönme enerjisi çok yüksek değerler alacaktır. Böyle 
sistemler gözlemlemiyoruz.  Bu, AXP olarak evrilen sistemlerin yavaş (P*>100 ms) doğan 
nötron yıldızları içeriyor olmaları anlamına gelebilir. Bu bakış açısıyla, hızlı doğan nötron 
yıldızları başlangıçta bir diske sahip olsalar dahi bunu kısa sürede parçalayacak, dolayısıyla 
yalnızca en büyük kütleli disklerle çevrili yavaş nötron yıldızları AXP aşamasına 
gelebileceklerdir. Cas A’de belirlenen nötron yıldızı ve SN87A’daki olası bir tıkız nesne bir 
pervane sistemi iseler oldukça yavaş dönüyor olmalıdırlar. Bu da daha önce öngörülen evrim 
modellerinin değiştirilmesi gerektiğini göstermektedir. 
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WZ SGE SĐSTEMĐNĐN X-IŞIN TAYF ANALĐZĐ 

 
Gülnur  ĐKĐS  GÜN1 

 
Özet 

Bu çalışmada WZ Sge sisteminin ROSAT uydusunun PSPC aleti ile alınmış 
verilerinden X-ışın tayfsal parametreleri ve bazı sistem parametreleri 
belirlenmiştir. Verilere bir çok değişik teorik tayf modeli uygulanmış ve 
verilerden elde edilen tayfa en iyi uyan teorik modeller olarak Raymond-Smith 
ve Isısal Bremstrahlung modelleri bulunmuştur. Sistemdeki sıcaklık için      
kT∼2.17 keV ve kolon yoğunluğu için NH ∼ 2.8 x 10

20 cm-2 bulunmuştur. 0.1- 
2.4 keV enerji aralığı için belirlenen akı değeri F = 10 -12 erg cm-2 sn-1 dir. 
 
WZ Sge sistemi patlamaları arasında uzun süreler olan ve durağan evresinde 
zayıf X-ışını emisyonu gösteren bir sistemdir. α vizkozite parametresinin değeri 
düşürülerek patlama aralıkları süresi uzatılabilir fakat bu durumda  bu tür 
sistemlerde α niçin bu kadar küçük olmalı sorusu ile karşılaşılır. Meyer ve 
Meyer-Hofmeister’in1 Koronal Sifon modeli bu fenomeni başarıyla 
açıklamaktadır. Bu nedenle, bu model ile verilen formüller bu çalışmada elde 
edilen tayfsal analiz  sonuçlarına uygulanmıştır. Bu modeli kullanarak kütle 
aktarım oranı ∼ 1014.48 gr yıl-1 , koronadaki kütle buharlaşması  ∼ 10-5.4 gr cm-2 
sn-1 ve koronanın yarıçapı ∼ 109.7 cm bulunmuştur. Elde edilen bu değerler 
koronal sifon modelinin öngördüğü değerlerle uyum içinde bulunduğundan 
Meyer ve Meyer’in bu modelinin WZ Sge sistemini açıklamakta 
kullanılabileceğini göstermektedir. 

 
 

Abstract 

X-ray spectral parameters were determined for WZ Sge observed with the 
ROSAT PSPC.The raw data were fitted various spectral models and best fit 
spectral models are found to be that of Raymond-Smith and Thermal 
Bremsstrahlung. The best fit temperature was estimated to be kT∼2.17 keV 
while the column density was found to be NH ∼ 2.8 x 10

20 cm-2. The estimated 
0.1- 2.4 keV flux in the range of  F = 10 -12 erg cm-2 s-1. 

 
WZ Sge stars show long outburst recurrence times and weak X-ray emissions 
during the quiescence states. It is possible to lengthen repetition cycles by 
decreasing the viscosity parameter (α ); however there still remains the question 
why α is so small, specifically for these objects. The coronal Siphon Model of 
Meyer and Meyer-Hofmeister 1 can explain these phenomeneons succesfully. 

                                                 
1 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen – Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, Terzioğlu Kampüsü 17100  
Çanakkale, e-posta: gulnur_tr@yahoo.com 
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For this reason, the equations of this model were applied to the results of spectral 
analysis.Using this model, the mass accretion rate, mass evaporation rate in 
corona and the radius of the corona were calculated to be ∼ 1014.48 gr yr-1, ∼ 10-5.4 
gr cm-2 s-1 and  ∼ 109.7 cm, respectively.The obtained values suggest that the 
corona can indeed operate in WZ Sge system. 

 
1. Giriş 
Coşkun Değişenler (CD) Roche lobunu doldurmuş ikincil yıldızdan bir  Beyaz Cüce 

(BC)  olan birincil yıldıza kütle aktaran sistemlerdir.Đkincil yıldız birincil yıldız üzerine 
maddeyi iç Lagrange noktasından aktarır.Birincil yıldız etrafında akan maddenin taşıdığı 
açısal momentum ve vizkozite (α ) yüzünden bir yığılma diski oluşur2. Durağan hal teorisi 
(Steady State Teory)  yığılma ışınım gücünün ( accretion luminosity) yarısının bu yığılma 
diskinden diğer yarısının da akan maddenin hızının birincil yıldızın yüzey hızına indirildiği 
sınır tabakasından (Boundary Layer) yayınlandığını öne sürer. Durağan halde (quiescent 
state), sınır tabakasındaki gazın optik olarak ince olduğuna ve göreceli olarak sert X-ışınları ( 
~2-20 KeV) yayınladığına inanılmaktadır.Patlama durumunda, yığılma oranı önemli ölçüde 
artar ve X-ışın bölgesi optik olarak kalın olur böylece daha yumuşak X-ışınları (~0.1-1.0 
KeV) yayınlanır. Beyaz Cüce kendi etrafında hızla dönmedikçe teoriler manyetik olmayan  
CD’lerde baskın olan X-ışın kaynağının sınır tabakası olduğunu söyler 3 . 

Cüce Novalar (CN) CD’lerin bir alt sınıfıdırlar ve 2-6 kadir büyüklüğünde yarı-
periyodik (quasy-periodic) parlamalar gösterirler. CN’lar dört parlaklık düzeyinde bulunurlar: 
durağan, patlamaya yükseliş, patlama ve patlamadan düşüş. Işık eğrilerindeki patlamaların 
farklarına göre CN’lar üç alt gruba ayrılırlar: U Gem yıldızları, SU UMa yıldızları ve Z Cam 
yıldızları 2.  SU UMa yıldızları onlarda daha sık gözlemlenen, normal patlamalarından daha 
uzun süreli ve daha parlak olan superpatlamalar( superoutbursts) gösterirler. Superpatlamalar 
sırasında da neredeyse periyodik olan ve süperhörgüç (superhumps) adı verilen fotometrik 
değişimler gösterirler. Süperhörgüçlerin periyodu genellikle yörünge periyodundan biraz daha 
uzundur. Gözlemlenen SU UMa yıldızlarının hemen tamamı CD’lerin yörünge periyodu 
dağılımının ~2-3 saat civarındaki boşluğunun aşağısında Pyörünge < 2 saat  yörünge periyoduna 
sahiptirler 4 .   

Durağan hal sırasında bir sonraki patlama tetikleninceye kadar madde diskte toplanır 
ve kompakt cisme doğru 10-9 MΘ yıl 

-1 lik bir oranda akmaya başlar ve böylece ışınım 
gücünde önemli miktarda artmaya sebep olur 5 . 

Genel modellerde, durağan haldeki CN’lar düşük kütle aktarımı oranı ṀΘ rejiminde 
bulunurlar.Kiritik kütle aktarım oranı  Ṁkritik ≈ 2 x 10

16 gr san-1 = 3.17 x 10-10 MΘ yıl 
-1 dir 6,7. 

M< Ṁkritik durumunda sınır tabakasının yoğunluk ve opaklığı düşüktür ve yığılma kuvvetinin 
yayınlanması için sıcaklık kT~ 10 KeV değerine kadar yükselir.Sonuç olarak, gaz optik 
olarak ince olur ve Bremsstrahlung X ışınları yayınlar. Standart yığılma diski modellerince 
durağan halde çok düşük kütle yığılma oranları ~ 10-12.5 – 10-13 MΘ yıl 

-1  verilir.Teorik olarak 
disk her yerinde yeterince soğuk olduğunda ışık eğrisindeki dik düşüşten sonra bu düşük 
yığılma oranları beklenir. Bundan başka ek önemli bir neden de ~ 108 K sıcaklığında optik 
olarak ince gazın soğuması serbest-serbest emisyon (Bremsstrahlung) ile meydana gelir ki bu 
göreceli olarak yetersizdir.Soğuma zamanının (tsoğuma ) adiabatik genişleme zamanından 
(tadiyabatik) daha uzun olduğu durumda sınır tabakası X-ışın yayınlayan sıcak bir koronaya 
doğru genişler 8. Meyer ve Meyer-Hofmeister 1 etkisiz soğuk diskin üstünde kendi kendine 
sürekliliğini sağlayan sıcak koronanın var olabileceğini göstermişlerdir.Bu korona yaklaşık 
10-11 MΘ yıl 

-1 bir kütle yığılması akımı tarafından desteklenir ve alttaki soğuk disk tarafından 
beslenir.Bu, durağan hal sırasında iç diskten buharlaşma olması ile sonuçlanır 5 . 
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CD’lerin çeşitli türleri arasında WZ Sagittae (WZ Sge) çok farklı bir sistemdir.WZ 
Sge nin gözlenen özelliklerinin hemen tamamı CN’ların gözlenen özelliklerinin en uç 
sınırlarındadır9. WZ Sge 1913 yılında bir Nova olarak keşfedildi ve 1946 yılında patlamasının 
keşfinden sonra Tekrarlayan Nova olarak tanımlandı. WZ Sge 1961 yılındaki tayfsal 
gözlemlerinden sonra bir çift sistem olduğu gösterilen ilk CD’dir. Kreminski WZ Sge 
sisteminin 81 dakika 38 saniye yörünge periyoduna sahip tutulma gösteren bir çift yıldız 
olduğunu buldu 10. Bu bilinen CD’ler arasında en kısa yörünge periyodudur 9. Warner, sistemi 
tayfsal özelliklerine dayanarak, bir CN olarak yeniden sınıfladı. J.T. McGraw tarafından 
keşfedilen  1978 Aralığındaki patlaması çok yakından takip edildi ve çeşitli gruplar tarafından 
rapor edildi. Patlamaların SU UMa tipi süpermaksimumlara benzerliği ve süperhörgüçlerin 
varlığı bu fenomen hakkında çok çeşitli yorumlar yapılması ile sonuçlandı10. Onun kısa 
periyodu ve patlamalar sırasında süperhörgüç yapılarının gözlenmesi WZ Sge’nin  SU UMa  
tipine sokulması sonucunu doğurdu. WZ Sge’nin SU UMa tipinin çok uçlarda özellikler 
gösteren (sadece süper patlamalar göstermek ama normal bir patlama göstermemek gibi) bir 
üyesi olduğuna inanılmaktadır 11. Diğer SU UMa tipi sistemlerle karşılaştırıldığında WZ 
Sge’nin patlama davranışının olağan dışı olduğu görülür. Bugüne kadar 1913, 1946, 1978 ve 
2001 yıllarında olmak üzere sadece dört patlama gözlenmiştir. Bu patlamalar parlak (~8 
kadir) ve uzun sürelidir (≈ 50 gün) ve 1978 yılında gözlenen patlamalar diğer SU UMa 
sistemlerinde gözlemlenenlerden oldukça farklıdır 12. Bu patlamada 30 gün süren inişten 
sonra akı tekrar yükselmiş ve günler mertebesinde düzensiz dalgalanmalar göstermeye 
başlamıştır. Tekrar durağan hale dönmesi en azından ≈ 100 gün civarında sürmüştür Bu 
davranış diskten kaynaklanıyor olmalıdır fakat onun doğasını detaylı olarak açıklamak kolay 
değildir. WZ Sge ~ 33 yıl gibi çok uzun bir patlama tekrarlama süresine sahiptir 13. Ek olarak 
27.87 saniye ve 28.96 saniye süren hızlı dalgalanlamalar göstermektedir 14.WZ Sge durağan 
halde V~ 15 kadir civarında bir parlaklığa sahiptir 9. 

Bu çalışmada durağan durumda iken gözlemlenmiş WZ Sge CN’sının X-ışın tayfsal 
analizi gerçekleştirilmiştir.Analiz sonuçlarına ve durağan haldeki sınır tabakası için olan 
teorilere bağlı olarak koronanın bazı yapısal parametreleri  Meyer ve Meyer-Hofmeister’in1 
ve Mineshige et al’ ın.15  Koronal Sifon modeli kullanılarak hesaplanmıştır. 
 
 2. Veriler 
 Bu çalışmada ROSAT gözlemlerinin toplandığı ROSAT veri arşivinden alınan veriler 
kullanılmıştır. Seçilen veriler ROSAT uydusunun PSPC aleti ile 10-11 Nisan 1991 tarihinde 
elde edilmiştir. PSPC gaz doldurulmuş orantılı sayıcıdır ve X-ışın kamerası ile birlikte            
0.1 – 2.4 KeV enerji aralığına hassastır. Bunların enerji ayırma gücü 0.93 KeV enerjide ∆E/E 
~ % 44 dür. Uydunun ve PSPC aletinin ayrıntılı anlatımı Trümper16 ve Pfeffermann17 nın 
makalelerinde bulunabilir. 

Toplam gözlem süresi 18191 saniyedir. WZ Sge’nin 10-11 Nisan 1991 tarihlerindeki 
AAVSO görünen bölge gözlemlerine dayanılarak sistemin hangi durumda olduğuna 
bakılmıştır.Görünen bölge verilerinden gözlem sırasında sistemin durağan halde olduğu 
sonucuna varılmıştır. Dünyanın dedektörle yıldız arasına girmesi veya çok parlak olması, 
yüksek arka plan sayımı, kötü bakış yönü ve zayıf dedektör performansı gibi sebeplerden 
gözlemlerde bazı boşluklar vardır.  

ROSAT verilerinin indirgenmesi EXSAS programı ile yapılmıştır18. Her türlü 
düzeltmesi yapılmış sayım oranı 0.300 ± 0.005 sayım saniye-1dir. Işık eğrisi Şekil.1 de 
görülebilir. Işık eğrisi elde edilirken 100 saniyelik foton paketlemesi (bin) yapılmıştır. 
Gözlemle ilgili bilgiler Çizelge.1’de verilmiştir. 
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 3. Veri Analizi ve Sonuçlar 
 Veri setine çeşitli teorik modeller uygulanmıştır. Isısal Raymond-Smith modeli en iyi 
uyan modellerden biridir. Bu modelde element bollukları ve soğuma fonksiyonu Raymond ve 
Smith’in19 makalesinden alınmıştır. Diğer en iyi uyum sağlayan model Isısal 
Bremsstrahlung’dur. Bu çalışmada her iki model de kabul edilebilir eşleşmeler (Fits) 
vermiştir. Analizlerin sonucunda her iki model için aşağıdaki değerler bulunmuştur. 
Raymond-Smith modeli için istatistik 115 serbestlik derecesine karşılık (χυ

2) 1.28, Galaktik 
Soğurma (Kolon Yoğunluğu)  NH = (2.8 ± 0.095)x10

20 cm-2 ve sıcaklık T = 2.17 ± 0.51 
KeV’dir. Isısal Bremsstrahlung modeli için istatistik aynı serbestlik derecesine için (χυ

2) 1.26, 
Galaktik Soğurma NH = (7.5 ± 0.9)x10

17 cm-2 ve sıcaklık T = 3.26 ± 1.12 KeV’dir. Elde 
edilen parametre değerleri Çizelge.2’de toplu olarak görülebilir. 
 Analizlerden elde edilen Kolon yoğunlukları iki model için birbirinden çok farklı 
bulunmuştur. Raymond-Smith modeli NH ~10

20 cm-2 verirken Isısal Bremsstrahlung  daha 
düşük bir kolon yoğunluğu değeri NH ~10

17 cm-2 vermiştir. Her iki modelin kolon yoğunluğu 
değerleri arasında 103 kadar bir farklılık vardır.Bu sebeple en iyi karşılaştırmayı yapabilmek 
amacıyla sistem doğrultusunda gerçek galaktik soğurma değerini bulmak için literatürden iki 
tür hesaplama yapılmıştır. Literatürden sistem için daha önce sözü geçen Naylor’un12 
makalesinde bahsedilen ve Fabian tarafından verilen E (B-V)< 0.04 değeri alınmıştır. 
Hesaplanan Galaktik soğurma  değeri Reina ve Tarengi20 nin eşitlikleri kullanılarak  2.28 x 
1020 cm-2 bulunmuştur. Diğer Galaktik Soğurma değeri ise Gorenstein’in 21 eşitlikleri ve aynı 
E (B-V) değeri kullanılarak 2.64 x 1020 cm-2 bulunmuştur. Taysal analiz sonucunda elde 
edilmiş bulunulan Galaktik soğurma değerleri ile teorik formüller ve E (B-V) değerine bağlı 
olarak bulunan değerler karşılaştırılmış ve Isısal Raymond-Smith modelinin verdiği Galaktik 
soğurma değerinin Isısal Bremsstrahlung modelinin verdiğinden daha doğru olduğu 
görülmüştür. En iyi eşleşmeler sonucu bulunan sıcaklık değerleri hata payları içinde hemen 
hemen aynıdır. Şekil.2’de her iki model için elde edilen en iyi eşleşmeler görülebilir. 
Raymond-Smith ve Isısal Bremsstrahlung için enerji akısı değerleri sırasıyla 2.72 x 10-12 erg 
cm-2 sn-1 ve 2.84 x10-12 erg cm-2 sn-1 dir. Bu değerlere karşılık gelen ve 90 parsek 22 uzaklık 
için hesaplanan ışınım gücü (Lüminozite) değerleri de yine aynı sıra ile 2.64 x 1030 erg sn-1 ve 
2.75 x 1030 erg sn-1 dir. Her iki model için de akı ve ışınım gücü değerleri aynı büyüklüktedir. 
Elde edilen değerler Çizelge.3’de toplu olarak görülebilir. 
 WZ Sge sisteminin koronasının parametreleri Lui, Meyer ve Meyer-Hofmeister’in5 
Koronal Sifon Modelinin T (sıcaklık) eşitliği ve Mineshige et al.’ın 15 ἐbuharlaşma (Koronadaki 
kütle buharlaşma oranı) ve Ṁbuharlaşma (Koronadaki toplam kütle yığılması) eşitlikleri 
kullanılarak hesaplanmıştır. Bu eşitlikler kullanılırken sistemdeki Beyaz Cücenin kütlesi 1 MΘ 
olarak alınmıştır. WZ Sge’nin kütlesi için bir çok araştırmacı çeşitli değerler vermişlerdir : 
(0.5-1.2 MΘ)

10, (0.93 ± 0.19 MΘ)
13, (0.8 MΘ)

2, (0.82 MΘ)
23 ve (1 MΘ)

11.  1 MΘ tüm bu 
değerlerin ortalamasıdır. Raymond-Smith modeli ile elde edilen sıcaklık değeri 2.52 x 107 K 
veya 107.4 K’dir.  Meyer-Hofmeister’in1  ve Mineshige et al.’ın 15 eşitliklerine bağlı olarak 
yapılan hesaplamalar sonucunda hesaplanan korona yarıçapı r ~109.7 cm, koronadaki kütle 
buharlaşma oranı  ἐbuharlaşma ~ 10

-5.42 gr cm-2 sn-1 ve koronadaki toplam kütle yığılma oranı  
Ṁbuharlaşma ~ 10

14.48 gr yıl-1 bulunmuştur. Bu değerler toplu olarak Çizelge.5’de görülebilir. 
 

4. Tartışma 
Bu tip sistemlerde yumuşak X-ışınları sınır tabakasından yayınlanmaktadır. Disk 

karasızlığı modeli (Disk Instability Model) CN’ların basit patlama özelliklerini başarılı bir 
şekilde açıklamasına karşın, bu model ile açıklanamayan bazı gözlemsel veriler vardır. 
Bunlardan biri WZ Sge sistemindeki patlamalar arasındaki uzun bekleme süresinin 
kaynağıdır. Bu süreyi uzatmak için vizkozite parametresinin ( α ) değeri düşürülebilir ama bu 
sefer de özellikle bu tür sistemler için α değeri niçin bu kadar düşük olmak zorunda sorusu ile 
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karşılaşılır. Bu modelin açıklayamadığı bir diğer konu ise bu tür sistemlerde durağan halde 
zayıf X-ışın emisyonunun varlığıdır. Bu problemleri çözmek için Meyer ve Meyer-
Hofmeister1 CN’ların yığılma diskinin iç kısmının buharlaşması modelini öne sürmüşlerdir15.  

Buna göre sistem durağan durumda iken sınır tabakasındaki madde BC etrafında bir 
korona oluşturacak şekilde buharlaşmaktadır. Buharlaşma olmaması durumunda ikincil 
yıldızdan gelen madde akışı diskin her yerinde artan bir yüzey yoğunluna sebep olur. Oysa 
Koronal Sifon Modelinde durum farklıdır. Buharlaşma diskin dış bölgelerine nazaran BC’ye 
yakın bölgelerde daha büyük değerdedir. Bu da BC’ye yakın yerlerde boşluğun daha çabuk 
oluşacağı ve diskin en iç tabakalarındaki bu boşluğun diskin dış tabakalarına doğru hızla 
büyüyeceği anlamına gelir.Bu durumda diskin iç sınır tabakasının yeri derece derece diskin 
daha dış kısımlarına doğru kayar. 1 MΘ kütlelik bir BC’ye sahip bir CN’da patlamadan 30 gün 
sonra iç diskin yarıçapı BC’den  r = 109.63 cm uzaklığındadır. Bu uzaklıkta buharlaşma 
oldukça düşük seviyededir ve düşük yersel durağan hal kütle aktarımını dengeler durumdadır. 
Bu koronadan BC üzerine kütle aktarım oranının düşük seviyelerde olması sonucunu doğurur. 
Boşluğun dış kısımlarından gerçekleşen madde aktarımına bağlı olarak koronal disk madde 
akımı bir miktar içeriye doğru itilir5. Bu işlemler sırasında yığılan materyal BC etrafında 
küresel ısısal bir tabaka oluşturur. Bu tabakanın yapısı Lui et al. 24 tarafından belirtildiği gibi 
geometrik olarak ince değildir. Daha önce pek çok araştırmacının da CN çalışmaları 
sonucunda var olması gerektiğini öne sürdükleri sıcaklıklara sahip bu koronal sınır tabakası 
sistem durağan halde iken yayınlanan X-ışınlarının kaynağı olarak görülür5.  
 Đç diskteki boşluğun bir diğer sonucu diskin geri kalan dış kısımlarında madde 
birikmesidir. Bu, kararsızlık başlangıcını buharlaşma olmadığı durumda olması gereken yere  
göre diskin daha dış kısımlarına taşır. Bu dış kısımlarda kiritik yüzey yoğunluna ulaşmak için 
daha yüksek miktarda maddeye ihtiyaç olacaktır ve bu da yığılma süresinin boşluk olmaması 
haline göre daha uzaması sonucunu doğurur5. 
 Meyer ve Meyer-Hofmaister25 disk evriminde yeni bir model önerdiler. WZ Sge’de 
disk yarı durağandır. Yoldaş yıldızdan transfer edilen kütlenin sadece yarısı disk yoluyla akar. 
Diğer yarısına ise genişleyen dış diskin büyümesi için ihtiyaç vardır. 3:1 rezonans yarıçapına 
ulaşıldığı zaman diskin büyümesi sona erer. Bundan sonra tüm transfer edilen madde içeri 
doğru akar, yüzey yoğunluğu artar ve bir kaç yıl içinde yeni bir patlama meydana gelir25.  

Lui et al. 24 sınır tabakasındaki kütle buharlaşması ile ilgili modellerini oluştururken 
radyatif soğuma fonksiyonu olarak Raymond ve Smith’ın26 değerini kullanmaktadırlar. 
Ayrıca yine bu modelde kozmik bolluk değerlerine sahip tamamen iyonize olmuş Raymond-
Smith26 plazmasını öngörmüşlerdir. 

Eracleous et al. 27 2 ve 7 Mayıs 1979 ve 21 Nisan 1980 tarihlerinde Einstein 
uydusunun IPC ( 2-10 KeV) aletinden alınan verileri kullanarak WZ Sge sisteminin tayfsal 
parametrelerini hesaplamışlardır. Bu analiz sonucunda elde edilen parametreler                 
Çizelge.4’de görülebilir. Elde edilen sonuçlardaki farklar bakılan enerji aralıklarının farklı 
olmasından kaynaklanabilir. 

 Mukai ve Shikowa28 4 Ağustos 1983 ve 19 Ekim 1985 tarihlerinde EXOSAT 
uydusunun ME (2-20 KeV) aletinden alınan verilere tafsal analiz uygulamışlar ve en iyi 
eşleşen model olarak Isısal Bremsstrahlung modelini bulmuşlardır. Bu analiz sonucunda elde 
edilen parametreler Çizelge.4’de görülebilir. Elde edilen sonuçlarla bu çalışmanın 
sonucundaki farklar bakılan enerji aralıklarının farklı olmasından kaynaklanabilir. 

Holcomb et al. 29 ROSAT uydusu PSPC verileri ile yaptıkları çalışmada X ışın sertlik 
analizinde yörüngesel bir modülasyon bulmuşlardır. Bunun sebebi olarak yığılma kolonu, 
yığılma akımı veya diskin dış kısımlarındaki sıcak nokta gibi bir yapı tarafından X ışınlarının 
soğurulmasını öne sürmüşlerdir. 

Richman30 aynı ROSAT verisinin analizinde en iyi eşleşen model olarak Isasal 
Bremsstrahlung modelini bulmuştur. Richman’ın galaktik soğurma değeri bu çalışmada 
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bulunandan 103 kadar daha düşüktür. En iyi eşleşme sıcaklık değeri bu çalışmanınkinden % 
62 yüksektir. 

 
5. Sonuç 

 Analizler sonucunda Raymond-Smith modelinin en az Isısal Bremsstrahlung kadar iyi 
sonuçlar verdiği görülmüştür. Bu da  incelenen sistemlerde X ışınlarının Raymond ve Smith26 
de ayrıntıları verilen plazma gibi bir plazmadan gelebileceğini göstermektedir.. Raymond-
Smith modelinin sistem için verdiği sıcaklık değeri, Lui, Meyer ve Meyer-Hofmeister’in24 ve 
Mineshige et al. ‘ın15 formülleri kullanılarak bu kaynak için korona yarıçapı, koronada kütle 
buharlaşma oranı ve buharlaşma ile koronadaki toplam kütle yığılması hesaplanmıştır. Elde 
edilen sonuçlar  Çizelge.4’de görülmektedir.  

Elde edilen tüm sonuçlar sözü geçen yazarların koronal sifon akımı modelinde 
öngördükleri sayılarla uyumlu çıkmıştır. Bu da bu modelin WZ Sge sisteminde geçerli 
olabileceğini ve gözlemlenen bu durağan hal X ışınlarının korona sınır tabakasından 
gelebileceğini göstermektedir. Benzeri sonuçlar başka sekiz SU UMa sistemi için Gün ve 
Ercan’ın31 çalışmasında da elde edilmiştir. 

Sınır tabakasının ve Koronanın yapısının açıklığa kavuşabilmesi için daha  çok 
çalışmaya ihtiyaç olduğu açıktır. 
 

5. Çizelgeler ve Şekiller 
 

Çizelge 1. Gözlem bilgileri. Gözlem süresi veri elde edilen toplam süredir. 

 
Sistem 

 
Gözlem 
tarihi 

Gözlem süresi 
(san.) 

Sayım oranı 
(foton sayısı x san-1) 

WZ Sge 
10-11 Nisan 

1991 
18191 0.300 ± 0.005 

 
 
 Çizelge 2. Isısal Bremsstrahlung ve Raymond-Smith modelleri kullanılarak yapılan 
                               analizler sonucu elde edilen parametre değerleri. Χν

2 Đstatistik değerini,  
                               kT sıcaklık değerini, NH Galaktik soğurma değerini göstermektedir. 

Model Χν
2 ν NH ( cm

-2) kT  (keV) 
Isısal Bremsstrahlung 1.26 115 (7.5 ± 0.9) x 1017 3.26 ± 1.12 
Raymond-Smith 1.28 115 (2.8 ± 0.095) x 1020 2.17 ± 0.51 

 
Çizelge 3. Hesaplanmış enerji akıları  ve Işınım Gücü (Lüminozite) değerleri. 

Model 
Enerji Akısı (F) 
(erg x cm-2 x sn-1) 

Işınım Gücü (L) 
(erg x sn-1) 

Isısal Bremsstrahlung 2.84 x 10-12 2.75 x 1030 
Raymond-Smith 2.72 x 10-12 2.64 x 1030 

 
Çizelge 4. Yapılan diğer çalışmalarda elde edilen parametre değerleri. 

Araştırmacı 
Sıcaklık 
(KeV) 

Akı 
(x10-11 erg cm-2 sn-1) 

Işınım Gücü(x 
1031 erg sn-1) 

NH 

(cm-2) 

Eracleous et 
al. 

 
3-4 

0.6 
0.7 
0.6 

- 
 

1020 - 1021 

Mukai ve 
Shikowa 

- 0.39 0.21 - 
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 Çizelge 5. Hesaplama sonuçları. T, Raymond-Smith modeli ile elde edilen sıcaklığı, 
                               r koronanın yarıçapını, ἐevp Koronadaki kütle buharlaşma oranını, Ṁevp   
                              Koronadaki toplam kütle yığılmasını göstermektedir. 

Sistem T (oK) r (cm) 
ἐevp(gr x cm -2 x san -

1) 
Ṁevp(gr x yıl 

-

1) 
WZ Sge 2.52x107 = 10 7.4 10 9.7 10 -5.42 10 14.48 

 
Şekil 1. WZ Sge sisteminin ışık eğrisi 

 

Şekil 2.Raymond-Smith ve Isısal Bremsstrahlung modelleri kullanılarak yapılan tayf eşleşmeleri. 
 

Bu çalışma Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Ulupınar Gözlemevi ve Astrofizik 
Merkezi tarafından desteklenmiştir. 
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EĞĐTĐMDE ASTRONOMĐNĐN YERĐ: 
GERĐ GELSĐN MĐ GELMESĐN MĐ? 

 
Oktay KAHRAMAN1, Ali ERYILMAZ2, Sinan Kaan YERLĐ3 

 
Özet 
 
Bu çalışmada, Türkiye’de ilköğretim ve ortaöğretim okullarında geliştirilebilecek 
astronomi programı için gerekli verilerin elde edilmesi için bir ihtiyaç analizi 
yapılmıştır. Türkiye’nin Ankara ili merkezine bağlı (Keçiören, Çankaya, Yenimahalle, 
Altındağ, Mamak ve Sincan) ilçelerinde Milli Eğitim Bakanlığına bağlı 35 ilköğretim ve 
20 ortaöğretim okulunda 2004 – 2005 güz döneminde anket uygulanmasına gidilmiştir. 
2133 ilköğretim, 1180 ortaöğretim öğrencisine ve 37 ilköğretim ve ortaöğretim 
öğretmenine ulaşılmıştır. Öğretmenler, ilköğretim ve ortaöğretim öğrencileri için üç ayrı 
anket geliştirilmiştir. Anket sonuçlarına göre; uzmanlar ve öğretmenler astronomi 
konularını ilköğretim 6. sınıftan itibaren kendi başına bir ders olarak ilköğretim ve 
ortaöğretimde verilmesi gerektiğini düşünmektedirler. Đlköğretim ve ortaöğretim 
öğrencileri de astronomi dersini yüksek yüzdelerle ayrı bir ders olarak görmek 
istemektedirler. Öğretmen ve öğrencilerin, astronomi ile ilgili anketlerde verilen 
konuları yüksek yüzdelerle istedikleri görülmüştür. Eğitim ve öğretim metodu olarak 
açık, anlaşılır ve gündelik yaşamla ilişkili deney ve projelerin olmasını istedikleri, 
performansa bağlı değerlendirmeyi tercih ettikleri, eğitim ortamının görsel malzemelerle 
desteklenmesini ve eğitim sürecinde öğrenci öğretmen işbirliğinin sağlanmasını 
bekledikleri bilgisine ulaşılmıştır. 

 
Abstract 
 
In this study, needs analysis has been made to gather the necessary data for developing a 
possible astronomy program for elementary and secondary schools in Turkey. In order 
to collect and to determine the students’ and teachers’ needs, 35 elementary schools and 
20 secondary schools in the six districts (Keçiören, Çankaya, Yenimahalle, Altındağ, 
Mamak and Sincan) of Ankara in Turkey has been visited during 2004-2005 fall 
semester. 2133 elementary and 1180 secondary school students and 37 teachers were 
involved in the study. The opinions of the students and the teachers have been collected 
via questionnaires. According to the gathered data from the questionnaires, the teachers 
supported the idea that a possible astronomy course should be included in the 
curriculum of elementary education starting with the 6th grade. Also, elementary and 
secondary schools students prefer a separate astronomy course with high percentages. 
The astronomy subjects listed in the questionnaire was selected with high percentages. 
Majority of the students wanted experiments and projects that are clear, comprehensible 
and related to daily life experiences. Performance based evaluation was supported in the 
evaluation process. Visual based materials and teacher – student cooperation are 
expected when teaching astronomy subjects.  
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eryilmaz@metu.edu.tr 
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1. Giriş 
Astronomi eğitimi günümüzde birçok ülkenin ulusal eğitim stratejisinde öncelik 

verdiği konulardan biridir. Bu ülkeler astronomi eğitiminin nasıl bir çerçevede verilmesi ve ne 
tür eğitim yöntemleriyle bu eğitimin yapılması gerektiği üzerine geniş çaplı araştırmalara 
gitmektedirler. Temel bilimlerin önemli bir parçası olan astronomi, bilimsel gerçekleri doğru 
kullanmayı ve bu gerçeklere mantıksal bir bakış açısı getirmeyi sağlar (Tunca, 2002).  

Ülkemizde astronomi eğitimi istenilen düzeyden ve belirlenmiş standartlardan uzaktır. 
Ayrıca, astronomi eğitiminin gerekliliği ve ülkenin kültürel ve sosyal yapısı dikkate alınarak 
nasıl bir eğitim stratejisi öngörülebileceği üzerine yapılan araştırmalar ve çalışmalar yok 
denecek kadar azdır.  

Bu çalışmanın temel amacı, ülkemizdeki astronomi eğitimi çalışmalarına yeni bir 
bakış açısı getirmek, böyle bir eğitimin programlanması için gerekli ölçütlerin neler 
olabileceği üzerine uzman kişilerin, öğretmenlerin, akademisyenlerin ve öğrencilerin 
görüşlerinin alınacağı bir ihtiyaç analizi yapmaktır. Bu ihtiyaç analizi ile sorgulanmaya 
çalışılan temel sorunlar; astronomi eğitiminin gerekliliği, içeriği, bilimsel bilgi, tutum ve 
değer yönünden böyle bir eğitimin gerekli olup olamadığı, ne tür eğitim-öğretim süreçlerinin 
işlemesi gerektiği ve böyle bir eğitimin nasıl bir ortamda olması gerektiğidir.  

 
 

Tablo 3.1. Đlköğretim Öğrencilerinin Astronomi Dersini Tercih Biçimleri 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

2. Yöntem 
Bu çalışmanın evrenini için Türkiye’nin Ankara ili sınırları içerisinde merkeze bağlı 

Keçiören, Çankaya, Yenimahalle, Altındağ, Mamak ve Sincan ilçelerindeki Milli Eğitim 
Bakanlığına bağlı 35 ilköğretim ve 20 ortaöğretim okullunda 2004 – 2005 güz döneminde 
MEB den izin alındıktan sonra anketler uygulanmıştır. Bu uygulamanın ilköğretim ayağında 
5. sınıf 971, 7. sınıf 1017 ve 8. sınıf 145 öğrenciye olmak üzere toplam 2133 ilköğretim 
öğrencisine ulaşılmıştır. Uygulamanın ortaöğretim ayağında ise, 545 Devlet Lisesi, 413 
Anadolu Lisesi ve 222 Yabancı Dil Ağırlıklı Lise öğrencisi olmak üzere toplam 1180 
ortaöğretim 10. sınıf öğrencisine ulaşılmıştır. Đhtiyaç analizinin öğretmen boyutunun 
araştırılması için anket çalışması yapılan sınıfların ders öğretmenlerinin görüşlerine anket 
yöntemiyle başvurulmuştur ve 37 öğretmenin bu konudaki görüşleri alınmıştır. 
 

3. Bulgular 
Araştırma sonucu elde edilen bulgulara göre ilköğretim öğrencilerinin astronomi 

dersini tercih biçimleri % 54.5 ayrı bir ders, %29 fark etmez ve % 15.5 bir ders altında 
şeklinde olmuştur. Đlköğretim öğrencilerinin astronomi dersini tercih biçimleri Tablo 3.1’de 
verilmiştir. 

 

Astronomiyi nasıl öğrenmek isterdiniz? f % 

  Ayrı bir ders olarak 1162 54.5 

  Fark etmez 619 29.0 

  Bir ders altında 330 15.5 

  Toplam 2133 100.0 
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Benzer soru ortaöğretim öğrencilerine sorulduğunda bu dersi ayrı bir ders olarak 
görme oranı %71.4 olmuştur. Ortaöğretim öğrencilerinin astronomi dersini tercih biçimleri 
Tablo 3.2’de verilmiştir. 
 

Tablo 3.2. Ortaöğretim Öğrencilerinin Astronomi Dersini Tercih Biçimleri 
 

 

 

 

 

 

 

 
Đlköğretim ve ortaöğretim öğrencilerinin astronomi tercihleriyle demografik özellikleri 

arasındaki ilişki incelenmiştir. Bu inceleme sonunda ortaya çıkan temel sonuçlar ilköğretim 
öğrencileri için Tablo 3.3’de verilmiştir. 

 
Tablo 3.3. Đlköğretim Öğrencilerinin Astronomi Tercihleriyle Demografik  

                        Yapısı Arasındaki Đlişki 
 Astronomi tercihleri ve demografik yapıları arasındaki ilişki* 

 Ayrı Ders (%) Fark etmez (%) Bir ders altında (%) 

Cinsiyet  
Erkek 49.03 33.36 17.61 
Kız 60.88 25.39 13.73 
Sınıf  
5. 50.88 32.64 16.48 
7. 58.33 26.69 14.98 
8. 60.14 25.36 14.49 

Anne/Baba Eğitim Durumu  

     Đlkokul Mezunu 53.19 / 53.07 29.39 / 30.91 16.37 / 14.89 
     Ortaokul Mezunu 54.89 / 53.24 27.00 / 30.15 16.91 / 15.84 
     Lise Mezunu 58.58 / 56.53 29.77 / 26.90 11.00 / 15.59 
     Üniversite Mezunu 64.56 / 61.65 25.32 / 22.82 8.86 / 15.05 

  *Yüzdelikler aynı demografik grup içindeki yüzdeliklerdir  

 
Tablo 3.3’deki sonuçlara bakıldığında kız öğrencilerinin astronomiyi ayrı bir ders 

olarak görme isteklerinin erkek öğrencilere göre daha yüksek olduğu görülmektedir. Ayrıca 
sınıf seviyesi arttıkça astronomiyi ayrı bir ders olarak görme yüzdesinin arttığı ortaya 
çıkmaktadır. Bunun yanı sıra, ilköğretim öğrencilerinin ebeveynlerinin eğitim düzeyi arttıkça 
bu öğrencilerin astronomiyi ayrı bir ders olarak görme yüzdesi artmaktadır. 

 
Bu araştırma sonunda ortaöğretim öğrencilerinin astronomi tercihi ve demografik 

yapısı arasındaki ilişki incelendiğinde bu ilişki ayrıntılı olarak Tablo 3.4’de verilmiştir. 
 
 
 
 

Astronomiyi nasıl öğrenmek isterdiniz? f % 

  Ayrı bir ders olarak  842 71.4 

  Fark etmez  198 16.8 

  Bir ders altında 123 10.4 

  Toplam  1180 100.0 
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Tablo 3.4. Ortaöğretim Öğrencilerinin Astronomi Tercihleriyle Demografik 

                                        Yapısı Arasındaki Đlişki 

  Astronomi tercihleri ve demografik yapıları 
arasındaki ilişki* 

   
Ayrı Ders 

(%) 

 
Fark etmez 

(%) 

 
Bir ders altında 

(%) 
Cinsiyet  

    Erkek 69.54 19.54 10.92 
    Kız 74.88 14.69 10.43 
    Okul Türleri   
    Anadolu Lisesi 68.22 20.05 11.74 
    Düz Lise 73.83 16.82 9.35 
    Süper Lise 76.71 11.87 11.42 
Anne/Baba Eğitim Durumu  
   Đlkokul Mezunu 73.27 / 73.39 16.70 / 16.13 9.13 / 9.27 
   Ortaokul Mezunu 71.29 / 77.37 15.84 / 13.14 10.89 / 8.03 
   Lise Mezunu 69.89 / 71.57 17.92 / 18.06 10.39 / 9.36 
  Yüksek Okul Mezunu 75.00 / 62.79 7.14 / 23.26 17.86 / 11.63 
   Üniversite 68.40 / 70.02 18.00 / 16.55 13.20 / 12.47 

             *Yüzdelikler aynı demografik grup içindeki yüzdeliklerdir  

 
Ortaöğretim öğrencilerinin astronomi tercihleriyle demografik yapıları arsasındaki 

ilişki incelendiğinde ilköğretim öğrencilerinde olduğu gibi ortaöğretimde de kız öğrencilerinin 
astronomiyi ayrı bir ders olarak görme isteklerinin erkek öğrencilere göre daha yüksek olduğu 
görülmektedir. Okul türleri içinde astronomiyi ayrı bir ders olarak görme yüzdesinin süper 
liselerde %76.71 ile en yüksek, Anadolu liselerinde ise %68.22 ile en düşük olduğu 
görülmektedir. Ortaöğretim öğrencilerinin anne eğitim düzeyi arttıkça astronomiyi ayrı bir 
ders olarak görme eğilimlerinin azaldığı görülmektedir. 

Araştırma sonucu öğretmenlerinin astronomi dersinin verilebileceği uygun sınıf 
seviyeleri hakkındaki görüşleri alınmıştır. Elde edilen sonuçlara göre ilköğretim 6. sınıfından 
itibaren böyle bir dersin ayrı bir ders olarak verilmesi gerektiğini düşündükleri bulgusuna 
ulaşılmıştır. Öğretmenlerin astronomi dersinin verilebileceği uygun sınıf seviyeleri 
hakkındaki görüşleri Tablo 3.5’de verilmiştir. 

Son olarak, çalışma ile ulaşılan ilköğretim ve ortaöğretim öğrencilerinden, 
hazırlanacak bir astronomi dersinin içeriği, eğitim-öğretim yöntemi, değerlendirme şekli, 
eğitim ortamı ve olanakları ve astronominin önemi hakkında görüş alınmıştır. Öğrenicilere 
göre olası bir astronomi dersinde; öğretim açık ve anlaşılır olmalı (içerik), konular gündelik 
yaşamla ilişkilendirilmeli ve deney ve gözlem yapılmalı (eğitim-öğretim yöntemi), 
değerlendirme sınıf içi performans, gözlem ve deney ile olmalı (değerlendirme şekli), 
öğretmen ve öğrenci işbirliği olmalı (eğitim ortamı), TV ve video gibi görsel tabanlı eğitim 
ortamı ve laboratuar sağlanmalı (eğitim olanakları), konular Dünya ve Evreni tanımaya 
yardımcı olmalı ve bilgiler resim, film ve belgesel yoluyla paylaşılmalı (astronomin 
önemi).Öğretmenlerin böyle bir ders için görüşleri alındığında öğrencilerin verdiği cevaplara 
benzer cevaplar verdikleri görülmüştür. 
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Tablo 3.5. Öğretmenlerin Astronomi Dersinin Verilebileceği Uygun 
                   Sınıf Seviyeleri Hakkındaki Görüşleri 

Sınıf Seviyeleri  
Öğretmen 
Sayısı* 

% 

Ayrı Ders 5 13.5 

Fark Etmez 1 2.7 Anaokulu - 3 

Bir Ders Altında 19 51.4 

Ayrı Ders 12 32.4 

Fark Etmez - - 4 - 5 

Bir Ders Altında 16 43.2 

Ayrı Ders 21 56.8 

Fark Etmez - - 6 - 8 

Bir Ders Altında 7 18.9 

Ayrı Ders 26 70.3 

Fark Etmez - - 9 - 11 

Bir Ders Altında 2 5.4 
*Toplam öğretmen sayısı 37’dir 

4. Sonuçlar 
Anket çalışması ile ulaşılan uzmanların ve öğretmenlerin bir astronomi dersinin 

ilköğretim 6. sınıftan itibaren ilköğretim müfredatında olması gerektiği düşüncesine olumlu 
baktığı ve anket çalışması ile ulaşılan ilköğretim beşinci, yedinci ve sekizinci sınıf 
öğrencilerinin %54.5’i astronominin bir ders olarak okutulmasını istedikleri görülmüştür. 
Ayrıca, uzmanların ve öğretmenlerin böyle bir astronomi dersinin ortaöğretim müfredatında 
da olması gerektiği fikrine sahip oldukları görülmüştür ve görüşlerine başvurulan lise ikinci 
sınıf öğrencilerinin %71.4’nün astronomiyi bir ders olarak görmek istedikleri ortaya çıkmıştır. 

Öğretmen ve öğrenci görüşlerinden elde edilen verilere göre astronomi ile ilgili 
anketlerde verilen konuların yüksek yüzdelerle istendiği görülmüştür. Eğitim ve öğretim 
metodu olarak açık, anlaşılır ve gündelik yaşamla ilişkili deney ve projelerin olmasını 
istedikleri ortaya çıkmıştır. Performansa bağlı değerlendirmenin tercih edildiği bulgusuna 
ulaşılmıştır. Eğitim ortamının görsel malzemelerle desteklenmesini ve eğitim sürecinde 
öğrenci öğretmen işbirliğinin sağlanmasını bekledikleri görülmüştür. Böyle bir dersin dünyayı 
ve evreni daha iyi tanımalarına yardımcı olacağına inandıkları bilgisine ulaşılmıştır. 
(Kahraman, 2006, s. 7)  

Đlköğretim ve ortaöğretim öğrencilerinin büyük bir çoğunluğu astronominin ayrı bir 
ders olarak verilmesini istemektedir. Cinsiyete göre astronomi tercihine bakıldığında kız 
öğrencilerin astronomi ayrı bir ders olarak isteme yüzdesi erkek öğrencilerinkinden daha 
yüksek çıkmıştır. Đlköğretim öğrencilerin sınıf seviyelerine göre astronomi tercihlerine 
bakıldığında ise ilköğretim öğrencilerinin sınıf seviyeleri arttıkça astronomiyi ayrı bir ders 
olarak görme eğilimleri artmaktadır. Ortaöğretim öğrencilerinin okul türüne göre astronomi 
tercihlerine bakıldığında ise ortaöğretim öğrencilerinde okul türleri içinde astronomi ayrı bir 
ders olarak görmek isteyen türü süper liseler olurken, en az isteyen okul türü ise Anadolu 
liseleri olmuştur. Anadolu liselerinde bu oranın diğer okul türlerine göre düşük çıkması dikkat 
çekicidir. (Kahraman, 2006, s.113) 
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FOTOMETRĐK SĐSTEMLERĐN KALĐBRASYONU 

 
Yüksel Karataş1,  William .J. Schuster2 

 
Özet 
 
F, G ve erken K tipi  anakol ve dönüm noktası yıldızlarının gittikçe artan sayıda yüksek 
çözünürlüklü spektroskopik metal bollukları, Hipparcos paralaksları ve uydu kızarma 
değerleri [1],  Strömgren  uvby-Hβ  fotometrisi verileri ile birleştirilerek oluşturulan veri 
tabanından itibaren uvby-Hβ  fotometrik indeksler m1,  c1,  (b-y),  β ile (b-y)o,  [Fe/H]spec 
ve Mv astrofiziksel parametreleri arasında  kalibrasyonlar elde edilmiştir.  Hipparcos 
relatif paralaks hatası σπ /π ≤ 0.10 ve E(B-V) < 0.03 olan 510  cüce ve dönüm noktası 
yıldız için  (b-y)o  ile m1 , c1,  β fotometrik indisler arasında  8 terimli β - (b-y)o  bağıntısı 
elde edilmiştir. 131 F ile  246 G ve erken K tipi yıldızın  m1, c1,  (b-y) fotometrik 
indeksleri ile Spektroskopik metal bolluğu  [Fe/H]spec  arasında elde edilen metal bolluğu 
bağıntıları  ± 0.17 dispersiyon değeri ile spektroskopik bolluklar ile uyum içerisindedir. 
Hipparcos paralakslarından elde edilen Mv mutlak kadir ile m1, c1,  (b-y) fotometrik 
indeksleri arasında 550 yıldız için  17 terimli mutlak kadir bağıntısı elde edilmiştir. 
Bağıntı  ± 0.22 dispersiyon değeri ile   0.279 ≤ (b-y) ≤ 0.728,  0.051 ≤  m1 ≤ 0.757,  
0.088 ≤ c 1 ≤ 0.504, 2.486 ≤ β ≤ 2.668,  2.60 ≤ MV  ≤ 7.84 aralığında geçerlidir.  

Mevcut veri tabanından itibaren UBV fotometri sisteminde,  cüce ve dönüm 
noktası yıldızları için Mv ile (B-V), δ0.6  arasında bir hibrid kalibrasyon oluşturulmuştur 
[2]. Yıldızlar halosuna ait tipik renk indeksi olan  B-V = 0.70 değerinde, Hipparcos 
paralaksları Hyades’e  göre ∆MV

H (B-V) farkını 1.37 olarak vermektedir.  Bu fark, yer 
tabanlı paralakslara dayandırılan [3] e ait çalışmada 1.58 olarak verilmiştir. Genelde, 
Hipparcos paralaksları yer tabanlı paralaks değerlerinden büyük olmakta ve daha sönük 
mutlak kadirler vererek,  ∆MV

H (B-V) < 0.1 ve  δ0.6  < 0.18 aralığında, Hipparcos’a ait 
∆MV

H (B-V) - δ0.6  bağıntısının LCL88 e ait bağıntıdan sapmasına  neden olmaktadır.  
 
Anahtar Kelimeler :  fotometri , mutlak kadir, morötesi artığı,  Galaksimiz 
 

Abstract 
 
Calibrations of uvby-Hβ  are presented here for intrinsic colour (b-y)o , metallicity 
([Fe/H]spec) and  absolute magnitude (Mv) in terms of m1,  c1,  (b-y),  β,  making use of 
high-resolution spectroscopic abundances, Hipparcos parallaxes, reddenings of  Schlegel 
et al. (1998) for F, G and early K type dwarf and turn-off stars.   An intrinsic colour  (b-
y)o - β  relation is constructed between photometric indices m1 , c1,  β and (b-y)o from 
510 dwarf and turn-off stars with  σπ /π ≤ 0.10 and E(B-V) < 0.03. The metal abundance 
[Fe/H] relations derived for 131 F and 246 G and early K type stars respectively are in 
good agreement with the spectroscopic metal abundances, [Fe/H]spec ,  as can be seen in 
Fig.6. Absolute magnitude Mv relation constructed between Hipparcos-based absolute 
magnitudes and photometric indices m1, c1,  (b-y) contain 17 terms with a dispersion ± 
0.22, and valid for  the ranges of 0.279 ≤ (b-y) ≤ 0.728,  0.051 ≤  m1 ≤ 0.757,  0.088 ≤ c 1 
≤ 0.504,  2.486 ≤ β ≤ 2.668 and   2.60 ≤ MV  ≤ 7.84. 
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For dwarf and turn-off stars, a new hybrid Mv calibration for UBV photometry is also 
presented, based on Hipparcos parallaxes with σπ /π ≤ 0.10  and with a dispersion of ± 
0.24 in Mv.  This hybrid Mv  calibration contains δ0.6  and (B-V) terms, plus higher-
order cross  terms of these, and is valid for the ranges of 0.37 ≤ (B-V) ≤ 0.88, -0.10 ≤  
δ0.6  ≤ +0.29, and 3.44 ≤ Mv ≤ 7.23.  For dwarf and turn-off stars, the relation for ∆MV

H  
revised  and updated in terms of (B-V)  and δ0.6 , for the ranges of  -0.10 ≤ δ0.6  ≤ +0.29, 
and  0.49 ≤ (B-V) ≤ 0.89, again making use of Hipparcos parallaxes with σπ /π ≤ 0.10.  
These parallaxes for metal-poor dwarf and turn-off stars in our sample reveal that the 
difference of ∆MV

H(B-V) relative to Hyades at (B-V) = 0.70 should be 1.37, instead of 
the 1.58 given by Laird et al.~(LCL88).  In general, Hipparcos parallaxes are larger than 
ground-based ones, causing a divergence of our ∆MV

H(B-V, δ0.6)  relation (the solid line 
in Fig.~13b), from the one of LCL88 (the dashed line) for the range  , -0.10 ≤ δ0.6  ≤ 
+0.29; our absolute magnitudes are fainter, as has been confirmed for local subdwarfs 
by Reid 

 
Key words: photometry,  absolute magnitude,  ultraviolet excess, the  Galaxy 

 
1.  Giriş 
F ve G tipi anakol ve dönüm noktası yıldızlarının gittikçe artan sayıda yüksek 

çözünürlüklü spektroskopik metal bollukları, Hipparcos paralaksları ve [1] e ait uydu kızarma 
değerleri,  Strömgren  uvby-Hβ  fotometrisi verileri ile birleştirilerek bir veri tabanı 
oluşturulmuş ve  uvby-Hβ  fotometrik indeksler m1,  c1,  (b-y) ile kızarmadan bağımsız indeks  
β,  [Fe/H]spec ve MV astrofiziksel parametreleri arasında  kalibrasyonlar elde edilmiştir.  

Bu kalibrasyonlar, galaktik diskte F ve G cüce ve dönüm noktası  yıldızlarının  
gözlemsel yaş-metal bolluğu bağıntısı ([4], [5], [6]), G cüce problemi ve metal bolluğu 
dağılımının ortaya çıkarılmasında etkin bir şekilde kullanılacaktır. 

Galaksimizde CCD UBV fotometrik taramalardan yıldız popülasyonlarının uzaklık ve 
metal bolluğunu  elde etmek için,  [Fe/H] ve MV nin δ0.6 ya göre   güvenilir kalibrasyonlarına 
gereksinim vardır.  (U-B, B-V) iki renk diyagramında Hyades anakoluna göre [7] tarafından 
tanımlanan ve kalibre edilen δ0.6 morötesi artığı, Galaksimizdeki yıldız ve kümelerin metal 
bolluklarını çıkarmada fotometrik bir parametre olarak kullanılmaktadır. 0.4 ≤ (B-V) ≤ 0.8 
renk indeksi aralığında cüce, altcüce ve altdev yıldızları için (U-B, B-V) iki renk 
diyagramında yıldızların dağılımında sıfır metal bolluğuna uyan bir maksimum renk indeksi 
olan (B-V) = 0.6 renk indeksine göre bir kalibrasyon verilmiştir ([8]). Bu alanda gözlemsel 
diğer kalibrasyonlar [9] ve [10] tarafından yayınlanmıştır. [Fe/H] ile  δ0.6  arasında sentetik bir 
kalibrasyon ise [11] tarafından yapılmıştır. 

δ0.6 ve (B-V) nin  bir fonksiyonu olarak ∆MV
H(B-V, δ0.6 )  kalibrasyonu  yer tabanlı 

paralaks verilerinden itibaren [3]   tarafından verilmiştir.  Metal bolluğu bilgisi olmadan 
 (B-V) tek başına mutlak kadirin (MV) bir fonksiyonu olamaz. Ne var ki,  [8]  ve 

LCL88 tarafından oluşturulan kalibrasyonlar sınırlı sayıda yer tabanlı paralakslara, eski 
spektroskopik [Fe/H]spec metal bolluklarına dayandırılmıştır. Hipparcos paralaksları [1] e ait 
kızarma haritaları ve artan sayıda yüksek çözünürlüklü spektroskopik [Fe/H]spec  bolluklar 
sayesinde  

MV nin δ0.6 ya göre iki takım kalibrasyonları oluşturulmuştur. Bunlardan biri δ0.6 ve B-
V nin  bir fonksiyonu olarak MV  hibrid ile  LCL88 stilinde ∆MV

H(B-V, δ0.6 )  
kalibrasyonlarıdır.  
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2. Veri 
2.1. uvby-Hββββ fotometrisi 
uvby- Hβ fotometrisinin  (b-y)o - Hβ, MV , [Fe/H] kalibrasyonu için iki veri seti 

oluşturulmuştur.  Đlk kalibrasyon seti için, [12] (SN), [13], [14], [15] e ait kataloglardaki 
veriler bir araya getirilmiştir. [12]  ye ait katalogdaki  ``(N,D), (N, D*), (S, D), (S, D*), (N/S, 
D), (N/S, D*), (S, HM), R, R?'' gibi ifadeleri içeren yıldızlar kataloglardan çıkarılmıştır.  

[13] (SPC) e ait katalogdaki 553 yıldızdan,  ``++'' sembolü içeren kırmızı altdev veya 
dev yıldızlar ile ``+'' sembolü içeren fakat (b-y) < 0.50 olan kırmızı yıldızlar çıkarılmıştır  

[15] (446 yıldız; SPG) a ait katalogda tekrarlayan SN ve SPC ye ait yıldızlar yerine, 
SPG ye ait yıldızların fotometrik gözlemleri tercih edilmiştir.  SPG katalogundan  ``++''  
sembole sahip yıldızlar çıkarılmıştır.  SPG katalogunda ``faint star (just) outside diaphragm'' 
işaretine sahip yıldızlar ise katalokta tutulmuştur.  [14] e ait metalce fakir yıldızlardan ibaret 
katalogdan ise 250 yıldız alınmıştır.  Özetle,  SN, SPC, SPG ve [14], [15] e ait kataloglarda 
toplam 1475 yıldızın uvby-Hβ fotometrisi bir araya getirilmiştir.   1475 yıldızın uvby- Hβ 
fotometri aralığı,  0.159 ≤ (b-y) ≤ 0.728, 0.051 ≤ m1≤ 0.757, 0.088 ≤ c1 ≤ 0.842,  2.486 ≤ β ≤ 
2.792 şeklindedir. 

Đkinci kalibrasyon seti  [16a], [16b],  [16c]  nin uvby- Hβ fotometrik  gözlemlerinin  
birleştirilmesinden oluşturulmuştur. [16] tarafından oluşturulmuş F ve G 

yıldızlarından ibaret katalog 30 465 yıldız içermektedir. Bu katalogdan   fotometrinin 
diyaframında iki veya daha fazla yıldızın ölçüldüğü ve de ``AB'', ``AC'',  ``ABC'',``BC'', 
``AD'', ``CDE'' sembolleri ile gösterilen yıldızlar çıkarılmıştır. Oysa, ``A'', ``B'', ``C'', ``D'' 
sembolleri ile gösterilen yıldızlar katalogda tutulmuştur. Böylelikle, [16] ya ait katalogda 
10076 yıldız kalibrasyon amaçları için seçilmiştir.  

 
2.2.  Spektroskopik  Metal ([Fe/H])  Bollukları 
Spektroskopik  metal ([Fe/H])  bolluğu verilerinin elde edilmesinde [17] ye ait katalog 

ile literatürdeki yüksek çözünürlüklü spektroskopik [Fe/H] verilerinden  yararlanılmıştır.   
 
2.3.  Paralaks ve Galaktik Koordinatlar 
uvby-Hβ ve UBV fotometrisinin kalibrasyonlarının elde edilmesinde güneş 

civarındaki yıldızlara sınırlandırma koyabilmek için veri tabanımızda bulunan yıldızların 
Hipparcos paralaks (π) ve hatası  (σπ) ile  Galaktik enlem (b),  SIMBAD veri tabanından 
yararlanmak sureti ile toplanmıştır. Hipparcos paralaks verisi ayrıca mutlak kadir hesabında 
da kullanılmıştır. Böylelikle  paralaksları mevcut 988 yıldızdan,  relative paralaksı  σπ /π ≤ 
0.10 olan 596 yıldız   kalibrasyonda kullanılmıştır.  

Olsen’in fotometrik gözlemlerine dayanan 10 076 yıldızın Hipparcos paralaks ve 
hatası  [5] e ait katalogda hazır olduğu için doğrudan alınmıştır.  

 
 2.4.  Kızarma 
(b-y)o - Hβ  kalibrasyonunu elde etmek için,  yıldızlararası kızarmanın daha az veya 

ihmal edildiği güneş civarına ait uzaklığa uyan relatif paralaks hatası  σπ /π ≤ 0.10 olan 
yıldızlar göz önünde bulundurulmuştur. Güneş civarındaki kızarmanın dağılımını görebilmek 
için, örneğimizdeki tek tek yıldızların E(B-V)(l,b)∞  değerleri, [1] e ait haritaların 
yerleştirildiği NED web sayfasından  tek tek alınmıştır.   

Belirli bir yıldıza ait E(B-V)(l,b)∞ kızarma değeri,  [1-exp(-d sin(b)/H)] faktörü kadar, 
güneş civarındaki uygun kızarma değerlerine indirgenmiştir. Burada b ve d (pc) sırası ile, 
galaktik enlem ve uzaklık (pc) dır. Toz tabakasının kalınlığı (H) 125 pc olarak alınmıştır.  
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 [18] in  [1]  e ait kızarma haritalarının, E(B-V) > 0.15 olan kızarma değerlerinde fazla 
değerler verdiği uyarısını dikkate alarak,  [1] e ait kızarma değerleri aşağıdaki aralıklar için 
bir miktar  revize edilmiştir.  

   
E(B-V)A = 0.10 + 0.65(E(B-V)-0.10),  E(B-V) > 0.10,  
E(B-V)A = E(B-V),    E(B-V) < 0.10  
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Şekil 1. (a) E(B-V) - d(pc),  (b) E(B-V) – galaktik enlem (b), (c)  E(B-V) - d(pc),   b > 45  (d)  

E(B-V) - d(pc),   b < 45. (b-y)o-Hβ bağıntısının elde edilmesinde, E(B-V)<0.03 olan yıldızlar göz 
önünde bulundurulmuştur. 

 
 
3. (b-y)o - Hββββ  Kalibrasyonu  
(b-y)o - Hβ  kalibrasyonunu elde etmek için rölatif paralaks hatası σπ /π ≤ 0.10 olan 

yıldızlar göz önünde bulundurulmuştur. Bu paralaks hatasına bir başka ifade ile 100 pc den 
küçük uzaklıklardaki kalibrasyon yıldızlarının E(B-V) – d(pc) ilişkisi,  Şekil 1a,c ve d de 
verilmiştir. E(B-V) – b  ilişkisi ise Şekil 1b de verilmiştir. Şekil 1a-d  güneş civarındaki 
kızarma üzerine önemli sınırlamalar koymaya olanak vermektedir.  

Şekil 1a dan yıldızların çoğunluğunun E(B-V) < 0.03 ve d < 90 pc değerlerinde,  daha 
küçük kızarma değerlerine sahip olduğu görülebilir. Şekil 1b de, b = 45o de bir kesikliliğin 
varlığından bahsedilebilir. Şekil 1c ve d den, E(B-V) – d (pc) ilişkilerinde,  b ≥ 45o ve d < 90 
pc ve  b < 45o ve d < 80 pc değerlerinde, E(B-V) = 0.00 alınmak sureti ile kızarma  ihmal 
edilmiştir. Özetle, Şekil 1c ve d den, E(B-V) < 0.03 kızarma değerlerine sahip 510  
kalibrasyon yıldızı için kızarmayı, E(B-V) = 0.00 olarak kabul ettik.  510 kalibrasyon yıldızı 
için,  uvby-Hβ fotometrik indislerin aralığı, 0.303 ≤ (b-y) ≤ 0.589, 0.051 ≤ m1≤ 0.574, 0.126 ≤ 
c1 ≤ 0.463,  2.531 ≤ β ≤ 2.646 dır.  

510 yıldızdan itibaren, (b-y)o - Hβ  kalibrasyonunu elde etmek için, bağımsız 
değişkenlere karşı bağımlı bir değişkenin regresyonuna olanak veren Minitab isimli bir 
matematiksel programdan faydalanılmıştır.  Bu program ile, katsayılar ile hesaplanan hata 
arasındaki t-oranları önemi olmayan terimleri elimine etmek için kullanılmıştır. Çözümler 
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itere edilerek, her adımda en küçük t-oranına sahip terimler çıkarılmış ve iterasyon, tüm 
terimler önemli olan değerlere sahip olana kadar yapılmıştır.  

(b-y)o - Hβ kalibrasyonu için, basit terimlerden yüksek mertebeye ve bunların hibrid 
terimlerini içeren  17 terim test edilmiştir. Test edilen terimler şöyledir:  mo, mo

2, co, co
2,  ∆β,  

∆β
2 , mo∆β,  moco,  mo

2co   moco
2,  mo

2 co
2,  co ∆β,  mo∆β

2, mo
2
∆β,  co

2
∆β,   co∆β

2,  moco∆β.  
±0.025 değerinden büyük rezidüele sahip 13 yıldız istatistikten kaldırılmış olup, 479 

serbestlik derecesi ve 0.995 den büyük anlamlılık düzeyinde tüm terimler sıfır değildir. 
Çözümler tüm terimlerin t-oranları 3 den büyük oluncaya kadar itere edilmiştir.  

Đterasyonlarda sırası ile  şu terimler çözümden çıkarılmıştır:  mo
2 , co

2, mo∆β, co,  mo
2 ,  

mo
2
∆β, 

mo ,  ∆β
2, co∆β

2,  moco
2.  ±0.009 mertebesinde çok küçük dispersiyon ile (b-y)o - Hβ  

bağıntısı aşağıdaki gibidir.  
 
 (b-y)o = 0.278(±0.02)+1.140(±0.09)∆β+4.608(±0.19)moco-5.249(±0.70) co ∆β    (1) 
              +14.827(±1.10)mo∆β

2-1.974(±0.14) co
2 +21.550(±2.00) co

2
∆β  

              -27.987(±1.71) moco∆β   
 
(1) nolu bağıntı, 0.303 ≤ (b-y) ≤ 0.589, 0.051 ≤ m1≤ 0.574, 0.126 ≤ c1 ≤ 0.463,  ve 

2.531 ≤ β ≤ 2.646 aralığında kızarma tayininde kullanışlıdır.   
(1) nolu bağıntıdan hesaplanan E(b-y) dağılımı Şekil 2a da verilmiştir.  Şekil 2a da 

1171 yıldız için E(b-y) dağılımı gösterilmiştir. Histogramın sağ tarafındaki kuyruk E(b-y) = 
0.10 a doğru uzanmaktadır ve E(b-y)=0.00 da simetrik bir dağılım görülmektedir. Şekil 2a da, 
gölgeli histogram, b > 45o ve d < 90 pc ile b < 45o ve d < 80 pc ve σπ /π ≤ 0.10 sahip 510 
yıldız için (1) nolu bağıntıdan hesaplanan E(b-y) dağılımını göstermektedir. Beklenildiği gibi, 
gölgeli histogram  d < 90 pc için E(b-y) = 0.000 civarında simetrik bir dağılım vermektedir.  
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Şekil 2. (1) nolu bağıntıdan elde edilen E(b-y) dağılımları (a) ve (b) panellerinde 

gösterilmiştir.  (a) Schuster ve ark. ait kataloktaki tüm uzaklıklardaki 1171 yıldızın E(b-y) dağılımı. 
Taralı histogram, aynı kataloktaki,  (d<90 pc , b ≥ 45 ) ve (d<80 pc,   b < 45)  kriterlerine uyan 510 
yıldıza ait E(b-y) dağılımı. 

(b) Metalce fakir ([Fe/H]spec < -1.0) 144 yıldıza ait tüm uzaklıklardaki E(b-y) dağılımı. Taralı 
histogram ise (d<90 pc , b ≥ 45 ) ve (d<80 pc,   b < 45)  kriterlerine uyan metalce fakir 21 yıldıza ait  
E(b-y) dağılımını göstermektedir. E(b-y) dağılımının geçerli olduğu fotometri aralığı şu şekildedir: 
0.303 ≤  (b-y) ≤ 0.589,  0.051 ≤  m1 ≤ 0.574, 0.126 ≤  c1 ≤ 0.463, 2.531 ≤ Hβ ≤ 2.646,   
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 Şekil 2 b de, metalce fakir ([Fe/H] < -1.0) 144 yıldız için (1) nolu bağıntıdan 
hesaplanan E(b-y) dağılım ile  d < 90 pc sahip metalce fakir 21 yıldızın E(b-y) dağılımı 
(gölgeli histogram) gösterilmiştir. 144 yıldızın dağılımında E(b-y) > 0.03 olan yıldızlar 
görülmektedir. Oysa gölgeli histogram E(b-y)=0.000 değerinde hemen hemen simetriktir.  
Gölgeli histogramda E(b-y) > 0.05 olan tek bir yıldız (HD 132475)  görülmektedir. HD 
132475 yıldızı için [Fe/H] = -1.59, (b-y) = 0.401, m1 = 0.063, c1= 0.285, β=2.578 dir. 

5 ≤ d(pc) ≤ 962 uzaklık aralığında (1) nolu bağıntıdan hesaplanan <E(b-y)> değerleri 
[Fe/H] < -1.0 için  0.017, [Fe/H] < -1.5 için 0.022 ve [Fe/H] < -2.0 için  0.030 dur.  (1) nolu 
bağıntı ile elde edilen   <E(b-y)> değerleri farklı metal bolluğu aralığı için  [19] (SN89) e ait 
eşitlikten hesaplanan değerler ile karşılaştırılmıştır. ∆E(b-y)(Eş.1-SN89)> = E(b-y)(Eş.1)-E(b-
y)(SN89) ortalama farkı oldukça küçük olup, <E(b-y)> [Fe/H] ile sistematik bir eğilim 
göstermemektedir.  (1) nolu bağıntı tüm uzaklıktaki yıldızlar ile metalce-fakir yıldızlarda 
güneş civarından beklenildiği gibi, uygun bir E(b-y) dağılımı üretmektedir.  

 
4. Metal ([Fe/H]) Bolluğu Kalibrasyonları 
Spektroskopik  metal bolluğu ([Fe/H]spec)  ile fotometrik indisler m1, c1, (b-y) arasında 

metal bolluğu kalibrasyonları F, G ve erken K tipi yıldızlar için elde edilmiştir.  
Örneğimizdeki F, G ve erken K tipi yıldızlar,  (1) nolu bağıntıdan elde edilen E(b-y) 

değerleri ile kızarmadan arındırılmıştır. Birkaç iterasyondan sonra E(b-y) > 0.015 olan 
yıldızlar,   

E(b-y) = (b-y)-(b-y)o, mo = m1 + 0.3E(b-y), co = c1 - 0.2E(b-y) bağıntıları ile 
kızarmadan arındırılmıştır. 0.23 ≤ (b-y) ≤ 0.38 renk indeksi aralığındaki F tipi yıldızların 
metal bolluğu kalibrasyonunu çıkarmadan evvel, m1 - (b-y) düzlemindeki asimptotik davranışı 
oluşturmak için bir çaba harcanmıştır.  Bu iş için [Fe/H] < -1.0 sahip yıldızlardan 
faydalanılmış olup yıldızların   

m1 - (b-y) diyagramı  Şekil 3 te verilmiştir.  Şekil 3 te, (b-y) aralıkları için m1 
değerlerine sahip metalce çok fakir yıldızlar seçilmek sureti ile metalce fakir zarf elde 
edilmiştir. 
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Şekil  3. (2) nolu bağıntıdaki logaritmik terimler için m1-(b-y) bağıntısı. 
(x) sembolleri sınırlı (b-y) aralıkları için extrapole edilen m1 değerlerini göstermektedir.   
(x) sembollerinden geçirilen fit denklemi, m1= 0.727-3.942(b-y)+5.484(b-y)2. 
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Hesaplanan metalce-fakir zarf,  Şekil 3 te  (x) sembolü ile gösterilmiştir.  (x) 
sembolüne uygulanan bir fit  metalce fakir zarfı m1=0.727 - 3.942(b-y) + 5.484(b-y)2  olarak 
vermektedir.  F tipi yıldızlara ait  kalibrasyon yıldızların uvby-Hβ fotometri aralığı şu 
şekildedir: 0.23 ≤ (b-y) ≤ 0.38, 0.026 ≤ m1 ≤ 0.177, 0.194 ≤ c1 ≤ 0.545,  2.564 ≤ β ≤ 2.677,  -
3.30 ≤ [Fe/H]spec ≤ +0.28. 

F tipi yıldızları için 7 logaritmik terim içeren toplam 21 terim test edilmiş olup 
terimler şu şekildedir:  m1, c1, (b-y),  m1

2,  c1
2,  (b-y)2,  m1c1, m1c1

2, m1
2c1, m1

2c1
2, m1(b-y),  

m1
2(b-y), m1(b-y)2,  m1

2(b-y)2,  log(m1-c3),  m1log(m1-c3),  m1
2log(m1-c3),  c1log(m1-c3),   

c1
2log(m1-c3),  (b-y)log(m1-c3),  (b-y) 2log(m1-c3). 

 138 F tipi yıldızın metal kalibrasyonunun çıkarılmasında ilk iterasyon standart 
sapmayı, Şekil 4a-d deki büyük negatif rezidüellerden dolayı  ±0.23 olarak vermiştir. Şekil 4a 
ve b den görülebileceği gibi, [Fe/H] < -2.5 aralığındaki metalce fakir yıldızlar -0.50 den 
büyük büyük negatif rezidüeller göstermektedir. Rezidüelleri büyük 7 yıldız istatistikten 
çıkarıldığında, regresyonun standart sapması ±0.17 değerine düşmüştür.  
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Şekil 4.  138 yıldıza ait  (a) m1, (b) [Fe/H]spec, (c) c1, (d) (b-y) e için rezidüel grafikleri.  Panel 

(a) ve (b) den,  metalce fakir ([Fe/H]spec < -2.5)  yıldızların -0.50 den büyük negatif rezidüllere sahip 
olduğu dikkati çekmektedir. Metal bolluğu bağıntısında bu yıldızlara gereksinim duyulmasına rağmen  
iterasyonlarda çıkarılmak zorunda kalınmıştır.   

 
Böylelikle, 131 yıldız için 0.995 anlamlılık seviyesinde t oranı 2.62 den küçük m1(b-

y)2, m1,  m1
2c1

2,  (b-y)2, (b-y),  c1log(m1-c3), m1c1, m1
2, c1

2log(m1-c3),  m1(b-y)  terimler 
iterasyonlarda elimine edilmiştir. Sonuçta elde edilen F tipi yıldızları için metal bolluğu 
bağıntısı aşağıda verilmiştir. 

 
[Fe/H]spec = -2.67-13.8c1-2498m1

2(b-y) + 3591m1
2(b-y)2 + 44.4 c1

2 +1190m1
2c1-     (2)     

                                 378m1c1
2+[35.4-36.0m1

 -195(b-y)-240m1
2 + 273(b-y)2] log(m1-c3)

 

 
Burada  c3= 0.727-3.942(b-y)+5.484(b-y)2 

 
(2) nolu bağıntı için standart sapma ±0.17 olup  m1, [Fe/H]spec, c1 ve (b-y) e karşı 

çizilen  rezidüeller ±0.50 den küçüktür. Şekil 6a da, (2) nolu bağıntıdan elde edilen 131 yıldız 
için fotometrik bolluklar ([Fe/H]phot) spektroskopik bolluklar ([Fe/H]spec )  ile 
karşılaştırılmıştır. Şekil 6a ya uygulanan fit [Fe/H]phot = (0.95±0.02)[Fe/H]spec-(0.15±0.03) 
şeklinde olup, ±0.17 dispersiyon ve 0.94 korelasyon katsayısı ile oldukça tatmin edici bir 
uyum vermektedir.   
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Şekil 5. 255 yıldıza ait  (a) m1, (b) [Fe/H]spec, (c) c1, (d) (b-y) e için rezidüel grafikleri.  Panel 

(a) ve (b) den,  metalce fakir ([Fe/H]spec < -2.5)  yıldızların -0.50 den büyük negatif rezidüllere sahip 
olduğu dikkati çekmektedir. G ve erken K tipi yıldızların metal bolluğu bağıntısında bu yıldızlara 
gereksinim duyulmasına rağmen  iterasyonlarda çıkarılmak zorunda kalınmıştır.   

 
G ve erken K tipi yıldızlar için seçilen 255 kalibrasyon yıldızının  uvby-Hβ fotometrik 

indislerinin aralığı şöyledir: 0.37≤ (b-y) ≤ 0.581, 0.003≤ m1≤ 0.567, 0.102≤ c1≤0.465,  2.501≤ 
β ≤ 2.615,  -2.92 ≤ [Fe/H]spec ≤+0.42. G ve erken K tipi yıldızların metal bolluğu kalibrasyonu 
için test edilen 17 terim ise şu şekildedir:  m1, c1, (b-y), m1

2, c1
2, (b-y)2,  m1c1, m1c1

2, m1
2c1, 

m1
2c1

2, m1(b-y),  m1
2(b-y),  m1(b-y)2,  m1

2(b-y)2, c1(b-y), c1(b-y)2,  c1
2(b-y)2, c1

2(b-y). 
255 G  ve erken K tipi yıldızların metal bolluğu kalibrasyonunun oluşturulmasında ilk 

iterasyon Şekil 5a-d deki büyük negatif rezidüellerden dolayı standart sapmayı ±0.23 olarak 
vermiştir. Şekil 5a-d den görüleceği gibi, [Fe/H] < -2.2 değerlerine sahip metalce fakir 5 
yıldız, -0.50 den büyük negatif rezidüeller göstermektedir. 3 yıldız ise +0.50 den büyük 
positif rezidüele sahiptir.  Toplam 9 yıldız istatistikten çıkarıldığında, standart sapma ±0.18 e 
düşmüştür. Bundan sonra, 255 yıldız için 0.995 önem seviyesinde t-oranı 2.60 dan küçük 
terimleri elimine etmek için iterasyon prosedürü uygulanmış ve iterasyonlarda sırası ile şu 
terimler atılmıştır: c1(b-y), m1c1

2, c1
2(b-y)2 , (b-y)2 , m1(b-y)2 , (b-y), m1

2c1,  m1
2(b-y), m1

2c1
2, 

c1(b-y)2, c1
2, c1.  

Sonuçta, elde edilen G ve erken K tipi yıldızları için metal bolluğu bağıntısı aşağıdaki 
gibidir: 

 
 [Fe/H]spec =  -2.40+31.2m1-33.7m1

2-57.4m1(b-y) +106m1
2(b-y)2+25.9m1c1-6.59c1(b-y)2     (3) 

 
Şekil 6b de, (3) nolu bağıntıdan elde edilen 246 yıldız için fotometrik metal bollukları 

[Fe/H]phot ,  spektroskopik [Fe/H]spec bollukları ile karşılaştırılmıştır.  
Şekil 6b ye uygulanan fit ±0.17 dispersiyon ve 0.97 korelasyon katsayısı ile 

[Fe/H]phot=(0.93± 0.02)[Fe/H]spec-(0.05±0.02) şeklinde olup, spektroskopik ve fotometrik 
bolluklar için uyum oldukça tatmin edicidir. 
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Şekil 6.  (a) 131 F tipi yıldızı ve (b)  246 G ve erken K tipi yıldızlar için [Fe/H]phot - [Fe/H]spec  
 ilişkisi. 
 
5. Mutlak Kadir (MV) Kalibrasyonu 
Rölatif paralaks hatası σπ /π ≤ 0.10 olan yıldızlar için Hipparcos paralakslarından 

hesaplanan MV mutlak kadirler ile  uvby-Hβ fotometrisine ait indisler arasında  bir bağıntı 
elde edilmiştir. 590 yıldızın mutlak kadirlerine Lutz-Kelker [21] düzeltmeleri  uygulanmıştır. 
Kalibrasyonda kullanılan 590 yıldızın  uvby-Hβ fotometrisi, 0.279 ≤ (b-y) ≤ 0.728, 0.003 ≤ 
m1 ≤ 0.757, 0.088 ≤ c1 ≤ 0.504,  2.486 ≤ β ≤ 2.668 şeklindedir.  Kalibrasyon yıldızlarını 
kızarmadan arındırmak için (1) nolu bağıntı kullanılmak suretiyle elde edilen E(b-y) renk 
artığına birkaç iterasyona uygulanmış ve E(b-y)=0.0001 mertebesinde güneş civarına uygun 
kızarma dağılımı elde edilmiştir. Kızarma düzeltmeleri E(b-y) ≥ 0.015 olan 22 yıldız için E(b-
y) = (b-y) - (b-y)o, mo=m1+0.3E(b-y), co=c1-0.2E(b-y), Vo=V- 4.18E(b-y) bağıntıları yardımı 
ile uygulanmıştır. 

MV mutlak kadir kalibrasyonun elde edilmesinde basitten yüksek mertebeye ve 
bunların hibrid terimlerinden oluşturulmuş  32 terim test edilmiştir. 
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Şekil 7. 590 yıldıza ait  (a) MV , (b) c1,  (c) m1,  (d) (b-y)  için rezidüel grafikleri.   
             ±0.70 den büyük rezidüellere sahip 40 yıldız istatistikten çıkarılmıştır. 
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590 yıldız için yapılan ilk iterasyonda standart sapma, Şekil 7  deki büyük negatif 
rezidüellerden dolayı ±0.36 olarak elde edilmiştir. Rezidüelleri ±0.70 den büyük 40 yıldız 
istatistikten çıkarılmış ve iterasyonlar yapılabilmiştir. 518 serbestilik derecesi ve 0.995 
anlamlılık düzeyinde tüm terimler sıfır olmayıp,  T-oranı 2.60 dan olup iterasyonlardan 
çıkarılan terimler şu şekildedir:  c1

2(b-y), m1
2c1

3, m1
3c1,  m1

3, c1
2(b-y)2, c1(b-y)2, (b-y)2, c1

3(b-
y)3,  m1c1,  m1

3c1
2, m1

3c1
3, m1

2(b-y)3, m1
2(b-y), m1

2 . 
 
Neticede elde edilen  MV mutlak kadir kalibrasyonu aşağıdaki gibidir: 
 

  MV=-2.02+12.84(b-y)-74.78m1+50.47c1-152.02c1
2+455.27c1

3+165.46m1(b-y)               (4) 
-249m1

2(b-y)2-257.32m1
3(b-y)+816.9m1

3(b-y)2-436.3m1
3(b-y)3 

-419.32m1
2c1

2+155.52m1
2c1+506m1c1

2-697.4m1c1
3-2281.6c1

3(b-y) 
-1785.5c1

2(b-y)3+4752c1
3(b-y)2 

 
(4) nolu bağıntıya ait dispersiyon  ±0.22 dir. (4) nolu bağıntıdan  elde edilen mutlak 

kadirler Hipparcos paralakslarından elde edilen mutlak kadirlere karşı farklı metal bolluğu 
aralıklarında, -0.50≤ [Fe/H]spec ≤ 0.00,  -1.00 ≤ [Fe/H]spec< -0.50, -1.50 ≤ [Fe/H]spec  < -1.00,  

-2.25 ≤ [Fe/H]spec < -1.50  Şekil 8 de işaretlenmiştir.  Şekil 8 den görüleceği gibi, (4) 
nolu bağıntıdan hesaplanan MV  değerleri Hipparcos paralakslarından elde edilenler ile uyum 
içerisindedir. 
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Şekil 8.  234 yıldız için (4) nolu bağıntıdan hesaplanan MV  mutlak kadirleri ile Hipparcos 

mutlak kadirleri arasında farklı metal bollukları ilişkileri. (a) -0.50 ≤ [Fe/H]spec ≤ 0.00,  (b) 1.00 ≤ 
[Fe/H]spec< -0.50,  (c) -1.50 ≤ [Fe/H]spec ≤ -1.00,  (d) -2.25 ≤ [Fe/H]spec < -1. 
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6.     UBV fotometrisi için  Metal ([Fe/H]) Bolluğu ve  Mutlak Kadir (Mv)  
        Kalibrasyonları 
6.1.  [Fe/H]spec  - δδδδ0.6  Kalibrasyonu 
 
Spectroskopik [Fe/H]spec metal bolluğunun fotometrik δ0.6 mor ötesi artığı indeksine 

göre  kalibrasyonu,  cüce, dönüm noktası ve alt dev yıldızları ile sadece cüce ve dönüm 
noktası yıldızları için elde edilmiştir. Bunun için, cüce, dönüm noktası ve alt dev yıldızları, 
Şekil 9 daki ait izokronlara ([22] ,BV&VC)  göre kalibre edilen MV-(B-V) diyagramında 
sınıflandırılmıştır. Şekil 9 daki katı çizgiler -2.31 ≤ [Fe/H] ≤ -0.30 metal bolluğu aralığındaki 
12 Gyr için çizilen yaş eğrilerini göstermektedir. Şekil 9 daki paralel çizgiler arasına düşen 
yıldızlar ile [Fe/H] = -2.31 izokronun soluna uzanan yıldızlar alt dev yıldızı olarak 
sınıflandırılmıştır. [Fe/H] = -0.30 izokronun sağına uzanan yıldızlar ve en alttaki kesikli 
çizginin altındaki yıldızlar  ise dönüm noktası ve cüce olarak sınıflandırılmıştır. 

Üstteki kesikli çizginin yukarısına düşen 42 yıldız olası dev yıldızı olarak istatistikten 
çıkarılmıştır. 470 cüce, dönüm noktası ve altdev yıldızları için [Fe/H]spec  - δ0.6 arasındaki 
ilişki Şekil 10 a ait sol panelde gösterilmiştir.  Şekil 10 da sol paneldeki yıldızlardan fit edilen  
ikinci mertebeden polinom için Minitab Matematiksel Paket Programı ile üretilen [Fe/H]spec  
ve  δ0.6  için rezidüel grafiklerde ±0.4 den büyük rezidüellere sahip 23 yıldız istatistikten 
çıkarılmıştır. Böylelikle, 447 yıldız  -2.23 ≤ [Fe/H]spec  ≤ +0.41  aralığında, 0.06 dex aralıklar  
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Şekil 9. Lutz-Kelker düzeltmesi uygulamış 514 yıldız için MV-(B-V)  diyagramı. Katı çizgiler -

2.31 ≤ [Fe/H] ≤ -0.30 bolluk aralığındaki izokronları göstermektedir.  12 Gyr için [22] (BV&VC) e 
ait izokronlar ([α/Fe] = +0.30, [Fe/H] ≤ -0.60) ve ([α/Fe] = 0.00, [Fe/H] > -0.60) kullanılmıştır. 
Paralel çizgiler arasındaki yıldızlar ile  [Fe/H]=-2.31 izokronun soluna uzanan yıldızlar altdev olarak 
sınıflandırılmıştır. [Fe/H]=-0.30 izokronun sağına uzanan yıldızlar ve en alttaki kesikli çizginin 
altındaki yıldızlar  dönüm noktası ve cüce yıldız olarak sınıflandırılmıştır. Üstteki kesikli çizginin 
üzerindeki 42 yıldız olası dev yıldız olarak bu çalışmadan çıkarılmıştır. 

 
ile  44 metal bolluğuna ayrılmış ve bolluk aralığına düşen yıldızların medyan 

[Fe/H]spec  ve δ0.6  değerleri hesaplanmış ve Şekil 10 daki sol panelde içi dolu büyük daireler 
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(•) ile gösterilmiştir. Đçi dolu  (•)  medyan değerlerine uygulanan ikinci mertebeden polinom, 
± 0.16 dispersiyon ve 0.95 korelasyon katsayısı ile aşağıda verilmiştir. 

 
[Fe/H]spec = +0.13(±0.05) – 5.43(±0.78) δ0.6  - 6.28(±2.93) δ0.6 

2                         (5) 
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Şekil 10. Soldaki panel:  -0.10 ≤ δ0.6 ≤ +0.29  aralığındaki 470 altdev, cüce ve dönüm noktası 

yıldızı için [Fe/H]spec  - δ0.6 ilişkisi. [Fe/H]spec ve  δ0.6  a ait  rezidüel grafiklerden (panel b ve c)  ±0.40 
dan büyük rezidüellere sahip yıldızlar atıldıktan sonra, 447 yıldız için içi dolu büyük daireler (•) 0.06 
dex aralıklar ile 44 metal [Fe/H]spec  aralığı için hesaplanan  medyan [Fe/H]spec ve δ0.6  ilişkisini 
göstermektedir. Đçi dolu büyük daireler (•) den geçirilen fit (5) nolu bağıntıda verilmiştir. Sağdaki 
panel,  285 cüce ve dönüm noktası yıldız için soldaki panelde uygulanan yöntemde uygulandığı gibi 
büyük (+) semboller 266 yıldıza ait medyan [Fe/H]spec ve δ0.6  ilişkisini göstermektedir.  Büyük (+) 
sembollere uygulanan fit (6) nolu bağıntıda gösterilmiştir.  

 
285 cüce ve  dönüm noktası yıldızı için [Fe/H]spec  - δ0.6 arasındaki ilişki ise Şekil 10 

da sağ panelde gösterilmiş ve  fit edilen  ikinci mertebeden polinom için Minitab 
Matematiksel Paket Programı ile üretilen [Fe/H]spec  ve  δ0.6  e ait ilk rezidüel grafiklerden 
±0.4 den büyük rezidüellere sahip 19 yıldız istatistikten çıkarılmıştır. Böylelikle, 266 yıldız,  
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 -2.11 ≤ [Fe/H]spec  ≤ +0.41   aralığında, 0.06 dex aralıklar ile 44 bolluk aralığına ayrılmış ve 
her bir metal bolluğu aralığına düşen yıldızların medyan [Fe/H]spec , δ0.6 değerleri 
hesaplanarak Şekil 10 da sağ panelde  artı sembolü (+) ile gösterilmiştir. (+) sembolleri ile 
gösterilen  medyan değerlerine uygulanan ikinci mertebeden polinom ±0.13 dispersiyon ve 
0.97 korelasyon katsayısı ile aşağıda verilmiştir. 

[Fe/H]spec = +0.13(±0.04) – 4.84(±0.60) δ0.6  - 7.93(±2.24) δ0.6 
2                         (6) 

 
(5) ve (6) nolu bağıntılar için sıfır noktası δ0.6 = 0 için  [Fe/H] = +0.13(±0.05) ve 

+0.13(±0.04)  olup orijinden geçmemektedir ve Hyades açık kümesine ait spektroskopik 
bolluk tespitleri için elde edilen  [23] e ait [Fe/H] = +0.12±0.03 ve  [24] e ait 
[Fe/H] = +0.13±0.02 değerleri ile uyum içerisindedir. Hyades için ölçülen en yeni 
spektroskopik bolluk tespiti [Fe/H] = +0.14±0.05 olarak verilmektedir ([25]).  (5) ve (6) nolu 
bağıntılar,  [9]  a ait +0.11 ve [10] e ait +0.08 e ait fotometrik sıfır noktaları ile uyum 
içerisindedir.  

 
6.2.  Mutlak Kadir  Kalibrasyonu 
Hipparcos tabanlı iki takım MV mutlak kadir kalibrasyonu oluşturulmuştur. Birinci 

kalibrasyon (B-V)o ve δ0.6  ın fonksiyonu olarak, hibrid MV kalibrasyonu, diğeri ise Hyades’e 
göre LCL88  stilindeki  (B-V)o = 0.70 renk indeksi için Hyades ile metalce fakir yıldızlar   
arasındaki farka ilişkin ∆MV

H(B-V, δ0.6)  kalibrasyonudur. Đkinci kalibrasyon için  MV ve (B-
V) arasında Hipparcos paralaksları kullanılmak suretiyle Hyades ve metalce fakir yıldızlar 
için iki bağıntı  elde edilmiştir.  Bu iki MV  kalibrasyonu için mutlak kadirler  MV = Vo–
5log(1/π)+5+δMLK  bağıntısından hesaplanmıştır.  Burada, δMLK  Lutz-Kelker düzeltmesi 
olup, δMLK = -63.0303(σπ/π)

3-1.0736(σπ/π)
2-0.3286(σπ/π) + 0.0008 bağıntısı ile hesaplanmış 

ve örneğimizdeki 514 yıldız için elde edilen mutlak kadirler düzeltilmiştir. 
 
6.3. Hibrid MV Kalibrasyonu  
285 cüce ve dönüm noktası yıldızının MV hibrid kalibrasyonu için test edilen 15 terim 

şu şekildedir:  (B-V)o , (B-V)o
2 , (B-V)o

3, δ0.6 , δ0.6
2,  δ0.6

3 ,  (B-V)o δ0.6   (B-V)o δ0.6
2,  (B-V)o  

δ0.6
3
 , (B-V)o

2 δ0.6 , (B-V)o
2 δ0.6

2, (B-V)o
2 δ0.6

3, (B-V)o
3 δ0.6 (B-V)o

3 δ0.6
2,  (B-V)o

3 δ0.6
3. 

Minitab paket programı ile elde edilen regresyona ait rezidüel grafiklerde ±0.6 dan büyük 23 
yıldız standart sapmayı ± 0.34 verdiği için istatistikten çıkarılmış ve böylelikle regresyonun 
standart sapması  ± 0.24 e düşmüştür.  Daha sonra yukarıdaki 15 terim için iterasyon 
yapılarak, 262 yıldız için 246 serbestlik derecesi ve 0.995 anlamlılık düzeyinde, t-oranı 2.59 
dan küçük terimler çıkarılmış ve aşağıdaki MV hibrid bağıntısı elde edilmiştir.  

 
MV  = 2.77+4.38(B-V)o

2-48.98 δ0.6
2 +219.75(B-V)oδ0.6

2                               (7) 
         -198.93(B-V)o

2 δ0.6
2 +11.04 (B-V)o

3 δ0.6 
    
(7) nolu bağıntı ± 0.24  dispersiyon ile  3.44 ≤ MV  ≤ 7.23,  0.37 ≤ (B-V)o ≤  0.88,  -

0.10 ≤ δ0.6  ≤ 0.29 aralığında geçerlidir.   
 
 
Şekil 11 de (7) nolu bağıntıdan hesaplanan mutlak kadirler (MV), Hipparcos 

paralakslarından hesaplanan mutlak kadirlere (MV(Hip))  karşı -0.50 ≤ [Fe/H] ≤ +0.40, -1.00 
≤ [Fe/H] < -0.50, -1.50 ≤ [Fe/H] < -0.50, -2.25 ≤ [Fe/H] ≤ -1.50 aralıklarında işaretlenmiştir. 
Şekil  11 den görülebileceği gibi, 4 panelde de mutlak kadirler arasındaki uyum oldukça 
tatmin edicidir.   
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Şekil 11. (7) nolu bağıntıdan hesaplanan MV mutlak kadirlere karşı Hipparcos 

paralakslarından hesaplanan MV(Hip)  mutlak kadirlerin farklı metal bollu aralıklarına göre ilişkileri. 
 
6.4.     ∆∆∆∆MV

H(B-V, δδδδ0.6)   Kalibrasyonu  
6.4.1   Hyades’e ait MV

H(B-V) Kalibrasyonu 
Metalce zengin yıldızların kalibrasyonu için, [26] dan alınan Hyades yıldızlarının 

Johnson V kadirleri, (B-V) renk indeksleri ve Hipparcos paralaksları kullanılmıştır. 
Yıldızlararası kızarma Hyades için [27], [28] ve [26] ya ait çalışmalarda belirtildiği  gibi 
ihmal edilmiştir. Hyades yıldızları Şekil 12 de  MV-(B-V) diyagramında içi dolu üçgen (▲) 
sembolleri ile gösterilmiştir. Şekil 12 de içi boş kare  () sembolleri ise  yer tabanlı paralaks 
verisinden hesaplanan Hyades yıldızları için LCL88 e ait bağıntıdan hesaplanan değerleri  
göstermektedir.  Şekil 12 de içi dolu üçgenlere (▲)  uygulanan birinci mertebeden fit  ± 0.10 
dispersiyonu ile aşağıda verilmiştir. 

 
MV

H(B-V) = (5.542±0.27)(B-V) +(1.110±0.17 )                                                 (8) 
 
Şekil 12 de Hyades’e ait Hipparcos tabanlı mutlak kadir değerlerinin LCL88 e ait yer 

tabanlı mutlak kadir değerleri ile uyum içerisinde olduğu görülebilir.  
 
6.4.2  Metalce Fakir Cüce Yıldızlar için MV(B-V) Kalibrasyonu 
Örneğimizden seçtiğimiz Hipparcos relatif paralaks hatası σπ /π ≤ 0.10 olan [Fe/H]spec  

< -1.2 aralığına ait  metalce fakir 13 yıldız, Hyades ile metalce fakir yıldızların ∆MV
H(B-V) 

farkını elde etmek için kullanılmış ve  metalce fakir 13 yıldız, Şekil 12 de içi dolu daireler  (•) 
ile gösterilmiştir. 

Şekil 12 de  (B-V)o = 0.70 deki dikey çizgi, ∆MV
H( δ0.6) kalibrasyonun LCL88 

tarafından yapıldığı renk indeksini göstermektedir.  Şekildeki içi boş üçgenler (∆) yer tabanlı 
paralakslardan elde edilen, 0.4 < (B-V) < 0.90 renk indeksi aralığı ve [Fe/H] = -1.75 metal 
bolluğu için elde edilen  mutlak kadirleri göstermektedir.  Şekilden, LCL88 den elde edilen 
mutlak kadirlerin [2] ye  ait mutlak kadirlerin altında yer aldığı görülmektedir. Bunun nedeni,  
LCL88 tarafından kullanılan paralaksların yer tabanlı olması ve  LCL88 in mutlak kadirlerini 
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[Fe/H] = -1.75 dex e düzeltmeleridir. Şekil 12 de gösterilen kesikli çizgiler [Fe/H] = -1.31 
(Z=0.00169, Y=0.237, [α/Fe] = +0.30) ve [Fe/H] = -1.61 (Z=0.00084, Y=0.236, [α/Fe] = 
+0.30) için BV&VC e ait 12-Gyr izokronlarını göstermektedir.  Şekilde, 12 Gyr a ait  [Fe/H] 
= -1.31 ve [Fe/H] = -1.61 izokronları,  metalce fakir 13 yıldızın <[Fe/H]> = 1.64 ortalama 
metal bolluğu değeri ile karşılaştırıldığında, ortalama metal bolluğu <[Fe/H]> = 1.64 dex olan 
metalce fakir 13 yıldızı  ile en uyumlu izokron [Fe/H] = -1.31 olduğu görülmektedir. 
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Şekil 12.  Hyades ve metalce fakir ([Fe/H] < -1.2) 13 yıldız için MV-(B-V) diyagramı. Đçi dolu 

üçgen (▲) sembolleri Hyades yıldızlarını göstermektedir. Đçi boş kareler () LCL88 nin bağıntısından 
hesaplanan Hyades yıldızlarını göstermektedir. Đçi dolu  (•) semboller metalce fakir 13 yıldızı 
göstermektedir.  Đçi boş üçgenler (∆) yer tabanlı paralakslardan elde edilen LCL88 e ait metalce-fakir 
yıldızları göstermektedir. Kesikli çizgiler [Fe/H]=-1.31 (Z=0.00169, Y=0.237, [α/Fe] = +0.30) ve 
[Fe/H]=-1.61 (Z=0.00084, Y=0.236, [α/Fe] = +0.30) için BV&VC e ait 12-Gyr izokronları 
göstermektedir.  Dikey kesikli çizgi, LCL88 in Hyades ile metalce fakir yıldızlar arasındaki ∆MV

H( δ0.6) 
farkını kalibre ettiği (B-V) = 0.70 renk indeksini göstermektedir.  Hyades ve metalce-fakir yıldızlar 
arasındaki ∆MV

H(B-V)  farkı, Şekilden (B-V) = 0.70 renk indeksinde 1.37 olarak hesaplanmıştır. 
 
12 Gyr izokron Galaktik halonun yaşı ile uyumlu olduğu için göz önünde 

bulundurulmuştur. [Fe/H] = -1.61 izokronu metalce fakir 13 yıldız ile uyum içerisinde 
değildir. Bunun sebeplerinden bir tanesi izokronlar arasındaki sistematik problemlerden ileri 
gelebilir.  

 
Şekil 12  de metalce-fakir 13 yıldıza uygulanan fit  ± 0.10 dispersiyon değeri ile (9) 

nolu bağıntıda verilmiştir. 
 
MV(B-V) = (5.467±0.24)(B-V) +(2.534±0.15)                                                           (9) 
 
Şekil 12 de  Hyades ve metalce fakir 13 yıldız için  hata barları σMv = 2.17σπ /π 

bağıntısı ile hesaplanmıştır.  
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6.5.  ∆∆∆∆MV
H(B-V)  Kalibrasyonu 

Hyades ile matalce fakir yıldızlar arasındaki ∆MV
H(B-V) farkının δ0.6 ın bir 

fonksiyonu olduğu bilinmektedir. Metal bolluğu bilgisi olmadan MV, (B-V) renk indeksinin 
bir fonksiyonu olamaz ve tek başına (B-V) renk indeksinden hesaplanamaz. Bu temel bilgi 
göz önünde bulundurularak,  ∆MV

H(B-V)  farkı,  (9) nolu bağıntı (8) nolu bağıntıdan 
çıkarılmak sureti ile aşağıdaki gibi elde edilmiştir.  

 
∆MV

H(B-V)  = [1.424-0.075(B-V)]                                                                        (10) 
 
Burada, ∆MV

H(B-V) = Mv(B-V)-Mv(Hyades, B-V) dir. 
 
(10) nolu bağıntı, (B-V) = 0.70 renk indeksi değerinde metalce fakir yıldızlar ile 

Hyades arasındaki ∆MV
H farkını 1.37 olarak vermektedir. Oysa, LCL88 ∆MV

H(B-V) farkını  
(B-V) = 0.70 değerinde 1.62 olarak vermiştir. LCL88 e ait Mv değerleri, (9) nolu 

bağıntıdan elde edilen MV  değerlerinden daha büyük ve sönüktür. Bir başka ifade ile 
Hipparcos paralakslarına dayanan (9) nolu bağıntının, yer tabanlı paralakslara dayanan mutlak 
kadirlerden daha parlak değerlere neden olduğu anlamına gelmektedir. Bu sonuç, yer tabanlı 
paralakslar ile Hipparcos tabanlı paralakslardan elde edilen metalce fakir kümelerin 
uzaklıklarının %5 – 15 seviyesinde artması gerektiği sonucunu elde eden [29] ile uyum 
içerisindedir.  

 
6.6.   ∆∆∆∆MV

H(B-V, δδδδ0.6)  Kalibrasyonu 
Hipparcos paralakslarına sahip 257 cüce ve dönüm noktası yıldızı için, LCL88 in 

kullandığı (B-V) = 0.70 renk indeksinde, LCL88 ile karşılaştırma yapmak ve LCL88 in 
bağıntısını revise etmek için, 0.49 < (B-V) < 0.89  ve -0.10 ≤ δ0.6 ≤ +0.29 aralıklarında 
∆MV

H(B-V) ve  δ0.6 arasında bir bağıntı elde edilmiştir. LCL88 de olduğu gibi, δ0.6  = 0 için 
Hipparcos paralakslarından itibaren oluşturulan (8) nolu bağıntıdaki dMV /d(B-V) = 5.542 ve   
δ0.6  = 0.24 için (9) nolu bağıntıdaki dMV /d(B-V) = 5.467 eğimleri kullanılarak, Hyades ile 
metalce fakir bolluk değerleri arasında  orta bolluk değerlerine sahip yıldızların, δ0.6  morötesi 
artıkları için interpole edilen dMV /d(B-V) değerleri, MV (corr) = MV +dMV /d(B-V)[0.70-(B-
V)o] bağıntısında kullanılarak, 257 cüce ve dönüm noktası yıldızın  mutlak kadirleri (B-
V) = 0.70 renk indeksine düzeltilmiştir. ∆MV

H= MV(corr) - 4.99 farkları, Şekil 13 de δ0.6 
indeksine karşı işaretlenmiştir. Burada, MV

H = 4.99, (B-V) = 0.70 renk indeksi için (8) nolu 
bağıntıdan  Hyades için hesaplanan mutlak kadir değeridir.  257 cüce ve dönüm noktası 
yıldızı için ∆MV

H(B-V) ve  δ0.6 arasında elde edilen üçüncü mertebeden polinom fit için 
çizilen  ∆MV

H(B-V) ve  δ0.6 a ait rezidüel grafiklerde ±0.65 den büyük rezidüellere sahip 16 
yıldız istatistikten çıkarılmıştır.  Böylelikle, Şekil 13 de 241 yıldız için ∆MV

H(B-V) ve  δ0.6 

arasında üçüncü mertebeden polinom fiti, ± 0.11 dispersiyon ve 0.68 korelasyon katsayısı ile 
aşağıda verilmiştir. 

 
∆MV

H(δ0.6 ) = (+3.25±0.21) δ0.6-(12.26±2.42) δ0.6
2+(72.67±7.31) δ0.6

3
                          ( 11) 

 
Korelasyon katsayısının 0.68 oluşu Şekil 13 deki saçılmanın büyük olmasından 

kaynaklanmaktadır. Bundan dolayı, -0.10 ≤ δ0.6 ≤ +0.29  aralığında δ0.6 = 0.01 dex aralıklar ile 
∆MV

H farklarının medyan değerleri hesaplanmış ve  Şekil 13 de büyük açık kareler () ile 
gösterilmiştir. -0.10 ≤ δ0.6 ≤ +0.29  aralığındaki medyan ∆MV

H noktalarından geçirilen üçüncü 
mertebeden fit  ±0.03 dispersiyon ve 0.97 korelasyon katsayısı ile aşağıda verilmiştir.  

 
∆MV

H(δ0.6 ) = (+3.17±0.09) δ0.6-(8.69±0.94) δ0.6
2+(61.77±2.90) δ0.6

3
                              (12) 
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Şekil 12 den  (B-V) = 0.70 renk indeksinde  (8) ve (9) nolu bağıntılar yardımı ile 

Hyades ve metalce fakir yıldızlar arasında hesaplanan ∆MV
H(B-V)  deki 1.37 farkı da dikkate 

alınarak, (12) ve (10) nolu bağıntılar birleştirildiğinde aşağıdaki eşitlik elde edilmiştir. 
 

∆MV
H(B-V, δ0.6 ) = 

37.1

)08.042.1 VB −−
[(+3.17±0.09)δ0.6-(8.69±0.94) δ0.6

2         (13) 

                                               +(61.77±2.90) δ0.6
3] 
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Şekil 13. (a) Hipparcos paralakslarına sahip 257 cüce ve dönüm noktası yıldızının (B-V) = 

0.70 renk indeksinde, 0.49 < (B-V) < 0.89  ve -0.10 ≤ δ0.6 ≤ +0.29 aralıklarında ∆MV
H(B-V) ve  δ0.6 

arasındaki ilişkisi. Rezidüelleri büyük 16 yıldız istatistikten çıkarılmıştır. 257 yıldızın ∆MV
H(B-V) 

farkları (B-V)= 0.70 renk indeksine göre düzeltilmiştir.  (b) Katı çizgi 241 yıldız için medyan ∆MV
H(B-

V) değerlerinden (δ0.6 = 0.01dex aralıkları için hesaplanan medyan ∆MV
H(B-V) değerleri  sembolleri 

ile gösterilmiştir) geçirilen üçüncü mertebeden fiti göstermektedir. Kesikli çizgi ise LCL88 e ait 
∆MV

H(B-V) - δ0.6 bağıntısını  göstermektedir. Şekilde gösterilen hata barları  (σMv
2
 + σMv(H)

2
 )

0.5,  2.17σπ 
/π bağıntısı ile hesaplanmıştır. 241 yıldıza için ∆MV

H(B-V) ve  δ0.6 e e ait nihai rezidüeller panel (c ) ve 
(d) de gösterilmiştir.  Đçi boş üçgenler (∆) ile gösterilen BV&VC e ait ,[α/Fe] = 0.00), [Fe/H] > -
0.60), ([α/Fe] = +0.3) , [Fe/H] ≤ -0.60 kriterleri için  6 Gyr izokronundan  hesaplanan ∆MV

H(B-V) ve  
δ0.6  değerlerini göstermektedir. 
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7. Sonuçlar 
Hipparcos relatif paralaks hatası σπ /π ≤ 0.10 olan 510  cüce ve dönüm noktası yıldız 

için  (b-y)o  ile m1 , c1,  β fotometrik indisler arasında 8 terimden ibaret  β - (b-y)o  bağıntısı 
elde edilmiştir.  Bağıntı  ±0.009 dispersiyon değeri ile   0.303 ≤ (b-y) ≤ 0.589,  0.051 ≤  m1 ≤ 
0.574, 0.126 ≤ c1 ≤ 0.463, 2.531≤ β≤ 2.646 aralığında uygulanabilir. 

 131 F ve  246 G tipi yıldızının  m1, c1,  (b-y) fotometrik indeksleri ile Spektroskopik 
metal bolluğu ([Fe/H]spec) arasında  elde edilen metal bolluğu bağıntıları  ±0.17 dispersiyon ile 
spektroskopik bolluklar ile uyum içerisindedir. Hipparcos paralakslarından elde edilen Mv 
mutlak kadir ile m1, c1,  (b-y) fotometrik indeksleri arasında 590 yıldız için 32 terim test 
edilmiş ve 518 serbestlik derecesi ve t oranı 2.60 dan büyük  17 terimli mutlak kadir bağıntısı 
elde edilmiştir. Bağıntı  ± 0.22 dispersiyon değeri ile   0.279 ≤ (b-y) ≤ 0.728,  0.051 ≤  m1 ≤ 
0.757,  0.088 ≤ c 1 ≤ 0.504, 2.486 ≤ β ≤ 2.668,  2.60 ≤ MV  ≤ 7.84 aralığında geçerlidir.  

Mevcut veri tabanından itibaren UBV fotometri sisteminde,  cüce ve dönüm noktası 
yıldızları için Mv ile (B-V), δ0.6  arasında bir hibrid Mv kalibrasyonu oluşturulmuştur [2]. 
Yıldızlar halosuna ait tipik renk indeksi olan  B-V = 0.70 değerinde, Hipparcos paralaksları 
Hyades’e  göre ∆MV

H (B-V) farkını 1.37 olarak vermektedir. Bu fark, yer tabanlı paralakslara 
dayandırılan [3] (LCL88) e ait çalışmada 1.58 olarak verilmiştir.  Genelde, Hipparcos 
paralaksları yer tabanlı paralaks değerlerinden büyük olmakta ve daha parlak mutlak kadirler 
vererek, ∆MV

H (B-V) < 0.1 ve  δ0.6  < 0.18 aralığında, Hipparcos’a ait ∆MV
H (B-V) - δ0.6  

bağıntısının LCL88 e ait bağıntıdan sapmasına  neden olmaktadır. Hipparcos paralaksları, [1] 
in uydu kızarma verileri  ve yüksek çözünürlüklü Spektroskopik [Fe/H] bolluk değerlerine  
dayandırılan,  (B-V), δ0.6  ila  Mv arasındaki UBV fotometrisi için [2] ye ait kalibrasyonlar, 
[30] tarafından sağlanan  SA141 CCD UBVRI alan yıldızlarına uygulanarak galaktik yıldız 
popülasyonlarının ayrımı ve  kimyasal evrimi araştırılacaktır.   

 
Bu çalışma  Đ.Ü. Araştırma Fonu BYP-781/05102005 ve CONACyT 49434 (Meksika, 

UNAM)  projelerinin bir ürünüdür. 
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ROTSEIIID ĐLE GÖZLENEN BAZI UZUN DÖNEMLĐ ÇĐFTLER 

 
Varol KESKĐN1 

 
Özet  
 
Bu çalışmada TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi’nde çalışmakta olan ROTSEIIID Robotik 
Teleskopu [9] ile 2004-2006 yılları arasında elde edilen 6 farklı alanda bulunan, göreli 
olarak uzun dönemli örten çift yıldızların gözlem sonuçları verilmektedir. 
ROTSEIIID’de kullanılan CCDnin teleskop optiği ile birlikte gördüğü alan yaklaşık 
1.85° kare olduğundan, gözlenmek istenen yıldızla birlikte, bu alana giren diğer 
yıldızlara ilişkin de gözlem verisi elde edilmektedir. ROTSEIIID ile elde edilen 
gözlemlerin öncelikle otomatik olarak ön indirgemeleri yapılmakta, SEXTRACTOR [7] 
yazılımıyla indirgenmiş görüntüdeki gökcisimleri belirlenmekte ve USNO 2.0 [8] 
katalogunda yeralan yıldızlarla çakıştırma yapılarak, cisimlerin 2000 yılı için 
konsayıları, yaklaşık olarak standart R süzgecine karşılık gelen standart parlaklıkları, 
gözlemlerin hataları belirlenmektedir [5]. 
 
Bu çalışmada, belirlenen parlaklık değerleri zamana karşı ayıklanıp, her bir alan için 
belirlenen sekizer mukayese yıldızına göre, incelenen örten çiflerin fark fotometrileri 
elde edilmiştir. Bu çalışma ile, gözlemsel verileri elde edilen V378 Oph, V1433 Cyg, 
EE Cep, V698 Cyg, V336 Cyg ve V338 Cyg örten çiflerine ek olarak, GCVS [10]  
katalogunda örten değişen olarak tanımlanmış 24 yıldızın da verileri çözümlenmiş ve 
ışık eğrileri yeterince tamam ve iyi olanların ışık eğrilerinin yanısıra ışık elementleri de 
iyileştirilmiştir. Bu yıldızların çoğunun literatürde hemen hemen hiç çalışmaları yoktur 
ve elde edilen sonuçlar, bu yıldızlara ilişkin ilk veriler olması yanında, en iyi elde 
edilmiş veriler olmaları açısından da önemlidir. Bu aşamadan sonra, tüm bu örten 
çiftlerin ışık eğrisi çözümlemeleri yapılacaktır. 
 
Anahtar Kelimeler: uzun dönemli örten çiftler, ışık eğrisi, dönem değişimi 
 
Abstract  
 
In this study, observational results of obtained data between 2005-2006 of some 
relatively long-period eclipsing binaries with ROTSEIIID [9] Robotic Telescope 
working at TÜBĐTAK National Observatory. These binaries are located on 6 different 
sky field. CCD used in ROTSEIIID system covers 1.85°x1.85° sky field with the optic 
of the 45 cm telescope. The data of the stars which are located in this field are also 
obtained with the data of the stars which are main targets of the observations. Post-
reduction of the observations obtained with ROTSEIIID are made automatically. After 
the determination of the coordinates of each star using SEXTRACTOR [7], these 
coordinates are fitted with the USNO 2.0 [8] catalog stars and coordinates for 2000 
epoch, standard R magnitudes which corresponds to standard R filter approximately, 
errors of the observations are calculated for each determined celestial object [5]. 
 
In this study, the photometric light curves of studied eclipsing binaries as time-
magnitude data were obtained with respect to the eight chosen comparison stars for each 
field. With this study, in addition to the eclipsing binaries V378 Oph, V1433 Cyg, EE 
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Cep, V698 Cyg, V336 Cyg and V338 Cyg, the data of 24 other stars which were listed 
as eclipsing binaries in GCVS catalog were analysed and their light curves and light 
elements were obtained with enough precision. Most of these stars have no data in the 
literature and these results are important because these data are first and well obtained 
data of them. The light curve analysis of all these eclipsing binaries will be done next. 
 
Keywords: long period eclipsing binaries, light curve, period change 

 
1. Giriş 
Bu çalışmada, TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevinde çalışmakta olan ROTSEIIID [9] 

Robotik Teleskopu ile Haziran 2004 ile Ağustos 2006 arasındaki dönemde gözlenen 6 ayrı 
gökyüzü alanından elde edilen verilerin sonuçları ele alınmıştır.  ROTSEIIID için verilen 
projede gözlenen 6 alan, V378 Oph, V1433 Cyg, EE Cep, V698 Cyg, V336 Cyg ve V338 
Cyg örten çiftlerinin bulunduğu alanlardır. Yıldızlara ilişkin bilgi Çizelge 1’de verilmiştir. 

 
Çizelge 1. Çalışmada seçilen yıldızların GCVS [10] Katalogundan alınan bazı değerleri. 

 
Yıldız Adı Sağaçıklık Dikaçıklık To P (gün) m (maks) m (min) Türü 

V378 Oph 17 49 04.8 +05 00 32 27664. (maks) 70.8 13.8 15.8 EB/DS 

V698 Cyg 19 59 53.4 +36 16 40 34309.284 97.7732 12.2 14.9 EA 

V1433 Cyg 21 57 43.9 +50 02 51 33295.18 62.45 14.2 15.2 EA 

EE Cep 22 09 22.8 +55 45 24 34346.0 2049.53 10.72 12.15 EA 

V338 Lac 22 10 55.2 +52 50 06  76.973 12.4 13.1 EA: 

V336 Lac 22 37 55.2 +55 14 33 34928.43 44.6068 14.2 14.9 EA 

 
Çalışma için bu yıldızların seçilmesindeki amaç, bu örten çiftlerin göreli olarak uzun 

dönemli olması, ve bu nedenle de, geleneksel gözlem projeleri ile ışık eğrilerinin elde 
edilmesinin zor olmasıdır. Çünkü, örneğin, 50 gün dönemi olan bir yıldızın ışık eğrisinin 
tamamlanabilmesi için, gözlenebilirliğinin en iyi olduğu dönemde, bu 50 günlük dönemin 
birden çok katı süre ile ve mümkün olan en kesintisiz olarak gözlem verilerinin elde edilmesi 
gerekir. Genel olarak ta hava koşullarının elvermemesi nedeniyle, gözlemlerin 
tamamlanabilmesi bir sonraki yıl ya da daha sonraki yıl aynı dönemde yapılacak gözlemlerle 
mümkün olabilmektedir. Böylesi bir gözlem programı da, hem gözlemevlerinden alınabilecek 
gözlem zamanı açısından hem de gözlemi yapacak kişi açısından oldukça zor uygulanabilecek 
bir programdır. Bu nedenle de, bu çalışmada gözlenen yıldızların uzun zaman aralığında elde 
edilmiş gözlemleri neredeyse yoktur ya da çok eksiktir.  

 
Çalışma yıldızları belirlenirken, GCVS [10] katalogu taranarak, kuzey yarımkürede 

gözlenebilen uzun dönemli örten çift olarak tanımlanmış yıldızların bir listesi çıkarılmıştır. 
Bunların içinden, dikaçıklığı TUG’da Haziran–Aralık döneminde gözlenmeye uygun olanlar 
ayıklanmıştır. Bu yıldızların kaynak taraması yapılarak, bilinen parametreleri belirlenmeye 
çalışılmıştır. Yukarıda belirtilen zorluklar nedeniyle, çoğunun hemen hemen hiç çalışması 
yoktur. Yalnızca değişen türleri belirlenebilecek çalışmalar vardır. 

 
1.1. Đndirgeme Yöntemi 
ROTSEIIID, ham CCD görüntülerini elde etmekte ve ayrıca her gün için elde edilen 

düzalan, karanlık görüntüleri gibi gerekli ön indirgeme görüntülerini de kullanarak gözlemleri 
ölçüme hazır duruma getirmektedir. Sonra bu görüntüler SEXTRACTOR [7] adlı yazılımla 
işlenerek görüntülerdeki cisimler ve CCD konsayıları belirlenmekte, bu cisimler USNO 2.0 
[8] katalogu ile karşılaştırılarak, gözlenen alanın gökyüzü ile çakıştırılması yapılmakta ve 
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böylelikle de her yıldızın 2000 yılı konsayıları, R süzgecine karşılık gelen standart 
parlaklıkları, bu ölçümlerin hataları gibi sonuçlar elde edilmektedir. Ayrıca, günmekezli 
Jülyen tarihi, yıldızların birbirine çok yakın olup olmadığı, yıldız görüntüsü için CCD’nin 
doyup doymadığı, gözlem zamanındaki gökyüzü kalitesini belirleyen ve görüş değerinin 
bilinmesini sağlayan FWHM (yarı yükseklikteki tam genişlik) değeri gibi bilgiler de 
hesaplanarak, bu değerler de bir çizelge biçiminde FITS formatında ayrı bir dosyaya 
kaydedilmektedir. Kullanıcı, ister ön indirgemeleri yapılmış görüntü dosyalarını kullanarak 
gözlediği nesnenin parlaklık ölçümlerini yapabilmekte, isterse de parlaklık ölçümlerinin 
kaydedildiği dosyadaki, gözlediği nesneye ilişkin kaydı kullanabilmektedir. 

 
Bu çalışmada veri çözümlemeleri, ikinci yöntem kullanılarak yapılmıştır. FITS 

dosyalarında kayıtlı veri çizelgeleri taranarak, istenen yıldızların konsayıları bulunmuş ve 
böylelikle de karşılık gelen parlaklık değerleri ve bunların hataları ayrı bir metin dosyasına 
yazdırılarak, her yıldızın istenen zaman aralığı için zaman-parlaklık çizelgeleri elde edilmiştir. 
Birbirine çok yakın konumda bulunan yıldızlar nedeniyle, istenen yıldız yerine farklı bir 
yıldızın bilgilerinin okunma olasılığına karşılık, sonuç dosyasında yıldızın okunan konsayıları 
da yazılarak bu konsayılar da gözden geçirilmiştir. 

 
Bilgilerin yer aldığı FITS dosyalarından istenen bilgilerin ayıklanması için, C 

programlama dilinde bir yazılım geliştirilmiştir. Bu yazılımda, FITS dosyaları ile ilgili 
işlemler için NASA tarafından sağlanan CFITSIO yazılım kütüphanesi [6] kullanılmıştır. 
Böylece FITS dosyaları ile ilgili işlemler, kütüphanede yer alan fonksiyonların 
kullanılmasıyla yapılmış, ana yazılımda ise ayıklama işlemleri üzerine işlem yapılması yeterli 
olmuştur. Yazılım, bir metin dosyası olarak kaydedilen bir dosyadan, görüntüden verilerinin 
ayıklanması istenen yıldıza ilişkin sağaçıklık ve dikaçıklık değerleri, bu değerler için tarama 
değeri aralıkları, istenen gözlem aralığının başlangıç ve bitiş değerleri, eldeki tüm gözlem 
dosyaları içinden, ilgili alana ilişkin dosyaları belirleyebilmek için, ROTSEIIID’nin dosya adı 
yapısına uygun karakter dizisini ve istenen zaman-parlaklık bilgilerinin yazılacağı çıktı 
dosyasının adı gibi bilgileri okumaktadır. Örnek bir ayar dosyasının içeriği, Çizelge 2’de 
verilmiştir. 

  
Çizelge 2. Örnek bir ayar dosyasının içeriği. 

 
RA [22 37 46.3] // SAGACIKLIK 
DEC [+55 11 41] // DIKACIKLIK 
RADIUSRA [15] // SA KOMSULUGU (s) 
RADIUSDEC [15] // DA KOMSULUGU (s) 
START_DATE [040628] // BASLAMA TARIHI 
END_DATE [060608] // BITIS TARIHI 
ROTSE_ID [uvr2237+5514] // DOSYA BILGISI 
OUTPUT_FILE [V336LAC-C2] // CIKTI DOSYA ADI 
OBS_DIR [/home/varol/ROTSE/obs/V336Lac/cobj] // DOSYALARIN YERI 

 
Bu bilgiler kullanılarak okunacak dosyalar belirlenip, bunların içinden veri çizelgesi 

okunmakta, bu çizelgeden de, verilen konsayılara en yakın olan konsayılar bulunup ilgili 
çizelge satırından istenen bilgiler okunmakta ve çıktı dosyasına yazılmaktadır. Örnek bir çıktı 
dosyasından birkaç satır, Çizelge 3’te verilmiştir. 
 

Bu yöntemle ayıklanan değişen yıldız gözlemlerinin fark fotometrilerini elde etmek 
için, aynı alanda bulunan ve değişen yıldız olarak tanımlanmamış en az 3 yıldız seçilmiştir. 
Bu yıldızların da aynı yazılımla ayıklanan gözlem verileri birbiri ile kıyaslanarak değişen 
olanlar elenmiş ve her alan için 1 mukayese yıldızı belirlenmiştir. Değişen yıldız ile bu 



Varol Keskin
 

 

 496 

mukayese yıldızın farkları alınarak, yıldızların zamana bağlı gözlemleri elde edilmiştir. Her 
bir yıldız için literatürden bulunabilen dönemler kullanılarak evreye bağlı ışık eğrileri elde 
edilmiştir. Dönemi bilinmeyenler için fourier analizi ile dönem belirlenmesine çalışılmış, 
bazıları için belirgin bir değişim dönemi belirlenememiştir. 

 
Çizelge 3. Örnek bir çıktı dosyasının birkaç satır içeren içeriği. 

 
HJD No 

SAGACIKLI
K 

DIKACIKLIK X Y M MERR FWHM F1 F2 DOSYA 

53262.95307 183 332.3448245 55.75662071 927.475 985.212 10.5519 0.00112245 9.98666 6 2 
040914_uvr2209+5545_3d008_c

obj 

53263.74816 178 332.3445825 55.75669027 871.243 1025.49 10.4907 0.00204621 5.02827 2 2 
040915_uvr2209+5545_3d001_c

obj 

53263.74849 181 332.3445702 55.75663999 875.827 1024.29 10.4887 0.00159032 4.67533 2 2 
040915_uvr2209+5545_3d002_c

obj 

53263.79163 178 332.3446647 55.75669081 882.852 1011.69 10.5159 0.00159656 4.21274 2 2 
040915_uvr2209+5545_3d003_c

obj 

53263.79196 182 332.3447035 55.75671874 877.922 1012.28 10.5259 0.00148666 3.82873 2 2 
040915_uvr2209+5545_3d004_c

obj 

 
1.2. V378 Oph 
B0+B5 tayf türü olarak GCVS [10]  katalogunda verilen yıldız ile ilgili literatürde çok 

az sayıda yayın vardır. Aynı katalogda türü EB/DS olarak verilmektedir. Parlaklığı 13.80, 
Min I derinliği 2.00 ve Min II derinliği 0.40 kadir olarak verilmiştir. 70.8 gün dönemi 
vardır[10]. IC 4665 kümesinin bir üyesi olma olasılığından söz edilmiştir. Işık eğrisinde bazı 
düzensiz değişimlerden söz edilmektedir [1]. 

V378 Oph’un gözlemleri, aynı gözlem alanında belirlenen ve parlaklığının zamanla 
değişmediği görülen 3 ayrı yıldıza göre fark fotometrisi olarak elde edilmiştir. 28 Haziran 
2004 ile 15 Ağustos 2006 tarihleri arasında elde edilen gözlemlerinden 2 tane Min I, 3 tane de 
Min II elde edilmiştir. Yıldızın türü EB/DS olarak verilmiştir. Işık eğrisi çok düzenli değildir. 
Sistemde genel bir düzensiz değişim görülmektedir. Özellikle 2006 gözlemlerinde bu 
değişimin etkisi daha da belirgindir. 
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    Şekil 1. V378 Oph’un ışık eğrisi 
 
Sistemin gözlenen minimumları kullanılarak dönem düzeltmesi yapılmıştır. 

Düzeltilmiş ışık elementleri 
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Min I = 24 53201.45793 ± 1.19610 + E * 70.1616 ± 0.2246    (1) 
 

olarak belirlenmiştir. Bu ışık öğelerine göre çizilen ışık eğrisi Şekil 1’de verilmiştir. 
 
Şekilden de görüleceği gibi, sistem yarı-ayrıktır. Işık eğrisinde, literatürde de söz 

edilen düzensiz değişimler görülmektedir ve bu nedenle farklı zamanlarda elde edilen 
minimumlar da çok iyi çakışmamaktadır. Bu ışık eğrisi, sistemin tamamlanmış ilk ışık eğrisi 
olması açısından önemlidir. Işık eğrisi çözümlemesi yapıldıktan sonra hem sistemin yörünge 
parametreleri belirlenebilecek, hem de düzensiz değişimler daha ayrıntılı olarak 
incelenebilecektir. 
 

1.3. V698 Cyg 
GCVS [10]  Kataloğunda B2 tayf türünden 12.2 kadir parlaklığa sahip Algol türü 

örten değişen olarak tanımlanan sistemin dönemi 97.7732 gündür. Min I parlaklığı ise 14.9 
kadir olarak verilmiştir [10]. Yine bu sistemin de literatürde dönem ve parlaklık bilgisi 
dışında pek fazla bilgisi yoktur. Gökadada oldukça uzak olarak bilinen çiftlerden biridir [2]. 
Sistem yine aynı tarih aralığında gözlenmiş ve ancak 1 adet Min I gözlenebilmiştir. Buradan 
elde edilen minimum zamanı 24 53276.98001±0.01273 olarak belirlenmiştir. Buna göre 
çizilen evreye bağlı ışık eğrisi Şekil 2’de verilmiştir. 
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    Şekil 2. V698 Cyg’nin ışık eğrisi 
 
Işık eğrisinden görüleceği gibi, bu sistem de minimumlar dışında oldukça belirgin ve 

düzensiz parlaklık değişimleri göstermektedir. Yan minimum oldukça sığ görünmektedir. 
Farklı yıllarda elde edilen gözlemlerde de maksimum düzeyleri oldukça farklıdır. Bu 
değişimlerin nedeni, sistemde manyetik etkinlik benzeri bir değişimle açıklanabilir fakat yine 
de bu konuda çok daha açık yorum yapabilmek için, sistemin çok daha uzun süre 
gözlemlerine gereksinim vardır. 
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1.4. EE Cep 
Sistem 5.6 yıl gibi oldukça uzun bir döneme sahip bir Algoldür ve parlaklığı 

maksimumda 10.9 kadirdir [10]. Tam ışık eğrisinin elde edilmesi için çok daha uzun bir 
zamana gereksinim vardır. Literature göre ikinci bileşen gözlenememekte, onun yerine 
karanlık, geçirgen olmayan bir disk bulunduğu önerilmektedir. Bu diskin de yaklaşık 50 yıllık 
bir dönemle presesyon yaptığı belirlenmiştir. Birinci bileşen B5 tayf türünde 10 Rgüneş 
yarıçapında bir devdir [3]. Sistemin literatürde yeterli sayıda birinci minimumu vardır. En son 
minimum 2003 yılında gözlenmiştir ve sonraki minimum 2008 yılına denk gelmektedir ve bu 
minimumun gözlenebilmesi için sistemin o tarihlere dek gözlenmesi planlanmıştır. Şekil 3’te 
EE Cep’in ışık eğrisinin gözlenebilen bölümü görülmektedir. Minimumları oldukça değişken 
karakterli olan sistemin, bu çalışmada yan minimumu da gözlenememiştir. 
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    Şekil 3. EE Cep’nin ışık eğrisi 
 
1.5. V1433 Cyg 
Sistem 62.45 günlük bir yörünge dönemine sahiptir ve parlaklığı maksimumda 14.2 

kadirdir. A2 tayf türünden Algol türü bir örten değişendir [10]. Literatürde hemen hemen hiç 
bir çalışması yoktur. Ancak yörünge dönemi ve parlaklığı bilinmektedir. Şekil 4’te sistemin 
ışık eğrisi görülmektedir. 
 

Şekle bakıldığında, bu sistemde de oldukça düzensiz değişimler görülmektedir. Bu 
düzensiz değişimler, özellikle yan minimumun derinliğinden çok daha kalın bir bant olarak 
görülmektedir. 2005 yılı gözlemlerinde bir yan minimum gözlenebilmiştir. Elde, dönem 
düzeltmesi yapılabilmesine yetecek kadar gözlem olmadığı için dönem düzeltmesi 
yapılmamıştır. Sistemin sağlıklı bir dönemi elde edilebilirse, ışık eğrisi de daha düzgün hale 
getirilebilir. 
 

1.6. V336 Lac 
Sistem 44.6068 günlük bir yörünge dönemine sahip bir Algoldür ve parlaklığı 

maksimumda 14.2, minimumda ise 14.9 kadirdir. Literatürde hemen hemen hiç bir çalışması 
yoktur. Ancak yörünge dönemi ve parlaklığı bilinmektedir [10]. Sistemin elde edilen ışık 
eğrisi Şekil 5’te görülmektedir. 
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    Şekil 4. V1433 Cyg’nin ışık eğrisi 
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   Şekil 5. V336 Lac’ın ışık eğrisi 
 
Gözlemlerde belirli bir düzenli değişim göze çarpmamaktadır. Algol sistemlerinde 

görülen minimumlar da görülmemektedir. Bu nedenle sistemin yanlış sınıflandırılmış olma 
olasılığı vardır. Sisteme uygulanan fourier çözümlemesi ile de belirli bir dönem 
belirlenememiştir.  

 
1.7. V338 Lac 
Sistem 76.973 günlük bir yörünge dönemine sahiptir ve parlaklığı maksimumda 12.4, 

minimumda ise 13.1 kadirdir. A0 tayf türünden Algol türü bir örten çift olarak tanımlanmıştır. 
Sistem IC 1434 kümesinin üyesidir [10]. Literatürde hemen hemen hiç bir çalışması yoktur. 
Ancak yörünge dönemi ve parlaklığı bilinmektedir. Şekil 5’te sistemin literatürde verilen 
dönem kullanılarak çizilen evreye bağlı ışık eğrisi verilmiştir. Eğride farklı yıllara ilişkin 
maksimum düzeyleri oldukça değişken görülmektedir. Ne yazık ki rastlantı olarak yan 
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minimum evresine karşılık gelen evrelerde gözlemleri yok denecek kadar az elde edildiği için, 
yalnızca baş minimum görülmektedir. Işık eğrisinde görülen değişimler, sistemin manyetik 
etkinlik gösteren bir sistem olabileceğini göstermektedir. 
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   Şekil 6. V338 Lac’ın ışık eğrisi 
 
2. Diğer Örten Değişenler 
Gözlenen 6 alanda bulunan ve GCVS [10] Kataloğunda örten değişen olarak 

sınıflanan yıldızların taraması yapılarak, bu yıldızların da ışık eğrileri elde edilmeye 
çalışılmıştır. Bu yıldızların listesi, bazı parametereleriyle birlikte Çizelge 4’te verilmiştir. 
 

Bu yıldızlarında literatür çalışmaları çok fazla değildir. Çoğunun maksimum ve 
minimum parlaklıkları ve dönemiyle ilgili bilgileri dışında bilinen parametreleri yok denecek 
kadar azdır. 
 

2.2. NSV 09721 
GCVS [10] kataloğunda Algol olarak sınıflanan bu yıldızın dönemi ile ilgili bilgi 

yoktur. Kaynak taramasında da yalnızca 2 yayın belirlenebilmiştir ve bunlarda da tanımlama 
dışında bilgi yoktur.  

Çalışmada NSV 09721’in, mukayese yıldızına göre fark değerleri zamana göre elde 
edilmiş ve dönemi fourier çakıştırması yardımıyla belirlenmiştir. Belirlenen ışık öğeleri 
aşağıdaki gibidir: 

                  Min I = 24 53618.75032 ± 0.25140 + E * 0.255 ± 0.009    (2) 
 
Buna göre elde edilen ışık eğrisi Şekil 7’de verilmiştir. 
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Çizelge 4. Gözlenen alanlarda belirlenen diğer örten çiftlerin GCVS [10]  
katalogundan alınan bazı değerleri. 

Yıldız Adı Sağaçıklık Dikaçıklık To P m (maks) m (min) Türü 

NSV 09721 17 49 03.8 +05 07 07   16. 16.5 EA: 

V2203 Oph 17 49 43.3 +04 28 24   11.6 12.0 EW/KW 

NSV 09740 17 49 43.9 +04 12 10   15.5 16. EA: 

        

V1358 Cyg 19 58 36.8 +37 08 15 33420.223 2.0325492 14.6 15.2 EA/D 

V1359 Cyg 19 58 46.4 +36 56 14 33530.120 3.1458645 16.6 17.9 EA 

V1302 Cyg 20 02 26.2 +36 33 53 33442.005 2.6153526 13.1 13.6 EA/D 

V824 Cyg 20 02 30.3 +36 14 01 32806.1065 0.644194765  14.0 14.9 EB 

        

V1401 Cyg 21 55 39.3 +50 34 33 33873.568 1.182991 13.1 13.6 EB/KE 

V1430 Cyg 21 56 06.9 +50 17 35 34209.447 2.0674884 14.9 15.9 EA 

V1411 Cyg 21 58 23.6 +49 44 17 33513.563 0.776739 12.1 12.7 EA/KE 

V712 Cyg 22 00 02.4 +49 23 15 33545.462  15.1 16.1 EA 

        

IW Cep 22 04 33.1 +55 27 37 32768.388 1.609413 13.6 15.6 EA/SD 

DN Cep 22 13 32.9 +55 58 25 33873.700 3.306164 12.0 13.0 EA/SD 

KL Lac 22 13 41.2 +55 10 25 33646.312 2.829015 15.5 16.1 EA 

        

HW Lac 22 05 42.3 +51 53 40 34011.340 2.0307782 14.7 15.6 EA 

IL Lac 22 06 47.1 +52 09 08 33295.302  12.5 13.1 E 

IM Lac 22 07 14.4 +52 14 16 34036.261 1.2683480 12.9 13.4 EB/KE 

IX Cep 22 07 17.5 +53 24 13 34240.430 1.0970019 16.8 17.9 EA/SD 

IR Lac 22 08 49.2 +52 50 40 33617.351 0.6515045 15.2 16.0 EA 

IU Lac 22 09 27.3 +52 35 40 33511.474 0.9690576 13.4 13.8 EB/KE 

V441 Lac 22 09 37.4 +52 34 16   12.2 (0.22) EW 

V339 Lac 22 11 59.3 +53 00 46 34004.356 1.7042482 12.9 13.8 EA 

        

TW Lac 22 30 26.3 +54 37 06 41500.534 3.037417 11.5 13.3 EA/SD 

OP Lac 22 34 28.7 +55 30 54 34714.331 3.393030 14.2 15.2 EA 
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   Şekil 7. NSV 09721’in ışık eğrisi 
2.3. V1358 Cyg 
EA/D türü olarak sınıflandırılan çiftin literatürde çok az çalışması vardır. Dönemi 

2.0325492 gündür. Maksimum parlaklığı 14.6 ve minimum parlaklığı da 15.2 kadir olarak 
verilmiştir [10]. Şekil 8’deki ışık eğrisine bakıldığında, farklı yıllarda elde edilen baş 
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minimumlarının derinliklerinin farklı olduğu görülmektedir. Ayrıca yan minimum yalnızca 
2006 yılı gözlemlerinde belirgindir. Minimumlar dışında oldukça geniş bir bant görülmektedir 
ve bu da sistemin manyetik etkinlik gösteren bir sistem olabileceğini göstermektedir. 
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   Şekil 8. V1358 Cyg’nin ışık eğrisi 
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   Şekil 9. V1302 Cyg’nin ışık eğrisi 
 
 
2.4. V1302 Cyg 
Bu sistem de EA/D olarak sınıflandırılmıştır. Maksimumda 13.1, minimumda 13.6 

kadir parlaklığındadır. Min II derinliği 0.05 kadir verilmiştir. Dönemi 2.6153526 gündür [10]. 
Literatürdeki ilgili kaynaklarda hemen hemen hiç bilgi yoktur. Min II, minimumlar dışındaki 
geniş bir bant biçiminde bulunan ışık değişimi içinde çok iyi ayırt edilememektedir. Şekil 
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9’da görülen evreye bağlı ışık eğrisinde görülen geniş değişim aralığı, sistemin manyetik 
etkinlik gösteren bir çift sistem olabileceğini göstermektedir. 

 
2.5. V1401 Cyg 
A-F tayf türü olarak verilen ve EB/KE olarak sınıflandırılan sistem, maksimumda 13.1 

ve minimumda 13.6 kadir parlaklığındadır. 1.182991 gün döneme sahiptir ve Min II derinliği 
de 13.6 kadir olarak verilmiştir [10]. KE türünün özelliği, erken O-A türü ve bileşenlerin 
Roche şişimlerini doldurmadığı sıkışık bir sistem olarak tanımlanmaktadır. Bu sistemin de 
literatürde birkaç minimum zamanı bilgisi dışında hemen hemen hiç bilgisi yoktur. Şekil 
10’da evreye göre çizilmiş olan ışık eğrisinde, bilinenlerin aksine farklı minimum 
derinliklerine sahip bir yarı ayrık sistem görünümü vardır. Yıllara göre minimumlara 
bakıldığında da, literatürdeki minimum zamanının düzeltilmesi gerektiği görülmektedir. 
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   Şekil 10. V1401 Cyg’nin ışık eğrisi 
 
 
2.6. V1411 Cyg 
EA/KE olarak sınıflandırılan sistem, maksimumda 12.1 ve minimumda 12.7 kadir 

parlaklığında verilmektedir. 0.776739 gün olarak verilen dönemi ise bunun 2 katı olarak 
belirlenmiştir ve bu da literatürde olabilecek bir dönem olarak belirtilmiştir [10]. Literatürde 
birkaç minimum zamanı dışında pek bir bilgi yoktur. Şekil 11’de görülen evreye bağlı ışık 
eğrisinde, maksimumları belirli bir genişliğe sahip bir bant gösteren ayrık bir sistem olarak 
görülmektedir. Maksimum düzeyi yıllara göre değişmektedir. Bu da sistemin etkinlik gösteren 
bir çift olabileceğini göstermektedir. 

 
2.7. V712 Cyg 
EA olarak tanımlanan sistem, maksimumda 15.2 ve minimumda 16.1 kadir 

parlaklığında verilmiştir ve dönemi ile ilgili bilgi yoktur [10]. Literatürde hemen hemen başka 
bir bilgi yeralmamaktadır ve çok az sayıda yayın vardır. Şekil 12’de evreye göre çizilmiş ışık 
eğrisinde dönem fourier çözümlemesi ile belirlenmiş ve eğri 1.154862 gün dönem 
kullanılarak çizilmiştir. Sistem, literatürde belirtildiği gibi ayrık sistem olarak 
görünmemektedir. Çünkü ışık değişimi oldukça geniş bir bant vermektedir ve bu bantın 
genişliği, ışık eğrisinde görülen minimumun derinliğinden fazla görünmektedir. 
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   Şekil 11. V1411 Cyg’nin ışık eğrisi 
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   Şekil 12. V712 Cyg’nin ışık eğrisi 
 
2.8. DN Cep 
EA/SD olarak tanımlanan B5 tayf türünden olan sistem, maksimumda 12 ve 

minimumda 13 kadir parlaklığında ve dönemi 3.306164 gün olarak verilmiştir [10]. 
Literatürde yalnızca bir dönem çalışması dışında pek fazla bilgi yoktur [4]. Şekil 13’te evreye 
göre çizilmiş ışık eğrisi, diğer sistemlere benzer olarak tutulmalardan başka bir parlaklık 
değişimi göstermektedir. Genel parlaklık düzeyi ve minimum derinlikleri de yıllara göre 
değişiyor görünmektedir. Min. II de pek belirgin değildir. 

 



ROTSEIIID ile Gözlenen Bazı Uzun Dönemli Çiftler 

 

 505 

-2.2

-2.0

-1.8

-1.6

-1.4

-1.2

-1.0

-0.8

-0.1 0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0 1.1

Evre

D
e
ğ
iş
e
n
 -
 M
u
k
a
y
e
s
e
 (
 k
a
d
ir
 )

2004

2005

2006

 
   Şekil 13. DN Cep’in ışık eğrisi 
 
2.9. IM Lac 
EB/KE olarak sınıflandırılan A1 tayf türünden olan sistem, maksimumda 12.9 ve 

minimumda 13.4 kadir parlaklığındadır. Min II derinliği de 13.2 kadir. Dönemi de 1.2683480 
gün olarak verilmiştir [10]. Literatürde birkaç minimum zamanı bilgisi dışında bilgi yoktur. 
Şekil 14’te evreye göre çizilen ışık eğrisinde, genel parlaklık düzeyinin yıllara göre değiştiği 
görülmektedir. Ayrıca yine bir bant biçiminde görülen minimumlar dışındaki ışık eğrisi, 
sistemin manyetik etkinlik gösteren bir sistem olabileceğini göstermektedir. 

 
2.10. V339 Lac 
EA olarak sınıflandırılan sistem, maksimumda 12.9 ve minimumda da 13.8 kadir 

parlaklığındadır. Dönemi 1.7042482 gün olarak verilmekte fakat bunun iki katı olan 
3.4086964 gün de olabileceği belirtilmektedir [10]. Şekil 15’te evreye göre çizilmiş ışık 
eğrisinde de bu doğrulanmıştır. Bu sistemde de manyetik etkinlik belirteci olabilecek 
değişimler göze çarpmaktadır. 
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   Şekil 14. IM Lac’ın ışık eğrisi 
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   Şekil 15. V339 Lac’ın ışık eğrisi 
 
3. Sonuçlar 
 
3.1. Işık Eğrisi Çözümlemeleri 
Çizelge 4’te listelenen fakat bu çalışmada ışık eğrisi ve bilgisi verilmeyen diğer örten 

çiftlerin bir bölümünün ışık eğrileri zamana göre çizildiğinde, belirgin bir parlaklık değişimi 
görülmemiştir. Bazılarında az da olsa değişim görülmesine karşın, Fourier çözümlemesi ile 
dönemli bir değişim belirlenememiştir. Bu nedenle bu çalışmada anlatılmamıştır. 
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Çalışmaya konu olan 6 alanda bulunan ve Çizelge 1’de verilen yıldızlardan ise 
bazılarının ışık eğrileri yeterli iken bazılarının eksiktir ve önümüzdeki yıllarda da ROTSEIIID 
Teleskobu ile gözlemlerinin sürdürülmesi planlanmıştır. Burada elde edilmiş olan tüm ışık 
eğrilerinin çözümlenmesi ile, tüm sistemlerin yörünge parametrelerinin belirlenmesi ve 
dönem çalışmaları ile de dönemlerinin iyileştirilmesi yapılacaktır. 

 
3.2. Değişen Yıldız Araştırılması ile Đlgili Yöntem 
Bu çalışmanın devamında, yeni bir yazılımla, elde olan tüm gözlem verileri taranarak, 

görüntülerde yeralan ve ölçümleri yeterli duyarlıkta olan yıldızların zamana bağlı parlaklık 
değişimlerinin elde edilmesi amacıyla bir ek çalışma daha yapılacaktır. Gözlenen bölgelerin 
yıldız sayısı açısından çok kalabalık olması, bu tarama sonucu çoğu önceden bilinmeyen yeni 
değişen yıldızların belirlenmesini sağlayacaktır. Bu da, böyle bir gözlem sonucunda elde 
edilen çok sayıda yıldıza ilişkin verinin bilgisayar yardımıyla ayıklanmasını sağlayacaktır. Bu 
aşamadan sonra da, elde edilen ve değişim gösteren ışık eğrilerini işleyerek, değişim türlerini 
belirleyen yazılım kullanılacaktır. Bu tür işlemleri yapan birden fazla çalışma vardır ve bu 
çalışmada da bunlardan yararlanılacaktır. 
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ETKĐLEŞEN ÇĐFT YILDIZLARDA YÜZEY ÇEKĐM ĐVMESĐ 

 
Zekeriya MÜYESSEROĞLU1 

 
 Özet 

 
Çift yıldızlarda bileşenlerin yüzey çekim ivmesinin elde edilmesi için çeşitli yollar 
bulunmaktadır. Eğer sistemin dikine hız eğrisi yoksa, bazı yöntemler tayf türü 
bağımlıdır ve iyi belirlenmiş kalibrasyonlara gerek duyarlar. Bu çalışmada, güvenilir 
fotometrik çözüm sonuçlarından, W UMa türü örten çiftlerin üyelerinin log g değerini 
tahmin etmek için istatistiksel bir bağıntı önerilmektedir. 
 
Anahtar Kelimeler: değen çiftler, W UMa türü sistemler, yüzey çekim ivmesi, 
istatistiksel bağıntı 
 
Abstract 
 
The surface gravity of the components of the binary stars may found of all kind 
methods. Some of these methods dependently of spectral type if the radial velocity is 
not observed, and these to require to well-known the calibrations. In this study to 
propose the statistical relation for log g value of the components of W UMa type 
eclipsing binaries with stand by reliable photometric analysis. 
 
Key Words: contact binaries, W UMa type systems, surface gravity, statistical relation 

 
 1.Giriş  

 Yıldızların Mv, Teff, log g ve [Fe/H] parametreleri, onların kütlelerini, 
yarıçaplarını, ışınım güçlerini ve yaşlarını tahmin etmek için gerekli parametrelerdir. Bunlar 
yıldız yapı ve evrim modelleri yardımıyla elde edilebilir. Işık ölçümü, bu atmosferik 
parametrelerin saptanmasına kısıtlı olarak imkan sağlar. Ne yazık ki az sayıda parlak tek 
yıldız ve çift çizgili örten değişenler dışında, M, R ve L fiziksel parametreleri direkt yoldan 
belirlenemez. Bunların dışında kalanlar için atmosferik parametrelere göre oluşturulan model 
atmosfer tayfına göre karar verilir. 

 Yıldız atmosfer modelleri dalgaboyunun fonksiyonu olarak, belli bir etkin 
sıcaklık, yüzey çekimi, dönme hızı ve kimyasal yapı için yıldızdan yayılan akının 
hesaplanmasını sağlar. Farklı dalgaboyundaki akılar yardımıyla sentetik renk indislerini 
saptamak ve böylece bilinen fiziksel parametrelerin ayar eğrilerini (deneysel) elde etmek 
mümkündür. 

 
 2.log g için Dolaylı Yöntemler  

 Yüzey çekim ivmesinin doğrudan elde edilmesine yönelik işlemler çoğu 
yıldızlar için olanaklı değildir. O zaman model bağımlı olan dolaylı yöntemlere başvurulur. 
Bunlarda da metallilik ([M/H]) oldukca etkindir, doğru olmayan metallilik log g değerini 
anlamlı şekilde etkiler. 
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Fotometrik grid kalibrasyonları; Fotometri, atmosferik parametreler için çok iyi bir 
“ilk tahmin” verebilir. Özellikle, indislerinin yıldızlararası madde soğurmasından bağımsız 
olması nedeni ile uvby Strömgren fotometrisi buna çok uygundur [1], [2], [3]. Bunun yanında 
Geneva ([4]) ve Vilnius ([5]) fotometrik sistemler için ayar eğrileri oluşturulmuştur. Kaiser 
([6]) tarafından yazılmış TempLogG (TNG) programı, Strömgren-β, Geneva ve Johnson 
fotometri sistemlerinin renklerine karşılık; etkin sıcaklık, log g ve metalliği vermektedir. 
Bundan başka, Moon ([7])’un fortran programının karşılığı uvbybeta.pro IDL kodu ([8]), 
Strömgren fotometri gözlemlerinden etkin sıcaklık, yarıçap gibi değerlerin tahmin 
edilmesinde yararlıdır. 

 

 
 

Şekil 2.1 Geneva fotometrisi indislerine karşılık Teff-log g ayar eğrileri 
 

 
 

Şekil 2.2 TempLogG programı giriş arayüzü 
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Uygun başka gözlemler yoksa, fotometriden elde edilen log g için duyarlık  ±0.2 dex 
dir, bu da bazı amaçlar için yeterli görülmektedir.  

Yüzey çekim ivmesi yıldız atmosferinde fotosferik basıncın bir ölçüsüdür. Tayf 
soğurma çizgilerinin genişliği yüzey çekim ivmesine duyarlıdır.  Balmer soğurma profilleri, 
Teff ve log g ye bağlıdır. Buna göre, bir başka yoldan Teff elde edilmiş ise Balmer çizgileri, 
log g yi bulmak için kullanılabilir. 

 
3. Değen Çiftlerde Yüzey Çekim Đvmesi için Kestirim  
Bu çalışmada, değen çift yıldızların büyük kütleli bileşeni (daha soğuk bile olsa) ana 

bileşen olarak alındı (kütle ve yarıçap sembollerinde 1 indisli). Bu nedenle q =m2/m1 kütle 
oranı her alt sınıf için birim veya ondan daha küçüktür (q≤1). Bileşenlerin kütleleri Güneş 
kütlesi, yarıçapları ile bileşenler arası uzaklık Güneş yarıçapı ve yörünge dönemi gün 

biriminde olmak üzere, Kepler’in üçüncü yasası;   )(5.74 21
23 MMPa +=   dir. Aynı 

birimlerle bileşenlerin gr/cm3 olarak ortalama yoğunlukları; 4091.1
3
i

i
i

R

M
=ρ   ile (i=1, 2) 

verilir. Bu iki bağıntı birleştirilerek, her iki bileşenin ayrı ayrı ortalama yoğunlukları için;  
  

)1(

01891.0
23

1

1
qPr +

=ρ    ,    
)1(

  01891.0
23

2

2
qPr

q

+
=ρ      (3.1) 

 
elde edilir. Bunlar ışık eğrisi gözlemleri ve analizleri ile bulunan değerler yardımıyla 

hesaplanabilir. 
Çoğunluğu Rucinski ve çalışma arkadaşlarının dikine hız ve ışık eğrisi gözlemleri 

sonucunda mutlak parametreleri bulunmuş 73 tane W UMa türü örten çifti dikkate aldık. 
Bileşenlerin, Güneş birimleri cinsinden kütle ve yarıçapları bilinirken, çekim ivmeleri cgs 
biriminde; 

 
log log 2 log R + 4.4374M= −g       (3.2) 

 
bağıntısı ile hesaplanır. Büyük kütleli bileşenin, ortalama yoğunluğu ile yüzey çekim 

ivmesinin logaritması arasında Şekil 3.1deki gibi bir ilişki bulunmaktadır. 
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Şekil 3.1 W UMa’ların kütleli bileşeni için ortalama yoğunluk – yüzey çekim ivmesi ilişkisi 
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Şekil 3.1’deki sürekli çizgi, x=log ρ1 olmak üzere, ilişki olasılığı r
2=0.965 olan, 

 
2

1log  4.3625 + 0.5260 x - 0.0852 x=g      (3.3) 

 
bağıntıya karşılıktır. Bileşenlerin mutlak değerlerinden elde edilen “gözlenen” log g ile (3.3) 
bağıntısından “hesaplanan” log g nin karşılaştırılması Şekil 3.2’de sunulmuştur. Şekil 3.3 de 
ise, gerçek çekim ivmesine göre (3.2) ve (3.3) ifadelerinden hesaplananlar arsındaki farkın 
dağılımı verilmektedir. 
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Şekil 3.2 Hesaplanan ve gerçek yüzey ivme değerleri  
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Şekil 3.3 Gerçek yüzey ivmesine göre farkın dağılımı  
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4. Sonuç ve Tartışma  
Örten değişenlerin mutlak değerlerini saptamak için en güvenilir yol, tayfsal ve 

fotometrik gözlemlerin birlikte çalışılmasıdır. Bu durumdaki örten çiftler için bulunan log g 
nin hatası 0.007 ile 0.025 dex arasındadır (ortalama 0.014 dex dir). Parlaklığın artması ile 
log g daha duyarlı saptanabilmektedir. Ancak belli nedenlerden dolayı pek çok sistem için her 
iki gözlem tekniğini gerçekleştirmek güç olmaktadır. Işıkölçümü gözlemlerin tayfsal 
çalışmaya göre daha kısa zamanda sonuca götürmesi ve dikine hız ölçümlerin olmadığı 
zamanlar, sisteme ilişkin bazı değerlerin elde edilmesi için dolaylı yollara başvurulmaktadır. 
Bu çalışmada, W UMa türü değen çiftlerin kütleli bileşeni için, ışık eğrisi analizinden elde 
edilen değerler yardımıyla yüzey çekim ivmesinin kestirimine yardım edecek bağıntı 
verilmiştir. Verilen bağıntı ile bulunan log g nin göreli hatası 0.02 dex olarak görülmektedir. 
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EKSEN DÖNMESĐ GÖSTEREN SĐSTEMLER ÜZERĐNE 

ĐSTATĐSTĐKSEL ĐNCELEME 

 
Uğurcan SAĞIR1, Birol GÜROL2 

 
Özet 

 
Bu çalışma, Kreiner ve ark. [1] tarafından O-C değişimi yayınlanmış ve literatürden 
fiziksel ve yörüngesel parametreleri elde edilmiş toplam 84 adet sistem kullanılarak 
gerçekleştirilmiştir. O-C değişimine göre eksen dönmesi gösteren sistemlerin eDa ve 
eDb şeklinde iki farklı yapıda sınıflandırılmıştır. Eksen dönmesi gösteren sistemlerin 
büyük bir çoğunluğunun bileşenleri anakolda bulunan Algol türü çift sistemler oldukları 
ortaya çıkmıştır. Bileşen yıldızların neredeyse tamamının B veya A tayf türünden 
oldukları ve galaktik düzleme çok yakın konumlarda bulundukları görülmüştür. Çoğu 
sistem için kütle oranının 1’e yakın değerler aldığı ve yüzey potansiyel değerlerinin 
birbirlerine göre doğrusal bir bağıntı gösterdikleri ortaya çıkmıştır. Doğrusal değişim 
üzerinde bulunan fakat henüz eksen dönmesi görülmeyen sistemlerde eksen dönmesi 
görülme olasılığının fazla olduğu görülmüştür. 
 
 
Anahtar Kelimeler: Örten çift yıldızlar, Dönem değişimi, Eksen dönmesi gösteren 
sistemler, Đstatistiksel dağılım. 
 
Abstract 
 
This work is a part of a study made using the O-C variations published by Kreiner et al. 
[1] for 84 systems which physical and orbital parameters obtained from literature. The 
systems classified as apsidal motion systems shows two type of variation which 
classified as eDa and eDb systems. We derived that most of the systems that showing 
apsidal motion are Algol type binaries which most of the components located on the 
main sequence. Nearly all of the components are B or A spectral type and located nearly 
on the galactic plane. The masses of the components are nearly identical which the 
resulting mass ratio of the systems is near to 1. We found that the potentials of the 
components vary linearly with each other and any systems located on this line has a 
high probality of being apsidal motion systems.  
 
Key words: Eclipsing binary stars, Period variation, Systems showing apsidal motion, 
Statistical distribution. 

 
1. Giriş 
Örten değişen yıldızların gözlemi sonucunda elde edilen minimum zamanları, onların 

dönem değişimlerinin incelenmesinde kullanılan en önemli gözlemsel veriyi oluşturur. Çift 
yıldız sistemlerinde karşılaştığımız dönem değişimlerinin nedenleri konusunda çok sayıda 
inceleme literatürde bulunmaktadır. Dönem değişiminin nedenleri arasında; bileşen yıldızlar 
arasında kütle alış-verişi veya uzaya kütle aktarımı, görülmeyen üçüncü bileşenin varlığı 

                                                 
1 Ankara Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bil. Böl. Ankara,  ugurcansagir@hotmail.com 
2 Ankara Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bil. Böl. Ankara,  gurol@science.ankara.edu.tr 
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(birden fazla bileşen bulunabilir), bileşen yıldızların manyetik etkinlikleri ve yörüngenin 
uzayda dönmesi (eksen dönmesi) gibi nedenler sayılabilir. Bu nedenlerden bazıları dönemli 
bazıları ise zaman zaman gerçekleşen olaylardır ve etkileri sistem için çizilen O-C 
grafiklerinde görülür. Çoğu çift yıldız sisteminde bu mekanizmalardan biri veya birkaçının 
aynı anda dönem değişimine etkide bulunduğu bilinmektedir. 

Dönem değişimine ilişkin bilgi, sisteme ait gözlenmiş minimum zamanlarından 
yararlanarak oluşturulan O-C eğrisi incelenerek elde edilebilmektedir. Bu türden çalışmaların 
doğru bir şekilde gerçekleştirilmesi, gözlem kalitesi yüksek (fotometrik ve ccd gözlemleri)  
verilerin uzun bir zaman aralığına dağılmış olması durumunda mümkündür. Bu kritere uyan 
sistem sayısı literatürde çok fazla değildir, en iyi durumda 100 yılı aşkın bir zamana yayılmış 
gözlemsel veri ile karşılaşmak mümkündür. 

Eksen dönmesi gösteren sistemler, yukarıda bahsedilen dönem değişim türlerinden 
sadece birini oluşturmaktadır ve çizilen O-C grafiklerindeki değişim nedeniyle kolaylıkla 
diğer dönem değişimi gösteren sistemlerden ayrılabilmektedir. Büyük dışmerkezliğe sahip çift 
yıldız sistemlerinde, eğer yörünge doğrultusu uzayda yer değiştiriyorsa, bileşen yıldızların 
birbirlerini örtme ve örtülme zamanlarında değişiklikler ortaya çıkar.  Bu tür sistemlerin O-C 
değişimleri incelendiğinde, birinci ve ikinci minimumların birbirlerine zıt fazda ve dönemli 
olarak yer değiştirdikleri görülür. Ayrıca bu tür sistemlerde, diğer dönem değişimin 
nedenlerinden biri veya birkaçı aynı zamanda bulunabilir (örn. Eksen dönmesi gösteren 
sistemlerde üçüncü cismin varlığı: Wolf ve ark. [2]) ve bu etki O-C değişimi üzerinde çeşitli 
şekillerde kendini gösterir. 

Dışmerkezliğe sahip sistemlerde bileşen yıldızların birbirlerine uyguladıkları çekimsel 
kuvvetler, yörünge üzerindeki her noktada sabit kalmaz. Genel davranış, dönme-dolanma 
kitlenmesini ve yörüngenin dairesel hale gelmesi şeklindedir. Bir çift yıldız sisteminde işleyen 
bu kuvvetler, sistemin yörüngesinin uzayda konum değiştirmesine neden olur. Bu nedenle 
bakış doğrultumuza göre bileşen yıldızların birbirlerini örtmeleri veya örtülmeleri arasında 
zaman farklılıklarının ortaya çıkmasına neden olur. Yörüngenin uzaydaki dönme hızına bağlı 
olarak, örtme ve örtülme zamanları değişeceğinden bu tür sistemler için çizilen O-C 
grafiklerinden yörüngenin uzayda dönme süresinin belirlenmesi mümkündür. Yörüngenin 
uzayda tam bir tur atması için geçmesi gereken süreye “eksen dönme dönemi” adı verilir ve U 
sembolüyle gösterilir. U değeri yakın çift sistemler için birkaç yıl olabileceği gibi, ayrık çift 
sistemlerde birkaç yüzyıl gibi değerler alabilmektedir. Bu tür sistemlerin en önemli özellikleri 
bileşen yıldızların iç yapılarına ait bilgilere ulaşılabilmesi ve yörünge dışmerkezliğinin 
belirlenebilmesidir (Cowling [3], Sterne [4]). 

 Eksen dönmesine ilişkin parametrelerin gözlenen minimum zamanlarından 
hesaplanması, bilinen O-C analizi yöntemleri ile gerçekleştirilir. Bu tür çalışmalar için 
yararlanılabilecek bazı kaynaklar Gimenez & Garciia-Pelayo [5], Lacy [6], Wolf ve ark.[7] 
olarak verilebilir. 

Bu çalışmanın temel düşüncesi; O-C değişimleri üzerinde yapılacak şekilsel bir 
sınıflandırma ile yıldızların fiziksel ve/veya geometrik parametreleri arasında bir ilişkinin 
bulunup bulunmadığının ortaya konmasıdır. Çalışma aslında her türden dönem değişimi 
gösteren sistemleri kapsamaktadır, fakat burada bu çalışmanın sadece eksen dönmesi ile ilgili 
kısmı sunulacaktır.  
 

2. Materyal 
 Bu çalışmada kullanılan materyal, Kreiner ve ark. [1]’nın örten değişen sistemler için 
yayınladıkları O-C grafikleri ve bu sistemler için literatür taraması sonucu elde edilen fiziksel 
ve geometrik parametrelerdir. O-C değişimi yayınlanmış toplam 1115 sistemin dönem 
değişim karakteristiğinin sınıflandırılması gerçekleştirilmiş ve yoğun bir emek harcanarak 
gerçekleştirilen literatür taraması sonucunda toplam 654 sistem için yeterli sayıda parametre 
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toplanabilmiştir. Yapılan O-C sınıflandırması sonucunda toplam 84 adet sistemin eksen 
dönmesi gösteren sistem olduğu belirlenmiş ve istatistiksel inceleme bu sistemler kullanılarak 
gerçekleştirilmiştir.  
 Şekilsel olarak incelendiğinde, eksen dönmesi (eD) gösteren sistemlerin iki ana sınıfta 
toplanabileceği görülmüştür. Bu iki ana sınıf sistem eDa ve eDb olarak sembolize edilmiştir. 
Şekil 1’de sol üst eDa türü sistemleri ve sağ üst eDb türü sistemleri temsil etmek için 
kullanılan örnek O-C değişimlerini göstermektedir. Bu iki tür sistem arasındaki temel farklılık 
eDa türü sistemlerde birbirine zıt fazda minimumların dönemli olarak yer değiştirmesi, eDb 
türü sistemlerde ise birinci ve ikinci minimumların birbirlerine paralel şekilde değişim 
göstermesidir. 

eDb olarak sınıflandırılan sistemlerde görülen bu tür değişim için yapılabilecek iki 
açıklama olabilir. Bunlardan ilki, sistemin U değerinin çok büyük olmasıdır ve diğeri ise bu 
sistemlerin eksen dönmesi göstermiyor olmasıdır. Şayet bu açıklamalardan ikincisi doğru ise 
bu durumda dönme-dolanma kitlenmesine ilişkin teorinin bu tür sistemlerde neden 
işlemediğinin açıklanması gerekmektedir. 

Şekil 1’de sol alt kısımda gösterilen ve eDa’ların bir alt sınıfı olarak sınıflandırılan 
sistemlerde, birinci ve ikinci minimumların eksen dönmesine ilişkin değişimin yanında ayrıca 
periyodik değişimlerin görüldüğü sistemler olarak dikkate alınmış ve eDa+s gösteriminin bu 
tür sistemler için uygun olduğu kabul edilmiştir. Bu tür sistemlerin sayısı çok fazla değildir ve 
bileşen yıldızlar açısından eDa türü sistemler olarak bakılabilir. s sembolü sinüsel değişimi 
temsil etmek amacıyla kullanılmıştır ve muhtemelen üçüncü bir bileşenin varlığı bu türlü bir 
değişime neden olmaktadır. Şekil 1’de alt sağ’da gösterilen ve eD? ile sembolize edilen 
sistemler; yeterince gözlemsel verisi bulunmayan fakat birinci ve ikinci minimumların 

 

 

 
 
Şekil 1. Eksen dönmesi gösteren sistemlerde dikkate alınan sınıflandırmaya örnek O-C değişimleri. 
Sol üst şekil eDa türü, sol alt şekil eDa+s, sağ üst şekil eDb ve sağ alt şekil eD? türüne örnek 
olarak verilmiştir (şekiller Kreiner [1] den alınmıştır).  
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birbirlerine zıt fazda bulunduğu sistemlerdir. Bu tür sistemlere ilişkin gözlemsel verisinin 
artması ile eDa veya eDb türü sistemlerden biri olarak sınıflandırılacak sistemler olarak 
dikkate alınacaktır.  

Eksen dönmesinin temel nedeni, büyük dışmerkezliğe sahip sistemlerde yörüngenin 
dairesel hale gelmesini ve dönme/dolanma kitlenmesini sağlayacak çekimsel kuvvetlerin 
işlemesi olduğuna göre, eDb türü dönem değişimi gösteren sistemler aslında eDa türü değişim 
gösterecek sistemler olarak bakılabilir.  

Dikkate alınan sistemlerin ışık eğrilerinin biçimlerine göre dağılımları Tablo 1’de 
verilmiştir. Işık eğrisi biçimleri dikkate alındığında, eksen dönmesinin neredeyse tamamının 
Algol türü sistemlerde görüldüğü ortaya çıkmıştır. Dikkate alınan sistemler arasında üç adet β 
Lyrae ve bir adet eliptik değişen sistem bulunmaktadır. Algol türü sistemler, genel olarak 
uzun dönemli ve bileşenleri küresel yapıya sahip ayrık sistemlerdir. Nisbeten kısa yörünge 
dönemine sahip olan β Lyrae ve W UMa türü sistemlerde eksen dönmesinin görülmemesi, bu 
tür sistemlerde dönme ve dolanma kitlenmesinin gerçekleştiği ve yörüngenin dairesel hale 
geldiğini gösterir. Tablo 1’den çıkarılabilecek bir başka sonuç ise eDa türü dönem değişimi 
gösteren sistemlerin, eDb türü sistemlere göre yaklaşık iki kat daha fazla olmasıdır. Bu ise 
eDb türü sistemlerin zamanla eDa türü değişim göstereceklerini desteklemektedir. 
 Şekil 2’de dönem değişimi gösteren bütün sistemler dikkate alındığında, eksen 
dönmesi gösteren sistemlerin diğer incelenen sistemler arasında %10’luk bir orana sahip 
olduğu ve yaklaşık %96’lik bir oranda Algol türü sistemlerden oluştukları ortaya çıkmaktadır. 
Ayrıca Şekil 2’den çıkarılan bir başka sonuç, dönem değişiminin çift yıldız sistemlerinde 
olağan bir olay olduğudur. Dikkate alınan sistemlerin sadece %21’inde dönem değişimi 
görülmemektedir (veya henüz görülmemektedir).  

Tablo 1. Işık eğrisi biçimlerine göre eDa, eDb, eDa+s ve eD? sınıfı dönem değişimi gösteren 
sistemlerin dağılımları. EA (Algol), EB (β Lyrae) ve EW (W UMa) türü ışık eğrisi gösteren 
sistemleri temsil etmektedir.  

Dönem Değişim Türü EA(N) EB(N) EW(N) Toplam 
eDa 43 2 - 45 
eDb 21 1 - 22 

eDa+s 5 - - 5 
eD? 10 - - 12* 

* Sistemlerden biri ELL/KE türü değişen olarak sınıflandırılmıştır (GCSV). 
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Şekil 2. Işık eğrisi biçimi ve dönem değişim türlerine göre sistemlerin dağılımı. N sembolü 
sistemlerin sayısını, L, dönem değişimi görülmeyen veya henüz görülmeyen sistemleri, eD eksen 
dönmesi gösteren sistemleri, n ve u kütle aktarımı veya atımı nedeniyle dönem değişimi gösteren 
sistemleri ve s ise sinüs benzeri dönemli değişim gösteren sistemleri temsil etmektedir.  
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 Tablo 2’de eksen dönmesi gösteren sistemlerin 
GCVS’de verilmiş olan değişen yıldız kodlamasına göre 
dağılımı verilmiştir. Eksen dönmesi gösteren sistemlerin 
yaklaşık %90’ının EA, EA/DM ve EA/D türü ayrık 
sistemlerden oluştukları görülmektedir. Ayrıca dikkate 
alınan sistemlerin yaklaşık %73’ünün anakol bileşenlerine 
sahip oldukları anlaşılmaktadır.  
 
 
3. Eksen Dönmesi Gösteren Sistemlerde Đncelenen 
Dağılımlar 
 
3.1. Galaktik Dağılım 
 
Şekil 3’de dikkate alınan 84 adet sistem ile birlikte dönem 
değişimi gösteren diğer sistemlerin galaktik dağılımları 
gösterilmiştir. Grafik üzerinde belirtilen dört adet sistem 
hariç, eksen dönmesi gösteren sistemlerin neredeyse tamamı galaktik düzleme çok yakın 
konumlarda bulunmaktadırlar. Bu ise onların genç sistemler olduğunun bir göstergesidir. 
Eksen dönmesi gösteren sistemlerin galaktik dağılımlarına bakarak, kendi aralarında bir ayrım 
yapmak mümkün görülmemektedir. Bu türden sistemlerin büyük bir kısmı -15<b(°)<+15 
(%75) aralığında bulunmaktadır.  

 Zet Phe (P=1g.67, B6V+B9V, e=0.0113) ve TV Cet (P=9g.1, F2+F5, e=0.055) 
sistemleri eDa+s türü dönem değişimi gösteren sistemler olarak sınıflandırılan sistemler 
arasındadır ve muhtemelen üçüncü bileşene sahip sistemlerdir. Zet Phe sistemi aynı zamanda 
dönemi P=210 yıl olan WDS 01084-5515 olarak adlandırılan görsel çift yıldızın 
bileşenlerinden biridir (Ling [8], Chambliss [9]).  

TV Cet sistemi, Wolf ve ark.[10] tarafından üçüncü bileşene sahip olduğu yaptıkları O-
C analizi sonucunda belirtilen bir sistemdir. Sistemin eksen dönmesi dönemi U=30000 yıl’dır. 
Mevcut O-C eğrisine bakılarak sınıflandırma gerçekleştirildiğinde, sistem eDb benzeri bir 
yapıya sahiptir. Ayrıca her iki bileşeni F tayf türünden olan ender sistemlerden biridir (bkz. 
Kesim 3.11). 

Tablo 2. Eksen dönmesi 
gösteren sistemlerin GCVS’de 
verilen ışık değişim türüne 
göre dağılımları 

Tür Adet Yüzde 

E 1   

EA 6 7.14% 

EA/D 9 10.71% 

EA/DM 61 72.62% 

EA/KE: 1   

EA/SD: 1   

EA+DSCTC 1   

EB 1   

EB/DM 1   

EB/GS+ACYG 1   

ELL/KE 1   

Toplam: 84 90.48% 
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Şekil 3. eDa, eDa+s, eDb ve eD? sınıfı dönem değişimi gösteren sistemlerin galaktik dağılımları.  
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 eDa sınıfı olan BW Aqr (P=6g.7, e=0.17, F8IV+F7IV) her iki bileşeni F tayf türünden 
olan başka bir sistemdir ve eDa türü dönem değişimi gösteren sistemler içerisinde en geç tayf 
türüne sahip tek sistemdir (bkz. Kesim 3.11). Sistem Clausen [11] tarafından incelenmiş ve 
her iki bileşenin anakolun üst kısmına doğru evrimleşme aşamasında bulunan ender 
sistemlerden biri olduğunu belirtilmiştir, sistemin eksen dönme dönemi, U=7400±900 yıl 
olarak hesaplanmıştır.  

α CrB (P=17g.36, e=0.37, A0V+G5V) sistemi eDb türü dönem değişimi gösteren 
sistem olarak sınıflandırılmıştır ve aynı türdeki diğer sistemler ile karşılaştırıldığında düşük 
kütle oranı (q=0.356) dikkati çekmektedir (bkz. Kesim 3.5). Ayrıca dönem değişim genliği en 
büyük olan dördüncü sistemdir ve en geç tayf türünden yoldaş bileşene sahip sistemlerden 
birini oluşturmaktadır. Dönem değişim türünün belirlenmesinde kullanılan O-C grafiğindeki 
gözlemsel verisi sayısı son derece az olduğu için dönem değişim türünde belirsizlik olabilir. 

Zet Phe sistemi hariç diğer sistemlerin geç tayf türünden bileşenlere sahip sistemler 
oldukları dikkati çekmektedir.  
 

3.2. Yörünge Yarı-Büyük Eksen Uzunluğu ve Dönem Dağılımı 
 

Kepler yasaları gereği birbirlerine bağımlı olan bu iki parametrenin 
karşılaştırılmasının temel nedeni, bu türden dönem değişimi gösteren sistemler için dönem ve 
yörünge yarı-büyük eksen büyüklüğü olarak alt ve üst sınırların bulunup bulunmadığının 
incelenmesidir.  

Tablo 3 incelendiğinde, eDa türü sistemler için dönemi 1 günden küçük, eDb türü 
sistemler için ise dönemi 3 günden küçük herhangi bir sistemin bulunmadığı görülür. En 
küçük döneme sahip eDb türü sistemlerden IT Cas (P=3g.897, e=0.085, F5+F5), MY Cyg 
(P=4g.005, e=0.01, A7:m+A5:m (F0m+F0m)), CO Cep (P=4g.138, e=0.094, G0V) ve EK Cep 
(P=4g.428, e=0.109, A0V+F9 (A1,5V+G5)) sistemleridir. 

eDb türü olan bu dört sistemin ortak özelliği küçük dışmerkezliğe sahip yörüngeleri ve 
geç tayf türünden bileşenlere sahip olmalarıdır. Geç tayf türünden bileşene sahip eDb türü 
diğer sistemlerde ise yörünge dışmerkezliklerinin daha büyük değerlere sahip olduğu 
görülmüştür.  

eDa türü sistemler için yığılmanın 1<P(gün)≤4 (%74) aralığında bulunması ve bu 
aralığa karşılık eDb türü sistemlerin sayısının son derece az olması (%0.05), eDa türü 
sistemler ile eDb türü sistemlerin birbirlerinden farklı 
olduklarının bir göstergesi olabilir. P>5 gün için hem 
eDa hemde eDb türü sistemlerin bulunması, eksen 
dönme mekanizmasında sadece dönem 
parametresinin etkin olmadığını, aynı zamanda 
yörünge dışmerkezliklerinin de dikkate alınması 
gerektiğini göstermektedir. P>5 gün sınırı için eDb 
türü sistemlerden sadece iki adet sistemin yörünge 
dışmerkezliği 0.1 den küçük olduğu belirlenmiştir ve 
bu sistemlerden birinde yoldaş bileşen geç tayf türüne 
sahiptir. 

Tablo 3 dikkate alındığında yakın çift 
sistemlerde eksen dönmesinin görülmediği ortaya 
çıkmaktadır. Yakın çift yıldız sistemleri oluşurken 
dairesel yörüngeye sahip bir şekilde oluşmuyorsa bu 
durumda yakınlık etkisinin yörüngeyi hızla dairesel 
hale getirdiği söylenebilir. Tablo 3 dikkate 
alındığında eksen dönmesi görülen sistemlerde 

Tablo 3. Dönem değişim türlerine 
göre dönem ve yörünge yarı-büyük 
eksen uzunlukları dağılımı. 

P(gün) eDa eDb  a(R
�
) eDa eDb 

0<P≤1 - -  0<a≤3 - - 

1<P≤2 11 -  3<a≤6 - - 

2<P≤3 13 -  6<a≤9 1 - 

3<P≤4 13 1  9<a≤12 11 - 

4<P≤5 4 3  12<a≤15 6 1 

5<P≤6 2 -  15<a≤18 4 3 

6<P≤7 2 5  18<a≤21 4 1 

7<P ≤8 2 1  21<a≤24 4 1 

8<P≤9 1 1  24<a≤27 3 2 

9<P≤10 1 2  27<a≤30 4 1 

P >10 1 9  a>30 6 9 

Toplam: 50 22  Toplam: 43 18 
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yörünge yarı-büyük eksen uzunlukları için sınır değerler verilebilir, bu sınır değerler eDa türü 
sistemler için a>9 R

�
 ve eDb türü sistemler için a>12 R

�
 dir. 

  Şekil 4’de eksen dönmesi gösteren sistemlerde en aykırı konumda bulunan fakat genel 
dağılımın bir uzantısı olduğunu düşündüğümüz V1765 Cyg (P=13g.37, e=0.335, B0.5Ib+B2V 
(B0IV), EB/GS+ACYG) sistemi bulunmaktadır. Bu sistemde bileşen yıldızlardan biri 
süperdev’dir ve yoldaş bileşen ise nonradyal zonklama yapan bir yıldızdır. Bu konfigürasyonu 
dikkate alındığında eksen dönmesi gösteren sistemler içerisinde rastlanan ender sistemlerden 
birini oluşturmaktadır. Ayrıca sistemin q=0.488 kütle oranı ile en düşük kütle oranına sahip 
sistemlerden biri olma özelliğini taşıdığı görülmüştür (bkz. Kesim 3.5).  
 

3.3. Sıcaklık Dağılımı  
 
Tablo 4’de eksen dönmesi gösteren sistemlerde 

bileşen yıldızların sıcaklık dağılımları verilmiştir. eDa 
türü sistemlerde baş bileşenlerin çoğunlukla 
7500<T≤15000 K (%59) aralığında bulunmasına 
rağmen belirli bir sıcaklıkta yığılmadan bahsetmek 
mümkün değildir. eDb türü sistemlerde ise yığılma 
genel olarak 5000<T≤10000K (%71) aralığında 
bulunmaktadır. 

Yoldaş bileşenler dikkate alındığında eDa türü 
sistemler için 5000<T≤12500K (%59) aralığı ve eDb 
türü sistemler için 5000<T≤10000K (%77) aralığı 
yığılmanın en fazla olduğu sıcaklık aralığı olarak 
verilebilir.  

Tablo 4. Dönem değişim türlerine 
göre baş ve yoldaş bileşenlerin 
sıcaklık dağılımı. 

 Baş 
Bileşen 

Yoldaş 
Bileşen 

T(K) eDa eDb eDa eDb 

2500<T≤5000 - 1 - 1 

5000<T≤7500 3 7 4 9 

7500<T≤10000 9 6 13 5 

10000<T≤12500 8 - 6 - 

12500<T≤15000 5 - 3 - 

15000<T≤17500 3 2 4 2 

17500<T≤20000 2 1 - - 

20000<T≤22500 1 - 1 1 

22500<T≤25000 2 - 3 - 

25000<T≤27500 2 1 2 - 

27500<T≤30000 3 - 2 - 

T>30000 6 1 6 - 

Toplam: 44 18 44 18 

V1765 Cyg

0

10

20

30

40

50

60

70

80

90

100

-1 -0.5 0 0.5 1 1.5 2

eDa eDb eDa+s eD?

a(Ro)

Log P(gün)
 

Şekil 4. Eksen dönmesi gösteren sistemlerde dönem-yörünge yarı büyük eksen uzunlukları 
arasındaki değişim. Küçük siyah semboller O-C değişimi bilinen diğer sistemleri göstermektedir. 
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Bileşen yıldızların sıcaklıkları dikkate 
alındığında eDb türü sistemlerin eDa türü sistemlere 
göre daha düşük sıcaklığa sahip bileşenlere sahip 
sistemler oldukları söylenebilir. Ayrıca eDb türü 
sistemlerde 10000 K’den büyük baş ve yoldaş 
bileşenlerin sayısının çok az olduğu (~%20) dikkati 
çekmektedir.  

 
3.4. Kütle Dağılımı  

 

Tablo 5’de bileşen yıldızların kütlelerinin 
dağılımı verilmiştir. Her iki tür dönem değişimi 
gösteren sistemler için baş ve yoldaş bileşenlerin 
kütlelerinin 1 M

�
’den büyük olduğu (küçük olan tek 

örnek var) görülmektedir. Bileşen yıldızların kütleleri 
anlamında verilen bu alt sınırın dışında eDa türü 
sistemler için dağılımda dikkat çeken bir yığılmanın 
bulunmadığı, fakat eDb türü sistemlerde baş ve yoldaş 
bileşenler için 1.0<M1,2(M

�
)≤2.5 aralığında bir 

yığılmanın bulunduğu söylenebilir. 
 

3.5. Kütle Oranı Dağılımı 
 

Tablo 6’de verilen ve eDa ile eDb türü dönem 
değişimi gösteren sistemler için kütle oranı dağılımları 
incelendiğinde, genel olarak eksen dönmesinin büyük 
kütle oranına sahip sistemlerde görüldüğü ortaya 
çıkmaktadır. q<0.5 (%4.5) kütle oranına sahip çok az 
sistem bulunmaktadır. eDb türü için sistemlerin 
yaklaşık %72’sinin kütle oranının q>0.8 olduğu, eDa 
türü sistemler için ise yaklaşık %91’inin kütle oranının 
q>0.6 olduğu görülmektedir. Kütle oranı q<0.3 olan 
herhangi bir sistemde eksen dönmesi mevcut değildir.  

Küçük kütle oranına sahip sistemlerde eksen 
dönmesi görülmemesi ve yığılmanın genel olarak 
büyük kütle oranlarında bulunmasından, eksen dönmesi 
nedeniyle dönem değişiminin birbirlerine yakın 
kütlelere sahip bileşenli sistemlerde gerçekleştiğini 
göstermektedir.  
 

3.6. Yarıçap Dağılımı  
 

Tablo 7 incelendiğinde R≤1 R
�
 olan ve eksen dönmesi görülen sistem sayısının yok 

denecek kadar az (tek örnek var: α CrB, R2=0.9 R
�
) olduğu görülmektedir. eDa türü 

sistemlerde baş ve yoldaş bileşenler için yığılma 1.5<R1,2(R
�
)<3.0 (%56) aralığında 

bulunmaktadır.  
 eDb türü sistemler için baş bileşenlerin büyük bir çoğunluğu 1.0<R1(R

�
)<3.0 (%83) 

aralığında yığılma gösterirken, yoldaş bileşenler için bu yığılma 1.0<R2(R
�
)<2.5 (%72) 

aralığında bulunmaktadır.  
 
 

Tablo5. eDa ve eDb türü dönem 
değişimi gösteren sistemlerde 
bileşen yıldızların kütleleri 
dağılımı. 

 Baş Bileşen Yoldaş Bileşen 

M(M
�
) eDa eDb eDa eDb 

0.0<M≤0.5 - - - - 

0.5<M≤1.0 - - - 1 

1.0<M≤1.5 5 4 7 5 

1.5<M≤2.0 1 3 6 3 

2.0<M≤2.5 7 6 4 6 

2.5<M≤3.0 2 1 5 - 

3.0<M≤3.5 2 - 2 - 

3.5<M≤4.0 5 - 1 - 

4.0<M≤4.5 1 - - - 

4.5<M≤5.0 4 - 4 1 

5.0<M≤5.5 2 1 1 - 

5.5<M≤6.0 - 1 - - 

M>6.0 14 2 13 2 

Toplam: 43 18 41 18 

 
Tablo 6. eDa ve eDb türü 
sistemlerde kütle oranı (q=m2/m1) 
dağılımı. 

q(m2/m1) eDa eDb 

0.0<q≤0.1 - - 

0.1<q≤0.2 - - 

0.2<q≤0.3 - - 

0.3<q≤0.4 1 2 

0.4<q≤0.5 1 1 

0.5<q≤0.6 2 1 

0.6<q≤0.7 5 - 

0.7<q≤0.8 6 1 

0.8<q≤0.9 6 3 

0.9<q≤1.0 23 10 

Toplam: 44 18 
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3.7. Kesirsel Yarıçaplar Dağılımı 
 
Tablo 8’de eDa ve eDb türü dönem değişimi gösteren 
sistemler için kesirsel yarıçaplara ilişkin dağılım 
verilmiştir. Baş bileşenler için eDa türü sistemlerde 
0.1<r1≤0.3 aralığında %88, eDb türü sistemlerde ise 
0.0<r1≤0.2 aralığında %94 oranında bir yığılma 
bulunmaktadır.  

Yoldaş bileşenler dikkate alındığında eDa türü sistemlerde 0.1<r2≤0.3 aralığında %88 
ve eDb türü sistemlerde ise yıldızların tamamının 0.2’den küçük kesirsel yarıçapa sahip 
olduğu ve 0.0<r2≤0.1 aralığında %72 oranında yığıldıkları görülmektedir. 
 

3.8. log g Dağılımı 
 

Tablo 9’da eksen dönmesi gösteren 
sistemlere ilişkin bileşen yıldızların log g dağılımı 
verilmiştir. Her iki tür dönem değişimi gösteren 
sistemler için bileşen yıldızların çekim ivmelerine 
ilişkin değerlerin çok sınırlı bir aralıkta 
bulundukları görülmektedir. 

Baş ve yoldaş bileşenlerin yaklaşık %98’i 
3.5<logg≤4.5 aralığında bulunmaktadır. Bu aralığın 
dışında çok az sayıda yıldız mevcuttur. Bu tür 
dönem değişimi gösteren sistemlerde bileşen 
yıldızların sıkışık cisimler olduklarının bir 
göstergesidir. Aynı aralıkta eDb türü sistemlerin 
%94’ü ve yoldaş bileşenlerin ise tamamı 
bulunmaktadır.  

Şekil 5’de bileşen yıldızların diğer dönem değişimi gösteren sistemlere göre log g 
dağılımı verilmiştir. Genel olarak büyük dönemlere gidildiğinde diğer türden dönem değişimi 
gösteren sistemler için log g değerlerinin küçüldüğü dikkati çekerken, eksen dönmesi gösteren 
sistemlerde, özellikle yoldaş bileşenler için değişimin olmadığı ve baş bileşenler için ise hafif 
bir eğimle değişim gösterdikleri söylenebilir.  

eD türü sistemlerin tamamı dikkate alındığında ortalama olarak [log g1]=4.06±0.25 ve 
[log g2]=4.13±0.22 olduğu hesaplanmıştır. Sistemler ayrı ayrı dikkate alındıklarında eDa türü 
baş ve yoldaş bileşenler için [log g1]=4.07±0.22 ve  [log g2]=4.14±0.17, eDb türü sistemler 

Tablo 8. eDa ve eDb türü dönem 
değişimi gösteren sistemlerde kesirsel 
yarıçapları dağılımı. 

 Baş 
Bileşen 

Yoldaş 
Bileşen 

r (R/a) eDa eDb eDa eDb 

0.0<r ≤0.1 4 11 6 13 

0.1<r ≤0.2 15 6 26 5 

0.2<r ≤0.3 24 1 10 - 

0.3<r ≤0.4 1 - 2 - 

r >0.4 - - - - 

Toplam: 44 18 44 18 

 

Tablo 9. eDa ve eDb türü sistemlerde 
Log g dağılımı.  

 Baş 
Bileşen 

Yoldaş 
Bileşen 

log g eDa eDb eDa eDb 

3.0<Log g≤3.5 1 1 1 - 

3.5<Log g≤4.0 10 5 6 5 

4.0<Log g≤4.5 32 12 36 13 

       Log g>4.5 - - - - 

Toplam: 43 18 43 18 

 

Tablo 7. eDa ve eDb türü dönem 
değişimi gösteren sitemlerde 
bileşen yıldızların yarıçapları 
dağılımı. 

 Baş Bileşen Yoldaş Bileşen 

R(R
�
) eDa eDb eDa eDb 

0.0<R≤0.5 - - - - 

0.5<R≤1.0 - - - 1 

1.0<R≤1.5 1 2 6 3 

1.5<R≤2.0 7 6 11 8 

2.0<R≤2.5 8 4 7 2 

2.5<R≤3.0 9 3 3 1 

3.0<R≤3.5 3 - 2 - 

3.5<R≤4.0 1 - 2 1 

4.0<R≤4.5 2 1 4 - 

4.5<R≤5.0 3 - 1 - 

5.0<R≤5.5 1 1 1 1 

5.5<R≤6.0 1 - 2 1 

R>6.0 7 1 4 - 

Toplam: 43 18 43 18 
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için ise  [log g1]=4.08±0.29 ve  [log g2]=4.17±0.22 değerleri hesaplanmıştır. Hata sınırları 
içerisinde log g değerlerine bakıldığında, eDa’lar ile eDb’ler arasında önemli bir farklılığın 
bulunmadığı görülmektedir. 

Şekil 5’de aykırı konumda bulunan V1765 Cyg 
sistemi ışınım sınıfı Ib olan bir süperdev baş bileşene ve 
zonklama yapan bir B2V tayf türünden bir bileşene 
sahiptir. V380 Cyg ise B1III+B3V: tayf türünden 
bileşene sahip bir sistemdir ve yine süperdev bir baş 
bileşenin bulunduğu görülmektedir. 
 
 

3.9. Yüzey Potansiyeli Dağılımı 
 

Tablo 10’da eDa ve eDb türü dönem değişimi 
gösteren sistemler için bileşenlere ait yüzey potansiyeli 
dağılımları verilmiştir. Literatürde verisi bulunmayan 
toplam 28 adet sistem için yüzey potansiyeli değerleri 
Binary Maker 3.0 programı kullanılarak hesaplanmış ve 
incelemelerde kullanılmıştır.  

eDa türü sistemlerde baş bileşenlerin %57’si 
4<Ω1≤6 aralığında, %84’ü ise 4<Ω1≤10 aralığında 
bulunmaktadır. eDb türü sistemler için belirgin bir 

Tablo 10. eDa ve eDb türü dönem 
değişimi gösteren sistemlerde 
bileşen yıldızların yüzey 
potansiyelleri dağılımı. 

 Baş Bileşen Yoldaş Bileşen 

Ω eDa eDb eDa eDb 

0<Ω≤2 - - - - 

2<Ω≤4 2 - 5 - 

4<Ω≤6 25 2 16 - 

6<Ω≤8 6 1 10 3 

8<Ω≤10 6 1 7 3 

10<Ω≤12 1 3 3 3 

12<Ω≤14 1 3 1 1 

14<Ω≤16 1 2 - 1 

16<Ω≤18 - 2 - 1 

18<Ω≤20 2 2 1 2 

Ω>20 - 2 1 4 

Toplam: 44 18 44 18 
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Şekil 5. eDa ve eDb türü dönem değişimi gösteren sistemlerde log g1 (üst) ve log g2 (alt) değerinin 
döneme ve diğer dönem değişimi gösteren sistemlere göre dağılımı. 
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yığılma görülmemektedir, fakat alt sınır olarak Ω1>4 değeri verilebilir.  
Yoldaş bileşenler dikkate alındığında dağılım baş bileşenlerdekine çok benzer olduğu 

(%86’sının 2<Ω2≤6) görülmektedir. eDb türü sistemlerde ise alt sınır  Ω2>6 değeri verilebilir.  
Şekil 6’da eDa ve eDb sistemlerine ilişkin yüzey potansiyeli değerlerinin döneme göre 

dağılımı verilmiştir. Şekil 6 dikkate alındığında dönem değişimi gösteren diğer sistemler için 
büyük dönemlere gidildiğinde iki farklı kolun ortaya çıktığı (özellikle yoldaş bileşenler için) 
görülmektedir. Genel olarak eksen dönmesi gösteren sistemler için büyük dönemlere 
gidildiğinde yüzey potensiyellerinin arttığı söylenebilir. eD? olarak gösterilen ve eksen 
dönme türü belirlenemeyen çok az sayıdaki sistemin bu genellemeye uymadığı dikkati 
çekmektedir.  

Şekil 7’de bileşen yıldızların yüzey potansiyellerinin karşılaştırması verilmiştir. Eksen 
dönmesi gösteren sistemlerin tamamı için yüzey potansiyel değerlerinin doğrusal bir yapıda 
değiştiği görülmektedir. Bu doğrusal değişim üzerine düşen diğer sistemlerin eksen dönmesi 
gösterme olasılıklarının bulunduğunu söyleyebiliriz. 

Bu amaçla grafik üzerinde dikkati çeken bir konumda bulunan HS Aur (P=9g.815, 
G8+K0, q=0.976) sistemi incelenmiştir. Popper ve ark.[12] tarafından sistem, bileşenleri 
anakolda bulunan G tayf türünden ayrık ender sistemlerden biri olduğu belirtilmiştir. O-C 
grafiği incelendiğinde çok az sayıda verisinin bulunduğu ve varolan veriler dikkate 
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Şekil 6. eDa ve eDb türü sistemlerde yüzey potansiyellerinin döneme göre değişimi. Üst şekil baş 
bileşenler için, alt şekil yoldaş bileşenler içindir. 
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alındığında ise sistemde dönem değişimi olduğunu söylemenin mümkün olmadığı 
görülmüştür. Sistemin günümüze kadar iki adet fotoelektrik minimumu ve bir adet 2006 
yılında olmak üzere CCD ile alınmış ikinci minimum bulunmaktadır. Đki adet birinci 
minimum birbirini takip ederken en son alınmış olan ikinci minimum ayrı bir konumda 
bulunmaktadır. O-C farkı yaklaşık olarak 0.021 gün kadardır. Bu farklılık dikkate alındığında 
sistemin eksen dönmesi gösteren sistemler arasında bulunma olasılığının yüksek olduğu 
ortaya çıkmıştır. Fakat desteklenmesi amacıyla bu sistemin acilen ikinci minimum 
gözlemlerine ihtiyaç duyulmaktadır. 
 

3.10. Tayf Türü Dağılımı 
 

Tablo 11’de eDa ve eDb türü dönem değişimi gösteren 
sistemlerde baş ve yoldaş bileşenlerin tayf türleri dağılımı 
verilmiştir. eDa türü dönem değişimi gösteren sistemler için 
baş bileşenin genel olarak B ve A (%91) tayf türünden yıldızlar 
olduğu görülmektedir. Bu sınıfın dışında çok az sayıda örnek 
bulunmaktadır. eDb türü sistemler dikkate alındığında F tayf 
türünden de örneklerin bulunduğu görülmektedir.  

eDa türü sistemlerde yoldaş bileşenler, baş bileşenlere 
göre benzer bir dağılım göstermektedir ve B ve A (%82) tayf 
türünden ve az sayıda F tayf türünden yıldızlar oldukları 
görülmektedir. eDb türü sistemler için dikkati çeken bir 
yığılma görülmemektedir. 

eDa türü sistemler için G tayf türünden daha geç 
bileşeni bulunan bir sistem bulunamamıştır. eDb türü 
sistemlerde K tayf türünden yoldaş bileşene sahip tek örnek 
VW Peg sistemidir ve sistemin tayf türü F2+[K1IV], Budding 
et. al. [13]’dan alınmıştır. Bunun dışında başka bir kaynaktan 
sistemin tayf türü hakkında bir bilgi bulunamamıştır. Sistem 
için GCVS’de verilen 2.341295 döneminin hatalı ve gerçek 
dönemin 21.0717511 gün olduğu Ahtenberg ve ark.[14] 
tarafından gösterilmiştir. 

Yukarıdaki çıkarımlar dikkate alındığında, eksen 

Tablo 11. Bileşen 
yıldızların tayf türü 
dağılımı.  

Tayf 
Türü 

Bileşen eDa eDb 

1 4 - 
O 

2 3 - 

1 30 7 
B 

2 25 4 

1 11 5 
A 

2 12 3 

1 5 4 
F 

2 5 5 

1 - 2 
G 

2 - 2 

1 - - 
K 

2 - 1 

1 - - 
M 

2 - - 

1 50 18 
Toplam: 

2 45 15 
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HS Aur
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Ω2
Ω2=1.001Ω1+0.099 

(R2=0.93)

 
Şekil 7. Eksen dönmesi gösteren sistemler (yuvarlak renkli semboller) ile dönem değişimi gösteren 
diğer sistemler (siyah küçük semboller)’in yüzey potansiyeli değişimi. 
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dönmesi nedeniyle dönem değişiminin çoğunlukla erken tayf türünden bileşene sahip 
sistemlerde görüldüğü, geç tayf türünden sistemlerde ise görülmediği söylenebilir. 

Ayrıca bileşen yıldızların ışınım sınıfları incelendiğinde baş bileşenlerin %86’sının ve 
yoldaş bileşenlerin %89’unun anakolda bulundukları belirlenmiştir. Bir başka ilginç bir 
dağılım ise eksen dönmesi gösteren sistemlerde benzer tayf türünden bileşene sahip 
sistemlerin yaklaşık %60 oranına sahip olmasıdır.  
 

3.11. Dışmerkezlik ve Eksen Dönme Dönemi Dağılımı 
 

Şekil 8’de dikkate alınan sistemler için dışmerkezlik değerlerine göre eksen dönme 
dönemleri arasındaki ilişki gösterilmiştir. Artan dışmerkezlik değerlerine göre eksen dönme 
dönemlerinin, U(yıl), artma gösterdiği söylenebilir. eDb türü sistemler sınıflandırılırken, 
henüz eksen dönmesi görülmeyen ve gelecekte görülecek sistemler olarak sınıflandırılmasına 
rağmen literatürde bu sistemlerden bazıları için yapılmış çalışmalarda U(yıl) dönemi 
hesaplanmış olduğu için Şekil 8’de bu verilerin kullanılması uygun görülmüştür. TV Cet 
sistemi bu diagramda küçük döneme sahip olmasına rağmen büyük eksen dönme dönemine 
sahip sistem olması ile dikkat çekmektedir. Bu sistem galaktik düzlemden biraz uzakta 
bulunan bir sistemdir ve O-C değişim türü eDa+s olarak sınıflandırılmıştır. 

Şekil 9’da eksen dönmesi gösteren sistemler için yörünge dolanma dönemlerine 

TV Cet
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eD? eDa eDa+s eDb Dışmerkezlik

Log U(yıl)

 
Şekil 8. Eksen dönmesi dönemine göre dışmerkezlik değerlerinin değişimi. 
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Şekil 9. Sistemin dönemine göre eksen dönmesi dönemi arasındaki ilişki. 
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karşılık eksen dönme dönemlerinin değişimi verilmiştir. Şekilden de görülebileceği gibi 
büyük yörünge dönemlerine sahip sistemler için eksen dönme dönemlerinin de arttığı 
görülmektedir. Buradan büyük yörünge dönemlerine sahip sistemlerde eksen dönme süresinin 
de büyük olacağı söylemek mümkündür.  

Şekil 8 ve 9 birlikte dikkate alındığında, eksen dönme dönemine göre yörünge 
dışmerkezliği ile yörünge dönemi arasında bir ilişkinin bulunması muhtemeldir. Bu amaçla 
Şekil 10’da yörünge dönemine karşılık sistemlerin dışmerkezlikleri grafike edilmiştir. Benzer 
yörünge dönemi ve dışmerkezliğe sahip sistemlerin aynı konumlarda bulunmaları (örn. eDb 
türü EK Cep (A1.5V+G5), CO Cep (G0+?) ve IT Cas (F5+F5) ve eDa türü V453 Cyg 
(B0.5IV+B0.5IV) ile CR Sct (A3+?)) neden eDb türü sistemlerde eksen dönmesinin hala 
başlamadığı sorusunu gündeme getirmektedir. Çok az sayıda bir örnek dikkate alındığında bu 
sistemlerin geç tayf türünden veya evrimleşmiş bileşenleri bulundukları görülmektedir. 
Ayrıca Şekil 10’da aykırı konumlarda olduğu düşünülen iki sistem den biri olan V380 Cyg 
(P=12g.426, e=0.234, B1III+B3V:) ve TZ Men (P=3g.414, e=0.04, A1III+B9V:) sistemlerinin 
farklı konumlarda bulunmalarının temel nedeni baş bileşenlerinin dev (evrimleşmiş) yıldız 
olmaları olabilir. Yukarıda bahsedilen sistemler dikkate alındığında bileşen yıldızların 
evrimsel durumlarının, eksen dönmesi gösteren sistemlerde önemli bir parametre olduğu 
söylenebilir. 
 

4. Sonuçlar 
 Eksen dönmesi gösteren toplam 84 adet sistemin incelenmesi sonucunda aşağıdaki 
sonuçlara varılmıştır; 

1. Eksen dönmesi gösteren sistemlerin yaklaşık %75’inin -15<b(°)<+15 (%75) aralığında 
bulunmaları nedeniyle galaktik düzlemde oluşmuş genç sistemler olduklarını, 

2. Eksen dönmesi gösteren sistemlerin %98’i Algol türü ayrık sistemlerden oluştuklarını, 
3. Bileşen yıldızların %89’unun anakolda bulunduğu ve yaklaşık %60’ının aynı veya 

birbirine çok yakın tayf türlerine sahip oldukları, 
4. O-C değişimleri incelenen sistemler içerisinde yaklaşık %10’unun eksen dönmesi 

gösterdiği, 
5. Yörünge dönemi 1 günden küçük eksen dönmesi gösteren sistemin bulunmadığı ve 

dönem için herhangi bir üst sınır değerin belirlenemediğini, 
6. Yörünge yarı-büyük eksen uzunluğu için alt sınır olarak 9 R

�
 verilebileceği bu sınırın 

altında eksen dönmesi gösteren sadece bir sistemin bulunduğu, bileşen yıldızların 
yarıçaplarının 1 R

�
’den büyük olduğu, 
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Şekil 10. Yörünge dolanma dönemine göre sistemlerin dışmerkezliklerinin değişimi. 
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7. Eksen dönmesi gösteren sistemlerde kesirsel yarıçap değerinin r≤0.3 olduğu ve r>0.4 
olan herhangi bir sistemin bulunmadığı, 

8. Eksen dönmesi gösteren sistemlerde bileşen yıldızların kütle olarak 1 M
�
‘den büyük 

olduğu, 
9. Bileşen yıldızların %98’inin 3.5<logg≤4.5 aralığında değerler aldıkları ve bu nedenle 

evrimleşmemiş sıkışık cisimler oldukları, log g değeri 4.5’dan büyük herhangi bir 
bileşene rastlanmadığı, 

10. Bileşen yıldızların yüzey potansiyellerine bakarak sıkışık cisimler oldukları ve yüzey 
potansiyeli 4<Ω olan bileşenlerin sayısının son derece az olduğu, 

11. Kütle oranları için yaklaşık %91’inin q>0.6 olduğu ve q<0.3 olan herhangi bir eksen 
dönmesi gösteren sistemin bulunmadığı, 

12. Eksen dönmesi birbirine yakın kütlelere sahip sistemlerde görüldüğü, 
13. Bileşen yıldızların yüzey potansiyellerinin birbirlerine göre değişiminin doğrusal bir 

bağıntı oluşturduğu, bu doğrusal kol üzerinde bulunan sistemlerin eksen dönmesi 
gösteren sistemler arasına girme olasılıklarının bulunduğu, 

14. Bileşen yıldızların tayf türlerinin %91’inin B ve A olduğu ve geç tayf türünden 
bileşene sahip sistemlerin sayısının son derece az olduğu, 

15. Eksen dönme dönemleri ile yörünge dışmerkezliği ve yörünge dönemi arasında kaba 
bir ilişkinin bulunduğu,  

16. Bileşen yıldızların tayf türlerinin ve ışınım sınıflarının eksen dönme süresinde önemli 
derecede etkide bulunduğu görülmüştür. 
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W UMA TÜRÜ ÇĐFT SĐSTEMLERDE O’CONNELL ETKĐSĐ 

 
Gonca SALMAN1, Zekeriya MÜYESSEROĞLU1 

 
Özet 
 
W UMa türü örten çiftlerin bileşenleri, genel olarak Güneş benzeri yıldızlardır. Değen 
çiftlerin bazılarının ışık eğrilerinde tutulmalar dışındaki maksimumlar seviyelerinde 
farklılık görülmektedir. Bu asimetri, O’Connell etkisi olarak bilinir ve zamanla 
değişmektedir. Bu etkinin nedeni tam olarak bilinmemekle birlikte, yaygın olarak, 
çiftin bileşenleri üzerindeki sıcak ya da soğuk lekenin sonucu olduğuna inanılır. 
Burada, O’Connell etkisine sahip beş tane değen çift sistemi incelendi. Gözlenmiş ışık 
eğrisinden, her iki maksimuma ayrı ayrı normalize edilmiş iki tane ışık eğrisi elde 
edildi ve bunların fotometrik analizleri yapıldı. Bu analizlerden hangisinin çözüm 
parametrelerinin, değen çiftlerin deneysel genel özelliklerine (dönem-yoğunluk ve 
yarıçap oranı-kütle oranı bağıntıları) daha iyi uyduğu araştırıldı. Böylece, O’Connell 
etkisi lekeden kaynaklanıyorsa, lekenin türü (parlak/sönük) tahmin edilmeye çalışıldı. 
 
Anahtar Kelimeler: değen çiftler, W UMa türü sistemler, O’Connell etkisi, ışık 
eğrisi çözümü; özel: V781 Tau, UY UMa, MW Pav, RW Com, YZ Phe 
 
Abstract 
 
The components of the eclipsing binaries of W UMa type are commonly Sun-like 
stars. Differences are observed at the maximum levels out of the eclipses of the light 
curves eclipsing of some of the binaries. This asymmetry is known as O’Connell 
effect and changes in course of time. The reason of this effect is not known exactly 
yet; however, it is widely believed that it is the result of the hot or cold spots on the 
surface of the binary components. Five contact binary systems have been studied here. 
Two light curves normalized separately to each maxima have been derived from the 
observed light curve, and their photometric analysis have been made. Solution 
parameters of which of these analysis corresponds better to the empirical common 
properties (period-density and radius ratio-mass ratio correlations) have been 
questioned. By this way, the type of the spot (bright/dark) have been seeked to guess 
if the spot is responsible  for O’Connell effect. 
 
Key Words: contact binaries, W UMa type systems, O’Connell effect, light curve 
analyse; individual: V781 Tau, UY UMa, MW Pav, RW Com, YZ Phe 

 
1.Giriş  

W UMa türü örten çift yıldızlar, ışık eğrilerinin tutulmalar dışında kalan kısımlarının 
değişir olması ve minimum derinliklerinin neredeyse birbirine eşit olması ile karakterize 
edilirler. Đki yıldızın birbirine fiziksel olarak değmesi nedeniyle birinden diğerine kütle ve 
enerji akışı mümkün olmaktadır. Binnendijk ([1],[2]) W UMa türü sistemleri, ışık 
eğrilerindeki derin minimumun bir örtülme (transit) veya bir örtme (occultation) sonucuna 
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göre A ve W türü olmak üzere iki alt sınıfa ayırmıştır. Bu iki türün ayrımı dikine hız 
eğrilerinde daha açık görülmektedir, kütleli yıldız ana minimumda A türünde arkada iken; W 
türünde gözlemciye daha yakın konumdadır. Ardından bu sınıflamanın, sistemin ve 
bileşenlerin fiziksel özelliklerine göre bir ayrım olduğu görülmüştür [3]. W UMa türü 
sistemlerde A ve W türünü birbirinden ayıran önemli bir nokta, A türlerinin daha yakın değen 
olmalarına rağmen, W türlerinin birbirlerine daha az değmeleridir [4]. Daha sığ bir konvektif 
zarfa sahip olan W türlerindeki yıldızların her biri kendi özelliklerini A türündeki yıldızlara 
göre daha iyi koruyabilmektedir. Diğer taraftan A türü sistemlerde iki yıldız çok yakın olacak 
şekilde değdikleri için bileşenlerin manyetik alan kuvveti özdeş sayılır. Buna göre A 
türlerinde, eğer bileşenlerden birinin üzerinde leke olabilirse, her ikisinde de olabilir.  

Son yıllarda A ve W alt sınıflarının yanına yeni alt türler eklenmiştir; B, E ve H. Işık 
eğrileri β Lyrae türü olan, fiziksel (geometrik) değil ama ısısal değen bileşenli sistemler B; 
OB erken tayf sınıfından sıcak bileşenli sistemler E alt sınıfı üyelerini oluşturmaktadır. 
Pribulla’ın katalogundaki [5] değen çift yıldızların %43’ü W, %39’u A, %11’i B ve %7’si E 
alt sınıfındadır. B alt sınıfından olanlar, kütle oranları bakımından W, dönemleri açısından da  
A alt sınıfına benzemektedirler. Ayrıca Csizmadia [6], kütle oranları 0.7’den büyük olan 
değen çiftleri H alt sınıfı olarak gruplanmaktadır. 

 Ağırlıklı olarak A ve W türü W UMa’lar için yapılan çalışmalar göz önüne 
alındığında dönem-yoğunluk ve yarıçap oranı-kütle oranı arasında bazı ilişkiler bulundu. 

 
 1.1. Değen Çiftlerde Dönem - Yoğunluk ve Yarıçap Oranı - Kütle Oranı Đlişkileri  

Bu çalışmada, değen çift yıldızların büyük kütleli bileşeni (daha soğuk bile olsa) ana 
bileşen olarak alındı (kütle ve yarıçap sembollerinde 1 indisli).  

Bu nedenle q =m2/m1 kütle oranı her alt sınıf için birim veya ondan daha küçüktür 
(q≤1). Bileşenlerin kütleleri Güneş kütlesi, yarıçapları ile bileşenler arası uzaklık Güneş 
yarıçapı ve yörünge dönemi gün biriminde olmak üzere, Kepler’in üçüncü yasası;   

)(5.74 21
23 MMPa +=  dir. Aynı birimlerle bileşenlerin gr/cm3 olarak ortalama yoğunlukları; 

4091.1
3
i

i
i

R

M
=ρ  ile (i=1, 2) verilir. Bu iki bağıntı birleştirilerek, her iki bileşenin ayrı ayrı 

ortalama yoğunlukları için;   

 
)1(

01891.0
23

1

1
qPr +

=ρ  ,  
)1(

  01891.0
23

2

2
qPr

q

+
=ρ           

  (1.1) 
elde edilir. Yoğunluk ifadelerinin sağ tarafındaki parametreler, ışık eğrisi analizinden 

bulunabilir.  

)13.0;97.0()01.0(10.0 )07.0(19.2
1 ==±= ±− σρ rP             (1.2) 

)09.0;99.0()01.0(17.0 )05.0(03.2
2 ==±= ±− σρ rP                 (1.3) 

)21.0;98.0()02.0(27.0)( )06.0(10.2
21 ==±=+ ±− σρρ rP                    (1.4) 

Burada parantez içindeki r; korelasyon katsayısı, σ; birim ağırlığın standart hatasıdır. 
Yine aynı çizelgeden k=r2/r1 yarıçap oranı ile q=m2/m1 kütle oranı arasında  

)01.0;99.0()003.0(44.0 === ± σrqk                      (1.5) 

biçiminde bir bağıntı bulundu. Bu bağıntılar ve gözlemsel değerler sırasıyla Şekil 
1.1’de gösterilmektedir.       
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 a)  ρ1 - P grafiği     b)  ρ2 - P grafiği 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 c)  ρtop - P grafiği      d)   k - q grafiği 
 

Şekil 1.1 W UMa’larda dönem-yoğunluk ve kütle oranı-yarıçap oranı ilişkileri 

 
1.2. O’Connell Etkisi  
W UMa’ların ışık eğrilerinde maksimumlar dışındaki değişimlerden başka, zamanla 

değişen düzensizlikler de gözlenebilmektedir. Bunlar farklı biçimde kendini gösterebilir; 
 

i.  maksimum seviyeleri arasındaki farklılıklar 
ii.  minimumlar seviyesindeki farklılıklar 
iii.  maksimum ya da minimum evrelerindeki kaymalar 

 
Bu etkiler ya uzun zaman aralığında “ışık eğrisi değişimi” ya da kısa sürede (bir 

sezonluk) tek bir ışık eğrisinde “düzensizlikler” olarak karşımıza çıkabilir.  
Bu çalışmada göz önüne alınan farklılık, ışık eğrilerinin maksimumları arasındaki 

seviye farklarıdır. Bu farklılık O’Connell etkisi olarak isimlendirilir. O’Connell etkisi değen 
sistemlerin en meşhur ve zor problemi olarak nitelenmektedir. O’Connell [7]’ın alışkanlığı 
kullanılarak, ikinci minimumdan sonraki maksimum parlaklığı ile birinci minimumdan 
sonraki maksimum parlaklığı arasındaki farktır (∆m= maxII-maxI). Eğer birinci minimumu 
izleyen maksimum, ikinci minimumu izleyen maksimumdan daha parlak ise ∆m>0’dır (Şekil 
1.2). O’Connell, küçük boyutlu yoğun yıldızlarda ∆m’nin daha büyük olduğunu, bileşenlerin 
boyutları ve yoğunlukları farkı arttıkça ∆m’nin arttığını söyledi. ∆m ile örten sistemin 
yörüngesine ve bileşenlerine ait parametreler arasında korelasyonlar buldu.   
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Şekil 1.2 O’Connell etkisi, II. ve I. maksimumlar arasındaki fark 

Maceroni and van’t Veer [8] leke etkinlik modelinin O’Connell etkisini açıklamada 
oldukça uygun olduğunu ve kuramsal modellerle açıklanabileceğini söylediler. Shaw [9] 
değmeye yakın çiftteki O’Connell etkisinin bir bileşenden kütle aktarımıyla sıcak bir lekenin 
oluşmasıyla açıkladı. Davidge and Milone [10], O’Connell’ın önceki çalışmasına benzer 
biçimde, ayrık ve yarı-ayrık sistemlerde maksimumlar farkının, çift sistemin parametreleriyle 
ilişkisini, duyarlı fotometrik veriler kullanarak yeniden araştırdılar. [9]’a göre yörünge 
döneminin veya bileşenler arası uzaklığın artması ile ∆m negatif olmakta ve ayrıca 
asimetrinin rengi ile (∆mb- ∆mv) asimetri (∆mv) arasında kuvvetli bir ilişki bulunmaktadır. 
Şöyle ki;   (∆mb- ∆mv) farkı negatif iken ∆mv pozitif, (∆mb- ∆mv) farkı pozitif iken ∆mv 
negatif olmaktadır. 

Liu and Yang [11], yakın çift yıldızlarda, bileşenlerin çevrel maddeden yakaladıkları 
düşük yoğunluklu (10-12 ile 10-11 gr cm-3 kadar) kütlenin O’Connell etkisini açıklayabileceğini 
önerdiler. W alt türlerinde her iki bileşen tarafından yakalanan madde yoğunluğu aynı iken A 
türlerinde bileşenler farklı yoğunluktaki maddeleri toplamaktadır. Bu modelde tayf türü ve 
dönem büyük rol oynamaktadır; geç tayf türlü ve/veya kısa dönemli çiftlerde O’Connell etkisi 
görülmektedir. Sistemi çevreleyen maddenin bileşenler tarafından yakalanmasıyla kinetik 
enerjiden ısısal enerjiye dönüşüm sonucu, maddenin yakalandığı (ön/arka) yüzeyin diğer 
yüzeyden (arka/ön) farklı sıcaklığa sahip olacağını ve bunun da ışık eğrisinde 0.25 ve 0.75 
evrelerinde yükseklik farkı olarak görüleceğini söylediler.  

O’Connell etkisi gözlenen çoğu sistemde ∆m büyüklüğünün ve işaretinin zamanla 
değiştiği görülmüştür. Bunun bir örneği Şekil 1.3’de görülmektedir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 1.3 AB And’ın 1968 ve 1978 yılı B bandı ışık eğrileri [12] 
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2. O’Connell Etkisi Görülen Sistemlerin Đncelenmesi 
 Çalışmada W UMa’ların ışık eğrisinde gözlenen maksimumlardaki parlaklık 

farkı, bileşenlerin birinde homojen olmayan sıcaklık dağılımı (leke) nedeni ile olduğu kabul 
edildi ve bu maksimum evrelerin herhangi birinin normal seviye olduğu varsayılarak 
araştırıldı. Đncelenecek değen çift yıldızların seçiminde aşağıda belirtilen noktalar dikkate 
alındı; 

i. Örnekler içinde pozitif ve negatif  ∆m değeri olan yıldız sistemleri olsun, 
ii. Işık eğrileri gözlemsel olarak fazla saçılma göstermesin, 
iii. Işık eğrileri, mutlak değerce büyük O’Connell etkisine sahip olsun, 
iv. Seçilen örten çift sistemlerin, ışık eğrilerinin yanında, tayfsal olarak dikine hız 

eğrisi gözlemleri olsun (tercih). 
 

Bu kriterlere göre 5 yıldız seçildi. Bunlardan bir tanesi A alt türü (MW Pav) ve dört 
tanesi de W alt türüdür (RW Com, UY UMa, YZ Phe ve V781 Tau).  

   
2.1. MW Pavonis 
MW Pav örten değişen çift yıldızındaki değişimler ilk olarak Eggen [13] tarafından 

gözlendi. Strohmeier [14] ve Williamon [15] sistemin ışık elemanlarını ayrı ayrı  yayınladılar. 
Yörünge dönemi ise Strohmeier gözlemleri kullanılarak, [15] tarafından 0.7949 gün olarak 
hesaplandı. Işık eğrisini ise ilk kez Lapasset [16] gözledi. Sistemin ışık eğrisi analizi sonunda  
[17], MW Pav çift sisteminin A alt türünden bir W UMa olduğu anlaşıldı ve sistemin 
fotometrik kütle oranı 1826.0=q  olarak hesaplandı. [17] yaptığı analizlerde sistemin ışık 

eğrisindeki maksimum düzeylerinin eşit olmadığını (∆mB=0.
m03) gözledi ve bu parlaklık 

farkının da muhtemel bir sıcak lekeden kaynaklanabileceğini belirtilmektedir. 
 
2.2.YZ Phoenics  
YZ Phe çift sistemi, ilk kez Hoffmeister [18] tarafından gözlendi. Jones [19], UBVRI 

bantlarında fotometrik gözlemini gerçekleştirdi ve sistemin yörünge döneminin 0.234 gün 
olduğunu söyledi. Kilkenny and Marang [20] tarafından yapılan fotometrik gözlemlerde 

sistemde oldukça büyük bir O’Connell etkisi ( 1.0 mm ≈∆ ) gözlendi. Daha sonra Samec and 
Terrel [21] yaptıkları çok renk (BVRI) fotometrik çalışmada, sistemin dönemini 0.235 gün; 
kütle oranını 0.408 olarak hesapladılar. Gözlenen ışık eğrilerini, kuramsal olarak büyük 
bileşene ayrı ayrı konumlandırılan sıcak ve soğuk leke ile modellediler. Bunlardan, ana 
bileşen yüzeyinin % 21’ini kaplayan sıcak lekenin daha gerçekçi olduğu sonucuna vardılar. 

  
2.3. UY Ursae Majoris 
UY UMa çift yıldızının değişen olduğu  ilk kez Beljawsky [22] tarafından gözlendi. 

UY UMa 12m.7 parlaklığında, W alt türü W UMa ve 0.3760 günlük bir yörünge dönemine 
sahip olan sistemin fotometrik kütle oranı 134.0=q olarak hesaplandı [23]. Sistemin ışık 

eğrisinde maksimumlardaki parlaklık farkı ∆mV=0.
m034 dir. Bu parlaklık farkının nedeni ise; 

birinci (büyük kütleli) bileşende muhtemel bir soğuk (karanlık) leke ile açıklandı. 
 
2.4. RW Comae Berenices 
Kısa dönemli örten değişen sistem olan RW Com ilk kez Jordan [24] tarafından 

gözlendi ve daha sonra fotometrik ve tayfsal [25] gözlemleri yapıldı. Soğuk (büyük) bileşen 
üzerinde bulunan soğuk leke kabulu ile yapılan ışık eğrisi çözümlerinin, gözlemlerle daha iyi 
uyuştuğu görülmüştür [26]. 
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2.5. V781 Tauri 
V781 Tau örten değişen çift yıldız sistemi ilk kez Haris [27] tarafından gözlendi ve W 

UMa türü olarak sınıflandırıldı. Sistemin B ve V bantlarında ışık eğrisi analizi ilk kez [28] 
1988 yılında yapıldı, bu analiz sonunda sistemin W türü bir W UMa olduğu anlaşıldı. 
Sistemin ışık eğrisinde maksimum parlaklıklarının yükseklik farklarından kaynaklanan 
O’Connell etkisi ∆m=0.m03 olarak gözlendi ve uygun olarak sıcak ve soğuk leke için ayrı ayrı 
yapılan çözümlerden  soğuk leke olasılığının daha fazla olduğuna dikkat çekildi [29]. 
Sistemin son fotometrik analizini ise Yakut [30] yaptı. Onlar, sistemde görülen O’Connell 
etkisinin küçük kütleli bileşendeki muhtemel bir soğuk lekeden kaynaklanabileceğini açıkladı. 

 
Đncelenen sistemlerin genel özellikleri Çizelge 2.1.’de verilmektedir. 
 

Çizelge 2.1. Seçilen yıldızların genel özellikleri 
 

 UY UMa 
MW 

Pav 
V781 

Tau 
RW Com YZ Phe 

Alt tür W A W W W 

Tayf türü - A7 V / F2 G0 V K0 V K3 V 

Dönem (gün) 0.3760 0.7949 0.3449 0.2373 0.2347 

Kütle oranı (m2/m1) 0.134 0.183 0.396 0.343 0.408 

Yörünge eğikliği (º) 72.7 85.1 65.4 75.2 84.4 

1 5486 7620 5861 5078 4800 
Sıcaklık (ºK) 

2 5900 7520 5950 5400 5055 

1 1.19 2.13 1.24 0.92 0.87 
Kütle (M

�
) 

2 0.16 0.39 0.50 0.31 0.52 

1 1.40 2.70 1.18 0.84 0.79 
Yarıçap (R

�
) 

2 0.63 1.31 0.80 0.52 0.35 

1 1.58 22.10 1.39 0.50 0.65 
Işınım Gücü (L

�
) 

2 0.42 5.05 0.70 0.31 0.34 

 
 Analiz yapılırken, seçilen değen sistemin her birinin gözlenen ışık eğrisinin, 

yüksek ve alçak maksimumlarına göre simetrileri alınarak iki ışık eğrisi oluşturuldu. Bu iki 
yeni ışık eğrisi Wilson-Devinney yöntemi ile ayrı ayrı çözüldü. Aynı sistem için elde edilen 
her iki çözüm sonuçlarından hangisinin dönem-yoğunluk bağıntısına ve W UMa türü 
sistemlerin genel özelliklerine daha uygun olduğu araştırıldı. Böylece bakışımsızlığa neden 
olan lekenin türü (sıcak/soğuk) ortaya çıkarılmaya çalışıldı. Şekil 2.1’de ikiye ayrılacak ışık 
eğrisinin temsili gösterimi görülmektedir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 

Şekil 2.1 V781 Tau’nun, B ve V bantlarında gözlenmiş ışık eğrisi (içi boş semboller  
                0.25 evre için, içi dolu semboller 0.75 evre için seçildi) 
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 Göz önüne alınan yakın çiftlerin ikişer tane ışık eğrilerinin çözümlerinden 
bileşenlerin ortalama yarıçaplar oranı ve (1.4) bağıntısı yardımıyla bileşenlerin ortalama 
yoğunlukları hesaplandı. Bunlar Çizelge 2.2’de ilgili parametreleri ile birlikte listelenmiştir. 
Çizelgenin 9. sütununda, çözümden elde edilen kütle oranına göre (1.8) yardımıyla 
hesaplanan (kq) yarıçap oranları, 12. ve 13. sütunlarda sistemin yörünge dönemine göre (1.5) 
ve (1.6) yardımıyla hesaplanan bileşen ortalama yoğunlukları (ρ1p, ρ2p) bulunmaktadır. 

 
Çizelge 2.2 Çözümden ve genel bağıntıdan bulunan parametrelerin karşılaştırılması 

 

Kesirsel 
ortalama Sistem Dönem ∆m 

Simetri 
evresi 

q 
r1 r2 

k kq ρ1f ρ2f ρ1P ρ2P 

0.25 0.4033 0.4736 0.3164 0.6682 0.6726 1.0658 1.4411 
V781 Tau 0.3449 0.03 

0.75 0.4043 0.4695 0.3124 0.6654 0.6734 1.0930 1.5000 
1.0185 1.4329 

0.25 0.1816 0.5673 0.2927 0.5160 0.4747 0.6196 0.8189 
UY UMa 0.3760 0.034 

0.75 0.1656 0.5590 0.2613 0.4674 0.4560 0.6567 1.0650 
0.8518 1.2038 

0.25 0.3424 0.4753 0.2896 0.6093 0.6262 2.3275 3.5241 
RW Com 0.2373 -0.08 

0.75 0.3429 0.4911 0.3072 0.6255 0.6266 2.1093 2.9555 
2.2079 3.0463 

0.25 0.1836 0.5384 0.2532 0.4703 0.4770 0.1619 0.2857 
MW Pav 0.7950 0.03 

0.75 0.1766 0.5445 0.2551 0.4685 0.4690 0.1575 0.2704 
0.1808 0.2657 

0.25 0.3793 0.4752 0.3074 0.6468 0.6548 2.3171 3.2487 
YZ Phe 0.2347 0.09 

0.75 0.4093 0.4674 0.3122 0.6681 0.6769 2.3845 3.2732 
2.2592 3.1152 

 
 Çizelge 2.3’de, analiz sonuçları ve deneysel bağıntılar sonucu elde edilen 

yarıçap oranları ile yoğunlukların kendi aralarındaki mutlak farkları verilmiştir. Yedinci 
sütunda, farkların değerine göre olabilecek muhtemel leke özelliği ve son sütunda ise 
sistemlerin daha önceki analizlerinde elde edilmiş leke önerileri verilmektedir. Herhangi bir 
sistem için en küçük mutlak farkı veren eğri, W UMa’ların Bölüm 1.1’de söz edilen genel 
özelliklerine daha yakındır. Bu yüzden o evreye göre normalize edilmiş eğrinin çözüm 
sonuçları sistemin lekeden bağımsız geometrik ve ışımasal değerlerini daha iyi temsil edebilir. 

 
Çizelge 2.3 Çözümden ve genel bağıntıdan elde edilen parametrelerin mutlak farkları 

 

Sistem ∆m 
Simetri 
Bölgesi 

k ρ1 ρ2 
Leke 
Özelliği 

Önceki 
Çalışmalar 

0.25 0.0045 0.0473 0.0081 
V781 Tau 0.030 

0.75 0.0080 0.0745 0.0671 
Soğuk Soğuk (II)  

0.25 0.0413 0.2322 0.3849 
UY UMa 0.034 

0.75 0.0114 0.1951 0.1388 
Sıcak Soğuk (I) 

0.25 0.0170 0.1196 0.4779 
RW Com -0.080 

0.75 0.0011 0.0986 0.0907 
Soğuk Soğuk (I) 

0.25 0.0067 0.0190 0.0199 
MW Pav 0.030 

0.75 0.0004 0.0233 0.0047 
Sıcak Sıcak 

0.25 0.0081 0.0579 0.1334 
YZ Phe 0.090 

0.75 0.0089 0.1253 0.1579 
Soğuk Sıcak (I) 

 
Gözlenmiş ışık eğrilerinin maksimum seviyeleri arasındaki fark çok küçük 

olduğundan, simetri alınarak analiz edilen her iki ışık eğrisinin çözüm sonuçları da, Bölüm 
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1.1’de verilen bağıntıların hata sınırları içinde kalacaktır (Şekil 2.1). O zaman, simetrik 
eğrilerden hangisinin lekesiz çözüm olduğunu söylemek güçtür. Biz burada farkların 
sistematik davranışını göz önüne aldık. Örneğin, Çizelge 2.3’de V781 Tauri’nin 0.25 evresine 
göre dikkate alınan eğrisinin farklarının her üçü  de diğerinden daha küçüktür. O halde bu 
sistem için 0.25’e göre simetrilendirilmiş eğri lekesiz olmalı. V781 Tau’nun gözlenen ışık 
eğrisinde parlak olan maksimum genel davranışına benzediğinden bu sistemde soğuk bir 
lekenin baskın olduğu söylenebilir. Benzer yargılamalar sonucu diğer sistemler için sıcak ya 
da soğuk lekelerin durumu çıkarılabilir (Çizelge 2.3, yedinci sütun) 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 2.1. V781 Tau için analiz sonucu bulunan ve deneysel olarak belirlenen ana bileşen 
ortalama  yoğunluklarının karşılaştırılması. (Sürekli çizgi deneysel P-ρ1 bağıntısı, kesikli çizgiler bu 
bağıntının hata sınırları, kare 0.25 ışık eğrisinden, üçgen ise 0.75 eğrisinden bulunan ilgili 
yoğunluklar) 

 
 3. Tartışma ve Sonuç 
 Bir çift yıldız sisteminin bileşenlerinden biri yada her ikisi üzerindeki homojen 

(tekdüze) olmayan enerji dağılımı, fotometrik olarak elde edilen ışık eğrilerinde kendi 
imzalarını taşıyacaktır. Bu çeşit yüzey anormalliklerinin sonucu, karanlık (yıldız fotosferine 
göre daha soğuk) veya parlak (fotosfere göre daha sıcak) lekeler karşımıza çıkmaktadır. 
Bunlar yıldız üzerindeki konumları, boyutları ve fotosfere göre olan sıcaklıkları ile 
modellenebilir. Bu leke parametreleri, ışık eğrisinin hangi evreleri aralığında ve parlaklıkta 
hangi seviyelerde bozulmalara neden olacağını belirler. 

  
V781 Tau’da yörünge döneminin zamanla azalması, daha kütleli bileşenden diğerine 

kütle aktarımı olduğunu göstermektedir ([30], [31]). Bu şekildeki kütle aktarımı evrimin, 
açısal momentum kaybı (AML) kontrolünde yürütüldüğü evreyi işaret eder. Büyük bileşenden 
küçük bileşene kütle aktarımı yörünge döneminin ve bileşenler arası uzaklığın azalmasını 
sağlarken sistemde taşma parametresinin (değme derecesi) artmasına yol açacaktır. 
Yakınlaşan bileşenlerin kuvvetli yüzey manyetik alanları karışarak (manyetik frenleme) açısal 
momentumu azaltacak ve dönem artarak değme azalacaktır. Ardından bileşenleri saran zarfta 
manyetik alan karışımı azalacak ve bileşenleri tekrar kuvvetli manyetik alana sahip olacaktır. 
Bunun sonucu AML büyümesini, ardından dönem azalmasını getirecektir. Senaryonun 
başındaki evre tekrar ederek süregelecektir. Çiftin elemanlarından birisinin G0 V tayf  türünde 
olması, bu bileşende soğuk leke beklentisini desteklemektedir. Bu bizim bulgumuzla 
uyuşmaktadır. 
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RW Com’un minimum zamanı gözlemleri de, V781 Tau’da olduğu gibi azalan dönem 
değişimi göstermektedir. Buna ek olarak, dönemde çevrimsel değişim de bulunmaktadır. 
0.d0035 genlikli ve 13.3 yıl dönemli çevrimsel değişimin kaynağının (bir üçüncü cismin ışık-
zaman etkisine göre) manyetik etkinlik olması daha olasıdır [32]. Bu sonuç bizim bulgumuzla 
desteklenmektedir. 

  
YZ Phe’nin yaklaşık 30 yıldır yapılan minimum zamanı gözlemlerine dayanarak, 

önemli bir dönem değişimi görülmediği söylenebilir [21]. Ancak maksimum seviyeleri farkı 
nedeniyle ana bileşene soğuk, ikinci bileşene sıcak leke konarak ayrı ayrı çözümü yapılmış, 
fark kare toplamına bakılarak ikinci çözümün uygun olduğu önerilmiştir. Bizim önerimiz ise 
soğuk lekenin olduğudur. Bileşenin K3 tayf türünde olması ve kütle aktarımının 
gözlenememiş olması, sonucumuzu destekler görünmektedir.   

 
 Burada MW Pav ve UY UMa için sıcak leke modeli önerilmektedir. 

Bunlardan ilk sistem için dönem değişimi hakkında bilgi verecek kadar veri bulunmamaktadır 
[33]. MW Pav için önerilen sıcak leke kabulü [17] burada verilen sonuçla uyuşmaktadır. UY 
UMa’nın tayf türü hakkında bilgi yoktur, O-C değişiminin çizgisel artması ([34], [23]), 
dönem değişiminden değil, ışık elemanlarının saptanmasından kaynaklanmaktadır. [23] soğuk 
leke modeli bizim önerimizle uyuşmaktadır. 

 
Sonuç olarak, ışık eğrilerinin iki simetrik yapıya dönüştürülerek analiz edilmesi, leke 

tipi için kesin bir bilgi vermese de, bir öneri olarak göz önüne alınabilir. Burada, küçük kütle 
oranlı sistemlerde sıcak leke modelinin, etkileşen yakın çift yıldızların genel davranışına daha 
iyi uyduğu söylenebilir.  

 
Kaynaklar 
[1] Binnendijk, L. 1960. “Properties of double stars: A survey of parallaxes and orbits” (Philadelphia: Univ. 

Pennsylvania Press). p.258 

[2] Binnendijk, L. 1977. “Synthetic light curves for contact binaries”. Vistas in Astr. 21, 359-391 

[3] Rucinski, S.M. 1974. “Binaries. II. A- and W-type systems. The W UMa-type systems as contact”. AcA, 
24, 119-151 

[4] Mullan, D.J. 1975. “On the possibility of magnetic starspots on the primary components  of W Ursae 
Majoris type binaries”. ApJ, 198, 563-573 

[5] Pribulla, T., Kreiner, J.M. and Tremko, J. 2003. “Catalogue of the field binary stars”.  CoSka, 33, 38-70  

[6] Csizmadia, Sz., Patkos, L., Moor,  A. and Konyves,V. 2004. “Photometric study of the contact binary star 
V861 Herculis”. A&A, 417, 745–750 

[7] O’Connel, D.J.K. 1951. “The so-called periastron effect in close eclipsing binaries, New variable stars 
(fifth list)”. Pub. Riverwier College Obs., 2, 85-100 

[8] Maceroni, C. and van’t Veer, F. 1996.  “The properties of W Ursae Majoris contact binaries: new results 
and old problems”. A&A, 311, 523-531 

[9] Shaw, J.S. 1994. “Near-contact binaries”. Memorie della Societa Astronomia Italiana, 65, 95-103  

[10] Davidge, T.J. and Milone, E.F. 1984. “A study of the O’Connell effect in the light curves of eclipsing 
binaries”. ApJSS., 55, 571-584 

[11] Liu, Q. and Yang, Y. 2003. “A possible explanation of the O’Connell effect in close binary stars”. Chin. J. 
A&A, 3, 142-150 

[12] Djurasevic, G., Rovithis-Livaniou, H. And Rovithis, P. 2000. “Long-term activity of the eclipsing binary 
AB Andromedae”. A&A, 364, 543-551 

[13] Eggen, O. J. 1968. “Eclipsing binary BV 894 - part a: Photoelectric observations”. IBVS,  No:308 

[14] Strohmeier, W. 1968. “Eclipsing Binary BV 894 - Part b: Photographic Observations”. IBVS, NO:308  

[15] Williamon, R. M. 1971. “The period of MW Pavonis”. IBVS, No:574 

[16] Lapasset, E. 1977. “UBV light variation and orbital elements of MW Pavonis”. Ap&SS, 46, 155-164 



Gonca Salman, Zekeriya Müyesseroğlu 

 

 672 

[17] Lapasset, E. 1980. “Fundamental photometric data for two contact binaries: MW Pavonis and TY 
Mensae”. AJ, 85, 1098-1102 

[18] Hoffmeister, C. 1963. “Neue veränderliche Sterne”. AN, 287, 169-182  

[19] Jones, J. H. 1989. “A note on the period of the W UMa star YZ Phoenicis”. IBVS, No:3296 
[20] Kilkenny, D., Marang, F. 1990. “On the period of the W UMa star YZ Phoenicis”. IBVS,  No:3438 

[21] Samec, R.G., Terrel, D. 1995. “YZ Phoenicis: photometric ptudy of a W UMa binary near the short-period 
limit”. PASP, 107, 427-442 

[22] Beljawsky, S. 1933.  Pi34, 196 

[23] Yang, Y., Liu Q., Leung, K.C. 2001. “UY Ursae Majoris: a W-subtype W UMa system with a small mass 
ratio”. A&A, 370, 507-512 

[24] Jordan, F.C. 1923. “An eclipsing variable with an unusually short period”. AJ, 35, 44-44 

[25] Milone, E.F., Hrivnak, B.J., Hill, G., Fisher, W.A. 1985. “RW Comae Berenices. II. Spectroscopy”. AJ, 
90, 109-114 

[26] Milone, E. F., Wilson, R. E., Hrivnak, B. J. 1987. “RW Comae Berenices. III - Light curve solution and 
absolute parameters”.  ApJ, 319, 325-333 

[27] Harris, A. W. 1979. “A Bright, Short Period Eclipsing Variable in Taurus”. IBVS, No:1556 

[28] Cereda, L. 1988. “BV Photometry of the eclipsing W Ursa Majoris systems V781 Tauri and GR Virginis”. 
A&AS, 76, 255-261 

[29] Lu, W. 1993. “Radial velocity observations and absolute dimensions of eclipsing binaries: V781 Tau”. AJ, 
105, 646-651 

[30] Yakut, K., Ulas, B., Kalomeni, B., Gülmen, Ö. 2005. “Basic physical properties of the low-temperature 
contact binary system V781 Tau and the near-contact binary system V836 Cyg”. MNRAS, 363, 1272-1278 

[31]  Kaltrath, J., Milone, E.F., Breinhorst, R.A., Wilson, R.E., Schnell, A. and Purgathofer, A. 2006. “V781 
Tauri:a W Ursae Majoris system ewith decreasing period”. A&A, 452, 959–967 

[32] Qian, S. 2002. “On the orbital period changes of two W-type overcontact binaries: RW Comae Berenices 
and CE Leonis”. A&A, 384, 908-911 

[33] Qian, S. 2003. “Are overcontact binaries undergoing thermal relaxation oscillation with variable angular 
momentum loss?” MNRAS, 342, 1260-1270 

[34] Nelson,B.2006.EclipsingbinaryO-Cfiles, 
http://www.aavso.org/observing/programs/eclipser/omc/nelson_omc.shtml. 

 



VW Hydri: En Đyi Çalışılmış Cüce Novaya Genel Bir Bakış  

 

 673 

 
 

VW HYDRI: EN ĐYĐ ÇALIŞILMIŞ CÜCE NOVAYA GENEL BĐR BAKIŞ 
 
 

A.Talât SAYGAÇ1 
 
 

Özet 
 
VW Hydri, Kataklismik Değişen Yıldızlar Grubu’nun, cüce novalar sınıfı SU UMa alt 
tipinin en önemli üyelerinden biridir. Önemi en yakın cüce novalardan biri olması (65 
pc), bileşen yıldız, beyaz cüce başyıldız, yığılma diski, patlama periyotları, ışık ve 
dikine hız eğrileri, periyodiğe benzer titreşim periyotları (QPO’s), X-ışın özellikleri vb. 
açılardan oldukça fazla sayıdaki makale ile incelenmiş bir sistemdir. Bu çalışmamızın 
amacı ise, bilinenler ışığında VW Hydri sisteminin ayrıntılı bir fotoğrafını elde 
edebilmektir. Bu amaçla hemen hemen yapılan tüm çalışmaların verileri 
özetlenmektedir. 
 
Anahtar kelimeler: Kataklismik Değişen Yıldızlar, Cüce Novalar, SU UMa Alt Grubu, 
VW Hydri. 

 
Abstract 
 
VW Hydri is one of the most important member of Cataclysmic Variable Stars of dwarf 
novae class, SU UMa sub-group.  The importance of VW Hydri are rising from well 
searched secondary star, white dwarf primary star, accretion disc, outburst periods, light 
and radial velocity curves, DNO’s and QPO’s, X-ray, EUV, UV, Optical light 
specialities as nearest dwarf nova (65 pc). The aim of this work is detailed overwiev of 
VW Hydri, with searching about all papers and archival data.  
 
Key words: Cataclysmic Variables, Dwarf Novae, SU UMa Sub-Group, VW Hydri. 

 
 
1. Giriş 

 Kataklismik Değişen Yıldızlar, yaklaşık 100 yıllık bir astrofizik konusudur. Değişen 
Yıldızlar’ın evrimine oldukça fazla ışık tutan ilginç bir gruptur. Bu tür yıldızların klasik 
tanımlaması; Roche Lobu’nu doldurarak madde aktarmaya başlamış G, K, M türü bir anakol 
yıldızı ya da son zamanlarda tartışıldığı gibi bir kahverengi cüce bileşen yıldız, genellikle bir 
beyaz cüce baş yıldız ve bileşen yıldızdan aktarılan madde sonucu beyaz cüce etrafında 
oluşan bir yığılma diskinden meydana gelmiş sistemlerdir. Baş ve bileşen yıldızlar arasındaki 
uzaklıklar doğal olarak yakın çift sistemlerin özelliğine uygun bir biçimde oldukça yakındır. 
Bu tür sistemlerin beyaz cücelerinin sahip oldukları manyetik alan şiddetlerine göre yığılma 
diskinin özellikleri ve yapısı değişip sistemler farklı alt gruplarda adlandırılırken, başka alt 
gruplar da patlama özelliklerine göre çeşitlenirler. Böylece ortaya şöyle bir sıralama çıkar: 
Kataklismik Değişen Yıldızlar: 1. Novalar, 1a. Hızlı Novalar , 1b. Yavaş Novalar, 1c. Çok 
Yavaş Novalar, 1d. Tekrarlayan Novalar, 2. Cüce Novalar, 2a. U Geminorum Yıldızları, 2b. Z 
Cameleopardalis Yıldızları, 2c. SU Ursa Majoris Yıldızları, 3. Nova Benzeri Yıldızlar, 3a. 
UX Ursa Majoris Yıldızları, 3b. VY Sculptoris Yıldızları, 3c.DQ Herculis Yıldızları (ya da 
Đntermediate Polars) (Manyetik Sistem, 107 Gauss), 3d. AM Herculis Yıldızları (ya da Polars) 
                                                 
1 Đstanbul Üniversitesi Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119-Üniversite-Đstanbul, 
 Tel: 0212-440 00 00 / 10282, Faks: 0212-440 30 70, saygac@istanbul.edu.tr 
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(Manyetik Sistem 108 Gauss) ve 3d. AM Canes Venatici Yıldızları. VW Hydri, bu gruplar 
içerisinde, SU UMa grubunun en önemli üyesidir. Önemlidir çünkü, yüzlerce makalede 
doğrudan incelenmiş ya da önemli bir referans olarak anılmış, X-ışınlarından, optik bölgeye 
kadar, yer tabanlı ve uydu teleskoplarla gözlemlenerek incelenmiştir. Sistemin dinamik 
modeli; yığılma diski, beyaz cüce özellikleri modeller ve gözlemlerle detaylı irdelenmiştir. Bu 
denli çok araştırmacının ilgi gösterdiği ve her çalışmada başka bir özelliğinin ortaya 
konulduğu ya da daha önce ortaya konulmuş özelliklerinin, modellerinin iyileştirildiği böyle 
bir yıldızın tüm çalışmalarını ve verilen referanslarını dikkate alarak, bugün için nasıl bir VW 
Hydri sistemine ulaşıldığını görmek, bu çalışmanın amacını oluşturmuştur. 
 

1.Standart Bir Kataklismik Değişen Yıldız 
 

Şekil 1’de şematik olarak gösterilen standart 
bir Kataklismik değişen yıldızı (106 Gauss) 
dikkate alarak üzerinde yer alan en önemli 
bölgelerinin, önce genel daha sonra VW 
Hydri örneğinde hangi özelliklere sahip 
olduğuna bakalım. 

 
 
 
 

Şekil 1. Standart kataklismik değişen yıldız 
şematik gösterimi. 

 
2.VW Hydri 
Đki normal patlama ve iki süper patlama arasındaki ortalama süreler ile patlama 

devam süreleri sırasıyla 27.3, 179 ve 1.4, 12.6 gün. Sakin evre parlaklığı 14.4 gün. Patlama 
parlaklıkları süper patlamalar için yaklaşık olarak 8m.4 ve normal patlamalar için 9m.0. 
Normal patlamanın genlik ve sürme süresi, önceki çevrimin uzunluğu ile ilişkili, sonraki 
çevrim ile değil. Arka arkaya gelen iki süper çevrim arasında 3 ile 8 normal patlama 
gerçekleşir. Süper Çevrim, birbirini takip eden iki süper patlama arasındaki zaman için 
kullanılmaktadır. Đki tip süper çevrim vardır; uzun olanda kuvvetli son iki çevrim 60 günden 
fazla sürer, kısa olanda patlamalar zayıftır, son iki çevrim 45 günden daha az sürer. Sistem 
daha sonra yükselerek süper patlamaya ulaşır ve maksimum ışıkta süper hörgüç görünür. Beş 
renk fotometrisinde, süper hörgüç’ün görünümü tüm renk süzgeçlerinde göreli olarak aynı 
olmasına rağmen, süper hörgüç’ün genliği kısa dalga boyları ile azalmaktadır. Çalışmalar, 
tüm renklerdeki genliklerin süper patlama ilerledikçe zamana bağlı olarak azaldığını 
göstermektedir. Diğer tarafta ise, sakin evre önemli bir bölümü teşkil eder. VW Hydri, 
periyodik olarak tekrarlayan bir hörgüç gösterir ki; buradan sistemin yörünge periyodu 
0.07427111 gün ya da 107 dakika olarak elde edilmiştir. VW Hydri’nin oluşumunun 
minimum yaşı ~50 milyon yıl, etkin fotosferik sıcaklığı 22.000 ± 2000 K ve dönme hızı V sini 
≈ 400-600 km/s olarak elde edilmiştir. 

 
2.1 Bileşen Yıldız 

 Tayf Sınıfı GV’den MV’e kadar olabildiği gibi kahverengi cüce olabilme senaryoları 
da tartışılmaktadır. Soğuk absorpsiyon tayfı ve kızılötesinde süreklilik gösteren bir tayf 
verebilir. Lekeler ve erüpsiyonlar gibi manyetik aktivitenin neden olduğu özelliklere, diskin 
ve bileşenlerinin ışınımını yansıtma ve yeniden ışıma gibi özelliklere sahiptir. VW Hydri, 
göreli olarak yüksek kütle transfer hızına sahiptir: Mdot = 4–5*10

-11 M
�
/yıl. Kahverengi-cüce 
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benzeri bir yıldız, Tayf Sınıfı L0 ± 2 (J bant tayfı), ya da M5–M6. Parlaklıkları; mJ = 14
m.15, 

MJ = 11
m.14, yaşı <0.5*109 Yıl, Kütle tahminleri; M = 0.11 ± 0.02 M

�
, 0.06 M

�
 ve sıcaklık 

tahminleri; T2 = 2200 K, 3000 K±150’dir. 
 

2.2 Gaz Akımı 
 10-7 ile 10-14 M

�
/yıl civarında bir madde aktarımı özelliğine sahip olabilir. Etkileri, 

soğuk emisyon çizgileri şeklinde ortaya çıkabilir. VW Hydri’de; gaz akımının kütlesi için 
Mdot = 3.5*10

13gr/s tahmin edilmektedir. 
 

2.3 Sıcak Leke 
Özelliği, gaz akımının disk ile çarpışması sırasında yükselen ve 10000 K civarında 

ortaya çıkan sıcaklıklardır. Bunun sonucunda, optik ışık eğrisinde hörgüçler oluşturan bir 
sürekli ışınım kaynağı haline gelir. Bu akımın ortaya çıkardığı problemler; geometrik 
görüntüsü, diske çarpma sırasındaki dikine pozisyonu ve çarpma açıları ile yayınlanan 
ışınımın enerji dağılımıdır. VW Hydri’de; Teff = 12000 K, Rsl = 2.4*10

9 cm (ya da yığılma 
diskinin çapının %10-20’sı kadar). Yıldızların merkezlerini birleştiren çizgi ile baş yıldız ve 
sıcak lekeyi birleştiren çizgi arasındaki açı; A (SPH) = 900±200 (Secondary, Primary, Hot 
Spot – Bileşen Yıldız, Baş Yıldız ve Sıcak leke arasındaki açı). 

 
2.4 Yığılma Diski 
En önemli özelliği, beyaz cüce üzerine düzenli ve sürekli madde düşmesini 

yönetmesidir. X-ışınlarından kızılötesine tüm enerji aralığında sürekli ve çizgi (emisyon) 
ışınımından sorumludur. Dağılan sıcaklık dış kısımlarda 1000 K’den iç kısımlarda (beyaz 
cüceye çok yakın) 50.000 K’lere kadar değişebilir. Klasik yoğunluk 10-13g/cm3 olabilir. 
Kuvvetli değişen ve yine kuvvetli absorbsiyon ve emisyon çizgileri üretir. Diskin yaklaşan ve 
uzaklaşan her iki kenarı, çizgi yapılarını çift pikli hale getirir. Cüce nova ve Nova patlamaları 
farklı mekanizmalarla bu disk içerisinde iç ya da kenar bölgelerde tetiklenir. Parıldamalar ve 
küçük salınımlar (osilasyonlar) da bu disk ve beyaz cücenin ortak üretimidir. Yatay ve dikine 
sıcaklık dağılım yapısı, optik kalınlığın dağılımı, geçici evrimi ise, diskin problemleri 
arasında yer alır. VW Hydri’de; Rdisk= 2.26*10

10cm, 3*1010cm, V Sin i = 300 Km/s, Đç Disk 
Kepler Hızı = 3200 Km/s, Ldisk = 4*10

31erg/s’dir. 
 
2.5 Sınır Tabaka 
Diskin iç kısmından beyaz cüceye geçişi yönetmek, disk maddesinin artık hızını beyaz 

cüce yüzeyi ile sürtündürerek yavaşlatmak, beyaz cüce dönme hızını ve artık dönme 
enerjilerini kontrol etmek de diskin özellikleri arasında yer alır. X-ışınımının çıkış kaynağı, 
titreşimlerin kaynağı olmasıyla da kendini belli eder. Problemi, uzun süre varlığının tartışmalı 
olmasından ileri gelir. VW Hydri’de; Lbl = 8 * 10

30 erg/s (X-ışınlarından), Disk ışınımının 
%20’si, Vbl = 540 Km/s (çizgi genişlemesinden hesaplanan), Vbl Sin i = 750 Km/s’dir. 
Buradan Beyaz Cüceye aktarılan Madde = 5 * 10-12 M

�
/yıl, disk için 12 * 10-12 M

�
/yıl’dır. 

 
 2.6 Yığılma Kuşağı 
Yığılma diski beyaz cücenin ekvatoru civarında yıldız yüzeyine çok yakın bir sıcak kuşak 
oluşturur. Beyaz cüce ile ya da daha hızlı bir dönüşü söz konusudur. VW Hydri’de; Mb=2*10

-

10M
�
, ile 2.2*10

22gr arasındadır. Bu kuşağın periyodu ise, Pb = 40 s’dir. 
 

2.7 Beyaz Cüce 
Sıcaklıkları normal, farklı alt gruplarda farklı manyetik alan şiddetlerindedir. Bazı 

sistemlerde kuvvetli Lα ile kendini belli eder. Balmer absorbsiyonunun kaynağıdır. Eğer 
kuvvetli manyetik alanı varsa, bazı sistemlerde iç yığılma diskini yok eder ya da halka haline 
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getirir. Yine kuvvetli manyetik alanı ile bileşen yıldızın dönüşünü kontrol ederek kendi 
dönüşüne bağımlı hale getirir. Problemler genellikle kütlelerinin belirlenmesinde, sıcaklık ve 
manyetik alan şiddetlerinin belirlenmesinde ortaya çıkar. Đç yığılma diskinin yapısını önemli 
ölçüde değiştirir / etkiler. VW Hydri’de; M1= 0.23, 0.4, 0.63 (Hα), 0.71, 0.91(Hβ), 1.15 (Hα), 
1.28 (Hα) M

�
.  Teff= 18000, 19000, 22500, 25000 K. Rwd = 5*10

8, 6.2*108, 8.3*108, 8.4*108, 
109cm. Log g = 8. Olası hesaplanan periyotlar, Pwd = 80, 120, 140, 157, 165s beyaz cüce 
dönme peryotları şeklinde verilmektedir. Işınım gücü, Lwd = 2*10

32erg/s. Dönme hızı, Vrot = 
400–500 Km/s,. Manyetik alan şiddeti Bwd = 10

4Gauss. Parlaklıkları Mv =10
m.26, mv = 

15m.03. Yüzey Gravitesi = 108cm/s2. Işınımın polarizasyonu ise, çok zayıf çizgisel ve dairesel 
polarizasyon şeklindedir. 

 
2.8 Korona 
Kuvvetli emisyon çizgileri ve optikçe kalın disklerle kısmen ilişkisi ile kendini 

gösterir. Küçük Balmer düşmesi ve Balmer sıçramaları da bunun eseridir. Varlığı konusunda 
genellikle daha az veri bulunmaktadır. VW Hydri’de etkin sıcaklığı, Teff = 10

6–107 K’dir. 
 

2.9 Rüzgarlar 
P-Cygni profilleri’nin varlığı ile kendini gösterir. Yapısı ve nasıl oluştuğu problemleri 

ile karşımıza çıkar. IUE tayflarında P-Cygni profillerine rastlanır. VW Hydri’de; Ters P-
Cygni Profilleri, diskin beyaz cüce yüzeyinden ayrık olduğunu ve diskten beyaz cüceye doğru 
bir madde transferinin olduğunu, P-Cygni profilleri ise korona kaynaklı madde yayılımını 
gösteriyor. 

 
 2.10 Işınım Kaynakları 

Kızılötesi Işınım; Bileşen Yıldız, gaz aktarımı ve diskin soğuk dış bölgelerinden 
kaynaklanıyor. Optik Işınım; Çok az bileşen yıldız, gaz aktarımı, sıcak leke, disk ve beyaz 
cüceden kaynaklanıyor. Morötesi Işınım; Disk kökenli bu ışınıma ilişkin detaylı çalışmalar 
yapıldı. Çizgiler ve çizgi özellikleri belirlendi. Uzak Morötesi Işınım; Disk kökenli bu 
ışınıma ilişkin detaylı çalışmalar yapıldı. Çizgiler ve çizgi özellikleri belirlendi. X-Işınımı; 
VW Hydri özellikle yumuşak X-ışınlarında iyi bir kaynak görünümünde. Çeşitli uydu 
teleskoplarla bu ışınım hem sakin evrede hem de patlama, süper patlama evrelerinde 
incelenebildi. Akılar ortaya konuldu. Lx= 7*10

30erg/s. Bu ışınım sınır tabakanın özelliklerini 
anlamada kullanıldı. 

 
 2.11 Patlamalar 

Normal Patlamalar; Madde yığılma diskindeki ısısal karsızlıkların normal 
patlamanın nedeni olduğuna inanılmaktadır. Süper Patlamalar; Diskin çekimsel 
kararsızlığının süperpatlamalar ve süper hörgüçlerin nedeni olduğuna inanılmaktadır. 

 
2.12 Titreşimler 
DNO, lpDNO’s (longer Period DNO); Cüce novaların patlaması sırasında görülen 

kohorent titreşimlerdir. VW Hydri için DNO (Dwarf Nova Oscillation – Cüce Nova 
Titreşimleri) periyotları 14.03–40 s arasındaki titreşimler , lpDNO (long period Dwarf Nova 
Oscillation – Uzun Periyotlu Cüce Nova Titreşimleri) periyotları ~90s ve QPO (Quasi 
Periodic Oscillation – Periyodiğe Benzer Titreşimler)  periyotları 400–600s arasındadır. VW 
Hydri için belirlenen titreşim periyotları; 14, 20–36, >40, 74, 75.6, 75.9, 83, 85, 88, 93.1, 94 
s’dir, QPO; VW Hydri’de üç ana gruba ayrılıyorlar: PQPO_1 = 23.6–35.7 s, PQPO_2 = 60–94 s, 
PQPO_3 = 190-430 s ve ayrı ayrı görülen bazı periyotlar ise; 23, 60, 74, 75.6, 75.9, 83, 88, 85, 
93.1, 94, 253, 413s’dir. 
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2.13 Diğer Bazı Parametreler 
i Yörünge Eğimi: i = 300, 480, 600. Kütle oranı q (M1/M2): q = 7.14, 6.66, 6.00, 5.20, 

4.37. Uzaklık d: 40 pc, 65 pc, 150 pc. Hidrojen Kolon Yoğunluğu: NH = 6*10
17cm2. 

Element Bolluğu (Güneş’e göre): C 0.5-1.5, N 5-1.1, O 0.95 – 2, Ne 0.24, Na >10, Mg 1.27, 
Al 4.5, Si 0.1-1.30, S 1.10, Ar 0.0, Ca 1.8, Fe 0.5-1.10, Ni 2.0, P 900. Dikine Hız Vr = -82 
Km/s (Hα), Vr = +77 Km/s (Hβ), Vr = +19 Km/s (Hγ). Yarı Genlikler; K1 =<38±9 Km/s  (Hα), 
K1 = 39±11 Km/s  (Hα), K1 = 78±14 Km/s  (Hα), K1 = 84 ± 23 Km/s  (Hα), K1 = 85 ± 23 Km/s  
(Hβ), K1 = 88±16 Km/s  (Hα), K1 = 113±59 Km/s  (Hγ), K1 = 130 Km/s  (Hα). Sistem Hızı; γ = 
-75±11 Km/s (Hα), γ = -79±8 Km/s (Hα), γ = +83±17 Km/s (Hβ), γ = +63±41 Km/s (Hγ). Disk 
Hızları; VdSini = 1554 Km/s (Hα), VdSini = 1653 Km/s (Hβ), VdSini = 1522 Km/s (Hγ). Hα, Hβ 
ve Hγ Bölgelerinin Diskteki Dağılımı; Doppler tomografi tekniği ile VW Hydri’nin disk 
yapısındaki Hidrojenin Balmer çizgilerini veren alanların şimdiye kadar alınabilmiş en 
ayrıntılı görüntüsü Smith ve ark. 2006 tarafından verilmiştir. Periyotlar; P=0g.0742711; 
Normal Hörgüçden elde edilen yörünge periyodu, P = 0g.07712; Süper Hörgüçden elde edilen 
yörünge periyodu, Pspec = 0

g.074257 Tayfsal yörünge periyodu. Hörgüçler: Normal Hörgüç: 
Genliği Kh = 0

m.3–0m.56, ortalama genliği 0.m36. Tr = 11000±2000 K. Ara Hörgüç: Sakin 
evrede kısa patlamalar arasında görülür. Genliği Kih = 0

m.06. Süper Hörgüç: Süper 
patlamalarda görülür. Genliği Ksh = 0

m.35. Normal hörgüç periyoduundan %3 daha uzun 
periyot verir. Süper patlama süresince genliği %1 azalır. Geç Süper Hörgüç: Süper patlama 
sonrası sakin evrede görülür. E(B-V) = ±0.014. AV = 0.0. MgII 4481 çizigisinden belirlenen 
çekimsel kırmızıya kayma; vgrav = 38±21 Km/s’dir. En Kuvvetli Çizgi Hα’nın Çift Pikli 
Yapısının Pik Değerleri; Kmavi = 94 Km/s, γmavi = -442 Km/s, Kkırmızı = 77 Km/s, γkırmızı = 300 

Km/s. Đki pik arasındaki toplam hız = 742-800 
Km/s’dir. Bu S – Dalgasının Genliğidir. S-Dalgası; S 
Dalgası, diskin iki tarafından alınan ışınımın Balmer 
çizgi teperlerinde çift pikli olarak çıkması ve sıcak 
lekenin gözlenmesi sırasında sistemin evresine bağlı 
olarak piklerden birinden diğerine taşınan bir şiddet 
fazlalığıdır. Đyi tayfsal gözlemlerde bu olaydan 
yararlanılarak sıcak leke varlığı ve evreye bağlı şiddet 
değişimi izlenebilir (Şekil 2a, b). Bu Şekillerde, VW 
Hydri sakin evre tayflarında Hα çizgisine ait S-Dalgası 
izi görülmektedir. Đlk şekilde 46 tayf tekrarlanmış iki 
yörünge çevrimi boyunca sıralanmıştır. Tayflara çizgi 
tepelerinden bakılmaktadır. Dalgaboyu sağa doğru 
artmakta ve çift pikli Hα çizgisinin kuvvetli piki takip 
edilip bir sinüs eğrisi ile çakıştırılarak S-Dalgası elde 
edilmiştir. Bu tayflarda Image Dissector Scanner 
(IDS) yöntemi kullanılmıştır (Saygaç,1989, 1994). 
Đkinci Şekilde ise 40 tayf  iki yörünge çevrimi boyunca 
sıralanmıştır. Diğer özellikler birinci şekildeki gibidir. 
Doppler tomografi yöntemi uygulanan bu tayfların 
yüksek çözünürlülüğünden dolayı, Hα çizgisinin çift 
pikinden zayıf olanı da izlenebilmiş ve eğri fit 
edilmiştir (Smith, 2006).  

Şekil 2a,b. S-Dalgaları. 
 
2.14 VW Hydri’nin genel tayf yapısı. VW Hydri sakin evrede Balmer emisyon 

çizgileri, He ve Fe çizgilerinin hakim olduğu bir tayfa sahiptir. Patlamaya çıkışta bu tayf 
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çizgileri yükselen süreklilikle kapatılarak bir süre sonra birer absorbsiyon çizgisine 
dönüşürler. Şekil 3‘de bir patlama sonrası sakin evreye iniş öncesi tam bir tayf yapısı 
görülmektedir. Tayfın altındaki, bir beyaz cüce tayf modelidir (Smith, 2006). 

 
Şekil 3. VW Hydrinin optik tayfı 
(Smith 2006). 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

2.15 VW Hydri’nin X-Işın Tayfı. VW Hydri’nin akı Kalibrasyonu yapılmış RGS 
tayfı Şekil 4’de görülmektedir. (Pandel ve ark 2003). 
 

Şekil 4. VW Hydrinin 
X-Işın tayfı (Pandel ve 
ark. 2003). 
 
 
 
 
 
 

 
2.15 VW Hydri’nin Morötesi Tayfı. VW Hydri’nin akı Kalibrasyonu yapılmış 

maksimum evresine ait üst üste bindirilmiş genel 
tayf yapısı Şekil 5’de verilmektedir (la Dous, 1991). 
 
Şekil 5. VW .Hydri’nin morötesi tayfı (la Dous, 
1991). 
 

2.16 VW Hydri’nin Ekstrem Morötesi 
Tayfı. (Mauche, 1996, ) 

 
 
 
 
 

          Şekil 6. VW Hydri extrem morötesi tayfı (Mauche, 1996). 
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2.16 VW Hydri’nin Optik Işık Eğrisi. Süper patlamalar, normal patlamalar ve sakin 

evre karakteristik yapısında görülüyor (Schreiber ve ark, 2006) 
 

Şekil 7. VW Hydri’nin normal ve süper 
patlamalarının görülebildiği klasik ışık eğrisi 
(schreiber ve ark. 2006) 
 

Sonuç 
VW Hydri, hakkında yapılan 

çalışmaların yarısında doğrudan, diğer 
yarısında ise örnek, karşılaştırma ya da 
referans konusu olmuştur. Bu sistemin 
sıklıkla çok iyi çalışılmış bir sistem 
olduğunun belirtilmesine rağmen, sistemin 
parametrelerini belirlemeye yönelik 
çalışmalarda yazarlar, genellikle dar bir 
araştırmacı grubunun çalışmalarına dikkat 
ederek referans vermektedirler. Oysa, farklı 
yaklaşımlar sergileyen, çok daha az sayıda 
makale üretmiş yazarların VW Hydri 
hakkındaki yaklaşımlarına bakıldığında VW 
Hydri için son zamanlarda elde edilen daha 
gerçekçi değerlere erken zamanlarda 
ulaştıkları görülür. Öte yandan tanınmış 
yazar olup makalelerinde yaptıkları cebirsel 
bir hatayı düzeltmeyip, uzun yıllar hatalı 
parametrenin kullanılmasına izin verenler de 
olmuştur. VW Hydri’nin yoğun çalışıldığı 
1990, öncesi dönemde daha önemli görünen 
patlama evresinin, bugün için tek önemli evre 

olmayıp, aslında sakin evre döneminde sistemin pek çok etkinliğine hazırlandığı ve bunun 
belirtilerini de açık olarak verebildiği görülmüştür. VW Hydri’nin gelecek çalışmalarda en 
belirgin ilerlemesi, daha büyük teleskoplarla yapılan tayfsal çalışmalarına uygulanacak daha 
gelişmiş Doppler Tomografi Yöntemi ve buradan elde edilecek çok detaylı sonuçlar olacaktır. 
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FOTOMETRĐK KIRMIZIYA KAYMA YÖNTEMĐ VE 

UYGULAMALARI 

 
Şebnem SEZEN1, Füsun LĐMBOZ1, Sinan ALĐŞ1 

 
Özet 

 
Galaksilerin kırmızıya kaymalarının spektroskopik yöntemle bulunması oldukça 
zahmetlidir. Özellikle uzaklıklarından dolayı, spektroskopi için oldukça sönüktürler ve 
büyük teleskoplardan uzun gözlem zamanları elde etmek çok zordur. Bu nedenle, geniş 
ölçekli evren çalışmaları için gereken çok sayıda galaksi ve galaksi kümelerinin 
kırmızıya kayma değerlerini hesaplamak için fotometrik yöntem kullanılmaktadır. Bu 
çalışmada, fotometrik kırmızıya kayma yöntemi tanıtılacak ve bu yöntemle elde edilen 
sonuçlar kullanılarak hesaplanabilecek kozmolojik büyüklükler tartışılacaktır. 
 
Anahtar Kelimeler: Galaksiler, kırmızıya kayma, geniş ölçekte yapı. 

  
 

1. Giriş 
Galaksilerin kırmızıya kaymaları klasik yöntemle yani spektroskopi ile elde edilmesi 

gözlemsel çalışmaların en çok zaman gerektiren işlerinden biridir. Bu özellikle galaksiler için 
doğrudur çünkü galaksilerin spektrumlarında onların şüphesiz ve hızlı bir şekilde kırmızıya 
kayma değerlerinin ölçülmesine izin veren baskın spektrel yapılar yoktur. Bununla beraber 
çok fazla sayıda galaksinin kırmızıya kayma değerlerine ihtiyaç oldukça fazladır. Bu nedenle 
galaksilerin düşük spektrel çözünürlükte kırmızıya kaymalarını doğru olarak elde etmek için 
fotometrik kırmızıya kayma yöntemi geliştirilmiştir. 

Fotometrik kırmızıya kayma yöntemi, galaksilerin belirli dalgaboylarındaki 
parlaklıklarının ölçülmesine dayanan bir yöntemdir. Bu yöntemde, galaksilerin farklı 
filtrelerle elde edilen parlaklık değerlerinden itibaren oluşturulan “spektrel enerji dağılımları” 
(SED) ile farklı Hubble tipler için oluşturulmuş olan SED’ler karşılaştırılarak galaksilerin 
kırmızıya kayma değerleri bulunur. 
 

2. Tarihçe 
Fotometrik kırmızıya kayma yönteminin tarihçesi oldukça eskilere dayanmakla birlike 

ancak 1990’ların sonlarına doğru yaygın bir şeklide kullanılmaya başlamıştır. 
 Yöntemi ilk olarak öneren ve uygulayan Baum’dur [1, 2]. Baum 9 farklı filtreden 
oluşan fotometrik sisteminde 3730 A’den 9875 A’e kadar bir bölgede elde ettiği parlaklıkları 
kullanmıştır. Virgo kümesinde ve Abell 0801 kümesindeki galaksilere uyguladığı yöntem ile 
spektroskopik kırmızıya kaymalarla oldukça uyumlu sonuçlar elde etmiştir. 

Koo [3], Baum’dan daha değişik bir yaklaşım sergilemiş ve fotoelektrik yöntem yerine 
Baum’un çalışmasından 23 yıl sonra fotoğraf plaklarını kullanmıştır. Ancak bu şekilde aynı 
anda çok sayıda galaksinin kırmızıya kayma değerlerini ölçebilmiştir. 100 galaksiye 
uyguladığı yöntemde Koo, gözlemsel ve teorik SED’leri karşılaştırmak yerine renk-renk 
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diyagramları kullanmıştır. Buna göre çeşitli Hubble tiplerinde ve kırmızıya kaymalarda 
galaksilerin renk-renk diyagramlarını oluşturmuş ve gözlediği galaksilerin renk değerlerine en 
iyi uyan eğriyi bulmuştur. 

Loh ve Spillar [4], 4000 A ve 9500 A aralığını kapsayan 6 filtre ve CCD alıcı 
kullanarak 1000 galaksinin fotometrik kırmızıya kaymasını bulmuşlardır. Baum’un ortaya 
attığı yönteme en yakın olan bu yöntem, günümüzde kullanılan SED’lerin çakıştırılması 
yönteminin temelini oluşturmuştur. 

Connolly ve ark.’nın [5] uyguladığı fotometrik kırmızıya kayma yöntemi ise en basit 
olan yöntemdir. Buna göre kırmızıya kayma ile fotometrik parlaklıklar arasında lineer veya 
kuadratik bir ilişki vardır. Bu çalışmayı spektroskopik kırmızıya kaymaları bilinen 370 
galaksi ile yapmışlardır. 
 

3. Yöntemin Uygulanması 
Galaksilerin kırmızıya kaymaları için kullanılan fotometrik yöntem, üç aşamadan 

oluşmaktadır. Birinci aşama galaksilerin parlaklıklarının elde edilmesi, ikinci aşama farklı 
Hubble tipinden ve farklı kırmızıya kayma değerlerinden model spektrumların elde edilmesi 
ve üçüncü aşama da galaksilerin parlaklıklarından itibaren bulunan spektrel enerji dağılımları 
ile model spektrumların çakıştırılmasından ibarettir. 
 

3.1. Galaksilerin Parlaklıkları ve Spektrel Enerji Dağılımları 
Đlk olarak çalışacağımız galaksilere ait fotometrik veriler (parlaklıklar) spektrel enerji 

dağılımlarına (akılara) dönüştürülmelidir. 
Fotometrik kırmızıya kaymaların hesabında kullanılacak olan gözlemsel spektrel 

enerji dağılımlarını belirleyebilmek için mümkün olduğunca geniş bir dalgaboyu aralığında 
parlaklıklar ölçülür. Geniş bant bir fotometrik sistemde elde edilen gözlemler kullanılır. Bu 
çalışmada Sloan fotometrik sistemi kullanılacağından ilgili filtreler u, g, r, i ve z olmaktadır. 
Sloan fotometrisindeki ugriz filtrelerinin merkezi dalgaboyları, yarı geçirgenlikleri ve F0  
değerleri Tablo 1’de verilmiştir. 
 

Tablo 1. Sloan ugriz filtrelerinin merkezi dalgaboyları ve geçirgenlik değerleri. 
 

FĐLTRE λλλλcen (A°°°°) FWHM (A°°°°) 
F0 

(10-12 W A-1 m-2) 
u 3543 567 3.67 
g 4770 1387 5.11 
r 6231 1373 2.40 
i 7625 1526 1.28 
z 9134 950 0.783 

 
 

Gözlemsel parlaklık değerleri m = -2,5 log (F/F0) formülüyle akı değerlerine 
dönüştürülür. Sloan fotometrisi için geçerli olan F0 değerleri Gwyn [6]’den alınmıştır. 
Sonuçta elde edilen akı değerleri dalgaboyuna göre çizdirilerek galaksinin spektrel enerji 
dağılımı bulunmuş olur. 
 

3.2. Model Spektrumlar 
Galaksilere ait model spektrumlar Bruzual [7] ve Pence [8] çalışmalarından 

bulunabilir. Ayrıca Kennicutt [9] oldukça geniş bir gözlemsel atlas vermiştir. Farklı 
kaynaklardan elde edilen model spektrumlar arasında pek fark olmadığı görülmüştür.       
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Şekil 1’de Bruzual [7]’den alınan iki galaksi tipine ait (eliptik ve düzensiz) model spektrumlar 
verilmiştir. Model spektrumlar çizgilerden arındırılmış olarak kullanılmaktadır. 
 

Galaksilerin model spektrumlarını oluşturmada esas alınan bir yaklaşım da; bir 
galaksinin temel olarak bulge ve diskten oluştuğunu kabul etmektir. Bütün galaksiler uygun 
oranlarda bulge ve diskin birleşiminden elde edilebilir. Bulge; yaşlı, kırmızı yıldızları içerir ve 
yıldız oluşumu gözlenmez. Disk ise genç ve mavi yıldızlardan meydana gelmektedir ve yeni 
yıldız oluşumu sürekli devam eder. Eliptik galaksiler sadece bulge’dan ibaretken, düzensiz 
galaksiler de sadece diskten ibarettirler. Spiral galaksiler de belirttiğimiz gibi bulge ve diskin 
uygun oranları kabul edilerek oluşturulabilir. Yani bütün tipteki galaksilerin spektrumlarını 
oluşturmak için bir eliptik ve bir düzensiz galaksi spektrumu karıştırmak yeterlidir. Connolly 
ve ark. [16], bu şekilde oluşturulan galaksi spektrumlarının %1 hata ile elde edileceğini 
göstermiştir. 

 

 
Şekil 1. Bruzual (1985)’ten alınan iki galaksi için model spektrum. Düz çizgi eliptik galaksinin 

spektrumunu, kesikli çizgi ise düzensiz galaksinin spektrumunu belirtmektedir. 
 
 

Bu yaklaşımı ifade etmek için bir m parametresi tanımlanmaktadır ve galaksinin bulge 
bölgesinden gelen göreli ışık miktarı fe’ye eşit kabul edilmektedir. fs de diskten gelen göreli 
ışık miktarı olmak üzere fe + fs = 1 olsun. Buna göre eliptik galaksiler için fe = 1 (m = 1) ve   
fs = 0 iken düzensiz galaksiler için fs = 1 ve fe = 0 (m = 0) olmaktadır. Bir spiral galaksi için, 
örneğin m = 0,3 olsun. fe = 0,3 ve fs = 0,7 olacaktır. Tablo 2’de Gwyn [10] tarafından verilen 
galaksilerin Hubble tiplerine karşılık gelen m, fe ve fs parametreleri yer almaktadır. 
 

Tablo 2. Galaksilerin Hubble tiplerine karşılık gelen m, fe ve fs parametreleri. 
 

Galaksi tipi m fe fs 
E / S0 1.0 1.0 0.0 
Sa 0.9 0.9 0.1 
Sb 0.7 0.7 0.3 
Sc 0.4 0.4 0.6 
Irr 0.0 0.0 1.0 
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Şekil 2’de  de, Kennicutt [9]’den alınmış Sb galaksisi NGC 3627’nin gözlenen 

spektrumu ve fe = 0,7 olan bir eliptik ile fs = 0,3 olan bir düzensiz galaksi spektrumunun 
(Şekil 1’deki spektrumlar) birleşiminden oluşan model spektrum görülmektedir. Bu iyi uyum, 
bütün galaksi spektrumlarının iki spektrumun kombinasyonu ile oluşturulabileceği 
düşüncesini desteklemektedir. Bu şekilde E/S0, Sa, Sb, Sc ve Irr galaksileri için model 
spektrumlar oluşturabilir. Bu yöntemde galaksi spektrumlarındaki çizgiler hesaba 
katılmamaktadır. Spektrumdaki çizgiler dikkat çekmekle beraber geniş bant yapılan bir 
çalışmada ortalama akıya katkıları %2 civarındadır [10]. 

 
  Şekil 2. Đki galaksi spektrumunun birleşimi ile oluşturulmuş model spektrum ve 
                                        Kennicutt [9]’den alınan NGC 3627 galaksisinin spektrumu. 
 

Model spektrumların üretilmesinde ikinci önemli olan nokta kırmızıya kayma 
değerleridir. Temel olarak dalgaboyu ve akı şeklinde elimizde olan spektrum verisini herhangi 
bir kırmızıya kayma değerindeki spektruma dönüştürmek için dalgaboyu değerleri (1+z) ile 
çarpılır ve daha sonra spektrum yeniden normalize edilir. Şekil 3’te bu yöntemle z = 0’dan    z 
= 0,3’e kaydırılmış bir eliptik galaksi spektrumu görülmektedir. 

 
Şekil 3.  z = 0’dan (düz çizgi) z = 0.3’e (kesikli çizgi) kaydırılmış bir eliptik galaksi spektrumu. 
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Son olarak galaksilerin gözlemsel SED’leri ile karşılaştırılabilmesi için model 
spektrumlar gözlemin yapıldığı filtrelerin merkezi dalgaboylarına indirgenirler. Bunun için 
model spektrum filtrenin dalgaboyu boyunca integre edilir ve ortalaması alınır: 
 

12

2

1

)(

λλ

λλ
λ

λ

λ −
=
∫ dT

F  

 
Burada Fλ herhangi bir filtredeki akı değeridir. λ1 ve λ2 ise filtrenin alt ve üst 

sınırlarıdır. T(λ) ise dalgaboyuna bağlı olarak değişen model spektrumdaki akıdır. Şekil 4’de, 
bu şekilde BVRI filtrelerine indirgenmiş model spektrum görülmektedir. Yatay hata çubukları 
sözkonusu filtrelerin geçirgenlik aralıklarıdır. 

 
Şekil 4. Filtre merkezi dalgaboyuna indirgenmiş model spektrum örneği. 

 
Model spektrum oluşturmada yapılan tüm bu işlemler yani, galaksilerin 

morfolojilerinin interpole edilmesi, spektrumların kırmızıya kaydırılması ve sonuç 
spektrumunun filtrelerin merkezine indirgenmesi işlemleri geniş bir morfoloji ve kırmızıya 
kayma aralığında yapılmaktadır. m parametresi m = 0 ile m = 1 arasında ∆m = 0,01’lik 
adımlarla ve z değerleri de z  = 0 ile z = 1 arasında ∆z = 0,01’lik değerlerle interpole 
edilmektedir. Bu şekilde model spektrumlar için 10201 kombinasyon oluşmaktadır. 
 

3.3. Model Spektrumlar ile Gözlemsel SED’lerin Çakıştırılması 
Gözlemlerden itibaren elde edilen SED’ler ile oluşturulan model spektrumlar 

karşılaştırılarak, χ2 yöntemine göre en iyi uyum sağlayan model spektrum, verisi kullanılan 
galaksinin model spektrumu olarak kabul edilir. Buna göre model spektrumu belirleyen m ve 
z parametreleri de elde edilmiş olur. Bu şekilde karşılaştırılıp, en iyi uyumun sağlandığı iki 
galaksi için örnek Şekil 5’de verilmiştir. 
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 Şekil 5. Model spektrum ile gözlemsel spektrumun karşılaştırıldığı iki galaksi örneği. 
                           Dikine hata çubukları fotometrik hataları, yatay hata çubukları da filtrelerin  
                           geçirgenlik aralıklarını temsil etmektedir. 
 
 

4. Fotometrik Kırmızıya Kayma Yönteminin Değerlendirilmesi 
 Fotometrik kırmızıya kayma yöntemi ile bulunan galaksi kırmızıya kaymaları ile 
spektroskopik kırmızıya kaymalar arasındaki farklar tolere edilebilir mertebelerdedir.            
∆z = 0,052 ve σ (∆z) = 0,127 [10]. 

Bu yöntemin tek tek galaksilerin kırmızıya kaymalarını bulmak için değil çok sayıda 
galaksinin kırmızıya kaymalarını bulmak için uygun olduğu hatırlanırsa bu ∆z farkları 
önemini yitirecektir. Çok sayıda galaksinin kırmızıya kaymalarını elde etmek birçok 
kozmolojik bilgiye ulaşılmasını sağlamaktadır. 

Fotometrik ve spektroskopik z değerleri arasındaki farklar büyük ölçekli çalışmalarda, 
taramalarda çok önemli olmamakla beraber, ∆z ile ilgili şöyle bir bulgu vardır:                       
∆z (zspek – zfoto) değerlerini spektroskopik kırmızıya kayma değerlerine göre çizdirirsek, artan 
z ile ∆z değerinin de artma eğiliminde olduğu görülür. Bunun nedeni artan z ile birlikte 
galaksilerin evriminin de işin içine girmesidir. Şekil 6’da zspek - ∆z grafiğinin orjinal halini 
(soldaki grafik) ve evrimsel etkilerin hesaba katılması ile düzeltilmiş hali (sağdaki grafik) 
görülmektedir. Düzeltilmiş haldeki grafikte Yoshii ve Takahara [11]’in çalışmasından alınan 
sonuçlar yer almaktadır. 
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 Şekil 6. Spektroskopik ve fotometrik kırmızıya kaymalar arasındaki fark (∆z) ile 
                           spektroskopik kırmızıya kayma arasındaki grafik. Soldaki grafik evrimsel etkilerin  
                           hesaba katılmadığı hali, sağdaki ise Yoshii ve Takahara [11] tarafından düzeltilen  
                           hali göstermektedir. 

 

 
5. Fotometrik Kırmızıya Kayma Hesabı Đçin Bir Örnek:  
    Le Phare Programının Kullanılması 

 
Yukarıda anlatılan fotometrik kırmızıya kayma yöntemi bugün birçok bilgisayar 

programı kullanılarak hesaplanabilmektedir. Bu programlar içinde en önemli olanlarından biri 
olan Le Phare programı kullanılarak bir örnek hesap yapılmıştır. Le Phare programı Marsilya 
Astrofizik Laboratuvarı’ndan Stephane Arnouts ve Olivier Ilbert tarafından yazılmıştır ve 
Fransız tabanlı büyük projelerin hepsinde kullanılmaktadır. 

 
Sloan Digital Sky Survey (SDSS) günümüzde en hassas bir şekilde ve oldukça geniş 

bir gökyüzü bölgesini içeren önemli bir tarama projesidir. Fotometrik kırmızıya kayma 
yöntemini uygulayabilmek için gereken çok renk parlaklıklarının elde edilmesi için de erişimi 
en uygun veritabanıdır. Bu nedenle sözkonusu örnek hesaplama için SDSS veritabanından 
rastgele seçilen galaksilerin fotometrik verileri alınmıştır. Bu galaksiler, spektroskopik 
kırmızıya kayma değerleri ve bu çalışmada hesaplanan fotometrik kırmızıya kayma değerleri 
ile birlikte  Tablo 3’te listelenmiştir. 
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Tablo 3. SDSS’den seçilen galaksiler, spektroskopik kırmızıya kaymaları ile 

                            bu çalışmada hesaplanan fotometrik kırmızıya kaymaları. 
 

Galaksi Adı zspec zphot 
SDSS J080200.01+442907.3 0.130782 0,1069 
SDSS J080227.29+443539.3 0.074460 0,1046 
SDSS J080233.81+443506.5 0.074957 0,008 
SDSS J080200.91+442746.0 0.131625 0,1848 
SDSS J080035.27+450059.0 0.130375 0,1254 
SDSS J080243.09+443814.7 0.073698 0,0805 
SDSS J080104.37+444828.4 0.151882 0,1224 
SDSS J080144.61+443901.9 0.367786 0,4037 
SDSS J075956.47+443519.2 0.016379 0,040 
SDSS J080208.24+444834.6 0.130679 0,099 
SDSS J080110.59+445656.1 0.047668 0,040 
SDSS J080037.80+442752.6 0.382893 0,339 
SDSS J080057.51+445803.1 0.131473 0,118 
SDSS J080143.27+441922.3 0.079374 0,1248 
SDSS J080059.13+444234.2 0.079278 0,1281 
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 Şekil 7. Bu çalışmada kullanılan galaksiler için hesaplanan fotometrik kırmızıya kayma  
değerlerinin ve spektroskopik kırmızıya kayma değerlerine göre grafiği. 
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6. Fotometrik Kırmızıya Kayma Yöntemi Kullanılan Önemli Projeler 
1996 yılında Hubble Derin Alan (Hubble Deep Field) Kuzey ve Güney görüntülerinin 

(HDFN, HDFS) kullanıma açılması ile fotometrik kırmızıya kayma yöntemi önemli bir 
şekilde öne çıktı. HDFN ve HDFS’deki galaksilerin kırmızıya kaymaları üzerine bir çok 
çalışma yayınlandı. [12, 13, 14]. 

Hubble Derin Alan görüntülerinin yanısıra, yaygınlaşmaya başlayan büyük tarama 
projeleri de fotometrik kırmızıya kayma yöntemi ile yapılacak çalışmalar için ideal bir 
ortamdılar. Bu tarama projeleri çok renk fotometrik verileri topladıklarından bu veriler 
fotometrik kırmızıya kaymaların hesaplanmasında kullanılmaktadırlar. Dolayısıyla “survey” 
niteliğinde olan bütün projeler kapsamında alınan veriler mutlaka bu amaçla 
kullanılmaktadırlar. 

Bu tip tarama projelerinden en ünlüsü ve günümüzde en çok kullanılanı, Sloan Digital 
Sky Survey (SDSS)’tir. Beş geniş bant filtre ile fotometrik ve ayrıca spektroskopik veriler 
toplamaktadır. Yaklaşık 23. kadire kadar ulaşan limitiyle kırmızıya kayma çalışmaları için 
oldukça uygundur. 

SDSS projesinin dışında, ESO Imaging Survey, Garching-Bonn Deep Survey 
(GABODS), ESO NTT Deep Field, 2MASS Survey, Canada France Hawai Telescope Legacy 
Survey (CFHTLS), Large Synoptic Survey Telescope (LSST), Hubble NICMOS Deep Field, 
Red-Sequence Cluster Survey (RCS), Chandra Deep Field (CDF), Canada-France Deep 
Fields, Las Campanas Infrared Survey, Subaru Deep Survey gibi projelerde de fotometrik 
kırmızıya kayma yöntemi ile kırmızıya kaymalar hesaplanmaktadır. 

 
7. Tartışma ve Sonuç 
Galaksilerin kırmızıya kayma değerlerinin elde edilmesi, geniş ölçekli evren 

çalışmalarının en önemli gereksinimidir. Kırmızıya kaymalardan itibaren oluşturulacak 
kırmızıya kayma dağılımları evrendeki kümeleşme ve yapı oluşumu hakkındaki bilgilerimizi 
arttırmaktadır. Özellikle galaksi kümelerinin tanımlanması ve keşfedilmesi açısından 
kırmızıya kayma dağılımları hayati önem taşımaktadırlar. Bu sayede gökyüzünde 
gördüğümüz 2-boyutlu yapıdan 3-boyutlu evren haritasına geçiş mümkün olmaktadır. Bu aynı 
zamanda galaksilerin evrimi ve oluşumu çalışmaları açısından da önemlidir. Kırmızıya 
kayması büyük olan galaksiler daha yaşlı olacaklarından, kırmızıya kayması küçük olan 
galaksilerle karşılaştırılmaları sonucunda galaksilerin evrimi konusunda bilgimiz artacaktır. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 8. Evrenin “2dF Galaxy Redshift Survey” ile elde edilen geniş ölçekteki yapısı. 
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Kırmızıya kayma değerlerinden itibaren oluşturulan bu geniş ölçekli evren 
haritalarından aynı zamanda evrendeki madde yoğunluğu da hesaplanabilir ve bu sayede 
baryonik (Ωm) ve baryonik olmayan (ΩΛ) madde oranları hakkında bilgi elde edilebilir      
[15]. Bunun yanında, yine önemli bir büyüklük olan ışınımgücü fonksiyonu da kırmızıya 
kayma çalışmalarından elde edilecek bilgiler ışığında oluşturulabiliyor. 

Ancak daha önce de belirtildiği gibi, spektroskopik yöntemlerle elde edilebilecek 
kırmızıya kayma sayısı geniş ölçek çalışmalarına katkıda bulunmak için istatistik olarak azdır. 
Bu nedenle sözü edilen kozmolojik bilgilere ulaşmada, büyük tarama projeleri ile elde edilen 
fotometrik değerler yardımıyla bulunan kırmızıya kaymalar kullanılmaktadır. 

Bu konuda yapılabilecek iyileştirmeler, kullanılan fotometrik verilerdeki hataların 
azaltılması, galaksilerin evrimsel etkilerinin model spektrumlar oluşturulurken hesaba 
katılması ve geliştirilen fotometrik kırmızıya kayma yöntemlerinin kaliteli spektroskopik 
verilerle kalibre edilmesi olacaktır. Sözü edilen bu düzenlemeler yapıldığı takdirde, 
araştırmacılar önlerindeki yığınla veriyi kullanarak evrenin geniş ölçekteki yapısı hakkında 
önemli katkılar yapabileceklerdir. 
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SÜPER KÜTLELĐ KARADELĐKLER ETRAFINDA EĞRĐLĐKLĐ 

DĐSKLER 

 
Ayşe ULUBAY-SIDDIKĐ1, Ortwin GERHARD1, Magda ARNABOLDI2 

 
Özet 
 
Samanyolumuz da dahil olmak üzere, çoğu gökadanın çekirdeğinde, süper-kütleli 
karadeliklerin (SKKD) var olduğu tahmin edilmektedir. Samanyolu’nun ve yakın 
komşuluğumuzdaki aktif gökadaların çekirdeklerinin gözlemleri, SKKD’leri çevreleyen 
yıldız ve gaz disklerinin varlığını ortaya koymuştur. Bu diskler, SKKD’ler etrafında 
gözlenen genç yıldızlar, ve aktif gökadaların sınıflandırılması gibi konulardaki soru 
işaretlerinin giderilmesinde bir anahtar niteliği taşımaktadır. Buna rağmen, bu disklerin 
fiziksel özelliklerinin modellenmesinde doyurucu bir noktaya henüz ulaşılamamıştır. Bu 
özelliklerin göze çarpanlarından birisi, disklerin maruz kaldıkları çeşitli kuvvetler 
sayesinde eğrilik (warp)  kazanmalarıdır. 
Bu çalışma, disklerin eğriliğinin,  öz-çekimsel kuvvet altında denge ve kararlılık 
koşullarının belirlenmesi üzerinedir. Kullandığımız modelde diskleri,  iç  içe geçmiş, 
dairesel halkalar şeklinde ele aldık. Denge konumu, halkalar  icin düğümler çizgisi 
etrafındaki dönme momentinin sıfır olması  koşulundan,  sayısal yöntemler kullanılarak  
elde edildi. Bu koşul bize, bulunan denge konumları için halkaların kütle, yarıçap, 
presesyon frekansı, ve merkezdeki karadeliğin kütlesi arasında bir ölçekleme ilişkisi 
yazılabileceğini gösterdi. Denge konumlarının kararlılığını  ise iki aşamada inceledik. 
Đlk olarak doğrusal kararlılık teorisini kullanarak, kararlılık için bir kütle aralığı 
belirledik. Đkinci olarak ise hareket denklemlerini integre ederek, halkaların zaman 
içindeki davranışlarını  gözlemledik. Halkalar zaman içinde birbirlerinden kopmadan  
hareket ettiklerinde ,  disk kararlı  kabul edildi.  Buradan elde ettiğimiz kütle aralığı da 
bir önceki  yöntemle elde edilen ile benzeşmektedir.  
 
 Anahtar Kelimeler: Süper kütleli karadelikler,  gökada merkezleri, eğrilikli diskler  

 

Abstact 
 
Many galactic nuclei contain disks of gas and possibly stars surrounding a supermassive 
black hole. These disks may play a key role in the evolution of galactic centers. Here we 
address the problem of finding stable warped equilibrium configurations for such disks, 
considering the attraction by the black hole and the disk self-gravity as the only acting 
forces. We model these disks as a collection of concentric, circular rings. We find the 
equilibria of such systems of rings, and determine how they scale with the ring 
parameters and the mass of the central black hole. We show that in some cases these 
disk equilibria may be highly warped. We then analyse the stability of these disks, using 
both direct time integration and linear stability analysis. This shows that the warped 
disks are stable for a range of disk-to-black hole mass ratios, when the rings extend over 
a limited range of radii. 
 
Key Words: Supermassive black holes, galactic nuclei, warped disks 
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  1. Giriş 
Pek çok gökadanın merkezinde süperkütleli karadeliklerin bulunduğu fikri, artan 

gözlemsel olanaklar sayesinde gün geçtikçe güçlenmektedir. Gökada merkezlerindeki bu 
yüksek yoğunluklu cisimler, kendilerini çevreleyen gaz ve yıldız disklerinin dinamiğini göz 
ardı edilemeyecak biçimde etkilemektedir. 

Bahsi geçen diskler, içinde bulundukları ortamdan maruz kaldıkları çeşitli kuvvetler 
sayesinde düzlemsel geometriden uzaklaşabilmekte, yani eğrilik kazanabilmektedir. Bu 
etkikinin en güzel örneklerinden birisi Herrnstein ve çalışma arkadaşları tarafından yapılan 
NGC 4258`in merkezine ait gözlemlerdir[1]. Bu gözlemler, merkezi SKKD`in etrafında 
yaklaşık 0.3 pc  üzerine dağılmış maser kaynaklarının konumlarının ancak eğrilikli bir diskin 
varlığında açıklanabileceğini göstermiştir.      

Genzel ve çalışma grubu ise, Samanyolu merkezinde, üzerinde genç yıldızların 
dağıldığı, düzlemsel olamayan  iç içe geçmiş iki diskin varlığını ortaya koymuştur [2].   

 Bu disklerin varlığı, SKKD`lerin yakın komşuluğunda yıldız oluşumunun 
gerçekleşebileğine işaret ederken[3], sahip oldukları geometri, aktif gökadaların 
sınıflandırılmasında çok önemli bir rol oynamaktadır. Seyfet  1 tipi gökada çekirdekleri , 
genişlikleri binlerce km/s`yi bulan geniş salma çizgileri ile karakterize edilir ve bu çizgilerin 
oluştuğu bögelere geniş çizgi bölgesi (GÇB) adı verilir. Seyfet 2 tipi çekirdeklerde ise GÇB 
gözlenmemektedir. Son yıllarda ortaya atılan teoriler, bu iki sınıfın, farklı bakış 
doğrultularındaki aynı tür aktiviteden kaynaklanıyor olabileceğini savunmaktadır[4]. Buna 
göre, karadeliği çevreleyen diskin yüksek eğrilikli kısmı bakış doğrultumuz ile çakıştığında 
GÇB perdelenmekte, ve sınıflama konusunda bir yanılgıya neden olmaktadır. Bu fikir, 
disklerin kazandığı eğriliğin modellenmesi çalışmalarına hız kazandırmıştır. 

Disklerin eğrilik kazanmasına en çok katkıda bulunan keplersel olmayan kuvvet, 
disklerin öz-çekimidir [5]. Bu kuvvet, disklerin karadelik etrafındaki yörüngesel hareketine, 
toplam açısam momentum dogrultusu etrafında gerçekleşen bir presesyon hareketi ekler.  

Biz bu çalışmada yukarıda bahsedilen kuvvetlerin etkisi altında disklerin nasıl bir 
geometrik yapıya sahip olacaklarını, ve bu yapıların kararlılığını inceledik. Bölüm 2, 
kullandığımız modeli kısaca açıklamakta, ve bu model yardımı ile diski oluşturan halkaların 
parametreleri ile karadeliğin kütlesi arasında bir ölçekleme bağıntısı yazılabileceğini 
göstermektedir. Bölüm 3`te,  bulunan denge durumlarının kararlılığı analitik bir yaklaşımla 
incelenmiştir. Bölüm 4 ise disk kararlılığını sayısal yöntemler kullanarak tartışmakta ve bir 
önceki bölümle karşılaştırmaktadır. 5. bölümde sonuçlarımızı kısaca özetliyoruz.   

  
2.    Denge Durumu  ve Ölçekleme Đlişkileri 
2.1  Hareket Denklemleri 
Hesaplamalarımızda disk,  içiçe geçmiş eş-merkezli halkalar şeklinde modellendi.  Bu 

halkaların merkezinde süper-kütleli bir karadeliğin var olduğu ve halkalar üzerindeki 
döndürme momentinin, halkarın öz çekiminden kaynaklandığı  varsayıldı. Her halka kütlesi 
m, yarıçapı r, eğiklik açısı θ, ve azimut açısı φ ile karakterize edildi. ψ halka üzerindeki her 
hangi bir noktanın konumunu göstermek üzere bir halka için enerji aşağıdaki şekilde yazılır:  

                      

 
 

Bu denklemdeki 1. ve 2. terimler hareketin kinetik enerjisini, 3. terim ise potansiyel 
enerjisini göstermektedir. Enerji  ψ `ye bağlı olmadığından yörüngesel açısal momentum  
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korunmaktadır. Diğer iki açısal momentumdan pφ  z-ekseni etrafında, ve pθ düğümler 
çizgisi etrafına tanımlıdır. Bu durumda hareket denklemleri şu şekilde yazılır: 

 

                                                                              
ve sistemin Hamiltoniyeni 

                     
dir. 
 
2.2 V(r, θ, φ) ´nin Bileşenleri ve Döndürme Momentlerinin Hesaplanması  
Bir önceki bölümde tanıtılan  sistem için potansiyel iki kısımdan oluşur. Đlki 

merkezdeki kardelikten kaynaklananır ve  

             
dir. Diğeri ise halkaların öz-çekiminden kaynaklanır. Biz modelimizde  bu terim için 

Arnaboldi ve Sparke[6] ile Binney ve Tremaine (bölüm 2-6-2)[7]`in tanımlarından 
faydalandık. Buna göre halkalar arasındaki karşılıklı potansiyel enerji aralarındaki açıya 
bağlıdır ve bu açı 

                                                
şeklinde yazılır. 
Kütlesi m’  yariçapı r’  olan ve    düzleminde bulunan dairesel bir halka  

tarafından oluşturulan potansiyel  

          
olarak yazılır. Bu denklemde  

                
dir. K(k)  1. türden tam eliptik integral ve R silindirik yarıçaptır. r yarıçapında ve 

birincisine α gibi bir açıda bulunan ikinci bir halka     şeklinde bir eğri izler.  
Burada  η, 0`dan 1`e değişmektedir.  Bu durumda potansiyel enerji  

 

        
      

olarak yazılır. m ikinci halkanın kütlesidir ve k, η`nın fonksiyonu olarak verilir. 
         Her hangi iki halka (i, j) arasındaki döndürme momenti bu durumda aşağıdaki 

denklemle tanımlanır: 
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θ ve φ  açılarına göre döndürme momentleri bu denklemin   ve    
ile çarpılmasından elde edilir. 

Bu çalışmanın farklı aşamalarında zaman kazanmak amacıyla farklı sayıda halkalar 
kullanılarak sonuçlar elde edildi. Aşağıdaki şekil bunun kabul edilebilir bir yaklaşıklık 
olduğunu göstermektedir. 

 
 
Şekil 1: Farklı sayıda halkalardan oluşan diskler için halkalar üzerindeki döndürme  

                           momentinin halka sayısına göre değişimi 

 Şekil 2`de 15 halkadan oluşan bir disk için elde edilen denge konumlarını 
göstermektedir. Diskin toplam kütlesi arttıkça eğriliğin de dramatik bir şekilde arttığı 
gözlenmektedir. Bu şekle daha ileride, kararlılık analizi tartışmaları kısmında tekrar 
döneceğiz.  

 
Şekil  2: 15 halkadan oluşan bir disk için denge durumları. Diskin eğriliğinin 

                                   artan kütle ile arttığı gözlenmektedir 
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1.3 Ölçekleme Đlişkileri 
Halkaların sabit bir eğiklik açısına sahip olmaları koşulu, düğümler çizgisi etrafındaki 

döndürme momentinin sıfır olmasını gerektirir. Bu denklemin çözümü, presesyon 
frekanslarını verir. Bir miktar işlemden sonra, elde edilen çözümler aşağıdaki şekle dönüşür: 

 

     

Burada Ω halkanın açısal hızıdır ve çekim sabiti G =1 alınmıştır.  Bu denklemdeki 
potansiyel türevi 

                      

şeklinde  bileşenlerine ayrıldığında görülecektir ki kütle ve yarıçapa bağlı olan kısım 
eşitliğin sağındaki ilk türevdir. Diğer türevi, c1 olarak adlandırıyoruz. Yukarıdaki 
denklemdeki  integral, her bulunan denge durumu için  için bir sabite eşittir. Kalan diğer 
terimleri ortadaki halkanın (j. halka) parametreleri cinsinden ifade edip,  mi / mj = γ, ri / rj = 
β alacak olursak 

                        
                                                              c2 = sabit                   c3= sabit 

aşağıdaki sonucu elde ederiz: 

    

Şimdi preseszon frekansları için yazdığımız denkleme dönerek bu orantılılığı 
yerleştirecek, ve set sin θ=A,  sin θ.cosθ=C, 2c1.c2.c3=D, C.D=E yazacak olursak presesyon 
frekansının sadece kütleler ve yarıçaplar cinsinden aşağıdaki şekilde ifade edilebileceğini 
görürüz: 

 

Presesyon frekansını açısal hız cinsinden ifade ederek bağımsız parametre sayısını 
biraz daha azaltabiliriz.  Gerekli  yaklaşıklıkları kullanırsak elimizde, denge durumu için  
halkların kütleleri yarıçapları ve karadeliğin kütlesi arasındaki aşağıdaki gibi çok sade bir 
ölçekleme ilişkisi kaldığını görürüz:  
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Burada Di/Ai, her halka için bir sabittir. Bu denkleme göre,  problemdeki parametreler  

i

bh

j m

M

Ω

φ
.

   oranı sabit tutulacak şekilde değiştirildiğide aynı denge durumlarını bulmayı  

beklemeliyiz. Şekil 3 bu denge konumlarının 5 halkadan oluşan bir disk için nasıl 
göründüğünü göstermektedir.  Şekil 4`te ise elde edilen  bu denge durumlarının, degişik 
parametreler kullanarak ölçeklenmesi 1. halka için  gösterilmektedir. Şeklin sol alt köşesinde 
bulunan kutu içinde, bu parametre çiftleri yazılmıştır. Bu çiftler, Di/2Ai oranı sabit tutulacak 
şekilde değiştirildiğinde denge durumunun hemen hemen değişmediği gözlenmektedir. 1°`den 
daha küçük olan uyuşmazlık, sayısal kabul edilebilirlik sınırları içindedir.  

 
Şekil 3:  5 halkadan oluşan bir disk için denge durumları. Her renk farklı bir halkayı simgeliyor. 
Eğriler boyunca presesyon frekansı -1x104 değerinden başlayarak yukarıdan aşağıya doğru artmakta. 
En içerideki halkanın yarıçapı 5.75 birim ve halkaların kütlesi karadeliğin kütlesinin 0.1 katı.  

 
Şekil 4: Dengenin ölçeklenmesinin 1. halka için gösterimi. Siyah çizgi  bir referans denge durumunu, 
diğer renkler ise bu referansa göre yapılan ölçeklemeyi göstermektedir.  

          
2. Diskin Kararlılığı 
         Sistem denge durumu etrafında küçük tedirginliğe uğratıldığında hareket 

denklemleri aşağıdaki şekli alır:  
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Burada T ve Vm kinetik ve karşılıklı etkileşim potansiyelinin katkılarıdır. Bu denklem 

sisteminin çözümleri zamana eλt şeklinde bağlıdır. Bu denklemlerdeki tedirginlik katsayıları, 
n halka sayısı olmak üzere,  [4n x 4n] boyutunda bir matris oluşturur. Bu matris, sistemin 
kararlığı hakkındaki bilgiyi taşır. Tedirgin edilmemiş denge durumu, bu matrisin 
özdeğerlerinin reel kısımları sıfıra eşit olduğunda kararlıdır. Bu durumda elde edilen 
çözümler, denge noktası etrafında salınır. Matrisin özdeğerlerinden en az birisinin pozitif 
olması ise denge noktasından eksponansiyel olarak uzaklaşmaya, yani kararsızlığa işaret eder. 
Biz bu matrisin özdeğerlerini sayısal olarak hesapladık, ve kararlı denge durumunun ancak 
belirli bir Md / Mkd  kütle aralığında elde edilebileceğini gördük. Bu aralık, daha önce denge 
noktalarının tartışılması sırasında gördüğümüz şekil 2`deki kesikli çizgiler ile gösterilmiştir.  

 
 4. Halkaların Zaman Đntegrasyonu 
 Bu bölüm diskin kararlılığını başka bir yaklaşımla, hareket denklemlerinin zaman 

integrasyonu ile tartışmaktadır. Elde edilen bir denge konumunun, halkaların hepsinin aynı 
düğümler çizgisi üzerinde olduğu bir durum olduğunu daha önceki bölümde görmüştük. Eğer 
halkalar zaman içerisinde hareket ettikçe aynı düğümler çizgisi üzerinde kalmaya devam 
ederlerse denge kararlı kabul edilir, ve bu durumda halkaların eğiklik açıları da değişmez. 
Aşağıdaki şekillerde zaman integrasyonuna ait örnek sonuçlar gösterilmektedir. Şekillerin 
altındaki yatay düzlemde halkaların yarıçapları verilmektedir. Dışarıdaki daire halkaların 
eğim açılarını, içerideki daire ise azimut açılarını göstermektedir. Azimut açısını  gösteren 
dairenin yarıçapı canlandırma kolaylığı açısından ikiye bölünmüştür. Şekillerin tepesinde, 
halkanın zaman evriminde bulunduğu nokta dönemsel periyot  cinsinden belirtilmiştir. 
Dönemsel periyot en dıştaki halkanın yarıçapında hesaplanmıştır. 

Şekil 5’te 10 halkadan oluşan bir diskin zaman evrimi gösterilmektedir. En içerideki 
(merkeze en yakın) halka 5, en dışarıdaki halka ise 7.2 birim yarıçapa sahiptir. Karadeliğin 
kütlesi 51.16 birim, diskin toplam kütlesi ise 0.1Mkd’dir.  Presesyon frekansı -0.001 birim 
olarak seçilmiştir. Đlk şekil(en üst sol) halkaların π/2’lik bir azimut açısındaki denge 
konumlarını, evrimlerinin başlangıcını göstermektedir. Halkalar daha önceki bölümde 
gördüğümüz gibi ekvator düzlemi etrafında hemen hemen bakışık olarak dağılmış 
durumdadır. 8 dönemsel periyot sonunda diski oluşturan halkalar hala aynı düğümler çizgisi 
üzerindedir. Bu durumun, integrasyonun daha ileri aşamalarında, 16 dönem sonunda 
bozulmaya başladığı gözlenmektedir. 20 dönem sonunda ise, disk tamamen dağılmış, geriye 
ise eş-zamanlı hareketi sürdüren hiç bir yapı kalmamıştır.  

         Şekil 6’da ise  yine 10 halkadan oluşan, fakat bu kez kütlesi karadeliğin 
kütlesinin 0.05 katı kadar olan bir diskin evrimi gösterilmektedir. Benzetimin diğer 
parametreleri, şekil 5’tekilerle aynıdır. Kütlenin bir öncekine göre daha düşük seçilmesi 
etkisini ilk olarak denge durumunun elde edilmesinde göstermiş, halkalar birbirlerine daha 
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yakın θ açılarına yerleşmiştir. Diskin evrimi yine 20 dönemsel periyot takip edildiğinde ise 
göze çarpan halkaların bu kez dağılmadığı,  aynı düğümler çizgisi üzerinde hareket etmeye 
devam ettiğidir. Görüldüğü gibi denge konumundaki θ açılarından da bir sapma söz konusu 
değildir.   

 
 
 

 

 
Şekil 5: 10 halkadan oluşan bir diskin zaman evrimi. Halkalar 5 ve 7.2 birim yarıçaplar arasına 
dağıtılmış durumda. Karadelik 51.16 birim kütleye sahip, disk ise  0.1Mkd birim kütleye. Presesyon 
frekansı - 0.001 birim. 
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Şekil 6: 10 halkadan oluşan bir diskin zaman evrimi. Halkalar 5 ve 7.2 birim yarıçaplar arasına 
dağıtılmış durumda. Karadelik 51.16 birim kütleye sahip, disk ise 0.05Mkd birim kütleye. Presesyon 
frekansı  -0.001 birim. 
 

Analitik olarak yapılan kararlılık analizindeki gibi kararlılığın kütleye bağlı olduğunu 
görmekteyiz. Şekil 7, bu bağlamda 15 halkanın 10 dönemsel periyot sonundaki geometrisini 
göstermektedir. Farklı renkler Md/Mkd oranının farklı değerlerine karşılık gelmektedir. Kesikli 
çizgiler kararlılığın bulunamadığı çözümleri, sürekli çizgiler ise kararlı denge durumlarını 
göstermektedir. Bir önceki tartışmaya benzer biçimde, disk kütlesinin bir anahtar parametre 
olduğu görülür.  
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Şekil 7: 15 halkadan oluşan bir disk için Md/Mkd kütle oranına bağlı kararlılık durumu. Disk 
kütlesinin çok küçük ve çok büyük değerleri diskin dağılmasına neden olmaktadır. 
 

5. Sonuçlar ve Özet 
Bu çalışmada, gökada merkezlerinde bulunduğu tahmin edilen süper-kütleli 

karadelikleri çevreleyen gaz ve yıldız disklerinin eğriliğini inceledik.  Bu eğriliği modellerken 
disklerin iç içe geçmiş eş-merkezli halkalardan oluştuğunu farz ettik, ve halkaların öz-
çekimini göz önüne aldık. Halkaların, bu kuvvetin döndürme momenti etkisi altında, yüksek 
dereceli eğrilikler kazanabileceğini gördük. Diskin eğriliğinin, artan Md/Mkd  kütle oranı ile 
arttığını gözlemledik. Kullandığımız model, bize halkaların kütle, yarıçap ve presesyon 
frekansı ile karadeliğin kütlesi arasında bir ölçekleme bağıntısı yazılabileceğini gösterdi. 
Çalışmamızın ikinci aşamasında elde edilen denge durumlarının kararlılığını inceledik.  Bunu 
yaparken ilk önce analitik bir yaklaşım kullandık. Tedirgin edilmiş hareket denklemlerinin 
çözümlerini bir öz-değer problemine dönüştürerek inceledik. Buradan vardığımız sonuç, 
kararlı dengenin ancak 0.007 < Md/Mkd  < 0.3 kütle oranında elde edilebileceğidir. Kararlılık 
analizini ikinci olarak da sayısal yöntemler kullanarak, hareket denklemlerini integre ederek 
yaptık. Bunun sonucunda da kararlılığın kütleye bağımlılığı için büyük oranda benzer bir 
aralık, 0.003 < Md/Mkd  < 0.085 bulduk. Alt ve üst limitlerdeki ufak değişiklik, analitik 
yaklaşımımızdaki öz-değer hesabının, ve sayısal yaklaşımımızdaki integrasyon metodunun 
duyarlılığı ölçüsünde açıklanabilir düzeyindedir.  
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SICAK ALTCÜCE BĐLEŞENLĐ KROMOSFERĐK AKTĐF YILDIZ: 

V1379 AQUILAE 

 
Esin SĐPAHĐ1,  Serdar EVREN1 

 
Özet 
 
Sıcak altcüce bileşenli çift sistemlerin gözlemleri son yıllarda önem kazanmıştır. 
Böylesi sistemler muhtemelen Algol benzeri çiftlerden evrimleşirler. Sistemin daha 
kütleli dev bileşeni RS CVn türünden dev yıldızlar gibi aktivite özellikleri gösterirken 
sıcak bileşen bir beyaz cüce olmak üzere evrimleşmektedir. V1379 Aql (sdB+K0III) 
uzun dönemli (P=20d.66) örten bir çift sistemdir. Sistemin ışık eğrilerinde baş minimum 
tam tutulma biçimindeyken, yan minimum görülmemektedir. Baş minimum sadece U ve 
B renklerinde görülmektedir. Elde edilen ışık eğrilerinde tutulmalar dışı asimetrik ışık 
değişimleri görülmektedir ve bu değişimler leke aktivitesi ile açıklanabilmektedir. Bu 
çalışmada V1379 Aql’nın 1988-2005 yılları arasında elde edilmiş BV ışıkölçümü verildi 
ve fotometrik dönem ile sistemin ortalama parlaklığının değişimine bakıldı.  
 
Anahtar Kelimeler: Sıcak altcüce, yıldız leke aktivitesi. 
 
Abstract 
 
The observations of the binary systems which contain a hot subdwarf component 
became important in recent years. While the giant component of the system shows 
activity properties like RS CVn type stars, the hot component evolves to be a white 
dwarf. V1379 Aql is a binary system which has a long orbital period (P=20d.66). While 
the system has a totality in the primary eclipse, the secondary minimum is not appear. 
The primary minimum appears only in U and B filters. The light curves show the wave-
like distortion at outside of the eclipse and this variations can be explanied by the spot 
activity. In these study, we present BV photometry of V1379 Aql from 1988-2005 and 
investigate the variations of the photometric period and the mean brightness of the 
system.   
 
Keywords: Hot subdwarf, star spot activity. 

 
1. Giriş 

 
V1379 Aql, soğuk bir dev (K0III) ve sıcak alt cüce B yıldızından oluşan örten bir çift 

sistemdir. Sistemin yörünge dönemi 20.7 gündür. Sistem asinkronize dönmektedir. Işık 
eğrisinde baş minimumda tam tutulma görülürken yan minimum görülmemektedir. Baş 
minimuma iniş/çıkış süresi 27 dk ve tam tutulmada kalma süresi ise 1.38 gündür. Tutulma U 
ve B filtresinde görülmekte, V renginde ise görülmemektedir. 

Sistemin  soğuk bileşeninde Ca II H&K salmasının varlığı Bidelman ve MacConnell 
(1973) tarafından belirtilmiştir [1]. Buna göre sistemin RS CVn türü bir değişen olabileceği 
ve dev yıldızda kromosferik aktivitenin görülebileceği ilk kez bu çalışmada ifade edilmiştir. 

                                                 
1 Ege Üniversitesi Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 35100, Bornova-Đzmir  
Tel: 232-388 4000- 2332, e-posta : esin.sipahi@mail.ege.edu.tr, serdar.evren@ege.edu.tr 
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Fekel ve Simon (1985) tarafından yıldızın tayf çalışması yapılmış ve B-V’de belirlenemeyen 
fakat U-B’de farkedilen sıcak bileşen için alt ışıtmalı bir yıldız olabilir denilmiştir [2]. Balona 
ve arkadaşları (1987) tarafından yapılan bir çalışmada sistemin dikine hız ölçümlerinden 
yörünge dönemi 20.7 ve fotometrik dönemi 25.4 gün olarak belirlenmiştir [3]. Fotometrik 
gözlemler sonucunda da K yıldızında lekelerin olabileceği önerilmiştir. Sıcak yıldızın U-B 
renk ölçeğinde 0.4 evrede tutulması (~0m.15 genlikle) ilk kez bu çalışmada belirtilmiştir. Tam 
tutulma görülmesi daha sonra yapılan uzak moröte gözlemlerinde belirlenmiştir. Frasca ve 
ark. (1998) tarafından da sistemin tayfsal ve fotometrik çalışması yapılmış ve sistemin UBV 
renklerinde ışık eğrileri elde edilmiştir [4]. U renginde görülen tutulmanın iniş ve çıkış kolları 
da gözlenmiştir. Tutulmalar dışı değişimin sisteme ait soğuk bileşenin aktivitesinden 
kaynaklandığı belirtilmiştir.     

Bu çalışmada, V1379 Aql’nın 1988 ile 2005 yılları arasındaki gözlem verileri 
kullanılarak uzun dönemli ışık değişimi incelenmiş ve bu değişimin fotometrik döneme etkisi 
araştırılmıştır.  
 

 2. Gözlemler ve Işık Eğrileri 
 V1379 Aql’nın gözlemleri 1988-2002 yılları arasında Vanderbilt-Tennessee State 40 
cm teleskobu ve 2002-2005 yılları arasında ise Ege Üniversitesi Gözlemevi’nin 48 cm 
Cassegrain teleskobu ile yapılmıştır. Gözlemlerde HD 185567 ve HD 185587, mukayese ve 
denet yıldızı olarak kullanılmıştır. G. Henry’den alınan gözlem verileri B, V süzgeçlerinde 
elde edilirken 2002-2005 yılları arasında sistem U,B,V,R süzgeçleri ile gözlenmiştir. Her iki 
gözlemevinde de aynı mukayese ve denet yıldızı kullanılmıştır. Sistemin yörünge dönemi 
(P=20.66 gün) uzun olduğu için bir gecelik gözlem süresi içinde yaklaşık bir saat kadar 
gözlenilmiştir. Işık eğrilerindeki gözlem noktaları bir gece içinde elde edilen gözlem 
noktalarının ortalamalarıdır. V1379 Aql’nın 1988-2005 yılları arasındaki BV gözlemleri ve 
B-V renk eğrisi Şekil 1’de verilmektedir.   
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Şekil 1. V1379 Aql’nın 1988-2005 yılları arasında elde edilen BV gözlemleri ve B-V renk değişimi.  
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Şekil 1’de görüldüğü gibi sistemin parlaklığı ve genliği yıldan yıla değişmektedir. Işık 
değişiminin genliği 2000 ve 2002 yılları arasında en aza inmektedir. En büyük genliğe ise 
1996 ve 1998 yıllarında ulaşmaktadır.  

2005 yılı için UBVR ışık eğrileri Şekil 2’de verilmiştir. Şekil 3’te ise U rengi için baş 
minimuma iniş ve çıkış evrelerinin gözlemlerinin ayrıntılı grafikleri verilmektedir.  
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Şekil 2. V1379 Aql’nın 2005 yılı UBVR ışık eğrileri. 
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Şekil 3. V1379 Aql’nın 2005 yılında elde edilen baş minimuma iniş ve çıkış evrelerinin gözlemleri. 

 
Sistemin ışık eğrilerinde sinüs benzeri ışık değişimi bütün renklerde kendini 

göstermektedir. Sistem asinkronize dönmektedir. Yörünge dönemi 20.66 gün iken fotometrik 
dönem 26.24 gündür. Elde edilen ışık eğrisi JD’ye göre çizdirildiğinde tutulma sinüs benzeri 
değişimin farklı yerlerinde görülmektedir. Yörünge dönemine göre ışık eğrisinin çizilebilmesi 
için tutulma dışı değişimin ışık eğrisinden arındırılması gerekmektedir. Sistemin baş 
minimumu ~yaklaşık 34 saat sürdüğünden bir gecede tamamının gözlenmesi mümkün 
değildir. Tutulmanın derinliği U renginde 0m.1 iken B renginde ~0m.05’dir.  
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 3. Ortalama Parlaklık ve Fotometrik Dönem Değişimi 
Sistemin her gözlem sezonunda elde edilen ışık eğrilerinin ortalama parlaklığı ve 

genliği değişmektedir. Bu nedenle B ve V renginde elde edilen veriler 32 veri setine 
ayrılmıştır. Tüm veri setlerine ilişkin bilgiler Çizelge 1’de verilmiştir. Çizelge 1’de ilk kolon 
veri setini, ikinci ve üçüncü kolon BV veri setleri için ortalama yılı, dördüncü ve beşinci 
kolonlar herbir veri seti için gözlem zaman aralığını ve son iki kolonda herbir veri setindeki 
nokta sayısını göstermektedir.  

 
Çizelge 1. V1379 Aql’nın B, V süzgeçlerinde oluşturulan veri setleri. 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Veri Seti Ort. Yıl JD Aralığı Nobs 

 B V B V B V 

88A 88.48 88.48 47276-47329 47276-47329 62 65 

88B 88.87 88.87 47415-47483 47415-47483 40 41 

89A 89.45 89.44 47615-47702 47610-47702 112 107 

89B 89.88 89.89 47779-47849 47779-47856 38 39 

90A 90.47 90.47 47987-48067 47974-48067 44 43 

90B 90.93 90.93 48185-48212 48185-48212 11 12 

91A 91.45 91.44 48321-48428 48321-48428 35 35 

92A 92.46 92.46 48702-48809 48702-48809 28 31 

92B 92.88 92.88 48874-48951 48874-48957 44 43 

93A 93.47 93.46 49062-49165 49060-49165 63 66 

93B 93.88 93.89 49236-49321 49236-49322 30 31 

94A 94.46 94.46 49428-49545 49428-49545 57 60 

94B 94.93 94.94 49643-49686 49643-49688 21 22 

95A 95.46 95.47 49793-49908 49791-49909 68 72 

95B 95.90 95.90 49982-50051 49982-50053 43 48 

96A 96.43 96.44 50160-50261 50160-50261 57 57 

96B 96.96 96.96 50392-50421 50392-50421 16 16 

97A 97.44 97.45 50519-50642 50515-50642 63 61 

97B 97.90 97.90 50711-50777 50713-50777 32 31 

98A 98.42 98.41 50892-50992 50881-50992 47 53 

98B 98.92 98.92 51089-51148 51089-51148 33 33 

99A 99.43 99.43 51249-51353 51247-51353 60 59 

99B 99.90 99.90 51429-51510 51434-51510 55 53 

00A 100.43 100.43 51616-51712 51615-51712 49 50 

00B 100.90 100.90 51805-51873 51805-51873 22 23 

01A 101.44 101.44 51981-52089 51979-52092 45 44 

01B 101.90 101.90 52181-52229 52181-52229 10 11 

02A 102.46 102.47 52340-52465 52340-52465 68 58 

02B 102.87 102.87 52485-52603 52485-52603 43 47 

03A 103.62 103.62 52768-52914 52768-52914 42 48 

04A 104.64 104.64 53177-53264 53177-53264 28 29 

05A 105.63 105.63 53546-53598 53499-53603 22 29 
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Şekil 4. V1379 Aql’nın her bir yıl için ışık eğrileri. Teorik eğriler periodogram 
               analizinden elde edilmiştir.  
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Şekil 4’de ise herbir gözlem sezonu için V süzgecinde elde edilen ışık eğrileri ayrı ayrı 
verilmiştir. Şekilden de görüldüğü gibi bütün gözlem sezonlarındaki ışık eğrilerinin şekli 
birbirinden farklıdır. Her bir grafikteki y ekseni aynı ölçeklidir. Işık eğrilerinin genliği, 
minimum ve maksimum parlaklığı soğuk yıldız üzerindeki aktivite yapılarının evrimine göre 
değişmektedir. Işık eğrilerinin şekli bazı yıllarda oldukça karmaşık olduğundan (örn. 98B, 
00A) genlik belirlenememektedir. Fotometrik dönemi belirlemek ve değişimini incelemek 
için literatürde kullanılan yöntemlerden biri de periodogram analizidir [5]. Çizelge 1’de 
verilen her bir veri seti PERIOD04 [6] programı ile analiz edildi. Tüm veri setleri için 
fotometrik dönem, genlik ve ortalama parlaklıklar belirlendi. Bir çok veri setinde ikinci bir 
dönem daha belirlendi. Bu iki dönme dönemi diferansiyel dönmeye bağlı olarak farklı açısal 
hıza sahip farklı enlemlerdeki iki aktif boylamın varlığını göstermektedir [7]. Bazı veri 
setlerinde dönem belirlenememiştir. Dönem analizinden belirlenen sonuçlar Çizelge 2’de 
verilmektedir. Çizelgede ilk kolon veri setini, ikinci kolon ortalama yılı, üçüncü ve dördüncü 
kolonlar belirlenen dönemleri ve hatalarını, sonraki iki kolon genlik ve hatalarını ve son kolon 
ışık eğrilerinin ortalama parlaklığını ve hatasını vermektedir. Belirlenen dönemlerin 
gözlemler ile uyumu Şekil 2’de görülmektedir. 
 

Çizelge 2. V1379 Aql’nın veri setlerinin periodogram analizi sonuçları. 
 

 

set ort. Yıl P1  σσσσ P2 σσσσ A1 σσσσ A2 σσσσ Ort. Par. σσσσ 

88a 88.48 26.3649 0.0002 26.0190 0.0007 0.269 0.002 0.063 0.002 0.525 0.002 

88b 88.87 25.6649 0.0002 24.8791 0.0013 0.224 0.003 0.039 0.003 0.508 0.002 

89a 89.45 25.9490 0.0002 25.3324 0.0008 0.222 0.003 0.052 0.003 0.498 0.002 

89b 89.88 26.0283 0.0003 25.6971 0.0009 0.226 0.004 0.072 0.004 0.540 0.003 

90a 90.47 26.3404 0.0003 25.2121 0.0020 0.244 0.006 0.033 0.005 0.497 0.004 

90b 90.93 26.7770 0.0008   0.339 0.010   0.511 0.007 

91a 91.45 26.1839 0.0001 25.6251 0.0012 0.296 0.004 0.033 0.003 0.551 0.002 

92a 92.46 25.8021 0.0003   0.173 0.006   0.549 0.006 

92b 92.88 26.4591 0.0001 26.0926 0.0004 0.247 0.002 0.069 0.002 0.521 0.001 

93a 93.47 26.2197 0.0003 25.9315 0.0007 0.126 0.003 0.051 0.003 0.497 0.002 

93b 93.88 25.8668 0.0002 25.7391 0.0005 0.156 0.003 0.069 0.003 0.480 0.002 

94a 94.46 26.3314 0.0002 26.2085 0.0004 0.244 0.004 0.105 0.004 0.523 0.003 

94b 94.93 26.3901 0.0004   0.280 0.006   0.596 0.004 

95a 95.46 26.3599 0.0002 26.4958 0.0008 0.194 0.004 0.048 0.004 0.597 0.003 

95b 95.90 26.0852 0.0002 26.7750 0.0015 0.245 0.003 0.038 0.003 0.589 0.002 

96a 96.43 26.2129 0.0001 26.2066 0.0005 0.365 0.004 0.089 0.004 0.566 0.003 

96b 96.96  0.0007 23.7390 0.0049 0.351 0.003  0.004 0.493 0.003 

97a 97.44 26.0159 0.0001 26.0831 0.0005 0.333 0.004 0.062 0.004 0.509 0.003 

97b 97.90 26.1120 0.0002   0.305 0.003   0.519 0.002 

98a 98.42 25.8255 0.0002 25.5118 0.0008 0.235 0.003 0.052 0.003 0.508 0.002 

98b 98.92         0.491 0.006 

99a 99.43 25.4274 0.0004 26.0150 0.0004 0.116 0.005 0.123 0.005 0.527 0.003 

99b 99.90 25.6107 0.0002 25.4408 0.0006 0.207 0.002 0.069 0.002 0.518 0.002 

00a 100.43 25.2122 0.0007 25.2633 0.0012 0.048 0.002 0.027 0.003 0.492 0.002 

00b 100.90 25.6229 0.0011 33.7602 0.0022 0.075 0.006 0.036 0.006 0.472 0.004 

01a 101.44 25.9690 0.0005 26.7713 0.0004 0.072 0.004 0.080 0.004 0.461 0.003 

01b 101.90         0.434 0.006 

02a 102.46 25.2100 0.0002 26.4654 0.0013 0.223 0.006 0.042 0.006 0.419 0.005 

02b 102.87 25.1915 0.0003 20.9461 0.0019 0.201 0.004 0.032 0.004 0.401 0.003 

03a 103.62 26.0080 0.0003 22.1630 0.0012 0.156 0.006 0.044 0.006 0.336 0.004 

04a 104.64 25.9500 0.0004 25.5350 0.0015 0.126 0.003 0.032 0.003 0.391 0.003 

05a 105.63 26.2781 0.0007 25.0559 0.0017 0.072 0.003 0.036 0.003 0.342 0.002 
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Şekil 5. Fotometrik dönemin ve ortalama parlaklığın değişimi. 

 
 4. Sonuçlar 
 Yıldızlarda yüzey diferansiyel dönmeyi fotometrik olarak belirlemenin birkaç yöntemi 
vardır. Bunlardan bir tanesi geniş band fotometrik verinin dönem analizidir. Bu çalışmada 
V1379 Aql’nın 17 yılı içeren BV fotometrisi kullanılarak her bir gözlem sezonundaki veri 
setleri için fotometrik dönem belirlenmiş ve değişimine bakılmıştır. Şekil 2’den de görüldüğü 
gibi ışık eğrilerinin biçimi her bir veri setinde değişmektedir. Yıldızın diferansiyel dönmesi 
sonucunda lekelerin yıldız yüzeyi üzerindeki dağılımına uygun olarak genlik ve biçim 
değişmektedir. Şekil 5’den görüldüğü gibi fotometrik dönem 25.2 ile 26.8 gün arasında 
değişmektedir. Bu çalışmanın ilk sonuçları olarak fotometrik dönem azalmaktadır, dolayısı ile 
yıldız üzerindeki aktif bölgelerin eşleğe doğru hareket ettiği düşünülmektedir. V1379 Aql 
güneş-benzeri diferansiyel dönme göstermektedir. Aktif bölgeler eşleğe doğru hareket 
etmekte ve bir aktivite çevrimi sona ermektedir. Buna bağlı olarak sistemin ortalama 
parlaklığı artmaktadır. Son yıllarda yeni bir çevrimin başlamakta olduğu görülmektedir.   
 
 Teşekkür.  
 Bu çalışma Ege Üniversitesi Proje Saymanlığı tarafından 2003/FEN/003 No’lu proje 
olarak desteklenmektedir.   
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NGC3184 VE NGC2903  GALAKSĐLERĐNDE SÜPERNOVA 

KALINTILARININ ARAŞTIRILMASI 

 
Eda SONBAŞ1 , Aysun AKYÜZ1,  Şölen BALMAN2, 

Eyyüp EKMECELĐOĞLU1, Hasan ESENOĞLU3,  Yakup PEKON4 

 
Özet   
 
Bu çalışmada, TUG’da bulunan RTT150 cm teleskopu kullanılarak Yakın Galaksilerde 
Süpernova Kalıntılarının Araştırılması Projesi çerçevesinde NGC3184 ve NGC2903 
galaksilerinin gözlemlerinden elde edilen sonuçlar sunulacaktır.  Bu iki sarmal 
galaksinin sürekli-ışıma çıkarılmış Hα ve [SII]λλ 6716,6731 filtreleri ile alınan 
görüntülerinde, süpernova kalıntı adayı belirleme kriteri olarak bilinen [SII]/ Hα >0.4 
oranını veren yapılar araştırıldığında NGC 3184 için 29, NGC2903 için 10 kalıntı adayı 
belirlendi. Görüntü analizlerinden belirlenen adayların pozisyonlarının TFOSC (TUG 
Sönük Nesne Tayfölçer ve Kamerası)  gözlemleriyle ile onaylanması ve akı değerlerinin 
belirlenmesi amaçlandı. Belirlenen kalıntı adaylarının pozisyonları, galaksilerin X-ışın 
gözlemleriyle karşılaştırıldı. Kalıntıların pozisyonlarının bilinmesiyle galaksi içindeki 
dağılımları hesaplanabilecek ve süpernova kalıntılarını oluşturan ata yıldızlar ve patlama 
tipleri çalışılacaktır. Ayrıca, bu çalışmada incelen iki sarmal galaksi ve daha önce 
gözlenen NGC6946 ve NGC628  ile gözlenmesi planlanan diğer yakın galaksilerle 
birlikte galaksi ötesi süpernova kalıntıları  katalogunun genişletilmesi amaçlanmaktadır. 
Anahtar Kelimeler: Süpernova Kalıntıları, Spiral Galaksiler 

 
Abstract 

 
In this work, we present the results of an optical search for Supernova Remnants 
(SNRs) in the spiral galaxies NGC3184 and NGC2903. The SNR identification 
technique consisted of constructing continuum-subtracted Hα and [SII] λλ6716, 6731 
images and then using [SII] / Hα ratios obtained from the image.  
The SNR candidates are normally identified as nebulae that have rised [SII] / 
Hα ratios ≥0.4 compared with HII regions ≈  0.1- 0.3. Our list of candidates contains 
29 objects in NGC3184 and 10 objects in NGC2903. We compare our SNR candidate 
list against the existing X – ray observations of the two galaxies. Knowing the positions 
of the SNRs, we can compare their distributions relative to HII regions and spiral arms. 
From these distributions, we can investigate such properties of possible SNR 
progenitors as their parent stellar populations and supernova types. These observations 
were performed with the 1.5m Russian-Turkish Telescope (RTT150) Spectrograph 
TFOSC’s (TUG Faint Object Spectrograph and Camera) CCD imaging system using 
narrowband interference filters at Turkish National Observatory (TUG) in March 2006.  
Furthermore, it is aimed to have  the extended SNR catalogue with these two spiral 
galaxies and previously examined NGC6946 and NGC628 galaxies.     
Key Words: Supernova Remnants, Spiral Galaxies 
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1. Giriş 
Süpernova kalıntıları (SNK), yıldız evriminin son aşaması olan süpernova 

patlamalarından geriye kalan atıklardır. Süpernova patlamaları ile yıldızlararası ortama 
aktarılan büyük miktarlarda termal ve kinetik enerjinin bu ortama ve galaktik yapıya etkisini 
anlatan teorilerde süpernova kalıntılarının rolü oldukça önemlidir. SNK’nın çalışılması, 
süpernovaları oluşturan ata yıldızları ve patlamaların oluşum oranlarının tahmininin yanı sıra, 
yıldızlararası ortamın madde bolluğu ve yoğunluğunun anlaşılmasında oldukça önemlidir. 
Ayrıca çok sayıda süpernova kalıntısının çalışılmasıyla bu gök cisimlerinin evrimleri 
konusunda daha fazla bilgi edinilmektedir.  

Galaksi düzlemimizde bulunan yoğun gaz ve tozun sönükleştirme etkisi, Galaksimiz 
içindeki SNK’ların özellikle optik, morötesi ve X – ışın dalgaboylarında gözlenmesini 
engelleyen önemli bir faktördür. Galaktik SNK’ların uzaklıklarının belirlenmesindeki 
zorluklar onların çalışılmasında önemli bir dezavantaj oluşturmaktadır. Oysa ki Galaksi-ötesi 
SNK’ ların çalışılmasında bu sorunlar büyük oranda ortadan kalkmaktadır. Yakın sarmal 
galaksilerde SNK çalışılmasındaki temel avantajlar; i) gözlenen galaksideki bütün SNK’ lar 
aynı uzaklıkta ve dolayısıyla galaksinin bizden uzaklığı ile aynı alınmaktadır, ii) galaksinin 
tümü bir ya da birkaç gözlemle incelenebilmekte, iii) SNK’ ların birbirlerine göre göreli 
pozisyonları kesin olarak hesaplanabilmekte ve iv) gözlenen galaksiyle bakış doğrultusundaki 
soğurma iyi bilinmekte ve bunun SNK akıları üzerindeki etkisi kolayca düzeltilebilmektedir 
[18]. 
 Galaksi–ötesi SNK’ ları belirleme çalışmaları yaklaşık elli yıldır devam etmektedir.  
SNK’ ları  optik bölgede tanımlamak için SII/Hα kriteri ilk olarak Mathewson ve Clarke 
(1973) tarafından kullanılmış ve bu yöntem ile SNK’ ların optik bölgede belirlenmesine 
öncülük etmişlerdir. Tablo 1. de bazı yakın galaksilerde SNK’ların optik bölgede 
araştırılmasının sonuçları sunulmuştur. 
 
 

Tablo 1. Farklı galaksilerde belirlenen  SNK’ların optik bölgede  incelenmesi 
 

Galaksi Uzaklık 

(Mpc) 
SNK 
Sayısı 

Referans 

KMB 0,055 32 [15], [16], [17], [30]  

BMB 0,063 11 [5], [15], [16], [17] 

NGC 2403 3.2 35 [8] , [18] 

M31 0,69 221 [1], [4], [8], [13] , [14], [22]  

M33 0,84 98 [2], [8], [10], [11] [27], [28],  

M101 5,4 93 [6], [18], [26],  [31]   

NGC 6946 5,5 27 [3], [23], [24], [29] 

NGC300 2.1 44 [20] 

M81 3.6 41 [21], [18] 

 
2. Yöntem 
SNK’ ların belirlenmesinde [SII]/Hα oranın alınmasının fiziksel temeli; bir süpernova 

patlamasının ardından şok dalgaları ortamda ilerlerken değişik iyonizasyon durumları oluşur. 
Bunların içerisinde bulunan S+ şok  dalgalarının arkasında kalan soğuma bölgesinde 
çarpışarak uyarılır ve daha sonra  güçlü bir [SII] λλ6716, 6731 yayınımı yapar bu durumda  
tipik olarak [SII] / Hα yayınım oranı  ≥ 0.4  değerindedir.  

HII bölgeleri ve gezegenimsi bulutsu gibi diğer yayınım bulutsuları SNK ‘dan farklı 
şekilde ışıma yaparlar. Hidrojen bulutlarına gömülü yıldızlardan oluşan tipik bir HII bölgesi 
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merkezdeki sıcak yıldız veya yıldızlardan yayımlanan morötesi fotonlarının akısıyla uyarılmış 
ve iyonize olmuştur. Bulutsu boyunca  hidrojenlerin yeniden birleşmesiyle çok miktarda Hα 
foton akısı oluşur. Bununla beraber merkez yıldızların güçlü fotoiyonizasyon akısından dolayı 
HII bölgesinde oksijenin ve kükürtün çoğu yüksek iyonizasyon (O+, O++ ,S++)  durumda 
tutulur. Bundan dolayı HII bölgelerinde  yasak çizgiler zayıftır ve tipik olarak SII/Hα ≈  0.1- 
0.3  oranına sahiptirler [4]. Bu yüzden optik bölgede gözlenen belirgin yayınım bulutsuları 
için SII/Hα≥ 0.4 oran değeri olası SNK adayları olarak tanımlanmaktadır. 

Optikte SNK’ lar belirgin yayınım çizgi kaynakları olarak bilinmelerine rağmen, 
kalıntıların algılanmasındaki en büyük sorun , o galakside yayınım yapan diğer cisimler ile 
karıştırılmasıdır. Bu cisimler; Süper Kabuk , Süper Kabarcık, O-B türü ve Wolf-Rayet 
yıldızları  olarak verilebilir. Uygulanan değişik  gözlemsel kriterlerle SNK’ lar farklı yayınım 
çizgi kaynaklarından ayırt edilmektedir [14].  

SNK’ ları tanımlamak için gözlenmesi planlanan galaksilerin eğim açısının 00 veya 
daha düşük olması (face on) ve parlak yayınım bölgelerinin bulunduğu yakın sarmal 
galaksilerin seçilmesi başlangıçta belirlenen önemli kriterlerdir. Ayrıca, gözlemlerimizin 
TUG’ da yapıldığından, gözlenmesi planlanan galaksilerin deklinasyon açıları >20° olarak 
belirlenmiştir.Yüzey parlaklığı düşük olan SNK’ ları yakın galaksilerde belirlemek daha kolay 
olduğundan uzaklıkları ≤ 10 Mpc olan galaksiler seçilmektedir. Seçtiğimiz galaksilerin 
özellikleri Tablo 2’ de gösterilmektedir. 

 
Tablo 2: Seçilen galaksilerin özellikleri 

 

Galaksi 
Adı 

RA 
(J2000) 

DEC 
(J2000) 

Tipi 
Eğim 
Açısı 
(deg) 

Pozisyon 
Açısı 
(deg) 

Uzaklık 
(Mpc) 

NGC3184 10:18:16.9 +41:25:26 Scd 17.30 1350 8.7 ,[12] 

NGC2903 09:36:9.6 +21:30:02 Sc 600 170 6.4, [19] 

NGC6946 20:34:52.33 +60:09:14.18 Sb 420 640 
5,1 
[ 9] 

NGC628 1:36:41.77 +15:47:0.50 Sc 60o 250 7,3  [25] 

 
3. Gözlemler ve Veri Analizi: 
TUG’ da, NGC3184 ve NGC2903 galaksilerinde bulunan SNK adaylarını  belirlemek 

için 2-5 Mart 2006 tarihleri arasında gözlemler yapıldı. Bu gözlemlerde RTT150 cm teleskop 
ile teleskopa bağlı olarak çalışan TFOSC ve girişim filtreleri kullanıldı. 2048 x 2048 pixel 
olan CCD görüntülerimiz 13’ x 13’ büyüklüğünde alanı kaplamaktadır. Girişim filtrelerinin 
özellikleri ve galaksilerin gözlem bilgileri sırasıyla Tablo 3 ve Tablo 4’ de verilmektedir. 

 
Tablo 3: Girişim Filtrelerinin Karakteristik Özellikleri 

 

Filtreler λC (Å) FWHM (Å) TPeak (%) 

[SII] 6728 54 83 

Hα 6563 80 80 

Hα  sürekli (Hα c) 6446 123 81 

SII  sürekli ([SII]c) 6964 350 92 
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Tablo 4: NGC3184 ve NGC2903 galaksilerinin gözlem özellikleri 

Date NGC3184 Date NGC2903 

 Exposure (s) 
Seeing(″″″″) 

 
 

Exposure (s) 
Seeing(″″″″) 

 

 [SII]                         Hα        
 Hαc                        [SII]c 

 [SII]                             Hα           
Hαc                          [SII]c 

3/4 Mart 6x600      6x600     
3x300                    3x300 

4/5 Mart 3x600                      2x600 
                                2x300                      
2x300                      2x300 

5/6 Mart 5x600                    5x600     
2x300                    2x300         

5/6 Mart 6x600                      6x600  
4x300                      4x300                           

 ~1.9’’  ~1.9’’ 

 
 Alınan veriler LINUX işletim sisteminde ESO – MIDAS (The European Southern 
Observatory Munich Image Data Analysis System) ve IRAF paket programları kullanılarak 
analiz edildi. Hα ve [SII] ve bunların sürekli filtreleriyle alınan her bir görüntü için standart 
veri indirgeme işlemleri olan düz alan (flat fielded) ve yönlendirme (alignment) yapılmış ve 
sonra her bir filtreye ait toplam görüntüyü elde etmek üzere toplanmıştır. Bütün bu 
işlemlerden sonra toplam [SII] ve Hα, [SII]_c ve Hα_c görüntüleri elde edilmiştir. SII ve Hα 
görüntülerinde yıldız ışığını çıkarabilmek için bunlara ait sürekli ışımaların çıkarılması 
gerekmektedir. Her bir galaksi için sürekli ışıması çıkarılmış görüntüler Şekil 1(a – d)’ de 
gösterilmektedir. 

Başlangıçta SNK adayları sürekli ışıma çıkarılmış Hα görüntüsü ve sürekli ışıma 
çıkarılmış SII görüntülerinin 2′ lık alanlarla karşılaştırılmasıyla belirlenmiştir. Eğer belirlenen 
bulutsular SII görüntüsünde Hα’ ya göre daha parlak ise bunlar olası SNK adayları olarak 
belirlenmiştir. Sonuçta, NGC3184 ve NGC2903 galaksilerinde sırasıyla 29 ve 10 tane SNK 
adayı belirlenmiştir.   

Her iki galaksi için SNK pozisyonları Hα görüntülerinde Şekil 2a ve 2b de 
gösterilmiştir. NGC3184 ve NGC2903 galaksilerinde belirlenen toplam 39 SNK adayının 
pozisyonları ve standart yıldızın tayfından elde edilen akı oranları kullanılarak düzeltilmiş akı 
oran değerleri Tablo 5a ve 5b’ de verilmektedir. Bir sonraki dönemde alınacak gözlem 
zamanında TUG’ da bulunan TFOSC tayfölçeri kullanılarak her bir galakside belirlenen SNK 
adaylarının tayfsal gözlemleri yapılacak ve bu gözlemlerden elde edilecek [SII]/Hα oran 
değeri esas alınarak optik görüntüden elde edilen oran değerleri düzeltilebilecek ve kalıntılar 
onaylanabilecektir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 1-a: NGC3184 (Hα – H α _c) görüntüsü   Şekil 1-b: NGC3184 (SII – SII _c) görüntüsü 
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Şekil 1-c: NGC2903  (Hα – H α _c) görüntüsü    Şekil 1-d: NGC2903  (SII –  SII _c) görüntüsü 
 

Tablo 5a: NGC3184’ de belirlenen SNK adayları 
 

SNK NO RA (J2000) DEC (J2000) 

1 10:18:38.369 +41:27:40.76 

2 10:18:35.175  +41:28:06.59 

3 10:18:29.831  +41:27:35.93 

4 10:18:28.916 +41:27:34.24 

5 10:18:27.712 +41:28:37.69 

6 10:18:28.588 +41:26:06.86 

7 10:18:23.264 +41:26:44.72 

8 10:18:24.779 +41:26:06.98 

9 10:18:24.773 +41:25:44.70 

10 10:18:25.684 +41:25:30.96 

11 10:18:24.764 +41:25:07.00 

12 10:18:23.694 +41:24:53.32 

13 10:18:23.688 +41:24:27.62 

14 10:18:24.130  +41:23:25.91 

15 10:18:15.604  +41:23:34.72 

16 10:18:11.039  +41:23:53.68 

17 10:18:11.500 +41:24:14.24 

18 10:18:09.987 +41:25:09.11 

19 10:18:08.617 +41:25:19.42 

20 10:18:02.374 +41:25:43.54 

21 10:18:04.362 +41:26:26.34 

22 10:18:04.982 +41:27:29.74 

23 10:18:04.526 +41:27:43.45 

24 10:18:03.612 +41:27:43.47 

25 10:18:09.397 +41:27:02.22 

26 10:18:07.732 +41:28:10.81 

27 10:18:13.961 +41:26:15.85 

28 10:18:13.815 +41:26:46.70 

29 10:18:19.470 +41:28:01.95 
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Tablo 5b: NGC2903’ de belirlenen SNK adayları 

SNK NO RA (J2000) DEC (J2000) 

1 9:32:20.896 +21:34:26.28 

2 9:32:22.336 +21:32:58.73 

3 9:32:12.510 +21:32:30.20 

4 9:32:10.411 +21:31:49.17 

5 9:32:12.609 +21:31:19.89 

6 9:32:13.702 +21:30:48.95 

7 9:32:10.728 +21:29:19.97 

8 9:32:12.563 +21:29:06.14 

9 9:32:13.913 +21:29:09.48 

10 9:32:11.077 +21:28:23.36 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 

Şekil 2a: NGC3184 Hα görüntüsünde SNK pozisyonları 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 2b: NGC2903 Hα görüntüsünde SNK pozisyonları 
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4. Optik Olarak Belirlenen SNK Adaylarının X – Işın Gözlemleriyle 
Karşılaştırılması 

Kalıntılar optik yayınımın yanı sıra iki faklı tipte yayınım yapabilir: yıldızlararası 
gazdan gelen şok dalgalarıyla ısıtılan ısısal x – ışın yayınımı ve  SNK’ nın genişleyen 
manyetik alanı içindeki relativistik elektronlardan gelen (sinkrotron) radyo yayınımı. Bu 
çalışmada her iki galakside gözlenen x – ışın kaynaklarıyla bu galaksilerdeki süpernova 
kalıntı adaylarının belirlenen alan içindeki pozisyon uyumu karşılaştırıldı.  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 3a: NGC3184 Hα görüntüsünde X – ışın kaynakları ile SNK adaylarının karşılaştırılması 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Şekil 3b: NGC3184 Hα görüntüsünde HII dağılımı ile SNK adaylarının karşılaştırılması 

 
Daone ve ark. (2004) Chandra ve optik gözlemlerden aldıkları verileri kullanarak 

NGC3184’ ün B – bant görüntülerinin radyal yüzey parlaklık profilini çalışmışlardır. Onlar 
aynı zamanda galaksinin sarmal kollarını tanımlamış ve optik diskin %24’ ünün kol yapısında 
olduğunu belirtmişlerdir. Ayrıca Hα gözlemlerinden galaksinin sadece %2.4’ ünün parlak 
Hα yayınımı yaptığını tanımlamışlardır. Şekil 3a ve 3b’ de spiral kol yapısı ve parlak Hα 
bölgeleri tespit ettiğimiz SNK adaylarıyla birlikte sürekli ışıma çıkarılmış Hα görüntümüz 
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üzerinde gösterilmektedir. Şekil 2b’ da SNK’ lar ve spiral kollar arasında bir uyum olduğu 
görülmektedir. 

 
“Chandra XAssist Source” kataloğundan alınan 100 X - ışın kaynağı sürekli ışıma 

çıkarılmış Hα görüntümüzde Şekil 2a üzerinde gösterilmiştir. Bu X - ışın kaynaklarından iki 
tanesi 11 ve 12 nolu SNK adayları ile 2” lik yarıçap içinde pozisyon uyumu göstermektedir. 

 
Şekil 4’ de NGC2903’ ün sürekli ışıma çıkarılmış Hα görüntüsü üzerinde HII 

bölgelerinin pozisyonları belirlenen SNK adaylarıyla birlikte gösterilmiştir. 5” lik yarıçap 
içinde herhangi bir pozisyon uyumu görülmemiştir. Aynı zamanda Master X – ışın 
katalogundan alınan 21 X – ışın nokta kaynağı Şekil4’ de gösterilmektedir. 2” lik yarıçap 
içinde SNK adaylarımızla bu   X – ışın nokta kaynakları arasında herhangi bir pozisyon 
uyumu görülmemektedir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 4: NGC2903 Hα görüntüsünde HII dağılımı, X – ışın kaynakları ile SNK adaylarının 
             karşılaştırılması 

 
5. Sonuç 
NGC3184 ve NGC2903 sarmal galaksilerin TUG’ da yapılan gözlemleri sonucu 

yayınım çizgi oranı SII/ Hα ≥ 0.4 kriteri temel alınarak NGC3184’ de 29 bulutsu ve 
NGC2903’ de 10 bulutsu SNK adayı olarak belirlenmiştir. Bulunan SNK adayları,  Chandra 
X – ışın nokta kaynaklarıyla karşılaştırılarak pozisyon uyumuna bakılmıştır. NGC3184’ de 11 
ve 12 nolu SNK’ lar dışında herhangi bir pozisyon uyumuna rastlanmamıştır.  

Yakın galaksilerde bulunan SNK’ ların optik bölgede araştırılması devam eden bir 
projedir. NGC3184 ve NGC2903’ de belirlediğimiz SNK adaylarının tayf gözlemlerinin 
yapılmasıyla daha önce bulduğumuz çizgi oranlarını kalibre ederek bu çalışmanın sonuçlarını 
güçlendirmeyi planlamaktayız.  
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ÖRTEN ÇĐFT SĐSTEMLERDEKĐ δ SCUTĐ TÜRÜ ZONKLAMALARA 

ĐKĐ ÖRNEK: AB CAS ve RZ CAS 

 
Esin SOYDUGAN1,2 ,  Faruk SOYDUGAN1,2 

                     
Özet 
 
Bu çalışmada Algol türü çift olup, δ Scuti türü zonklama gösteren iki sistem AB Cas ve 
RZ Cas incelenecektir. Đki sistemin baş bileşeni δ Scuti türü zonklama gösterdiği için 
maksimumlarda ve yan minimumlarda zonklamadan kaynaklanan parlaklık değişimleri 
görülmektedir. Zonklama özelliklerinin ortaya çıkarılabilmesi için, çift sistemin neden 
olduğu yansıma ve basıklık etkilerinin ışık eğrilerinden arındırılması gerekmektedir. Bu 
nedenle, hem AB Cas’ın hem de RZ Cas’ın B ve V renginde elde edilmiş olan ışık 
eğrileri Wilson-Devinney programıyla çözülerek her bir sistemin, kuramsal eğrileri 
oluşturulmuş ayrıca geometrik ve fiziksel parametreleri hesaplanmıştır. Bunun yanında; 
RZ Cas’ın ışık eğrisi, bu çalışmada elde edilen dikine hız eğrisi ile birlikte eş-zamanlı 
çözüldüğünden bu sistemin salt öğeleri de belirlenmiştir. Işık eğrilerinden yansıma ve 
basıklık etkileri arındırılmış ve geriye sadece zonklamadan kaynaklanan etkilerin 
kaldığı veriye PERIOD 04 programı uygulanarak, her iki sistemin de zonklama gösteren 
baş bileşenin zonklama dönemi, genliği ve güç tayfı elde edilmiştir. AB Cas’ın tek 
modla, RZ Cas’ın da iki modla zonklama yaptığı bulunmuştur. Her iki sistemin yoldaş 
bileşenleri Roche lobunu doldurduğu için zonklayan bileşene doğru kütle aktarımı 
beklenmektedir. Đki sistemin de zonklama genlikleri değişken olup, kütle aktarımının 
zonklama genliği üzerindeki etkileri incelenmiştir.  

 
Anahtar Kelimeler: Örten çiftler, Algoller, δ Scuti yıldızları 
 
Abstract 

In this study, two Algol-type system AB Cas ve RZ Cas, which will be studied, show δ 
Scuti–type pulsation. Because the primary components of the two systems show δ Scuti-
type pulsation, in the maximum and secondary minimum of the light curves the light 
changes originated from pulsations can be seen. Because of detecting the pulsating 
characteristics, the reflection and ellipticity effects caused from the binary sytem need to 
remove from the light curves. So, the light curves of both AB Cas and RZ Cas obtained 
in B and V filters solved with Wilson-Devinney program. The theoretical curves were 
plotted for each system and also the geometric and physical parameters were calculated 
for these systems. In addition, the light and radial velocity curves of RZ Cas were solved, 
simultaneously and also the absolute parameters of this system were determined. The 
reflection and ellipticity effects were exclude from the light curves of these systems and    
PERIOD 04 program was applied to the remaining data only originated from the 
pulsation and the pulsation period, amplitude and power spectrum of the primary 
components showed the pulsation in both systems were obtained. One and two mode 
were found for the pulsation of AB Cas and RZ Cas, respectively. Because the 
secondary components of these systems fill in these Roche lobes, the mass transfer to 
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secondary component have been expected. The pulsation amplitudes are changeable in 
both systems and the effects of the mass transfer on the pulsation amplitude were researched. 

Keywords: Eclipsing binaries, Algoller, δ Scuti stars 

 
1. Giriş 

 
AB Cas (HIP 12235, BD +70° 193), Algol türü bir çift sistem olarak Hoffmeister [1] 

tarafından keşfedildi ve çiftin dönemi Pyör=1
g.3668 olarak verildi. Sistemin tayf türü 

A3V+K1V ve parlaklığı V=10m.17’dir [2]. Baş ve yan minimum derinlikleri sırasıyla, 
∆V~1m.6 ve ∆V~0m.1 dir. Yoldaş bileşen Roche lobunu doldurmuş olup, sistem yarı-ayrıktır 
[3,4].  

Sistemin baş bileşeni, δ Scuti türü zonklayan bir yıldızdır ve zonklama ilk defa 
Tempesti [5] tarafından ortaya çıkartılmıştır. Baş bileşen tek, temel çapsal mod ile 
zonklamaktadır [3,4]. Baş bileşene ilişkin zonklama dönemi ve genliği sırasıyla, Pp=0

g.0583 
ve ∆V~0m.05 dir [3,4]. Bileşenlerin kütleleri, M1=2.3 M๏,  M2=0.39 M๏ olarak verilmiştir [6].   

Đlk fotoelektrik ışıkölçüm Johnson V bandında yapıldı ve sıcak bileşenin zonklama 
yaptığı ortaya konuldu [5]. Bu yıldızın daha sonraki yıllarda geniş band ışıkölçümü Irkaev ve 
ark. [7], Ando ve ark. [8] ve Forolov ve ark. [9] tarafından yapıldı. Rodriguez ve ark. [6] 
sistemin Strömgren uvby, Hβ dar ve geniş band ışıkölçümünü yapmış ve bu çalışmada ışık 
eğrisi ve zonklamaya ilişkin frekans analizini yayınlamıştır.   

RZ Cas, parlak (V=6m.26), aktif, Pyör=1
g.1953 dönemli, Algol türü yarı-ayrık bir 

dizgedir. Bileşenlerin tayf türleri sırasıyla, A3V ve K0IV’tür. MinI ve MinII derinlikleri 
sırasıyla, ∆V~1m.50 ve ∆V~0m.07 dir [10]. 

RZ Cas 1906’da bir örten çift sistem olarak keşfedildi [11]. 1916’da sistemin ilk ışık 
eğrisi yayınlandı [12]. Sistemin baş minimumu oldukça değişken olup; yapılan ışık eğrisi 
çalışmalarında, farklı araştırmacılar farklı minimum biçimlerinden söz etmektedir. Sistemin 
baş minimumu bazen parçalı [13,14] bazen de tam tutulma [15,16] gösterir. Baş minimum 
esnasında ışık eğrisinin bozulma nedeni olarak, yıldızdaki leke aktivitesi, [17] baş bileşenin 
etrafındaki madde [18] ve baş yıldızın zonklaması [19] gösterilmektedir. 

RZ Cas’da kısa dönemli ışık değişimleri farklı araştırmacılar tarafından bildirilmiştir 
[20,21]. RZ Cas’da ± 0m.04 genlikli, 25 dakikalık hemen hemen dönemsel olan titreşimler 
olduğu ortaya konulmuştur [21,22]. Ancak bu değişimin zonklamadan kaynaklandığını ilk kez 
Ohshima ve ark [26] bildirmiştir. Sistemin baş bileşeni δ Scuti türü değişim göstermektedir. 
Zonklama dönemi 22 dakikadır ve Amado [23] tarafından keşfedilen HD 34282’den sonra 
bilinen en kısa dönemli δ Scuti türü değişendir [24]. 

Baş bileşenin zonklama doğasını ortaya koymak için, 1999, 2000 ve 2001 yılında üç 
kez kampanya gözlemi yapılmıştır. 2000 yılına kadar yapılan gözlemlerde 64.19 c/d’lik tek 
bir zonklama frekansı, 2001 yılında tayfsal olarak yapılan gözlemlerde ise, f1=56.600 c/d ve 
f2=64.189 c/d’lik iki zonklama frekansı elde edilmiştir [25].  

RZ Cas aynı zamanda hem X-ışın [26] hem de radyo salması [27] gösterir. Sistemin 
radyo [28] ve X-ışın gözlemleri [29] yapılarak leke etkinliği ortaya çıkarılmıştır. 

Sistemin tayfsal çalışmaları, Maxted ve ark. [13], Lehmann ve Mkrtichian ve ark. [25],  
ve son olarak Soydugan ve ark. [40] tarafından yapılmıştır.  
 

2. Işıkölçüm Gözlemi 

AB Cas, 2001-2002 gözlem sezonunda Ege Üniversitesi Gözlemevi’nin 30 cm lik 
Schmidt-Cassegrain teleskopu ile 15 gece B ve V süzgeçlerinde gözlendi. Gözlemlerde  
SSP5-A fotometresiyle birlikte, Hamamatsu, R4457 (PMT) fototüpü kullanıldı. Literatürden 
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seçilen, BD +70° 188 ve BD +70° 186 sırasıyla, mukayese ve denet yıldızı olarak kullanıldı. 
Gözlemler süresince, her süzgeçte 1332 gözlem noktası elde edildi [3].  

RZ Cas 2002 gözlem sezonunda, Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Ulupınar 
Astrofizik Gözlemevi’nde 15 gece B ve V süzgeçlerinde gözlendi. Gözlemlerde 40 cm’lik 
Schmidt-Cassegrain teleskopla birlikte, SSP5-A fotometresi ve Hamamatsu R 6358 fototüpü 
kullanıldı. BD +67° 215 ve BD +67° 224 yıldızları sırasıyla mukayese ve denet yıldızı olarak 
seçildi. Gözlemler süresince B ve V süzgeçlerinde sırasıyla, 2813 ve 2807 gözlem noktası 
elde edildi [30].  

Gözlemler süresince, her iki sistem için seçilen mukayese yıldızlarları ışık değişimi 
göstermedi. Mukayese yıldızlarının gözlemlerinden her gözlem gecesi için her süzgeçteki 
atmosferik sönümleme katsayıları hesaplanarak atmosfer sönükleştirme düzeltmeleri yapılmış 
ve gözlem zamanları güneş merkezine indirgenmiştir. Tüm aletsel B ve V parlaklıkları 
(değişen-mukayese) atmosferik sönümlemeye göre düzeltildi. B süzgecindeki standart 
yanılgılar AB Cas ve RZ Cas için sırasıyla, 0m.014 ve 0m.010 ve V süzgecindeki standart 
yanılgılar sırasıyla, 0m.012 ve 0m.008 olarak hesaplandı.  

AB Cas ve RZ Cas’ın bu çalışmada elde edilen ışık eğrileri sırasıyla, Şekil 2.1 ve 
2.2.’de gösterilmektedir ve ışık eğrilerinin, maksimumlarında ve yan minimumunda 
zonklamadan kaynaklanan parlaklık değişimleri açıkça görülmektedir. 
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Şekil 2.1  AB Cas’ın B ve V renklerinde elde edilmiş ışık eğrileri. 

 

                                          
Şekil 2.2 RZ Cas’ın B ve V renklerinde elde edilmiş ışık eğrileri. 
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Şekil 2.3’de RZ Cas’ın (B-V) renk eğrisi görülmektedir. Renk eğrisinde, bileşenlerin 
sıcaklık ve ışıtma farklılıklarından kaynaklanan değişimin yanında yansıma etkisi de kendini 
göstermektedir. 

  
Şekil 2.3 RZ Cas’ın (B-V) renk eğrisi. 

 3. RZ Cas’ın Dikine Hız Eğrisi Çözümü 

Tayfsal gözlemler, 9 Ekim – 19 Kasım 2003 ile 27 Şubat – 4 Mart 2004 tarihleri 
arasında iki ayrı gözlem sezonunda Đtalya’nın Catania şehrinde bulunan INAF – Catania 
Astrofizik Gözlemevi’ndeki 91 cm Cassegrain türü teleskoba bağlı Echelle tayfçekeri ile 
yapılmıştır. 300 çizgi/mm echelle cross-dispersion düzenine sahip bu tayfçeker ile yüksek 
çözünürlükte tayflar elde edilmiştir. Kullanılan yarık genişliği 400 µm olup kullanılan ağ açısı 
(Hα için) 223:40’tır. Gözlemler 19 tayf dizisi üzerinde Hα, Hβ ve Hγ çizgilerini kapsayacak 
şekilde 4300-6650 Å dalgaboyu aralığında yapılmıştır. Tayfsal çözümleme gücü (λ/∆λ) ise 
tüm tayf dizileri için yaklaşık 22000 yöresinde olup Hα için ∆λ≈0.30 Å’dür. Kullanılan CCD, 
1024×1024 (SITE arkadan aydınlatmalı) boyutlarında olup her bir pikselin boyutu                 
24 µm × 24 µm’dir. CCD’nin maksimum kuantum etkinliği (QE), 6500 Å’da %85 yöresinde 
olup kazanç 2.5 e-/ADU ve okuma gürültüsü ise yaklaşık 10 e-rms’dir. Sinyal-gürültü oranı 
(S/N), gözlenen sistemlerin parlaklığına, poz süresine ve hava-gökyüzü koşullarına göre 
değişmektedir. RZ Cas’a ilişkin tayflar için bu değer 40-70 arasındadır. Dikine hız standartları 
olarak birinci bileşen için Vega ve ikinci bileşen için de α Ari seçilmiştir.     

Çizelge 3.1’de RZ Cas’ın HJD ve evreye karşılık hesaplanan dikine hız değerleri ve 
hataları verilmektedir. RZ Cas’ın dikine hız eğrisinde güçlü ve asimetrik bir dönme etkisinin 
varlığı belirtilmiştir [25]. Bu çalışmada da özellikle MinI öncesi ve sonrası bu etki 
görüldüğünden, sadece dikine hız eğrisi analizinde, baş bileşen için, baş minimumun da 
içinde bulunduğu 0.9 ve 0.1 evre aralıkları ve yoldaş bileşen için de yan minimumu da 
kapsayacak şekilde 0.35 ve 0.65 evre aralıkları çözümde kullanılmamıştır.  
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Çizelge 3.1 RZ Cas’ın baş ve yoldaş bileşenine ilişkin dikine hız değerleri. 

Hel. JD 
2400000 + 

Evre Vr1 
(km/s) 

Yanılgı 
(km/s) 

Vr2 
(km/s) 

Yanılgı 
(km/s) 

52910.5628 
52919.5741 
52922.5964 
52923.5331 
52924.5506 
52958.4889 
52958.6573 
52959.4849 
52959.5257 
52959.6005 
52962.4616 
52963.4267 
53063.3661 
53063.4373 
53069.3632 
53069.4172  

0.0220 
0.5612 
0.0898 
0.8735 
0.7248 
0.1191 
0.2600 
0.9524 
0.9865 
0.0491 
0.4429 
0.2503 
0.8641 
0.9237 
0.8816 
0.9267  

-93.42 
-24.70 
-79.61 
12.28 
23.90 
-90.63 
-112.74 
-13.06 
-14.50 
-82.59 
-69.46 
-114.13 
14.76 
-10.10 
10.81 
-12.23  

±4.70 
±2.19 
±1.86 
±1.67 
±1.15 
±2.27 
±2.25 
±1.45 
±2.12 
±1.58 
±1.79 
±2.50 
±1.85 
±1.71 
±2.02 
±1.63  

-36.26 
-151.15 
81.08 
-192.94 
-242.00 
101.65 
152.72 
-127.17 
-46.95 
16.59 
55.74 
158.42 
-211.93 
-143.54 
-195.40 
-141.00 

±7.86 
±6.19 
±8.02 
±11.43 
±4.76 
±6.35 
±4.53 
±3.83 
±3.55 
±4.57 
±5.07 
±4.63 
±4.16 
±4.12 
±5.97 
±5.43 

 

 

Şekil 3.1 RZ Cas’ın baş ve yoldaş bileşenleri için dikine hız değerleri ve kuramsal temsili. 

 

Çizelge 3.2’de, dikine hız eğrileri kullanılarak yapılan yörünge çözümü sonucunda 
elde edilen parametre değerleri listelenmiştir. Şekil 3.1’de de RZ Cas’ın dikine hız eğrisi ile 
yörünge çözümünde bulunmuş parametrelerle oluşturulmuş kuramsal eğriler görülmektedir.  
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Çizelge 3.2 RZ Cas’ın farklı yıllara göre, dikine hız eğrisi çözümü sonucunda bulunan parametre 
değerleri. Parantez içerisindeki sayılar son basamaklardaki yanılgıları gösterir. 

Parametre Bu çalışma [13] [25] 

K1 (km/s) 
K2 (km/s) 
γ 1 (km/s) 

73.34 (83) 
208.80 (2.08) 

--- 

70.9 (8) 
213 (4) 
45.5 (7) 

71.36 (12) 
-200.78 (34) 
-44.035 (95) 

γ 2 (km/s) --- -41 (4) -44.42 (21) 
γ  (km/s) 

m1sin
3i (M๏) 

m2sin
3i (M๏) 

-43.96 (66) 
2.06 (5) 
0.72 (2) 

--- 
2.16 (7) 
0.72 (2) 

--- 
1.84 (2) 
0,654 (6) 

asini (km) 
q=m2/m1 

 

4.67 ×106 (4) 
0.351 (5) 

4.68×106 (7) 
0.331 (7) 

--- 
0.355 (1) 

 

4. Işık Eğrisi Çözümü 

Bu çalışmadaki temel amacımız, sıcak bileşenin zonklamasından kaynaklanan 
parlaklık değişimini elde etmek ve zonklamanın doğasını ortaya çıkarabilmektir. Bu nedenle 
her iki ışık eğrisinin de maksimumlarında ve yan minimumunda görülen zonklama kaynaklı 
parlaklık değişimlerinin analiz edilmesi gerekmektedir. Bileşenlerin yakınlık etkilerini 
ortadan kaldırmak amacıyla, ışık eğrileri Wilson ve Devinney programıyla analiz edildi.  
 
 

4.1. AB Cas’ın Işık Eğrisi Çözümü  

AB Cas’ın ışık eğrileri Wilson-Devinney (1992) [31] programıyla analiz edildi. Her 
bir gözlem noktası normalize noktaya dönüştürüldü. Işık eğrisinin maksimumlarında ve yan 
minimumlarında görülen zonklama etkisini ortadan kaldırmamak için, hiçbir gözlem 
noktasının ortalaması alınmadı. B ve V süzgeçlerindeki tüm gözlem noktaları 0.25 evrede 
ölçülen, sırasıyla 0m.204 ve 0m.079 parlaklıklarına göre normalize edildi. Çözümde B ve V 
bandlarında sırasıyla, 842 ve 892 gözlem noktası kullanıldı. Her gözlem noktası eş ağırlıkta 
alındı.  

W-D çözümünde bazı parametreler serbest, bazıları da bilinen değerleriyle analiz 
süresince sabit parametre olarak kabul edildi. Yörünge eğikliği i, yoldaş yıldızın yüzey 
sıcaklığı T2, baş yıldızın omega potansiyeli Ω1, evre kayması Φ  ve baş yıldızın kesirsel 
ışıtması L1, çözüm süresince ayarlanabilir parametre olarak kabul edildi. Lineer kenar karama 
katsayıları x1,2 [32]’den, bolometrik albedolar A1,2 Rucinski [33]’den ve çekim kararma 
katsayıları g1,2 radyatif atmosferler için (baş yıldız) von Zeipel [34]’den ve konvektif 
atmosferler için [35]’den, baş yıldızın yüzey sıcaklığı T1, 8000 K olarak Rodriguez ve ark. 
[6]’dan alındı. Bu parametreler çözümde sabit parametre olarak kabul edildi. B ve V ışık 
eğrileri ayrı ayrı çözüldü. 

Fotometrik kütle oranını belirlemek için, q taraması B süzgeçinde yapıldı. Çözümde i, 
T2, Ω1, L1 ayarlanabilir parametre olarak alındı. ΣW(O-C)

2 değeri 0.19 (bkz. Şekil 4.1.1) 
civarında minimum olduğu için, W-D çözümünde tüm iterasyonlarda q = 0.19 değeri sabit 
alındı.  

Işık eğrisi çözümünde, üçüncü cismin ışık katkısı, l3 de çözümde serbest parametre 
olarak bırakıldı ancak anlamlı bir sonuç vermedi. Çözüm, ayarlanabilir parametrelerin 
düzeltmeleri hatalardan küçük olana kadar devam ettirildi. Işık eğrisi çözümünün sonunda 
sistemin geometrik ve fiziksel parametre değerleri belirlendi ve Çizelge 4.1.1’de listelendi.  
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Bileşenlerin geometrik ve fiziksel öğeleri kullanılarak, Şekil 4.1.2’den görüldüğü gibi, 
hem B hem de V süzgeçinde normalize noktalarla uyumlu kuramsal temsili gösterimler 
oluşturuldu.  

 

 

Şekil 4.1.1 Kütle oranı, q’ya karşı ΣW(O-C)2 nın değişimi. 
 

 
Şekil 4.1.2 AB Cas’ın normalize edilmiş gözlem noktaları ve W-D çözümü  
                  sonucunda elde edilen kuramsal eğrileri. 

 
Bileşenlerin potansiyel değerlerinin değişimi sistemin yarı-ayrık olduğunu ortaya 

koyduğundan, çözüm MOD5’te yapıldı ve sistemin q = 0.19 kütle oranı değeri için, Roche 
gösterimi de Şekil 4.1.3’de gösterildi. Sonuç olarak; yoldaş bileşen Roche lobunu tamamen 
doldurmuştur ve baş bileşene madde aktarmaktadır. 

Çizelge 4.1.1’den görüldüğü gibi, bu çalışmadaki çözüm sonucunda elde edilen 
parametre değerleriyle, Rodriguez ve ark. [4] tarafından elde edilen parametre değerlerinin 
birbirleriyle daha uyum içinde olduğu görülmektedir. 
 
 



Esin Soydugan, Faruk Soydugan
 

 

 734 

Çizelge 4.1.1 AB Cas’ın farklı yıllarda elde edilen ışıkölçüm çözümleri. 

Parametre 
B 

bu çalışma 
V 

bu çalışma 

(y) 
[6] 
 

(y) 
[4] 

Đ 88°.29(17) 88°.26(14) 85°.800 87°.100 

T1 (°K) 8000 8000 8000 8000 

T2 (°K) 4705(44)  4729(24) 4380 4714 

Ω1 3.9574(99) 3.9448(93) 4.2500 4.0220 

Ω2 2.2077 2.2077 2.2828 2.2350 

Evre kayması -0.0005 -0.0005 -0.0008 0.0045 

Q 0.19 0.19 0.22 0.201 
l3 0.0 0.0 0 0 
E 0.0 0.0 0 0 
x1 0.679 0.607 0.590 0.590 
x2 0.906 0.820 0.780 0.790 
g1 1.00 1.00 1.00 1.00 
g2 0.32 0.32 0.320 0.32 

L1 / (L1 + L2) 0.956 0.921 0.906 0.920 
L2 / (L1 + L2) 0.044 0.079 0.093 0.080 
r1 (pole) 0.265 0.266 0.248 0.2613 
r1 (point) 0.270 0.271 0.252 0.2661 
r1 (side) 0.268 0.269 0.251 0.2642 
r1 (back) 0.269 0.270 0.252 0.2655 
r2 (pole) 0.229 0.229 0.239 0.2332 
r2 (point) 0.337 0.337 0.350 0.3419 
r2 (side) 0.239 0.239 0.249 0.2426 
r2 (back) 0.271 0.271 0.281 0.2750 

ΣW(O-C)2 0.24979 0.18144   
 

 
Şekil 4.1.3 AB Cas’ın q = 0.19 için Roche gösterimi. 
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4.2. RZ Cas’ın Işık Eğrisi Çözümü  

Dizgenin salt parametrelerini, geometrik ve fiziksel öğelerini belirlemek için elde 
edilen ışık eğrileri Wilson-Devinney (2003) [36] programıyla analiz edildi. Her bir gözlem 
noktası normalize noktaya dönüştürüldü. B ve V süzgeçlerindeki tüm gözlem noktaları 0.25 
evrede, sırasıyla -0m.627 ve 0m.423’e göre normalize edildi. Işık eğrisinin maksimumlarında 
ve yan minimumlarında görülen zonklama etkisini ortadan kaldırmamak için, hiçbir gözlem 
noktasının ortalaması alınmadı. Çözümde B ve V bandlarında sırasıyla, eş ağırlıkta alınan 
1294 ve 1307 gözlem noktası kullanıldı.  

RZ Cas’ın W-D çözümünde, AB Cas’ın ışık eğrisi çözümünde kullanılan aynı serbest 
ve sabit parametreler seçilerek, B ve V renklerindeki ışık eğrileri, dikine hız eğrisi ile eş 
zamanlı olarak çözüldü. Bu parametrelere ek olarak, yarı büyük eksen uzunluğu a ve kütle 
merkezinin hızı Vγ iterasyon süresince ayarlanabilir parametre olarak kabul edildi. Kütle oranı 
q, yarı büyük eksen uzunluğu a ve kütle merkezinin hızı Vγ için, radyal hız çözümlerinden 
elde edilen ve Çizelge 3.2’de listelenen değerler, parametrelerin başlangıç değerleri olarak 
seçildi. Baş yıldızın yüzey sıcaklığı T1, 8600 K olarak [10]’dan alındı. Eş zamanlı dönme 
parametreleri F1, F2 sırasıyla, 1.2 ve 1.0 değerinde sabit olarak kabul edildi. F1 değeri, 
Fukuda’nın [37] baş bileşen için belirlediği vsini =85 km/s’e göre hesaplanmıştır.  

Işık eğrisi çözümü sonucunda elde edilen dizgenin fiziksel ve geometrik öğeleri, 
Çizelge 4.2.1’de listelendi. Çizelge 4.2.1’e baktığımızda, elde ettiğimiz çözümle, diğer 
yıllarda yapılan çözümleri karşılaştırdığımızda genelde bir uyum içinde olduğu görülmektedir. 
Bu çalışmada q değeri 0.338 olarak bulunmuştur ve diğer iki çalışmada q değeri Maxted ve 
ark.’nın [13] tayfsal çalışma sonucunda bulduğu q = 0.331 değerinde sabit olarak alınmıştır. 
Yörünge eğikliği i, üç farklı çözümden görüldüğü gibi, yaklaşık 82°-83° arasında değişim 
gösterir. Bileşenlerin geometrik ve fiziksel öğeleri kullanılarak, Şekil 4.2.1’den görüldüğü 
gibi, hem B, hem de V süzgeçinde normalize noktalarla uyumlu kuramsal temsili gösterimler 
oluşturulmuştur. Sistem yarı-ayrık olduğu için, çözüm MOD5’de yapıldı. Şekil 4.2.2’de 
sistemin q=0.338 için Roche geometrisi gösterilmektedir. Dizgenin yoldaş bileşeni Roche 
lobunu tamamen doldurmuş olup, baş bileşene madde aktarmaktadır [25].  

RZ Cas’ın B ve V renklerindeki ışık eğrileri, elde edilen dikine hız değerleriyle, eş 
zamanlı olarak çözülmüş ve sisteme ilişkin bulunan salt parametre değerleri hatalarıyla 
beraber Çizelge 4.2.2’de listelenmiştir.  

RZ Cas’ın W-D çözümü sonucunda elde edilmiş olan dikine hız eğrisi ve kuramsal 
temsili Şekil 4.2.3’de görülmektedir. Rossiter dönme etkisi nedeniyle, bileşenlerin dikine hız 
eğrilerinde bozulma göze çarpmaktadır. Baş bileşenin dikine hız eğrisi için, 0.9-1.1 ve yoldaş 
bileşen içinde 0.35-0.65 evre aralıklarında bozulma Şekil 4.2.3’de açık bir şekilde 
görülmektedir.  

 

Şekil 4.2.1 RZ Cas’ın normalize gözlem noktaları ve WD çözümü sonucunda elde edilen kuramsal   
                   eğri ile uyumu. 
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Şekil 4.2.2  RZ Cas’ın q = 0.338 için Roche gösterimi. 

 
Çizelge 4.2.1 RZ Cas’ın farklı yıllarda elde edilen ışık eğrisi çözümleri. 

Parametre 
B&V 

bu çalışma 
J&K 
[38] 

[10] 

i 810.98(5) 820.01(80) 830.1(2) 

T1 (°K) 8600 8720 8600 

T2 (°K) 4480(13) 
4359(28) 

 
4370(60) 

Ω1 4.6088(149) 4.408(450) 4.403(19) 

Ω2 2.5489 2.5339 2.534 

Evre kayması 0.0011 0.0000 -0.0003 

Q 
0.338(2) 

 
0.331 0.331 

l3 0.0 0.0 0.0 

e 

a 
 
Vγ 

0.0 

6.869(84) 
 

43.89(1.29) 
 

0.0 

- 
 
- 

0.0 

- 
 
- 

x1 
0.647 (B) 
0.570(V) 

0.250 (J) 
0.150 (K) 

0.65 

x2 
0.908 (B) 
0.824 (V) 

0.470 (J) 
0.320 (K) 

0.95 

g1 1.00 1.00 1.00 
g2 0.32 0.320 0.32 

L1 / (L1 + L2) 
0.968 (B) 
0.932 (V) 

0.767 (J) 
0.664 (K) 

0.974 (v) 

L2 / (L1 + L2) 
0.032 (B) 
0.068 (V) 

0.233 (J) 
0.334 (K) 

0.026 (v) 

r1 (pole) 0.2337 (8) 0.245 (2) 0.2450 (12) 
r1 (point) 0.2359 (9) 0.250 (2) 0.2508 (13) 
r1 (side) 0.2339 (9) 0.247 (2) 0.2486 (12) 
r1 (back) 0.2353 (9) 0.249 (2) 0.2503 (13) 
r2 (pole) 0.2699 (4) 0.2684 0.2684 
r2 (point) 0.3906 (45) 0.3886 0.3886 
r2 (side) 0.2812 (5) 0.2796 0.2795 
r2 (back) 0.3139 (5) 0.3123 0.3122 
ΣW(O-C)2 0.64487   
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Çizelge 4.2.2 RZ Cas’ın farklı yıllardaki çalışmalarda elde edilen salt parametreleri. 

 
Parametre 

B&V 
bu çalışma 

[13] [38] [10] 

M1 (M๏) 
M2 (M๏) 
R1 (R๏) 
R2 (R๏) 
T1 (°K) 
T2 (°K) 
log g1 
log g2 
log L1/L๏ 
log L2/L๏ 
Mbol1 (mag) 
Mbol2 (mag) 

2.28(9) 

0.77(3) 
1.62(2) 
1.99(3) 
8600(100) 
4480(14) 
4.38(2) 
3.73(3) 
1.11(1) 

0.15(2) 
2.01(3) 

4.40(4) 

2.205(75) 

0.73(2) 
1.67(3) 
1.94(3) 
8600(100) 
4700(200) 
4.34(2) 
3.73(2) 
1.12(2) 

0.16(8) 

1.89(6) 
4.2(2) 

2.21(26) 

0.73(7) 
1.69(6) 
1.95(6) 
8720(100) 
4257(26) 
4.33(2) 
3.72(1) 
1.17(2) 

0.05(1) 
1.81(5) 

4.66(30) 

2.18(7) 

0.72(2) 
1.67(2) 
1.95(3) 
8610(5) 
4406(7) 
4.33(3) 
3.72(3) 
1.14(3) 

0.11(4) 
1.91(8) 

4.5(1) 

              

Şekil 4.2.3 RZ Cas’ın baş ve yoldaş bileşeni için, dikine hız değerleri ve W-D çözümü  
                   sonucunda bulunan kuramsal eğri gösterimi. 

 

5. Frekans Analizi 

5.1 AB Cas’ın Frekans Analizi 

AB Cas’ın baş yıldızının zonklama doğasının ortaya çıkartılması için; ışık eğrisinin 
maksimumlarında görülen yakınlık etkilerinin ve minimumlardaki tutulma etkilerinin 
arındırılması ve geriye sadece zonklamadan kaynaklanan parlaklık değişimlerinin kalması 
gerekir. Bu nedenle; Wilson & Devinney (1992) [31] çözümüyle elde edilen kuramsal eğriden, 
her gözlem verisinin baş minimum olmayacak şekilde farkları alınmış ve geriye Şekil 5.1.1’ 
de gösterildiği gibi, sadece zonklamadan kaynaklanan parlaklık değişimi kalmıştır. 
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Şekil 5.1.1 AB Cas’ın V renginde hesaplanan ve gözlenen ışık eğrileri arasındaki fark. 
 

Yansıma ve basıklık etkisinden arındırılmış ve MinI evresindeki veri de       
çıkarıldıktan sonra kalan veriye PERIOD 04 [39] (http://www.astro.univie.ac.at/ 
~dsn/dsn/Period04/), paket programı uygulanarak frekans analizi yapıldı ve bulunan sonuçlar 
Çizelge 5.1.1’de listelendi. Bulunan sonuçlara göre çizilen; tayfsal pencere, güç tayfı ve artık 
güç tayfı (duyarlık sınırının üzerindeki frekans arındırıldıktan sonra kalan ikinci baskın 
frekans) sırasıyla, Şekil 5.1.2 a, b, c’de (V rengi) gösterilmektedir. Gözlemler tek bir 
gözlemevinden yapıldığı için, güç tayfında da görüldüğü gibi 1 c/d’lik "aliaslar" 
beklediğimizden daha güçlü bulunmaktadır. 

Her iki renkte elde edilen zonklama frekansı daha önceki araştırmacılar tarafından elde 
edilenlerle uyum içindedir. Rodriguez ve ark. [10] 17.15637 c/d, Rodriguez ve ark. [6], 
Rodriguez ve ark. [4], tarih sırasına göre frekans değerini; 17,1563 c/d ve 17.1564 c/d olarak 
bulmuştur. Bu çalışmada frekans değeri, Çizelge 5.1.1’den görüldüğü gibi, B ve V 
süzgeçlerinde sırasıyla, 17.1564 c/d ve 17.1566 c/d olarak elde edildi. Ayrıca V renginde 
bizim bulduğumuz genlik değeriyle, Rodriguez ve ark.’nın [6] bulduğu genlik değeri 
karşılaştırıldı ve anlamlı bir genlik değişimi görülmedi.  

Güç tayfında görülen frekansın anlamlı olup olmadığını, genlik için Breger ve ark.’nın 
[40]’nin verdiği 4σ (S/N)’lık belirtece göre (bu sınırın üstünde kalanların gerçek frekans, 
altında kalanlarınsa kabul edilemez olacağı) söyleyebiliriz. Bu belirteci referans alarak güçe 
dönüştürdüğümüzde, S/N miktarı B ve V renkleri için sırasıyla, 10.7 ve 10.5 olarak 
hesaplandı. Şekil 5.1.2 c’de görüldüğü gibi, ilk frekans arındırıldıktan sonra, artıklara ikinci 
bir duyarlık sınırı çizildiğinde, bulunan ikinci frekans gürültünün içersinde ve duyarlık 
sınırının altında kaldığından dolayı anlamlı bir frekans olmadığına karar verildi. Buradan, AB 
Cas’ın baş bileşeninin tek bir mod’la zonklama yaptığı sonucuna varıldı.  

AB Cas’ın zonklama genliğinde geceden geceye bir değişim görülmektedir. Sonuç 
olarak baş bileşenin birden fazla mod ile zonklayabileceği düşünülebilir. Ancak elimizdeki 
veriyle, yalnızca tek bir mod bulunabilmiştir. Bu durum, farklı boylamlardaki birkaç 
gözlemevinin katılacağı bir kampanya ile denetlenebilir. Genlik değişimi için başka bir 
açıklama, yoldaş bileşenin Roche lobunu doldurarak, baş bileşene kütle aktarmasıdır ki bu da 
maddeyi az veya çok yoğun gördüğümüz evreye bağlı olarak zonklama genliğinde bir 
değişmeye neden olabilir. 
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Şekil 5.1.1 a.b.c V rengindeki a) Tayfsal pencere b) Güç tayfı ve duyarlık sınırı c) Temel moda ilişkin 
frekans çıkarıldıktan sonra geriye kalan güç tayfı ve duyarlık sınırı. 

Çizelge 5.1.1 AB  Cas’ın baş bileşeninin zonklama özellikleri. 

Parametre 
Frekans 
(cd-1) 

Genlik 
(mag) 

Evre 

B 
17.1564 (4) 

 
0.0222 (10) 0.2471 (67) 

V 17.1566 (4) 
0.0196 (9) 

 
0.2904 (71) 

 

Petersen ve Jorgensen [41] eşitliği olarak bilinen, (5.1) eşitliği kullanılarak; zonklama 
sabiti Q = 0d.036 (±0.006) olarak bulundu. Bu hesaplamada g, Mbol, Te değerleri [6]’dan alındı. 
Zonklama sabitinin değerine göre de AB Cas’ın baş bileşeninin temel mod ile zonkladığı 
bulundu. 

log  Q  = -6.454 + log P + 0.5 log g +0.1 Mbol + log Te                     (5.1) 
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Burada P zonklama dönemi, g çekim sabiti, Mbol bolometrik parlaklık ve Te etkin 
sıcaklıktır. 

 
5.2 RZ Cas’ın Frekans Analizi 

RZ Cas’ın baş yıldızının zonklama doğasının ortaya çıkartılması için; AB Cas da 
olduğu gibi ışık eğrisinin maksimumlarında görülen yakınlık etkilerinin ve minimumlardaki 
tutulma etkilerinin arındırılması ve geriye sadece zonklamadan kaynaklanan parlaklık 
değişimlerinin kalması gerekir. Bu nedenle; Wilson-Devinney (2003) [36] çözümüyle elde 
edilen kuramsal eğriden, baş minimum evresindeki veri atıldıktan sonra, her gözlem verisinin 
farkları alınmış ve geriye Şekil 5.2.1’ de gösterildiği gibi, sadece zonklamadan kaynaklanan 
parlaklık değişimi kalmıştır. 

Elde edilen veri; yansıma, basıklık vb. etkilerden arındırılmış oldu ve frekans analizi 
için, PERIOD 04 [39] programında kullanıldı. Bulunan sonuçlar Çizelge 5.2.1’de listelendi. 
Her iki renkte elde edilen baskın zonklama frekansı daha önceki araştırmacılar tarafından elde 
edilenlerle uyum içindedir. RZ Cas’ın baş bileşeni için; sadece Ohshima ve ark. [19], [42] 
çoklu dönem öngörmüşler ancak baskın frekansı 64.199 c/d, Rodriguez ve ark. [10] da 
64.1935 c/d olarak bulmuştur. Bu çalışmada da çoklu dönem olduğunu belirledik ve baskın 
frekansı B renginde 64.1965 c/d ve V renginde ise 64.1972 c/d olarak elde ettik.  

Bulunan sonuçlara göre çizilen; tayfsal pencere, güç tayfı ve artık güç tayfı (duyarlık 
sınırının üzerindeki frekans çıkarıldıktan sonra kalan ikinci baskın frekans ve üçüncü baskın 
frekans) sırasıyla, Şekil 5.2.2 a, b, c, d’de (V rengi) görülmektedir. Gözlemler tek bir 
gözlemevinden yapıldığı için, güç tayfında da görüldüğü gibi 1 c/d lik "aliaslar" beklenildiği 
üzere oldukça güçlü bulunmaktadır.  

 

 

Şekil 5.2.1 V renginde hesaplanan ve gözlenen ışık eğrileri arasındaki fark. 
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Şekil 5.2.2 a.b.c.d V rengindeki a) Tayfsal pencere b) Güç tayfı ve duyarlık sınırı c) Birinci baskın 
moda ilişkin frekans çıkarıldıktan sonra geriye kalan güç tayfı ve duyarlık sınırı d) Đkinci baskın moda 
ilişkin frekans çıkarıldıktan sonra geriye kalan güç tayfı ve duyarlık sınırı. 
 

Güç tayfında görülen frekansın duyarlı olup olmadığına, AB Cas’da uygulanan 
yöntem kullanılarak genlik için belirlenen 4σ (S/N)’lık belirteçe göre karar verilmiştir. Bu 
belirteci referans alarak güçe dönüştürdüğümüzde, S/N miktarı B ve V renkleri için sırasıyla, 
10.5 ve 10.47 olarak hesaplandı. Şekil 5.2.2 c ve d’de görüldüğü gibi, her iki renkte de ilk 
frekans arındırıldıktan sonra, artıklara ikinci bir duyarlık sınırı çizildiğinde, bulunan ikinci 
frekansın duyarlık sınırının üzerinde kaldığı ve δ Scuti yıldızlarına uygun bir dönem aralığına 
karşılık geldiği için, ikinci frekans anlamlı olarak kabul edildi. Đkinci frekans çıkarıldıktan 
sonra bulunan üçüncü frekans gürültünün içersinde ve duyarlık sınırının altında kaldığından 
dolayı anlamlı bir frekans olmadığına karar verildi ve RZ Cas’ın baş bileşeninin iki mod’la 
zonklama yaptığı sonucuna varıldı.  
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 (5.1) eşitliği kullanılarak zonklama sabiti Q = 0d.0117 olarak bulundu. g, Mbol, Teff 
değerleri için Çizelge 4.2.2’de listelen bu çalışmada bulunan değerler kullanıldı. Zonklama 
sabitinin değerine göre; RZ Cas’ın baş bileşeninin, Gamarova ve ark.’nın [43] yaptığı 
kuramsal çözümlere göre,  l = 2, |m| =1, 2 yüksek radyal mertebeli (n=6) çapsal olmayan mod 
ile zonkladığı sonucuna varıldı. 

 
 

Çizelge 5.2.1 RZ  Cas’ın baş bileşeninin zonklama özellikleri. 

Parametre 
Frekans 
(cd-1) 

Genlik 
(mmag) 

Evre 

B 
64.1965 (7) 
12.0957 (8) 

2.7 (3) 
2.5 (3) 

0.347 (19) 
0.478 (20) 

V 
64.1972 (7) 
10.5829 (8) 

2.7 (3) 
2.4 (3) 

0.244 (20) 
0.788 (23) 

 

6. Sonuçlar 

Bu çalışmada, δ Scuti türü bileşene sahip Algol türü dizgelerden olan AB Cas ve RZ 
Cas’ın ışıkölçümü yapılmış ve gözlem verileri analiz edilerek bileşenlerin özellikleri ortaya 
çıkartılmıştır.  

Seçilen dizgelerden Algol türü çift olan AB Cas’ın 2001 yılında yapılan ışıkölçüm 
gözlemleri sonucunda elde edilen ışık eğrileri, W-D (Wilson-Devinney) programının 1992 
sürümü ile analiz edilerek dizgeye ilişkin geometrik ve fiziksel parametreler belirlenmiştir 
(bkz. Çizelge 4.1.1). Sistemin bugüne kadar yapılmış olan tayfsal çalışması ve dikine hız 
eğrisinin çözümü olmadığından, ışık eğrisi analizine başlamadan önce yapılan kütle oranı 
taraması sonucunda, daha önce kabul edilenlerden farklı olarak q=0.19 bulunmuş ve ışık 
eğrisinin analizinde de bulunan bu değer kullanılmıştır.  
 AB Cas’ın baş bileşeni δ Scuti türü bir değişim göstermektedir. Bu nedenle tutulma ve 
yakınlık etkilerinden ileri gelen parlaklık değişimleri gözlenen parlaklıklardan çıkartılarak 
geriye kalan değişim PERIOD 04 [39] programıyla analizi edilmiş, baş bileşenin zonklama 
frekansı ve genliği belirlenmiştir.  
 Baş bileşenin zonklama genliğinde geceden geceye bir değişim olduğu bulunmuştur. 
Bu şekildeki bir değişim birden fazla mod olma olasılığını ortaya koyar. Yapılan frekans 
analizinde bulunan ikinci frekans değerinin, δ Scuti yıldızları için uygun frekans aralığına 
düşmediğinden ve Breger ve ark.’nın [40] ortaya koyduğu belirtece göre de duyarlılık 
sınırının altında kaldığından anlamlı olmadığı sonucuna varılmıştır. Bu genlik değişimini 
başka nedenler ortaya çıkarabilir. Bir neden olarak, dizgenin ikinci bileşeni Roche lobunu 
doldurmuştur; bu nedenle yoldaş bileşenden baş bileşene doğru bir kütle aktarımı olması 
beklenir. Bu kütle aktarımının etkin olduğu evrelerde küçük bir zonklama genliği, kütle 
aktarımının az etkin olduğu evrelerde ise büyük bir zonklama genliği beklenebilir [3], [30]. 
Hesaplanan zonklama sabiti Q = 0d.036 (±0.006) değerine göre, baş bileşenin çapsal (radyal) 
temel modla zonklama yaptığı sonucuna varılmıştır [6]. 

Işıkölçümü yapılan diğer Algol türü çift sistem RZ Cas’ın ışık eğrileri Wilson-
Devinney programının 2003 sürümü ile, dikine hız eğrisi değerleri de kullanılarak birlikte 
analiz edildi ve dizgenin geometrik, fiziksel (bkz. Çizelge 4.2.1) ve salt parametreleri (bkz. 
Çizelge 4.2.2) belirlendi. Özellikle son yıllarda yapılan ışık eğrisi çözümlerinde kütle oranı, 
hep Maxted ve ark.’nın [13] tayfsal çalışma sonucunda bulduğu, 0.331 değeri sabit olarak 
alınmasına karşın bu çalışmada kütle oranı serbest parametre olarak seçildi ve q = 0.338 
olarak bulundu.  
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Dizgenin baş bileşeninin frekans analizi için, PERIOD04 programı kullanıldı. Đki 
zonklama frekansı ve bunlara ilişkin zonklama genlikleri elde edildi (bkz. Çizelge 5.2.1). Her 
iki renkte elde edilen baskın zonklama frekansı daha önceki araştırmacılar tarafından elde 
edilenlerle uyum içindedir. RZ Cas’ın baş bileşeni için; sadece Ohshima ve ark. [19], [42] 
çoklu dönem öngörmüşler ancak baskın frekansı 64.199 c/d, Rodriguez ve ark. [10] da 
64.1935 c/d olarak bulmuşlardır. Biz de çalışmamızda çoklu dönem olduğunu belirledik ve 
baskın frekansı B renginde 64.1965 c/d ve V renginde ise 64.1972 c/d olarak elde ettik.  

Şekil 5.2.1 c,d’de görüldüğü gibi, her iki renkte de ilk frekans çıkarıldıktan sonra, 
artıklara ikinci bir duyarlılık sınırı çizildiğinde, bulunan ikinci frekansın duyarlılık sınırının 
üzerinde kaldığı ve δ Scuti yıldızlarına uygun bir dönem aralığına karşılık geldiği için, ikinci 
frekans anlamlı kabul edildi. Đkinci frekansı çıkardıktan sonra bulunan üçüncü frekans, 
gürültünün içersinde ve duyarlılık sınırının altında kaldığından dolayı anlamlı bir frekans 
olmadığına karar verildi. Buradan, RZ Cas’ın baş bileşeninin iki mod’la zonklama yaptığı 
sonucuna varıldı. RZ Cas’ın zonklama genliği çok değişkendir. AB Cas çift yıldız sisteminde 
olduğu gibi, RZ Cas’ın yoldaş bileşeni de Roche lobunu doldurmuştur. Bu nedenle yoldaş 
bileşenden baş bileşene doğru bir kütle aktarımı beklenmelidir ki buna ilişkin kanıtlar tayfsal 
gözlemler ile ortaya çıkmıştır [25]. Bu nedenle, akan maddenin yoğun bulunduğu evreye göre 
zonklama genliğinde bir azalma ve maddenin olmadığı veya az yoğun olduğu evrede genlikte 
bir artma beklenmelidir.   

RZ Cas’ın sıcak bileşenine ilişkin zonklama sabiti, (5.1) eşitliği kullanılarak, 0d.0117 
olarak bulunmuştur. Zonklama sabitinin değerine göre; dizgenin baş bileşeninin, Gamarova 
ve ark.’nın [43] yaptığı kuramsal çözümlere göre,  l = 2, |m| =1, 2 yüksek radyal mertebeli 
(n=6) çapsal olmayan mod ile zonkladığı belirlenmiştir. 
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ALGOLLERDE KÜTLE AKTARIMININ BELĐRTEÇLERĐ: 

S Equ ve KO Aql’nın TAYF ANALĐZĐ 

 
Faruk SOYDUGAN1,2,  Esin SOYDUGAN1,2 

 
Özet:  
 
Çift yıldızlardaki kütle aktarımı ve toplanması sürecini çözmek için dizgeyi oluşturan 
bileşenlerin salt öğeleri ve yörünge parametreleri iyi bilinmeli yani dizge iyi 
tanınmalıdır. Bu nedenle bu çalışmada, ilk olarak, Algol türü sistemler S Equ ve KO 
Aql için Catania Astrofizik Gözlemevi (Đtalya)’nde echelle tayfçeker ile alınan tayf 
verisi kullanılarak bileşenlerin dikine hız değerleri ölçülmüştür.  Đki dizgenin soğuk 
bileşenlerinin ilk olarak dikine hız değişimleri belirlenmiş ve dizgelere ilişkin duyarlı ilk 
yörünge çözümleri yapılarak salt öğeler belirlenmiştir. Algollerde kütle aktarımının 
belirteçlerinden olan kütle alan bileşenlerin dönme hızları, tayf verisi kullanılarak 
belirlenmiş ve her iki bileşenin de sıcak bileşenlerinin eş-dönme değerlerine göre %30 
daha hızlı döndükleri ortaya çıkarılmıştır.  S Equ ve KO Aql’nın Hα fark tayfları, kütle 
aktarımı ve toplanmasına ilişkin önemli kanıtlar sunmuştur: Her iki dizgede de, özellikle 
birinci minimum öncesi ve sonrası soğurma yapıları ile karşılaşılmıştır. Bu yapıların 
dikine hız değişimleri kullanılarak madde toplanmasının akan maddenin sıcak yıldıza 
çarptığı bölge etrafında yoğunlaşma gösterdiği belirlenmiştir.  Yine her iki dizgenin Hα 
fark tayfları, salma özellikleri de göstermekte olup bu salmanın da soğuk bileşenlerin 
manyetik etkinliği ile ilişkili olabileceği önerilmiştir.  
 
Anahtar Kelimeler: çift yıldızlar:  Algoller, tayfbilim, kütle aktarımı 
 
Abstract: 
The absolute parameters of the components and the orbit elements of the binary system 
should be known precisely to understand the mass accretion process. Therefore, in this 
study, firstly, the radial velocities of the components of Algol type binaries S Equ and 
KO Aql have been measured using the spectroscopic data obtained with echelle 
spectrograph at Catania Astrophysical Observatory (Italy). The radial velocity variations 
of the cooler components of the systems have been determined for the first time and 
according to the precise orbital solutions, the absolute parameters of the components 
have been obtained. The rotational velocities of the hotter components, which is an 
indicator of mass transfer in Algol type binaries, have been determined for the systems 
S Equ and KO Aql using the spectral data, and it is found that both of the hotter 
components rotate 30% faster than the synchronized values. The Hα difference profiles 
of the systems presented important evidences on the mass transfer and mass accretion. 
In both systems, especially before the primary eclipse and after wards, we observed 
strong absorption. Using the radial velocities of this absorption features; we have found 
that the mass accretion is very dense around the impact region of the hotter components. 
The Hα difference profiles of S Equ and KO Aql indicate also emission features, which 
should be related with magnetic activity of the cooler components. 
 
Key words : binary stars:  Algols, spectroscopy, mass transfer 
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1. Giriş 
Algol türü dizgeler, çift yıldızların evrimlerinin anlaşılmasında önemli role sahiptirler. 

Onların evrim durumlarının tam olarak belirlenmesi de gösterdikleri kütle aktarımı sürecinin 
anlaşılmasına bağlıdır. Son yıllarda tayf gözlemlerinde ulaşılabilen yüksek yayma gücü 
sayesinde bu tür dizgelerin kütle aktarımına ilişkin gösterdikler izler daha ayrıntılı 
incelenmeye başlanılmıştır [1]. Bir çift dizgedeki kütle aktarımı sürecini çözmek için 
bileşenlerin salt öğeleri ve yörünge parametreleri iyi bilinmelidir. Algollerde soğuk 
bileşenlerin toplam ışınıma katkıları oldukça düşüktür. Bu nedenle, dikine hız değişimlerinin 
çıkarılması oldukça güçtür. Yüksek çözümleme gücündeki tayflar bu problemi çözmemize 
olanak verirken aynı zamanda dizgenin bileşenlerinin salt öğelerini daha duyarlı bulmamızı 
sağlamaktadır. Tayf verisi yardımıyla özellikle son yıllarda Algollerin sıcak bileşenlerinin 
dönme hızları duyarlı biçimde ölçülmeye başlanmış ve dönme hızlarının kütle aktarımına 
ilişkin kanıtlar taşıdığı belirtilmiştir. Yaklaşık 50 yıldır üzerinde çalışılan fakat son yıllarda 
daha duyarlı tayf verisi kullanılarak, kütle aktarımı ve maddenin sıcak bileşen etrafındaki 
dağılımına ilişkin kanıtlar, özellikle optik bölgede Hα, Hβ gibi çizgiler kullanılarak yapılan 
analizler ile ayrıntılı biçimde ortaya çıkarılmaya başlanmıştır. Işıkölçüm çalışmalarında ise, 
kütle aktarımının etkileri kendisini genellikle uzun dönemli Algollerin ışık eğrilerinde 
göstermektedir. Bunlara ilişkin verinin toplanması da oldukça güç olduğundan, bu tür 
çalışmalar daha çok hem uzun hem de kısa dönemli Algoller için, dizgenin gözlenen 
minimum zamanları kullanılarak yapılan yörünge dönemi değişimleri ile ilgili analizler 
üzerinde yoğunlaşmıştır. 

Bu çalışmada, seçilen Algol türü dizgeler, S Equ ve KO Aql olup kütle aktarımı 
sürecinde olmaları beklenmektedir. Kısa dönemli çok sayıda Algol türü dizgenin Hα fark 
tayflarını incelendiğinde S Equ ile KO Aql’nın da bazı benzer sistemler gibi etkin kütle 
aktarımı gösterebileceği ve bu kütle aktarımı sürecinin oldukça değişken olabileceğini 
önerilmiştir [2]. Bu iki dizgede, soğuk bileşenlerin dikine hızlarının bugüne kadar elde 
edilememiş olması da bu dizgelerin seçilmesinde anahtar olmuştur.  

 
2.   Seçilen Yıldızların Özellikleri 
2.1  S Equ 
S Equ (BD +040 4584, HIP 103419, V≈8m.4), P=3.436 gün yörünge dönemine sahip 

yarı-ayrık Algol türü bir dizgedir. Sıcak ve soğuk bileşenlerin tayf türleri [3] sırasıyla B7V ve 
G8III olarak verilmektedir. Cester ve ark. ‘nın [4] çalışmasında, birinci tutulma öncesi ve 
sonrası asitmetriler gösterdiği belirlenen ışık eğrileri analiz ederek dizgenin fiziksel ve 
geomerik parametreleri belirlenmiştir. Sıcak yıldızın tayf türü Roman tarafından B8V ve daha 
sonra B9.5V olarak verilmiştir [6]. Soğuk bileşene ilişkin tayf türü ise, Hα’nın kırmızı 
bölgesinde yapılan çalışma sonucunda F9 III-IV olarak tahmin edilmiştir [7]. S Equ’ya ilişkin 
en son ışık eğrisi çözümü Zola [8] tarafından yapılmış ve çözüm sonucunda olası bir üçüncü 
cismin varlığı ortaya konulmuştur. Ayrıca, bu çalışmada sistemin mutlak parametreleri daha 
önce yayınlanan birinci bileşenin dikine hız eğrisi [6] kullanılarak hesaplanmıştır. 

Bugüne kadar S Equ’ya ilişkin madde aktarımı ile ilgili özellikleri ortaya koyan birkaç 
tayf çalışması yayınlandı [1,2,9]. Bu çalışmalarda, sistemin tayflarında, küçük kütleli 
bileşenden büyük kütleli bileşene doğru olan kütle aktarımı sonucunda oluşan toplanma 
bölgesinin (halka veya disk) neden olduğu tek pikli ve bazen de zayıf çift pikli salma özelliği 
ile karşılaşıldı. 

Bunun yanında, S Equ’ya ilişkin oluşturulan Doppler görüntülerinde, dizgedeki ek 
salma ve soğurmaların kaynağının, akan madde, toplanma diski ve soğuk bileşenin 
kromosferik aktivitesi olabileceği önerilmiştir [9,10]. 

S Equ’ya ilişkin O-C eğrileri birkaç kez yayınlanmasına rağmen [6, 11] ayrıntılı 
dönem değişimi çalışması Qian & Zhu [12] ve Soydugan ve ark. [13] tarafından 
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yayınlanmıştır ve her iki çalışmada da değişimin nedenlerinin küçük kütleli bileşenden büyük 
kütleli bileşene madde aktarımı ve olası üçüncü cisim olabileceği önerilmiştir.  

 
2.2  KO Aql 
KO Aql’nın (BD +100 3655, HIP 92177, V ≈ 8m.4) Algol türü bir dizge olduğu 1930 

yılında belirlenmiş [14] ve  yörünge dönemini ilk olarak 2.864071 gün olarak bulunmuştur 
[15]. Sıcak bileşenin tayf türü A0 olarak verilmiştir [16]. Soğuk bileşenin ise, toplam ışınıma 
katkısının optik bölgede oldukça küçük olması ve yüksek çözünürlükte tayfının alınamamış 
olmasından dolayı tayf türüne ilişkin çelişkili bilgiler, ışık eğrisi sonuçlarından gelmektedir. 
Đkinci bileşeninin Roche lobunu doldurmuş G0 tayf türünde olması gerektiğini önerilirken 
[17] , son ışık eğrisi analizi de [18] ikinci bileşenin Roche lobunu doldurmuş K2-4 yıldızı 
olduğunu göstermiştir. Sistemin yörünge döneminde artış olduğu ortaya konmuş [17] ve   
yörünge dönemi analizi yapılarak dönem değişim miktarı ≈ 0.375 s/yıl olarak belirlenmiştir 
[18]. 

Dizgenin sadece birinci bileşenine ilişkin dikine hız eğrisi ve çözümü yayınlanmıştır 
[16]. Hα yöresinde yalnızca 0.611 evrede alınmış tayf verisi yayınlanmış ve oluşturalan fark 
tayfında alıcı bileşen etrafındaki maddenin kanıtı olabilecek ek salma ve soğurma yapısı 
belirlenmiştir [2]. 

 
3.  Gözlemler 
Bu çalışmanın temelini oluşturan tayfsal gözlemler, 12 Eylül-19 Kasım 2003 ile 02 

Mart-29 Temmuz 2004 tarihleri arasında iki ayrı gözlem sezonunda Đtalya’nın Catania 
şehrinde bulunan INAF-Catania Astrofizik Gözlemevi’ndeki 91cm Cassegrain türü teleskoba 
bağlı echelle tayfçekeri ile yapılmıştır. 300 çizgi/mm echelle çapraz yayma düzenine sahip 
tayfçeker ile yüksek çözünürlükte tayflar elde edilmektedir. Kullanılan yarık genişliği 400 µm 
olup kullanılan ağ açısı (Hα için) 223:40’dır. Gözlemler 19 tayf dizisi üzerinde Hα, Hβ ve Hγ 
çizgilerini kapsayacak şekilde 4300Å-6650Å dalgaboyu aralığında yapılmıştır. Tayfsal 
çözümleme gücü (λ/∆λ) ise tüm tayf dizileri için yaklaşık 22000 yöresinde olup Hα için ∆λ ≈ 
0.30Å’dür. Kullanılan CCD, 1024x1024 (SITE arkadan aydınlatmalı) boyutlarında olup 
herbir pikselin boyutu 24 µm x 24 µm’dir. Sinyal/gürültü oranı (S/G), gözlenen sistemlerin 
parlaklığına, poz süresine ve hava-gökyüzü koşullarına göre değişmesine karşın tayfı alınan 
Algoller için bu değer 30-80 arasında değişmektedir. 

Tayf gözlemlerinde genel olarak dikine hız ölçmek ve tayfın belli bölgesinde veya 
özel bir çizgi üzerindeki farklı fiziksel süreçler nedeniyle ortaya çıkabilecek değişimleri 
belirlemek için S Equ ve KO Aql yanında uygun standart yıldızlar da gözlenmiştir. Bunun 
yanında, atmosfer kaynaklı tayf çizgilerini yıldızların tayflarından arındırmak amacıyla 
gözlem sezonuna bağlı olarak her gece Altair ve α Leo uygun poz süreleri ile gözlenmiştir.  

Alınan tayfların indirgeme işlemleri, IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) 
paketi içinde yer alan programlar yardımıyla sonuçlandırılmıştır. Bu aşamada uygulanan 
adımlar şu şekilde sıralanabilir: sıfır düzeyinin (BIAS) çıkarılması, düz alan (FLAT) 
görüntülerinin normalize edilmesi, saçılmış ışık düzeltmesi, görüntülerin tayfa 
dönüştürülmesi, Th-Ar lambası tayfları kullanılarak dalgaboyu kalibrasyonunun yapılması, 
düz alan görüntülerine bölme, tayfın normalize edilmesi. Alınan tayfların ham görüntüsüne 
ilişkin bir örnek Şekil 1’de sol panelde verilmektedir. Buradan da görüleceği üzere, tayflar 19 
dizi (order) üzerinde kaydedilmiştir. Yukarıdaki indirgeme aşamaları, bu şekildeki bir 
görüntüye uygulandığında (atmosferik çizgiler arındılmadan önce) sadece ikinci tayf dizisi 
için elde edilen tayf ise Şekil 1 sağ panelde gösterilmektedir. 
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Şekil 1. Vega’nın 01 Mayıs 2004 tarihinde alınmış tayfının  indirgenmeden önceki ham CCD 
görüntüsü (sol panel). Alınan tayf görüntüsünde soldan ikinci diziye (Hα bölgesi)  ilişkin indirgenmiş 
tayfı (sağ panel).  

 

4.  Tayf Analizi 
4.1 Dikine Hız Eğrileri ve Yörünge Çözümleri   
Algol türü dizgelerde kütle aktarımına ilişkin tayfsal belirteçler aranacağı zaman, 

doğru atmosfer modelleri yapılmalıdır. Bu ancak bileşenlerin salt öğeleri iyi bilindiğinde 
gerçekleştirilebilir. Bu nedenle, S Equ ve KO Aql’nın kütle aktarımı, toplanması ve/veya 
diğer fiziksel süreçlere ilişkin bilgi çıkarabilmek amacıyla tayf analizi yapılmadan önce şu 
ana kadar tam olarak belirlenemeyen dikine hız değişimleri ve yörünge çözümleri üzerinde 
durulacaktır. 

 
4.1.1. S Equ’nun Dikine Hız Eğrisi ve Çözümü 
S Equ’nun kütle aktarımına ilişkin tayf çalışmaları yapılmasına rağmen [1,2,6] bugüne 

kadar sadece Plavec [6] tarafından yayınlanan birinci bileşenin dikine hız eğrisi ve çözümü 
bulunmaktadır. 

S Equ’nun bu çalışmada elde edilen tayf verileri kullanılarak dizgenin bileşenlerinin 
dikine hız değerleri, “çapraz korelasyon” yöntemi ile IRAF paketi içinde yer alan FXCOR 
programı [19] kullanılarak belirlenmiştir. Bu işlem sırasında, dikine hız standardı olarak 
yavaş dönme hızına sahip ve dikine hız değerleri değişim göstermeyen yıldızlar seçilmiştir. 
Bunlar, sıcak bileşen için Vega, soğuk bileşen için β Vir’dir.  

Dikine hız ölçümleri sırasında, farklı fiziksel süreçlerden (kütle aktarımı, manyetik 
etkinlik gibi) etkilenebilecek ve oldukça geniş çizgiler olan Balmer serisi (Hα, Hβ ve Hγ) ve 
NaI D2 çizgilerinden kaçınılmıştır. Ayrıca atmosfer kaynaklı çizgilerin (tellurik çizgi) yoğun 
bulunduğu tayf bölgesinden (örneğin 6270Å-6320Å ve Hα yöresi) bu çizgiler çıkarılmıştır. 
Yukarıda belirtilen çizgileri içeren tayf dizileri dikine hız ölçümünde kullanılmamış olup 
bunun dışında kalan tüm diziler dikine hız ölçümünde kullanılmıştır. Her bir dizide ölçülen 
dikine hız değerlerinin ağırlıklı ortalaması o gözlem evresi için dikine hız değeri olarak 
verilmektedir. Şekil 2’de S Equ’nun her iki bileşeninin (içi dolu daireler sıcak bileşenin, içi 
boş daireler soğuk bileşenin dikine hızlarını temsil etmektedir) ölçülen dikine hızları 
yanılgıları ile birlikte gösterilmektedir.   
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Şekil 2. S Equ’nun sıcak (içi dolu daire) ve soğuk bileşenlerinin (içi boş daire) dikine hız 
değerleri ile onların kuramsal temsili. Sürekli ve kesikli çizgi sırasıyla sıcak ve soğuk bileşen için elde 
edilen kuramsal eğrilerdir. 

 
Çizelge 1. S Equ’nun dikine hız çözümünden bulunan yörünge parametreleri ile Plavec [6] 

tarafından verilen sıcak bileşenin dikine hız çözüm sonuçları. 
Parametre Bu çalışma Plavec (1966) 
T0 (HJD) 52503.086a  
P (gün) 3.436128a  

V0 (km/s) -54.5 ± 0.5 -48.9 
K1 (km/s) 25.1 ± 0.6 22.5 
K2 (km/s) 192.1 ± 1.2  

q (=M2/M1) 0.131 ± 0.003  
M1sin3i (M�) 3.23 ± 0.06  
M2sin3i (M�) 0.42 ± 0.01  
a1 sin i (km) 1.19x106 ± 3.0x104 1.06x106 
a2 sin i (km) 9.08x106 ± 5.6x104  

a Kreiner [20]’den alınmıştır. 

    
Dikine hız ölçümlerinde sıcak bileşen için yanılgılar genellikle 1-2 km/s, soğuk 

bileşen için ise 4-5 km/s yöresinde olduğundan şekilde yanılgı çizgilerinin tümü 
görülememektedir. Elde edilen dikine hız eğrilerinin çözümleri, IDL programı yardımıyla, 
dairesel yörünge varsayımında, en küçük kareler yöntemi ile yapılmıştır. Burada, Rossiter 
dönme etkisi ve diğer bozucu etkilerden kaçınmak için çözümde baş minimum için 0.95-0.05 
ve yan minimum için 0.45-0.55 evre aralığından kaçınılmıştır.  

Yörünge çözümünde bulunan parametreler ve yanılgıları ise Çizelge 1’de 
verilmektedir. Burada ayrıca, Plavec [6] tarafından sıcak bileşen için yapılan dikine hız eğrisi 
çözüm sonuçları da yer almaktadır. 

 
4.1.2.  KO Aql’nın Dikine Hız Eğrisi ve Çözümü 
KO Aql’nın bugüne kadar sadece Sahade [16] tarafından yayınlanmış dikine hız eğrisi 

bulunmaktadır. Sıcak bileşene ilişkin bu dikine hız değerleri oldukça saçılmalıdır. Soğuk 
bileşenin dikine hız eğrisi ise bu çalışmaya kadar elde edilememiştir. 
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KO Aql dikine hız ölçümleri için de S Equ için uygulanan aşamalar izlenmiş ve IRAF 
paketindeki FXCOR programı ile çapraz korelasyon yöntemi kullanılarak dikine hız ölçümleri 
yapılmıştır. Sıcak ve soğuk bileşenler için Vega ve α Boo dikine hız standardı olarak 
kullanılmıştır.  

Şekil 3’de KO Aql’nın her iki bileşeninin ölçülen dikine hızları yanılgıları ile 
gösterilmektedir (noktalar sıcak bileşenin, daireler soğuk bileşenin dikine hızlarını temsil 
etmektedir). Elde edilen dikine hız eğrileri, S Equ için kullanılan yöntem izlenerek 
çözülmüştür. Çözüm sonucunda bulunan kuramsal eğriler de Şekil 3’de gösterilmekte olup 
sürekli çizgi birinci bileşen için kesikli çizgi de ikinci bileşen için kuramsal sinüs eğrileridir. 

KO Aql’nın dikine hız eğrisi çözümü sonucunda bulunan yörünge parametreleri 
Çizelge 2’de verilmektedir. Burada ayrıca, karşılaştırma amacıyla Sahade [16] tarafından 
yayınlanan sıcak bileşene ilişkin dikine hız çözüm sonuçları da yer almaktadır ancak bu 
dikine hız eğrisi saçılma göstermesine rağmen sıcak bileşene ilişkin çözüm sonuçlarının bu 
çalışma ile hemen hemen aynı olması şaşırtıcıdır. 

KO Aql’nın bu çalışma ile ilk kez soğuk bileşenine ilişkin dikine hız değişimi ortaya 
çıkarılarak dizgenin ilk duyarlı yörünge çözümü ve parametreleri verilmiştir. 

 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 

 
 
 

 
 

 
Şekil 3. KO Aql’nın sıcak (nokta) ve soğuk bileşenlerinin (daire) dikine hız değerleri 

ile onların kuramsal temsili. Sürekli ve kesikli çizgi sırasıyla sıcak ve soğuk bileşen için elde edilen 
kuramsal eğrilerdir. 

 

Çizelge 2. KO Aql’nın yörünge parametreleri ile Sahade [16] tarafından verilen sıcak 
bileşenin dikine hız çözüm sonuçları. 

Parametre Bu çalışma Sahade (1945) 
T0 (HJD) 52501.707a 26585.442 
P (gün) 2.864068a 2.863844 

V0 (km/s) 1.9 ± 0.1 -2.7 
K1 (km/s) 37.8 ± 0.2 37.8 
K2 (km/s) 175.1 ± 0.9  

q (=M2/M1) 0.216 ± 0.002  
M1sin3i (M�) 2.36 ± 0.03  
M2sin3i (M�) 0.51 ± 0.01  
a1 sin i (km) 1.49x106 ± 1.0x104 1.5x106 
a2 sin i (km) 6.90x106 ± 3.4x104  

a Kreiner [20]’den alınmıştır. 
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4.2 Sıcak Bileşenlerin Dönme Hızları 
Son yıllarda yapılan çalışmalarda Algollerin sıcak bileşenlerinin dönme hızlarının 

kütle aktarımına ilişkin önemli ipuçları verdiğini ortaya konulmuştur [21]. Kısa dönemli 
Algollerde dönme hızları eş-dönme değerine yakın iken, uzun dönemli Algollerde bu 
değerden oldukça uzaklaşmakta olup çok yüksek dönme hızları ile karşılaşılmaktadır. Bu 
nedenle, bu çalışma kapsamında tayf verisi alınan S Equ ve KO Aql’nın sıcak bileşenlerinin 
dönme hızları ölçülerek eş-dönme hızları ile karşılaştırılacak ve kütle aktarımının bu 
parametre üzerinde etkisi araştırılacaktır.  

Dönme hızı ölçümünde kullanılan yöntem, dönme hızı ölçülecek yıldız ile standart 
yıldızların karşılaştırılmasına dayanır: Dönme hızı ölçümü yapılacak yıldızın tayf türü ve 
ışıtma sınıfına olası en yakın, düşük dönme hızına sahip standart yıldız gözlenir ve daha sonra 
bu standart yıldızın tayfı farklı hızlarla döndürülerek sentetik standart tayflar oluşturulur. 
Oluşturulan sentetik tayflar, gözlenen standart yıldızın tayfı ile karşılaştırılır ve dönme hızı ile 
ilgili çapraz korelasyon fonksiyonunun FWHM’ı (yarı yüksekliktekli en büyük genişlik) 
arasındaki ilişki bulunur. Son olarak, değişen yıldız ile standart yıldızın gözlenen tayfı 
karşılaştırılarak bulunan FWHM değeri kullanılarak vsini-FWHM korelasyonundan ilgili 
yıldızın v sini değeri ölçülebilir. Bu yöntem uygulanarak, S Equ ve KO Aql’nın sıcak 
bileşenlerine ilişkin v sini değerleri her iki bileşen için de uygun standart yıldız olan Vega 
kullanılarak oluşturulan korelasyon yardımıyla ölçülmüştür. Ölçüm sırasında, en duyarlı 
sonuç veren ve çok sayıda metal çizgisi içeren 17. (4490Å-4600Å) ve 18. (4400Å-4510Å) 
tayf dizileri kullanılmıştır. Şekil 4’de, 17. dizi için elde edilen korelasyonun grafiği 
verilmektedir. 

S Equ ve KO Aql için farklı gözlem gecelerinde ve tutulmalardan uzak evrelerde elde 
edilmiş çok sayıda tayf verisinden sıcak bileşenlerin v sini değerleri belirlenmiş ve bu 
değerlerin ağırlıklı ortalaması ölçüm değeri olarak kabul edilmiştir (bkz. Çizelge 3). S Equ ve 
KO Aql’nın sıcak bileşenleri için eş-dönme hızları ise, ilgili salt öğeler kullanılarak aşağıdaki 
eşitlik ile hesaplanabilir: 

 
                                      (1)  

 
Buruda, P, yörünge dönemi, R, ilgili yıldızın yarıçapı ve i de yörünge eğikliğidir. Bu 

eşitlik ile, S Equ ve KO Aql’nın sıcak bileşenlerine ilişkin hesaplanan eş-dönme hızları ve 
ölçülen   v sini değerleri Çizelge 3’te verilmektedir. Ayrıca, F = (v sini) gözlem / (v sini) eş 
olarak tanımlanan ve eş-dönmeden ayrılmanın bir ölçüsü olan “F” parametresi de 
verilmektedir. Çizelge 3’ten görüldüğü üzere, hem S Equ hem de KO Aql’nın sıcak 
bileşenleri eş-dönme değerinden yaklaşık %30 daha hızlı dönmektedirler. Kütle aktarımı ve 
toplanmasının belirteci olan bu parametre, bu dizgelerdeki kütle aktarımı sürecini 
doğrulamaktadır.  
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Şekil 4. Vega standart yıldızı kullanılarak 17. tayf dizisi  (4490Å – 4600Å) için elde edilen v 
sini-FWHM korelasyonu ve onun ikinci derece polinom ile temsili (sürekli çizgi) 

 
Çizelge 3. S Equ ve KO Aql’nın ölçülen v sini ve hesaplanan eş-dönme hız değerleri 

Yıldız P(gün) i ( o ) 
R1 

(R����) 
(v sini)gözlem 

(km/s) 
(v sini)eş 
(km/s) 

F 

S Equ 3.436128a 88.3b 2.73 52 ± 4 40 1.30 
KO Aql 2.864068a 77.9c 1.77 41 ± 2 31 1.32 

a Kreiner [20], b Zola [8], c Mader & Angione [18] 

 
4.3 Hαααα Fark Tayfları 
Algollerde yaklaşık 50 yıldır yapılan tayf çalışmaları göstermiştir ki optik bölgede 

kütle aktarımının etkisinin en baskın görüldüğü çizgilerden biri Hα (6562.8 Å)’dır. Aynı 
zamanda, bu çizgi değişimlerinin, belirli yörünge dönemine sahip dizgelerde kütle aktarımı 
nedeniyle benzer olduğu belirlenmiştir. Basit olarak, yörünge dönemi P>6 gün olan 
dizgelerde sürekli ve çift pikli salma yapıları hemen hemen her evrede görülürken,  P<6 gün 
olanlarda ise tek pikli, daha zayıf ve değişken Hα salması ve özellikle birinci minimum 
öncesi ve sonrası soğurmalar ile karşılaşılır. Kütle aktarımının etkisi, aynı zamanda zayıf 
salma ve soğurmalar şeklinde Hβ (4861 Å) çizgilerinde de görülebilir. Bunun yanında, HeI 
(5876 Å), OI (7774 Å) ve HeI (6678 Å) gibi çizgilere ilişkin çalışmalar da kütle aktarımı ile 
ilgili kanıtlar sunmaktadır. 

Algollerde belirli tayf çizgilerinin değişimleri üzerine çalışırken bunun sadece kütle 
aktarımı nedeniyle ortaya çıktığını düşünmek başka önemli fiziksel süreçleri göz ardı etmek 
anlamına gelebilir. Kütle aktarımından sonra Algollerde en önemli fiziksel süreçlerden biri de 
soğuk alt-dev veya dev bileşenlerinin olası manyetik etkinlikleridir. Bu durumda, Hα çizgi 
değişimlerinde, kütle aktarımının yanında soğuk yıldızın manyetik etkinliğinin de katkısı 
olabilir.  

Hα çizgisi, farklı tarih ve evrelerde yukarıda sayılan nedenlerden dolayı değişiklik 
gösterebilir. Fakat bu değişimleri ayrıntılı çalışabilmek için, çizgilere ilişkin bileşenlerin 
fiziksel ve geometrik özelliklerine göre sentetik tayflar oluşturulmalı ve daha sonra bu model 
tayflardan gözlenen tayfları çıkararak ilgili çizgilere ilişkin fark tayfları oluşturulmalıdır. Fark 
kesitlerindeki değişimler, dizgede farklı fiziksel süreçlerin işaretleridir ve bunlar üzerine 
çalışıp yorumlar yapmak daha doğru sonuçlara ulaşılmasını sağlayacaktır. Bu nedenle, ilk 
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Gözlem 

Sıcak Bileşen 
Sentetik tayf- 
T, log g, vsin i 

(Kurucz atm. modeli) 

+ Soğuk Bileşen 
gözlenen standart yıldız 

Sentetik çift yıldız tayfı 
Normalize tayf 
(tellurik çizgi ve  

kozmik ışınlar arındırılmış) 

- 

Fark tayfları 

olarak bu çizgilere ilişkin sentetik tayfların ve fark kesitlerinin nasıl oluşturulduğunu 
inceleyelim: Bu çalışmada, örten çift dizgelere ilişkin sentetik tayf oluşturulması amacıyla, 
soğuk bileşenlerin tayf türü ve ışıtma sınıflarına en yakın standart yıldızlar gözlenirken, sıcak 
yıldızlar için ise en uygun sentetik tayflar yıldızların sıcaklık ve log g değerlerine göre [22] 
atmosfer modelleri yardımıyla oluşturulmuştur. Fark tayfları oluşturulurken izlenen yol 
aşağıda verilmektedir. Bu aşamaların daha ayrıntılı açıklamaları Soydugan [23]’de 
bulunabilir. 

 
Çizelge 4. S Equ ve KO Aql’nın fark tayfları oluşturulurken izlenen yolun şematik gösterimi. 

  
 
 

 
 
 

 
 
 
 

 
 

 
  
 
4.3.1 S Equ’nun Hαααα Fark Tayfları 
Bugüne kadar S Equ’nun özellikle Hα fark kesitlerine ilişkin önemli çalışmalar 

yapılmıştır [1, 9, 10]. Bu çalışmalarda, S Equ’nun tek veya bazen çift pikli kısa zaman 
ölçeğinde değişkenlik gösteren Hα salmaları gösterdiği belirlenmiştir. Ayrıca, bu dizgede, bu 
tür salmalarda soğuk bileşenin manyetik etkinliğinin de rol oynayabileceği belirtilmektedir. 
Bunun yanında, yapılan başka bir çalışmada, S Equ’nun Hα tayfları incelenmiş ve gözlenen 
salmaların, bileşenler arası bölgeden ve oluşan geçici toplanma diskinden kaynaklanabileceği 
önerilmiştir [2]. 

Bu çalışmada, S Equ’nun Hα çizgisinin fark tayfları oluşturularak değişimleri 
incelenecek ve kütle aktarımı ve toplanmasına ilişkin kanıtlar aranacaktır. 

Hα fark kesitlerini oluşturmak için ilk olarak S Equ’ya ilişkin sentetik tayfların 
oluşturulması gerekmektedir. Bu amaç için kullanılan parametreler ve soğuk bileşen için 
seçilen standart yıldız ve özellikleri Çizelge 5’de verilmektedir. 

 
     Çizelge 5. S Equ’nun sentetik tayfı oluşturulurken bileşenlerine ilişkin kullanılan parametreler. 

Sıcak Bileşen Soğuk Bileşen 

T (K) log g 
v sini 

(km/s) 
Standart 

v sini 

(km/s) 

11500 4.07 52 
10 Tau (F9 IV-

V) 
48 

 
S Equ sentetik tayfları oluşturulmadan önce sıcak bileşenin T ve log g değerleri 

denetlenmiştir. Bunun için ölçülen v sini değeri sabit parametre olarak alınmıştır. Soğuk 
bileşen toplam tayftan çıkarılmış ve geriye kalan sıcak bileşene ilişkin tayf verisi, T ve log g 
değerleri ile oluşturulmuş sentetik tayflarla, 4300Å–4600Å aralığında karşılaştırılmıştır. 
Sonuç olarak, Çizelge 5’de sıcak bileşen için verilen T ve log g değerlerinin uygun olduğu 
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belirlenmiştir. Bu aşamadan sonra, çizelgede verilen parametreler kullanılarak çiftin sentetik 
tayfı oluşturulmuştur. Sentetik tayfın, gözlem ile uyumu Şekil 5’de gösterilmektedir. 

S Equ’ya ilişkin Hα fark kesitlerini oluşturmak için, en yüksek S/G oranına sahip ve 
tüm evrelere yayılmış tayflar seçilerek, bunlardan atmosfer kaynaklı çizgiler ve kozmik ışınlar 
arındırıldı. Bu aşamadan sonra, Çizelge 5’deki parametreler kullanılarak, yukarıda anlatılan 
aşamalar izlendi ve fark kesitleri oluşturuldu. Şekil 6’da, gözlenen Hα tayfı (sol panel, ince 
çizgi), sentetik tayf (sol panel, kalın çizgi) ve fark tayflarına (sağ panel) örnekler 
gösterilmektedir. Şekillerin sol panellerinde gözlem tarihi ve sağ panellerinde ise onlara 
karşılık gelen çiftin evresi (φ ) gösterilmektedir. Dikine noktalı çizgi ise, Hα’nın laboratuar 
dalgaboyuna (6562.8 Å) karşılık gelmektedir.  

 
 

 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Şekil 5. S Equ için Çizelge 5’deki parametreler kullanılarak oluşturulan sentetik tayfın (kalın 

çizgi) gözlenen tayf (ince çizgi) ile uyumu. 
  
S Equ’ya ilişkin Hα fark tayfları incelendiğinde, ek salma ve soğurma özellikleri ile 

karşılaşılmıştır. Hα fark tayflarında en belirgin özellikler, birinci minimum öncesi-sonrası ek 
soğurma ve tutulmadan uzaklaştıkça azalan bu ek soğurmanın yanında ortaya çıkan salma 
yapılarıdır. Tutulmalar dışında görülen fark tayfı, şiddet değişiklik gösterse de, genel olarak 
benzer yapısını korumaktadır. Bu fark kesiti, Şekil 7’de gösterildiği gibi, genellikle zayıf bir 
soğurma (A) ile iki pikli salma (Hα’nın merkez dalgaboyuna yakın olan-B, uzak olan-C) 
özelliği göstermektedir. Bu yapıda, bazen soğurma ve bazen de salmalardan biri tamamen 
ortadan kaybolmaktadır. 

Algollerin Hα fark tayflarında görülen ek salma-soğurma özelliklerinin iki ana 
kaynağı olduğu düşünülmektedir. Soğurmanın kaynağı için, kütle aktarımı ve sonucunda 
belirli bölgelerde oluşan yığılmalar gösterilebilir. Salmaların kaynağı ise, kütle aktarımı ve 
toplanması sürecinin yanında soğuk bileşenin manyetik etkinliği de olabilir. Bu nedenle, 
özellikle salma yapıları, kütle aktarımı ile manyetik etkinlik sürecinin ortaya çıkardığı bileşke 
yapılar şeklinde görülebilir. 

Bu durumda, çizgi fark kesitlerinde ortaya çıkan bu salma ve soğurmaların kaynağı ne 
olmalıdır? Eğer dizgede kütle aktarımı ve manyetik etkinlik birlikte varsa, bu süreçlerin 
varlığı fark tayflarından nasıl anlaşılabilir? Bu soruların cevabını verebilecek ana 
parametrelerden ikisi, ek salma-soğurma özelliklerinin eşdeğer genişlikleri (EW) ve onların 
merkez dalgaboylarına karşılık gelen dikine hız (Vr) değerleridir.  

A,B ve C soğurma ve salma yapılarına ilişkin EW ve Vr değerlerinin yörünge evresine 
göre değişimleri Şekil 8’de gösterilmektedir. Buradaki ek soğurma ve salma yapılarının 
özellikle Vr değerlerinin değişimi bize onların kaynakları ile ilgili bilgi vermektedir.   
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Şekil 6.  S Equ’nun gözlenen Hα tayfı (sol panel, ince çizgi), sentetik tayf (sol panel, kalın 

çizgi) ve fark kesitleri (sağ panel) gösterilmektedir. Dikey noktalı çizgi ise, Hα’nın laboratuar 
dalgaboyunu (6562.8 Å) göstermektedir. 

 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 

 

 
Şekil 7. S Equ’nun tutulmalar dışındaki Hα fark tayflarında çoğunlukla karşılaşılan yapı. 

   
Ek soğurma yapısı (A):  Bu yapının Vr değerleri, dizgedeki sıcak bileşenin dikine hız 

değişimini izlemektedir. Bu da, ek soğurma kaynağının sıcak bileşen üzerinden veya ona çok 
yakın bir bölgeden geldiğinin kanıtıdır. Eş-zamanlı olarak, EW değerlerinin değişimi de 
izlenirse, özellikle birinci tutulma öncesi ve sonrası ek soğurma yapısının EW değerlerinin 
büyük, tutulmalardan uzaklaştıkça ise oldukça küçük olduğu söylenebilir. Bu durumda, 
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tutulmadan hemen önce ve sonra bu ek soğurmayı üreten bölge, diğer evrelere göre daha 
yoğundur. Kısa dönemli Algollerde, akan maddenin sıcak bileşen ile çarpıştığı ve daha sonra 
onun etrafında dağılımlar gösterdiği daha önce açıklanmıştı. Akan maddenin sıcak yıldızla 
çarpıştığı bölge, en açık şekilde birinci tutulmadan önce ve sonra görülür. A yapısının da 
burada büyük EW değerler göstermesi, akan maddenin sıcak yıldızla karşılaştığı yerde 
yığılmasının kanıtı olabilir. 

Ek salma yapısı (B):  Bu yapıya ilişkin Vr değerleri ise, soğuk ve sıcak bileşenin 
dikine hız değerlerinden farklı bir değişim göstermektedir. Fakat bu dağılımının da evreye 
göre dönemli bir değişim gösterdiği söylenebilir. Bu durumda, Vr değişimi bir sinüs ile temsil 
edildiğinde,     ≈ 73 km/s’lik bir genlik değeri elde edilir. Bu değer kullanılarak, B salma 
yapısının dizgenin kütle merkezinden ne kadar uzakta olduğu aşağıdaki eşitlik yardımıyla 
tahmin edilebilir. 

 
(2) 

 
 
Burada, a2, soğuk bileşenin kütle merkezine uzaklığı ve K2’de yine soğuk bileşenin 

dikine hız yarı-genliği olup bu değerler Çizelge 1’den alındığında, B salma yapısının kütle 
merkezine olan uzaklığı (aB) yaklaşık olarak 3 x 106 km bulunur. Fakat bu salma, bileşenleri 
birleştiren doğrultunun biraz üzerinden gelmektedir. Çünkü dikine hız değişiminde sıfır 
evreye karşılık gelen hız (çift için V0 = -54.5 km/s), -45 km/s’dir ki bu çiftin uzay hızından 
yaklaşık 10 km/s daha büyüktür. Soğuk bileşenden akan maddenin, yörünge hareketi 
nedeniyle ortaya çıkan koriolis kuvveti nedeniyle bileşenleri birleştiren doğrultunun biraz 
üzerinde bir akış yoluna sahip olduğu düşünülürse, B salması, bileşenler arası bölgede akan 
maddenin ürettiği salmadır. Bu salmanın özellikle maksimum evrelerde görülmesi de bunu 
doğrulamaktadır. 

 
 
 
 
 

 
 
 
 
 

 
 

 
 
 
 
 

 

 

Şekil 8. S Equ’nun Hα fark tayflarında görülen salma ve soğurma yapılarına ilişkin EW ve Vr 
değerlerinin yörünge evresine göre değişimi. Üst panelde görülen sürekli çizgi sıcak bileşenin, noktalı 
çizgi ise soğuk bileşenin dikine hız değişimini temsil etmektedir. Kesikli çizgi ise, ek salma yapısının 
(B) dikine hız değerlerine yapılan sinüs temsilini göstermektedir. 
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Ek salma yapısı (C):  Bu yapının Vr değerleri incelendiğinde, soğuk bileşenin dikine 

hız değişimini izlediği görülür. Bu da, C salma yapısının soğuk bileşenden kaynaklandığını 
gösterir. Algollerde, soğuk bileşenlerin manyetik etkinlik göstermeleri beklenmekte olup bu 
şekildeki bir salmanın da S Equ’nun soğuk bileşenin manyetik etkinliğinin sonucu olduğu 
önerilebilir. C salmasına ilişkin EW değerleri ise, 0.1-0.3 Å aralığında değişim göstermektedir. 

 
4.3.2 KO Aql’nın Hαααα Fark Tayfları 
KO Aql için bugüne kadar kütle aktarımı ve toplanmasına ilişkin ayrıntılı tayf 

çalışması yapılmamıştır. Sadece, maksimum evrede alınan bir tayfın Hα çizgisi incelenmiş ve 
kütle aktarımının kanıtı olabilecek ek salma-soğurma yapısı ile karşılaşılmıştır [2]. 

Bu çalışmada, KO Aql’nın Hα fark tayfları oluşturularak değişimleri ilk kez ayrıntılı 
olarak incelecenek ve kütle aktarımı - toplanmasına ilişkin kanıtlar aranacaktır. Hα fark 
kesitlerini oluşturmak için ilk olarak, S Equ için yapıldığı gibi, sentetik tayfların oluşturulması 
gerekmektedir. Bu amaç için kullanılan parametreler ve soğuk bileşen için seçilen standart 
yıldız ve özellikleri Çizelge 6’da verilmektedir. 

KO Aql’nın sentetik tayfları oluşturulmadan önce, S Equ’da yapılan analize benzer 
olarak sıcak bileşenin T ve log g değerleri denetlenmiş ve bu değerlerin Çizelge 6’da 
verilenlerle yakın olduğu görülmüştür. Daha sonra çizelgedeki bu parametreler kullanılarak 
çiftin sentetik tayfı oluşturulmuştur. Sentetik tayfın, gözlem ile uyumu Şekil 9’da 
gösterilmektedir. 

KO Aql’nın sentetik tayfları yukarıda verilen parametreler yardımıyla oluşturuldu ve 
gözlenen tayf ile oluşturulan sentetik tayfların farkları alındı. Şekil 10’da, gözlenen Hα tayfı 
(sol panel, ince çizgi), sentetik tayf (sol panel, kalın çizgi) ve fark tayflarına (sağ panel) ilişkin 
örnekler gösterilmektedir. 

 
Çizelge 6. KO Aql’nın sentetik tayfı oluşturulurken bileşenlerine ilişkin kullanılan  
                  parametreler. 

Sıcak Bileşen Soğuk Bileşen 

T (K) log g 
v sini 

(km/s) 
Standart 

v sini 

(km/s) 
9900 4.34 41 α Boo (K1.5 III) 60 

 
 
   
 
 
 
 
 

 
 
 
 

 
 
Şekil 9. KO Aql için Çizelge 6’daki parametreler kullanılarak oluşturulan sentetik tayfın 
             (kalın çizgi) gözlenen tayf (ince çizgi) ile uyumu. 
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Şekil 10’da gösterilen Hα fark tayfları, KO Aql dizgesinde farklı süreçlerin neden 
olabileceği ek salma-soğurma özellikleri göstermektedir. Hα fark tayflarında, S Equ’ya 
benzer olarak, birinci minimumdan önce ve sonra soğurma, tutulmadan uzaklaştıkça ise 
salmalar daha etkin şekilde görülmektedir. Salma yapıları oldukça karmaşık olup, birinci 
tutulmadan önce görülen soğurma ise S Equ’ya göre oldukça güçlüdür. Fark tayflarının tümü 
incelendiğinde, genellikle her birinde bir soğurma ve salma yapısı ile karşılaşılmaktadır. Bu 
nedenle, tekrarlayan bu soğurma yapısı A ve salma yapısı B ile isimlendirilmiştir.  

Ek salma ve soğurmaları oluşturan kaynakları ve süreçleri belirlenmek üzere A ve B 
yapılarının EW ve Vr değerlerinin çiftin yörünge evresine göre değişimleri Şekil 11’de 
gösterilmektedir. 

A soğurma yapısının dikine hız değerleri, bazı evreler için birinci bileşenle uyumlu 
olsa da (örneğin 0.25-0.35 evre aralığında), genellikle çok daha büyüktür. Özellikle, birinci 
minimumdan önce ve sonra dikine hız değerleri ± 200 km/s değerine yaklaşmaktadır. Eş 
zamanlı olarak EW değerlerinin de değişimi incelenirse, maksimum evrelerde çok küçük iken 
baş minimuma yaklaşırken sistematik olarak büyümekte ve tutulmadan sonra da sistematik 
olarak azalmaktadır. Bu da soğurmayı oluşturan maddenin, baş minimumdan önce ve sonra 
görülen evrelerde yığılma gösterdiğini ve oldukça yoğun olduğunu kanıtlar. Madde etkisini 
özellikle, 0.8-0.2 evre aralıklarında göstermektedir. 

 

 
 
 
Şekil 10. KO Aql’nın gözlenen Hα tayfı (sol panel, ince çizgi), sentetik tayf (sol panel, kalın 

çizgi) ve fark kesitleri (sağ panel) gösterilmektedir. Dikey noktalı çizgi ise, Hα’nın laboratuvar 
dalgaboyunu (6562.8 Å) göstermektedir. 
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Soğurmayı oluşturan madde, akan maddenin sıcak bileşen ile karşılaştığı bölge ve 

onun yöresi olarak düşünülebilir. Ancak, S Equ ile karşılaştırdığımızda, soğurucu madde çok 
daha geniş alana yayılmıştır ve oldukça yoğundur. Yüksek dikine hızlar göstermesi de bu tür 
kısa dönemli Algollerde karşılaşılabilen bir durumdur. Çünkü akan maddenin bir kısmı sıcak 
yıldız ile çarpışmasından sonra geriye yansıyabilir ve sıcak bileşen etrafında yüksek hızlarla 
rasgele hareket edebilir. Bu hareket, bazen alıcı bileşenle eş-yönlü, bazen de zıt yönlü olabilir. 

B salma yapısının dikine hız değerlerinin soğuk bileşenin dikine hız değişimini 
izlediği Şekil 11’den açıkça görülmektedir. Bu da, salmanın soğuk bileşenin manyetik 
etkinliğinden kaynaklanabileceğini ortaya koyar. Bugüne kadar yapılan ışık eğrisi çözümlere 
göre soğuk bileşenin sıcaklığı, onun K1–4 tayf türünde olabileceğini göstermektedir. Bu 
bileşenin eş-dönme hızının da yaklaşık 60 km/s olduğu düşünülürse, bu tür bir manyetik 
etkinlik göstermesi beklenebilir.  

 
5. Sonuçlar 
Bu çalışma kapsamında seçilen dizgelerden S Equ ve KO Aql’nın şu ana kadar sadece 

baş bileşenlerine ilişkin yeterince duyarlı olmayan dikine hız değişimleri yayınlanmıştır. Bu 
nedenle, her iki dizgenin bileşenlerinin salt öğeleri duyarlı olarak bilinmemekteydi. Tayf 
analizlerinde bileşenlerin salt öğelerinin iyi bilinmemesi, yanlış modellerin yapılmasına ve 
gerçekçi olmayan fark tayflarına ulaşılmasına neden olacağından ilk olarak bu dizgelerin 
dikine hız değişimleri çıkarılmıştır. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Şekil 11. KO Aql’nın Hα fark tayflarındaki salma ve soğurma yapılarının EW ve Vr 

değerlerinin yörünge evresine göre değişimi. Üst panelde görülen sürekli çizgi sıcak bileşenin, noktalı 
çizgi ise soğuk bileşenin dikine hız değişimini temsil etmektedir. 

 
 S Equ ve KO Aql’nın sıcak bileşenlerinin oldukça duyarlı dikine hız 

değişimleri çıkarılırken, soğuk bileşenlerinin ilk kez bu çalışmada dikine hız değişimleri elde 
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edilmiş ve dizgelerin yörünge çözümleri yapılmıştır. Bu çözümler, S Equ ve KO Aql için 
sırasıyle daha önce yayınlanan ışık eğrisi çözümleri [8,18] kullanılarak dizgelere ilişkin 
bileşenlerin ilk kez duyarlı salt öğeleri belirlenmiştir (Çizelge 7). Klasik Algollerin ve ayrık 
dizgelerin HR diyagramındaki konumları, S Equ ve KO Aql’nın da bu çalışma da belirlenen 
salt öğeleri kullanılarak noktalandığı Şekil 12’de gösterilmektedir. Şekildeki Güneş kimyasal 
bolluğu için hesaplanan ZAMS, TAMS kolları ve farklı kütleli yıldızlar için evrim yolları, 
Girardi ve ark. [24]’den alınmıştır. Yine Güneş bolluğu için hesaplanan orta ve büyük kütleli 
yıldızlar için çizilen diğer ZAMS kolu da Claret & Gimenez [25]’den alınmıştır. Şekilde yer 
alan ayrık dizgelerin bileşenlerinin salt öğeleri Andersen [26]’dan alınırken, klasik Algollere 
ilişkin veriler de en son yayınlanan katalogdan derlenmiştir [27]. Şekilden görüldüğü gibi, 
ayrık dizgelerin bileşenlerinin tümü anakolda yer almaktadır. Klasik Algollerin de baş 
bileşenlerinin büyük bir kısmının ayrık dizgelere benzer olarak anakol ömürlerini henüz 
tamamlamadıkları görülür. Algollerin yoldaş bileşenlerinin ise hemen hemen tamamı, 
anakoldan ayrılmış ve alt-devler veya devler bölgesine yerleşmiştir. Bu çalışmada yer alan S 
Equ ve KO Aql’nın baş bileşenleri de henüz anakol da yer almakta olup evrimleşmemişlerdir. 
Yoldaş bileşenlerinin ise, Algollerin diğer yoldaş bileşenleri gibi, evrimleşip anakoldan 
ayrılmış oldukları açıkça görülmektedir. 

  
Çizelge 7.  S Equ ve KO Aql’nın bileşenlerinin salt öğeleri. 

 

S Equ KO Aql 
Parametre/Dizge 

Baş Bileşen Yoldaş Bileşen Baş Bileşen 
Yoldaş 

Bileşen 

M (M�) 3.23 ± 0.06 0.42 ± 0.01 2.52 ± 0.05 0.54 ± 0.01 
R (R�) 2.73 ± 0.04 3.63 ± 0.04 1.77 ± 0.02 3.41 ± 0.03 
T (K) 11200a 5255 ± 42a 9900b 4430b 

Log L (L�) 2.02 ± 0.04 0.96 ± 0.08 1.42 ± 0.04 0.60 ± 0.07 
log g 4.07 ± 0.04 3.04 ± 0.04 4.34 ± 0.03 3.11 ± 0.03 

a  Zola [8], b Mader & Angione [18] 
 

  
 

 
 
 
 

 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Şekil 12. Algoller ve ayrık dizgeler için HR diyagramı. Algollerin baş bileşenleri  “�” 

sembolü ile, yoldaş bileşenleri ise “�” ile gösterilmiştir. Ayrıca, “+“ sembolü, ayrık dizgelerin 
bileşenlerini temsil etmektedir. S Equ ve KO Aql’nın baş ve yoldaş bileşenleri ise sırası ile, “�” ve 
“∆” ile gösterilmiştir.  
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Kütle aktarımı gösteren dizgelerde, akan maddenin alıcı bileşen etrafında nasıl bir yapı 
oluşturacağı, o dizgelerin r1-q diyagramındaki yerine bağlıdır. ωd ve ωmin eğrileri de bu 
diyagramda çizildiğinde [28], o dizgenin kuramsal olarak ne tür bir toplanma yapısı 
oluşturabileceği öngörülebilir. Şekil 13’de, bazı Algollerin bu diyagramdaki yerleri 
gösterilmektedir. Ayrıca, bu çalışmada salt öğeleri belirlenen S Equ ve KO Aql’nın da 
konumları belirlenmiştir. Bu durumda, S Equ ve KO Aql, ωd ve ωmin arasındaki bölgede yer 
almaktadır ve oldukça değişken, bazen tek bazen de çift pikli salma yapısı ve toplanma 
bölgesine ilişkin soğurma yapısı göstermelidir. Bunun yanında, ani şekilde oluşan ve 
kaybolan toplanma halkası ile de karşılaşılabilir. Ayrıca, yapılan kuramsal hesaplamalar, 
farklı q değerleri için soğuk bileşenden sıcak bileşene doğru akacak maddenin akış yolunun 
hesaplanmasını olanaklı kılar [28]. S Equ ve KO Aql için bu akış yolları IDL programı 
yardımıyla hesaplandığında her iki dizgede de [29], akan madde baş bileşen ile çarpıştığı 
görülmektedir. KO Aql’da çarpışma daha üst enlemlerde gerçekleşmektedir. Bu durumda, bu 
dizgelerde kararlı disk yapısının oluşamayacağı açıktır. 

 
 
 
 
 
  
  
 
 
 
  
 

 
 

 
 
 

 
Şekil 13. Algoller için r1-q diyagramı ve S Equ ile KO Aql’nın bu diyagramındaki konumları. 
 
Algollerde tayf verisi kullanılarak sıcak bileşenlere ilişkin yapılan dönme hızı 

ölçümleri, etrafında oluşan toplanma yapıları nedeniyle bu bileşenlere ilişkin gerçek v sini 
değerlerini vermez. Fakat, bu değerler kütle aktarımı ve toplanma süreci açısından oldukça 
önemli bilgiler taşır. 

Kısa dönemli Algollerde, toplanma yapısı zayıf ve bileşenler birbirine oldukça yakın 
olduğundan bileşenlerin dönme hızları eş-dönme değerinde veya ondan biraz büyüktür. Kütle 
aktarımı açısından aktivite arttıkça v sini değerlerinin beklenenden oldukça büyük çıktığı 
görülür. Bu çalışmada yer alan S Equ ve KO Aql için de sıcak bileşenlerin dönme hızları tayf 
verisi kullanılarak ölçülmüş ve sırasıyla 52 ve 42 km/s değerleri elde edilmiştir. Eş-dönme 
değerleri ile karşılaştırma yapmak üzere, F değerleri hesaplandığında ise her ikisi için de 
yaklaşık 1.3 değeri bulunmuştur. Bu durumda, kütle aktarımının etkisi ile S Equ ve KO 
Aql’nın sıcak bileşenleri beklenenden %30 daha hızlı dönmektedir. 

Kütle aktarımına ilişkin en önemli kanıtlar, bazı tayf çizgilerinde görülen zamana ve 
yörünge evresine bağlı değişimlerden çıkarılmaktadır. Optik bölgede alınan tayflarda, kütle 
aktarımı, etkisini en çok Hα çizgisindeki değişimlerle belli eder. Bu çalışmada da, S Equ ve 
KO Aql’nın tayf verisi kullanılarak, Hα çizgilerinde kütle aktarımının etkisi araştırılmıştır.  
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S Equ’nun özellikle Hα fark tayfları kütle aktarımına ilişkin önemli kanıtlar 
sunmaktadır. Hα fark tayflarında, tutulma öncesi ve sonrası soğurma yapıları görülürken, 
tutulmalardan uzaklaştıkça soğurmaların şiddeti azalmakla birlikte iki pikli salma yapılarının 
ortaya çıktığı belirlenmiştir. Soğurma yapısının, tutulma yakınında büyük EW göstermesi ve 
dikine hız değişiminin de baş bileşen ile uyumlu olması, bu yapıyı oluşturan maddenin sıcak 
bileşen yakınında akan maddenin çarptığı bölgede toplandığını göstermektedir. B ile 
gösterilen salma yapılarından biri ise, sadece tutulmalardan uzaklaşıldığında ortaya 
çıkmaktadır. Bu yapının EW değişimi yörünge evresine göre anlamlı bir değişim 
göstermezken, dikine hız değişimi ise soğuk bileşen ile aynı yönlü fakat daha küçük genlikli 
sinüs benzeri bir değişim göstermektedir. Bu değişimin genliğinden, B salmasının kaynağının, 
dizgenin kütle merkezinden yaklaşık olarak 3 x 106 km uzaktaki ve bileşenleri birleştiren 
doğrultunun üzerindeki bir bölgeden geldiğini göstermektedir. Bu da maddenin akış yoluna 
karşılık gelir. Akan madde, bu salmanın kaynağını oluşturmaktadır. Diğer salma yapısı C ise, 
dikine hız değişiminin soğuk bileşenle hemen hemen aynı olması nedeniyle, soğuk bileşen 
tarafından üretilmektedir. Soğuk bileşenin olası manyetik etkinliği bu salmanın kaynağını 
oluşturabilir. S Equ’nun daha önce oluşturulan Doppler görüntülerinde de buna benzer 
kanıtlar bulunmuştur [10]. 

KO Aql dizgesine ilişkin Hα fark tayfları da kütle aktarımına ilişkin önemli kanıtlar 
sunmaktadır. Bu çalışma ile ilk kez ayrıntılı olarak KO Aql’nın kütle aktarımı özellikleri 
çalışılmıştır. Fark tayflarında genel olarak soğurma ve tek pikli salma yapısı ile 
karşılaşılmıştır. Soğurma özellikle birinci tutulma öncesi ve sonrası oldukça güçlüdür. Hα 
fark tayflarında ortaya çıkan soğurma ve salma yapılarının EW ve dikine hız değişimleri 
ölçülerek yorumlanmıştır. 

Buna göre, soğurma yapısının EW değerleri birinci tutulma öncesi ve sonrası çok 
güçlüdür fakat özellikle tutulma öncesinde daha geniş evre aralığında görülebilmektedir. 
Dikine hız değişimi ise bazı evrelerde sıcak bileşen ile uyumlu olsa da genelde çok daha 
büyük hızlar göstermektedir. Kısa dönemli Algollerde gelen madde sıcak yıldız ile 
çarpıştığında, maddenin bir kısmı yıldızın fotosferine sızarken bir kısmı da geri yansır ve 
sıcak bileşen etrafında yayılarak yığılmalar oluşturur. Yansıyan maddenin ölçülen hızları 
birkaç yüz km/s yöresine çıkabilmektedir. Bu nedenle, KO Aql’da bu yüksek hızlar bu 
şekildeki bir sürecin sonucunda ortaya çıkabilir. Ayrıca, S Equ’ya göre çok daha yoğun bir 
madde çarpışma bölgesi etrafında çok daha geniş bir bölgeye yayılmıştır. Salma yapılarının 
dikine hız değişimleri ise, soğuk bileşenle oldukça benzerlik göstermektedir. Bu da KO 
Aql’nın soğuk bileşeninin manyetik etkinliğinin sonucu üretilen salmalar olabilir. 

S Equ ve KO Aql’nın optik bölgedeki tayf verisi kullanılarak kütle aktarımına ilişkin 
önemli kanıtlar ortaya çıkarılmıştır. Ayrıca, daha önce yapılan yörünge dönem değişimlerine 
ilişkin çalışmalar ve Hα fark tayflarından soğuk bileşenlerinin manyetik akvite gösterdikleri 
önerilebilir. Bu çalışmadan sonra, özellikle kızılöte bölgede yapılacak gözlemler, bu 
dizgelerdeki kütle aktarımı, toplanması ve soğuk bileşenin manyetik etkinliğine ilişkin önemli 
ek kanıtlar sunarken kütle aktarımı ve toplanması sürecini daha iyi açıklamamıza yardımcı 
olabilir.  
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TX HER VE HS HER ÇĐFT YILDIZLARININ IŞIK EĞRĐSĐ ANALĐZĐ 

 
Hakan Volkan ŞENAVCI1, Tolga ÇOLAK1, Zekeriya MÜYESSEROĞLU1, 

Selim Osman SELAM1, Berahitdin ALBAYRAK1 

 
Özet 
 
Bu çalışmada algol türü TX Her ve HS Her örten çift yıldızlarının B ve V bandı ışık 
eğrileri, sistemlerin fiziksel parametrelerini elde etmek amacıyla Wilson-Devinney ışık 
eğrisi analiz programı kullanılarak çözüldü. TX Her’e ilişkin gözlemler Ankara 
Üniversitesi Gözlemevi’nde Mayıs, Haziran, Temmuz ve Ağustos 2003 tarihlerinde, HS 
Her’e ilişkin gözlemler ise 1988-1989, 1994-1995 ve 2002-2004 tarihleri arasında elde 
edildi. Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde elde edilen 3 ışık eğrisine ek olarak HS Her 
yıldızının daha önceden yayınlanmış iki ışık eğrisiyle birlikte toplam 5 ışık eğrisinin eş 
zamanlı çözümü yapıldı. TX Her için ilk kez Wilson-Devinney analiz programı 
kullanılarak elde edilen sonuçlar, sistemin bileşenlerinin kütlece ve yarıçapça birbirine 
yakın olan tipik ayrık bir algol türü sistem olduğunu göstermektedir. HS Her’in ışık 
eğrisi çözümlerinden sistemin daha önceden dönem analiziyle belirlenmiş yörünge 
dışmerkezliği değerini doğrulayan sonuçlar elde edildi. Bununla birlikte HS Her’e ait bir 
tayfsal kütle oranı olmamasına rağmen 5 ışık eğrisinin çözümlerinin birleştirilmesiyle 
oldukça güvenilir bir fotometrik kütle oranı elde edildi. 

 
Anahtar kelimeler: örten değişen çift yıldızlar, ışık eğrisi analizi, TX Her, HS Her 

 
Abstract 
 
In this study new photometric B, V light curves were obtained for two algol type 
systems TX Her and HS Her to determine the physical parameters of the systems using 
the Wilson-Devinney light curve analysis program. The light curves were obtained at 
the Ankara University Observatory during May, June, July and August 2003 for TX Her 
and 1988-1989, 1994-1995 and, 2002-2004 for HS Her. In addition to three light curves 
obtained at Ankara University Observatory, two more light curves from the literature 
were added to analysis of HS Her and total five light curves analyzed with a  
simultaneous solution.  The results for TX Her by using the WD code for the first time 
indicate that the system is a typical detached algol type system which the components 
have almost similar masses and radii. From the light curve solution of HS Her, the 
eccentiricity of the orbit which is previously determined by the period analysis was 
confirmed. Although, the absence of the spectroscopic mass ratio, a precise value of 
photometric mass ratio for HS Her is determined by the simultaneous solution of five 
light curves. 

 
Keywords: eclipsing binary stars, light curve analysis, TX Her, HS Her 
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1. Giriş 
TX Her (HD 156965, BD +42° 2823, HIP 84670) yörünge dönemi 2.0598 gün olan 

Algol türü bir çift sistem olup, değişen yıldız olduğu 1910 yılında Miss Cannon tarafından 
keşfedildi [1]. Bileşenlerin tayf türleri A5 ve F0 olarak belirlendi [2]. Sisteme ilişkin ilk 
fotoelektrik fotometri çalışması Botsula [3] tarafından yapıldı. Botsula [4], 1968’deki diğer 
bir fotometrik çalışmasında 1. minimumun transit olduğunu belirtmiştir ki bu tayfsal olarak da 
desteklenmektedir. Ayrıca aynı çalışmada ikinci minimumun, birinci minimuma göre daha 
geniş bir profile sahip olduğundan bahsedilmiştir. Sisteme ait detaylı bir tayfsal çalışma 
Popper [5] tarafından yapıldı. Fotometrik ve radyal hız gözlemlerinin analizinden elde edilen 
salt parametreler; M1 = 1.62 ± 0.04M

�
, M2 = 1.45 ± 0.03M

�
, R1 = 1.60 ± 0.05R

�
, R2 = 1.50 ± 

0.05R
�

, logL1 = 0.99 ± 0.08L
�

, logL2 = 0.74 ± 0.08L
�

 olarak verilmiştir. 
Sisteme ait bir diğer fotometrik çalışma Vetešnik ve Papoušek [6] tarafından yapıldı. 

Sistemin ışık eğrisinde, tutulmalar dışında bünyesel bir değişimden kaynaklanan etkiler ve 1. 
minimumda küçük bir asimetrinin var olduğunu söylediler. Botsula’nın bahsettiği 2. 
minimum genişliğinin kendi gözlemlerinde görülmediğini de irdelemişlerdir. Sistemin 
fotoelektrik olarak bir diğer çözümü Lacy vd. [7] tarafından EBOP ışık eğrisi analiz programı 
kullanılarak gerçekleştirildi. 

TX Her’in dönem değişimi bir çok araştırmacı tarafından irdelenmiştir. Dönem 
değişiminin, sisteme fiziksel olarak bağlı bir üçüncü cismin yarattığı ışık-zaman etkisinden 
kaynaklandığını ilk kez Botsula [3] öne sürdü. Daha sonra Plavec vd. [8], Vetešnik & 
Papoušek [6], van Hamme [9], Kreiner & Zola [10], Wolf [11] ve Ak vd. [12] aynı etkiyi 
dikkate alarak, sistemdeki dönem değişimini incelediler. 

HS Her (HD 174714, HIP 92478, BD +24° 3552) 1.637434 gün yörünge dönemine 
sahip Algol türü bir çift yıldız sistemidir. HS Her’in değişen yıldız olduğu 1934’de Martynov 
[13] ve 1940’da Jacchia [14] tarafından, birbirlerinden bağımsız olarak keşfedildi. Sisteme ait 
ilk tayfsal çalışma Cesco ve Sahade [15] tarafından yapılmış olup bu çalışmada  birinci 
bileşenin B5 ile B8 tayf türü aralığında bir anakol yıldızı olduğu ileri sürüldü. Aynı çalışmada 
elde edilen tek çizgili radyal hız gözlemleri sonucunda 0.05’lik bir dış merkezlik ve 0.10 
değerinde bir kütle fonksiyonu elde ettiler. Hall ve Hubbard [16] sistemin ilk fotometrik 
çalışmasında birinci ve ikinci bileşenlerin tayf türlerini sırasıyla B5 ve A4 olarak belirleyerek 
yaptıkları analiz sonucunda sistemin mutlak parametrelerini M1 = 4.7 M

�
, M2 = 1.6 M

�
, R1 = 

3 R
�

, R2 = 1.7 R
�

 olarak belirlediler. Yine aynı çalışmada sisteme ilişkin gerçekleştirilen ilk 
dönem analizi sonucunda 15.5 yıllık bir döneme sahip eksen dönmesinin varlığı ileri sürüldü. 
Martynov ve Lavrov [17] yeni bir ışık eğrisi çözümü ile sistemin mutlak parametrelerini M1 = 
4.7 M

�
, M2 = 1.6 M

�
, R1 = 3 R

�
, R2 = 1.7 R

�
 olarak hesapladılar ve eksen dönmesinin 

varlığını doğrulayarak dönemini 110-130 yıl olarak hesapladılar. Giuricin ve Mardirossian 
[18] sistemin mutlak parametrelerini M1 = 6.5 M

�
, M2 = 1.9 M

�
, R1 = 3 R

�
, R2 = 1.7 R

�
 

olarak hesapladılar. Todoran [19] ve Khaliullina ve Khaliullin [20] eksen dönmesinin 
dönemini sırasıyla 60 yıl ve 92 yıl olarak hesapladılar. Bastian [21] sistemdeki dönem 
değişimini eksen dönmesi yerine 3. bir bileşenin yarattığı ışık-zaman etkisine atfederek 60 
yıllık bir dönem hesapladı. Todoran & Agerer [22] sistemin dönem değişiminin eksen 
dönmesinden kaynaklandığını ileri sürdüler. Wolf vd. [23] sisteme ilişkin dönem değişiminin 
her iki olgudan da kaynaklanabileceği kabulu altında eksen dönmesi için 78 yıl, ışık – zaman 
etkisi için 85 yıllık bir dönem hesapladı. Son olarak Çolak & Müyesseoğlu [24] ışık – zaman 
etkisini gözardı ederek sistemin dönem değişim nedeninin eksen dönmesi olduğu kabulu 
altında 77 yıllık bir dönem belirlediler. 
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2. Gözlemler 
TX Her’e ait gözlemler 31 Mayıs, 27-28 Haziran, 4, 11, 19, 20 Temmuz ve 18, 23 

Ağustos 2003 tarihlerinde Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde 30 cm lik Maksutov-
Cassegrain teleskobuna bağlı SSP-5A fotometresi ile BV bandlarında gerçekleştirildi. 
Gözlemlerde mukayese ve denet yıldızı olarak sırasıyla A2 tayf türünden BD+42°2830 ve F8 
tayf türünden BD+42°2822 yıldızları kullanıldı. Diferansiyel B, V ışık eğrileri Şekil 2.1. ve 
Şekil 2.2.’de verildi. Bu gözlemlerden elde edilen minimum zamanları ve daha önce sisteme 
ilişkin elde edilmiş minimum zamanlarından sistemin düzeltilmiş ışık elemanları:                       
HJD MinI=2440008.3705(7)+2.d0598097(3)xE olarak hesaplandı. 
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Şekil 2.1. TX Her’in B-Bandı ışık eğrisi. 
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Şekil 2.2. TX Her’in V-Bandı ışık eğrisi. 

 
HS Her’e ait gözlemler 1988-1989, 1994-1995 ve 2002-2004 gözlem sezonlarında 

Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde 30 cm lik Maksutov-Cassegrain teleskobuna bağlı EMI 
9798QB fotokatlandırıcısı (1988-89 sezonu gözlemleri) ve SSP-5A fotometresi ile BV 
bandlarında gerçekleştirildi. Bu gözlemlerden elde edilen minimum zamanları ve daha önce 
sisteme ilişkin elde edilmiş minimum zamanlarından sistemin düzeltilmiş ışık elemanları HJD 
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MinI=2452856.3646+1.d6374341xE olarak hesaplandı. Gözlemlerde kullanılan mukayese ve 
denet yıldızlarına ilişkin bilgiler Tablo 2.1.’de, ilgili gözlem sezonlarında elde edilen ışık 
eğrileri ise Şekil 2.3, 2.4 ve 2.5’de verildi. 
 

Tablo 2.1. HS Her’in gözlemlerinde kullanılan mukayese ve denet yıldızlarına ilişkin bilgiler 
 

Yıl Mukayese Tayf Türü Denet Tayf Türü 
1988 HD 179369 A0 HD 174159 B9 
1989 HD 179369 A0 HD 174159 B9 
1994 HD 179369 A0 HD 174159 B9 
1995 HD 179369 A0 HD 174159 B9 
2002 HD 343238 A2 HD 343123 B8 
2003 HD 343238 A2 HD 343123 B8 
2004 HD 343238 A2 HD 343123 B8 
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Şekil 2.5. HS Her’in 1988-89 yılı B ve V bandı ışık eğrisi. 
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Şekil 2.4. HS Her’in 1994-95 yılı B ve V bandı ışık eğrisi. 



TX Her ve HS Her Çift Yıldızlarının Işık Eğrisi Analizi  

 

 771 

8.5

8.6

8.7

8.8

8.9

9.0

9.1

9.2

9.3

9.4

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0 1.1 1.2 1.3 1.4

 B

Görünen Parl.

Evre

 V + 0.3

 
Şekil 2.3. HS Her’in 2002-03-04 yılı B ve V bandı ışık eğrisi. 

 
3. Işık Eğrisi Analizi 
TX Her’in B ve V ışık eğrileri, Wilson & Devinney [25] programı kullanılarak 

Popper’ın [5] sistem için yayınladığı radyal hız eğrileriyle birlikte eş zamanlı olarak analiz 
edildi. Işık eğrisi analizi için programa normal noktalar yerine doğrudan gözlemsel veriler 
girildi. Petrie’nin [2] belirlediği tayf türüne göre sisteme ait birinci bileşenin sıcaklığı 
Popper’ın [26] sıcaklık kalibrasyon tablolarından T1 = 7300 K olarak belirlendi. Bileşenlere 
ilişkin sıcaklıklara bağlı olarak lineer olmayan kenar kararma katsayıları van Hamme’nin [27] 
tabloları kullanılarak belirlendi. Çekim kararma katsayıları ve albedo değerleri sistemin 
fiziğine uygun bir şekilde sırası ile Lucy [28] ve Rucinski’den [29] alındı. Model atmosfer 
olarak WD-2003 programında mevcut bulunan Kurucz [30] yıldız atmosferi modeli  
kullanıldı.  

Analiz sırasında Wilson-Devinney programında sistemin doğasına uygun olarak ayrık 
çiftleri temsil eden MOD-2 kullanıldı. Başlangıç girdi parametreleri olarak Lacy vd.’nin [7] 
elde ettikleri parametreler kullanıldı. Analiz esnasında serbest bırakılan parametreler i, T2, Ω2, 
L1 ve a dır. q parametresi tayfsal olarak belirlenen değerinde sabit tutuldu. Diğer sabit tutulan 
parametreler ise T1, Ω1, L2, X1,2, g1,2 dir.  

Sisteme ait çözüm sonuçları, sistemin her iki renkteki gözlemsel ve kuramsal ışık 
eğrileri ile sistemin 0.25 evresinde izlenen geometrik modeli sırası ile Çizelge 3.1., Şekil 3.1. 
Şekil 3.2. ve Şekil 3.3.’de sunuldu. 
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Çizelge 3.1. TX Her’in ışık eğrisi analizi sonuçları ve mutlak parametreleri 
 

Parametre B-Bandı Hatası V-Bandı Hatası 

q = m2 / m1 0.897  0.897  

i 87.445 0.076 87.445 0.076 

T1 7300  7300  

T2 6565 10 6565 10 

ΩΩΩΩ1 7.0777  7.0777  

ΩΩΩΩ2 7.3576 0.045 7.3576 0.045 

X1 0.786, 0.301  0.687, 0.294  

X2 0.802, 0.244  0.707, 0.279  

g1 1.0  1.0  

g2 0.32  0.32  

L1 0.6967 0.0031 0.6679 0.0031 

L2 0.3033  0.3321  

Mutlak Parametreler 
Parametre 1. Bileşen 2. Bileşen 

M/M���� 1.66 1.49 

R/R���� 1.62 1.42 

a 9.9756±0.024 
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Şekil 3.1. Wilson-Devinney yöntemiyle B bandı için elde edilen kuramsal ışık eğrisi (düz çizgi) ile 

gözlemsel ışık eğrisinin karşılaştırması 
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 Şekil 3.2. Wilson-Devinney yöntemiyle V bandı için elde edilen kuramsal ışık eğrisi (düz 

çizgi) ile gözlemsel ışık eğrisinin karşılaştırması 

Evre:0.25

 
Şekil 3.3. TX Her’in 0.25 yörünge evresinde izlenen geometrik modeli 

 
 

HS Her’in sezonluk ışık eğrilerine ek olarak Martynov & Lavrov [17] ve Hall & 
Hubbard [16] tarafından elde edilen ışık eğrileri Wilson&Devinney [25] analiz programı 
kullanılarak çözüldü. Işık eğrisi analizi için programa normal noktalar yerine doğrudan 
gözlemsel veriler girildi. Birinci bileşenin tayf türünün B5 olduğu kabulu altında sıcaklığı 
Popper’ın [26] sıcaklık kalibrasyon tablolarından T1 = 15500 K olarak belirlendi. Bileşenlere 
ilişkin sıcaklıklara bağlı olarak lineer olmayan kenar kararma katsayıları van Hamme’nin [27] 
tabloları kullanılarak belirlendi. Çekim kararma katsayıları ve albedo değerleri sistemin 
fiziğine uygun bir şekilde sırası ile Lucy [28] ve Rucinski’den [29] alındı. Model atmosfer 
olarak WD-2003 programında mevcut bulunan Kurucz [30]  yıldız atmosferi modeli  
kullanıldı. 

Analiz sırasında Wilson-Devinney programında sistemin doğasına uygun olarak ayrık 
çiftleri temsil eden MOD-2 kullanıldı. Đkinci bileşene ilişkin bolometrik albedo değeri daha 
uygun fitler elde etmek amacıyla serbest bırakıldı. Diğer serbest bırakılan parametreler ise i, 
T2, Ω1, Ω2, e, A2, L1 ve q’dur. 

Sisteme ait çözüm sonuçları, sistemin ilgili yıllara ait gözlemsel ve kuramsal ışık 
eğrilerine ek olarak diğer araştırmacılar tarafından elde edilen ışık eğrilerinin bu çalışmadaki 
çözümü ile sistemin 0.25 evresinde izlenen geometrik modeli sırası ile Çizelge 3.2., Şekil 3.4., 
Şekil 3.5., Şekil 3.6., Şekil 3.7., Şekil 3.8. ve Şekil 3.9.’da sunuldu. 
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Çizelge 3.2. HS Her’in ışık eğrisi analizi sonuçları 
 

Parametre 1988-1989 1994-1995 2002-2004 Hall&Hubb. Mart.&Lavr. 

q = m2 / m1 0.3164±0.0010 0.3162±0.0004 0.3162±0.0007 0.3178±0.0005 0.3165±0.0006 

i 89.33±1.29 88.19±0.15 88.47±0.22 88.08±0.13 87.83±0.15 

T1 15500 15500 15500 15500 15500 

T2 8100±78 7972±9 7935±23 7970±10 7980±18 

ΩΩΩΩ1 4.320±0.017 4.382±0.008 4.295±0.013 4.332±0.016 4.333±0.006 

ΩΩΩΩ2 3.555±0.010 3.605±0.004 3.535±0.006 3.581±0.011 3.586±0.004 

A1 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 

A2 0.634±0.063 0.817±0.023 0.806±0.042 0.782±0.058 0.556±0.038 

g1 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 

g2 1.0 1.0 1.0 1.0 1.0 

L1(U)     0.9692±0.0007 

L2(U)     0.0308 

L1(B) 0.9406±0.0010 0.9455±0.0003 0.9454±0.0007 0.9692±0.0007 0.9457±0.0009 

L2(B) 0.0594 0.0545 0.0546 0.0308 0.0543 

L1(V) 0.9218±0.0009 0.9271±0.0003 0.9268±0.0006 0.9453±0.0007 0.9274±0.0009 

L2(V) 0.0782 0.0729 0.0732 0.0547 0.0726 

e 0.0224±0.0011 0.0218±0.0014 0.0208±0.0007 0.0200±0.0006 0.0190±0.0003 
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Şekil 3.4. HS Her’in 1988-89 yılı gözlemsel ışık eğrisinin Wilson-Devinney yöntemiyle elde edilen 

kuramsal ışık eğrisi (düz çizgi) ile karşılaştırması 
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Şekil 3.5. HS Her’in 1994-95 yılı gözlemsel ışık eğrisinin Wilson-Devinney yöntemiyle elde edilen 
kuramsal ışık eğrisi (düz çizgi) ile karşılaştırması 
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Şekil 3.6. HS Her’in 2002-03-04 yılı gözlemsel ışık eğrisinin Wilson-Devinney yöntemiyle elde edilen 
kuramsal ışık eğrisi (düz çizgi) ile karşılaştırması 
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Şekil 3.7. HS Her’in Martynov & Lavrov [17] tarafından gözlenen ışık eğrisinin Wilson-Devinney 
yöntemiyle elde edilen kuramsal ışık eğrisi (düz çizgi) ile karşılaştırması  

 
 
 
 

0.4

0.5

0.6

0.7

0.8

0.9

1.0

1.1

0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9 1.0 1.1 1.2 1.3

Normalize Akı
B

V-0.2

Evre

 
 
Şekil 3.8. HS Her’in Hall & Hubbard [16] tarafından gözlenen ışık eğrisinin Wilson-Devinney 
yöntemiyle elde edilen kuramsal ışık eğrisi (düz çizgi) ile karşılaştırması 
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Evre:0.25

 
Şekil 3.9. HS Her’in 0.25 yörünge evresinde izlenen geometrik modeli 

 
 

4. Sonuç 
Bu çalışmada TX Her örten çift yıldızının Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde elde 

edilen B ve V bandı ışık eğrileri ile HS Her çift sisteminin farklı yıllara ait beş adet ışık 
eğrisinin Wilson-Devinney ışık eğrisi analiz programı kullanılarak yapılan çözümlerinden 
elde edilen sonuçlar sunulmuştur.  

TX Her için elde edilen ışık eğrilerinde herhangi bir asimetriye rastlanmazken 
sistemin Wilson-Devinney ışık eğrisi analiz programı ile ilk kez yapılan eş zamanlı analiz 
sonuçlarına göre sistem, bileşenlerinin kütle ve yarıçapça birbirine yakın olduğu tipik bir 
ayrık Algol türü sistemdir. 

Literatürde HS Her’e ait şimdiye kadar yayınlanmış çözümler daha eski yöntemlerle 
ve yörünge dışmerkezliği ihmal edilerek gerçekleştirilmiştir. Bu çalışmada ise dışmerkezlik 
ve eksen dönmesi parametreleri çözümlere dahil edilmiştir. B5 türü bir anakol yıldızı olan 
birinci bileşenin sıcaklığı 15,500 K alınarak ikinci bileşenin sıcaklığı beş farklı ışık eğrisi  
çözümünün ağırlıklı ortalamasından 7,970 K olarak hesaplanmıştır. Daha önceki ışık eğrisi 
analizi çalışmalarında ihmal edilmiş olan dışmerkezlik için elde edilen e = 0.020 değeri ise 
literatürdeki dönem analizi çalışmalarıyla (Wolf vd. [23], Çolak ve Müyesseroğlu [24]) 
oldukça uyumludur.  

 
Bu çalışmanın diğer bir önemli bulgusu, tayfsal kütle oranı bulunmayan HS Herculis 

sistemi için oldukça güvenilir bir fotometrik kütle oranı elde edilmiş olmasıdır. Beş ışık 
eğrisinden elde edilen kütle oranı değerleri tek tek birbirleriyle oldukça uyumlu olup bu beş 
değerin ağırlıklı ortalamasından q = 0.3167 ± 0.0003 değeri elde edilmiştir. Tayfsal kütle 
oranının bulunmadığı bu sistem için elde ettiğimiz bu değer, hatasının çok küçük olması ile de 
oldukça güvenilir bir değer olarak kabul edilebilir. 
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TT HER ÇĐFT SĐSTEMĐNĐN DÖNEM DEĞĐŞĐMĐ 
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Özet 
   

 Bu çalışmada TT Her’in, Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde yeni gözlemlerinden 
hesaplanan minimum zamanları ve yayınlanmış tüm minimum zamanları birleştirilerek 
ayrıntılı bir dönem analizi yapılmıştır. O-C eğrisinin karakteri azalan parabolik bir 
değişim üzerine binmiş çevrimsel bir değişim göstermektedir. Sistemin O-C eğrisindeki 
parabolik değişim sistemdeki kütle transferi/kaybı nedeniyle olabilir. Sistemin 
döneminde izlenen çevrimsel değişimin nedeni ise, sisteme bağlı üçüncü bir cismin 
yarattığı ışık zaman etkisi veya baş bileşenin çevrimli manyetik etkinliği olarak 
yorumlanmıştır. 

 
Anahtar Kelimeler: çift yıldızlar: yakın çift yıldızlar,  çift yıldızlar: örten çift yıldızlar, 
TT Her 

 

 
Abstract 
 
In this study a detailed period analysis of TT Her was performed by using the new times 
of minima calculated from the observations obtained at Ankara University Observatory 
and all other times of minima published in the literature. O-C curve shows a cyclic 
variation superimposed on a quadratic variation. The quadratic variation may result 
from mass exchange/loss mechanism in the system. The reason for the cyclic variation 
can be either the light time effect of a gravitationally bound third body or magnetic 
activity of the primary component of the system. 
 

Keywords: binaries: close, binaries: eclipsing, TT Her 

 
1. Giriş 
TT Her’in ışık değişimi gösterdiği ilk olarak Harvard fotoğrafik plakları kullanılarak 

Pickering [1,2] tarafından keşfedildi. Pickering bu çalışmasında sistemin fotoğrafik 
parlaklığını 10m.0 ve ışık değişim genliğini ise 0m.8 olarak belirledi. Kısa süre sonra Luizet 
[3] sistemin ilk gözlemlerini yaparak, 20.755 gün dönemli Algol türü bir değişen olduğunu 
ileri sürdü. Daha sonra McLaughlin [4,5,6,7] yaptığı bir dizi gözlemden faydalanarak 0.91207 
gün yörünge dönemli β Lyrae türü örten değişen olduğunu iddia etti. Bazı araştırmacılar ilave 
gözlemler yaparak yeni minimum zamanı ve dönem değerleri buldular [8,9,10,11,12,13]. 
Tsesevich [14] TT Her’in döneminin değiştiğini buldu. Sanford [15] ilk defa sistemin baş 
bileşenine ait dikine hız eğrisini elde ederek, tayfsal yörünge elemanlarını belirledi. Ayrıca, 
baş bileşenin tayf türünü A0 olarak belirledi ve dört tayfta yoldaşa ait tayfsal çizgilerin 
varlığına rastladı. Sistemin fotoelektrik ışık eğrisi birçok araştırmacı [16,17,18,19] tarafından 
elde edildi. Modellemelerde büyük sıcaklık farkının açıklanamayışı nedeniyle ve ışık eğrisi 
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modellerinin yetersiz olmasından dolayı, sistemin ışık eğrisi çözülemedi [17,20,21]. Burchi 
vd. [19] ve Kwee ve van Genderen [20] ayrıca dönemin azaldığını iddia ettiler ve sistemin 
dönemindeki azalmanın kütle aktarımı nedeniyle olabileceğini söylediler [20]. Lipari ve 
Sistero [22] kısa dönemli değen veya değmeye yakın çiftlerde (Pyör < 1.0 gün) ısısal 
ayrılmanın derecesini çalıştı ve TT Her gibi ısısal ayrılmanın fazla olduğu sistemlerin, yarı-
ayrık, değmeye yakın çift sistemler olarak dikkate alınmaları gerektiğini söylediler. Daha 
sonra Milano vd. [22] Wilson-Devinney ışık eğrisi analiz programını [23] kullanarak 
fotoelektrik ışık eğrilerinin eşzamanlı çözümlerini yaptı. Milano vd. [22] sistemin dönem 
değişimi hakkında da çalışmalar yaptı. O-C eğrisinde izlenen parabolik değişimin, baş 
bileşenden yoldaşa ∆M = 1.0 x10-7 M

�
 yıl-1 mertebesinde bir kütle aktarımından 

kaynaklanabileceği söylediler.  
 
2. Gözlemler ve (O-C) Değişimi 
Gözlemler Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde yapıldı ve minimum zamanı 

gözlemleri 9 Temmuz 2004, 27 Haziran ve 7 Temmuz 2005 tarihlerinde elde edildi. Sırasıyla 
BD +17° 3118 ve BD +17° 3119 mukayese ve denet yıldızı olarak kullanıldı. Minimum 
zamanları Kwee ve van Woerden [24] metodu ile hesaplandı. TT Her’in 103 görsel, 10 
fotoğrafik, 30 fotoelektrik ve ccd olmak üzere 153 minimum zamanı toplandı. Minimum 
zamanları 1908 yılından 2005 yılına kadar olan 97 yıllık bir zaman aralığını kapsamaktadır.  

Bu çalışmada ele alınan minimum zamanları için oluşturulan O-C diyagramı Şekil 
1’de verilmiştir. bağlı değişimi. Görsel ve fotoğrafik veriler gösterdikleri aşırı saçılma 
nedeniyle analizler sırasında dikkate alınmamıştır. Bu nedenle analizlerde değerlendirilen 
veriler, 55 yıllık bir zaman aralığını kapsamaktadır. Sistemin döneminin azaldığı, O-C 
diyagramında izlenen parabolik değişimin karakterinden görülmektedir (bkz Şekil 2a). O-C 
diyagramına yapılan parabolik yaklaşımdan kalan artıkların ise çevrimsel bir değişim 
gösterdiği görülmektedir (bkz. Şekil 2b). Kısacası O-C değişim karakteri parabolik bir 
değişim üzerine binmiş çevrimsel bir yapı içermektedir. Yapılan fit denemelerinde artık 
karelerinin toplamı, sadece, parabol ve parabol + çevrimsel değişim için sırasıyla 0.00119 
gün2 ve 0.00014 gün2 mertebesindedir. Artık karelerinin toplam değerinin, çevrimsel değişimi 
de dikkate aldığımız zaman önemli ölçüde azaldığını görmekteyiz. Bu nedenle O-C eğrisinde 
parabolik değişimin yanı sıra çevrimsel bir değişimin de olduğunu rahatlıkla söyleyebiliriz.  
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Şekil 1. TT Her’in yayınlanmış tüm minimum zamanları ile 

                          oluşturulan O-C grafiği. 
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O-C eğrisi son yıllardaki minimum zamanları da dikkate alındığında iki maksimum ve 
bir minimum içeren çevrimsel bir değişimi de içermektedir (Şekil 2b). Bu durum Milano vd. 
[22] tarafından yapılan çalışmada kullanılan verinin zaman aralığının yeterli olmaması 
nedeniyle fark edilememiştir. Milano vd. [22]’un yaptığı çalışmadan yirmi altı yıl sonraki 
minimum zamanları da içeren O-C diyagramı bu ilave değişimi ortaya çıkarmıştır. Sisteme 
çekimsel olarak bağlı üçüncü bir cismin var olduğu varsayımı ile Irwin [25]’un ışık zaman 
etkisi için vermiş olduğu aşağıdaki bağıntı kullanılarak ışık zaman etkisine bağlı çözümler 
elde edildi[26] ve kuramsal O-C eğrisi Şekil 2b’de ve sonuçları  analiz sonucu elde edilen 
parametreler ise Çizelge 1’de verildi.  
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A gün kesrinde çevrimsel değişimin yarı genliği, a12 ′, e′ ,i′, w′ parametreleri ise yakın 
çiftin üçüncü cisimle oluşturduğu ortak kütle merkezi etrafındaki yörüngesinin sırasıyla yarı-
büyük eksen uzunluğu, dış merkezliği, eğimi ve enberi noktasının boylamıdır. ν′ gerçek 
anomali, 2.590 X 1010 ise km/gün biriminde ışık hızının değeridir. E, Pyör, T0 ve dP/dE ise 
yakın çift sistem için sırasıyla çevrim sayısı, yörünge dönemi, başlangıç minimum zamanı ve 
dönem değişim miktarıdır. T′ ve P12 ise üçüncü cisim yörüngesi için enberi noktasından geçiş 
anı ve yörünge dönemidir. Bu parametrelerin hataları ters-problem çözme yöntemine dayalı 
doğrusal olmayan en küçük kareler yaklaşımı ile elde edilmiştir. Bu yöntem her bir gözlem 
noktasının gürültüsünü ve fit edilmiş parametrelerin birbirleriyle muhtemel korelasyonlarını 
dikkate almamaktadır. Bu nedenle parametreler için Çizelge 1’de verilen standart hata 
değerleri olması gerekenden daha küçük olabilir. Bu parametreler Şekil 2b’de kalın çizgiyle 
gösterilen kuramsal O-C eğrisini elde etmek için kullanılmıştır. 1. denklemden elde edilen 

artıkların en küçük karelerinin toplamı∑ − 2)( CO = 0.00014 gün 2 ‘dir ve tüm kuramsal 

yaklaşımdan (parabol +sinüs eğrisi) artıklar ise Şekil 2c’de görülmektedir. 
  

Çizelge 1. TT Her sistemine bağlı olası üçüncü cisim için hesaplanmış büyüklükler ve hataları. 
 

Parametre    Değeri    Standart Hatası 

T0 [HJD]    2434525.25261  0.00044 
Pyör [gün]    0.912080045   0.00000011 
dP/dE [gün/çevrim]   -2.21 x 10-10   0.06x 10-10 
a12sini′  [AB]    1.332    0.041 
e′     0.41    0.03 
w′ [°]     235.0    2.2 
T′ [HJD]    2457365.0   38.9 
P12 [yıl]    38.84    0.18 
A [gün]    0.0075    0.0002 
f(m3) [M

�
]    0.00157   0.00013 
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Şekil 2. TT Her’in fotoelektrik ve ccd minimum zamanları için oluşturulan O-C 
         diyagramı, yapılan kuramsal yaklaşımlar ve bunlardan kalan artıklar. 

  
3.Sonuç ve Tartışma 
TT Her için yapılan O-C analizi sonucunda sistemin yörünge döneminde tekdüze 

azalan bir karakterin yanı sıra, çevrimsel bir değişim karakterine de sahip olduğu ortaya 
çıkarılmıştır. Işık elemanlarındaki kareli terimle temsil edilen seküler karakter yörünge 
dönemindeki azalmaya karşılık gelmektedir ve dp/dt = -8.83 x 10-8 gün yıl-1 mertebesinde bir 
dönem azalmasını işaret etmektedir. Bu durumun bileşenler arası kütle transferi ve/veya 
sistemden kütle kaybının bir sonucu olarak ortaya çıktığı düşünülebilir. Bileşenler arasında 
korunumlu bir kütle aktarımı olduğu kabul edilirse, kütle transferinin yönü büyük kütleli 
bileşenden küçük kütleli bileşene doğru ve dM/dt = 3.89 x 10-8 M

�
 yıl

-1 mertebesinde 
olmalıdır. Bileşenlerin kütleleri M1 =

 1.56M
�
 ve M2 = 0.68 M

�
'dir. Kütle oranı ise q = 

0.436’dır. Sistemin kütle oranındaki değişim oranı ise dq/dt = 3.58 x 10-8 yıl-1 olarak 
hesaplanmıştır [27].  

O-C diyagramında izlenen çevrimsel değişimin üçüncü bir cisimden kaynaklandığı 
varsayımı altında üçüncü cismin yörünge dönemi 38.84 ± 0.18 yıldır. Üçüncü cismin çiftin 
kütle merkezine olan uzaklığı ise 1.332 ± 0.041 AB ve kütle fonksiyonu ise f(m3)= 0.0016 ± 
0.0001 M

�
’dir. Eğer üçüncü cismin çift ile aynı düzlemde hareket ettiğini kabul edersek (i′ = 

i= 82.31°), üçüncü cismin kütlesi 0.21 ± 0.01 M
�
’dir. Keplerin üçüncü yasasına göre yörünge 

yarı büyük eksen uzunluğu 15.790 ± 0.022 AB. Buna göre TT Her’in d= 558.7 ±231.9 parsek 
[28] uzaklığından üçüncü cismin yakın çiftten maksimum açısal ayrıklığı 0''.028 ± 0. 020’dır. 
Demircan ve Kahraman [29] tarafından verilen kütle parlaklık bağıntısını da kullanarak 
üçüncü cismin mutlak parlaklığı Mbol = 10

m.3±0.1 olarak hesaplanmıştır ve bu parlaklık çift 
sistemin parlaklığından 8 m.6 daha sönüktür. Kısacası üçüncü cisim mevcut gözlemsel 
tekniklerle fark edilemeyecek kadar sönüktür. Bu nedenle kuramsal üçüncü cisim farklı 
gözlemsel tekniklerin belirleme limitlerinin çok altında kalmaktadır ve M tayf türü bir cüce 
yıldız olabilir.  
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Bileşeni geç tayf türünden olan yakın çift yıldızlar manyetik olarak aktiftirler. Bu tür 
yıldızların baş bileşenleri bu aktivitenin seviyesinde baskındır. Çift sistemdeki bir bileşenin 
aktivite seviyesindeki çevrimsel herhangi bir değişimin yörünge döneminde de çevrimsel bir 
değişime neden olması mümkündür. Manyetik aktivite çevriminin çift sistemin yörünge 
dönemine etkisinin temelinde eşdönme vardır. Bir başka deyişle çift yıldız bileşenlerinin 
manyetik aktiviteleri nedeniyle eksenleri etrafındaki dönmelerinde oluşan değişimler yörünge 
döneminde de salınımlara neden olacaktır [30]. Bu nedenle TT Her’in O-C değişimindeki 
kütle aktarımından arta kalan çevrimsel değişime alternatif bir yaklaşım olarak manyetik 
aktivite etkisi de düşünüldü. Applegate [30]’ in kuramsal yaklaşımı kullanılarak, aktivitenin 
çevrim uzunluğu Pçev = 38.84 yıl, çevrimsel dönem değişiminin genliği ∆P = 0.262 sn çev-1, 
yörünge döneminde gözlenen çevrimsel etkiyi oluşturacak açısal momentum transfer 
miktarını ∆J = -2.83x1047 g cm2 s-1 olarak hesapladık. Bu düzeyde momentum transferi için 
gerekli enerji ∆E = 3.01 x 1040 erg ve  buna karşılık gelen ışınım gücündeki değişim ∆L = 
7.72 x 10 31 erg s-1 ve buna karşılık gelen parlaklıktaki değişim ise ∆m=0m.002, olmalıdır. Bu 
kabuller altında baş bileşenin yüzey manyetik alanı B = 3.2 kG olmaktadır.  

Applegate [30]’ e göre i) uzun dönemli ışık değişimi ve O-C eğrisi aynı çevrim 
uzunluğa sahip olmalı. ii) birinde izlenen ekstremum noktası diğerindeki ile çakışmalıdır. iii) 
aktif yıldızın parlaklığı arttıkça sistemin rengi daha mavi olmalıdır. TT Her'in parlaklık 
değişimini görebileceğimiz yeterince doğru ve uzun dönemli fotometrik gözlemler mevcut 
değildir. Fakat TT Her'in ışık eğrisinde bazı düzensiz değişimlerden literatürde 
bahsedilmektedir [18]. Bu nedenle sistemin bir manyetik aktivite çevrimine sahip olup 
olmadığını ortaya koyacak, uzun dönemli fotometrik gözlemlerine ihtiyaç duyulmaktadır.  

O-C diyagramında gözlenen çevrimsel değişime neden olan mekanizmanın ayırt 
edilebilmesi oldukça önemlidir. O-C diyagramlarında ışık zaman etkisinin, manyetik etkinlik 
çevriminden daha düzenli dönemlilikler göstermesi beklenir. Güneş’teki manyetik aktivite 
çevrimini ve kromosferik aktif yıldızlardakini karşılaştıracak olursak, manyetik aktivitenin 
çevrim dönemi ve genliği bir çevrimden diğerine değişim göstermektedir. Bu nedenle 
manyetik aktivite çevrimi yarı-dönemli bir değişim göstermelidir. Gözlemsel verilerin kısa 
zaman aralığında olması nedeniyle TT Her’in O-C diyagramındaki çevrimsel değişime neden 
olan mekanizma tam olarak ayırt edilememektedir. Ancak uzun dönemli gözlemler bu duruma 
bir açıklık getirmemize olanak sağlayacaktır.   
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MERKÜR-MANGAN YILDIZLARI 53 Tau, β Tau, γ Crv ve υ Her ‘ĐN  

TAYFSAL BOLLUK ANALĐZĐ 

 
Ayşegül F. TEKER1, Hülya ÇALIŞKAN2, Saul J. ADELMAN3,4, A.F. GULLIVER4,5 

 
Özet 

 
Bu çalışmada daha önceki çalışmalarımızdaki benzer yıldızlarla tutarlı ve devamı olarak 
merkür-mangan (HgMn) yıldızları 53 Tau, β Tau, γ Crv ve υ Her ‘in element bolluğu 
analizini yapılmıştır.  β Tau ve γ Crv yıldızlarının vsini değerleri sırasıyla 59 ve 32 kms-1 
olarak hesaplanmıştır ki bu değerler daha önce çalışılmış HgMn yıldızlarınınkinden 
büyüktür. 53 Tau’da olduğu gibi β Tau’da da Hg II λ3984 çizgisi gözlenmemiştir. 53 
Tau, β Tau ve γ Crv yıldızlarının tayfsal çiftler olduğu görülmektedir ancak 
yörüngelerin belirlenmesi için ilave ölçümler gereklidir. β Tau ‘nun bollukları genellikle 
γ Crv’ninkinden büyüktür. υ Her ‘in CCD alıcılarla elde edilmiş tayflarından yapılan 
analizi, ilave tayflar kullanılarak genişletilmiş ve λ4800 ‘ün uzun tarafını kapsayan 
dalgaboyu aralığı arttırılmıştır.  
 
 
Abstract 

 
We performed elemental abundance analyses of the mercury-manganese (HgMn) stars 
53 Tau, β Tau and γ Crv consistent with previous studies of similar stars in this series.  
The derived vsini values for the last two stars are 59 and 32 kms-1 , respectively, both of 
which are greater than those of HgMn stars previously studied. For 53 Tau this analysis 
using selected wavelength regions replaces one performed with coadded photographic 
spectra. A stricter upper limit is placed on any Hg II λ3984 line. The abundances of β 
Tau are usually greater than those of γ Crv. But the later star has a Hg II λ3984 line 
which the former lacks. Our analysis of υ Her, which was performed with spectrograms 
obtained with CCD detectors, is extended by using additional spectrograms to increase 
the range of wavelengths covered longward of λ4800. Minor changes in the derived 
abundances result. 

 
 
1. Giriş 
Merkür Mangan (HgMn) yıldızları etkin sıcaklıkları 10500 K ve 15000 K arasında 

olan kararlı özel B tipi anakol yıldızlarıdır. Bolluk anormalliklerinde hem artışlarda (örneğin 
Hg)  hem azalmalarda (örneğin N) çok çeşitlilik gösterirler [1],[2]. Radyatif yayılma ve 
gravitayonel yerleşme ile elementlerin ayrımından, bunların aşırı hidrodinamik olarak kararlı 
bir ortamda üretildikleri düşünülmektedir [3]. Hidrodinamik etkilerinin çalışılması için önemli 
laboratuvarlardır. Örneğin Seaton (1996)’ın Opacity Project verilerini kullanarak yaptığı 
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keşifsel hesaplamaları, yıldız zarfının derinliklerindeki radyatif yayılmanın bir sonucu olarak  
mangan zengini atmosferlerinin zaman değişken bir alan olduğunu önermektedir [4]. 
Adelman ve ark. (2002) bu yıldız sınıfında α And A’da Hg II λ3984 de ilk tayfsal değişkenliği 
göstermiştir ve halen buluşun anlamı üzerine araştırmalar devam etmektedir [5],[6]. Birçok 
yıldızın sonuçlarından yıldızsal parametrelere bağlılığa bakılabilir ve kuramsal öngürlerle 
karşılaştırılabilir [7]. 

Bu çalışmada, dört merkür-mangan yıldızının element bolluğu analizi yapılmıştır. 
Adelman (1987, Paper II) Dominion Astrofizik Gözlemevi’nin coude spektrografının uzun 
kamerasını ile alınmış fotografik IIaO tayflarını kullanarak 53 Tau’nun (HD 27295, HR 1339, 
HIP 21071) element bolluğu analizini yapmıştır [8]. 2mÅ seviyesinde bile Hg II λ3984 
çizgisinin yokluğu ile normal olmayan bir HgMn yıldızı olduğu doğrulanmıştır. Önceki 
analizlerden en önemlisi Auer ve ark. (1966) çalışmasıdır [9]. vsini değeri ≤ 5 kms-1 olarak 
tahmin edilmişti. 53 Tau, bilinen bir SB0 sistemidir ve Cowley (1972) tarafından B9 IV 
olarak sınıflandırılmıştır [10].  

β Tau’nun (Elnath, HR 1791, Hd 35497, 112 Tau) ve γ Crv’nin (HR 4662, HD 
106625, 4 Crv) analizleri bu seri için, tayfsal çizgileri bu miktarda dönme gösteren sınıf 
üyelerini araştırmak için ilk kez yapılmaktadır. Schneider’ın (1981) HgMn yıldızları kataloğu 
gibi her ikisi de birçok çalışmada tartışılmıştır [11]. β Tau Hipparcos fotometrisindeki en az 
değişen yıldızlardan biridir [12]. Tayf türü B7 II olarak ilk kez Johnson ve Morgan (1953) 
tarafından belirlenmiştir [13]. Houk ve Smith-Moore (1988) γ Crv’yi bir B8 III yıldızı olarak 
tanımlamıştır [14]. Cowley ve Crawford (1971) olası bir merkür (civa) yıldızı olarak 
sınıflamıştır [15]. Sonradan Cowley ve Cowley (1971) bu tanımlamayı doğrulamıştır [16]. 
Fremat ve Houziaux (1997) bir element bolluğu analizi yapmıştır [17].  

B9 III tayf türünden HgMn yıldızı υ Her (HD 144206, HR 5982); Adelman (1992, 
Paper X) tarafından fotografik plaklar ve Adelman ve ark. (2001, Paper XXIV) tarafından 
S/N ≥ 200 Reticon ve CCD spektrogramları ile analiz edilmiştir [18], [19], [7]. υ Her bir Fe ve 
Ni fakiri HgMn yıldızı örneğidir. Dolk ve ark. (2002) γ Crv ve υ Her’i içeren bir grup HgMn 
yıldızının Nd ve Pr bolluklarını belirlemeye çalışmıştır [20]. Sırasıyla log Nd/H=-9.60 ve -
9.50 olarak bulmuşlardır. 

 
2. Veriler ve Ölçümler 
Bu çalışma için DAO’dan en az 200 sinyal-gürültü oranına sahip 2.4 Å mm-1 CCD 

spektrogramları elde edilmiştir. Sırasıyla 63 Å ve 147 Å dalgaboyu aralığına sahip SITe2 ve 
SITe4 CCDler kullanılmıştır. 53 Tau için elde edilen tayflar λλ3824-4247, 4378-4523 ve 
4655-4793 aralığındadır, β Tau için λλ3824-4935, 4990-5042 ve 6660-6690 aralığında, γ Crv 
için ise λλ3830-4927 aralığındadır. υ Her için λ4864, λ5002, λ5140, λ5278 ve λ6562 merkezi 
dalgaboylarına sahip yeni SITe4 spektrogramları ölçülmüştür. λ6562 merkezi dalgaboylarına 
sahip olan spektrogramda kapsanan bölgenin çoğu tellurik çizgilerle kaplandığından 
çalışılmamıştır. Đlave olarak tüm yıldızlar için Hγ bölgesini içeren 20 Å mm-1 lik DAO 
sepktrogramları  da elde edilmiştir.  

Diğer sıraların ışığını elemek için bir filtre ile görüntülenirken, Coude ayna sırasının 
merkezindeki akkor bir lambanın pozları ile yıldız pozları falt field yapılmıştır. Teleskobun 
ikincil aynası ile aynı mantıkla merkezi bir engel hüzmeden gelen ışığı çıkarmaktadır. Tayflar 
interaktif bilgisayar grafik programı REDUCE ile indirgenmiş ve alt programları ile 
ölçülmüştür [21]. Çoğu tayf CCDSPEC programı kullanılarak indirgeme işlevinde saçılmış 
ışık için düzeltilmiştir [22]. Eski tayflar için 3.5 % luk bir düzeltme kullanılmıştır [23]. 

53 Tau ve υ Her’in metal çizgilerine Gauss profilleri geçirilmiştir, kuvvetli He I 
çizgileri için ise Lorentz profilleri kullanılmıştır. β Tau ve γ Crv ‘nin en kuvvetli metal 
çizgileri hariç tüm çizgileri için rotasyonal profiller kullanılmıştır.  Bu çizgiler ile çoğu He I 
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çizgisi için Gauss profili kullanılmıştır ancak yine de en kuvvetli He I çizgileri için Lorentz 
profili geçirilmiştir. 

Tablo-1 bu çalışmadaki dört yıldıza ait kendimizin ve yakın tarihli referansların vsini 
değerlerini içermektedir. Her yıldız için bizim değerlerimiz en küçükler arasında gibi 
görülmektedir. Đki daha hizlı dönen yıldız için uyum, iki keskin çizgili yıldız için olduğundan 
daha büyüktür.  

 
Tablo-1: Dönme hızı tahminleri. 

 
Çizgilerin tanısında genel raferanslar olarak A Multiplet Table of Astrophysical 

Interest [24], Wavelengths and Transition Probabilities for Atoms and Atomic Ions, Part 1 
[25], P II için Svendenius ve ark. (1983) [26], S II için Pettersson (1983) [27], Ti II için Huldt 
ve ark. (1982) [28], Mn I için Catalan ve ark. (1964) [29], Mn II için Iglesias & Velasco 
(1964) [30], Fe I için Nave ve ark. (1994) [31], Fe II için Dworetsky (1971) [32], Johansson 
(1978) [33], Guthrie (1985) [34], ve Adelman (1987) [8], Ga II için Isberg & Litzen (1985) 
[35], Y II Nilsson ve ark. (1991) [36] ve  Nd III için Dolk ve ark. (2002) [21] kullanılmıştır. 
Tablo-9’da bollukları verilen  elementlere ve H I’e ilave olarak 53 Tau için Mg I çizgileri ve β 
Tau için Si III ve P II çizgileri bulunmuştur. γ Crv’de bir Si III çizgisi blend olabilir.  

Hg II λ3984 çizgisi bölgesini içeren 53 Tau tayfını kullanarak, Adelman 
(1987)’ninkinden dört kat daha az olarak 0.75 mÅ luk yeni bir üst limit belirlenmiştir. CCD 
pozları ile kapsanan tayfsal aralık fotografik plaklarınkinden daha azdır, ancak S/N oranı en 
az 200 olarak 80 ile karşılaştırıldığında daha fazladır. Daha önce (Adelman 1987) bulunan Si 
II, Sc II, Cr I, Ga II ve Ba II çizgileri azalmış dalgaboyu kapsamına bağlı değildir [8]. Tek 
yeni bolluk P II çizgisininkidir. Mg I çizgisi Mg II çizgisininkinden daha küçük Mg bolluğu 
verdiğinden kullanılmamıştır. υ Her için bulunan tek yeni element Zn II dir. β Tau’da Hg II 
λ3984 çizgisi görülememiştir, bu bağlamda 53 Tau’ya benzemektedir.  

Yer’in yörünge hızı için düzeltmeler yapıldıktan sonra radyal hızları bulmak için 
yıldız ve laboratuvar dalgaboyları karşılaştırılmıştır. Tablo-2 ölçülen radyal hız değerlerimizi 
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göstermektedir. 53 Tau, β Tau, ve γ Crv’nin tayfsal çiftler olduğu eldeki verilerden 
görülmektedir. Yörüngeleri belirlemek için ilave ölçümler gerekmektedir. Kırmızı tarafa 
yakın spektrogramlar yoldaşlarının çizgilerini gösterebilir. 

υ Her için 20 tayftan çıkan ortalama radyal hız (Adelman ve ark. 2001) 4.0 ± 0.5 kms-1 
idi [7]. Bu çalışmadan çıkanlarla birlikte ortalama 4.1 ± 0.5 kms-1 olmaktadır. Buna göre υ 
Her ya tek bir yıldızdır ya da olası bir yoldaşının yörüngesi gökyüzü düzlemindedir. 

 
Tablo-2: Radyal Hız Tahminleri 
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3. Bolluk Analizi 
Adelman ve Rayle (2000)‘nin etkin sıcaklık ve yüzey çekimi tahminleri uygulanmıştır 

[37]. 53 Tau, β Tau, γ Crv ve υ Her için spektrofotometri değerleri sırasıyla  Adelman & 
Pyper (1979) [38], Schild ve ark. (1971) [39], Davis & Webb (1974) [40], ve Adelman & 
Pyper (1979) dan alınmıştır. Hγ profilleri 20 Å mm-1 lik DOA sepktrogramlarından elde 
edilmiştir. Hγ bölgelerinin sentetik tayfı ATLAS9 [41] model atmosferlerinden SYNTHE [42] 
programı ile hesaplanmıştır ve gözlemlerle kıyaslama için ATLAS9 ile akı tahminleri 
yapılmıştır. Başlangıç değerleri için Napiwotzki ve ark. (1993)’ın programı [43] ve Hauck & 
Mermilliod (1998)’un homojen ortalama uvbyβ verileri kullanılmıştır [44]. Strömgren 
fotometrisinin kullanımından gelen belirsizlikler yaklaşık ±150 K ve ±0.2 dex kadardır [45]. γ 
Crv için  Frémat & Houziaux (1997) Strömgren fotometrisinden Teff = 12000 K olarak 
belirlemiştir ve hesaplanan ile gözlenen Hδ profillerini karşılaştırarak log g = 3.5 olarak 
bulmuştur [17]. Bu bölgede IIaO spektrogramları kullandıkları düşünülürse bizim 
değerlerimizle uyumu kötü değildir. 

Yüzey çekiminin ve etkin sıcaklığın hata paylarının metal bollukları üzerindeki 
etkisini göstermek için Adelman ve ark. (2001) Tablo-3 lerinde etkin sıcaklıktaki 100 K 
değişime ve log g de 0.2 dexlik bir değişime bağlı olarak bolluklardaki değişimi vermektedir 
[7].  Bunlar φ Her’in değerleri kullanılarak bulunmuştur ve bu çalışmadaki yıldızlar için 
aynen doğrudur. Etkin sıcaklığa hassaslık öyledir ki sıcaklık arttığında bu bolluklar da 
artmaktadır ancak yüzey çekimi için genellikle nötral ve bir kere iyonize türler karşıt 
bağımlılıklara sahiptir.  

Helyum ve metal bollukları SYNSPEC [46] ve WIDTH9 programları kullanılarak 
çıkarılmıştır. Metal çizgisi sönümleme katsayıları Kurucz&Bell (1995)’den alınmıştır [47] 
veya yokluklarında yarı klasik varsayımlar kullanılmıştır. Fe I ve Fe II çizgilerinin bollukları 
bir seri mikrotürbülans aralığı için çıkarılmıştır. Eşdeğer genişlikten (ξ1) bağımsız olarak ve 
ortalamadan (ξ2) en az sapmaya sahip olarak bunların benimsenen değerleri (Tablo-3) 
çıkarılan bolluklarda sonuçlanmaktadır [48]. 

 
Tablo-3: Fe II çizgilerinden mikrotürbülans tahminleri. 

53 Tau için Fe I  çizgileri çok zayıftır ve mikrotürbülansın belirlenmesi için çok az 
sayıdadır. Büyüme eğrisinin doğrusal bölümünün hemen dışında sadece bir Fe II çizgisi 
vardır. Bu yüzden bu türlerden bir belirleme mümkün değildir. Ti II ve Cr II çizgilerini 
denenmiştir ama yine en kuvvetli çizgiler büyüme eğrisinin doğrusal bölümünün hemen 
dışındadır. 44 Ti II çizgisi ile önerilen mikrotürbülans yaklaşık 1 km s-1 dir, ancak 22 Cr II 
çizgisinden mikrotürbülans olmadığı fikri ortaya çıkmaktadır. Mn II çizgileri kullanılmamıştır 
çünkü muhtemelen kuvvetli olanların bazıları bolluklarının hesaplanmasında aşırı ince 
kalıplarının kullanılmasını gerektirmektedir. Bu yüzden birçok HgMn yıldızının değerine 
yakın olarak 53 Tau için sıfır mikrotürbülans benimsenmiştir. 

β Tau ve  γ Crv nin sonuçları bu serideki diğer HgMn yıldızlarınınkine benzemektedir. 
υ Her için son çalışmamızda 0.5 kms-1 yerine 0.0 kms-1 bulunmuştur. Mikrotürbülans 
hesaplamak için Fe I çizgileri çok az sayıda ve çok zayıftır. Nd II çizgilerinin analizi için 
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Dolk ve ark.(2002)’nin değerleri alınmıştır [20]. Hg II λ3984 için olduğu gibi Woolf & 
Lambert (1999) bizim verilerimizden biraz daha yüksek çözünürlüğe ve izotropik yarılmanın 
düzgün bir analize sahiplerdir, bu yüzden onların sonuçları kullanılmıştır [49].  

 
Tablo-4: Ortalama Helyum bollukları. 

Yıldız Adı Ortalama He/H Bolluk Değeri 
53 Tau 0.042+/-0.008 
β Tau 0.070+/-0.010 
γ  Crv 0.067+/-0.010 

 
Helyum bollukları (Tablo-4) çizgi profilllerini rotasyonal hız ve aletsel profil ile 

evriştirilmiş kuramsal öngörülerle karşılaştırılarak çıkarılmıştır. Her bir yıldız için He/H 
değerleri çizgiden çizgiye tutarlıdır. 53 Tau için artan S/N oranının çizgi kanatlarının daha 
çoğunu ortaya çıkarmasına bağlı olarak Adelman (1987) dekinden 2.5 kat daha büyüktür. log 
N/NT değerlerini log N/H değerlerine çevirmek için 53 Tau, β Tau, γ Crv ve υ Her için 
sırasıyla -0.02 dex, -0.04 dex, -0.03 dex ve -0.03 dex eklenmiştir. υ Her için olduğu gibi 
önceki sonuçlarımızda kullandığımız blend olmamış He I çizgisi yoktur.  

Metal çizgili tayfın analizi, herbir çizgi için multiplet numarasını [24], laboratuvar 
dalgaboyunu, gf değerinin logaritmasını ve kaynağını, gözlendiği gibi mÅ biriminde eşdeğer 
genişliği ve ortaya çıkan bolluğu içermektedir. Tablo-5’de  β Tau, γ Crv, 53 Tau ve υ Her’in 
sonuçlarının bir kısmını göstermektedir. gf değerlerinin kaynakları Tablo-5’in sonunda 
verilmiştir. Bazı türler için Moore (1945) den başka kaynaklar için multiplet numarasının 
yerinde harfler kullanılmıştır; C= Catalan ve ark. (1964), D= Dworetsky (1971), H= Huldt ve 
ark.(1982), I=Iglesias ve Valesco (1964), J=Johansson (1978) ve S=Svendenius ve ark. 
(1983). [24], [26], [28], [29], [30], [32], [33]. 

 
Tablo-5: Yıldızların çizgi tanılarından bir örnek. 

Yıldız Adı Đyon 
Multiplet 
Numarası 

Laboratuvar 
Dalgaboyu (Å) 

Log gf 
Değeri 

Log gf 
Kaynağı 

Eşdeğer 
Genişlik (mÅ) 

Bolluk 
log(Nel/Nt

ot) 
beta Tau   C II 4 3918.97 -0.53   WF 31 -3.59 
beta Tau   Mg II 5 3848.24 -1.59   WS 11 -4.88 
beta Tau   Si II 1 3853.66 -1.44   LA 67 -4.76 
beta Tau   Si II 3.01 4075.46 -1.40   SG 23 -4.54 
beta Tau   Si II 7.15 4673.28 -0.71   KX 13 -4.26 
gamma Crv C II 4 3918.97 -0.53   WF 18 -3.80 
gamma Crv Mg II 10 4384.64 -0.79   WS 20 -4.97 
gamma Crv Si II 3 4128.05 +0.38   LA 71 -5.23 
gamma Crv Sc II 7 4246.83 +0.24   LD 32 -8.25 
gamma Crv Ti II 11 3981.99 -2.53   KX 7   -6.15 
53 Tau     Mg II 9 4427.99 -1.21   WS 11 -4.82 
53 Tau     Al II 2 4663.05 -0.28   FW 3   -6.89 
53 Tau     Ca II 1 3933.66 +0.13   WM 319 -5.67 
53 Tau     Mn I 16 4754.05 -0.09   MF 16 -4.61 
ups Her    P II 7 5296.07 -0.16   WS 6 -5.85 
ups Her    S II 39 5201.03 +0.05   WS 4 -4.90 
ups Her    Ti II 70 5226.54 -1.30   MF 34 -6.02 
ups Her    Cr II  4824.13 -1.22   MF 50 -5.61 
ups Her    Mn II I 4806.82 -1.56   KX 42 -4.77 

 
FW = Fuhr & Wiese (1990, in Lide, D. R. ed, CRC Handbook of Chemistry and Physics, CRC Press, Cleveland, OH), KX = Kurucz & Bell 
(1995, Kurucz CD-Rom No. 23), LA = Lanz & Artru (1985PhyS...32..115L), LD = Lawler & Dakin (1989, JOSA B, 6, 1457), MF = Fuhr, 
Martin & Wiese, 1988, and Martin, Fuhr & Wiese, 1988, Cat. VI/72, SG = Schulz-Gulde (1969, JQSRT, 9, 13), WF = Wiese, Fuhr & Deters 
(1996, Atomic transition probabilities of carbon, nitrogen, and oxygen : a critical data compilation. Edited by W.L. Wiese, J.R.  Fuhr, and 
T.M. Deters. Washington, DC), WM = Wiese & Martin (1980, NSRDS-NBS 68. Part 2, US Government Printing Office, Washington, DC), 
WS = Wiese, Smith & Glennon (1966, NSRDS-NBS 4, US Governement Printing Office, Washington) and Wiese, Smith & Miles (1969, 
NSRDS-NBS, D.C.: US Department of Commerce, National Bureau of Standards) 
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4. Tartışma ve Sonuç 
Tablo-6’de 53 Tau, γ Crv ve υ Her’e ait bizim sonuçlarımız ile en yeni çalışmaların 

sonuçlarını karşılaştırılmaktadır. Bizim sonuçlarımız ve Adelman (1987)kinler büyük uyum 
içindedir [8]. Daha çok çizgi kanadı bulunduğundan yeni He I sonucu daha büyüktür ve 
çıkarılan Ni değerlerindeki farklar öncelikle gf değerlerindeki bir değişime bağlıdır. γ Crv için 
çıkarılan bolluklar He, Fe ve Zn için sadece Frémat & Houziaux (1997)’un bulduklarıyla 
uyuşmaktadır [17]. υ Her için yeni bollukların çoğu Adelman ve ark. (2001)‘inkilerle 
uyumludur [7]. Eski değerlerin yerine yeni NIST [50] Fe I ve Fe II gf değerlerinin konması 
sonucunda 0.02 dex kadarlık bir azalma olmuştur. Belirli bir atomik türün analizinde daha çok 
çizgi kullanıldığında rms hatalarında da küçük bir azalma olmuştur.  

 
Tablo-6: 53 Tau, γ Crv ve υ Her’e ait bizim sonuçlarımız ile en yeni çalışmaların sonuçlarını 

karşılaştırılmaktadır. Eski log(Nel/H) değerleri 53 Tau için Paper II (Adelman, 1987), gamma Crv için 
Fremat & Houziaux (1997), ups Her için Paper XXIV (Adelman ve ark. 2001) den alınmıştır. [8], 
[17], [7]. 

 
Bu çalışmada bulunan bolluklar Tablo-7’da Asplund ve ark. (2005)’in yeni güneş 

değerleri ile kıyaslanmıştır [51]. Hafif elementleri çoğunlukla günşealtı bolluklara sahiptir. 
Mn gibi demir zirvesi elementleri aşırı bolluk göstermekle beraber bazıları güneş bolluğunda 
bazıları ise Ni gibi daha düşüktür. Demir zirvesinin ötesindeki elementler aşırı bolluk 
göstermektedir. HgMn yıldızlarının istatistiksel olarak yeterli ilave bolluk analizi 
gerçekleştirilmiştir ve tekrar bolluk analizinin bir bağıntısı gerçekleştirilecektir.  

Yıldız Adı Đyon log(Nel/H) eski log(Nel/H) Yıldız Adı Đyon log(Nel/H) eski log(Nel/H) 

53 Tau He I -1.80 -1.38 ups Her He I -1.51 -1.51 
53 Tau C II -3.94 -3.85 ups Her C II -3.98 -4.04 
53 Tau Mg II -4.91 -4.99 ups Her O I -3.57 -3.57 
53 Tau Si II -4.71 -4.82 ups Her Mg I -5.56 -4.76 
53 Tau S II -5.33 -5.76 ups Her Mg II -5.06 -5.04 
53 Tau Ca I -5.34 -5.32 ups Her Si II -5.11 -5.06 
53 Tau Ca II -5.58 -5.65 ups Her Si III -4.67 -4.66 
53 Tau Ti II -5.72 -5.77 ups Her P II -6.03 -5.99 
53 Tau Cr II -5.75 -5.91 ups Her S II -5.18 -5.07 
53 Tau Mn I -4.50 -4.68 ups Her Ca II -6.10 -6.04 
53 Tau Mn II -5.00 -4.69 ups Her Sc II -8.96 -8.95 
53 Tau Fe I -5.33 -5.44 ups Her Ti II -6.15 -6.10 
53 Tau Fe II -5.25 -5.27 ups Her Cr II -6.04 -5.99 
53 Tau Fe III -4.53 -4.77 ups Her Mn I -4.57 -4.61 
53 Tau Ni II -7.43 -6.65 ups Her Mn II -4.74 -4.77 
53 Tau Sr II -8.16 -8.11 ups Her Fe I -4.70 -4.66 
53 Tau Y II -8.18 -8.00 ups Her Fe II -4.72 -4.65 
53 Tau Zr II -7.49 -7.46 ups Her Fe III -4.57 -4.55 
gamma Crv He -1.16 -1.17 ups Her Ni II -6.79 -6.78 
gamma Crv C -4.14 -3.71 ups Her Ga II -5.70 -5.67 
gamma Crv Mg -4.62 -5.02 ups Her Sr II -7.92 -7.85 
gamma Crv Si -5.15 -5.60 ups Her Y II -7.59 -7.45 
gamma Crv P -5.65 -5.96 ups Her Zr II -8.09 -8.08 
gamma Crv S -5.36 -5.16 ups Her Ba II -8.77 -8.74 
gamma Crv Ca -5.46 -5.75 ups Her Hg I -5.96 -5.94 
gamma Crv Ti -6.01 -5.79 ups Her Hg II -5.75 -6.12 
gamma Crv Cr -6.93 -6.34     
gamma Crv Mn -5.91 -5.32     
gamma Crv Fe -5.05 -5.10     
gamma Crv Zn -6.30 -6.31     
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Tablo-7: Çıkarılan bollukların güneş bolluğu ile kıyaslanması (log N/H). 

 
Hg II λ3984 çizgisinin yokluğu β Tau‘nun 53 Tau gibi özel bir HgMn yıldızı olduğunu 

göstermektedir. Bu davranışın uygun bir açıklaması yoktur. Son zamanlarda α And A 
yıldızındaki bu çizginin profili tuhaf olarak bulunmuştur [52]. Daha sonra periyodik olarak 
değişken olduğu bulunmuştur [5]. Bu HgMn yıldızlarında bilinen ilk taysfal değişkenlik 
örneğidir. Bu değişkenliğin en uygun yorumu 2.382 günlük yıldızsal dönme periyodu ile 
birlikte homojen olmayan Hg yüzey dağılımıdır. Hg dağılımının Doppler haritalaması, 
kutuplara yakın bölgelerde element bolluğu azalması ve ekvator yakınlarında dağılımın 
lekelerde yoğunlaştığını göstermektedir. 

Son zamanlarda Kockukhov et al. (2005) etkin sıcaklıkları 13000 ve 13800 K arasında 
olan HR 1185 ve HR 8723 isimli iki HgMn yıldızının homojen olmayan Hg dağılımı 
gösterdiğini bulmuştur [6]. HR 8723’ün iki gözlemi arasındaki fark λ3984 de bir değişimi 
önermektedir. Ancak β Tau benzer parametrelerle herhangi bir saptanabilir Hg çizgisinden 
yoksundur. Bu yüzden açıklamaları tamamlanmamış olabilir. Hg II λ3984 profil 
değişkenliğini daha ileri düzeyde çalışmak ve bulunduğunda rotasyonal ve uzun dönem 
değişimi incelemek için HgMn yıldızlarına ve özellikle bu üç yıldıza ait ilave gözlemlere 
ihtiyaç vardır. 
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PARÇALI TUTULMA GÖSTEREN SĐSTEMLERDE KÜTLE ORANI 

TARAMASI SONUÇ VERĐYOR MU ? 
 

Z. TERZĐOĞLU1, G. GÖKAY1, Đ. E. DERMAN1 

 
Özet 

Bu çalışmada parçalı tutulma gösteren, farklı kütle oranlarına ve farklı gürültü 
değerlerine sahip A ve W türü W UMa sistemleri için yapay ışık eğrileri üretildi. 
Üretilen bu ışık eğrileri üzerinde Phoebe arayüzü kullanılarak Wilson-Devinney 
programı ile kütle oranı taraması yapıldı. Taramayı bir normal yoldan bir de 
PHOEBE’de hazırladığımız bir program yardımıyla yaptık. Her iki yöntem arasında çok 
büyük bir fark olmadığını saptadık. Bulunan kütle oranı değerleri, ışık eğrileri 
oluşturulurken kullanılan kütle oranı değerleri ile karşılaştırıldı. Aynı işlemi lekeli 
yapay ışık eğrileri için de tekrarladık. Burada bu çalışmanın sonuçları verilmiştir. 

Anahtar kelimeler: W UMa, kütle oranı taraması 

Abstract 

In this paper  we present synthetic light curves  for A- and W-type W Uma contact 
binary systems with partial eclipse, different mass ratios and different noise values. We 
apply q search method by using  “Physics Of Eclipsing Binaries” program PHOEBE 
built on top of the widely used WD program. The q search is made by both the  
usual way  and with the programme prepared in PHOEBE script. We find out that 
there is no big difference between the two methods. The mass ratio values found from 
the q search are compared with the ones used in obtaining the light curves. We also 
compare the mass ratio values which outcome from q search and  used when creating 
the light curves. We apply the same method to the light curve which have one cold spot 
located on the primary. The results of this work are given here.  
 
Keywords: W UMa, q search method 

 

1.Giriş 
Değen sistemlerin kütle oranları hem tayfsal hem de fotometrik olarak 

bulunabilmektedir. W UMa yıldızlarının tayflarını elde etmek genellikle zordur. Çünkü 
dolanma dönemleri gün kesrinde olduğu için alınan tayflarda poz süresinin kısa olması 
gerekir. Oysa bu sistemlerin büyük bir kısmı aynı zamanda sönük olduklarından büyük çaplı 
teleskoplara gereksinme duyulmaktadır. Bu nedenle ışık eğrileri çözümlerinde fotometrik 
kütle oranı kullanılmaktadır.  

Terrell ve Wilson [1] oluşturdukları yapay ışık eğrilerinden fotometrik kütle oranını 
tam tutulma gösteren sistemlerde doğru olarak bulunabileceğini bunun yanında parçalı 
tutulma gösteren sistemlerde ise kabul edilemeyecek bir hata oranı ile belirleyebildiklerini 
ifade etmişlerdir.  

                                                 
1 Ankara Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Billimleri Bölümü, 06100, Tandoğan, Ankara  
  e-postalar: zahideterzioglu@gmail.com, ggokay@science.ankara.edu.tr,ethem.derman@ankara.edu.tr 
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Bu çalışmada, parçalı tutulma gösteren sistemler için fotometrik kütle oranı hangi 
doğruluk oranında bulunabilir diye araştırdık. Bulacağımız sonuçların kütle oranına bağlı olup 
olmadığını araştırmak için de üç farklı kütle oranı değeri seçtik. Yaptığımız çalışmada 
gürültünün önemini göstermek için, gürültülü (σ=0.02) ve gürültüsüz (σ=0.00) yapay ışık 
eğrileri üreterek kütle oranı taraması yapıldı.  

  
2. Yapay Işık Eğrilerinin Oluşturulması 
Bu çalışmada parçalı tutulma gösteren yörünge eğikliği 72 o olan  A ve W türü W UMa 

sistemleri için hem lekeli hem de lekesiz yapay ışık eğrilerini oluşturduk. Her iki sistem için 
de yapay ışık eğrileri gürültülü (σ=0.02) ve gürültüsüz olarak üretildi. Çalışmaya 
başladığımızda Terrell&Wilson’ın makalesini dikkate aldık. A türü sistemler için, üç farklı 
kütle oranına sahip sistem oluşturuldu. W türü sistemlerdeki kütle oranları, A türü sistemlerin 
matematiksel olarak tersi alınarak oluşturuldu. Yapay ışık eğrileri Phoebe [2] arayüzü 
kullanılarak Wilson-Devinney (WD) [3] programı ile üretildi. Her iki tür sistem için girilen 
parametreler Çizelge 1’de verilmiştir. Çizelge 1’de potansiyel değerleri Mochnacki’nin [4] 
verdiği fortran programı kullanılarak elde edilmiştir. Potansiyelin kütle oranına bağımlılığı 
bilindiğinden bu programı kullanarak değme parametresi %20 olacak şekilde her q için bir 
potansiyel değeri hesapladık. Terrell ve Wilson’ın çalışmalarında oluşturduğu yapay ışık 
eğrileri için kullandıkları parametrelerin değerleri Çizelge2 ’de verilmiştir. Çizelge1 ve 
Çizelge2 de q kütle oranı; Ω1, Ω2 birinci ve ikinci bileşenlerin yüzey  potansiyel değeri; T1 

birinci bileşenin sıcaklığı, T2 ikinci bileşenin sıcaklığı olup, i sistemin yörünge eğimidir. 
WD’de mod 3 seçilerek bu parametrelerle yapay ışık eğrileri oluşturuldu. 

Rucinski [5], konvektif yıldızlar için bolometrik aklık derecesi değerinin A=0.5 
olduğunu göstermiştir. Bu çalışmada sözkonusu değer (A1=A2) 0.5 olarak alındı. Birinci ve 
ikinci bileşenlerin çekim kararma sabitleri için (g1=g2) 0.32 alındı [6]. Kenar kararma 
katsayıları çeşitli araştırmacılar tarafından teorik olarak hesaplanmış ve çizelgeler halinde 
yayınlanmıştır. Bu çalışmada kullanılan Phoebe arayüzü, Van Hamme [7] tablolarını esas 
alarak kenar kararma katsayılarını hesaplamaktadır. 

 
 
Çizelge 1. Lekeli, Lekesiz A ve W türü yapay ışık eğrileri oluşturulurken Phoebe arayüzünde 

kullanılan parametrelerin değerleri. 
 

Parametre A türü sistem için W türü sistem için 
q 0.17 0.63 0.82 5.88(=1/0.17) 1.59(=1/0.63) 1.22(=1/0.82) 

Ω1 = Ω2 2.06182 2.85158 3.13380 9.68500 4.19538 3.69708 

T1 5500 oK 5500 oK 5500 oK 5500 oK 5500 oK 5500 oK 
T2 5350 oK 5350 oK 5350 oK 5350 oK 5350 oK 5350 oK 
i 72 o 72 o 72 o 72 o 72 o 72 o 

 
 
Çizelge 2. Terrell veWilson’ın kullandığı parametrelerin değerleri. 
 

Parametre OC(overcontact) 

q 0.6 

Ω1 = Ω2 3.0 

T1 5500 oK 

T2 5350 oK 
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A ve W türleri için oluşturulan yapay  ışık eğrilerine 0.75 evresine etki edecek şekilde 
leke yerleştirildi. Yerleştirilen leke parametreleri Çizelge 3’de verilmektedir. Yapay ışık 
eğrileri oluşturulduktan sonra sistemlerin kütle oranı taraması Phoebe arayüzünde yapıldı. 

Çizelge 3. A ve W türü lekeli ışık eğrileri oluşturulurken kullanılan leke parametreleri. 
 

Parametre A türü sistemler için W türü sistemler için 
Lekenin enlemi 1.57 1.57 
Lekenin boylamı 1.57 4.71 
Lekenin yarıçapı 0.25 0.25 
Lekenin  sıcaklığı 0.85 0.85 

 
3.Kütle Oranı Taraması  
 
Unix/Linux işletim sisteminde çalışan Phobe 0.29c programı, Wilson-Devinney (WD) 

ışık eğrisi analiz programının bir arayüzüdür. Phoebe arayüzü kullanım kolaylığı sağlayarak 
kullanıcının parametre değerlerini arayüzden kolaylıkla girebilmesine, ardışık iterasyon 
yapmasına ve hesaplanan parametre değerlerinin tekrar girdi değerleri olarak alınmasına 
olanak sağlamaktadır. Bu, kullanıcının zaman kaybını ve hata yapmasını engellemektedir. 
Phoebe, WD programına girdi olarak alınan her parametreyi gözönüne almaktadır. Program 
ışık eğrileri ile dikine hız eğrilerini eş zamanlı olarak çözebilmektedir. Phoebe’nin 
arayüzünün yanı sıra komut satırında da çalışan Phoebe 0.3Pre5 sürümünde [8], phoebe script 
dilinde program yazılmasını sağlayan modül bulunmaktadır. Bu modül, yazılan program 
dosyalarını çalıştırmaktadır. Arayüzde yapılan işlemler, koşul belirterek veya döngüler 
kullarak program olarak yazılabilmektedir. Bu şekilde, arayüzün getirdiği kolaylık daha da 
artırılmıştır.  

  
Lekesiz sistemlerin kütle oranı tarama işlemini Phoebe 0.3pre5’de yazdığımız 

program ile, lekeli sistemleri ise Phoebe 0.29c arayüzü kullanarak gerçekleştirildi.  
 
Kütle oranı taraması için yazılan programın akış şeması Şekil 1’de verilmektedir. 

Şekil 1’deki algoritmanın işleyişi başlangıçta girilen kütle oranı (q), potansiyel (Ω1 = Ω2), 
birinci bileşenin sıcaklığı (T1), ikinci bileşenin sıcaklığı (T2), yörünge eğikliği (i) değerleri 
yazılmış olan programa başlangıç değerleri olarak girilir. Kütle oranı 1.0 ’dan 0.07’ye kadar 
0.01 azalımlarla tarama yapılmaktadır. Bu işlemde Ω1=Ω2, T2, i değerleri tek tek iterasyona 
sokulur. Bu işlem üç kez tekrarlanır. Daha sonra Ω1=Ω2, T2, i değerleri aynı anda serbest 
bırakılır ve bir önceki fark kare(Σeski ) ile hesaplanan fark kare(Σyeni)  arasındaki fark, önceden 
belirtilen bir değerden küçük oluncaya kadar iterasyon devam eder (Σeski - Σyeni  <fark). Daha 
sonra sonuçlar oluşturulan çıktı dosyasından alınır. Her bir kütle oranına karşılık Σ grafiği 
çizilir. Çizelgede en küçük Σ değerine karşılık gelen değer sistemin kütle oranını vermektedir. 
Diğer sistemler içinde bu şekilde kütle taraması yapıldı. 
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Şekil 1. Phoebe 0.3 de yazmış olduğumuz programın akış şeması.  

 

 Şekil 2’de sırasıyla kütle oranı 0.17(a), 0.63(b), 0.82(c) ve gürültü oranı 0.02 olan 
sistemlerin kütle oranına karşılık Σ grafiği verilmektedir. Oluşturulan lekesiz yapay ışık 
eğrileri ile sistemin çözümünden elde edilen ışık eğrilerin karşılaştırılması Şekil 3’de ve 
sonuçları da Çizelge 4’de verilmektedir.  

 
Şekil 3’de oluşturulan yapay ışık eğrileri noktalarla ve sistemin çözümünden elde 

edilen ışık eğrileri ise düz çizgi ile gösterilmektedir. Şekilden de görüldüğü gibi sistemin 
çözümünden elde edilen değerler oluşturulan yapay ışık eğrilerini iyi temsil edebilmektedir. 
Şekil 3’den ve Çizelge 4’den de görüleceği gibi parçalı tutulma gösteren sistemlerin 
fotometrik kütle oranları değerlerinin de iyi bir şekilde bulunabileceğini gösterilmektedir. 

 
Lekeli olarak oluşturulan yapay ışık eğrilerini Phoebe 0.3pre5’de yazmış olduğumuz 

program ile çözümde bazı problemlerle karşılaştığımızdan dolayı lekeli sistemlerin kütle 
taramasını phoebe 0.29c de bir çok araştırmacının yaptığı gibi manuel olarak gerçekleştirdik. 
Lekeliler için Phoebe’de yazmış olduğumuz program geliştirilme aşamasındadır. Manuel 
olarak yapılan kütle taramasında akı, potansiyel, ikinci bileşenin sıcaklığı, yörünge eğimi 
teker teker serbest bırakıldı. Daha sonrada hepsi aynı anda serbest bırakılarak en küçük fark 
kare toplamını elde edilinceye kadar bu işlem tekrar edildi. Kütle oranı 1.0 ’den 0.15 ’e kadar 
0.05 azalımlar ile sabit tutularak tarama işlemi gerçekleştirildi. Bu işlemler sonucunda elde 
edilen sonuçlar Çizelge 5’de verilmektedir.  
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Şekil 2. Gürültü oranı 0.02 olan ve kütle oranları sırasıyla 0.17(a), 0.63(b) ve 
              0.82(c) olarak oluşturulan lekesiz yapay ışık eğrilerine uygulanan q  
              taraması sonucunda elde edilen  q-Σ grafikleri. En küçük Σ değerlerine  
              karşılık gelen q sırasıyla 0.20, 0.65 ve 0.86 olarak bulunmuştur.
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Şekil 3. Lekesiz yapay ışık eğrileri ile sistemin çözümünden elde edilen ışık eğrilerin 

karşılaştırılması. Burada oluşturulan yapay ışık eğrileri noktalarla ve sistemin çözümünden elde edilen 
ışık eğrileri ise düz çizgi ile temsil etmektedir. 
 

Çizelge 4. Lekesiz yapay ışık eğrileri için oluşturulan parametreler ile Phoebe’de yazmış 
olduğumuz programdan bulunan parametre değerleri verilmektedir. 

 
Yapay ışık eğrilerin parametre değerleri Programdan bulunan parametrelerin değerleri 

gürültü q i Ω1 = Ω2 T1 T2 q i Ω1 T1 T2 

σ =0.00 0.17 72 o 2.061823 5500 o K 5350 o K 0.17 71 o 2.058159 5500 o K 5347 o K 

σ =0.02 0.17 72 o 2.061823 5500 o K 5350 o K 0.20 70 o 2.282990 5500 o K 5294 o K 

σ =0.00 0.63 72 o 2.851588 5500 o K 5350 o K 0.62 72 o 2.842432 5500 o K 5355 o K 

σ =0.02 0.63 72 o 2.851588 5500 o K 5350 o K 0.65 72 o 2.882765 5500 o K 5316 o K 

σ =0.00 0.82 72 o 3.133804 5500 o K 5350 o K 0.82 72 o 3.130115 5500 o K 5345 o K 

σ =0.02 0.82 72 o 3.133804 5500 o K 5350 o K 0.86 72 o 3.195267 5500 o K 5330 o K 

 
 

Şekil 4’de sırasıyla kütle oranı 0.17(a), 0.63(b), 0.82(c) ve gürültü oranı 0.02 olan 
lekeli sistemlerin kütle oranı taraması grafiği verilmektedir. 
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Şekil 4. Kütle oranları sırasıyla 0.17(a), 0.63(b) ve 0.82(c) ve gürültü oranı 0.02 
              için oluşturulan lekeli yapay ışık eğrisine uygulanan q taraması sonucunda 
              elde edilen q-Σ grafikleri. En küçük Σ değerlerine karşılık gelen q sırasıyla 
              0.20, 0.65 ve 0.90 olarak bulunmuştur 
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  Çizelge 5. Lekeli sistemlerin Phoebe’de elde edilen sonuçları. 

Yapay ışık eğrilerinin parametreleri Manuel 

gürültü q i Ω1 = Ω2 T1 T2 q i Ω1 T1 T2 

σ =0.00 0.17 72 o 2.061823 5500 o K 5350 o K 0.20 70 o 2.134510 5500 o K 5316 o K 

σ =0.02 0.17 72 o 2.061823 5500 o K 5350 o K 0.20 70 o 2.130190 5500 o K 5299 o K 

σ =0.00 0.63 72 o 2.851588 5500 o K 5350 o K 0.65 72 o 2.968840 5500 o K 5348 o K 

σ =0.02 0.63 72 o 2.851588 5500 o K 5350 o K 0.65 72 o 2.883230 5500 o K 5332 o K 

σ =0.00 0.82 72 o 3.133804 5500 o K 5350 o K 0.8 72 o 3.101960 5500 o K 5353 o K 

σ =0.02 0.82 72 o 3.133804 5500 o K 5350 o K 0.9 72 o 3.258920 5500 o K 5323 o K 

 

Oluşturulan lekeli yapay ışık eğrileri ile sistemin çözümünden elde edilen ışık 
eğrilerin karşılaştırılması Şekil.5’de verilmekte. Burada yapay ışık eğrileri noktalarla, 
sistemin çözümünden elde edilen ışık eğrileri ise düz çizgi ile temsil etmektedir. 

 

Şekil 5. Lekeli yapay ışık eğrileri ile sistemin çözümünden elde edilen ışık eğrilerin 
karşılaştırılması. Noktalar ile oluşturulan yapay ışık eğrileri ve düz çizgi ile sistemin çözümünden elde 
edilen ışık eğrileri gösterilmektedir. 

 
Şekil 5’de sistemlerin çözümünden elde edilen ışık eğrileri, lekeli olarak oluşturulan 

yapay ışık eğrileri ile gayet iyi uyuşmaktadır. Ayrıca Çizelge 5’de sistemlerin kütle oranı 
taraması sonucunda elde edilen parametrelerin, oluşturulan yapay ışık eğrilerinde kullanılan 
parametreler ile uyum içerisinde olduğu görülmektedir. 
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Bu çalışmamızda, parçalı tutulma gösteren  lekeli ve lekesiz sistemlerin ışık eğrilerinin 
çözümlerinde kütle oranı taramasının da iyi sonuç verdiğini gösterdik  

 
4.Sonuç ve Tartışma 
Terrell ve Wilson, parçalı tutulma gösteren sistemlerin fotometrik kütle oranının iyi 

bir biçimde belirlenemediğini vurgulamışlardı. Bu çalışmada yapılan kütle oranı taraması 
Phoebe 0.3pre5 sürümünde phoebe script diliyle yazmış olduğumuz program ile hızlı bir 
biçimde çok daha duyarlı olarak bulunabileceği gösterilmiştir (Çizelge 4 ve 5). 
Terrel&Wilson’ın çalışması ile farklı sonuçlar bulmamızın nedeni uygulanan yöntemlerin 
farklı olmasından kaynaklanmaktadır. Onlar parametreler üzerinde çok daha az iterasyon 
yapmışlar, biz ise bu çalışmada yöntemi otomasyona bağlayarak çok daha fazla iterasyon 
yapma olanağına sahip olduk. Ayrıca bu çalışmada 0.1 aralıklarla yapılan kütle taraması 0.01 
aralıklarla yapılan kütle taramasına göre daha duyarsız sonuçlar vermektedir. 

Bundan sonraki çalışmamızda gözlenen bir ışık eğrisini yaptığımız programa girerek 
q’nun 0-1 aralığında 0.01 adımlarla ve 1-10 aralığında ise 0.1 adımlarla otomatik kütle 
taramasını yapmaya çalışacağız. Bunun sonucunda sistemin kütle oranını duyarlı olarak 
bulmak ve aynı zamanda W UMa türü yıldızın A türü mü yoksa W türü mü olduğunu 
saptamak amacımızı oluşturmaktadır. Bu çalışma robotik teleskoplarla, ayrıca ESA’nın 2011 
yılında uzaya gondereceği GAIA uydusunun elde edeceği örten çift yıldız verilerinin hızla 
indirgenmesinde kullanılacaktır.  
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CC AND VE V350 PEG’ ĐN 2005 YILI FOTOMETRĐK GÖZLEMLERĐ 

 
Selçuk TOPAL1, Fehmi EKMEKÇĐ1 

 
Özet 
 
Bu çalışmada,  δ Scuti türü değişenler olan CC And ve V350 Peg’ in Ağustos 2005 ile 
Aralık 2005 tarihleri arasında Ankara Üniversitesi Gözlemevi (AÜG) ve TÜBĐTAK 
Ulusal Gözlemevi (TUG)’ nde elde edilen ışık eğrileri sunulmaktadır. V bandı gözlem 
verilerine En küçük kareler yöntemi ile Discrete Fourier Transform (DFT) işlemi 
uygulayarak CC And ve V350 Peg’in yeni ışık elemanları verilmektedir. Yine CC And 
ve V350 Peg’in fotometrik gözlemlerine çoğul dönem analizi Period04  
(http://www.univie.ac.at/tops/Period04) paket programı aracılığıyla yapılarak CC And 
için 7 frekans çözümün ve V350 Peg için 6 frekans çözümün fotometrik verilere uyduğu 
bulunmuştur. 

1.Giriş    
 CC And (SAO 36605, BD +41o 119, HIP 3432),   tayf türü F3IV-V olan  bir δ Scuti 
türü değişen yıldızdır [13]. CC And’ ın ışık değişimi gösterdiği ilk kez Lindblad ve Eggen 
[10] tarafından belirlenmiştir. Bu çalışmada dönem tam olarak belirlenememekle birlikte 1 
günden daha küçük olması gerektiği tahmin edilmiştir. CC And’ın hem zamanlı spektrografik 
ve fotometrik gözlemi Wilson ve Walker [13] tarafından yapılmıştır. Bu gözlemler 
neticesinde ışık değişim dönemi 0.1249078 gün olarak belirlenmiştir. Daha sonra Fitch, 1956 
ve 1957’ de yapmış olduğu fotoelektrik gözlemlerin analizi sonucunda 4 zonklama frekansı 
belirlemiştir [6]. Yayımlanmış olan gözlem verilerini tekrar değerlendiren Fitch [7] bulmuş 
olduğu bu 4 frekans dahil olmak üzere toplam 6 frekans değeri belirlemiştir. Ne yazık ki CC 
And yıldızının 1957-1984 tarihleri arasında yayımlanmış bir gözlemi literatürde 
bulunmamaktadır.  CC And’ ın 25 Eylül-20 Ekim 1984 tarihleri arasında Jian-ning ve Shi-
yang  tarafından yapılan gözlemleri, 4 gözlem dönemi ( 1953-1954; 1956-1957; 1984; 1986-
1987 ) içerisinde değerlendirilerek ve CC And için 7 frekans değeri belirlenmiştir [9].  

V350 Peg ( SAO 7233, HIP 115536 ) Hipparcos uydusu gözlemi esnasında küçük 
genlikli bir δ Scuti türü değişen yıldız olarak keşfedilmiştir [5]. Bu Hipparcos gözlemlerinden 
V350 Peg’ in ışık eğrisinin 0m.05genlikli ve döneminin 0.2012 gün olduğu bulunmuştur.  
Vidal-Sáinz vd. [14], V350 Peg‘ in 1997, 1998, 2001 verilerini Hipparcos gözlemleri ile 
birlikte değerlendirmişler ve Hipparcos kataloğunda verilen bu dönem değerinin doğru 
olmadığını saptamışlardır. Zonklama yapan bir değişen yıldız olduğu yeni keşfedilen bu 
yıldızın literatürde 1997, 2001 ve bizim 2005  yıllarındaki gözlemleri dışında başka 
gözlemsel verisi bulunmamaktadır.  

Her iki yıldız için elde edilen standart Johnson V parlaklıklarına frekans analizi 
Period04 (http://www.univie.ac.at/tops/Period04) paket programı aracılığıyla yapılarak, iki 
yıldızın da çoğul modda zonkladıkları görüldü. Frekans analizi gözlem yapılan diğer bandlar 
için de yapıldı ve benzer sonuçlar bulundu. 

 

                                                 
1 Ankara Üniversitesi,  Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 06100,  Tandoğan, 
Ankara  0(312)2126720-1273, 0(312)2232395 
E-Posta:  nebulas81@gmail.com, ekmekci@astro1.science.ankara.edu.tr 
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2. Fotometrik Gözlemler 
δ Scuti türü değişen yıldızlar CC And ve V350 Peg’ in Ağustos-Aralık 2005 tarihleri 

arasında Ankara Üniversitesi Gözlemevi (AÜG)’nde yapılan B ve V bandı gözlemleri ile 
TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi (TUG)’ nde yapılan B, V, R ve Strömgren  v, b, y 
bandlarındaki gözlemleri değerlendirilerek bu değişen yıldızların ışık eğrileri ve değişim 
dönemleri üzerinde analiz yapılmıştır. 
 

Çizelge 1  CC And ve V350 Peg’ in gecelik kadir hataları 

Yıldız            Bandlar      Gözlem Yılı      Gecelik   kadir 
hataları         

 
 CC And            B,V,R          2005            0.001 < σ(∆B) < 0.199   

                                                         0.001 < σ(∆V) < 0.160   
                                                         0.001 < σ(∆R) < 0.128  

       
                          v, b, y          2005              0.006 < σ(∆b) < 0.022 
                                                                    0.002 < σ(∆v) < 0.013 
                                                                    0.003 < σ(∆y) < 0.017  
 

                   V350 Peg          B,V,R          2005              0.003 < σ(∆B) < 0.071   
                                                           0.001 < σ(∆V) < 0.169 

                                                                    0.001 < σ(∆R) < 0.028   
                                     
                          v, b, y           2005             σ(∆b) = 0.031 
                                                                    σ(∆v) = 0.014 
                                                                    σ(∆y) = 0.029 
 
 
 

Bu çalışmada CC And için belirlenmiş olan To = 2453381.4953 [8] ve                              
P = 0.1249078 gün [13] değerleri üzerinde yeni bir hata hesabı yapıldı. Bu hesabın sonucunda 
CC And için elde edilen ışık elemanları  

 
HJDo = 2453381.4980 + 0g.124901626 x E ………………….(1) 

                  ± .0024    ± .000006174 
 

şeklinde elde edildi. Bu bağıntıya göre evrelendirilmiş ışık eğrileri Şekil 1’ de verilmektedir. 
CC And’ ın Strömgren bandlarında da iki gece gözlemi yapılmıştır. Buna ilişkin ışık eğrileri 
Şekil 2’ de verilmektedir. CC And ve V350 Peg’ in gözlem gecelerine ilişkin kadir hataları 
Çizelge 1’ de verilmektedir. V350 Peg için yeni bir dönem analizi yapılmıştır ve bu dönem 
analizi sonucunda elde edilen ışık elemanlarına göre evrelendirilmiş ışık eğrilerinin bir 
bölümü Şekil 3’ de verilmektedir. 
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  Şekil 1 CC And’ ın (1) nolu bağıntıdaki ışık elemanlarına göre  
                              evrelendirilmiş ışık eğrileri       
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 Şekil 2  CC And’ ın Strömgren (v, b, y) bandlarında elde edilmiş ışık eğrileri 
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Şekil 3 V350 Peg’in (3) nolu bağıntıya göre elde edilmiş Johnson V 
                    bandı ışık eğrileri 

 

3. Dönem Analizi 

AÜG ve TUG için belirlenmiş olan V rengi standart parlaklığa dönüşüm katsayıları 
(Çizelge 2) kullanılarak standart Johnson V bandı parlaklık değerleri her iki yıldız için elde 
edildi. Elde edilen standart Johnson V bandı parlaklık değerleri Period04 programı 
kullanılarak yapılan frekans analizi sonucunda CC And için 7 frekans değeri ve V350 Peg 
için 6 frekans değeri  belirlendi.  

 
Çizelge 2 Standart parlaklığa dönüşüm için kullanılan katsayılar.  
                AÜG’ ye ilişkin katsayılar Müyesseroğlu [11] ’ ndan ve 
                TUG’ a ilişkin katsayılar ise Aslan [1]’ dan alınmıştır.  
 

 
 

3.1 CC And 
CC And’ın elde edilen standart V parlaklık değerlerine Z + Σ Ai sin(2Π (Ωit + Φi))  ile 

tanımlanan Fourier fiti uygulanarak frekans analizi yapılmıştır. Bu analizin sonuçları Şekil 9’ 
da gösterilmektedir. Bu analizde Period04 programı kullanıldı. CC And’ın frekans 
analizlerine ilişkin peryodogramlar Şekil 10’ da verilmektedir. CC And’ın toplam 11 gecelik 
899 noktayı kapsayan gözlemlerine şekilde görüldüğü gibi Fourier fiti yapılmıştır. Yapılan 
frekans analizi sonucunda elde edilen frekans değerleri Çizelge 3’ de verilmektedir.  
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Şekil 9 CC And’ ın Johnson V bandına yapılan Fourier fiti 
 
 
 

CC And için frekans değerleri belirlendikten sonra Qi (zonklama sabitleri) değerleri, 
 

   ..............(4) 
 

      ................(5) 
 

…..(6) 
 

bağıntıları yardımıyla hesaplandı[2,4]. Bu denklemlerde CC And için P = 0.124901626 gün  
(bu çalışma), RCCAnd = 3.04RGüneş  ve  Mbol = 1m.25  olarak alınmıştır [4]. Hesaplanan Qi 
değerleri Çizelge 4’ te verilmektedir. 
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Şekil 10 CC And için elde edilen peryodogramlar 

 
Çizelge 3 CC And’ a ilişkin frekans, genlik ve sinyal/gürültü oranı  değerleri 

Frekans Genlik S/N 

8.005756 0.0774 35.64281 

8.816248 0.0317 13.47285 

0.091827 0.0271 10.40575 

6.849944 0.0141 8.79132 

6.564548 0.0126 7.40187 

16.881498 0.0102 4.54409 

1.520533 0.0073 3.84620 
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Çizelge 4 CC And için hesaplanan zonklama sabitleri 

 Frekans Qi Pi 

f1 8.005756 0.0333 0.1249 

f2 8.816248 0.0302 0.1134 

f3 0.091826 2.9137 10.9473 

f4 6.849944 0.0389 0.1460 

f5 6.564548 0.0406 0.1523 

f6 16.881498 0.0158 0.0592 

f7 1.520533 0.1750 0.6573 

 

3.2 V350 Peg 
V350 Peg’ in Ocak 1998 tarihleri arasındaki 31 gecelik gözlemlerini yapıp 

değerlendiren Vidal-Sáinz vd. [14], bu değişen yıldız için kendi gözlem verilerinden 
saptadıkları HJDo = 2450716.0 zamanı kullanılarak  

 

HJD = 2450716.0 + 0
g
.2012 x E                            ......................(2) 

 
elde edilen ışık elemanları ile, bizim gözlemlerin evreye bağlı ışık eğrileri tekrar oluşturuldu   
(Şekil 4). 

V350 Peg için daha önce yayımlanmış olan [5] P = 0.2012 gün değeri ile oluşturulan 
ışık eğrilerinde bir uyumsuzluk olduğundan dolayı yeni bir P değeri hesaplama gereği 
duyuldu.  
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Şekil 4 V350 Peg’in (2) nolu bağıntıdaki ışık elemanlarına göre 
            evrelendirilmiş ışık eğrileri  
 

(2) nolu bağıntıdaki ışık elemanlarına göre oluşturulan Şekil 4’ deki ışık eğrisinde bir 
uyumsuzluk görülmektedir. Bu durum, ya gerçekten bu yıldızın ışık eğrilerinin genliğinde ve 
döneminde önemli bir değişim olduğunu gösterir ya da şimdiye kadar yapılan 
değerlendirmelerde verilen dönemin çok doğru olmayabileceğini düşündürür. Bu ayrıntıyı 
açıklığa kavuşturmak için V350 Peg’ in 2005 yılındaki AÜG ve TUG gözlemlerinin V bandı 
ışık eğrilerine DFT (Discrete Fourier Transform) yöntemi uygulanarak dönem analizi yapıldı. 
Bu yöntemde kullanılan kesikli Fourier serisi,  Ao + A1 cos X + B1 sin X  şeklindedir. Bu 
analize ilişkin peryodogram Şekil 5’ de verilmektedir. DFT analizi sonucunda elde edilen 
dönem  P = 0.2131405 gün olmuştur. Bu döneme karşılık gelen frekans ve şiddet değerleri 
sırasıyla 4.69174 ve 125.146 olmuştur. Bizim gözlemlerimizden bir maksimum parlaklık 
zamanı (sıfır noktası) değeri  HJDo = 2453591.451 olarak bulundu. Bu P değeri ve HJDo 
değerine En Küçük Kareler yöntemini, CC And için yapıldığı gibi, uyguladıktan sonra V350 
Peg için ışık elemanları, 
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                      HJD = 2453591.451 + 0
g
.212923856 x E   …………..(3) 

                                  ±           .034     ± .000216644 
olarak elde edildi. 
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Şekil 5 V350 Peg’ in AÜG ve TUG’ da yapılan V bandı gözlemlerinin ışık eğrilerine 
DFT analizinin sonucunda elde edilen peryodogram. Maksimum şiddet değeri 
125.146’ ya karşılık gelen frekans değeri 4.69174 (P = 0.2131405 gün) tür 

 
V350 Peg’ in (3) ile verilen ışık elemanlarına göre oluşturulan V bandı ışık eğrileri 

örnek olarak seçilen aynı üç gece ile birlikte 14.08.2005 gecesi (toplam 4 gece) için Şekil 6’ 
da gösterildiği gibi elde edildi. 
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Şekil 6 V350 Peg’in (3) nolu bağıntıdaki ışık elemanlarına göre evrelendirilmiş  
                                                         ışık eğrileri 
Şekil 6’ dan görüleceği gibi, Şekil 4’ deki uyumsuzluklar ortadan kalkmış evreye bağlı 

V bandı ışık eğrilerinde uyumlu bir değişim ortaya çıkmıştır. Bu durumda V350 Peg’ in 
dönemi       P = 0.2012 gün değil P = 0.212923856 gün olmalıdır. Bundan tam emin olmak 
için bu dönem değeri Hipparcos verilerinden bulunan HJDo = 2448427.0 ile kullanılarak 
evrelendirilen ışık eğrileri (Şekil 7) ve Vidal- Sáinz vd. [14]’ nın gözlemleri için buldukları 
HJDo = 2450716.0 ile kullanarak evrelendirilen ışık eğrileri (Şekil 8) oluşturuldu. Şekil 7 ve 
Şekil 8’ de gösterilen ışık eğrilerinin de uyumlu olmasından V350 Peg’ in ışık değişim 
döneminin P = 0.212923856 gün olması gerektiği anlaşılmaktadır. Yani ilk bulunan P = 
0.2012 değerinin düzeltilmesi gerektiği ortaya çıkmıştır. 
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Şekil 7 V350 Peg’ in To = 2448427 ( Hipparcos değeri ) ve P =0.212923856 gün 
             değerlerine göre evrelendirilmiş ışık eğrileri.                 
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Şekil 8 V350 Peg’ in To = 2450716 [14] ve P = 0.212923856 gün  
             değerlerine göre  evrelendirilmiş ışık eğrileri 
 

V350 Peg’ in elde edilen standart V parlaklık değerlerine Z + Σ Ai sin(2Π (Ωit + Φi))  
ile tanımlanan Fourier fiti uygulanarak frekans analizi yapılmıştır. Bu analizin sonuçları Şekil 
11’ de görülmektedir. V350 Peg’ in frekans analizlerine ilişkin peryodogramlar Şekil 12’ de 
verilmektedir. 

 

              

              

              

 

Şekil 11 V350 Peg’ in Johnson V bandına yapılan Fourier fiti 
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Şekil 12 V350 Peg  için elde edilen peryodogramlar 

 
V350 Peg’ in toplam 9 gecelik 747 noktayı kapsayan gözlemlerine Şekil 11’ de 

görüldüğü gibi Fourier fiti yapılmıştır ve bu analiz sonucunda elde edilen frekans, genlik ve 
sinyal/gürültü değerleri Çizelge 5’ de verilmektedir. V350 Peg için belirlenmiş olan Qi 
(zonklama sabitleri) Çizelge 6’ te verilmiştir. Zonklama sabitlerinin hesabı için (4), (5) ve (6) 
nolu bağıntılar kullanılmıştır. Bu denklemlerde V350 Peg için P = 0.212923856 gün (bu 
çalışmada),  RV350 Peg = 4.3RGüneş  ve   Mbol = 1m.314245 [16] olarak alınmıştır. 
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Çizelge 5 V350 Peg için hesaplanan frekans, genlik ve sinyal/gürültü  oranı değerleri 

Frekans Genlik S/N 

6.673321 0.0303 13.57817 

0.055271 0.0248 22.32629 

4.661811 0.0143 14.43391 

5.943016 0.0113 8.58093 

0.428579 0.0067 7.1347 

12.503983 0.0072 4.58749 

 

Çizelge 6  V350 Peg için belirlenen Qi değerleri 

 Frekanslar Qi Pi 

f1 6.673321 0.0243 0.1498 

f2 0.055271 2.9475 18.1874 

f3 4.661811 0.0347 0.2143 

f4 5.943016 0.0272 0.1682 

f5 0.428579 0.3750 2.3139 

f6 12.503983 0.0129 0.0799 

 
 
3. Sonuç ve Tartışma 
Jian-ning ve Shi-yang [9]’ın CC And için  belirlemiş oldukları frekans ve genlik 

değerleri ile bu çalışmada hesaplanan frekans ve  genlik değerleri Çizelge 7’ da verilmektedir. 
Ancak  Jian-ning ve Shi-yang [9] tarafından uygulanan fit işlemlerinde m(t) = mo + Σ Ai cos 
[2Πfi (t-to) + Φi] bağıntısı kullanılmıştır. Jian-ning ve Shi-yang belirlemiş olduğu Qi 
(zonklama sabitleri) değerleri ile bu çalışmada belirlenmiş olan Qi değerleri Çizelge 8’ de 
verilmektedir. 
 

Çizelge 7 Jian-ning ve Shi-yang [9] ve bu çalışmada  CC And için  yapılan 
                frekans analizinin sonuçları 

                 

 1995   2005   

  Frekans(c/d) Genlik(m) Frekans(c/d) Genlik(m) 

f1 8.0059 0.0698 8.0058 0.0774 

f2 7.8148 0.0332 8.8162 0.0317 

f3 8.1010 0.0117 0.0918 0.0271 

f4 13.3463 0.0089 6.8499 0.0141 

f5 7.9024 0.0074 6.5646 0.0126 

f6 16.0120 0.0067 16.8815 0.0102 

f7 15.8209 0.0067 1.5205 0.0073 
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Çizelge 8 Jian-ning ve Shi-yang [9] ve bu çalışmada CC And için hesaplanan  zonklama sabitleri 
                 

 1995  2005  

 Frekans(c/d) Qi Frekans(c/d) Qi 

f1 8.0059 0.0331 8.0058 0.0332 

f2 7.8148 0.0339 8.8162 0.0302 

f3 8.1010 0.0327 0.0918 2.9137 

f4 13.3463 0.0198 6.8499 0.0389 

f5 7.9024 0.0335 6.5646 0.0406 

f6 16.0120 0.0165 16.8815 0.0158 

f7 15.8209 0.0167 1.52105 0.1750 

 
V350 Peg yıldızının daha önce verilmiş olan P [5] değeri ile bizim gözlem verilerimiz 

arasında bir uyumsuzluk olduğu için dönem analizi yapılarak yeni bir P (P = 0.212923856 
gün) değeri hesaplandı. V350 Peg’in standart Johnson V bandı parlaklık değerlerine Period04 
programı kullanılarak yapılan frekans analizi sonucunda 6 frekans değeri belirlendi. Vidal-
Sáinz vd. [14] tarafından belirlenmiş olan 3 frekans değeri ile bu çalışmada belirlenmiş olan 
frekans değerleri Çizelge 9’ de verilmektedir. Bu çalışmada V350 Peg için belirlenen 
frekanslara ilişkin hesaplanan zonklama sabitleri ise Çizelge 10’da verilmektedir. 
 

Çizelge 9 V350 Peg için Vidal-Sainz vd. [14] tarafından belirlenen frekans değerleri 
                 ile bu çalışmada belirlenen frekans değerleri 

 
 1997-2001   2005   

  Frekans 
Yarı 
Genlik Frekans Genlik 

f1 5.8400 0.0270 6.6733 0.0303 

f2 5.6680 0.0240 0.0553 0.0248 

f3 6.3740 0.0060 4.6618 0.0143 

f4     5.9430 0.0113 

f5     0.4286 0.0067 

f6     12.5040 0.0072 

 

Çizelge 10  V350 Peg için belirlenen Qi değerleri 

 Frekanslar Qi Pi 

f1 6.673321 0.0243 0.1498 

f2 0.055271 2.9475 18.1874 

f3 4.661811 0.0347 0.2143 

f4 5.943016 0.0272 0.1682 

f5 0.428579 0.3750 2.3139 

f6 12.503983 0.0129 0.0799 

 
 

Sonuç olarak CC And için 7 frekans değeri ve V350 Peg için de 6 frekans değeri 
belirlenmiştir. Frekans analizi yapılırken sinyal/gürültü oranının sınır değeri 3.5 olarak 
alınmış [3] ve bu oranın altında değere sahip frekanslar dikkate alınmamıştır.  CC And’ ın 
hesaplanan frekans değerlerinde düşük bir frekans değeri belirlenmiştir (f3 = 0.0913 
çevrim/gün). Aynı şekilde V350 Peg için de buna benzer iki düşük frekans değeri 
belirlenmiştir (f2 = 0.055 çevrim/gün ve f5 = 0.432 çevrim/gün).  Her iki yıldız için de 
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zonklama sabitleri hesaplanmıştır. Yıldızların sahip oldukları frekansları daha net olarak 
belirleyebilmek için daha duyarlı ve alias etkisinden arındırılmış gözlem verilerine 
ihtiyacımız vardır.  
 
 Bu yıldızların gerek Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde ve gerekse TUG  da yapılan 
gözlemlerinde yardımları olan Özcan Yılmaz, Burak Uğurluoğlu ve Korhan Yelkenci’ye 
katkılarından dolayı teşekkür ederiz. Ayrıca, bu çalışmanın frekans analizi konusunda 
deneyimi ile ilgili bilgilerini esirgemeyen Ege Üniversitesi, Fen Fak. Astronomi ve Uzay 
Bilimleri Bölümü öğretim üyelerinden M.Can Akan’a çok teşekkür ederiz.  
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V842 HER ÇĐFT SĐSTEMĐNĐN DÖNEM DEĞĐŞĐMĐ 

 
M. Ertan TÖRÜN1,  Berahitdin ALBAYRAK1 ,  Selim O. SELAM1 

 
Özet 
 
V842 Her Örten Çift sisteminin TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi’nde (TUG) BV 
bandlarında ve Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde (AUG) UBV bandlarında yapılan 
gözlemlerinden dört minimum zamanı elde edildi. Elde edilen minimum zamanları ve 
literatürdeki minimum zamanları kullanılarak sistemin O-C değişimi incelendi. O-C 
değişim karakteri parabol üzerine binmiş çevrimsel yapılı bir değişim şeklindedir. Bu 
değişimlere, sırasıyla kütle aktarımı/kaybı ve üçüncü cismin neden olduğu 
düşünülmektedir. Analiz sonucunda sistemin O-C değişim karakteristikleri ile olası 
üçüncü cismin fiziksel parametreleri belirlendi. Đzlenen çevrimsel değişime alternatif bir 
neden olarak sistemin büyük kütleli bileşeninden kaynaklanabilecek çevrimli manyetik 
alan etkisi de tartışıldı. 

 
Anahtar kelimeler: örten çift yıldızlar, ışık-zaman etkisi, V842 Her 

 
Abstract 
 
Four minima times were obtained from the observations of V842 Her at TÜBĐTAK 
National Observatory (TUG) in B and V bands and Ankara University Observatory 
(AUG) in U,B and V bands. O-C variation of the system were studied by using obtained 
and collected minima times from the literature. The O − C variation exhibits a cyclic 
variation superimposed on a quadratic variation. This variations can be attributed to the 
mass exchange/loss mechanism and light-time effect due to a third body. The analyses 
yield the character of the O-C variation and the physical parameters of the proposed 
third component. The possibility of magnetic activity cycle effect as a cause for the 
deserved cyclic variation in the O-C diagram was also discussed. 

 
Keywords: eclipsing binary stars, light-time effect,V842 Her 

 
1. Giriş 
V842 Her’in (NSV 07457, BD +50° 2255, BV 0103, CSV 7268) değişen bir yıldız 

olduğu Geyer vd. [1] tarafından keşfedildi. Aynı çalışmada sistemin maksimum fotoğrafik 
parlaklığının 9m.7 olduğu ve hızlı ışık değişimleri gösterdiği belirtildi. Filatov [2] Tacikistan 
Gözlemevi’nde 1939 – 1959 tarihleri arasında yaptığı fotoğrafik gözlemlerden sistemin RR 
Lyr türü bir değişim gösterdiğini ileri sürdü ve 17 adet fotoğrafik maksimum zamanı 
yayınladı. V842 Her’in değen çift olarak gerçek doğası ilk kez Vandenbroere [3,4] ve Nomen-
Torres ve Garcia-Melendo [5] tarafından birbirlerinden bağımsız olarak belirlendi. Diethelm 
[6] Rosemary Hill Gözlemevi’nde sisteme ilişkin elde ettiği B ve V bandı ışık eğrileriyle 
sistemin W UMa türü bir ışık değişimi gösterdiğini doğruladı. Vandenbroere [3,4] sisteme ait 
minimum ve maksimum zamanlarını kullanarak yaptığı dönem analizinde sistemin 
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döneminde bir artış olduğunu belirtti, elde ettiği görsel ve fotoelektrik minimum 
zamanlarından hesapladığı ışık elemanları:  

HJD MinI = 2447643.1786(23) + 0d.4190306(25) x E.  (1) 
Nomen-Torres ve Garcia-Melendo’nun [5] kendi gözlemlerine dayanarak 

belirledikleri ışık elemanları:  
HJD MinI = 2450177.4767(4) + 0d.41906 (3) x E.   (2) 

Vandenbroere [3,4] ve Nomen-Torres ve Garcia-Melendo [5], ışık eğrilerinde yörünge 
evresi Ф = 0.25’e karşılık gelen birinci maksimumun Ф = 0.75’e karşılık gelen ikinci 
maksimumdan yüksek olduğunu dolayısıyla sistemin O’Connell etkisi gösterdiği 
belirlemişlerdir. Nomen-Torres ve Garcia-Melendo [5] V bandı ışık eğrilerine Binary Maker 
(Bradstreet [7]) kodunu uyguladılar ve W türü değen sisteme ilişkin ilk parametre setini elde 
ettiler (q = 3.8±0.2, i = 79°.0 ± 2°.0 ve f = 0.25 ± 0.10). O’Connell etkisini açıklayabilmek 
için ikinci bileşen (düşük kütleli) üzerine bir sıcak leke yerleştirmeyi tercih ettiler. Csizmadia 
[8] Nisan ve Mayıs 2000’de yaptığı 4 fotoelektrik gözlemle sistemin yörünge dönemi 
davranışını açıklamaya çalıştı.  

V842 Her’in her iki bileşenine ait ilk radyal hız eğrisi Rucinski ve Lu [9] tarafından 
elde edildi ve analizi yapıldı. Tayflarının analizinden sistemin tayf türünün F9V olduğu 
tahmininde bulundular. Radyal   hız   eğrisi   çözümlerine   göre sistem  kütle   oranı qsp = 
3.852 ± 0.024 olan  W türü bir değen sistemdir. Rucinski ve Lu [9], W türü değen sistemler 
için 0d.42 yörünge döneminin biraz uzun ve F9V tayf türünün biraz erken bir tür olduğuna 
işaret ettiler. Sisteme ait potansiyelin, birleştirilmiş radyal hız ve ışık eğrisi çözümleriyle son 
derece uyumlu olduğunu kaydettiler.  

 
2. Gözlemler 
V842 Her’e ait gözlemler 3 ve 4 Temmuz 2003 tarihlerinde TÜBĐTAK Ulusal 

Gözlemevi’nde 40 cm’lik Cassegrain teleskobuna bağlı SSP-5A fotometresi ile BV 
bandlarında gerçekleştirildi. Gözlemlerde mukayese ve denet yıldızı olarak sırasıyla GSC 
03497-00310 ve GSC 03497-00349 yıldızları kullanıldı. Gözlenen yıldızlara ilişkin katalog 
bilgisi Tablo 1’de verilmiştir. Her iki band için gecelik sönümleme katsayıları mukayese 
yıldızı gözlemlerinden elde edilmiştir. TUG’da alınmış gözlemlerden  Kwee ve Van Woerden 
[10] yöntemi kullanılarak iki minimum zamanı Min I = 2452825.3883 ± 0.0002 ve Min II = 
2452826.4379 ± 0.0002 olarak elde edilmiştir. Ayrıca, 24 ve 27 Temmuz 2004 geceleri 
Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde (AUG) UBV bandlarında yapılan fotoelektrik 
gözlemlerden sisteme ait yeni minimum zamanları elde edilmiştir. AUG’de elde edilen 
minimum zamanları için  30 cm’lik Maksutov-Cassegrain teleskobu ve SSP-5A fotometre 
başlığı kullanılmıştır. Bu gözlemlerden elde edilen iki minimum zamanı Kwee & Van 
Woerden [10] yöntemi kullanılarak Min I = 2453211.3187 ± 0.0005 ve Min II = 
2453214.4648 ± 0.0004 olarak hesaplanmıştır. Elde edilen minimum zamanları kullanılarak 
hesaplanan yeni ışık elemanları :  

HJD Min I = 2450177.4857(4) + 0d.41904(3) x E.   (3) 
 

Tablo 1. V842 Her, mukayese ve denet yıldızlarına ait katalog bilgileri 
Parametreler V842 Her Mukayese Denet 

GSC 03497-00263 03497-00310 03497-00349 
TYC - 3497-310-1 3497-349-1 
α2000 16sa 06dk 02sn 16sa 06dk 04sn 16sa 05dk 16sn 
δ2000 50° 11’ 12” 50° 07’ 49” 50° 06’ 47” 
BT 10m.729 11m.574 12m.169 
VT 10m.177 10m.710 11m.180 
B-V 0.512 0.758 0.857 
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3. Sistemin Yörünge Dönemi 
V842 Her’in yörünge dönemi davranışı yakın geçmişte Vanderbroere [3,4] ve 

Csizmadia [8] tarafından çalışılmıştır. Vanderbroere [3,4] sisteme ilişkin tüm minimum ve 
maksimum zamanlarının analizi sonucunda dönem artışından şüphelenirken Csizmadia [8] 
V842 Her’in yörünge döneminin geçen 10 yıl boyunca sabit olduğunu ifade etti. Ancak, 
sisteme ilişkin geçmişteki ani dönem değişimi ya da değişimlerinin dışlanamayacağını ifade 
etti. Fakat mevcut veriler durum hakkında karar vermek için yeterli değildi. V842 Her, 
1955’teki keşfinden sonra ihmal edilmiş bir sistemdir. Bu nedenle literatürdeki minimum 
zamanları oldukça azdır. Mevcut minimum zamanları 2004 yılından önceki 15 yıl içinde elde 
edilmiştir. Literatürdeki tüm minimum zamanları, kaynakları ve elde ettiğimiz yeni minimum 
zamanları ile birlikte Tablo 2’de verilmiştir. Nomen-Torres ve Garcia-Melendo [5] elde 
ettikleri minimum zamanlarını ilgili yayınlarında vermediler. Csizmadia [8], Nomen-Torres 
ve Garcia-Melendo ile temasa geçerek elde ettiği verileri ilgili yayınında listeledi ve bu veriler  
O-C diyagramında büyük bir saçılmaya neden oldu. Biz de Garcia-Melendo [11] ile temas 
kurduk ve fotometrik verileri kendilerinden temin ettik. Minimum zamanlarını Kwee ve Van 
Woerden [10] yöntemi ile hesapladığımızda yayınlarındaki değerlerden az da olsa farklı 
sonuçlara ulaştık (Tablo 1 ile Csizmadia [8]’nın verdiği listeyi karşılaştırınız). Ayrıca 
belirtmeliyiz ki Csizmadia [8] tarafından 2450228.5892 olarak listelenen mimimum zamanını 
Garcia-Melendo [11]’nun ilgili geceye ilişkin gözlem verileri yetersiz kaldığından yeniden 
hesaplayamadık (Gecenin gözlemlerinde minimum profilinin çıkış kolu mevcut değil). Ayrıca 
Vanderbroere [3,4]’nin üç görsel minimumu, ilk oluşturduğumuz O-C diyagramında çok 
büyük saçılma gösterdi. Csizmadia [8] bu minimumların türünü birinci minimum yerine ikinci 
minimum olacak şekilde değiştirdi ve birini de listeye dahil etmedi. Problemli bu üç 
minimumla ilgili Vanderbroere ile temasa geçtik ve düzeltilmiş değerleri doğruladık. 
Csizmada tarafından 2451327.534 ile verilen minimum için yapılan tür değişimi 
Vanderbroere [12] tarafından da doğrulandı, fakat BBSAG No:105’de yanlış basılan 
2449205.367 minimum zamanı için doğrulama yapılamadı, aslında bu minimum zamanı 
2449206.367 olarak okunmalıydı. Benzer bir durum Csizmadia [8]  tarafından hariç tutulan 
2449112.391 minimum zamanı için de geçerlidir ve bu da 2449112.504 olarak okunmalıydı. 
Literatürdeki baskı hatalarından bir diğeri de Nelson [13]’un ikinci yerine birinci minimum 
olarak listelediği 2453111.80053 minimum zamanıdır. Yeniden hesaplama ve düzeltmelerden 
sonra 56 görsel, 2 fotoğrafik ve 30 CCD + fotoelektrik minimum zamanından oluşan veri seti 
Tablo 2 de listelenmiştir.  

Şekil 1a’da tüm minimum zamanları ve denklem (3) ile verilen ışık elemanları 
kullanılarak oluşturulan O-C diyagramı gösterilmiştir. Verilerin yayıldığı zaman aralığı 
sadece 15 yıldır, ancak ışık elemanlarından sistematik sapmalar O-C diyagramında 
görülmektedir. Görsel minimum zamanları her ne kadar diğerleriyle benzer değişim karakteri 
gösterse de büyük saçılmaya neden olduğundan O-C analizinin dışında tutuldular. Bu çıkarım 
nedeniyle zaman skalasında bir değişim olmadı, geriye kalan fotoğrafik, fotoelektrik ve CCD 
minimumları yine yaklaşık 15 yıllık bir zaman aralığını kapsamaktadır. Görsel 
minimumlardan arındırılmış yeni O-C diyagramı biçimi ve tüm verileri ile Şekil 1b’de 
gösterilmiştir. Kolları yukarı yönelmiş parabolik yapı açıkça sistemin dönemindeki artışı 
göstermektedir. Csizmadia [8] bu yapının varlığından şüphelendi ancak sınırlı sayıdaki 
minimum zamanıyla elde ettiği O-C diyagramında fark  kareler toplamı doğrusal ve parabolik 
yaklaşımda önemli bir farklılık göstermedi. Bu nedenle V842 Her’in dönem değişiminden 
bahsetmek için erken olduğu sonucuna vardı. Buna rağmen elimizdeki veriler ile parabolik 
yaklaşımdan artıklar O-C diyagramında ilave bir yapının varlığını göstermektedir (Şekil 1c). 
Bu ilave yapı parabol üzerine binmiş düzgün bir çevrimsel değişimi göstermektedir. 
Çevrimsel karakterin istatistik olarak anlamlı olup olmadığını, O-C verilerine yalnızca 
parabol ve parabol+sinüs yaklaşımlarıyla yapılan fitlerin fark kare toplamlarındaki farkları 
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gözönünde bulundurarak hızla test ettik. Yalnızca parabol ve parabol + sinüs fitlerinden elde 
edilen fark kare toplamlarının değerleri Σ(O-C)2  sırasıyla 0.00139 gün2 ve 0.00042 gün2’dir. 
Veri setimizde Şekil 1c’de gösterildiği gibi çember içine alınmış iki grup halinde aykırı 
minimum zamanları bulunmaktadır. Bir grup Garcia-Melendo [11] (4 minimum zamanı), 
diğer grup Agerer vd. [14] (2 minimum zamanı) tarafından verilmiştir. Çevrim değerleri 
sırasıyla E ~ 0 ve E ~ 2990’ dır. Bu aykırı değerleri çözümümüz dışında tuttuğumuzda, Σ(O-
C)2’de 8 kat iyileşme sağlanmaktadır. Bu durumda yalnızca parabolik ve parabol + sinüs 
yaklaşımları için fark kare toplamları sırasıyla 0.00055 ve 0.00007’dir. Çevrimsel değişim 
hesaba katıldığında fark kare toplamlarının büyük ölçüde iyileştirilmiş olduğu görülüyor ve 
inanıyoruz ki O-C diyagramında gözlenen çevrimsel değişim gerçekten vardır.  

Yayınlanmış gözlemsel veriler ile bir minimum ve hemen hemen iki maksimum 
gösteren çevrimsel karakter Csizmadia [8] tarafından veri yetersizliği nedeniyle 
görülememiştir. Csizmadia [8]’nın listesine eklenen 4 yıllık yeni minimum zamanları bu 
değişimin mümkün olabileceğini gösterdi. Sisteme kütle-çekimsel olarak bağlı üçüncü bir 
cismin var olduğu varsayımı ile bu değişimin analizini gerçekleştirdik ve ışık-zaman 
yörüngesine ilişkin parametreleri, Irwin [15]’in formülasyonunu temel alan aşağıdaki 
bağıntıdan elde ettik : 
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gün kesrinde ışık zaman etkisinin yarı-genliği, ',','12 iea  ve 'ω  parametreleri ise yakın çiftin 

üçüncü cisimle oluşturduğu ortak kütle merkezi etrafındaki yörüngesinin sırasıyla yarı-büyük 
eksen uzunluğu, dış merkezliği, yörünge eğim açısı ve enberi noktasının boylamıdır, 'υ  

gerçek anomali, 1010590.2 ×  ise ışık hızının km/gün birimlerinde değeridir. 0,, TPE yör  ve 

dP/dE ise yakın çift sistem için sırasıyla çevrim sayısı, yörünge dönemi, başlangıç minimum 
zamanı ve dönem değişim miktarıdır. Üçüncü cismin yörüngesi için  'T  enberiden geçiş 
zamanı ve 12P  yörünge dönemi, denklem (4)’ten türetilebilir. 

 Ak vd. [16] tarafından hazırlanan OC2LTE30 adlı bilgisayar programını kullanarak 
denklem (4)’te verilen teorik fonksiyonla (O-C) değerlerine en küçük kareler yöntemini 
uygulayarak sekiz serbest parametreyi ( ',,','sin',',,,, 12120 ωieiaTPdEdPPT yör ) belirledik. Bu 

yöntemi uygulayarak ilgili parametreleri ve standart hatalarını Tablo 3’te verildiği gibi 
bulduk. Parametrelere ilişkin hesaplanan hatalar, tersine problem çözme metodunun 
kullanıldığı bir yöntem olan doğrusal olmayan en küçük kareler yönteminden kaynaklanır. Bu 
yöntem her bir gözlemsel verinin gürültüsünü ve parametrelerarası muhtemel ilişkiyi dikkate 
almadığı için gerçek belirsizlikleri hesaplanandan büyük olabilir. Bu parametreler Şekil 
1b.’de gözlemsel veriler boyunca düzgün çizgiyle gösterilen teorik O-C eğrisini elde etmek 
için kullanıldı. Denklem (4)’teki fark kareler toplamının değeri Σ(O-C)2 = 0.00042 gün2’dir. 
Tüm yaklaştırmalardan geriye kalan artıklar Şekil 1d.’de gösterilmiştir. 
 
 



V842 Her  Çift Sisteminin Dönem Değişimi  

 

 823 

Tablo 2. V842 Her’e ait minimum zamanları. 
HJD Min. 

(2400000+) 
Tür Yöntem O-C Ref. 

HJD Min. 
(2400000+) 

Tür Yöntem O-C Ref. 

47646.5258 1 vis 0.0293 1 50151.5038 1 ccd 0.0041 8 

47666.4470 2 ptg 0.0462 2 50171.6103 1 ccd -0.0032 9 

47670.4210 1 ptg 0.0394 2 50177.4767 1 ccd -0.0033 9 

47724.4573 1 vis 0.0199 1 50178.5243 2 ccd -0.0033 9 

47758.4179 1 vis 0.0385 1 50200.5350 1 vis 0.0080 10 

48072.4829 2 vis 0.0353 1 50207.4403 2 ccd -0.0008 9 

48086.5102 1 vis 0.0248 1 50516.4872 1 ccd 0.0063 11 

48148.3332 2 vis 0.0399 1 50538.4860 2 vis 0.0056 10 

48513.3116 2 vis 0.0370 1 50541.4204 2 ccd 0.0068 11 

48622.6629 2 pe 0.0197 1 50556.4990 2 vis 0.0000 12 

48661.6339 2 vis 0.0202 1 51030.4410 2 vis 0.0112 13 

48714.6430 1 vis 0.0212 1 51326.4894 1 pe 0.0099 14 

48732.4452 2 vis 0.0143 1 51327.5340 2 vis 0.0070 13 

48733.4994 1 vis 0.0209 1 51425.3880 1 vis 0.0158 13 

48746.4931 1 vis 0.0245 1 51430.4120 1 vis 0.0114 13 

48747.5362 2 vis 0.0200 1 51430.4190 1 ccd 0.0184 14 

48749.4341 1 vis 0.0322 1 51433.3550 1 ccd 0.0211 14 

48755.5041 2 vis 0.0262 1 51660.4646 1 vis 0.0127 15 

48756.5507 1 vis 0.0252 1 51664.4431 2 ccd 0.0103 16 

48759.4833 1 vis 0.0245 1 51668.4211 1 ccd 0.0075 16 

48760.5381 2 vis 0.0317 1 51670.5306 1 vis 0.0218 15 

48763.4631 2 vis 0.0235 1 51722.4750 1 vis 0.0056 17 

48768.4776 2 vis 0.0095 1 51782.4020 1 vis 0.0103 18 

48803.4718 1 vis 0.0141 1 51786.3870 2 pe 0.0144 14 

48811.4271 1 vis 0.0077 1 51816.3550 1 vis 0.0213 18 

48862.3545 2 vis 0.0221 1 52053.5100 1 vis 0.0014 18 

48877.4339 2 vis 0.0162 1 52087.4550 1 vis 0.0044 19 

48888.3267 2 vis 0.0140 1 52113.4560 1 vis 0.0251 19 

48983.6534 1 pe 0.0098 1 52215.2800 1 vis 0.0231 17 

49061.5912 1 vis 0.0067 1 52321.4980 2 vis 0.0152 17 

49074.6000 1 vis 0.0254 3 52347.4840 2 vis 0.0209 19 

49075.4300 1 vis 0.0173 3 52359.4217 1 ccd 0.0160 20 

49076.4590 2 vis -0.0013 3 52367.3780 1 vis 0.0106 19 

49112.5040 2 vis 0.0065 3 52426.4670 1 ccd 0.0154 14 

49124.4590 1 vis 0.0190 3 52427.5141 2 ccd 0.0149 21 

49124.6595 2 pe 0.0099 4 52452.4460 1 ccd 0.0141 14 

49206.3670 2 vis 0.0052 3 52764.4150 2 vis 0.0101 2 

49237.3750 2 vis 0.0045 3 52825.3883 1 pe 0.0135 22 

49296.2650 1 vis 0.0198 5 52826.4379 2 pe 0.0155 22 

49780.6620 1 vis 0.0100 6 53081.8388 1 ccd 0.0134 23 

49799.5080 1 vis -0.0006 6 53111.8005 2 ccd 0.0139 23 

49929.4182 1 ccd 0.0081 7 53134.6371 1 ccd 0.0130 24 

50144.3803 1 ccd 0.0042 8 53211.3187 1 pe 0.0108 22 

50144.5898 2 ccd 0.0042 8 53214.4648 2 pe 0.0141 22 

 
Referanslar : 1- Vandenbroere (1993a), 2- Hübscher vd. (2003), 3- Vandenbroere, BBSAG Bull no.105, 4- 
Diethelm (1994), 5- Vandenbroere, BBSAG Bull no.107, 6-Vandenbroere, BBSAG Bull no.110, 7- Diethelm, 
BBSAG Bull no.109, 8- Agerer vd. (1997), 9- Garcia-Melendo (2003) 10- Vandenbroere, BBSAG Bull no.115, 
11-Agerer vd. (1998), 12- Vandenbroere, BBSAG Bull no.116, 13- Vandenbroere, BBSAG Bull no.121, 14- 
Agerer vd. (2003), 15- Meyer (2000), 16- Csizmadia (2001), 17-Diethelm (2004), 18- Hübscher vd. (2001), 19- 
Hübscher vd. (2002), 20- Blaetter, BBSAG Bull no.128, 21- Diethelm, BBSAG Bull no.128, 22- Bu çalışma, 23- 
Nelson (2005), 24- Dvorak (2005) 
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Şekil 1. a) V842 Her’in tüm minimum zamanları için O-C diyagramı, b) a) ile benzer şekilde ancak, 
yalnızca fotoğrafik ve fotoelektrik&CCD minimumları. Kesikli çizgi fit edilmiş fonksiyonun kareli 
kısmı (parabolik), düzgün çizgi ise fitin tümünü gösterir. c) parabolik yaklaşımdan kalan artıklar. 
Kesikli çizgi ile gösterilen eğri, fit edilen fonksiyonun çevrimsel karakterini gösterir. Çemberler içinde 
yer alan aykırı minimumlara ilişkin bilgi metinde açıklanmıştır. d) fit işlemi sonucu geriye kalan son 
artıklar. 

Tablo 3. O-C Analizi ile elde edilen parametreler ve hataları 
Parametreler Değer Standart Hata 

T0 (HJD) 2450177.4875 0.00025 
Pyör (gün) 0.419034924 0.000000078 
dEdP (gün/çevrim) 101090.8 −×  101014.0 −×  

'sin12 ia  (AB) 1.275 0.075 

'e  0.480 0.039 
'ω (°) 196.0 2.1 

'T (HJD) 2453140.0 37.1 
P12 (yıl) 12.35 0.08 
A (gün) 0.0064 0.0002 

)( 3mf  (M
�
) 0.01267 0.00218 

 
4. Sonuç ve Tartışma 
O-C analizi, V842 Her’in yörünge döneminin monoton bir artış üzerine binmiş bir 

çevrimsel değişim içerdiğini göstermektedir. Işık elemanlarında karesel terimle temsil edilen 
seküler karakter yörünge döneminin artış oranına karşılık gelmektedir. Bu değer dP/dt = 7.76 
x 10 -7 gün yıl-1 olarak hesaplanmıştır ve sistemde kütle transferi ve/veya kütle kaybının bir 
sonucu olarak düşünülebilir. Bileşenler arasında kütle aktarımının korunumlu olduğu 
düşünülürse, kütle transferi küçük kütleli bileşenden daha büyük kütleli bileşene doğru, dM/dt 
= 3.15 × 10−7 M

�
 yıl-1 mertebesinde olmalıdır. Kütle oranındaki değişim ise dq/dt = -2.73 x 

10-7 yıl-1 olarak hesaplanmıştır (Yang ve Liu [17]). Ancak, bu çalışmadaki seküler değişim, 
uzun dönemli çevrimsel bir değişimin parçası da olabilir. Bu durumu netliğe kavuşturmak için 
daha fazla fotoelektrik ve ccd gözlemlerine ihtiyaç vardır.  

O-C diyagramında gözlemlenen çevrimsel değişimin nedeninin üçüncü bir cisimden 
kaynaklandığı varsayımı altında, üçüncü cisme ilişkin özel parametreleri hesapladık. Örten 
çiftin bu geniş yörüngede dolanma dönemi 12.35 ± 0.08 yıl olarak hesaplandı. Örten çiftin 
kütle merkezinin üçlü sisteminin kütle merkezine olan uzaklığı 1.275±0.075 AB olmalıdır. 
Kuramsal üçüncü cisim için kütle fonksiyonu ise )( 3mf  = 0.0127 ± 0.0022 M

�
’tir. Eğer 

üçüncü cismin çift ile aynı düzlemde hareket ettiğini varsayarsak (i′ = i = 77.74°), üçüncü 
cismin kütlesi 0.41 ± 0.04 M

�
 olmalıdır. Kepler’in üçüncü yasasına göre yörüngenin yarı 

büyük eksen uzunluğu 7.01±0.04 AB’dir. V842 Her’in 151.48 parsek uzaklığından üçüncü 
cismin maksimum açısal ayrıklığını 0”.0462 ± 0.0005 olarak hesapladık. Demircan ve 
Kahraman [18]’ın anakol yıldızları için verdiği kütle parlaklık bağıntısını kullanarak üçüncü 
cisim için mutlak bolometrik parlaklığı Mbol = 8.

m4 ± 0.2 bulduk ve bu sonuca göre üçüncü 
cisim, sistemin toplam parlaklığından 4m.5 daha sönüktür. Buna göre önerilen üçüncü cismin 
parlaklığı çeşitli gözlemsel tekniklerin belirleme limiti civarındadır. Özellikle kuramsal 
üçüncü cismin kütlesi V842 Her’in yoldaş yıldızının  kütlesi ile karşılaştırılacak 
büyüklüktedir. Ancak, Rucinski ve Lu [9] çalışmalarında üçüncü cismin varlığından 
bahsetmemişlerdir. Bu nedenle, eğer üçüncü cisim varsa anakol yıldızlarına göre oldukça 
sönük ve sıkışık bir cisim ya da düşük kütleli bir çift sistem olabilir.  

W UMa türü değen çiftlerin özellikle W alt türleri manyetik olarak oldukça aktiftir. 
Yıldız lekeleri, kromosferik salmalar, koronal X-ışın salmaları gibi sayısız aktivite belirteci 
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gösterirler. Genellikle bu tür yıldızların baş bileşenleri bu aktivitenin seviyesinde baskındır. 
Applegate [19] bir bileşenin aktivite seviyesindeki herhangi bir çevrimsel değişimin sistemin 
yörünge döneminde çevrimsel bir değişime neden olacağını göstermiştir. Manyetik aktivite 
nedeniyle bir bileşenin dönme dönemindeki herhangi bir değişim, eşdönmenin varlığı 
nedeniyle sistemin yörünge dönemine yansıyacaktır. V842 Her’in O-C diyagramındaki 
çevrimsel değişime alternatif bir yaklaşım olarak manyetik aktivite etkisi de düşünüldü. 
Applegate [19]’in kuramsal yaklaşımı kullanılarak, aktivitenin çevrimi Pyör = 12.35 yıl, 
çevrimsel dönem değişiminin genliği ∆P = 0.323 sn çev-1, yörünge döneminde gözlenen 
çevrimsel etkiye neden olan açısal momentum transferi ∆J = -3.56x1047 g cm2 s-1 bulduk. Bu 
düzeydeki momentum transferi için gerekli enerji ∆E = 1.25 x 1041 erg ve ışınım gücündeki 
değişim ∆L = 1.01 x 10 33 erg s-1 dir. Buna karşılık gelen parlaklıktaki değişim ise ∆m=0m.10 
ve baş bileşenin yüzey manyetik alanı B = 12.6 kG olmaktadır. Applegate’e göre; i) uzun 
dönemli ışık değişimi ve O-C eğrisi aynı çevrimsel uzunluğa sahip olmalı. ii) birinde izlenen 
ekstremum noktası diğerindeki ile çakışmalıdır. iii) aktif yıldızın parlaklığı arttıkça sistemin 
rengi daha mavi olmalıdır. Maalesef V842 Her’in parlaklık değişimini doğrulayacak kadar 
uzun süreli fotometrik gözlemlere sahip değiliz. Fakat sistemin ışık eğrilerinde O’Connell 
etkisi görülmektedir. Manyetik aktiviteye ilişkin çevrimsel karakterin aydınlatılabilmesi için 
sistemin uzun süre fotometrik olarak izlenmesi gerekmektedir. 

O-C eğrisinde gözlenen çevrimsel değişime neden olan mekanizmanın belirlenmesi 
oldukça önemlidir. O-C diyagramında ışık-zaman etkisi, manyetik etkinlik çevriminden daha 
düzenli dönemlilik gösterir. Güneşteki manyetik aktivite çevrimleri ve kromosferik aktif 
yıldızları göz önüne alacak olursak çevrim dönemleri ve genlikleri, bir çevrimden diğerine 
değişim gösterebilmektedir. Bu nedenle bu tür bir değişim O-C diyagramında yarı-dönemli 
bir yapı göstermelidir. Gözlemsel veriler kısa zaman aralığına yayılmış olduğu için V842 
Her’in O-C diyagramındaki çevrimsel değişime neden olan mekanizma tam olarak ayırt 
edilememektedir ancak uzun dönemli sistematik gözlemler bu mekanizmayı açıklama şansı 
verecektir.  
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GO CYG ÖRTEN ÇĐFT SĐSTEMĐNĐN DÖNEM DEĞĐŞĐMĐ 

 
M. E. TÖRÜN1, A. S. KAHRAMAN1, S. O. SELAM1, B. ALBAYRAK1 

 
Özet 
 
GO Cyg örten çift sisteminin Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde (AUG) elde edilen 
minimum zamanları ve literatürdeki minimum zamanları kullanılarak sistemin O-C 
değişimi incelendi. O-C değişim karakteri çevrimsel yapılı bir değişim göstermektedir. 
Bu değişime, sisteme çekimsel olarak bağlı üçüncü bir cismin neden olduğu 
düşünülmektedir. Analiz sonucunda sistemin O-C değişim karakterini ve olası üçüncü 
cismi tanımlayan fiziksel parametreler belirlendi.  

 
Anahtar kelimeler: örten değişen çift yıldızlar,ışık eğrisi analizi,GO Cyg 

 
 

Abstract 
 
The O-C variation of the eclipsing binary system GO Cyg was studied by using newly 
determined and collected literature times of minima. The character of the O−C variation 
exhibits a cyclic variation. This variation can be attributed to the light-time effect due to 
a third body. The analyses yield the character of the O-C variation and the physical 
parameters of the hypothetical third component.  

 
Keywords: eclipsing binary stars, ligh-time effect, GO Cyg 

 
1. Giriş 
Kısa dönemli, Beta-Lyr türü örten çift yıldız GO Cyg (HD 197728, BD +34°4095) 

fotoğrafik olarak Schneller [1] tarafından keşfedildi. Sisteme ilişkin ilk tayfsal çalışma Pearce 
[2] tarafından yapıldı ve bu çalışmada birinci ve ikinci bileşenin tayf türleri sırasıyla B9n ve 
A0n olarak belirlendi. Pierce [3] yaptığı fotometrik gözlemlerden ikinci bileşenin tayf türünün 
kuvvetli yansıma etkisi kabulü altında F5 veya daha geç olduğunu ileri sürdü. GO Cyg’ye ait 
fotometrik çalışmalar Szczyrbak [4], Kukarkin [5,6], Liau [7], Ovenden [8], Popper [9] ve 
Mannino [10] tarafından yapıldı. Bu araştırmacılar sistemin ışık eğrisinin şekli ve yörüngenin 
dışmerkezliğine ilişkin çelişkili sonuçlar elde ettiler (bkz. Ovenden [8]). Kukarkin [5,6] kendi 
görsel gözlemlerine dayanarak sistemin β Lyr türü ışık eğrisi gösteren kısa dönemli bir örten 
çift yıldız olduğundan bahsederken Szczyrbak [4] GO Cyg’nin Algol türü bir değişen yıldız 
olduğunu iddia etti. Ovenden [8] sisteme ait elde ettiği ışık eğrilerini Russel yöntemi ile analiz 
ederek ikinci bileşenin tayf türünün F8 veya daha geç olması gerektiğini, daha erken tayf 
türünde görülmesinin sebebinin kuvvetli yansıma etkisi olabileceğini iddia etti. Popper [9] 
ikinci bileşenin tayfının görülebilir olup olmadığını sorguladı. Mannino [10] sisteme ilişkin 
elde ettiği ışık eğrilerini Russell – Merrill yöntemi ile analiz ederek ikinci bileşenin toplam 
ışığa katkısının ¼ oranında olduğunu ileri sürdü. Rovithis vd. [11] GO Cyg’nin birinci 
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bileşeninin Roche lobunu doldurmuş ve ikinci bileşenin, sistemin ayrık olmasına rağmen, 
değme durumundan çok uzak olmayan bir yarı ayrık sistem olduğunu söylediler. 

 
2. Gözlemler 
GO Cyg  sisteminin gözlemleri, 11 Temmuz,  4, 22 Eylül, 5 Ekim 2004 ve 20 Temmuz 2006 

tarihlerinde Ankara Üniversitesi Gözlemevi (AÜG)’nde 30 cm’lik Maksutov-Cassegrain teleskobu 
ve SSP-5A fotometre başlığı kullanılarak yapılmıştır. Sistemin ve kullanılan mukayese ve 
denet yıldızlarına ilişkin katalog bilgisi Tablo 1’de verilmiştir. Gecelik sönümleme katsayıları 
mukayese yıldızı gözlemlerinden elde edilmiştir. Bu gözlemlerden elde edilen mimimum 
zamanları Kwee ve van Woerden [12] yöntemi kullanılarak  Min II = 2453198.4772 ± 0.0003, 
Min I = 2453253.3879 ± 0.0003, Min I = 2453271.3315 ± 0.0003,  Min I = 2453284.2532 ± 
0.0003 ve Min I = 2453937.4162 ± 0.0004 olarak hesaplanmıştır. Hesaplanan yeni ışık 
elemanları : 

HJD Min I =  2433930.4051(3) + 0.717763594(2) x E. (1) 
 

Tablo 1. GO Cyg, mukayese ve denet yıldızlarına ait katalog bilgileri 
Parametreler GO Cyg Mukayese Denet 

GSC 02694-00550 02698-00896 02698-00326 
TYC 2694- 550-1  2698- 896-1 2698- 326-1 
α2000 20sa 37dk 20sn 20sa 36dk 38sn 20sa 35dk 44sn 
δ2000 35° 26’ 10” 35° 48’ 15” 35° 53’ 44” 
BT 8m.677 8m.974 9m.804 
VT 8m.663 8m.867 9m.704 
B-V 0.013 0.09 0.085 

 
 
 3.Sistemin Yörünge Dönemi 

Dönem değişimine ilişkin ilk çalışmalar Purgathofer ve Prochazka [13], Cester vd. 
[14] ve Sezer vd. [15] tarafından, daha güncel çalışmalar ise Hall ve Louth [16] ve Jones vd. 
[17] tarafından yapıldı. Hall ve Louth [16] sistemin 1934 ve 1984 yıllarında iki kere ani 
dönem değişimi (dönem atlaması) gösterdiğini ileri sürerken Jones vd. [17] sistemin dönem 
değişim karakterinin parabol üzerine binmiş çevrimli bir yapı olabileceğini ileri sürdü. 
Rovithis vd. [18] sisteme ilişkin yaptığı dönem analizinde sistemin döneminin artmaya devam 
ettiğini ve bunun bir parabol veya üçüncü dereceden bir polinomla temsil edilebileceğini 
belirtti. Edalati ve Atighi [19] sistemin dönemini 1.6 (±2) x 10-10E mertebesinde arttığını 
belirterek elde ettikleri U  bandındaki saçılmaların yüzey aktivitesi veya kütle transferinden 
kaynaklandığını ileri sürdüler. Oh vd. [20] sistemin dönemini 1.51 x 10-7 gün/yıl oranında 
arttığını ve yapılan fotometrik analiz sonuçlarından sistemin marjinal değen bir çift yıldız 
olduğunu ileri sürdüler. Chochol vd. [21] ise Edalati ve Atighi [19]’nin çalışmalarında sözü 
geçen, sistemin Roche geometrisi gereği O-C diyagramındaki değişimin parabolik yaklaşımla 
açıklanamayacağını, literatürdeki ilgili tüm yayınların aksine dönemde bir artışın değil 
azalmanın beklenmesi gerektiğini belirttiler.  

Önceki çalışmalarda elde edilmiş doğrusal ve ikinci derece ışık elemanları Tablo 2’de 
listelenmiştir. Sistemin dönem değişimine ilişkin çalışmalar, literatürde uzun zaman aralığına 
dağılmış gözlemler olmasına rağmen son 10 yılda elde edilen minimum zamanları sistemin 
dönem değişiminin açıklanmasında önem kazanmıştır. O-C diyagramına eklenen bu yeni 
minimum zamanları, sistemin dönem değişimine neden olduğu düşünülen kütle 
kaybı/aktarımı mekanizmasını açıklayan parabolik değişimin aslında çevrimsel yapıyla 
açıklanabileceğini ortaya koymaktadır. Bu çalışmada üzerinde durduğumuz, sisteme kütle-
çekimsel olarak bağlı olan üçüncü bir cismin varlığı böylece açıklanabilmektedir. Ankara 
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Üniversitesi Gözlemevi’nde elde ettiğimiz ve literatürden toplanan 109 fotoelektrik, 11 
fotoğrafik ve 60 görsel minimum zamanı Tablo 3’ te listelenmiştir. O-C diyagramında büyük 
saçılmalar gösteren görsel minimum zamanları analizin dışında tutulmuştur. 

 
Tablo 2. GO Cyg için literatürde verilen ışık elemanları. 

HJD (+2400000) Dönem Kareli Terim Kaynak 
26509.467 0.717767 - Szczyrbak [4] 

33930.40614 0.71776314 +0.108 x 10-9 x E2 Purgathofer and Prochazka [13] 
33930.4060 0.71776331 +0.113 x 10-9 x E2 Sezer vd. [15] 
33930.4064 0.7177655 - Hall ve Louth [16] 
33930.4064 0.71776294 +0.128 x 10-9 x E2 Hall ve Louth [16] 
33930.4064 0.7177576 - Hall ve Louth [16] 
33930.40535 0.71776285 +0.153 x 10-9 x E2 Jones vd. [17] 
45865.4051 0.71776779 +0.16 x 10-9 x E2 Edalati ve Atighi [19] 
33930.40399 0.71776297 +0.147 x 10-9 x E2 Oh vd. (1999) 
33930.4051 0.71776359 0.102 x 10-9 x E2 Bu çalışma 

 
Görsel minimum zamanlarının analize dahil edilmemesi O-C diyagramının zaman 

ölçeğinde bir kayıp yaratmamıştır. Şekil 1a’da mevcut tüm minimum zamanları ve Sezer vd. 
[15] tarafından verilen ışık elemanları kullanılarak oluşturulan O-C diyagramı görülmektedir. 
Şekil 1b’de ise görsel minimum zamanlarından arındırılmış O-C diyagramı çevrimsel 
değişimin fit edildiği yaklaşım ile gösterilmiştir. Sisteme kütle-çekimsel olarak bağlı üçüncü 
bir cismin varolduğu kabulü ile ışık-zaman yörüngesine ilişkin parametreler, Irwin [22]’in 
formülasyonunu temel alan aşağıdaki bağıntılardan elde edilmiştir.  

( ) ( ) 
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burada A gün kesrinde ışık zaman etkisinin yarı-genliği, ',','12 iea  ve 'ω  parametreleri ise 

yakın çiftin üçüncü cisimle oluşturduğu ortak kütle merkezi etrafındaki yörüngesinin sırasıyla 
yarı-büyük eksen uzunluğu, dış merkezliği, yörünge eğim açısı ve enberi noktasının 

boylamıdır, 'υ  gerçek anomali, 1010590.2 ×  ise ışık hızının km/gün birimlerinde değeridir. 

0,, TPE yör  ve dP/dE ise yakın çift sistem için sırasıyla çevrim sayısı, yörünge dönemi, 

başlangıç minimum zamanı ve dönem değişim miktarıdır. Üçüncü cismin yörüngesi için  'T  
enberiden geçiş zamanı ve 12P  yörünge dönemi, denklem (4)’ten türetilebilir. 

Ak vd. [23] tarafından hazırlanan OC2LTE30 adlı bilgisayar programını kullanarak 
denklem (2)’de verilen teorik fonksiyonla (O-C) değerlerine en küçük kareler yöntemini 
uygulayarak, sekiz serbest parametreyi ( ',,','sin',',,,, 12120 ωieiaTPdEdPPT yör ) belirledik. 

Bu yöntemi uygulayarak ilgili parametreleri ve standart hatalarını Tablo 4’te verildiği gibi 
bulduk. Bu parametreler Şekil 1b’de gözlemsel veriler boyunca düzgün çizgiyle gösterilen 
teorik O-C eğrisini elde etmek için kullanıldı. Denklem (2)’deki fark kareler toplamının 
değeri Σ(O-C)2 = 0.00205 gün2’dir.  Yaklaştırmalardan geriye kalan artıklar Şekil 1c’de 
gösterilmiştir.  
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Tablo 3. GO Cyg’ye ait minimum zamanları. 
HJD Min. 
(2400000+) 

Tür Yöntem O-C Ref. 
HJD Min. 
(2400000+) 

Tür Yöntem O-C Ref. 

2433111.4392 1 pe -0.0068 1 2436782.4420 2 pe -0.0133 1 

2433483.9573 1 pe -0.0088 1 2437189.4170 2 pe -0.0111 1 

2433496.8783 1 pe -0.0075 1 2437888.5160 2 pe -0.0153 1 

2433861.4990 1 pe -0.0115 1 2445866.4836 2 pe -0.0062 1 

2433930.4056 1 pe -0.0103 2 2445874.3760 2 pe -0.0092 1 

2433930.4060 1 pe -0.0099 1 2446327.2790 2 pe -0.0159 5 

2434309.3856 1 pe -0.0102 1 2446329.4275 2 pe -0.0207 5 

2434516.8180 1 pe -0.0120 1 2446705.5481 2 pe -0.0090 25 

2434606.5398 1 pe -0.0108 1 2448043.4720 2 pe 0.0009 13 

2437106.5092 1 pe -0.0170 1 2448043.4790 2 pe 0.0079 13 

2437106.5116 1 pe -0.0146 1 2448460.5021 2 pe 0.0095 11 

2437147.4226 1 pe -0.0163 1 2448460.5035 2 pe 0.0109 13 

2437882.4140 1 pe -0.0163 1 2448460.5049 2 pe 0.0123 11 

2437887.4377 1 pe -0.0169 1 2448496.3888 2 pe 0.0079 15 

2437910.4056 1 pe -0.0175 1 2448524.3823 2 pe 0.0086 26 

2445865.4056 1 pe -0.0075 3 2448844.5110 2 pe 0.0141 13 

2445954.4082 1 pe -0.0078 1 2448844.5133 2 pe 0.0164 27 

2445972.3528 1 pe -0.0073 1 2448855.2584 2 pe -0.0050 17 

2445972.3535 1 pe -0.0066 1 2449467.5319 2 pe 0.0149 28 

2445982.4010 1 pe -0.0078 1 2449556.5353 2 pe 0.0154 18 

2446264.4795 1 pe -0.0110 5 2449556.5366 2 pe 0.0167 18 

2446325.4892 1 pe -0.0113 5 2449605.3453 2 pe 0.0174 29 

2446328.3597 1 pe -0.0119 5 2449605.3453 2 pe 0.0174 29 

2446351.3280 1 pe -0.0120 6 2449605.3459 2 pe 0.0180 29 

2446351.3333 1 pe -0.0067 8 2449605.3459 2 pe 0.0180 29 

2446712.3731 1 pe -0.0028 8 2449623.2901 2 pe 0.0181 29 

2447470.3398 1 pe 0.0040 9 2449623.2901 2 pe 0.0181 29 

2448016.5601 1 pe 0.0051 11 2449907.5249 2 pe 0.0179 19 

2448016.5609 1 pe 0.0059 11 2449907.5269 2 pe 0.0199 19 

2448016.5617 1 pe 0.0067 11 2450409.9578 2 pe 0.0153 13 

2448177.3395 1 pe 0.0052 12 2450670.5090 2 pe 0.0178 30 

2448177.3415 1 pe 0.0072 11 2450673.3822 2 pe 0.0199 31 

2448180.2189 1 pe 0.0135 13 2451385.4045 2 pe 0.0193 32 

2448449.3807 1 pe 0.0134 11 2452530.2414 2 pe 0.0209 22 

2448459.4260 1 pe 0.0100 14 2452553.2102 2 pe 0.0213 22 

2448479.5213 1 pe 0.0079 15 2453198.4772 2 pe 0.0175 23 

2448484.5473 1 pe 0.0095 11 2439757.5743 2 pe -0.0171 58 

2448584.3166 1 pe 0.0095 16 2443795.7225 2 pe -0.0151 58 

2448856.3346 1 pe -0.0055 17 2443785.6749 2 pe -0.0140 58 

2449555.4585 1 pe 0.0153 18 2443790.6938 2 pe -0.0194 58 

2449555.4589 1 pe 0.0157 18 2443833.7577 2 pe -0.0214 58 

2449647.3328 1 pe 0.0157 19 2425556.9900 1 ptg 0.0211 1 

2449647.3330 1 pe 0.0159 19 2426120.4240 1 ptg 0.0096 1 

2450397.3990 1 pe 0.0174 20 2427140.3745 1 ptg 0.0159 1 

2450400.9891 1 pe 0.0187 13 2427330.5890 1 ptg 0.0227 1 

2450428.9822 1 pe 0.0189 13 2433410.7500 1 ptg -0.0040 33 

2451806.3726 1 pe 0.0182 21 2433539.9440 1 ptg -0.0077 1 

2452144.4417 1 pe 0.0200 21 2434923.7860 1 ptg -0.0167 1 

2452518.3953 1 pe 0.0180 22 2446597.4940 1 ptg -0.0395 34 

2452577.2540 1 pe 0.0199 22 2446736.0470 1 ptg -0.0151 34 

2453253.3879 1 pe 0.0192 23 2439029.3860 1 ptg -0.0328 35 

2453271.3315 1 pe 0.0186 23 2446736.4050 2 ptg -0.0160 34 

2453284.2532 1 pe 0.0206 23 2425864.9050 1 vis 0.0149 1 

2453937.4162 1 pe 0.0174 24 2426112.5390 1 vis 0.0200 1 

2447086.3319 1 pe 0.0004 25 2436782.4420 2 pe -0.0133 1 

2438242.7313 1 pe -0.0170 58 2426540.3270 1 vis 0.0200 1 

2438260.6772 1 pe -0.0152 58 2426711.1450 1 vis 0.0099 1 

2438268.5673 1 pe -0.0206 58 2426957.3550 1 vis 0.0265 1 

2443822.6396 1 pe -0.0142 58 2427058.5530 1 vis 0.0196 1 

2443677.6492 1 pe -0.0160 58 2427325.5610 1 vis 0.0191 1 

2443702.7706 1 pe -0.0164 58 2427417.4330 1 vis 0.0171 1 

2443807.5702 1 pe -0.0105 58 2428035.4310 1 vis 0.0194 1 

2444075.2925 1 pe -0.0146 58 2428398.6120 1 vis 0.0113 1 

2446329.4275 2 pe -0.0207 5 2428418.7080 1 vis 0.0099 1 

2447802.3114 2 pe 0.0093 10 2428797.6880 1 vis 0.0099 1 

2448043.4720 2 pe 0.0009 12 2428807.7440 1 vis 0.0172 1 

2448043.4790 2 pe 0.0079 12 2428823.5290 1 vis 0.0114 1 

2448176.2725 2 pe 0.0148 10 2428838.6040 1 vis 0.0133 1 
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Tablo 3. GO Cyg’ye ait minimum zamanları. 
HJD Min. 
(2400000+) 

Tür Yöntem O-C Ref. 
HJD Min. 
(2400000+) 

Tür Yöntem O-C Ref. 

2439029.3860 1 vis -0.0328 35 2447452.3880 1 vis -0.0036 50 

2440725.4640 1 vis -0.0336 37 2443749.4090 1 vis -0.0328 42 

2443360.3720 1 vis -0.0411 39 2447475.3760 1 vis 0.0159 49 

2443434.3180 1 vis -0.0249 40 2447834.9400 1 vis -0.0204 51 

2443739.3660 1 vis -0.0270 41 2448095.5110 1 vis 0.0019 12 

2443749.4090 1 vis -0.0328 42 2448146.4750 1 vis 0.0046 12 

2443762.3260 1 vis -0.0355 43 2448177.3400 1 vis 0.0057 12 

2443767.3500 1 vis -0.0359 43 2448205.3190 1 vis -0.0082 12 

2444082.4360 1 vis -0.0487 44 2448206.0460 1 vis 0.0011 52 

2444090.3550 1 vis -0.0252 44 2448553.3110 1 vis -0.1322 53 

2444166.4270 1 vis -0.0362 45 2448553.4650 1 vis 0.0218 53 

2445280.3900 1 vis -0.0446 46 2448935.3190 1 vis 0.0248 27 

2445280.3910 1 vis -0.0436 46 2449316.4560 1 vis 0.0285 28 

2445539.5380 1 vis -0.0098 45 2449637.2950 1 vis 0.0266 54 

2446736.0470 1 vis -0.0151 34 2449688.2440 1 vis 0.0142 54 

2446768.3330 1 vis -0.0285 47 2449990.4300 1 vis 0.0212 55 

2447102.1250 1 vis 0.0027 48 2450021.2670 1 vis -0.0057 56 

2447375.5600 1 vis -0.0308 49 2446736.4050 2 vis -0.0160 34 

2447378.4320 1 vis -0.0298 49 2447102.5000 2 vis 0.0188 48 

2447380.5340 1 vis -0.0811 49 2447474.9900 2 vis -0.0112 49 

2447388.5080 1 vis -0.0025 50 2448534.4440 2 vis 0.0216 11 

2447411.4500 1 vis -0.0290 49 2453525.4130 1 vis 0.0113 57 

 
Referanslar: 1- Piotrowski, S. L. and Strzalkowski, A. 1951, AA 4, 129, 2- Kholopov vd. 1985, 3- 
Sezer vd. 1985, 4- IBVS 2793, 5- IBVS 2842, 6- SAC 1992, 7- BAAVS 64-21, 8- BAAVS 67-7, 9- 
BAAVS 72-22, 10- IBVS 3950, 11- BAV-M 60, 12- BAV-M 59, 13- J. Astron. Space Sci. 15(1), 69–
74 (1998), 14- BBSAG Bull.98, 15- AA 42-363, 16- PRIV. INF., 17- IBVS3897, 18- BAV-M 80, 19- 
IBVS 4383, 20- BAV-M 102, 21- IBVS5296, 22- IBVS5456, 23- IBVS5649, 24- Bu çalışma,25- 
UNP, 26- BBSAG Bull.99, 27- BAV-M 62, 28- BAV-M 68, 29- IBVS 4172, 30- IBVS 4534, 31- 
BAV-M 111, 32- IBVS 5016, 33- MVS VOL.1 PAGE.124, 34- MVS VOL.11 PAGE.155, 35- MVS 
VOL.8 PAGE.28, 36- B.R.N.O, 37-ORION 119, 38- BBSAG Bull...24, 39- BBSAG Bull.34, 40- 
BBSAG Bull.35, 41- BBSAG Bull.38, 42- AN 302-1-154, 43- BBSAG Bull.39, 44- BBSAG Bull.44, 
45- BAV-M 38, 46- BAV-M 36, 47- BBSAG Bull.83, 48- MVS VOL.11 PAGE.164, 49- MVS 
VOL.12 PAGE.16, 50- BAV-M 52, 51- MVS VOL.12 PAGE.51, 52- MVS VOL.12 PAGE.103, 53- 
MVS 12-141, 54-BAV-M 79, 55- BBSAG Bull.113, 56- BAV-M 101, 57- Vsnet-ecl minima 
database(Nagai), 58- 1990JApA,11,271H. 
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Şekil 1a) GO Cyg’nin tüm minimum zamanları için O-C diyagramı, b) görsel minimum 
zamanlarından arındırılmış minimum zamanları, c) Sinüsel yaklaşımdan kalan artıklar. 

 
Tablo 4. O-C Analizi ile elde edilen parametreler ve hataları 
Parametreler Değer Standart Hata 

T0 (HJD) 2433930.4159 0.000248 
Pyör (gün) 0.717765047   0.00000003643   

dEdP (gün/çevrim) 0 0 

'sin12 ia  (AB) 3.51686 0.05975 

'e  0.350 0.019 
'ω (°) 39.00 1.44 

'T (HJD 2449231.0000 45.36 
P12 (yıl) 77.20 0.152 
A (gün) 0.0196 0.00028 

)( 3mf  (M
�
) 0.00730 0.000348 
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4. Sonuç 
O-C analizi, GO Cyg’nin yörünge döneminin çevrimsel bir değişim içerdiğini 

göstermektedir. Literatürde dönem değişiminin parabolik bir yapı gösterdiğine ilişkin çok 
sayıda yayın bulunmasına rağmen, çalışmamızı sonuçlandırmaya yakın zamanda yayına 
verilmiş olan Chochol vd. [21] makalesinde de belirttiği gibi sistemin fotometrik analizleri 
sonucunda Rovithis vd. [11] ve Edalati ve Atighi [19]’nin sistemin Roche geometrisine ilişkin 
sonuçlarına göre büyük kütleli bileşenden diğerine kütle aktarımı sözkonusu ise ve eğer 
sistemde kütle korunumlu ise dönem artışından, dolayısıyla parabolik bir O-C diyagramından 
behsedemeyiz. Işık-zaman etkisi yaklaşımı ile gerçekleştirdiğimiz analiz sonuçlarına göre 
elde ettiğimiz değerler Tablo 4’te listelenmiştir. Đkili sistemin üçlü sistemin kütle merkezi 
etrafındaki yörünge dönemi P12 = 77.20 yıl ve yörünge eğimi 79'=i ° kabulü altında  kütlesi 
m3 = 0.55 ± 0.029 m

�
  olarak elde edilmiştir, bu dönem yaklaşık olarak analizde kullanılan 

minimum zamanlarının dağıldığı zaman ölçeğine yakın bir değerdedir, literatürde bulunan 
minimum zamanlarının belirli dönemlerde eksik kalmış olması sonuca ihtiyatlı yaklaşılması 
gereğini doğurmaktadır, bu nedenle sistemin önümüzdeki yıllarda yapılacak gözlemleri daha 
kesin sonuçlar elde etmek açısından büyük önem taşımaktadır. 
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AKTĐF KROMOSFERLĐ ÇĐFT YILDIZLAR (CAB) KATALOĞUNUN 
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M. TÜYSÜZ1, Z. EKER1, N. AK1, D. DOĞRU1, E. SOYDUGAN1, 

H. BAKIŞ1, B. UĞRAŞ1, F. SOYDUGAN1 

 
Özet 
 
Aktif kromosferli çift yıldızlar (CAB), kromosfer, geçiş bölgesi ve korona aktivitesi 
güçlü F türü veya geri türde ayrık çift yıldız sistemlerdir. Mevcut CAB kataloklarında 
bu yıldız sistemlerine ait fotometri ve tayf gözlemlerinden elde edilengözlem 
parametrelerinin yanında, yörünge parametreleri ve sistemlerin fiziksel özellikleri ile 
ilgili bilgiler bulunmaktadır. Đlk olarak 1988 yılında yayınlanan CAB kataloğunun 
güncelleştirilmiş ikinci versiyonu 1993 de kullanıma sunulmuştur. Yeni keşfedilmiş çok 
sayıda CAB olmasına ve daha duyarlı gözlemlerle verileri güncellenmiş kayıtlı CAB 
yıldızlarının olmasına rağmen bir üçüncü versiyonu henüz yayınlanmamıştır. Bu 
eksikliği gidermek için bir TÜBĐTAK Projesi başlatılmıştır. Bu çalışma hazırlanmakta 
olan üçüncü katalog için ne tür bilgilerin hangi kriterlerle nasıl toplandığını 
özetlemektedir.  

 
Anahtar Kelimeler: Çift yıldız, Kromosferik aktivite, Katalog. 

 
Abstract 
 
Chromospherically Active Binaries (CAB) are the class of detached binary systems with 
spectral types later than F chracterized by a strong chromosphere, transition region and 
coronal activity. Exiting CAB catalogs contain fotometric and spectral observing 
parameters, and physical, orbital quanties obtaineid from these observations. After the 
first published CAB catalog in 1988, the updated version has been available since 1993, 
although there have been numerous new identifications and new observations giving 
freshy determined new parameters, the third version have not yet been appeared in the 
literature. A TUBITAK Project have been established to fulfill this aspect. This study 
summarizes the criteria for collected information for the third version which is still 
preparation. 
 
Key Words: Binary stars, chromospherıc actıvity, Catalogue 

 
1. Giriş 
Aktif kromosferli çift yıldızlar (CAB) F ve daha geri tayf türünden bir veya iki 

bileşeni de dev, alt dev veya anakol yıldızı olabilen ayrık çift yıldız sistemleridir. CaII H ve K 
çizgi merkezlerinde ve bazen Hα da belirgin olan salma, kromosferik aktivitenin en temel 
belirtecidir ve yıldız lekerinden kaynaklanan fotometrik değişimleri de beraberinde getirir. 
Güneş benzeri olarak nitelenen bu aktivitenin temel kaynağı manyetik aktivite ve manyetik 
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aktiviteyi doğuran dinamodur. CAB yıldızları çift yıldız olduklarından dolayı çekimsel 
kilitlenme nedeni ile hızlı dönerler. Hızlı dönme ve anakol sonrası evrimde derinleşen 
konvektif katman dinamo etkisini bu yıldızlarda çok etkin hale getirmiştir. Aktivite fotosfer, 
kromosfer, geçiş bölgeleri ve koronada etkin şekilde kendini gösterir. CAB sistemlerinin 
aktivitesi Güneşe göre yaklaşık 10 kat fazladır. 

CAB lerin genel özelliklerini özetlersek; 
1) Çoğunlukla ayrık çift yıldız sistemleridir. Yarı-ayrık sistemlere  CAB kataloglarında 

az da olsa rastlanmaktadır. 
2) Bileşenlerin biri veya her ikisi, F veya daha geri tayf türünden, dev, alt dev veya 

anakol yıldızı olabilir. 
3) Kuvvetli Ca II H ve K salması gösterir [2] ve H∝∝∝∝ salması gözlenebilir 
4) Tutulma gösteren sistemlerin ışık eğrisinde tutulmalar  dışındaki evrelerde dalga 

benzeri bozulmalar görülür ve bozulmalar daha çok azalan evrelere doğru kayma (göç) 
gösterir. Lekeler genellikle soğuk olan yoldaş bileşen üstündedir. Bu yüzden birinci 
minimum derinliği değişken olabilir [3], [4]. 

5) Manyetik aktivite, fotosfer ve kromosferden koronaya kadar uzandığından dolayı 
Elektromanyetik tayfın hemen hemen her bölgesinde aktiftirler. Bu nedenle, Radyo 
[5], IR [6] X-ışınları [7],  [8] gibi görünen bölge dışındaki dalga boylarında da ışıma 
yaptıkları gözlenmiştir. 
 
2. CAB Kataloglarının Tarihçesi 
Hall(1976) [9]   yaklaşık olarak 40 tane aktif kromosferli çift yıldız sisteminin, temel 

özelliklerini belirleyip prototiplerine atıfla RS CVn yıldızları adı altında bir liste sunmuştur. 
Daha sonra Eker(1984) [10] doktora tezine ön hazırlık olarak başlattığı çalışmayı genişletmiş, 
literatürde 89 tane RS CVn olarak tanımlanmış sistemin fotometrik, tayfsal, yörünge ve 
fiziksel özellikleri toplayıp katalog formatında Wisconsin Astrophysics isimli bir preprint 
dergisinde “Reference Catalogue of RS CVn” adı ile yayınlamıştır. Bu sırada Hall ve gurubu 
da başlattıkları kataloglama çalışmalarını sürdürmektedirler. Prepirinti gören Hall ve 
arkadaşları Eker’e çalışmalarını birleştirmeyi teklif etmişlerdir. Bu teklif ile Eker elindeki 
mevcut verileri Hall gurubuna göndermiştir. Bu çalışma devam ederken Avusturyalı Klaus G. 
Strassmeier de Eker gibi kendi çabaları ile bir katalog oluşturmuş “Astronomi and 
Astrophysics” dergisinde yayınlamak için göndermiştir. Ancak, dergi bu yayını seçtiği hakem 
Daniel M. Popper’a göndermiştir. Hall gurubunun sürmekte olan kataloglama çalışmasından 
haberdar olan Popper durumu Douglass S. Hall a bildirmiş ve Popper ve Hall’un ortaklaşa 
hakem kararı olarak Strassmeier’in bu çalışmasının sürmekte olan kataloglama çalışması ile 
birleştirilmesi önerilmiştir. Bu nedenle Strassmeier’e Vanderbilt Üniversitesine gitmesi için 
bir burs bulunmuş, Strassmeier de Vanderbilt deki guruba katılmış bu şekilde katalog son 
şeklini almıştır. Katalog düzeni ve formatı olarak da Eker’in kataloğu temel alınmıştır. Aynı 
referanslama sistemi devam ettirilmiş hatta Eker’in başlattığı referans numaraları aynen 
korunmuştur. Ancak, katalogdaki yıldızları tanımlamada, uzun tartışmalar sonucu RS CVn 
benzeri aktivitenin sadece RS CVn yıldızlarında olmaması; örneğin BY Dra yıldızlarının da 
hatta bazı Algol, ve Beta Lyrea sistemlerinin de, bunlar yanında FK Com ve W UWa 
sistemlerinin de benzer özellik göstermeleri yani Ca II H ve K emisyonu, manyetik aktivite, 
leke kaynaklı tutulma dışı parlaklık değişimleri göstermesi tartışılmıştır. FK Com  ve W UMa 
yıldızlarının tanımında bu yıldızları RS CVn lerden kesin olarak ayıran özellikler vardır. FK 
Com yıldızları çok hızlı dönen tek yıldızlardır. W UMa yıldızları da değen sistemlerdir. Beta 
Lyrea sistemleri ve Algoller de çok kesin olmasa RS CVn lerden ayrılmaktadırlar. Ancak BY 
Dra sistemleri için anlamlı bir ayrımdan söz edilemez. BY Dra sistemleri RS CVn lere göre 
daha geç tayf türünde ana kolda oldukları açıktır. Ancak, BY Dra lara benzeyen anakolda 
ancak genelde daha ön tayf türlerinde RS CVn ler vardır ve anakol üstünde sınırın nerede 
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başlayıp nerede bittiği belirsizdir. Fekel (1977)[11] BY Dra sistemlerini RS CVn lerin 
tanımlandığı yıllarda tanımlamıştır. RS CVn ve BY Dra listeleri karşılaştırılınca anakoldaki 
sınırlarının bir birinin içine girdiği ve kesin bir sınır olmadığı görülmüştür.  

RS CVn ve BY Dra sistemlerini ayıran kesin bir sınırın olmaması, ve fiziksel olarak 
da bir sınırın tanımlanamaz olması bu iki gurubun birleştirilmesi için gerekçe olmuştur. 
Böylece daha geniş bir tanımlama yapmak gereği duyulmuştur. Daha geniş tanımlama, 
yukarıda verilmiştir, bu nedenle hem klasik RS CVn leri ve BY Dra’ları hem de az sayıda da 
olsa HR 5110 gibi bazı Algol sistemlerini içinde barındıran 168 tane yıldızın olduğu bir 
katalog Strassmeier et al. (1988) [12] Catalog of Chromospherically Active Binaries CCAB 
adı altında yayınlanmıştır.  

Beş yıl sonra bu katalog Strassmeier [1] ve arkadaşları (D.S. Hall ve F.C.Fekel)  
tarafından güncellenmiş ve aktif kromosferli çift yıldızların sayısı 206 ya ulaşmıştır. Eker 
1996 yılında Strassmeier’i Viyana da ziyaret ettiği zaman üçüncü versiyonun hazırlanmakta 
olduğunu öğrenmiştir. Ancak, nedense bu üçüncü versiyon hala yayınlanamamıştır. Özellikle 
Hipparcos uydusu verilerinin değerlendirilmesinden sonra çok sayıda yeni aktif kromosferli 
çift yıldız keşfedilmiştir. Bu gün CAB sistemlerinin sayısının 300 ün üstünde olduğu tahmin 
edilmektedir.  

  
3. Yeni CAB Kataloğunun Hazırlanması ve Kullanılan Parametreler 
TÜBĐTAK 104T508 nolu Bilimsel Araştırma Projesi adetleri 300 ün üstünde olduğu 

tahmin edilen CAB sistemlerini yeni bir katalog olarak toplanmasını hedeflemektedir. 
Yıldızların literatür taramaları halen devam etmektedir. Veri toplama iki adımda 
gerçekleştirilmektedir. Ana veri tabanına işlenmeden önce her bir yıldız için “Yıldız Takip 
Formu” hazırlanmaktadır. Yıldız takip formu, temelde yıldız parametrelerinin tek bir sistem 
için hangi formatta hangi sırayla hangi kriterlere göre sınıflandırılacağını gösteren bir 
çizelgedir ve ilgili yıldızın veri tabanına işlenecek veya işlenmesi muhtemel verileri 
barındırır. Bu şekilde verisi toplanmış yıldızlar sonra ana veri tabanına aktarılmaktadır. 

Yıldız takip çizelgesinde ilk olarak yıldızın tanımlanması yapılmıştır. Bu tanımlamalar 
yıldızın çapraz referansları olarak da bilinir. Yıldız farklı kaynaklarda farklı isimlerle 
gösterilmiş olabilir. Öncelikle sistemin mevcut isimlerden biri kullanıp Simbad veri 
tabanından (http://simbad.u-strassbg.fr/sim-fid.pl) [13] yıldızla ilgili ilk ön bilgilere ve 
yıldızın değişik isimlerinin verildiği listeye bakılır. Yıldızın farklı isimleri kontrol edilerek, 
popüler isimleri kaydedilir. Ardından yıldızın ICRS 2000 koordinatları (α,δ) çizelgeye 
kaydedilir. Sistemin Hipparcos veri tabanından görsel çift ya da çoklu sistem üyesi olup 
olmadığı kontrol edilir. Eğer çoklu sistem üyesi ise Hippercos verilerinin nasıl ölçüldüğüne 
dikkat edilir. Yıldız ile yazılmış makalelerde küme üyeliği, çoklu sistem üyeliği veya yıldız 
hakkında anormal bir durum varsa,  “comments” sütununa  kaydedilir. 

Yıldız takip çizelgesindeki parametrelerin ne anlama geldiği, literatürden bilgi 
toplanırken nelere dikkat edilmesi gerektiği aşağıda özetlenmiştir.  

 
1. Yıldız sıra numarası: Yıldızların inceleme listesine katıldığı numaradır. Her yeni 

yıldıza yeni numara verilmektedir. Bu numaralar ana veri tabanında tekrar 
düzenlenecektir. 

2. Cat. # : Yıldızın Eker 1983 katalogundaki 89 tane yıldızın numarasıdır. Eker özel 
veri bankasını günümüze kadar devam ettirmiştir. Bundan dolayı her eklenen yıldıza 
yeni numara verilmiştir. Bu numara yıldız takip çizelgesinde Star Number olarak 
belirtilmektedir. Daha sonra bu numara yeni yıldızların da sıraya konmasından sonra 
tekrar düzenlenecektir. 

3. CCABS # : Strassmeier 1988 katalogundaki  numarasıdır. 
4. CABS # : Strassmeier 1993 katalogundaki  numarasıdır. 
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5. NAME :Yıldızın en çok kullanılan ismi, varsa değişen yıldız tanımlamasıdır. 
6. HD : Henry Drapper katalog numarasıdır. 
7. HR : Parlak yıldız katalogu numarasıdır. 
8. SAO : Simitsonian Astrophysical Observatory kataloğu numarasıdır 
9. Class: Yıldızın aktivite sınıflamasıdır. Klasik olarak bu yıldızlar RS CVn yıldızları 

olarak sınıflandırılmışlardır. Daha sonra bu sınıfa BY Dra yıldızları da dahil 
edilmiştir. RS CVn ya da BY Dra olmasının çok da önemli olmadığını, aktif 
kromosferli çift olmasından dolayı CAB olarak isimlendirilmesi yeterli olduğu 
düşünülmektedir. Günümüzde RS CVn ya da BY Dra sınıflamasının çok önemi 
kalmasa da, bazı araştırmacılar bu sınıflama türünü sürdürmektedir. Yıldız gözlem 
tarihine ışık tutması ve ilk tanımlama olarak yıldızın türüne işaret etmesi açısından 
bu sınıflamanın korunmasına karar verilmiştir.  

10.  Defined : Yıldızın aktivite sınıflama tanımlamasını yapan referansdır. 
11. Comments: Yıldızla ilgili herhangi dikkat çekici bir açıklama, Küme üyeliği, çoklu 

sistem üyeliği gibi bilgileri veya yıldız hakkındaki anormal durum ile ilgili bilgileri 
(Roche lobunu doldurmuş olması, eksen dönmesi, flare v.b.)   içerir. 

12. Vmax. (mag) : Kadir biriminde yıldızın gözlenmiş maksimum parlaklığıdır. Simbad 
veri tabanında verilen V parlaklığının kaynağı açıkça belirtilmemiş ve en parlak 
değeri içerip içermediği bilinmemektedir. Bu nedenle literatürü tarama ihtiyacı 
duyulmaktadır. Maksimum parlaklık, yıldız leke modellerinde, ışık eğrisi veya 
Doppler Đmaging çalışmalarında yıldızın lekesiz parlaklığını veren parametre olarak 
kullanılmaktadır. Bu nedenle önemli bir parametredir. Hipparcos veri tabanında da 
yıldızın parlaklığı verilmektedir. Ancak Hipparcos uydusunun kendi ölçümleri 
yeterince duyarlı değildir. Bu nedenle aynı veri tabanında verilen ve daha duyarlı 
olan Tyco uydusunun ölçümleri kullanılarak aşağıdaki formüllere göre parlaklık 
hesabı yapılıp yıldızın V parlaklık ve B-V renk değerleri araştırıcı tarafından 
hesaplanmaktadır.  

    

   V = VT- 0.09 (BT-VT) 

   σV = [(1.09 σVT)2 + (0.09 σBT)2] 1/2 

   B-V = 0.850 (BT-VT) 

 V: Johnson V band parlaklık değeri 

 VT: Tyco uydusunun ölçtüğü V bandı parlaklığı 

 BT: Tyco uydusunun ölçtüğü B bandı parlaklığı 

 σV: Johnson V band parlaklık hatası 

 σVT: Tyco uydusunun ölçtüğü V bandı parlaklık hatası 

 σBT: Tyco uydusunun ölçtüğü B bandı parlaklık hatası 

 Ref: http://www.aerith.net/astro/color_conversion.html [14] 

 Daha sonra literatürde bulunan bütün parlaklık değerleri yıldız takip çizelgesine 
girilir. Ana veri tabanına kayıt edilirken en güvenilir olan kaydedilecektir. 

13. Wave Amplitude (mag): Kadir birimi olarak yıldızın tutulmalar dışındaki parlaklık 
değişimidir. Bu parametre, lekelerin ışık değişimine katkısını ifade etmektedir. 
Farklı zamanlarda ölçülmüş farklı ∆V değerleri olabilir. Değerler çok fazla sayıda 
ise mümkün olduğunca en büyük değer kaydedilir. Bu parametrenin sıfırdan farklı 
olması sistemdeki leke aktivitesinin belirtecidir.  
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14. Ppht (day): Gün cinsinden yıldızın fotometrik dönemidir. Fotometrik dönem ve 
yörünge dönemi farklı olabilir. Fotometrik dönem tutulma dışı ışık değişimlerinden 
elde edilen dönemdir.  

15. Migration Period: Göç dönemidir. Eğer fotometrik dönem yörünge döneminden 
farklı ise; tutulma dışı parlaklık değişimlerinin minimumu, yörünge döneminin 
evrelerine göre kayar. Bu minimum kaymasının yeniden aynı evreye gelmesine 
kadar geçen süreye migrasyon periyodu denir. Bu parametre yıldızda 
senkronizasyonun olup olmadığına bağlıdır. Senkronize olmayan sistemlerde 
tutulma dışı minimum, aynı yörünge dönemi içinde bir kaç sefer görülebilir. 
Senkronize sistemlerde tutulma dışı minimum evreye göre kayma göstermez. 
Küçülen ya da büyüyen evrelere doğru kayması yıldızın yörüngedeki dolanımına 
göre daha hızlı veya daha yavaş döndüğünü ifade eder. Bu parametre leke 
modellemesi çalışmaları için önemli bir parametredir.  

16. Cycle Period: Leke çevrimi dönemidir. Güneşimiz kromosferik aktivite gösteren bir 
yıldızdır. Aktif çift olmaları ve çekim etkileşmeleri nedeni ile aktif kromosferli çift 
yıldızlar Güneş’ten çok daha hızlı dönerler. Hızlı dönmeleri ve konveksiyon 
katmanlarının Güneş’e göre daha derin olması nedeniyle CAB yıldızları Güneş’e 
göre daha aktiftirler. Güneş’in leke sayımlarından elde edilen 11 yıllık bir aktivite 
çevrimi vardır. Dolayısıyla CAB yıldızlarının da  Güneş’te gözlenene benzer aktivite 
çevrimlerine sahip olmaları beklenir. Bu konuda araştırma yapan yazarlar bazı 
yıldızlar için bu çevrimi belirlemişlerdir.  

17. U-B (hot/cool): Yıldızın U-B rengidir. Genelde sistemin toplam (her iki bileşen için 
tek değer) rengi gözlemlerden belirlenmektedir. Bazı araştırıcılar analizler ile 
bileşenlerin renklerini ayrı ayrı belirlemişlerdir. Eğer bileşenlerin renkleri ayrı ayrı 
belirlenmiş ise sıcak ve soğuk bileşen için değerler “/” ile ayrılarak verilmiştir.  

18. B-V (hot/cool): Yıldızın B-V rengidir.  
19. V-R (hot/cool): Yıldızın V-R rengidir. 
20. R-I (hot/cool): Yıldızın R-I rengidir. 
21. Spt. Type: MK sınıflamasına göre yıldızın tayf türüdür. Eğer sistemdeki bileşenlerin 

tayf türleri ayrı ayrı belirlenmişse her bileşenin tayf türü kaydedilir. Çoklu sistemler 
söz konusu olduğunda yakın olan çiftler parantez içinde belirtilir.  

22. SB : Tayfsal gözlemlerde kaç bileşene ait çizgilerin tayfta görüldüğü bilgisini verir. 
SB1- Tek çizgili tayfsal çifttir. Bileşenlerden yalnızca bir tanesine ait tayf çizgisinin 
gözlenebildiği, diğer bileşenlerin sönük olmasından dolayı tayf çizgilerinin 
gözlenemediğinin belirtecidir. SB2- Çift çizgili tayfsal çifttir. Her iki bileşene ait 
tayf çizgilerinin ayırt edilebilmesinin belirtecidir. Çoklu sistemlerde bu parametre 
SB3 hatta SB4 olabilmektedir. 

23. Teff (hot): Sıcak bileşenin etkin sıcaklığıdır. 
24. Teff (cool): Soğuk bileşenin etkin sıcaklığıdır. 
25. log g (hot): Sıcak bileşenin yüzey çekim ivmesinin logaritmik ifadesidir. 
26. log g (cool): Soğuk bileşenin yüzey çekim ivmesinin logaritmik ifadesidir. 
27. Ab.[Fe/H](log/sol) (hot): Sıcak bileşenin Güneş’e oranla logaritmik olarak demir 

bolluğudur. 
28. Ab.[Fe/H](log/sol) (cool): Soğuk bileşenin Güneş’e oranla logaritmik olarak demir 

bolluğudur. 
29. Log n(Li) (hot): Sıcak bileşenin Güneş’e oranla logaritmik olarak lityum bolluğudur. 
30. Log n(Li) (cool):Soğuk bileşenin Güneş’e oranla logaritmik olarak lityum 

bolluğudur. 
31. Vsin i (hot): Sıcak bileşenin ekvator dönme hızının (km/s olarak çizgisel hız) 

yörünge eğim açısının sinüsü ile çarpılmış değeridir. Yıldız tayfındaki çizgi 
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genişlemesini etkileyen temel faktördür. Çizgi profillerinden ölçülür. Vsin i değeri 
bilinen yıldızın, dönme periyodu da biliniyorsa yıldızın yarıçapı tahmin edilebilir. 

32. Vsin i (cool): Soğuk bileşenin ekvator dönme hızının (km/s olarak çizgisel hız) 
yörünge eğim açısının sinüsü ile çarpılmış değeridir. 

33. Ca II H&K: Ca II H&K çizgi salmasıdır. Bu parametre en temel kromosferik 
aktivite belirtecidir. Herhangi bir çift yıldızın aktif kromosferli çift yıldız kataloguna 
girmesi için bu parametrenin ölçülmüş olması gerekmektedir. Güçlü, orta ve zayıf 
olarak belirlenmektedir. Bu şekilde belirlenmese de tayfta bu çizgilerin salma olarak 
görülmesi yeterlidir. Konu ile ilgili kısa açıklama ve parantez içinde referansı verilir. 
Eğer açıklama yok yalnızca referans varsa, yıldız hakkında yorum yapılmamış ancak 
belirtilen kaynakta ölçüm sonuçları var demektir.  

34. H alpha: Hα çizgisi ve çizgi profili ile ilgili açıklamadır. Hidrojen, yıldızlarda en bol 
bulunan temel elementtir. H alfa çizgisi ve çizgi profili ile ilgili açıklamalar bu satıra 
girilir. 

35. X ray L. (1031 erg/s):  1031 erg/s biriminde yıldızın X ışın ışıtmasıdır. 
36. UV:Yıldızın elektro manyetik tayfının UV bölgesindeki çizgiler ve süreklilik ile 

ilgili çalışmalarının olup olmadığını gösterir. Herhangi bir değer içermeyip açıklama 
olabilir. Sadece referansın verilmesi bu konuda çalışılmış olduğunu gösterir. 

37. Infra Red: Yıldızın elektro manyetik tayfının kızıl ötesi bölgesindeki çizgiler ve 
süreklilik ile ilgili çalışmalarının olup olmadığını gösterir. Herhangi bir değer 
içermeyip açıklama olabilir. Sadece referansın verilmesi bu konuda çalışılmış 
olduğunu gösterir. 

38. Radio (mjy): Mili Jenski olarak radyo bölge akı değeridir. 
39. Porb (days): Yörünge dönemidir. Tutulmalar veya dikine hız verilerinden elde edilir.  
40. (dlnPorb/dt): Sistemin yörünge döneminin değişip  değişmediği ile ilgili bir 

parametredir. Bazı yazarlar değişimin miktarını da vermektedir. Dönem değişimi 
tutulma gösteren sistemlerin O-C eğrilerinden elde edilir. Sistemlerin dinamiği, 
sistemde üçüncü cisim olup olmadığı, varsa kütle aktarımı bu parametre ile ilgilidir. 
Applegate mekanizması ile manyetik çevrim, kütle çekimi ile kilitli sistemlerde de 
dönem değişimlerine yol açmaktadır. Herhangi bir bilgi veya ölçülen değer 
kaydedilmektedir.  

41. To (HJD): Güneş merkezli Julian günü cinsinden evre hesabında kullanılan To 
başlangıç değerini ifade eder. Başlangıç evresini farklı yazarlar farklı (peri astron, 
max Vr, pri min. vs.) almışlardır. Değerin hangi türden olduğu da bu bilgi ile 
beraber kaydedilmektedir. 

42. Vcm (km/s):Çift sistemin kütle merkezinin güneşe göre dikine hız değeridir. Dikine 
hız verilerinden yörünge çözümü yapılmasından sonra bulunur. Bu veri uzay hızının 
hesaplanmasında kullanıldığı için hatasının da olması önemlidir.  

43. Err-ype: Vcm verisinin hatası ve hata türüdür. Farklı yazarlar farklı hata türleri 
kullanmaktadır (pe, me, standart hata, sigma hata, rms hata gibi). Herhangi bir 
istatistik çalışmada bu türlerin birbirine çevrilip standart hale getirilmesi 
kullanıcılara bırakılmıştır.  

44. K (hot): Sıcak bileşenin dikine hız eğrisindeki genliğidir. 
45. K (cool): Soğuk bileşenin dikine hız eğrisindeki genliğidir. 
46. e: Yörünge eksantrisitesidir. 
47. w: Enberi noktasının boylamıdır. Yörünge çözümlerinde bu değer de bulunmaktadır. 

Çift yıldız yörüngesinin yarı büyük ekseninin gözlem doğrultusuna göre 
oryantasyonunu ifade eder. Eksentirsitesi sıfır olan sistemlerin w’sı yoktur.  

48. a1 sin i (106 km): Verilen değerin cinsi (a- yarı büyük eksen, a sin i, a1 sin i) sistemin 
tek çizgili oluşuna veya i yörünge eğim açısının bilinmesine bağlı olarak yazılır. 
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Mümkün olan en gelişmiş veri girilir, varsa a, yoksa asin i değeri, tek çizgili 
sistemler için de     a1sin i değeri 106 km biriminde girilir. a1 birinci bileşenin kütle 
merkezine uzaklığıdır, 21 aaa += dir.    

49. a sin i (106 km): Yukarıda belirtilen parametrenin sayısal değeri  
50. Dist. (pc): Sistemin pc cinsinden uzaklığıdır. 
51. Paralax (mas): Mili açı saniyesi cinsinden paralaks değeridir. 
52. Error: Uzaklık ya da paralakstaki hata ve cinsidir. Hipparcos ölçümü olan 

sistemlerin paralaksları bilinmektedir ve en güvenilir değerdir. Ancak sistemlerimiz 
arasında bu ölçümleri bulunmayan sistemler de vardır. Bu durumda uzaklık, tayfsal 
veya fotometrik paralaks veya bir başka yöntemle ölçülmüş ya da tahmin edilmiş 
olabilir. Yukarıdaki dört satır birbiri ile ilişkilidir. Paralaks varsa uzaklık ya da 
uzaklık varsa paralaks hesaplanıp hataları ile birlikte kaydedilir. 

53. Mass hot (M
☼

): Sıcak bileşenin kütlesidir. 
54. Mass cool (M

☼
): Soğuk Bileşenin kütlesidir. 

55. f(M): Kütle fonksiyonudur. 
Dikine hız ölçümlerinden çözülen yörünge parametrelerinde, sistemin bileşenleri 
için m1 sin3 i ve m2 sin3 i değeri hesaplanabilmektedir. Sistemlerin i açıları da 
biliniyorsa kütle değerleri bulunabilir. Bazı yazarlar kütleleri doğrudan hesaplamış 
olabilirler. Bu durumda doğrudan kütle değerleri kaydedilir. 
Tek çizgili SB1 sistemlerinde tayfta sadece baş yıldızın çizgileri görülebildiği için, 
ikinci bileşene ait bilgi yoktur. Bu tür sistemlerde ancak kütle fonksiyonu 
hesaplamak mümkündür.  

f(m) = (m2
3 sin3 i ) / (m1+m2)

2 
Eğer i açısı belirlenmemişse im 3sin cinsinden kütleler kaydedilir. SB1 türü 
sistemler için sadece f(m) değeri kaydedilir. 

56. Radii hot (R
☼

): Sıcak bileşenin yarıçapıdır. 
57. Radii cool (R

☼
): Soğuk bileşenin yarıçapıdır. 

58. Eclipse: Sistemde tutulmanın olup olmadığı, eğer varsa tutulmanın cinsi kaydedilir. 
Tutulma tam ya da parçalı tutulma olabilir. 

59. Inc (deg): Derece cinsinden yıldız yörüngesinin normalinin bakış doğrultusu ile 
yaptığı açıdır. i = 0o yörüngeye tepeden bakılıyor demektir; sistem radyal hız 
değişimi göstermez. i = 90o ise bakış doğrultusu yörünge düzlemi içindedir, dikine 
hız değişimleri maximum olur ve  sistemde tutulma kaçınılmazdır.  

60. SPOT MODELS: Kromosferik aktivite gösteren bu yıldızlarda Güneşte olduğu gibi 
lekeler vardır. Bu sistemlerde ∆V değeri (tutulma dışı değişimler) ölçülebilmektedir. 
Herhangi bir sistem hakkında leke modeli yapılmış ise referansı buraya kaydedilir. 
Modelin cinsi önemlidir, LC- light curve (ışık eğrisi) ile yapılan model ve DI 
Doppler imaging demektir, tayf çizgilerinden yapılan leke modelidir. Ayrıca 
molekül çizgilerinden de leke modeli yapan araştırmacılarda vardır. Yapılan model 
referansı ile kaydedilir. 

61. Flx ratio (L2/L1): Bileşenler arası parlaklık farkı ile ilgilidir. Ya ışık eğrisinden ya da 
tayftaki çizgi oranlarından her bileşenin yıldızdan gelen ışığa katkısı hesaplanabilir. 
Bu oranın bilinmesi ile bileşenlerin ayrı ayrı görünen ve mutlak parlaklıkları kadir 
biriminde hesaplanabilir. 

62. Region or Wlth.: Parlaklık oranlarının geçerli olduğu tayf bölgesi veya dalga 
boyudur. 

63. Absolute Mv hot: Sıcak bileşenin görsel mutlak parlaklığıdır. 
64. Absolute Mv cool: Soğuk bileşenin görsel mutlak parlaklığıdır. 

Mutlak parlaklıklar,   m-M = 5 log d –5 (Pogson Formülü) 
ile görünen parlaklık ve uzaklıktan hesaplanır. Hatalar ise,  



M. Tüysüz, Z. Eker, N. Ak, D. Doğru, E. Soydugan, H. Bakış, B. Uğraş, F. Soydugan 

 

 842 

         dM = dm + 5 (log e) X  
          ile hesaplanır, burada X uzaklıktaki veya paralaksdaki  göreli hatadır.  

65. Absolute Mv hot+cool: Sistemin mutlak parlaklığıdır. 
66. Error: Sistemin mutlak parlaklığındaki hatasıdır. 
67. Mag. Field (gauss): CAB sistemleri manyetik aktivite gösteren sistemlerdir. Çok 

olmamakla birlikte bazı sistemlerin yüzeylerinde (fotosferde) manyetik alan 
şiddetleri ölçülmüştür. Varsa Gauss biriminde manyetik alan şiddeti buraya 
kaydedilir.   

68. Polarization: Polarize ışık, sistemleri anlamada bir parametredir. Sınırlı da olsa bazı 
sistemler ile ilgili polarizasyon ölçümleri yapılmıştır. Ölçüm değerleri veya ilgili 
referans buraya kaydedilir . 

Yıldız takip çizelgesinde yer alan her değerin ya da bilginin hangi kaynaktan alındığı yani 
referansı da kaydedilir. Yıldız takip çizelgesinin son kısmı kaynakların listelenmesine 
ayrılmıştır. Harf koduna göre araştırıcı bu kaynağın ilk kodlamasını yapar. Daha sonra ana 
veri tabanına girilirken bu kaynağı daha önceden kullanıp kullanmadığımız kontrol edilerek 
harf kodu sayısal koda çevrilir.  
 

4. Sonuç 
 Belli bir gurup  yıldızın gözlemlerinin ve gözlemlerinden çıkarılan fiziksel 
özelliklerinin toplandığı kataloglar iki bakımdan çok önemlidir. Birincisi bu yıldızlar ve 
evrimleri hakkındaki istatistik çalışmaların yapılmasını mümkün kılmasıdır. Đkincisi, yapılan 
gözlemleri özetlenmesi hangi yıldızın ne kadar çalışıldığı hakkında fikir vermesidir. Đstatistik 
çalışmalar önemli astrofizik teorilerin test edilmesine imkan verebilir ve bu yönden teorik 
astrofizikçilerin baş vurduğu veri kaynağı olabilir. Tako Brahe nin gözlemlerini kullanan 
Kepler’in Kepler yasalarını üretmesi, Kepler Yasalarından hareket yasalarını ve gravitasyonu 
bulan Newton gibi. Öte yanda bu tür kataloglar gözlemsel çalışanlar için de önemlidir. Çünkü 
ileride yapacakları gözlemleri için yıldız seçimini veya seçtiği yıldızı gözledikten sonra 
indirgerken, çözerken gerekli bilgilere bu tür kataloglar yardımı ile daha çabuk ulaşırlar ve 
çalışmalarını daha sağlıklı yapabilirler. Üretilen yeni teoriler gözlemlere değişik yön verebilir 
veya teorilerin gelişimi için daha çok sayıda daha doğru seçilmiş daha doğru yapılmış 
gözlemler olur. Böylelikle, gözlem teoriyi, teori de gözlemleri etkiler ve bilimin ilerlemesi 
sürer gider.     
 
Kaynaklar 
[1]  Strassmeier, K. G.; Hall, D. S.; Fekel, F. C.; Scheck, M. , 1993, “A catalog of chromospherically active 

binary stars (second edition)”, A&AS, 100, 173 
[2]  Naftilan, S. A.& Drake, S. A., 1978, “A spectroscopic study of AR Lacertae”, ApJ, 216,508 
[3]  Eaton, J. A.& Hall, D. S., 1979, “Starspots as the cause of the intrinsic light variations in RS Canum 

Venaticorum type stars”, ApJ, 227,907 
[4]  Hall, D. S., 1981, “The RS Canum Venaticorum binaries”, spss.proc..431 
[5]  Owen, F. N.& Gibson, D. M., 1978, “The radio luminosities and spectra of RS CVn binaries”, AJ, 

83,1488 
[6]  Berriman, G.; de Campli, W. M.; Werner, M. W.; Hatchett, S. P., 1983, “Infrared observations of RS CVn 

stars”, MNRAS, 205,859 
[7]  Walter, F., Charles, P., Bowyer, S., 1980, “X-Ray Emission from Rs-Canum Systems”, csss, 1,35 
[8]  Huenemoerder, D. P.& Ramsey, L. W., 1984, “Hydrogen-alpha observations of RS Canum Venaticorum 

stars. III - The eclipsing systems AR Lacertae and SZ PISCIUM”, AJ, 89,549 
[9]  Hall, D. S., 1976, “The RS CVn Binaries and Binaries with Similar PROPERTIÉS” mpvs.coll.,287 
[10]  Eker, Z., 1984, “Reference Catalog of RS CVn Stars”, Wisconsin Ap., No 22 
[11]  Bopp, B. W., Fekel, F., Jr., 1977 “Binary incidence among the BY Draconis variables”, AJ,82,490 
[12]  Strassmeier, K. G.; Hall, D. S.; Zeilik, M.; Nelson, E.; Eker, Z.; Fekel, F. C., 1988, “A catalog of 

chromospherically active binary stars”, A&AS, 72, 291 
[13]  http://simbad.u-strassbg.fr/sim-fid.pl 
[14] http://www.aerith.net/astro/color_conversion.html 



TUG’ da  Yapılan Seçilmiş Küçük Gezegen Gözlemleri  

 

 843

 
TUG’ DA  YAPILAN SEÇĐLMĐŞ KÜÇÜK GEZEGEN GÖZLEMLERĐ 

 
Kadir ULUÇ1, Zeki ASLAN1,  Zeynel TUNCA1, Tuncay ÖZIŞIK1,  
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Özet 
 
TUG’da 2004 yılından beri, seçilmiş Küçük Gezegenlerin yörünge ve fiziksel 
parametrelerinin iyileştirilmesi amacıyla konum gözlemleri yapılmaktadır. Bu 
çalışmanın bir devamı niteliğinde, Küçük Gezegenin yıldız örtmeleri gözlenmektedir. 
Bugüne kadar, öngörülen 15 adet örtmenin gözlemi yapıldı. Bu bildiride bu gözlemlerin 
sonuçları verilecektir.  
 
Anahtar Kelimeler : Küçük Gezegen, örtme, TUG, RTT150, YT40, Video CCD 
 
 
Abstract 
 
Since 2004, astrometrical observations of selected minor planets have being made in 
TÜBĐTAK National Observatory  in order to reach better physical parameters and 
orbital elements . AS a part of these researches, occultations of minor planets are being 
observed. Results of 15 such occultations are given in this study.   
 
Keywords : Minor Planet, Occultation, TUG, RTT150, YT40,  Video CCD 

 
1. Giriş 
Đlk Küçük Gezegenin 1801 yılında Giusseppe Piazzi tarafından keşfinden sonra, 

amatör yada profesyonel gökbilimcilerin bu konuya ilgi duyması ile hızlı bir şekilde keşifler 
devam etmiş, yapılan gözlemler sonucunda keşfedilen Küçük Gezegenlerin yörünge ve 
fiziksel parametreleri  bulunmuştur. Günümüzde keşfedilen Küçük Gezegen sayısı 20000’i 
geçmiştir. Gerek yeni keşifler, gerekse gözlem alet ve yöntemlerindeki yenilikler sayesinde 
yörünge ve fiziksel parametreler sürekli güncellenmektedir. Küçük Gezegen örtmeleri işte bu 
parametrelerin test edilmesi için çok önemlidir. Bu bildiri TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevinde 
(TUG) 2004 yılında başlattığımız örtme gözlemleri hakkında bilgilendirme amacıyla 
hazırlanmıştır.  

 
2.1. Örtülmelerin Hesaplanması 
Olası Küçük Gezegen örtmelerinin hesabı için D. Herald tarafından Windows işletim 

sistemi için hazırlanmış [1] WinOcculut programı kullanılmaktadır. Bu program Küçük 
Gezegen Merkezi (Minor Planet Center) tarafından yada Lowell gözlemevi tarafından her gün 
güncellenen yörünge parametrelerini kullanarak, örtülmeleri, gözlem yeri için 
hesaplamaktadır. Hesaplamalar sırasında: 

                                                 
1 TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi, Akdeniz Üniversitesi Yerleşkesi, 07058 Antalya,  
Tel: 0242 227 8401, Faks: 0242 2278400 
 e-posta: kadir@tug.tug.tubitak.gov.tr , aslan@tug.tug.tubitak.gov.tr , ztunca@tug.tug.tubitak.gov.tr , 
tuncay@tug.tug.tubitak.gov.tr ,murat@tug.tug.tubitak.gov.tr ,irekk@tug.tug.tubitak.gov.tr 
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a. Örtülecek yıldızın ufuktan yüksekliği en az 20 derce olmasına, 
b. Gözlemevine tutulama merkezinin 250 km den daha uzak olmamasına, 
c. Sönme miktarının 0.5 kadir den az olmamasına, 
d. Örtülecek yıldızın 14 kadirden daha sönük olmamasına dikkat edilmiştir. 

 
2.2.Gözlemler 
TUG da, 2004 yılından günümüze kadar yapılan 13 adet örtülme gözlemi Tablo 1 de 

gösterilmiştir. Bu gözlemlerin 12 sinde hesaplanan örtülme gerçekleşmemiştir. 23.06.2006 
tarihi için hesaplanan 2 Pallas  Küçük Gezegeninin UCAC2 40217259 yıldızını örtmesi 
gerçekleşmiştir. 

 

Tablo 1. 2004 - 2006 yılları arası TUG da yapılan örtülme gözlemleri. 

 
Gözlem 
Nosu 

Küçük 
Gezegen 

Örtülen Yıldız 
Yıldız 
Parlaklığı 

Tarih 
Saat 
(UT) 

RA (2000.0) Dec (2000.0) 

Gözlem 
Yerine 
olan 
uzaklık 
(km) 

Sönme 
Miktarı 

Gözlemyeri 
(Enlem, 
Boylam) 

 
1 1996 TC14 TYC4919-01352 10.1 2004/03/09 16:51.4 10 43 23.84 -05 41 22.223 230 6.9 

30.33 
36.83 

 
 
2 3232 Brest UCAC 28920963 11.6 2004/04/06 20:25.4 13 55 56.40 -08 13 28.68 30 4.5 

30.33 
36.83 

 
 
3 1998 SE144 TYC2426-00429 11.5 2004/04/09 19:07.2 06 27 05.34 +31 58 36.21 100 6 

30.33 
36.83 

 
 
4 

2086 
Newell 

UCAC 19469004 12.2 2004/04/10 22:09.7 17 25 30.63 -29 32 23.08 200 4 
30.33 
36.83 

 
 
5 

792 
Metcalfia 

2UCAC38226467 12.4 2004/04/10 17:56.4 06 27 21.54 +18 13 36.63 160 2.8 
30.33 
36.83 

 
 
6 3983 Sakiko Hip 29188 7.8 2004/12/13 01:5.9 

 
06 09 26.55 

 

 
27 11 37.97 

 
150 7.9 

30.33 
36.83 

 
 
7 

412 
Elisabetha 

2UCAC26135561 11.5 2004/12/26 16:52.8 23 49 55.06 -15 43 41.95 130 3.2 
30.33 
36.83 

 
 
8 

2052 
Tamriko 

TYC5703-00636 11.3 2005/05/05 02:14.1 18 32 17.30 -13 57 52.63 60 4.5 
30.33 
36.83 

 
 
9 2843 Yeti TYC6304-00498 12.0 2005/06/13 22:14.7 19 12 41.92 -19 06 55.16 220 4.4 

30.33 
36.83 

 
 

10 7 Iris TYC6214-01471 11.5 2005/06/27 20:48.0 16 23 26.63 -21 53 27.81 90 0.7 
30.33 
36.83 

 
 

11 407 Thai FK6 2597 5.6 2005/12/02 0 0:7.9 07 42  3.21 14 12 30.55 0 7.1 
32 48.0 
36 03.0 

 
 

12 
784 

Pickeringia 
TYC2928-00559 9.4 2006/02/03 16:39.3 06 35  2.90 39  3 39.19 100 5.3 

30.33 
36.83 

 
13 

2 
Pallas 

UCAC2 40217259 11.6 2006/06/23 20:38.4 
 
18 35 44.48 

 

 
23 40 18.34 

 
140 0.15 

30.33 
36.83 

 
 

Bu gözlemlerin 11 tanesi (Tablo 1 deki 1,2,3,4,5,6,7,8,9,10,12  numaralı gözlemler) 
RTT150 teleskopunda ANDOR CCDsi kullanılarak yapılmış, 02.12.2005 tarihindeki 407 
Thai-FK2597 örtmesi gözlemi, MEADE LX200 8” teleskop’u ve StellaCam EX (CCIR, Pal) 
VideoCCD kamera ile Anamurda seyyar istasyon kurularak, 23.06.2006 tarihindeki 2 Pallas-
UCAC2 40217259 örtmesi ise YT40 teleskopunda StellaCam II (CCIR, Pal) VideoCCD 
kamera kullanılarak gerçekleştirilmiştir. 
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Tablo 2 . Gözlemlenen Küçük Gezegenlerin fiziksel parametreleri. 

Küçük Gezegen 
Salt 

Parlaklık 
(H) 

Çap 
(km) 

1996 TC14 12.4 NaN 

3983 Sakiko 12.4 16.39 

3232 Brest 11.7 NaN 

1998 SE144 12.7 NaN 

2086 Newell 12.4 NaN 

792 Metcalfia 10.33 60.73 

412 Elisabetha 9.0 90.96 

2052 Tamriko 10.48 30.45 

2843 Yeti 13.0 10.40 

7 Iris 5.51 199.83 

407 Thai 8.88 95.07 

784 Pickeringa 9.00 89.42 

2 Pallas 4.13 532 

 
Gözlem yöntemi olarak RTT150 teleskopunda, örtülme anından yeteri kadar bir süre 

önce teleskopun takibini durdurarak CCD ye poz verme [2][3] (drift scan) tekniği kullanıldı. 
Bu yöntem sayesinde CCD görüntüsünde oluşan yıldız izinde, örtülme olursa, bir kesiklik 
oluşur. (Şekil 1) Bu kesikliğin uzunluğu bize örtülme süresini, dolayısıyla Küçük Gezegenin 
görünür çapını verir. 

 

 
 

Şekil 1. Teleskopun takibi durdurularak alınmış CCD görüntüsü. 
 
Video CCD kamera ile yapılan gözlemlerde ise Küçük Gezegenin ve örtülecek 

yıldızın birlikte görüldükleri alanın görüntüleri video formatında kayıdı yapıldı. Bu video 
CCd lerde pozlama yapılabildiği için çok sönük cisimlere gitme imkanı da oluyor. Pozlama 
miktarına gore 1/25 sn/görüntü den 1/1 sn/görüntü ye kadar görüntü almak mümkündür. Bu 
yöntem Tablo 1 de gösterilen 11 ve 13 numaralı gözlemlerde kullanılmıştır. 

 
2.3. 2 Pallas-UCAC2 40217259  Örtmesi 
H.W. Olbers tarafından 1802 yılında keşfedilen 2 Pallas ana kuşak üyesidir. 

[4]Yörünge dolanma dönemi 4.61 yıl (Tablo 3) olan 2 Pallas’ın UCAC2 40217259 yıldızını 
örtmesi 23.06.2006 tarihinde geçekleşti. (Tablo 1) Örtülme gözlemi Bakırlı Tepede kurulu 
olan YT40 teleskopu ile Prof. Dr. Zeynel Tunca ve Dr. Tuncay Özışık  tarafından StellaCam 
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II (CCIR, Pal) VideoCCD kamera ile yapılmıştır. Elde edilen video görüntüleri [5] Limovie 
ve IDL programları kullanılarak indirgenmiştir. (Şekil 2) 

 
Tablo 3. 2 Pallas Küçük gezegeninin yörünge ve fiziksel parametreleri 

 
e 0.230725188866608 

a 2.77175887184757 AB 

q 2.13224428264785 AB 

i 34.8409401882332 derece 

Yörünge 
dönemi 

1685.511019970949 gün 
4.61 yıl 

Q 3.411273461047302 AB 

salt parlaklık 4.13 kadir 

Dönme 
dönemi 

7.8132 saat 

Çap 532 km 

 
 

 

Şekil 2.   2 Pallas - UCAC2 40217259 örtmesi 
 

Gözlemler sonucunda örtülmenin başlangıç zamanı 20:38:09 (UT) ± 0.2 sn , bitiş 
zamanı 20:38:42.6 (UT) ± 0.2 sn örtülme süresi 33.6 ± 0.2 sn olarak bulunmuştur. WinOccult 
programı tarafından hesaplanan örtülme başlangıç zamanı 20:38:24 (UT), örtülme süresi 34.1 
sn dir. Diğer sonuçlar daha sonra duyurulacaktır. 
 

Kaynaklar 
[1]  http://www.lunar-occultations.com/iota/occult3.htm 
[2]  http://www.driftscan.com/ 
[3]  O. Fors, J. Núñez, A. Richichi, ‘CCD drift-scan imaging lunar occultations: A feasible approach for sub-

meter class telescopes’, A&A 378, 1100-1106 (2001) 
[4] http://ssd.jpl.nasa.gov 
[5] http://www005.upp.so-net.ne.jp/k_miyash/occ02/limovie_en.html 
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TARĐH BOYUNCA TÜRKLERDE ASTRONOMĐ 

 
Yavuz UNAT1 

 
Özet 
 
Tüm bilim tarihine baktığımızda hem Batı’daki hem de Doğu’daki uygarlıkların 
bilimlerin gelişmesine önemli katkılar yaptıklarını biliyoruz. Bu uygarlıklar arasında 
Türkler de yer almaktadır. Türklerin ilgilendiği ve katkı yaptığı bilimler arasında 
astronomi de bulunmaktadır. Türklerin astronomi bilimine hem kuramsal hem de 
kılgısal düzeyde katkı yaptıklarına ilişkin elimizde yeterli kanıtlar vardır. Örneğin, 
astronomi tarihinin en önemli gelişmelerinden biri olarak kabul edilen gözlemevlerinin 
kurumsallaşmasındaki çabaları oldukça önemlidir. Türkler, bilim ve astronomi tarihi 
açısından oldukça önemli gözlemevleri kurmuşlar ve bu gözlemevlerinde dönemin ünlü 
astronomları çalışmıştır. Bu bildiride Türklerin tarih boyunca astronomi bilimine 
yaptıkları katkıları ve önemi anlatılacak ve modern astronomiye etkileri tartışılacaktır. 
 
Anahtar kelimeler: Bilim tarihi, astronomi tarihi, Türklerde astronomi 
 
Abstract 
 
Science was development not only by the western civilizations but also by eastern 
civilizations including the Turks. Turks interested in all science branches. One of these 
is the astronomy. They contributed to the astronomy both observational and theoretical. 
In this article, these contributed and the effect to the modern astronomy will be argued. 
 
Key words: History of science, history of astronomy, astronomy in Turks 

 
1. Eski Türklerde Astronomi ve Kozmoloji 
 
Orta Asya Türk tarihi M.Ö. 8000’lere ve hatta çok daha 

eskilere kadar götürülmektedir. Arkeologlar tarafından bugün de 
sürdürülmekte olan kazılarda, taş devrinden kalma çanak ve 
çömleklere, çakmak taşından ve taştan yapılmış topuz veya kargı 
biçimindeki silahlara, buğday ve arpa yetiştirildiğine ilişkin izlere 
rastlanmıştır. Daha sonra, demir kullanılıncaya kadar geçen süre içinde 
hayvanlar evcilleştirilmiş, bakır ve kurşundan çeşitli eşyalar 
yapılmıştır. Đlk defa alaşım olarak bronzu kullanan Türklerdir. Demir 
devrinden sonra, iklim koşullarının bozulması nedeniyle, Türklerin 
güneye doğru göç ettikleri görülmektedir. Orta Asya’da atı 
evcilleştirmişler ve M.Ö. 2800 yılı sıralarında arabayı icat etmişlerdir. 

                                                 
1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı, Sıhhiye 
Ankara, 0312 310 32 80/1227, 0312 310 57 13, unat@humanity.ankara.edu.tr 
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Evrenin çeşitli görünüşlerini, mekan ve zaman içinde tüm 
evreni kapsayan bir düzen olarak açıklama girişimi proto Türk 
sanılan Çular’a (M.Ö. 1059–249) atfedilmektedir. Çular’a göre 
evren ve evrenin görünüşleri, gök ve yeryüzünü temsil eden ve 
birbirini tamamlayan iki zıttan, iki evrensel nefesten oluşmuştur. 
Çular’ın bu kozmolojine evrensel olma iddiasında bulunduğundan 
“Evrenselcilik” ya da “Evrencilik” adı verilmektedir. Çular’a göre 
evren, silindirik gövdeli ve kubbeli bir otağa ya da üstünde otağ 
şeklinde şemsiye bulunan iki tekerlekli bir arabaya benzer. Şemsiye 
28 bölümdür ve bunlar 28 burcu; arabanın iki tekerleği ise Güneş 

ve Ay’ı temsil eder. Gök bir kubbe biçiminde; yeryüzü ise dört veya 
sekiz köşelidir ve deniz içinde yüzer. Kutup Yıldızı (Altun-Kazguk – 
Altın Kazık ya da Demir-Kazguk – Demir Kazık) gök kubbenin 
merkezidir. Bu kubbe, altın veya demirden bir kazık, yani Kutup 
Yıldızı çevresinde, muntazam bir hızla döner. Kutup Yıldızı göğün 
hükümdarıdır; göksel tanrının sarayıdır. Etrafındaki yıldızlar 
hükümdarın ailesine ve etrafındakilere benzer. Burçları taşıdığı 
düşünülen ekliptik çarkı ise buna dik olarak yerleştirilmiştir. 
Hükümdarın arabası Yitiken (Yedi Hanlar, Büyük Ayı Takımyıldızı), 
Kutup Yıldızı’na bağlı olarak dairesel hareket yapmaktadır. Bu yıllık 
takvimi belirler. Yıllık dolanımın yanında yıldızları taşıyan gök 
çarkının da dolanımı vardır. Gökteki bu düzen, Yeryüzü’ne de 
yansımıştır. Kutup Yıldızı’nın tam altında, Yeryüzü’nün yöneticisi 
olan hakanın oturduğu kent bulunur. Ordug adı verilen bu kentin 
plânı da göksel düzeni yansıtır. Nasıl gök, kutup yıldızının çevresinde 
dönüyorsa, toplumdaki işler de hükümdarın çevresinde dönmektedir. 
[1] 

 
1.1 Türklerin Kullandıkları Takvimler ve On Đki 
      Hayvanlı Türk Takvimi 
 
Bilinen ilk Türk yazılı anıtı olan Orhun Yazıtları’nı ortaya 

koyan Göktürkler (552–745), Türklerin takvimler olarak varsayılan 
on iki hayvanlı Türk takvimini kullanmışlardır. Güneş yılı esasına 
dayanan bir takvim olan On Đki Hayvanlı Türk Takvimi’nde, 
yılların ve ayların adları hayvan isimleri ile adlandırılır. Sâl-ı 
Türkân (Türk Yılı) olarak adlandırılan ve on ikili devreye giren 
hayvanlar şöyledir; 1) Sıçan. 2) Sığır. 3) Pars. 4) Tavşan. 5) Ejder. 
6) Yılan. 7) At. 8) Koyun. 9) Maymun. 10) Tavuk. 11) Köpek. 12) 
Domuz. On iki yıl süren her devreden sonra aynı adları taşıyan 
ikinci bir devre başlıyordu. Devreyi teşkil eden hayvanlar 
devrederken ait oldukları yılların özelliklerini de belirliyordu. Bir 
gün 12 eşit kısma ayrılır ve her birine “çağ” denirdi. Yani bir çağ 
12 saate karşılık geliyordu. Bu çağlara da yine 12 hayvanın adı 
veriliyordu. Gün gece yarısı, yıl da ilkbahar başlangıcı ile başlardı. 
Dört mevsim vardı. Yıl, 60 günlük 6 haftaya ayrılmıştı.  

Đslâmiyet’in kabulünden sonra da On Đki Hayvanlı Türk Takvimi bir çok Türk 
devletinde kullanılmaya devam etmiş, ancak Hicrî-Kamerî Takvim kullanımı ağırlık 
kazanmıştır. Bu takvimde yılın başı, 21 Mart'tır. Ancak Güneş Yılı ile Ay Yılı arasında 13 
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günlük bir fark bulunduğundan, 21 Mart tarihi, bazı topluluklarda Mart'ın 9'una, nadiren bazı 
topluluklarda 1 – 3 Nisan ve 21 Haziran'a tekabül eden kutlamalara yol açmıştır.  

Türklerin bir de Ay-Güneş yılı vardır. Burada aylar Ay’ın hareketine göre, yıl ise 
Güneş’e göre hesaplanır. 1 yıl 12 aya bölünür. Bu aylar şöyledir: 1) Aram. 2) Đkindi (Đkinci) 
Ay. 3) Üçünç Ay. 4) Törtinç Ay. 5) Beşinç Ay. 6) Altınç Ay. 7) Yitinç Ay. 8) Sekizinç Ay. 9) 
Tokuzınç Ay. 10) Onınç Ay. 11) Bir Yigirminç (On Birinci Ay). 12) Çakşapat Ay. [2] 

 
 

2. Ortaçağ Türklerinde Astronomi 
 
4. ve 10. yüzyıllar arasında Ortaçağ Hıristiyan Dünyası karanlık bir dönemden 

geçerken, Ortadoğu’da yeni bir din doğdu; Đslâm Dini. Bu dinin mensupları, Hıristiyanların 
talip olmadıkları bilim ve felsefe mirasını sahiplendiler ve 8. ve 9. yüzyıllarda Müslümanlar 
Yunan biliminin büyük bir bölümünü Arapça’ya aktarıp bilime katkıda bulundular. Đlk 
dönemlerde Đslâm astronomları Hint astronomisinden etkilenmelerine karşın, daha sonra, 
Antik Yunan astronomisi ile tanıştılar ve Antik Yunan astronomisinden etkilendiler. 

Đslâm Dünyası’nda astronomlar hem gözlem aletleriyle gökyüzünü gözlemlediler 
(pratik astronomi) hem de gözlem verilerini hareketli geometrik düzeneklerle 
anlamlandırmaya çalıştılar (kuramsal astronomi). Đslâm astronomları pratik astronomi 
alanında daha başarılı oldular. Đlk gözlemevleri onlar tarafından kuruldu; gözlemlerin 
dakikliğini arttırmak için yeni gözlem araçları ve gözlem teknikleri geliştirdiler; açıların 
ölçümünde kirişler yerine trigonometrik fonksiyonları kullandılar. Kuramsal astronomi 
sahasında ise Müslüman astronomlar, Batlamyus (M.S. 150 yılları) ve Aristoteles’in (M.Ö. 
384-322) yolundan giderek, Yer’in hareket etmeksizin evrenin merkezinde durduğuna ve 
Güneş de dahil olmak üzere diğer bütün gök cisimlerinin onun çevresinde dairesel yörüngeler 
üzerinde sabit hızlarla dolandığını kabul ettiler.  

Türkler yaklaşık olarak 10. yüzyıldan itibaren Đslâmiyet’i benimsemeye başladılar ve 
hâkim oldukları dönemlerde ve memleketlerde, gerek açtıkları bilim ve öğretim kurumları ve 
gerekse yetiştirdikleri bilim adamları aracılığıyla bilimin gelişimine çok önemli hizmetlerde 
bulundular. 9. ve 10. yüzyıllarda Mâverâünnehir yoluyla Đslâm Dünyası’na giren Türklerin 
büyük bir bölümü Abbâsî halifelerinin ve eyâletlerdeki Arap ve Acem valilerin hizmetinde 
asker veya muhafız olarak görev yapmaktaydılar. 10. yüzyılın başlarından itibaren Sâmânî 
Devleti’nde Türk vali ve kumandanları güçlenerek denetimi ve yönetimi ele geçirdi ve 1005 
yılında Sâmânîlerin toprakları Türkler tarafından ikiye bölündü. Ceyhun Irmağı’nın 
batısındaki bölgelerde Gazneliler ve doğusundaki bölgelerde ise Karahanlılar hâkimiyeti ele 
geçirdi.  

963-1186 yılları arasında Horasan, Afganistan ve Kuzey Hindistan’da hüküm süren 
Gazneliler, Sâmânîlerin Horasan Orduları Kumandanı Alp Tegin ile onun en çok güvendiği 
kişilerden biri olan Sebük Tegin tarafından kuruldu ve Sebük Tegin’in oğlu Gazneli 
Mahmud’un hükümdarlığı döneminde en parlak günlerini yaşadı.  

Yapmış olduğu fetihler sonucunda Türk, Arap, Acem ve Yunan uygarlıklarının, bir 
defa daha Hint uygarlığı ile karşılaşmasını ve kaynaşmasını sağlayan ve bu yolla Eski 
Dünya’nın önde gelen uygarlıkları arasındaki bağları sağlamlaştıran Gazneli Mahmud, çeşitli 
uluslara mensup Müslüman sanatçı ve bilginleri devletinin başkenti olan Gazne şehrinde 
biraraya getirdi. Bir yanda büyük Acem şâiri Firdevsî’nin Şâhnâme’si (1010) diğer yanda 
Ortaçağ’ın en büyük bilginlerinden birisi olan Beyrûnî’nin matematik ve astronomi 
bilimlerine ilişkin yapıtları, Türk yönetiminin burada sağlamış olduğu olanaklar içinde 
düşünüldü ve yazıldı.  

Karluk Türklerinden gelen ve 840-1211 yılları arasında Mâverâünnehir ve Doğu 
Türkistan'a egemen olan Karahanlılar, Saltuk Buğra Han'ın 940'a doğru Đslâm’ı 
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benimsemesiyle, yavaş yavaş yeni bir medeniyete doğru adım attılar; Đslâm uygarlığının 
oluşturmuş olduğu birikimi öğrendikten ve sindirdikten sonra, bilimin çeşitli alanlarında 
yapıtlar vermeye başladılar. Kaşgarlı Mahmud'un Divânu Lugâti't-Türk'ü, Yusuf Has Hâcib'in 
Kutadgu Bilig'i ve Edib Ahmed Yüknekî'nin ‘Atebetü'l-Hakâyık’ı bu dönemde Türkçe olarak 
yazıldı. 

Karahanlılar, Ortaçağ Đslâm Dünyası’nın doğu ucunda kurulmuş yerel Türk 
devletlerinden biriydi ve Đslâm tarihindeki yerleri Selçuklularınki kadar önemli değildi. 
Selçuklular ise, bütün Müslümanları aynı bayrak altında toplamaya çalışmışlar ve bu yöndeki 
girişimleri ile sadece Ortaçağ Đslâm tarihi üzerinde değil, Ortaçağ Hıristiyan tarihi üzerinde de 
çok etkili olmuşlardı.  

1038-1194 tarihleri arasında hüküm süren ve en güçlü oldukları dönemde Harezm, 
Horasan, Đran, Irak ve Suriye'ye egemen olan Selçuklu Türkleri 1038'de Gaznelileri yenerek 
Büyük Selçuklu Devleti'ni kurdular. 1075'te ise Anadolu Selçuklu Devleti kuruldu.  

Yüksek eğitim ve öğretim kurumları olan medreseler, ilk defa Selçuklu sultanı Alp 
Arslan'ın başveziri Nizamü'l-Mülk tarafından kuruldu. Kazvinî'nin bildirdiğine göre, bir gün 
Sultan Alp Arslan, başveziri Nizamü'l-Mülk ile Nîşâbûr'da dolaşırken, bir caminin kapısında 
üstleri başları perişan vaziyette bir takım gençler görür ve orada ne aradıklarını sorar. 
Nizâmü'l-Mülk de "Bunlar insanların en şereflileri olup, Dünya zevkleri olmayan ilim 
talipleridir." deyince, Alp Arslan bunlar için bir yurt inşa edilmesini ve giderlerini 
karşılayacak kadar para verilmesini emreder. Böylece ilk Nizâmiye medresesi 1063 yılında 
Nîşâbûr'da kurulmuş olur. Bundan sonra, medreseler süratle yayılır ve sultanlar, vezirler, 
beyler ve hatunlar medrese inşa ettirmek için adeta birbirleriyle yarışır; kısa bir süre içinde 
Bağdat başta olmak üzere, Basra, Herat, Merv, Belh, Amûl ve Musul gibi Đslâm kentleri 
medreselerle donatılır. [3] 

 
 
2.1 Dokuzuncu Yüzyılın En Önemli Astronomu Fergânî 
 

9. yüzyılın en önemli astronomlarındandır. 
Türkistan’ın Fergana bölgesinde yetişmiş ve daha sonra 
da Bağdat’a yerleşmiştir. Astronomiye ilişkin olarak 
yazdığı Astronominin ve Göksel Hareketlerin Đlkeleri adlı 
eseriyle tanınır. Eser Batlamyus’un Almagest’inin  bir 
özetidir. Hem Doğu’da hem de Batı’da 13. yüzyıla kadar 
bir el kitabı olarak kullanılmış, Sevilleli John (1137), 
Cremonalı Gerard (1175’ten önce), Jacob Christmann ve 
Jacob Golius tarafından birkaç kez Latince’ye 
çevrilmiştir. Batı astronomları bu yüzyıla kadar bu 
kitaptan büyük ölçüde yararlanmışlardır. Hatta Dante’nin 

(1261-1321) ünlü eseri Đlâhi Komedya’da yer alan evren görüşünün de 
Fergânî’den alındığı bilinmektedir.  

 
Abbasi Halifesi Memûn döneminde yapılan Yer ölçüm çalışmalarına da katılan 

Fergânî, Yer’in çevresini 20.400 mil (yaklaşık 40.253.700 metre) olarak vermiştir. Bu değer 
Yer’in gerçek çevre değeri olan 40.120.000 metre değerine oldukça yakındır. Fergânî’nin 
bulduğu bu değer daha sonra Kristof Kolomb tarafından kullanılmıştır.  
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2.2 Beyrûnî ve el-Kânûn el-Mesûdî Adlı Gökbilim Katalogu  
 
Beyrûnî 11. yüzyılın çok yönlü bilginlerinden birisidir. Türk 

hükümdarlarından Gazneli Mahmud’un (970-1030) oğlu Mesud için 
1030 yılında hazırlamış olduğu Mesud’un Kanunu adlı meşhur astronomi 
kitabı, Đslâm Dünyası’nda bu sahada yazılmış olan en kapsamlı 
eserlerden biridir. Kitabın Giriş bölümü trigonometriye ayrılmış ve 
trigonometrik fonksiyonların birer oran veya sayı niteliğinde olduklarına 
dikkat çekilmiştir. Yer’in günlük hareketi üzerinde duran Beyrûnî, bu 
konuda bir de kitap yazmıştır. Ancak bu eser kaybolduğu için, 
görüşlerini ayrıntılarıyla bilme şansımız yoktur. Mesud’un Kanunu’nda 
da bu konunun tartışıldığı, fakat sonuçta Yer’in durağan olduğu 
şeklindeki görüşün benimsendiği görülmektedir. Aristoteles fiziğinin 
hâkim olduğu bir dönemde, bu konunun gündeme getirilmiş ve tartışılmış 
olması oldukça önemlidir.  

Beyrûnî tutulma düzlemi eğiminin sabit olup olmadığını araştırmış 
ve bu amaçla kendisinden önce yapılan gözlemleri incelemiştir. Sonuçta 
bu eğimin sabit olduğuna ve ölçümlerde karşılaşılan büyük farkların ise 
kusurlu aletlerle yapılmış yanlış gözlemlerden kaynaklandığına karar 
vermiştir.  

Teleskopun keşfine kadar yapılan gökyüzü gözlemlerinin amacı, 
gök cisimlerinin konumlarının mümkün olduğunca hassas bir şekilde 
belirlenmesidir. Beyrûnî, bunun için gözlem aletlerinin boyutlarını 
büyütmek yerine, açı büyüklüklerinin okunduğu cetvellerin çapraz 
çizgilerle (transversals) taksimatlandırılması yöntemini geliştirerek, 
Verniye Đlkesi’nin temellerini atmıştır. On altıncı yüzyıl sonlarında, ünlü 
gökbilimcilerden Tycho Brahe de bu yöntemi kullanacaktır. 

 
 
3. Türkler Tarafından Kurulan Gözlemevleri 
 
Bir kurum olarak gözlemevleri ilk defa Đslâm Dünyası'nda ortaya çıkmıştır. Astronomi 

tarihinde oldukça önemli olan bu gelişme sayesinde gözlem yapmanın önemi anlaşılmış ve bu 
amaçla hükümdarların desteğiyle büyük gözlemevleri kurulmuştur. Bu gözlemevlerinde, 
muntazam ve devamlı gözlemler yapılmıştır. Gözlemevinin sabit bir yeri, özenle ve dikkatle 
hazırlanmış aletleri, özel bir kütüphanesi, gözlemcileri, hesapçıları ve bu gözlem ve hesapları 
değerlendiren astronomları vardı. Araştırmacılara yardımcı olmak amacı ile idari elemanlar da 
görevlendirilmişti. 

Gözlemevindeki çalışmalar, astronomi biliminin ve ona yardımcı bilim dallarının 
sorunları üzerindeki araştırma ve çalışmalara ayrılmıştı. Amaç, dakik gözlemlere dayanan 
yeni astronomik katalogların oluşturulması idi. Bu kataloglara zîc denilmekteydi. Zîcler, bu 
tabloların yanı sıra, dönemlerindeki trigonometriye, küresel astronomiye, takvim çeşitlerine 
ve yapımına, izdüşüm yöntemlerine, gözlem aletlerinin yapılışı ve kullanımına, astrolojiye ve 
ibadet vakitlerinin belirlenmesine ilişkin bilgileri de kapsamaktaydılar. [4] 

 
3.1 Đbn Sînâ ve Hamedan Gözlemevi 
Felsefe, matematik, gökbilim, fizik, kimya, tıp ve müzik gibi çeşitli alanlarda çalışmış 

olan, Đbn Sînâ (980–1037) matematik alanında matematiksel terimlerin tanımları ve gökbilim 
alanında ise duyarlı gözlemlerin yapılması konularıyla ilgilenmiş ve astrolojiye ilgi 
göstermemiştir. Mekanikle de ilgilenmiş ve Aristoteles’in hareket anlayışını eleştirmiştir.  
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Đbn Sînâ, Đsfahan emiri Alâü’d-

Devle ile arkadaştır. Bir gün ona eski 
gökbilimsel tabloların yetersiz ve 
eksiklikleri olduğundan söz eder. Alâü’d-
Devle de ona yeni bir gökbilimsel tablo 
hazırlamak üzere Hamedan’da bir 
gözlemevi kurması için emir verir. Đbn 
Sînâ, öğrencisi Ebû Ubeyd el-Cuzcânî 
(ölümü 1070) ile birlikte gerekli 
çalışmalara başlar. Cuzcânî ile birlikte 

burada azimut ve yükseklik ölçen bir araç yaparlar (Zat el-
Semt ve el-Đrtifa). Bu aracın bir kısmı günümüzde 
kullanılan Mikrometre’ye (iki gök cismi arasındaki çok 
küçük açısal konumları ölçmeye yarayan bir aygıt. 1670 yılında icat edilmiştir) 
benzemektedir. Azimut halkasının çapı ise 7 metre civarındadır. Bu alet açı ölçüsünde çok 
büyük dakiklik sağlamaktaydı. Bu gözlemevinde herhangi bir zîcin hazırlandığına ilişkin 
olarak elimizde bilgi yoktur. 

Đbn Sinâ’nın ayrıca el-Đşârât ilâ Fesâdi Ahkâm el-Nücûm (Astrolojinin Vargılarının 
Yanlışlığını Saptamaya Yarayan Kanıtlar) adlı astrolojiyi kınayan bir risâlesi de vardır. 

 
 

3.2 Melikşâh Gözlemevi ve Ömer Hayyâm  
 
Selçuklu Sultanı Celâleddin Melikşâh (1052-1092), 1074-

1075 yılları civârında Đsfahan’da bir gözlemevi kurdurmuş ve 
başına da matematik ve astronomi alanlarındaki çalışmalarıyla 
ünlü Ömer Hayyâm’ı (1045-1123) getirmişti. Đsfahan 
Gözlemevi’nin kuruluşunun amacı kullanılan takvimlerin 
düzeltilmesiydi. Ömer Hayyâm yapmış olduğu araştırmalar 
sonucunda, daha önce kullanılmış olan takvimleri düzeltmek 
yerine, mevsimlere tam olarak uyum gösterecek yeni bir takvim 

düzenlemenin daha doğru olacağına karar vermiş ve bu amaçla gözlemler 
yapmaya başlamıştır. 1079 yılında gözlemelerini tamamlamış, hem Melikşâh 
Zîci adlı bir zîc ve hem de Celâleddin Melikşah adına Celâleddin Takvimi’ni (Celâli Takvim) 
düzenlemiştir. Celâli takvim 5000 yılda 1 günlük bir hata payı içermektedir. Günümüzde 
kullandığımız Gregorian Takvim ise 3330 yılda l günlük bir hata vermektedir. [5] 

 
 

3.3 Merâgâ Gözlemevi ve Nasîrüddin el-Tûsî 
 

Đlhanlı hükümdarı Hülâgu, 1259’da Urmiye Gölü yakınındaki 
Merâga’da, dönemin en büyük bilginlerinden biri olan Nasîrüddin-i Tûsî’ye 
(1201-1274) bir gözlemevi kurdurdu. Merâga Gözlemevi, Đslâm 
gözlemevlerinin gelişiminde önemli bir adımı temsil ediyordu; bu kurum, 
gözlem aletlerinin zenginliği ve gözlemevinde çalışan bilim adamlarının 
sayısı ve seçkinliği bakımından, daha önce kurulmuş olan gözlemevlerinden 
çok ilerdeydi. Burada kullanılmış olan gözlem aletleri arasında ekliptiğin ve 
diğer göksel dairelerin göreli konumlarını gösteren çemberli bir alet, 
gezegenlerin yüksekliklerini ölçmekte kullanılan duvar kadranı ve 
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gündönümü noktalarının belirlenmesini sağlayan bir 
çember de bulunmaktadır. Batı’da bu ayarda bir 
gözlemevinin kurulması için 16. yüzyıldaki Tycho 
Brahe’nin (1546-1601) gözlemevinin kurulmasını 
beklemek gerekecektir. Nasîrüddin-i Tûsî burada 
yapmış olduğu gözlemlerden derlemiş olduğu 
bulguları Đlhanlı Zîci adlı yapıtta toplamış ve bu 
yapıt, uzun bir süre astronomların elinden düşmemiş 
ve bir başvuru kitabı olarak kullanılmıştır. Tûsî 
burada Yer Merkezli Kuram’ı eleştirmiş, yanlışlarını 
göstermiş ve yine Yer Merkezli başka bir kuramın 
tasarımını vermiştir. Bu kuram başarılı olamamış, 
ancak Kopernik Sistemi’ne giden yolu açmıştır. 
Tûsî, Astronomi Tezkeresi adlı başka bir eserinde de 
iki dairesel hareketin nasıl doğrusal bir hareket oluşturacağını ispatlamış 
ve bu hareketi astronomide kullanmıştır. “Tûsî Çifti” olarak adlandırılan 
bu model Kopernik (1473-1543) tarafından da kullanılmıştır. Tûsî, Tûsî 
Çifti’ni Ay’ın ve gezegenlerin hareketlerine uygulayarak gökcisimlerinin 
düzensiz hareketlerini açıklayan yeni bir model teklif etmiştir. Böylece 
Tûsî, Batlamyus sisteminin aksine, Yer’i Evren’in merkezinden 
kaydırmadan ve böylece Aristoteles fiziğine karşı gelmeden gezegen 
hareketlerini açıklayabilmiştir. [6] 

 
 
 

3.4 Semerkand Gözlemevi ve Uluğ Bey 
 

15. yüzyıl Türkistan için parlak bir devir 
olmuştur. Bu yüzyılda burada bilimsel faaliyetler 
Timur’un (1369-1405) gayretleri ile 
yoğunlaşmış, bir entelektüel canlanma 
başlamıştır. Timur bilimi desteklemiş, bilim 
adamlarını etrafında toplamaya başlamış ve bu 
amaçla çeşitli kurumlar inşa ettirmiştir. Özellikle 
kendi başkenti olan Semerkand’a büyük önem 
vermiş ve bu şehir, Timur’un torunu Uluğ 
Bey’in (1394-1449) çabaları ile bir bilim ve 
kültür merkezi haline gelmiştir. Hem bir 

hükümdar hem de bir bilim adamı olan Uluğ Bey, özellikle astronomi ve matematiğe yoğun 
ilgi göstermiş ve hayatı boyunca bu bilimlerle uğraşmıştır. Hükümdarlığı sırasında, 
Semerkand’da kurduğu medrese ve gözlemevi bilim tarihi açısından büyük önem taşır. Bu 
gözlemevinde yapılan çalışmaların sonuçlarının içeren Uluğ Bey Zîci adlı eseri Doğu’da ve 
Batı’da uzun yıllar bir başvuru kaynağı olarak kullanılmıştır. Bu gözlemevinde Gıyasüddin 
Cemşid el-Kaşi (?-1437), Kadızâde-i Rûmî (1337-1412) ve Ali Kuşçu (ölümü 1474) 
çalışmıştır. [7] 

 
 
 
 
 

G

D

A

C

B

 
Resim 14 

Dairesel hareketi 
doğrusal harekete 

çeviren Tûsî Çifti. C 
noktası, içteki küçük 

dairenin, büyük 
daireye göre ters 

yöndeki hareketi ile, 
GD doğrusu (büyük 

dairenin çapı) 
üzerinde hareket 

eder. 

 
Resim 15 

Dairesel hareketi 
doğrusal harekete 

çevirmek için 
Kopernik’in 

kullandığı model 

 
Resim 16 

Uluğ Bey 

 
Resim 17 

Semerkand 
Gözlemevi’nin Temsili 

Resmi 



Yavuz Unat 

 

 854 

 
4. Osmanlı Astronomisi 
 

Astronomi ve matematik bilimleri, Osmanlı 
Devleti’nin kuruluşundan (1299) Fatih Sultan Mehmet’in 
(1451-1481) tahta çıkış tarihi olan 1451’e kadar geçen 
sürede Osmanlılarda çok fazla ilgi görmemiştir; bu bilim 
dallarına gösterilen önem, Fatih’in eğitime ve bilime özel 
ilgisi sonucunda artmıştır. 

Fatih, Đstanbul'u fethettikten sonra, önce kilise ve 
manastırlardan bazılarını medreseye çevirmiş, buralarda 
hemen öğretimi başlatmış ve daha da önemlisi, dönemin 
önemli bilim adamlarını toplayarak burada dersler 
vermelerini sağlamıştır. Fatih’in inşa ettirdiği Fatih Külliyesi (1470) 

pozitif bilimlerin gelişmesinde önemli bir yere sahiptir. 
Osmanlı astronomi çalışmalarında, Uluğ Bey’in Semerkand’da kurduğu Semerkand 

Gözlemevi’nde yetişen bilim adamların büyük etkisi bulunmaktadır. Anadolu’da yetişip daha 
sonra Semerkand’a giden ve Semerkand Gözlemevi’nin bir süre müdürlüğünü yapan 
Kadızâde’nin (1337-1412) Türkistan’da yetiştirdiği iki öğrencisi Fethullah Şirvanî (ölümü 
1486) ve Ali Kuşçu (ölümü 1474) sonradan Osmanlı Devleti’ne gelerek matematik ve 
astronomi bilimini yaymışlardır. Fethullah Şirvanî, Anadolu’da matematik, geometri ve 
astronomi bilimleri öğretimini başlatmış olan Osmanlı bilginlerindendir. [8] 

 
 

4.1 Ali Kuşçu 
 
Osmanlı astronomisinde en çok adı geçen ve tanınan astronom Ali Kuşçu’dur. 15. 

yüzyılın ilk çeyreğinde Maverâünnehir bölgesindeki Semerkand’da doğan Ali Kuşçu’nun 
(ölümü 1474) babası, Timur’un (1369-1405) torunu olan Uluğ Bey’in (1394-1449) 
doğancıbaşısı idi; “Kuşçu” lâkabı da buradan gelmektedir. Ali Kuşçu, Semerkand 
Gözlemevi’nin müdürlüğünü yapmış ve Uluğ Bey Zîci tamamlanmasına yardımcı olmuştur. 
Ancak Uluğ Bey’in ölümü üzerine Semerkand’dan ayrılmış ve bir süre Akkoyunlu hükümdarı 
Uzun Hasan’ın yanında kaldıktan sonra Fatih’in isteğiyle Đstanbul’a yerleşmiş ve Ayasofya’ya 
müderris olarak atanmıştır. Ali Kuşçu’nun Đstanbul’a gelmesi ve medreselerde dersler 
vermesiyle Osmanlılarda pozitif bilimlerde bir canlanma yaşanmıştır. Nitekim Ali Kuşçu’nun 
çabaları 16. yüzyılda meyvelerini vermeye başlamış, Mirim Çelebi (ölümü 1525) ve 
Takîyüddîn (1526-1585) gibi önemli astronomlar yetişmiştir. 

Ali Kuşçu’nun Osmanlı bilginleri arasında en çok bilinen eserleri, Fatih’in adına atfen 
Muhammediye adını verdiği matematik kitabı ile Otlukbeli Savaşı sırasında bitirilip zaferden 
sonra Fatih’e sunulduğu için Fethiyye adını verdiği astronomi kitabıdır (1473).  

 
4.2. Takîyüddîn ve Đstanbul Gözlemevi 
 
1521 yılında Şam’da doğan Takîyüddîn 1570 yılında Đstanbul’a gelmiş ve III. 

Murat’ın fermanıyla Tophane sırtlarında 1575 yılında Đstanbul Gözlemevi’ni kurmuştur. 
Matematik ve astronomi başta olmak üzere birçok alanda araştırmaları bulunan Takîyüddîn’in 
özellikle trigonometri alanındaki çalışmaları oldukça önemlidir. Takîyüddîn, sinüs, kosinüs, 
tanjant ve kotanjantın tanımlarını vermiş, kanıtlamalarını yapmış ve cetvellerini hazırlamıştır. 
Oysa ünlü astronomu Kopernik (1473-1543) sinüs fonksiyonunu kullanmamış, sinüs, kosinüs, 
tanjant ve kotanjanttan söz etmemiştir.  
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Takîyüddîn’in astronomi, matematik ve mekanik alanlarında çok 

sayıda önemli eseri vardır. Aritmetikten Beklediklerimiz adlı eserinde 
Takîyüddîn, astronomide onluk yöntemin, altmışlık yöntemden daha 
kullanışlı olduğunu söyler ve onluk yöntem ile, kesir basamakları ne kadar 
çok olursa olsun, çarpma ve bölme işlemleri kolaylıkla yapılabileceği için, 
Ay ve Güneş’in yanında gezegenlerin gökyüzündeki devinimlerini gösterir 
tabloları düzenlemenin ve kullanmanın daha kolay olacağını belirtir. 

1580 yılında hazırladığı Sultanın Onluk Sisteme Göre Düzenlenen 
Tablolarının Yorumu adlı astronomi katalogu ise Đstanbul Gözlemevi’nde 
yaklaşık beş sene boyunca yapılmış gözlemlere ayrılmıştır. Bir önceki 
eserinde ondalık kesirlerin trigonometri ve astronomiye nasıl 
uygulanacağını kuramsal olarak gösteren Takîyüddîn, burada uygulamaya 
geçmiş ve Yer Merkezli Sistem’in ilkelerine uygun olarak belirlenmiş 
gezegen konumlarını gösterir tablolara yer vermiştir. 

1584 tarihinde kaleme aldığı Đnciler Topluluğu ve Görüşlerin 
Đncisi’nde ise onluk sistem üzerine çalışmalarına devam eden Takîyüddîn, 
son adımı atmış ve birim dairenin yarıçapını 10 birim almak ve kesirleri, 

ondalık kesirlerle göstermek koşuluyla bir Sinüs – Kosinüs Tablosu 
ile bir Tanjant – Kotanjant Tablosu hesaplayarak matematikçilerin ve 
gökbilimcilerin kullanımına sunmuştur. Batı’da ondalık kesirleri 
kuramsal olarak tanıtan ilk bağımsız yapıt, Hollandalı matematikçi 
Simon Stevin (1548-1620) tarafından 1585’te yayımlanan De 
Thiende’dir (Ondalık). Ancak, De Thiende’de ondalık kesirlerin 
trigonometri ve astronomiye uygulandığına dair herhangi bir bulgu 
yoktur. Bu durum, Takîyüddîn’in yapmış olduğu araştırmaların 
matematik ve astronomi tarihi açısından çok önemli olduğunu 
göstermektedir.  

Yetenekli bir teknisyen olan Takîyüddîn, güneş saatleri ve 
mekanik saatler de yapmıştır. Bu alandaki çalışmalarını anlattığı 
Mekanik Saat Yapımı adlı kitabı, Batı dünyası da dahil olmak üzere, 
bu yüzyılda, bu konuda kaleme alınmış en kapsamlı kitaptır. 

 
 
4.2.1 Đstanbul Gözlemevi 
 
Takîyüddîn tarafından 1575 yılında kurulan bu gözlemevinde 16. yüzyılın en 

mükemmel araçları inşa edilmiştir. Yapılan araştırmalar, burada inşa edilen gözlem araçları 
ile Tycho Brahe’nin Hven’de 1576 yılında inşasına başlanan gözlemevindeki gözlem araçları 
arasında tam bir paralelizm olduğunu göstermiştir. Örneğin, her iki gözlemevinde de duvar 
kadranı, sextant gibi gözlem araçları inşa edilmiştir. Takîyüddîn, bu gözlemevinde dokuz 
gözlem aracı yapmış ve kullanmıştır: Zât el-Halâk (Halkalı Araç), Zât el-Şubeteyn (Cetvelli 
Araç), Zât el-Sakbeteyn (Đki Delikli Araç), Duvar Kadranı, Zât el-Semt ve’l-Đrtifâ (Azimut 
Yarım Halkası), Rub-u Mıstara (Tahta Kadran), Müşebbehe bi’l-Monâtık, Zât el-Evtar 
(Kirişli Araç) ve Saatler. 

Bu gözlemevinde oldukça başarılı çalışmalar yapılmış ancak Osmanlılarda bir çığır 
açamamıştır. Çünkü, gözlemevinin kurulmasına hizmeti geçmiş olan hükümdarın hocası 
Saadettin Efendi’nin Padişah’ın yanında öneminin artmasını çekemeyenler, gözlemevini ona 
karşı kullanmak istemişler, 1577 yılında bir kuyruklu yıldızın görülmesi ile 1578’de de veba 
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salgınının başlamasını fırsat bilerek, bir gözlemevinin kurulduğu her yerde felâketlerin 
birbirini kovaladığını, Uluğ Bey’in ölümünü de örnek göstererek kanıtlamaya çalışmışlardır. 
Bu konuda devrin Şeyhülislamı Ahmed Şemseddin Efendi Padişah’a bir rapor sunmuş ve 
raporunda gözlem yapmanın uğursuz, feleklerin esrar perdesine küstahça öğrenmeye cüret 
edenin akıbetinin mahrum olduğunu, ve eğer bir memlekette zîc hazırlanacak olursa o 
memleket mamur iken harap ve devletin binaları deprem ile toprak olacağını bildirmiştir. 
Bunun üzerine Kaptan-ı Deryâ Kılıç Ali Paşa’ya bir Hatt-ı Hümayun gönderilmiş, Kılıç Ali 
Paşa 1580 yılında bütün gözlem araçlarıyla birlikte bir gecede gözlemevini yerle bir etmiştir. 
Muhtemelen Takîyüddîn, Hoca Saadettin Efendi sayesinde hayatını kurtarmış ve 1585 yılında 
da ölmüştür. [9] 

 
 
5. Türkiye'ye Çağdaş Astronominin Girişi 
 
Osmanlı Türklerinin modern astronomi ile ilk temasları 17. 

yüzyıl ortalarında başladığını biliyoruz. Ancak yeni astronomi 
bilgilerinin kabul görmesi 19. yüzyılın ortalarını bulmuştur. 
Modern astronomin Osmanlılara girişini sağlayan ilk eserler 
genellikle astronomik tablolar ve coğrafya çevirileri olmuştur. Bu 
temaslar 18. yüzyılda Batı coğrafya literatürünün, 18. yüzyılın 
ikinci yarısında ise Fransız astronomik tablolarının çevrilmesiyle 
devam etmiştir. Ancak yeni astronomi hakkında yapılan çeviriler 
ve yazılarda hep Kopernik astronomisine kuşkulu bakış sürmüştür. 
Yeni astronomiye karşı bu tereddütlü bakış açısı ancak 19. yüzyılın 
ortalarında ortadan kalkmıştır. 

Modern astronomiden ve Kopernik sisteminden bahseden 
ilk eser, Tezkireci Köse Đbrahim Efendi (17. yüzyıl sonları) 
tarafından 1660-1664 yıllarında, Feleklerin Aynası ve Đdrâkin 
Gâyesi adıyla yapılan Fransız astronom Noel Durret’in (ölümü 
1650’ler) astronomik tablolarının çevirisidir. Đkinci eser ise Ebû Bekr 
ibn Behrâm el-Dimaşkî’nin (ölümü 1692), Wilhelm Blaeu (ölümü 
1638) ve oğlu Joan Blaeu tarafından hazırlanan ve 1650-1665 
yıllarında basılan on ciltlik Atlas Major olarak bilinen Latince 
eserden Coğrafya-yı Atlas (1685) adı ile hazırladığı eserdir. 

Yeni astronomi kavram ve prensiplerine ilişkin daha geniş 
bilgi 18. yüzyılın ilk yarısında Müteferrika’nın Kâtip Çelebi’nin 
Cihannümâ’sına yaptığı ilavelerdir. Kopernik’ten yaklaşık bir yüzyıl 
sonra yaşamasına ve Cihannümâ’yı yazarken Batı kaynaklarından 
büyük ölçüde yararlanmış olmasına rağmen Kâtip Çelebi’nin Güneş 
merkezli gök sisteminden habersiz görünmesi ve sadece Batlamyus 
sisteminden bahsetmesi şaşırtıcıdır. Ancak Müteferrika 1732’de 
Cihannümâ’yı basarken bu esere ilaveler yapmış ve yeni 
astronomiden söz etmiştir. Cihannümâ’nın basılmasından bir yıl sonra, yine Müteferrika’nın 
Atlas Coelestis adlı Latince astronomi eserini, III. Ahmed’in emriyle Eski ve Yeni Astronomi 
Mecmuası (1733) adıyla çevirmiştir.  

Yeni astronomi konularında bilgi veren diğer bir eser, Osman ibn Abdulmannân'ın 
(ölümü 1786 civarı) Bernhard Varenius’un (1600-1676) Geographia Generalis adlı kitabının 
çevirisi olan Coğrafya Kitabı Tercümesi (1751) adlı yapıtıdır. Kitapta Abdulmannân, semâvî 
dinlere göre Yer’in merkez olduğundan söz etmesine karşın, Kopernik sisteminin akla daha 
yakın ve daha makul olduğunu şu benzetmeyle açıklamaya çalışır: "Eğer bir kimse kebap 
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pişirmek isteyip bir şişe et taksa, makul ve 
münasip olan, kebabı ateşin etrafında 
döndürmektir; yoksa ateşi kebabın etrafında 
döndürmek değil." 

17. yüzyılda Fransız astronom Noel 
Duret’in astronomik tablolarının Tezkireci 
Köse Đbrahim tarafından çevrilmesinden sonra 
Kalfazâde Đsmail Çınarî, 1767'de Alexis-
Claude Clairaut'un ve 1772’de de Jacques 
Cassini’nin astronomik tablolarını Türkçe'ye 

çevirmiştir. III. Selim’in emriyle de takvimler bu tablolara göre 
düzenlenmeye başlanmış ve o zamana kadar kullanılmakta olan Uluğ 
Bey Zîci zamanla terk edilmiştir. Yine Hüseyin Hüsnî Đbn Ahmed Sabîh 
(ölümü 1840), Lalande’nin (1732-1807) Tables Astronomiques (Paris 1759) adlı eserini 
Laland Zîci Çevirisi olarak Türkçe’ye tercüme etmiştir (1826). 

Bu faaliyetler, Osmanlıların astronomi ve matematik sahalarında Batı ile temasa 
başladıklarını ve hiç değilse ilk planda kendileri için gerekli olan kuramsal bilgileri, yavaş 
yavaş da olsa, aktarmaya başladıklarını göstermektedir. Ancak Osmanlılar bu dönemde daha 
çok vakit tayini için gerekli olan bilgileri içeren astronomik tabloları çevirmişlerdir. Batı’da bu 
dönemde astronomi biliminin yapısını tamamen değiştiren önemli bir çok eser dururken, bu 
türde tabloların seçilmiş olması Osmanlı bilimine hakim olan karakteri göstermektedir. 

 
5.1 On Sekizinci Yüzyılda Mühendishâne-i Bahrî-i Hümâyun ve Mühendishâne-i 
      Berrî-i Hümâyun’da Okutulan Astronomi Dersleri 
1773’de Mühendishâne-i Bahrî-i Hümâyun (Deniz Mühendislik 

Okulu) ve 1793’de Mühendishâne-i Berrî-i Hümâyun’un (Kara 
Mühendislik Okulu) kurulmasıyla astronomi dersleri devlet eliyle 
öğretilmeye başlanmıştır. Sultan III. Selim Dönemi’nde kurulan 
Mühendishâne-î Berrî-i Hümâyûn’un ilk baş hocası olan Hüseyin Rıfkı 

Tâmanî (?-1817), Mühendishâne’deki derslerin 
düzenlenmesinde büyük emek harcamış, Arapça ve 
Farsça’nın yanı sıra Đngilizce, Fransızca, Đtalyanca ve 
Latince bilmesinin sağladığı olanaklarla çağdaş Batı 
biliminin Osmanlılara aktarılmasına öncülük 
etmiştir. Mühendishâne-î Berrî-i Hümâyûn'da 
astronomi derslerini ilk okutan 
Hüseyin Rıfkı Tâmanî'dir. 
Hüseyin Rıfkı Tâmanî'nin 
astronomiye ilişkin müstakil bir 
kitabı yoktur. Onun öğrencisi olan 
Hoca Đshak Efendi onun 
coğrafyaya ilişkin notlarını 
özetleyip Coğrafyaya Giriş adıyla 
1831'de yayımlamıştır. Burada 
verilen astronomi sistemi Yer 
Merkezli astronomi sistemidir. 

Mühendishâne-i Berrî-i Hümâyun’a 1817’de 
Hüseyin Rıfkı Tamânî’den sonra Seyyid Ali Paşa 
Başhoca olmuştur. Seyyid Ali Paşa 15. yüzyılın önemli 
astronomlarında Ali Kuşçu’nun Fethiyye adlı eserini 

 
Resim 24 

Cihannüma’da Kopernik 
ve Tycho Brahe’nin 

sistemleri  
Resim 25 

Kitâb-ı Coğrafya’da 
gezegenlerin küreleri 

 
Resim 26 

Tercüme-i Zîc-i 

Kasînî’de 
Logaritma 
Cetvelleri 

 
Resim 27 

Hoca Đshâk 
Efendi’nin 

Matematik Bilimleri 

Seçkisi adlı 
kitabından bir sayfa  

Resim 28 

Hoca Đshâk Efendi’nin Matematiksel 

Bilimler Seçkisi’nde  Kopernik, 
Batlamyus ve Tycho Brahe’nin sistemleri 



Yavuz Unat 

 

 858 

Evrenin Aynası adıyla çevirmiş ve eserin önsözünde, astronomide üç önemli 
görüş olduğundan söz etmiştir. Bunlar, Batlamyus’un Yer Merkezli Sistem’i, 
Pythagoras ve Kopernik’in Güneş Merkezli Sistem’i ve Tycho Brahe’nin 
hem Yer’i hem de Güneş’i merkeze alan sistemidir. Seyyid Ali Paşa, Yer 
merkezli sistemin Đslâm ülkelerinde yaygın olduğunu, takvim yapmak için 
hazırlanan zîclerin bu görüşe dayandıklarını, dolayısıyla da bu görüşün 
kabul edildiğini söylemektedir. 

1830 yılında Seyyid Ali Paşa’nın azledilmesiyle Başhocalığa Hoca 
Đshak Efendi getirilir. Đshak Efendi, en önemli eseri olan Matematik Bilimleri 
Seçkisi’nin dördüncü cildini astronomiye ayırarak ağırlığı Kopernik teorisine 
verir ve bu sistemin o zamana kadar Osmanlılarda en uzun ve belki de en 
teknik izahını vererek Kopernik görüşünün daha uygun olduğunu kesin bir 
şekilde belirtir.  

 
 

5.2 Rasadhâne-i Âmire (Devlet Gözlemevi) 
 
1867 yılında, Đstanbul Beyoğlu’nda Parmakkapı’daki bir handa, 

Fransa’dan demiryolu yapımı için gelen Fransız mühendisi Coumbary’nin 
girişimleriyle bir gözlemevi kuruldu ve müdürlüğüne Coumbary getirildi; 
bugünkü Kandilli Gözlemevi’nin temelini oluşturan, Rasadhâne-i Âmire adıyla 
tanınan bu gözlemevinde her yıl hava tahmin özetleri ile Osmanlı 
topraklarındaki depremlere ve etkilerine ilişkin raporlar yayımlandı ve 1887 
yılında 20 senelik meteorolojik gözlem sonuçlarını derleyen Dersaadet 
Rasadhâne-i Âmire’sinin Cevv-i Havaya Dâir 20 Senelik Tarassudâtı Neticesi 
(1868-1887) adlı bir kitap çıkarıldı. Diğer taraftan, bu gözlemevi, namaz 
vakitlerinin belirlenmesi ve duyurulması, Ay ve Güneş tutulması vakitlerinin 
saptanması, Tophâne ve Dolmabahçe’deki kulelerin saatlerinin ayarlanması, her sabah, 
Đstanbul’un hava durumunun Paris, Roma, Petersburg, Viyana, Odesa, Atina, Sofya ve 
Belgrad gözlemevlerine duyurulması ve oralardan gönderilen bilgilerin işlenerek 

değerlendirilmesi görevlerini de yürüttü.  
Coumbary’den sonra gözlemevinin müdürlüğüne, 1896’da 

Sâlih Zeki Bey getirildi; 1906 yılı sonlarına doğru Sâlih Zeki Bey, 
bu görevi bırakarak Dârü’l-Fünûn müdürlüğüne geçti. Rasadhâne-i 
Âmire, II. Meşrutiyet’in ilanından sonra (1908) Maçka Kışlası’nın 
karşısına taşındı. 1909 yılına kadar aralıksız olarak özellikle 
meteorolojik gözlemlere yönelik etkinliklerini yürüten Rasadhâne-i 
Âmire, bu tarihte patlak veren 31 Mart Olayları esnasında binası ve 
âletleri tahrip edildiği için çalışmalarını kısa bir süre durdurmak 
zorunda kaldı.  

1910’da dönemin Maarif Nâzırı Emrullah Efendi tarafından 1868’den 
beri görev yapmakta olan ve Rasadhâne-i Âmire’nin müdürlüğüne atanan Mehmed Fatin 
Gökmen (1877-1955), yeniden kurulması istenen gözlemevinin yeri için incelemeler yapmış 
ve bugünkü Đcadiye Tepesi’nde, Fransız Meteoroloji Birliği aracılığıyla getirtilen ve birinci 
sınıf bir meteoroloji istasyonunda kullanılan âletlerle 1 Temmuz 1911 tarihinden itibâren 
sürekli ve düzenli bir biçimde meteorolojik unsurların ölçüm ve kayıtlarını başlatmıştır.  

Fatin Gökmen, Türkiye Cumhuriyeti’nin kurulmasının ardından, hükümete verdiği bir 
öneride, gözlemevinden ayrı bir meteoroloji teşkilâtı oluşturulmasının gerekli olduğuna 
değinmiş ve gözlemevinin Belçika’daki Uccle Kraliyet Gözlemevi gibi bir astronomi ve 
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jeofizik gözlemevi olması için gerekli binaları yaptırmış ve âletleri satın aldırmıştır; böylece 
bugün de faaliyet hâlinde bulunan Kandilli Gözlemevi’nin temelleri atılmıştır. 

Fatin Gökmen’in on beş yıllık bir çabayla Almanya’dan getirterek 1935 yılında monte 
ettirdiği 20 milimetrelik Zeiss marka teleskop ile ömrü boyunca topladığı matematik ve 
astronomi ile ilgili yazma ve basma eserlerden oluşan kitaplık, bugün de büyük bir önem 
taşımakta ve araştırmacılar tarafından kullanılmaktadır. 1982 yılında Kandilli Rasathanesi, 
Boğaziçi Üniversitesi'ne bağlanmış ve ismi Boğaziçi Üniversitesi Kandilli Gözlemevi 
(BUKOERI) olmuştur. [10] 

 
6. Cumhuriyet Dönemi’nde Astronomi Çalışmaları 
 
Osmanlı Đmparatorluğu’nda, 1912 Balkan Savaşı ve ardından da 1914-1918 yılları 

arasındaki Birinci Dünya Savaşı sırasında ve sonrasında eğitim, öğretim ve bilimsel 
etkinlikler doğal olarak aksadı. 29 Ekim 1923'te Cumhuriyet'in ilanında sonra Atatürk'ün 
çabalarıyla bu aksaklıklar giderildi ve çağdaş uygarlıklar seviyesine ulaşmak bir amaç haline 
geldi. Atatürk'e göre, memleketin korunması için alınacak en önemli önlem ve hatta bir 
ülkenin özgür ve bağımsız olması için gerekenler bilim ve irfandı. Cumhuriyet'in ilanından 
sonra da Atatürk, bu düşüncesini hızla uygulamaya geçirmek istedi ve 1924 yılında Đstanbul 
Darülfünûn'u Đstanbul Üniversitesi olarak yeniden şekillendirdi. 1933 yılında ise üniversite 
reformuyla üniversitelerde yeni bir yapılanmaya gidildi ve yurt dışından bilim adamları 
getirilerek özellikle Đstanbul Üniversitesi'nde görev almaları sağlandı.  

Türkiye'de astronomi araştırmaları 1933 üniversite reformuyla, ilk önce Đstanbul 
Üniversitesi'nde yabancı bilim adamları tarafından başlatıldı. Türk astronomları ise, ilkin tez 
çalışmalarıyla bu alanda çalışmaya ve 1935 yılında itibaren de yurt dışı bilimsel makalelerle 
yurt dışında da tanınamaya başladılar. Cumhuriyet Dönemi’nde Türkiye’deki astronomi 
çalışmalarını dört bölümde incelemek mümkündür.  

 
 
6.1 1933–1943 Başlangıç Dönemi (Birinci Kuşak Çalışmalar) 
 
1933 öncesine baktığımızda astronomi ile çalışmaları yok denecek kadar azdır. 

Cumhuriyet döneminde ilk büyük atılım, Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi Astronomi 
Enstitüsü'nün kurulmasıyla başlamıştır. Bugün Beyazıt'ta Đstanbul Üniversitesi'nde yer alan 
Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 1933 yılında Đ.Ü. Fen Fakültesi bünyesinde Astronomi 
Enstitüsü adıyla Berlin Postdam Gözlemevi'nde çalışmış olan Ord. Prof. Dr. Erwin Finlay 
Freundlich tarafından kurulmuştur. Enstitüde, 1934'de Ord. Prof. Dr. W. Gleissberg göreve 
başlamış, aynı yıl Nüzhet Toydemir (Gökdoğan) ve 1935 yılında da Dr. Tevfik Okyay 
Kabakçıoğlu ve Paris Pişmiş çalışmalara katılmışlardır. 1935’te ise Alman astronom 
Freundlinch tarafından Đstanbul Üniversitesi'nde Đstanbul Üniversitesi Gözlemevi (IUO) 
kurulmuştur. 1958'den sonraki yıllarda Astronomi Enstitüsü Bölüm haline gelmiş ve 1982'de 
Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü adını almıştır. 
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6.2 1944–1962 Olgunlaşma Dönemi (Đkinci Kuşak Çalışmalar) 
 
Astronomi alanında ikinci önemli gelişme Ankara 

Üniversitesi Fen Fakültesi’nde Astronomi Enstitüsü’nün 1944 
yılında Okyay Kabakçıoğlu'nun çabalarıyla kurulmasıdır. 
Enstitü’nün ilk asistanı Dilhan Eryurt’dur. 1954 yılında 
Enstitünün başına E. A. Kreiken getirilmiş ve 1958 yılında da 
Ahlatlıbel Köyü yakınlarında gözlemevi kurma çalışmaları 
Kreiken'in girişimleriyle başlamıştır. 1963'te NATO ve ARGE 
tarafından düzenlenen Yıldız Sistemlerinin Yapısı adlı 
Uluslararası bir sempozyumla Ahlatlıbel Gözlemevi hizmete 
açılmıştır. Ankara Üniversitesi’nde Astronomi Kürsüsü’nün 
açılmasıyla Dilhan Eryurt, Bedri Süer, Abdullah Kızılırmak, 
Rümeysa Kızılırmak gibi ikinci kuşak astronomlarının yetişmeye 
başladığına tanık oluyoruz.  

 
 

6.3 1963–1981 Yaygınlaşma Dönemi (Üçüncü Kuşak Çalışmaları) 
 
Cumhuriyet Türkiyesi’nde Astronomi alanında diğer önemli 

gelişme Ege Üniversitesinin üçüncü fakültesi olan Fen Fakültesi’ne 
1962-1963 öğretim yılında Astronomi Kürsüsü’nün Matematik 
Kürsüsü'nün yönetiminde kurulmasıdır. 15 Ekim 1962-11 Ocak 
1963 tarihleri arasında Dr. Flecktenstein, yabancı uzman olarak 
kürsüde çalışmaya başlamıştır. 8 Ocak 1963 tarihinde Astronomi 
Kürsüsü'ne Doç. Dr. Abdullah Kızılırmak ve As. Dr. Rümeysa 
Kızılırmak atanmışlar ve böylece Astronomi Kürsüsü bağımsız 
şeklini almıştır.  

1962 yılında diğer bir gelişme ODTÜ’de yaşanmıştır. Bedri 
Süer tarafından ODTÜ'de astronomi dersleri verilmeye başlanmış 
ve daha sonra bu üniversitede 1968 yılında, Dilhan Eryurt ve Hakkı Ögelman'ın gayretleriyle 
Fizik Bölümü içerisinde Astrofizik Anabilim Dalı kurulmuştur. 1969 yılında da bu kadroya 
Paris Pişmiş katılmıştır.  

 
 
6.4 1982–2005 Gelişme Dönemi (Dördüncü Kuşak Çalışmaları)  
 
Türkiye Cumhuriyeti'nde astronomi çalışmalarında son önemli gelişme Kandilli 

Gözlemevi’nin Boğaziçi’ne bağlanması ve TUG’un kuruluşudur. Böylece gözlemevi 
bağlantılı ortak çalışmalar artmıştır. 

Cumhuriyet Dönemi’nde ilk gözlemevi, 1935 yılında, Alman astronom E. F. 
Freundlinch tarafından Đstanbul Üniversitesi’nde açılmıştır. Buradaki çalışmaları, 1963’de 
Ankara Üniversitesi Gözlemevi'ndeki, 1965’de Ege Üniversitesi Gözlemevi'ndeki, 1982’de 
Boğaziçi Üniversitesi Kandilli Gözlemevi’ndeki ve 1991 yılında ise Ortadoğu Teknik 
Üniversitesi Gözlemevi'ndeki çalışmalar izlemiştir. 1997 yılında da özel Eyüboğlu Eğitim 
Kurumları Gözlemevi hizmete girmiştir. 

1960'lardan itibaren Türkiye’de ulusal bir gözlemevinin kurulması düşüncesi oluşmuş 
ve bu yönde ilk önemli adım TÜBĐTAK bünyesinde 1979 yılında "Uzay Bilimleri Araştırma 
Ünitesi" adı altında bir birimin kurulmasıyla atılmıştır. 1992 yılında ise TÜBĐTAK ve 
DPT'nin işbirliği ile Ulusal Gözlemevi'nin kuruluş çalışmaları resmen başlamış ve TUG’da ilk 
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gözlem 17/18 Ocak 1997 gecesi yapılmıştır. TUG, TÜBĐTAK Başkanlığı'na doğrudan bağlı 
bir "enstitü" statüsünde çalışmalarını sürdürmektedir ve Yönetim Merkezi, Akdeniz 
Üniversitesi Yerleşkesi'ndedir. 

Bugün bu gözlemevlerinin faaliyetleri dışında, Đnönü Üniversitesi Astrolab Đstasyonu 
(IUAS), Erciyes Üniversitesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, Çukurova Üniversitesi 
Uzay Bilimleri ve Güneş Enerjisi Araştırma ve Uygulama Merkezi'ndeki çalışmaları da 
eklemek gerekir. 

Türkiye’de astronomi sevdirmek amatör astronominin yaygınlaşması için astronomi 
toplulukları da bulunmaktadır. Günümüzde faaliyet gösteren birkaç önemli astronomi derneği 
arasında, Türk Astronomi Derneği (TAD, 1954), Ankara Üniversitesi Astronomi ve Uzay 
Bilimleri Bölümü Astronomi Araştırma Topluluğu (ASART), METU Astrofizik Grubu, Ege 
Üniversitesi Astronomi Topluluğu (EÜAT, 1992), Amatör Astronomi Topluluğu (AMAD), 
ODTÜ Amatör Astronomi Topluluğu (AAT, 1986), Bilkent Üniversitesi Astronomi 
Topluluğu, Ali Kuşçu Amatör Astronomi Topluluğu (AKAT, 1997) bulunmaktadır. [11] 
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ON SEKĐZĐNCĐ YÜZYILDA HĐNDĐSTAN'DA TÜRKLER 

TARAFINDAN KURULAN BĐR GÖZLEMEVĐ: JANTAR MANTAR 

 
Yavuz UNAT1 

 
Özet 
Hindistan’ın başkenti Yeni Delhi'de on sekizinci yüzyılda devasa aletler içeren bir 
gözlemevi yer almaktadır; Jantar Mantar Gözlemevi. Muhammed Şah ve Mihrace 
Savai Jai Singh'in emriyle yapılmaya başlanan gözlemevi 1724 yılında tamamlandı. 
Burada yedi yıl sürekli gözlem yapıldı. Bu gözlemevinde yapılan gözlem sonuçları Zîc-
i Muhammed Sahi adlı bir astronomi eserinde toplandı. O sırada ülke Moğol idaresi 
altındaydı ve Türk Moğol Đmparatoru Bahadır Şah başta bulunmaktaydı. Bu bildiride bu 
gözlemevi ve gözlemevinde bulunan araçlar tanıtılacaktır. 
 
Anahtar kelimeler: Bilim tarihi, astronomi tarihi, gözlemevleri, Jantar Mantar 
 
Abstract 
An observatory, named by Jantar Mantar, including huge astronomical instruments was 
established in order Savai Jai Singh in New Delhi managed by Bahadır Shah in 1724. 
In this observatory, observations were made during seven years and these observations 
were collected in Zîc-i Muhammed Sahi. In this article, about Jantar Mantar 
observatory and its instruments will be informed. 
 
Key words: History of science, history of astronomy, Jantar Mantar Observatory 

 

1. Đslâm Dünyası’nda Gözlemevleri 
Đslam Dünyası'nda on birinci yüzyıldan itibaren yeni devletlerin kurulduğu 

görülmektedir. Bu devletlerin birçoğu Türk Devletleri’dir. Bu devletler özellikle eğitim ve 
öğretime büyük önem vermişler ve hâkim olduğu yerlerde birçok medrese, hastane ve 
gözlemevleri gibi bilimsel kurumlar kurmuşlardır. Bu gözlemevleri arasında en önemlileri 
Đsfahan emiri Alâü’d-Devle’nin isteğiyle Đbn Sînâ (980–1037) tarafından Hamedan‘da 
kurulan Hamedan Gözlemevi, 1074-1075 yılları civârında Selçuklu Sultanı Celâleddin 
Melikşâh’ın (1072-1092) emriyle Ömer Hayyâm’ı (1045-1123) tarafından inşa edilen 
Melikşâh Gözlemevi, Nasîrüddin-i Tûsî (1201-1274) tarafından Đlhanlı Devleti (1256-1336) 
hükümdarı Hülâgu’nün (ölümü 1265) isteğiyle 1259’da Urmiye Gölü yakınındaki Tebriz’in 
güneyinde Azerbaycan’ın bir şehri olan Merâgâ’da kurulan Merâgâ Gözlemevi, Uluğ Bey 
tarafından Semerkand’da 1421’de kurulan Semerkand Gözlemevi ve Takîyüddîn tarafından 
1575’te kurulan Đstanbul Gözlemevi’dir. 

Burada söz konusu edilecek olan bir başka gözlemevi ise daha geç tarihte, on 
sekizinci yüzyılda bir devlet adamı ve astronom olan bir kişi tarafından yaptırılmış Jantar 
Mantar'dır.  

Gözlemevleri bir kurum olarak ilk defa Đslâm Dünyası’nda ortaya çıkmıştır. 
Kuruluşlarında ise iki önemli neden yer almaktadır. 1) Hükümdarların astrolojiye olan 
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merakları. 2) Gözlem araçlarının büyüklüğü. Saatin bir gözlem aracı olarak kullanılması ve 
teleskopun bulunuşuna yani 17. yüzyıla kadar gözlemde dakiklik, gözlem araçlarının 
büyümesiyle doğru orantılı olmuş ve aletler büyüyünce de ister istemez bu aletlerin taşınması 
ve kurulması problem yaratmıştır. 17. yüzyıldan sonra gerek teleskopun ortaya çıkması ve 
gerekse saatlerin gözlemlerde kullanılmasıyla aletlerin büyümesi yerini yeni ve dakik gözlem 
tekniklerine bırakmıştır. Ancak 17. yüzyıla kadar gözlem dakikliğini arttırmak için devasa 
gözlem araçları inşa edilmiştir. Buna en iyi örnek Merâgâ Gözlemevi ve Semerkand 
Gözlemevi’nde kullanılan Duvar Kadran’ı adı verilen alettir. Örneğin Semerkand 
Gözlemevi’nde kullanılan Duvar Kadran’ı yaklaşık 50 metrelik bir yüksekliğe sahipti. Đşte 
dakiklik nedeniyle ilk dönemlerden beri kurulan gözlemevlerinde kullanılan araçlar giderek 
büyümüştü. Hindistan'ın başkenti Yeni Delhi'de yer alan ve devasa aletler içeren Jantar 
Mantar Gözlemevi de bu geleneği takip eden son büyük gözlemevidir. [1] 

 
 
1.1 Jantar Mantar Gözlemevi 
 
Mihrace Savai Đkinci Jai Sing 

tarafından 1724 yılında inşa ettirilmiştir. 
Mihrace Savai Đkinci Jai Sing, 1686 yılında 
Jaipur yakınlarında Amber'de dünyaya 
gelmiştir. 1699'da babasının ölümünden 
sonra Amber'de kral olmuştur. O sırada 
ülke Moğol idaresi altında olup, Türk 
Moğol Đmparatoru Bahadır Şah başta 
bulunmaktadır.  

Mihrace sadece iyi bir idareci ve 
kumandan olarak değil, aynı zamanda iyi 
bir astronom olarak da tanınmaktadır. 

Mihrace özellikle Moğol idareci-
lerden Đmparator Aurangzeb (Evrengzib) 
onu taktir etmiş ve ona "Savai" unvanını 
vermiştir. "Savai" daha cesur, daha akıllı 
anlamına gelir. Savai Jai Sing, astronomi 

ile ilgili olarak kullanılan sistemleri incelemiş; Hintlilerin, 
Müslümanların ve Avrupalıların kullandığı astronomi 
sistemleri konusunda bilgi sahibi olmuştur. Bu konuda bilgi 
sahibi olmaları için bazı kişileri Avrupa'ya göndererek ve bazı 
kişileri memleketine davet ederek, astronomi sistemleri ile 
ilgili daha ayrıntılı bilgi edinmeye gayret etmiştir.  

 
Muhammed Şah ve Savai Jai Sing'in emriyle ya-

pılmaya başlanan Jantar Mantar Gözlemevi, 1724 yılında 
tamamlanmış ve 7 yıl sürekli gözlem yapılmıştır. On sene 
sonra Jaipur'da ikinci bir gözlemevi daha yaptırılmıştır. Savai 
Jai Sing'in emriyle üç gözlemevi daha yaptırıldığı kayıtlarda 
yer almaktadır. Bunlar Ujjain, Varanasi ve Mathura 
gözlemevleridir. Ancak o dönemde yaptırılan 
gözlemevlerinden sadece Jantar Mantar günümüze kadar 
gelebilmiştir. Günümüzde Şahciha-nabad yakınlarındadır ve 
şehrin merkezinde yer almaktadır. [2] 

 

Re

sim 1 

Jantar Mantar Gözlemevi’nin genel görünüşü 

 

Resim 2 
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2. Jantar Mantar Gözlemevi’nde Yer Alan Gözlem Araçları 

 

Jantar Mantar Gözlemevi’nde Mihrace Savai Singh, pirinç 
aletlerle gözlem yapmaya başlamış; ancak, iki yıl sonra, devasa 
"bina aletler" yaptırmıştır. Bunun nedeni, dönemin dakiklik 
anlayışıdır. Saatlerin astronomide dakik olarak kullanılmadığı bir 
dönemde gözlemde dakiklik büyük araçlarla sağlanmaktaydı. 
Saatler astronomide kullanılacak dakikliğe Christian Huygens’in 
(1629-1695) yaptığı çalışmalarla ulaşmıştır. Huygens 1657 yılında 
saatlerde dakikliği arttırmak üzere sarkacı geliştirmiş ve on 
sekizinci yüzyılda ise bunlar astronomide kullanılmıştır. 

Jantar Mantar Gözlemevi’nde yapılan gözlem sonuçları Zic-
i Muhammed Sahi adlı bir astronomi eserinde toplanmıştır. Mihrace 
Savai Jai Sing'in gözlemevinde yaptırdığı aletler Samrat Yantra, Jai 
Prakash Yantra ve Ram Yantra olmak üzere 3 yapıdan oluşur. 
Bunların hemen ön tarafında ve gözlemevinin girişinde oğlu Savai 
Madho Singh tarafından planmış olan dördüncü bir alet, Misra 
Yantra yer almaktadır. 

Jantar Mantar geniş bir açık hava gözlemevi niteliğindedir. 
1843'te kısmen harap edilmişse de, 1852'de Samrat Yantra'nın 
gnomonu tekrar tamir edilmiştir. 1910 yılında ise Mihrace Savai 
Đkinci Madho Sing tarafından diğer aletler tamir ettirilmiş ve 
Samrat Yantra'nın tepesine bir güneş kursu yerleştirilmiştir. Gözle-
mevi 1958'den sonra tarihi eser kapsamına alınmıştır. [3] 

 
 
2.1 Misra Yantra  
 
Gözlemevinin girişte bulunan kapıya yakın olan ilk aletidir. 

5 astronomik araçtan oluşur.  
 

2.1.1 Niyat Chakra 
Yantra: Merkezde bulunur. Đki 
yanında dereceleri veren merdivenler 
bulunmaktadır. Meridyene 
yerleştirilmiştir. Yerel saatler bu 
aletle hesaplanabilmektedir. 
 

2.1.2 Samrat Yantra: Đki 
yanda bulunur. Đkiye ayrılmış yarım 
çemberden oluşur. 
 

 

Resim 3 

Jantar Mantar 
Gözlemevi’nin Planı 

 

Resim 4 
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2.1.3 Agra Yantra:  Küçük olanı Samrat Yantra’nın 
bir parçası olarak kullanılan iki kadran içerir. Yüksek 
olanı Agra Yantra’dır. 60 tabanlı sisteme göre hesap 
yapılacak şekilde ve 24 saat esas alınarak 
düzenlenmiştir. Güneşin doğuşunu hesaplamak için 
kullanılır. Tepesi saat 6'yi gösterir. Yan tarafında 
bulunan gnomonun gölgesi bu kadranın üstüne düşer 
ve zamanı belirler. Her yıl 21 Mart ve 23 Eylül'de 
Samrat Yantra'nın gölgesi tam saat 6'yi gösterir. 
 
 
 
 
 

2.1.4 Dakshinottara Bhitti 
Yantra: Misra Yantra'nın doğu 
duvarında yer alır. Buradaki yarım 
dairenin çapının ortasında bir delik 
vardır ve bu deliğe bağlanmış bir ip 
bulunur. Gözlem yapan kişi bu ipi sırt 
üstü yatarak tutar ve Güneş ya da diğer 
gök cisimlerinin meridyenden 
geçişlerini ipi ayarlamak suretiyle 
belirler. 
 

2.1.5 Karka Rasi 
Valaya: Misra Yantra'nın arka 
duvarı (kuzey tarafı) üzerindedir. 
Yarım daire şeklindedir. 
Duvarları tam dikey pozisyonda 
olmayıp, tepeden itibaren 
yaklaşık 5 derece 12 dakikalık bir 
eğim yapar ki bu da Yengeç 
Burcu'nun başucu noktasına 
uzaklığıdır. Duvarın tepe ortasına 
tespit edilmiş bir demir çubuk 
bulunur. Bu aletle gezegenlerin 
yerleri belirlenir. 

 

2.2 Samrat Yantra  

Bir ekinoks Güneş saati (gnomon) olan Samrat Yantra, gözlemevinin merkezinde 
bulunmaktadır. Aletler arasında en büyük ve en yükseğidir. Tabandaki dar açısı 28 derece 39 
dakikadır ve bu değer Yeni Delhi'nin boylamına eşittir. Yan tarafında tepeye kadar devam 
eden merdivenler yer alır. Yapı yaklaşık 15 metrelik devasa iki kadranla tamamlanmaktadır. 
Bu alet Savai Jai Singh'in hocası ve danışmanı Pandit Jagan Nath'a izafeten, "Samrat" diye 
anılmıştır. Samrat, imparator demektir. 

 

 

 

Resim 5 

 

Resim 6 

Dakshinottara Bhitti Yantra 

 

Resim 7 

Karka Rasi Valaya 
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Samrat gündüz ve gece saatlerini (Hindistan için),  meridyen saatini, gündüz ve 
geceyi, kutup yıldızının yerini belirlemek için kullanılmıştır. 

 
Gündüz gnomonun gölgesi kadranların üstüne düşer; saatler, dakikalar ve saniyeler 

kadran üstündeki dereceler vasıtasıyla okunabilir. Bu zaman Delhi'nin mahalli saati diye 
bilinen saattir. Gnomonun hiç gölgesi yoksa saat 12 veya gün ortasıdır. Delhi'de gün ortası 
yaklaşık 12.21 'e tekabül etmektedir. 

Samrat Yantra'nın bir aleti sekstanttır. Samrat Yantra'nın 
doğu kanadında bulunur. Bu alet "Sasthamsa Yantra" diye de 
adlandırılmaktadır.  Tabanı büyük dairenin 1/6'sını oluşturan 
derecelendirilmiş büyük bir arktan oluşur. Yanındaki odanın 
tepesinde küçük bir delik vardır; Güneş ışınları bu delikten içeri 
girer ve arkın üzerine düşer. Bu ark çeşitli gözlemlerin 
yapılmasında kullanılmıştır. Bu aletin bulunduğu oda 1910 yılında 
kapatılmıştır. 

Samrat Yantra'nın üstünde, direğin etrafında bir güneş 
kursu vardır. Güneş kursu yatay olarak yerleştirilmiştir. Bu alet 
Delhi'nin mahalli saatini belirlemek için yapılmıştır. Daha sonra 
Đngiliz idaresi sırasında 3 güneş kursu daha yapılmıştır. 

Samrat Yantra ile şu astronomik ölçümler yapılmaktaydı: 

1. Lokal zaman ve Hindistan standart zamanı 
2. Meridyen geçişi 

            3. Gece ve gündüz süreleri 
 4. Kutup yıldızının konumu 
 5. Güneş’in dikaçıklığı 

 
2.3 Jai Prakash Yantra 
Bu alet diğerlerinin arka tarafında yer almaktadır. Birbirini tamamlayan iki yarım 

daireden meydana gelmiştir. 8,41 m yarıçapındadır ve sektörlere bölünmüştür; gece boyunca 
gök cisimlerini gözlemek için kullanılmıştır. Sektörler arasındaki her bir aralık 1 saati temsil 
eder. Enlem, boylam, eğim, meridyen ve burçlar ile ilgili hesaplamalar yapılabilmektedir. 

Alette doğu-batı ve kuzey-güney doğrultusunda uzanan iki tel bulunur. Bu teller 
arasında tam merkezde bir metal halka vardır. Teller günümüzde kaybolmuş, ancak kancalar 
hâlâ yerinde durmaktadır.  

 
 

 

Resim 8 

Samrat Yantra’daki kadranlardan biri 

 

Resim 9 

Samrat Yantra 

 

Resim 10 

Samrat Yantra’nın 
merdivenleri 
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Jai Prakash Yantra’nın güney duvarında di-
key bir delik bulunmaktadır. Bu deliğin alt kısmı 
Delhi’nin enlemi olan 28 derece 39 dakikadır. 

Jai Prakash Yantra ile şu astronomik 
ölçümler yapılmaktaydı: 

1.Lokal zaman ve Hindistan standart zamanı 
2.Meridyen geçişi 
3.Zenit uzaklığı 
4.Burçlar kuşağına ilişkin gözlemler 
5.Güneş’in azimut ve yüksekliği 
 
 
2.4 Ram Yantra 
Gözlemevinde en arkadaki 

ve en güneydeki alettir. Savai Jai 
Sing'in dedesi olan Mihrace Ram 
Singh'ten sonra bu şekilde 
adlandırılmıştır. Đki çember 
şeklinde duvarı vardır. Bunlar 
19,69 m yarıçapındadır. Her iki 
çember şeklindeki duvar da 
tabanlarından itibaren aralarında 
açıklık bırakmasızın yükselir. 
Bundan dolayı da bu aletle sadece 
gündüz gözlem yapma olanağı 
verir. 

Dik duvar ve yatay sektörler 
çember şeklindeki duvarların kenarlarından başlayarak, dairesel olarak derecelendirilmiştir. 
Üst kenardan başlayarak, dik duvar 45 dairesel çizgiyle bölümlenmiştir. 45. daire duvar ve 
tabandaki sektörün birleştiği yerdedir.  

Duvar ve taban arası ise 360 dereceye boylam çemberlerini kesecek şekilde 
ayrılmıştır. Bu çizgilere azimut adı verilir ve gök cisimlerinin azimutunu belirlemek için 
kullanılır. Her bir gök cisminin gökyüzündeki konumları bu aletler sayesinde 
belirlenmektedir. 

Güneş'in azimut ve yüksekliği aletin orta kısmında bulunan direğin gölgesi ile 
belirlenir. 

Gece boyunca gök cisimlerinin azimut ve yüksekliği merkez direğe bağlanmış 
hareketli bir iple belirlenir. Bu ipin bağlanabilmesi için de orada bir demirden mıh vardır. 

Bu yapıda, Ay takvimi ile ilgili ölçümlerin yapıldığı üstü açık ve 14 penceresi olan bir 
kısım bulunmaktadır. Bu 14 pencerenin her biri Ay'ın evrelerini işaret eder. Bunlardan 7 
tanesi, Ay’ın ilk evresinden dolunay olana kadarki dönemi temsil eder ve iki haftalık dönemi 
kapsar. Diğer 7 tanesi ise ayın dolunay evresinden gökyüzünde kaybolduğu evreye kadar olan 
dönemi temsil eder. Bu dönem de iki haftadır. Đlk pencere, saat yönünde ilk ay gününe 
karşılık gelir. Đlkin yavaş yavaş büyüyüp dolunay haline gelen Ay daha sonra küçülmeğe 
başlar ve son gün görünmez olur. Bu son gün Ay, 14. pencereden gözlenir. 

Bu gözlemevinde Güneş gözlemlerinin ayrı bir önem taşıdığı belirlenmektedir. Yu-
karıda söz konusu edilen alette, binanın üst tarafı biraz kırılarak, Güneş ışınlarının girmesine 
izin verilmiştir. Böylece Güneş ışınları direğin üzerine düşer. Bu konum Güneş'in Yer’e en 
yakın ve Yer’den en uzak dönemlerinde yılda 2 kez gerçekleşir. [4] 
 

 

Resim 11 

Jai Prakash Yantra 
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HOCA ĐSHAK’TAN HOCA TAHSĐN’E ÇAĞDAŞ ASTRONOMĐNĐN 

TÜRKĐYE’YE GĐRĐŞĐ 

 
Yavuz UNAT1 

 
Özet 
Osmanlı Türklerinin modern astronomi ile ilk temasları 17. yüzyıl ortalarında başlamışsa 
da yeni astronominin ve yeni astronomi terimlerinin kabul görmesi 19. yüzyılın ortalarını 
bulmuştur. 17. yüzyılda modern astronominin Osmanlılara girişini sağlayan ilk eserler 
genellikle astronomi katalogları ve coğrafya çevirileridir. Yeni astronomiye ilişkin bu 
temaslar 18. yüzyılda Batı coğrafya eserlerinin, 18. yüzyılın ikinci yarısında ise Fransız 
astronomi tablolarının çevrilmesiyle devam etmiştir. Ancak bu döneme kadar hatta bu 
dönemden sonra bile yeni astronomi hakkında yapılan çeviriler ve yazılarda Kopernik 
astronomisine kuşkulu bakış sürmüştür. Yeni astronomiye karşı bu tereddütlü bakış açısı 
ancak 19. yüzyılın ortalarında ortadan kalkmıştır. 
1830'larda Mühendishanelerin eğitim programlarının modernleşme çalışmalarıyla yeni 
astronominin kavramları ve bilgileri ayrıntılı bir şekilde Başhoca Đshak Efendi'nin 
katkılarıyla girmiştir. Hoca Đshak Efendi, Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye (Matematiksel 
Bilimler Seçkisi, Dört Cilt, Đstanbul 1831–1845) adlı eserinin dördüncü cildinde yeni 
astronomi konularına da geniş bir biçimde değinmiştir. Ne var ki, bu eser Kopernik 
astronomisinden bahseden en geniş kapsamlı eser olarak kabul edilmesine karşın 
kuşkulu bakış açısını burada da görmek mümkündür. Bu kuşkulu bakış ne zaman 
kaybolmuş ve yeni astronomi bilgileri Türkiye’ye ne zaman tam olarak girmiştir? 
 
Anahtar kelimeler: Bilim tarihi, astronomi tarihi, Hoca Đshak Efendi, Hoca Tahsin. 
 
Abstract 
Even if the first contact with modern astronomy of the Ottoman Turks had started in 
middle of 17th century, the Copernican theory had come into the Ottoman with 
Djihannuma’s (The Book of Universal Geography) supplements by Ibrahim Mutafarrika 
and with Macmûa-i Ulum-ı Riyâziya (The Collection of Mathematical Sciences) by 
Ishâk Efendi in 1831-1845. But the hesitations concerning the theory had continued to 
the half of the 19th century. When these hesitations were go on and accepted this theory 
in Ottoman astronomy? In this article, this question will be answered. 
 
Key words: History of science, history of astronomy, Hodja Ihsak, Hodja Tahsin 

 
1. Osmanlılar ve Modern Astronomi  
 
Osmanlı Türkiye’sinde astronomi kavramlarından ve Kopernik’in Güneş Merkezli 

Sistemi’nden bahseden ilk eser, Fransız gökbilimci Noel Durret’in (ölümü 1650’ler) zîcinin 
(Novae Motuum Caelestium Ephemerides Richelianae, 1637) Zigetvar asıllı olan ve 
Đstanbul’a yerleşen Tezkireci Köse Đbrahim Efendi (on yedinci yüzyıl sonları) tarafından 
1660–1664 yıllarında, Secencel el-Eflâk fî Gâyet el-Đdrâk (Feleklerin Aynası ve Đdrâkin 
Gâyesi) adıyla yapılan çevirisidir. Tezkireci Köse Đbrahim Efendi bu kitapta, günümüze kadar 
                                                 
1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı, Sıhhiye 
Ankara, 0312 310 32 80/1227, 0312 310 57 13, unat@humanity.ankara.edu.tr 
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yazılmış olan zîclerden ve daha sonra Kopernik’in kitabından söz eder. Ancak eserde 
Kopernik Kuramı’nın kabul edilip edilmediğine dair bir bilgi yoktur. 1685 yılında Dimaşkî 
(ölümü 1692) tarafından Nusret el-Đslâm ve’l-Surur fî Tahrîri Atlas Mayor (Coğrafya-yı 
Atlas) adıyla çevrilen eserde de yeni astronomi konuları geçmesine karşın Dimaşkî, “Evrenin 
Merkezi” başlıklı bölümde Batlamyus, Kopernik, Tycho Brahe ve Andreas Argoli’nin 
sistemleri çok kısa olarak tanıtır. Eser Wilhelm Blaeu (ölümü 1638) ve oğlu Joan tarafından 
hazırlanan ve 1662'de tamamlanan ve 1664 yılında Amsterdam’da basılan on ciltlik Atlas 
Major seu Cosmographia Blaeuiana Qua Solum, Coelum Accuratissime Describuntur adlı 
kitabın çevrisidir. Burada Blaue, Yer Merkezli Sistem'in doğru ve Kitâb-ı Mukaddes’e aykırı 
olan diğer sistemlerin ise yanlış olduğunu belirtir.  

Yeni astronomi kavram ve prensiplerine ilişkin daha geniş bilgi on sekizinci yüzyılın 
ilk yarısında Müteferrika’nın Kâtip Çelebi’nin Cihannümâ’sına yaptığı ilavelerde 
bulunmaktadır. Müteferrika 1732’de Cihannümâ’yı basarken bu esere bazı ilaveler yapmış ve 
yeni gökbilimden söz etmiştir. Bu ekte Mütefferrika, Batlamyus’un, Kopernik’in ve Tycho 
Brahe’nin sistemlerinden bahseder ve Yer merkezli görüşün Đslâm filozofları tarafından kabul 
edildiğini kaydeder. Bu üç sistem arasında Güneş Merkezli Sistem'e ilişkin tartışmalara daha 
fazla yer ayrılmış, Tycho Brahe’nin sistemine ise fazla ilgi gösterilmemiştir. Yer merkezli ve 
Güneş merkezli sistemlerin bir karşılaştırmasını yapan Müteferrika, Güneş Merkezli Sistem’e 
karşı ileri sürülen eleştirileri vermiş ve bunları Galilei fiziğini kullanarak yanıtlamıştır. 

Cihannümâ’nın basılmasından bir yıl sonra, yine Müteferrika, Andreas Cellarius’un 
(1596-1665) ilk baskısı 1660’da yapılan Atlas Coelestis (Harmonica Macrocosmica) adlı 
Latince gökbilim eserini, III. Ahmed’in emriyle Mecmûa Hey’et el-Kadîme ve’l-Cedîde (Eski 
ve Yeni Gökbilim Mecmuası, 1733) adıyla çevirmiş ve böylece eski ve yeni gökbilimi ele 
alan bağımsız bir eser Osmanlı literatürüne girmiştir.  

Yeni gökbilim konularında bilgi veren diğer bir eser, Osman ibn Abdulmannân'ın 
(ölümü 1786 yılları) Tercüme-i Kitâb-ı Coğrafya (Coğrafya Kitabı Çevirisi, 1751) adlı 
yapıtıdır. Eser, 1749–1751 yıllarında Hollandalı doktor, fizikçi ve coğrafyacı Bernhard 
Varenius’un (1600-1676) Geographia Generalis in Qua Affectionnes Generalles Telluris 
Explicantur (1650) adlı eserinin çevirisidir. Eser, fizikî coğrafya alanında yazılmış en önemli 
kitaplardandır. Bir giriş, altı bölüm ve bir sonuçtan oluşur. Ancak Abdulmannân bu eseri 
özetleyerek çevirmiştir. Bunun sebebi matematikte yetersiz olmasıdır. Geographia Generalis 
Batlamyus sisteminin doğruluğunu kabul eden bir eser olmasına karşın Abdulmannân, Yer'in 
Güneş etrafında dolanmasının daha makul olduğunu söyler. 

Yapılan çeşitli zîc tercümeleri ile de, Osmanlı gökbilimcilerinin Batı gökbilimi 
literatürünü takip ettiği görülmektedir. Kalfazâde Đsmail Çınarî, 1767'de Alexis-Claude 
Clairaut'un ve 1772’de de Jacques Cassini’nin zîcini Türkçeye çevirmiştir. Tercüme-i Zîc-i 
Klero (Clairaut Zîci'nin Çevirisi), Alexis-Claude Clairaut’un (1713–1765) Theorie de la Lune 
adıyla 1752 yılında yayımlanmış olan kitabının Fransızcadan yapılmış çevirisidir.  Ancak 
Đsmail Efendi'nin, bu kitabın sadece cetveller kısmını çevirdiği sanılmaktadır. 

Đsmail Efendi’nin çevirdiği ikinci kitap Jacques Cassini’nin (1677–1756) Tables 
Astronomiques de Soleil, de la Lune, des Planétes, de Etoiles Fixes et des Satellites de Jupiter 
et de Saturne (Paris, 1740) adlı eserinden Tuhfe-i Behîc-i Rasînî Tercüme-i Zîc-i Kasînî adıyla 
(Cassini Zîci'nin Çevirisi) 1772’de Fransızcadan yapmış olduğu çeviridir. Bu çeviri ile 
birlikte, hem logaritma hem de teleskop aracılığıyla elde edilen dakik gözlem bulguları 
Osmanlı bilginlerinin hizmetine girmiştir. Diğer taraftan bu eser Osmanlı takvimciliğini de 
etkilemiştir. 1799–1800 yılından itibaren padişah III. Selim’in emriyle takvimler bu zîce göre 
düzenlenmeye başlamış ve Zîc-i Uluğ Bey zamanla terk edilmiştir. 

Yeni astronomi kavramları ve Kopernik Kuramı’ndan söz eden bir başka yapıt, 
Erzurumlu Đbrahim Hakkı'nın Mârifetnâme'sidir (1825). Ancak, Erzurumlu Đbrahim Hakkı'nın 
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Mârifetnâme'sinde, kozmografya ve gökbilim olgularına ilişkin olarak hem hurafeler ve dinsel 
bilgiler hem de bilimsel bilgiler yer almaktadır.  

Yeni gökbilimden bahseden zîc çevirileri arasında, Joseph-Jérôme Lefrançais de 
Lalande'ın, Hüseyin Hüsnî Đbn Ahmed Sabîh (ölümü 1840) tarafından Tercüme-i Zîc-i Laland 
(Lalande Zîci'nin Çevirisi) adıyla çevrilmiş olan zîci de yer alır. Tercüme-i Zîc-i Laland, 
Fransız gökbilimci Joseph-Jérôme Lefrançais de Lalande’nin (1732-1807) Tables 
Astronomiques (Paris 1759) adlı kitabının çevirisidir. Hüseyin Hüsnî bu eseri 1814 yılında 
Arapçaya, 1826 yılında da Türkçeye çevirmiştir. Tercüme-i Zîc-i Laland, Tables 
Astronomiques adlı eserin takvim çıkartmakla ilgili kısmının, altı bölüm üzere genişletilmiş 
Türkçe çevirisidir. Çevirinin girişinde Lalande’nin zîcinin Kopernik sistemine uygun olarak 
hazırlandığı, Uluğ Bey ve Cassini zîclerini hükümsüz bıraktığı ve bu yeni zîcin kıyamete 
kadar geçerli olacağı söylenmektedir.  

 
1.1. Mühendislik Okullarında Astronomi Dersleri 
1773’de Mühendishâne-i Bahrî-i Hümâyun (Deniz Mühendislik Okulu) ve 1793’de 

Mühendishâne-i Berrî-i Hümâyun’un (Kara Mühendislik Okulu) kurulmasıyla gökbilim 
dersleri devlet eliyle öğretilmeye başlandı. Sultan III. Selim Dönemi’nde kurulan 
Mühendishâne-î Berrî-i Hümâyûn’un ilk başhocası olan Hüseyin Rıfkı Tâmanî (?-1817), 
Mühendishâne’deki derslerin düzenlenmesine büyük emeği geçti, Arapça ve Farsçanın yanı 
sıra Đngilizce, Fransızca, Đtalyanca ve Latince bilmesinin sağladığı olanaklarla çağdaş Batı 
biliminin Osmanlılara aktarılmasına öncülük etti.  

Mühendishâne-î Berrî-i Hümâyûn'da gökbilim derslerini ilk okutan Hüseyin Rıfkı 
Tâmanî'dir. Hüseyin Rıfkı Tâmanî'nin gökbilime ilişkin müstakil bir kitabı yoktur. Onun 
öğrencisi olan Hoca Đshak Efendi onun coğrafyaya ilişkin notlarını özetleyip el-Medhâl fi'l-
Coğrafya (Coğrafyaya Girişi) adıyla 1831'de yayımlamıştır. Burada verilen gökbilim sistemi 
Yer Merkezli gökbilim sistemidir.  

Mühendishâne-i Berrî-i Hümâyun’a 1817’de Hüseyin Rıfkı Tamânî’den sonra Seyyid 
Ali Paşa Başhoca olmuştur. Seyyid Ali Paşa on beşinci yüzyılın önemli gökbilimcilerinden 
Ali Kuşçu’nun Fethiye adlı eserini Mirât el-Âlem (Đstanbul 1824) adıyla çevirmiş ve eserin 
önsözünde, gökbilimde üç önemli görüş olduğundan söz etmiştir. Bunlar, Batlamyus’un Yer 
merkezli sistemi, Pitagoras ve Kopernik’in Güneş merkezli sistemi ve Tycho Brahe’nin hem 
Yer’i hem de Güneş’i merkeze alan sistemidir. Seyyid Ali Paşa, Yer merkezli sistemin Đslâm 
ülkelerinde yaygın olduğunu, takvim yapmak için hazırlanan zîclerin bu görüşe 
dayandıklarını, dolayısıyla da bu görüşün kabul edildiğini söylemektedir. 1830 yılında Seyyid 
Ali Paşa’nın azledilmesiyle Başhocalığa Đshak Efendi getirilmiştir. [1] 

 
2. Başhoca Đshâk Efendi (1774? – 1836) [2] 

Muhtemelen 1774 yılında Yanya’nın güneyindeki Narta 
kasabasında doğdu. Đyi bir eğitim aldı ve Arapça, Đbranice, Farsça, 
Yunanca, Latince ve Fransızca öğrendi. 1817 yılında Mühendishâne-i 
Berrî-i Hümâyun’da matematik hocası olarak göreve başladı. Aynı yıl 
sınırlardaki askeri inşaatların yapımı ve tamiriyle görevlendirildi. 1824 
yılında matematik hocalığını bırakarak Divân-ı Hümayun tercümanlığına 
getirildi. Ancak 1828’de bu görevden azledildi. 1830 yılında 
Mühendishâne Başhocalığı’na getirildi ve ehliyetsiz hocaları buradan 
uzaklaştırdı. 1834 yılında Medine’deki bazı kutsal binaların tamiriyle 
görevlendirildi ve Başhocalığa yeniden Seyyid Ali Paşa atandı. 1836 
yılında Medine’den Đstanbul’a dönerken yolda vefat etti. 
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Đshak Efendi astronomi, fizik, kimya 
meteoroloji, arazi ölçümü, haritacılık, metalürji, top 
dökümü gibi değişik konularda çeviri ve telif olmak 
üzere çok sayıda eseri vardır. Đshak Efendi basit bir 
tercüman da değildir. Hem dilleri hem de bilimleri 
iyi bildiğinden birçok terimin Türkçe karşılığını 
vermiş ve modern bilimlerin Osmanlılara 
aktarılmasında öncülük etmiştir. Modern bilimlerin 
Osmanlılara geçişinde katkısı bulunan en önemli 
eseri Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’dir.  

 
 
 
 
 
 
 
 

 
2.1 Eserleri 
 
1.Rekz ve Nasb el-Hıyâm (Đstanbul 1826/27): Harp sanatları konusundadır.  
2. Tuhfe el-Ümerâ fi Hıfzı Kıla (Đstanbul 1827/28): Yine harp sanatlarına dairdir.  
3. Medhal fi'1-Coğrafya (Đstanbul 1831/32): Hocası Hüseyin Rıfkı Tamânî'nin astronomi 

konusundaki kitabının coğrafyaya dair olan kısmının özetidir. 
4. Usûl el-Siyûga:  Fransızca kitaplardan derlediği top dökümü hakkında bir çalışmadır.  
5. Mecmûa-i Ulûm-i Riyâziyye (1831–1845): Dönemin Avrupa fen kitaplarından fay-

dalanarak hazırladığı en büyük eseridir. Osmanlıca literatürde ilk defa matematik, fizik, modern 
astronomi, biyoloji, botanik, zooloji ve mineraloji gibi ilimlere ait bilgileri bir arada sunmasıyla ve 
modern kimya konusunda basılmış ilk Türkçe makaleyi içermesiyle dikkat çeker. 

6. Usûl-i Đstihkâmât (Đstanbul 1834/35): Fransız matematikçisi Gulliaume Leblond'un 
Elements des tortifications (Paris 1776) adlı kitabının tercümesidir.  

7. Aks el-Merâyâ fî Ahz el-Zevâyâ (Đstanbul 1834/35): Yükseklik ve uzaklık ölçmeye 
yarayan mühendislik aletlerinin kullanımıyla ilgili bilgileri içerir. 

8. Kavâid-i Ressâmiyye: Arazi ölçme kuralları ve uygulaması hakkındadır.  
9. Risâle-i Ceyb: Zaman tespiti konusundadır. 
10. el-Risâlât e1-Berkiyye fi Âlât el-Ra'diyye: Buharlı gemilerin ve uskurlu denizaltının 

mucidi Amerikalı gemi mühendisi Robert Fulton'un Torpedo War and Submarine Explosions 
adlı eserinin Fransızcasından çevirisidir. Torpiller hakkındadır. 

 
 
2.2 Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye (Matematiksel Bilimler Seçkisi, 1831–1845) 
 
Eser 1831–1835 yıllarında Đstanbul’da Matbaa-i Âmire’de ve 1835–1845 yıllarında da 

Bulak’ta basılmıştır. Đshak Efendi, tüm modern bilimlerden bahsettiği bu eserinin dördüncü 
cildini astronomiye ayırarak ağırlığı Kopernik Kuramı'na vermiş ve bu sistemin o zamana 
kadar Osmanlılarda en uzun ve belki de en teknik izahını girişerek “hatalı olması muhtemel 
ise de” Kopernik görüşünün ilm-i hikmete daha uygun olduğunu kesin bir şekilde belirtmiştir.  

Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’nin dördüncü cildinin 114–347. sayfaları arası dört makale 
olarak gökbilime ayrılmıştır. Konuları şöyledir: [3] 

 
Resim 2 
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Gökbilimden Yerküre Đle Göğün Durumunu ve Gökcisimlerinin Niteliklerini 

Đçeren I. Makale 
1. Bölüm, ufuk dairesi beyanındadır. 
2. Bölüm, ekvator beyanındadır. 
3. Bölüm, meridyen dairesi beyanındadır. 
4. Bölüm, kutbun yüksekliği ve kentlerin enlem ve boylamları beyanındadır. 
5. Bölüm, tutulum dairesi yani burçlar kuşağı beyanındadır. 
6. Bölüm, Yer'in bölgeleri beyanındadır. 
7. Bölüm, fecr ve şafak beyanındadır. 
8. Bölüm, yıldızların dik doğuşları ve meyilleri, enlem ve boylamları beyanındadır. 
9. Bölüm, zamanın takdim ve tayini beyanındadır. 
10. Bölüm,  paralel yükseltilerle zaman tayini beyanındadır. 
11. Bölüm, ışığın kırılması beyanındadır. 
12. Bölüm, temel gözlemler beyanındadır. 
13. Bölüm, yıldızların paralaksları beyanındadır. 
14. Bölüm, gezegenlerin büyüklükleri beyanındadır. 
15. Bölüm, gezegenlerin Yer'e göre büyüklüklerinin miktarları beyanındadır. 
 

Gökbilimden Gezegenlere Dair Mezhepleri Đçeren II. Makale 
1. Bölüm, Batlamyus mezhebi beyanındadır. 
2. Bölüm, Tycho Brahe mezhebi beyanındadır. 
3. Bölüm, Kopernik mezhebi beyanındadır. 
4. Bölüm, adı geçen mezhepler üzere gökbilim eserlerinin yorum ve açıklamaları beyanında 

olup üç fasıl içerir. 
Fasıl 1, günlük ve yıllık hareketin ve mevsimlerin beyanındadır. 
Fasıl 2, Yer'in ve Güneş'in apoje ve perijeleri ve gezegenlerin karşılaşma ve kavuşma 
konumları beyanındadır. 
Fasıl 3, gezegenlerin ileri gidişleri, durmaları ve geri gidişleri ve sabit yıldızların 
hareketleri beyanındadır. 
 
Gökbilimde Doğa Felsefesini Đçeren III. Makale 

1. Bölüm, ilk çekim kuvveti beyanındadır. 
2. Bölüm, genel çekim kuvveti ile gökcisimlerinin hareketlerinin çıkarılması beyanındadır. 
3. Bölüm, yıldızların doğal nedenlerinin çıkarılması beyanındadır. 
4. Bölüm, gökcisimlerinin yoğunluk ve özleri beyanındadır. 
5. Bölüm, gezegenlerin düzensiz hareketleri beyanındadır. 
6. Bölüm, diğer gökcisimlerinin hareketleri beyanındadır. 
7. Bölüm, Güneş'in durumu ve hareketi beyanındadır. 
8. Bölüm, sabit yıldızlar ile suretlerinin beyanındadır. 
9. Bölüm, Yerkürenin durumu beyanındadır. Üç fasıldır.  

Fasıl 1, Yerkürenin hareketi beyanındadır. 
Fasıl 2, Yer'in şekli beyanındadır. 
Fasıl 3, Yerkürenin kutuplarda basık olduğu beyanındadır. 

10. Bölüm, gezegenlerin görünüşleri beyanındadır. 
11. Bölüm, Ay'ın durumu beyanındadır. 
12. Bölüm, Güneş ve Ay tutulmaları beyanındadır. 
13. Bölüm, uyduların durumları beyanındadır. 
14. Bölüm, kuyruklu yıldızlar beyanındadır. 
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Gökbilimde Sabit Yıldızların Hareketlerine Dair ve Çekim Kuvvetine Dair Olan 
Bahisleri Đçeren IV. Makale 

 
1. Bölüm, Descartes'ın hareket sebebine dair olan yöntemi beyanındadır.  
2. Bölüm, sonraki düşünürlerden Newton adındaki filozofun yöntemi beyanındadır. 
3. Bölüm, küçük cisimlerde oluşan çekim kuvveti beyanındadır. 
4. Bölüm, itme kuvvetinin kuralları beyanındadır. 

 
Hoca Đshak Efendi, Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’nin dördüncü cildinin Gökbilimden 

Gezegenlere Dair Mezhepleri Đçeren II. Makale’sinde Batlamyus, Kopernik ve Tycho 
Brahe’nin sistemlerini verdikten sonra III. Makale'nin sonunda şunları söyler; 

“Sonuç; Kopernik mezhebinin hatalı olması muhtemel ise de, bütün gök 
cisimlerinin hareketi,  bu mezhep üzere uygun açıklanıp bildirilmekle bu cihet 
itibara uygundur. Zira, bu mezhepte, bütün gezegenlerin küreleri Güneş’in etrafında 
hareketli olup, ilm-i hikmette de bildirilmiştir ki bir cismin yarıçapı, duran bir 
noktanın etrafında zaman ile orantılı uzaklığı ve mesafeyi katetmesi ancak o cismin 
etrafında hareket etmesiyle olur. Gözlemsel gökbilimde sonradan kaydedilen genel 
kural ile, bütün yıldızların katettikleri mesafenin, zaman ile orantılı olmasının 
Güneş’in etrafında hareket etmesine bağlı olduğu ispat edilmiştir. Bu takdirce, 
gezegenlerin (kürelerinin) merkezleri, Güneş’in merkezi olmadığında bu genel kural 
asılsız olmalıdır. Bu ise karşıdır. Bu takdirce, bütün yıldızların (kürelerinin) 
merkezinin Yer küre değil de Güneş olduğunu uygun görmüşlerdir. Anılan kuraldan 
başka iki kural da ortaya çıkar; ilkin bir noktanın etrafında hareket eden çeşitli 
cisimlerin hızları, o noktadan olan uzaklıklarının kareköklerine eşit olur. Đkinci 
olarak, çeşitli yıldızların dolanım zamanlarının kareleri, o noktandan olan 
uzaklıklarının küpleriyle orantılı olur. Gözlemsel gökbilimin bu kuralları, 
gezegenlerin hareketlerinde Güneş merkez olmayınca sâdık olmazlar. Ve bu 
takdirce, Güneş’in gezegenlere merkez olması,  gökbilim araştırmaları ve tabiat 
kurallarına uygun ve münasip görünür.”  

 
3. Hoca Tahsin (1811–1881) [4] 
Asıl adı Hasan Tahsin’dir. Hoca Tahsin olarak tanınır. 1811 yılında 

Yanya’nın Çamlık bölgesinde Filat kazasına bağlı Nihat köyünde doğdu. 
Đlk dini ve edebi bilgilerini babası müderris Osman Efendi’den aldı. Eğitim 
görmek için Đstanbul’a yerleşti ve burada Vidinli Hoca’dan dersler aldı. 
1856 yılında çeşitli mekteplerden Avrupa’ya öğrenim için gönderilmiş 
Türk öğrencilerin Arapça, Farsça ve Türkçe öğretmek ve dini bilgilerini 
arttırmak için Hoca Tahsin ve öğrencisi Selim Sâbit görevlendirildi. 
Onların Avrupa’ya gönderilmelerindeki asıl amaç, Darülfünun’da 
matematik ve tabii bilimleri okutacak birer hoca olarak yetişmelerini 
sağlamaktı. Hoca Tahsin ve öğrencisi bu amaçla 20 Mart 1857’de Paris’e 
gittiler ve burada açılan Mekteb-i Osmani’de görevlendirildiler. Hoca 
Tahsin bu sıralarda muhtemelen Société Asitatique üyeleriyle tanıştı ve bu 
tür bilim çevrelerince seçkin bir sima olarak tanındı. 1861 yılında Đstanbul’a dönen Hoca 
Tahsin Eylül 1862’de tekrar Paris’e gitti ve bu gidişinde Roma’yı da ziyaret etti. Bu ikinci 
gidişinde Sefâret imamlığı görevinde de bulunan Hoca Tahsin, bu sıralarda materyalist 
felsefeye merak saldı ve sarığını çıkarak hasır bir şapka giymeye başladı. Bu nedenle de 
“Mösyö Tahsin” ya da “Gavur Tahsin” olarak tanındı. Paris kafelerine, özellikle Café 
Vachette adıyla ünlü, sanatçıların ve kültür çevresinin uğrak yeri olan kafeye sıkça gitmeye 
başladı. 1867’de Paris’e gelen Namık Kemal ve diğer Yeni Osmanlılar ile dostluk kurdu. 
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1869’da yeniden Đstanbul’a döndü ve Darülfünun’un başına geçti. Halka açık konferanslar 
vermeye başladı ve bu konferanslarda Avrupa’da ortaya çıkan yeni bilimlere özellikle de 
mikroskop ve teleskopa ilişkin bilgiler vermeye başladı. Ancak bu konferanslar mutaassıp 
kişilerin tepkisini çekti ve 1870 yılında Ramazan ayının ikinci gecesinde Cemâleddîni Efgânî 
ile yaptığı konuşma üzerine ikisi de Darülfünun’dan uzaklaştırıldı. Hoca Tahsin, Yusuf 
Efendi’nin Taşmektep diye anılan Sıbyan Mektebi binasına çekildi ve burada çalışmalarına 
devam ederek konferanslarını sürdürdü. Ancak burada da kendisini mutaassıplar rahat 
bırakmadılar. 1874 yılında Hoca Tahsin memleketine döndü. Bir rivayete göre tutuklanıp 
Đstanbul’a gönderildi ancak Đstanbul’da serbest bırakıldı. 1879’da Cemiyet-i Đlmiye adlı bir 
bilim kuruluşunun kurulmasında öncülük etti ve bu cemiyette adına 16 Kasım 1879 tarihinden 
itibaren yayımlanmaya başlanan Mecmûa-i Ulûm dergisine yön verdi. Ancak tutulduğu verem 
ilerlemeye başlamıştı. 1881’de Erenköy’de vefat etti. 

Hoca Tahsin, modern bilime geçiş süreci içerisindeki Türk dünyasının orijinal bir 
simasıdır. Taşmektep’teki odası çeşitli bilimsel araçlarla donatılmıştı ve adeta bir doğa 
bilimleri müzesi gibiydi. Özellikle Modern astronominin tanınmasında büyük emek sarf etti 
ve bu alanda halkın da anlayacağı türde çeşitli eserler kaleme aldı.  

 
3.1 Eserleri 
1.Esrâr-ı Âb u Havâ (Đstanbul 1891/2): Darülfünun’da 1869 yılında su konusunda 

verdiği konferanslarının tam metnidir. 
2.Psikoloji yahut Đlm-i Rûh (Đstanbul 1891/2): Ruh konusuna ilişkindir. 1873 yılından 

sonra yazılmıştır. 
3.Târih-i Tekvin yahut Hilkat (Đstanbul 1892/3): Kozmoloji alanına ilişkindir. 
4.Mürebbî-i Etfâl (Đstanbul 1872): Mahmud Nedim ile beraber yazılmıştır.  
5.Usûl-i Fenn-i Felâhet-Kimyâ-yı Zirâat (Đstanbul 1874): Mahmud Nedim’le birlikte 

ders kitabı olarak hazırlanmıştır.  
6.Nevâmis- Tabîiye: Volney’in La loi naturelle ou catéchisme 

du citoyen français adlı eserinin çevirisidir. Eser her türlü dogmaya 
karşı bir eserdir. Bu yüzden de basılamamıştır. 

7.Esâs-ı Đlm-i He’yet  
 

3.2 Esâs-ı ‘Đlm-i Hey’et (Astronominin Esasları, 1880) 
Eser ilk olarak “Hey‘et-i Âlem” adıyla Mecmûa-i Ulûm’da (nr. 

5, Safer 1297, s. 1–16)  1880 yılında, ikinci olarak ise Esâs-ı ‘Đlm-i 
Hey‘et adıyla 1893/94 yılında Đstanbul’da basılmıştır.  

Eserin başında, Karahisar eski amiri Sâlih Bey-zâde Nâdirî 
Fevzî’nin yazdığı Giriş, Şemseddin Sami’nin Hoca Tahsin hakkında 
Hafta mecmuasında yazdığı edebi bir makale, bir şairin (muhtemelen 
Abdülhak Hâmid'in mersiyesi) Hoca Tahsîn Efendi hakkında yazdığı 
bir şiir ve Hoca Tahsin tarafından kaleme alınan astronomiye ilişkin bir 
şiir bulunmaktadır (s. 5–27). Đçeriği şöyledir: [5] 
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Kısa astronomi tarihi  
Göğün Görünen Hareketi 
Teşerrük (Dört Yönün Belirlenmesi) ve Önemli Prensipler 
Günlük Hareket 
Eski Mısır Sistemi 
Batlamyus Sistemi 
Tycho Brahe Sistemi 
Kopernik Sistemi 
Yer’in Günlük ve Yıllık Hareketi 
Kepler’in Yöntemleri 
Çekim Kuvveti ve Sıklet-i Umumiye  
Güneş Sistemi 
Ilım ve Dönence Noktaları 
Gezegenlerin Genel Durumları 
Merkür 
Venüs 
Yerküre 
Yer’in Günlük Hareketi Olasılığının Üstünlüğü 
Düşen Cisimler Deneyleriyle Yer’in Hareketinin Đspatı 
Yer’in Ölçüsü, Enlem, Boylam ve Đklimler 

 
Kendinden önce yayımlanmış kozmografya kitaplarına göre yeni ve oldukça farklı bir 

özellik taşıyan eser, teknik ayrıntıya kapılmadan konuyu kolayca kavranacak şekilde derli 
toplu anlatır. Hoca Tahsin’den önce Başhoca Đshak Efendi modern astronomiye bir kapı 
açmıştı. Ancak Kopernik kuramına biraz şüpheyle yaklaşmış ve Kepler’e de fazla yer 
vermemişti. Oysa Hoca Tahsin tamamen Kopernik yanlısı yorumlarıyla hiçbir şüpheye 
mahal bırakmadan konuyu aktarmakta ve Kepler’in yasalarını ve Newton’un Evrensel Çekim 
Yasası’nı da tanıtmaktadır. Ayrıca eser özlü bir şekilde kaleme alınmıştır ve yalın ifadeler 
içermektedir. Batı’da astronomi ve kozmografyayı halkın seviyesine indirmek yolunda 
Fransa'da Camille Flammarion'un (1842–1925) yaptığı işi Hoca Tahsin bu eseriyle 
Türkiye'de yaptığını söylemek yanlış olmaz. 

 
4. Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’den (1831–1845) Sonra Yeni Astronomiden 

Bahseden Telif Eserler 
Fenn-i Heyet (1851): Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’nin basılmasında sonra Osmanlı 

Türklerinde çok sayıda bu alanla ilgili telif eser kaleme alınmıştır. Bunlardan tespit 
edebildiğimiz ilk eser, Mekteb-i Harbiye hocalarından Mustafa Safvet Paşa’nın (ö. 1895) 
soru-cevap biçiminde hazırlanmış olan Fenn-i Heyet’idir. [6]  

Fenn-i Kozmografya (1863) ve Mecmua-i Kozmografya (1865): 1835’te tahsil için 
Đngiltere’ye gönderilen ve Tuğgeneralliğe kadar yükselen Bostanî-zâde Mehmed Tahir Paşa 
(1811–1867) bu alanda iki önemli eser yazmıştır. Bunlardan ilki 1863’te basılan Fenn-i 
Kozmografya diğeri de 1865’te basılan Mecmua-i Kozmografya’dır.[7] 

Gök (1879) ve Kozmografya (1900–1901): Düşünce tarihimiz açısından önemli bir 
şahsiyet olan Şemsettin Samî’nin de (1850-1904) astronomiye ilişkin eserleri vardır. 
Yanya’nın Premedi kazasının Dağlı nahiyesinde doğan Şemseddin Sâmi, 1879 yılında cep 
kütüphanesi serisinden Gök adlı eserini yayımladı. [8] Bunun dışında Milli Kütüphane 
Katalogları’nda 1900–1901 tarihli Kozmografya adlı bir eserinin adı geçmektedir. [9] 

Kozmografya (1885): Bu alanda yazılan eserlerden biri de 1881’de Harbiye 
Mektebi’nin Erkân-ı Harbiye sınıfından Kurmay Yüzbaşı olarak mezun olan ve Mekteb-i 
Fünûn-ı Harbiye-i Şahâne’de dersler veren Mustafa Reşid’dir (ö. 1881’den sonra). Onun 
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astronomi konusunda yazmış olduğu Kozmografya adlı eseri 1885, 1887, 1890, 1892 ve 
1893’te olmak üzere beş kez basılmış, muhtemelen de Mekteb-i Fünûn-ı Harbiye-i Şahâne’de 
ders kitabı olarak kullanılmıştır.  

Heyet-i Bahriye (1888) ve Heyet-i Felekiyye (1889): Yine derslerde okutulan bir başka 
eser, Bahriye Binbaşısı olan Mustafa Hilmi’nin (ö. 1890’dan sonra) yazmış olduğu Heyet-i 
Bahriye (1888) ve Heyet-i Felekiyye (1890) adlı eserlerdir. Mustafa Hilmi, bunlardan Heyet-i 
Bahriye’yi Đngiliz müelliflerden çeviri yoluyla meydana getirdiğini söyler. Đkinci eseri ise 
Bahriye birinci sene öğrencilerine okutulmaktaydı. 

Teşekkülât-ı Avâlim (1890): Yeni astronomiye ilişkin olarak Sultan II. Abdülhamid 
döneminde yaşayan ve eski Karahisar mutasarrıflarından Salih Bey’in oğlu olan Muallîm 
Nâdirî Fevzî’nin (1892’de sağ) de bir eseri vardır. Türkçe kaleme almış olduğu Teşekkülât-ı 
Avâlim (1890) adlı eserinden öğrendiğimize göre hocası Hoca Tahsin Efendi’nin 
rasathanesinde tedrisle uğraşmıştır. Kitapta yer alan düşüncelerini 1858 yılından sonra Paris 
Gözlemevi’nde çalışmaya başlayan Camile Flammarion’dan (1842-1925) aldığını söyler. 
Eserde modern astronomi konuları anlatılmaktadır. [10] 

Kamere Dair Bazı Malumat: 1867’de Đstanbul’da kurulan gözlemevinin müdürü olan 
Aristidi Coumbary (ö. 1896) tarafından yazılmıştır. Muhtemelen eser 1867–1896 tarihleri 
arasında kaleme alınmıştır. Eserin en ilginç yönü Ay fotoğrafları içermesidir. [11] 

Muhtasar Đlm-i Heyet (1898) ve Kozmografya (1898): Her iki kitapta, 1891’de 
Harbiye mezunu ve 1927’de başmuvakkit olan Ahmed Ziya Akbulut (1872–1938) tarafından 
kaleme alınmıştır. Daha çok bir ressam olarak tanınan Ahmed Ziya Akbulut, Sanâyi-i Nefîse 
Mektebi’nde (Güzel Sanatlar Akademisi) tasarı geometri, astronomi ve perspektif dersleri 
vermekteydi. [12] 

Heyet Kitabı: Dönemin önemli matematikçilerinden Vidinli Tevfik Paşa (1832–1901) 
tarafından yazılmıştır. Vidinli Tevfik Paşa, Harbiye’den 1859 yılında kurmay yüzbaşı 
rütbesiyle mezun oldu ve buraya Cebir öğretmeni olarak atandı. Harbiye’de cebir, yüksek 
cebir, analitik geometri, diferansiyel ve entegral hesap, mekanik ve astronomi derslerini 
okuttu. Fransa’da balistik ve tüfek imalatı üzerinde incelemeler yapmak amacıyla, daha önce 
Paris’te açılmış bulunan Mektebî Osmânî’ye müdür yardımcısı olarak gönderildi. 1872’de, 
Amerika’daki bazı silah fabrikalarına ısmarlanan tüfeklerin imalatını ve şartnameye 
uygunluğunu denetleme göreviyle Amerika Birleşik Devletleri’ne gönderildi. Harbiye’de 
anlattığı ders notlarını Usûl-i ‘Đlm-i Hisâb adında ayrıntılı bir kitapta topladı; bu kitabın da 
sadece 224 sayfası basılabildi. Vidinli Tevfik Paşa, Osmanlı Devleti’nin son dönemde 
yetiştirdiği ender kişilerdendir. Almanya’dan Egel Ruj, Fransa’dan Lejyon de honour ve 
Belçika’dan Leopold nişanları almıştır. Heyet Kitabı adlı astronomi eserini ders dışındaki 
zamanlarında hazırlamış ancak kitap basılamamıştır. Kitap kayıptır. [13] 

Kozmografya yahud Đlm-i Ahvâl-Semâ: 1901’de Mühendishâne-i Berrî Hümâyün 
matbaasında basılan kitap Osman Nuri b. Ali tarafından hazırlamıştır. Abrurahman Aygün, 
El-Musâhabât el-Felekiyye fî’l-Đşârât el-Kurâniyye adlı eserini hazırlarken bu kitaptan 
yararlanmıştır. [14] 

Avâlim-i Felekiyye: 1909 yılında Ohannes Agopyan tarafından hazırlanmıştır. 
Ohannes Agopyan, Amasya Merzifon’daki Anatolya Koleji’nde Osmanlı edebiyatı hocalığı 
yapmıştır. Bu eseri hazırlarken adını vermediği Đngiltere Kraliyet Gözlemevi müdür 
yardımcısının eserini kaynak aldığından söz eder. [15] 

Đlm-i Heyet (1908–1911) ve Yeni Kozmografya Dersleri (1915): Mercan Mekteb-i 
Đdâdî-i Mülkisi’nde astronomi, cebir ve mekanik öğretmenliği yapan Hasip Dinçson (ö. 
1934’ten sonra) tarafından hazırlanmış ve ders kitabı olarak okutulmuştur. [16] 

Mufassal Kozmografya: Basım tarihi belli değildir. Bursalı Mehmed Tahir Bey’in 
hocası olan Ali Sulhi Bey (ö. 1915) tarafından kaleme alınmıştır. Ali Sulhi Bey, 1875’te 
Harbiye mektebinin piyade sınıfından mezun oldu ve Bursa askeri idâdîsinde kozmografya 
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hocalığı yaptı. 1912 yılında Societe Generale de France (Fransa Astronomi Derneği) 
tarafından fahri üye seçildi. [17] 

Kâmûs-ı Riyâziyat (1897–1924) Salih Zeki Bey (1864-1921) tarafından yazılmıştır. 
Kâmûs-ı Riyâziyat, matematik ve astronomi bilimlerinde kullanılan bütün terimleri açıklamak 
ve bütün matematikçilerle astronomların hayat öykülerini ve eserlerini tanıtmak amacıyla 
yayımlanmıştır. Türkiye'de yazılan ilk matematik ve astronomi bilimleri ansiklopedisi ve 
Türkiye'de yazılan ilk matematik ve astronomi tarihi ansiklopedisi olan bu eserin sadece iki 
cildi basılabilmiştir. [18]   

El-Musâhabât el-Felekiyye fî’l-Đşârât el-Kurâniyye (1921): Ali Sulhi Bey’in öğrencisi 
Abdurrahman Aygün (ö. 1962’den sonra) tarafından hazırlanmıştır. Hocası gibi Fransa 
Astronomi Derneği üyelerindendir. Osmanlıların son döneminde yetişen ve yeni astronomi 
gibi eski astronomiyi de bilen son örneklerdendir. El-Musâhabât el-Felekiyye fî’l-Đşârât el-
Kurâniyye adlı eserinde yeni astronomi verileriyle Kuran verilerinin uygunluk halinde 
olduğunu ispatlamaya çalışmıştır. Eser üç cilttir. 1921’de hazırlanmış ancak basılamamıştır. 
Birinci cildinde, evrenin oluşuma ilişkin kuramlarla Kuran’daki ayetlerin karşılaştırılmasına 
ilişkin bilgiler, Güneş Merkezli Sistem, Güneş’in sonu gibi bilgiler yer alır. Đkinci ciltte, Ay, 
tutulmalar, gezegenler, asteroitler, yıldızlar ve kuyruklu yıldızlar anlatılır. Üçüncü cilt ise 
yıldızların bilinmeyen yönleri ve özel durumları ele alınır. Abdurrahman Aygün, bu eserinde 
yararlandığı kaynakları şöyle sıralar: Camille Flammarion’un tüm eserleri, Osman Nuri, 
Ahmed Ziya ve Salih Zeki’nin Kozmografya adlı eserleri, hocası Ali Sulhi Bey’in notları, 
Mustafa Hilmi’nin Heyet-i Felekkiyye’si, Hadisât-ı Tabiiye ve Kuyruklu Yıldızlar adlı eserler, 
Louis Fikye’nin Arz ve Denizler’i, Fransız Astronomi Derneği’nin 1908–1921 tarihleri 
arasında çıkan 44 sayılık yayınları ve Paris Gözlemevi’nde yapılan son çalışmalar. Görülüyor 
ki Abdurrahman Aygün Batı astronomisini yakından takip etmekteydi. [19] 

Arz ve Ecrâm-ı Semâviyyenin Hareketi: Kandilli Gözlemevi’nin kurucusu ve ilk 
müdürü olarak tanınan Mehmed Fatin Gökmen (1877–1955) tarafından kaleme alınmışlardır. 
[20] 

 
5. Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’den (1831–1845) Sonra Yeni Astronomiden 

Bahseden Çeviri Eserler 
Efkâr el-Ceberût fî Tercemet Esrâr el-Melekût (1848): Bakülü Kudsî olarak bilinen 

Azerbaycanlı Abaskulu Ağa Đbn Mirzâ Muhammed Hân-ı Sanî'nin (ölümü 1846) Esrâr el-
Melekût adlı eserinin çevirisidir. Bakülü Kudsî bu eseri önce Farsça yazmış sonradan 
Arapça'ya çevirmiş ve 1846'da Sultan Abdülmecid'e sunmuştur. Padişahın ilgisini çeken kitap 
daha sonra Sadrazam Reşid Paşa'nın görevlendirmesiyle Hayatizâde Seyyid Şeref Halil el-
Elbistânî tarafından Efkâr el-Ceberût fî Tercemet Esrâr el-Melekût adıyla 1848'de Türkçeye 
çevrilmiştir.  

Esrâr el-Melekût Kudsî'nin daha önce kaleme aldığı coğrafyaya ilişkin bir kitabın 
özetidir. Önsözde gökbilimin kısa tarihi verilir ve Kopernik Kuramı'ndan bahsedilir. Kopernik 
Kuramı burada en başarılı kuram olarak verilmektedir. Kudsî, eserini baştan sonra yeni 
gökbilim anlayışına göre yazmış ve tercihini bu kuram lehine kullanmıştır. Kudsî, tercih 
sebebini şöyle yazar: 

"...Gerek Batlamyus ve gerekse Kopernik görüşlerinden birini tercih etmenin 
dinimiz açısından herhangi bir mahsuru yoktur. Çünkü bunlar dinle değil akılla 
ilgilidirler. Aklî hususlarda taklit câiz olmayacağından biz aklın tercih ettiğini 
kabul ederiz. Kopernik görüşünü akıl ve gözlem kaideleriyle karşılaştıran bazı 
Müslüman yeni gökbilimciler bu görüşün doğruluğunu, ayet ve hadislere dayanarak 
müdafaa etmişler, bilim ve gözlem esaslarına uymayan Batlamyus görüşünün nasıl 
olup da bu kadar zaman şöhretini devam ettirdiğine hayret etmişlerdir. Ben bu 
Kopernik görüşünün geometrik kaidelerden çıkarılmış olan açık ve kesin delillerle, 
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ayrıca ayet ve hadislerle de uyuştuğunu, Batlamyus'unkinin ise bunun tersi 
olduğunu anladım." 

 
Kitabın sonsözünde ise, yeni gökbilimin evren anlayışının Kuran-ı Kerim ve hadislerle 

desteklendiği vurgulanmış ve din-bilim uzlaşmasının sağlanmasına gayret edilmiştir. [21] 
Risâle-i Kozmografya (1858): Fransa’da eğitim gören ve Mekteb-i Tıbbiye’de 

Fransızca hocası olan ve Bogos Hoca olarak tanınan Bogos Tiryakioğlu (ö. 1827’den sonra) 
tarafından hazırlanmıştır. Auguste Michelot’ın bir eserinin çevirisidir. [22] 

Đlm-i Heyet (1858–1860): J.J. Guillourd’un bir eserinin çevirisidir. Çeşitli illerin 
valiliğini yapan Baytar Mehmed Re’fet Paşa (ö. 1884) tarafından çevrilmiştir. Baytar 
Mehmed Re’fet Paşa, Mekteb-i Fünûn-ı Harbiye’de tahsil gördü ve 1849 yılında Erkân-ı 
Harbiye’nin süvari sınıfından baytar olarak mezun oldu. Đlm-i Heyet, 1858 ve 1860 
tarihlerinde Mekteb-i Fünûn-ı Harbiye matbaasında iki cilt olarak basılmıştır. Sülayman Sudî 
Efendi (ö. 1896), Tabâkât-ı Müneccimîn adlı eserinin yeni astronomiye ayrılan kısmında bu 
eserden bahsederken, kitabın yazarının ve çevireninin astronomide yetersiz olduğundan ve bu 
yüzden de kitabın önem kazanmadığından bahseder. [23] 

Mebâde-i Đlm-i Heyet yahud Kozmografya (1879): Kabataş Lisesi geometri ve 
Mektebi Bahriye-i Şahâne öğretmenlerinden Hüseyin Avni (ö. 1879’dan sonra) tarafından 
Elias Loomis’in (1811–1880) bir eserinden çevrilmiştir. [24]  

Semâ yahud Kozmografya (1880): Fabr’ın bir kitabının Ahmed Cevad Paşa (ö. 1900) 
tarafından yapılmış çevirisidir. Ahmed Cevad Paşa, 1870 yılında Mekteb-i Harbiye’den 
birincilikle Kurmay Yüzbaşı olarak çıktı. 1891–1895 yıllarında sadrazamlık yaptı. [25] 

Kozmograya yahud Đlm-i Ahvâl-i Sema (1875–1882): Hasan Bedreddin Paşa (1850–
1912) tarafından yapılmış Guillemin – Brieux’un bir eserinin çevirisidir. Bedri Paşa olarak da 
tanınan Hasan Bedreddin Paşa, Harbiye Mektebi’nden Kurmay olarak mezun oldu ve 1875 
yılında kolağası ve sonra kaymakam ve miralay oldu. 1875 yılında Meclis-i Meârif-i Askeri 
tarafından ödüllendirilen Kozmograya yahud Đlm-i Ahvâl-i Sema adlı çevirisi 8 bölüm ve bir 
sonsözden oluşur. Đçeriği şöyledir: [26] 

 
Birinci Bölüm: Yer ve Yer’in günlük hareketi 
Đkinci Bölüm: Yer ve Yer’in yıllık hareketi yahut Güneş’in görünen hareketi 
Üçüncü Bölüm: Güneş 
Dördüncü Bölüm: Ay 
Beşinci Bölüm: Ay ve Güneş Tutulmaları 
Altıncı Bölüm: Gezegenler 
Yedinci Bölüm: Yıldızlar 
Sekizinci Bölüm: Sabit Yıldızlar 
Sonsöz: Astronominin bilim ve sanayiye tatbikatı. 

 
Tevârih-i Đslâmiyye ile Hristiyâniyye’nin Tevfik ve Tatbikî için Usûl-i Cedîde (1886): 

Emile Lucanie’nın [27] bir eserinin Ahmed Fahri Bey (ö. 1908’den sonra) tarafından yapılmış 
çevirisidir. Ahmed Fahri Bey, 1880’de Darüşşafaka’dan mezun oldu ve 1882’de Paris’e 
Telgraf Yüksek Okulu’na tahsil için gönderildi. Döndükten sonra Bahriye okullarında 
matematik telgrafçılık ve elektrik dersleri verdi. [28] 

Đlm-i Heyet ve Taksîm-i Arazî (1889): Auguste - Etienne Faye’ın bir eserinin, tahsil 
için Paris’e giden ve Mekteb-i Fünûnu-ı Harbiye-i Şahâne’de yüksek makine ve analitik 
geometri dersleri veren Ali Rıza (ö. 1908’den sonra) tarafından yapılmış çevirisidir. [29] 

Medhâl-i Đlm-i Heyet yahud Kozmografya (1890): Đngiltere’de ihtisas yapmış olan 
Mekteb-i Fünûnu-ı Harbiye Đdâdisi Fransızca öğretmenlerinden Ali Haydar Daniş (ö. 1886) 
tarafından yapılamış olan H. Leon’un bir eserinin çevirisidir. [30] 
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Yeni Kozmografya (1913) ve Muhtasar Kozmografya (1916): Salih Zeki Bey (1864-

1921) tarafından Fransızcadan tercüme edilmişlerdir. Đki kitabın da yazarları belli değildir. 
1913’te basılan Yeni Kozmografya adlı eseri ise yeni astronomiye ilişkin detaylı teknik 
ayrıntılar içerir. Đçeriği şöyledir: [31] 

 
Birinci Bölüm: Gökküre – Günlük hareketin incelenmesi 
Đkinci Bölüm: Gözlem araçları, kutup yüksekliği, göksel koordinat 
Üçüncü Bölüm: Yer: Şekli, dolanımı, büyüklüğü, ait olanları, coğrafi koordinatlar 
Dördüncü Bölüm: Yer: Yer’in gerçek şekli 
Beşinci Bölüm: Yer: Coğrafya haritaları 
Altıncı Bölüm: Güneş: Görünen hareketi 
Yedinci Bölüm: Güneş: Zamanın ölçülmesi, takvim, Güneş’in Yer’e olan    
                           mesafesi, büyüklüğü ve fiziki yapısı 
Sekizinci Bölüm: Güneş: Güneş’in görünen ortalama hareketi 
Dokuzuncu Bölüm: Güneş: Yer’in Güneş etrafındaki gerçek hareketi 
Onuncu Bölüm: Ay: Görünen hareket, safhaları ve dolanımı 
On Birinci Bölüm: Ay: Ay ve Güneş tutulması 
On Đkinci Bölüm: Gezegenler: Güneş sistemi, gezegenlerin gerçek ve görünen  
                              hareketleri 
On Üçüncü Bölüm: Gezegenler: gezegenlerin şekillerine dair bilgiler 
On Dördüncü Bölüm: Kuyruklu yıldızlar; meteorlar ve göktaşları 
Ek:  
A. Yer: Atmosfer, kırılma, mevsim rüzgarları 

1.Atmosfer ve atmosferik kırılma 
2.Atmosferin hareketi – mevsim rüzgarları 

B. Yer: Paralaks 
C. Güneş: Güneş saatleri 
D. Güneş ve Ay: Takvimler 
E. Güneş 
F. Ay: Ay’ın görünen çapı 
G. Ay: Ay Güneş tutulması 
H. Gezegenler: Işık hızı 
Đ. Yıldızlar: Yıldızların paralaksları: Işığın sapıncı 

1.Yıldızların yıllık paralaksları 
2.Işığın sapıncı 

J. Gel – Git kuramı 
 
5.1 Camille Flammarion’un Eserlerinin Çevirileri 
Nicolas Camille Flammarion (1842–1925) ünlü Fransız astronomdur. Astronomi 

alanında yapmış olduğu popüler eserlerle tanınmaktadır. Bu alanda çok sayıda eseri olan 
Camille Flammarion, L’Astronomie adlı astronomi dergisinin de yayımlanmasında öncü 
olmuştur. Aynı zamanda Fransa Astronomi Derneği’nin kurucularındandır ve ilk başkanlığını 
yapmıştır.  

Flammarion’un tespit edebildiğimiz sekiz eseri Türkçeye çevrilmiştir. Türkiye’de 
astronominin halka ulaşmasında onun çevirilerinin çok önemli rol oynadığını söyleyebiliriz. 
Onun ilk çevrilen eseri Fünûn Hilkât-i Âdemden Evvel Alem (Đnsanın Yaratılışından Önce 
Evren, Le Monde avant la création de l’homme, 1885) adıyla 1891 yılında Mehmed Ali 
tarafından yapıldı. Đkinci çevirisi ise Mehmed Cemal tarafından 1892’de Feza-yı Na-
mütenahiye Doğru Seyahat yahud Esir Đçinde Temaşa-yı Celâl-ı Hilkat (Sonsuz Fezâya 
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Doğru ya da Esir Đçinde Yüce Yaratıkları Temaşa Etmek, Dans l’infini, 1872) adıyla yapılan 
çeviridir. Bunu Yusuf Ziya tarafından çevrilen Urani (Uranie, 1892) (Uranüs, Uranie, 1889) 
izledi. Ardından yine Yusuf Ziya tarafından yapılan bir başka çevirisi yayımlandı: Menâzır-ı 
Evâlim (1895). 1895 Mehmed Halil onun bir eserini Avâlim-i Seyyarât adıyla çevirdi. [32] 
Bunu 1896’da Abdülgani Seniy Yurtman tarafından çevrine Zemin ve Asüman, Cazibe (Yer, 
Gök ve Çekim, Les Teres du ciel, 1877) izledi. 1907 yılında Hüseyin Hüsnü (ö. 1840) [33] 
onun bir eserini Küçük Đlm-i Heyet adıyla çevirdi. Son olarak La fin du Monde (1894) adlı 
eseri 1909 yılında Dünyanın Sonu adıyla Ali Muzaffer tarafından çevrildi. 

 
6. Sonuç 
1.1660’lardan itibaren Osmanlılar, Batı’dan yapılan zîc ve coğrafya eserlerinin 

çevirileri ile Güneş Merkezli Sistem’i tanımaya başlamışlardır. Bu alanda en önemli katkı 17. 
yüzyılda Đbrahim Müteferrika tarafından yapılmıştır. 

2.Buna karşın Osmanlıların geleneksel astronomiden kopması ve Kopernik Sistemi’ni 
kabul edişi 19. yüzyılın ortalarını bulmuş, yeni astronomi kavramlarına kuşkulu bakış açısı bu 
döneme kadar devam etmiştir. 

3.Kopernik Kuramı’ndan ayrıntılı olarak ilk bahseden ve bu kuşkulu bakış açısını terk 
eden Hoca Đshak Efendi’nin eseridir. Kopernik Kuramı’nın derslerde okutulması da onun 
sayesinde olmuştur. Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’den sonra yeni astronomiden bahseden bu tür 
eserlerin sayısı artmıştır. 

4.Hoca Tahsin Efendi ise bu alanda önemli bir adımı temsil etmektedir. Zira hem 
kesin olarak Kopernik Kuramı’nı benimsemiş ve hem de yeni astronomi kavramlarını halka 
anlatma çabası içerisine girmiştir. 

5.Yeni astronominin Osmanlılar tanınması konusunda yurtdışına tahsil için 
gönderilenler ve askerler öncülük etmiştir.  

6.Bu alanda yapılan çevirilerle de yeni kavramlar Osmanlılara girmiştir. Özellikle 
Camille Flammarion’un eserlerinin çevirisi büyük önem taşımaktadır. 

  
Tablo 1 

Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’den Önce Modern Astronomiden Bahseden Eserler 
Basım Yılı Kitabın Adı Yazarı Çeviren 
1660-1664 Secencel el-Eflâk fî Gâyet el-Đdrâk Noel Durret Tezkireci Köse Đbrahim 

Efendi 
1685 Nusret el-Đslâm ve’l-Surur fî Tahrîri 

Atlas Mayor (Coğrafya-yı Atlas) 
Wilhelm Janszoon  

Blaeu ve Joan Blaeu 
Ebû Bekr ibn Behrâm ibn 

Abdullâh el-Dimaşkî 
1732 Kâtip Çelebi’nin Cihannümâ’sına  

ilaveler 
- Müteferrika 

1733 Mecmûa Hey’et el-Kadîme ve’l-Cedîde Andreas Cellarius Müteferrika 

1751 Tercüme-i Kitâb-ı Coğrafya Bernhard Varenius Osman ibn ‘Abdulmannân 
1767 Tercüme-i Zîc-i Clairaut Alexis-Claude 

Clairaut 
Halife-zâde 

1772 Tuhfe-i Behîc-i Rasînî Tercüme-i Zîc-i 
Cassinî 

Jacques Cassini Halife-zâde 

1824 Mir’ât el-‘Âlem Ali Kuşçu Seyyid Ali Paşa 

1825 Mârifetnâme - Erzurumlu Đbrahim Hakkı 

1826 Tercüme-i Zîc-i Laland Joseph-Jérôme 
Lefrançais de Lalande 

Hüseyin Hüsnî 

1831 el-Medhâl fi'l-Coğrafya  - Hüseyin Rıfkı Tâmanî 
1824 Mirât el-Âlem  Seyyid Ali Paşa  
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Tablo 2 

 
Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’den Sonra Basılan Astronomiye Đlişkin Telif Eserler 

Basım Yılı Kitabın Adı Yazarı 
1831–1845 Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye Başhoca Đshâk Efendi 

1851 Fenn-i Heyet Mustafa Safvet Paşa (ö. 1895) 
1863 Fenn-i Kozmografya Mehmed Tahir Paşa (1811-1867) 
1865 Mecmua-i Kozmografya Mehmed Tahir Paşa  
1867 Suvâr el-Kevâkib ve Haritât el-Semâ Şirvanlı Ahmed Hamdi (1831-

1890) 
1868 Kozmografya yahud Đlm-i Ahvâl-i Sema Đsmail Ankaravî 
1872 Kitâb-ı Đlm-i Heyetde Noksan Görünen Mebâhisi Hâvî 

Risâledir 
Seyyid Seyfullah 

1879 Gök Şemseddin Samî (1850-1904) 
1880/1893 Esâs-ı Đlmi Heyet Tahsin Hoca 

1882 Kozmografya yahud Fenn-i Ahvâl-i Kâinat Đbnü’l-Hüsam Rifat, Nikolo Vasli 
1885 Kozmografya Mustafa Reşid (ö. 1881’den sonra) 
1886 El-Usûl el-Vâfiya fî Đlm el-Kozmografya  Hasan Hüsni Efendi (ö. 1890’dan 

sonra) 
1888 Kozmografya Sami Paşazâde Sezai 

? Heyete Dair Bir Eser Binbaşı Eşref Bey (ö. 1892) 
1888 Heyet-i Bahriyye Mustafa Hilmi (ö. 1890’dan sonra) 
1889 Heyet-i Felekiyye  Mustafa Hilmi (ö. 1890’dan sonra) 
1889 Kubbe-i Semâya Bir Nazar Ahmed Raşid Paşa (ö. 1891) 
1890 Teşekkülât-ı Avâlim Nâdirî Fevzî (ö. 1892’den sonra) 

? Kamere Dair Bazı Malumat  Coumbary (ö. 1896) 
1897–1924  Kâmûs-ı Riyâziyat Salih Zeki (1864-1921) 

1898 Muhtasar Đlm-i Heyet  Ahmed Ziya Akbulut (1872-1938) 
1898 Kozmografya Ahmed Ziya Akbulut 

? Đlm-i Heyet Dersleri Mahmud Ekrem (20. yy) 
? Mecmua-i Đlm-i Felek Hüsrev Paşalı Süleyman (20. yy) 
? Heyet Kitabı Vidinli Tevfik Paşa (1832-1901) 

1900–1901 Kozmografya Şemseddin Sami 
1901 Kozmografya yahud Đlm-i Ahvâl-Semâ Osman Nuri b. Ali 
1905 Đlm-i Heyetde Noksan Görünen Mebâhisi Hâvî Risâle Đsmail Ferid 
1909 Avâlim-i Felekiyye Ohannes Agopyan 
1909 Dürûs-ı Melekûti Ya Đstilâhat-i Muaddele ve Mesail-i 

Şeriyye ve Hey’iyeli Mükemmel Kozmografya 
Mehmed Saffet Paşa (ö. 1911) 

1908–1911 Đlm-i Heyet  Hasip Dinçsoy 
? Mufassal Kozmografya Ali Sulhi Bey (ö. 1915) 

1915 Yeni Kozmografya Dersleri Hasip Dinçsoy 
? Đlm-i Heyet Ahmed Ragıp Paşa (ö. 1917) 
? Risâle fî Đlm-i Felek Muhammed el-Seyfî (ö. 1918) 

1921 El-Musâhabât el-Felekiyye fî’l-Đşârât el-Kurâniyye Abdurrahman Aygün (ö. 1962’den 
sonra) 

1924 Kozmografya Mehmed Fikri Santur 
? Arz Fatin Gökmen (1877-1955) 
? Ecrâm-ı Semâviyyenin Hareketi Fatin Gökmen (1877-1955) 
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Tablo 3 
 

Mecmûa-i Ulûm-i Riyaziye’den Sonra Basılan Astronomiye Đlişkin Çeviri Eserler 
Basım Yılı Kitabın Adı Yazarı Çeviren 

1848 Efkâr el-Ceberût fî Tercemet Esrâr 
el-Melekût 

Bakülü Kudsî Hayatizâde Seyyid 
Şeref Halil el-Elbistânî 

(ölümü 1851) 
1858 Risâle-i Kozmografya Auguste Michelot  Bogos Tiryakioğlu (ö. 

1827’den sonra) 
1858  Đlm-i Heyet J.J. Guillourd Baytar Mehmed Re’fet 

Paşa (ö. 1884) 
1879 Mebâde-i Đlm-i Heyet yahud 

Kozmografya 
Elias Loomis Hüseyin Avni (ö. 

1879’dan sonra) 
1880 Semâ yahud Kozmograya Fabr Ahmed Cevad Paşa (ö. 

1900) 
1875–1882 Kozmograya yahud Đlm-i Ahvâl-i 

Sema 
Guillemin - Brieux Hasan Bedreddin Paşa 

(1850-1912) 
1886 Tevârih-i Đslâmiyye ile 

Hristiyâniyye’nin Tevfik ve Tatbikî 
için Usûl-i Cedîde  

Emile Lucannie Ahmed Fahri Bey (ö. 
1908’den sonra) 

1888 Đlm-i Heyet (Muhtasar) ? Necib Asım Yazıksız 
1889 Đlm-i Heyet ve Taksîm-i Arazî Auguste - Etienne Faye Ali Rıza (ö. 1908’den 

sonra) 
1890 Medhâl-i Đlm-i Heyet yahud 

Kozmografya 
H. Leon A. Haydar Daniş (ö. 

1886) 
1891 Fünûn Hilkât-i Âdemden Evvel Alem 

[34] 
Camille Flammarion Mehmed Ali 

1892 Feza-yı Na-mütenahiye Doğru 
Seyahat yahud Esir Đçinde Temaşa-yı 

Celâl-ı Hilkat [35] 

Camille Flammarion Mehmed Cemal 

1892 Urani (Uranie) [36] Camille Flammarion Yusuf Ziya 
1893/94 Kamer Amedée-Victor Guillemin Mahmud Esad Efendi 
1895 Menâzır-ı Evâlim Camille Flammarion Yusuf Ziya 
1895 Avâlim-i Seyyarât Camille Flammarion Mehmed Halil 
1896 Zemin ve Asüman, Cazibe [37] Camille Flammarion Abdülgani Seniy 

Yurtman 
1907 Küçük Đlm-i Heyet Camille Flammarion Hüseyin Hüsnü (ö. 

1840) 
1909 Dünyanın Sonu [38] Camille Flammarion Ali Muzaffer 
1913 Yeni Kozmografya ? Salih Zeki 
1916 Muhtasar Kozmografya ? Salih Zeki  
1925 Kozmografya L’Abbé Moreux [39] Ali Allahyar 
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KATAKLĐSMĐK DEĞĐŞEN YILDIZLARDA  
   SOĞUK KÜTLE AKTARIM DĐSKLERĐ 

 
Uğur URAL1, Ulf TORKELSSON2 

 
Özet 
 
Cüce nova sistemleri kırmızı cücenin madde aktarım hızının beyaz cüce etrafındaki 
yığılım diskini kararsız kılacak değerlerde olduğu kataklismik değişenlerdir. Bu ara 
değerlerde disk yüksek ve alçak madde aktarım hızları arasında salınır. Cüce novaların 
parlama evresine denk gelen yüksek madde aktarım hızlarında madde aktarımı yapan 
kataklismik değişenlerin varlığı bilinmektedir. Bu çalışmada ise madde aktarımının 
yavaş olması nedeniyle beyaz cüce üzerine düşen madde miktarının sürekli olarak düşük 
olduğu sistemlerin yapısını inceliyoruz. Bu durumda Kramer opasitesi geçersiz 
olduğundan, klasik Shakura - Sunyaev α disk çözümünde soğuk sistemler için geçerli 
opasite kanunları kullanılarak yarıçap doğrultusunda üç bölgeye ayrılmış bir disk modeli 
sunuyoruz. Bu çalışmayla ilgili daha ayrıntılı bir makale Torkelsson ve Ural tarafından 
hazırlanmaktadır.    

 
Abstract 
 
Dwarf nova systems are cataclysmic variables in which the mass transfer rate from the 
secondary red dwarf is at an intermediate rate at which there is not any stable state for 
the accretion disc that surrounds the white dwarf.  The accretion disc is therefore 
oscillating semi-regularly between one state with a low accretion rate and another with a 
high accretion rate.  Other known cataclysmic variables, such as the novalike variables, 
have discs that are constantly accreting at a high rate corresponding to the outburst state 
of a dwarf nova.  In this paper we report on calculations of the structure of an accretion 
disc that is permanently caught in the low accretion rate state because of the low rate at 
which mass is transferred from the secondary. As the Kramer’s opacity is not valid for 
the temperature and density ranges in these systems, a radially divided accretion disc 
modelled with Shakura – Sunyaev α disc solutions for three different opacity laws is 
presented here. A more extensive paper on the subject is also in preparation by 
Torkelsson and Ural.  

 
1.  Giriş  

   
 Bir kataklismik değişende kırmızı cüce Roche lobunu doldurarak beyaz cüceye madde 
aktardığında, madde açısal momentumu nedeniyle yıldızın çevresinde bir yığılım diski 
oluşturur. Beyaz cüce üzerine maddenin düşme miktarı olan M& , S – M düzleminde bir S-
eğrisi çizer. Disk, eğrinin eğiminin negatif olduğu orta kolda kararsız, pozitif olduğu kollarda 
ise dengededir. M&  değeri negatif eğimli orta kola denk geldiğinde sistem karalı durumlar 
arasında gidip gelerek ani parlamalar gösterir. Yalnız üst kolda bulunan sistemlerin varlığı 
                                                 
1 Chalmers Technical University. Radyo ve Uzay Bilimleri Bölümü, Göteborg Đsveç 
2 University of Leicester, Fizik ve Astronomi Bölümü, Leicester, Đngiltere, uu2@astro.le.ac.uk  
   Department of Physics, Göteborg University, 412 96 Gothenburg, Sweden 
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bilinmesine rağmen alt kolda şimdiye kadar yalnız GD 552 bulunmuştur. Bu sistemlerin daha 
soğuk ve sönük olmaları nedeniyle gözden kaçmış olmalarıysa doğaldır.  

Bu model oluşturulurken karşımıza çıkan zorluklardan biri sıcaklığın her yerde 
6500K’in altında olması, dolayısıyla da standart Kramer opasitesinin kullanılamayacak 
olması; diğeri ise bu düşük kütle aktarım hızlarında optik derinliğin azalması ve diskin yer yer 
optik olarak ince olma olasılığının var olmasıydı. Burada yalnız optik olarak kalın bir disk 
modelini geçerli parametrelerle birlikte sunuyoruz. 
 
 

2.Disk Denklemleri  
  
Disk denklemlerini Frank, King, Raine [1]’deki geometrik olarak ince, optik olarak kalın 
Shakura-Sunyaev[2] α disk çözümlerinden alındı. Çözümlerde kullanılan sabitler; kütle çekim 
sabiti G, Boltzmann sabiti k, hidrojen atomunun kütlesi Hm  ve moleküler ağırlıktır (µ ). 
 Dikey olarak hidrostatik dengede bulunan sistem için disk kalınlığı: 
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kullanılarak,  

RRM v2 Σ= π            (5) 

olarak hesaplanabilir. 
Đç yörüngelere doğru hareket eden maddenin viskozite yardımıyla açısal 

momentumunu dış katmanlara aktardığı diskte viskozite, yüzey yoğunluğu ve kütle aktarım 
miktarı birbirlerine aşağıdaki şekilde bağlıdır:  
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Burada ν , türbülant viskozite olup ses hızı ve disk kalınlığına bağlı olarak boyutsuz 
α parametresi kullanılarak  
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şeklinde ifade edilebilir. 
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diskin yayımladığı kara cisim ışımasına 
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eşittir. Ve son olarak optik derinlik  
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olarak yazılır. Burada Rκ , yoğunluk ve sıcaklığa bağlı opasite kanunu olup bu çalışma için 

standart çözümlerden farklı olarak kullandığımız üç opasite kanunu [3] aşağıda verilmiştir: 
Hidrojenden saçılma için:  

 2480102 cR Tρκ ×= ;          (11) 

Moleküller için: 

 33/2910 cR Tρκ −= ;          (12) 

Metal taneciklerinin buharlaşması için: 

 103/13710 cR Tρκ −= .          (13) 

Bir sonraki bölümde uygun yarıçaplarda bölünen diskin her üç bölgesi için bulduğumuz 
sonuçları veriyoruz. 
 
 

3.Çözümler 
 
Disk çözümlerini verirken sonuçları yorumlamayı kolaylaştırmak açısından bazı 

sadeleştirmeler yapıyoruz. Aşağıdaki denklemlerde 8R =R/ 810 , güneşMMm /= , 13
13 10/MM && =  

olup değerleri yaklaşık olarak bire eşittir ve 
4/12/1

1 













−= R
Rf s dönüşümleri yapılmıştır.   

 
3.1 Hidrojenden Saçılma  
 
Diskin sıcak olduğu yıldıza yakın kısımda hidrojenden saçılma en önemli opasite 

kaynağıdır. Aşağıdaki sonuçlar denklem (11) kullanılarak bulunmuştur. 8R ≈ m ≈ 113 ≈M&  

olduğundan denklemlerin α  parametresine bağlı değişimi doğrudan görülebilir.  
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3.2 Moleküller 
 
Diskin orta kısmında sıcaklık ve yoğunluk moleküllerin etkili olduğu aralıkta 

olduğundan denklem (12) kullanılmıştır. 
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3.3 Metal Taneciklerinin Buharlaşması 
 
Son olarak dış kısımda metal parçacıklarının buharlaşması başlıca opasite sebebi 

olarak ortaya çıkıyor. Önceki bölümlerde olduğu gibi uygun opasite denklemini (denklem 
(13)) kullanıldığında bu bölümün çözümü aşağıdaki şekilde bulunmuştur. 

 
 

61/22961/55
13

122/51122/153

8
61/5761/56720 fMmR &−−=Σ αµ     

-2m kg        (28) 
61/2461/6

13
61/561/15

8
61/461/53101.2 fMmRTc

&−−×= αµ       K        (29) 
61/1261/3

13
61/2861/84

8
61/261/285106.3 fMmRH &−−−×= αµ      m        (30) 

61/20861/52
13

122/107122/321

8
61/5561/843102 fMmR −−−−×= &αµρ -3m kg        (31) 

61/14861/37
13

61/4161/123

8
61/1661/203106.8 fMmR −−−−×= &αµτ         (32) 

61/2461/6
13

122/51122/153

8
61/5761/5612105.1 fMmR &−−×= αµν  

-2m s N            (33) 
61/22061/6

13
122/51122/31

8
61/5761/5622 −−−= fMmRvR

&αµ     
-1s m        (34) 

 
 
4. Model  
 
Bir önceki bölümdeki sonuçlar kullanılarak her üç opasitenin birlikte var olabileceği 

bir model yapmak için öncelikle metal taneciklerinin opasitenin başlıca sebebi olduğu soğuk 
bir disk göz önüne alalım. Denklem (29) ve denklem (31), denklem (12) ve denklem (13)’te 
kullanarak bu iki opasitenin diskte birbirine eşit olduğu yarıçapı bulabiliriz. Bu noktada diskin 
yoğunluk ve sıcaklığı moleküler opasitenin baskın olması için yeterli olduğundan bu noktadan 
itibaren bölüm (3.2)’deki çözüm kullanılabilir. Đç kısımdaki geçiş yarıçapı da aynı şekilde 
hesaplandırsa yarıçap doğrultusunda bölünmüş bir yığılım diski modeli ortaya çıkar.  
 

Geçiş yarıçapları ve diskin özellikleri başlangıçta aldığımız parametrelere bağlı 
olduğundan aşağıda gösterilen çözüm olası çözümlerden yalnız biridir. Yıldızın 

kütlesi
Θ= MM 35.0 ,  yarıçapı m710  , disk yarıçapı m810 , 4105 −×=α  ve  307.1=µ  olarak 

alınmıştır.  
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Şekil.  Disk çözümü. Disk kalınlığı ve viskozite yarıçap büyüdükçe artarken sıcaklık ve 
 yoğunluk beklendiği gibi azalıyor. Optik derinlik başlangıç şartına uygun olarak büyük.  
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5. Sonuç 
 
Bir önceki bölümde verilen disk çözümü farklı başlangıç parametreleri için sınanarak 

birden farklı çözüm elde edilmektedir. En önemlisi birçok durumda optik derinliğin 
küçülmesi ve siyah cisim ışıması varsayımının geçerliliğini kaybetmesidir. Bunun dışında 
hidrojenden saçılmanın başlıca opasite kaynağı olduğu iç bölgedeki sıcaklığın yarıçapla 
birlikte artması ya da yıldız yüzeyine yaklaştıkça çok yükselmesi gibi sorunlar vardır.  

 
Bu durumda gerçekten tutarlı bir model ancak optik derinlik için sınır belirlemeden 

radyatif transfer denkleminin çözülmesi, daha sonra elde edilen sonuçların bu tür sistemler 
için şimdilik bilinen tek olası cisim olan GD 552’nin özellikleriyle karşılaştırılmasıyla elde 
edilebilir.  
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ERKEN TÜR AYRIK SĐSTEM CV VEL ÖRTEN ÇĐFT SĐSTEMĐNĐN 

TAYFSAL GÖZLEMLERĐ   

 
K. YAKUT1,2,  C. AERTS2,3 

 
Özet 
 
Bu çalışmada, çift çizgili erken tür yakın sistem olan CV Velorum’un temel  
parametrelerini elde ettik. Sistemin yeni yüksek çözünürlüklü echelle tayfı, yaklaşık iki 
haftalık bir süre içerisinde toplam 13 günlük bir zamanda elde edildi. Elimizdeki dikine 
ve ışık eğrileri eşzamanlı olarak çözerek sistemin hassas yörünge ve fiziksel 
parametreleri elde ettik. Ayrıca her iki bileşen için küçük genlikli periyodik çizgi profili 
değişimi görüldü. Anakol B yıldızları için deneysel kütle-ışıtma ilişkisi yenilendi. 

                                      

                       Anahtar Kelimeler: Yakın çift yıldızlar, CV Vel 
 

Abstract 
 
In this study, we obtained the fundamental parameters of the eraly-type close double-
lined eclipsing binary CV Velorum.  We gathered the new high-resolution echelle 
spectroscopy during two weeks on 13 nights covering almost two full orbits. We 
computed a simultaneous solution to all the available radial-velocity and light data. We 
also discovered the low-amplitude periodic line-profile variations of the component 
stars. We provide an update of the empirical mass-luminosity relation for main-
sequence B stars.  

 

                       Key words: Close binary stars, CV Vel 
 
 

1. Giriş 
Yıldız evrimi çalışmalarında fiziksel parametreleri hassas olarak bilinen yıldızların 

olması önemlidir. Yıldızların parametrelerinin hassas olması onların ayrık, örten ve çift çizgili 
olmasına bağlıdır.  Bu özelliklere sahip yıldızlar astrofizikte özel bir öneme sahiptir. Bu 
anlamda CV Vel, ayrık anakol yıldızlarından oluşmuş olması, örten ve çift çizgili olmasından 
dolayı önemli sistemlerden biridir. Sistem 6.7 kadir parlaklığında ve bileşenleri aynı tayf 
türünde (B2.5V+B2.5V) olan erken tür bir sistemdir. 
             

Sistemin çiftlik özelliği 1950 yılında van Houten [1] tarafından fark edilmiş ve ışık 
eğrisi ilk kez 1955 yılında Gaposchkin [2] tarafından elde edildi. Daha sonra Feast [3] 
sistemin ilk dikine hızını elde etti. Andersen [4] sistemin oldukça kaliteli dikine hızlarını elde 
etti ve aynı yıllarda Clausen ve Gronbech [5] Stromgren ubvy bandlarında sistemin ışık 
eğrilerini elde ettiler. 1977 den bu yana sistemin yayınlanmış yeni verisi bulunmamaktadır. 
Yakut & Aerts [6] sistemin yeni elde edilmiş verileri özerinde çalışmışlardır ve yörünge ve 
fiziksel parametrelerini elde ettiler ve çizgi kesiti değişimini çalıştılar.   

                                                 
1Ege Üniversitesi,Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, Kampüs, 35100 Bornova- Đzmir 
2Institute of Astronomy, Catholic University of Leuven, Celestijnenlaan 200 B, 3001 Leuven, Belgium  
3Department of Astrophysics, University of Nijmegen, PO Box 9010, 6500 GL Nijmegen, the Netherlands 
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           2. Gözlemler ve Veri Analizi 
CV Vel sisteminin yeni tayfsal gözlemleri Avrupa Güney Gözlemevi’nde (ESO) 

bulunan 1.2 metrelik Euler Đsviçre teleskobu kullanılarak elde edildi. Gözlemlerde oldukça 
hasas tayfçeker olan CORALIE tayfçekeri kullanıldı. Gözlem sırasında elde edilen bazı tayf 
kesitleri Şekil 1’de gösterilmiştir. Şekilde görüldüğü gibi birinci (P) ve ikinci (S) bileşenlere 
ilişkin etkiler açıkca görülmektedir. Ayrıca baş bileşenin çizgi kesitinin yoldaş yıldıza göre 
daha dar olduğu görülmektedir.   

Gözlemler sırasında elde edilen kesitler içinde bu tür sistemlerde en belirgin olan 
iyonların çizgileri üzerinde çalışıldı. Bu çizgiler He I 4121, Mg II 4481, Si III 4553, Si III 
4568 ve He I 6678 olarak seçildi. Bu çizgilerin ölçümleri yapıldı ve bunların ortalaması 
alınarak analiz edildi (ayrıntı için bakınız [6][9]) .   

Elde edilen yörünge parametreleri kullanılarak Şekil 2’de gösterilen değişim elde 
edildi. Şekil 2’de gösterilen noktalar, yukarıda değindiğimiz çizgilerin ortalamasını 
göstermektedir. Çözüm sonuçları aynı şekilde çizgi olarak gösterildi. Analiz sonucunda elde 
edilen değerler Tablo 1’de özetlendi. 
 
 

 
Şekil 1: Gözlenen Mg II 4481, SiIII 4552, Hα 6563 ve He I 6678 çizgi kesitleri. 

                          Çizimler iki farklı evrede sunulmuştur. 
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Tablo 1. Sistemin tayfsal yörünge parametreleri. 
 

Parametre Değer 
K1  (kms-1) 126.5(3) 
K2  (kms-1) 128.6(3) 
Vo  (kms-1) 21.7(2) 
q 0.984 
Asini (RG) 34.72 
m1sin

3i (MG) 5.974 
m2sin

3i (MG) 5.876 
 

 
Şekil 2: Gözlenen dikine hız değerleri (daireler) ve model sonucu (çizgiler). Dolu daireler  

                   birinci, boş daireler ise ikinci bileşeni göstermektedir.  
 

3. Işık ve Dikine Hız Eğrilerinin Eş Zamanlı Çözümü 
Bu çalışmada elde edilen ve Andersen [4] tarafından yayınlanan dikine hızlar, Clausen 

ve Gronbech [5] tarafından elde edilen ubvy fotometrik verileri ile birleştirilerek eş zamanlı 
çözüm yapıldı. Çözüm Wilson-Devinney [7, 8] yazılımı kullanılarak yapıldı. Çözümler 
sırasında elde edilen yörünge parametreleri Tablo 2’de özetlenmiştir. Tablo 2’nin sonuçları 
kullanılarak elde edilen model ise Şekil 3’te gösterilmiştir. Çözümün ayrıntılı detayları Yakut 
[9], Yakut ve Aerts [6] bulunmaktadır. 
 

Tablo 2. CV Vel’in ortak çözümünden elde edilen yörünge parametreleri. 

Parametre Değer 
i (o) 86.6(2) 
T1 (K) 18000 
T2 (K) 17790(50) 
ΩΩΩΩ1  9.456(10) 

ΩΩΩΩ2 9.804(12) 
A (RG) 34.90(2) 
Q 0.986(1) 
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Şekil 3: CV Vel sisteminin (a) ışık (b) dikine hız eğrilerinin eş zamanlı çözüm sonuçları.  

 
 

4. Sonuçlar ve tartışmalar 
Bu çalışmada erken tür sistem olan CV Vel sistemi incelendi. Sistemin ESO 1.2-m 

Euler teleskobu ile elde edilen dikine hızlar, ışık eğrileri ile birleştirilip sistemin ortak çözümü 
yapıldı. Çözümler sonuçunda hassas yörünge ve fiziksel parametreler elde edildi. Çözüm 
sonucunda bileşenlere ilişkin şu değerler elde edildi: M1=6.066(21), M2=5.972(20), 
R1=4.125(13), R2=3.905(12), L1=1600(25), L2=1370(20). Buradaki değerlerin tamamı Güneş 
birimindedir. Ayrıca sistemin uzaklığı da 553 (17) pc olarak elde edildi. Elde ettiğimiz bu 
sonuçlar CV Vel sisteminin tüm erken türü yıldızlar içerisinde fiziksel parametreleri en hassas 
olan sistemlerden biri olduğunu göstermiştir. Sistemin MgII çizgileri ele alınarak çizgi 
profilindeki değişim arandı ve bu değişim ilk kez Yakut [6], Yakut ve Aerts [9] tarafından 
gösterildi.  

Yakut [6] ön ve geri tür sistemler içerisinde parametreleri iyi bilinen yakın sistemleri 
literatürden toplayarak, bu sistemlerin evrimini tartışmak için onları M-R, M-T, R-T, M-L ve 
HR diagramalarında gösterdi (ayrıntı için bakınız [9]). CV Vel için elde ettiğimiz M, R, T ve L 
değerleri bu diagramlarda noktaladığımızda oldukça uyumlu olduğu görülmüştür. Bunun 
dışında sadece CV Vel sistemi gibi B tayf türündeki anakol çift yıldızları da Yakut ve Aerts 
[6] tarafından toplandı. Bu sistemler fiziksel parametreleri oldukça güvenilir olan yani örten, 
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çift çizgili ve ayrık olan sistemlerden oluşmaktadır (ayrıntı için bakınız [6]). Bu tabloda 
bulunan veriler kullanılarak B sistemleri için M-L arasında şu ilişki elde edildi: 

 
( ) ( ) ).57(162.0/log)80(724.3/log +=

��
MMLL  

 
Kaynaklar 
 
[1]  van Houten, C.J., 1950, Ann. Sterrew. Leiden, 20, 223 
[2]  Gaposchkin, S., 1955, MNRAS, 115, 391 
[3]  Feast, M. W., 1954, MNRAS, 114, 246 
[4]  Andersen, J., 1975, A&A, 44, 355 
[5]  Clausen, J.V., Gronbech, B., 1977, A&A, 58, 131 
[6]  Yakut, K., Aerts, C., A&A, kabul edildi 
[7]  Wilson, R. E., & Devinney, E. J. 1971, ApJ, 166, 605  
[8]  Wilson R. E. 1994, PASP, 106, 921 
[9]  Yakut, K., 2006, Doktora Tezi, K.U.Leuven, Leuven 



 



ROTSE ile SR Tipi Kırmızı Yıldızların Kısa Dönemli Değişimleri  

 

 899 

 
ROTSE ĐLE SR TĐPĐ KIRMIZI YILDIZLARIN  

KISA DÖNEMLĐ DEĞĐŞĐMLERĐ 

 
  Cahit YEŞĐLYAPRAK1, Özgür BAŞTÜRK2, Mustafa HELVACI3 

 
Özet 
 
ROTSE III D teleskopuyla çok daha kısa sürede ve sık aralıklarla alınmış verilere 
dayanarak, SR ve Mira tipi değişen yıldızların kısa ve uzun dönemli değişimleri ile 
birlikte özellikle birden fazla periyoda sahip olup olmadıkları incelenmiştir. SR 
yıldızlarına ait bu bilgiler, Mira tipi yıldızlarla olan ilişkisini (kısa P'de SR, uzun P'de 
Mira gibi davranmaları) ortaya çıkarmaya yardım edeceği gibi, zonklama kipleri ve kip 
değişimleri konusunda bilgi de sağlamaktadır. Bu çalışmada, seçilmiş bazı SR tipi 
yıldızların, deneme amacıyla ilk defa ROTSE III D teleskopuna sunulan proje 
kapsamında elde edilmiş yeni muhtemel periyotları sunulmuştur. 
 
Anahtar Kelimeler: Değişen Yıldızlar, Yarıdüzenli Değişen Yıldızlar, Rotse, Periyot 
 
Abstract 
 
The short and long term variations and the multiperiodic properties of SR and Mira type 
variables have been examined with ROTSE III D telescope observations. These type 
information supply the knowledges about the relation between SR and Mira type 
variables, and their pulsation modes and variations.  
 
Key Words: Variable Stars, Semiregular Variable Stars, Rotse, Period 

 
1. Giriş 

 SR yıldızları, uzun dönemli ve kararsız değişim gösteren; Mira yıldızları ise uzun 
dönemli ve düzenli değişim gösteren, kırmızı zonklayan yıldızlardır. SR tipi yıldızların birden 
fazla periyoda sahip oldukları ve kip değiştirdikleri de bilinmektedir [1,2]. Belirlenen yeni 
periyot veya periyotlar, SR yıldızlarının Mira tipi değişenlerle olan ilişkisine (kısa 
periyotlarda SR, uzun periyotlarda ise Mira tipi yıldızlar gibi değişim göstermeleri) ışık 
tutacağı gibi; zonklama kipleri ve kip değişimlerine [3]; SR tipi değişenler için bulunmuş P-L 
bağıntılarına [4]; bu tür yıldızların evrimlerinin incelenmesine de katkıda bulunacaktır. 
ROTSE III D teleskopu sayesinde çok daha kısa aralıklarla gözlem yapılabilecek ve kısa 
dönemli değişimlerle birlikte uzun dönemli değişimler için de gerekli sıklıkta veri daha kolay 
alınabilecektir. Bu amaçla, deneme amacıyla 2005 yılının son döneminden ve etkin olarak da 
2006 yılından itibaren SR ve Mira türü yıldızların kısa ve uzun dönemli değişimlerinin ortaya 
çıkarılması için, bu tür yıldızların gözlemlerinin artık ROTSE III D teleskopuna sunulan 
projelerle yürütülmesi planlanmıştır ve halen yürütülmektedir.  
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3 Ankara Üniv., Fen Fak., Astronomi ve Uzay Bil. Bölümü, e-posta: Mustafa.Helvaci@science.ankara.edu.tr 
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 2. SR Yıldızları ve Periyot Analizleri   
 Đncelenen SR ve Mira tipi yıldızlar, kısa periyoda sahip oldukları düşünülen yıldızlar 
içinden seçilmiş deneme amacıyla ROTSE III D teleskopuna verilen ilk grup yıldızlardandır. 
Daha sık aralıklarla ve uzun dönemli gözlem projeleri yürütmeye daha uygun olan ROTSE III 
D teleskopu için seçilen yıldızlar ve temel özellikleri Çizelge 1’de verilmiştir. Yıldızlara ait 
temel veriler, Simbad Veri Tabanı [5] ve Hipparcos Katalogu’ndan [6] alınmıştır.  
 

Çizelge 1: TUG – ROTSE III D teleskopunda gözlenen SR ve Mira yıldızlarının  
           temel özellikleri (Periyotlar Hipparcos Katalogu’ndan alınmıştır) 

 
Yıldız α / δα / δα / δα / δ ( ( ( (J2000)2000)2000)2000)    mV Tayf Değişim P (gün) 

V347        AND 00 13 50  /  25 33 07 9.6 M2 SR 15.1 
AU            ARI 02 08 57  /  17 34 46 8.6 M0 SR 6.1 
V763         CAS 01 16 48  /  75 12 02 8.6 M SR 32.4 
NP            PEG 00 10 38  /  16 50 38 9.8 M0 SR 37.8 
KU           AND 00 06 53  /  43 05 00 9.0 M9 M - 

 
 Đncelenen SR ve Mira tipi yıldızlarının periyot analizlerinde, bu tür yıldızların 
analizlerinde kullanılan Period [7] ve Period04 [8] programları kullanılmıştır. Belirlenen 
muhtemel ve belirgin periyotlar, Çizelge 2’de verilmiştir.  
 

Çizelge 2: SR ve Mira tipi yıldızların bilinen periyotları ile yeni belirlenen muhtemel  
periyotları (Pi) (periyotlar, kısadan uzuna doğru sıralanmıştır) 

 
Yıldız P (gün) P1 (gün) P2 (gün) P3 (gün) 

V347        AND 15.1 59.7 157.6 - 
AU            ARI 6.1 41.7 171.0 3125.0 
V763         CAS 32.4 78.7 2941.2 - 
NP            PEG 37.8 26.0 34.5 - 
KU           AND - 1022.7 - - 

 
 Bulunan yeni periyotların doğruluğu ve kararlılığı, daha sık aralıklarla alınacak çok 
sayıda gözlem verisi ve uzun süreli gözlemlerle sağlanacaktır. Đncelenen yıldızların 
bazılarının, elde edilen muhtemel periyotlarının bir bölümünü gösteren ışık eğrileri, Şekil 1, 2, 
3, 4 ve 5’de verilmiştir.  
 
 Belirlenen periyotların bazıları belirgin olarak ışık eğrilerine uyarken, bazıları için 
daha fazla veriye ve uzun süreli gözlemlere ihtiyaç olduğu açıktır. Kısa dönemli değişimlerin 
(özellikle P < 20g) tespiti, deneme amacıyla ilk defa verilen bu yıldızların gözlem verilerinden 
şimdilik elde edilememiştir. 2006 yılından itibaren sunulan ve devam eden SR ve Mira tipi 
yıldızların gözlem projelerinde, bu tür kısa periyotlarında incelenebileceği şekilde gözlem 
planı yapılmış; projeler daha sık aralıklarla veri alınabilecek uzun süreli gözlemler şeklinde 
planlanmıştır. Bu yıldızlardan bazılarının uzun dönemli değişimlerinin tespitinin 
yapılabilmesi, bulunan periyotların doğruluğu ve kararlılığının kanıtlanabilmesi, özellikle de 
birden fazla periyoda sahip olan yıldızların bu periyotlarının ışık eğrisinde gösterilebilmesi 
için, uzun süreli gözlenmeleri gerekmektedir.  
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Şekil 1: V347 AND yıldızının 59.7g periyoduna göre ışık eğrisi 

 
Şekil 2: V347 AND yıldızının 59.7g  ve 157.6g periyotlarına göre ışık eğrisi 

 
Şekil 3: AU ARI yıldızının 41.7g  ve 3125.0g periyotlarına göre ışık eğrisi 
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Şekil 4: V763 CAS yıldızının 78.7g  ve 2941.2g periyotlarına göre ışık eğrisi 

 
Şekil 5: NP PEG yıldızının 26.0g ve 34.5g periyotlarına göre ışık eğrisi 
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Şekil 6: KU AND yıldızının farklı mukayese yıldızlarına göre ışık eğrisi 
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 Şekil 6 ve 7’de verilen KU AND yıldızı Mira tipi bir değişendir ve belirlenebilmiş bir 
periyoda sahip de değilken, ROTSE III D gözlemleriyle uzun dönemli bir periyoda sahip 
olabileceği düşünülmektedir ve gözlemlerine devam edilmesi planlanmıştır. 

 
Şekil 7: KU AND yıldızının 1022.7g periyoduna göre ışık eğrisi 

 
 3. Sonuç 
 ROTSE III D teleskopunda, yeni başlayan SR ve Mira tipi değişen yıldızların kısa ve 
uzun dönemli gözlemlerinden bulunan, ilk sonuçlar sunulmuştur. Đncelenen SR yıldızlarının 
tamamının birden fazla periyoda sahip olduğu, hatta ışık eğrileri incelendiğinde,  tespit edilen 
2. periyotlarının dışında bazı SR yıldızlarının (NP PEG ve V347 AND) daha uzun 3. 
periyotlarının da olabileceği görülmüştür. Bulunan periyotların neredeyse tamamı, literatürde 
bulunmayan ilk defa tespit edilen periyotlardan oluşmaktadır ve kesinliği için bu yıldızların 
uzun süreli gözlenmeleri gerekmektedir. Bulunan periyotlar, SR yıldızlarının P – L 
bağıntılarına [3,4] ve zonklama kiplerinin inceleneceği çalışmalara da veri sağlamış olacaktır. 
ROTSE III D teleskopu sayesinde, bu tür yıldızların kısa ve uzun dönemli değişimlerinin 
incelenmesi için, öngörülen zamandan (~ 8 – 10 yıl) daha kısa sürede, yeni periyotlar elde 
edilebileceği açıkça görülmektedir.   
  
 Teşekkür 

 Sağladığı gözlem olanakları (teleskop, gözlem zamanı, vd.) ve kütüphane olanağından 
dolayı TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi (TUG) Müdürlüğü’ne teşekkür ederiz.  
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SR TĐPĐ KIRMIZI YILDIZLARIN UZUN DÖNEMLĐ  

GÖZLEMLERĐ VE PERĐYOT ANALĐZLERĐ 

 
Cahit YEŞĐLYAPRAK1, Timur ŞAHĐN2, Ahmet ĐSKENDER3 

 
Özet 
 
TUG - T40 teleskobunda, 1998 - 2005 yılları arasında K, M ve C tayf türünden SR tipi 
değişen yıldızların uzun dönemli fotometrik gözlemleri yapılmış ve bu gözlemlerden 
belirlenen muhtemel periyotları sunulmuştur. Bu tip yıldızların bilinen periyot tanımları 
(20g < P < 2500g) dışında, Hipparcos uydu gözlemlerinden ortaya çıkan, doğası ve 
kararlılığı halen tartışmalı olan daha kısa periyotlar (P<20g) da araştırılmıştır. Bu 
gözlemlerden, SR yıldızlarının birden fazla periyoda sahip oldukları da görülmüştür. 
Ayrıca, bu tür yıldızların yarı düzenli ve uzun dönemli gözlemlere dayanan değişimleri 
için izlenen gözlem tekniği ile karşılaşılan zorluklar da tartışılmıştır. 
 
Anahtar Kelimeler: Değişen Yıldızlar, Yarıdüzenli Değişen Yıldızlar, Işıkölçüm, Periyot 
 
Abstract 
 
SR variables with K, M, C spectral types have been examined the long term photometric 
observations in TUG – T40 telescope between 1998 and 2005 years, and their most 
probable periods determined from these observations are presented. We have examined 
the short period of SR variables appeared from Hipparcos observations except their 
known period range. It’s seen that SR variables have multiperiodS resulted from 
Hipparcos and our observations. Besides, the observation technics and the difficulties in 
the semiregular and long term observations are also discussed.   
 
Key Words: Variable Stars, Semiregular Variable Stars, Photometry, Period 

 
1. Giriş 

 SR yıldızları, geç tayf türünden (K, M, C gibi) uzun dönemli (P > 20g) fakat kararsız 
değişim gösteren yarı düzenli değişenlerdir. Bu yıldızlarda gözlenen çok kısa periyotların (P < 
20g) doğası ve kararlılığı halen tartışmalı olsa da özellikle Hipparcos uydu gözlemleri [1] ve 
Percy vd'nin [2] uzun süreli (~ 8-10 yıl) gözlemlere dayanan çalışmalarından, bu yıldızların 
kabul edilmiş periyot tanımlarından çok daha kısa periyotlara (P < 20g) sahip oldukları 
düşünülmektedir. Ayrıca SR yıldızlarının bir bölümünün birden fazla periyoda sahip oldukları 
ve kip değiştirdikleri de bilinmektedir [3,4]. Yeni periyot veya periyotların belirlenmesi, SR 
yıldızlarının Mira tipi değişenlerle olan ilişkisine (kısa periyotlarda SR, uzun periyotlarda ise 
Mira tipi yıldızlar gibi değişim göstermeleri) ışık tutacağı gibi; zonklama kipleri ve kip 
değişimlerine [5]; SR tipi değişenler için bulunmuş P-L bağıntılarına [6] da bilgi 
sağlayacaktır.  
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3 Đnönü Üniversitesi, Fen-Edb. Fak., Fizik Bölümü,Yerleşke, Malatya, e-posta: aiskender@inonu.edu.tr 
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 Bu amaçla, TUG’da etkin bir şekilde 1998 yılında T40 teleskopunda başlayan uzun 
dönemli SR yıldız gözlemleri, zaman içinde kısa dönemli değişimlerinde incelenebileceği 
gözlemlere dönüştürülmüş, yıldız sayısı artırılmış ve 2005 yılı sonuna kadar da rastlanan bazı 
zorluklara (atmosferik koşullar, yetersiz gözlem zamanı, çok sık aralıklarla alınamayan 
gözlem verileri ve bundan kaynaklanan gözlem boşlukları ve gözlemci desteği gibi) rağmen, 
gözlemlere ısrarla devam edilmiştir.  
 
 2. Yıldız Seçimi ve SR Gözlemleri   
 Đncelenen SR tipi yıldızlar, öncelikle Hipparcos Katalogu’ndan [1] ve kısa periyoda 
sahip olduğu bilinen veya düşünülen yıldızlar içinden ve farklı tayf türlerinden (K, M, C) 
seçilmiştir. SR yıldızlarının kısa ve uzun dönemli değişimlerinin birlikte incelenebilmesi 
amacıyla teleskop zaman tahsislerinin izin verdiği ölçüde kısa gözlem zamanı aralıklarında (~ 
15 gün), ardaşık 3 - 4 günlük gözlem zamanları değerlendirilmeye çalışılmıştır. Bu sayede, bir 
gecede gözlemsel koşullarda uygunsa, yaklaşık 20 - 25 SR yıldızı, 2 ayrı filtrede (V ve R) 
fotometre ile gözlenebilmiştir. Bu tür yıldızların gözlemleri amacıyla verilen projeler 
kapsamında, yaklaşık 30 kadar yıldız seçilmiş ve gözlenmeye çalışılmıştır. Gözlemleri 
olumsuz etkileyen özellikle atmosferik koşullar, sık aralıklarla alınamayan yıldız verileri ve 
yetersiz sayıda gözlemci desteği (gözlemlerin neredeyse tamamı 2 gözlemci tarafından 
yürütülmüştür) nedeniyle bazı yıldızların gözlem verileri, periyot analizi yapmakta yetersiz 
kalmıştır. Gözlenen yıldızlardan, bu tür değişen yıldızlarda, periyot analizi için yeterli verisi 
olduğu düşünülenlerin temel özellikleri, Çizelge 1’de verilmiştir. Yıldızlara ait temel veriler, 
Simbad Veri Tabanı [7] ve Hipparcos Katalogu’ndan [1] alınmıştır. Bu yıldızların bazılarının 
bilinen bir periyodu varken, bazıları ise belirlenebilmiş bir periyoda sahip değildir.  
 

Çizelge 1: TUG – T40 teleskopunda fotometre ile gözlenen SR yıldızlarının temel özellikleri 
 

Yıldız α / δ (α / δ (α / δ (α / δ (J2000)2000)2000)2000)    mV Tayf Değişim P (gün) 

V             ARI 02 15 00  /  12 14 24 8.5 C (R8) SRb 77.0 
AH          ARI 02 34 34  /  25 00 57 8.3 K5 SR 4.2 
VZ        CAM 07 31 04  /  82 24 41 4.9 M4 III SR 23.7 
RY        CAM 04 30 50  /  64 26 30 8.4 M3 III SRb 134.2 
RU        CAM 07 21 44  /  69 40 15 8.5 Ce (R0) SR 22.2 
AR          CEP 22 51 34  /  85 02 47 7.4 M4 III SRb ? 
V            CRB 15 49 31  /  39 34 18 9.3 C (N2) SR / M 358.0 
TT          CVN 12 59 23  /  37 49 04 9.1 C (R6) SR 115.7 
V640      HER 17 25 54  /  16 55 03 6.2 M4 III SR 29.4 
V894      HER 16 23 36  /  21 03 27 8.1 K0 SR ? 
V897      HER 16 29 47  /  07 44 56 6.9 K0 SR 15.2 
V939      HER 17 10 19  /  40 41 24 8.0 M SR ? 
V992      HER 18 26 57  /  17 44 02 8.9 K2 SR ? 
V2354    OPH 16 46 05  / -16 54 02 8.8 M2 III SR ? 
V2361    OPH 17 01 47  /  06 36 36 8.8 M4 SR 3.5 
HP          PEG 22 04 25  /  21 03 09 8.9 C (R3) SR ? 
V338      PEG 22 58 06  /  21 30 47 7.4 M SR / SARV 6.6 
V            UMI 13 38 41  /  74 18 36 7.8 M5 III SRb 72.0 
HD         5223 00 54 14  /  24 04 02 8.5 C (R3) SR ? 
HD     187216 19 24 18  /  85 21 57 9.6 C (R3) SR ? 
HD     198269 20 48 37  /  17 50 24 8.1 C (R0) SR ? 
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 Gözlenen bu SR yıldızları için belirlenmiş mukayese yıldızlarına göre indirgemeleri 
yapılmış ve bunlar arasından seçilenlerden bazılarının parlaklık değişimlerini gösteren ışık 
eğrileri, Şekil 1, 2, 3 ve 4’de verilmiştir. Yıldızların fotometrik indirgemeleri, V ve R 
filtrelerinde, Rasat programı [8] ile yapılmıştır. Işık eğrilerinde verilen gözlem noktaları 
gecelik ortalamalardır. Belirgin gözlem boşluklarına rağmen, yıldızların uzun dönem 
değişimleri görülebilmektedir.  
   

AH ARI

-1.55

-1.45
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-1.25
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Şekil 1: AH ARI yıldızının mukayese yıldızına göre R filtresinde elde edilen ışık eğrisi 
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Şekil 2: AR CEP yıldızının mukayese yıldızına göre R filtresinde elde edilen ışık eğrisi 
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VZ CAM
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Şekil 3: VZ CAM yıldızının mukayese yıldızına göre R filtresinde elde edilen ışık eğrisi 

 

V CRB
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Şekil 4: V CRB yıldızının mukayese yıldızına göre R filtresinde elde edilen ışık eğrisi 

 
 3. Periyot Analizleri   
 Đncelenen yıldızların periyot analizlerinde, genellikle bu tür yıldızların analizlerinde 
kullanılan TS12 [9], Period [10] ve Period04 [11] programları kullanılmıştır. Belirlenen en 
muhtemel ve belirgin periyotlar, Çizelge 2’de verilmiştir. Belirlenen periyotların içinde daha 
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önceden tespit edilmiş periyotların dışında, yeni ve özellikle bu tür yıldızlar için kısa 
sayılacak (P < 20g) periyotlar da bulunmuştur.  
  

Çizelge 2: Gözlenen SR yıldızlarının bilinen periyotları ile yeni belirlenen muhtemel 
                  periyotları (Pi) (periyotlar, kısadan uzuna doğru sıralanmış ve daha önceden bilinen  
                  periyotların mertebesinde bulunanlar ise koyu olarak yazılmıştır) 

 

Yıldız P (gün) P1 (gün) P2 (gün) P3 (gün) P4 (gün) 

V             ARI 77.0 11.7 22.0 158.8 - 
AH          ARI 4.2 5.2 9.7 518.8 - 
VZ        CAM 23.7 26.9 54.9 599.2 - 
RY        CAM 134.2 7.9 136.3 - - 
RU        CAM 22.2 8.8 22.4 - - 
AR          CEP ? 5.6 24.5 118.4 753.7 
V            CRB 358.0 15.0 347.9 3658.6 - 
TT          CVN 115.7 10.4 80.4 - - 
V640      HER 29.4 141.4 227.6 - - 
V894      HER ? 8.9 75.3 - - 
V897      HER 15.2 7.0 15.3 - - 
V939      HER ? 169.4 - - - 
V992      HER ? 31.7 90.2 - - 
V2354    OPH ? 26.1 73.1 - - 
V2361    OPH 3.5 24.3 186.4 - - 
HP          PEG ? 62.5 360.5 - - 
V338      PEG 6.6 7.6 20.0 115.5 301.9 
V            UMI 72.0 150.2 - - - 
HD         5223 ? 5.0 24.5 - - 
HD     187216 ? 26.7 74.8 306.0 - 
HD     198269 ? 32.0 - - - 

 
 Bulunan yeni periyotların doğruluğu ve kararlılığı, daha sık aralıklarla alınacak çok 
sayıda gözlem verisiyle sağlanacaktır. Đncelenen yıldızların bazılarının, bulunan muhtemel 
periyotlarının bir bölümünü gösteren ışık eğrileri, Şekil 5, 6, 7, 8, 9, 10, 11, 12, 13’de 
verilmiştir. 

 
Şekil 5: AH ARI yıldızının, 518.8g periyoduna göre ışık eğrisi 
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Şekil 6: AR CEP yıldızının, 753.7g periyoduna göre ışık eğrisi 

 
Şekil 7: RY CAM yıldızının, 136.3g periyoduna göre ışık eğrisi 

 
Şekil 8: V640 HER yıldızının, 227.6g periyoduna göre ışık eğrisi 
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Şekil 9: V992 HER yıldızının, 31.7g periyoduna göre ışık eğrisi 

 

 
Şekil 10: V CRB yıldızının, 3658.6g ve 347.9g periyotlarına göre ışık eğrisi 

 
Şekil 11: V2361 OPH yıldızının, 186.4g periyoduna göre ışık eğrisi 
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Şekil 12: VZ CAM yıldızının, 26.9g periyoduna göre ışık eğrisi 

 
Şekil 13: V897 HER yıldızının, 15.3g periyoduna göre ışık eğrisi 

 
 4. Sonuç 
 TUG - T40 teleskopunda, 1998 - 2005 yılları arasında sürdürülen, K, M ve C tayf 
türünden SR tipi değişen yıldızların V ve R filtrelerinde uzun dönemli fotometrik gözlemleri 
yapılmış ve bu gözlemlerden bulunan muhtemel periyotları sunulmuştur. Bu periyotların bir 
kısmı, daha önceden bilinen periyotlardan oluşurken, çoğunluğu ilk defa tespit edilen 
periyotlardır. Đncelenen SR yıldızlarının neredeyse tamamının birden fazla periyoda sahip 
olduğu da görülmüştür. Uzun yıllar yürütülen SR yıldızlarının uzun dönemli değişimleri için 
verilen projeler ile sadece periyodu belli olmayan bu tür yıldızların yeni periyotları 
bulunmakla kalınmamış hem SR yıldızların periyot – parlaklık bağıntılarına [5,6] ve 
zonklama kiplerinin incelendiği çalışmalara [5] veri sağlanmış hem de TUG’un kırmızı 
bölgedeki atmosferik sönümleme katsayılarının belirlenmesinde [12], ağırlıklı veri kaynağını 
oluşturmuştur.  
 Değişimi düzenli olmayan, uzun periyotlara sahip ve bu nedenle de uzun süreli 
gözlemlerle incelenmesi gereken SR tipi değişen yıldızların sabır gerektiren gözlemlerinde 
karşılaşılan zorlukları sıralamak gerekirse; öncelikle yeterli sayıda gözlemci desteği 
(çoğunlukla 1-2 kişi ile yürütülebilmiştir) ve yeterli sıklıkta gözlem zamanı olmaması 
sayılabilir. Bunlar, gözlenen yıldızların ışık eğrilerindeki büyük boşlukların en büyük 
nedenleridir. Bu zorluklara ve beklenenden (~ her yıldız için birkaç günde veya haftada en az 
1 veri alınması gibi) daha az veri alınabilmesine rağmen, ısrarla ve sabırla uzun süre birkaç 
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gözlemci ile yürütülmeye çalışılan devam projeleri sayesinde, yıldızların çoğu için literatürde 
öngörülen zamandan (~ 8 – 10 yıl) daha kısa sürede yeni periyotlar elde edecek sonuçlar 
alınabilmiştir.  
 Bu tür yıldızların daha sık aralıklarla gözlenebilmesi, veri sayısının artırılması ve 
tespit edilecek periyotların kesinliği ve kararlılığı için, T40 teleskobundaki projeler, 2006 
yılından itibaren SR ve Mira türü değişen yıldızların kısa ve uzun dönemli değişimlerinin 
incelenebilmesi ve periyotlarının bulunabilmesi amacıyla, ROTSE III D teleskobuna verilen 
projelerle yürütülmektedir.      
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HYADES YILDIZLARI ĐÇĐN ĐÇ YAPI MODELLERĐ:  

 KONVEKTĐF PARAMETRENĐN YILDIZ KÜTLESĐNE BAĞIMLILIĞI 

 
Mutlu YILDIZ1  

 
Özet 

 
Bu çalışmada, bileşenlerinin kütleleri gözlemsel olarak iyi bilinen Hyades üyesi çift 
yıldızların ayrıntılı analizleri sonucunda elde ettiğimiz bulguları  sunuyoruz. Bir çift 
yıldızın bileşenleri için elde edilen iç yapı modellerini sistemin gözlenen toplam V ve B-
V’sini ve ana-kolun ilgili kısmındaki gözlenen eğimi verecek şekilde gözlemlerle 
çakıştırıyoruz (fit). Elde ettiğimiz bulgulara göre konvektif parametre ile yıldız kütlesi 
arasında çok net bir ilişki vardır. Bu ilişki için elde edilen çakıştırma formülünü (fitting 

formula)  65.6)74.0/(19.9 053.0
−−=

Θ
MMα  şeklinde veriyoruz. Bu formül,  

yıldız kütlesinin 0.77 
Θ

M ’den büyük olduğu durumlar için geçerlidir. Renk-kadir 

diyagramındaki yozlaşmadan ötürü, kümenin kimyasal içeriğine ilişkin net bir bulgu 

elde edilemezken, ağır element bolluğunu Z=0.033 kabul ederek ve 70 Tau ile 2
θ  

Tau’nun bileşenleri için modelleri kullanarak, hidrojen bolluğunu X=0.676 ve yaşı 670 
milyon yıl olarak buluyoruz. Z=0.024 aldığımızda, X=0.718 ve yaşı da 720 milyon yıl 
elde ediyoruz.  

 
Anahtar Kelimeler: iç yapı, evrim,bolluk, örten çift, açık küme: Hyades 

 
Abstract 

 
We present our findings based on a detailed analysis for the binaries of the Hyades, in 
which the masses of the components are well known. We fit the models of components 
of a binary system to the observations so as to give the observed total V and B-V of the 
system and the observed slope of the main-sequence in the corresponding parts. 
According to our findings, there is a very definite relationship between the mixing-
length parameter and the stellar mass. The fitting formula for this relationship can be 

given  as 65.6)74.0/(19.9 053.0
−−=

Θ
MMα , which is valid for stellar masses 

greater than 0.77 
Θ

M . While no strict information is gathered for the chemical 

composition of the cluster, as a result of degeneracy in the colour-magnitude diagram, 

by adopting Z=0.033 and using models for the components of 70 Tau and 2
θ Tau we 

find the hydrogen abundance to be X=0.676 and the age to be 670 Myr. If we assume 
that Z=0.024, then X=0.718 and the age is 720 Myr. 
 
Key Words: stars: interior -- evolution – abundances, binaries: eclipsing, open clusters: 
Hyades 
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1.Giriş 
Endüstri sonrası dönemde enerjinin gerek üretimi gerekse iletiminin, insanlığın 

yaratmış olduğu ‘uygarlığın’ varlığını ve gelişimini etkileyecek başat unsurlardan addedildiği 
için, bilimsel araştırmaların özel önem verilen konuları arasında yer almasına şaşmamak 
gerekir. Yıldızların derin iç kısımlarındaki süreçlerin de, bu bakımdan, sadece merakımızı 
giderme işlevinden daha fazla bir öneme sahip olduğunu bilmemiz gereklidir. Bu bağlamda, 
yıldız astrofiziğinde en verimli laboratuarlardan birisi olan Hyades çift yıldızlarını ayrıntılı bir 
şekilde inceleyerek, geç tip yıldızların zarflarında etkili olan ve pek de iyi bilemediğimiz 
konvektif hareketin yıldızdan yıldıza nasıl değiştiğini betimleyebilmek bilimsel açıdan bir 
başarı sayılabilir.  

Çoğunlukla hızlı dönen erken tip yıldızlar için ise, derin iç katmanların dönme 
profilindeki belirsizlik önemli bir konudur. Bu bakımdan da, Hyades laboratuarı özel bir 
öneme sahiptir çünkü ana-kol’un (AK) en tepesindeki θ2 Tau A için, bu konumuyla Hyades’in 
yaşını en iyi o temsil ediyor ve bu yıldız için oldukça kaliteli gözlemsel verilere sahibiz. 

Yıldızların yapısı ve evriminin çok karmaşık süreçlerini anlayabilmemiz, gözlemsel 
verilerin, özellikle yıldızların kütlelerinin, çok yüksek duyarlılıkla saptanmış olması ile 
sınırlıdır. Yıldız kütleleri için temel bilgi kaynağımız ise görsel ve özellikle de örten çift 
yıldız sistemleridir. Ancak, yıldızların iç yapısı için gereken ve yeteri kadar bilgiye sahip 
olamadığımız girdilerin sayısı, çok özel koşulları bir tarafa bırakırsak, gözlemsel 
kısıtlamaların sayısından daha az olmaktadır. Bu durumda elde edeceğimiz sonuçların 
biricikliği konusunda bir iddiada bulunamayız. Bu bakımdan, aynı açık kümenin üyesi olan 
çift yıldızlar, deyim yerindeyse, tam bir hazinedir. En iyi hazine ise, en yakın olandır: Hyades 
açık kümesi. 

Hyades açık kümesinin iyi bilinen çift yıldızlarının özellikleri [1] ve yüksek duyarlıklı 
Hipparcos verilerine [2] dayanan kısıtlamalar, küme üyesi yıldızların aynı yaş ve ortak 
kimyasal içeriğe sahip oldukları kabulü eşliğinde, elde edilecek çözümün güvenirliliğini kat 
kat arttırmaktadır.  

Bütün iç katmanlarda enerji iletiminin hangi verimlilikle sağlandığı yıldızların 
özellikle boyutunu belirleyen ana etkendir. Bilindiği gibi geç tip yıldızların dış katmanları, en 
dıştaki ince katman olan ışınküre hariç, konvektiftir; enerji iletimi türbulant hareket ile 
sağlanıyor. Bu hareket, doğada en az anlaşılmış hareketlerden birisidir. Böhm-Vitense [3], bu 
karmaşık süreci betimleyen ve yıldızların iç yapısına uygulanabilir bir kuram geliştirdi. 
Karışım uzunluğu kuramı (KUK) olarak nitelendirilen görece basit bu kuramın, bütün 
eleştirilere rağmen bugün de yıldız evrim programlarında kullanımı devam etmektedir.  

KUK formalizminde serbest kalan bir parametre vardır: konvektif hücrelerin özelliğini 
kaybetmeden kat edebildikleri mesafe (l ). Bu mesafeyi Güneş için saptayabiliyoruz çünkü 
Güneş’in yakınlığından dolayı hem gözlemsel verileri çok kaliteli, dahası Güneş’in yaşını 
biliyoruz. Diğer yıldızlar için yapılan hesaplamalarda ise ya genellikle bu Güneş değeri 
kullanılır ya da basınç ölçek yüksekliğinin (Hp) 1.5 katı civarında (keyfi) bir değer alınır. 
Yapılan bir çok çalışmada, Güneş değerinin diğer yıldızlar için iyi sonuç vermediği 
vurgulanmaktadır [4]. Konvektif parametrenin, α=(l/ Hp), Güneş’teki değerinin azlığı kadar 
fazlalığı da rapor edilmiştir. Đlk kez, Yıldız ve ark. [5] tarafından Hyades yıldızları üzerine 
yapılan çalışmada,  α’nın yıldız kütlesine çok kesin bir şekilde bağlı olduğu gösterilmiştir.  
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Tablo 1 Hyades açık kümesindeki iyi bilinen çift yıldız sistemlerinin ve bileşenlerinin gözlemsel 
özellikleri (kaynaklar için[5]’e bakınız). 

 
 
 

 
Şekil 1 Hyades’in çift yıldız  sistemlerindeki ve tek (noktalar) yıldızları için gözlemsel renk-kadir 

diyagramı.   
 
 
2.Hyades Yıldızlarının Gözlemsel Özellikleri ve Ek Kısıtlamalar 
Hyades’in çift yıldızlarının ve onların bileşenlerinin başlıca temel özellikleri Tablo 

1’de verilmiştir. Bu yıldızlar için  renk-kadir diyagramı Şekil 1’de  çizilmiştir (kaynaklar için 
[5]’e bakınız). Bu şekilde, ayrıca, yüksek duyarlıklı Hipparcos verileri kullanılarak mutlak 
parlaklığı çok iyi bir şekilde hesaplanan Hyades üyesi tek yıldızlar da kıyaslama amacıyla 
çizilmiştir. Tek tek yıldızların bu gözlemsel özelliklerinin yanı sıra, başka sınırlandırmalara 
da gereksinimimiz vardır çünkü V818 Tau aktif bir yıldız olduğu için yapılan gözlemsel 
ölçümler parlaklık ve renk için birbirinden oldukça farklı sonuçlar vermiştir. Dahası, görsel 
çift olan 70 Tau’nun bileşenlerinin renk kadir diyagramında sahip olduğu eğimle tek 
yıldızların o civardaki eğimi birbirinden oldukça farklıdır. Aynı durum çok daha bariz bir 
şekilde 51 Tau görsel çiftinin bileşenleri için de geçerlidir. Bu durum, yeteri kadar birbirinden 
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ayrık olmayan görsel çiftlerde ölçülen parlaklığın tek tek yıldızlara paylaştırımında bir takım 
güçlüklerin olduğuna delalettir. Dolayısıyla, V818 Tau ve 70 Tau’nun bileşenlerinin 
bulunduğu kısımda AK eğimini tek yıldızların oluşturduğu kısımdan elde edip o değeri 
modeller için kısıtlama olarak kullanmak çok daha anlamlı olacaktır. V818 Rau ve 70 Tau 
için elde edilen bu eğimler de Tablo 1’in son sütunun da sunulmuştur. Bu sutundaki parantez 
içindeki değerler doğrudan çift yıldızların bileşenleri için ölçülen değerlerin kullanılmasıyla 
elde edilmiştir. Bu eğimin, özellikle 70 Tau’nun bileşenleri için tek yıldızların verdiğinden 
çok farklı olduğunu tespit ediyoruz.      

 
3.Modeller 

 Dört yıldız yapı denklemini sonlu farklar yöntemini kullanarak eşzamanlı olarak 
çözüyoruz [6]. Bu yapı denklemlerinde geçen ve mikrofizik olarak nitelendirilen nükleer 
tepkimelerin hızı [7], saydamsızlık (opasite) [8] ve hal denkleminin hesaplanması 
gerekmektedir. Bunlardan ilk ikisi çakıştırma formülünden ve tablolardan hesaplanırken, 
sonuncusunu programın kendisi Saha denklemini çözerek elde etmektedir. Modellerin 
ışınımgücü ve etkin sıcaklıklarından gözlenen parlaklık ve renk niceliklerini hesaplamak için 
Bessel [9] ve Lejeune ve ark. [10] dönüşüm tabloları kullanılmıştır. 

 
 4.Çözüm Yöntemi ve Bulgular 

Erken tip yıldızların iç dönmelerindeki belirsizlikten dolayı bileşenleri geri tip olan ve  
kütleleri iyi bilinen sistemlerden hem sistemlerin hem de Hyades açık kümesinin özelliklerini 
türetmeye çalışalım. Bu sistemler 70 Tau ve V818 Tau çift yıldızlarıdır. Her iki sistemin V ve 
(B-V)’lerinin yanı sıra AK eğimleri  ve V818 Tau örten bir çift sistem olduğu için göreli 
olarak iyi belirlenen LA /LB oranı için yedi denklem oluşturabiliriz. Her bir gözlenen kısıtlama 
için, örneğin V için,  

B

B

A

A

refgöz

VV

t
t

V
Z

Z

V
X

X

V
VV

αδ
α

αδ
α

δδδ

log
log

log
log

log
log

log
log

log
log

∂

∂
+

∂

∂

+
∂

∂
+

∂

∂
+

∂

∂
+=

 

benzeri denklemler yazabiliriz. Bu denklemde ref  seçilen bir referans modelinin ifade ettiği 
niceliği, A ve B alt indisi ise bileşenleri temsil etmektedir. Kısmi türevler farklı kimyasal 
kompozisyonlar, yaş ve konvektif parametre α  ile elde edilen modellerden hesaplanabilir. 
Yukarıdaki denklemin benzeri yedi denklemin çözümünden, yedi bilinmeyeni (X, Z, t ve 4α) 
bulabiliriz. Geniş aralıklardan elde edilen türevler kullanılarak elde edilen sonuç aşağıda 
verilmiştir (SET A): 
 

                 
.590,33.2,43.2

,01.1,89.1,0319.0,679.0

7070

818818

Myt

ZX

BA

BVAV

===

====

αα

αα
  

Đkinci bir çözüm ise SET A’nın değerleri civarında daha dar aralıklardan hesaplanan türevler 
kullanılarak elde edilmiştir (SET B): 
 

                 
.1030,25.2,52.2

,94.0,17.2,0298.0,695.0
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Bu iki çözümün önemli bir ortak yanı vardır: her iki çift yıldız sisteminde büyük kütleli 
bileşenin konvektif parametresi küçük kütleli bileşeninkinden daha büyüktür. V818 Tau 
sisteminde A’nın konvektif  parametresi B’ninkinin yaklaşık iki katı fazladır. Đki çözümün 
verdiği yaşları ise  birbirinden oldukça farklıdır. Bu demektir ki, bu sistemler, bileşenlerinin 
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evrimleri yavaş olduğundan, Hyades açık kümesinin yaşını türetmek için uygun sistemler 
değildir.  
 
 

 
               Şekil 2.  θ2 Tau A ve B için, dönme özellikleri DD ve KCD olan, SET A ve B girdileri ile 
                              elde edilmiş modellerin HR diyagramındaki evrimsel izleri. Gözlemsel özellikler  
                              de Bruijne ve ark.’dan [2] alınmıştır.    
 

Bu durumda, Hyades’in yaşını bulmak için en uygun yıldız evrimi en hızlı olan, 
AK’un en tepesindeki θ2 Tau A’dır. Ancak, karşımıza bu sefer dönme sorunu çıkmaktadır. 
Yıldızların açısal momentum evrimindeki belirsizlikten dolayı iki tipik durumu çalışmak 
makul bir yöntem gibi görünmektedir: 1) Katı cisim gibi dönme (KCD), 2) çökmenin 
belirlediği haliyle ulaşılan diferansiyel dönme (DD). Şekil 2’de θ2 Tau A ve B için KCD ve 
DD’li ve SET A ve SET B’li modeller Hertzsprung-Russell diyagramında çizilmiştir. 
Kıyaslama amacıyla gözlemsel veriler de işaretlenmiştir. Şekil üzerindeki yazıda (legend) ilk 
harf bileşeni, ikinci harf çözüm setini, son iki harf ise dönme tipini belirtmektedir.  Gözlemsel 
verilerle uyum açısından DD modellerin daha başarılı olduğu, SET A ve B’nin ise birbirine 
çok yakın evrimsel izler verdiği sonuçlarını çıkarıyoruz.  

Farklı kimyasal özelliklere (SET A ve B) sahip modellerin birbirine benzer sonuçlar 
vermesini ve DD’li modellerin gözlemlerle daha uyumlu olmasını gözönünde tutarak, 
seçtiğimiz bir Z için θ2 Tau A, 70 Tau A ve B’nin modellerini gözlemsel verilere çakıştırma 
yoluna gidiyoruz. Böylece, seçilen bir Z değeri için, X’i, yaşı ve  70 Tau A ve B’nin 
konvektif parametrelerini bulabiliriz:  
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a) Z=0.028 için (SET 28) 

,705,21.2,31.2,699.0 7070 MytX BA ==== αα   

 
b) Z=0.033 için (SET 33) 

,676,20.2,29.2,676.0 7070 MytX BA ==== αα  

 
c) Z=0.024 için (SET 24), SET 28’in α değerlerini kullanarak,  
 

 
               Şekil 3.  Hyades üyesi yıldızlar için  konvektif parametrenin yıldız kütlesine bağımlılığı. 

 

.721,21.2,31.2,718.0 7070 MytX BA ==== αα   

 
Bu çözüm kümeleri ile ilgilendiğimiz diğer yıldızlar için de modeller oluşturarak onların da 
konvektif parametrelerini elde edebiliriz. Bu yolla elde edilen konvektif parametrelerin 
değerleri  Şekil 3’te yıldız kütlesine karşı çizilmiştir. Hata çizgileri, her bir yıldızın B-
V’sinde, belki biraz abartılı denilecek miktarda, 0.01’lik bir hata varsayılarak hesaplanmıştır. 
Veriyi çoğaltmak amacıyla, burada üzerinde durmadığımız HD 27149 görsel çift yıldızının 
bileşenleri [11] için ve 0.8, 0.85, 0.90 ve 0.95 M

�
 modeller de elde edilmiştir. Bu modellerin 

elde edilmesinde, tek yıldızların oluşturduğu AK ve eğiminin burada da dikkate alındığını 
belirtmekte yarar vardır. Kıyaslama amacıyla, konvektif parametrenin Güneş değeri de 
işaretlenmiştir. Konvektif parametrenin kütleye bağımlılığı için 

                  65.6)74.0(19.9 053.0
−−=

Θ
M

M
α  

çakıştırma formülünü türettik. Şekil 3’teki sürekli çizgi elde edilen çakıştırma formülünü 
temsil etmektedir. 
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5. Bulguların Başka Verilerle Kıyaslanması 
Eğer konvektif parametrenin bir önceki bölümde verilen kütleye bağımlılığı bu kadar 

duyarlıysa bu bağımlılığın hem farklı yöntemlerle elde edilen verilerde hem de başka yıldızlar 
ve yıldız sistemlerinde kendini göstermesi gerekir. Önce Hyades yıldızlarının tayfsal yoldan 
elde edilen etkin sıcaklıkları ile Şekil 3’te çizilen modellerin etkin sıcaklıklarını kıyaslayalım. 
Konvektif parametre esas olarak yarıçapı belirlediğinden etkin sıcaklık da konvektif  

     
               Şekil 4.  Hyades üyesi yıldızlar için  konvektif parametrenin yıldız kütlesine bağımlılığı. 

                        
     Şekil 5.  Örten çift yıldız sistemleri [14,15]ve Hyades üyesi yıldızların modelleri 
                    için yarıçap-kütle grafiği.  
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parametrenin duyarlı bir fonksiyonudur. Şekil 4’te Hyades yıldızlarının mutlak parlaklıkları  
Paulson ve ark. [12] tarafından tayftan elde edilen etkin sıcaklıklarına karşı çizilmiştir. Dolu 
daireler ise modelleri göstermektedir. Sağ alt köşedeki gözlemsel veri Torres ve Ribas’tan 
alınmıştır [13]. Modellerin ve tayfsal yoldan belirlenen etkin sıcaklıklar birbiriyle çok 
uyumludur. 

Đkinci olarak başka örten çift yıldız sistemlerinde belirlenen yarıçaplarla bu modellerin 
yarıçaplarını kıyaslayalım. Şekil 5’te Andersen [14] ve Lopez-Morales ve Ribas’tan [15]  
alınan gözlemsel veriler ile modeller kütle-yarıçap grafiğinde çizilmiştir. Modeller gözlemsel 
verilerin hemen altında yer almaktadır. Bu demektirki, modeller sıfır-yaş-AK’una çok 
yakındır. Hyades’in 700 miyon yıl civarındaki yaşının bu geri tip yıldızların AK ömrüyle 
kıyaslanmayacak kadar kısa olmasından dolayı bu sonuç çok anlamlı görünmektedir. 

 
6.Sonuç 
Hyades üyesi çift yıldızların bileşenlerinin modelleri üzerine ayrıntılı bir çalışma 

yaparak, bu açık kümenin yaşını 700 milyon yıl civarında bulduk. Kesin rakam kimyasal 
kompozisyon ve erken tip yıldızların iç dönme özelliklerine bağlıdır. Küme üyesi geri tip 
yıldızların konvektif zarfındaki enerji iletiminin ne şekilde olduğunu ifade eden konvektif 
parametrenin yıldız kütlesine bağlı olduğunu net bir şekilde ifade ettik ve elde edilen 
bağıntının başka gözlemsel verilerle tutarlı olduğunu gösterdik. Güneş’ten elde edilen 
konvektif parametrenin Hyades yıldızları için elde edilen değerlerle uyumlu olması ilginçtir 
ve bu sonucun rastlantı mı yoksa doğal mı olduğu araştırılmaya  değer bir konudur.  
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SĐSMĐK OLAN VE OLMAYAN VERĐLERĐN IŞIĞINDA 
 α  CENTAURĐ  A  VE  B  ĐÇĐN ĐÇ YAPI MODELLERĐ:  

KONVEKTĐF PARAMETRENĐN ZAMANA BAĞIMLILIĞI 
 

Mutlu YILDIZ1 

 
Özet 

α  Centauri çift yıldız sistemi, bileşenlerinin yapısı üzerine en duyarlıklı gözlemsel 
kısıtlamalar (constraints) olan yıldız sistemlerinden birisidir. α Centauri A ve B’nin iç 
yapı modelleri için artık sismik kısıtlamalara da sahibiz. Sismik olmayan kısıtlamaları 
sağlayan modellere göre sistemin yaşı 8.9 milyar yıl iken, sismik kısıtlamalara göre 5.6-
5.9 milyar yıl civarında bir yaş söz konusudur. α Centauri sistemi Güneş benzeri 
bileşenleri ile, Yıldız ve ark. (2006) tarafından Hyades yıldızlarının analizinden bulunan 
konvektif parametrenin yıldız kütlesine olan bağımlılığını test etmek için de çok 
uygundur. Sismik olmayan kısıtlamalara dayanan modellere göre  α Centauri A ve 
B’nin konvektif parametresi, sırasıyla, 2.10 ve 1.90’dır.  Sismik kısıtlamalara uyan 
modellere göreyse, konvektif parametre α Centauri A için 1.64, B için 1.91 
bulunmaktadır. Bu iki farklı görünümü dikkate alarak, konvektif parametrenin zamana 
(örtük) bağımlılığı için iki ayrı açıklama türetiyoruz. Bu açıklamalar Hyades için elde 
edilen açıklama ile uyumludur. 

 
Anahtar Kelimeler: iç yapı, evrim,bolluk, görsel çift, yıldızlar: α Centauri 

 
Abstract 
The α Cen binary system is one of the well  known stellar systems with very accurate 
observational constraints to structure of its component stars. In addition to the classical 
non-seismic constraints, we have also seismic constraints for the interior models of α 
Cen A and B. While we obtain 8.9 Gyrs for the age of the system for non-seismic 
constraints, the seismic constraints imply that it is about 5.6-5.9 Gyrs. The α Cen binary 
system with its solar type components is also very suitable for testing the stellar mass 
dependence of the mixing-length parameter for convection derived from the binaries of 
Hyades. The values of the mixing-length parameter for α Cen A and B are 2.10 and 1.90 
for the non-seismic constraints. If we employ the seismic constraints together with the 
non-seismic constraints, we obtain 1.64 and 1.91 for α Cen A and B, respectively. By 
taking care of these two different aspects for the mixing-length parameter, we derive 
two expressions for its time dependence which are also compatible with the mass 
dependence of the mixing-length parameter derived from the Hyades stars. 
 
Key Words: stars: interior -- evolution – abundances, binaries: visual, stars: individual: 
α Centauri 
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1.Giriş 
Her cisim kendince titreşim yapar. Buna yıldızlar da dahildir. Özellikle Güneş benzeri 

geç tip yıldızların bu titreşimleri onların yaşına ilişkin önemli veriler sunma potansiyeli 
göstermektedir. Bu tip küçük kütleli yıldızların evrimleri çok yavaş olduğundan, klasik 
verilerden yola çıkarak yaşa ilişkin bilgiye ulaşmak çok zor olduğundan, sismik yoldan elde 
edilen veri neredeyse seçeneksizdir (alternatifsizdir). Gökadamızın başlangıç ve daha sonraki 
evrelerinde oluşmuş sadece bu tür yıldızların hala var olduğunu düşünürsek bu bilgilerin 
yıldız astrofiziğini aşan bir  öneme sahip olduğu daha açık bir şekilde algılanabilir. 

Yakınlığından dolayı sismik verilerin potansiyelini en iyi değerlendirebileceğimiz 
yıldız sistemi, iki Güneş benzeri yıldızı barındıran, görsel bir çift yıldız ve ikilinin etrafında 
dönen Yakın Centauriden oluşan, α Centauri sistemidir. Çift yıldız sistemini oluşturan 
yıldızların kütle, parlaklık ve yarıçapları [1,2,3] oldukça duyarlı bir şekilde saptanmış ve her 
iki yıldızın sismik özellikleri, sismik yoldan yaşın belirteci olan frekanslar arasındaki küçük 
ayrılmaları hesaplayabilecek kadar ayrıntılı olarak tayfsal yoldan gözlemlenebilmiştir [4,5].   
Her iki yıldız için yaklaşık otuz farklı modda titreşim gözlemlenmiş ve bunların mod tayini 
yapılabilmiştir. Bu küçük ayrılmalar yıldızların nükleer özeğindeki fiziksel koşulların, 
özellkle ses hızı profilinin, oldukça duyarlı fonksiyonu olduğundan modeller üzerine çok 
ciddi kısıtlamalar getirmektedir.   

Bir önceki bildiride belirtildiği gibi geri tip yıldızlardan oluşan bir sistem için iç yapı 
modellemesinde gerekli olan girdi sayısı klasik yoldan belirlenen gözlemsel kısıtlamaların 
sayısından fazla olduğundan, biricik çözüm elde etmek, çok özel koşullar dışında, pek 
mümkün olamamaktadır. Bu bakımdan, önceki bildiride sunulan, Hyades yıldızları için 
keşfedilen konvektif parametre (α) ve yıldız kütlesi arasındaki bağıntı özel önem arz 
etmektedir. Bu sayede, eğer Hyades için elde edilen bağıntı farklı evrimsel süreçleri ve 
kimyasal içerikleri kapsayacak kadar genelleştirilebilirse, model girdilerinden konvektif 
parametre artık bir bilinmeyen olmayacak, yıldızın gözlenen özelliklerinden türetilebilecektir. 
Bu sonucun, α Centauri’nin bileşenleri gibi az-çok evrimleşmiş yıldızlarda test edilmesi 
gerekmektedir.   

 
2. αααα Cen A ve B’nin Gözlemsel Özellikleri 
2.1 αααα Cen A ve B’nin Klasik Gözlemsel Özellikleri 
α Cen A ve B’nin kütlelerinin gözlemsel olarak saptanması üzerine bir çok çalışma 

yapılmıştır. Bu konuda özellikle Pourbaix’in farklı gruplarla yaptığı çalışmaları anmak 
gerekir. Adı geçen astrofizikçinin geniş bir grupla yapmış olduğu en son çalışmaya göre bu 
yıldızların kütleleri MA =1.105± 0.007 M

�
 ve MB =0.934± 0.007 M

�
 [1] olarak saptanmıştır. 

Yarıçaplar ise Kervella ve ark. [3] tarafından girişimölçer yoluyla   RA =1.224± 0.003 R
�
 ve 

RB =0.863± 0.005 R
�
 olarak bulunmuştur. Yarıçap değerleri için verilen belirsizliklerin 

gerçek hatalar değil bir çeşit standart sapma olduğunu belirtmekte yarar vardır. 
Bu yıldızların renk ve parlaklıkları üzerine de bir kaç çalışma yapılmıştır. Klasik UBV 

filtreleri ile yapılan ölçümlerden ikisini anmak yararlı olacaktır. Bunlardan ilki Hoffleit ve 
Jaschek’e [6] aittir ve VA=-0.01, VB=1.33, (B-V)A=0.71, (B-V)B=0.88 değerleri verilmektedir. 
Bu değerler tayfsal yoldan elde edilen etkin sıcaklıklarla ve girişimölçerden elde edilen 
yarıçaplarla uyumlu değildir. Đkinci ölçüm ise Bessel [2] tarafından yapılmıştır: VA=0.01, 
VB=1.34, (B-V)A=0.633, (B-V)B=0.84. Bu değerler hem diğer gözlemsel verilerle uyumludur 
hem de dönüşüm tablolarından yıldızların yüzeyindeki ağır element bolluklarını 
hesaplayabilecek kadar elverişli  görünmektedir. Đlginçtir ki, Bessel’in bu güzel ölçümleri α 
Cen A ve B’nin içyapı modellemelerine dayanan hiç bir çalışma tarafından ya fark edilmemiş 
ya da dikkate alınmamıştır. 
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Bessel’in kadir değerlerini ve Söderhjelm’in [7] verdiği ıraksınımı kullanarak, mutlak 
parlaklıkları MVA = 4.37  ve  MVB = 5.707 olarak buluruz. Bu mutlak parlaklıkları ve diğer 
gözlenen özellikleri kullanarak, Lejeune ve ark.’nın [8] dönüşüm tablolarından (BC)A=-0.102, 
(BC)B=-0.223 buluyoruz. Böylece, LA=1.544 L

�
 ve LB=0.507 L

�
 elde ediyoruz. Renklerin 

metal bolloğuna duyarlılığından dolayı  her iki yıldızın yüzeyindeki metal bolluğunu da 
saptamak mümkündür: Güneş bolluğuna göre, birinci bileşen için 0.074 dex, ikinci bileşen 
için 0.125 dex. Dönüşüm tablolarındaki standart metal bolluğunu Z=0.02 kabul edersek, 
ZA=0.0237 ve  ZB=0.0267 buluruz. Burada, iki yıldızın yüzey metal bolluklarının birbirinden 
farklı olması, daha net bir ifadeyle ZB’nin  ZA’dan 0.003 kadar  fazla olması dikkat çekicidir 
ve oldukça anlamlıdır. Çünkü, yayılmanın etkisiyle α Cen A’nın yüzeyindeki metal bolluğu 
B’ninkine göre daha hızlı bir şekilde azalmaktadır. Yerine göre, metal bollukları arasındaki bu 
fark bile sistemin yaşı için iyi bir belirteç olarak görülebilir. Bu meyanda, her türlü aracı 
kullanmakta çaba göstermeliyiz.  

 
2.2 αααα Cen A ve B’nin sismik gözlemsel özellikleri ve sismik HR diyagramı 
Asimtotik ilişkiden biliyoruz ki, yıldızların titreşimleri ile çapsal mertebeleri (n) ve 

derecesi (l) arasında  

0)
2

( ναν ∆++= nnl

l
n

 
ilişkisi geçerlidir. n’yi bir azaltıp l’yi iki arttırırsak,  2,1 +− lnν  frekansını ifade etmiş oluruz ki, bu 

iki frekans asimtotik ilişki gereği birbirine çok yakındır. Daha önemlisi, frekanslar arasındaki küçük 
ayrılmalar olarak adlandırılan, 

             2,1 +−
−= lnnlnl ννδν

,              
bu iki frekans arasındaki fark evrime çok duyarlıdır [9]. Frekanslar arasındaki büyük ayrılmalar ise 

             0,100 −
−=∆ nn ννν

             
yıldızın ortalama yoğunluğunu ifade etmektedir. Frekanslar arasındaki küçük ayrılmaları aşağıdaki 

ilişkide verilen 0D
 ile de ifade edebiliriz: 

00 )1()
2

( Dll
l

n nnl +−∆++= ναν
. 

Yatay eksenin 0ν∆ , dikey eksenin ise 0D  olduğu diyagram sismik HR diyagramı olarak 

adlandırılmakta ve klasik HR diyagramı gibi, hatta daha fazlasını, yıldızların evrimine ve yapısına 
ilişkin bilgiyi bize sunmaktadır.  

α Cen A’nın gözlenen sismik [4] özellikleri HzD µ93.00 =  ve Hzµν 5.1050 =∆  

değerlerini vermektedir. α Cen B’nın gözlenen sismik [5] özelliklerinden ise HzD µ69.10 =  

ve Hzµν 1.1610 =∆  bulunmaktadır.  

 
2.3 αααα Cen A ve B’nin Sismik Gözlenen Kimyasal Özellikleri 
α Cen A v B’nin kimyasal bolluklarının tayfsal yoldan belirlenmesi üzerine bir çok 

çalışma yapılmıştır. Bu çalışmaların çoğu, yıldızlarda pek bol bulunmayan Fe ve/veya benzer 
elementlerin bolluklarının bulunmasıyla uğraşmaktadır. Az bulunan elementlerin yanı sıra 
oksijen, karbon ve azot gibi normal yıldızlarda en bol bulunan ağır elementlerin de 
bolluklarının hesaplandığı en kapsamlı çalışmalar Neuforge-Verheecke ve Magain [10] ve 
Feltzing ve Gilmore [11] tarafından yapılmıştır. Her iki çalışmada da ortalama ağır element 
bolluğu 0.25 dex civarında bulunmaktadır. Ancak, Güneş’in tayfsal yoldan hesaplanan 
element bolluğunda bile radikal değişiklikler olagelmektedir [12]. Bu nedenle, diğer 
yıldızların da bolluklarına ilişkin kesin değerler vermekten sakınmak yerinde olacaktır. Hem 
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saydamsızlık (opasite) hem de hal denklemindeki ağır element karışımı  için Feltzing ve 
Gilmore’un verdiği değerleri aldık.  

 

 
Şekil 1.  α Cen A ve B için sismik kısıtlamalara uyan modellerin sismik HR diyagramındaki 

izi. Kıyaslama amacıyla her iki yıldızın ve Güneş’in gözlendiği konularda işaretlenmiştir. En tepedeki 
düz çizgi sıfır-yaş-ana-kola çok yakındır (t=100 My). Daha alttaki düz çizgilerin her biri, en alttaki 
hariç, 1Gy’lık bir artışa denk gelmektedir. Gözlemle uyumlu olan düz çizgi ize 5.7 Gy’ı 
göstermektedir.  

 
3.Modeller 

            Model özellikleri genel olarak bir önceki bildiride verildiği gibidir. Bu çalışmada 
saydamsızlık için OPAL96 [13] kullanılmıştır. Sistemin yaşı yayılma (diffüzyon) işleminin 
gözönünde tutulmasını gerektirecek kadar olduğundan, Thoul ve ark.’nın [14] yayılma 
katsayısı kullanılarak hidrojen ve ağır elementlerin yayılması hesaba katılmıştır.   

 
4.Çözüm Yöntemi ve Bulgular 
4.1 Sismik Olmayan Kısıtlamaları Sağlayan Modeller 
Beş bilinmeyeni (X, Z, yaş ve her iki bileşenin konvektif parametresi α) bulabilmek 

için LA, LB, RA ve RB için dört denklem yazabiliriz. Çözüm için gerekli olan beşinci denklemi 
yüzeyde gözlenen (Z/X) oranı için yazıyoruz. α Cen A’nın (Z/X) oranını 0.0237 alarak elde 
edilen çözüm ve oluşturulan model Tablo 1’in ilk iki satırında verilmiştir (Model NOS). 
Sismik olmayan verilere göre sistemin yaşı 8.88 Gy’dır ve α Cen A ana-kol ömrünün sonuna 
çok yakındır. Sismik veriler kısıtlama olarak kullanılmadığından doğal olarak bu modeller 
sismik verilerler uyumlu değildir. Hem α Cen A’nın hem de B’nin modelinden elde edilen 

0D  gözlenen değerden oldukça düşüktür. Ayrıca, α Cen A’nın konvektif parametresi 

B’ninkinden daha büyüktür.  
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Tablo 1 Sismik ve klasik kısıtlamalara uyan modellerin temel özellikleri. Son iki satır 
              gözlemsel kısıtlamaları vermektedir.  

 

 
 

 
Şekil 2.  Farklı kütlelere sahip yıldızların konvektif zarflarının yapısal özelliklerine bağlı 

olarak öngördükleri  α değerleri. Örnek olarak Hyades yıldızları seçilmiştir. Sürekli çizgi bu yıldızlar 
için bir önceki bildiride verilen bağıntıyı temsil etmektedir.  

 
Bu modeller için hesaplanan 8.88 Gy’a çok yakın bir yaşı del Peloso ve ark. tarafından 

gökada ince diski için bulmuşlardır. Onların yaş belirlemesi, α Cen A ve B de dahil, 26 
yıldızın Th’un Eu’a bolluk oranlarına dayanmaktadır.  

 
4.2 Sismik kısıtlamaları sağlayan modeller 
Sismik olmayan verileri sağlayan modellerin sismik özellikleri ile gözlemsel verilerin  

kıyaslanmasından anlıyoruz ki, sismik verilerin ifade ettiği yaş çok daha az olmalıdır. Fakat, 
bu durumda da, modellerin gözlenen LA  ve LB  yi eş zamanlı olarak sağlama olanağı ortadan 
kalkmaktadır. Bu nedenle, α Cen B modelinin  ışınım gücünü  gözlenen değerlere çakıştırma 
işleminde göz ardı ettik. Bu durumda elde ettiğimiz çözüm ve modeller Tablo 1’deki üçüncü 
ve dördüncü satırlarda verilmektedir. Sistemin yaşı sismik verilere göre 5.7-5.9 Gy civarında 
bir yaşa sahiptir.  



Mutlu Yıldız
  

 

 928 

            Bu modellerin sismik HR diyagramındaki evrimleri Şekil 1’de çizilmiştir. Noktalı 
çizgiler her iki yıldızın modellerinin evrimsel izini temsil etmektedir. Sıfır-yaş-ana-kol 
(SYAK)  en tepedeki düz çizgiye çok yakındır (t=100My). Her bir düz çizgi, en alttaki düz 
çizgi hariç, 1Gy’lık bir artışı ifade etmektedir. Gözlemlerle (dolu daireler) uyumu dikkat 
çeken en alttaki düz çizgi ise sistemin bulunan yaşına, 5.7 Gy’a denk gelmektedir. Kıyaslama 
amacıyla Güneş’in diyagramdaki gözlemsel konumu da [15] işaretlenmiştir. 
            Sismik olmayan kısıtlamaları sağlayan modellerin tersine, α Cen A’nın konvektif 
parametresi B’ninkinden daha küçüktür. Bu sonuçta, B’nin model ışınım gücünün 
gözlenenden %15 daha fazla olması etkili olmuş olabilir. Bu fazlalık eğer B’nin kütlesinin 
farklı bulunmasından kaynaklanıyor olsaydı uyum için gereken kütle ne olurdu sorusunun 
yanıtı beşinci satırda verilmektedir: MB,uyum =0.914 M

�
 . Ancak, gözlemsel açıdan gözönünde 

tutmamız gereken başka olasılıklar da söz konusudur; örneğin B’nin yarıçapının olduğundan 
daha küçük ölçülmesi gibi bir sonuç ölçümlerden türetilen ışınım gücünün gerçek ışınım 
gücünden daha küçük çıkmasına neden olur. Kuramsal açıdan düşünecek olursak, yıldızların 
iç kısımlarında standart modellerde gözönünde tutmadığımız bir takım işlemlerin modellerle 
gözlemler arasındaki uyumu engellediğini akıldan çıkarmamakta yarar vardır.  

 
5. Konvektif Parametrenin Zamana Bağlılığı Üzerine 
Hyades’in yıldızları için elde edilen konvektif parametre ile yıldız kütlesi arasındaki 

bağıntıdan α Cen A ve B’nin konvektif parametrelerini αA= 2.06 ve αB= 1.78 olarak 
buluyoruz. Sismik olmayan kısıtlamalara uyan modellerde is A’nın konvektif parametresi 
bağıntıdan elde edilene çok yakınken B’ninki oldukça farklıdır: αA= 2.10 ve αB= 1.90. 
Modellerinki bağıntıdan elde edilenden fazla olduğundan zamanla bir artış olabilir 
düşüncesine meyil edilmesi çok şaşırtıcı olmaz. Sismik kısıtlamaları sağlayan B modelinin 
konvektif parametresi önceki modeldeki ile aynı olmasına karşın A modelininkinde ciddi bir 
azalma olmaktadır; αA= 1.64. Acaba, B’nin konvektif parametresi zamanla artarken A’nınki 
azalıyor mu?  

Bu sorunun yanıtını araştırabilmek için Hyades yıldızları için elde edilen bağıntılara 
dönelim ve bu sefer o yıldızlar için bulunan konvektif parametreleri yıldız kütlesi yerine 
konvektif  zarfı betimleyen fiziksel nicelikler cinsinden ifade edelim. Çeşitli denemelerin 
sonucunda her bir yıldızın konvektif parametresi için benzer değerleri veren iki ayrı ifade elde 
ettik:  
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Bu açıklamalardaki alt indisler bcz konvektif zarfın tabanını,  ph ise ışınküreyi temsil 
etmektedir. rbcz konvektif bölgenin taban yarıçapını, Mbcz ise bu yarıçapa sahip kürenin içerdiği 
toplam kütleyi göstermektedir. Her iki nicelik Güneş biriminde yazılmıştır. Bu iki 
fonksiyonun Hyades yıldızları için öngördüğü α değerleri Şekil 2’de çizilmiştir. Kıyaslama 
amacıyla yıldız kütlesine bağlı açıklama sürekli çizgi ile çizilmiştir.  

Hyades’in SYAK’a yakın geri tip yıldızlarının konvektif parametresi için çok yalın 
sonuçlar veren bu iki fonksiyon örtük bir şekilde de olsa α’nın zamana bağlılığını ifade 
etmektedir. Çünkü, evrim ilerledikçe konvektif zarfın fiziksel yapısı değişecektir, bu da α’nın 
değişmesi demektir. Şekil 3’te α Cen A modeli için  f1 (daire) ve f2’den (yıldız) hesaplanan α 
değerleri zamanın fonksiyonu olarak çizilmiştir. f1 sismik olmayan kısıtlamalara uyan 
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modellerle uyumlu bir şekilde zamanla konvektif parametrede artış öngörürken, f2 sismik 
verilere uyan modellere uygun olarak zamanla azalış göstermektedir. α Cen B için her iki 
açıklama da hemen hemen aynı sonucu vermektedir (Şekil 4). 

     
Şekil 3.  f1 ve f2 bağıntılarının α Cen A için öngördüğü α’nın zamanla değişimi 
 

 
Şekil 4.  f1 ve f2 bağıntılarının α Cen B için öngördüğü α’nın zamanla değişimi 
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6.Sonuç 
α Centauri sistemi için sismik ve klasik gözlemsel kısıtlamalar birbirinden oldukça 

farklı yaşlar vermektedir. Đlk gurupta yer alan kısıtlamalardan sistemin yaşı 5.7-5.9 Gy 
civarında bulunurken, ikinci gruptakiler 8.9 Gy gibi oldukça büyük bir yaş vermektedir. 
Th/Eu oranından galaktik ince diskin yaşının da 8.9 Gy bulunması dikkat çekicidir. 

α Cen A ve B’nin modellerini sismik ve klasik verilerin tamamını eş zamanlı olarak 
gözlemle maalesef uyumlulaştıramıyoruz. Bu sorunun, kaynağı gözlemsel sonuçlar 
olabileceği gibi, örneğin α Cen B’nin kütlesi veya yarıçapı ölçülenden daha farklı ise, 
kuramsal bir eksiklikten de kaynaklanmış olabilir.   

Hyades yıldızları için türetilen konvektif parametre ile yıldız kütlesi arasındaki 
bağıntının daha yaşlı yıldızlardan oluşan α Cen sisteminde nasıl bir hal aldığını araştırdık ve 
daha önceki bağınıyı da kapsayan ve daha genel olan iki ayrı bağıntı elde ettik. Bunlardan 
birisi α Cen A modeli için zamanla artan α verirken diğeri azalmayı öngörmektedir. Bu iki 
bağıntının α Cen B için öngördükleri ise hemen hemen aynıdır. Bu bağlamda netleşme 
sağlamak için başka yıldız sistemlerinin de araştırılması gerekmektedir.  
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SW LAC’IN UZUN DÖNEMLĐ IŞIK DEĞĐŞĐMĐ 

 
Mesut YILMAZ1, Berahitdin ALBAYRAK1 ve Selim O. SELAM1 

 
Özet 
 
Bu çalışmada, aktif örten değişen yıldız olan SW Lac’ın 2001’den 2005’e kadar olan 
fotometrik verisi analiz edildi. Işık eğrileri önemli asimetrik yapılar göstermektedir ve 
özellikle maksimum yüksekliklerde olmak üzere, mevsimden mevsime değişmektedir. 
Işık eğrisindeki asimetrileri ve değişimleri açıklamak için bileşenler üzerinde leke 
bölgeleri var olduğu kabul edildi. Işık eğrisi analizleri SW Lac’ın aşırı derecede değen 
(f~%30) bir çift sistem olduğunu göstermektedir. Sisteme ilişkin temel yörünge 
parametreleri değiştirilmeksizin, sistemin daha büyük kütleli ve soğuk bileşeni üzerine 
yerleştirilen soğuk Güneş benzeri leke alanlarıyla, ardışık sezonlara ilişkin ışık eğrileri 
oldukça başarılı bir şekilde temsil edilebilmektedir. Bu durum, sistemin ışık eğrisindeki 
karmaşık değişimlerin, sistemin büyük kütleli bileşeninin büyük bir kısmını kaplayan 
lekeli bölgelerdeki zamana bağlı değişimlerle oluştuğunu göstermektedir.  
 
Anahtar Kelimeler: yıldızlar, örten değişen yıldızlar, ışık eğrisi analizi, SW Lac 
 
Abstract: 
 
In this study, the activity of eclipsing binary SW Lac is examined by analyzing 
the photometric data covering the period from 2001 till 2005. The light curves 
corresponding to this period show significant asymmetries and changing from 
season to season; especially conspicuous in the height of the light curve maxima. 
To explain the light asymmetries and variations, we used a model that involves 
spotted regions on the components. The analysis show that SW Lac is in over 
contact configuration (f ~30%).  The Roche model with spotted areas on the 
more massive and cooler component yields a good fit of the observations for the 
whole set of the seasonal light curves, without any changes of the basic system 
parameters.  This indicates that the complex nature of the light curve variations 
during the examined period can be explained by the changes of spotted areas on 
the cooler component, which cover a significant part of the stellar surface.  
 
KeyWords :stars, eclipsing binary stars, light curve analysis, SW Lac 

 
1.Giriş 
Kısa dönemli (P~0gün.32) W UMa türü bir örten çift olan SW Lac ( Vmax= 8

m.91, HD 
216598, BD+37 4717, HIP 113052) ışık eğrisi ve döneminde gösterdiği değişiklikler 
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nedeniyle literatürde birçok kez inceleme konusu olmuştur. Değişen bir yıldız olduğu ilk kez 
Miss Ashall’ın Harvard Collage Gözlemevinde (Leavitt [1]) elde ettiği fotografik plakları 
incelemesiyle anlaşıldı.  Đlk fotometrik gözlemleri Brownlee [2] tarafından yapıldı ve ışık 
eğrisinde dönemden döneme değişimler olduğu belirtildi. Birçok araştırmacı bu davranışı 
doğruladı (Bookmyer [3]; Chou [4]; Muthsam & Rakos [5]; Leung vd. [6]; Niarchos [7]; 
Lafta & Grainer [8]; Pena vd [9]; Jeong vd [10]; Pribulla vd. [11]). Işık eğrilerinde izlenen 
değişimlerin bileşenler üzerindeki aktif lekeli bölgelerden kaynaklandığı belirtildi (Stepien 
[12]; Binnendijk [13]; Leung vd [6]; Eaton [14]; Jeong vd [10]; Lee vd [15]; Djurašević ve 
Erkapic [16]; Pribulla vd [11], Albayrak vd [17]). Sistemin yörünge döneminde izlenen 
değişim Panchatsaram ve Abhyankar [18] ve Pribulla vd. [11] tarafından sisteme çekimsel 
olarak bağlı üçüncü ve dördüncü bileşenlerin yarattığı ışık-zaman etkisi olarak 
yorumlanmıştır. Hendry ve Mochnacki [19] yaptıkları tayfsal gözlemlerle sistemin geç tayf 
türünden üçüncü bir bileşenini buldular. 

 
SW Lac’ın bileşenlerinin tayf türü G3V+G3V’tir (Wood, [20]). Struve [21] radyal hız 

eğrisinden kütle oranını q = mc/mh  = 1.17 olarak buldu. Burada h ve c indisleri sırasıyla sıcak 
(küçük kütleli) yoldaş ve soğuk (büyük kütleli) baş bileşen için kullanıldı. Zhai ve Lu  [22] ise 
radyal hız eğrisi çalışmasından kütle oranını 1.255 olarak belirlediler. Hrivnak [23] yaptığı 
tayfsal çalışmada sistemin kütle oranını q = mh/mc  = 0.73 olarak belirledi. Yakın tarihli 
tayfsal gözlemler Rucinski vd. [24] tarafından yapıldı ve sistemin kütle oranı q = mh/mc  = 
0.777 ve tayf türü G5 olarak belirlendi. Kütle oranına ilişkin belirleme hatasının 0.010 gibi 
göreceli olarak büyük bir değerde çıkması, bu yıldızın olası, yüksek aktivitesinin bir sonucu 
olarak yorumlandı. 

  
Bu çalışmada SW Lac’ın mevsimsel B ve V bandı ışık eğrileri (2001, 2002, 2003, 

2004 ve 2005) sabit kütle oranı değeri (q = mc/mh  =1.255) dikkate alınarak analiz edilmiş ve 
sistemin aktivite değişimi incelenmiş, böylece SW Lac’ın güvenilir yörüngesel ve fiziksel 
parametrelerine ulaşılmıştır. 

 
2.Gözlemler 
SW Lac’ın B ve V bandı ışık eğrileri 2001, 2002, 2003, 2004 ve 2005 yıllarında 

Ankara Üniversitesi Rasathanesi’nde 30 cm’lik Maksutov teleskopu ve ona bağlı SSP-5A 
fotometresi ile elde edildi. Gözlemlerde mukayese ve denet yıldızı olarak sırasıyla BD +37o 
4715 ve BD +37o 4711 kullanıldı. Gözlemler süresince mukayese ve denet yıldızlarında her 
hangi bir ışık değişimi tespit edilmedi. Her gece için hesaplanan atmosferik sönümleme 
katsayıları kullanılarak, gözlemler atmosferik sönümleme etkisinden arındırıldı. Johnson 
standart sistemine yakın BV filtrelerinde yapılan gözlemlerden 2001, 2002, 2003, 2004 ve 
2005 yılları için her bir bantta sırasıyla 235, 181, 405, 174 ve 336  diferansiyel gözlem 
noktası elde edildi. B ve V bantlarındaki gözlemlerin olası hataları sırasıyla, 2001 ve 2002 
sezonu her iki filtre için ±0.026, 2003 yılı için ±0.017 ve  ±0.020, 2004 - 2005 gözlem 
sezonları için ±0.015 ve ±0.018 olarak belirlendi. Atmosferik sönümle etkisinden arındırılan 
gözlem verisi standart parlaklık sistemine dönüştürüldü.  

 
Tablo 1’de SW Lac’ın yıllara göre ışık eğrilerinin minimum ve maksimumlarındaki 

parlaklık seviyeleri ve farkları verildi. Şekil 1 ve 2’de SW Lac’ın BV bandı ışık eğrileri 
verildi. Şekil’lerdeki ışık eğrileri (1) ifadesinde verilen yeni ışık elemanları ile oluşturuldu. 
Tablo 1 ve  Şekil’lerden kolayca görülebileceği gibi, B ve V bandı ışık eğrilerimizde  birinci 
minimumlar ikinci minimumlardan daha derin gözükmektedir. Ayrıca ışık eğrilerinin iki 
maksimumu arasında önemli bir seviye farkı ve asimetrik yapılar görülmektedir. 
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HJD MinI= 2452505.5947 (2)+0gün.3207170 (1)xE    (1) 
 

Tablo 1. SW Lac’ın yıllara göre maksimum ve minimum parlaklık değerleri. 
 

  
2001 
(B) 

2001 
(V) 

2002 
(B) 

2002 
(V) 

2003 
(B) 

2003 
(V) 

2004 
(B) 

2004 
(V) 

2005 
(B) 

2005 
(V) 

Maks I 10
m
.214 9

m
.464 10

m
.200 9

m
.451 10

m
.270 9

m
.511 10

m
.317 9

m
.550 10

m
.333 9

m
.559 

Maks II 10
m
.307 9

m
.521 10

m
.337 9

m
.540 10

m
.303 9

m
.540 10

m
.275 9

m
.541 10

m
.321 9

m
.558 

Min I 11
m
.107 10

m
.301 11

m
.167 10

m
.360 11

m
.128 10

m
.317 11

m
.158 10

m
.342 11

m
.186 10

m
.382 

Min II 10
m
.912 10

m
.119 10

m
.900 10

m
.143 10

m
.963 10

m
.189 11

m
.037 10

m
.224 11

m
.018 10

m
.237 

 
 
3.Işık Eğrisi Analizi 
SW Lac’ın B ve V bandı ışık eğrileri WD2003 (Wilson [25]) programı kullanılarak 

analiz edildi. Işık eğrisi analizlerinde, sistemin kütle oranı Zhai ve Lu [22]’nun radyal hız 
çözümlerinden elde ettiği q = mc/mh =1.255 değerinde sabit tutuldu. Düşük kütleli bileşenin 
(sıcak) sıcaklığı tayf türüne uygun olarak Popper’ın [26] sıcaklık kalibrasyonundan Th=5630 
K olarak belirlendi. Ayrıca analizde, konvektif atmosfer kabulü altında her iki bileşenin çekim 
kararması gh,c=0.32 ve yansıma katsayıları Ah,c=0.5 kullanıldı. Lineer olmayan kenar kararma 
yasasına uygun olarak kenar kararma katsayıları Van Hamme’in [27] tabloları kullanılarak 
belirlendi. Bunun yanı sıra çözümlerde bileşenlerin eş dönme oranlarına sahip olduğu 
varsayıldı.  

 
Sistemin gözlemsel ışık eğrilerinin tüm özelliklerini ortaya koyabilmek için çok sayıda 

farklı çözüm denemeleri gerçekleştirildi. Işık eğrilerinde izlenen asimetrileri temsil edebilmek 
için lekeli model kullanıldı. Sistemin geç tayf türünden bileşenlere sahip olduğu göz önüne 
bulundurularak, Güneş benzeri soğuk leke bölgeleri kabulü altında çözüm yapıldı. 
Çözümlerde her iki bileşende de leke olabilecek durumlar denendi. Mevsimsel B ve V ışık 
eğrilerinin eşzamanlı analizleri sonunda en iyi çözüme sadece büyük kütleli (soğuk) bileşen 
üzerinde soğuk lekelerin varlığı ile ulaşıldı. Kullanılan analiz programında bir leke bölgesi, 
leke ile onu çevreleyen fotosfer arasındaki sıcaklık farkı  TF= Tleke/Tyıldız, lekenin açısal 
yarıçapı θ, lekenin boylamı λ ve lekenin enlemi φ  ile tanımlanmaktadır. 

 
Leke etkisinin görülmediği bir ışık eğrisi olmadığı için lekesiz durumu temsil edecek, 

(referans alınacak) uygun bir maksimum ışık seviyesi hesaplanamadı. Bu nedenle en yüksek 
ışık seviyesi olarak 2002 yılında 0.25 evresindeki maksimum düzeyi referans alındı. Leke 
etkisi maksimum ışık seviyesinde muhtemelen minimumlara göre daha az etkin olduğundan 
bu seviye referans seviyesi olarak alındı ve tüm ışık eğrileri bu seviyeye normalize edildi. 

 
2002 yılı ışık eğrilerinin eşzamanlı çözümleri sistemin ve lekenin temel 

parametrelerini vermektedir. Mevsimsel ışık eğrisi çözümü için  yörünge eğikliği i~79˚.5, 
değme derecesi f~%30 ve soğuk bileşenin sıcaklığı Tc~5330 K olarak alındı. 

 
2002 yılı ışık eğrisi ile elde edilen temel parametreler diğer yıllardaki ışık eğrilerinin 

çözümünde sabit tutuldu. Daha doğrusu bu parametrelerin soğuk bileşenin sıcaklığındaki ve 
potansiyellerdeki ufak değişimler haricinde değişmediği varsayıldı. Ayrıca bu durum çalışılan 
dönem için ışık eğrisindeki değişimin basitçe yıldız yüzeyindeki leke alanları ile olduğunu 
açıklayabilmektedir. Tablo 2 ve Şekil 1 ve 2’de SW Lac’a ait parametrelerin çözüm sonuçları 
ile gözlemsel ve teorik ışık eğrileri ve farkları verildi. Şekil 3’te sistemin farklı evrelerdeki 
geometrik modeli ve lekelerin konumu verildi. 
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Şekil 1. SW Lac’ın 2001, 2002, 2003 ve 2004 yılı gözlemsel ile teorik ışık eğrileri ve farkları. 
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Şekil 2. SW Lac’ın 2005 yılı gözlemsel ile teorik ışık eğrisi ve farkları. 
 

3.Sonuç ve Tartışma 
Bu çalışmada, SW Lac örten değişen çift sisteminin 2001, 2002, 2003, 2004 ve 2005 

gözlem sezonlarında Ankara Üniversitesi Rasathane’sinde elde edilen B ve V bandı ışık 
eğrileri, eş zamanlı olarak WD2003 programı kullanılarak modellendi. Işık eğrisi 
analizlerinden elde edilen parametreler Tablo 2’de verildi. Her bir ışık eğrisinin kuramsal 
fitlerle ile olan uyumu ve sistemin geometrisi Şekil 1, 2 ve 3’de görüldüğü gibidir.  

 
Gözlemler ile kuramsal ışık eğrileri arasındaki uyum, büyük kütleli soğuk bileşenin 

yüzeyinde iki farklı leke bölgesinin varlığıyla sağlanabildi ki bu durum SW Lac’ın Güneş 
benzeri etkinliğe sahip olduğunu göstermektedir. Her iki lekenin kendilerini çevreleyen 
fotosfere göre sıcaklık farkı yaklaşık 714 ve 735 K dir. Her iki lekenin açısal büyüklükleri 
2001 yılından 2005 yılına doğru artığı görülmekte. SW Lac’ta görülen bu büyüklüklerdeki 
lekeler, Güneş’e göre daha şiddetli manyetik aktivitenin varlığı ile açıklanabilir. Bu nedenle 
lekelerin açısal büyüklükleri sistemin aktivitesinin belirteci olarak kullanılabilir.  2001 yılı 
asimetrik ışık eğrisinin analizi daha küçük lekeli bölgeler gösterirken; 2002 yılı ışık eğrisi 
analizinde ise daha büyük lekeler görülmektedir. Işık eğrisindeki asimetri büyük olduğu için 
aktivite önceki yıla göre daha fazladır. 2003 yılı ışık eğrisine bakıldığında asimetri daha az, 
fakat maksimum 2002 yılındaki maksimuma göre basıktır.  Lekeler yoldaş yıldız yüzeyinde 
önceki yıllara göre daha fazla alan kaplamaktadır ve sistemin önceki iki seneden daha aktif 
olduğunu göstermektedir. 2004 ve 2005 yıllarında ise leke alanları bu gözlem dönemleri 
boyunca sürekli artma göstermektedir. Bu yıllardaki aktivite önceki üç yıla göre en yoğun 
haldedir. Özellikle 2005 yılı ışık eğrisindeki asimetri en azdır fakat basıklık tam tersi olarak 
en fazladır. Farklı sezonlardaki ışık eğrisi çözümleri sistemin temel fiziksel parametrelerinde 
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bir değişim olmadığını göstermektedir. Bu nedenle ışık eğrilerindeki karmaşık değişimlerin 
kaynağı değişken yıldız leke aktivitesi olabilir. SW Lac, çift olmanın doğası gereği aynı tayf 
türündeki tek yıldızlara oranla çok hızlı dönmektedir. Bu nedenle daha şiddetli bir manyetik 
aktiviteye sahip olması muhtemeldir. 

 
Analizlerimiz, daha derin minimum’un soğuk (büyük kütleli ve yarıçaplı) bileşenin 

sıcak (küçük kütleli ve yarıçaplı) bileşeni örtmesiyle oluştuğunu göstermektedir. Çözümler 
SW Lac’ın büyük değme oranına sahip (f ~ %30) ve bileşenler arası küçük sıcaklık farkı 
bulunan (∆T~300 K) bir sistem olduğunu göstermektedir. 
 

Işık eğrisindeki ciddi değişiklikler sistemin ileride yapılacak fotometrik gözlemlerini 
oldukça ilginçleştirmektedir. Sistemin göstermekte olduğu Güneş benzeri aktivitenin 
çevrimsel bir yapıya sahip olmadığını ortaya koyabilmek için en az on yıllık düzenli 
fotometrik gözlemlere ihtiyaç vardır. 
 
Tablo 2. SW Lac’ın ışık eğrisi analiz sonuçları. Burada h ve c indisi sırasıyla sıcak ve soğuk bileşeni 
göstermektedir. Logaritmik kenar kararma katsayıları x1, x2, y1 ve y2 ile gösterildi. 
 

Parametre 2001 2002 2003 2004 2005 

i (°) 79.645 ±0.637 79.51 ±0.772 79.467 ±0.772 79.38 ±0.289 79.541 ±0.365 
q 1.255 1.255 1.255 1.255 1.255 
Th 5630 5630 5630 5630 5630 
Tc 5331 ±39 5330 ±45 5329 ±26 5339 ±46 5328 ±37 

Ωh 3.9399 ±0.0239 3.93773 ±0.0276 3.93697 ±0.0125 3.93597 ±0.0103 3.93263 ±0.0129 

Ωc 3.9399 ±0.0239 3.93773 ±0.0276 3.93697 ±0.0125 3.93597 ±0.0103 3.93263 ±0.0129 
Ah 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 
Ac 0.5 0.5 0.5 0.5 0.5 
gh 0.32 0.32 0.32 0.32 0.32 
gc 0.32 0.32 0.32 0.32 0.32 

λc,1(°) 267 ±1.2 250.7 ±1.7 275.9 ±0.7 263.3 ±0.5 278.9 ±5.8 

φc,1 (°) 41.6 ±1.2 65.1 ±3.2 35.1 ±0.8 25.4 ±0.8 26.4 ±3.3 

θc,1 (°) 40.2 ±2.2 42.2 ±1.6 44.9 ±1.6 41.3 ±0.8 50.5 ±2.7 
TFc,1 0.87 ±0.09 0.88 ±0.06 0.87 ±0.03 0.85 ±0.04 0.86 ±0.03 

λc,2 (°) 86 ±1.9 132.4 ±2.8 99.8 ±0.8 73.2 ±0.4 80.6 ±7.6 

φc,2 (°) 109.1 ±2.9 136 ±4.1 42.8 ±0.7 18.2 ±0.4 24.8 ±5.3 

θc,2 (°) 17.9 ±3.6 22.3 ±2.5 30.1 ±0.6 49.9 ±0.6 56.3 ±3.1 
TFc,2 0.87 ±0.04 0.87 ±0.05 0.86 ±0.05 0.83 ±0.03 0.88 ±0.02 
f (%) 30.69 30.02 30.14 30.72 30.33 

a [R⊙] 2.375 ±0.009 2.375 ±0.009 2.375 ±0.009 2.375 ±0.009 2.375 ±0.009 

Mh [M⊙] 0.777 ±0.012 0.777 ±0.012 0.777 ±0.012 0.777 ±0.012 0.777 ±0.012 

Mc [M⊙] 0.976 ±0.022 0.976 ±0.022 0.976 ±0.022 0.976 ±0.022 0.976 ±0.022 

M
h
bol 5.019 ±0.032 5.016 ±0.036 5.016 ±0.021 5.044 ±0.018 5.001 ±0.021 

M
c
bol 5.06 ±0.059 5.048 ±0.069 5.047 ±0.056 5.049 ±0.054 5.044 ±0.05 

log gh 4.39 ±0.006 4.389 ±0.008 4.389 ±0.002 4.401 ±0.001 4.383 ±0.002 
log gc 4.406 ±0.002 4.405 ±0.003 4.405 ±0.002 4.415 ±0.003 4.4 ±0.002 

Rh [R⊙] 0.931 ±0.014 0.932 ±0.015 0.93 ±0.009 0.92 ±0.008 0.939 ±0.009 

Rc [R⊙] 1.024 ±0.014 1.025 ±0.015 1.026 ±0.009 1.024 ±0.008 1.032 ±0.009 

Lh/(Lh+Lc) 
0.533 ±0.010(B);  
0.517 ±0.009 (V) 

0.525 ±0.014(B);  
0.517 ±0.009 (V) 

0.533 ±0.007(B);  
0.518 ±0.006 (V) 

0.524 ±0.005(B);  
0.510 ±0.004 (V) 

0.537 ±0.005(B);  
0.520 ±0.004 (V) 

x1 
0.841(B);   
 0.768 (V) 

0.841(B);    
0.768 (V) 

0.841(B);   
 0.768 (V) 

0.841(B);   
 0.768 (V) 

0.841(B); 
0.768 (V) 

x2 
0.848(B);        
0.785 (V) 

0.848(B);   
 0.785 (V) 

0.848(B);   
 0.786 (V) 

0.848(B);   
 0.784 (V) 

0.849(B);   
 0.786 (V) 

y1 
0.119(B);    
0.218 (V) 

0.119(B);   
 0.218 (V) 

0.119(B);   
 0.218 (V) 

0.12(B);   
 0.218 (V) 

0.119(B);   
 0.218 (V) 

y2 
0.059(B);   
 0.174 (V) 

0.064(B);   
 0.174 (V) 

0.058(B);   
 0.173 (V) 

0.065(B);   
 0.178 (V) 

0.056(B);   
 0.172 (V) 

Σ(Ο−C)2 
0.0565 (B); 
 0.0902 (V) 

0.0412 (B); 
0.0557 (V) 

0.0546 (B); 
0.0831 (V) 

0.0280 (B); 
0.0424(V) 

0.0911 (B); 
0.1043(V) 
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Şekil 3. SW Lac’ın geometrik modeli ve lekelerin konumları. 
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Özet 
 
Bildiride, tasarımı ve montaj işlerinin tümü Türkiye’de yapılmış olan ERT-5 Radyo 
Teleskopu örneğinde, küçük çaplı (~5m) uydu anteninin Radyo Teleskopa 
dönüştürülmesi anlatılmaktadır. Projenin temelini, hibe yoluyla Türk Telekom’dan 
alınmış 5m çapındaki uydu anteni oluşturmaktadır. Uydu antenini, tüm gökyüzünü 
kolaylıkla tarayabilen bir radyo teleskopa dönüştürmek için Yükseklik – Azimut 
sistemli bir dönme mekanizması, alıcıları odak noktasına yerleştirmek için alıcı-destek 
ve odaklama sistemi ile yönlendirmeyi kontrol eden özel optik kılavuzu destekleme 
mekanizması tasarlanmıştır. Radyometrik alıcıların ilk modelleri, LNB-standart düşük 
gürültülü uydu alıcı blokları modernize edilerek yapılmış, adım-motor kontrol devreleri 
ise 16F877 mikrodenetleyiciler üzerinde hazırlanmıştır. Bildiride, tüm blok ve 
modüllerin elektronik veya fonksiyonel şemaları verilmekte, kullanılan yazılım – 
donanım ve teknik özellikleri anlatılmaktadır. Kullanılan LNB’lere uygun olarak 
teleskopun çalışma frekansları 4.5, 11 ve 20 GHz’tir. Gözlem ve denetim işlemlerini 
kolaylaştırmak için, Visual C# ortamında anlaşılır ve kolay arabirim ortamı 
hazırlanmıştır. Gözlem süresince alıcıdan gelen sinyal monitörde, sayısal avometrede ve 
yazıcıda izlenebilmekte ve gözlem bittiğinde, ASCI kodunda ve kolay kullanılabilen bir 
biçimde sabit diske kaydedilebilmektedir. Bildiride, aynı zamanda, deprem bölgelerinde 
teleskop temelinin tasarımı konusu da incelenmektedir.  
 
Anahtar Kelimeler: Radyo Astronomi, Radyo teleskop 
 
Abstract 
 
In the presented contribution we discussed on the technique of conversion of small 
(~5m) satellite antenna to Radio Telescope on the base of ERT-5 Radio Telescope, 
which is completely assembled in Turkey. The 5m satellite antenna which is presented 
by the Turkish Telecom is the base of the project. We have designed Alt-Azimuth 
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rotating system, special receiver supporting, focusing and special optical guiding system 
for control of the telescope tracking system. The original models of radiometers 
designed by modernization of Low  Noise Blocks (LNB), and step motor control blocks 
constructed on the bases of microcontrollers 16F877. All electronic and/or functional 
schematics of the mentioned blocks and used hardware-software are presented and 
described in the presented contribution. According the applied LNB blokes, 
functionalling frequencies of ERT-5 are 4.5, 11 and 20 GHz. Easy handled self 
explainable user interface is prepared in Visual C# medium. During the observation, 
output of receiver is controlled on the monitor, chart recorder and on the display of 
digital multimeter and at the end of observation recorded on the HD in ASCI code with 
the understandable format. In the contribution, we are considered also the problem of 
telescope fundament projecting in the earthquake regions. 
 
Key Words: Radio Astronomy, Radio Telescopes 

 
1. Giriş 
Radyo teleskopun önemli parçalarından biri çanak antendir. Çapı 5m olan Erciyes 

Üniversitesi Radyo Teleskopunun (ERT-5) çanağı Türk-Telekom’dan hibe yolu ile alınmış 
uydu antenidir. Uydu antenini, gökyüzünün her yerini tarayabilen bir radyo teleskopa 
dönüştürmek için bir dönme mekanizmasının hazırlanması gerekmektedir. Radyo teleskopun 
diğer önemli parçaları ise, hassas alıcı ve gözlem sonuçları kaydeden, kaynakları takip eden 
ve tüm teleskopu ve gözlem sürecini kontrol eden yazılımdır. Bu parçaların yurt dışından 
alınması ve ya hazırlanması, Erciyes üniversitesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü 
Araştırma Projeleri çerçevesinde, Erciyes üniversitesi Bilimsel Araştırma Projeleri Biriminin 
finansal desteği vasıtası ile sağlanmıştır. Bu bildiride, ERT-5 Radyo teleskopunun alınmış 
ve/veya yapılmış parçalarının teknik özellikleri açıklanmaktadır. 

 
2. ERT–5 Teleskopunun Dönme – Yönlendirme Mekanizması 
Genel olarak teleskoplar dönme mekanizmasına göre iki yere ayrılırlar: Ekvatoral 

sistemli ve Azimut – Yükseklik sistemli. Montaj kolaylığına göre ERT-5 teleskopunun dönme 
mekanizması Azimut – Yükseklik sisteminde tasarlandı.  

ERT-5 teleskopunun dönme mekanizması ve diğer tüm mekanik parçaları Kayseri, 
PARAK Teknik Makina Otomotiv San. ve Tic. Ltd. Şti.’de hazırlanmış ve şematik olarak ta 
Şekil 1’de gösterilmiştir.  Teleskopun  dönme  mekanizmasında  Anaheym  ( ABD ) şirketinin 

 
Şekil 1. ERT-5 teleskopunun genel görünüşü. 
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0.4 kWa gücündeki adım motorları, azimut ve yükseklik açılarını ölçmek için ise Hohner ( 
Đtalya ) şirketinin 13 bitlik enkoderleri kullanılmıştır. Teleskopu yönlendirmek için gereken 
momentumu sağlamak için ise, PARAK şirketinde hazırlanmış 1:500 oranındaki redüktorler 
kullanılmıştır.  

PARAK şirketinde hazırlanmış diğer parçalara örnek olarak ERT-5’in alıcı ve optik 
kılavuzu destek sisteminden bahsetmek olur. Alıcı destek sistemi kısmen Şekil 1’de 
gözükmekte ve üstten görünüşü Şekil 2’de verilmiştir. Çok özel olarak hazırlanan optik 
kılavuzu destek sistemi teleskopun optik ve mekanik eksenlerin paralelliğini sağlamak için 
kullanılacak ve Şekil 1’de görünmemektedir.   

 
 

Şekil 2.  Alıcı ( LNB ) destek sisteminin üstten görünüşü. 
  
3. ERT-5 Teleskopunun Motor Kontrol Devreleri 
ERT-5 teleskopunun elektronik devrelerinin çoğu ve onlara uygun programlar 

Kayseri, Elektrosan Sanayi Ticaret Ltd. Şti.’inde Rafet Sabancı tarafından hazırlanmıştır. 
Bunlara  örnek  olarak  Şekil 3’te  adım  motor  kontrol  devresi  verilmiştir.  Đlk  bakışta  basit  

 

 
 

Şekil 3. 16F877 mikro denetleyici üzerinde yığılmış adım motor kontrol devresi. 
 
görünen bu devre, aynı zamanda bir kaç iş görmektedir ( bilgisayardan komutu almak, deşifre 
etmek, komutu ait olduğu aygıta yönlendirmek, komutun alındığını ve gereken işlemlerin 
yapıldığını ana bilgisayara haber vermek ve sair gibi ).  Şekil 4’te  16F877  mikro  denetleyici  
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Şekil 4.  ERT-5 teleskopunun 16F877 mikro denetleyici üzerinde yığılmış Analog-Sayısal 

dönüştürücü şeması. Aynı zamanda sekiz aygıttan gelen sinyalleri denetlemeğe olanak sağalar. 
 

üzerinde yığılmış Analog-Sayısal dönüştürücü (ADC) verilmiştir. 16F877 mikro  
denetleyicisinin sekiz giriş portu 10 bitlik ADC gibi çalışır ve hazırlanan şema sekiz aygıttan 
gelen sinyalleri kontrol etmeğe imkan verecektir.  

 
 
4. ERT-5 Teleskopunun Alıcı Sistemi 
 
ERT-5 teleskopunun alıcıları farklı frekanslarda çalışan düşük gürültülü uydu anten 

alıcılarının ( LNB ) yenileştirilmesi ile yapılmıştır. Farklı frekanslardaki gözlemler için, farklı 
frekanslarda çalışan LNB’ler kullanılmıştır. Seçilen LNB’lere uygun olarak ERT-5 
teleskopunun çalışma frekansları 4.5,  11 ve 15 GHz civarındadır. Sinyal LNB’den aralık 
frekans güçlendiricisine, sonra detektöre ve oradan da ADC’ye verilmektedir. Adı çekilen 
devreler Kayseri, Anadolu Elektronik Sanayi (AES) Şirketinde, Mehmet Mete tarafından 
hazırlanmıştır. Alıcının bant genişliği, teleskopun ayar-test gözlemleri zamanı, verilen 
sistemin hassasiyetini optimuma ulaştıran zaman belirlenecektir.    

 
 
5. ERT-5 Teleskopunun Kontrol Yazılımı 
 
ERT-5 teleskopunun kontrol yazılımı Bakü, Halliburton International Company’den 

Akif Yusifov ve Erciyes üniversitesi, Astronomi Bölümünden Đsmail Yusifov tarafından 
Visual C# ortamında hazırlanmıştır. Programda gözlemcinin işleri maksimum 
kolaylaştırılarak, koordinat çevirmeleri ve precession gibi astronomik hesaplamalar otomatik 
olarak yapılmakta ve gözlem ve denetim işlemleri için anlaşılır ve kolay arabirim ortamı 
hazırlanmıştır. Program çalıştırılanda, bir örneği Şekil 5’te verilmiş giriş formu açılmaktadır.  
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Şekil 5. ERT-5 gözlem programının giriş formu. 
 
Teleskop kontrol düğmeleri (komutlar), yıldız zamanı, kaynağın koordinatlar, teleskopun 

“koordinatları” gibi gözlem süresinde gereken tüm bilgiler form üzerinde verilmektedir. Gözlem 
verileri, anlaşılır ve hataları minimuma indirecek bir biçimde hazırlanmış standart bir dosyada 
hazırlanır ve “Read Dat” komutu verildikte, otomatik olarak program tarafından okunmaktadır. 
Algılanan veriler giriş formuna yansıtılır ve eğer her şey doğru dursa, operatör “Start” düğmesine 
basarak gözlem sürecini başlata bilir. 

“Sky view” düğmesi tıklandığında Azimut – Yükseklik, Sağ ve dik açıklık koordinat çizgileri 
de çizilmiş tüm gözüken gök yüzü haritası ekrana geliyor. Bunun yardımıyla gözlem sürecinin genel 
kontrolü ve istenilen zaman için gözlem planlanması da yapılabilir.  

“Start” komutu verildikte ise, seçilen moda uygun ( takip ve ya haritalama ) merkezi gözlenen 
kaynakla çakışmakta olan bir pencere açılır. Pencerede,  gözlem sürecini daha detaylı takip etmek için, 
kaynağın yaklaşık boyutları ve teleskopun yön diyagramıyla birlikte Galaktik, Ekvatoryal ve Azimutal 
koordinat çizgileri de verilmektedir. Pencerenin boyutları ayarlana bilmektedir ve 2ox2o’den 
20ox20o’ye kadar değişe bilir.  

Gözlem süreci bittiğinde veya ”STOP” düğmesi tıklandığında gözlem verileri standart bir 
biçimde hazırlanmış dosyada ASCII kodda saklanmaktadır. Giriş ve çıkış verilerine örnekler  Şekil 6 
ve Şekil 7‘de verilmiştir.  

ERT-5 teleskop kontrol programı gözlemciye bir kaynağı takip, iki kaynağı karşılaştırma, her 
hangi bir bölgeni haritalama gibi farklı modlarda çalışma olanağı sağlamaktadır. Bu modlar Şekil 
6’daki giriş formunda farklı anahtarları ON/OFF yaparak çok kolaylıkla seçile bilir. ERT-5 teleskop 
kontrol programı, teleskopun masa üzerinde toplanmış maketinde test olunmuş ve gerçek teleskopta 
çalışmağa tam hazır durumdadır.  Maketin fotoğrafı Şekil 8’de verilmektedir. 
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Date  of Observation...(dd:mm:yyyy)..:0:23:11:2005 
Project: Lider / Operator / Name.....:1:A. Ahmet/ M. Mehmet / Andromeda 
RA/Dec:L/B:Planets:Az/Alt:Az/Alt_fix::2:0:0:0:1:0: -->Coord Tips-ON/Off 
Catalog Epoch : Precess-ON/Off ......:3:1950,0:0: 
Sors_Az/Alt:ddd:'':"",""/+dd:'':"","":4:-50:00:00,00/+54:00:00,00/01/ 
Sors_RA/Dec:0hh:mm:ss,ss/+dd:'':"","":5:+10:00:00,00/+35:00:00,00/01/ 
Sors_L/B...:ddd:'':"",""/+dd:'':"","":6:200:00:00,00/-00:00:00,00/01/ 
Start Time.............(hh:mm:ss)....:7:017:25:13 
Duration (hh:mm:ss) : Sampling dt(ms).8:000:30:40:1500 
Beam_W:Sors_W:........................9:021:32:    Bilinmeyen Parametreler  
Yedek................................10:               Defolt Kalsin!! 
Sun/Moon Coord-Manual-ON/Off:Select:.11:0:1 
Manual-Sun/Moon: STo1/RA1/Dec1 ......12:004:00:00,00/001:00:00,00/+10:00:00 
Manual-Sun/Moon: STo2/RA2/Dec2 ......13:005:00:00,00/002:00:00,00/+10:00:00 
Yedek................................14:         
Delta_RA.:d_RA.:Num_RA__Lines:.......15:100:50:03: 
Delta_Dec:d_Dec:Num_Dec_Lines:.......16:100:50:03: 
Delta_L..:d_L..:Num_Lon_Lines:.......17:100:50:03: 
Delta_B..:d_B..:Num_B___Lines:.......18:100:50:03: 
Delta_Az.:d_Az.:Num_Az__Lines:.......19:120:60:03: 
Delta_Lat:d_Lat:Num_Lat_Lines:.......20:120:60:03: 

  
Şekil 6. Giriş verilerinin hazırlanması 

 
   

ERT-5 Project Mapping on "Alt/Az" Data Outpu File 
Project Lider: A. Ahmet;   Operator:  M. Mehmet  
Project Name :  Andromeda;     
Coordinats of Base point, Map Center and Intervals: 
Calibr_Az = -48:00:00; Az = -50:00:00; Delta_Az = 120'; d_Az = 60';  
Calibr_Alt= +55:00:00; Alt= +54:00:00; Delta_Alt= 120'; d_Alt= 60';  
Date=14.08.2006;         Time=16:03 
_________________________________________________________ 
   \ Az  o  |    -51    -50    -49 
Alt\  '/"    |  00:00 00:00 00:00 
___\____|________________________________________________ 
55:00:00 |  1,000 2,000 3,000 
54:00:00 |  3,000 2,000 1,000 
53:00:00 |  1,000 2,000 3,000 
 
 C a l i b r a t i o n    
----------------------------------------------------------------------------- 
  N          Sig       Time         B          C                  D             E            F    
(num)      (V)       (UT)         '            '                 ( ' )            ( ' )        ( ' )   
----------------------------------------------------------------------------- 
          1,5000   14,05722     0,0000  0,0000     0,0000     0,0000     0,0000 
    1    1,5000   14,06250     0,0000  0,0000     0,0000     0,0000     0,0000 

 
Şekilb7. ERT-5 teleskopunda alınacak gözlem çıktılara bir  örnek 
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Şekil 8. ERT-5 teleskopunun masa üzerinde hazırlanmış maket. 
 
 

 6. Teleskop Temelinin Sismik Yalıtımının Teşkili  
 

Teleskop  temelinin sismik yalıtımı aşağıdaki koşullar doğrultusunda gerçekleştirilebilir: 
• Sismik yalıtım yapısal düzeni düşey sabit yükleri uzun süreli olarak 

aktarabilmelidir; 
• Sismik yalıtım elemanları zamanla teleskop ağırlığını kabul etmek için keçici ek 

tedbirler uygulanmadan değiştirilebilmelidir; 
• Sismik yalıtım yapısal düzeni uygulanan teleskop temeli teleskopun sürekli 

olarak güvenli kullanımını temin edecektir. 
Bu talepler doğrultusunda hazırlanan yapısal düzenlemenin esasını teleskop temelinin 

büyük sertliğe sahip kısa kolonlardan hassas askılar aracılığı ile asılan yatay çerçeveler 
üzerine yapılması prensibi oluşturmaktadır [1], [2]. 

Yatay olarak düzenlenen betonarme yatay asma çerçeve bir-biri ile sürekli birleşik 
krişlerden oluşmaktadır. Bu çerçevenin elemanlarının tümü aynı yatay düzlem üzerinde 
yerleşiktir. Sert kısa kolonların  temelleri sürekli radiye temel veya ızgara şeklinde 
tasarlanabilir. Teleskop temeli çevresi üzerine dış cephe duvarlarından (0,40-0,50)m uzaklıkta 
teleskop temeli üst seviyesi yüksekliğinde bir koruma duvarı yer alır. Bu duvarlarda sert kısa 
kolonların temelleri üzerine yapılır.  Bu duvarların üst seviyeleri  teleskopun asılmış temeli ile 
betonarme bağ levhası aracılığı ile birleştirilir. Bağ levhalarının yük taşıma kapasitesi 
teleskop temeline MM (Modulikasyon Merkali) çizelgesi ile 6 şiddetinde deprem etkisinden 
kopacak nitelikte seçilmelidir [2]. Şöyle ki, koruyucu duvar ve onun asılmış temel ile 
birleşimi teleskopun rüzgar, mikrotitreşimler ve 6 şiddetinde deprem etkisinde adi sert 
temeller üzerinde yapılan teleskoplar gibi kullanımını temin edecektir.  

Sert kolon temelleri ile teleskop temeli arasına kauçuktan veya lastikten yapılan 
elastik yastıklar yerleştirilecektir. Burada esas olan husus şudur ki, teleskopa etkiyen yüksek 
şiddetli depremlerde koruyucu duvarla teleskop temelinin birleşimi ( bağ levhası ) sismik 
yükün 6 şiddetine uygun kısmından dağılsın ve deprem yükünün sonraki artışında teleskop 
narın askılardan asılan bir sistem gibi çalışabilsin. Bu durumda asılan teleskop temeli asılma 
noktası deprem etkisi ile hareket eden bir matematiksel sarkaç gibi titreşimde bulunur. Bu 
yapısal düzenlemede hassas askılar teleskop ağırlığını kabul edip sert kolonlara aktara bilmek 
görevini üstelenmektedir, sert  kolonlar ile teleskop temeli arasına konulan elastik yastıklar 
ise teleskopa etkiyen depremin dinamik etkisini söndürebilmek için konur. Elastik yastık 
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malzemenin mekanik özelliklerine bağlı olarak onun uzunluğu, eni ve kalınlığı seçilir. Burada 
yer alan elastik yastık teleskopun düşey statik yükünü aktarmamaktadır. Teleskopun statik 
düşey yükleri hassas askılar ile aktarılacaktır. Sismik yüklerin dinamik etkisi ise elastik 
yastıklar ile aktarılacak. 

 
 
 
 

 
1. Teleskopun hassas askılarla asma temeli  
      betonarmeden veya çelikten yapılabilir; 
2. Kısa sert kolonlar;    
3. Hassas askılar;  
4. Titreşim ve su yalıtımına sahip malzemeden  
       yapılacak;   
5.  Elastik yastıklar; 
6. Teleskop taşıyıcı sistemin genel temeli;   
7.  Koruma duvarı. 
a ve la değerleri sismik bölge ve teleskop  
karakteristiklerine bağlı olarak hesaplanacak. 

 
 
 
 
       
 
 

                                                                                        Şekil 9. Teleskopun Sismik Yalıtımlı Temeli 
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ηηηη Lep, HR 6455 ve δδδδ Aqr YILDIZLARININ TAYFSAL ANALĐZLERĐ: 

ĐLK SONUÇLAR 

 
Kutluay YÜCE1 

 
Özet 
 
A ve F tayf türünden üç yıldızın görünür bölge tayflarının analizlerine ilişkin bir 
ilerleme raporu sunulmaktadır. Yıldızların, Dominion Astrofizik Gözlemevi’ndeki 
(DAO) 1.2 metrelik teleskopa bağlı Reticon ve CCD detektörlerle alınmış yüksek 
ayırma güçlü tayfları kullanılarak dönme hızlarının ilk tahmini değerleri ve atmosfer 
parametreleri belirlenmiştir. Tayflar, REDUCE ve VLINE programları (Hill & Fisher 
[8]) ile ölçülerek her bir tayf çizgisinin gözlenen dalgaboyu, eşdeğer genişliği, çizgi 
derinliği ve yarı-maksimumdaki tam genişliği bulunmuştur. Atmosfer analizi, ATLAS9 
(Kurucz [10]) ve onun ilgili programları kullanılarak gerçekleştirildi. F0 tayf türü 
yakınlarında anakol bandı, klasik kararsızlık kuşağı ile kesişmektedir. Burada 
incelenmekte olan η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızları, HR diyagramında kararsızlık 
kuşağı ile anakolun kesiştiği yere yakın bir yerde bulunmaktadırlar.  
 
Anahtar kelimeler: η Lep, HR 6455, δ Aqr, Astrofizik, HR diyagramı. 
 

Abstract 
 
A progress report on the spectral analyses of the visible spectral region of three stars 
with A and F spectral types is presented. The initial estimates of the rotational velocities 
and atmospheric parameters of the three stars were determined using high quality 
spectral data obtained with Reticon and CCD dedectors of the 1.2-m telescope at the 
Dominion Astrophysical Observatory (DAO). The spectra were measured using 
programs REDUCE and VLINE (Hill & Fisher [8]), and the stellar wavelength, 
equivalent width, the line depth, and the line width were determined for each line. The 
atmosphere analysis was performed using the model atmospheres code ATLAS9 
(Kurucz [10]) and its associated programs. The classical instability strip cross the main 
sequence band near the region F0 spectral type. The three stars η Lep, HR 6455 ve δ 
Aqr are close to the intersection of the instability strip and the main sequence in the HR 
diagram.   
 
Anahtar kelimeler: η Lep, HR 6455, δ Aqr, Astrophysics, HR diagram. 

 
1. Giriş 
III ve V ışınım sınıfına ait A ve F tayf türünden üç yıldızın element bolluk çalışması 

gerçekleştirilmektedir: η Lep (16 Lep, HD 40136, HR 2085, HIP 28103), HR 6455 (HD 
157087, HIP 84821) ve δ Aqr (76 Aqr, HR 8709, HD 216627, HIP 113136). B ve A tayf 
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türünden iki süperdev yıldızın (bkz. Yüce [19]) analizlerinin devamı niteliğindeki bu çalışma 
ile, detaylı kimyasal bolluk analizi yapılmakta olan yıldız sayısı artırılarak “Anakol Bandı 
Yıldızları”na uzanılmaktadır. A2 ve F0 tayf türü aralığında anakol bandı, “Klasik Kararsızlık 
Kuşağı” ile kesişmektedir (Wolff [18]). Bu bölgede, Güneş’inkine yakın yüzey element 
bolluklarına sahip keskin çizgili normal yıldızların sayısında azlık vardır. Bu çalışmada 
incelenmekte olan yıldızlar, HR diyagramında anakol ile kararsızlık kuşağının kesiştiği 
bölgeye yakın yerlerde bulunmaktadır. 
 η Lep, Slettebak [16] tarafından F0 V, Houk & Smith-Moore [9] tarafından F1 V ve 
Abt & Morrell [1] tarafından F2 IV tayf türünden bir yıldız olarak belirtilir. Smith [17],  
η Lep’in (Te = 7400 K, log g = 4.0 ve ξ = 6.0 km sn

-1) atmosfer parametre değerlerinden 
yıldızın normal element bolluklarına sahip olduğunu buldu. Ancak Adelman [2], yıldızın 
gözlemsel ve kuramsal Hγ profilinin çakıştırılması ve görsel bölge için yapılmış 
spektrofotometrik gözlemlerinden atmosfer parametrelerini (6850 K, 4.08, 3.4 km sn-1) olarak 
belirledi. Bu değerler η Lep’in atmosferindeki alüminyum, skandiyum, vanadyum ve demir 
bolluklarının Güneş’tekinden daha az, silisyumun ise daha fazla olduğunu ortaya koymuştur.  

δ Aqr, kızarmamış bir anakol yıldızı, zayıf ve genişlemiş çizgilere sahip orta hızla 
dönen bir yıldızdır. Roman [14] ve Houk & Smith-Moore [9] tarafından A3 V, Abt & Morrell 
[1] tarafından A3 Vp tayf türünden bir yıldız olarak sınıflandırılır. Adelman ve ark. [3], 
yıldızın atmosfer parametrelerini Strömgren uvbyβ fotometrisinden Te = 8657 K ve  
log g = 3.56 olarak, kuramsal Hγ profillerinin gözlemsel profil ile karşılaştırılmasından ve 
spektrofotometrik gözlemlerinden ise Te = 8700 K, log g = 3.5 olarak belirledi. Buradan  
δ Aqr’nın Güneş ile aynı metal bolluğuna [m / H] = 0.0 sahip bir yıldız olduğu bulundu. Bazı 
B ve A tayf türü anakol yıldızlarını da içeren bu çalışmada fotometrik ve spectrofotometrik 
gözlemlerden buldukları etkin sıcaklık farkları; 8000 K < Te < 10050 K aralığındaki 29 yıldız 
için 25 ± 118 K, 10050 K< Te <17000 K aralığındaki 14 yıldız için 76 ± 105 K dir. Yüzey 
çekim ivmeleri ise birbirleriyle uyum içerisindedir (Adelman ve ark. [3]). 
 Keskin çizgili bir yıldız olan HR 6455, Eggen [5] ve Cowley ve ark. [4] tarafından A3 
III, Abt & Morrell [1] tarafından A3 IVs olarak sınıflandırılmıştır. HR 6455, literatürde ihmal 
edilmiş bir A yıldızı olarak karşımıza çıkar. η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızlarının Abt & 
Morrell [1] tarafından tespit edilen dönme hız değerleri, sırasıyla, v sin i = 18 km sn-1,  
10 km sn-1 ve 70 km sn-1 dir. 

Önemli pratik avantajlar sunan A tayf türü yıldızların bazı gözlemsel karakteristikleri 
vardır. Bu yıldızlar, görünür bölge tayflarında moleküler çizgilere sahip olamayacak kadar 
sıcak yıldızlardır. Bu durum, onlara daha geç tayf türü G, K ve M yıldızlarından çok daha 
kolay tayfsal analiz yapma imkanı sağlar. Ayrıca A türü yıldızlar bu tayf bölgesinde zengin 
çizgilere sahip olabilecek kadar soğuk yıldızlardır. Bu karakteristik temel değildir, fakat yıldız 
fiziği çalışmak için A yıldızlarını bir laboratuvar olarak düşünmek açısından değerlidir.  
 
 

2. Gözlemler 
η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızlarının tayfları, Prof. Dr. Saul J. Adelman tarafından 

Dominion Astrofizik Gözlemevi’ndeki SITe2 ve SITe4 dedektörleriyle alınmıştır. 2.4 Amm-1 
lik ayırma gücüne sahip tayfların dalgaboyu genişlikleri 63 Å ve 147 Å olup, her tayfın sonu 
bir sonrakinin yaklaşık 5 Å’luk kısmıyla çakışmaktadır. Tayfların sinyal-gürültü oranı (S/N) > 
200 dir. Đncelenen tayfların dalgaboyu aralıkları η Lep için λλ3930-4930Å, HR 6455 ve δ Aqr 
için λλ3830-4930Å dir. DAO tayfları, tayfçekerin optik donanımından kaynaklanan %3.5 
oranından saçılmış ışık etkisinden arındırılmış verilerdir (Gulliver ve ark. [6]). 
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3. Tayf Çizgilerinin Ölçümleri ve Çizgi Tanıları 
Elektronik dedektörlerle alınan tayfsal veriler, çok amaçlı bir paket program olan 

REDUCE programı (Hill & Fisher [8]) ile normalize edildi. Her üç yıldızın 63 Å dalgaboyu 
genişliğinde, λ4410Å merkezi dalgaboyunda alınmış W489313617 (η Lep), W122_98_5475 
(HR 6455) ve W122_99_11903 (δ Aqr) isimli tayflarının REDUCE programı ile belirlenmiş 
sürekliliklerini gösteren örnekler Şekil 1’de verilmektedir. 

Süreklilikleri belirlenen her bölge, VLINE programı (Hill & Fisher [8]) kullanılarak 
ölçüldü. Çizgi ölçümlerinde yaklaşık 8-10 Å’luk bölgeler halinde çalışıldı. Bu bölgelerdeki 
tüm tayf çizgileri tek tek tespit edilerek, bu çizgi profillerine en iyi uyum elde edilinceye 
kadar kuramsal fit çakıştırmaları yapıldı. Böylece kuramsal ve gözlemsel karşılaştırmalarla en 
iyi uyum elde edilen tayf çizgilerinin eşdeğer genişliği (EW), merkezi dalgaboyu (λyıldız), 
çizgi derinliği ve yarı-maksimumdaki tam genişliği (FWHM) elde edildi. η Lep, HR 6455 ve 
δ Aqr yıldızlarının çizgi ölçümünde, VLINE programının ‘fix parameter mode’ özelliği 
uygulandı. Özellikle çok yakın blend olmuş tayf çizgilerine en iyi fiti yapabilmek için çizgi 
genişliklerinde bu modun uygulanmasına ihtiyaç duyulur. η Lep ve HR 6455 yıldızlarının 
metal çizgileri için ‘Gauss’ profilleri ile kuvvetli Helyum çizgileri için ‘Lorentzian’ profilleri 
uygulandı. Çok kuvvetli çizgiler, genişlemiş profillerdir ve bu çizgilerin şiddetleri “fix 
parameter mod” kullanılmadan ölçülebilmektedir. δ Aqr yıldızının metal çizgilerine dönme 
(Rotational) profilleri uygulandı. Yüksek dönme hızı, zayıf tayf çizgilerinin kaybolmasına 
neden olur, çizgilerin birbirini örtmesini sağlar yani blendlik yaratır ve sürekliliğin konumuna 
etki eder. η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızlarının λ4410Å merkezi dalgaboyuna ait “R” 
tayflarındaki çizgi profillerine yapılan kuramsal fit çakıştırılması ve sonuçta elde edilen çizgi 
ölçümlerine ilişkin örnekler Şekil 2’de verilmektedir.  

Đncelenen tayflarda η Lep için yaklaşık 1240, HR 6455 için 1720 ve δ Aqr için 425 
tayf çizgisi tespit edilerek ölçümleri yapıldı. Her tayf için ortalama radyal hız değeri standart 
hataları ile birlikte belirlendi. Đlgili tayflardaki Fe I, Fe II, Ti II, Mg II gibi atom ve iyonların 
tanımlanabilir belirgin çizgileri kullanılarak Doppler Yasası yardımıyla her bir bölgenin 
radyal hız düzeltme miktarı hesaplandı ve o bölgedeki tüm çizgilere aynı oranda uygulandı. 
Böylece ölçülen tüm tayf çizgilerinin düzeltilmiş dalgaboyları (λdüzeltilmiş) elde edildi.  

Tespit edilen çizgi profillerinin hangi atom ve iyona ait oldukları çizgi tanısı yöntemi 
ile belirlendi. Çizgi tanısına o tayf bölgesindeki temiz ve blend olmamış çizgilerden başlandı. 
Yıldızların çizgi tanılarını yapmakta kullanılan en temel kaynak ‘A Multiplet Table of 
Astrophysical Interest (Moore [12])’dir. η Lep, HR 6455 ve δ Aqr’nın atmosferlerinde 
belirlenen elemetlere ilişkin bilgiler Tablo 1’de verilmektedir.  
 

Tablo 1. Çizgi tanısı yöntemiyle tanımlanan elementlere ait bilgiler. 
Yıldız Tanımlanan atom ve iyonlar 
 

η Lep 
 

C II, Mg I, Mg II, Al I, Si II, Ca I, Ca II, Sc II,  
Ti I, Ti II, V II, Cr I, Cr II, Mn I, Mn II, Fe I, Fe II,  
Co I, Ni I, Ni II, Sr II, Y II, Zr II, Ba II, La II, Ce II,  
Nd II, Eu II, Gd II 

 
 

HR 6455 
 

C I, C II, O I, Mg I, Mg II, Al I, Al II, Si I, Si II, S I, S II,  
Ca I, Ca II, Sc II, Ti I, Ti II, V I, V II, Cr I, Cr II, Mn I,  
Mn II, Fe I, Fe II, Fe III, Co I, Ni I, Ni II, Zn I, Sr II, Y II,  
Zr II, Ba II, La II, Ce II, Nd II, Eu II, Gd II, Tm II, Dy II 

 
δ Aqr 
 

Mg I, Mg II, Al I, Si I, Si II, Ca I, Ca II, Sc II, Ti II,  
V II, Cr I, Cr II, Mn I, Mn II, Fe I, Fe II, Co I,  
Ni I, Ni II, Y II, Zr II, Cd I, Ba II, La II, Ce II 
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 Şekil 1.  η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızlarının 4410Å merkezi dalgaboyu  
                                bölgesindeki tayflarının REDUCE programı ile belirlenen süreklilikleri. 
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 Şekil 2. η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızlarının VLINE programıyla yapılan  
                              tayf ölçümlerine ait örnekler. 
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 4. Dönme Hızları 
Tüm tayflar üzerinde, mikrotürbülans ve makrotürbülans gibi çizgi genişleme 

mekanizmalarından çok fazla etkilenmedikleri düşünülen orta şiddetli (15-30 mÅ) ve blend 
olmamış temiz tayf çizgileri belirlendi. VLINE programının “fix parameter mode” özelliği 
yardımıyla çeşitli olası dönme hız değerleri kullanılarak bu çizgilerden yıldızların dönme 
hızları belirlendi; η Lep için 13.5 km sn-1, HR 6455 için 8.7 km sn-1 ve δ Aqr için 81 km sn-1.  

η Lep ve δ Aqr için belirlediğimiz tahmini dönme hızları, Royer ve ark. [15] 
tarafından incelenen B9-F2 aralığındaki anakol yıldızlarının v sin i değerleri ile uyum 
içerisindedir. Ayrıca, v sin i < 75 km sn-1  değerlerine sahip erken F tayf türü yıldızların renk 
indislerinin B-V > 0.3 kadir olduğuna dikkat çekilmektedir. Bu çalışmamızda incelenmekte 
olan F1 tayf türünden η Lep yıldızının renk indisi B-V = 0.33 kadir değerindedir. 
 

5. Atmosfer Parametreleri ve Mikrotürbülans Hızları 
η Lep, HR 6455 ve δ Aqr yıldızlarının atmosfer parametrelerine ilişkin ilk değerler, 

yıldızların Strömgren uvbyβ verilerinden (Hauck & Mermilliod 1998) Napiwotzki et al. 
[13]’nin programı yardımıyla elde edildi: η Lep için (Te = 7022 K, log g = 3.58 ), HR 6455 
için (9629 K, 3.58) ve δ Aqr için (8657 K, 3.56) dır. Bu tür yöntemlerdeki belirsizlikler etkin 
sıcaklık için yaklaşık olarak ±200 K, yüzey çekim ivmesi için ±0.2 dex dir (Lemke [11]).  

Yıldızların model atmosfer hesaplamaları, Kurucz [10]’un ATLAS9 programı 
kullanılarak yapıldı.  
 Bazı Fe I ve Fe II çizgilerinin eşdeğer genişlikleri, ilgili atomik datalar, çeşitli 
mikrotürbülans hızları ve ATLAS9 ile oluşturulan model atmosferleri kullanarak nötr ve bir 
kez iyonize olmuş demir için çizgi kartları oluşturuldu. Bu kartlar yardımıyla da WIDTH9 
programı kullanılarak demir bollukları hesaplandı. Bolluklar arasında eşdeğer genişliğe 
bağlılığın bulunmadığı veya en az olduğu dağılımı veren mikrotürbülans hız değerleri  (ξ) 
tespit edildi. Üç yıldızın ilk belirlemelerde hesaplanan mikrotürbülans hızlarına ilişkin bilgiler 
Tablo 2’de verilmektedir.  
 
    Tablo 2. η Lep, HR 6455 ve δ Aqr için belirlenen mikrotürbülans hızları ve bolluklar 

Yıldız Element Kullanılan 
çizgi sayısı 

ξ1 (km sn
-1) log N / NT ξ2 (km sn

-1) log N / NT 

η Lep Fe I 33 2.2 -4.57 ± 0.22 2.1 -4.52 ± 0.22 
 Fe II 23 2.1 -4.57 ± 0.25 2.0 -4.55 ± 0.25 

HR 6455  Fe I 42 2.7 -4.02 ± 0.25 2.7 -4.02 ± 0.25 
 Fe II 31 3.1 -4.36 ± 0.20 3.1 -4.36 ± 0.20 

δ Aqr Fe I 23 2.6 -4.64 ± 0.17 2.6 -4.64 ± 0.17 
 Fe II 13 1.7 -4.57 ± 0.26 1.6 -4.54 ± 0.26 

ξ1, ξ2;  eğim ve saçılmanın en az olduğu mikrotürbülans hızları 
 
 Bu çalışmada incelenen yıldızların tayfsal analizlerine devam edilmektedir. 
Belirlenecek olan He, CNO, hafif elementler, demir grubu elementler, ağır ve nadir toprak 
elementlerine ilişkin bolluklar, bu yıldızların ilk detaylı kimyasal  bolluk analizleri olması 
bakımından önemlidir. Duyarlığı yüksek olan gözlemsel verilerin ve gerçeğe uygun fiziksel 
modellerin kullanıldığı tayfsal çalışmalardan elde edilen ayrıntılı sonuçlar, HR 
diyagramındaki anakol ile kararsızlık kuşağına yakın bölgelerde bulunan yıldızların 
astrofiziğine de önemli katkılar sağlayacaktır.  
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TELESKOP KUBBELERĐ OTOMASYONU 

 
Tamer AKIN1 

 
Özet 

 
Bu çalışmada Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Ulupınar Gözlemevindeki teleskop 
kubbelerinin otomasyonu konusunda yapılan çalışmalar özetlenmektedir. 

 
Teknik yenilikler kubbe otomasyon sistemlerinde iki yeni düzenek sunar. Bunlar kubbe 
işlemleri ve Dijital kubbe işlemleridir. Dijital Kubbe Đşlemleri bize pek çok kullanım 
avantajı sağlayacağından bunu kullanan (DDW) Digital Dome Works sistemi örnek 
alınmıştır. Bilgisayar destekli bir otomasyon sistemi olan DDW başlıca ~1200 metreden 
uzak olmayan kontrol odaları ve gözlemevleri için dizayn edilebildiği gibi aynı zamanda 
çok uzak mesafelerden hatta internet yoluyla bile kontrol seçenekleri sunabilmektedir.  

 
Bu sistem kullanılarak gözlem şu şekilde gerçekleştirilecektir: Gözlemci gözlemini 
başlatır ve kubbeyi eliyle ayarlar. Ardından gözlenen yıldıza ait sağ açıklık  (α) ve dik 
açıklık (δ) değerleri ile o güne ait tarih ve saat (UT, Universal Time=Greenwich zamanı 
olarak) bilgilerini girer. Ama kubbenin otomatik olarak dönmesini sağlayacak olan 
programın asıl ulaşması gereken yıldızın o andaki saat açısı(H)’dır. Bu değer 

( )ατ −=H ’dan saat cinsinden bulunur. Tarih ve saat bilgisi elle girilebileceği gibi, 

programın çalıştırılacağı bilgisayarın sistem saatinden de program kendisi bu bilgiyi 
direkt olarak alabilir ve bunu kullanarak yukarıdaki formüldeki τ değerini bulur. Elde 
edilen H saat açısı, α ve δ değerlerini küresel astronomi kosinüs formüllerini kullanarak 
bundan sonra motora hükmedecek azimutu (a1) hesaplar. Girilen zamana göre aradan 
belli bir süre geçtikten sonra (ki bu süre program yapımcısının belirleyeceği dakika 
mertebesinde bir süre olacaktır) program değişmiş olan ikinci zamana ilişkin azimutu 

(a2) hesaplayıp [ ] 09.0/21 aa −  oranını bulur (yani bu kadar derece kadar gitmek için 

motorun atması gereken dişli sayısını bulmuş olur).  Program sonra motora komut 
vererek kubbeyi açı mertebesinde  döndürür.  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

                                                 
1 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen- Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, Terzioğlu kampusü, 17100, 
Çanakkale, e-posta: tamer_akn@hotmail.com 
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TĐP Ia SÜPERNOVALARI VE KOZMOLOJĐ 

 
Sinan ALĐŞ1, Şebnem SEZEN2 

 
Özet 

 
Tip Ia süpernovaları, evrende demirin kaynağı olmaları yönünden yıldızların ve 

galaksilerin kimyasal evrimleri açısından çok önemlidirler. Bunun yanında, maksimum 

mutlak kadirleri ile ilgili bilgiler Tip Ia süpernovalarının doğrudan uzaklık ölçümünde 

kullanılabilmelerini sağlamaktadır. Bu çalışmada, Tip Ia süpernovalarının güncel 

oluşum senaryoları, bunları oluşturan ata sistemler, patlama senaryoları, galaksi tipine 

bağlılıkları ve kozmoloji çalışmalarındaki yararları sunulmaktadır. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119, Üniversite, Đstanbul, 
   e-posta: salis@istanbul.edu.tr 
2 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119, Üniversite, Đstanbul, 
  e-posta: sebnem_sezen@yahoo.com 
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23. GÜNEŞ ÇEVRĐMĐNDE KISA SÜREN DÖNEMLĐ DEĞĐŞĐMLER 

 
Tamer ATAÇ1, Atila ÖZGÜÇ1, Jan RYBAK2  
Hülya YEŞĐLYAPRAK1, Rıza PEKTAŞ1 

 
Özet 

 

Güneşin toplam ışınımında gözlenen değişimleri tanımlayan indeks uzay havası ve 
küresel iklim değişimi gibi Dünya – Güneş etkileşmesi araştırmalarında yaygın olarak 
kullanılmaktadır. Bu değişimler güneş etkinliği çevrimleri sırasında Güneş’in manyetik 
etkinliği ve ışınım mekanizmalarının etkileşmesiyle ortaya çıkmaktadır. Güneş’teki 
manyetik alanlar güneş atmosferinin farklı katmanlarında değişik olaylara yol açarak 
güneşin toplam ışınımını farklı biçimlerde etkilemektedir. Bu çalışmada güneşin toplam 
ışınım indeksinde 23. çevrim süresince görülen kısa süreli dönemli değişimler, güneş 
atmosferinde farklı fiziksel koşulların egemen olduğu katmanlarda meydana gelen güneş 
patlamaları ve güneş lekelerinin indekslerinde görülen değişimlerle karşılaştırılmıştır. 
Söz konusu indekslerde görülen  kısa süreli dönemli değişimler Wavelet analizi 
kullanılarak hesaplanmıştır. Güneş’in toplam ışınım indeksinde gözlenen Rieger tipi 
kısa süreli dönemli değişimlerin istatistiksel öneminin güneş patlamaları indeksinde 
gözlenenlerden daha düşük olduğu görülmüştür. Çalışmamızda kullandığımız etkinlik 
indekslerinde görülen bu dönemli değişimlerin 23. çevrimin maksimum evresini 
kapsayan 3 yıl süresince kısa sürelerle farklı zamanlarda ortaya çıktığı gözlemlenmiştir. 

 

Anahtar Kelimeler: Güneş, güneş etkinliği, güneş çevrimleri, güneş etkinliği indeksleri 

 
Abstract 

 
Magnetic fields give rise to distinctive features in different solar atmospheric regimes. 
To study this, time variations of the flare index, sunspot number and sunspot area, each 
index arising from different physical conditions, were compared with the solar 
composite irradiance throughout cycle 23. Rieger-type periodicities in these time series 
were calculated using Wavelet transforms. The peaks of the wavelet power of these 
periodicities appeared between the years 1999 and 2002. We found that the solar 
irradiance oscillations are less significant than those in the other indices during this 
cycle. The irradiance shows non-periodic fluctuations during this time interval. The 
peaks of the flare index, sunspot number and sunspot total area were seen around 
2000.4, 1999.9 and 2001.0, respectively. These periodicities appeared intermittently and 
were not simultaneous in different solar activity indices during the three years of the 
maximum phase of solar cycle 23. 
 

Key words: Sun, Solar Activity, Solar Activity Indices, Solar Cycles 

 
 
1Boğaziçi Üniversitesi, Kandilli Rasathanesi  ve Deprem Araştırma Enstitüsü, Çengelköy, 34684, Đstanbul, 
atac@boun.edu.tr; ozguc@boun.edu.tr; yesilyap@boun.edu.tr; pektasri@boun.edu.tr 
2
 Astronomical Institute, Slovak Academy of Sciences,05960 Tatranska Lomnica, Slovak Republic, choc@ta3.sk 
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GOULD’s BELT ve SCO-CEN OB OYMAĞINDA 
BÜYÜK KÜTLELĐ YILDIZLARIN SALT PARAMETRELERĐ 

 
V. BAKIŞ1, H. BAKIŞ1, E. BUDDING1, O. DEMĐRCAN1,2 

 
Özet 

 
Gould’s Belt yöresinde ve daha genç olan Sco-Cen OB Oymağı’nda yer alan U Oph, η 
Msc ve V831 Cen erken tür çift yıldızların fotometrik ve tayfsal gözlemlerinin 
analizinden salt parametreleri bulundu. Bu değerlerin standart evrim modelleriyle 
karşılaştırılması yapılarak Gould’s Belt ve Sco-Cen OB Oymağı’nda metal bolluğunun 
tahmini ve yıldız evrimine etkisinin irdelenmesi amaçlanmaktadır. Bu makalede 
çalışmanın ilk sonuçları sunulacaktır. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
1 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Gözlemevi, Terzioglu Yerleşkesi, 17100, Çanakkale 
2 e-posta: demircan@comu.edu.tr 
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GALAKSĐ ABELL 1835 ĐLE KARANLIK ENERJĐ 

 
Neşever BALTACI1 

 
Özet 
 
Astronomlar  13.2 milyar ışık yılı uzaklığında  Abell 1835 IR1916, olarak adlandırılan 
galaksiyi gözlemlediler, evrenin sadece %3 kadar yaşı hakkında bilgi vermektedir. 
Böylelikle evrenin genişlemesine bağlı olarak kırmızıya kayan uzun dalgaboylarındaki 
radyasyonla Lyman alfa çizgilerinin kırmızıya kayması ile galaksinin yaşını hesapladılar 
.  
 
Evrenin genişlemesi, kozmosun üçte ikisini oluşturan enerjinin gravitasyonel itmesi 
altında ivmelenmesi sonucudur. Kozmosun üçte ikisi karanlık enerjiden meydana 
gelmektedir. Bu olay doğanın egzotik kanunlarını irdelemek için yeterince kafi midir? 
Yoksa  bu sonuçlar için daha basit astrofizik açıklaması mı gereklidir? 
 
Gravitasyonel itmenin varlığı temel fizik içinde karanlık enerjinin dinamik konseptlerle 
açıklanacağını belirtir. Kozmik ivmelenmenin delili ve karanlık enerjinin kabul edilmesi 
süpernova verileri ile oluyor, bunlar da Kozmik Mikrodalga Arkaplanı (CMB) ve 
Wilkinson Mikrodalga Anisotropi Probe (WMAP)dir. Ayrıca iki derecelik alanda (2DF) 
geniş ölçekli galaksi dağılımları Sloan Dijital Gök Tarayıcı (SDSS) projeleri ile 
sağlanıyor. 
 
Evrendeki toplam madde miktarı içinde karanlık madde, toplam enerjinin üçte biridir, 
bu sonuca 2DF ve SDSS projelerindeki milyonlarca galaksinin hareketi ve konumunu 
haritalanması ile varıldı. Genel rölativiteye göre genişleme ve enerji miktarı arasında 
bağıntı vardır. Enerji yoğunluğu  toplamı için tüm protonların, atomların, karanlık 
maddenin ve eklenebilecek her şeyle kesin kritik değer Hubble sabiti ile belirtilir.  
ρkritik= 3Ho2/8ΠG, yaklaşık 4000Mpc uzaklık için kritik yoğunluk ve mevcut madde 
yoğunluğu arasındaki bağ için ölçek c/Ho’ya yaklaşır. 

 
Negatif basınç için w=Ρkaranlık / ρkaranlık oranı ile bulunursa -1,3<w<-0,9 ve 0,62< 

Ωkaranlık <0,76 olur, burada Ωkaranlık = Pkaranlık / ρkritik  dir. 
Neden w ,  -1 den küçüktür? 
Karanlık enerji için  varılan sonuçlar:  

1. kozmolojik sabit               w=-1 
2. uzay ve zaman değişimi    w>-1 
3. başka boşluk enerjisi           w<-1 
4. genel rölativitenin modifiye edilmesi   

 
 
 
 
 
 
 
 
1 Ümraniye Anadolu Đ.H. ve Đ.H.Lisesi, Ümraniye, Đstanbul, e-posta:   nesever@yahoo.com 
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SAROS PERĐYODU ve TUTULMALAR 

 
Neşever BALTACI1 

 
Özet 
 
Thales M.Ö.624 yılında doğmuş ve M.Ö.548 yılında ölmüştür. Varlıklı bir tacirdi. 
Yunanlı yedi bilgeden birisi olarak kabul edilmekteydi. Thales ile ilgili su hikaye 
kayıtlara geçmiştir. Lidyalılarla Persler arasında uzun süren bir savaş sırasında, 28 
Mayıs 585 tarihinde, Güneş’in tutulacağını önceden bildirmiş ve bu olaydan çok 
etkilenen iki kral derhal bu savaşa son vermişlerdir. Bu hikaye, ilk bakışta inanılmaz 
gibi görünmekteyse de, su noktayı göz ardı etmemek gerekir: Babilliler, Güneş 
tutulmasını önceden bildirme olanağını veren Saros Periyodu'nu biliyorlardı. 
Söylendiğine göre, Thales Mısır’a gittiğinde bunu öğrenmişti. Ayrıca Mısır’da 603 
yılındaki Güneş tutulmasını ya bizzat görmüş ya da Mısırlılardan işitmişti. 18 yıl 11 gün 
sonra, başka bir tutulmanın daha olacağı hesaplanabilirdi ve bu tutulma da 585 yılına 
rastlıyordu.  
 
Tutulmalar, ne zaman meydana geleceği ve nerelerden görülebileceği, kesin olarak 
önceden hesaplanabilen olaylardır. Bu konuda 5000 yıldır bilinen bir gerçek var: her 
hangi bir tutulma, 18 yıl 11 gün 8 saat sonra, benzer biçimde tekrar karsımıza çıkar buna 
Saros periyodu denir. Saros periyodu ile   tutulmalar yaklaşık olarak 6585,3gün (18 yıl 
11 gün 8 saat) dir. Her yıl iki veya beş güneş tutulması olur.Bunlar herhangi bir zaman 
dilimi içinde yaklaşık 40 farklı saros serisi içinde bulunur. 
 
Tam güneş tutulması içinden 10 tanesini sıralarsak; 1891, 1909, 1945, 1963, 1981, 
1999, 2017, 2035 ve 2053 Saros 145 içinde yer alır. Seri kuzey kutbu yakınıda 1639 
parçalı tutulma ile başlar. Bu serinin tam güneş tutulması ise ilk olarak 1891 oldu  bunu 
1909 olan  tutulma izledi,daha sonraki  tarih 1927dir. 11 Ağustos 1999Bu tarihteki tam 
güneş tutulması, 145 numaralı Saros dizisinin 21. tekrarıdır. Serideki 41 tam güneş 
tutulmasının 5.sidir.Son tam güneş tutulması güney kutbu yakınında 2648 de olacak ,son 
güneş tutulması ise; 1639 yılında başlayan bu dizi  ile 17 Nisan 3009 yılında 77. kez 
tekrarlanarak  sona erecektir. 
 
Ay (Yeni Sinodik Ay’dan Yeni Ay’a)           29.53059 gün  = 29gün12saat 44dakika 
Drakonik Ay (düğüm’den düğüm’e)             27.21222 gün  = 27gün05saat 06dakika      
Anomalistik Ay (perige’den perige’ye)         27.55455 gün  = 27gün 13saat19dakika 
 
Bir saros  223 synodik aya eşittir, buna rağmen 242 drakonik ay ve 239 anomalistik ay  
da benzer periyoda eşittir (çift saat içinde) Herhangi iki tutulmanın bir saros periyodu ile 
ayrılması, çok benzer geometrilerin paylaşımı ile olur. Aynı yıl içinde ve Dünyadan 
yaklaşık aynı uzaklıkta Ayın  aynı düğüm noktasında oluşur. Saros periyodu tam gün 
sayısına eşit değildir,ek olarak 1/3 günlük yer değiştirme Dünya’nın her bir dönüşü ~8 
saat veya ~120º turuna karşılık gelir.Güneş tutulmaları  her eklips çizgisinde  ~120º 
batıya doğrudur. Bir saros serisi aynı jeografik bölgede her 3 saros da bir geri döner. (54 
yıl ve 34 gün). 
 
 
 

1 Ümraniye Anadolu Đ.H.ve Đ.H.Lisesi, Ümraniye, Đstanbul, e-posta:   nesever@yahoo.com 
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ĐSTANBUL ÜNĐVERSĐTESĐ GÖZLEMEVĐ GÜNEŞ DÖNÜŞÜM 
PROJESĐ (GÜNDÖN): Gözlem ve Değerlendirme Sistemlerinin 

Yenilenmesi, Arşivin Sayısallaştırılması 

 
Mevlana BAŞAL1, Hikmet ÇAKMAK2 , Z. Funda BOSTANCI1 

Özet 

Đstanbul Üniversitesi Gözlemevi’nde 12cm ve 13cm açıklıklı mercekli teleskoplarla 
1945 yılında başlatılan düşük uzaysal ayırmalı Güneş gözlem ve çizimleri geçmişte 
zaman zaman yapılan küçük tadilâtlarla hâlen devâm ettirilmekte olup, günümüzde bu 
çalışmalara yeni bir yön verme ihtiyâcı doğmuştur. Bu amaçla düşünülen kapsamlı bir 
proje çerçevesinde;  
 

• Eş âletsel koşullu tam disk fotosferik ve kromosferik CCD görüntüleme, 
• Geliştirilen RDS yazılımı ile bilgisayarlı gözlem ve indirgeme, 
• Gözlemsel, hesapsal ve istatistiki veri ve görüntülerin web tabanlı günlük yayımı, 
• Mevcut fotografik ve çizimsel Güneş arşivinin sayısallaştırılması ve web sunumu, 
• RDS ile otomatik tâkip ve değerlendirme sâyesinde çizimsel ve hesapsal hatâların 

asgâriye indirilmesi, 
• Verileri saklama ve erişim kolaylığı, 
• Sarf malzemelerinin azaltılması ve klâsik değerlendirme işlemlerinin ortadan 

kaldırılmasıyla önemli kaynak ve zaman tasarrufu, 
• Çok daha zengin ve esnek bir veri tabanı ile çalışmaları çok daha verimli bir şekilde 

değerlendirme ve sunum imkânı, 
• Çevrimsel Güneş aktivitesi verilerinin yıllık makâleler hâlinde değerlendirilmesi 

gibi önemli adımlar hedeflenmekte olup, bunlardan bâzıları hâlihazırda gerçekleştirilmiş 
bulunmaktadır. Proje, içeriğindeki donanımsal ve yazılımsal iyileştirmelerin tamâmıyla 
işlevselleştirilmesi durumunda, görsel gözlem, çizim ve fotoğraflamadan ibâret mevcut 
sistemi bütünüyle değiştirecek mâhiyettedir. Tasarımlara bir bütün hâlinde işlerlik 
kazandırılacak hedef târih olarak bir sonraki UAT seçilmiştir. 
 

Abstract  

The solar observations and drawings of low spatial resolution that is made using 
refractors which have 12cm and 13 cm diameters respectively have been started at the 
Istanbul University Observatory in year 1945. However, the methods of solar 
observation and reduction at the Observatory must be renewed as a whole at the present 
time. This is an important necessity to give a new direction to our studies.  
In the frame of the comprehensive project to that we have intended for this purpose we 
planned very important improvements as the full disk photospheric and chromospheric 
CCD imaging, the observation and reduction via computer, the daily web broadcasting 
of the photospheric and chromospheric images and data, the digitization of the present 
photographic solar archive.  
The project will completely transform the observation and reduction system which is used now, 
if the hardware and software improvements can be realized. 
 

 

 
1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119 Üniversite,  Đstanbul. 
  Tel: (212) 440 00 00,   Faks: (212) 440 03 70,    mbasal@istanbul.edu.tr,  bostanci@istanbul.edu.tr 
2 hikmetcak@hotmail.com  
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ETKĐLEŞEN ÇĐFT YILDIZLARIN, YAKINLIK VE TUTULMA 
ETKĐLERĐNĐ DĐKKATE ALARAK, DĐKĐNE HIZ EĞRĐLERĐNĐN 

MODELLENMESĐ 

 
E. BUDDING1, O. DEMĐRCAN1,2 , V. BAKIŞ1, H. BAKIŞ1  

 
Özet 
 
Örten çift yıldızların ışık ve dikine hız eğrileri yıldız modellerinin test edilmesine olanak 
sağlar. Örten çift yıldızlarda bileşenlerin çekimsel ve ışınımsal etkileşmesi(yakınlık 
etkileri) doğrudan programlanamaz, ancak ilgili Poisson denkleminin Legendre 
fonksiyonları cinsinden çözümü ile yaklaşım yapılabilir. Yakın zamana kadar dikine hız 
eğrilerindeki gözlemsel duyarlığın düşük olması nedeniyle modellemede yakınlık 
etkileri büyük ölçüde boşlanmıştır. Bu gün artık gözlem duyarlığı dekametre/saniye 
mertebesine indiği için hem tutulma (Rossiter-Mcloughlin) etkisi hem de yakınlık 
etkileri dikkate alınma durumundadır. Bu makalede örten çift yıldızların dikine hız 
eğrilerinde yakınlık ve tutulma etkilerinin nasıl dikkate alınacağı tartışılacak ve sonuçlar 
yeni verilere uygulamalarla gösterilecektir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
1 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Gözlemevi, Çanakkale 
2 e-posta: demircan@comu.edu.tr  
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PLAZMA,  MHD:  GÜNEŞ 

 
Hüseyin ÇAVUŞ1 

 
Özet 
Güneş, kütlesinin büyük çoğunluğu hidrojenden oluşan bir plazma topudur. Merkezinde 
yoğunlaşmış bu hidrojenler füzyon reaksiyonu ile birleşerek helyum oluştururlar. 
Maddenin dördüncü hali olarak ta tanımlanan plazma, gaz fazdan sonra yüksek enerjiler 
verilerek elde edilmiş yüklü ve yüksüz parçacıklar topluluğudur. Bir ortamda plazmanın 
ve füzyonun oluşması için dört önemli kriter (Debye küresi yarıçapı ve içindeki parçacık 
sayısı, çarpışma frekansları ve Lawson kriteri) vardır. Bu kriterlerden yola çıkarak 
Güneşin çekirdeğinde ve rüzgarında bulunan plazmaya ait bazı parametrelere 
bakıldığında, Güneş çekirdeği iyi bir füzyon reaktörü olarak görülebilir. Parçacık optiği, 
kinetik teori ve MHD plazmanın ifade biçimleridir. Süreklilik, momentum transfer, 
indüksiyon, manyetik tek-kutup yok  ve enerji transfer denklemleri ideal MHD 
eşitlikleri olarak bilinirler. Bu denklemlerin herhangi bir yaklaşıklık yapılmadan analitik 
çözümlerinin olmamasının yanında, nümerik çözümleri de imkansızdır. Boussinesq 

( ,∇.v = 0 0 Tρ αρ∆ = − ∆ ), anelastiklik ( / 0tρ∂ ∂ = ), sıkıştırılamaz-lık ( ,∇.v = 0 ) 

ve lineerleştirme belli başlı nümerik çözüm yöntemleri olara gösterilebilir. Gözlenen p-
kiplerinin büyük bir çoğunluğunun radyal yönde olmasından dolayı, düşük polar 
mertebe (l) değerleri için işlem yapılması uygundur.  Sıkıştırılamaz-lineer durum için 
yapılan çalışma sonucu, yoğunluk, sıcaklık ve basınç frekans arttıkça osilatori çözümler 
verirken, manyetik alan bileşenleri sönümlü-osilatori bir davranış sergilemektedir. G 
kipleri için ise yüksek manyetik alan değerleri için gün mertebesinde periyotlara ihtiyaç 
olduğu görülmüştür. 

 
Abstract 
The Sun, the biggest part of its mass is composed of hydrogen, is a plasma ball. 
Hydrogen, concentrated at its core, are combined by fusion reactions in order to form 
helium. Plasma, fourth state of matter, is a combination of charged an uncharged 
particle. It is obtained by giving high energies after gaseous state. In order to form 
fusion and plasma, there are four main criterions; Debye length and number of particles 
in it, collisions frequencies and Lawson criterions. With the help these criterions, the 
solar core can be thought as a well-efficient fusion reactor, if some parameters in the 
solar core and wind are examined. Particle optics, kinetic theory and MHD are the three 
different representations of plasma. Continuity, momentum transfer, induction, absence 
of magnetic monopoles and energy transfer equations are known as the basic equalities 
of ideal MHD.  Neither analytical nor numerical solutions of these equations can be 

obtained without any approximations. Boussinesq ( ,∇.v = 0 0 Tρ αρ∆ = − ∆ ), 

inelasticity ( / 0tρ∂ ∂ = ), incompressibility ( ,∇.v = 0 ) and linearization are the main 

numerical approximation methods for MHD equations. Low values of polar order (l) are 
useful; since the biggest part of the observed p-modes are radial. Density, pressure and 
temperature perturbations are oscillatory and magnetic field component perturbations 
are found as damped-oscillatory for the incompressible-linear case. The periods of g-
modes are to be found as orders of days. 
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ÇUKUROVA ÜNĐVERSĐTESĐ UZAY BĐLĐMLERĐ VE  

GÜNEŞ ENERJĐSĐ ARAŞTIRMA VE UYGULAMA MERKEZĐ 
(UZAYMER) FAALĐYETLERĐ 

 
 Eyyüp ÇEKMECELĐOĞLU1 Aysun AKYÜZ1, Eda SONBAŞ1,  

Đlham NASIROĞLU1 

 
Özet 

 
Çukurova Üniversitesi Güneş Evi, 1980-81 yıllarında üniversitenin yerleşkesi içinde inşa 
edilmiştir. Güneş Evinin güney yüzeyi termal depolama duvarları, diğer yüzeyleri ise 
perlit izolasyonlu çift duvar olup yaklaşık 100 m2 oturum alanında bulunmaktadır. 1991 
yılında binanın tamir ve restorasyonu yapılarak "Uzay Bilimleri ve Güneş Enerjisi 
Araştırma ve Uygulama Merkezi" (UZAYMER) olarak çalışmalarına başlamıştır. 
UZAYMER, o tarihten bu yana Astronomi-Astrofizik, Güneş Enerjisi ve Uzaktan 
Algılama konularında çalışmalarını sürdürmektedir. Merkezde optik bölgede yapılan 
gözlemler için; 12" (30 cm) Schmidt-Cassegrain tipi optik teleskop, ST 9XE CCD ve 
UBVRI Bessel filtreleri bulunmaktadır. Bu çalışmada, UZAYMER’de yapılan 
gözlemler ve diğer çalışmalar sunulacaktır 

 
Anahtar Kelimeler: Güneş Evi, Astrovid ve CCD görüntüleri 

 
 

Abstract 
 
The Solar House  was built in the campus of  Çukurova University in 1980-81. The total 
area of the Solar House is approximately 100 m2 and the south- facing walls of the 
house are trombe walls and the other walls include perlit for isolation. In 1991, the 
restoration and repair of the Solar House was completed and it has begun to work as 
Space Sciences and Solar Energy Research and Application Center (UZAYMER). 
UZAYMER is a research center studying  astronomy-astrophysics, solar energy and 
remote sensing since 1991.  
 
The center has 12” Schmidt-Cassegrain type  telescope, ST 9XE CCD and UBVRI 
Bessel filters for the optical observations. In this work, the observations and  other 
researches have been done at UZAYMER will be presented.  
 

Key words: Solar House, Astrovi and CCD images 
 

 

 

 

 

 

 

 

 
 
1 Çukurova Üniversitesi, Fen Edebiyat Fakültesi, Adana 
  e-postalar: eyyup_ce@yahoo.com ,aakyuz@cu.edu.tr,  esonbas@student.cu.edu.tr , nasirbuf@yahoo.com  



 974 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 



 975 

 

 
A194 GALAKSĐ KÜMESĐNĐN YAPISAL ANALĐZĐ 

 
E. Nihal ERCAN1, Murat HÜDAVERDĐ1,2, Hideyo KUNIEDA2 

 
Özet 
 
Abell 194, z=0.018 kızıla kayma değeri ile 73 Mpc uzaklıkta yer alan, oldukça sönük ( 
LX=10

42 ergs/s ) ve genç bir kümedir. A194, XMM-Newton verileriyle ilk detaylı analizi 
yapıldı. Küme içi 2.7 keV plazma sıcaklığının, daha önceki sonuçlarla uyumlu olduğu, 
tekil-plazma tayf modeli ile onaylandı. Çift bantta sayımların oranı ile sıcaklık haritası 
oluşturuldu. Đki bölgenin kayda değer şekilde sıcak olduğu gözlendi. Her iki bölgenin, 
jet-radyo ışıması ile çakışması, iki farklı (X-ray ve radyo) ışıma mekanizmanın olası 
ilişkisini çağrıştırmaktadır. Küme iki ayrı metotla kaynak  taramasından geçirildi. 
Kıyaslamalı olarak 4σ  (gaussian) ve 10 ML (max. likehood) değerleri kullanıldı. 
Toplam 56 galaksi tespit edildi. Galaksiler power-law ile modellendi ve 1.3 < Γ < 2.6 
arası makul fiziksel değerler elde edildi. Çalışmamız kümenin ilk detaylı yapısal analizi 
niteliği taşımaktadır. Kümedeki galaksiler ilk olarak spektral çalışılmıştır.  
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SÜPERNOVA KALINTILARINDAKĐ MERKEZĐ YOĞUN CĐSĐMLERĐN 

YÜKSEK ENERJĐ UYDU VERĐLERĐNĐN ANALĐZĐ 

 
Işıl ERDEVE

1
 

 
Özet 
 
Son yıllarda süpernova kalıntılarının merkezlerindeki nötron yıldızlarının keşfi, bu çok 
yoğun yıldız kalıntılarının süpernova patlamalarıyla doğduğunu doğrular. Bu nötron 
yıldızlarının çoğu atarca veya manyetar olarak tanımlanır. Bununla birlikte süpernova 
kalıntılarındaki küçük bir miktar genç (<10^4 yıl) nötron yıldızının doğası, bir gizem 
olarak kalmıştır. Bunlara Merkezi Yoğun Cisimler denir. Merkezi yoğun cisimler 
süpernova kalıntılarının merkezi civarında bulunan nokta benzeri x ışın kaynaklarıdırlar. 
0.2 - 0.5 keV kara cisim sıcaklıklı ısısal tayflara ve 1033 – 1034 erg/s x-ışın ışıma gücüne 
sahiptirler. Bu cisimler, durağan akıları, optik veya radyo benzeri ışınımın yokluğu, 
atarca rüzgarı bulutsusu göstermemeleri ve yumuşak bir ısısal benzeri tayfa sahip 
olmalarıyla ayırt edilirler. Bu çalışmada INTEGRAL ve RXTE uyduları verileri 
kullanılarak merkezi yoğun cisimlerin yüksek enerjilerdeki davranışları incelenecek ve 
elde edilen sonuçlar manyetar modeliyle karşılaştırılarak sunulacaktır. 
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 978 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 



 979 

W UMa TÜRÜ ÖRTEN ÇĐFT YILDIZ AH CNC’NĐN DÖNEM ANALĐZĐ 

 
Gülhan GÜLNAZ1,2 , Birol GÜROL1,3, Ethem DERMAN1,4 

 
Özet 
 
Kısa dönemli (P=0.360435 gün), geç tayf türünden (F7 V) örten değişen bir sistem olan 
AH Cnc, yaşlı M67 kümesinin bir üyesidir. Sistemin dönem analizi son olarak Qian ve 
ark.(2006) tarafından yapılmıştır. Analizlerinde kullanmadıkları çok sayıda minimum 
zamanının bulunması nedeniyle sistemin dönem analizi tekrar yapılmıştır. Literatürden 
toplananlar ve çeşitli gözlemcilerin ışık eğrilerinden hesaplanan minimim zamanları ile 
birlikte toplam 63 adet minimum zamanının kullanılmadığı ortaya çıkmıştır. Qian ve 
ark.(2006) tarafından kullanılmayan bu 63 adet minimum zamanı dikkate alınarak bu 
çalışmada dönem analizi tekrar gerçekleştirilmiştir. Yapılan analizler sonucunda 
sistemin döneminin arttığı ve dönem değişim miktarının 3.60x10-10 gün/yıl olduğu 
ortaya çıkmıştır. Dönem değişiminin temel nedeni bileşen yıldızlar arasındaki kütle 
aktarımı (küçük bileşenden büyük bileşene) olarak kabul edildiğinde kütle aktarımı 
miktarının 1.31x10-7 Mgüneş/yıl olduğu bulunmuştur. Kütle aktarımı nedeniyle meydana 
gelen dönem değişimi çıkarıldığında geriye kalan artıkların çevrimli bir değişim 
gösterdiği ortaya çıkmıştır. Çevrimli değişimin dönemi yaklaşık olarak P3=36.56 yıl 
olarak belirlenmiştir. Dönem değişiminin görülmeyen üçüncü bir bileşenin varlığı 
nedeniyle ışık-zaman etkisinden kaynaklandığı kabul edildiğinde üçüncü bileşene ilişkin 
kütlenin  M3=0.53 Mgüneş civarında olduğu hesaplanmıştır.  
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4 Tel:(312)2126720/1319 e-posta: ethem.derman@ankara.edu.tr 
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ABELL 1060 GALAKSĐ KÜMESĐ XMM-NEWTON X-IŞIN  

VERĐ ANALĐZĐ 

 
Murat HÜDAVERDĐ1,2 E.Nihal ERCAN2, Hideyo KUNIEDA1, Y. TAWARA3 

 
Özet 
 
A1060 (Hydra1) galaksi kümesi, 73 Mpc mesafede yer alan, x-ışınımlı parlak 
(LX=2×10

43 erg/s) bir sistemdir.  Merkezinde yer alan iki eliptik galaksi ile bilinir; 
NGC3311 ve NGC3309. Simetrik bir ışınıma sahip olan küme, tekil termal plazma 
modeli eğilimi göstermektedir ve küme gazı 3.3 keV termal MEKAL ile 
modellendi.Yakın zamanda yapılan Chandra gözlemi ile, NGC3311 ve NGC3309’in x-
ışınımları çözümlendi. Bu çalışmamızda, kümenin XMM-Newton verilerini analiz ettik. 
Sıcaklık haritası çıkartılarak plazma gazın olası termal dalgalanmaları araştırıldı ve  3  
ayrı enerji bandında kaynak taraması yapıldı, sonuç olarak ise  32 galaksi tespit edildi. 
Parlak olan galaksiler tek başlarına, sönük olanlar ise “X-ışın renk  diagram” yöntemi ile 
gruplandırılarak spektrum analizleri yapıldı. A1060 kümesinin galaksi nüfusunun, 
boşluk-uzay galaksi nüfusundan fazla olduğu “Log(N)-Log(S)” olarak adlandırılan, 
parlaklık ve nüfus kıyaslamaları ile anlaşıldı. Ekibimiz, A1060 kümesinde görülen bu 
durumu, aktif çekirdeklerin (AGN) galaksi kümeleri gibi yoğun ortamlarda ışıma 
mekanizmalarının tetiklenmesi ve/veya Kara-Deliklerin uyandırılması senaryoları ile 
açıklamaktadır.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Nagoya University, Department of Physics, Japan, e-posta: hudaverd@u.phys.nagoya-u.ac.jp  
2 Boğaziçi Üniversitesi, Fizik Bölümü, Bebek 34342 Đstanbul, e-posta: ercan@boun.edu.tr 
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ÇEKĐM KARARMASININ W UMa TÜRÜ ÖRTEN ÇĐFT 

YILDIZLARIN IŞIK EĞRĐLERĐNĐN ÜZERĐNE ETKĐSĐ 

 
 Gülay ĐNLEK1, Aysun BÖKE2, Oktay YILMAZ3, Edwin BUDDING4 

 
Özet 

 
Bu çalışmada, Paczynski’nin GOB programı kullanılarak W UMa türü örten çift 
yıldızlarda konveksiyon bölgesi için çekim kararma üssü hesaplanmıştır. Literatürden 
Lucy (1967) ve Zeipel (1924)‘in sonuçları da kullanılarak çekim kararmasının ışık eğrisi 
üzerine etkisi incelenmiştir. Bunun için Binary Maker programında OO Aql ‘nın 
gözlemsel sonuçları kullanılmıştır.   

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
1 Balıkesir Üniversitesi, Fen-Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, Balıkesir, e-posta: inlek@balikesir.edu.tr  
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3  Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen-Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, Çanakkale,  
e-posta: o.yilmaz@comu.edu.tr  
4  Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen-Edebiyat Fakültesi ,Fizik Bölümü, Çanakkale,  
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KURUCZ OPAKLIK TABLOLARININ CHEBYSHEV 

 ĐNTERPOLASYON METODU ĐLE ĐNCELENMESĐ 

 
 Gülay ĐNLEK1, Aysun BÖKE2, Oktay YILMAZ3, Edwin BUDDING4 

 
Özet 

 
Bu çalışmada, Kurucz  opaklık tabloları (1998) kullanılarak değişik sıcaklıklar için    
opaklığın yoğunluğa bağlı değişimi Chebyshev interpolasyon metodu ile FORTRAN 
programında hesaplanmıştır.  
 
 
Abstract 
 
In this study relation between opacity and density was calculated for different 
temperature for Kurucz Table using Chebyshev interpolation method in FORTRAN 
program. 
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3 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen-Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, Çanakkale,  
   e-posta: o.yilmaz@comu.edu.tr  
4 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen-Edebiyat Fakültesi ,Fizik Bölümü, Çanakkale,  
  e-posta: ebudding@comu.edu.tr  
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TEMEL ASTRONOMĐDEKĐ KAVRAM YANILGILARI 

 VE DEĞĐŞĐMLERĐ 

 
Hüseyin KALKAN1, Gonca ÖZDEMĐR2 

 
Özet 

 
Bu çalışmada, Ondokuz Mayıs Üniversitesi Eğitim Fakültesi ilköğretim fen bilimleri ve 
sosyal bilimler alanlarında  okumakta olan toplam 100 öğretmen adayı öğrencinin, daha 
önceden herhangi bir yolla edindikleri temel astronomi bilgilerini içeren belli 
konulardaki kavramlar ile bunlara ilişkin yanılgıları, çoktan seçmeli 14 sorudan oluşan 
“Astronomi Kontrol Testi” (AKT) ile belirlendi. Öğrencilere, bir dönem boyunca, 
haftada üç saat olmak üzere temel astronomi dersi verilmiştir. AKT’nin dönemin başı ve 
sonunda olmak üzere araştırma grubu öğrencilerine uygulanmasıyla, temel astronomi 
alanındaki kavram yanılgılarının değişimi incelenmiştir. Sonuçlar, literatürdeki 
çalışmalarla karşılaştırılarak yorumlanmıştır. Çalışmada, astronomi ile ilgili temel 
kavramların bazılarının çok az bir çaba sonucunda bile kolaylıkla değişime uğramasına 
karşın; bazılarında ise, konu üzerinde ne kadar yoğunlaşılırsa yoğunlaşılsın, değişime 
karşı büyük bir direnç gösterildiği sonucuyla karşılaşılmış ve bunun sebepleri kazanç 
değerlerine göre tartışılmıştır.  
 
Anahtar Kelimeler: Temel Astronomi,Eğitim, Kavram yanılgıları, Fen ve Sosyal 
Bilimleri Öğrencileri. 
 
 
Abstract 
 

A questionnaire of 14 questions which is called “Astronomy Control test” (ACT), given 
to a total of 100 students in education faculty preservice training for future primary and 
secondary education teachers showed that science and nonscience majors held a series 
of misconceptions on several central topics in basic astronomy. Classes meet only once 
a week for three hours periods along a semester. The change of astronomy 
misconceptions were analysed by means of a written questionnaire presented to them 
during the beginning  and at last of the semester. Results were interpreted by 
comparison with the literature. In this study, some misconceptions were easy to change, 
even with limited instructional effort, and that some were very hard to change, even with 
powerful focused instruction in basic astronomy and universe As a result, the reasons 
were discussed. . Results and the reasons were discussed according to the gain index 
(the actual percentage gain over the possible percentage gain). 

 
Keywords: Basic Astronomy, Education, Misconceptions, Science and Nonscience 
Students 
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SEÇĐLMĐŞ BE/X YILDIZLARININ TFOSC ĐLE  

TAYF GÖZLEM VE ANALĐZLERĐ 

 
Ü. KIZILOĞLU1, N. KIZILOĞLU1, A. BAYKAL1, S.K. YERLĐ1, M. ÖZBEY1 

 
Özet 
 
Be/X sistemleri genelde eksentrik yörüngeye sahip ve  dönemleri bir kaç gün ile bir kaç 
yüz gün arasında değişen sistemlerdir. En belirgin özellikleri tayflarında H-alfa salma 
çizgisi göstermeleridir. Bu  çizgi profillerinin durumları sistemin  ve  Be yıldızının 
etrafındaki diskin  yapısı hakkında önemli ipuçları vermektedir. Çalışmamızda  seçilen 
bazı Be/X yıldızlarının spektroskopik gözlemler sonucu elde edilen verilerinden H-alfa 
salma çizgileri belirlenmeye çalışılmıştır. Gözlemler TUG’da  RTT150 ve TFOSC 
aletleriyle yapılıp, veri indirgeme işlemi için de MIDAS: LONGSLIT & ALICE 
paketleri kullanılmıştır. Posterde gözlem günlüğü ve kullanılan optik aletlere ilişkin 
detaylı bilgi bulunmaktadır. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ortadoğu Teknik Üniversitesi ,Fizik Bölümü, Ankara,   http://astroa.physics.metu.edu.tr/ 
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SIRADIŞI X-IŞINI PULSARLARI VE YUMUŞAK GAMA 
YĐNELEYĐCĐLERĐNĐN GENĐŞ BANT GÜRÜLTÜ ANALĐZĐ 

 
Baybars KÜLEBĐ1, Şölen BALMAN2 

 
Özet 

 
Bu çalışmada dört Sıradışı X-ışını Pulsar’ı (AXP) ve bir Yumuşak Gama Yineleyici’nin 
(SGR) 2-20 keV aralığındaki güç tayfı geniş bant gürültü karakteristikleri 
incelenmektedir. Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE) uydusunun arşivinden alınmış 
bu veriler normalize edilerek geniş bant gürültüye sahip olup olmadıkları ve varsa bu 
gürültünün patlamalarla ve sakin fazlarda nasıl değişim gösterdiği incelenmiştir. Düşük 
frekanslara doğru artan ve belli bir yerde kesilen güç kanunu ve eksponansiyel kesilme 
modelleriyle açıklanan kırmızı gürültüler, X-ışını çift yıldız sistemlerinde de 
görülmektedir, ve bu kesilme noktaları madde aktarımı ve ışınım düzeyine bağlı olarak 
değişmektedir. Bu kaynaklar düşük frekanslarda izole nötron yıldızlarının aksine bir 
kırmızı gürültüye sahip olmakla beraber, 1E 2259+586 kaynağı dışında güç tayflarında 
doğrudan patlama ilişkili bir değişiklik görülmemektedir.  
 
Anahtar Kelimeler : AXP, SGR, RXTE, güç tayfı  
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NOVA CYG 2006 VE RS OPH ’IN IŞIK EĞRĐLERĐ ANALĐZLERĐ 

 
Đlham NASIROĞLU1, Aysun AKYÜZ1, Şölen BALMAN2 

 Eyyüp ÇEKMECELĐOĞLU1, Eda SONBAŞ1 

 
Özet 
 
Bu çalışmada, Ç.Ü Uzay Bilimleri ve Güneş Enerjisi Araştırma ve Uygulama Merkez 
(UZAYMER)‘de bulunan 30 cm’lik Schmidt-Cassegrain tipi teleskopa bağlı CCD 
kamera ve Bessel filtreleri kullanarak Nova Cyg 2006 (V2362 Cyg) ve RS Oph 
kaynaklarından alınan verilerin analizi ile elde edilen ışık eğrileri ve bunların  
literatürdeki  eğrilerle karşılaştırılmaları sunulmuştur. 
 
Anahtar Kelimeler: Klasik ve Tekrarlayan Novalar, RS Oph, Nova Cyg 2006. 
 
 
Abstract 
 
In this work, we present the light curves of Nova Cyg 2006 (V2362 Cyg) and Rs Oph. 
We compare our optical data against the existing data in literature. Our optical data were 
obtained from UZAYMER (Çukurova University), using the Bessel filters and CCD 
camera at the 30-cm Schmidt-Cassegrain telescope. 
     
Key words: Classical and Recurrent Novae, RS OPh, Nova Cyg 2006. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Çukurova Üniversitesi Fen-Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü 01330, Adana,  nasirbuf@yaho.com 
2 ESA/ESTEC/RSSD/SCI-SA, The Netherlands,  sbalman@rssd.esa.int 
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23. GÜNEŞ ÇEVRĐMĐNĐN ÇEŞĐTLĐ AKTĐVĐTE ĐNDEKSLERĐNDE 

ĐNCELENMESĐ 

 
Nilda OKLAY1 

 
Özet 

 
Güneş aktivitesini anlayabilmek için birçok Güneş indeksi tanımlanmıştır. Bu indeksler,  
Güneş çevrimini açıklayarak birçok farklı Güneş yapısını farklı yollarla çalışmak için 
bize yardım eder. Çevrimleri anlamak aktivite boyunca Güneş’in ve Güneş yapılarındaki 
değişimleri nasıl olduğunu gösterir. Çünkü Güneş’teki çoğu yapının Güneş aktivitesi 
boyunca farklı evrim gösterdiklerini ve farklı sıklıklarda meydan geldiklerini biliyoruz.  
 
Bu çalışmada; Rölatif Güneş Leke Sayısı, Güneş Leke Gruplarının Toplam Alanları, 
Güneş’in Ortalama Magnetik Alanı, Parlama, Toplam Güneş Işıması ve Güneş Akısı 
indisleri 23. Güneş çevrimi boyunca bu çevrimin karakteristiğini anlayabilmek için 
incelenmiştir. 
 
 
Abstract 
 
There are many solar indices are described to understand the Solar activity. These 
indexes are explaining us the Solar Cycle and they help us to study with Solar structures 
in different ways. Understanding the cycles shows, how the Sun and the Solar features 
vary during the cycle. Because we know that some of the Solar features have different 
evolution and different formation times during the cycle.  

 
In this study, Relative Sunspot Numbers, Total Area of Sunspot Groups, Mean Solar 
Magnetic Fields, Flare Index, Total Solar Irradiance and The Solar 10.7 cm Flux indexes 
are investigated to reveal the characteristics of the 23rd Solar cycle. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119, Üniversite, Đstanbul,  
Tel: 0212-440 0000, Faks: 0212-440 0370, e-posta: nildaoklay@gmail.com 
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DN Boo ve FT UMa ÇĐFT SĐSTEMLERĐNĐN FOTOMETRĐK  

    GÖZLEMLERĐ ve IŞIK EĞRĐSĐ ANALĐZĐ 

 
Đbrahim ÖZAVCI1, Selim O. SELAM1, Berahatdin ALBAYRAK1 

 
Özet 

 
Işık değişimi gösterdikleri HIPPARCOS astrometri uydusu tarafından keşfedilen ancak 
literatürde ışık değişim türü hakkında henüz kesin bir yargıya ulaşılamamış çok sayıda 
değişen yıldız bulunmaktadır. Bu tür karmaşası özellikle kısa dönem ve düşük ışık 
değişim genliğine sahip olanlarda yaşanmaktadır. Bu yıldızlar arasından, örten değişen 
çift yıldız olma olasılığı yüksek olan DN Boo ve FT UMa sistemleri için TÜBĐTAK 
Ulusal Gözlemevi’nde (TUG) yeni fotometrik gözlem verisi üretilmiştir. Her iki 
sistemin de W UMa türü değen çift yıldız oldukları ortaya çıkarılmış ve yeni 
gözlemlerinden oluşturulan BVR üç renk ışık eğrileri analiz edilmiştir.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ankara Üniversitesi Gözlemevi, 06837, Ahlatlıbel,  Ankara, e-posta: ozavci@science.ankara.edu.tr 
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V1123 TAURI’NIN 2003 ve 2005 YILI IŞIK EĞRĐLERĐ  

ve IŞIK EĞRĐSĐ ÇÖZÜMLERĐ 

 
Orkun ÖZDARCAN1, Serdar EVREN1, Günay TAŞ1 

 
Özet 

 
Bu çalışmada W UMa türü çift yıldız olan V1123 Tauri’nin 2003 ve 2005 yıllarında Ege 
Üniversitesi Gözlemevi’nde Johnson geniş band UBVR süzgeçlerinde elde edilmiş ışık 
eğrileri ve Wilson-Devinney ışık eğrisi çözüm programının son sürümü ile yapılan ışık 
eğrisi çözümleri verilmiştir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 35100,  Bornova, Đzmir  
e-postalar: orkun@mail.ege.edu.tr , serdar.evren@ege.edu.tr , gunay.tas@ege.edu.tr  
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ETKĐLEŞEN ÇĐFT YILDIZLARIN X-IŞIN AKILARI ĐLE 

 SALT PARAMETRELERĐ ARASINDAKĐ ĐLĐŞKĐ 

 
H. Tuğça ŞENER1, Đ.Ethem DERMAN2 

 
Özet 

 
Çoğu W UMa türü sistemler olan etkileşen çift yıldızlar için ROSAT tarafından 
gözlenen X-ışın akıları ile bu sistemlerin salt parametreleri arasında bir ilişki olup 
olmadığı bu çalışmada araştırılmıştır. X-ışın akı değerleri ROSAT’ın All-Sky Survey 
Faint Source ve Bright Source kataloglarından alınmıştır. Ekvatoryal koordinatlar 
dikkate alınarak, kataloglardaki x-ışın kaynakları ile gözönüne aldığımız sistemlerin 
koordinatları arasındaki uzaklık 60” ve daha az olduğu durumda, x-ışın kaynağının bu 
sisteme ait olduğu kabul edilmektedir. Bugüne kadar bu tür sistemlerin x-ışın akı 
özellikleri araştırılırken sadece dönemlerine ve renklerine göre dağılımları incelenmiştir. 
Bu çalışmada ise, yaklaşık 100 sistemin x-ışın kaynağı olduğu saptanmış ve bu 
sistemlerin salt parametreleri ile x-ışın akıları arasındaki ilişkiler araştırılmıştır.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
1 Ankara Üniversitesi, Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, Tandoğan, 06100, Ankara   
Tel:(312)2126720/1325, tugcasener@gmail.com 
2 Ankara Üniversitesi,  Fen Fakültesi,  Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, Tandoğan, 06100, Ankara    
Tel:(312)2126720/1319, ethem.derman@ankara.edu.tr  
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BAZI METEORĐT ADAYLARININ  

KĐMYASAL YÖNTEMLERLE SINIFLANDIRILMASI 

 
Ebru ŞENGÜL1, Özlem KOCAHAN2, Mehmet Emin ÖZEL3 

 
ÖZET 

 
Güneş Sistemi’nin erken dönem örnekleri olarak kabul edilen meteoritler ait oldukları 
ana gövde ve gezegenler arası ortam hakkında önemli bilgiler taşımaktadırlar. Ayrıca 
yeryüzü üzerinde krater yapıları gibi şekilsel değişimlere neden oldukları bilinen 
meteoritler, Dünyamıza ulaşana kadar geçirdikleri birincil, ikincil ve yersel süreçlerin 
izlerini taşırlar. Bu bilgilere ulaşmak için geliştirilen bilimsel yöntemler ile meteoritler 
kimyasal olarak sınıflandırılabilmekte ve incelenmektedirler. Sınıflama işlemi, 
meteoritlerin bileşimine giren minerallere ve kimyasal özelliklerine göre yapılmaktadır. 
Bu çalışmada Batı Anadolu’da bulunan meteorit adayı örnekleri üzerinde kimyasal 
analizler yapmıştır. Örneklerden elde edilen bazı kimyasal ve mineralojik analiz 
sonuçları, dünyada yapılmış benzer çalışmalar ve bilimsel yöntemlerle oluşturulmuş 
veri tabanlarından da yararlanılarak değerlendirilmiştir. Bu konuda daha önce 
hazırlanmış ulusal bir veri tabanı bulunmamaktadır. Grubumuz, araştırmalar sonunda 
ulaşılacak sonuçlar ile araştırmacıların kullanımına açık bir veri tabanı oluşturmayı da 
hedeflemektedir. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Mühendislik Mimarlık Fakültesi, Jeofizik Mühendisliği Bölümü, 17020, 
  Çanakkale, e-posta: ebrusengul@comu.edu.tr 
2 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, 17020, Çanakkale,  
  e-posta: okocahan@comu.edu.tr  
3 Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi, Fen Edebiyat Fakültesi, Fizik Bölümü, 17020, Çanakkale,  
  e-posta:  m.e.ozel@comu.edu.tr  
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ESKĐ TÜRKLERDE KOZMOLOJĐ 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 

 
Türk tarihi M.Ö. 8000’lere ve hattâ çok daha eskilere kadar götürülmektedir. Evrenin 
çeşitli görünüşlerini, mekân ve zaman içinde tüm evreni kapsayan bir düzen olarak 
açıklama girişimi proto Türk sanılan Çular’a (M.Ö. 1059–249) atfedilmektedir.  

 
Bilinen ilk Türk yazılı anıtı olan Orhun Yazıtları’nın yazıldığı Göktürk Devleti (552-
630) döneminde Türkler On Đki Hayvanlı Türk Takvimi'ni kullanmışlardır. Güneş yılı 
esasına dayanan bir takvim olan On Đki Hayvanlı Türk Takvimi’nde, yılların ve ayların 
adları hayvan isimleri ile adlandırılır.  

 
Bu posterde, Eski Türklerin astronomi ve kozmolojik düşüncelerinden örnekler 
verilecektir. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı, Ankara 
Tel: 0312 310 32 80 / 1227, e-posta: unat@humanity.ankara.edu.tr 
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OSMANLI ÖNCESĐ TÜRK ASTRONOMLARI 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 
 
Ortaçağ Hıristiyan Dünyası 4. ve 10. yüzyıllar arasında karanlık bir dönemden geçerken, 
Ortadoğu’da yeni bir din doğdu ve bu dinin mensupları, Hıristiyanların talip olmadıkları 
bilim ve felsefe mirasını sahiplenmeye başladılar. 8. ve 9. yüzyıllarda Müslümanlar, 
Yunan biliminin büyük bir bölümünü Arapça’ya aktarıp bilime katkıda bulundular. 
Đslâm’ın ilk dönemlerinde, Hint astronomisi Đslâm astronomisinin biçimlenmesinde 
etkili oldu. Ancak daha sonra, Antik Yunan astronomisi ile tanıştılar ve bu astronomiden 
etkilendiler. 
 
Đslâm Dünyası’nda astronomlar, birbirleriyle bağlantılı iki tür etkinlik üzerinde 
yoğunlaştılar. Đslâm astronomları hem gözlem aletleriyle gökyüzünü gözlemlediler hem 
de gözlem verilerini hareketli geometrik düzeneklerle anlamlandırmaya çalıştılar. 
 
Bu posterde; Fergânî, Hârizmî, Beyrûnî ve Đbn Sînâ’nın çalışmaları, eserleri ve bunların 
Batı’ya etkileri üzerinde de durulacaktır. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı, Ankara 
Tel: 0312 310 32 80 / 1227, e-posta: unat@humanity.ankara.edu.tr  
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TÜRKLERĐN KURDUKLARI GÖZLEMEVLERĐ 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 

 
Gözlemevleri, bir kurum olarak ilk defa Đslâm Dünyası’nda ortaya çıkmıştır. Astronomi 
tarihinde oldukça önemli olan bu gelişme sayesinde gözlem yapmanın önemi anlaşılmış 
ve bu amaçla hükümdarların desteğiyle büyük gözlemevleri kurulmuştur. Bu 
gözlemevlerinde, muntazam ve devamlı gözlemler yapılmıştır. 
 
Bu posterin alt başlıkları şunlardır: 
 
“Đsfahan Gözlemevi ve Ömer el-Hayyâm”  
“Merâgâ Gözlemevi ve Nasîrüddin el-Tûsî” 
“Semerkand Gözlemevi ve Uluğ Bey” 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı, Ankara 
Tel: 0312 310 32 80 / 1227, e-posta: unat@humanity.ankara.edu.tr 
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OSMANLILARDA ASTRONOMĐ VE OSMANLI ASTRONOMLARI 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 
 
Osmanlılarda astronomi ve matematik bilimleri, Osmanlı Devleti’nin kuruluşundan 
(1299) Fatih Sultan Mehmet’in (1451-1481) tahta çıktığı tarih olan 1451’e kadar geçen 
sürede çok fazla ilgi görmemiş, bu bilim dallarına gösterilen önem, Fatih’in eğitime ve 
bilime özel ilgisi sonucunda artmıştır. 
 
Osmanlı astronomi çalışmalarında, Uluğ Bey’in (1394-1449) kurduğu Semerkand 
Gözlemevi’nde yetişen bilim adamlarının büyük etkisi bulunmaktadır. Anadolu’da 
yetişip daha sonra Semerkand’a giden ve Semerkand Gözlemevi’nin bir süre 
müdürlüğünü yapan Kadızâde’nin (1337-1412) Türkistan’da yetiştirdiği iki öğrencisi 
Fethullah Şirvanî (ölümü 1486) ve Ali Kuşçu (ölümü 1474) sonradan Osmanlı 
Devleti’ne gelerek matematik ve astronomi bilimini yaymışlardır. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı, Ankara  
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TAKÎYÜDDÎN ve ĐSTANBUL GÖZLEMEVĐ 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 
 
Osmanlılar’ın 16. yüzyıldaki en büyük astronomi bilgini Takîyüddîn’dir. 1521 yılında 
Şam’da doğan Takîyüddîn, aldığı eğitim sonucunda müderris olmuş ve sırasıyla 
Kahire’deki Seyhuniyye ve Sarğıtmışiyye medreseleri ile Đstanbul’daki Edirnekapı 
Medresesi’nde görev almıştır. Bir süre sonra, Mısır’a dönmüş ve müderrislik ile kadılık 
gibi değişik görevlerde bulunmuştur. 1570 yılında Đstanbul’a yeniden gelen Takîyüddîn, 
III. Murat’ın fermanıyla Tophane sırtlarında bir gözlemevi (1575) kurmuş ve burada 
çalışmalarına devam etmiştir.  
 
Bu gözlemevinde oldukça başarılı çalışmalar yapılmış ancak Osmanlılarda bir çığır 
açamamıştır. Çünkü, gözlemevinin kurulmasına hizmeti geçmiş olan hükümdarın hocası 
Saadettin Efendi’nin Padişah’ın yanında öneminin artmasını çekemeyenler, 
Gözlemevi’ni ona karşı kullanmak istemişler, 1577 yılında bir kuyruklu yıldızın 
görülmesi ile 1578’de de veba salgınının başlamasını fırsat bilerek, bir gözlemevinin 
kurulduğu her yerde felâketlerin birbirini kovaladığını, Uluğ Bey’in ölümünü de örnek 
göstererek kanıtlamaya çalışmışlardır. Padişah da bu baskılara dayanamayarak 
gözlemevinin yıkılmasını emretmiş ve bunun üzerine, Kaptan-ı Derya Kılıç Ali Paşa, 
1580 yılında bütün gözlem araçlarıyla birlikte bir gecede gözlemevini yerle bir etmiştir. 
Gözlemlerine sekte vuran bu olaya karşın çalışmalarına devam eden Takîyüddîn, 1585 
yılında ölmüştür. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ankara Üniversitesi, Dil ve Tarih-Coğrafya Fakültesi, Felsefe Bölümü, Bilim Tarihi Anabilim Dalı,  Ankara 
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MODERN ASTRONOMĐNĐN TÜRKĐYE’YE GĐRĐŞĐ VE 

 RASADHÂNE-Đ ÂMĐRE 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 
 
Osmanlı Türklerinin modern astronomi ile ilk temasları 17. yüzyıl orta-larında 
başlamışsa da yeni astronominin kabul görmesi 19. yüzyılın ortalarını bulmuştur. 17. 
yüzyılda modern astronomin Osmanlılara girişini sağlayan ilk eserler, genellikle zîc ve 
coğrafya tercümeleridir. Yeni astronomiye ilişkin bu temaslar 18. yüzyılda Batı 
coğrafya literatürünün, 18. yüzyılın ikinci yarısında ise Fransız zîclerinin (astronomik 
tablolar) çevrilmesiyle devam etmiştir. Ancak yeni astronomi hakkında yapılan çeviriler 
ve yazılarda hep Kopernik astronomisine kuşkulu bakış sürmüştür. Yeni astronomiye 
karşı bu bakış, ancak 19. yüzyılın ortalarında ortadan kalkmıştır. 
 
Takîyüddîn’in Đstanbul’da kurmuş olduğu Đstanbul Gözlemevi’nden yaklaşık 300 sene 
sonra, 1867 yılında, Đstanbul Beyoğlu’nda Parmakkapı’daki bir handa, Fransa’dan 
demiryolu yapımı için gelen Fransız mühendis Coumbary’nin girişimleriyle bir 
gözlemevi kuruldu ve müdürlüğüne Coumbary getirildi. Bugünkü Kandilli 
Gözlemevi’nin temelini oluşturan ve Rasadhâne-i Âmire adıyla tanınan bu gözlemevi, 
1873’te Viyana’da toplanan uluslararası meteoroloji ve astronomi kongresine Osmanlı 
delegesi olarak Coumbary’yi gönderdi ve burada alınan kararlar uyarınca Avrupa 
gözlemevleri ile resmî bağlantılar kuruldu; her yıl hava tahmin özetleri ile Osmanlı 
topraklarındaki depremlere ve etkilerine ilişkin raporlar yayımlandı ve 1887 yılında 20 
senelik meteorolojik gözlem sonuçlarını derleyen Dersaadet Rasadhâne-i Âmire’sinin 
Cevv-i Havaya Dâir 20 Senelik Tarassudâtı Neticesi (1868-1887) adlı bir kitap çıkarıldı. 
Diğer taraftan, bu gözlemevi, namaz vakitlerinin belirlenmesi ve duyurulması, Ay ve 
Güneş tutulması vakitlerinin saptanması, Tophâne ve Dolmabahçe’deki kulelerin 
saatlerinin ayarlanması, her sabah, Đstanbul’un hava durumunun Paris, Roma, 
Petersburg, Viyana, Odesa, Atina, Sofya ve Belgrad gözlemevlerine duyurulması ve 
oralardan gönderilen bilgilerin işlenerek değerlendirilmesi görevlerini de yürüttü. 
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CUMHURĐYET DÖNEMĐ’NDE ASTRONOMĐ 

 
    Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 
 
Cumhuriyet döneminde astronomi çalışmaları, 1933 Üniversite Reformu’ndan sonra  
başlamış ve ilk büyük atılım, Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi Astronomi 
Enstitüsü’nün kurulmasıyla gerçekleşmiştir. Bugün Beyazıt’ta Đstanbul Üniversitesi’nde 
yer alan Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 1933 yılında Đ. Ü. Fen Fakültesi 
bünyesinde Astronomi Enstitüsü adıyla Berlin Postdam Gözlemevi’nde çalışmış olan 
Ord. Prof. Dr. Erwin Finlay Freundlich tarafından kurulmuştur. 1958’den sonraki 
yıllarda Astronomi Enstitüsü, Bölüm haline gelmiş ve YÖK’ün fakültelerdeki bölümler 
üzerinde yaptığı düzenlemeler sonucu 1982’de Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü 
adını almıştır. 
 
Đstanbul Üniversitesi’nde Astronomi Enstitüsü’nün açılmasından 11 sene sonra 
astronomi alanında ikinci önemli gelişme, Ankara Üniversitesi Fen Fakültesi’nde Okyay 
Kabakçıoğlu’nun çabalarıyla Astronomi Enstitüsü’nün kurulmasıdır. 1958 yılında da 
Ahlatlıbel Köyü yakınlarında gözlemevi kurma çalışmaları Kreiken’in girişimleriyle 
başlamış ve 26 Ağustos 1963’te Ahlatlıbel Gözlemevi hizmete açılmıştır. Astronomi 
alanında bir diğer önemli gelişme de Ege ve ODTÜ astronomi bölümlerinin kuruluşu ile 
yaşanmıştır. Böylece astronomi bölümleri yaygınlaşmaya başlamış ve bilimsel 
çalışmalar yoğunlaşmıştır.  
 
Türkiye’de bir ulusal gözlemevinin kurulması düşüncesi 1960’larda oluşmuş ve ilk 
önemli adım, TÜBĐTAK bünyesinde 1979 yılında “Uzay Bilimleri Araştırma Ünitesi” 
adı altında bir birimin kurulmasıyla atılmıştır. 1983 yılında bu birim, Ulusal Gözlemevi 
Yer Seçimi Güdümlü Projesi’ne dönüşmüş ve böylece uzun süreli bir çalışma 
başlamıştır. 1993 yılında 1900 metre yükseklikteki Saklıkent’ten 2550 metre 
yükseklikteki Bakırlıtepe’ye kadar 6.5 km’lik yol ile merkez binası ve 1995 yılında da 
40 santimetrelik teleskop binasının yapımına başlanmıştır. Teleskopun montajı Ağustos 
1996’da tamamlanmış ve ilk gözlem 17/18 Ocak 1997 gecesi yapılmıştır. 1998 yılı 
sonlarında teleskopun kalan mekanik ve optik parçalarının montajı da tamamlanmış ve 
bunu ince optik ayarlar izlemiştir. Bugün bu gözlemevlerinin faaliyetleri dışında, Đnönü 
Üniversitesi Astrolab Đstasyonu (IUAS), Erciyes Üniversitesi Astronomi ve Uzay 
Bilimleri Bölümü, Çukurova Üniversitesi Uzay Bilimleri ve Güneş Enerjisi Araştırma 
ve Uygulama Merkezi’ndeki çalışmalarını da eklemek gerekir. 
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CUMHURĐYET DÖNEMĐ ASTRONOMLARI 

 
Yavuz UNAT1, Đnan KALAYCIOĞULLARI, Mehmet Fatih ENGĐN 

 
Özet 

 
Bu posterde; Nüzhet Toydemir Gökdoğan, Tevfik Okyay Kabakçıoğlu, Abdullah 
Kızılırmak, Paris Pişmiş ve Dilhan Eryurt’un yaşamöyküleri ve çalışmaları hakkında 
bilgiler verilecektir. 
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UYDU ANTENĐNDEN RADYO TELESKOPA: ERT-5 PROJESĐ ÖRNEĞĐ 

 
Đsmail YUSIFOV1,2, Đbrahim KÜÇÜK1,3, Cemal EYYÜBOV4, Mehmet METE5,  

Rafet SABANCI6, Hikmet PARAK7 

 
Özet 
 
Bu çalışmada, tasarımı ve montaj işlerinin tümü Türkiye’de yapılmış olan ERT-5 Radyo 
Teleskopu örneğinde, küçük çaplı (~5m) uydu anteninin Radyo Teleskopa 
dönüştürülmesi anlatılmaktadır. Projenin temelini, hibe yoluyla Türk Telekom’dan 
alınmış 5m çapındaki uydu anteni oluşturmaktadır.Uydu antenini, tüm gökyüzünü 
kolaylıkla tarayabilen bir radyo teleskopa dönüştürmek için Yükseklik – Azimut 
sistemli bir dönme mekanizması, alıcıları odak noktasına erleştirmek için alıcı-destek ve 
odaklama sistemi  ile yönlendirmeyi kontrol eden özel optik kılavuzu destekleme 
mekanizması tasarlanmıştır. Radyometrik alıcıların ilk modelleri, LNB-standart düşük 
gürültülü uydu alıcı blokları modernize edilerek yapılmış, adım-motor kontrol devreleri 
ise 16F877 mikro denetleyiciler üzerinde hazırlanmıştır. Çalışmada, tüm blok ve 
modüllerin elektronik veya fonksiyonel şemaları verilmekte ve teknik özellikleri 
anlatılmaktadır. Ülkemizin arazisi aktif deprem bölgesinde bulunduğundan gözlemlerin 
sürekliliğini sağlamak için teleskopların temel-taşıyıcı sisteminin deprem etkileri göz 
önüne alınarak tasarımı güncel bir sorundur. Bu nedenle çalışmada ayrıca teleskop 
taşıyıcı sisteminin sismik yalıtımının yapısal tedbirlerinin hesaplanması ve 
düzenlenmesi de anlatılmaktadır. 

 
Abstract 
 
In the presented contribution we discussed on the technique of conversion of small 
(~5m) satellite antenna to Radio Telescope on the base of ERT-5 Radio Telescope, 
which is completely assembled in Turkey. The 5m satellite antenna which is presented 
by the Turkish Telecom is the base of the project. We have designed Alt-Azimuth 
rotating system, special receiver supporting, focusing and special optical guiding system 
for control of the telescope tracking system. The original models of radiometers 
designed by modernization of Low  Noise Blocks (LNB), and step motor control blocks 
constructed on the bases of microcontrollers 16F877. All electronic and/or functional 
schematics of the mentioned blocks are presented and described in the presented 
contribution. Due to the fact that Turkey located in the active earthquake region, 
planning of telescope supporting systems must be done taking in to account the 
earthquake activities of the region. For this reason, we also discussed on the methods of 
seismologic isolation of telescope supporting system.  
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7 PARAK Teknik Makina Otomotiv San. ve Tic. Ltd. Şti,  Yeni Sanayi 33, Sok. No: 35-37, Kayseri,Tel: 0 (352) 
332 10 00, e-posta: parakhikmet@hotmail.com  
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GÖZLEMEVLERĐNDE TEKNOLOJĐ  

ve 
KUBBE OTOMASYON PROJESĐ 

 
Nurdan Bağrıaçık1 

 
Özet 

 
Ülkemizde bulunan gözlemevlerinden bazıları eğitim camiası için tahsis edilmiş 
olduğundan teknolojik alt yapıları da buna göre çeşitlilik gösterebilmektedir.Yüzyıl Işıl 
Okulları Kampüsü’nde bulunan YIEV Nahum Gözlemevi’nde teknolojinin kullanılması 
basamaklarında esas amaç ise öğrenci ile etkileşimli, daha çok öğrenciye hitap edecek 
bir sistemi geliştirmektir.  Bunun için geliştirilen “Gözlemevi Kubbe Otomasyon” 
projesi bitmiş, test aşamaları tamamlanmak üzere olup öğrenciye kullanım yetkisi için 
ise 2006-2007 öğretim yılının başlangıcı seçilmiştir. Bu proje kapsamında öğrenci 
gözlemlerini gözlemevinden uzak internet bağlantısı olan herhangi bir mekandan 
yapabilecektir. 
Kubbe otomasyon projesi kapsamında kullanılan bilgisayar yazılımları ile teleskopu ve 
kubbeyi yönetme imkanı doğmaktadır.Gözleme başlayan kullanıcı program yazılımına 
girdiği açı verileri ile teleskopu ve kubbeyi yönetebilmekte, bu sırada çevre 
kameralarından da kubbe ve teleskopun hareketini izleyebilmektedir. Bir kullanıcı bağlı 
iken diğer yandan gözlem yapmak isteyen kişiler o sıradaki gözlemi ekranlarından canlı 
olarak izleyebilmektedirler.  Öğrenciler, bu sistemle birlikte astronomi çalışması yapan 
diğer öğrenciler  ile paylaşımlı projeler yürütme imkanına da sahip olabileceklerdir.  

 
  

Giriş 
Eğitim camiası içinde gözlemevlerinin kurulumu ülkemizde Astronomi ve Uzay 

Bilimleri’nin günden güne temelden desteklenmesine yardımcı bir unsur olmuştur. Somut 
kavramdan soyut kavrama geçiş dönemindeki öğrencinin bakış ufkunu genişleten bir dalın 
ihtiyaç duyulan materyalleri öğrenciye sağlanınca öğrenci kendi öz benliğince kendi kendine 
merakı ve isteği doğrultusunda araştırmacı ruhunu daha fazla kullanma yoluna yönelebilmiştir. 
Evren’de incelenecek bir çok yapının gözlemi ve deneysel verilerle ulaşılacak uzun soluklu 
projelerin önceden deneyimlenmiş ve yazılmış kaynaklardan araştırılması yerine çok daha 
somut ve üstlenebilecekleri bir misyon olarak öğrenciye kazandırılmıştır.  

Gözlemevi kubbe otomasyon projesinin eğitimde kullanımının genel amacı, öğrencilerin 
birbirleri ile etkileşimli astronomi projeleri üstlenmelerini sağlamak ve daha çok paylaşımı 
harekete geçirmektir. Bu projede kullanılan çevre elemanları aşağıdaki gibidir; 

• Kubbe  (Şekil 1) 
• Teleskop (Şekil 2) 
• CCD kamera (Şekil 3)  
• Bilgisayar (Şekil 4) 

                                                 
1
Yüzyıl Işıl Okulları, Yüzyıl Işıl Okulları YIEV Nahum Gözlemevi, Valide Sultan Caddesi Alay Yolu Yüzyıl Işıl 

sokak No:2 Bahçeköy/Sarıyer, Đstanbul  
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Şekil 1. YIEV Nahum Gözlemevi Kubbesi 12' 6" çapında REA model ash-dome kubbe  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Şekil 2. 14" f/10 LX200 GPS          Şekil 3. CCD Kamera                Şekil 4. Bilgisayar 
Schmit-Cassegrain Teleskop 
 

 Sistemde komut sağlayıcı ana bir bilgisayar server niteliğinde kullanılmaktadır. Bu 
bilgisayarda 2 adet komut sağlayıcı program ve bir adet yayınlayıcı program bulunur. 
Komut sağlayıcılardan biri gök atlası niteliği taşıyan, teleskopu gözlemleyeceğimiz gök 
cismine yönlendirecek olan “Autostar suite “ programıdır. Bu programda gökcisimlerinin 
konumlarını görerek teleskop kontrolünü birebir gerçekleştirmek mümkündür. (Şekil5) 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Şekil 5. Autostar Suite programı 
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Bilgisayarda bulunan yayınlayıcı program ise hem çevre kameralardan kubbe ve 
teleskopun hareketlerini yayınlar hem de teleskopa takılan CCD kamerası (Şekil 6. ) yardımı 
ile teleskoptan alınan görüntüyü kullanıcıya iletir.  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 6. CCD Kamera 
 
Đkinci komut programı kubbe kontrol sunucusu programıdır. Bu programla birlikte 

kullanıcı IP si tanımlı bilgisayarla komut verilmesi muhtemeldir. Sistemde bilgisayardan 
aldığı verileri değerlendiren kubbe kontrol ünitesi komutları kubbe motoruna gönderir. Kubbe 
motoru da kubbenin dönüş ve kapak hareketlerini yönlendirir. Ayrıca bilgisayardan gelen 
komutlarla yönlenen teleskopla birlikte bu her iki hareket de  internet kullanıcısına ulaşır. 
(Şekil 7) Aşağıda bu sistemin tüm detayları işlenecektir. 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 

Şekil 7. Kubbe otomasyon şeması 
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   Gözlemevi Kubbe Otomasyonu 
Kubbenin uzaktan hareketine imkan verecek, dolayısıyla uzaktan gözlem yapmayı 

sağlayacak olan kubbe kontrol sistemi üç temel birimden oluşmaktadır: 
 

• Kubbe kontrol ünitesi: Kubbe motorlarına bağlı olan elektronik kutu. 
• Sunucu yazılımı: Kubbe kontrol ünitesine ve teleskopa bağlı bilgisayarda çalışan 

yazılım. 
• Kubbe kontrol programı: Uzaktan bağlantı yapılan bilgisayarda kullanıcıların 

kullandığı yazılım. 

 I. Kubbe Kontrol Ünitesi 

Kubbe içinde duvara montajı yapılmış bu kutunun temel görevi kubbe motorlarına 
hareket vermek ve ortamdaki gerekli bilgileri toplamaktır. Kutuya yapılan giriş çıkışlar 
aşağıda sıralanmıştır: 
 

• Açısal hareket motoru bağlantı kabloları. 
• Kapak motoru bağlantı kabloları. 
• Açı bilgisini veren dişli kutusu üzerine monteli kodlayıcı kablosu. 
• Sıfır noktasını belirten limit anahtarın kablosu. 
• Yağmur detektörü kablosu. 
• 220VAC besleme kablosu. 
• Sunucuya bağlantı kablosu (RS232). 

 
 Kutu ön panelinde bir açma kapama düğmesi, bir acil durdurma düğmesi bir adet de 

çalıştığını gösteren gösterge lambası bulunmaktadır. Kutu üzerinde uzaktan kontrolü belirten 
kırmızı işaret lambası bulunmaktadır. Ayrıca bu lamba sesli ikaz modülünü de içermektedir. 

 Cihazı açmak için açma kapama düğmesini “0” konumundan “1” konumuna getirmek 
yeterlidir. Cihaz açıldığında sarı lamba yanacaktır. Herhangi bir acil durumda acil durdurma 
düğmesinin üzerine bastırmak bütün enerjiyi kesecek ve çalışan her şeyi durduracaktır. Tekrar 
çalıştırmak için acil durdurma anahtarı saat yönünde çevrilmelidir. 

 II. Sunucu Yazılımı 

 Sunucu yazılımı kubbe kontrol ünitesi ile uzaktan bağlanan kubbe kontrol programı 
arasında bir köprü kurmaktadır. Kubbe kontrol ünitesine seri kablo ile bağlı olan sunucu, 
kubbe kontrol programı ile TCP/IP protokolü ile haberleşmektedir. 
Program çalıştırıldığında bağlanabileceği IP adreslerini listelemektedir. Sunucunun bağlantı 
bekleyeceği adresler bu listeden seçilmeli ve başlat düğmesine basıp sunucu 
başlatılmalıdır.(Şekil II.1.) 
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(Şekil II.1.) 
 

Sunucu, kubbe kontrol ünitesine bağlı değilse veya bağlantıda bir arıza tespit ettiyse 
başlamayacaktır. Bu durumda bağlantı kabloları kontrol edilmelidir. 

Sunucu başlatıldıktan sonra kapat düğmesine basıldığında sistem tray’de çalışmaya 
devam eder. Programdan çıkmak için programın simgesine sağ klikleyip menüden çıkış 
seçilmelidir. 

 III. Kubbe Kontrol Programı 

 Uzaktan bağlanacak olan bilgisayara yüklenmesi gereken ve kullanıcının bağlantı 
sırasında kullanacağı temel programdır. (Şekil III.1) Program ekranındaki göstergelerin ve 
düğmelerin işlevleri aşağıdaki gibidir: 

 

 

 
 

 

 

 

 

 

(Şekil III.1) 

 Göstergeler: 

• Bağlantı durumu: LED, bağlantı yokken kırmızı, bağlanılmaya çalışılıyorken sarı 
bağlantı kurulduğunda ise yeşil yanmaktadır. 
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• Gözlem durumu: LED, gözleme başlanmadıysa kırmızı, gözleme başlamak için 
işlemler yürütülüyorsa sarı, gözlem başarıyla başlatıldıktan sonra ise yeşil 
yanmaktadır. 

• Kuzey ile yapılan açı: Kubbe kapağının kuzey ile yaptığı açıyı göstermektedir. Bu açı 
ayrıca yan taraftaki kubbe simgesi ile de görsel bir şekilde gösterilmektedir. 

• Kapak: Kapağın açık / kapalı durumunu göstermektedir. 
• Yağmur: Yağmurun yağıp yağmadığını göstermektedir. 

 Düğmeler: 

• Bağlan: Sunucu programı ile bağlantıyı kurar. Ayarlanmış olan IP adresi ve port 
numarası üzerinden sunucu ile TCP/IP bağlantısı gerçekleştirilir. Düğmeye basıldıktan 
sonra şifre ekranı kullanıcını karşısına çıkartılır. Bu ekrana yazılan şifre sunucu 
tarafından doğrulandığında bağlantı gerçekleşir. Bağlantı ile ilgili bir sorun olduğunda 
bağlantı kurulamaz ve hata mesajı ekrana çıkartılır. 

• Gözleme başla: Bağlantı kurulduktan sonra bu düğme aktif olur. Gözleme başlamak 
için gerekli işlemleri gerçekleştirir. Bunlar sırasıyla: 

o Sesli ve ışıklı ikaz verilir. 3 kere siren  ve kırmızı ikaz lambası açılıp 
kapatılarak çevre kubbenin uzaktan kontrolü için uyarılır. 

o Kırmızı ışık yakılır. 
o Kubbe döndürülmeye başlanır. Sıfır noktasına ulaştığında kubbenin dönüşü 

durdurulur. Eğer kubbe başlamadan önce sıfır noktasındaysa kubbe hiç 
döndürülmez. 

o Kubbenin kapağı tam olarak açılır. 
• Çıkış: Programı sonlandırır. Kubbe hareket ettiriliyorsa programın kapatılmasına izin 

verilmez. Bağlantı aktif ve gözlem başlatılmışsa sırasıyla önce gözlemi sonlandırır, 
bağlantıyı keser ve en son programı sonlandırır. 

• Kubbeyi döndür: Girilen dereceye kubbeyi döndürür. 
• Teleskopu izle: Gözlem sırasında ayarlanan yıldızın kapak boşluğundan çıkmaması 

için dünyanın dönüş hızına göre yıldızı takip eder. Dönüş hareketleri birer derece 
olarak ayarlanmıştır. Kaç saniyede bir derece döneceği değeri girildikten sonra bu 
hızda iptal edilene kadar kubbe kapak boşluğu teleskopun bakış açısını, dolayısıyla 
yıldızı izleyecektir. 

• Elle kontrol düğmeleri: Kubbeyi elle sağa veya sola döndürmek için kullanılır. 
 

Bağlantı ayarları program menüsünde ayarlar - bağlantı düğmesinden geçekleştirilir. 
Bağlantı ayarları ekranında IP adresi ve port numarası girilerek ‘tamam’a tıklanır ve 
kaydedilir. Ayarlar menüsünden ayrıca Türkçe ve Đngilizce seçilerek programın dili de 
değiştirilebilir. 

 

Önemli Not: 

Kubbe üniteden bağımsız kumanda edilmek istenirse aşağıdaki iki noktaya dikkat 
edilmesi gerekmektedir: 

• Kapak açma motoru çalıştırılacaksa kubbenin sıfır noktasında olmaması (kontakların 
temas etmemesi) gerekmektedir. 

• Kubbe döndürülecekse motor ile kontrol ünitesi arasındaki fiş çekilmeli ve motor 
üniteden ayrılmalıdır. 
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AÇIK KÜMELERDEKĐ ÖRTEN ÇĐFT YILDIZLARIN 

ÖZELLĐKLERĐNDEN YILDIZ EVRĐMĐNE ĐLĐŞKĐN ÇIKARIMLAR 

 
Eren Ozan CANPOLAT1, Đhsan DÜNDAR1, Mutlu YILDIZ1 

 
Özet 
Yıldızların kütle, yarıçap ve ışınım gücü gibi temel parametrelerinin en hassas 
belirlendiği sistemler örten çift yıldız sistemleridir. Yıldızların yaşının hassas bir şekilde 
belirlenmesi ise, özel durumlar dışında, küme üyesi yıldızlar için söz konusudur. Farklı 
yaşlara sahip açık küme üyesi örten çiftler incelenerek yıldızların gözlenen özeliklerinin 
zamanla bir değişim gösterip göstermediği araştırmaya değer bir konudur. Böylece 
modellerin ön görümlerini test etme olanağı sağlanmış olur. Biz, bu çalışmada, açık 
küme üyesi olan 16 örten çift yıldız sistemini inceledik. Bu çift yıldızların temel 
özellikleri gözlemlerden iyi bir şekilde belirlenmiştir. Literatürden elde edilen veriler 
kullanılarak, ilk kez, yıldızların ışınım gücü ve yarıçapının zamana göre değişimleri ile 
ilgili amprik sonuçlar elde ettik. 

 
Anahtar Kelimeler: Açık kümeler, Örten çift yıldızlar, Yarıçap, Kütle, Işınım gücü 

 
Abstract 

 
Eclipsing binary systems which is determined basic star parameters, like mass, radius 
and luminosity, carefully. As for determining age of stars with sensitiveness, except 
peculiar situation, are only mentioned stars which are the members of open clusters. 
Eclipsing binary stars in open clusters having  different age is one of  the most popular 
studies  in terms of variations of  their  observing features with time. So, prescience’s of 
models can be tested. In this work, we investigated 16 eclipsing binary  systems in open 
clusters. Basic features of these binary stars have been resoluted well. Obtaining 
knowledges from literature have been used and obtained  amprik results, first time, on 
variations of  luminosity and radius in stars with time. 

 
Key Words: Open Cluster, Eclipsing binary stars, Radius, Mass, Luminosity 

 
1.Giriş 
Evrende bulunan ağır elementlerin büyük çoğunluğunun, yıldızların oluşumu ve 

evrimi sırasında sentezlenerek dış uzaya dağıtıldığı düşünülmektedir. Evrendeki yıldızların 
çoğu  evrimlerinin farklı evrelerinde olduklarından, bize farklı bilgiler verirler. 

Yıldızların yapısını şekillendiren etkenler vardır. Kütle bunlardan en önemlisidir. 
Yıldızın yarıçapı, kimyasal birleşimi ve dönmesi de diğer faktörler olarak sıralanabilirler. 
Aynı yaşa ve kimyasal kompozisyona sahip yıldızların kütlelerinin evrime nasıl etki ettiğini  
ve yıldız yapılarının zamanla nasıl değiştiğini yıldız kümelerinden hareketle bulabiliriz. 

Astrofizikçilerin kütlesini ve diğer önemli parametrelerini en iyi hesapladığı yıldızlar, 
güneş dışında örten çift yıldızlardır. Toplam parlaklıklarının tutulmalar sonucunda sistematik 
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bir şekilde azalması ile oluşacak ışık değişimlerinden yola çıkarak örten çift yıldızların 
yarıçaplarına ve ışıtma oranlarına ilişkin çok duyarlı bilgiler elde edilebilir. Bu yüzden Açık 
küme üyesi örten çift yıldızlar incelenerek kimyasal kompozisyonu, yaşı, uzaklığı aynı olan 
yıldızların kütle gibi önemli parametreleri yüksek hassasiyet ile bulunarak yıldızların 
içyapıları ve evrimleri konusunda önemli bulgulara ulaşabiliriz. 

Biz bu çalışmada açık küme üyesi olan örten çift yıldızların özelliklerini araştırdık. 
Bunun  içinde iyi analiz edilmiş 11 tane açık küme üyesi örten çift yıldız üzerinde çalıştık. 
Sonuçta ışınım gücü ve yarı çapın zamana göre değişimleri ile ilgili amprik sonuçlara vardık. 

 
2. Yıldızların Yaşamlarını Etkileyen Temel Parametreler 
Yıldızlar, moleküler bulut dediğimiz gaz ve toz parçacıklarından oluşan yıldızlar arası 

ortamda oluşurlar. Moleküler bulutlar bu ortamdaki herhangi bir tetikleme sonucu çöker veya 

büzülürler. Tetiklemenin olabilmesi için en azından 
Θ
m410  miktarında kütlenin toplanmış 

olması gerekir. Buna “Jeans Kararsızlık Kriteri” denir. Biriken madde çekimsel güç ile 
büzülürken sıkışan gaz parçacıkları birbiri ile çarpışıp hızlanır ve sıcaklığı arttırırlar. 
Maddenin sıcaklığı arttıkça iç basınçta artacaktır. Đşte yıldızın yaşamındaki 2 önemli kuvvet 
ortaya çıkar. Böylece ön yıldız oluşur. Yıldız bu aşamada çekim ve basınç kuvvetlerini 
dengelemeye çalışır. Geçirdiği büzülme ve çeşitli patlamalar gibi kararsızlıklardan sonra 
yıldız hidrostatik dengeye ulaşır ve anakol yaşamı başlar. 

Bir yıldızın anakoldaki yaşam süresi büyük oranda kütlesi ile ilişkilidir. Büyük kütleli 
yıldızlar küçük kütleli yıldızlara göre daha hızlı evrimleşerek anakoldan ayrılırlar. Bunun 
nedeni nükleer tepkimelerin hızıdır. Nükleer tepkimelerin hızı sıcaklığa çok duyarlıdır. Büyük 
kütleli yıldızlarda yıldız çökerken daha fazla enerji depo eder ve merkezdeki sıcaklıkları çok 
daha fazladır.  Bu yüzden küçük kütleli yıldızlara nazaran daha çabuk ömürlerini tüketirler. 
Ayrıca büyük kütleli yıldızların ışıtmaları da daha büyük olduğundan anakolun üst 
kısımlarında yer alırlar. Küçük kütleli yıldızlara doğru gidildikçe ışıtma azalır. Bu demektir ki 
anakolda aşağılara gidildikçe kütle azalır. Şekil 2.1’de anakola ilişkin bir örnek verilmiştir. 

Yıldızların iç yapılarını etkileyen bir diğer parametrede yarıçaptır. Yarıçap büyüdükçe 
yıldızlarda cm 3 ’e düşen parçacık sayısı azaldığı için, fotonların yıldız maddesi ile 
etkileşmeden gidebilecekleri, fotonların serbest yolu, artar. Serbest yol arttığında ise enerji 
daha çabuk yıldızı terk eder ve yıldız ömrünü çabuk yaşar. 

Diğer bir faktörde yıldızın yaşı hakkında önemli bilgiler elde edebileceğimiz kimyasal 
karışımdır. Evriminin ilk basamaklarında merkezindeki Hidrojeni Helyuma çevirip enerji 
üreten yıldız, yeterli kütlesi kalırsa merkezde Helyum yakıp C,N,O üretir. Yine yeterli kütlesi 
kalırsa demir grubuna kadar olan ağır elementleri de yakabilir.[1][2] 
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Şekil 2.1:  Şekilde farklı kütlelere sahip yıldızların evrim yoları gösterilmiştir. 
 
3. Veri Kaynağı Olarak Yıldız Kümeleri 
Yıldız kümelerinin üyeleri uzayda bir bölgede toplanmış halde bulunan gaz 

kümelerinden aynı zamanlarda oluşur. Yıldız kümeleri yapıları ve yaşları itibari ile iki ana 
grupta incelenir: 

• Açık yıldız kümeleri (galaktik kümeler) 
• Küresel yıldız kümeleri 
Görünümleri küresel yapıda ve oldukça düzgün olan içerisinde yüz bin ile bir milyon 

arasında yıldız bulunduran kümelere küresel yıldız kümeleri diyoruz. Üzerinde duracağımız 
açık yıldız kümeleri ise birbirine kütle çekimi ile bağlı aynı bulutsudan aynı zamanlarda 
oluşmuş yıldızlardan meydana gelir. Açık yıldız kümelerinde yıldız sayıları onlardan yüzlere 
kadar değişebilir. Çoğunlukla yıldızları tek tek ayırt edilebilmektedir. Ayrıca bu yıldızlar 
kimyasal olarak incelendiğinde ikinci nesil olan öbek-I yıldızları oldukları görülür. 

Öz hareket çalışmalarından elde edilen sonuçlar tüm küme elemanlarının bir noktaya 
göre hareket ettiklerini gösterir. Küme yıldızlarının dikine hız ölçümleri yapılarak bu noktanın 
yeri birkaç açık kümenin uzaklığının saptanmasını sağlamıştır. 

Bilinen açık yıldız kümelerinin sayısı 500 civarındadır. 1kpc yarıçap içinde 187 küme 
olduğuna göre gökadamızın yarıçapı olan 12kpc içinde 27000 dolayında açık yıldız kümesi 
olmalıdır. 

Bir açık kümedeki yıldızların kökeni ortaktır. Dolayısıyla bu yıldızların kimyasal 
karışımlarını da ortak kabul etmek yerinde olur. Açık kümelerin yaşları bulunurken küme 
üyeleri içinde en büyük kütleli yıldızın yaşı kullanılır. Küme üyelerinin yaklaşık aynı 
zamanda oluştuğu düşülürse tüm yıldızların yaşları birbirine yakın kabul edilebilir ve farklı 
özelliklere sahip aynı yaştaki yıldızlar incelene bilinir. Bu yüzden açık kümelerin astrofiziksel 
araştırmalarda rolü büyüktür. [1][2] 

 
4. Veri Kaynağı Olarak Çift Yıldızlar 
Yıldızların yapısına ve evrimine ilişkin ayrıntılı bilgi elde edebilmemiz, yıldızın kütle, 

yarıçap, ışınım gücü, kimyasal kompozisyon ve yaş gibi temel parametrelerinin duyarlı bir 
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şekilde belirlenmesine bağlıdır. Güneşten sonra bu parametreleri en iyi belirleyebildiğimiz 
yıldızlar çift yıldız üyeleridir. Çift Yıldızlar ortak kütle merkezi etrafında Kepler Kanunlarına 
uygun biçimde dolanım yaparlar. Gözlenme şekillerine göre 3 tür çift yıldız vardır. 

• Görsel çift yıldızlar 
• Tayfsal çift yıldızlar 
• Örten çift yıldızlar 
Çift yıldızların her türü için ayrı analiz yöntemleri vardır. Ancak örten çift yıldızlarda 

ışıtma ve yarıçap oranları çok hassas olarak belirlenebildiğinden bu sistemler daha özeldir. 
Astrofiziksel anlamda güneş dışında en geniş ve doğru bilgiyi örten çift yıldızlardan elde 
ederiz. 

Örten çift yıldızlarda üyelerin periyodik olarak birbirini örtmesi sonucu sistemin 
toplam parlaklığında azalmalar oluşur. Bir çift sistemin örten çift olabilmesi için i açısı 

dediğimiz yörünge düzlemi ile gökyüzü düzlemi arasındaki açının en az 75° veya daha büyük 
olması gerekir. Öte yandan çok yakın yıldız sistemlerinde küçük i değerlerinde de tutulma 

gözlenebilir. Ancak ideal olan i açısının 90° olduğu durumdur. 
Çift yıldız üyelerinin kütleleri, ortak kütle merkezi etrafında dairesel dolanma hareketi 

yapan iki cisim için kullanılan,  

2211 .. rMrM =              (4.1) 

bağıntısı ile bulunabilir. Bu denklemde 1M , 2M  cisimlerin kütleleri ve 21 , rr de 

kütle merkezinden uzaklıklarıdır. Eliptik yörüngeler için 21 , rr kütle merkezinden uzaklıklar 

yerine bileşenlerinin her birinin eliptik yörüngesinin yarı büyük eksen uzunluğu olan 21 ,aa  

kullanılabilir. Bu bağıntı kullanılarak kütleler oranı tespit edilir. Ancak bazı durumlarda kütle 
merkezinden uzaklıklar veya yarı büyük eksen uzunlukları ölçülemeyebilir bu durumda 
Doppler formülünden yaralanılarak yıldızların hızları bulunup, 

2211 .. υυ MM =              (4.2) 

Denkleminde yazılarak kütleler oranına ulaşılabilir. Bununla birlikte Kepler’in 3. 
yasası olarak bilinen  

2

3
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    (4.3) 

Denklemi kullanılarak bileşenlerin kütlelerinin toplamı elde edilebilir. Bu denklemde 
uzaklıklar Astronomi Birimi, kütleler güneş kütlesi cinsinden ve zaman birimini de yıl olarak 
kullanırsak denklem, 

2
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21

21
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P

rr
MM

+
=+            (4.4) 

Halini alır. Görsel ve örten çiftlerde gerekli tüm bilgiler elde edildiğinden kütleler 
hesaplanabilir. Bununla birlikte tayfsal çiftlerde i açısını tespit etmek mümkün olmadığı için 
kütlelerin i açısına bağlı olarak elde edildiğini söylemekte fayda var. 

Bir değişen yıldızın ya da yıldız sisteminin bir dönemlik parlaklık değişimini gösteren 
eğriye ışık eğrisi diyoruz. Bu eğrilerin incelenmesi ile örten çift üyesi yıldızların yarıçapları 
ve yüzey parlaklıkları oranı duyarlı bir şekilde hesaplanabilir. Bunu Şekil 4.1’de gösterilen 
tam tutulma örneğinde B başyıldızı ve onun etrafında dolaşan Y yoldaşı yıldızı ile görebiliriz. 
[13][14] 
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Şekil 4.1: Tutulmanın geometrisi ile tutulma süresi boyunca zamanın fonksiyonu olarak ışık 

eğrisi (çizim ölçekli değildir). 
 
r, Y yıldızının yörünge yarıçapı olmak üzere bu yıldızın yörünge hızının, 

P

rπ
υ

2
=             (4.5) 

olduğu açıktır. Yıldızın, toplam tutulma süresince iki yıldızın çapları toplamı kadar mesafeyi 
bu hızda geçeceğini düşünürsek buradan,  

top

BY

t

RR )(2 +
=υ    (4.6) 

bağıntısı yazılabilir. Bu iki bağıntıdan yola çıkarak;  

r

RR

P

t
BYtop

π2
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=    (4.7) 

bulunur. Burada YR  ve BR  yıldızların yarıçapları topt  ise toplam tutulma süresidir. Benzer 

şekilde tam tutulma süresi tamt  da 

r

RR

P

t YBtam

π2

)(2 −
=   (4.8) 



Eren Ozan Canpolat, Đhsan Dündar, Mutlu Yıldız 

 

 1034

şeklinde yazılabilir. Son iki bağıntı kullanılarak sistemdeki yıldızların yarıçaplarını 
hesaplayabileceğimiz, 
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bağıntıları elde edilir. 
Örten çift yıldızların ışık eğrileri ve yüzey parlaklıkları arasındaki ilişki oldukça 

basittir. Sıcak yıldız örtüldüğünde oluşan minimum daha derin olacaktır. Buradan yıldızların 
ışınım yeğinliklerinin toplam ışınım yeğinliğine katkısı, 
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şeklinde gösterilir. Burada birinci tutulma sırasındaki minimum yeğinlik BYI  ikinci de 

YBI dır. maxI ise iki yıldızın toplam ışınım yeğinliği, eBeY TT ,  etkin sıcaklıklar olmakla 

birlikte σ Boltzmann sabitidir. 
Örten çift yıldızlar aynı zamanda tayfsal çift yıldızlar olduğundan dikine hız 

eğrilerinin analizinden kütleleri, ışık eğrilerinin analizinden de yarıçapları ve etkin sıcaklıkları 
hesaplanır. Böylece bu yıldızların evrimlerini etkileyen temel parametreler hakkında geniş 
çapta bilgi elde etmiş oluruz. [1][2] 

 
5.Açık Kümelerdeki Gözlemsel Olarak Đyi Bilinen Örten Çift Yıldızlar 
Astrofizikte yıldız yapısına dair yapılan araştırmalar için hem açık yıldız kümelerinin 

hem de örten çiftlerin ne denli önemli olduğunu daha önceki bölümlerde belirttik. Açık yıldız 
kümelerindeki yıldızların uzaklıkları ile kimyasal bileşimlerinin ortak kabul edilmesi ve 
yaşlarının aynı olması bilimsel çalışmalarda önemli avantajlardır. Çünkü ölçümlerde 
olabilecek sistematik hatalar yıldızların tamamında aynı olur ve bu nedenle hatanın çalışmaya 
etkisi en aza iner. Örten çiftler de ise yarıçap ışıtma oranı ve kütleler çok hassas biçimde 
ölçülebilir. Açık yıldız kümelerinin içinde bulunan örten çift yıldızların kimyasal 
kompozisyonları ve uzaklıkları iyi biliniyorsa kütleleri, yarıçap oranları ve ışıtma oranları çok 
yüksek duyarlılıkla ölçülerek yıldızların yaşamları konusunda yorum yapılabilir. Son yıllarda 
yapılan gözlemlerde açık kümelerdeki örten çiftlerin gözlemlerine yönelik çok sayıda 
araştırma yapılmaktadır. Bizim bu çalışmada ki amacımız yıldızların yapısının zamana göre 
nasıl değiştiğine yani evrimleştiğine ilişkin ortak somut gözlemsel veriler elde etmektir. Tablo 
5.1a ve 5.1b’de bu araştırmada incelenen 16 çift yıldız sisteminden temel özellikleri iyi 
derlenen 11 tanesi sunulmaktadır. Geri kalan 5 çift yıldız sisteminin temel özelliklerini 
inceleyen kaynaklardan yeterli dataları elde edemediğimiz için elemek zorunda kaldık. 
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Yıldız Đsmi (A-B) Küme 
Yıldız Đsmi 

(A-B) 
Küme 

V 621 Per A NGC 884 V 906 Sco A NGC 6475 

V 621 Per B NGC 884 V 906 Sco B NGC 6475 

V 615 Per A NGC 869 V 497 Cep A NGC 7160 

V 615 Per B NGC 869 V 497 Cep B NGC 7160 

V 618 Per A NGC 869 HD 92024 A NGC 3293 

V 618 Per B NGC 869 HD 92024 B NGC 3293 

V 453 Cyg A NGC 6871 V 392 Car A NGC 2516 

V 453 Cyg B NGC 6871 V 392 Car B NGC 2516 

HD 23642 A Pleiades DS AND A NGC 752 

HD 23642 B Pleiades DS AND B NGC 752 

V 578 Mon A NGC 2244   

V 578 Mon B NGC 2244   

  
Tablo 5.1.a: Dataları iyi belirlenmiş açık küme üyesi 11 örten çift yıldız sistemi 
                       gösterilmiştir [3][4][5][6][7][8][9][10][11][12][13]. 
 
6.Bulgular 
Açık kümelerdeki örten çift yıldızlara ilişkin çalışmalarda, sistemler bir arada 

incelenerek önemli sonuçlar elde edilebilir. Buradan yola çıkacak olursak bu 11 sisteminin 
bize verdiği  bilgilere bakalım. 

Yıldızların zamanla değişimi ve yapılarını iyi anlamak için ışınımgücü–sıcaklık 
grafiğini çizmek iyi olacaktır. Şekilde 6.1’de görüldüğü gibi sistemlerin üyeleri ya anakol 
yıldızları ya da anakola çok yakın yıldızlardır. Kıyaslama amacıyla temel özellikleri en iyi 
bilinen örten çift yıldızların bileşenleri de bu şekilde sunulmuştur.  

Bu yıldızların kütleleri ile ışınım güçleri arasındaki bağıntının nasıl olduğu Şekil 
6.2’de gösterilmiştir. Yıldızlar anakol ve benzeri oluğundan bu bağıntının 

3,4 4,0L M −
∝  

civarında çıkması beklenir. Burada L ışıtma gücü, M ise kütledir. Şekil 6.2’deki eğrinin eğimi 
bize ışıtma gücünün kütlenin hangi kuvveti ile değiştiğini gösterir. Bizim grafiğimizde ki 
doğrunun eğimi 3,61 dır. Bu durumda ışıtma gücü ve kütle arasında ki bağıntının   

61,3ML ∝  
olduğu görülür.  
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Şekil 6.1: Yıldızların ışınım gücü ve etkin sıcaklıkları arasındaki bağıntı. Mavi  renkle 

gösterilen yıldızlar bu çalışmada kullanılan açık küme üyesi çift yıldızların üyesidir. Pembe renkli 
yıldızlar ise temel özellikleri en iyi bilinen örten çift yıldızların bileşenleridir (Andersen 1991). 
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Şekil 6.2: Bu çalışmada kullanılan yıldızların kütle ve ışınım güçleri arasındaki ilişki. 
 
Buradan yola çıkarak yıldızların ışıtma güçlerinin zamana göre grafiğini çizelim. Şekil 

6.3’te ışıtma güçlerinin zamana göre grafiği gösterilmiştir. Araştırmada kullandığımız 
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yıldızların ışınım güçleri birbirinden çok farklı olduklarından ve her birini tek bir grafikte 
göstermemiz olanaklı olmadığından, doğrudan ışıtmalar yerine bir oran kullanmak daha 
anlamlı olacaktır. 

)/log( 61,3ML  

Şekil 6.3’te incelenen yıldızlar için elde edilen bu oran, üyesi olunan açık kümelerin 
yaşlarına göre çizilmiştir. Açık kümelerin yaşları, Kharchenko ve ark. (2005) [14] tarafından 
eşzaman çizgilerine başvurarak elde edilmiştir. Yaşların tümü özellikle tek bir kaynaktan 
alınmıştır. Çünkü, bu şekilde eğer sistematik bir hata var ise bu hatanın tüm yıldızlar için 
geçerli olacağından ışınım gücü-zaman ilişkisi de nitelikçe değişmez. 

Şekil 6.3’ten yıldızların ışıtmalarının zamanla arttığı açıkça görülmektedir. Bu ilişki 
kütle ışımgücü ilişkisinin zamanla nasıl arttığını belirtmektedir. Gerek ölçümden kaynaklı 
verilerdeki saçılmalar, gerekse tek tek yıldızların dönme ve kimyasal kompozisyonlarının 
birbirinden farklı olmasından dolayı, ilişkinin bir bant şeklinde olmasını beklemek gerekir. 
Önemli olan, tek tek yıldızların modellerine başvurmadan, yıldızların gözlemsel ışınım gücü 
ve üyesi olduğu kümenin yaşı arasında ilişki ortaya çıkmasıdır.    

Bundan sonraki adım da ise yıldızların yarıçaplarının zamanla nasıl değiştiğine Şekil 
6.4’te bakalım. Bunun için yıldızların kütle yarıçap oranını kümelerin yaşlarına karşı 
noktalayalım. 

 

 
Şekil 6.3: Zamana karşı ışınım gücü ilişkisi. 
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Şekil 6.4: Yıldızların kütle yarıçap oranının zamana göre değişimi. 

 
 
Buradan da benzer bir ilişki elde ederiz. Yine yarıçap kütle oranının  zamanla arttığı 

görülür. Burada noktaları temsil eden eğriyi çizerek bir denklem ile ifade edersek;                                  

5961,1log191,0)log( −= tM
R  

eşitliğini buluruz. Burada R yarıçap, M kütle ve t ise yaş olarak ifade edilmiştir. 
 
7.Sonuç 
Çift yıldızların özellikleri gözlemsel olarak çok iyi belirlenir. Bu yıldızlar özelikle açık 

küme üyesi olduğunda çok net bilgiler elde edilebilir. Biz de çalışmamızda uzaklıkları ve 
yaşları iyi belirlenmiş açık kümelerdeki örten çiftleri seçtik. Gözlemlere dayanan 
çalışmalardan yararlandığımız incelememizde, açık küme üyesi örten çift yıldızların ışınım 
gücü, yarıçap gibi temel özelliklerinin zamana göre nasıl değiştiğini modele başvurmadan 
elde ettik. Yıldızların yaşı ise üyesi olduğu açık kümeler için Kharchenko ve ark. [14] 
tarafından eş zaman çizgilerine başvurarak elde edilmiştir.  

Elde ettiğimiz bu sonuç, bir bakıma, kütle-ışınımgücü ya da kütle-yarıçap ilişkisinin 
zamana bağımlılığını ifade etmektedir ve bildiğimiz kadarıyla ilk kez yarı-ampirik böyle 
sonuçlar elde edilmiştir. 
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MANYETĐK AKTĐVĐTE NEDENĐYLE GÜNEŞ IŞINIMINDAKĐ 

DEĞĐŞĐMĐN YER ĐKLĐMĐNE ETKĐSĐ 

 
Mürüvvet CĐN1, Begüm YILMAZ1, Yağmur KARAN1, Nurcan AKTÜRK1, 

Cihan ADAYAN1, Hasan Ali DAL1  

 
Özet 
 
Aktivite nedeniyle Güneş’in toplam ışınımındaki değişimin, yeryüzünde çevrimsel 
sıcaklık değişimlerine neden olup olamayacağı belirlemek amacıyla, 1870–2004 yılları 
arasında, yeryüzünde 34 farklı bölgede düzenli olarak her ay yapılan yüzey sıcaklık 
ölçümleri ile 1867–2004 yılları arasındaki Güneş leke sayısının değişimi karşılaştırıldı. 
Karşılaştırma sonucunda, Güneş leke çevrimiyle, yeryüzü sıcaklık artışı arasında belli 
çevrimlerde uyum, belli çevrimlerde ise uyumsuzluk görüldü. Güneş’in yeryüzüne olan 
etkisinin belirlenebilmesi için öncelikle, küresel sıcaklıkta değişime neden olan diğer 
etkilerin tam olarak belirlenebilmesi gerekmektedir. 
 

Anahtar Kelimeler: Güneş aktivitesi, Güneş lekeleri, Yeryüzü sıcaklığı. 
  

Abstract 
 
Temperature measurements of the land surface between 1870 and 2004 for 34 regions 
are matched to variation of Solar spot cycle between same years to find out whether 
Solar irradiance variation due to magnetic activity is able to affect the land surface 
temperature. It is seen that they sometime show same variation but sometime do not. To 
understand whether Solar irradiance variation can affect the land surface temperature, 
first off all, other effects changing the land surface temperature are correctly found out. 
 

Key Words: Solar activity, Sun spot, Land surface temperature. 

 
 1. Giriş 
  
 4.57 milyar yıldır etrafında dolandığımız, Yer’e ısı ve ışığıyla hayat kazandıran 

Güneş, canlı bir yapıya sahiptir. Ortalama W2610846.3 × ’lık ışınımıyla Yer’e m8109566.6 ×  
uzaklıkta bulunmaktadır [1]. 1750’lerden bu yana sürekli gözlenen Güneş, şiddetli manyetik 
aktivite göstermektedir. Güneş’te manyetik aktivitenin en belirgin belirteci, Şekil 1.1’de 
örnekleri görülen fotosferik lekelerdir. Lekeler, çok uzun yıllardır bilinen yapılardır. 
Astronomi alanında çalışan Çinli bilimcilerin Güneş lekesi kayıtları 2000 yıl öncelere kadar 
gitmektedir. Lekelerin gerçekten Güneş’e ait yapılar olduğunun kesinleşmesi ise 1600’lü 
yıllarda Galilei tarafından yapılan gözlemlere dayanır [2]. Güneş lekeleri, yıldızın iç 
katmanlarında ortaya çıkan dinamo sürecinin bir sonucudur. Lekeler, diferansiyel dönmeye 
sahip yıldızın konvektif katmanındaki plazmanın manyetik alan bileşenleriyle etkileşip 
yüzeye çıktığı bölgelerdir. Bu bölgeler, fotosfere göre daha soğuktur. Lekeler, “umbra” adı 
verilen karanlık bir alan ve bu alanı saran, “penumbra” denilen yarı karanlık alanlardan 

                                                 
1 Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 35100 Bornova-Đzmir, Tel. 0232 388 40 
00 / 2232, ali.dal@ege.edu.tr  
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oluşurlar. Gnevysher-Waldmeier kuralı uyarınca bir lekenin yaşam süresi, saatler 
mertebesinden aylar mertebesine kadar uzayabilir. Gnevysher-Waldmeier kuralı TWA ×=0  

şeklindedir. Burada 0A ,  lekenin ulaştığı en büyük alanı; T , yaşam süresini gösterir. W  ise 
110MSHgün−  (MSH , Micro Solar Hemisphere) şeklinde Güneş’e ait bir sabittir [2].  

Son yıllardaki çalışmalar o180  aralıklı iki boylamda 
oluşma eğiliminde olduklarını gösterse de lekeler, hemen hemen 
tüm boylamlarda gözlenmektedir [3]. 

Güneş üzerinde leke oluşumu ortalama 11 yıllık çevrimsel 
bir davranış sergilemektedir. Güneş fotosferinde lekelerin 

oluştuğu aktif bölgeler ilk olarak o40±  enlemlerinde ortaya 
çıkarlar ve yaklaşık 11 yıllık süreç sonunda eşlek bölgesine doğru 

kayarlar. Fotosferde aktif bölgeler yaklaşık o20± ’lere geldiğinde 
lekeler maksimum sayıya ulaşırlar [4]. Güneş’te leke sayısının 

artışına paralel olarak, toplam manyetik akı da Mx221020× ’den 

Mx2210100× ’lere kadar artmaktadır [6]. Şekil 1.2 ve 1.5’den de 
görüleceği gibi, manyetik akıdakine benzer artış Güneş’in toplam 
ışıtmasında da ortaya çıkmaktadır [8]. Güneş’in toplam 

ışıtmasında yaklaşık 1 W m-2 lik artış görülmektedir [9]. 

 
 

 
Şekilde, TSI, toplam Güneş ışıtmasını; SSN, leke sayısını; He, Mag ve Ca K ise ilgili 

çizgilerin yeğinlik değişimini göstermektedir [8]. Normalde leke çevrimi boyunca Güneş’in 
toplam ışınımının, leke sayısı arttıkça azalması beklenir. Sonuçta lekeler soğuk ve karanlık 
yapılardır. 

Ancak son birkaç 10 yıllık gözlemler bunun tersinin geçerli olduğunu ortaya 
koymaktadır [10]. ACRIM I ve II, UARS ile Nimbus 7 ve 5 uydularının verilerini birleştiren 
Lean ve Fröhlich (1998),   Şekil 1.3’de görülen leke kaynaklı ışınım kaybını, lekeleri 
çevreleyen fakülar yapılardan gelen ışınım katkısı ile karşılaştırdıklarında leke sayısı 
arttığında Güneş toplam ışınımında bir artma olduğunu göstermişlerdir. 

Güneş manyetik aktivitesinin sonucunda ışınımındaki bu artışın Yer iklimine etkisinin 
olup olmadığı, eğer varsa ne ölçüde olduğu, literatürde büyük tartışma konusudur. Bu konuda 

 
Şekil 1.1: Güneş lekeleri 
“umbra” ve “penumbra” 
adı verilen iki kısımdan 
oluşurlar [5]. 

 
Şekil 1.2: Güneş’in manyetik 
aktivitesi boyunca, yıllara göre 
çeşitli parametrelerindeki 
değişim. 

 
Şekil 1.3: Güneş leke çevrimi boyunca, 
lekeler ışınım kaybı yaratırken, lekeleri 
çevreleyen fakülar yapılar ışınım katkısı 
sağlar ve çevrim sırasında leke sayısı 
arttıkça Güneş’in toplam ışınımı artar [10]. 
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yapılan tartışmalar, yeryüzünde çeşitli yükseklik ve bölgelerde ölçülen yüzey sıcaklığı, 
bulutluluk oranı gibi iklimsel parametreler ile Güneş leke sayısı, leke çevrimi uzunlukları, 
Güneş’in toplam ışınım değişimi, Güneş rüzgârı ve yakın uzay kaynaklı kozmik ışın değişimi 
gibi çeşitli parametrelerin karşılaştırmalarından çıkan sonuçlardan kaynaklanır. 

Güneş leke aktivitesinin, Yer iklimine etkisini belirlemeye çalışan Beer (2005), 

buzullardaki son 10000 yıla ait katmanlardaki Be10  yoğunluğundan elde edilen aktivite 
çevrimi ile son birkaç 10 yıla dayanan uydu gözlemleriyle elde edilen Güneş’in toplam ışınım 
değişimi arasındaki ilişkiyi incelemiştir. Elde edilen sonuçlar, bu iki parametrenin birbiriyle 
uyumlu olduğunu gösteriyor [11]. Krivova ve Solanki (2003), Güneş’in toplam ve tayfsal 
ışınımlarından yararlanarak, 1700 ile 1980 yılları arasındaki toplam Güneş ışınım değişimini 

belirlemeye çalışmışlardır. Bu tarihler arasında Güneş’in toplam ışınımında 242 −
−≈ Wm ’lik 

artış olduğunu, buna karşılık olarak yeryüzü ortalama sıcaklığının da arttığını göstermişlerdir 
[13]. 

Bu ve benzeri sayısız çalışmanın bulunduğu literatürde, bir diğer ilginç çalışma 
konusu ise, kozmik ışınımlarla yeryüzü bulutluluk oranları arasındaki ilişkiye yöneliktir. 
Kristjansson ve ark. (2004) tarafından yapılan çalışmada, Güneş ışınımındaki artışa paralel 
olarak Yer’e ulaşan kozmik ışın miktarında da artış olduğu gösterilmektedir [12]. Bu iki 

parametre arasındaki ilişki, Güneş’in manyetik 
aktivitesine dayanmaktadır. Şekil 1.5’deki 21 ve 22. 
Güneş çevrimlerinden de görüldüğü üzere, Güneş 
aktivitesi arttığında Güneş’in manyetik alan şiddeti de 
artmaktadır [14]. Güneş’teki manyetik alan artışı hem 
kapalı hem de açık alan çizgilerinde ortaya çıkmaktadır. 
Açık alan çizgileri gezegenler arası ortama kadar yayılıp 
tüm bu alandaki yüklü parçacıkları kontrol eder. Güneş 
aktivitesinde artış olduğunda güneş rüzgârı da artmakta 
ve gezegenlerarası ortam yüklü parçacıklar açısından 
zenginleşmektedir. Bu, Yer’e ulaşan parçacık sayısının 
artışı anlamına gelmektedir. Kristjansson ve ark. (2004) 
tarafından yapılan çalışma, Güneş aktivitesinin hem 
ışınımsal olarak hem de yüklü parçacıklar yoluyla Yer 
iklimine etki ettiğini göstermektedir. Bu çalışmada, 
Güneş’in toplam ışınım değişimi, Yer’e ulaşan kozmik 
ışın değişimi ve yeryüzündeki bulutluluk oranları ile 
karşılaştırıldığında, Şekil 1.4’de görülen sonuç ortaya 
çıkmaktadır.  
 
            2. Veri 

Bu çalışma, Güneş leke sayısında gözlenen 11 
yıllık çevrimsel değişimin, yeryüzündeki sıcaklığı 
etkileyip etkilemediğinin incelenmesini amaçlamaktadır. 
Bu kapsamda SOHO Veri Tabanı’ndan [7] 1867 ile 2004 
yılları arasındaki aylık leke sayıları ile [15]’den alınan 
yeryüzü sıcaklık değişimine ilişkin veri arasındaki 
ilişkiye bakılmıştır. Sıcaklık değişimi verisi, 38 farklı 
veri setinden oluşmaktadır. Bu 38 veri seti; Kuzey 
Yarıküre, Güney Yarıküre, Kuzey-Güney Yarıküreler 
arasındaki sıcaklık farkı, küresel ve 34 farklı bölgeden 
alınan düzenli sıcaklık ölçümlerini içermektedir. 
Yeryüzü sıcaklıklarının ne ölçüde ve şekilde sanayi 

 
Şekil 1.4: Güneş ışınımı, kozmik 
ışınlar ve yeryüzü bulutluluk 
oranlarının değişimi. Kırmızı renkteki 
eğri, Güneş ışınımını; siyah renkteki 
eğri, kozmik ışınımları; yeşil renkte 
görünen eğri ise yeryüzündeki 
bulutluluk oranlarını göstermektedir 
[12]. 
 

 
Şekil 1.5: Güneş’in 21. ve 22. leke 
çevrimlerinde, aktif ve sakin Güneş 
durumunda toplam manyetik akı 
değişmektedir [14]. 
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kaynaklı ısınmadan etkilendiğinin belirlenmesi açısından, Kaliforniya Üniversitesi – 
Karbondioksit Araştırma Grubu’nun veri tabanından [16] 1958 ve 2004 yılları arasına ait 
karbondioksit derişimi verisi alınmıştır. 
 
 

Çizelge 2.1: Bu çalışmada kullanılan veri setlerinin listesi ve ilişkili oldukları bölgeler. 
 

Bölge 
No 

Bölge Adı (Yaklaşık enlem vbe boylam aralıkları) 

1 ARTĐK (75N) 
2 KUZEY AMERĐKA (50-65N) 
3 AVRUPA (45-65N, 25W-60E) 
4 ORTA ASYA (30-60N, 60-110E) 
5 KUZEY AMERĐKA (30-50N, 50-130W) 
6 AKDENĐZ BÖLGESĐ (40-30N, 20W-60E) 
7 ORTA AMERĐKA (10-30N, 50-115W) 
8 AFRĐKA (0-30N, 20W-60E) 
9 GÜNEY ASYA (40-130E, South of 25N) 
10 GÜNEY AMERĐKA (60S-10N, 80W-35W) 
11 AFRĐKA EKVATOR BÖLGESĐ (10-50E, 0-40S) 
12 GÜNEY ASYA ADALARI (100E-180E, 0-50S) 
13 ANTARTĐK (65-90S) 
14 KUZEY YARIKÜRE ORTALAMA 
15 GÜNEY YARIKÜRE ORTALAMA 
16 KUZEY TROPĐK 
17 GÜNEY TROPĐK 
18 TROPĐK BÖLGELER (20N-20S) 
19 TÜM YERKÜRE KÜRESEL ORTALAMA 
20 GÜNEY ve KUZEY YARIKÜRE FARKI 
21 KUZEY YARIKÜRE (30N) 
22 50-55N,0-5W 
23 50-60N,0-5W 
24 ÇĐN (TÜM BÖLGE) (40-55N 120-130E; 30-45N 80-120E; 20-30N 100-120E) 
25 ÇĐN (40-55N 120-130E; 20-45N 100-120E) 
26 ÇĐN (40-55N 120-130E; 20-45N 110-120E) 
27 ÇĐN (40-45N 120-130E; 20-45N 110-120E) 
28 50-70N,30-70W 
29 ANTARTĐK YARIMADASI (65-55W 60-70S) 
30 ANTARTĐK YARIMADASI 
31 GÜNEY YARIKÜRE (30S) 
32 TROPĐK (30N-30S) 
33 KUZEY YARIKÜRE (20N) 
34 GÜNEY YARIKÜRE (20S) 
35 KUZEY AYRIKÜRE (50-70N) 
36 KUZEY AMERĐKA (25-70N) 
37 GREENLAND ORTA BÖLGELERĐ (65-80N 60-25W) 
38 ALASKA (25-50N 70-125W) 

             
            3. Karşılaştırma ve Tartışma 

1870–2004 yılları arasında her ay alınan sıcaklık ölçümlerinden yola çıkarak 
hesaplanan ortalama sıcaklık ile yeryüzü ortalama sıcaklığı arasındaki fark Şekil 3.1’de gibi 
değişim göstermektedir. 

 Şekil 3.1 dikkatli incelenirse, ortalama sıcaklık değişiminin belli bir eğilim 
izlemediği, birçok etkenden dolayı sıcaklığın belirli yıllar arasında doğrusal olarak artıp 
azaldığı görülmektedir. 
Şekil 3.2’den de görüldüğü gibi Güneş leke sayıları ortalama 11 yıllık bir çevrim 
izlemektedir. Güneş’in her bir leke çevrimine bakıldığında, hemen hemen her bir çevrimde 
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leke sayısı hızla artmakta ve yavaşça azalmaktadır. Leke sayısı, her bir çevrimde çevrim 
ortasına gelmeden maksimum sayıya ulaşmaktadır. 1870-2004 yılları arasındaki sıcaklık farkı 
verileri ile Güneş leke sayısı çevrimleri karşılaştırılması Şekil 3.3’de verilmiştir. Görüldüğü 
gibi yaklaşık 1900-1950 ile 1965-2004 yılları arasında leke aktivitesinde artış görülürken, 
buna paralel olarak yeryüzündeki küresel ortalama sıcaklık farkı da artmaktadır. 
 
 

 

 
 

 

 
 

 
Ancak 1950’lerden itibaren, küresel ısınmada doğrusala yakın bir artış vardır ve leke 

aktivitesinde görülen artış bu yükselişi açıklamaya yetmemektedir. Bunun nedeni ise    sanayi 
etkisi sonucu artan küresel ısınmadır. Bu etki şekil 3.4’deki 1958 tarihinden itibaren olan 
karbondioksit derişimi verilerinden de görülmektedir.  

Sıcaklık artışı verisinin tamamı incelendiğinde, artışın sürekli olmadığı, belirli 
dönemlerde artış, belirli dönemlerde de azalma görülmektedir. Bu durum, küresel ısınmayı 
birçok dinamiğin etkilediğini gösterir. Ancak bu etkilerin homojen olmaması nedeniyle Şekil 
3.1’de görülen küresel ortalama sıcaklık farkı verisi; 1870–1913, 1914–1945, 1946–1968, 
1969–2004 yılları aralıklarında 4 bölüme ayrılmıştır. Diğer tüm bölgesel ölçümler de, küresel 
ortalamalardaki bu aralıklara göre bölünüp incelendi.  

 
 
 
 
 

Şekil 3.1: Yeryüzünde 34 farklı bölgede elde edilen sıcaklık ölçümlerinin, 
ortalama küresel sıcaklıktan farklarının değişimi. 
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Şekil 3.2: Güneş leke çevrimleri boyunca 
fotosferik leke sayısının değişimi [7]. 

Şekil 3.3: Şekil 3.1’deki sıcaklık farklarındaki 
değişiminin Şekil 3.2’deki leke sayısı değişimi ile 
karşılaştırılması. 
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11 yıllık Güneş manyetik aktivite çevriminin, küresel ısınmaya etkisinin 

belirlenebilmesi ve uzun zaman ölçekli etkilerin ortadan kaldırılması amacıyla, her veri 
setindeki bölümler doğrularla temsil edildi ve bu doğrular yardımıyla uzun zaman 
aralıklarındaki değişimler arındırıldı. Her veri setindeki bölümlerin temsillerine örnek olarak, 
küresel ortalama veri setindeki bölümler Şekil 3.5 (a, c, e, g)’de gösterilmiştir. 

Doğrusal temsillerden elde edilen kuramsal eğrilerin denklemleri, şekil altyazısında 
bulunmaktadır. Bu denklemlerde; “y” sıcaklık farkı; “x” ise zamandır. 
 

            4. Sonuç 
 Şekil 3.3’deki arındırılmamış küresel sıcaklık farkları ile Güneş aktivite çevrimindeki 
leke sayısı değişimleri karşılaştırıldığında, uzun zaman ölçeklerinde bir uyum görülmektedir. 
Her bir çevrimdeki maksimum leke sayısı yükseldiğinde sıcaklıkta da bir artış görülmektedir. 
Ancak, Şekil 3.4’de görülen, 1958–2004 yılları arasında Yer atmosferindeki karbondioksit 
değişiminde de bir yükselme görülmektedir. Bunun nedeni sanayi ve tarım kaynaklı Klora-
Flora-Karbon gazlarındaki artıştır. Bilindiği gibi bu artış, ortalama küresel sıcaklığı 
yükseltmekte ve yapay bir küresel ısınmaya neden olmaktadır. Bu nedenle; 1950’lerden 
günümüze kadar olan doğrusal sıcaklık artışının nedeni olarak, Güneş aktivite çevrimlerindeki 
leke sayılarında kabaca görülen artışın gösterilmesi çok doğru olmayacaktır. Artan Güneş 
aktivite şiddetinin sonucu oluşan leke sayının, artacağı ve dolayısıyla da toplam Güneş 
ışınımının artacağı doğrudur ancak, yeryüzündeki karbon gazlarında da önemli artış söz 
konusudur. 

11 yıllık leke çevrimiyle sıcaklık dalgalanmaları arasında ilişki arayan birçok çalışma 
vardır ve tüm bu çalışmalarda aşılması gereken en önemli engel, sanayi kaynaklı yapay 
ısınmanın katkısının arındırılmasıdır. Literatürdeki çalışmalarda bu etkinin arındırılmasında 
başta karbondioksit olmak üzere klora-flora-karbon gazları temel alınmaktadır [17]. Ancak bu 
gazlara ilişkin ölçüm ve kuramsal modeller sonucunda elde edilen veri, sıcaklıkta sürekli bir 
artış göstermektedir. Bu modeller yardımıyla bir arındırılma yapıldığında sıcaklılarda uzun 
zaman ölçekli bir dalgalanma kendini göstermektedir. Bu dalgalanma Güneş aktivitesinden 
kaynaklanabilir. Eğer böyle olsaydı, 1950’li yıllarda çevrim başına düşen leke sayısı çok 
yüksek olduğu için  karbon ve diğer gazlar temel alınarak arındırılmış sıcaklıkta da bir artış 
olması beklenirdi. Ancak böyle bir artış söz konu değildir. Bir diğer nokta ise arındırılmamış 
sıcaklık verisine bakılırsa (Şekil 3.1), sıcaklık artışında iki büyük kırılma noktasının olduğu 
görülür. Bu kırılma noktaları, I. ve II. Dünya Savaşları’na karşılık gelmektedir. Bu savaşların 
önemi, tüm yeryüzünde sanayisel kalkınmanın kısa süreliğine durma aşamasına gelip sonra 
tekrar hızla artmasıdır. 
 Dolayısıyla, sıcaklık ölçümlerinden yapay küresel ısınmanın arındırılması için sanayi 
etkisinin bir bütün olarak ele alınmaması çeşitli bölümlere ayrılarak ele alınması daha doğru 
olacaktır. 

Şekil 3.4: Kaliforniya Üniversitesi - Karbondioksit Araştırma Grubu’nun verilerine 
göre 1958–2005 yılları aralığında atmosferdeki karbondioksit derişimi değişimi [16]. 
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 Sıcaklık verisi bölümlere ayrılıp yapay ısınma arındırıldığında 11 yıllık leke 
çevriminin etkisinin, ortalama 11 yıllık süreçlerde sıcaklık artışı olarak yeryüzünü etkileyip 
etkilemediği incelendi. Şekil 3.5 (b, d, f, h)’den de görüleceği gibi 1870–2004 yılları arasında   
leke çevrimi ile sıcaklık arasında düzenli bir artış söz konusu değildir. 1878–1890 yılları 
arasına karşılık gelen leke çevrimi ile sıcaklık artışı eş yönlü olurken, bir sonraki çevrimlerde, 

    
   Şekil 3.5 (a) : y = -0.0029x - 0.2884                Şekil 3.5 (b) : Arındırılmış sıcaklık  
                                                                           farklarının leke sayısı ile karşılaştırılması. 

     

 Şekil 3.5 (c) : y = 0.0136x - 1.0024              Şekil 3.5 (d) : Arındırılmış sıcaklık farklarının 
                                                                                              leke sayısı ile karşılaştırılması. 

    
 Şekil 3.5 (e) : y = 0.0015x - 0.2271               Şekil 3.5 (f) : Arındırılmış sıcaklık farklarının 
                                                                                               leke sayısı ile karşılaştırılması. 

   
 Şekil 3.5 (g) : y = 0.0168x - 33.287             Şekil 3.5 (h) : Arındırılmış sıcaklık farklarının 
                                                                                              leke sayısı ile karşılaştırılması. 
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bu uyum bozulmakta ya da tamamen tersine dönmektedir. Benzer davranış küresel 
ortalamalarda görüldüğü gibi, 34 farklı gölgeye ait olan yerel ölçümlerde de kendini ortaya 
koymaktadır. 
Sonuç olarak, Güneş aktivitesi nedeniyle değişen toplam Güneş ışınımı ve kozmik ışınlar 
yeryüzünde sıcaklıkları etkileyeceği doğrudur. Ancak bu etkinin boyutlarının ortaya 
konulabilmesi için öncelikle sanayi kaynaklı ısınmanın çok iyi belirlenip arındırılması şarttır. 
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RADYO ASTRONOMĐ VE ERCĐYES ÜNĐVERSĐTESĐ 

RADYO ASTRONOMĐ GÖZLEMEVĐ 

 
Nazlı Derya DAĞTEKĐN1 , Sibel ÇALIK1, Nazlı EMANET1 , Đbrahim KÜÇÜK1 

 
Özet 

 
Gözlem araçlarının ve tekniklerinin gelişmesiyle, astronomik gözlemler elektromagnetik 
spektrumun her bölgesinde yapılmaktadır. Radyo astronomi, gök cisimlerinin radyo 
bölgesindeki ışımalarının radyo teleskoplar ile alınması, kaydedilmesi ve 
değerlendirilmesi ile yapılır. 
 
Bu çalışmada, radyo astronomi hakkında bilgiler verilecek, radyo astronomik araçlar ve 
gözlem teknikleri anlatılacaktır. Ayrıca yapımına 1999 yılında başlanan Erciyes 
Üniversitesi Radyo Astronomi Gözlemevi, gözlemlerine 2006 yılı Temmuz ayında 
başlamış olup kalibrasyon amacıyla yapılan çalışmalardan elde edilen ilk veriler, 
kullanılan donanım ve yazılımlar ile birlikte  gelişim öyküsü anlatılmıştır. 

 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
1 Erciyes Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 38039 Kayseri 
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TARĐH ÖNCESĐ ÇAĞDA ATEŞTEN BĐR KÜRE 

 
Gaye DANIŞAN1 

 
Özet 
 
Đçinde yaşadığımız tuhaf dünyayı anlamak için verilen mücadele çok eski zamanlara 
dayanmaktadır. Đnsanoğlu varlığını sürdürebilmek için doğa ile uyum içinde yaşamak 
zorunda olduğunu anlayınca, doğanın işleyişini araştırmaya başladı. Bu araştırmalar bazı 
zamanlar dini inançların etkisinde kalsalar da bilimsel gözlemlerin gerçekleşmesine 
engel olamadılar. En verimli incelemeler ise gökyüzündeki olgulardı. Bu olgular, 
takvimlerin hazırlanması, zaman kavramının oluşturulması gibi önemli çalışmaların 
kaynağı olmuştu. 
Tarih öncesi çağda, gökyüzü incelemelerinde en önemli yere sahip olan kaynaklardan 
biri Güneş’ti. Çünkü Güneş en dikkat çeken görüntüsüyle hep oradaydı. Ayrıca 
hareketleri kolayca takip edilebilen bir gökcismiydi. Bu sebeple hemen hemen tüm eski 
uygarlıklar Güneş’in hareketini inceleyip, düzenli kayıtlar tuttular. Bunun yanı sıra 
gündüzü geceye çeviren “Güneş Tutulması” nın eski uygarlıklar üzerinde etkisi 
büyüktü. Bu sebeple rahip astronomlar bu olayı önceden tahmin edebilmenin yollarını 
araştırdılar. Bunların hepsini bugün elde edilen belgelerden öğreniyoruz. 
Bu araştırmada Güneş’in tarih öncesi toplumlardaki yeri ve Güneş tutulmaları ile ilgili 
kayıtlar yer almaktadır. 
 

Anahtar Kelimeler: Tarih öncesi çağ, eski uygarlıklar, Güneş, Güneş Tutulmaları      
 
Abstract 
 
A given effort to understand the world living in depends on very early time. When 
human understood that adapting with nature was the unique essential condition to 
contribute their existence, they started to research nature procession. Although religious 
opinions affected these researches, they couldn’t prevent to do scientific observations. 
The most efficient observation was the facts associated the sky which provided to form 
calendar and time concepts. 
At prehistorical age, the Sun was one of the most important sources which had placed in 
sky observations. Because the Sun was there with its significant visial everytime. Also it 
was a sky matter that was following easily. Therefore all of the ancient cultures searched 
motion of the Sun and record them regulary. Especially “The Solar Eclipse” converting 
day into night influced on ancient cultures so much. Monk-astronomers searched fort he 
ways to find guessing it previously. Today, we learn all of them from historical records. 
In this observation, there are informations about the place of Sun at ancient cultures and 
the records of the Sun Eclipse.  
 
Keywords: Prehistorical age, ancient cultures, Sun, Solar Eclipse 

 
 

 
                                                 
1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi,  Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, Fen Fakültesi, 34452, Üniversite, 
Đstanbul, Tel: (0212)440 00 00, Faks: (0212)440 03 70, gayedanisan@gmail.com   
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1. Giriş 
Tarih öncesi uygarlıklar yazının icadı ile bilgilerin nesilden nesile geçmesini 

sağladılar. Sümerlerde kil tabletler, Mısırlılar da papirüsler, Çinliler de kemikler ve daha 
niceleri… Bugün, bu büyük icat sayesinde tarih öncesi uygarlıklar dair bilgi edinebiliyoruz. 
Hakkında kayıt bulunan tüm eski uygarlıklarda, ortak nokta astronomi ile ilgilenmeleridir. 
Her ne kadar, o dönemler de astronomi ve daha pek çok bilimsel nitelikli çalışmaların, dinsel 
düşüncelerin gölgesinde kalmış gibi gözükse de bu Sümerler veya Mısırlılar gibi halkların 
doğal dünyaya ilişkin bilgi birikimi olmadığı sonucunu ortaya koymamaktadır.  

Astronomiye fazlasıyla önem veren tarih öncesi uygarlıklar için en önemli olgulardan 
birisi de Güneş’ti. Birçok uygarlıkta Güneş, tanrının gözü, hayatın var olması için en önemli 
kaynak kabul edilirdi. Durum böyle olunca, merak ettikleri tanrılarını daha yakın takibe 
aldılar, gözlemlediler, kayıtlar tuttular ve ilk bilimsel kaynakları (bilerek ya da bilmeyerek) 
oluşturdular. Güneş tutulmaları ise genel de korkuyla karşılandı. Kimi zaman bir canavarın 
Güneş’i yemesi ya da savaşması gibi yorumlanırken, kimi zamanda ülkenin hükümdarına 
tanrıdan gelen kötü bir işaret olarak yorumlanırdı. Durum böyle olunca, başlangıçta korkuyla 
karşılanan bu Güneş tutulmaları, daha sonraları yerini, eski uygarlıklar tarafından, Güneş 
tutulmaları kaydedilmeye ve gelecek de ki tutulmaları tahmin etme yöntemleri geliştirmeye 
bıraktı.  

Đşte tüm bunların ışığı altında araştırmam da tarih öncesi uygarlıklar ve onların Güneş 
ve Güneş tutulmaları ile ilgi çalışmaları yer almaktadır. 

 
2. Gelişme 
2.1. MISIR 
 
Antik çağ Mısırlıları yerleşim alanlarını iki bölgeye ayırmışlardı: Yukarı Mısır ve 

Aşağı Mısır. Bu bölgeler firavunun taktığı iki taca göre yapılmıştı: Kırmızı Taç (Aşağı Mısır) 
ve Beyaz Taç (Yukarı Mısır). [1] 

 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Şekil 1: Eski Mısır’ın yerleşim yerini gösteren harita  
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Tarih, Antik Mısır’da düzenli olarak kaydedilmemiştir. Özel olayların anlatımlarında 
sık sık tanrıların müdahalesinden bahsedilirken, diğer olayları keyfi tarihlendirme ve 
anlatımla ortaya koyma yolu seçilmiştir. Bunun sebeplerinin başında, dini anlatımlara çok 
önem vermeleri ve firavunların üstünlük merakı gelmektedir. Bunun yanı sıra tarih içerisinde 
bazı talihsizliklerde Mısır uygarlığına ait kayıtların yok olmasına neden olmuştur. Bunlardan 
biri Amon rahiplerinin eski tanrıları ortadan kaldıran heretik firavun Ahenaton’un hatırasını 
lekeleme bahanesiyle, ona ait bütün devlet kayıtlarını, her taş anıtı ve yontma kabartmalarını 
yok etmeleridir.[2] Diğer bir olay da Đskenderun’daki “Büyük Kütüphane” Cleopatra ve Julius 
Sezar zamanında yanması ile M.S. 390 ve M.S. 640 ‘da Mısır dini literatür, matematik, 
makine ve astronomi hakkında 400.000 kitabın yok edilmesidir.[1] Bunlar maalesef insanlık 
tarihi açısından en büyük entelektüel felaket olmuştur. Tüm bu kayıplardan sonra bugün 
bizler, Antik Mısır Uygarlığı’nın astronomi bilgilerine, mezardaki resimlerden, çeşitli tapınak 
yazılarından ve elimize ulaşan sınırlı sayıdaki papirüs kayıtlarından ulaşıyoruz. 

   
2.1.1. Mısır ve Güneş 
 
Mısır dini Naturizim dinidir. Mısır imanında en önemli olay Güneş kavramıdır. 

Mısırlılar Güneş’in ilk doğduğu günü yaratan kabul ediyorlardı. Onlara göre bu ilah bitkileri, 
hayvanları ve insanları yaratmıştır. Đlk yaratılan insanlar Ra’nın doğrudan çocuklarıdır. 
Firavun belgelerinde hep Tanrı’nın yanında resmedilir. Fakat Firavun tanrı değildir, Tanrı’nın 
dünyadaki temsilcisidir. Firavun hem Horus’u temsil eder hem de Güneş Tanrısı Ra’nın 
oğludur. Firavunun güneş özelliği, özellikle IV. Sülaleden başlayarak belirtilmiştir. V. 
Sülaleye ait Westcar papirüsünde, dönemin firavunlarının tanrısal özelliklerinin ve güneş ile 
ilgili yakınlıklarının fantastik bir versiyonu yansıtılır.  

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 

Güneş beşinci hanedanlık döneminde (yaklaşık M.Ö. 2750-2400) kendi zirve 
noktasına ulaşmıştır. Bu dönemde altı kral onu onurlandırmak için büyük tapınaklar inşa 
etmeye başlamışlardı. Ra tapınakları, güneşin doğuşunu öngörmek için gece saatlerinin 
ölçümünü daha kolay kılacak özel tasarımlara sahipti. Altı tapınağın ilki olan Kral Userkaf’ın 
tapınağı en parlak olarak Denab’ı içerecek şekilde bir yıldız dizisi ile birleşerek Ra’nın 
doğmasını sağlamıştır.  

 
 
 

Şekil 2:  Kral Aheneton ve karısı 
Nefertiti Güneş tanrısına dua 
ederken, Mısır  Müzesi, Cairo 
(sanat arşivi) 

Şekil 3: Kral Seti, Osiris, Đsis, Horus ve 
Nefis ile bereber resmedilmiş. 
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Güneş’in hareketi de yine dini anlatımlarla ortaya çıkar. Mısır inancında gökyüzü 

tanrıçası Nut vücuduyla gökyüzünü kaplamakta, elleri ve kollarıyla yere dayanmaktadır. 
Nut’un gövdesini, Hava tanrısı Şu tutarak desteklemektedir. Nut’un başı ile kolları batıda, 
kalçaları ile bacakları doğudadır. Güneş her akşam Nut’un kollarından tırmanarak ağzından 
içeri girmekte, geceleri vücudunda hareket etmekte ve sabahleyin Nut’un vulvasından dışarı 
çıkarak yani doğarak ve bir böcek şeklinde başkalaşım geçirerek Nut’un bacaklarından 
aşağıya iner.[3] 

 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
                             Şekil 4: Mısırlıların evren tasviri; gökyüzü tanrıçası  

Nut, yeryüzü tanrısı Keb 

 
2.1.2. Mısır’da Güneş Tutulmaları 
 
Mısırlıların kayıtları bize Güneş Tutulmalarıyla ilgili elle tutulur bir bilgi bize 

sunmamaktadır. Fakat Yunanlı yazarlar notlarında Mısır’ın astronomi bilgilerine istisnasız 
büyük bir önemle yaklaşım gösterirler. Dış kaynaklar Mısırlıların tutulmalarla ilgili doğru 
bilgilere sahip olduğunu öne süren deliller sunmasına rağmen bizim Mısırlılardan buna dair 
doküman elde edemememizin sebebi başlangıçta değindiğimiz kayıplara dayanmakta olabilir.  
Diodorus Siculus (M.S. 200), Eski Mısırlı astronomların Güneş tutulmaları tahminini 
üzerinde kesinlikle yeteneği olduğunu savunurken, Plutarch, Eski Mısırlıların Güneş 
tutulmalarını gün saatleri içinde Ay’ın Güneş ve Dünya arsına geçişi olarak açıkladıklarını 

Şekil 4: Güneş tapınağının 
denetleyicisi, beşinci hanedanlık 
döneminden  
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ifade eder. Bazı araştırmacılar bu kanıtı, M.Ö. dokuzuncu yüzyılda ve tekrar M.Ö. 610 da 
Mısır’ da rapor edilmiş gerçek Güneş tutulması olarak yorumlamaktadır. 
 

2.2. MEZOPOTAMYA 
 
Đki ırmak arasında kalan diyar anlamına gelen Mezopotamya, Dicle ile Fırat arasında 

düz alüvyonlu bölgedir. Konumuzun büyük bir kısmını kaplayacak olan Sümer, Babil ve 
sonrasında Kaldeliler Bağdat’tan Basra Körfezi’ne uzanan Güney kısmında yer alır. 
Mezopotamya’da yaşamış ve adını şu zamana kadar duyurmayı başarmış topluluklar olan 
Sümerler, Babiller ve Kaldeliler hakkındaki bilgileri kazı çalışmalarında bulunmuş çivi 
tabletlere ve mühürlere borçluyuz. [2] 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
Çalışmalar o dönemin din adamları, yani rahipler tarafından yapılmaktaydı. Bir şekilde 

bu rahip astronomlar tanrılarla bağlantı kurabilmek için bir aracı olarak halka kendilerini 
kabul ettirmişlerdi ve sonuçta önemli kişiler olmuşlardı. Özellikle Kaldeliler döneminde 
yapılan astronomik çalışmalar rahip astronomlar tarafından yapılmaktaydı. 

Mezopotamya o dönemin pek çok antik uygarlığı gibi çok tanrılı bir din inanışına 
hâkimdi. Gökyüzü tanrısı ayrıydı, Güneş tanrısı ayrıydı. Bu durum farkında olmadan 
astronominin gelişimini sağladı. Korku ve merakları, tanrılarla işbirliği içinde yaşama arzuları 
onları daha çok gözlem yapmaya teşvik etti. Bunun devamı olarak kâhin sayısı arttı ve 
toplumun en saygın kişileri haline geldiler. Herkes onlara başvururdu. Bu sebeple kâhinler 
kehanetlerde bulunurken birçok teknik kullandı. Bu tekniklerin arasında göksel kehanetlerde 
bulunurken birçok teknik kullandılar. Bu tekniklerin arasında göksel kehanetlerde 
bulunuyordu. Bu kâhinlik kavramı içinde astroloji ve Eski Babil döneminden ilkel bazı 
astronomik kehanetlerin olduğu tablet ve mühürlerden bilinir. Ama asıl bilimsel görüşe 
yönelik çalışmalar, 1.binyılda gerçekleşmiştir. Bununla ilgili bulunan 23 tablet sadece Ay 
gözlemlerine aittir. Bunun sonucu olarak da ülkenin dört bir yanına gözlemevleri yayılmıştı. 

Şekil 5: Mezopotamya’ nın yerleşim yerini gösteren harita 
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Ninova arşivlerinden elde edilen Ninova raporları sayesinde astronomi uzmanları sarayda ne 
kadar etkili olduğu anlaşılabilmektedir. 

 
2.2.1. Mezopotamya ve Güneş 
 
Mezopotamya‘ daki ilk mitoslarda Ay tanrısı, Güneş tanrısı “Utu”dan önce gelir. 

Hatta bazı mitoslarda Ay tanrısı Nana ve eşi Ningal, Güneş tanrısının ana ve babası olarak 
geçer.  
Sümerlerin gece-gündüz ve doğuş-batış ile ilgili mitoslardan bazı örnekleri şöyledir: 

 
“Ey Utu, ülkenin çobanı, kara-kafalı (Sümerliler) halkların babası, 
 Sen yattığın zaman, insanlar da yatar, 
 Ey yiğit Utu, sen kalktığın zaman, insanlarda kalkar”[4] 
 
“Gün ağarırken, ufuk çizgisi yarılırken… 
  Utu ganunu’sundan çıkarken,” [4] 
 
“Başını anası Ningal’in göğsüne doğru uzatmış gidiyor Utu” [4] 

 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 

Onlar, Güneş’ in gündüzleri gökyüzünde, geceleri ise Yer’in altında hareket ettiğini 
kabul etmişlerdi. Daha sonraları Ay’ın farklı şekillerle kendini gösterdiğini gözlemleyen 
Mezopotamyalılar, Ay’ın ve Güneş’in konumu arasında ilişkiler kurmuşlar ve böylece Ay’ın 
parlaklığının Güneş ışığının yansımasından kaynaklandığını keşfetmişler.[2] 

Kaldeliler zamanında gezegenlerin gelecekteki hareketleri hakkında kehanette 
bulunabilmek ve bunları önceden haber verebilmek için bazı yollar aramışlar ve sonunda 
geçmişteki hareketlerinden faydalanarak gelecekte bu yolları tahmin edebileceklerini 
düşünmüşlerdir. Buna dayanarak cetveller hazırlamışlardır.[5]  Aritmetiğe dayalı bu cetveller 
gezegenlerin gökyüzünde değişen hızlarının grafiğe dökülmesiyle yapılmıştı. Đşte aynı metodu 
Güneş için de kullandılar. Ortaya çıkışı ile kayboluşu arasında geçen süreyi inceleyip bunla 
ilgili periyotlar belirlemişlerdir. Önce Güneş’in kışın hızlı, yazın yavaş hareket ettiğine 
yönelik bir düşünce ile hareket ettiler. Daha sonra bu çalışmaların gelişmesiyle Güneş’in 
hızının kademe kademe arttığını ve azaldığını fark ederek zig zag şeklinde grafikler 
oluşturdular. Bu grafik: 

Şekil 6: Güneş tanrısı Utu 
Şekil 7 :  Güneş tanrısı Utu kil tablette 
ışınlarıyla birlikte resmedilmiş 
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• Güneş’in gökte doğuş ve batış arasında geçen süreyi matematiksel ve kinematik 
modeller içinde incelenmesini  

• Yılın belli zamanlarında gece ve gündüzün uzunluklarının hesaplanmasını 
• Güneş’in yıllık hareketinde tutulma düzlemi boyunca gösterdiği hız değişmelerini  
• Mevsim uzunlukları arasındaki farkı ortaya koyan bir çalışma olmuştur.  

 
 

 
 
  

 
 
 
 

 
2.2.2. Mezopotamya’da Güneş Tutulmaları 
 
Mezopotamyalıların, Güneş ve Ay tutulmalarını, uzunca bir süre büyük bir merakla 

izleyip kaydettiklerini elde ettiğimiz belgelerden söyleyebiliyoruz. Sümerliler zamanından 
itibaren uzun zamanlar türlü listeler ve sınıflandırmalarla karşımıza çıkmakta olan 
Mezopotamyalılar tutulmalara ait listelere önem vermişler ve diğer eski uygarlıklar gibi 
gelecekte olabilecek tutulmalar ile ilgili tahminler yürütmeye çalışmışlardı.  

En erken Güneş Tutulmasına ait kayıt M.Ö. 3 Mayıs 1375’te gerçekleşmişti. 
Bunundan sonra, M.Ö. 1223’te ve M.Ö. 31 Temmuz 1068’e ait “gün geceye döndü ” şeklinde 
tanımlanan kayıtlar mevcuttur. Bunun yanı sıra M.Ö.763’te Babiller Güneş tutulmasını 
gözlemleyip kaydetmişlerdi. Özellikle Nabonassar döneminde kayıtlar tam ve sistematik 
olarak tutulmaya başladığından, bu tarihten sonra astronomik gözlemlerin daha doğru 
tutulmaya başlandığı gözlenmektedir.[6]    

Ord. Prof. Dr. Aydın Sayılı kitabında Mezopotamya kayıtları ile ilgili şu bilgileri bize 
sunmaktadır: “Van der Waerden’in işaret ettiği R.C. Thompson tarafından British Müzesi 
tabletlerinden derlenerek yayımlanmıştır. Bu tahminlerden ikisi Güneş tutulmasıyla ilgilidir. 
Birkaçı da Ay veya Güneş tutulmasıdır. Ancak bu tam olarak anlaşılmamaktadır”. Yine aynı 
kitapta Sayın Aydın Sayılı bir fikir olması amacıyla şöyle bir metni bizlere sunuyor: 
 “Ülkelerin Hükümdarı Efendime. Hizmetkârım Bil-usur(?). Efendim Hükümdarıma 
Bel, Naho ve Şamaş lütufkâr olsunlar. Bir tutulma olmuş fakat Asur’da görülmemiştir. Bu 
tutulma, Hükümdarın ikamet etmekte olduğu Asur şehrini geçmiştir. Hava her yerde bulutlu 
olduğundan, tutulmanın vuku bulup bulmadığını bilmemekteyiz. Kralların Efendisi Asur’a, 
bütün şehirlere, Babil’e, Nippur’a, Erek’e ve Borsippa’ya adamlar göndersin. Oralarda 
müşahede edilmiş olan şeyleri böylece Hükümdarım kesinlikle öğrenecektir. Đşaretler 
(omen)(?)…tutulma için işaretlcr Adar ve Nisan’da vuku bulmuştur. Tutulma için bir 
nambulli töreni yapılması bakımından bütün bu tafsilatı Efendim Hükümdarıma 
gönderiyorum. Hükümdarım gerekli şekilde hareket edilmesi hususunu ihmal etmesin. 
Hükümdarımın ikamet etmekte olduğu şehrin semalarını ulu tanrılar karartmış olup tutulmayı 
göstermemektedirler. Bu sebeple, Hükümdarım bu tutulmanın Hükümdara ya da onun 
yurduna karşı yöneltilmemiş olduğu hususunda bilgi edinsin. Hükümdarım sevinsin” [5] 

Bu metinde tam olarak Ay tutulması mı yoksa Güneş tutulması mı olduğu belli 
değildir. Fakat Adar ve Nissan ayları ifade etmekte olduğundan zamanını belirttikleri ve 

zaman 

Hız 

zaman 

Hız  

Şekil 8: Soldaki grafik, Kaldelilerin ilk kabul ettiği grafik oluyor. Zamanla Güneş’in hızının 
değiştiğini gördükten sonra sağdaki grafiği kullanmaya başladılar.  
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“omen” kelimesiyle bir fal veya fala dayandırılan bir olay söz konusu olduğu gözükmektedir. 
Sonuç itibariyle Mezopotamyalılar Güneş tutulmalarıyla ilgili başlangıçta belki yanılarak ama 
sonraları milattan önce sekizinci yüzyıldan itibaren Güneş ve Ay muntazam şekilde rasat 
etmiş oldukları ve rasat sonuçlarını kaydettikleri kesinlikle bilinmektedir. 
 
 

2.3. ÇĐN 
 
Çin’in kuzeyinde Moğalistan ve Gobi Çölü, güneyinde Çin Denizi, batıda Tiyenşan 

Dağları ve Tibet Platosu vardır ve doğusu da Büyük Okyanus’a bakar.[2] 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
    

  
 
 
 

 
Çinlilerde astronominin yüzyıllar boyunca devlet işi olarak yapılması, Eski Çin 

astronomisinin çalışmalarında dünyadaki en uzun aralıksız gökbilimsel kayıtları 
oluşturmasına yaramıştır.   

 
Bize astronomi hakkında bilgi edinmemizi sağlayan kaynakların en ilginci “Kehanet 

kemikleri”dir. “Kehanet kemikleri” bir rastlantı sonucu keşfedilmiştir.[2] Şanğ (Shang) 
sülalesi dönemine (M.Ö. 1520–1030) ışık tutar. Anyanğ bölgesindeki çiftçiler 19.yüzyıl 
sonlarına doğru buldukları garip kemikleri, ejderha kemiği olarak eczanelere satmışlar ve 
eczacılarda bu kemikleri toz haline getirip ilaç yapmışlar. Daha sonra Çinli bilim adamları 
bölgeyi ziyaret etmişler, kemikleri incelemişler ve üzerinde yazılar olduğunu keşfetmişler. Bu 
kemikler, Çin tarihinin ilk safhalarını aydınlatmada büyük önem taşırlar. Bunun yanı sıra 
Confucius’un Chi-King (Şiirler kitabı) adlı kitabında M.Ö. 776 yılına ait Güneş 
tutulmalarından bahsedilmektedir.  

 
 
 
 

Şekil 9 : Çin’in yerleşim yerini gösteren harita 
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2.3.1. Çin ve Güneş 
 
Astronomi Çin’de devlet işi olarak görüldüğünden, yapılan pek çok gözlemler gibi 

Güneş gözlemleri de dini etkilerden uzak daha gerçeğe dayalı gerçekleşmiştir. Onlar Güneş 
lekelerini gözlemlediler. Güneş lekelerine ait en eski kayıt milattan önce dördüncü yüzyıla 
dayanmaktadır. Bu gözlem Kan Te tarafından yapılmıştır. Kan Te Güneş lekelerinin 
merkezden dışa doğru yayılan kararmalar olduğunu düşünmüştür. Bu yanlış olsa da Güneş 
lekelerini algılayabilmesi astronomi bilimi açısından oldukça önemlidir. M.Ö.28 ile M.S. 
1628 arasında Çin tarihinde 112 Güneş lekesi örneği kaydedilmiştir. Bu kayıtların çağdaş 
gökbilimciler açısından önemi oldukça büyüktür ve Japon gökbilimci Shigeru Kandoc uygun 
kayıtları analiz ederek 975 yıllık bir Güneş lekesi saptamıştır. [2] 

Bunun yanı sıra Çinliler mevsimlerle uyumlu bir takvim yaparken Güneş’in 
pozisyonunu belirlemek için takımyıldızlarını kullanmışlardı. Bu yöntem Güneş’in tam 
karşısındaki takımyıldızların gözlenmesiyle gerçekleşti ve sonuç olarak Güneş yılını 365,25 
gün buldular. Güneş yılını kış solstisinde başlattılar. 

 
2.3.2. Çin’de Güneş Tutulmaları 
 
Çinliler tutulmaları tanımlarken “shih” yani “yemek” sözcüğünü kullanırlardı. Onlar 

ejderhanın Güneş’i yediğine inanırlardı. Güneş tutulması sırasında ejderhayı korkutup 
kaçırmak ve gün ışığını geri getirmek için okçular gökyüzüne oklar fırlatırlar ve davulcular 
davullarına vurarak ses çıkarırlardı. Öyle ki kraliyete bağlı iki astronom Hsi ve Ho, Güneş 
tutulması hakkında yanılmaları onların başlarına mal olmuştu (M.Ö. 2300).[33] Çünkü Tam 
Güneş tutulması gözlemleri imparatorun başarıları ve sağlığı gibi konularda geleceğe dair 
tahminler için önemli kaynak oluşturuyordu. Astronomlar da bu olayın oluşum durumunu 
belirlemekle görevliydiler. Görülen o ki bu iki astronom görevlerini layığıyla yerine 
getirememişlerdi.  
  M.Ö. 1600 – 1050 yıllarına ait kâhin kemiklerinde Güneş tutulmasına ait referanslar 
bulunmaktadır. Her ne kadar bu tutulma kayıtları kusurlu olsa da gözlem ve tecrübe açısından 
bize bir dayanak sağlamaktadır.  Bir kayıtta şu denir: “ Güneş karardı gün geceye döndü, bu 
iyi mi?” [34] 
  M.Ö. 1050 – 221 ve ilerisi Çin tutulma gözlemleri, dönemin astronomlarının 
bazılarının doğanın oluşturduğu doğaüstü olaylar olarak kabul etmeye başladıkları gözlenir. 
Çinlilerin Shih-Ching adlı eski bir edebi eserinde bir güneş tutulmasından söz edilmektedir. 
Yapılan çalışmalar bu belgenin yaklaşık M.Ö. 776 yıllarına denk geldiğini göstermektedir. 
Ancak ilginç olan, bu tarihte gerçekleşen Güneş tutulması, Çin’in bu edebi eserinde bahsettiği 
gibi buradan gözükememesidir. Yani bu onların Güneş tutulmasını önceden tahmin 

Şekil 10: Kahin kemiğine bir örnek 
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edebildiklerini ancak coğrafi pozisyonu hesaba katamadıklarını gösteren bir işaret olabilir. 
Chou hanedanından Ch’un-Ch’iu (M.Ö. 720 başı) içinde 36 Güneş tutulma gözlemleri 
kayıtlıdır. M.Ö.444’den bir örnek:” Güneş karardı. O gün içinde karanlık oldu ve yıldızlar 
gözüktü” [34]     
  Yaklaşık M.Ö. 20’ye ait dokumanlar Çinlilerin tutulma sebeplerini anladıklarını 
gösteriyor.      
 

2.4. MAYA 
 

Mayalar Mezoamerika’nın büyük bir kısmını kaplamaktadır. Mezoamerika’nın 
Güneydoğu sınırları, Karayipler ve Pasifik arasında kalan ve bugünkü Hondorus’la El 
Salvador’u da içeren alnı kapsıyordu.[7] Kuzeyde Meksika yerli tarımının sınırlarıyla 
yaklaşık olarak çakışıyordu. Bugün Mayalara ait astronomi bilgilerini kodekslerden ve onların 
yaratım kitabı olan “Popol Vuh” tan alıyoruz.[8] 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 

 
2.4.1. Mayalar ve Güneş 
 
Mayalıların inancında göksel yapıların dünyada tohumları ekildikten sonra meydana 

geldiklerini ve sonra dünyadan ayrılarak gökyüzüne çıktıkları düşüncesi hakimdi. Güneş’te bu 
göksel yapılardan biriydi. Onlar için Maya rahipleri “Güneş’in oğlu” anlamına gelen Ah Kin 
di ve Güneş tanrısı Kinich Ahaw dı. Güneş’in batmasını ve gece oluşmasını, evren 

Şekil 11: Maya yerleşim yerini gösteren harita 

Şekil 12: Mayaların yaratım 
kitabı Popol Vuh  

Şekil 13: Mayaların kodekslerine bir örnek 
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görüşlerinde yer alan dünya canavarının Güneş’i tüketmesi ve yerin altına doğru hareket 
etmesi olarak açıklanır.[26] 

The Encyclopedia of The World Mythology kitabında Mayaların ilk şafağı adındaki 
hikâyesi şöyle anlatılmaktadır: Quiche Maya, Güneş’in, Ay’ın ve yıldızların hareketlerini, 
astronomi ve efsaneler yönünden incelemek için ilk olarak şafağı hesaplamıştır. Đlk insanlar 
dört farklı Quiche neslinin ilk kurucularıdır. Quiche’ler Venüs’ü keşfettiklerinde ve Güneş’in 
şafakta aldığı gül şeklini gördüklerinde çok sevinmişlerdi (Onlar için Güneş ve Venüs ikiz 
kardeş olarak kabul edilirdi). Onlar şafak vaktine doğru üç çeşit değerli kopal tütsüsünü 
Güneş’in doğuş yönü olan doğuya doğru koyar ve yakarlardı. Duman gökyüzüne doğru 
kıvrıla kıvrıla yükselirken onlar yakında doğacak şafak için sevinç gözyaşları dökmeye 
başlarlardı. Güneş ufukta belirdiği anda, dünyanın tüm hayvanları dağların tepelerinde 
toplanır ve doğuya gözlerini dikerlerdi. Đlk olarak papağanlar çığırmaya başlar; ardından 
kartallar, akbabalar, pumalar… Güneş’in ilk ışıklarının görülmesi ile birlikte Quiche kuru 
toprağa, hayvanlar ise taşa bakmaya başlarlardı. Quiche der ki, “eğer çıngıraklı yılanlar, 
pumalar ve jaguarlar Güneş’in ısısından etkilenmezse, o gün insanlar yırtıcı hayvanlar 
tarafından zarar görmeyecektir”. Ve Güneş’in yükselmesi ile onun gölgesi ilk yere düştüğü 
anda parlak disk gökyüzünde yükselir.[9] 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 

 
Mayalar tropik enlemlerde olduklarından Güneş yılda iki defa öğle vakti tam olarak 

tepedeki konumuna ulaşır. Zirve noktası gözlemleri olarak adlandırabileceğimiz bu durum 
tropik bölgelere özgü bir özellik olduğundan, tüm gelmiş geçmiş Mezoamerika 
uygarlıklarında Güneş önemli bir yer tutmuştu. Onlar için Güneş zamanın ve uzayın 
hükmedicisi olarak kabul ediliyordu. 

Bu durumun etkileri mimari alanında etkilerini gösterir. Erken dönem mimari 
kompleksler Güneş’in yatay konumunun zirve noktası olduğu şekilde yapmaktaydı. 
Gökbilimciler tapınaklarda ve piramitlerde güneşin doğmasını ve batmasını ve diğer göksel 
yapıları izleyebilmek için sabit yerleşim noktaları kullanmışlardı. Onlar binaları üzerine 
teraslar ve surlar inşa ederek Güneş’e dair olayları işaretlemişlerdir. Buna örnek olarak, 
Mayaların yerleşim yerlerinden biri olan Chichén Itza’ yı gösterebiliriz. Bugün bile bol 
ziyaretçisinin olan bu yerin ayrı bir özelliği vardır. Burada yer alan Kukulcan Piramidi, her 
ilkbahar ekinoksunda (21 Mart) çok ilginç bir görüntüye ev sahipliği yapar. Güneş, kuzey 

Şekil 14: Maya Güneş tanrısı Knich Ahaw 
heykeli British Müzesinde 
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basamaklarının üzerinde bir yılan gölgesi ile karşımıza çıkar.  Basamakların alt kısmında 
kayaya oyulmuş bir yılan başı motifi vardır.[10] Bu gölge ile birleşince baş aşağı duran yılan 
görüntüsünü tamamlamaktadır. Bu yılan motifi Mayaların birçok mitolojisinde ve 
simgelerinde yer almaktadır.    

 
 

 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 

2.4.2. Maya ve Güneş Tutulmaları 
 

Maya kültüründe Güneş tutulması Güneş’i ısıran bir yılanla tasvir edilir. Onlar hamile 
kadınlara Güneş tutulmaları esnasında çocuklarının sakat doğurmalarına neden olur diye 
baktırmazlardı. 

Mayalar tutulmaları önceden tahmin edebilecek yöntemler geliştirmişlerdi. Onların 
Güneş tutulmalarıyla ilgili tahminleri ve hesapları o kadar hassastı ki araştırmacılar ister 
istemez bu dakik sonuçlara ulaşmak için asırlarca gözlem yapıldığını düşünmektedir. Dresden 
Kodeksi’nin yedi sayfasında tutulum tabloları yer almaktadır. Bu tutulumun tablolarında Ay 
ve Güneş tutulmalarının düğümünün (Ay yörüngesinin Güneş’in görünen yörüngesini kestiği 
dönem) ne zaman gerçekleştiği belirtilmektedir. Bu ilginç tablo Maya uzmanları ve 
astronomlarca oldukça ilgi görmektedir. Güneş tutulmalarını önceden haber verme özelliği 
özel Ay devreleri, 405 kavuşum ayını yani 11.960 günlük döngüyü kapsar.[7]  

 
405 Kavuşum ayı = 405*(29,53020) = 11.960 

 
Bu formül aynı zamanda Mayaların dini ayinleri ile gökcisimlerinin hareketleri 

arasında eşgüdüm sağladığından onlar için oldukça önemliydi. 
Bunun yanı sıra Mayaların klasik dönem de geliştirdikleri Venüs takvimlerinde Güneş 
tutulmalarına ait uyarılar bulunur. Bu uyarılar 21.yy da halen işlevini görmektedir.  

 
2.5. Eski Avrupa Megalitleri 

 
Eski Avrupa, Megalit yapılarıyla ön plana çıkmaktadır. Bunlardan biri, M.Ö. 3200 

yıllarına ait Đrlanda Dublin’de yer alan megalit yapı Newgrange, bir anıt mezardır. Dışı 
günışığında pırıl pırıl parlayan beyaz quartz taşıyla kaplıdır. Đçteki dairesi kışdönümünde 
doğan Güneş ile aynı hizadadır. 23 Eylül’de yani kışdönüm noktasında Güneş ışığı 
Newgrange mezarının odasına düşer. Daha sonra koridorlardan dev taşlara yansıyarak ilerler 

Şekil 15: Kukulcan piramidi, Chichén Itza Şekil 16: Kukulcan piramidi’nin 
basamaklarındaki yılanbaşı motifi 
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ve en son arka duvara ulaşarak mükemmel bir ışık oyunu ile bize gösteri yapar. Burada dikkat 
çeken en ilginç özellikler ışığın küçük bir delikten geçmesini ve ışığın yansıma yoluyla bütün 
odaları aydınlatmasını nasıl akıl etmişlerdi? Bunun için hassas bir açı hesabı ve fizik bilgisine 
ihtiyaç vardı. Belki teori belki de tecrübe sayesinde elde edilen bu görüntü gerçekten ilginçtir. 
 

 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
Şekil 18: Đrlanda-Dublin ve Đngiltere- Wiltshire 
 
 

Başka bir örnekte M.Ö. 2800 yıllarında inşa edilmiş Đngiltere, Wiltshire ‘da yapılmış 
Stonehenge’tir. Yüksekliği 9 metreye ulaşan ve 50 ton ağırlığındaki taşlar birbiri üzerine 
dikkatle dikilmesiyle oluşturulan bu yapı üzerine kesin yorumlar yapmak güçtür. Çünkü belli 
birkaç işaret dışında bize bırakılan ipucu sadece yapının sağladığı görüntüdür. Öne sürülen 
fikirlerin geneli, Stonehenge yapısının; duruid tapınağı, dev bir takvim veya Güneş ve Ay 
tutulmalarını haber veren bir yapı olması yönündedir. Şimdi bu varsayımlara neden olan 
deliller üzerinde duralım.[2] 

Stonehenge ve benzeri taş yapıtların gözüktüğü bu bölgelerde, Güneş ve Ay ufuktan 
çabuk batmaz ve doğmaz. Doğuş ve batış sırasında görünür yörüngelerinin daha eğik 
olmasına bir de çalkantılı hava koşulları ve diğer faktörler eklenince ufukta görünme ve 
kaybolma zamanlarını belirlemek zor olmuştur. Bunun çözümü taş halka olabilirdi.  

Bunun yanı sıra halka yapının içinde bulunan gözlemci için “topuk taşı” Güneş’in yaz 
gündönümündeki doğuş noktasını işaret eder. Ayrıca diğer taşların göreli konumları Güneş ve 
Ay’ın senenin değişik zamanlarındaki doğuş ve batışlarını belirlemek için 
kullanılabilmekteydi. Bunun dışında bazı gelişmiş teorilere göre Ay hareketleri, Güneş ve Ay 
tutulmaları hakkında gözlemler yapabilmesine imkân verir. Profesör Gerald Hawkins’e göre 
Stonehenge halkasını meydana getiren taşlar topluluğu kesin bir astronomi aracı olmuş ve 
milattan 200 yıl önce Güneş ve Ay tutulmalarının hesaplanmasını sağlamıştı.[28] 

Şekil 17:  Newgrange,  Đrlanda- Dublin 

Şekil 19: Newgrange ‘deki kış 
gündönümünde oluşan ışık görüntüsü 
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2.5.1. Tropik Stonehenge 

 
Yakın bir tarihte, Brezilya’da Amazon ormanlarının derinliklerinde bir tepede kırık 

dökük granit bloklara rastlandı. Arkeologlar bu yapıları Stonhenge’ e benzettiklerinden adına 
“Tropik Stonhenge” koydular. Çapı 30 metre olan daire taşların yüksekliği 3 metreyi 
bulmaktadır. 127 bloktan oluşan bu taşlar geometrik aralıklarla dikilmiştir. Daha tam olarak 
bir karara varılamayan bu Tropikal Stonehenge için arkeologlar gölgeleri yılın en kısa günü 
21 Aralıkta birbirini kapatacak şekilde yerleştirildiğini ve eğer böyle ise 21 Aralık’ın yılın en 
kısa günü olduğunu bildiklerini düşünüyorlar.  Eğer durum böyleyse Latin Amerika 
yerlilerinin astronomi konusunda ilerlemiş olduklarını ve 21 Aralık’ın en kısa gün olduğunu 
biliyor olduklarını söyleyebiliriz. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

3. Sonuç 
 

Đlk uygarlıların Güneş’i yaşamasal bir kaynak olarak kabul ettikleri görülmektedir. 
Dolayısıyla Güneş’in yeri her zaman onlar için önemli olmuştur. Yaşamsal alışkanlıkları ve 
inançlarına olan bağlılıkları Güneş’e karşı yaklaşımlarını etkilemiştir. Mısır’daki üstünlük ve 

Şekil 20: Stonhenge, Đngiltere Wiltshire 
Şekil 21: Stonhenge, Topuk Taşı 

Şekil 22: Tropik Stonehenge’e ait kalıntılar 
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ihtişam merakı ve rahip astronomların ruhlar âlemindeki alakaların fazla olması ve kayıt 
tutmalarındaki düzensizlikleri Güneş ile alakalı daha dinsel açıklamalarla karşımıza çıkmasına 
sebep olmaktadır. Diğer yandan Mezopotamya olduğu konum açısından birçok uygarlığın 
elde edilmek istenen yeri olmuştur. Ama buna rağmen, matematik ile bağdaştırdıkları 
Güneş’e ve diğer gökcisimlerine ait grafikler oldukça önemlidir. Bu grafikler bilimsel 
çabaların bir işaretidir. Aynı şekilde, Çin’de astronomi çalışmaları, devlet işi olarak 
görüldüğünden, oldukça önemli aşamalar gerçekleşmiştir. Bunlardan biri de Güneş lekelerini 
o dönemde fark etmeleri ve kaydetmeleridir. Bunun dışında Mayaların ilkbahar ekinoksunda 
gerçekleşen gölge oyununu sağlayan bir yapı inşa etmeleri, Stonehenge’de kuzeydoğudaki 
topuk taşının üstünden yazgündönümünde Güneş’in doğması ve Newgrange’da 
kışgündönümünde meydana gelen ışık oyunu gibi heyecanlandırıcı çalışmalar, muhtemelen 
ince hesaplara ve büyük tecrübelere dayanıyor olmalıdır.   

Bir diğer durumda Güneş Tutulmalarında ortaya çıkmaktadır. O dönemlerde 
tutulmaların her zaman kötü karşılandığını ve insanların tanrılarını kurtarmak için türlü 
çabalar gösterdiklerini gördük. Ancak bu onların gerilemelerine değil ilerlemelerine neden 
olmuştur. Tutulmaları önceden tahmin edebilmek için yöntemler geliştirme yolunda dikkate 
değer bir yaratıcılık göstermişlerdir.  

Unutulmamalıdır ki tecrübeye dayalı bu çalışmaların hepsi uzun aşamalar sonucu 
oluşmuştur.  
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Özet 
 
Ankara Üniversitesi Astronomi Araştırma Topluluğu (ASART), 1988 yılında kuruldu. 
Topluluk, çalışmalarına teleskop ve gök atlası yapımı ile başlayıp halka açık gözlem 
şenlikleri düzenledi. ASART, bir süre ara verdiği çalışmalarını Ekim 2002’den itibaren 
tekrar canlandırılmıştır. Son dört yıl içinde TÜBĐTAK’ın düzenlediği Antalya’daki 
“Gözlem Şenliği”’ne, Eylül 2004 Erciyes Üniversitesi’nde gerçekleşen “XIV. Ulusal 
Astronomi Toplantısı”na, Đstanbul Kültür Üniversitesi’nin düzenlediği Haziran 2005 
“Amatör Astronomi Sempozyumu”na Mart 2006’da Antalya Manavgat’ta Ankara 
Üniversitesi Gözlemevi’nin düzenlediği “Astronomi Şenliği”’ne topluluk olarak 
katılarak görev aldı. Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nde her ayın ikinci Cumartesi 
akşamları düzenlenen halk günleri ve önemli gök olaylarında etkin olarak yer 
almaktadır. Üniversite içi eğitsel çalışmalarda bulunan ASART,bu etkinliklerini 
seminerler ve belgesel film gösterimleriyle desteklenmektedir. ASART, popüler ve 
eğitsel çalışmaları dışında gözlemevinde yürütülen bilimsel çalışmalara da 
katılmaktadır. 
 
Anahtar Kelimeler: astronomi topluluğu: ASART 
 
 
Abstract 
 
Ankara University Astronomy Research Group (ASART) was funded in the year 1988. 
The group started its activities by constructing telescopes, making sky maps, and 
organising public observation festivals. ASART has renewed itself since October 2002 
after a small delay in their work. In the last four years the group has attended and taken 
duties in: “Observation Festival” organised at Antalya, “XIV. National Astronomy 
Meeting” at Erciyes University in September 2004, “Amateur Astronomy Symposium” 
organised by Đstanbul Kültür University in June 2005 and “Astronomy Festival” 
organized by Ankara University Observatory at Antalya Manavgat in March 2006 . Our 
group continues to taking place in “Public Days” on the second Saturdays of every 
month and in special sky events at the Ankara University Observatory. ASART gives 
education inside the University by organizing seminars and documentary movies to 
students. Besides of the popular activities ASART has actually joins to the work of the 
scientific observatory. 
 

Keywords: astronomy group: ASART 
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1. Giriş 
Ankara Üniversitesi Astronomi Araştırma Topluluğu, ASART, Ankara Üniversitesi 

Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri bölümü öğrencileri tarafından kurulmuş bir 
amatör astronomi topluluğudur. ASART amatör çalışmalarının yanında bilimsel çalışmalar 
yürütmeye de gayret göstermektedir. 1988 yılında Prof. Dr. Osman Demircan 
danışmanlığında kurulan topluluğun akademik danışmanlığını halen Doç. Dr. Berahitdin 
Albayrak yürütmektedir. 

 
2. Tarihçe 
Ankara Üniversitesi Astronomi Araştırma Topluluğu, kısa adıyla ASART, 1988 

yılında Prof. Dr. Osman Demircan danışmanlığında Ankara Üniversitesi Fen Fakültesi 
Astronomi ve Uzay Bilimleri öğrencileri tarafından kurulmuştur. Bu dönemde teleskop ve 
gök atlası çalışmalarında bulunan topluluk, öğrencilerin mezuniyetleri ya da okuldan 
ayrılmaları dolayısıyla çalışmalarını aktif olarak sürdürememiştir. 2002-2003 öğretim yılı 
başında bölüm öğrencilerinin yaptıkları çalışmalar, yeni dönemde topluluğun akademik 
danışmanlığını üstlenen Yrd. Doç. Dr. Zekeriya Müyesseroğlu tarafından desteklenmiş ve 
topluluk tekrar aktif hale gelmiştir. Topluluğun çalışmalarını daha etkin hale getirmek 
amacıyla Prof. Dr. Ethem Derman, 2002-2003 öğretim yılı ikinci döneminden itibaren 
topluluğun akademik danışmanlığını üstlenmiş, bu dönemde ASART, danışmanının önerisiyle 
akanyıldız gözlemlerine, gözlem ve etkinliklerini duyurmak üzere popüler astronomi haberleri 
ve temel astronomi bilgilerinin de yer aldığı bir internet sayfası yapmaya yönelmiştir. 2003-
2004 öğretim yılı ikinci dönemi başında Doç. Dr. Berahitdin Albayrak topluluğun akademik 
danışmanlığını üstlenmiştir. Akademik danışmanı aynı zamanda Ankara Üniversitesi 
Gözlemevi Müdürlüğü’nü de yürütmekte olduğu için topluluk, gözlemevinde yapılan popüler 
astronomi etkinliklerini düzenlemeye başlamıştır. Bununla beraber toplulukta yer alan 
öğrenciler gözlemevinde yürütülen bilimsel çalışmalarda daha etkin görevler üstlenmeye 
başlamış, gözlemevinde halka yönelik pek çok organizasyonu kendileri düzenlemişlerdir. 
Topluluk halen Ankara Üniversitesi Fen Fakültesi kampüsünde yer alan Astronomi ve Uzay 
Bilimleri Bölümü’ndeki odasında planlamalarını yürütmekte ve gözlemevinde etkin olarak 
çalışmaktadır. 

 
3. Topluluğun Kuruluş Amaçları 
Bir öğrenci topluluğu olan ASART’ın başlıca kuruluş amacı, astronomi öğrencilerinin 

temel astronomi konularına ilgilerini arttırmak, bilimsel çalışmalara katılımlarını sağlamak, 
bilimsel çalışma yöntemine ve disiplinine alıştırmaktır. Bu amaçla topluluk, gözlem 
araçlarının ve astronomiye yönelik bilgisayar programlarının kullanımı hakkında da pratik 
bilgiler vermektedir. Bunun yanı sıra, astronomi alanında yürüttüğü faaliyetlerden dolayı aynı 
zamanda bir amatör astronomi topluluğu olarakta değerlendirilebilecek olan ASART, 
Türkiye’de amatör astronominin geliştirilmesi ve özendirilmesi konularını kendisine misyon 
olarak belirlemiştir. Bunların yanı sıra, halka açık pek çok etkinlik düzenleyen topluluk, 
astronomi meraklılarını popüler astronomi konularında bilgilendirmeyi de amaçları arasına 
katmıştır. 

 
4. Topluluğun Olanakları 
Topluluğun yukarıdaki amaçlarını gerçekleştirmesi için gereksinimleri Ankara 

Üniversitesi’nce ve Ankara Üniversitesi Gözlemevi’nce (AÜG) karşılanmaktadır. Topluluğa, 
Ankara Üniversitesi Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümünde ve Ankara 
Üniversitesi Gözlemevinde bilgisayar, araç ve gereçlerle donanmış bir ofis tahsis edilmiştir. 
Ayrıca üniversite, topluluğun ulusal astronomi etkinliklerine katılımında destek olmaktadır. 



Ankara Üniversitesi Astronomi Araştırma Topluluğu, ASART  

 

 1069 

Bununla beraber topluluk, gerek bilimsel çalışmalarında gerekse halka açık organizasyonlarda 
gözlemevinin olanaklarını, gözlem araç ve gereçlerini kullanmaktadır. 

 
5. Topluluğun Gözlem, Etkinlik ve Organizasyonları 
Topluluk pratik çalışmalarına Akanyıldız gözlemleri, günlük hareket, takım yıldızlar, 

görünen parlaklık, limit parlaklık, yıldızların uzaklıkları ve konumları gibi temel astronomi 
bilgilerinin pratik olarak öğrenilmesi dayalı gözlemlerle başlamıştır. Bu yolla gözlemcilere, 
bilimsel çalışma yöntemi ve disiplini kazandırılmaya çalışılmıştır. Akanyıldız gözlemlerinde 
öncelik sayım ve saçılma (radyan) noktası tespitine verilmiştir. Bununla beraber akanyıldız 
fotoğraflanması konusunda da çalışmalar yapılmış ve oldukça başarılı sonuçlar elde 
edilmiştir. Gözlem verileri International Meteor Organization (IMO) ve North American 
Meteor Organization (NAMN)’ın veritabanlarında ASART gözlemcileri adıyla kayıtlı 
bulunmaktadır. 

Bilimsel çalışmalarının yanı sıra popüler etkinliklere de yer veren ASART, her yıl 12 
Nisan tarihinde Rus kozmonot Yuri Gagarin’in uzaya çıkış yıl dönümünü, diğer bir deyişle 
insanlığın uzaya çıkışını kutlamak üzere organizasyonlar düzenlemektedir. 

7 Mayıs 2003 günü Merkür Geçişi’ni gözlemlemek üzere bir etkinlik düzenlenmiştir. 
Geçişin tamamı video formatında kaydedilmiş ve Güneş diski üzerinde Merkür geçişi lekeleri 
işaretlenmiştir. 

27 Ağustos 2003 tarihinde Mars Karşı Konumu’nu  gözlemlemek üzere AÜG’de 
gerçekleştirilen organizasyonda topluluk etkin bir şekilde görev almış, ve gözlemevine gelen 
5000’e yakın ziyaretçi bilgilendirilmiştir. 

4 Mayıs 2004 Tam Ay Tutulması’nda ASART, AÜG’de tutulma gözlemini halka açık 
olarak gerçekleştirmiş, gözlem boyunca bilgilendirme sunumları yapmış, yazılı ve görsel 
medyaya bilgiler vermiştir. 

7-15 Mayıs 2004 tarihleri arasında Neat Kuyrukluyıldızı’nın Dünya’ya yaklaşması 
sırasında, topluluk bir hafta boyunca AÜG’de halka açık gözlemler düzenlemiş, çeşitli 
sunumlarla beraber halka kuyrukluyıldızı teleskop ile gözleme imkanı sağlamıştır.  

8 Haziran 2004 tarihinde ASART, Venüs Geçişi’nde halka açık bir etkinlik 
düzenlemiş, etkinlik süresince sunumlar yoluyla gözlemevine gelen 1000’e yakın ziyaretçi 
bilgilendirmiş, geçişin tamamını hem kendi internet sitesinden hem de Astronomi ve Uzay 
Bilimleri Bölümü ve Gözlemevi sitelerinden canlı olarak yayınlamıştır. 2004 Venüs geçişinde 
bilimsel deneyler gerçekleştirmek üzere Güney Avrupa Gözlemevi, European Southern 
Observatory (ESO),  tarafından planlanan VT-2004 projesine katılınmış, proje çerçevesinde 
uluslararası çapta yürütülen astronomi biriminin ölçümüne yönelik deneyde yer alınmıştır. 

3-4-5 Ocak 2005 tarihlerinde, topluluk Kış Yıldız Partisi  organizasyonu ile AÜG’de 
halka açık bir popüler astronomi etkinliği gerçekleştirmiştir. Bu etkinlik boyunca popüler 
astronomi konularında sunumlar yapılmış, gezegen, yıldız kümeleri ve çeşitli gökcisimlerinin 
teleskopla gözlemi gerçekleştirilmiştir. 

20-21-22 Mayıs 2005 tarihleri arasında ise, ASART’ın organize ettiği Gökyüzü Bahar 
Şenliği AÜG’de gerçekleştirilmiştir. Şenlik boyunca gezegen gözlemleri, sunumlar, belgesel 
film gösterimleri yapılmış, hocalarımızın da katılımıyla, astronomiye meraklı 
ziyaretçilerimizin soruları cevaplanmış ve küçük çapta bir panel düzenlenmiştir. 

16-17 Temmuz 2005 tarihlerinde, ASART’ın düzenlediği yaz yıldız partisi büyük bir 
katılımla AÜG’de gerçekleşmiştir. Đki gün boyunca 160'dan fazla kişinin katıldıgı etkinlikte 
teleskoplarla gündüz Güneş gözlemi, gece ise gezegen, yıldız kümeleri ve bulutsu gözlemleri 
yapıldı. Ayrıca uluslararası uzay istasyonun geçişi çıplak gözle izlendi. Bunun yanısıra bilgi 
yarışmaları ve basketbol turnuvası da yapıldı; kazananlara çeşitli gökbilim posterleri hediye 
edildi.  
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Kendi organizasyonları yanı sıra, Ulusal Astronomi Etkinlikleri’ni de takip eden 
ASART, Antalya Saklıkent’te TÜBĐTAK tarafından düzenlenen Gökyüzü Gözlem Şenliği’ne 
son üç senedir katılım göstermektedir. Yine Eylül 2004’de Erciyes Üniversitesi’nde 
gerçekleştirilen XIV.Ulusal Astronomi Toplantısı’na da toplulukça katılım gösterilmiştir. 29 
Mart 2006’da gerçekleşen tam Güneş tutulması sırasında Üniversitemizin Manavgat ÖRSEM 
tesislerinde düzenlenen gözlem şenliğinde aktif görev alan topluluğumuz,250’ye yakın 
katılımcının seminerler ve sohbet toplantıları ile bilgilendirilmesinde görev almıştır 

Bunların yanı sıra, üniversite içi eğitsel çalışmalara da yer veren ASART, Ankara 
Üniversitesi Fen Fakültesi’nde astronomiye meraklı öğrencileri bilgilendirmek üzere belgesel 
film gösterimleri, sunum, seminer ve toplantılar düzenlemektedir. 

Ayrıca topluluk, her ayın 2. cumartesi gecesi AÜG’de organize edilen Halk 
Günleri’nin hazırlık ve düzenleme aşamasında da aktif bir şekilde yer almaktadır. 

 
6. Topluluğun Geleceğe Yönelik Projeleri 
Topluluğun en önemli projesi bilimsel çalışmalara ağırlık vererek değişen yıldız 

gözlemleri ve çıplak gözle akanyıldız gözlemlerine ağırlık vermektir 
ASART’ın 2007 yılında gerçekleştirmeyi planladığı başlıca projeleri AÜG’deki 

teleskoplardan birinin tüm düzenin üstüne almak ve düzenlenen etkinlikleri bir programa 
bağlamaktır. 

Ulusal ve uluslararası toplantıların takip edilmesi ve uygun olanlara toplulukça katılım 
gösterilmesi topluluğun başlıca amaçları arasında yer almaktadır. 

Bununla beraber ASART, web sitesini yeniden yapılandırma çalışmalarına hala 
hazırda sürdürmektedir. Web sitesinin tamamlanmasıyla astronomi meraklılarına ve bilimsel 
amaçlı türkçe astronomi kaynağı arayanlara hizmet vermeyi planlamaktadır. Ayrıca bu sayede 
ASART, düzenlemekte olduğu organizasyonlarını ve geleceğe yönelik etkinliklerini de daha 
geniş kitlelere duyurma imkanına sahip olmayı planlamaktadır. Diğer bir yandan, forum ve 
tartışma listeleri yoluyla amatör astronomlara ulaşılması ve sorunlarını tartışabilecekleri yeni 
platformların yaratılması hedeflenmektedir. 
 
 
Kaynaklar 
[1]   http://astronomy.science.ankara.edu.tr 
[2 ]  http://rasathane.ankara.edu.tr 
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VZ PISCIUM DEĞMEYE YAKIN BĐR ÇĐFT YILDIZ MI? 

 
 Barış DĐNÇBAŞ1, Pınar AKBULUT1 

 
Özet 
 
VZ Psc geri tayf türünden bileşenleri olan, 0.26 gün dönemli bir yakın çift yıldızdır. 
Yıldızın büyük dikine hızı onun yaşlı disk öbeğine ilişkin olduğunu, moröte artıkları ve 
kuvvetli Ca II, H&K salma çizgilerinin varlığı dizgenin aynı zamanda manyetik etkin 
olduğunu gösterir. Öteki W UMa dizgelerinin tersine, bileşenlerin kütleleri oranının 
0.80 dolayında olması bileşenler arasında çok az bir kütle alış verişinin gerçekleştiğini 
belirtir. Dizgenin daha önce elde edilen ışık ve dikine hız eğrilerinin analizi ile 
başyıldızın Roche lobunu doldurduğunu, küçük kütleli bileşenin ise ayrık olduğu 
sonucuna varılmıştır. Bu nedenle dizge, sonraki çalışmalarda “Yakın Değen Yıldızlar” 
sınıfı içerisine alınmıştır. Bu çalışmada dizgenin çok renk yeni ışık eğrilerinin elde 
edilmesi ve bunların analizi ile bileşenlerin değme durumlarının ortaya çıkartılması ve 
sınıflandırmanın denetlenmesi amaçlanmıştır. Dizgenin Ege Üniversitesi Gözlemevi’nde 
elde edilen BVRI ışık eğrileri analiz edilerek bileşenlerin kesirsel yarıçap ve ışıtmaları 
ile yörüngenin eğikliği bulunmuştur. Dikine hız eğrilerinin analizi ile bulunan sonuçlarla 
birleştirilerek bileşenlerin temel fiziksel öğeleri kütle, yarıçap ve ışıtmaları 
hesaplanmıştır. Analizler, her iki bileşenin de Roche lobunu doldurduğunu ve “Yakın 
Değen” sınıflandırmasının pek güvenilir olmadığını gösterir yöndedir. Işık eğrilerinde 
görülen asimetriler bileşenlerdeki manyetik etkinlik ile açıklanmış ve küçük kütleli 
bileşendeki lekelerin daha baskın olduğu sonucu çıkartılmıştır. 
 
Anahtar Kelimeler: Yakın değen dizgeler, W UMa dizgeleri,  VZ Psc,  Manyetik aktivite 
 
Abstract 
 
VZ Psc is a close binary system with an orbital period of 0.26 days and consisting of a 
late type components. The system has a large radial velocity which indicates a 
membership of an old disk population. Moreover, the existence of an ultraviolet excess 
and the strong lines of Ca II H&K shows that the system is also a magnetically active 
one. Contrary to the other W UMa systems, a mass ratio of about 0.80 indicates that a 
very little amount of mass transfer should have been occurred between the components 
so far. The analysis of the light and the radial velocity curves obtained previously 
revealed that the primary component fills its Roche lobe while the secondary is a 
detached one. For this reason, the system is included in the list of “Close Contact 
Binaries” in later studies. In this study, we aimed to obtain the new light curves and with 
the analysis of them to discover the status of the system and accordingly to check out its 
current classification. With the analysis of the VRI light curves of the system obtained at 
Eğe University Observatory the fractional radii and the luminosities of the components 
are obtained along with the inclination of the binary orbit. Combining these findings 

                                                 
1Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri, 35100, Bornova, Đzmir,  bdincbas@gmail.com, 
pak@mail.ege.edu.tr 
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with the results of the radial velocity analysis we obtained the basic physical properties 
of the components such as masses, radii and the luminosities. The results of these 
analysis show that both components should fill their respective Roche lobes contrary to 
the previous classification. The asymmetry of light curves is attributed to the magnetic 
activity of the components. Also it is realized that the spots on the surface of the less 
massive component are more prominent. 
 
Key Words: Near Contact Binaries, W UMa Binaries, VZ Psc, Magnetic Activity 

 
1.Giriş 
Örten çift yıldızlar içerisinde anlaşılması en zor olan dizgeler W Ursae Majoris        

(W UMa) yıldızları olmuştur. Bu yıldızların yörünge dönemlerinin 1 günden kısa ve 
bileşenlerinin Roche loblarını doldurduklarını biliyoruz. Ancak, onların evrimleri, geçmişleri 
konusunda yeterli bilgiye ulaşmış değiliz. W UMa dizgeleri iki alt gruba ayrılır: 

• Büyük kütleli, büyük yarıçaplı bileşenin daha soğuk ve her iki yıldızının da genellikle 
F5’ten daha geri tayf türünden olduğu W-türü W UMa dizgeleri ve  

• Büyük kütleli, büyük yarıçaplı bileşenin daha sıcak, iki yıldızın da A veya F tayf türü 
olduğu A-türü W UMa dizgeleri. 
Her iki alt grubun da yaşlı oldukları Guinan ve Bradstreet[1] ile Hilditch ve ark.[2] 

tarafından gösterilmiştir. Bu dizgeler için manyetik frenleme ile açısal momentum kaybederek 
(AMK) birbirine yaklaşan, dolayısı ile yörünge dönemleri kısalan yıldızların yakın bir 
gelecekte birleşerek hızlı dönen tek bir yıldız olacağı öngörülüyor (Vilhu[3], Rucinski[4]). 

W UMa dizgeleri ayrık çift yıldızların manyetik frenleme, kütle aktarımı veya kütle 
kaybı ile açısal momentum kaybederek evrimleşmelerinin sonucu oluşuyorsa evrimin bu orta 
aşamasında çift yıldızların keşfi ile kimi ip uçları bulunmalıdır. Evrimin anlaşılabilmesi için 
yörünge dönemleri kısa, ancak bileşenlerinden biri veya her ikisi Roche lobunu doldurmayan 
çift yıldızlar önem kazanmıştır. Böyle dizgeler her iki alt türden W UMa dizgeleri ile 
benzerlik gösterirler. Değmeye yakın çift yıldızların büyük yarıçaplı, büyük kütleli baş 
yıldızları daha sıcak, küçük kütleli küçük yarıçaplı yoldaşları ise daha soğuk olduğundan     
A-türü W UMa dizgelerine daha çok benzerler. Bu özellikleri nedeniyle değmeye yakın çift 
yıldızların ayrık dizgelerle W UMa dizgeleri arasındaki kayıp halkayı temsil ettikleri 
sanılıyor.  

 
2.Vz Piscium Değmeye Yakın Bir Dizge Mi? 

 VZ Piscium (=BD +04o5012, HIP 115819) 10. kadirden, K2–5 tayf türünden 
bileşenleri olan kısa dönemli bir çift yıldızdır. Uzay hızı 120 kms-1 dolayında olup kinematik 
yaşı 8-10 milyar yıl dolayında yaşlı disk öbeğine ilişkin olabileceği öngörülmektedir 
(Eggen[5], Hrivnak ve Milone[6], Guinan ve Bradstreet[7]). Bu dizge, aynı zamanda optik tayfta 
Ca II’nin çok kuvvetli H&K salma çizgileri göstermektedir (Wolff ve ark.[8]). Bu durum 
bileşenlerin manyetik aktif olduklarının bir belirtecidir. 

Dizgenin ışık eğrileri Eggen[5], Bradstreet[9], Davidge ve Milone[10], Samec[11] ve 
Hrivnak ve ark.[12] tarafından elde edilmiştir. Dizgenin ışık eğrileri küçük genlikli tipik bir W 
UMa türü dizgenin ışık eğrisine benzer. Baş ve yan minimum derinlikleri farklıdır. Ancak ışık 
eğrileri zamanla değişmektedir. Bu değişim bir kaç haftada görüldüğü gibi bir kaç yılda da 
görülebilmektedir.  

Örneğin, Eggen[5]’nin elde ettiği ışık eğrilerinde tutulma derinlikleri hemen hemen 
eşittir. Dizgenin dikine hız eğrisi Hrivnak ve Milone[6] tarafından elde edilmiştir. Bileşenlerin 
dikine hız genlikleri birbirine yakın olup kütleler oranı q ≈ 0.9 tahmin edilmiştir ki bu değer 
W UMa dizgeleri için oldukça büyüktür. W UMa dizgelerinin kütle oranı genellikle             
0.2 < q < 0.6 aralığındadır. Kütle oranının bire yakın olması dizgenin değme durumuna yeni 
gelmiş ya da gelme aşamasında olduğunun bir kanıtı olarak alınmıştır. 
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Işık eğrileri farklı varsayımlar altında farklı yöntemlerle analiz edilmiştir. Her ışık 
eğrisinin çözümünden farklı sonuçlara varılmıştır. Bunun bir nedeni minimum derinlikleri 
arasındaki farkın az olmasıdır. Çözümler genellikle bileşenlerin Roche loblarının %56-
%95’ini doldurduğu, bileşenlerin sıcaklıkları arasındaki farkın da 800–1200 K’ni bulduğu 
yönündedir. Bu çözümlerden bir bölümü yörünge eğikliğinin 33-40o civarında olduğunu, kimi 
zaman tutulmanın da ortadan kalktığını göstermektedir. Öte yandan, bu yörünge eğikliği 
aralığı kullanılırsa bileşenlerin kütleleri 1.1 – 1.3 M

�
 aralığında çıkmaktadır ki bu kütle 

aralığı anakol K2–5 yıldızları için beklenen kütlelerden çok büyüktür. Bu sorunlardan bir 
bölümü Maceroni ve ark.[13]’nın ışık eğrisi analizi ile çözülebilmiştir. Bu araştırmacılar küçük 
kütleli, küçük yarıçaplı bileşenin yüzeyine iki leke yerleştirerek ışık eğrilerinin çözümünü 
denemişlerdir. Lekeli çözümde derin baş minimumun biraz kaydığı ve genişlediği 
görülmüştür. Bu deneme ile dizgeyi oluşturan bileşenler Roche yarıçapları ile 
karşılaştırılabilir boyuta inmiş ve sıcaklık farkı da ∆T ≈ 200 K dolayına gerilemiştir. Bu 
çözümün getirdiği başka bir uygunluk da yörünge eğikliğinin 49o yöresine çıkarak 
bileşenlerin kütlelerinin K2–5 yıldızlarına uygun duruma gelmesidir. Çözüm getirilemeyen 
yeni bir sorun ise lekelerin genellikle küçük kütleli bileşenin ötekine bakmayan arka 
yüzeyinde görünme eğiliminde olmasıdır. Daha sonra Hrivnak ve ark.[12] dizgenin yeni 
ışıkölçümü yanında moröte ve görünür bölge tayf ölçümlerini yaparak lekelere veya manyetik 
etkinliğe ilişkin ipuçları elde etmeye çalışmışlardır. Bu çalışma ile Mg II h&k ile Ca II H&K 
salma çizgilerinin çok kuvvetli oldukları ve zamanla değiştikleri bulunmuştur. Optik bölge 
tayflarından her iki bileşenin dikine hızları elde edilmiş, bileşenlerin kütleler oranının 0.80 
olduğu sonucuna varılmıştır. Bu kütle oranı kullanılarak ışık eğrileri yeniden analiz 
edildiğinde küçük kütleli bileşenin ayrık olduğu görülmüştür. Küçük kütleli bileşenin 
başyıldıza bakan yüzeyine yerleştirilen bir sıcak lekenin hem tayfsal bulgularla iyi uyuştuğu, 
hem de ışık eğrilerini daha iyi temsil ettiği sonucuna varılmıştır.  

Hrivnak ve ark.[12] baş ve yoldaş bileşenin kütle ve yarıçaplarını sırasıyla 0.81 M
�
 , 

0.78 R
�
 ve 0.65 M

�
 , 0.70 R

�
 bulmuşlardır. Dizgenin uzay hızının 100 kms-1’i geçmesi 

nedeniyle onun yaşlı disk öbeğinden olduğu bir kez daha vurgulanmıştır. Kütle oranının 1’e 
yakın olması bileşenlerin değme durumuna yaklaştıkları, ancak kütle alış-verişinin henüz 
başlamadığı sonucuna varılmıştır. Bu dizgenin başlangıcının Guinan ve Bradstreet[7] 
tarafından da önerildiği gibi, yörünge dönemi 4–5 gün olan iki K anakol yıldızı, yani           
BY Draconis türü bir dizge olduğu öne sürülmüştür. Mg II (λ2800 Å), CaII (λλ3933, 3968 Ǻ) 
ve Hα salma çizgileri kromosferik etkinliğin bir belirteci olarak alınmıştır. Bu çizgilerin 
yeğinliklerinin evreye bağlı olmadığı, kimi zaman salma çizgilerinin saatlerce göründüğü 
belirtilmiştir. Küçük kütleli yıldızdan kaynaklanan CaII salmaları daha kuvvetlidir. Bu 
salmaların sıcak leke ya da leke grubu ile yakından ilişkili olduğu önerilmiştir. Algol 
dizgelerde veya Kataklismik değişenlerde sıcak lekeler bileşenler arasındaki gaz akımının 
diske veya kütle alan yıldızın yüzeyine çarpması ile oluşur. 

Hrivnak ve ark.[12]’in çalışmasına göre VZ Psc örten çiftinde büyük kütleli bileşen 
Roche lobunu doldurur ya da doldurmaya yakın görünürken yoldaş bileşen ayrık 
görünmektedir. Yörünge eğikliğinin küçük olması nedeniyle ışık eğrisinin genliği azalmakta, 
bu da ışık eğrilerinden yörünge öğelerinin duyarlı bir şekilde bulunmasını güçleştirmektedir. 
Ancak, yörünge eğikliğinin düşük olması, tutulma sırasında arkadaki yıldızın iç kısımlarını 
görme olanağı sağlar. Parlak lekenin konumunu ve zamanla yer değiştirmesini VZ Psc’de bu 
nedenle duyarlı bir şekilde belirleyebiliyoruz. VZ Psc dizgesi Yakut ve Eggleton[14] tarafından 
da değmeye yakın yıldızlar listesi içine alınmış, üzerinde daha fazla araştırma yapılması 
gereken dizgelerden birisi olarak gösterilmiştir. 
             Yukarıda anlattığımız nedenlerle VZ Psc dizgesinin çok renk ışık eğrilerini elde 
etmeyi ve bu ışık eğrilerinin analizi ile dizgenin bileşenlerinin yapısını ve manyetik etkinlik 
nedeni ile ışık eğrilerindeki bozulmaları ortaya çıkartmak bu çalışmanın başlıca amacı 
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olmuştur. 
 
 

3. Yörünge Dönemi 
Gözlemler Ege Üniversitesi Gözlemevi’nin 48 cm’lik teleskobuna bağlı üç kanallı 

hızlı fotometre ile BVR süzgeçlerinde ve 35 cm’lik teleskoba bağlı CCD ışıkölçeri ile VRI 
süzgeçlerinde yapılmıştır. W UMa türü değen dizgelerinin çoğunda yörünge döneminin 
değiştiği bilinmektedir. Bu değişimlerin kaynağı genellikle açısal momentum kaybına 
bağlanmıştır. Bu dizgelerde açısal momentumun korunmadığına ilişkin çalışmalar Rahunen[15] 
ile başlamıştır. 

VZ Psc dizgesinin yayınlanmış minimum zamanları ve bizim bu çalışma sırasında elde 
ettiğimiz minimum zamanlarını bir araya getirerek elde edilen yeni ışık öğeleri aşağıda 
verilmektedir. 

 
Min. I = JD Hel. 24 53681.0032+0d.2611865·E 

 
Hesaplanan ve gözlenen minimum zamanları arasındaki farklardan ışık öğelerinden sapmalar 
belirlendi ve Şekil 3.1.’de noktalandı. O-C sapmaları bir doğru ve bir parabol ile temsil edildi. 
Parabol ile yapılan temsilden sapmaların karelerinin toplamının daha küçük olması nedeniyle 
yeni ışık öğeleri, 
 
 
 
 

Şekil 3.1.  Minimum zamanlarının doğrusal ışık öğelerinden sapmaları ve  
                                          bu sapmaların parabolik temsili. 
 
 

Min.I = JD Hel. 24 53681.01646 + 0d.2611870·E – 1.89x10-11·E2 
 
şeklinde elde edildi. Buna göre dizgenin yörünge dönemi 5d.29x10-8 gün/yıl’lık bir kısalma 
göstermektedir. 
 

4. Işık Eğrilerinin Analizi 
Işık eğrilerinin analizi için gözlem verileri birleştirilerek çözülmüştür. Analiz için 

Wilson ve Devinney (1971) tarafından geliştirilen ve Wilson (1979, 1992) tarafından yeni 
eklemeler yapılan program kullanılmıştır. 
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Tablo 4.1  Işık eğrilerinin analizi ile bulunan öğeler. 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Çözümde bazı öğeler sabit tutulmuştur. Bunlar,  
 
1- başyıldızın sıcaklığı (T1),  
2- çekim kararma katsayısı (g),  
3- tüm ışınım yansıtmaları (A),  
4- kütleler oranı (q),  
5- kenar kararma katsayısı (x).  
 

Çözüm sırasında en iyi sonucu veren ve değen dizgeler için kullanılan Mode 3 ile 
çözüme ulaşıldı. Yörünge eğikliği, yoldaşın sıcaklığı, bileşenlerin yüzey potansiyelleri ve 
başyıldızın kesirsel ışıtması değişken alındı. En iyi çözüme, başyıldıza yerleştirilen bir soğuk 
leke ile ulaşıldı. Bu modda elde edilen öğeler Tablo 4.1’de verilmiştir. 

Leke başyıldızın eşlek bölgesinde, boylamı 118o, büyüklüğü 57o ve sıcaklığı fotosfer 
sıcaklığının 0.97 katıdır. Tablo 4.1’de verilen öğeler ve leke öğeleri kullanılarak V renginde 
elde edilen teorik eğrisinin gözlemlerle karşılaştırılması Şekil 4.1’de verilmektedir. 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Öğe Hrivnak ve ark.(1995) Bu çalışma 

i 
T1 (K) 
T2 (K) 
A1 = A2 
g1 = g2 
Ω 
Ω2 
q 
L1,V/ (L1,V + L2,V) 
L1,BK / (L2,B + L2,B) 
x1,V = x2,V 
x1,B = x2,B 

480 
4500 
4110 
0.5 
0.32 
3.417 
3.44 
0.80 
0.685 
0.714 
0.83 
0.99 

430.86 (±0.29) 
4500 
3613 (±0.45) 
0.5 
0.32 
3.444 (±0.29) 
3.419 (±0.31) 
0.80  
0.902 (±0.15) 
0.814 (±0.21)  
0.83 
0.99 

r1,pole 
r1,side 
r1,back 
r2,pole 
r2,side 
r2,back 

0.360 
0.378 
0.407 
0.3492 
0.3664 
0.3976 

0.3868 
0.4115 
0.4561 
0.3730 
0.3960 
0.4423 
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Şekil 4.1. V-bandı ışık eğrisi (noktalar) ve bulunan öğelerle hesaplanan ışık eğrisi (sürekli çizgi). 

 
 
 

 

 
  a)          b) 
 
 
 
 
 
 

 
 

 
 
 
    c)          d) 
 

 

Şekil 4.2 VZ Piscium dizgesi için oluşturulan model a) 0.205 evre b) 0.5 evre c) 0.85 evre d) 
Roche Loblarının doluluk oranı 

 

VZ Psc - Lekeli Çözümü
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Elde edilen çözüm sonuçları kullanılarak Binary Maker isimli program yardımıyla 

bulunan bu öğelerin modellemesi yapıldı. Şekil 4.2’de yapılan modelleme gösteriliyor.  
Bu öğeler Hrivnak ve ark.[12] tarafından elde edilen dikine hız eğrilerinin verileri ile 

birleştirilerek dizgenin salt öğeleri hesaplanmıştır. Bulduğumuz salt öğeler Hrivnak ve ark.[12] 
tarafından bulunan salt öğelerle birlikte Tablo 4.2’de verilmiştir. 

 
Tablo 4.2  Hrivnak ve ark.’in yaptığı çalışma ile bu çalışma bulunan salt öğelerin karşılaştırılması 

Öğe Hrivnak ve ark.(1995) 
Başyıldız                   Yoldaş 

Bu çalışma 
Başyıldız                Yoldaş 

Kütle ( M
�
 ) 0.81                             0.65 0.90                          0.72 

Yarıçap ( R
�
 ) 0.78                             0.70 0.87                          0.84 

Sıcaklık (K)  4500                            4110   4500                        3613             
Işıtma(L/L

�
)  0.224                           0.126   0.275                       0.107                    

 
5.Sonuçlar 
Kimi araştırmacılar tarafından değen, kimi araştırmacılar tarafından da değmeye yakın 

bir dizge olarak sınıflandırılan kısa dönemli VZ Psc dizgesinin çok renk ışıkölçümü ile geniş 
band ışık eğrilerini elde ettik. 48 cm’lik teleskop ve ona bağlı üç kanallı hızlı ışıkölçer ile elde 
edilen ışık eğrilerini yakın çift yıldızların analizinde oldukça başarılı ve güvenilir sonuçlar 
veren Wilson ve Devinney yöntemi ile analiz ettik. Bu analiz sonucunda dizgenin değmeye 
yakın bir dizgeden çok bir değen dizge olduğu kanısına vardık. Başyıldızın yüzeyine 
yerleştirdiğimiz bir soğuk leke ile ışık eğrilerindeki asimetrilerin açıklanabileceği sonucuna 
vardık. 

Dizgenin çift çizgili bir tayfsal çift olması salt öğelerin bulunmasında büyük kolaylık 
sağlar. Işık eğrilerinin analizi ile bulduğumuz öğeleri tayfsal verilerle birleştirerek bileşenlerin 
salt öğelerini hesapladık. Bulduğumuz salt öğeleri Hrivnak ve ark.[12] tarafından bulunanlarla 
karşılaştırdık. Bizim bulduğumuz kütleler biraz daha büyüktür. Bunun nedeni, yörünge 
eğikliğindeki farktır. Bizim bulduğumuz yörünge eğikliği Hrivnak ve ark. tarafından bulunan 
değerden 4o daha küçüktür. Hrivnak ve Milone[6] ise çok küçük bir yörünge eğikliği tahmin 
etmişlerdir. Onların bulduğu yörünge eğikliği 36o yöresinde olup Hrivnak ve ark.[12] 
tarafından bulunandan 12o daha küçüktür. Işık eğrilerinde tutulma derinliklerinin çok az 
olması ve ışık eğrilerinin asimetrik olması, bu asimetrinin zamanla değişmesi nedeniyle böyle 
çok farklı sonuçlar elde edilebilmektedir. Bu dizgenin yapısının tam olarak anlaşılabilmesi, 
manyetik etkinlikten dolayı ışık eğrilerinin ve dikine hız eğrilerinin ne denli bozulduklarının 
tam olarak anlaşılabilmesi için dizgenin uzun bir zaman aralığına yayılmış hem ışıkölçüm 
hem de tayf gözlemlerine gereksinim vardır. 
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KROMOSFERĐK AKTĐF TEK DEV V390 AUR VE FLARE 

ARAŞTIRMASI 

 
Tahir ERGENÇOĞLU1, Serdar EVREN1 

 
Özet 
 
Geri tayf türünden yıldızlarda, dinamo mekanizmalarıyla açıklanan kromosferik aktif 
yapılar ve bu yapılardan biri olan flareler sıkça gözlenmektedir. G8 III tayf türünden 
tek dev yıldız olan, Li bolluğu yüksek ve hızlı dönen ( 29sin =iv km/s), V390 
Aurigae’nın saniyeler mertebesindeki ani ve sık parlamalar göstermesi (microflare) bu 
yıldızı diğerlerinden farklı kılar. 2005-2006 gözlem sezonunda bir gecelik bir gözlem 
içinde elde ettiğimiz ışık değişimlerinde olası çok küçük genlikli ani flareler saptadık. 

 
Anahtar Kelimeler: Geri tür yıldızlar, mikro flare, aktivite 

 
Abstract 

 
In late type stars, it is frequently observed chromospherical activity structures 
and  flares, those are explained with dynamo mechanism. V390 Aur is a 
single star which is classified as G8 III type, lithium-rich and rapidly rotating 
giant ( 29sin =iv km/s) and it also  differs from the other giant stars in terms 
of abrupt microflares which is in  seconds scale. In 2005-2006 observation 
season we obtained light curve of star for one night and determined possible 
low amplitude abrupt flares. 

    
Key words: Late type stars, microflare, activity 

 
Giriş 
 
V390 Aur, [1] tarafından hızlı dönen, lityumca zengin, G8 III tayf türünden, 7 

kadirden tek dev yıldız olarak belirlendi. Bunun üzerine [1] bu yıldızın, kısmen güçlü Ca II 
H&K salma çizgilerine, dönemsel fotometrik değişimine (P = 9.825 gün) ve hızlı dönmesine 
( 29sin =iv km/s) dikkat çekmişlerdir. ROSAT ve XMM – Newton gözlemleri [2, 3] V390 
Aur’un X-ışınım gücünün (≈1030 erg/s) kırmızı bir deve göre olağanüstü yüksek oluşuna 
işaret ettiler [4]. Bulgaristan’da Belogradchik Gözlemevi’nde yapılan gözlemlerde 0 m .06 ile 
0 m .29 genlik aralığında kısa süreli flareler saptanmıştır [5]. V390 Aur’un aslında 0".358 daha 
ayrık, V bandında 1 m .85 daha sönük bir görsel çifti olduğu ve fotometre diyaframına beraber 
girdikleri için beraber gözlenildiği, bir yıldızın olduğu ve yapılan araştırmalardaki 
değişimlerin bu yıldızdan da kaynaklanabileceği ileri sürülmüştür. Yapılan hesaplamalarda 
yoldaşın 1.3 Mө’lik orta F sınıfı bir yıldız olduğu ve bu değişimlerin onda olması durumunda 
değişim genliğinin gerçek değeri ≥1 m .5 olması gerektiği ve orta F yıldızları için bunun pek 
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olası olmadığı belirtilmiştir [6]. Gözlemlerde kullanılan yıldızlar ve kimlikleri Çizelge 1 de 
verilmiştir. 

 
Çizelge 1. Gözlenen yıldızların kimlikleri 

Değişen Mukayese 

V* V390 Aur                   

** A 1031AB                   

ADS 3812 AB 

AG+47 517                     

BD+47 1117                    

CCDM J05153+4710AB 

GC 6397                       

GSC 03362-01371               

HD 33798 

HIC 24488                     

HIP 24488                     

IDS 05078+4703 

IRAS 05115+4706               

PPM 47894                     

SAO 40158 

SKY# 8287                     

TYC 3362- 1371-1              

uvby98 100033798 ABV 

com HIC 24488 incl 

CCDM J05153+4710AB 

…     

… 

… 

AG+46 478                      

BD+46 993 

… 

…              

GSC 03362-01767                

HD 34248 

HIC 24748 

HIP 24748                      

… 

IRAS 05146+4659                

PPM 47959 

SAO 40213                      

SKY# 8394                     

TYC 3362- 1767-1 

uvby98 100034248               

GEN# +1.00034248 

 
3.   Kromosferik Aktif Tek Dev Yıldız V390 Aurigae 
V390 Aur, [1] tarafından G8 III tayf türünden, 7. kadirden, aktif tek dev yıldız olarak 

tanımlandı. Bilinen çoğu geri tür yıldızın, kromosferinin ve koronasının manyetik aktivite 
gösterdiği bilinir. Buna neden olarak birincil yaygın kabul dinamo mekanizmasıdır. Flareler 
bu aktivitenin göstergelerinden biridir. Bütün kanıtlar da eklenince bu olayın, dış atmosfer 
katmanlarının ısıtılmasına neden olduğu ortaya çıkmaktadır [7]. Flare, devler üstünde optik 
bantta nadiren rastlandığından [5] V390 Aur’un kendine özgü flare gözlemi, özel bir ilgi alanı 
oluşturmuştur. [1] bu yıldızın, kısmen güçlü Ca II H&K salma çizgilerine, dönemsel 
fotometrik değişimine (P = 9.825 gün) ve hızlı dönmesine ( 29sin =iv km/s) dikkat 
çekmişlerdi. Bazı geri tür dev yıldızlarda flare olayları, aktiviteye kanıt olarak X-ışınlarından 
da elde edilmişti [8, 9]. ROSAT ve XMM – Newton gözlemleri [2, 3] V390 Aur’un X-ışınım 
gücünün (≈1030 erg/s) kırmızı bir deve göre olağanüstü yüksek oluşuna işaret ettiler [4]. Đlk 
olarak V390 Aur’un flare aktivitesi, Bulgaristan’da Belogradchik Gözlemevi’nde 60 cm. ayna 
çaplı teleskopla Aralık 1997 ile Mart 1999 arasında U bandında 1 saniyelik poz süresi 
verilerek gözlenmiştir. 0m.06 ile 0m.29 genlik aralığında kısa süreli flarelar saptanmıştır [5]. 
ROSHEN’deki Bulgaristan Ulusal Astronomi Gözlemevi’nde 2000 yılından 2003 yılına 
kadar, 2 m. ayna çaplı RCC teleskopuna bağlı yüksek hızlı, tek kanallı fotometre ile yapılan 
gözlemlerde ise, U bandında 0.1 s’lik poz süreleriyle veri elde edilmiştir. Gözlem çok iyi hava 

koşullarında yapılmış olmasından  standart sapması (σ ) 0 m .01 - 0 m .015 arasındadır. 1974’te 
Van Biesbroeck, V 390 Aur’dan 3 m .3 daha sönük ve 0".358 kadar ayrık ikinci bir yıldızın 
daha olduğunu rapor etmiştir. V390 Aur,  ADS 3812 görsel çiftinin bir üyesidir. Hipparcos 
uydusunun ölçümlerine göre yoldaş yıldız, V bandında 1 m .85 daha sönüktür. Bileşenler arası 
ayrıklık çok küçük (0".358) olduğundan, fotometre diyaframına beraber girmişler ve bu 
yüzden beraber gözlenmek zorunda kalınmıştır. Bu da flare olaylarının yoldaş yıldız üzerinde 
de olabilme olasılığının göz ardı edilememesine yol açmıştır. 

V390 Aur, Aralık 1997’den Mart 2003’e kadar toplam 63 s 24 d 48 s gözlenmiştir. Bu 
altı yıllık dönem içinde 13 flare saptanmıştır. Ortalama flare sıklığı 0.205 flare/saat tir. Ancak   
V390 Aur  üzerindeki flareler, 6 yıllık dönem içinde çok kısa bir sürede saptanmıştır  (Ocak – 
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Şubat 1998,  Ekim 2000 – Şubat 2002). Ayrıca bu gruplarda kısa süreli flareler de görülmüş, 
bu olaylara tam bir açıklama getirilememiştir. V390 Aur’un flare aktivitesini diğer aktif 
yıldızlarla karşılaştırmak için, iyi bilinen aktif cüceler AD Leo ve EV Lac kullanılmıştır. Bu 
yıldızların flare sıklık tanımlamasında kullanılan gözlemlerin bazıları aynı gözlemevinde 
yapılmıştır. Örneğin; 1990 – 1994 döneminde AD Leo’nun flare aktivitesi 0.33 – 0.70 
flare/saat aralığında değişir. EV Lac’ın flare aktivitesi ise, 1995 yılında 0.10 flare/saat, 
1994’te 0.58 flare/saat ve 1998’de 0.29 flare/saattir [10]. Görüldüğü gibi V390 Aur’un flare 
aktivitesi, EV Lac’ın aktivite çevriminin minimumuna yakın bir değerindedir ve AD Leo’nun 
aktivite düzeyinden daha az aktiftir. Eğer, her bir olay ayrı bir flare olayı olarak düşünülürse, 
o zaman V390 Aur’un flare aktivitesi, EV Lac’ınkine benzer ve, V390 Aur iyi bilinen bir flare 
yıldızı olur. Ancak, unutmamak gerekir ki, gözlenen olaylara, yakın görsel bileşenin katkısı 
olabilir. Eğer ADS 3812 bir fiziksel çift sistem ise Hipparcos’un bulduğu ıraksınımı 
(0”.008947) ve iki bileşen arasındaki parlaklık farkını kullanarak yoldaş yıldızın kütlesini ve 
evrim durumunu tahmin edebiliriz. Hesaplar yoldaşın F tayf türünden bir cüce veya anakol 
evrimini yeni tamamlamış bir alt dev olduğunu gösterir. F cücelerinde bilinen bir optik flare 
yoktur [11]. Ancak çok nadiren X-ışın flareleri saptanmıştır. Bu gibi olaylar F5 cüce yıldız 36 
Dra [12] ve 47 Her (F05) [13] üstünde saptanmıştır. Bunların süreleri sırasıyla ≈1000 s. veya 
≈90 dak. uzunluğundadır. Anakol yıldızlarından, evrimleşmiş, tek F tayf türü alt devlerin 
görsel tayf bölgesinde saptanmış herhangi bir flaresi yoktur.  

Öte yandan yakındaki yoldaşın varlığı V390 Aur’un aktivite özelliklerinin çoğuyla 
açıklanabilir. Bileşenler arasındaki açısal ayrıklık ve ıraksınım esas alınarak, bileşenler arası 
uzaklığı 40 AB olarak belirleyebiliriz. Eğer yoldaşı 1.3 Mө’lik bir orta F sınıfı yıldızı ve 
dairesel yörüngede dolanıyor kabul edersek [6], yörünge dönemi 139 yıl olmaktadır. V390 
Aur’un dönme dönemiyle (1.44 gün) karşılaştırıldığında, eş zamanlı dönme etkisinin 
olmaması, yıldızının ileri düzeydeki aktivitesinde önemli bir rol oynamaz. Eğer bu, flare 
sonucu genlikteki değişimlerin ikinci yıldız tarafından üretildiğini düşünürsek bu genliklerin 
gerçek değeri ≥1 m .5 olmak zorundadır. Aktif  kırmızı cüceler üzerinde U genliği yaklaşık 
1 m .5 olan ve 10s süren flarelere rastlanmıştır. Ancak, benzer olayların meydana gelmesi çok 
az görülmektedir. . Bunun sonucunda V390 Aur’un aktivite özelliği ve saptanan flarelerin dev 
yıldızdan kaynaklandığı sonucu çıkartılmaktadır. Buna rağmen, ikinci yıldızda bunların 
olması olanaksız da diyemeyiz. Eğer, kromosferik dev yıldızlardaki flareyi kromosferik 
aktiviteyi açıklayan olay olarak düşünürsek, onların özelliklerini dev yıldız atmosferi ile aktif 
cüce yıldızların atmosferleri arasındaki farkları inceleyerek açıklayabiliriz. Genel farklılıkları 
irdeleyecek olursak; aynı kütle çekimde, dev yıldız atmosferi daha az yoğundur ve bu bize 
dev yıldızlardaki aktif alanların daha geniş ve düşük yoğunluklu olmaları gerektiğini söyler. 
[14] ile 26 Ağustos  1996 ve 18 Şubat 1998 tarihleri arasında 6 gecelik dönemde, ROZHEN 
Gözlemevi’nde Coude tayfçekerli CCD monte edilmiş 2 m lik RCC teleskobu tarafından 
alınmış yüksek çözünürlüklü (0.2 Å ) Hα  gözlemlerinde bahsedilmiş olan iddialarla 
uyuştuğu gözlenmiştir. Hα  normal soğurma çizgisi cüce yıldızlardaki baskın çarpışma 
kaynaklı çizgilere benzememektedir [15, 16]. Günümüzdeki geçerli güneş modelinde sert X-
ışını salmalarının dikkate alınması gerekmektedir [17, 18]. 

[19] güneş flaresindeki sanki kuantlanmış enerji boşalmalarını vermiştir. Milimetre 
radyo akısındaki tanımlanan hızlı değişimleri, patlama tabanındaki 0.05 s’deki üst üste 
bindirmenin sonucu olarak yorumladılar. Dermendjiev 1989’da bu gözlem sonuçlarına 
dayanarak güneş flare patlaması başlangıcı için bir manyetohidrodinamik model önermiştir. 
Modeldeki ana varsayım; girdap halkaları gibi şekillenen akım tüpünde ivmelendirilen yüksek 
enerjili elektronların böyle bir olayı sağlayabileceğidir.  
 [20], patlamanın başlangıcındaki gibi atmalı yıldız flareleri düşündüler. Buna rağmen 
gaz dinamiği modellerinin temel varsayımlarından biri; flare süreci esnasında, kromosferde 
oluşan sıcaklık yoğunlaşmasının, tayfta optik süreklilikte salma göstermesi gerektiğiydi. Bu 
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katmandaki karakteristik gaz dinamiği zamanına bağlı olan flare süresi ve dev yıldız V390 
Aur göz önüne alındığında; 100 saniyeden daha kısa süreli optik spike’lar kuram ile kolayca 
açıklanamayacak türdendir. Gözlenen olayların olası bir açıklaması da üst fotosferik ve daha 
yoğun kromosferik katmanlardaki ivmelenmiş parçacıkların akılarının sisteme etkisi olarak 
gösterilmektedir. Bu parçacıklar manyetik ilmiklerin bir ayak ucundan diğerine çoğalabilirler 
ve bir yada bir çok üst ilmikten optik esnemeye neden olabilirler denilmiştir. 

 
4. Gözlemler Ve Đndirgemeler : 
Gözlemler 08 Ekim 2005 tarihinde Ege Üniversitesi Gözlemevi’nin 48 cm çaplı 

Cassegrain türü teleskopuna bağlı Vilnius yüksek hızlı üç kanallı ışıkölçeri (HSTCP)’in tek 
kanalı, Johnson’un geniş band standart U ve B süzgeçleri ve soğutulmuş Hamamatsu R1463P 
fotokatlandırıcı tübü (PMT) kullanılarak yapılmıştır. Gözlemde kullanılan fotokatlandırıcı 
tüpün özellikleri Çizelge 2’de ve kullanılan U ve B süzgeçlerinin duyarlılık eğrileri de Şekil 
1’de verilmiştir. Gözlenen yıldızlara ait bazı bilgiler de Çizelge 3’te verilmiştir. 

Gözlemlerde kullanmak üzere değişen yıldızına yakın, tayf türü, parlaklığı uygun bir 
mukayese yıldızı seçilmiştir. Bu yıldız  daha önce de [14] tarafından mukayese olarak 
kullanılmıştır. 

Çizelge 2. Gözlemlerde kullanılan fotokatlandırıcı tüpün özellikleri 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 

Şekil 1.  UBVR süzgeçlerinin duyarlık eğrileri 

Model R1463P 

Tür PMT 

Boyut 13 mm 

Aktif alan çapı 10 mm 

Mil dalgaboyu 185 nm 

Max dalgaboyu 850 nm 

Max geçirgenlik dalgaboyu 420 nm 

Pencere UV Glass 

Katod Türü multialkali 

Kara akım sayımı 900 sec-1 
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Çizelge 3. Gözlenen yıldızlara ait bilgiler 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
Gözlemlerde değişen yıldızın flarelerini gözleyebilmek hızlı ışıkölçüm gerekiyordu. 

Bu yüzden ancak her 15 – 20 dakikada bir mukayese yıldızından ölçüm yapabildik. Değişenin 
bu sayım alma süresinin uzun olmasından dolayı, yıldızın diyaframdan çıkmasını engellemek 
için kullanılmayan diğer bir kanala bir yıldız ortalayarak onu takip yıldızı olarak kullandık. 
Takip yapılan diyaframın içinde, takip yıldızını sürekli olarak ortada tutup, diğer kanalda 
değişenin diyafram içinde kalmasını sağladık. 

Gözlemler, U filtresinde 2 s’lik B filtresinde ise 1 s’lik poz süreleri verilerek 
yapılmıştır. Gözlemde aşağıdaki yıldız sırası izlenmiştir: G (gök), C1 (mukayese) ve V 
(değişen) olmak üzere, 

GGGGG - C1C1C1C1C1 - VVVVVV….VVVVV - GGGGG - C1C1C1C1C1 … 
Gözlem sırasında arka arkaya 5’er sayım gökyüzü ve mukayese aldıktan sonra 

yaklaşık 20 dakika boyunca değişenden sayım alınmıştır.  
Mukayese ve gökyüzünden aldığımız sayımlar, ard arda gelen ikili gruplar halinde 

alındı, daha sonra bu ikili grupların ve onlara karşılık gelen zamanların aritmetik 
ortalamalarını hesapladık.  

Elde edilen ortalamalara ara değer hesabı uygulayarak her değişen sayımına karşılık 
gelen mukayese ve gökyüzü sayımlarını elde ettik. Đndirgeme işlemlerinden önceki tüm ara 
değer hesaplarında bu aritmetik ortalamaları kullandık. Değişenin, mukayeseye göre ölçülen 
parlaklık farklarını ∆m= m (değişen) - m (mukayese) eşitliğine göre hesapladık. Gözlemin 
yapıldığı gece başı hava durumu iyi iken zaman içinde tüllenmeler başladı ve gözlemi yarıda 
bırakmak zorunda kaldık. Gözlem  bu hava koşulları yüzünden 1sa 14 dk 24 s  sürmüştür. 
Gözlemin kısa yapılmış olmasından dolayı atmosfer sönükleştirme katsayıları için ortalama 
değerleri kullandık. Bu sönükleştirme katsayılarını kullanarak değişenin ve mukayesenin 
parlaklığını: 

∆m= ∆mo+k.∆M bağıntısı ile atmosferik sönükleştirme etkisinden arındırdık. Burada 
∆M, değişenin ve mukayesenin bakış doğrultumuzdaki hava kütleleri farkı, k ilgili süzgeçteki 
sönükleştirme katsayısı, ∆mo ise yıldızların atmosfer dışı parlaklılarının farkını belirtmektedir. 

 
  
 
 

 

 
 
Yıldız 

 
Sağaçıklık 
2006(FK5) 

 
Dikaçıklık 
2006(FK5) 

 
Tayf 
Türü 

Değişen V390 Aur 05 sa15 dk42 s.45 +47 o10’ 37”.2 G5 III 

Mukayese HD 34248 05 sa18 dk51 s.23 +47 o03’ 15”.1 G5 

 

 
Parlaklık (B) 

 
Parlaklık (V) 

 
Öz hareketi (mas) 

Değişen 7
m
.89 6

m
.92 92.05 -105.73 

Mukayese 8
m
.80 7

m
.74 0.74 -1.29 
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 5. Işık Eğrileri : 
2005 yılında V390 Aur’un Ege Üniversitesi Gözlemevinde elde edilen iki renk (U,B) 

ışık eğrileri aşağıdaki şekillerde gösterilmiştir. 2005 yılında V390 Aur’un Ege Üniversitesi 
Gözlemevinde elde edilen iki renk (U,B) ışık eğrileri aşağıdaki şekillerde gösterilmiştir.  

 

     

V390 Aur
Göz. Tarihi: 08.10.05 / Göz. Süresi: 1.25 sa / Poz Süresi: 2 sn / Diyafram: 36" / Renk: U / Gözlemciler: Dal, Tahir, Begüm, Mürüvvet

-2.00

-1.95

-1.90

-1.85

-1.80

-1.75

-1.70

-1.65

-1.60

-1.55

-1.50

-1.45

-1.40

-1.35

-1.30

-1.25

-1.20

-1.15

-1.10

53652.420 53652.430 53652.440 53652.450 53652.460 53652.470 53652.480

JD

D
e
lt
a
 U

 
 Şekil 2. 8 Ekim 2005 de elde edilen U eğrisindeki dalgalanmalar. Gece başı  

                          seviyesinden yaklaşık 0 m .05 lik bir dalgalanma görülmektedir. 
 
 

V390 Aur
Göz. Tarihi: 08.10.05 / Göz. Süresi: 1.25 sa / Poz Süresi: 1 sn / Diyaf ram: 36" / Renk: B / Gözlemciler: Dal, Tahir, Begüm , Mürüvvet

-1.50

-1.45

-1.40

-1.35

-1.30

-1.25

-1.20

-1.15

-1.10

-1.05

-1.00

-0.95

-0.90

-0.85

-0.80

53652.420 53652.425 53652.430 53652.435 53652.440 53652.445 53652.450 53652.455 53652.460 53652.465 53652.470 53652.475 53652.480

JD

D
e
lt
a
 B

 

             Şekil 3. 8 Ekim 2005 de elde edilen B eğrisindeki gözlem başı ve sonu  
      arasında seviyedeki  dalgalanmalar. 
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V390 Aur
Göz. Tarihi: 08.10.05 / Göz. Süresi: 1.25 sa / Poz Süresi: 2/1 sn / Diyaf ram: 36" / Renk: U-B / Gözlemciler: Dal, Tahir , Begüm , Mürüvve t

-1.00

-0.95

-0.90

-0.85

-0.80

-0.75

-0.70

-0.65

-0.60

-0.55

-0.50

-0.45

-0.40

-0.35

-0.30

-0.25

-0.20

-0.15

-0.10

53652.420 53652.430 53652.440 53652.450 53652.460 53652.470 53652.480

JD

U
-B

 

         Şekil 4. 8 Ekim 2005 de elde edilen U-B eğrisindeki gözlem başı ve sonu  
                                        arasındaki dalgalanmalar. 
 

 
           Şekil 5. 8 Ekim 2005 de elde edilen U eğrisindeki 53652.460 ile 53652.463 
                                        arasındaki ani parlama gösteren kısım. 
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      Şekil 6. 8 Ekim 2005 de elde edilen B eğrisinden 53652.460 ile 53652.463  
                               arasındaki ani parlama. 

 

                Şekil 7.  Işık değişimlerinde saptanan olası micro flareler. 
 
 Çizelge 4.  Şekil 7’ deki olası micro flarelerin JD’lerine karşılık ortalama 
                              Renge (delta (U-B)) göre mavileşme miktarları. 
 

HJD ∆(U-B) mavileşme miktarı 

53652.427 

53652.435 

53652.444 

53652.455 

53652.471 

0m.066 

0 m.053 

0 m.050 

0 m.054 

0 m.050 
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6. Tartışma  
V390 Aur’un bir gecelik gözlemlerine baktığımızda; Şekil 2, 3 ve 4’ de düz çizgiyle 

temsil ettiğimiz parlaklık değişimi, gözlem başı parlaklık seviyesini göstermektedir. 
Görüldüğü gibi gözlem ortasına doğru eğride bir tümsek yani parlama göze çarpmaktadır. 
Bunun dışında Şekil 5 ve 6 da gösterilen HJD aralığındaki ışık değişimlerine bakılırsa; yalnız 
B filtresinde bir ani parlama saptanmıştır. U’da bunun görülmemesi iki nedene bağlı olabilir: 
Birincisi, bu tamamı ile bir gözlem saçılmasıdır. Onun için U’da görülmemektedir. Đkincisi, 
flare yıldızlarında araştırılan micro flareler çok kısa zaman aralıklarında olup bittiği için, tam 
B filtresinde gözlem yaparken aynı zamanda U’da da gözlem yapılabilseydi belki de çok daha 
parlak bir değer elde edilebilecekti. Bu ikinci olasılık daha açıklayıcıdır. Çünkü, Şekil 5 
incelendiğinde B’deki 0.07 kadirlik artışın oluşum biçimi zaman içinde sürekli ani artma ve 
yavaş azalma şeklindedir. Bu da tipik bir flare göstergesidir. 

Şekil 7’de işaretlenen, Çizelge 4’deki U-B grafiğinde listelenen olası micro flare 
mavileşme genlikleri yaklaşık 0 m .05 e yakın değerlerdedir. Belirlenen olası 5 mikro flare 
daha önceki araştırmalarda yakalanan flarelere göre daha küçük genlikli olsa da yıldızın kısa 
zaman aralıklarında bile enerjik faaliyetler içinde olduğu söylenebilir. 

V390 Aur yıldızının daha uzun süreyle gözlenmesi, bu yıldızın kendine özgü 
flarelerine ait soru işaretlerinin açıklanmasına yardımcı olacaktır. 
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GÜNEŞ-YER-AY DĐZGESĐNĐN  

YER KABUĞU HAREKETĐNE ETKĐSĐ 

 
Seda FISTIKÇI1, Seda KAZAN1, Ayşe Melike DENĐZELLĐ1, 

Hasan Ali DAL1 

 
Özet 
 
Uzun yıllardır süren sismik ölçümler, Yer kabuğunun sürekli hareket eden plakalardan 
oluştuğunu ortaya koymuştur. Güneş ve Ay’ın konumlarına göre değişen çekim 
kuvvetinin gel-gitlere neden olduğu gibi, karasal plakaların hareketlerini de etkileyip 
etkilemeyeceği tartışma konusudur. Bu türden bir etkileşimin olup olmadığını 
belirlemek amacıyla; sismik ölçümler ve Güneş-Yer-Ay üçlüsüne ait çeşitli yörünge 
parametreleri karşılaştırıldı. Bu açıdan, MÖ 2150 ile MS 2006.25 yılları arasına dağılan 
toplam 419596 sismik veri USGS ve ANSS kataloglarından derlendi. Bu sismik veriyle, 
MS 1898-2006.25 yılları arasına ait Yer-Güneş uzaklıkları ve MS 1967-2006.25 zaman 
aralığı için Ay’ın konumu karşılaştırıldı. Karşılaştırma sonucunda, özellikle son 31.25 
yıldaki büyük depremler ve deprem fırtınaları belirlendi. Bu deprem ve fırtınaların, 
Güneş–Yer–Ay sisteminin konuyla ilişkisi incelendi. 
 

Anahtar Kelimeler: Tektonik levhalar, Depremler, Güneş-Yer-Ay sistemi. 
 

Abstract 
 
The seismic measurements taken for a long time show that Earth’s crust is included 
tectonic plates which is always moving. Like gravitational forces cause tidal motions 
due to Sun and Moon’s positions, it is discussing whether these gravitational forces 
cause plate motions. To examine this effect, seismic measurements and some parameters 
of Sun-Earth-Moon motions are matched. In this aim, 419596 seismic measurements for 
about 4000 years took from USGS and ANSS data archives. Sun and Earth distances for 
years from 1898 to 2006.25 are matched to seismic data. This matching is repeated for 
Lunar positions from 1967 to 2006.25. In the end of process, some earthquakes and 
earthquake storms are defined during these 31.25 years. The relation between these 
earthquakes, earthquake storms and Sun–Earth–Moon system positions is examined. 
 

Key Words: Tectonic plate, Earthquake, Sun-Earth-Moon system. 

 
1. Giriş 
1.2 Yerin Yapısı ve Levhalar 
Yerin iç kısmı, Şekil 1.1’den de görüldüğü gibi çeşitli bölümlere ayrılsa da mekanik 

farklılıklar bakımından temel iki bölüme ayrılır. Bunlar, litosferik katman ve astenosferik 
katmandır. Bunlardan birincisi, mantonun daha üst katı kısmı ve kabuğu içeren litosfer; 
ikincisi ise daha sıcak ve akışkan olan astenosferdir. Bu ayrışma yerin kimyasal yapılarına 
göre üçe ayrılmış olan çekirdek, manto ve kabuk alt katmanlarıyla karıştırılmaması gerekir. 
Temel olarak, litosfer, astenosfer üzerinde hareket eder. Hareketli kısım olan litosfer, adına 
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levha denilen parçalara ayrılmış durumdadır.  Litosfer daha soğuk ve daha rijitken, astenosfer 
daha sıcaktır ve mekanik olarak daha zayıftır [1, 2]. 

 
Manto, çok yüksek sıcaklıkta ve viskozitesi yüksek bir sıvı gibi davranan Yerküre 

katmanıdır. Yerküre’nin üst katmanları, bir bütün halinde olmayıp, sürekli hareket halinde 
olan levhalardan oluşur. Bu 
levhalar mantoyu çevreler ve 
manto'daki ısı akımlarının neden 
olduğu hareketler sırasında 
birbirinden uzaklaşır, birbirlerine 
çarpar veya birbirlerine sürtünerek 
hareket ederler.  Levha 
hareketlerinin temel koşulu, 
litosferin birbirinden belirgin olarak 
ayrışmış hareketli levhalardan 
oluşmasına ve bu levhaların elastik 
bir akışkan olan astenosfer üzerinde 
yüzmelerine dayanmaktadır. 
Astenosferin göreli akışkanlığı 
levhaların farklı yönlerde 

hareketine olanak sağlar. Birçok bilimci tarafından temel kabul gören bu kuram “Levha 
Tektonik Kuram”ı olarak adlandırılır [2]. 

Levha hareketleri, yerkürenin oluşumundan beri sürmektedir. Süperkıta Pangea'nın, 
bundan 225 milyon yıl önce 
parçalanmaya başladığı ve bu 
hareketliliğin sonucunda kıtaların 
günümüzdeki şeklini aldığı 
düşünülmektedir [1]. 

Günümüzde, litosferde 
birbirlerine göre 1-15 cm/yıl 
arasındaki hızlarla hareket halinde 
bulunan 7 ana ve birçok küçük 
levha vardır. Bunların hareketleri 
çok karmaşıktır ve bu hareketlerin 
niteliğinin tam olarak saptanması, 
depremlerin zamanının önceden 
kestirilmesi için gereklidir. Genel 
dağılımı Şekil 1.2’de görülen bu 7 
büyük levha şu şekildedir: 

 

• Afrika Levhası, Afrika’yı içeren kıtasal levha 
• Antarktik Levhası, Antartika’yı içeren kıtasal levha  
• Avustralya Levhası, Avustralya’yı içeren kıtasal levha  
• Avrasya Levhası, Avrupa ve Asya’yı içeren kıtasal levha 
• Kuzey Amerika Levhası, Kuzey Amerika ve Doğu Sibirya’yı içeren kıtasal levha 
• Güney Amerika Levhası, Güney Amerika’yı içeren kıtasal levha  
• Pasifik Levhası, Büyük Okyanus’u içeren okyanussal levha 

 

Levhalar yaklaşık  yüz kilometre kalınlığında iki ayrı yapı sergilerler. Bunlar  
“silikon” ve “magnezyumdan” dolayı “sima” adı da verilen “okyanus kabuğu” ve yine 

 
Şekil 1.1: Yerin iç katmanları [1]. 

 
Şekil 1.2: Belli başlı büyük levhalar [1]. 
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“silikon” ve “alüminyum”dan dolayı “sial” adı verilen “kıtasal kabuklar”dır. Bu iki kabuk 
türü kalınlık bakımından da farklılık gösteririr. Kıtasal kabuk, okyanus kabuğuna göre daha 
kalındır [1]. 

Tektonik levhalar hem kıtasal kabuk hem de okyanus kabuğu içerebilirler. Örneğin 
Afrika Levhası hem kıtasal kabuk hem de Atlas ve Hint Okyanusları’nın tabanlarını oluşturan 
okyanus kabuğunu içermektedir. Kıtasal ve okyanus kabukları arasındaki fark içerdikleri 
maddenin yoğunluğundan gelmektedir. Okyanus kabuğu, değişik elementlerin birleşiminden 
ve özellikle de silikondan dolayı kıtasal kabuğa göre daha yoğundur. Okyanus kabuğu, kıtasal 
kabuğa göre daha az silikon içerirken, daha fazla ağır elementler içermektedir. Sonuç  olarak 
okyanus kabuğu deniz seviyesinin altında bulunurken (örneğin Pasifik Levhası), kıtasal kabuk 
deniz seviyesinin üstünde bulunur [1, 2]. 

Bir levhayı diğer bir levhaya birleştiren levha sınırları ve bu sınırlardaki hareketlilik 
genellikle depremler gibi tektonik olaylar; volkanlar, deniz yatakları gibi topografik 
oluşumlarla ilişkilidir. 
 

 
Şekil 1.3: Levha hareketleri ve yüzeydeki etkileri [1]. 

 
1.2.1 Yanal Yer Değiştirme Sergileyen Sınırlar 
Şekil 1.3’de 1 nolu durumda görüldüğü üzere, bir levhanın sınırları boyunca, diğer 

levhaya göre sola veya sağa hareketi yüzeyde görünür etkilere neden olur. Sürtünmeden 
dolayı, levhalar birbirine yumuşakça sürtünüp gitmezler. Daha çok her iki levhada da 
gerilimin artmasına neden olurlar. Gerilim belirli bir düzeyi geçince depolanmış potansiyel 
enerji levhalarda bir kırılma veya sınır boyunca bir hareket sağlayacak şekilde serbest kalır. 
Büyük ölçekli enerjinin bu tür sınırlarda serbest kalması genellikle depremlerin nedenidir. 
Depremler bu tür sınırlarda görülen en genel olaylardır. 

Bu levha sınırlarına en güzel örnek Kuzey Amerika’nın batı sınırlarında bulunan ve 
bölgenin en karmaşık ağı olan San Andreas Fay Hattı’dır [1]. Bu bölgede Pasifik Levhası, 
Kuzey Amerika’ya göre kuzeybatı yönünde hareket eder. Bir diğer örnekse Yeni 
Zelanda’daki Alpine Fayları ve Türkiye’deki Kuzey Anadalu Fay Hattı’dır [1]. 
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1.2.2 Uzaklaşan – Ayrılan Sınırlar 
Birbirlerinden uzaklaşan sınırlarda, iki levha birbirlerinden ayrı yönlere hareket 

ederler. Şekil 1.3’de 2 nolu durumda görülen bu ayrışmada, ortaya çıkan boş alan alt 
katmanlardan gelen magma ile dolar. Yeni oluşmakta olan sınırların, “sıcak noktalar”lar 
olarak adlandırılan olgularla ilişkili olduğu düşünülmektedir. Sıcak noktalar, mantoda 
sıcaklığı çok yüksek olan küçük bölgelerdir ve yerkabuğu dışına kadar yükselen magma 
etkisiyle oluşur. Bu bölgelerde oldukça büyük ölçekli konvektif hücreler büyük miktarda 
sıcak astenosfer maddesini yüzeye yakın bölgelere kadar getirirler. Ortaya çıkan kinetik 
enerjinin de litosferi parçaladığı düşünülmektedir. Đzlanda altında bulunan “The Mid-Atlantic 
Ridge” sistemini ortaya çıkaran sıcak noktaların hemen hemen her yüzyılda birkaç 
santimetrelik genişlemeye neden olduğu bilinmektedir [1]. 

Okyanusal 
litosferde, sınırlar genellikle 
okyanus sırtı (okyanus 
altındaki sıradağlar) 
sistemleriyle (Şekil 1.4’de 
görülen Mid-Atlantic Ridge 
ve East Pasific Ridge, buna 
örnektir); kıtasal litosferde 
ise East African Great Rift 
Valley gibi yeni oluşmakta 
olan vadilerle ilişkilidir [1]. 

Levha sınırları, 
okyanus sırtı sistemlerinde 
büyük ölçekli fayların 
oluşumuna neden olabilirler. 

Genişlemeler genellikle tek biçimli olmadığı için yakın okyanus sırtı bloklarının ayrışması 
büyük ölçekli ve farklı geçiş faylarının oluşumuna neden olur. Bu faylar genellikle kırık 
faylardır ve deniz altındaki depremlerin büyük kısmının kökenini oluştururlar. 
 

1.2.3 Yakınlaşan – Çarpışan Sınırlar 
Şekil 1.3’de 3 nolu durumda görülen yakınlaşan sınırların doğası, çarpışan 

levhalardaki litosfer tipine bağlıdır. Yoğun bir okyanus levhası daha az yoğun kıtasal bir 
levhayla çarpışırsa; okyanussal levha kıtasal levhanın altına girer. Yüzeyde, okyanussal levha 
tarafında deniz çukuru, kıtasal levha tarafında da dağ sıralarının oluştuğu görülür. Buna örnek 
olarak Güney Amerika’daki    Okyanussal Nazca Levhası’nın Güney Amerika Levhası’yla 
çarpışması verilebilir [1]. 

Okyanussal – kıtasal levha çarpışmalarında alta gömülen levhanın ısınması, uçucu 
gazları ve suyu harekete geçirir. Isınan suyun, üste çıkan levha içerisinde yükselmesi, onun 
erime sıcaklığını aşağıya çekerek magma oluşumuna ve diğer bazı gazların serbest kalmasına 
neden olur. Bu magma ve gazlar yüzeyden çıkarak volkan dizilerini oluştururlar. Bu tür 
volkanlara örnek olarak, Güney Amerika’da değişen dönemlerde aktivite gösteren volkanlar 
gösterilebilir. Bu aktivite; gaz ve kül püskürtmekle başlayıp, sıcak magmanın çıktığı yeniden 
oluşum evresiyle devam eder [1]. 
 Đki kıtasal levha çarpıştığında, iki oluşum ortaya çıkar. Birincisi, iki kıta da ezilir ve 
parçalanır. Đkincisi, biri diğerinin üzerine çıkar. Bu tür çarpışmalar sonucu, büyük ölçekli 
oluşumlar ortaya çıkar. Hindistan  ve Avrasya Levhaları’nın çarpışması sonucu, Himalayalar 
ve Tibet Platosu oluşmuştur [1]. 
 

 
Şekil 1.4: Okyanuslarda levha sınırlarını işaret eden sırtlar [4]. 
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1.2 Levha Hareketlerinin Nedenleri 
Levhalara hangi kuvvetlerin hareket kazandırdığı, literatürde büyük tartışma 

konusudur. Astenosferin daha zayıf yapıda ve bir bakıma da akışkan olmasından dolayı 
litosferdeki levhalar hareketlidirler. Mantodan yayılan ısı levhaları güdücü enerjiyi karşılar. 
Yer’in iç yapısına ilişkin üç boyutlu görüntüleme teknikleriyle elde edilen veriler 
konveksiyonun tüm manto boyunca sürdüğünü göstermektedir. Bu konvektif hareketin levha 
hareketleriyle nasıl bir ilişki içinde olduğu tartışılan bir çalışma konusudur. Bu enerji bir 
şekilde litosfere aktarılmakta ve  levhalara hareket kazandırmaktadır. Bunu başarabilen iki 
kuvvet vardır. Bunlar, “sürtünme kuvveti” ve “çekim kuvveti”dir [1]. 
 Levha hereketlerinin birinci nedeni sayılan sürtünme kuvveti, iki şekilde ortaya çıkar. 
Birincisi; mantodaki konveksiyon akışları, astenosfer katmanının tamamını geçer. Bu 
hareketler, astenosfer ile litosfer arasında sürtünmeye neden olur ve litosfere hareket sağlar. 
Đkincisi; okyanus tabanlarındaki yerel konveksiyon akışları, levhaları sürtünme ile aşağı yöne 
iter ve litosferde çökmelere neden olur [1]. 
 Levhalara hareket kazandıran ikinci kuvvet olan kütle çekim ise çeşitli şekillerde 
etkisini ortaya koyar. Okyanus ortasındaki sırtlarda maddenin yukarı itilmesi, konveksiyonun 
bir sonucudur. Okyanus sırtları, levhaların daha yukarı yükseltilmesiyle ortaya çıkar ve 
yükselen levha diğerlerini iter. Hareketi sağlayan gerçek kuvvet bu yükselmelerden doğar ve 
enerji kaynakları buna işlevsellik kazandırır. Tüm sırt boyunca, ortaya çıkan gerilme 
kuvvetleri baskın kuvvetlerdir. Ancak bu noktada, kıtasal kırılmaları açıklamak 
zorlaşmaktadır [1]. 

Levha hareketlerinin bir başka nedeni, deniz tabanında mantonun içerisine batmakta 
olan soğuk ve yoğun levhanın ağırlığıdır. Okyanus ortalarındaki sırtlarda yükselen madde, 
büyük olasılıkla konveksiyonun bir parçasıdır. Levha tektoniğine ilişkin bazı modeller, 
levhaların taşıyıcı kemerler şeklinde konvektif hücrelerin üzerine bindiklerini ortaya 
koymaktadır. Bununla birlikte bu konuda çalışan birçok bilimci, astenosferin sürtünme 
yoluyla harekete neden olabilecek kadar güçlü olmadığı kanısındalar. Bununla birlikte; 
sürtünme, levhaları hareket ettiren en güçlü kuvvet olarak geniş bir kesim tarafından kabul 
görmektedir. Son zamanlarda ortaya çıkan modeller okyanus tabanlarındaki levha 
gömülmelerinin de önemli rol oynadığını ortaya koyuyor. Buna karşın, örneğin Kuzey 
Amerika Levhası’nın hiçbir yere çekilmeyip, henüz hareketsiz olduğu da bilinmektedir. Aynı 
şekilde Afrika, Avrasya ve Antartika Levhaları da hareketsizdirler. Tüm bunlarla ek olarak, 
levhaları hareket ettiren kuvvet ve enerji kaynakları üzerinde tartışma ve araştırmalar devam 
etmektedir [2, 4]. 

2006’da yayımlanan bir çalışmada Đtalyan bilimciler, Yer’in kendi ekseninde 
dönmesiyle, Ay’ın neden olduğu gelgitleri ve levhaların batı yönlü bileşenlerini tartışıyorlar. 
Ay’ın çekim kuvveti altında Yer’in doğuya doğru döndüğünü söylüyorlar ve Yer’in yüzey 
katmanının yavaşça batıya doğru çekildiği kanısındalar. Bu Venüs ve Marsta neden levha 
tektoniği görülmediğini de açıklıyor: Venüsün hiçbir uydusu yoktur, Marsın iki uydusu vardır 
fakat, ikisi de küçüktür. Bu yeni olmayan düşüncenin ilk ortaya çıkışı, levha tektonik 
kuramının kurucusu olan Alfred Wegener’e dayanır. Ancak, çeşitli hesaplamalara göre 
levhalara batı yönünde sürükleyebilecek gelgit sürtünme kuvvetlerinin büyüklüğünün, uzun 
zaman öncesinde Yer’in durdurulmasına yetecek oranda oldğu ortadadır. Ayrıca not edilmesi 
gerekir ki levhaların bir çoğu kuzeye ve doğuya doğru hareket etmektedir. Bununla birlikte 
tartışılan bir başka nokta da mantonun daha alt katmanlarına göre tüm levhaların batıya 
yönelen bir bileşenenin olmasıdır [3]. 

2002 yıllında  Tanaka ve ark. tarafından yapılan bir çalışmada, 1982 yılında Güney 
Tonga’da meydana gelen ve aletsel büyüklüğü 7.5 olan depremin gel-git hareketlerinden 
doğduğuna ilişkin açık kanıtlar sunmuşlardır [5]. Gel-gitler bu tür depremlere neden 
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olabiliyorlarsa, Ay’ın Yer ve Yer’in Güneş etrafındaki yörüngelerindeki hareketleriyle 
depremlerin ortaya çıkışı arasında bir ilişki beklenebilir. Böyle bir ilişki, levha hareketlerinin 
etkilendiği kuvvetlerin ortaya çıkarılması açısından büyük öneme sahiptir. Bu ise, gelecekte 
yeryüzünün nasıl şekilleneceğine ilişkin ip uçları sunacaktır. 

Bu çalışmanın amacı, Yer-Ay-Güneş üçlüsünün yörünge hareketleri süresince 
birbirlerine yaklaşıp uzaklaşmaları sonucu, Yer’in litosfer katmanındaki levharın 
hareketlerine etkileyip etkilemediğidir. Bu amaç doğrultusunda, uzun yılları kapsayan sismik 
ölçümlerden yararlanılmıştır. Levha hareketlerinin bir sonucu olan depremler, levhaların 
hareketini ele vermektedir. 
 

2. Veri ve Yöntem 
 Bu çalışmanın amacı doğrultusunda, USGS 
(U.S. Geological Survey) katologlarından MÖ 2500 
ile MS 1900 yılları arasında kayıtlara giren 
depremler [6] ve ANSS Katoloğu’ndan MS 1900 ve 
2006 yılları arasında meydana gelmiş ve aletsel 
büyüklüğü 4 ve üzerinde olan tüm depremler [7] 
alınmıştır. NASA’nın veri tabanlarından MS 1900 
ile MS 2006 yılları arasında Yer-Güneş uzaklığı [8] 
ve U.S. Naval Gözlemevi Veri Tabanı’ndan Yeniay 
evresi tarih ve saatleri ile Ay’ın enberi noktasında 
bulunduğu tarih ve saatler [9] alınmıştır. Yine, 
elektronik almanaklardan MÖ 2150 ve MS 2006 
yılları arasında gerçekleşen tüm tutulma türleri [10] 
alınmıştır. 
 

300000’i son yüz yıla ait olmakla birlikte toplam 419596 deprem verisi; 1900-2006 
yılları arasında Yer-Güneş Uzaklığı, 1967 ve 2006 yılları arası için Ay’ın enberi noktasında 
olup olmaması ve yeniay ve dolunay evreleri ile karşılaştırılmıştır. 

Karşılaştırmalar yapılırken izlenen yol, öncelikle tüm veriye ilişkin zamanların 
hesaplanmasıdır. Bu hesaplamalarda, herbir veri için saat, gün ve ay değerleri yıl kesrine 
dönüştürülüp verinin yıl değerine eklenmiştir. Đkinci adınsa, verilerin elde edilen zamanlara 
göre grafiğinin çizilmesidir. Üçüncü adımda ise karşılaştırmalar yapılmıştır. 
Karşılaştırmalarda, MS 1900 yılından önceki depremlerin yalnızca genel dağılımı 
incelenmiştir. Yalnızca genel dağılımın incelenmesinin nedeni, bu tarihten önceki deprem 
verilerinin oldukça düzensiz ve eksik olmasıdır. Şekil 2.1’de görülen, sismik ölçüm yapan ilk 
araç, MS 132 yılında Çinli bir filozof olan Chang Heng tarafından yapılsa da [6] taih boyunca 
sismik ölçümler çok yavaş düzene girmiştir. MS 132 yılından önce birkaç kayıt vardır. 
Sonrasında kayıtlar artmıştır. 

Sırasıyla MS 800, 1650, 1830, 1870, 1930, 1945 ve 1965 sonrasında teknik ilerlemeler 
doğrultusunda ivmelenmiş ve daha da düzene oturtulmuştur. Bu, kayıtlara geçen depremlerin 
dağılımına bakıldığında ortaya çıkmaktadır. Deprem dağılımındaki bu düzensizlikler 
nedeniyle deprem dağılımı ve Ay’ın enberi noktasında bulunma zamanları, yeniay evresinin 
zamanları 1967 ve sonrası için karşılaştırılmıştır. 

En son olarak, Ay ve Yer’in yörüngelerindeki hareketleri sırasında ortaya çıkan özel 
durumlar olan Güneş ve Ay tutulmaları ile deprem dağılımı incelenmiştir. 

 
 
 
 

 
Şekil 2.1: Çinli filozof Chang Heng’in 
yaptığı ilk sismograf [6]. 
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 (a) 

 
 (b) 

 

 (c) 

 
(d) 

Şekil 2.2 (a, b, c, d): MÖ 2150 ile MS 1900 yılları arasında kayıtlara geçen tüm depremler ve MS 
1900 ile MS 1967 yılları arasında kayıtlara geçen ve aletsel şiddeti 4 ve üzerindeki depremler [6, 7]. 
Yatay eksen depremlerin gerçekleştiği zamanı, düşey eksen kayıtlara geçen veya tahmini aletsel 
şiddetini vermekte. 
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3. Karşılaştırma ve Tartışma 
 MS 1960’lı yıllara kadar kayıtlara geçen depremlerin dağılımına bakıldığında, 
depremlerin düzensiz dağılım sergiledikleri görülmektedir. 1960’lardan sonra meydana gelen 

depremlerin dağılımı incelendiğinde, aletsel büyüklüğü 6 ve üzerinde olan depremlerin belirli 
bir kural sergilemeden her zaman olaşabildikleri görülmektedir. Bu tarihten sonraki, aletsel 
büyüklüğü 4 ve üzerindeki depremlerin tamamına bakıldığında da benzer davranış 
görülmektedir. Ancak, belirli zamanlarda birim zamanda gerçekleşen deprem sayılarında 
kayda değer artışların olduğu görülmektedir. Bu tür deprem davranışlarına bir örnek,       Şekil 
3.1’de verilmektedir. Şekilde 2004.990 tarihinde oluşan depremlerin (küçük, mavi daireler) 
sayısında belirgin bir artış görülmektedir. Bu sayı artışı, 2004.98668 yılında meydana gelen 
ve aletsel büyüklüğü 9.0 olan bir depremin (büyük, kırmızı daire) ardından ortaya çıkmıştır. 
Bu, deprem sayısındaki artışı açıklamaktadır. Sayı artışı, hemen hemen her büyük deprem 
sonrasında meydana gelen artçı depremlerden kaynaklanıyor olabilir. Ancak, şekle dikkatli 
bakılırsa, bu büyük depremin öncesinde 2004.98017 tarihinde aletsel büyüklüğü 8.1 olan bir 

başka deprem meydana gelmiştir. Bu depremin ardından, birim zamanda meydana gelen 
deprem sayısının artmadığı görülmektedir. 

Şekil 3.2’de 2005.075 tarihinde bir başka sayı artışı görülmektedir. Bu tarihteki 
deprem sayı artışının öncesi veya sonrasında “büyük” sayılabilecek bir deprem yoktur. Bu 
çalışma kapsamında, birim zamanda meydana gelen depremlerin sayısının artışına “Deprem 

 
 

Şekil 3.1: MS 2004.960 ile 2005.010 yılları arasındaki, aletsel büyüklüğü 4 ve üzerinde olan  
                            depremlerin dağılımı [7]. 

 

 
Şekil 3.2: MS 2005.055 ile 2005.095 yılları arasındaki, aletsel büyüklüğü 4 ve üzerinde olan 
depremlerin dağılımı [7]. 
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Fırtınası” adı verildi. 1967 ve sonrası için deprem fırtınaları ile büyük şiddetli depremlerin her 
zaman bir birlerini takip etmedikleri görülmektedir. Deprem fırtınalarının bazıları, gerçekten 
de büyük depremler sonrasında ortaya çıkan artçı deprem davranışıyken, bazıları 
kendiliğinden ortaya çıkan bağımsız depremlerdir. 

1967 yılı ve sonrasındaki tüm deprem fırtınaları ve aletsel büyüklüğü 7’nin üzerindeki 
depremler belirlenmiştir. Bu belirleme işleminde, eğer aynı tarihlerde hem büyük deprem hem 
de deprem fırtınası gerçekleşmiş ise bu, tek bir olay olarak değerlendirilmiştir. Sonuçta, 
1967.00 ve 2006.25 yılları arasında 204 olay belirlenmiştir. 

Belirlenen bu deprem fırtınaları ve büyük şiddetli depremler, Güneş ve Ay’ın Yer’e 
olan uzaklıkları ile ve her iki gökcisminin uzaydaki konumları ile karşılaştırılmıştır.  

 
Şekil 3.3’de Yer-Güneş uzaklığı 0.99033 AB’den daha küçük olduğu zamanlara, 

2005.01 tarihi örnek olarak verilmiştir. Şekilden de görüldüğü üzere çeşitli tarihlerde, Yer-

Güneş uzaklık azaldığında, büyük depremler ve fırtınalar ortaya çıkmaktadır. Şekil 3.4’de ise 
Yer-Güneş uzaklığı büyük olduğunda deprem davranışı görülmektedir. Uzaklık büyük 
olduğunda da deprem fırtınası ve özellikle de büyük depremlerin oluştuğu görülmektedir.  

 
Şekil 3.3: Yer’in Güneş’e en yakın olduğu zamanlarda deprem sıklığı [7, 8]. 

 
Şekil 3.4: Yer’in Güneş’e en uzak olduğu zamanlarda deprem sıklığı [7, 8]. 
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Şekil 3.5’de Ay’ın enberi noktasında olduğu tarihlerdeki deprem davranışına 1975.3 
ile 1976.3 yılları arası örnek verilmiştir. 1967 ve sonrasında Ay, enberi noktasında olduğunda 
veya enöte noktasında olduğunda ya da iki nokta arasında olduğunda büyük depremlerin ve 
deprem fırtınalarının gerçekleştiği görülmektedir.  
 

 
Şekil 3.6: MS 1967 ve 1970 yılları arasında, Ay yörüngesi üzerinde enöte (kırmızı daireler) ve enberi 
(mavi daireler) noktasında olduğunda Yere olan uzaklığının değişimi. 

 

 

 
Şekil 3.5: Ay, yörüngesi üzerinde enberi noktasında olduğu tarihler ve bu tarihlerdeki Yer-Ay uzaklığı 
ile deprem sıklığı. Bilindiği gibi Ay, enberi noktasındayken de Yer-Ay uzaklığı değişkendir [7, 9]. 
 
 

 
Şekil 3.7: Yer’in Güneş’e en uzak olduğu zamanlarda deprem sıklığı [7, 8]. 
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Şekil 3.6’daki 1967 ve 1970 yılları arasında olduğu gibi Ay’ın enberi ve enöte 

noktalarında olduğunda Yer’e olan uzaklığı değişmektedir. Ortaya çıkan deprem davranışı bu 
değişime göre incelendiğinde, enberi ve enötedeki küçük uzaklık farklarının deprem 
davranışında fark yaratmadığı görülmektedir. 

Yer-Güneş ve Yer-Ay uzaklığı için yapılan inceleme gibi, her iki gökcisminin 
konumları da birlikte incelenmiştir. Bu inceleme için, Ay’ın evrelerinden yararlanılmıştır. 
Yeniay ve dolunay evreleri, Güneş ve Ay’ın Yer’e uyguladıkları çekim kuvvetinin maksimum 
olduğu evrelerdir. Yapılan incelemeye örnek olarak, Şekil 3.7’dea 1986.100 ve 1986.600 
yılları arasındaki yeniay evreleri ve deprem davranışı verilmiştir. Şekil 3.7’de küçük mavi 
daireler depremleri, büyük mavi daireler ise yeniay evrelerinin tarihlerini göstermektedir. Bu 
şekilden de görüldüğü üzere yeniay ve dolunay evrelerine rastlayan bazı tarihlerde büyük 
depremler ve deprem fırtınaları ortaya çıkmaktadır. Bazı evrelerde ise depremler homojene 
yakın bir dağılım sergilemektedir. 
 

4. Sonuç 
 Karşılaştırmalar sonucunda, 1967.00 ile 2006.25 yılları arasında toplam 204 tarihte, 
aletsel büyüklüğü 7’nin üzerinde büyük deprem ve deprem fırtınası ortaya çıktığı 
görülmüştür. Bu deprem olaylarının 144 tanesi, Yer-Güneş uzaklığı 1 AB’den daha küçük 
olduğunda ortaya çıktığı, 60 tanesininse uzaklığın 1 AB’den büyük olduğunda ortaya çıktığı 
görülmüştür. Ay yörüngesinde enberide bulunduğunda 87 adet, enötede bulunduğunda ise 117 
adet olayın gerçekleşmiş olduğu görülmektedir. 204 olaydan 190 tanesi yeniay ve dolunay 
evrelerine denk gelmektedir. Bunların 110 tanesi dolunaya, 80 tanesi ise yeniay evresine 
rastlamaktadır. 
 Sonuç olarak; depremler litosferik levhaların hareketiyle ortaya çıkmaktadır. 1967 ve 
sonrası için yapılan ayrıntılı incelemede toplam 204 büyük deprem ve deprem fırtınasının, 
144’ü Yer, Güneş’e 1 AB’den daha yakın olduğunda; 190’ı yeniay ve dolunay evrelerinde 
meydana gelmiştir. Bu noktada, 31.25 yıla yayılan veri üzerinden değerlendirme yapıldığında, 
Güneş ve Ay’ın levha hareketlerini etkilediğini söylemek yanlış olmayacaktır. 
 
 
Kaynaklar: 
[1]  Kious, W. J., and Tilling, R. I., 1996, “This Dinamic Earth: The Story Of Plate  
         Tectonics”, U. S. Goverment Printing Office, Washington. 
[2]  Mian, Z., 1993, QJRAS, 34, 441M. 
[3]  Scoppola, B., Boccaletti, D., Bevis, M., Carminati, E., Doglioni, C., 2006, GSA Bulletin, 118, 199. 
[4]  Macdonald, K. C., 1982, AREPS, 10, 155M. 
[5]  Tanaka, S., Ohtake, M., Sato, H., 2002, Geophysical Reserch Letters, 29, 10.1029. 
[6]  http://earthquake.usgs.gov/ 
[7]  http://earthquake.usgs.gov/research/monitoring/anss/ 
[8]  www.nasa.gov/ 
[9]  http://aa.usno.navy.mil/data/ 
[10]  http://www.hermit.org/eclipse/when_search.shtml 
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ASTROFĐZĐKSEL DĐNAMO PROBLEMĐ 

 
Özgür GÜLTEKĐN1 

 
Özet 
 
Evrendeki büyük ölçekli manyetik alanların, küçük ölçekli etkiler yardımıyla nasıl 
desteklendiği ve kaynağını nereden aldığı sorusu, hidromanyetik dinamo teorisinin 
temelini oluşturur. Bu bildiride, bazı temel bilgiler verildikten sonra, 1980 öncesi 
kinematik dinamo modelleri (Krause, Radler ve Steenbeck) ve 1980 sonrası geliştirilen 
doğrusal olmayan dinamo modelleriyle birlikte manyetik enerjinin evrimini inceleyen 
bazı sayısal çözümlemelerden bahsedilecektir.  
 
Anahtar kelimeler: MHD, yıldız dinamoları. 

 
 1. Giriş 
 Evrendeki maddenin büyük bir bölümü manyetize plazma durumunda bulunmaktadır. 
Çok düşük frekanslarda plazma, hidrodinamik eşitliklerin tanımlandığı klasik bir akışkan 
olarak ele alınır. Plazma içindeki düşük frekans olayları aşağıdaki MHD denklemleri ile 
incelenebilir: 
  

Madde yoğunluğuna ait süreklilik denklemi 

0)..( =∇+
∂
∂

vp
t
ρ       (1.1) 

 
Kuvvet denklemi 

 
                 (1.2) 
        

 
Faraday Yasası 
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 Ampere Yasası 
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 Ohm yasası 
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 Elektrik yüklerine ait süreklilik denklemi 
                                                 
1 Đstanbul Üniversitesi,Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri, Đstanbul,  e-posta: ogultekin@scientist.com 
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Eğer (1.5) Ohm yasası (1.3) Faraday denkleminde yerine yazılırsa 

 )( BvJ
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    (1.7) 

 
denklemi elde edilir. Bu denklem (1.4) Ampere yasası ile birlikte ele alınırsa  

 BBv
B 2
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∂
∂

πσ
c
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    (1.8) 

 
şeklinde manyetik indüksiyon denklemi elde edilir.  
 Manyetik indüksiyon denkleminin sağ tarafındaki birinci terim konvektif, ikinci terim 
ise sızma (diffusive) terimi olarak adlandırılır. Konvektif terimin genliği, sızma teriminin 
genliğine oranlanırsa Manyetik Reynolds Sayısı (Rm) olarak tanımlanan boyutsuz bir 
parametreye ulaşılır. Rm sayısı,  plazma akışkanı ile manyetik alanın ne kadar kuvvetli 
eşleştiğinin bir ölçüsüdür. Başka bir deyişle sızmaya uğrayan manyetik alan ile donmuş 
manyetik alan çizgilerinin oranıdır.  
 Rm << 1  ise manyetik alan sızmaya uğrar. 
 Rm >> 1  ise manyetik indüksiyon denkleminde sadece konvektif terim göz önüne 
alınır. Böylece sızma zamanı civarındaki kısa zaman dilimleri için Alfven akı donması 
teoremi elde edilir. Bu durumda manyetik akı çizgilerinin, plazma akışkanının içinde donduğu 
söylenir. Yani manyetik alan plazmayı beraberinde sürükler.  
 Astrofiziksel koşullarda, genellikle Rm >> 1  olduğu için Alfven akı donması teoremi 
önem kazanır. 
 
 2. Ortalama Alan Elektrodinamiği 

Bir F büyük ölçekli dinamik değişkeni, bir ortalama F ile onun yakınındaki küçük 
ölçekli F’ salınan değerinin toplamı biçiminde yazılabilir.  
 

 
Şekil 1:           Orijinal alan           =         Ortalama alan   + Küçük değişimler 

  

FFF ′+=       (2.1) 
 
Böylece Ohm yasası  
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şeklini alır. (2.4) Reynolds kurallarına göre bu denklemin ortalaması alınırsa  
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elde edilir. Burada ε, çalkantıdan kaynaklanan yeni bir kaynak terimdir. Dinamo etkisi bu 

Bvε ′×′=  elektromotor kuvvetinden kaynaklanmaktadır. 

GFGF +=+  

0=′↔= FFF            (2.4) Reynolds Kuralları 

0=′=↔= GF,GFGFGFGF  

ttxx ∂∂=∂∂∂∂=∂∂ /FF/,/FF/  GFGFFG ′′+=  

 
 Rm >> 1  ve Alfven akı donması teoremi göz önüne alınırsa, hız alanı ile küçük ölçekli 
manyetik alanın çalkantı bileşenleri arasında korelasyon olduğu anlaşılır.  
 
 ε (emk)’nın yapısı 

 Emk’nın i bileşeni kjijkjiji xBbBa ∂∂+= /ε  ayrıca v′  yönbağımsız çalkantı, ijkij ba ,  

yönbağımsız tensörler ve  ijkijkijij ba βεαδ == ,  olmak üzere BB ×∇−= βαε  şeklindedir. 

Burada α  kinetik sarmallığı göstermektedir.  
 Böylece Ohm yasası  

 )(
1

BEj α
µσβ
σ

+
+

=   biçimini alır. [1] 

 
 3. Doğrusal Olmayan Dinamo 
  

VdVH >=<= ∫ A.BA.B   ;      AB ×∇=    (3.1) 

 
şeklinde tanımlanan manyetik sarmallığın korunması manyetik topolojinin korunduğu 
anlamına gelir. [2] Burada A vektör potansiyelidir. Manyetik topolojinin korunması, çok 
küçük zaman ölçeklerinde birim hacimdeki manyetik enerjinin korunduğunu ifade eder. 

Toplam manyetik sarmallığın zamana göre değişimi indüksiyon denklemi ve vektör 
potansiyeli cinsinden aşağıdaki gibi bulunur: 

 
><−=>< J.BA.B 0ηµ2/ dtd     (3.2) 

 
Đndüksiyon denklemindeki sızma terimi önemsenmeseydi 3.2 denkleminin sağ tarafı sıfır 
olacaktı yani sızma teriminin önemsenmediği ortamda, manyetik alanın devinimi sırasında 
manyetik sarmallık korunacaktır. 
 

)ηµ(/ 0 JBvεB −×+×∇=∂∂ t     (3.3) 

 

JBε 0tµηα −=  olmak üzere 3.3 denkleminde ε ortalama elektromotor kuvveti ifade 

etmektedir. (3.3) ortalama indüksiyon denkleminden faydalanarak ortalama alanın sarmallığı 
aşağıdaki gibi bulunur : 
 

><−><=>< B.JB.εB.A 02η2/ µdtd    (3.4) 

 

BBb −=   ve  AAa −=  olmak üzere, 
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 ><−>>=<< B.AA.Ba.b      (3.5) 
 

 ><−>>=<< B.JJ.Bj.b      (3.6) 

 
ifadelerinden yola çıkarak küçük ölçekli sarmallığın dinamiğini anlatan  
 

><−><−=>< j.bB.εa.b 0ηµ22/ dtd    (3.7) 

 
ifadesi elde edilir.[3][4]  
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(3.8) denklemini Pouquet ve arkadaşları 1976 yılında elde etmiştir. [5] Çalkantılı alandaki 

dalga sayısına ilişkin 2

fk/>>≈<< j.ba.b  ifadesi ile (3.7) denklemini ele alır ve (3.8) ile 

birlikte düşünürsek (3.9) denklemini elde ederiz. [6] 
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1
α0 eşitliği α nın kinematik değerini, ><= 2

t τ
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1
η u eşitliği çalkantılı yayılımı 

ve ><= 2u00

2

eq ρµB  eşitliği ise eşbölünüm manyetik enerjisini ifade etmek üzere  
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eşitliği elde edilir. Bu eşitlik ile birlikte (3.3) ifadesi düşünüldüğünde elde edilen doğrusal 
olmayan diferansiyel denklem dizgesi oldukça önemlidir. Bu denklem dizgesinin sayısal 
olarak yapılmış bir çözümlemesiyle, eşbölünüm enerjisine yaklaşıldığında doğrusal olmayan 
etkilerin sarmal çalkantıyı ve çalkantı yayılma etkilerini baskıladığı anlaşılmaktadır. Böylece 
dinamo doyuma doğru ilerlemektedir. 

 
Şekil 2: 2α  dinamosu için (3.3) ve (3.9) denklemlerinden oluşan doğrusal olmayan dizgenin sayısal 
çözümü ile ulaşılan zaman evrimi. Kinematik modellerdeki  üstel artış burada da görülmesine rağmen 
eşbölünüm enerjisine ulaşıldığında çözümleme doğrusal modellerden oldukça farklılaşır.  
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   Şekil 3: Poloidal ve toroidal alanlar. 2α  ve αω  dinamoları. 
 
 4. Sonuç 
 Kinematik dinamo modellerinde manyetik alanları besleyecek hız alanları önsel          
(a priori) varsayılır. Yani, güçlenen manyetik alanların başlangıçta varsayılan hız alanını nasıl 
yeniden biçimlendireceği konusunda bilgi verilmez. Oysa manyetik alan, kendisinden 
beslendiği hız alanlarıyla eşbölünüm şiddetine ulaştığında, Lorentz kuvveti, geri tepkime ile 
kaynak hız alanlarını değiştirir. Bu etkinin anlaşılmasıyla birlikte doğrusal dinamo modelleri, 
yerini doğrusal olmayan modellere bıraktı.  

Buna ek olarak 1990’lı yıllarda yıldız dinamolarının kaotik davranışları üzerine 
yapılan çalışmalar yoğunlaşmıştır. (Tobias v.d.,1995) Artık Kaos’un ortaya çıktığı her alanda, 
ekonomi, nüfus değişimleri, meteoroloji, kimya gibi dallarda dinamik dizgeler kuramı ile 
pratik olarak çok faydalı modeller yapıldığına tanık oluyoruz. Kaotik davranışları gözlenen 
karmaşık dizgeler, dinamik dizgeler kuramıyla modellendiğinde  çözümü çok zor olan sorular 
için işe yarar bilgiler sağlanmaktadır. Elbette böyle çalışmalar yıldız dinamolarının altında 
yatan fizikle ilgilenmez. Bu şekilde gerçekliği, ayrıntılarından soyutlanmış matematiksel bir 
model olarak incelemek olanaklıdır. Ancak kaotik davranış gösteren dizgelerin doğasını 
anlamak için  daha farklı bir yol bugün için bilinmemektedir.  
 Ayrıca yapılan simülasyonların, dünyadaki laboratuarımız olduğunu düşünebiliriz. 
Dolayısıyla bu çalışmalarda deney, gözlem ve teori arasında, olması gerektiği gibi sıkı 
ilişkiler kurulmuştur.   
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BAZI ASTEROĐDLERĐN FOTOMETRĐK GÖZLEMLERĐ 

 
Can GÜNGÖR1,  Serdar EVREN1 

 
 Özet 

 
Asteroit çalışmaları Güneş Sistemi’nin kimyasal bolluğunun ve Güneş Sistemi 
oluşumunun incelenmesi açısından önemlidir. Asteroitlerin ışık eğrilerinin elde edilmesi 
ve dönme dönemlerinin belirlenmesi literatürde önemli bir yer tutmaktadır. Bu 
çalışmada; Pomona, Hesperia ve Amphitrite asteroitlerinin, Ege Üniversitesi 
Gözlemevi’nde 35 cm lik Schmitd-Cassegrain türü teleskopla CCD ışık ölçümünü 
yaptık ve ışık eğrilerini elde ettik. Çalışma sonunda, Pomona asteroitinin dönme 
dönemini 9.45786 saat, Hesperia asteroitinin dönme dönemini ise 5.62891 saat olarak 
belirlemiş bulunuyoruz. 

 
 

Abstract  
 

Working on asteroids is promising because of researching the formation and chemical 
composition of Solar System. Obtaining light curves of asteroids and determining their 
rotation periods are important in astronomical literature. In this study, we did CCD 
photometry with the 35cm Schmitd-Cassegrain type telescope in Ege University 
Observatory and we obtained light curves. With this research, we determined Pomona’s 
rotation period as 9.45786 hours and Hesperia’s as 5.62891 hours. 

 
 
1. Giriş 
Asteroidler Güneş yörüngesinde hareket eden fakat gezegen sayılmak için çok küçük 

metalik kaya bileşenli gökcisimleridir. Aynı zamanda küçük gezegen ya da planetoidler 
olarak da adlandırılan asteroidler, küçük boyutları ve dokuz büyük gezegenle 
karşılaştırıldıklarında oldukça fazla sayıda olmaları nedeniyle bu isimleri almışlardır. 

Asteroidler yansıtma miktarlarına yani albedolarına göre A, B, C, D, E, F, G, M, P, Q, 
R ve S tipi olmak üzere 12 sınıfa ayrılırlar. Büyük bir bölümü, oldukça karanlık yansıtıcı 
olmayan C tipi asteroid sınıfındandır. Güneş sistemindeki yerleşimlerine göre ise asteroidler 
Ana Kuşak Asteroidleri, Dünya Yakınındaki Asteroidler, Trojan Asteroidler ve Centaur’lar 
olmak üzere dört sınıftadır. Bilinen asteroidlerin çoğunluğu Asteroid Kuşağı olarak da bilinen 
Ana kuşakta Yer alırlar[1]. 

Gezegenlerde olduğu gibi diğer bütün güneş sistemi nesnelerinin gökyüzünde diğer 
yıldızlara göre olan konumu mevsimden mevsime göre değişir. Teleskopla yapılan gözlemler 
söz konusu olduğunda, gökyüzünün küçük bir alanını gördüğümüz için, asteroidlerin bu 
hareketini bir gün içerisinde hatta bazılarınınkini saat mertebesindeki zaman zarflarında fark 
edebiliriz. Bu nedenle özellikle CCD ile yapılan gözlemlerde asteroidin ve kullanılacak olan 
mukayese yıldızının konumuna dikkat edilmesi gerekir. Şekil 1.1’de ışık eğrilerini elde 
ettiğimiz Pomona ve Hesperia asteroidlerinin gece başı ve gece sonu görüntüleri 
gösterilmektedir. 

                                                 
1 Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü,Bornova, Đzmir, 
cangungor@mail.ege.edu.tr, serdar.evren@ege.edu.tr 
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Şekil 1.1 
Pomona ve 
Hesperia 
asteroitleri-
nin gece 
başı ve gece 
sonu 
görüntüleri. 
 
 
 
 
 
 
 
 

   
  2. Işık Eğrileri 
  Asteroidlerin ışık eğrilerindeki parlaklık değişimleri üç sınıfta toplanabilir. Bunlardan 
en belirgini kendi etrafında dönmesinden kaynaklanan parlaklık değişimidir. Elipsoid bir 
nesneyi düşünürsek geniş yüzeyi gördüğümüzde yüksek parlaklık değeri, dar olan yüzeyi 
gördüğümüzde ise düşük parlaklık değeri elde ederiz. Đkinci parlaklık değişimi, düşük genlikli 
ve kısa zaman ölçekli değişimlerdir. Bunlar ışık eğrilerinde küçük parlamalar veya sönmeler 
olarak görülür. Bu değişimler, ya asteroid üzerindeki küçük tepeler, çukurlar, düzlükler gibi 
coğrafi etkilerden yada albedo farklılığı gösteren ve leke olarak adlandırılan bölgelerden 
kaynaklanır. Bu bölgelerdeki yansıtma farklılığı kimyasal yapı farklılığından kaynaklanır. 
Sadece ışık eğrisinden bu küçük değişimlerin nedeni açıklanamaz aynı zamanda tayf 
gözlemine de ihtiyaç duyulur. Üçüncü tür parlaklık değişimi ise farklı evre açılarındaki 
parlaklık farklılıklarıdır. Bunun nedeni asteroidlerin ay gibi evre olayı göstermesidir. 

 Gözlemlerimizi Ege Üniversitesi Gözlemevi’nde 35 cm lik Meade LX200GPS 
teleskobu ile yaptık. Gözlemler sırasında bu teleskoba bağlı APOGEE ALTA U47 CCD’si 
kullandık. Bu CCD, 1024x1024 piksellik bir CCD dir. Piksel boyutu 13 mikrondur ve CCD 
çipinin boyutu 13.3 mm x 13.3 mm dir. Kullandığımız teleskop ile CCD nin gördüğü alan 
12′x12′ olmaktadır. Gözlemlerimizde Bessel B ve V filtreleri kullandık. Bu filtrelerin 
dalgaboyu genişliği aynı Johnson sisteminde olduğu gibi 1000 Å dür. Ancak en duyarlı 
olduğu dalgaboyları farklıdır. Bessel sisteminde B ve V filtreleri için maksimum duyarlılık 
sırasıyla 4250 Å ve 5250 Å dalgaboylarındadır.  Đndirgeme işlemlerini “IRAF” paket 
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programının fotometrik gözlemlerin indirgenmesi için hazırlanmış “noao” alt paketi ile 
yaptık. Görüntülerden sayım değerlerinin elde edilmesi kısmı her görüntü için teker teker elle 
yapılmıştır. Bu bizi daha duyarlı ve güvenilir sonuçlara götürür. Çizelge 2.1’de gözlemler ile 
ilgili toplu bir bilgi verilmektedir. 

 
 Çizelge 2.1 Gözlem zamanları ve alınan görüntü sayıları. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

   
 

2.1 POMONA (Asteroid 32) 
  Pomona asteroidi ile ilgili genel bilgi Guide 8.0 programından alınarak Çizelge 2.1a 
da listelenmiştir [2]. Çizelge 2.1b de ise gözlem yaptığımız 23/11/2004 ve 26/11/2004 
tarihlerindeki; yer-asteroid uzaklığı (r), güneş-asteroid uzaklığı (∆), evre açısı (α) ve 
yüzeyindeki yansıtma kesri yani evresi gösterilmektedir. Burada yansıtma kesri %99.9 olarak 
verilmiştir. Bu da bize asteroidi dolun olarak gözlediğimizi işaret eder. 
 
         Çizelge 2.1a Pomona’nın bazı özellikler[2]. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
  Gözlemler, 23/11/2004 ve 26/11/2004 olmak üzere iki gece boyunca yapılmıştır. Đki 
gece arasında üç gün gibi kısa bir süre olması, evre açısı ve dolayısıyla görülen yüzey alanı 
farkının az olması açısından önemlidir. Asteroidin bu gözlem zamanlarındaki görünür 
hareketinin hızı yaklaşık olarak 37 “/saat olduğundan iki gece için farklı mukayese yıldızları 
seçilmiştir. Kullanılan mukayese yıldızları SIMBAD veri tabanından alınan bilgilerle birlikte 
Çizelge 2.1c de gösterilmektedir [3]. 
 
 
 

Asteroid Tarih 
Gözlem saat 
aralığı (UT) 

Görüntü 
sayısı 

Pomona 
 

2004 11 26 
2004 11 23 

19:04 – 05:28 
19:30 – 23:20 

481 
140 

Hesperia 
 

2005 03 16 
2005 03 15  

17:50 – 21:35 
17:39 – 02:07 

140 
310 

Amphitrite 2005 03 22 19:26 – 02:25 330 
Eleonora 2004 12 03 00:14 – 00:55 34 

Çap 82.6±2 km 
Açısal çap 0”.06 
Albedo 0.25±0.01 
(B-V) 0m.86 
V(1,0) 7m.56 
Tipi S 
Pdönme 9.448 saat 
Pdolanma 4.16 yıl 
∆enberi 2.37 AB 
∆enöte 2.80 AB 
a 2.587 AB 
e 0.08 
i 5°.53 
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    Çizelge 2.1b Gözlem günleri için Pomona’nın Guide 8.0’dan alınan verileri. 
 
 
 
 
 

Çizelge 2.1c Mukayese yıldızlarının SIMBAD veri tabanından alınan bilgileri [3]. 
 
 
 
 
 
 
 23/11/2004 gecesinde 140 gözlem noktasından ışık eğrisi oluşturulmuştur. Bu ışık 
eğrisinde görülen değişim miktarı B ve V filtrelerinde sırasıyla 0m.223 ve 0m.228 dir. 
26/11/2004 gecesinde 481 gözlem noktasından oluşturulan ışık eğrisinde B ve V filtrelerinde 
sırasıyla 0m.284 ve 0m.249 lik değişim görülmektedir. Şekil 2.1a, şekil 2.1b de elde ettiğimiz 
ışık eğrileri gösterilmiştir. Bu grafiklerdeki standart parlaklık değerlerinin elde edilmesi için 
standart yıldız gözlemi yapılmamış, bunun için mukayese yıldızının SIMBAD veri tabanından 
alınan parlaklık değerleri kullanılmıştır [3]. 
  Elde ettiğimiz ışık eğrilerinden, AVE programını kullanarak minimum zamanlarını 
belirledik. Asteroidin dönme dönemi yaklaşık 9.5 saat olduğu bilindiğine göre asteroid iki 
gözlemimiz arasında 8 kez kendi ekseni etrafında dönmüştür. Bu düşünceden yola çıkarak 
minimum zamanları arasındaki farkı sekize bölerek dönme dönemine ulaştık. Minimum 
zamanları ve elde ettiğimiz dönme dönemi Çizelge 2.1d’de gösterilmektedir. 
 

Çizelge 2.1d Pomona asteroidine ilişkin minimum zamanları ve elde edilen dönme dönemi. 
 

23/11/2004 53333.367564 ± 0.000426 

26/11/2004 53336.520184 ± 0.000318 

Pdön 9.45786 saat 

 

23/11/2005
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Şekil 2.1a 23/11/2004 gecesi elde edilen parlaklık değişim grafiği. 

Gözlem günü r ∆ α Evre 
23/11/2004 1.76363521 AB 2.74738 AB 2°.17 %99.96 
26/11/2004 1.76785105 AB 2.74573 AB 3°.43 %99.91 

Gözlem 
günü 

Mukayese Sağ açıklık Dik açıklık mB mV 
Tayf 
türü 

23/11/2004 GSC 1235 896 03h 39' 28".19 16° 45' 02".8 11m.0 9m.84  
26/11/2004 GSC 1235 716 03h 37' 18".77 16° 33' 27".6 10m.15 9m.47 G0 
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26/11/2004
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Şekil 2.1b 26/11/2004 gecesi elde edilen parlaklık değişim grafiği. 
 
 
         2.2. HESPERIA (Asteroid 69) 
 
          Çizelge 2.2a Hesperia’nın bazı özellikleri. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
  Asteroide ilişkin Guide 8.0’dan alınan genel bilgiler Çizelge 2.2a’da ayrıntılı bir 
şekilde listelenmiştir [2]. Gözlemler 15/032005 ve 16/03/2005 olmak üzere iki gece boyunca 
yapılmıştır. Bu tarihlerdeki asteroidin görünür hareket hızı 24”.691 dir. Bu da iki gece için 
aynı mukayese yıldızının kullanılmasına olanak sağlamıştır. Çizelge 3.2b’de gözlem 
tarihlerine ilişkin; yer-asteroid uzaklığı (r), güneş-asteroid uzaklığı (∆), evre açısı (α) ve 
yüzeyindeki yansıtma kesri gösterilmektedir. Çizelge 2.2c’de ise kullanılan mukayese 
yıldızının SIMBAD veri tabanından alınan bilgileri listelenmiştir[3]. 
 Yapılan gözlemlerde elde edilen ışık değişimleri; 15/03/2005 gecesi için B ve V 
filtrelerinde sırasıyla 0m.264 ve 0m.244, 16/03/2005 gecesi için B ve V filtrelerinde sırasıyla 
0m.249 ve 0m.274 tür. Bu gözlemlerden ilkinde 290 gözlem noktası kullanılarak tam bir ışık 
eğrisi, ikincisinde ise 138 gözlem noktası kullanılarak ışık eğrisinin bir bölümü elde 
edilmiştir. Şekil 2.2a’da ve Şekil 3.2b’de elde edilen ışık eğrileri gösterilmektedir. Grafikteki 
parlaklık değerleri, mukayese yıldızının parlaklığının SIMBAD veri tabanından alınan değeri 
kullanılarak elde edilmiş standart parlaklıklardır. 

Çap 143±4 km 
Açısal çap 0".12 
Albedo 0.12 ± 0.01 
(B-V) 0m.7 
V(1,0) 7m.05 
Tipi M 
Pdönme 5.655 saat 
Pdolanma 5.15 yıl 
∆enberi 2.49 AB 
∆enöte 3.47 AB 
a 2.98 AB 
e 0.165 
i 8°.589 
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              Çizelge 2.2b Gözlem günleri için Hesperia’nın Guide 8.0’dan alınan verileri [2]. 
 
 
 
 
 
 
   Çizelge 2.2c Mukayese yıldızının SIMBAD veri tabanından alınan bilgileri. 
 
 
 
 
 

Çizelge 2.2d Hesperia asteroidine ilişkin minimum zamanları ve dönme dönemi. 
 

 
 

 
 
  15/03/2005 gecesi asteroitin dönme dönemi tam olarak gözlenmiştir. Bu, ışık eğrisinde 
ard arda iki minimum şeklinde kendini gösterir. Çizelge 2.2d’de minimum zamanları ve 
dönme dönemi gösterilmektedir. 
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Şekil 2.2a 15/03/2005 gecesi elde edilen parlaklık değişim grafiği. 

Gözlem günü r ∆ α Evre 

15/03/2005 1.66438 AB 2.58732 AB 10°.26 %99.20 

16/03/2005 1.67117 AB 2.58846 AB 10°.64 %99.14 

Gözlem günü Mukayese Sağ açıklık Dik açıklık mB MV 

15/03/2005 
16/03/2005 

GSC 243 1547 09h 53' 41".96 06° 17' 06".5 11m.6 11m.1 

15/03/2005 53445.302686 ± 0.000196 
15/03/2005 53445.537224 ± 0.000223 
Pdön 5.628912 saat 
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Şekil 2.2b 16/03/2005 gecesi elde edilen parlaklık değişim grafiği. 
 
  3.Sonuçlar 
  Asteroidlerin bilimsel çalışmaları üç şekilde olur. Bunlardan birincisi, onların 
yıldızlarla olan örtülmelerini gözlemek ve örtülme sürelerinden açısal çaplarını elde etmek 
üzerinedir. Bu açısal çap yardımıyla asteroidin boyutuna ulaşılabilir. 
  Asteroidler üzerine yapılan ikinci bir tür çalışma ise, farklı zamanlarda 
koordinatlarının belirlenmesi ve yörünge parametrelerinin elde edilmesidir. Ancak yörünge 
parametreleri iyi bilinen bir asteroidin, ne zaman gökyüzünde nerede olacağı bilinebilir. 
Bununla ilgili, CCD görüntüsünden koordinat belirleme çalışması yaptık ancak yörünge 
parametrelerini elde etmediğimiz için bu çalışmayı bildiri kapsamına almadık. 
  Üçüncü çalışma da daha önce bahsettiğimiz gibi, fotometrik gözlemlerle asteroidlerin 
ışık eğrileri elde etmek ve buradan dönme dönemlerine ulaşmaktır. Bunun için “Pomona”, 
“Hesperia” ve “Amphitrite” asteroidlerinin gözlemini yaptık. Pomona asteroidine ilişkin, 
literatürde 9.448 saat olarak verilen dönme dönemini 9.45786 saat olarak bulduk. Literatürde 
5.655 saat olarak verilen Hesperia asteroidine ilişkin dönme dönemini ise 5.628912 saat 
olarak hesapladık. 
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MAVĐ AYKIRI YILDIZLAR 

 
Evrim KIRAN1, Funda KIVANÇ1 

 
Özet 
 
Kümelerin renk-parlaklık diyagramlarının biçimi o kümelerin yaşı hakkında bilgi verir: 
daha sönük ve kırmızı anakol dönme noktaları, kümenin daha yaşlı olduğuna işaret eder. 
Çünkü anakoldaki en büyük kütleli yıldız, daha küçük kütleli yıldızlara göre daha erken 
evrimleşip anakoldan ayrılacaktır. Pek çok açık ve küresel kümenin renk parlaklık 
diyagramlarına bakıldığında, anakol dönme noktasının uzantısında yer alan bazı 
yıldızlar görülür. Anakol dönme noktasından daha parlak ve daha mavi olan bu yıldızlar 
“mavi aykırı yıldızlar” olarak adlandırılır.  
          Anakol dönme noktasındaki yıldızlara göre büyük kütleye sahip bu yıldızların, 
anakoldan kırmızı dev bölgesine doğru evrimleşmek yerine hala anakol uzantısında yer 
alması standart evrim kuramına göre beklenmeyen bir durumdur. Bu yıldızların 
oluşumlarının ve evrimlerinin, bu aykırı duruma yol açtığı düşünülmektedir. Mavi aykırı 
yıldızların keşfinden beri, mavi aykırı yıldızlar üzerine pek çok oluşum mekanizmaları 
öne sürülmüştür. Bu çalışmada mavi aykırı yıldızların varlığı ve doğasına ilişkin bir 
tartışma sunulacaktır. 
 
Anahtar kelimeler: mavi aykırı yıldızlar, yıldız evrimi, değişen yıldızlar 
 
Abstract 
 
The shape of the colour–magnitude diagrams of the clusters gives information about 
ages of the clusters: the main sequence turn off points of the clusters which is more faint 
and redder, points that the cluster, is older; because the massive star on the main 
sequence will be evolved and left the main sequence against the weak stars. In the most 
of the open and the globular clusters’ colour magnitude diagrams, we see that there are 
some stars that lie among the turn of points of the clusters. These stars, which is more 
brightness and bluer than the cluster’s turn of point, call “blue stragglers”. 
          It is an unexpected event that why these stars, which is more massive than the 
stars on the turn of point of the main sequence, have been lied down through the main 
sequence instead of evolving to the red giant branch. It has been thought that the 
formation and evolution of these stars are responsible to this contrary situation. Since 
the discovery of the blue stragglers, many mechanisms have been suggested on the 
formation of these stars. In this work, it will be presented an investigation about the 
existence and the nature of the blue stragglers. 

 
Key words: blue stragglers, the evolution of the stars, the variable stars 

 
1. Giriş 
Kümelerin renk-parlaklık diyagramına baktığımızda anakol dönme noktasının 

uzantısında yer alan bazı yıldızlar görülür. Bu yıldızlar anakol dönme noktasında yer alan 

                                                 
1 Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 35100,  Bornova, Đzmir 
  e-mail: evrimbady@yahoo.com, fkivanc@mail.ege.edu.tr 
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yıldızlardan daha mavi, daha parlak ve çok daha büyük kütlelidir. Bu yıldızlar “mavi aykırı 
yıldızlar” olarak adlandırılır. Mavi aykırı yıldızlar, küme evrim kuramıyla çelişki içindedir. 
Çünkü, HR diyagramında bulundukları konum itibariyle (bkz. Şekil 1) çoktan evrimleşip 
anakoldan ayrılmış olmaları gerekir. Bu gizemli görüntü pek çok kişi tarafından merak 
konusu olmuş ve yaklaşık elli yılı aşkın süredir çalışılmıştır. Mavi aykırı yıldızlar ilk olarak 
[1] tarafından M3 küresel kümesinde keşfedilmiştir. Daha sonra bir çok kümede mavi aykırı 
yıldıza rastlanmıştır. Günümüzde küresel kümeler gibi açık yıldız kümeleri ve genç yıldızlar 
içeren oymaklarda da mavi aykırı yıldızların olduğu bilinmektedir. 

Mavi aykırı yıldızlar, yıldız 
evrim kuramı açısından bakıldığında 
ilginç cisimlerdir. Genel olarak kabul 
edilen yıldız evrim kuramına göre 
yıldızlar, hidrostatik ve ısısal 
dengedeki gaz küreleri olarak 
modellenir. Yıldızın evrimi, içindeki 
değişen koşullara karşılık gelen 
yıldızın sürekli olarak yeniden 
dengeye ulaşma çabasının sonucudur. 
Dönme ya da yakın bir bileşenin 
varlığından dolayı, yıldız beklenen 
evrim yolundan sapabilir. Standart 
kuramlar, yıldız kümeleri içinde yer 
alan ve dönme noktasındaki 
yıldızlardan daha kütleli olan 
yıldızların varlığını açıklamada pek 
başarılı değildir [2]. [3], standart 
modellerin yıldız evrimini açıklamak 
için yeterli olduğunu ifade etmiştir. 
Ancak eğer mavi aykırı yıldızların 
evrimi, normal yıldızların evrimine 
benzemiyorsa, bu durumda yıldız 

evrimine ait bildiklerimizin değişmesi gerekeceğine dikkat çekmiştir. Günümüze kadar bu 
yıldızları açıklamak ve onların kökenini belirlemek için pek çok görüş bildirilmiştir ve pek 
çok gözlemsel çalışma yapılmıştır.  

 
2. Mavi Aykırı Yıldızların Oluşum Mekanizmaları 
Küme oluşum kuramına göre, küme yıldızları aynı anda oluşmaktadır. Eğer mavi 

aykırı yıldızlar, şu anki kütleleriyle, kümedeki diğer yıldızlarla aynı zamanda oluştuysa, o 
zaman yıldız oluşum ve evrimine ilişkin bilgilerimizde bazı eksiklikler veya çelişkiler ortaya 
çıkar. Mavi aykırı yıldızlar anakol dönme noktasındaki yıldızlardan daha büyük kütleli 
yıldızlardır. Yıldız evrim kuramına göre bu yıldızlar çok uzun bir süre önce anakoldan ayrılıp 
evrimleşmiş olmalıydılar. Ancak bu yıldızların neden hâlâ evrimini tamamlayıp anakoldan 
ayrılmadığını ve diğer evrim basamaklarına geçemediğini açıklayabilmek oldukça güçtür. 

Çizelge 1’de, mavi aykırı yıldızların oluşumuna ilişkin literatürde yer alan olası 
mekanizmalardan en çok kabul görülenler listelenmiştir. Buradaki tüm senaryolara aşağıda 
kısaca yer verilecektir. 
 
 
 
 

 
Şekil 1. NGC 6397 küresel kümesinin renk-parlaklık 
diyagramı. Burada MS TO, anakol dönme noktasını; BS, 
mavi aykırı yıldızları; HB, yatay kolu; RGB, kırmızı dev 
kolunu; SGB, alt dev kolunu ve field stars ise alan 
yıldızlarını göstermektedir. 
 



Mavi Aykırı Yıldızlar  

 

 1117 

Çizelge 1: Mavi aykırı yıldızların oluşum mekanizmalarına ilişkin senaryolar 
 

TEK YILDIZLAR ÇĐFT YILDIZLAR 

(1) Evrimleşen yıldızların tekrar anakola geri 
dönüşü [4]. 
 
(2) Kümeler tarafından yakalanan genç alan 
yıldızları [5]. 
 
(3) Đç karışım etkisiyle yıldız yaşam süresinin 
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2.1. Tek Yıldızların Evrimi ile Mavi Aykırı Yıldızların Oluşumu 
(a) Evrimleşen yıldızların tekrar anakola geri dönüşü: Đlk başlarda mavi aykırı 

yıldızların, alan yıldızları veya evrimleşmiş yatay kol yıldızlarının konum itibariyle anakol ile 
kesişen bölgesinde bulunan yıldızlar olabileceği düşünülmüştür. Ancak bu yıldızlardaki Li 
bollukları araştırmalarıyla bu yıldızların anakol yıldızları olduğu anlaşılmıştır. 

(b) Kümeler tarafından yakalanan genç alan yıldızları: Mavi aykırı yıldızların 
oluşumuna ilişkin kuramlardan birisi küme üyesi olmayıp, küme tarafından yakalanmış bir 
alan yıldızı olduğuna ilişkin durumdur. [13], açık yıldız kümelerinde ve yüksek gökada 
enlemlerinde bulunan küresel yıldız kümelerindeki mavi aykırı yıldızların, yapılmış olan 
dikine hız ve öz hareket çalışmaları ile kesinlikle küme üyesi olduğunu belirlemiştir. Mavi 
aykırı yıldızlar, içinde bulunduğu söz konusu sistemlerin üyesi olarak kabul edilir. 

(c) Đç karışım etkisiyle yıldız yaşam süresinin uzaması: Mavi aykırı yıldızların 
oluşumuna ilişkin mekanizmalardan bir diğeri hidrojenin yüzeyden içe doğru karışım yoluyla 
taşınması ve anakol yaşam süresini uzatmasıdır. Đç karışıma neden olacak üç mekanizma 
önerilmektedir: dönme, manyetik alanlar ve çiftlerdeki karşılıklı çekimsel etkileşmeler.  
Manyetik alanların etkisiyle karışım olmasına ilişkin yapılan hesaplamalar başarısız olmuştur. 
Çekimsel etkileşme, çiftler başlığı altında incelenecektir. Yüksek dönme hızının ise, mavi 
aykırı yıldızların karakteristik bir özelliği olmadığı gözlemsel olarak ortaya konmuştur (örn. 
[14], [15]). 

(d) Anakol yıldızlarının kararsızlık kuşağı boyunca kütle kaybederek anakol dönme 
noktasının geri tayf türlerine doğru gelmesi: [7], 1-3M

�
 arasında kütlelere sahip olan anakol 

yıldızlarının evrimleşerek kararsızlık kuşağı bölgesine geleceğini, kararsızlık kuşağı boyunca 
bu yıldızların kütle kaybedip mavi aykırı yıldızlara göre daha az kütleli görüneceğini öne 
sürmüşlerdir. Böylece kümenin anakol dönme noktası daha geri tayf türlerine doğru kayacak 
ve kümeleri gerçek yaşlarından daha büyük gösterecektir. Bu durumda küresel kümelerin 
yaşları, evren için kabul edilen olası yaş sınırından daha fazla olacaktır.  

 
2.2. Çift Yıldızların Evrimi ile Mavi Aykırı Yıldızların Oluşumu 
Çift yıldızların evrimi ile mavi aykırı yıldızların oluşumu çift sistemlerde kütle 

aktarımı, çift yıldızların birleşmeleri, yıldızlar arasındaki fiziksel etkileşmeler ve yıldız 
çarpışmaları kuramları ile açıklanabilir. 

(a) Çift sistemlerde kütle aktarımı: Çift yıldızlarda kütle aktarımı ilk olarak [8] 
tarafından öne sürülmüştür. Kütle aktarımı pek çok yakın çift sistemde gözlenmiştir. 
Gözlemsel olarak da pek çok mavi aykırı içeren çift, değen veya yarı ayrık sistemlerdir (Bkz. 
Şekil 2, Şekil 3 ve Şekil 4). Kütle aktarımından sonra meydana gelen sistem, birbirinden 
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uzakta, küçük kütleli ve dikine hız değişimleri gösteren bir bileşen ile bir mavi aykırı yıldız 
bileşeninden oluşacaktır. Ortaya çıkan cismin türü, kütle aktaran yıldızın evrim durumuna 
bağlı olarak değişecektir. Oluşan mavi aykırı yıldızda da anormal yüzey bollukları olacaktır. 
Kütle aktaran yıldızdan aktarılan madde, nükleer işlemlere uğramış maddedir. Bu da lityum 
bolluğunun tüketilmesine ve evrimleşmiş bir yıldızda görmeyi beklediğimiz türden CNO 
bolluklarına ve belki de yüzey helyum bolluğunun artmasına neden olmalıdır. Bu mekanizma, 
mavi aykırıların çoğunun varlığını açıklamakta yetersiz kalır [3]. 

 
 
 
Şekil 2. Yakın bir çift sistemde baş 
bileşen anakol evrim aşamasındayken 
kütle aktarımı sonucu mavi aykırı yıldız 
oluşumu [16]. 
 
 
 
Şekil 3. Yakın bir çift sistemde baş 
bileşen çekirdeğinde helyum yakma 
aşamasındayken olan kütle aktarımı 
sonucu mavi aykırı yıldız oluşumu [16]. 
 
 
 
Şekil 4. Yakın bir çift sistemde baş 
bileşen yatay koldan ayrıldıktan sonraki 
evrelerdeyken kütle aktarımı sonucu mavi 
aykırı yıldız oluşumu [16]. 

 
(b) Değen çift sistemlerin birleşmeleri: [17], çift yıldız birleşmesinin mavi aykırı 

yıldızların oluşumu üzerine en önemli kuram olduğunu söyler (Bkz. Şekil 5). [9] ile [17]’nin 
öne sürdüğü birleşme senaryosu, mavi aykırıların çoğunun dikine hız değişimlerine sahip 
olmaması, bir başka deyişle çift olmaması ve yavaş dönme gibi bazı gözlemsel bulgular 
nedeniyle, tüm mavi aykırıları açıklayabilen bir mekanizma değildir. Buna rağmen, çift yıldız 
birleşmeleri en etkili ve kabul gören mekanizmalardan biridir. 

 
 
 

     
Şekil 5. Çift yıldızların birleşmesi ile mavi 
aykırı yıldız oluşumu [16]. 

 
 

(c) Yıldız çarpışmaları: Açık ve küresel kümelerin merkezlerindeki mavi aykırı 
yıldızların üretimini açıklayabilmek açısından çarpışma mekanizmaları oldukça elverişlidir. 
[11], yıldız çarpışmalarının küresel kümelerin merkezlerinde tek yıldızlar arasında meydana 
gelebileceğini öne sürmüştür (Bkz Şekil 6a). Çarpışmalarla üretilen mavi aykırı yıldızların 
dönme hızları büyük olabilir. 
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Şekil 6a. Yıldız çarpışmalarıyla 
mavi aykırı yıldız oluşumu [16]. 
 

 
 
 
 

Şekil 6b. Çift-çift yıldız çarpış-
malarıyla mavi aykırı yıldız 
oluşumu [16]. 

 
 
 

(d) Fiziksel yıldız etkileşmeleri: Düşük yoğunluklu küresel kümeler için [18], mavi 
aykırı yıldızların fiziksel çarpışmalarla üretildiği kuramını ele almış ve küresel kümelerdeki 
yıldız çarpışmalarının tek yıldız karşılaşmalarından çok, çift yıldız karşılaşmaları sonucu 
olduğunu öne sürmüştür. Çift yıldız sistemleri arasındaki kuvvetli dinamik etkileşmeler düşük 
yoğunluklu kümelerde ortaya çıkar. Bu tür etkileşmeler sırasında yıldızlar arasındaki yakın 
karşılaşmalar, fiziksel yıldız çarpışmaları ve birleşmeleriyle sonuçlanabilir [18]. [19] düşük 
yoğunluğa sahip bir küresel küme olan NGC 5053 kümesinde çift-çift ve çift-tek sistemlerin 
dağılım gözlemlerini yapmıştır. Leonard ve Fahlman`ın yaptığı hesaplamalarla çift-çift 
çarpışmalarıyla üretilen yıldız sistemlerinin çoğu uzak bir bileşene sahiptir (Bkz. Şekil 6b). 
[19], yoğunluğu az olan küresel kümelerdeki mavi aykırı yıldızların oluşumlarının çift-çift 
çarpışmalarıyla meydana geldiğini önermiştir. 
  [13], [17] tarafından küresel kümelerde gözlenen W UMa türü değen çiftlerin bir 
kısmının çift yıldız karşılaşmalarıyla üretilebileceğini ifade etmiştir. Bu karşılaşmaların, 
fiziksel çarpışmaların ortaya çıkması için çok zayıf olduğu, fakat daha sonra mavi aykırı 
yıldız olacak olan W UMa yıldızları olacağı ileri sürülmüştür. Yine mavi aykırı yıldıza sahip 
olan uzun dönemli çiftlerin sayısının çok olmasının, çarpışmalarla açıklanabileceğine işaret 
edilmiştir. 

[20] bir küresel kümede mavi aykırı yıldız bulunma sıklığının, o kümenin yıldız sayısı 
ile ilişkili olduğunu bulmuştur. Buna göre, bir küresel kümenin yıldız sayısı ne kadar az ise 
mavi aykırı yıldız bulunma olasılığı o kadar yüksektir. Bu sonuç onları çarpışma ile mavi 
ayıkırı yıldız oluşması yerine kütle aktarımı veya birleşme ile mavi aykırı yıldız oluşmasının 
daha kuvvetli bir olasılık olduğuna götürmüştür. 

Günümüzde mavi aykırı yıldızların oluşumu için kabul edilen kesin bir mekanizma 
olmamasına rağmen, öne sürülen mekanizmaların pek çoğu mavi aykırı yıldızların daha iyi 
anlaşılmasına yardımcı olmaktadır. 

 
3. Mavi Aykırı Yıldızların Değişim Türleri 
Değişen yıldızlar, yıldız evrim aşamalarını anlamamızda büyük rol oynamaktadır. Bu 

nedenle değişen mavi aykırıların incelenmesi, mavi aykırı sorununu aydınlatmak için önemli 
bir yere sahiptir. Değişim gösteren mavi aykırıların fotometrik gözlemleri, bize onların doğası 
ve özelliklerine dair pek çok bilgi sunar. 
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Günümüzde mavi aykırı yıldızlar için temel olarak iki tür değişim mekanizması 
belirtilmektedir. Bunlardan ilki zonklama, diğeri ise örten çift olmadır [21], [22]. Bununla 
beraber mavi aykırı yıldızların HR diyagramındaki konumu, kimyasal garip yıldızlar 
bölgesine karşılık gelmektedir. Dolayısıyla, kimyasal gariplik gösteren mavi aykırı yıldızları 
da bu listeye eklemek gerekir. 

 
3.1 Zonklayan Mavi Aykırı Yıldızlar 

  Açık ve küresel kümelerde pek çok zonklayan mavi aykırı yıldız vardır. Bu yıldızlar 
bulundukları küme veya yıldız gruplarının yaşlarına göre değişik isimler almaktadır. Bu 
yıldızlar genel olarak Sefeid türü değişen özelliklerine sahiptir. Cüce Sefeid yıldızları, genç 
küme ve yıldız gruplarında (Öbek I) δ Scuti ve yaşlı küme ve yıldız gruplarında (Öbek II) ise 
SX Phoenicis yıldızları olarak adlandırılır.  
  Küresel kümelerde pek çok zonklayan mavi aykırı yıldız bulunmuştur. Örneğin ω 
Centauri küresel kümesinde iki cüce sefeid [23] ve daha sonra aynı kümede [24] üçüncü bir 
cüce Sefeid yıldızının da mavi aykırı bölgesinde olduğunu belirlemiştir. Ayrıca, ulaşılan diğer 
bir gözlemsel sonuç: küresel kümelerdeki zonklayan mavi aykırı yıldızların sıklığı yaşlı açık 
kümelerdeki zonklayan mavi aykırı yıldızlardan daha fazladır [21]. 

 
3.2 Örten Çift Üyesi Olan Mavi Aykırı Yıldızlar 

  Mavi aykırı yıldızlarda gözlenen bir başka değişim mekanizması örten çift üyesi 
olmadır. Đlk keşfedilen örten mavi aykırı yıldız, ω Cen küresel kümesindeki NJL 5’dir [25]. 

CCD gözlemleri sayesinde birçok örten çift mavi aykırı yıldızın yaşlı açık kümelerde 
olduğu bilinmektedir. Küresel kümeler içinde bazı uzun dönemli örten mavi aykırı çiftler 
olmasına rağmen, bu sistemlerin birçoğu W UMa türü çift sistemlerdir. Aynı durum yaşlı açık 
kümeler için de geçerlidir. Fakat yaşlı açık kümelerin hepsinde örten çift sistemler 
keşfedilememiştir. W UMa türü örten çift sistemlerin varlığının kanıtlanması için daha 
kapsamlı çalışmalara gereksinim vardır [21]. 

Zonklayan mavi aykırı yıldızlardan farklı olarak yaşlı disklerde veya halo öbeklerine 
ait olan alan örten mavi aykırı yıldızlarını ayırt etmek için bilinen kolay bir yol yoktur. Bunun 
nedeni, bu yıldızlara ait metal bolluğuna ve kinematik özelliklerine ilişkin kullanışlı verilerin 
olmamasıdır. 
  Yıldız yoğunluğu az olan açık kümelerdeki örten çift mavi aykırı yıldızların sayısı, 
yıldız yoğunluğu çok olan küresel kümelerdeki mavi aykırı yıldızların sayısından yaklaşık 4 
kat fazladır. Az yoğun açık kümelerle çok yoğun küresel kümelerdeki çift yıldız sayılarındaki 
farklılık, mavi aykırı yıldız oluşum mekanizmalarının küresel ve açık kümelerde farklılığa 
sahip olduğunu göstermektedir [3].  
     
 3.3. Kimyasal Garip Mavi Aykırı Yıldızlar 
 [26] yapılan gözlemleri kullanarak mavi aykırı yıldızların iki özelliğine değinmiştir. 
Bunlardan ilki mavi aykırı yıldızların yaklaşık olarak B3-A2 tayf türlerindeki Ap yıldızları 
olup orta yaşlı kümelerde yer alan yavaş dönen yıldızlar olabileceğidir. Halen anakol 
bölgesinde bulunma nedenleri manyetik karışımla ilgili olabilir. Đkinci özellik ise mavi aykırı 
yıldızların yaklaşık olarak O6-B2 tayf türlerindeki salma çizgili hızlı dönen yıldızlar olduğu 
ve genç kümelerde yer aldığıdır.  

Açık kümelerdeki mavi aykırılar -0.20 ile +0.20 kadir aralığında B-V değerine sahip 
bölgelerde bulunurlar. Burası aynı zamanda Ap yıldızlarının bölgesidir. [27] kimyasal garip 
yıldızları belirlemek üzere fotometrik bir gariplik parametresi tanımlamıştır. Buna göre, Ap 
yıldızlarının tayfında λ5200 Å akısındaki orta band fotometri ile azalma keşfedilebilir. Bu 
gariplik parametresinin belirlenebilmesi için ek olarak iki süzgece daha gereksinim vardır: 
etkin dalgaboyu λ5020 Å ve band genişliği 100 Å olan g1 ve 5210 Å ve band genişliği 120 Å 
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olan g2 bandları. g2 bandı, Ap yıldızlarındaki λ5200 Å çöküntüsünün merkezine çok yakındır. 
Maitzen’in gariplik indeksi şöyle tanımlanır: 0aaa −=∆ , ( ) 212 ygga +−= . a0, Ap yıldızı 

olarak aynı bünyesel (b-y)0’lı “normal” yıldızlar için karşılık gelen standart değerdir. [28], bu 
yöntemi kullanarak 9 kümedeki, -0.10 ≤ (b-y)0 ≤ 0.17 kadir renk aralığında (yani B3 ile F0 
tayf türü aralığında) bulunan mavi aykırılar arasında kimyasal garip yıldızları belirlemiştir. Bu 
çalışmanın ortaya çıkardığı dikkat çekici bir nokta vardır: mavi aykırılar içindeki Ap 
yıldızlarının yüzdesi, açık kümelerdeki normal sıklıklarından fazla değildir, yani toplam 
sayının %10’u Ap yıldızıdır. 

  
4. Tartışma 
Mavi aykırı yıldızların sıklığı kümelerin yaşlarıyla orantılı olarak artar. Neredeyse her 

küme en az bir tane mavi aykırı yıldıza sahiptir. Genç kümelerdeki mavi aykırı yıldızların 
sıklıkları daha azdır. Mavi aykırı yıldızlar, aynı tür ve gariplikteki anakol yıldızları gibi 
özellikler göstermektedir; elde edilen veriler hangi yıldızların mavi aykırı yıldızlar olduğu 
sorununa cevap veremezler. 

Mavi ayıkırı yıldızların oluşumuna ilişkin öne sürülen mekanizmalar günümüzde 
halen daha tartışılmaktadır. Mavi aykırı yıldızlar üzerine pek çok araştırma yapılmış olmasına 
rağmen bu yıldızların varlığına ilişkin sorun henüz çözülememiştir. Mavi aykırı yıldızların 
doğasının daha iyi anlaşılabilmesi ve kökenlerine ilişkin öne sürülen kuramların 
açıklanabilmesi için bu yıldızlara ait daha fazla istatiksel verilere ihtiyaç vardır.  
 
Teşekkür. Bu çalışma 2005-2006 eğitim ve öğretim yılı içinde, sayın Doç. Dr. Günay TAŞ 
danışmanlığında yapmış olduğumuz DĐPLOMA ÇALIŞMAMIZIN kısa bir özetidir.  
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UZAY NESLĐ DANIŞMA KONSEYĐ 

 
Aziz KORU1 , Aslı Pınar TAN2 , Halit MĐRAHMETOĞLU2 

 
Özet 

 
Uzay Nesli Danışma Konseyi (SGAC) üyelerinin ve birlikte çalıştığı Birleşmiş 
Milletler, Uzay Ajansları ve diğer organizasyonların görüşlerini yansıtan uluslararası bir 
sivil toplum kuruluşudur. Üyeleri öğrenciler ve uzay alanıyla ilgili çalışmalar yapan 
genç profesyonellerdir. Bu yüzden uzay politikası için de gençlerle ilgili çalışmalar 
yapmaktadır. Daha geniş anlamıyla SGAC uzay ile ilgilenen ve aklındaki fikirleri 
gerçeğe dönüştürmek isteyen gençleri temsil etmektedir. SGAC en büyük, küresel ve 
uzay ile ilgili gençlerin temsil edildiği gruptur. Birleşmiş Milletler Dış Uzayın Barışçıl 
Amaçlarla Kullanımı Komitesi’nde (UN COPUOS) kalıcı gözlemci statüsüne sahiptir 
ve Uluslararası Uzay Bilimi Federasyonu üyesidir. SGAC özellikle politika merkezli 
projeler yürütmektedir. Birleşmiş Milletler ve uzay ajanslarına raporlar hazırlamak, 
özellikle uzay eğitimi ve daha fazla kişiye ulaşmak için uzay bilincini aşılamak amaçlı 
projeler yapmaktadır. SGAC uzayın keşfini savunmaktadır ve halkın uzaya karşı 
heveslendirilmesi amacıyla çalışmalar yapmaktadır. 

 
 

Abstract 
 

The Space Generation Advisory Council (SGAC) is a non-governmental organisation 
which brings the views from it's members to and works with: the United Nations, Space 
Agencies and other organisations. Members are students and young space professionals. 
Thus we engage young people in space policy. More broadly, the Space Generation 
identifies a large group of young (minded) volunteers who have an interest in space and 
an ambition to act. In fact, the Space Generation Network is "the biggest, global, space 
youth network". SGAC has obtained permanent observer status in the UN Committee on 
the Peaceful Uses of Outer Space (COPUOS) and is a member of the International 
Astronautical Federation. SGAC carries out policy projects -- writing papers to present 
to the UN and Space Agencies -- as well as conduct projects -- such as in the areas of 
space education and outreach. SGAC advocate for space exploration and try to motivate 
others in our generation to be interested in space. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Space Generation Advisory Council (SGAC) in support of the United Nations Programme on Space    
Applications, National Points of Contact for Turkey, e-posta: aziz.koru@gmail.com 
1 Space Generation Advisory Council (SGAC) in support of the United Nations Programme on Space 
Applications, Middle East Regional Co-ordinator, e-postalar: pinartan@netas.com.tr, halit@uzaybilim.com 
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Özet 
 

En soğuk yıldızlara ilişkin bu derleme çalışmamızda genel olarak en soğuk dev 
yıldızlar ele alınarak onların evrim sürecindeki gelişimleri, parlaklık değişimleri ve 
kütle kaybı mekanizmalarına değineceğiz.  

   

Anahtar kelimeler: yıldızlar:kırmızı dev ve AGB – evrim – kütle kaybı – yıldızı                                 
çevreleyen madde.   

 
1. Giriş  
Anakolun altındaki yıldızlar, tayfın görünür bölgesinden baktığımız zaman gerçekten 

soğukturlar. Bununla birlikte farklı koşullar altında, son derece evrimleşmiş yıldızlar 
yarışabilir. Tayfın görünür bölgesinde sönük beyaz cüceler (soğuma güneş benzeri yıldızlarda 
durur) kırmızı cücelerden birkaç kadir daha parlaktır. Bununla birlikte, en sönük kırmızı 
cüceler sönük beyaz cücelerden daha soğuktur,  ve enerjilerinin çoğunu görünmez kızıl ötede  
yayınlarlar. Bu kayıp enerjiyi hesaba kattığımızda, yıldızların bu iki türünün sönüklük 
limitleri her biri diğeriyle karşılaştırılabilir. 
  

Bir de çok yoğun nötron yıldızları (patlayan yıldızın çöküntü kalıntıları) sönüklükleri 
bakımından kırmızı cüceler ile yarışırlar. Pulsarların bu alt kümesi ışınımını güçlü patlamalar 
ile güçlü bir şekilde yayabilirler. Fakat bu  görünür patlamalar arasında pulsarlar ve diğer puls 
atmayan nötron yıldızları aslında görülemezler. Bunların görsel salt parlaklıklarının anakolun 
son kısmındaki grup kadar sönük olduklarını anlarız. Nötron yıldızları son derce sıcaktırlar, 
bununla birlikte, enerjilerinin çoğu ultraviole bölgede tayfın X-ışını bölümünde yayarlar. Bu 
ışınımı hesaba kattığımızda, nötron yıldızları (pulsarları ihmal edersek) güneşin salt 
parlaklığıyla karşılaştırılabilirler, ve en sönük yıldız olmak için savaşı kaybederler. 
Karadelikler ve bir de patlayan yıldızların çöküntü kalıntıları hiç ışınım yayınlamayan 
bozulmamış durumdaki cisimlerin en ünlüleridirler. Ama gerçekten onlara yıldız diyebilir 
miyiz? Üstelik, bazı durumlarda, karadeliklerin çevreleri çok parlak olabilir. Bütün kriterler 
hesaba katıldığında dahi, kırmızı cüceler hala en sönük yıldızlar olarak adlandırılırlar. Ayrıca, 
beyaz cüceler ve nötron yıldızları da sönüklerdir, çünkü onlar o kadar çok küçüklerdir ki her 
biri en küçük yıldızlar tanımlamasına girer. Üstünlük derecesinin basit sınıflaması bu yüzden 
yetersizdir; daha derinlere yıldızların kalplerinin içine bakmamız lazım. 
 
 
 

 

 

                                                 
1Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü,  35100, Bornova, Đzmir  
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2. Devler ve Cüceler 
Küçük kütlelerinin sonucu 

olarak, derin kırmızı cüceler aynı 
zamanda 2000 K in oldukça altında (en 
azından eğer onlar L sınıfının sıcak olan 
sonundakiler ise gerçek yıldıza 
dönüşebilirler!) sıcaklıkları ile en soğuk 
yıldızlardır ve eğer bir kahverengi 
cüceyi bir gerçek yıldız olarak 
düşünürsek daha düşük sıcaklıklara 
inmeliyiz (1000 K de GL229B gibi). 
Ama ayrıca en soğukların kapsamlı 
kategorisi çok büyük ve evrimleşmiş M 
devlerini içerir ki onlar en düşük 
sıcaklıkları ile hemen hemen yıldızımsı 
L cüceleri kadar soğuktur. Daha ilgi 
çekicisi, çok daha sıcak bu M devleri  
soğuk L cücelerinin benzerlerinden 
türer, daha kütleli cüceler görünüşte 
küçük kütleli rakipleri ile uyuşacak 
şekilde belirlenmiştir.   

Anakolun cüceleri gibi, klasik 
dev yıldızlar da değişik özelliklere 
sahiptir, tayf sınıflamasında G den M 
tayfına geriler ve rengi de sarımtırak 
dan kırmızıya döner (O,B ve A 
yıldızları da kendi devlerine sahiptirler, 
fakat sayıları çok değildirler.). 
Benzerlik ancak burada biter. Devler 
cücelerden çok daha parlaktır. Bir M8 
devinin ışınım çıkışı 100 milyon M8 
cücesininkine eşit değerler alabilir. 
Đsimleriyle bağdaşan başka bir 
özellikleri ise devler güneşin iç 
gezegenlerinin yörüngelerini 
kapsayacak kadar boyutlara sahiptirler.  Sonuç olarak cücelerin soğuk tayf türlerine doğru 
giderken hem ışıtmaları hem de yarıçapları azalırken buna zıt olarak devlerin hem ışıtmaları 
hem de boyutları G den M ye doğru giderken artar. En büyükleri ve en soğuklarının 
yarıçapları Mars’ın yörüngesinden daha büyüktür. 
 Daha soğuk cüceler gece gök yüzünde en az etkiye sahip olmalarına karşın, parlak 
devler bir çok takım yıldızın ana hatlarını oluşturur; 40 en parlak yıldızın yarısı devlerin  bir 
türüdür. Görünür olmalarından başka bulunmaları kolaydır, sarı-turuncudan kırmızımsı 
renkleri ile en soğuk devler olarak adlandırılırlar. Devlerin bu grubu şu favorileri içerir; 
Đlkbaharda Arcturus, sonbaharda Aldebaran, Duphe, α  Uma, β  Umi, küçük cezvedeki benzer 

durumda Pollux, β  And, Hyades deki bazı yıldızlar ve büyük bir sınıf olan M Mira 

yıldızlarıdır. 
 

3. En Soğuk Yıldızlara Doğru 
 Hem en soğuk hem de en parlak yıldızlar içeren anakolun cüceleri dışındaki yıldız 
maddesinin hikayesi, yıldızların evrim süreçleri ve yaşlanma süreçleri yoluyla söylenebilir. 
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Şimdi kırmızı cüceleri tamamen geride bıraktık, onlar henüz kırmızı devlere doğru 
evrimleşmemişlerdir ve çok uzun yaşarlar. En soğuk yıldızlar olan sıra dışı devler güneş 
kütlesinden 10 kat büyük güneş tipi ve daha büyük yıldızlardan evrimleşirler. 
 Bazıları hayatlarının yüzde doksanında HR diyagramında tamamıyla kararlı yerler 
işgal ederler. Bir cücenin içindeki H yakıtı bitmeye başladığında onun için tedirginlik ve 
bizim için de eğlence başlar. Bu noktada nükleer reaksiyonların başladığı bölge olan yıldız 
merkezi, artık üst üste birikmiş tabakaların büyük ağırlığına dayanmak için daha fazla 
enerjiye sahip değildir ve hızla  ( Astronomik zaman ölçeğinde milyonlarca yıl ) büzülmeye 
başlar. Aynı zamanda çekirdekte sıcaklığın yanı sıra  hareketsiz asal hidrojen zarfının iç 
parçasını ısıtmaktadır, ve nükleer reaksiyonlar yanmış merkezi saran kabuk içerisinden dışarı 
yayılır.   

 
Şekil 2.  Solda huzurlu bir günbatımı görülmekte, güneş dev kolunda ilk tırmanışa başladığında 
parlaklığı artacak ve bazı şeyler sağdaki sahneye benzeyecek. 

 
Yıldızlar o yüzden anormal davranırlar. Đçteki  enerji kaynağı bittiğinde, iç kısımların 

sıcaklığı daha da artar;  böylece daha sönük olmaktan ziyade, bir arada tutan çekim kuvvetinin 
enerjiye dönüşmesiyle daha sıcak hale gelirler. Sadece 5 milyar yıl içinde güneş 1000 veya 
daha fazla kat parlamaya başlayacak, salt parlaklığı bu günkü +5 den -3 e tırmanacak, hatta 
yüzlerce ışık yılı uzaktan bile yıldızımız başka birileri için takımyıldızın belirgin bir parçası 
olması mümkün olacak. 
 Parlama sırasında, artan merkez sıcaklığı ve ışıtma eski merkezi saran zarfı dışarıya 
doğru hareket ettirir. Eğer güneş sisteminin gelecek sakinleri zamanı hızlandırabilselerdi, 
güneşin bir altdev ve dev olmadan önceki boyutundaki artmayı görebileceklerdi.  Merkür’ün 
yörüngesini kaplayacak  ve sonra Venüs’ünkine yaklaşacak, güneş sistemi gezegenler 
bakımından yüzde onundan fazla azalacaktır. 

Bir yıldızın ışıtması hem yarıçapa ( karesine ) hem de sıcaklığa (4. kuvvetine) bağlıdır. 
Gelişen bir devin ışıtması, yarıçap çok hızlı arttığından yüzey sıcaklığı aniden düşer, ve 
gelecekteki güneş yavaş yavaş tayf sınıfında G den K’ ya iner ve sonra sıcak M belki M2 
veya M3 olur, sıcaklığı yaklaşık 3200 K e azalır; ve böylelikle gerçek bir kırmızı dev 
meydana gelir. 
 Şüphesiz bu ilerleme böyle devam etmez. Yıldız (bu örnekte güneş) sonsuz miktarda 
çekim enerjisine sahip değildir. Bugünkü güneş hidrojenin helyuma dönüştürülmesiyle 
kararlıdır.  Merkez sıcaklığı ve yoğunluk yeterince yükseldiğinde, eski reaksiyonun çıktıları 
yeni bir reaksiyon için yakıt olur, helyum atomları şimdi karbonu oluşturmak üzere birleşirler. 
Ancak ilk önce bir devasa engeli aşmalıdırlar. Đki normal helyum atomu  (iki nötron ve iki 
protondan oluşur) birbirine eklenerek berilyumun çok kararsız bir izotopunu oluştururlar, 

tipik olarak 1610−  saniyede bu atom hemen geri helyum atomlarına ayrışır. Be8  doğada 

bulunmaz; ancak gümüşümsü (ve tehlikeli) bir madde olan Be9  ticari olarak elde edilebilir ve 

helyum atomları Be9 ’u  meydana getiremez. Bundan dolayı güneş motoru bu aşamayı 
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atlamalıdır üç helyum atomu aynı anda birleşerek normal karbon oluşturmak zorundadır. 
Gerekli sıcaklık birkaç 100 milyon K dir ve yoğunluklar ise kurşunun 100 000 katı kadar olan 

3cm başına 1 ton kadardır. Helyum çekirdeğinin diğer bir saldırısı sonradan birkaç karbon 

atomunu oksijene çevirebilir ( O16  formundaki en bol bulunan izotopudur). 
 

 
  
 
 
 
Şekil 3.  Ölen bir yıldız ikinci kez dev koluna tırmandığında;  en 
dışta hidrojeni yakarak helyuma dönüştüren bir kabuk onun 
altında helyumu yakarak karbon ve oksijene dönüştüren başka bir 
kabuk tarafından sarılmış durgun bir karbon-oksijen çekirdeğe 
sahiptir. Bu iki kabuk aynı anda aktif değildir, fakat ardı ardına 
kapanır ve açılır.  Asıl olay çekirdekten binlerce kez daha büyük 
geniş bir hidrojen zarf tarafından çevresinin sarılmasıdır.  
 
 
 
 Helyum yanması sonucu açığa çıkan güç sadece 

merkezin çekimsel büzülmesini durdurmaya neden olmaz,  gerçekte biraz genişlemesine de 
yol açar. Yeniden  kararlı hale gelen yıldız şimdi dıştaki zarf büzülerek (merkez ve zarf ters 
yönde davranmakta) HR diyagramında yönü ters dönmektedir. Yüzey ısısı az ve daha kırmızı 
olan güneş durumundaki yıldız turuncu K devlerinin bölgesine doğru hareket eder. Fazladan  
milyarlarca yıl hayatta kalacak ve görünüş olarak  gökyüzündeki salt parlaklığı yaklaşık +1 
kadir ile Aldebaran ve Arcturusun’ tan  daha sönük bir biçimde görünecektir. Daha kütleli 
cüceler dev kolunun diğer bölgelerinde yer alacaklar belki sarı daha parlak bir bileşen olarak, 
kuzey kış gökyüzünün Auriga takım yıldızının alfa yıldızı Capella gibi görüleceklerdir (daha 
sönük G bileşen dev koluna doğru geçiş yapmaktadır). Yıldızların bu yolda davrandıklarını 
biliyoruz çünkü dev yıldızlar içeren kümeler ana kollarının en üst parçalarını kaybetmişlerdir 
(veya çok genç kümeler durumunda, süperdevler).  Aslında teori tamamen ne gördüğümüze 
uygun bir şey bulmaktır ve doğru açıklamaları sağlamaktır. 
 Gelecekte K devi olacak güneşimizin yeniden kararlı duruma gelmesi, helyum 
bittiğinde çekirdek ince, sıcak, yoğun karbon ve oksijenden oluştuğu zaman ortaya çıkacaktır. 
Bir gün güneş ve türü yıldızlar kendilerini en soğuk yıldızlar bölgesinde bulacaklardır. 
Helyum bittiği zaman ölmekte olan yıldız iç kısmındaki desteğini kaybeder ve merkezin 
büzülmesi çekimin karşı konulamaz gücü altında devam eder ve Dünya’nın boyutuna 
yaklaşır. Bunu yaparken şimdi nükleer helyum-yakma işi merkezde bastırılmıştır ve bu yanma 
yeni helyumun bulunduğu dış kısımlara doğru hareket eder. Bu taze helyum hidrojen yanma 
kabuğunca içeriye doğru gönderilmiştir. Şimdi evrimleşen devde bir değil iki tane nükleer-
yanma kabuğu vardır; iç bölgedeki helyumu daha çok karbon ve oksijene çevrilir, dıştaki 
kabuk ise hidrojeni helyuma çevirir. Bunlar sırayla çalışırlar, dıştaki kabuk ortadan kalkar. Đç 
kabuktaki şiddetli patlamalarla genişleyen yıldız dev koluna tırmanır. Bütün bu aktivitelerin 
sonucu olarak, yıldız tekrar parlamaya ve genişlemeye başlar, daha önceki abartılı 
karakterleriyle M devlerin bölgesine doğru bir kez daha gönderilir. Yıldız ikinci kez dev 
koluna tırmanır, HR diyagramında bir çizgisel ize sahip olan bu yol birinciye göre kabaca 
asimptotiktir. Bu yüzden bu yıldızlar “AGB” veya “asimptotik dev kolu”  ismini almıştır. 
Bunlar bizim ilgi odağımızdır. 
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 Dev kolunda ikinci tırmanış birinciye göre çok daha hızlıdır. M8 veya daha alt tayf 
sınıflarına ulaşarak ve çok daha parlak olarak öncekinden çok daha soğuk olurlar. 420 ışık yılı 
uzaklıktaki Mira gök yüzünün örnek AGB yıldızıdır. Güneşin boyutunun 500 katıdır, çapı 
Mars’ın yörüngesinin yarısı kadardır, ve parlaklığı (kızılötesi ışınım dahil ) güneşin 15000 
katının üzerindedir. Görsel olarak da yıldız (değişendirler) güneşten 1000 kat kadar daha 
parlak görülebilir. Gezegenlerimizin yaşanabilir sıcaklığı için böyle  bir yıldızın yörüngesinde 
olsa bizim dünyamız şimdi güneşten olduğundan 100 kat daha uzakta olmalıydı, bu uzaklık 
Pluto’nun  yörüngesinin iki katını aşmaktadır. Buradan Mira, bizim gökyüzümüzün G2 cücesi 
olan güneşin açısal çapının 5 katı, yani 2.5 derecenin üzerinde bir açısal çapla görülecektir. 
Limitlerine yakın, AGB yıldızlarının ışıtmaları güneşin 100 000 katına ulaşabilir. 
 Bu tür yıldızların doğasını nasıl anlayabiliriz? Kırmızı cücelerin bu türleri, soğuk AGB 
yıldızlarının tayfı aşırı derecede kompleks olup moleküllerin bantları ve çizgileri ile doludur. 
Onların belli başlıları arasında titanyum oksit molekülleri vardır; daha sıcak gazların sürekli 
zemin tayfında pek çok çizgi vardır ama hepsi silinmişlerdir. Vanadyum oksit (VO), 
magnezyum hidrat (MgH), ve hatta moleküler hidrojen ( 2H ) ve su gibi diğer birkaç molekül 

daha düşük sıcaklıklarda oluşurlar. Bu sık  belirsiz geri sürekli zeminin yok etmesinden  
dolayı, yıldızların yüzey (fotosferik) sıcaklığını ölçmek zordur, yüzey sıcaklıkları soğurma 
tayfının kuramsal modelinden türetilir.  Fakat böyle sıcaklıklar ve ışıtma ile birlikte 
çoğunlukla yıldızların yarıçaplarını ve onların hatalarını tahmin ederiz.  

Hem boyut hem de sıcaklık için başka  yaklaşım da vardır.  Güneş bir disk olarak 
görülür. Herhangi bir objenin açısal çapını bulmak için, sadece fiziksel çapını uzaklığına 
bölmek yeterlidir; tersine fiziksel çapını bulmak için, yalnızca uzaklığı açısal çap ile çarparız 
(uygun açısal birimlerde ). Güneşin açısal çapının ölçüsü (32 yay dakikası, Ay’ın ki ile 
yaklaşık aynıdır ) ve 1.5 milyon kilometre olarak fiziksel çapını verir. Bu yüzden bütün 
yapmamız gereken uzaklığını bildiğimiz disk olarak görülen ve açısal yarıçapını tahmin 
ettiğimiz bir yıldızın fiziksel çapını bulmaktır Sıcaklık ve yarıçaptan ışınım veya ışıtma ve 
sıcaklıktan yarıçap elde edilmesinin yerine, ışıtma ve yarıçaptan sıcaklık çıkarma için 
işlemleri tersine çevirebiliriz; salt parlaklığı gözlenmiş olan karacismin yıldız boyutunda bir 
kütlesinin ışıma yapması için sıcaklığı ne olmalıdır diye sorarız. 

Bu problem korkunçtur. Yıldızlar o kadar uzaktadırlar ki diskler çok küçük görünür,  
çapı boyunca bir taraftan diğer tarafa bir yay saniyesinin küçük bir kesridir. Sonuç olarak,  yer 
konuşlu en büyük teleskoplar ve göze rağmen, teleskopun optiği tarafından yayılarak ve 
tamamen belirsiz   yıldız diskleri Dünyanın atmosferindeki kırılmadan dolayı ışığında 
kırpıştırmalara sebep olur. Yıldızlar da mükemmel  nokta ışık kaynakları olabilirler. Başka 
yaklaşımlar bulmak zorundayız. Bir yaklaşım, oldukça açık ama çok pahalı, dünya 
atmosferinin içine girmeyen yörüngede uzaydan gözlem yapmaktır. Bu teknik hem Mira hem 
de süperdev yıldız Betelgeuse’ ta  Hubble Uzay Teleskopu ile başarıyla kullanılabilmişti.  

 

      
      Şekil 4.  Birbiriyle etkileşerek daha maksimum veya minimum genlikli dalgalar oluşturan  
                      dalgalar gösterilmektedir. 

 
Bununla birlikte doğrudan gözlemler açısal olarak en büyük yıldızlarla sınırlıdır. Çok 

daha geniş yaklaşım 20. y.y. in ilk kısımlarına ve ilk yıldız “girişim ölçerini” geliştiren A.A. 
Michelson’ a geri götürür. Işık bir dalga gibi davranır ve dalgalar bir başka dalga ile 
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girişebilirler. Eğer iki dalga birbirleriyle etkileşiyorlarsa birinin tepeleri diğerinin tepeleri 
üzerine binebilir yada dalgalar birbiri içerisine girer geride sadece küçük bir dalga bırakırlar.  

Örneğin, eğer bir plakaya delinmiş iki küçük delikten ortaya çıkan ışık dalgalarını 
birleştirirsek, bir birlerine zıt olarak eklenirler ve birbirlerini söndürürler ve sonucunda 
karanlık saçaklar görülür.  

 

         
 
Şekil 5. Mt. Wilson Gözlemevindeki 2.3 metrelik teleskopun üzerine yerleştirilmiş Michelson 
              girişimölçeri gösterilmektedir. 

 Michelson’ in aygıtı Mt. Wilson Rasathanesinin 2.3 metrelik teleskopunun üstüne iki 
hareketli ve iki sabitlenmiş ayna olarak yerleştirilmiştir. Çok uzak görüntüsü mükemmel 
noktaya yakın bir  yıldızdan gelen paralel ışınlar aynalardan yansır ve bir girişim deseni 
üretmek için odakta birleşir. Fakat büyük bir yakın yıldız ile belirgin diskinin tüm yüzeyinden 
ışık gelerek katkıda bulunur. Diskin zıt kenarlarından ışık bir parça farklı açıyla gelir  ve 
birbirlerine doğru kaydırılan zıt kenarlardan gelen ışıklar saçak desenleri oluşturur. Her 
birinin içi dolu ve görünmeyen saçakları ayna ayrıklığı ile bulmak mümkündür;  bu bize 
yıldızların çaplarını verir. Bu teknikten bir yay saniyesinin yüzde birinden biraz az, 
güneşinkinin yaklaşık sadece milyonda biri olan süperdev Betelgeuse ve Antares’in açısal 
çapları Michelson , J.A. Anderson  ve F.G. Pease tarafından 80 yıl önce ölçülmüştür. 
 Elektromanyetik dalgaların girişim yapma özelliklerini kullanan bilim dalı olan 
interferometri gittikçe artarak gelişmiştir ve farklı aygıtlarda büyük bir gelişme sağlanmıştır;  
radyodan (en iyi bilinenidir) kızıl ötesi boyunca ve optik bölgeye kadar kullanılmaktadır. Bazı 
görsel interferometreler birleşmiş olan tek ışın demetlerini teleskop ile ayırmada kullanılırken 
diğerleri ışık sinyallerini karıştırarak teleskopun ana aynasının izole edilmiş çeşitli alanlarına 
düşürür. Bununla birlikte,  modern optik (görsel) aletler bir yay saniyesinin binde birini yada 
daha iyi ölçümleri  yapabilmektedir. Bu yetenek onlara ayda otomobil farlarını ayırt edebilme 
gücü  verir.  
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Bununla birlikte bu büyük yıldızların 
analizlerinde doğrudan gözlem mi veya girişim 
ölçer tarafından gözle mi diye   büyük bir 
seçim problemi vardır. Güneş bize kesin bir 
şekilde iyi tanımlanmış kenar görüntüsü sunar. 
Hatta yarı saydam bir gaz içinde sıcaklık 
değişimlerinin bir sonucu olarak kararmış olsa 
bile güneş yarıçapını kolaylıkla ölçeriz. Fakat 
önemli bir sınıf olan M devleri güneşten çok 
daha az yoğun olmasından dolayı kenarları çok 
daha dağınık gözükmektedir ve kenar 
kararması çok daha şiddetlidir. Sonuç olarak, 
yıldızların yüzeyinin nerede bittiğinden tam 
olarak emin olamayız ve görebildiğimiz dış 
gazlardan ne kadar uzak olduğunun 
ölçülmesiyle yarıçapı tanımlamalıyız. Ayrıca 
gazların geçirgenliği gazların dalgaboyuna 
bağlıdır, bu nedenle yarıçapa bağlıdır.  Hubble 
tarafından ölçülen Mira’nın açısal çapı, 
ultraviyole de 0.035 yay saniyesidir, fakat 

görsel bölgede 0.056 yay saniyesidir. Titanyum oksit’in soğurması yıldızın iç kısımlarını 
görmemizi engeller bu da yıldızı daha büyük görmemize neden olur. 420 ışık yılında, bu 
ölçümler 4.6 ve 7.2  AB lik ayrı ayrı çaplarına uymaktadır ,ikincisi daha önce belirlenenden  
oldukça büyüktür. Görünür tayfın ortasında Mira, Mars’ın yörüngesinin 2.3 katıdır ve eğer 
güneşin yerine yerleştirilmiş olsa Jüpiter yolunun üçte ikisine genişlerdi. Daha kötüsü, bu çok 
soğuk yıldızların çoğunun parlaklıkları değişkendir. Bu değişime hem sıcaklıktaki hem de 
çaptaki değişiklikler sebep olmaktadır. Sonuç olarak, farklı zamanlarda çap ölçümleri önemli 
faktörlerden dolayı Mira değişenlerinin girişimölçer görüntüleri , Mira ve R Cassiope dahil, 
ve ayrıca Mira’nın Hubble Uzay Teleskopundan alınmış görüntüsü , yıldızların bir tarafının 
diğer bir tarafından farklı olduğunu gösterir (%30 kadar daha büyüktür).  
 Bu gibi yıldızların sınırları nedir? Geniş bir alanda bilgi veren aletlerden Hubble bir 
girişimölçer olarak da hareket eder. Astronomlar Hubble ile R Leonis ve W Hydrae’nin açısal 
çaplarını sırasıyla 0,074 ve 0,084 yay saniyesi olarak belirlemişlerdir. Ayrı ayrı uzaklıkları da 
325 ve 375 ışık yılıdır, bu açısal çaplar 3.7 ve 4.0 AB olan fiziksel yarıçaplar verir; sonuncusu 
Jüpiter’in yörüngesinin %80 boyutuna ulaşır. En uç nokta olarak, AGB yıldızlarının yüzey 
sıcaklıkları en soğuk kırmızı cücelerine doğru azalmaktadır. Mira’nın  sıcaklığı sadece 2500K 
den daha küçük gibi görünür, S Pagasi’nin ortalama sıcaklığı bile bunun altında ölçülür 
(yaklaşık 2200K). Ayrıca R Leonis ve R Cassiope’nin sıcaklığı 2000K kadar olup en soğuk M 
cücelerine benzerdir. Bu yıldızların her biri için gerçek değerlerin tanımlanması zordur ve 
gerçekten hala en soğuk yıldızların alanında bulunmaktayız. 
 Sıcaklık ve tayf sınıfı arasındaki ilişki yıldızların farklı türleri için aynı değildir. Tayf 
sınıfı gazdaki iyonizasyonun dengelenmesi ile tanımlanır, ve düşük sıcaklıklar için atomların 
göreli sayısı moleküllerle bağıntılıdır. Moleküllerin bolluğu sıcaklığa, yoğunluğa, ve gazın 
geçirgenliğine bağlıdır. Eğer sıcaklığı arttırırsanız, moleküller çarpışarak tek  tek atomlara 
dönerler. Fakat eğer yoğunluğu arttırırsanız, atomlar birbirlerine yakınlaşırlar ki bu tersine 
molekül oluşumunu arttırır.  Devler cücelerden çok daha büyüktür ve bu yüzden çok daha 
düşük atmosfer yoğunluğuna sahiptirler, ki bu moleküllerin oluşumuna zıt bir harekettir. 
Aralarındaki muazzam farkların bir sonucu olarak, devler ve cücelerin sınıfları ile ilgili farklı 
sıcaklık ölçekleri vardır. Bundan başka, sınıfı olmayan L devleri de vardır. Bütün soğuk 
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devler titanyum oksit molekülü tarafından tanımlanan M sınıfıdır. L sınıfı en soğuk yıldızların 
sönük versiyonlarıyla yani cüceler ile sınırlıdır. 

L cüceleri Hidrit bantları (CrH, FeH, ve CaH) ve H2O  tarafından görsel kızıl ötede 
karakterize edilir. TiO  ve VO M cücelerinden daha sönüktür ve aslında orta L türlerinde 
düşük çözünürlük de tamamen yok olmaktadır. Hidrit bantları hatta geri L de kaybolmaya 
başlamaktadır. Alkali elementlerin (Na, K, Rb, Cs, ve bazen Li) temel düzeye geçişleri de 
güçlüdür. Kızıl ötedeki en çarpıcı özellikler orta ve geri L türlerinde yüzlerce Angstrom 
genişliğinde olan temel seviye Na I ve K I  ikililerin kanatlarıdır. Yakın kızıl ötede, H2O, 
FeH, CrH, ve CO bantları K I atomik çizgileri kadar ve en geri türlerde, H2 ile çarpışmayla 
belirlenen soğurma göze belirgindir. 

Đlk L cücesi, GD 165B,  Becklin & Zuckerman (1988) tarafından keşfedilmiştir, gerçi 
onun kızıl ötesinin benzersiz özelliklerinin ortaya çıkarıldığı beş yıl sonrasına 
kadar(Kirkpatrick et al. 1993) keşfedilmemişti. Delfosse et al. (1997) tarafından üç keşif ile 
başlayarak, daha  birçok L cüceleri artık ortaya çıkarılmaktadır- bu yazının yazıldığı tarihte L 
cücelerinin sayı 100 ün üzerindedir. 

L cücesi sınıflandırma sistemi Kirkpatrick et al. (1999a) tarafından  oksit bantları,  
hidrit bantları ve alkali çizgileri kadar K I ikilisinin genişlemesinin şiddetinin ölçüldüğü tayf 
oranlarını kullanarak belirlenmiştir. Bu sınıflama 6300-10000 Å dalgaboyunun aralığında   
tanımlıdır ve yakında yakın kızılöteye genişlemiş olacaktır. Sınıflamalar su anda her biri için 
L0 dan L8 e kadar her alt tür yarı tamsayı ile tanımlanmıştır.  
 
 4.Karbon Yıldızları 
 Karbon yıldızları ve daha sıradan AGB devlerinin arasındaki fark karbondan oksijene 
kadar olan atomların sayılarının oranında yatar, ki bu C/O oranı olur. Karbon ve oksijen biri 
diğeri için büyük bir çekime sahiptir, ve eğer oksijenden daha az miktarda karbon varsa, 
orada metal oksitlerden artan yeterli oksijen olacaktır; onun soğurma gücü tayfları baskın 
hale getirir. Ama eğer orada oksijenden daha çok karbon varsa, oksijenlerin tümü karbon 
bileşiklerinin yapımında kullanılır ve artan karbon sadece kendisiyle bileşik oluşturur.   
     Kozmik ölçekte, oksijen karbondan iki katı kadar boldur ve M yıldızlarına karbon 
yıldızlarından çok daha fazla rastlanır. Ama karbon yıldızlarındaki C/O oranı 1'den daha 
büyük olmalıdır. Böylesine büyük bir değişim nasıl olur? Biz yüzeysel bir bakışla aslında 
onların kompozisyonlarındaki değişimi onların yaşları olarak görüyoruz. Dönüşüm AGB' de 
başlar ve sadece iki veya üç güneş kütlesindeki yıldızları etkiliyor gibi görünür. Helyum 
karbonun oluşturduğu çekirdek çevresindeki kabukta yanar. Yıldızın dış kısmında, enerji 
dışarıya konveksiyon ile taşınır: sıcak gaz alttan yükselir, enerjileri serbest kalır, soğur ve 
düşer. Olağandışı durumlar hala tam olarak anlaşılamamıştır (konveksiyon astrofiziğin en zor 
problemlerinden biridir); konveksiyon akımı yıldızın içinde yeterince derine inebilirse 
karbonca zengin bölgeden gelen diğer akımlarla karşılaşabilir, bu birleşme çevrimi elementi 
yüzeye taşır. Dünya üzerindeki karbonun büyük bir kısmı, senin ve benim yaptığımız 
mekanizmaların ürünleri olarak üretilmektedir.  
     Bu oluşum süreci oldukça yavaş ve kütleye bağlı olduğundan, ara durumları görmeyi 
bekleriz. M ve karbon yıldızları arasında S sınıfı vardır, biz şimdi biliyoruz ki bunların C/O 
oranı 1’ e eşittir. S yıldızlarının sıcaklıkları M yıldızları ve karbon yıldızları kadar düşüktür, 
onlar tayflarındaki zirkonyum oksitlerden tanınırlar, ZrO M yıldızlarındaki TiO' in yerini alır. 
Birkaç tane S yıldızı vardır; bir çoğu ya M yada C ile karışıktır. M-S yıldızları varken M-C 
yıldızlarının olmaması ilginçtir. Birkaç tane S-C yıldızı vardır,  fakat onlarda son derece 
nadirdir; sadece 15 kadirin altında yaklaşık bir düzinesi bilinmektedir. M-C yıldızlarının 
olmaması ve bir çok S-C yıldızının olmasının nedeni karbon ve oksijenin hemen hemen 
tamamen karbon monoksitte kullanılmış olmasıdır. Zirkonyum oksijen için titanyumdan daha 
büyük bir çekime sahiptir, bu yüzden oksijen miktarı karbona yaklaşık eşit olduğu zaman, 
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oksijenin küçük bir kısmı tercih olarak titanyumu terk ederek zirkonyum tarafından kullanılır.  
Örneğin eğer C>O ise, bu durumda TiO (ZrO) için kullanılabilir oksijen yoksa,  böylece 
sonuç bir karbon yıldızıdır ve eğer C<O ise, CN ve 2C  için kullanılabilir karbon yoksa, 

böylece sonuç bir TiO ve ZrO nun moleküllerini içeren bir oksijen yıldızıdır. S-C ve M-S 
yıldızları 0.99 < C/O < 1.01 nın arasında çok sınırlı bir  orana sahipken, M ve S yıldızları 
yaklaşık 0.95  bir C/O oranına sahiptir ve C yıldızlarının oranı yaklaşık 2 dir.  

 
5. Değişkenlik 

 Kuzey sonbahar gecelerinin sonuna doğru, yaz gökyüzünün sıcaklığı kendisini belirli 
bir soğukluğa terk eder, nefis Cetus gökyüzündedir. Cetus'a uzun süre bakarsanız, Alpha 
Ceti'den (Menkar) ve Beta Ceti’den (Deneb Kaitos) başka belirgin üçüncü bir yıldız 
görebilirsin. Çoğu zaman o  insan görüş seviyesinin altında ve sönük olduğundan görülemez, 
ama uygun zamanda, aşağı yukarı yılda bir kez, Mira, "mükemmel yıldız" ve AGB 
yıldızlarının numunesi, Alpha' nın önemine yaklaşabilir veya belki Beta' ya rakip olabilir. 
Asırlardır bizim tarafımızdan bilinen, yıldızlar tipik olarak onuncu kadirden ikinci kadire 
kadar değişirler, geri dönüş periyodu 335 gündür.  

 
 Şekil 9. Cetus Takım yıldızı ve Mira 
             yıldızının konumu gösterilmektedir. 
 
 

Soğuk M cüceleri için değişkenlik 
sıradandır, bu yüzden değişkenlik soğuk 
M, C ve S-türü AGB devleri için vardır. 
Muhteşem ilk örnek olduktan sonra bu tip 
yıldızlar ortak olarak "Mira değişenleri" 
olarak adlandırılırlar. Onlar yıldız 
evriminin çok geç evresinde olan kırmızı 
dev yıldızlardır (asimptotik dev kolda) ki 
onlar gezegenimsi bulutsular gibi dış 

zarflarını atacaklar ve birkaç milyon yıl içerisinde beyaz cüce olacaklardır. Mira 
değişenlerinden binlercesi bilinmektedir. Değişimin mekanizması, M cüceleri için olandan 
tamamen farklıdır, değişimleri yıldızların manyetik alanlarının aniden salınmasından 
kaynaklanır. Mira değişenleri dönmeyle yarıçaplarının, sıcaklıklarının ve tayf türlerinin 
sürekli değişimiyle karakterize edilirler. Mira değişenlerinin 2 güneş kütlesinden daha küçük 
olduklarına inanılır, fakat geniş, şişmiş zarfından dolayı Güneşten binlerce kaz daha parlak 
olabilir. Onların, yıldızın tümünün küresel simetriyle genişleyip ve büzüldüğü biçimde radyal 
modlarda zonkladıklarına inanılır. Bu da hem yarıçap hem de sıcaklıktaki değişimin bir 
sonucu olarak ışıtmasının değişimine neden olur. Zonklama dönemi yıldızın yarıçapı ve 
kütlesinin bir fonksiyonudur.     

Zonklayanlara ilk tipik örnek Cepheid’lerdir. Cepheidler F ve G süperdevleridir ki HR 
diyagramında neredeyse dikey olan "kararsızlık kuşağında " bulunurlar. Değişimler iç etkiler 
tarafından üretilir, ki bu da yıldızların dikkat çekici bir düzenle genişlemesine ve büzülmesine 
neden olur. Zonklamalar katmanlardaki hidrojenin veya helyumun iyonizasyonu tarafından 
üretilir; bu ancak doğru derinlikte olur. Cepheid’ler zonkladıkça iç sıcaklık ve yoğunluk da 
değişir. Đyonizasyonun bu etkisi enerji gerektirir ve sıcaklığın biraz da olsa değişmesi - bu 
iyonizasyonu etkiler - iyonizasyon katmanının bir vana gibi davranmasına neden olur. Bu 
nedenle ısı enerjisini soğurabilir yada salabilir. Bu vana ve zonklamanın bir diğeri üzerine 
geri beslemesi ile zonklaması evrim iç yapısını daha kararlı bir hale getirinceye kadar devam 
eder. 
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Şekil 10. Uzun dönemli (Mira) 
değişen yıldız TT Monoce-
rotis’in yaklaşık 5 aylık dönem-
le 12 kadirden (solda) 8 kadire 
(sağda) değişimi gösterilmek-
tedir. 

 
 
 

 
Cepheidler bir periyot içerisinde tipik olarak 1 ya da 2 kadir kadar değişir ve 

periyotları da bir birkaç on gün kadardır.  Onların önemi ünlü olmayı hakkeder; onların 
dönemleri, ışıtmaları veya salt parlaklıklarını bulabilmek için kullanılır. Sonuç olarak, 
Cepheid’ler mükemmel bir uzaklık belirtecidir. Biz sadece bir Cepheid’in döneminin 
uzunluğuna ihtiyaç duyarız; onun salt parlaklığını görünür parlaklığıyla karşılaştırırız bu 
durumda uzaklığı elde ederiz. (Tabi ki o kadar kolay bulunmadı. Yirminci yüzyılın çoğu 
ilişkinin kesin olarak kurulması ve ölçülmesi için kullanılmıştır.) 

Soğuk Mira değişenleri de Cepheid’lerdeki aynı prensiplerde çalışır, ama onlar çok 
daha geniştirler. Bu da salınım için daha uzun zaman - genellikle bir yıl ya da daha fazla - 
gerektirir. Bilinen dönemleri 80 ile 1000 arasındadır hatta üstündedir. Sonuçta, Miralar 
alternatif olarak "uzun dönemli değişenler" veya kısaca LPV’ ler  olarak adlandırılırlar. 
Bununla birlikte onların büyük boyutları, onları Cepheidler'den çok daha az düzenli yapar. 
Onların dönemleri gün olarak çok değişkendir ve onların maksimum parlaklıkları birkaç 
kadir veya daha fazladır. HR diyagramının merkezi kısmının sağında oldukça uzaktaki 
kararsızlık kuşağında bulunurlar. LPV’ ler kaba bir periyot - ışıtma bağıntısı sağladığından 
gerçek uzaklıklarını belirlemek için çok yeterli değildirler.  

Miranın küçük bir alt kümesi zamanla döneminde bir değişme gösterir. Bu dönem 
birkaç on yıldan yüz yıla kadar zaman aralığında büyük miktarda artar veya azalır. Bunun 
ısısal zonklamadan kaynaklandığına inanılmaktadır, yıldızın merkezine yakın bir hidrojen 
kabuğu nükleer çekirdeksel birleşmeyi oluşturacak kadar yoğun ve sıcaktır. Bu yıldızın 
yapısını değiştirir, bunun sonucu olarak da dönemi değişir. Bu işlemin tüm Mira 
değişenlerinde olduğu tahmin edilir, fakat yıldızın (birkaç milyon yıldaki) asimptotik dev kol 
üzerindeki ömrü oldukça kısa süreli ısısal zonklamalar (birkaç milyon yıldaki) gösterir, bizim 
sadece bilinen binlerce Mira yıldızından birkaçını görebildiğimiz anlamına gelir. Buna 
rağmen, çoğu Mira değişenleri muhtemelen yıldız zarfındaki doğrusal olmayan davranış 
nedeniyle döneminde çevrimden çevrime önemsiz değişimler sergiler. 

Bütün Miralar AGB yıldızlarıdır ama AGB yıldızlarının hepsi Mira değildir. Yıldızlar 
HR diyagramının dev koluna ikinci kez tırmanmaya başladıklarında (karbon-oksijen 
çekirdekleriyle), oldukça kararlı olurlar. Bu yıldızlar HR diyagramındaki yollarının en 
tepesine yaklaştıklarında ortalama maksimum parlaklıklara ve yarıçaplara ulaşırlar, sadece 
son AGB evriminde büyük zonklamalar başlar. AGB yıldızları M, C veya S sınıflarından 
olabildiğinden dolayı Mira da olabilir. M sınıfının en ünlüsü Mira tabi ki kendisi Mira ama 
diğerlerinin birkaçı çıplak gözle, R Hydrae ve R Aquarii gibi, görünür. Bir S-türü Miranın en 
iyi örneği Chi Cygni'dir (parlaklığı 406 günde 14'üncü kadirden 3'üncü kadire parlamaktadır); 
C-yıldızı Mira'nın en ünlüsü Orion'un aşağısında belirsiz Lepus takımyıldızındaki R Leporis 
olması mümkündür (parlaklığı 432 günde 5'inciden 10'uncuya sönmektedir) değişir.  
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         Şekil 11. M türü Mira olan R Hydrae yaklaşık 346 günün üzerinde mükemmel olamayan 
                           düzenlilikte 5. ve 10. kadir arasında önemli bir değişim göstermektedir. [4] 

 
Çıplak gözle görülen çok büyük değişimler yanıltıcı olur. Bu yıldızların hepsi öyle 

soğuktur ki ışınımlarının pek çoğunu kırmızıötede salarlar, bu nedenle gözle görülemezler. 
Onların daha sönük cüce kuzenleri gibi, Miralar aslında bizim kavradığımızdan iki ila dört 
kadir daha parlaktır. Salt görünür parlaklığı belki -4' e ulaşabilir ama bir parlaklık ölçeğine 
dayandırdığımızda toplam ışınım -7' ye ulaşabilir, bu da güneşten yüz binlerce kat daha 
parlak bir yıldıza karşılık gelir. Kırmızıötede, Mira sadece bir veya iki kadir değişir. Ama 
yıldız zonklamaları kadar, yüzey sıcaklıkları da değişir ve tayf sınıfı M5' ten M9' a gider. 
Yıldızlar soğurken, ışınım değişikliği kırmızıötede daha da fazladır,  görünür ışığın miktarı 
birden azalır. Aynı derecede önemli olan, azalmış sıcaklığı henüz daha TiO moleküllerinin 
oluşumunu yükseltir, onların güçlü soğurma bantları görünür parlaklıklarını daha da çok 
azaltır. 

Bir Mira'nın sıcaklığı, onun yarıçap zonklaması ve yıldızın içindeki derinliğin 
artmasıyla birlikte değişir. Yıldız gazlarının geçirgenliği dalgaboyuyla değiştiğinden (bu 
yüzden çeşitli dalgaboylarında, biz çeşitli sıcaklık seviyeleri görürüz), görünür ve kırmızıöte 
maksimumları aynı zamanda aynı yerde değildir, görünür maksimum iki ay kadar önce gelir. 
Aslında bu yıldızların ne gibi göründüğünü hayal etmek çok zordur. Madem ki küresel 
olmadıklarını biliyoruz, o zaman onların salınımları da muhtemelen simetrik değildir. Suyla 
doldurulmuş bir balonun havada sallanması gibi küçük bir kütlenin salınımı hayal edilebilir. 

Değişenlerin diğer çeşitleri, "yarı-düzenli (SR)" ve "düzensizler (L)" soğuk yıldızlar 
alanında yer alan diğer değişenlerdir. Yarı düzenliler SRa, SRb ve SRc olarak alt sınıflara 
ayrılırlar. SRa ve SRb yıldızları devlere karşılık gelirken son kategori değişen süperdevlere 
karşılık gelir ve biz onlara sonra göz atacağız. SRa yıldızları (S Aquilae, R Ursae Minoris ve 
V Hydrae, son bir karbon yıldızı) Miralar' a benzerler ama SRa yıldızları 2.5 kadirden daha 
küçük görsel ışık genliklerine sahiptirler  ve dönemlerinde düzensizlikler sergilerler. SRb 
tipleri (4' üncü kadirden R Lyrae, W Orionis, R Crateris ve U Hydrae) daha iyi tanımlı 
dönemlere sahiptir ki onlar azdır. SRa ve SRb sınıfındaki değişenler, M, S ve C tayf türünden 
yıldızlar içerirler. Ancak karbonca zengin yarı-düzenlilerin kesri, karbon Miralarının 
kesrinden çok daha yüksektir. Bu durum, büyük ölçüde, atmosferik moleküler soğurmanın 
evre ile değiştiği yolun sonucudur. Soğuk, oksijence zengin yıldızların tayfında baskın olan 
TiO soğurması, düşük sıcaklıklarda yani minimum ışıkta çok şiddetli olmakta böylece 
değişkenliğin genliğinin artmasına ve bu yıldızların, Miralar gibi yüksek genliklere 
ulaşmasına neden olmaktadır. Karbonca zengin moleküller, düşük genlikli SR kategorisine 
giren C-yıldızlarında gözlenilen aşırı değişimleri göstermezler. SRa ve SRb değişenleri salma 
çizgisi gösterebilir ya da göstermeyebilirler; salma çizgileri gösterenler Miralara 
benzeyenlerdir.  

Evrim açısından, SRa ve SRb’ler, Miralara göre çok daha heterojendirler ve açıkça 
belli bir kütle aralığına düşen yıldızlar içerirler. Küresel kümeler, dev yada asimptotik dev 
kolunda bulunan ve Miralara göre daima daha düşük ışınımlı olan, çok sayıda böylesi yıldız 
içerirler. Yerel SRa ve SRb değişenlerinin kinematik incelemeleri, istatistiksel olarak onların, 
küresel kümelerden daha genç olduklarına işaret etmektedir. SRc yıldızlarının atalarının 
genellikle 8 den daha büyük kütleli oldukları düşünülmektedir. Yaklaşık bir dönem-ışıtma 
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bağıntısı gösterirler. 
 Düzensizler, devler için Lb ve süperdevler için Lc olarak iki alt sınıfa ayrılırlar, 
baştanbaşa dönemleri görülemez, biz sadece kararsız hareketleri görürüz. Değişken oldukları 
belirtilen fakat yeterince incelenmemiş olan yıldızlar bu sınıfa dahil edilirler.  
  

 
 Şekil 12. Yarı-düzenli karbon yıldızı değişen V Hydrae’nın AAVSO arşivlerinden alınmış 
                              Ekim 1961 ile Temmuz 1996 arasındaki V bandı ışık eğrisi. [3] 
 

Düzensizler, yarı-düzenliler ve Miralar arasındaki evrimsel ilişki tamamen açık 
değildir. Değişik tayf sınıflarında yoğunlaşan değişik tipler şöyledir: karbonca zengin Miralar 
soğuk kategorilere doğru yoğunlaşırken, oksijence zengin Miralar bütün M sınıflarına yayılır; 
SR ve düzensiz değişenler karbon yıldızlarına, ve oksijence zengin yıldızların içinde olduğu 
M6 ve M7 sınıflarına doğru kuvvetlice yoğunlaşırlar. SR değişenleri, yine de, daha küçük 
ışık değişimleri ve daha kısa dönemleriyle esasen Miralar olarak görünebilirler. Düzensizler 
Miralar olmaya çalışabilir ama bunu yapamazlar. Bir Mira bir keman teline benzetilebilir. O 
temel bir ses frekansına veya tona sahiptir ve o alçalıp yükselebilir, ama aynı zamanda daha 
yüksek frekansta veya tonda salınım yapar, ki bu onun eşsiz ses karakterini verir. Bazı 
Miralar, özellikle uzun dönemli olanlar,   normal temel frekanslarında titreşirler. Diğerleri 
birinci üst tonda zonkluyor gibi görünürler. (Bu konu değişen yıldız astronomlarının bir 
toplantısında iyi bir tartışma yaratabilir.) Düzensiz devler, sadece AGB' ye doğru giden bir 
başlangıç olabilir, aynı zamanda birkaç yüksek tonda salınım yapabilirler. 
 

6. Kütle Kaybı 
 Mira “atmosferi” (tayfında ortaya çıkan gazlı yüzeyleri) oldukça büyük şiddette 
görünümler sergiler. Bu yıldızlar hidrojenin soğurma çizgileri verebilmesi için çok 
soğukturlar, bunun yerine biz parlak-hidrojenin salma çizgilerini de gözleriz. Böylesi çizgiler  
çoğunlukla yüksek enerji ışınımla oluştururlar bu da atomun elektronlarını üst düzeye çıkarır, 
bunu takiben atomun elektronları geri düştüğünde enerjilerini kaybeder ve foton salarlar. 
Fakat Miranın ışık enerjisi çok düşüktür, bu nedenle salmalar başka bir yolla uyartılmalıdırlar.  
 Bunun yerine salmalar görünüşe göre titreşimler boyunca ortaya çıkarılan hareketli 
şok dalgalarının dışarıya doğru hareketinden  kaynaklanırlar. Madde hareketi ses hızından 
daha hızlı olduğu zaman şok dalgaları oluşur. En iyi benzerlik sesten hızlı uçan bir uçağın 
çıkardığı sesin patlamalarıdır ki bu hava moleküllerinin istenilenden daha büyük harekette 
hızla itilmesinden kaynaklanır. Sonuç, beklenmedik basınç duvarının kaynaktan 
genişlemesidir. Salmalardan ötürü, e harfi tayf sınıfına ilave edilir. 
 Soğumuş beyaz cüceler hariç (ve kara delikler, eğer bunları “yıldız” olarak 
adlandırmaya cesaret edersek), bütün yıldızlar rüzgarlar yoluyla kütle kaybederler (sıcak 
beyaz cüceler ve nötron yıldızları bile). En azından manyetik kuvvetle harekete geçen bir 
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kısmı olan güneş rüzgarı, her yıl güneşten 10 trilyonda biri kadar bir madde atılmasına neden 
olur: rüzgarlar atmosfere çarptığında yer küresindeki kuzey kutup ışınımlarını yaratırlar, fakat 
güneşi çok fazla etkilemeye yetersizdirler. Buna rağmen devler, güneşten çok daha yüksek 
ışıma güçlerine çok daha küçük yüzey çekimlerine sahiptir ve kütle kaybının hızı çok yüksek 
düzeylere yükselir, gelişmiş değişen olan AGB’lerde maksimuma ulaşırlar bu yıldızlar güneş 
sisteminin içinden daha büyük olabilir. 

Đlk kütleleri 8 güneş kütlesinden küçük tüm yıldızlar hayatlarını Asimptotik Dev 
Kolu’nda sona erdirirler. Bir AGB yıldızı çok genişlemiş konvektif atmosferle çevrelenmiş 
yozlaşmış C/O çekirdeği içerir, kütlesini yayılma hızları 5-30 km/s ve akıntı hızları 10-8 den 
10-4 MΘ/yıl olan yoğun madde atımı yolu ile kaybeder. AGB yıldızlarındaki kütle-kayıp 
mekanizması iyi anlaşılmamıştır. Toz oluşumu ve yavaş zonklamaların ilişkili olduğuna 
inanılır, bu dışarı atılma ışınım basıncı yoluyla olur. Fiziksel mekanizmanın işleyişini 
kavrayabilmemiz açısından bu yöntem önemlidir, çünkü kütle kaybı AGB evriminde 
baskındır ve ayrıca AGB yıldızları  ISM (yıldızlararası madde) ile toz ve gazın geri dönüşüm 
yoluyla galaksinin kimyasal evriminde önemli bir rol oynar. 
 Başından beri kütle kaybetmekte olan bu yıldızlar, şimdi atmosferik şok dalgalarının 
şiddetli saldırılarının altında buharlaşmaya başlar. Yukarı doğru atılan maddenin bir kısmı 
görebileceğiniz herhangi şeyden çok daha küçük ince toz taneleri şeklinde yoğunlaşır. Aşırı 
derecede parlak yıldızdan basınçla toz dışarıya itilir. Kuyruklu yıldızın kuyruğunda  aynı 
etkiyi görürüz; güneş ışığının etkisiyle geriye püsküren kuyruklu yıldızın kolay kırılan 
çekirdeğinden tozun serbest bırakıldığını görebiliriz. Toz dışarıya doğru hareket ettikçe 
beraberinde gazı da sürükler ve tüm sistem kirli gazın güçlü bir şekilde genişleyen küresi 
olarak akar. Mira yılda yaklaşık 10-7 güneş kütlesi hızda kütle kaybeder, daha büyük kütle 
durumunda hızlar yüzlerce kat daha büyüktür. Bu sayı küçük gibi görünse de, yıldızların bu 
durumu on binlerce yıldır sürdürdüğüne dikkat ediniz. Rüzgar akıntıları ara sıra 
güçlendirilebileceği gibi birden helyumca zengin iç kabukta aniden patlayabilir bu da yıldıza 
doğru bir enerji atılımı gönderir. Tüm dev evrimi boyunca güneş yaklaşık yarı kütlesini uzaya 
atacak ve kızgın iç çekirdekte bir gün yoğun sıkıştırılmış bir beyaz cüce gibi görülebilecektir. 
Çok büyük kütleli yıldızlar başlangıç maddesinin %80’nini veya daha çoğunu kaybedebilirler. 
 Dışarı doğru madde aktıkça, kütleli bir  Mira kendi yaptığı kozanın içinde kendi 
etrafını çevirebilir. Onun toz parçacıkları yıldız ışığını o kadar çok soğurur ki genişleyen bulut 
yıldız içinin görülmesini tayfın en azında optik bölgesinde engeller. Fakat soğurulan yıldız 
ışınımı toz taneciklerini birkaç 100 Kelvin dereceye kadar ısıtır ve kızıl ötede parlak bir 
şekilde ışık yayar, bu da esrarengiz yıldızın gökyüzündeki  konumunu belirtir.  

  

 

 

 

 

Şekil 13. Karbon yıldızı IRC+10216 onun kendi malzemesi olan 
bir toz kabuk tarafından sarılıdır. Daireler toz kabuğun iç kenarını 
ve yıldızın pozisyonunu göstermektedir. (S. Ridgeway ve J. 
Christou, AURA/NOAO/NSF.) 
 

 

Kızılötesi uydu rasathanesi olan IRAS 1982’de yerin etrafında bir yörüngeye 
oturtulmuş olup böylesi yıldızların büyük bir kısmını bulmuştur. Onlar daha gelişmiş uydu 
sistemleri yardımıyla daha detaylı bir şekilde incelenebilir. Yalnız yıldızların doğası dışarı 
akan tozlu zarfların tayfsal belirtileriyle ortaya çıkarılır. Kızılötede bir M tipi oksijence zengin 
Miranın karakteristiklerini ve oksijen ve silisyum tozlarından geniş salmaları, veya silisyum 
karbürden gelen ışınımı görebiliriz. Bu da bir karbon yıldızının onun içinde yandığını bize 
göstermektedir. Tozlu zarfların genişleme koşulları moleküllerin oluşumunu tercih eder ki 
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bunların salmaları da radyo tayfında belirlenebilir. M yıldız rüzgarları silisyum monoksit tayf 
çizgileri ve çoğu zaman kuvvetli hidroksilin güçlü salma çizgileri salar. Son derece gelişmiş 
kızılötesi parlak Miralar buna göre “OH/IR yıldızları” olarak adlandırılır. Burada OH 
gösterimi bu yıldızların, OH radikalinin 1612 MHz (18.6 cm) mikrodalga ışınımının 
gözlenmesiyle bulunmuş olmasından ileri gelir. O halde bu yıldızlar moleküler radyo 
kaynaklarıdır. Işınım yeğinliği bu yıldızların zarflarında özel bir pompalama kurgusunun 
çalıştığını gösterir. Buna maser etkisi diyoruz. OH çizgileri yıldızdan 500 AU uzaklıkta yıldız 
örtüsünün dış kısımlarından doğal maserler olarak salınırlar. Maser, bilinen laserin mikro 
dalga bölgesindeki şeklidir ki, bu da güçlendirilmiş ışınım salması ile ışığın güçlendirilmesi 
için bir kısaltmadır (LASER). Bir foton sadece düşük bir yörüngeden bir üst yörüngeye 
elektron uyartmak için gerekli enerjiye sahip olabilir, bu süre içinde de foton soğurulmuş olur. 
Buna rağmen, tam tersi olarak, foton üst yörüngedeki elektronu daha düşük yörüngeye 
düşürmeye zorlayabilir. Asıl foton etkilenmez ve enerji kaybeden elektronla yaratılan bir 
foton işin içine girer. Bu iki foton aşağı yukarı doğru titreşen “dalgalar” ile ve aynı doğrultuda 
titreşirler. Bu zorlama böylece yükseltici bir etkiye sahiptir ve bütün zorlamaların toplamı 
güçlü, dar bir ışınım demeti yaratır. 
 Fiziksel sistemler en düşük enerjilerini bulmaya çalışırlar. Normal bir gazın içinde 
daima üst bir yörüngeye göre çok daha düşük bir yörüngede daha çok sayıda elektron 
bulunur, böylece bütün atomlar sistem içinde net bir güçlendirme asla yoktur, salmalar ve 
soğurmalar (hem kendiliğinden hem de zorla) birbirlerini dengelerler. Buna rağmen, eğer 
yörünge bolluklarını tam tersine çevirebilir ve yukarıya daha çok elektron koyabilirsek, 
zorlanmış salmalar baskın olabilir, laser veya maser demeti üretebilir. Problem elektronları 
uygun düzeye yükseltmek amacıyla enerjiyle gazı “pompalamaktır”. Bir Mirada bu 
pompalama yıldızın kendi kızılötesi ışığı tarafından yapılmaktadır ki, biz yıldızınkiyle aynı 
dönemli değişen radyo dalgalarını gerçekten görebiliriz. 
 OH tarafından salınan salma çizgileri iki misline çıkar. Böyle bir fiziki olay, 
astronomide oldukça yaygındır, bu da isteyerek kabuktan salmalardan kaynaklanmış olarak 
açıklanır. Kabuğun uzak tarafı bizden uzaklaşacak yönde genişler(yıldız için görelidir), ve 
yakın tarafı bize doğru genişler (Aynı şey kabuğun büzülmesiyle ortaya çıkabilir, fakat bunun 
yıldızların doğasını belirlemede küçük bir etkisi vardır). Yarılmanın derecesinden on veya 
yirmi kilometre saniyelik genişleme hızını bulabiliriz. Bizim gördüğümüz rüzgar oldukça 
yavaş eser (rüzgarı saniyede binlerce kilometreye ulaşabilen patlamaların genişleme hızlarıyla 
karşılaştırılırsa). 

OH maseri yıldızlardan pompaladığından, OH değişimleri yıldız değişimlerine 
uymalıdır. Fakat onlar ışığın yıldızdan moleküler kabuğa geçmesi için gerekli zaman kadar 
gecikmiş olmalıdır ve sonra (uzun dalgaboyları şeklinde) bize doğru gelmelidir ve uzak 
taraftakinden gelen ışınımlar ön tarafındakinden gelenden daha fazla süre alır. Gerçekte 
gözlediğimiz şudur; üst üste binen bu iki çizgi ışığın kabuğu geçmesi için gerekli zaman ile eş 
zamanlı değildir. Bütün yapmamız gereken kabuğun çapını bulmak için bir tepenin 
diğerlerine benzeyen maksimumları ile ışık hızının farkı arasındaki zamanı ölçmektir ki, bu 
da tipik olarak aşağı yukarı 10.000 astronomik birim veya 10 ya da daha çok ışık yılı 
civarındadır. Saniyede 10 kilometrelerde rüzgar bu boyuta ulaşabilmek için binlerce yıldır 
esmek zorundadır, bu da yıldızın bu durumda ne kadar uzun süredir bulunduğunu bize verir. 
Yılda 10-4 güneş kütlesi kayıp hızıyla birkaç 10 güneş kütlesi, kabuğun tozlu sınırları içinde 
bağlanmalıdır. Sonunda kabuklar o kadar geniştir ki onların açısal çapını ölçebiliriz (birkaç 
1000 ışık yılı mesafede birkaç açı saniyesi ). Onların fiziksel çaplarıyla birleştirilmesi 
uzaklıklarını verir. Bu yıldızlar gerçek bir bilgi hazinesidir.  
 Maser salınımı basit OH ile durmaz. Bunun çok yakınında belki yıldızdan 100 AB’ 
den, diğer atomlarla çarpışmalarla pompalanan su maserlerini bulabiliriz, ve daha yakınında, 
neredeyse genişlemiş yıldız atmosferinin içinde, silisyum monoksitten maser ışınlarını 
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görebiliriz. Karbon yıldızı Miranın etrafındaki tozlu kabuklar bazı bakımlardan çok 
büyüleyicidir. Buraya kadar, küçük molekül maser salınımlarını gördük. Hidrojen siyanit ve 
silisyum sülfattan gelen ışınımları da içerir. En önemlisi, karbonun karmaşık moleküler 
şeklinde harekete sahip olmasıdır. IRC+10216 katalog adıyla bilinen bir cisimde 20 farklı 
çeşidini gözleriz, bunlar metil siyanit (CH3CN), (HC7N) ve etilen(C2H4) gibi organik 
maddeleri içerir. Böylesi gözlemler moleküllerin herhangi bir yerde oluşması eğilimini o şansı 
elde ettiklerinde moleküllerin hareketi eğilimini gösterir, ve bizim dünyamızın şekillendiği 
kirli madde dışındaki bulutlar da dahil gerçek yıldızlar arası uzayın içindeki tozlu gazın 
kimyasal yapısının aydınlanmasına yardımcı olur.  
 

          

Şekil 14. IRC+10216 karbon yıldızının etrafında fırlatılmış kabuktaki farklı bölgelerdeki farklı 
moleküller görülmektedir, her biri farklı durumlara ve yıldız ışığı tarafından aydınlatmanın derecesine 
bağlıdır. Yıldızın etrafındaki zarflardaki moleküler bolluk dağılımlarının çalışılması için yüksek 
çözünürlüklü molekül çizgi görüntülerinden faydalanılmış resimde, IRC+10216’ daki C4H (sağ panel) 
ve HCN (sol panel) den elde edilmiş kabuğun yüzeyden yayılımı gösterilmektedir. 

 
Hem karbon yıldızı Miralar, hem de OH/IR Miraları Galaksinin evriminde büyük 

öneme sahiptirler. Dışarıya doğru giden madde yıldızlararası madde olarak adlandırılan ve 
yıldızlar arasında ince bir şekilde dağıtılmış olan çoğu H ve He’dan ve karbon ve diğer ağır 
elementlerin tuzlarını da içeren önemli miktarda madde ekler. Bu işlemin bir sonucu olarak, 
patlayan yıldızlardan atılan madde ile birleştirildiğinde (bunlar çoğu element için çok  önemli)  
yıldızlararası  ortam  giderek  daha  zengin  hale ve  yaşlı yıldızın içindeki ağır element 
bolluğunun genç yıldızdan daha az olduğu iyi bilinen gerçeğini açıklar. Yer üzerindeki 
karbonun pek çoğu bizim ürettiğimiz de dahil çok uzun süre önce dev yıldızlarda üretilmiş ve 
güneşin oluştuğu bulutlar içerisine atılmıştır. 
 Belki en önemlisi, AGB yıldızları, çoğu yıldızlararası tozdan, karbon yıldızlarından 
atılan karbon tozlarından (grafit benzerleri), oksijence zengin Miralardan atılan silikatlardan 
sorumludur. Buz ve metal atomların toplaşmasıyla biriken ince tanecikler Samanyolu’nun 
büyük karanlık bulutlarının oluşmasına yardım eder, bu da açık bir karanlık gecede çıplak 
gözle görülebilen şaşırtıcı yapıyı verir.  Bulut örtüsünün içindeki toz, bulutun içindeki yıldız 
ışığının etkisiyle ısınır ve onlar mutlak sıfır civarında soğuk olarak büyür. Bu düşük 
sıcaklıklar bulutların yoğun kısımlarının oluşmasını ve onların çekimleri altında çökmesine 
izin verir. Büzülme, çöken kabarcıkların içini ısıtır. Yeteri kadar sıcaklığa gelince, Hidrojen 
“yanar”, proton–proton zinciri helyum oluşturmak üzere başlar. Bu yeni enerji büzülmeyi 
durdurur ve bir yıldız oluşur.  
 Dönme, bir disk içindeki yıldızın dış tarafındaki tozlu gazı döndürebilir. Bazı ilkel toz 
tanecikleri toplanıp ve büyüyerek, önce kuyruklu yıldızlara, sonra göktaşı gibi cisimlere, daha 
sonra gezegenlere dönüşür. Yer gibi bazı gezegenler yıldızların içlerinde üretilen ağır 
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atomlardan yapılmışlardır. Bu nedenle yıldızları yeni üretimlere yardım etmek üzere 
kütlelerini tekrar uzaya atan engin makineler olarak düşünebiliriz. Bu işlemlerin çoğu en 
soğuk yıldızlarda büyük Mira değişenlerinde yer almaktadır.   
 Yıldızların etrafında yörüngelerinde dolanan gezegenlere ne olduğunu düşünebiliriz. 
Birçok astronom çoğu yıldızın gezegen sistemlerine sahip olduğuna ve onların oluşumunun 
yıldız oluşumunun doğal bir sonucu olduğuna inanmaktadırlar. Bir anakol yıldızı 
evrimleştikçe ve daha parlak hale geldikçe etrafını kuşatan birkaç gezegenin daha sıcak 
olması kaçınılmazdır. Dev geliştikçe ve sonra AGB yıldızı olduğunda onun iç gezegenlerine 
ulaşır, gezegenler erir ve buharlaşır, genişleyen zarfın içine silikatlar ve karbon gibi ağır 
elementler eklenir. 
 Güneş Sistemimizde, Güneş genişlediğinde Merkür, Venüs ve Yer’in yörüngelerini 
dolduracağı kaçınılmazdır. Buna rağmen, gelecekte dev Güneş kütle kaybedecek, Venüs ve 
Yer gezegenleri kendilerini korusalar da uzağa hareketlerine neden olacak, sıcaklık yaşam 
için izin verilenden çok daha fazla olacaktır. Bu işlem boyunca, Yer’in ısıtılmasıyla bugünkü 
Venüs gibi 470 oC de, karbondioksitli sera atmosferi haline gelebilir. Daha pozitif bakışla 
Mars’taki yer altı suları eriyebilir, Mars’a geçici kalın bir atmosfer vermeye yardım edebilir 
ve bu da onu Yer gibi yaşanabilir bir hale getirebilir.  

Bu büyük ısı aynı zamanda dış gezegenlerde büyük değişimlere neden olacaktır. 
Ayrıca kuyruklu yıldızların içindeki bulutların erimesine neden olacaktır, bu da Neptün 
yörüngesinin biraz dışına uzanır. Bunlar ilkel küçük cisimler olup bir gezegen olabilirler, 
fakat bir tane yapmak için yeteri kadar madde kalmayacaktır. Kuyruklu yıldızlar toz ve 
buzdan oluştuğundan (yıldızlararası uzayda biriken), devlerin güçlü rüzgarları için hem katı 
maddeye, hem de su buharına katkıda bulunurlar. Güneş kütlesini ve çekimini kaybettikçe dış 
kuyruklu yıldız bulutundaki çok sayıda kuyruklu yıldız en yakın yıldıza doğru 
genişleyecektir, uzayda kaybolacaklar ve sonsuza kadar yıldızlararası uzayda başı boş 
dolaşacaklardır. 
 Henüz bütün yakıp yıkmalara neden onlar olabilir, genelde dev yıldızların temsilcisi 
olan en soğuk yıldızlar bizim için son derece önemlidir. Onlar ağır elementsiz ve tozsuz olan  
Güneş, Yer ve diğerlerinin oluşumuna yardım ederler. 
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Özet 

 
Yer’in kendi ekseni etrafındaki dönüşünde meydana gelen tedirginlik Edmund Halley’in 
yaptığı çalışmalar sonucunda ortaya çıkmıştır. Karşılaştığı en büyük sorun ise geçmiş 
çağlardaki tutulma ve gözlem kayıtlarının kendi yaptığı gözlemlerden türetilen 
kayıtlarla uyuşmamasıydı. Ya, Ay yörüngesi üzerinde hızlanıyor, ya da Yer’in dönme 
hızı yavaşlıyordu. Halley’in karşılaştığı bu problemin üzerinden 300 yıl geçmesine 
karşın bunun nedeni tam olarak anlaşılabilmiş değildir. Yer’in dolanma süresinde 
meydana gelen bu değişim, astronomlar tarafından delta-T (∆Τ) olarak 
adlandırılmaktadır. ∆Τ için doğru ve güvenilir değerler Sir Isaac Newton’un teleskopla 
yaptığı gözlemlerden sonra elde edilmeye başlandı. Tarihi gözlem kayıtlarını inceleyen 
Stephenson ve Morrison, M.Ö 700-M.S 1600 yıllarına ait  ∆Τ değerlerinin 
hesaplanabildiği bir bağıntı geliştirdiler. Bununla birlikte tarihi tutulum ve gözlem 
kayıtları da kullanılarak M.Ö.2000 yılına kadarki ∆Τ hesaplanabilmektedir. Bu 
çalışmada, nedeni tam olarak bilinmeyen ∆Τ değişimlerine neden olabilecek 
parametreler saptanmış ve bu parametrelerden Yer’in sismik hareketlerine ilişkin veri ile 
∆Τ verileri karşılaştırılıp, aralarındaki ilişki belirlenmeye çalışılmıştır. 

 
Abstract 
 
Edmund Halley played a pivotal role in the prediction of Earth's motion, but he 
encountered a problem. The eclipse and observation values he predicted were shifted 
with respect to the historical values. Either the Moon was accelerating in its orbit or 
Earth's rotation rate was slowing down. Although 300 years had passed, its reason is 
still incomprehensible. Astronomers use the quantity delta-T (∆Τ) to describe this time 
difference. Good values of delta-T only exist sometime after observation with the 
telescope by Sir Isaac Newton. Stephenson and Morrison developed a formula in which 
∆Τ values obtained between 700 BCE and 1600 CE can be calculated. If one uses all the 
available eclipse and observation values, this formula can be used to work out all the ∆Τ 
values going as far back as 2000 BCE. There are a number of parameters which are 
believed affecting the variations in ∆Τ. On the other hand, there is a pile of data on the 
seismic motions of the Earth. In this study, we compared the seismic data with the 
parameters causing ∆Τ variation. 

 
1.   Giriş 
1.1 Delta-T 
Yer’in kendi ekseni etrafındaki dönüşünde meydana gelen tedirginlik, Sir Isaac 

Newton’un  1678 yılında yayınladığı yerçekimi teorisini konu alan Principia adlı kitabından 
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sonra, Edmund Halley’in astronomi üzerine yaptığı çalışmalar sonucunda ortaya çıkmıştır. 
Halley, daha sonra kendi adını da alacak olan kuyrukluyıldız, Saros çevrimi ve daha bir çok 
konuda çalışma yapmıştı. Fakat karşılaştığı en büyük sorun, geçmiş çağlara ait tutulma 
kayıtlarının kendi yaptığı gözlemlere uyuşmamasıydı. Ya, Ay yörüngesi üzerinde hızlanıyor, 
ya da Yer’in dönme hızı yavaşlıyordu. Halley’in karşılaştığı bu problemin üzerinden 300 yıl 
geçmiş olmasına karşın bunun nedeni tam olarak anlaşılabilmiş değildir. Yer’in dolanma 
süresinde meydana gelen bu değişim, günümüzde astronomlar tarafından delta-T (∆Τ) olarak 
adlandırılmaktadır.[2] 

Delta-T için doğru ve güvenilir değerler 1610 yılında Sir Isaac Newton’un teleskop ile 
yaptığı gözlemlerden sonra elde edilmeye başladı. Günümüzde “delta T = TAI–UT1 + 32.184 
sec = (TAI–UTC) – (UT1–UTC) + 32.184 sec” [1] bağıntısı ile hesaplanan delta-T değişimi, 
tarihi gözlem kayıtlarını inceleyen Stephenson ve Morrison tarafından da 1984 yılında 
geliştirilen yeni bir bağıntı ile M.Ö. 700-M.S. 1600 yılları arasındaki değişim hesaplanabilir 
hale geldi. Ayrıca yine tarihi tutulum ve gözlem kayıtları kullanılarak M.Ö. 2000 senesine 
kadar ki delta-T hesabı yapılabilir duruma geldi. Fakat daha önceki zamanlar için bu formül 
ve kayıtlara güvenilmesi anlamlı değildir. [2] 
Bugün bir çok nedenden dolayı delta-T’nin önceden hesaplanmasının mümkün olmadığı 
bilinmektedir. Gel-git olayları, Ay-Yer uzaklığının değişimi, atmosferik hareketler, Yer’in 
sismik hareketleri delta-T’nin oluşturan parametrelerden bazılarıdır 

 
2.   Delta-T Değişimine Neden Olan Parametreler 
2.1 Gel-Git Olayları 
Gel-gitler okyanuslardaki deniz seviyesinin, normalinden aşağıda veya yukarıda 

olmasıdır. Bu olay Ay’ın ve Ay’dan daha da az oranda olmak üzere Güneş’in çekim 
kuvvetinden kaynaklanmaktadır.  Ay’ın etkilemesi sonucunda gel-git olaylarının sebebi kütle-
çekim kuvvetidir. Bu kuvvet cisimlerin birbirlerini çekmesinde ve bulundukları yerde 
tutulmasında etkilidir. Kütle-çekim kuvveti Ay tarafından Yer’e uygulandığı gibi Yer 
tarafından da eşit miktarda fakat zıt yönde Ay’a uygulanmaktadır. Gel-git olayı Yerküre’nin 
dönmesini birbirine zıt iki ayrı biçimde etkiler. Bunlardan biri gel-git nedeniyle oluşan 
sürtünme sonucu dönmenin uzun vadeli ve yavaş bir biçimde değişmesidir. Diğeri ise gel-
gitlerin gezegen üzerindeki sürekli hareketleri sonucu dönmede görülen çok küçük fakat hızlı 
değişimlerdir. Bu ikinci tür değişimlerin dönemleri birinciler ile tam olarak aynı dönemlidir. 

 

Şekil 2.1a : delta-T’nin yıllara göre değişimi [1] 
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2.1.1 Gel-Git Olayı Nedeniyle Meydana Gelen Değişim 
Kütle-çekim kuvvetin etkisi ile gel-gitler sebebiyle Yer üzerinde bir sürtünme kuvveti 

oluşmaktadır. Bu kuvvet olmazsa (yani Ay olmazsa) sürtünme kuvveti kalkacağı için Yer 
daha hızlı dönmeye başlayacaktır. Bu konudaki araştırmalar 300 yıl kadar önce Sir Edmund 
Halley’in Ay’ın yörüngesi üzerinde pozitif ivmelendiğini ileri sürmesi ile başlar. Oysa bu 
pozitif ivmelenme yalnızca görünür karakterde idi. Gerçekte Ay’ın pozitif ivmeleniyor 
görünmesi Yer’in dönme hızının yavaşlıyor olmasından kaynaklanmaktadır. Đşin özüne 
bakılacak olursa Ay yörüngesi üzerinde negatif ivmelenmekte fakat baskın olan olay Yer’in 
yörünge hızının yavaşlamasıdır. Bu yavaşlama gel-git nedeniyle ortaya çıkan sürtünmeden 
kaynaklanmaktadır. Yapılan hesaplamalar sonucu Ay her yıl 3.8 santimetre Yer’den 
uzaklaşmaktadır. Bu uzaklaşma Yer’in dolanma süresinin yılda ortalama 2.3 milisaniye 
uzaması anlamına gelmektedir. Bu süre ciddi bir rakam olarak gözükmese de üst üste 
konulduğunda bilimsel anlamda sorun teşkil etmektedir. [2,3] 

  
2.1.2 Gel-Git Olayı Kökenli Hızlı Değişimler 
Yerküre’nin dönüş hızındaki günlük değişimleri ölçebilmeye başladığımızdan bu yana 

Gel-git kökenli hızlı değişimler gündeme gelmeye başlamıştır. Aşağıdaki şekilde buna bir 
örnek gösterilmektedir. Bu şekilde Yer’in dönme hızında saatlik ölçümler sonucu elde edilmiş 
çok hızlı değişimler UT biriminde görülmektedir. Bu şekilde ayrıca okyanus gel-gitlerine 
ilişkin sayısal modelin öngörüsü de verilmiştir. Ölçümler “Very Long Baseline Interferometry 
(VLBI)” adlı kampanya çerçevesinde elde edilmiş olup Chopo Ma ve John Gibson 
(NASA/GSFC) tarafından analiz edilmiştir.  

 

Şekil 2.1a : Gel-gitlerin temsili 
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Şekil 2.1b : Kütle-Çekim Kuvveti 
Bağıntısı 

 

 

Şekil 2.1.2a : VLBI tarafından ölçülen, UT’deki hızlı değişim [3] 
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Modele ilişkin öngörüler ise “Special Bureau for Tides” web sitesinden alınmıştır. Bu 
şekilden de görülebileceği gibi UT1 de günlük ve yarım günlük değişimler söz konusudur ve 
bu değişimler okyanus modelinin öngörüsüyle oldukça iyi uyuşmaktadır.  

Gel-git olayının böylesi hızlı değişimlere neden olmasının iki yolu olabilir. Birincisi, 
bu olay sırasında su Yer üzerinde hareket etmekte ve Yer’in momentumunu değiştirmektedir. 
Bu durumda açısal momentumun korunabilmesi için Yerküre dönme hızını değiştirecektir. 
Đkincisi, gel-git akıntıları yavaşlayıp ya da hızlandıkça Yerküre ile açısal momentum alışverişi 
yapmaktadır ve bu da dönme miktarını etkilemektedir. Dönme miktarında gözlenen 
değişimler üzerinde ikinci mekanizma daha baskındır. [3] 
 

2.1.3 Gel-Git Olayı Kökenli Uzun Dönemli Değişimler  
Günlük ya da yarım günlük okyanus gel-gitlerinde olduğu gibi uzun dönemli okyanus 

gel-gitleri de Yer’in dönmesi üzerinde atalet momenti değişimleri ve gel-git akımları gibi 
etkiler yapabilmektedir. Ancak günlük ya da yarım günlük okyanus gel-gitlerinin aksine uzun 
dönemli okyanus gel-gitleri yeterince uzun dönemli oldukları için zorlayıcı eş-potansiyel 
yüzey tarafından baskı altına alınabilmektedir. Uzun dönemli gel-git potansiyeli Yerküre 
üzerinde bir eksene göre simetrik olup bunlar Yerküre’nin kutup atalet momenti üzerinde 
etkili olmaktadır. Bu haliyle, uzun dönemli okyanus gel-gitleri için söz konusu atalet terimi 
Yer’in dönme dönemi değişimleri üzerinde önemli etkiye sahip iken atalet ve akıntı terimleri 
de kutup hareketleri değişimleri üzerinde etkilidir. Gerçekte, uzun dönemli okyanus gel-
gitlerinin Yer’in dönme miktarı değişimi üzerindeki etkisi günlük ya da yarım günlük 
okyanus gel-gitlerinin etkisinden on kat yöresinde daha fazladır. Bu noktada, uzun dönemli 
Yer gel-gitlerinin ayrıca kutup hareketlerine ilişkin atalet momentine de katkıda bulunduğunu 
belirtmek gerekir. [3] 
 
 2.2 Gezegenlerin Çekim Kuvvetleri 
 Kütle-çekim kuvveti Ay-Yer ikilisi tarafından birbirlerine uygulandığı gibi, Güneş 
Sistemi’ndeki gezegenler tarafından da Yer ile karşılıklı olarak uygulanmaktadır. Yer 
üzerindeki sürtünme kuvvetinin değişimi açısından gezegenlerin varlığı ve uyguladıkları 
kuvvetler de önemlidir. Fakat gezegenlerin çekim kuvvetleri Ay’ın ve Güneş’inkinin yanında 
önemsenmeyebilecek düzeydedir. Ancak yine de Yer’in dönüş hızını etkilemek anlamında 
incelendiğinde şu veriler elde edilmiştir. 
 

 

En Yakın 1.28766 x1018 En Yakın 2.14736 x1020 
Yer-Merkür 

En Uzak 2.67245 x1017 
Yer-Jüpiter 

En Uzak 8.07314 x1019 

En Yakın 1.23588 x1020 En Yakın 1.56734 x1019 
Yer-Venüs 

En Uzak 2.84757 x1018 
Yer-Satürn 

En Uzak 8.26177 x1018 

En Yakın 2.21899 x 1022 En Yakın 5.16632 x1017 
Yer-Ay 

En Uzak 1.78117 x 1022 
Yer-Uranüs 

En Uzak 3.46981 x1017 

En Yakın 7.22602 x 1018 En Yakın 2.19535 x1017 
Yer-Mars 

En Uzak 1.58853 x 1017 
Yer-Neptün 

En Uzak 1.85701 x1017 

Şekil 2.2a : Gezegeler’in Yer’e uyguladıkları çekim kuvvetleri. Kuvvet birimleri Newton cinsinden  
                       verilmiştir.[10] 
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Gezegenlerin Yer üstündeki çekim kuvvetleri karşılaştırıldığında, Ay’ın Yer üzerine 
uyguladığı kuvvet Jüpiter’in en yakın olduğu durumda uyguladığının 103.3356 katıdır. 
Venüs’ün en yakın olduğu konumda ise, Ay’ın uyguladığı kuvvet Venüs’ünkinin 179.5467 
katıdır. Diğer gezegenler için bu rakam giderek artmaktadır. 

 
2.3 Atmosferik Hareketlerin Yer’in Dönüşüne Etkisi 
Yer üzerinde olan birkaç millik madde yerinin değişimi (katı veya sıvı) merkeze 

uygulanan açısal momentumu değiştireceğinden Yer’in dönüş hızı da değişecek buna bağlı 
olarak gün uzunluğu da artacak veya azalacaktır. Mesela bir buz patencisi kolları açıkken 
dönmesiyle kapalı dönmesindeki dönüş hızı farklıdır. Bunu patencinin kollarına uygulanan 
açısal momentumun kütle merkezine yakınlaştığı için açısal momentum hızının artmasına yol 
açacak böylece dönüş hızı artacaktır. Aslında Yer’de de  buna benzer olay gerçekleşir  

Aslında atmosferik hareketlerin asıl nedeni, rüzgar ve hava basıncı değişimleri Yer 
kabuğuyla etkileşerek bir sürtünme kuvveti oluşturur ve bu sürtünmeden dolayı Yer’in dönüş 
hızını azaltır. El Nino’na da bu hava hareketleri daha yoğun yaşandığı için Yer’in dönüş hızını 
da daha fazla azalacaktır ve gün uzunluğu da buna bağlı artacaktır. Yapılan hesaplamalar 
sonucunda 1982- 1983 yılları arasında El Nino Kasırgası’nın gün uzunluğunu 0.0008 sn 
artırdığını ve normal mevsimsel hava hareketleri de 0.0004 sn artırdığı gözlenmiştir. 
[4,5,6,7,8,9] 
 
 2.4 Yer’in Sismik Hareketlerinin Etkisi 

Yer’in sismik hareketlerinin de Yer’in dönüşüne etkisi Atmosferik Hareketlerin ki 
gibidir. Yer’in manto katmanı üzerindeki levhaların sismik hareketler sonucundaki hareketleri 
açısal momentumun değişimine neden olmaktadır., Yer’in dönme süresinin etkilenmesi 
açısından örnekler verilmesi gerekirse, 26 Aralık 2004’te ta Hint Okyanusunda meydana 
gelen çok aletsel büyüklüğü 9.0 olan Sumatra depreminin Yer’in dönüş hızını arttırdığı 
Jeofizikçilerin tanımlamalarından yola çıkarak ortaya konulmuştur. Oluşan şok dalgalarıyla, 
Yer’in bir tam devrini 3 mikro saniye kısaldığı tahminini yürütmektedirler. California, 
Pasadena’da bulunan NASA araştırmacıları bu değişikliğin kütlenin yer merkezine doğru 
ötelenmesine sebep olduğunu ve Endonezya’nın altındaki ağır tektonik plakayı salladığını 
belirtmişlerdir. [12] 

Advanced National Seismic System Catalog’tan alınan verilerle 1964-2004 yılları 
arasındaki aletsel büyüklüğü 4 ve üzerindeki depremler incelenip, delta-T verileriyle 
kıyaslandığında şu grafikler elde edilmiştir. 

  
Şekil 2.4b : 1964-2004 yılları arasında delta-T 
değişimiyle aletsel büyüklüğü 7 ve üzerindeki 
deprem sayısının yıllara göre grafikleri [1,11] 

Şekil 2.4a : 1964-2004 yılları arasında olan 
Toplam Deprem Sayısı ile delta-T’nin yıllara   
göre grafikleri [1,11] 
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 Şekil 2.4a’daki grafikten gördüğümüz gibi, 1964 ila 2004 yılları arasında, yıllara göre 
toplam deprem sayısı artış gösterirken, delta-T de aynı şekilde bir yönelim izlemektedir. 
Benzer şekilde Şekil 2.4b deki grafiğe de baktığımızda, delta-T değişimi ile aletsel büyüklüğü 
7 ve üzerinde olan deprem sayısı grafikleri hemen hemen örtüşmektedir.  
 

3.Veri ve Yöntem 
Bu çalışmanın amacı doğrultusunda, Yer'in dönme hızının değişimini sağlayan 

parametrelerden bahseden çeşitli makalelerden; Advanced National Seismic System (ANSS) 
Katoloğu’ndaki M.S. 1963 ve 2004 yılları arasında meydana gelmiş ve aletsel büyüklüğü 4 ve 
üzerinde olan tüm depremlerden ve The Astronomical Almanac 2005’ten Yer'in sismik 
hareketleri ile karşılaştırmak üzere aynı tarihler arasındaki delta-T değişim bilgilerinden 
yararlanılmıştır. 

M.S. 1963 ile 2004 yılları arasında gerçekleşen 253973 deprem verisi, aynı 
tarihlerdeki delta-T ve delta-T'nin değişimi ile karşılaştırılmıştır. Karşılaştırmalar yapılırken 
izlenen yol, öncelikle tüm veriye ilişkin değerlerin hesaplanmasıdır. Đkinci adımsa, verilerin 
elde edilen zamanlara göre grafiğinin çizilmesidir. Üçüncü adımda ise grafikler arasında 
karşılaştırma ve yorumlama yapılmıştır.   
   
 4.Sonuç 
 Yaptığımız araştırmalar, incelenen makaleler ve verilerin karşılaştırılması sonucunda, 
Yer’in dönme hızını etkileyen parametreler bu çalışmada sunulmuştur. Gel-Git olayları, Ay ve 
diğer gezegenlerin kütle-çekim kuvveti, Atmosferik hareketler ve Yer’in sismik hareketleri 
Yer’in dönme hızını etkilediği ortaya konulmuştur. Ancak bu parametrelerin yıl içinde 
etkileme miktarlarının önceden tam olarak belirlenme gibi bir durumun söz konusu olmaması 
sebebi ile, delta-T değerleri asla kesin olarak gelecek yıllar için belirlenemez. Astronomlar 
çeşitli yollarla sadece değişim için bir öngörüde bulunurlar. 
 
 
Kaynaklar 
 
[1]  The Astronomical Almanac 2005 
[2]  http://sunearth.gsfc.nasa.gov/eclipse/SEhelp/rotation.html 
[3]  http://bowie.gsfc.nasa.gov/ggfc/tides/intro.html 
[4]  http://image.gsfc.nasa.gov/poetry/ask/a11608.html 
[5]  http://image.gsfc.nasa.gov/poetry/ask/q772.html 
[6]  http://image.gsfc.nasa.gov/poetry/ask/q396.html 
[7]  http://www.novan.com/earth.htm 
[8]  http://www.eurekalert.org/pub_releases/2003-03/nsfc-cit030503.php 
[9]  http://www.nasa.gov/centers/goddard/news/topstory/2003/0210rotation.html 
[10]  http://solarsystem.nasa.gov/index.cfm 
[11]  Advanced National Seismic System Catalog 
[12]  http://www.worthyboards.com/index.php?showtopic=18147 
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Tuğba Nur SÖNMEZ1,2, Havva HARMANLIO1,2, Đbrahim KÜÇÜK1 

 
Özet 
 
29 Mart 2006  Tam Güneş Tutulması Afrika’dan Moğolistan’a kadar uzanan   bir hat 
içerisinde gözlenebilmesine rağmen en iyi atmosfer şartlarının Türkiye’de olması nedeni 
ile dünyanın dört bir yanından profesyonel ve amatör astronomlar ülkemize geldiler. 
Türkiye üzerinde tam tutulma hattı ise Antalya’dan Ordu’ya kadar uzanıyordu. Bu hat 
içerisinde kalan Kayseri’de Erciyes Üniversitesi Astronomi Kulübü (ASTER) Ocak 
ayından başlayarak, halkı bilinçlendirmek ve tutulma gözlemine hazırlamak için çeşitli 
etkinlikler yapmıştır. 
 
Anahtar Kelimeler:ASTER, Tam Güneş Tutulması 
 
 

  1.Giriş 
Erciyes Üniversitesi Astronomi Kulübü, yani ASTER,  Erciyes Üniversitesi Fen 

Edebiyat Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü eğitim-öğretim faaliyetlerine 
başlamadan önce, çoğunluğu fizik bölümü öğrencilerinden oluşan Astronomi Topluluğu 
olarak faaliyetlerine başladı.Üniversitemizin Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü'ne öğrenci 
alınması ile kulüp faaliyetleri canlılık ve hareket kazandı.  Ekim 2003’den beri görev 
yapmakta olan ASTER, Yönetim Kurulu’nun önderliğinde bugüne kadar çok sayıda film ve 
seminer gösterileri ile Erciyes Üniversitesi’nin en başarılı kulüplerindendir. Kulübümüzün 
yüklendiği en önemli görevlerden birisi de 4 Eylül 2004 tarihinde Erciyes Üniversitesi'nde 
gerçekleştirdiğimiz “III. Ulusal Astronomi Öğrenci Kongresi” oldu. Bu kongreye Türkiye'nin 
çoğu üniversitelerinden öğrenciler ve Astronomi Kulüpleri katıldı. 

 
2.Tam Güneş Tutulması Đçin Yapılan Hazırlıklar 
29 Mart 2006 Tam Güneş Tutulması hattı içerisinde kalan Kayseri’de tam tutulma 

14:04:16’da 51 sn boyunca gözlendi. 12:47:26 başlayan tutulma 15:19:55’e kadar sürdü ve bu 
gün  içerisinde ASTER, üniversitemizin Marianna Molu Amfi  Tiyatrosu’nda bir gözlem 
şenliği düzenledi. Tutulma programımız sadece bununla sınırlı değildi. 6-7 Mart 2006 
tarihlerinde Tutulma Avcıları-ASTER ortak etkinlikleri, 10-31 Mart 2006 tarihleri arasında 
Kayseri’deki liselere yapılan tutulma seminerleri, 28 mart 2006 tarihinde üniversitemizin 
Sabancı Kültür Sitesi Konferans salonunda Doç. Dr. Đbrahim Küçük’ün verdiği  tutulma 
semineri ile  29 Mart 2006 tam güneş tutulması için halkımızı ve üniversitemizi ama özellikle 
gençleri bilinçlendirdik. Bastırdığımız broşürlerde Tam Güneş Tutulması’nın ne olduğu 
Kayseri’den nasıl gözleneceği ve güvenli bir güneş gözlemi için dikkat edilmesi gereken 
noktalar hakkında bilgiler verildi. Okullara verilen seminerlerimiz ise bölümümüz ve ASTER  
hakkında kısa bir bilgi, genel olarak merak edilen astronomi konuları ve tam güneş tutulması 
olmak üzere 3 bölümden oluşuyordu. Kayseri merkezi meydanında kurulan bir stand ile 

                                                 
1
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halkımıza 29 Mart 2006 Tam Güneş Tutulması ile ilgili bilgiler verdik ve 28 Mart 2006’da 
Doç.Dr. Đbrahim Küçük’ün verdiği tutulma semineri ile tüm hazırlıklarımızı tamamladık. 

 
3. 29 Mart 2006 Tam Güneş Tutulması Günü 
29 Mart 2006 günü  Marianna Molu Amfi Tiyatronun yaklaşık 3000 kişi tarafından 

doldurulması ile  tutulma günü tam bir gözlem şenliğine dönüştü. Tam tutulma anını saniye 
saniye projeksiyon ile canlı olarak gösteren ASTER  orada bulunan halka unutulmaz bir 
tutulma günü yaşattı. Tutulma süresince toplam 4 teleskopumuzla gözlem yaptık. Bu 
teleskoplarımızdan ikisi 1400mm ve 1250 mm lik aynalı teleskop, diğerleri ise Meade ETX-
90 Maskutov-Cassegrain ve Meade 90 mm mercekli teleskoptur. Meade ETX-90 
teleskopumuzda güneş filtresi ile, diğer teleskoplarımızda ise güneş diskinin bir karton 
üzerine düşürülmesi yöntemi ile tutulmayı gözlemledik. Tutulma fotoğrafları ise Canon 4 
Megapiksellik, 4X optik zoom’a sahip dijital  fotoğraf makinesi ile, diğeri ise Zenit a 10,6 
diyaframa sahip 500 enstantene, 400 mm’lik makine ile çekilmiştir. 
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UZAYIN HUKUKĐ STATÜSÜ 

 
Ayşegül TANSEN1, Mesut ÖNEN2 

 
ÖZET 

 
Uzay hukukunun kökeni, 4 Ekim 1957’de Yer’in ilk yapay uydusu olan Spoutnik I’in 
fırlatılmasına dayanmaktadır. “Fetih” olarak adlandırılan bu süreç, birçok yasal sorunu 
beraberinde getirmiştir. 1959’da Birleşmiş Milletler Genel Kurulu bünyesinde 
“Atmosfer dışı boşluğun barışçı amaçlarla kullanılması” Komitesi kurulmuş ve 1963’te 
yayınlanan bir karar ile bu yeni faaliyet alanının temel ilkelerini somutlaştırarak, uzay 
boşluğunun keşif ve kullanımının sadece Đnsanlığın çıkarı için mümkün olacağı ve 
hiçbir şekilde ulusal egemenlik konusu edilemeyeceği vurgulanmıştır. Uzayın hukuki 
statüsü, Ay ve diğer gök cisimleri dahil, atmosfer dışı boşluğun keşif ve kullanımına 
yönelik devlet faaliyetlerinin temel ilkeleri,  gerek “Uzay Sözleşmesi” olarak 
düzenlenmiş 10 Ekim 1967’de yürürlüğe giren sözleşme ile, gerekse 11 Temmuz 
1984’te yürürlüğe giren ve insanlığın ortak malvarlığı olarak kabul edilmiş Ay ve güneş 
sistemindeki gök cicimlerinde devletlerin yürüteceği faaliyetlerin ayrıntılarını belirleyen 
sözleşme ile çizilmiştir.  
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2 Đstanbul Kültür Üniversitesi, Hukuk Fakültesi, Đstanbul, Tel:  0212 639 30 24, e-posta: m.onen@iku.edu.tr 
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BĐR GÜNEŞ LEKESĐ’NĐN GÖRÜNEN YÜZEY ALANI VE KONUMUNA 

BAĞLI OLARAK GERÇEK YÜZEY ALANININ BULUNMASI VE 
EVRĐMSEL YÜZEY DEĞĐŞĐMĐNĐN HESAPLANMASI 

 
Serkan TERLEÇ1, Serkan SOYSAL1, Volkan SOYSAL1,  

Müge GENÇ1, Sinan ALĐŞ1,2,  A. Talât SAYGAÇ2 

 
Özet 
 
Güneşi ideal bir küre olarak kabul ettiğimizde lekeler, zaman içinde Güneşin kendi 
etrafındaki dönüşüne bağlı olarak; a) gözlemciye göre yakınlaşıp uzaklaşarak görsel bir 
değişim yaratırlar, b) lekelerin bu hareketleri sırasında gözlemcinin bakış doğrultusuna 
göre farklı açılarda bulunmaları da, onların alanlarında görsel değişimlere yol açar. ilk 
olarak, lekelerin yakınlaşıp uzaklaşmaları ve gözlemciye göre farklı açılarda 
bulunmaları göz önüne alındı ve lekelerin Güneşin küresel yüzeyine teğet dairesel 
düzlemler oldukları kabul edildi. Böylece, lekelerin gerçek yüzey alanlarında leke 
evriminden dolayı bir değişim olmadığı kabul edilerek, gözlemciye göre görünen yüzey 
alanının değişimi matematiksel olarak hesaplandı. Đkinci olarak, evrimsel değişim 
dikkate alındığında, lekelerin zaman içinde meydana gelen gerçek yüzey alanlarındaki 
değişimler de hesaplandı. Bunun için, lekelerin farklı iki görünüş zamanı ve 
konumlarına ait güneş fitresi ile alınmış teleskop görüntüleri yeterlidir. Lekeler 
gözlemcinin bakış doğrultusuna yakın bir konumda iken elde edilen görüntülerinde, 
Güneşin kenarında bulundukları konuma göre; daha büyük görünen yüzey alanına sahip 
olacaklardır.  Böylece, yapılan hesaplamalar aynı zamanda lekelerin görünen 
alanlarında oluşan değişimin mikarını da ortaya çıkarmaktadır. Lekelerin evrimsel 
değişimini incelemek için, farklı konumlarda alınan görüntüleri incelenmelidir. Bu 
çalışmada, lekelerin herhangi bir konumdaki görüntüleri, gözlemcinin bakış 
doğrultusuna taşındığında evrimsel bir değişim yok ise, lekelerin farklı iki konumdaki 
görüntüleri gözlemcinin bakış doğrultusuna taşındığında aynı değerleri vermelidir. 
Ancak lekelerin gerçek alanları zamanla değiştiyse yani evrimleştiyse, yukarıdaki 
taşıma işleminin sonucunda, lekeler farklı boyutlara sahip olacaklardır. Bu farklar; 
lekelerin gerçek yüzey alanlarının evrimleşme miktarları olarak düşünülebilir.  
 
Anahtar kelimeler: Güneş lekeleri ,Güneş lekelerinin görünen alanları. 
 
Abstract 
 
If we accept the Sun is an ideal sphere then the sunspots are chanced the shapes as 
rotation of the Sun and line of side of observers. This work realised under advisor by 
teachers.  The areas of sunspots are calculated as mathematically according to different 
line of side observations. SOHO.  
 
Key words: Sunspots, Apperent areas of sunspots. 
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1.Çalışmanın Amacı 
Güneş lekeleri, Güneşin manyetik alan etkisine bağlı olarak Güneş yüzeyi üzerinde 

oluşan sönük ve siyah bölgelerdir. Güneş kendi ekseni etrafında döndüğü için bu lekeler 
zaman içinde bize göre yer değiştirirler. Lekelerin bir ömürleri ve evrimleri vardır. Bu evrim 
sürecinde gerçek büyüklüklerinde de değişimler meydana gelmektedir.  
Ancak güneşi düzgün bir küre olarak kabul edersek, yüzeyi üzerinde hareket eden teğet bir 
düzlem kenarlara doğru gittikçe gözlemciye göre küçülecektir. Bu küçülme görsel bir 
küçülmedir ve gerçekte cismin boyutlarında bir değişim olmamıştır. 
Bu projenin amacı; lekenin güneş yüzeyi üzerindeki konumuna göre görsel küçülmesini 
hesaplamak ve bunu yorumlamaktır. Bu hesap bize, güneş üzerinde bulunan farklı iki lekeyi 
gerçek boyutlarına göre kıyaslama imkanını ve aynı lekenin farklı zamanlardaki büyüklüğüne 
göre evrim sürecinin daha detaylı incelenmesi imkanını verecektir. 
 

2.Giriş  
Güneş, gökyüzünde gördüğümüz en büyük ve en parlak yıldızdır. Güneşi diğer 

yıldızlar gibi görmememizin nedeni bize çok yakın, ortalama olarak 149.6*106 km uzaklıkta 
bulunmaktadır. Dünya Güneş çevresinde elips bir yörünge üzerinde hareket etmektedir. Bu 
yüzden belirli zamanlarda, güneşe ortalama uzaklıktan daha yakın veya uzak olmaktayız. Bu 
çalışmada; bütün deney, gözlem ve uygulamalarda bu değişim göz önüne alınacaktır. Güneş 
düzgün bir küre yapısına sahip değildir. Ancak küreye çok yakın bir şekilde bulunduğu için 
onu düzgün bir küre olarak kabul edeceğiz. Güneş küresinin çapı 1.5*106 km dir ve çok güçlü 
bir manyetik etkiye sahiptir. Manyetik alan çizgileri, Güneş’in kendi ekseni etrafındaki 
dönüşü süresince birbiri üzerine sarılmaya ve daha sonra kopmaya başlar. Manyetik alan 
çizgilerinin koptuğu bu bölgelerde güneşin yüzey kısmında sönük ve genelde dairesel yapıda 
bulunan bölgeler oluşmaktadır. Güneş, dünya gibi katı bir yapıya sahip değildir ve kendi 
ekseni etrafındaki dönüşü her enlemde farklı hızlarda meydana gelmektedir. Bu etkiye bağlı 
olarak manyetik alan çizgilerinin rotasyon nedeniyle birbiri üzerine sarılması ve dolayısıyla 
kopması kutup bölgelerine doğru gidildikçe azalmaktadır.  
 

3.Yöntem 
Güneş lekeleri, güneş yüzeyi üzerinde merkezden 750000 km uzaklıkta bulunan sönük 

bölgelerdir. Leke grupları ve bazı özel lekeler dışında tüm lekeler dairesel bir görünüme 
sahiptir. Bu proje kapsamında, lekeleri dairesel ve güneş yüzeyine teğet düzlemler olarak 
kabul edeceğiz. Lekelerin güneş yüzeyi üzerinde, gerçek boyutları zaman içerisinde 
değişmektedir. Ancak bizler lekelerin boyutlarındaki görsel değişimi elde ederek, cismin 
gerçek evrimine ulaşmak istiyoruz. Yukarıda bahsedildiği gibi lekelerin bir değişim süreci ve 
buna bağlı olarak bir ömürleri vardır. Lekeler boyutlarına ve yapılarına bağlı olarak belirli 
sınıflara ayrılırlar. Bu sınıflamalarda ve buna bağlı olarak yapılan çalışmalarda en önemli 
özellik lekenin boyutudur. Yani güneş yüzeyi üzerinde kapladığı alandır. Bu alan; gerçek ve 
görsel olarak ele alınmaktadır. 
 

3.1.Güneş Lekelerinin Görsel Alanındaki Değişim 
Güneş yüzeyi üzerinde bulunan lekeler, güneşin kendi etrafındaki dönüşüne bağlı 

olarak yer değiştirirler. Bu yer değişimi sırasında, Güneş küresi üzerinde kenarlara doğru 
gittikçe gözlemcinin bakış doğrultusuna göre bir açı yapar ve gözlemciden uzaklaşırlar. Küre 
yüzeyi üzerindeki, gözlemciye en yakın nokta; kürenin merkeziyle gözlemciyi birleştiren 
doğrunun güneş yüzeyini kestiği yerdir. Leke burada bulunduğunda gözlemciye en yakın 
konumundadır ve aynı zamanda güneş yüzeyine teğet olan bu leke düzlemi, gözlemcinin 
bakış doğrultusuna da diktir.  Ancak güneşin kendi ekseni etrafındaki dönüşü nedeniyle leke 
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zaman içinde kenarlara doğru ilerleyecektir. Bu durumda gözlemciden uzaklaşacak ve güneş 
yüzeyine teğet olduğu için de gözlemcinin bakış doğrultusuna göre bir açı yapacaktır (Şekil.1) 
 
 

Şekil 1. Hesaplamalarımızda lekenin 
güneş yüzeyine teğet dairesel bir düzlem 
olduğunu kabul etmekteyiz. Oysa leke, 
güneş yüzeyi üzerinde bulunan ve aynı 
eğrisel yapıya sahip sönük bir bölgedir. 
A’daki güneş ile B’deki güneş aynı anda 
çekilen güneş görüntüsünü temsil 
etmektedir. A’da gözlemci, güneş ve leke 
arasındaki ilişki görsel olarak 
anlatılmaktadır. B’de ise aynı duruma 
gözlemcinin gözünden bakılmaktadır. 
Gözlemci a açısını bulabilmek için 
aşağıda gösterilen Şekil 2.’deki cetvelden 
yararlanılmaktadır. 
 
 
 
 

 
 
Şekil 2. Bu cetvel yardımıyla lekenin Şekil1.’de yer alan a açısını 
bulabiliriz. a açısı, güneşin merkeziyle gözlemciyi birleştiren 
doğru ile, güneş merkezinden lekeye çizilen doğru arasındaki 
açıdır. Bu açı aynı zamanda lekenin çekilen güneş fotoğrafının 
merkezine olan uzaklığıyla ilişkilidir ve buradan Şekil 3.’teki 
sonuca varabiliriz. 
 
 
 
 
 
 
Şekil 3. Yukarıdaki şekilde bulunan a ve b lekelerinin görünen 
alanları aynı oranda görsel küçülmeye uğramıştır. 
 
 
 
 
 
 
3.2.Küre Yüzeyine Teğet ve Dairesel Düzlem Đçin Görsel 
Alan 
Küre yüzeyine teğet ve dairesel bir düzlem; bir gözlemci 

tarafından incelendiğinde, gözlemci teğet düzlemin küre yüzeyinin bir kısmını kapladığını 
görecektir. Ancak bu görsel bir olaydır ve gözlemcinin teğet düzleme bakış açısıyla 
değişkendir. Bu sistemde dairesel düzlem (Güneş Lekesi) kenarlara doğru gittikçe, 
gözlemciden uzaklaşıyor ve gözlemcinin bakış doğrultusuyla bir açı yapıyor. Bunu uzaklaşma 
ve açısal dönme ile küçülme olarak iki etki şeklinde düşüneceğiz. Leke r yarıçaplı bir daire 
olduğu için, kenarlara doğru gittikçe elips şeklini almaktadır. Bu elipsin dikey uzunluğu r‘den 
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küçük olacaktır ve bunun tek sebebi güneş küresinin kenarlarının, orta kısımlarına göre 
bizden daha uzakta olmasıdır.  
 

3.3.Uzaklaşan Cismin Boyundaki Görsel Küçülme 
Küre olarak kabul ettiğimiz güneş üzerinde bulunan lekelerin; gözlemcinin gördüğü 

güneş fotoğrafı üzerinde kenarlarda bulunduğu durumlarda, fotoğrafın ortasında bulunduğu 
durumlara göre gözlemciye daha uzakta olduğu bilinmektedir. Lekenin gözlemciye göre 
hareketi incelenirken bu uzaklaşma da hesaba katılmalıdır. Gözlemciden uzaklaşan bir cisim 
günlük hayattaki gözlemlerimize göre de küçülecektir. Bu küçülmeyi bize verecek olan 
denklemi bulabilmek için aşağıdaki deney yapıldı. 
 

3.3.1. Deney 1. Uzaklaşan Cismin Boyundaki Görsel Küçülme. Deneyin Amacı, 
cisimlerin uzaklıklarıyla görsel boyutları arasındaki ilişkinin hesaplanmasıdır. Deneyin 
Yapılışı: Bu deneyin anlaşılabilirliğinin arttırılması için, dairesel bir yüzey yerine tahta 
kalemleri kullanılmıştır. Đki adet tahta kalemini aralarında 40 cm olacak şekilde yerleştirdik. 
Arkadaşlarımızdan biri gözlemci olarak bu iki kalemi inceledi. Bunu yaparken kalemlerden 
birine 40 cm, diğerine yaklaşık olarak 80 cm mesafede olması için gayret gösterdik. Bu 
şekilde gözlemcinin kalemlerden birine 1 birim, diğerine yaklaşık 2 birim uzaklıkta olmasını 
sağlamış olduk. 1 birim uzaklıktaki kalem ve yaklaşık 2 birim uzaklıktaki kalemlere aynı anda 
bakıldığında, uzaktaki kalemin yakındakinin yarısı kadar gözlendiğine şahit olduk. Bu 
durumu cetvel kullanarak pekiştirdik. Deneyin Sonucu: Cisimlerin görünen boyları (görünen 
enleri) uzaklıkla ters orantılı olarak değişir. Bu durum bize, bir cismin uzaklığıyla görünen 
alanı arasındaki ilişkiyi anlamamızda yardımcı oldu. Bunun için cismin eni ve boyu aynı 
oranda değişeceği düşünülerek, cismin görünen alanının uzaklığın karesiyle ters orantılı 
olarak değişeceği sonucuna vardık. Cismin gözlemciye olan uzaklığı ve görünen boyutu 
arasındaki ilişki Şekil 4.’de gösterilmiştir. 

 
Şekil 4. Cismin 
gözlemciye olan uzaklığı 
ve görünen boyutu 
arasındaki ilişki. 
 
 
Elips şeklindeki 
lekenin düşey 
ekseninin uzunluğu da 
aynı küçülmeye 
uğrayacaktır. Ancak 
leke kenarlara doğru 
gittiğinde bizim bakış 
doğrultumuza göre dik 
konumda olmayacak. 
Bu yüzden yan 
taraflarında açısal 

dönmeden 
kaynaklanan bir daralma olacaktır. Elips şeklinde gözlenen lekenin yatay ekseni, düşey 
eksene göre daha çok küçülecektir. Bu etki de göz önüne alındığında aşağıdaki sonuçlara 
ulaşıldı (Şekil 5’e ve Şekil 1’e bakınız). 
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3.4. Bakış Doğrultusunun Değişmesiyle Oluşan Görsel Boyut Farkı 
Bu çalışmadaki tüm adımlar, tamamen gözlemcinin gözünden incelenmektedir. Şekil 

1.’de açıkça görülen görsel küçülme olayı, iki farklı etkinin sonucu olarak oluşmaktadır. 
Bunlardan ilki olan Uzaklaşma Đle Küçülme’yi inceledik. Diğer etki ise, Açısal 
Küçülmedir. Bu etki;  gözlemcinin bir düzleme bakış açısının değişmesiyle, o düzlemin 
gözlemci tarafından algılanan boyutunun değişmesi olarak tanımlanabilir. Gözlemcinin bakış 
doğrultusu düzleme dik ise, gözlemci bu düzlemi bulunduğu mesafeden görebileceği en 
büyük hali ile görüyor demektir (Şekil 5’e ve Şekil 6’ya bakınız) . 
 

Şekil.5 P noktası güneşin 
merkezi. B noktası 
gözlemcinin bulunduğu yer. 
IPBI‘nin kestiği Leke, C 
noktasında gözlemci 
tarafından inceleniyor. ITGI: 
Elips Lekenin gözlemci 
tarafından görünen yatay 
ekseni. IEFI: Gözlemcinin 
bakış doğrultusuna bir açı 
yapan leke. Bu leke, IPBI 
yolu üzerindeki leke ile 
aynıdır. Tek fark, bu leke 
farklı bir zamanda 
gözlemlenmekte. 
 
 
 
 
 

 
Şekil.6 r: A Konumunda Lekenin Yarıçapı, m: Aynı 
Lekenin B Konumundaki Dikey Ekseni, k: Aynı 
Lekenin B Konumundaki Yatay Ekseni, A Dairesi, 
Lekenin gözlemcinin bakış doğrultusundaki 
görünümünü temsil etmektedir. Elipsi ise, Lekenin 
gözlemciye göre güneş görüntüsünün kenarında 
olduğu durumdaki görüntüsünü temsil etmektedir. 
 

 
 
 

 
 
 
3.5. Uzaklıktan Bağımsız Olarak Açısal Küçülmenin Hesaplanması 
Bir düzlemin gözlemciye olan uzaklığı değiştirilmemek koşuluyla, düzlemin 

gözlemcinin bakış doğrultusuna göre bir açı yapması halinde eninde oluşan görsel değişime 
kısaca “Açısal Değişim” diyebiliriz. Bu değişim Şekil 7.’ de detaylı olarak anlatılmıştır. 
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Şekil 7. Sol tarafta gözlemci, r 
yarıçaplı dairesel bir düzleme dik 
olarak bakmaktadır. Sağ tarafta ise, 
düzlem gözlemciye göre (a+b) 
derecelik bir açı yapmaktadır (Bu 
açı Şekil 5’te bulunan açıdır). 
Gözlemci her iki durumda da 
düzleme aynı uzaklıkta 
bulunmaktadır. Sol tarafta dairesel 
düzlemi r yarıçapında görmektedir. 
Sağ taraftaki durumda ise, 
gözlemci eliptik düzlemin 
(gözlemci, dairesel düzlemi eliptik 
olarak algılamaktadır)  yatay 
eksenini 2k  (k: yatay eksenin 
yarısı) uzunluğunda görmektedir. 
 Ancak gözlemciye göre, 
dairesel düzlemin dikey ekseninde 

görsel olarak bir değişim olmamıştır ve dikey eksen, gözlemciye göre hala 2r uzunluğundadır. Bu 
açısal hareketi düşünerek ve Şekil 7.’deki bilgilerden yararlanarak aşağıdaki basit formüle ulaşabiliriz. 
 
2k : Eliptik düzlemin (Görsel olarak eliptik) yatay uzunluğu 
r : Dairesel düzlemin yarıçapı 
 

k = r . Cos(a+b) 
 

Dairesel bir düzleme olan uzaklığımızın ve bakış doğrultumuzun, düzlemin görünen 
alanını nasıl değiştirdiğini ayrı ayrı inceledik. Şekil 7a’da, bu iki etki birleştirilerek lekenin 
bakış doğrultusuna dik olması ya da bir açı yapması durumunda oluşan alanlar arasındaki 
ilişki verilmektedir. 

Şekil 7a. Lekenin görsel alanındaki değişim. 
 
S =Lekenin gözlemciye dik konumunda görünen 
alanı, Sl =Lekenin güneş küresinin kenarındaki 
konumunda görünen alanı, R = Güneşin yarıçapı  
d1=Lekenin gözlemciye dik konumunda 
bulunduğu andaki uzaklığı (d1

 = D - R), 
D=Günşin merkezinin bize olan uzaklığı, d2=Lekenin güneş küresinin kenarındaki 
konumunda gözlemciye olan uzaklığı, r = Lekenin gözlemciye dik konumunda yarıçapı, 
k=Lekenin güneş küresinin kenarındaki konumundayken (Elips Leke) yatay ekseninin 

uzunluğu (Şekil 8.’e bakınız). m=Lekenin güneş küresinin kenarındaki 
konumundayken (Elips Leke) düşey ekseninin uzunluğu (Şekil 8’e 
bakınız). 
                     
 
Şekil 8. Elips leke tanımı. 
 
Formülde kullanılan açılar Şekil 7’de verilmiştir. a: Lekenin güneş 
üzerindeki konumuna göre, aşağıdaki cetvel yardımıyla bulabiliriz.  
 



Bir Güneş Lekesi’nin Görünen Yüzey Alanı ve Konumuna Bağlı Olarak Gerçek Yüzey Alanının Bulunması ve Evrimsel 
Yüzey Değişiminin Hesaplanması  

 

 1159 

  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Yukarıdaki cetvelde a ve b lekelerinin, Şekil 1. ve Şekil 5.‘te kullanılan “a”  açısı 

bulunmaktadır. Lekeler 300 çemberinde bulunduklarından, bu lekeler için a = 300  dir (Şekil 1. 
ve Şekil 5.’e bakınız). Cetvel lineer dağılıma sahip değildir. Ancak biz her 100‘lik aralıklar 
içinde lineer değişim olduğunu varsayıyoruz. b: Lekenin güneş üzerindeki yerine ve 
gözlemcinin konumuna bağlı olarak değişir ve a açısı yardımıyla bulunabilir. Şekil 9.’da b 
açısıyla ilgili bilgiler verilmektedir.  

 
Şekil 9.  
 
b açısını bulabilmek için Şekil 
9’daki d2  uzunluğu ve  IHKI  
doğru parçasının uzunluğuna 
ihtiyacımız olacak.  

 
sin(b) = I HK I   /  d2 

 
Not: b açısının sinüs değerini 
biliyoruz ve hesap makinası 
yardımıyla açısal değerine 
ulaşabiliriz. 
 

S =  . r . r =  . r2 

Sl =  . m . k 
 
m: Sadece uzaklığa bağlı 
olarak değişiyor, k: Uzaklığa 

ve bakış açısının değişmesine bağlı olarak değişiyor,  
 
m = r . d1 / d2       Şekil.4, Şekil.5 ve Şekil.6’yı inceleyiniz. 
k =  r . d1 / d2 . cos(a+b)      Şekil.4, Şekil.5, Şekil.6 ve Şekil.7’ yi inceleyiniz. 
Sl =  . r . (d1 / d2) . r . (d1 / d2) . cos(a+b) 
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Lekenin Görsel Alanındaki Değişim 
 

Sl =  . r2 .  (d1 / d2)
2 . cos(a+b) 

S / Sl  =  r2  /  (m . k) 
S = Lekenin gözlemciye dik konumunda görünen alanı 
Sl = Lekenin güneş küresinin kenarındaki konumunda görünen alanı 
d2 = Lekenin güneş küresinin kenarındaki konumunda gözlemciye olan uzaklığı 
r = Lekenin gözlemciye dik konumunda yarıçapı 
k = Lekenin güneş küresinin kenarındaki konumundayken (Elips Leke) yatay ekseninin uzunluğu 
m = Lekenin güneş küresinin kenarındaki konumundayken (Elips Leke) düşey ekseninin uzunluğu 
d1 = Lekenin gözlemciye dik konumunda bulunduğu andaki uzaklığı 
 

3.6. Hesaplama-1: Arşivimizdeki Bir Lekelenin, Evrimine Bağlı Olarak 
Boyutundaki Değişimin Hesaplanması 
Arşivimizde bulunan lekeler içinden yapmak istediğimiz hesaplamalara uygun bir 

lekeyi seçerek, bu lekenin farklı zamanlardaki görüntülerini inceledik. Güneşin kendi 
eksenindeki dönüşüne bağlı olarak leke güneş üzerinde hareket etmektedir. Bu hareketi 
boyunca lekeyi gözlemleyerek, bu resmi Paint Programına aktardık. Bu program yardımıyla 
lekenin iki farklı zamana ait alanlarını hesapladık. Bu hesaplamayı programda daire ve 
elipsler için sağ alt köşede verilen eksen uzunluklarından faydalanarak yaptık. Bu iki farklı 
zamana ait leke görüntülerinde, incelemiş olduğumuz lekenin zaman içerisinde küçülmüş 
olduğunu gördük. Bu küçülme görsel bir küçülme veya gerçek bir küçülme olabilir. Bizim 
hesaplarımız, küçülmenin nedenini bulmaya yönelik hesaplardır. Sonucu, formülümüzde de 
elde ettik. Ancak yakın bir sonuca ulaşmasaydık lekenin evrimleştiğini ve gerçek olarak 
boyutlarının değiştiğini söyleyebilecektik. Elde ettiğimiz bu sonuçla, incelediğimiz lekenin en 
azından bizim formülümüzün hassasiyetinde bir evrim geçirmediğini söyleyebiliriz.  

Đstanbul Üniversitesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü arşivinden edindiğimiz 
gözlemlerden 16298 ve 16299 sayılı gözlemlerde yer alan lekeleri inceledik. Bu lekelerin 

Şekil 1.’de yer alan a 
açılarını hesaplamak için, 
Paint Programında gözlem 
kağıdını ve cetvelimizi üst 
üste çakıştırdık. Hassas 
ölçüm yapabilmek için, 
dairesel cetvelin 
kenarlarının Güneş 
Gözlem Arşivi 16298 ve 
16299 sayılı gözlemleri 
sırasıyla gösterilmektedir. 
Şekil 10.’daki A ve Şekil 
11.’deki A’ aynı lekenin 
farklı zamanlarda alınmış 
gözlemleridir. Burada 
16298 sayılı gözlemde 
bulunan A lekesi cetvelde 
yaklaşık olarak 240 

bölgesinde, 16299 sayılı 
gözlemde bulunan A’ 
lekesi ise  yaklaşık olarak 

370 bölgesinde  bulunmaktadır. Bu açılar onların, formülümüzde yer alan a açılarıdır. A ve A’ 
aynı lekenin farklı zamanlardaki görüntüsüdür. Bu görüntüleri formülümüzdeki gibi bakış 
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doğrultumuza taşıyarak gerçekte nasıl göründüklerini bulabiliriz. Bulduğumuz sonuçlardaki 
yatay ve dikey eksen uzunlukları aynı ise lekenin evrim geçirmediğini, farklı ise evrim 
geçirdiğini ve gerçekten büyüklüğünün değiştiğini söyleyebiliriz. Bunun için A ve A’ 
lekelerini ayrı ayrı inceleyerek bakış doğrultumuza taşıyalım. 
 

A Lekesi Đçin: 
 

sin(b) = IHKI   /  d2 
 
a = 240 Şekil 10.’ a bakınız. 
d1 =  149.250.000 km 
d = 750.000 (1 – cos (240 ) km  
d = 64840,9067 km 
d2 =  (( 750000 . sin (24

0))2   +  (149250000 + 64840,9067)2) ½    km 
d2 =  149.314.840,9 km  
sin (b) = 750.000 . sin (240)   /   149314840,9  
sin (b) =0,0020430151 
b = 00,1171 
 
m1 : A lekesinin güneş küresinin kenarındaki konumundayken (Elips Leke) düşey ekseninin 
uzunluğu, 
mı1 : A lekesinin bakış doğrultusuna getirildiğinde düşey ekseninin uzunluğu ise; 
 

m1 = m
ı
1 . d1 / d2 

 
m1 = 52

 birim  ( Bu birim, Paint Programının verdiği ölçü birimidir. Bize oran gerekli olduğu 
için birimin bir önemi yok.) Şekil 12.’ye bakınız 
52 = mı1

 . 149250000 / 149314840,9 
mı

1
 = 52,02259113 birim  (A lekesini boyutlarını değiştirmeden gözlemcinin bakış 

doğrultusuna taşıdığımızda, lekenin düşey ekseninin gözlenen uzunluğu) 
 
k1 = k

ı
1
 . d1 / d2 . cos(a+b) 

k1= 49 birim   ( Bu birim, Paint Programının verdiği ölçü birimidir. Bize oran gerekli olduğu 
için birimin bir önemi yok.) Şekil.12’ bakınız. 
 
49 = kı . (149250000 / 149314840,9) . cos(24+0,1171) 
 
kı1= 53,7094651 birim (A  Lekesini boyutlarını değiştirmeden gözlemcinin bakış doğrultusuna 
taşıdığımızda, lekenin yatay ekseninin gözlenen uzunluğu). 
 

A
ı Lekesi Đçin: 

 
a = 370                Şekil 11’E bakınız. 
d1 =  149.250.000 km 
d = 750000 (1 – cos (370 )) km  
d = 151023,3674 km 
d2 =  (( 750000 . sin (37

0))2   +  (149250000 + 151023,3674)2) ½    km 
d2 =  149.401.705,2 km  
 
sin (b) = 750.000 .  sin (370)   /  149401705,2  
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sin (b) =0,00302113 
b = 00,1731 
 
m2 : A

ı Lekesinin güneş küresinin kenarındaki konumundayken (Elips Leke) düşey ekseninin 
uzunluğu, Şekil.13’ bakınız. 
mı2 : A

ı Lekesinin bakış doğrultusuna getirildiğinde düşey ekseninin uzunluğu ise; 
 

m2 = m
ı
2 . d1 / d2 
 

m2 = 57
 birim  ( Bu birim, Paint Programının verdiği ölçü birimidir. Bize oran gerekli olduğu 

için birimin bir önemi yok.)   Şekil 13.’e bakınız. 
57 = mı2

 . 149.250.000 / 149401705,2 
mı2

 = 57,05793766  birim  (Aı Lekesini boyutlarını değiştirmeden gözlemcinin bakış 
doğrultusuna taşıdığımızda, lekenin düşey ekseninin gözlenen uzunluğu) 
 

k2 = k
ı
2
 . d1 / d2 . cos(a+b) 

 
k2= 36 birim   ( Bu birim, Paint Programının verdiği ölçü birimidir. Bize oran gerekli olduğu 
için birimin bir önemi yok.)    Şekil 13.’e bakınız. 
36 = kı . (149250000 / 149401705,2) . cos(36+0,1731) 
 
kı2

 = 44,64187035 birim (Aı Lekesini boyutlarını değiştirmeden gözlemcinin bakış 
doğrultusuna taşıdığımızda, lekenin yatay ekseninin gözlenen uzunluğu) 
 

4. Tartışma ve Sonuç 
Đstanbul Üniversitesi gözlem verilerini kullanarak, bir lekenin farklı iki zamana ait 

görüntüsünü analiz ettik. Bir lekenin zaman ve konumuna göre boyutlarının değişmesinin iki 
farklı nedeni olabilir. Bunlardan biri lekenin gerçekten evrim geçirerek küçülmesi, bir diğeri 
ise lekenin güneş küresi üzerindeki hareketi nedeniyle oluşan görsel bir farklılaşmadır. Biz 
bunun nedeni araştırarak yukarıdaki sayısal değerlere ulaştık. Bu değerler içinde bizi 
ilgilendirenler, farklı iki zamanda ve konumda, lekenin sanal olarak gözlemcinin bakış 
doğrultusuna getirildiği takdirde oluşacak görüntülerinin yatay ve düşey eksenlerinin 
uzunluklarıdır. A lekesini gözlemcinin bakış doğrultusuna taşıdığımızda, elips lekenin düşey 
ekseni; mı1

 = 52,02259113 birim  (A lekesini boyutlarını değiştirmeden gözlemcinin bakış 
doğrultusuna taşıdığımızda, lekenin düşey ekseninin gözlenen uzunluğu) yatay ekseni ise; kı1= 
53,7094651 birim  olarak hesaplandı. Aı lekesini gözlemcinin bakış doğrultusuna 
taşıdığımızda, elips lekenin düşey ekseni; mı2

 = 57,05793766  birim  (Aı Lekesini boyutlarını 
değiştirmeden gözlemcinin bakış doğrultusuna taşıdığımızda, lekenin düşey ekseninin 
gözlenen uzunluğu) yatay ekseni ise; kı2

 = 44,64187035 birim  olarak hesaplandı. Eğer mı1 ve 
mı2 birbirine eşit olsaydı, bu lekenin düşey ekseninin uzunluğunda gerçek bir değişim 
olmadığını söyleyebilecektik. Ancak burada mı1

 = 52,02259113 birim  ve mı2
 = 57,05793766  

birim  hesaplandığı için lekenin düşey ekseninde mı2 / m
ı
1 oranında bir büyüme olduğu 

görülmektedir. Aynı şekilde kı1 ve k
ı
2 de birbirine eşit olsaydı, incelediğimiz lekenin yatay 

ekseninin uzunluğunda gerçek bir değişim olmadığını söyleyebilecektik. Ancak burada kı1
 = 

53,7094651 birim ve kı2
 = 44,64187035 birim olarak hesaplandığı için lekenin yatay 

ekseninde kı1 / k
ı
2 oranında bir küçülme olduğu görülmektedir. Bu hesaplama sonucunda 

lekenin gerçek büyüklüğündeki değişimin oranını bulduk. Bizim hassasiyetimize göre bu 
oranlar aşağıdaki gibidir. Lekenin düşey ekseninde mı2 / m

ı
1 = 57,05793766  /  52,02259113 = 

1,0968 oranında bir büyüme olduğu görülmektedir. 
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Lekenin yatay ekseninde kı1 / k
ı
2 =53,7094651  / 44,64187035 = 1,2031 oranında bir küçülme 

olduğu görülmektedir. Bu çalışma ele alınırken, lekelerin güneş yüzeyine teğet dairesel bir 
düzlem olduğu varsayılmıştır. Lekelerin Şekil 1.’de yer alan a açılarını hesaplamamızda 
yardımcı olan enlem cetvelleri Şekil 2.’de görüldüğü gibi lineer bir ölçü sistemine sahip değil. 
Ancak yaptığımız hesaplamalar sırasında, bu cetvel üzerinde her 10o‘lik dilim içerisinde lineer 
bir değişim olduğu varsayılmıştır. Bu hassasiyette yapılan hesaplamaların sonucunda, 
incelediğimiz lekenin evrimleştiğini ve yüzey alanında gerçek bir değişim olduğu 
söylenebilir. 

 
    Şekil 10. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Şekil 11.  
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

Hesaplarımızda kullanmak üzere iki adet a açısı (Şekil 1’e bakınız) tespit ettik. 
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Şekil.12 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Şekil.13 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
Kaynaklar 
1) http://www.meadows3.demon.co.uk/ 
2) http://www.istanbul.edu.tr/fen/astronomy/hinfo.php?info=10&set=1 
3) Sun, Earth and Sky      Kenneth R. Lang            ISBN 3-540-5878-0, Professor Kenneth R. Lang, 

Deparment of Physic and Astronomy Robinson Hall, Tufts University, Medford, MA 02155, USA 
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Ek 1: Güneş Leke Arşivi 
 

Hesaplamalarda Kullanılan Gözlemler 
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GÜNEŞ SĐSTEMĐ DIŞI GEZEGEN SĐSTEMLERĐ 

 
F. Korhan YELKENCĐ1 

 
Özet 

 
Bilindiği gibi, gelişen teknoloji ile günümüzde birçok yeni gezegenler keşfedilmiştir. 
Yakın ve Güneş benzeri yıldızların taranmasıyla dünya benzeri bir gezegenin 
dolayısıyla yaşamın bulunması olasıdır. Ayrıca Güneş benzeri olmayan yıldızların 
çevresindeki sistemlerde de olası gezegenler araştırılmaktadır. Gözlemsel yolla elde 
edilecek bilgiler şüphesiz gezegen sistemleri konusunda çalışan araştırmacılar için 
hayati önem taşımaktadır. 
Bu çalışmada Güneş Sistemi dışı gezegen sistemlerinin bulunuş yöntemleri ve 
yöntemlerin özellikleri anlatılacaktır. Türkiye’de bu çalışmaların yapılmasına yönelik 
gelişmenin nasıl olması gerekliliği tartışılacaktır. 

 
 

1. Giriş 
Güneş sistemi yaşamı içinde barındır. Bu tartışılmaz bir gerçekliktir. Soru şu ki 

evrenin sınırları ve iç yapısı düşünüldüğünde Güneş sistemimiz tek midir ve başka sistemler 
yada canlı yaşamı yok mudur? 100 milyarlarca yıldızı barındıran yüz milyarlarca  galaksiden 
söz edersek bu boyutlardaki bir evrende sadece bizim yaşadığımızı düşünmek artık 
gerçekliğini yitirecek bir varsayım olabilir. 

Güneş sistemi dışındaki gezegenlerin araştırılmasının iki tane önemli dayanak noktası 
vardır. Bunlardan birincisi ve biraz da felsefi olanı evrende yalnız olmadığımızın 
sorgulanması ve gerçekliğinin ispatlanmasıdır.  

Đkinci ve en önemlisi ise doğrudan astronomik gözlemler sayesinde Güneş dışı 
gezegenlerin bulunmasını sağlamaktır. Yani spekülasyonlara yada bilinmeyenlere bilimsel 
anlamda cevap vermektir.  

 Başka yıldızların çevresinde yörüngelerde dolanan gezegenlerin varlığı düşüncesi 
eski yunana kadar dayanmaktadır.  Son yıllara kadar dolaylı yöntemler kullanılarak keşfedilen 
Güneş Sistemi dışı gezegenler, gözlem araç ve tekniklerindeki gelişmeler sayesinde doğrudan 
da gözlenebilir olmuştur. 

Şu ana kadar 204 Güneş dışı gezegen tespit edilmiştir (29 Ağustos 2006 güncellemeli 
http://exoplanet.eu/). Bunlar; 

 
• Radyal hız; 164 adet gezegen sistemi 

  192 gezegen 
      20 çoklu gezegen sistemi 

• Mikrolensing; 4 gezegen 
• Doğrudan görüntüleme; 4 gezegen 
• Pulsar gezegen; 2 gezegen sistemi 

                                                     4 gezegen 
                                                     1 çoklu gezegen sistemi   

                                                 
1
 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119 Üniversite, Đstanbul 
e-posta: korhanyelkenci@gmail.com 
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yöntemleri ile bulunmuşlardır. Keşfedilen bazı örnek gezegen sistemleri Tablo-1’de 
gösterilmektedir. 

 Tablo-1 
 

Yıldız Adı 
Msini 
(Mjup) 

Periyot(d) 
Yarı Büyük 
eksen (AB) 

Eccentricity K(m/s) 

51 Peg 0.46 4.231 0.05 0.01 54.99 

Ups And 0.69 4.6171 0.059 0.012 70.2 

70 Vir 7.44 116.689 0.48 0.4 315.2 

47 Uma 2.54 1089 2.09 0.06 49.3 

16 Cyg 1.69 798.938 1.67 0.67 51.24 

55 Cnc 4.05 5360 5.9 0.16 49.3 

Tau Boo 4.13 3.312 0.05 0.01 471.4 
 

 2. Yöntemler 
Güneş Ötesi Gezegenleri Arama Yöntemleri aşağıda sıralanmaktadır. 

 
• Dolaylı Yöntemler: 
– Radyal Hız 
– Astrometri 
– Kütle-çekimsel Mercek 
– Transit 
 
• Doğrudan Yöntemler: 
– Spektroskopi ve Fotometri 
– Doğrudan Görüntüleme 
 

 2.1. Dolaylı Yöntemler: 
Radyal hız yöntemi en başarılı bulma yöntemidir. Gerçek kütlenin tayininde 

çoğunlukla bu yönteme ihtiyaç duyulur. Yöntem uzaklıktan bağımsız çalışır. Gelecek 10 yılda 
bu yöntemle 1000’e yakın yeni keşif yapılacağı tahmin edilmektedir. Bu yöntem ayrıca 
yörüngelerin basit parametreleri, yıldızın pulsasyonu yada lekesi gibi özelliklerin 
bulunmasında da kullanılmaktadır. 

Astrometri yöntemi uzun yörünge dönemli gezegenler için iyi sonuç vermektedir. 
Ancak sadece yakın yıldızlara uygulanabilir. Bu yöntem için gözlem hassasiyetinin  yeterli 
olması gerekmektedir. 

Gerçek kütleye ulaşmak için çeşitli yöntemleri birleştirmemiz gerekir. 
 

• Radyal Hız + Transit 
• Radyal Hız + Astrometri 
• Doğrudan Görüntüleme + Astrometri 

 
Ancak gerçek kütlenin bilinmesi halinde bulunan cismin bir gezegen olduğu onaylanmaktadır. 
 Transit yöntemi de kısa yörünge dönemli gezegenlerde kullanılır.Bu sayede gezegenin 
çapını bulabiliriz. Radyal hız yöntemi ile birlikte uygulayabilirsek gerçek kütleyi doğru 
şekilde elde ederiz. Ayrıca gezegenin atmosfer kompozisyonu ve albedosunu gibi 
özelliklerine de ulaşabilmekteyiz. 
 Kütle-çekimsel Mercek yöntemi, Yer benzeri bir gezegen belirlemenin bir kaç 
yönteminden biridir. 
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Güneş ötesi gezegen sistemlerinin istatistiksel çalışmaları için kullanışlı bir yöntemdir. Ancak 
bu yöntemle yörünge parametreleri iyi belirlenemez ve sadece bir kereliğe mahsustur yani 
geri dönüp tekrardan çalışılamaz. 
 

2.2. Doğrudan Yöntemler: 
Doğrudan Görüntüleme, direk görebilmek en geçerli gözlemdir. Ancak teknolojik 

açıdan en zor yöntemdir.Bulduğumuz cismin tamamen kendisinin çalışılmasına olanak tanır. 
Radyal hız yöntemi ile desteklenirse kütle değerine kolaylıkla ulaşılabilir. Şekil-1 ve Şekil-
2’de bu şekilde gözlenmiş iki adet örnek gösterilmektedir. 
 

 
 
 
  
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 

                       Şekil-1             Şekil-2 
   

Spektroskopik ve Fotometrik yöntem, çift yıldızlara uygulanıldığı gibi tayfsal ve 
fotometrik verilerinin birleştirilmesinden sistemler hakkında kesin çözümlere ulaşabilmemizi 
sağlamaktadır. 

 
3. Sonuç 
Yapılan yeni gözlemler göstermiştir ki gezegen araştırmaları  teknolojik gelişmelere 

bağlıdır. Bunun için atmosfer etkisinin ortadan kaldırıldığı, hassasiyeti artırılmış uydu 
teleskoplar kullanılması ve daha geniş bir perspektifte araştırılmaların sürdürülmesi 
gerekmektedir. 

BOSS (NASA), DARWIN (ESA), GAIA (ESA), KEPLER (NASA) gibi projeler  bu 
konudaki araştırmalar için geliştirilmektedirler. 

Ayrıca Yer-Tabanlı gözlemevleri, ekipmanları ve varolan çeşitli gözlem teknikleri ile 
de bu araştırmalara katılmaktadırlar.  

TUG(TÜBĐTAK Ulusal Gözlemevi)’da da bu konuda araştırmalar yapılabilir ancak 
yüksek çözünürlüklü tayfçekerlere ihtiyaç vardır. Eldeki imkanlarla yapılan bir Güneş dışı 
gezegen gözleminde en kötü ihtimalle bir kahverengi cücenin bulunması düşünülmektedir. 
 
 
Kaynaklar:  
http://www.mpia-hd.mpg.de/EXTRA2005/ Extra Solar Planetary Systems,Lectrures,17-23 October 2005, Max 
Plank Institute 
http://exoplanet.eu/ 
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http://www.universe.nasa.gov/exoplanets_stars/research.html 
http://sci.esa.int/science-e/www/area/index.cfm?fareaid=26 
http://planetquest.jpl.nasa.gov/TPF/tpf_index.cfm 
http://brucegary.net/XO1/x.htm 
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BĐR VARMIŞ BĐR YOKMUŞ 

 
Gaye DANIŞAN1 

 
Özet 
 
Đlkel zamanlardan bugüne bilgi damlaya damlaya bilimi oluşturmuştur. Ancak elde 
edilen bu bilim düzeyi, çok zorlu, kimi zaman tesadüfen, kimi zaman hatalı aşamalar 
sonucu elde edilmiştir. Bu uğurda yapılan tüm hatalar ve doğrular ya da tüm basitlikler 
ve inançlar sonuçta bugünkü bilim için aşılması gereken yollardı. Colin A. Ronan, 
“Bilim Tarihi” kitabında bilimi büyük entelektüel bir macera olarak değerlendirir. 
Sorgulama, merak ve doğruyu bulma çabası, başlangıcı ve sonu bilme isteği tarih boyu 
insan yaşamının bir parçası olmuştur. Aynı bu mantık ile bugün insan tarihi ile 
ilgilenmektedir. Bunu bize sağlayan bilim arkeolojidir. Arkeolojik keşifler sayesinde 
bugün saf bilim hakkında daha çok bilgiye sahibiyiz. 
Bu nokta da karşımıza astronomi bilimi çıkmaktadır. Đlk çağdaki medeniyetlerin hemen 
hemen hepsi şu ya da bu sebeple astronomi ile ilgilenmişlerdir. Eski medeniyetlerdeki 
şaşırtıcı, ilgi çekici, hayal gücüne dayalı evrene dair bakış açıları ve bunun yanında 
astronomi ile matematiği bir arada kullanma çabaları bugün bile insana ilham 
vermektedir. 
Tüm bunların ışığı altında bu çalışmada ilk çağda bilimsel düşüncenin geçirdiği evreleri 
ve bunların diğer etkenlerle ilgili ilişkilerini incelemeyi amaçlamaktayım.  
 

Anahtar Kelime:  Tarihöncesi, sorgulama, merak, astronomi, aşama 
 
 
Abstract 
 
Since prehistorical ages, the knowledge has composed the science by coming together. 
However, this science level couldn't been got easily. For that reason, several trues and 
falses or simplicities and believes  were made but those were essential passing ways to 
come today's science. Colin A. Ronan thinks that the science is an intellectual advanture. 
The effort of questioning, curiosity, finding true and wishing to know beginning and 
final has been part of the human life during history. Archaeology science supplies this to 
us. People are interested with their own histories by the same logic. Through 
archaeology discoveries we have information about native science so much. At this 
point, we meet with astronomy. Nearly all of the ancient cultures paid attention to this 
science for any reason. Their surprising and interesting cosmos visual associated with 
imagination and their struggles for using astronomy and mathematics together inspire to 
human even today. 
Under the light of headlines, I propose to investigate the stages of scientific opinion and 
its relation with other factors in this research. 
 

Keywords: Prehistoric, questioning, curiosity, astronomy, level   
 
 
 

1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, Fen Fakültesi, 34119, Üniversite, 
Đstanbul Tel: (0212)440 00 00, Faks: (0212)440 03 70, gayedanisan@gmail.com 
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CASSINI-HUYGENS MĐSYONU 

 
Özgecan ÖNAL1,2,  A. Talât SAYGAÇ1,3 

 
Özet 
 
Cassini-Huygens Uzay Aracı, 15 Ekim 1997’de Titan IV-B/ Centaur fırlatma aracı ile 
fırlatılarak Satürn yolculuğuna başlamıştı. Bu misyon dahilinde Güneş Sistemi’nin en 
büyük ikinci gezegeni Satürn, görkemli halkaları ve uyduları mercek altına alınacaktır. 
Şimdiye kadar yapılmış hiç bir fırlatma aracı Satürn’e doğrudan 5600 kilogramlık bir 
araç gönderememiştir. O nedenle “çekimsel yardım/yörünge manevrası” denilen bir 
teknik kullanılmıştır. Buna göre; uzay aracı ilk önce Venüs’ün etrafında iki tur, 
Dünya’nın etrafında bir tur ve son olarak Jüpiter’in etrafında bir tur atacak şekilde 
Satürn’e gönderilmiştir. Uzay aracı Temmuz 2004’te Satürn etrafındaki yörüngesine 
oturmuştur. Görevi dört yıl sürecektir. Bu posterde amaçlanan konu uzay aracının 
Satürn’e ulaştığı tarihten itibaren günümüze kadar olan iki yıllık süreçte Satürn Sistemi 
hakkında hangi bulguları bize ulaştırmış olduğunu ortaya koymaktır. Ayrıca poster 
dahilinde misyon ile ilgili genel bilgiler yer alacaktır. 

 
Anahtar Kelimeler: Cassini, Huygens, Satürn, Titan 
 
 
Abstract 
 
Cassini-Huygens Spacecraft has been started its journey on a Titan IV-B/Centaur launch 
vehicle on 15 October 1997. During this mission it will be focused on Saturn, the second 
biggest planet of Solar System, Saturn Rings and Saturn’s Icy Moons. It is a massive 
spacecraft – no existing launch vehicle could have sent the 5600 kilogram craft directly 
to Saturn, so a technique called “gravity assist” (or “flyby”) was used. Gravity assist 
manoeuvres work because of the mutual gravitational pull between a moving planet as it 
is flying past, but the spacecraft’s own mass also pulls on the planet. This permits an 
exchange of energy. Cassini has looped around Venüs twice, after that it looped Earth 
once and for the last time it looped around Jupiter, and gain enough energy to move 
itself directly to Saturn. Spacecraft has been arrived to Saturn in July 2004. The purpose 
of this poster is reviewing the findings of Cassini Orbiter and Huygens Probe during the 
missions first two years and poster also contains general information about the mission 
and spacecrafts. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi,  Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119, Beyazıt, Đstanbul  
2 e-posta: nacegzo_2003@yahoo.com 
3 e-posta: saygac@istanbul.edu.tr 
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HV AQR’NIN FOTOMETRĐK ANALĐZĐ 

 
Zeynep AVCI1,2,3,  ASART Öğrencileri 

 
Özet 

 
HIPPARCOS keşfi W UMa türü örten değişen sistem HV Aqr‘nın 2006 yılında Ankara 
Üniversitesi Gözlemevi’nde UBV bandı ışık eğrileri elde edildi. Sistemin fiziksel 
parametrelerine ilişkin ilk yaklaşık çözümler, Binary Maker programında elde edildikten 
sonra sistemin radyal hız verileri ile birlikte Wilson Deviney ışık eğrisi analiz programı 
kullanılarak yapılan eş zamanlı çözüm sonunda sisteme ilişkin fiziksel parametreler elde 
edildi.   
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
        

1 Ankara Üniversitesi Fen Fakültesi Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü 06100 Tandoğan, Ankara,  
  Tel: 0312 212 67 20 /1312 veya 1316 (Bölüm Başkanlığı), Faks:0312 223 23 95  
2 e-posta: havates@yahoo.com  
3 ASART (Astronomi Araştırma Topluluğu) 
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AMATÖR ASTRONOMLAR YAZ OKULUNUN  

10 YILLIK GEÇMĐŞĐ 

 
Barış ÇOLAK1, Đhsan Anıl GÜMÜŞ1, Mert ACAR1,  

Özcan ÇALIŞKAN1, Serdar EVREN1 
 
 
 

Özet 
 

Amatör Astronomlar Yaz Okulu, Ege Üniversitesi Gözlemevi’nin katkıları ile 1996’dan 
bu yana her yıl yaz aylarında 1’er haftalık dönemler halinde düzenlenmektedir. Bu 
poster, 10 yıldır süregelen yaz okullarına katılan amatör astronomların istatistiksel 
bilgilerini, katılımcıların görüşlerini ve yaz okullarından çeşitli görüntüleri içermektedir. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 35100,  Bornova, Đzmir  
e-postalar: colakbaris@yahoo.com, i.anilgumus@hotmail.com, mrtacar@hotmail.com ,  
caliskanozcan@hotmail.com, serdar.evren@ege.edu.tr 
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V1647 ORI ve X-IŞIN PARLAMASININ SORUMLULARINDAN 
MANYETĐK YENĐDEN BĐRLEŞME 

 
Tahir ERGENÇOĞLU1 

 
Özet 
 
Etrafından toplanma diski bulunan kuvvetli manyetik alanlara sahip yıldızların, 
manyetik alanlarının disk manyetik alanlarıyla etkileşerek, manyetik yeniden birleşme 
(magnetic reconnection) süreciyle, bulundukları ortama yüksek enerji saldıkları 
bilinmektedir. 
Bu posterde, Grosso ve arkadaşlarının (2005) V1647 Ori üzerine yaptıkları çalışma esas 
alınmıştır. Yazarlar, bulutsunun gözlem döneminde artan sert X-ışın akısını, disk 
manyetik alanıyla yıldızın manyetik küresinin etkileşimi  sonucunda gerçekleşen 
manyetik yeniden birleşme süreciyle açıklamışlardır. Sert X-ışın akısının toplam akıdaki 
oranı %25 denlidir. Bu poster çalışmanın amacı, tüm ölçeklerdeki manyetize plazmada 
ortaya çıkan manyetik yeniden birleşme sürecini, gerçekleştiği bir ortam olan V1647 Ori 
yansıma bulutsusunda (reflection nebula veya cometary nebula) incelemektir. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Ege Üniversitesi, Fen Fakültesi, Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 35100 Bornova, Đzmir 
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ĐSTANBUL ÜNĐVERSĐTESĐ FEN FAKÜLTESĐ ASTRONOMĐ ve  
UZAY BĐLĐMLERĐ BÖLÜMÜ ĐNTERNET SAYFASI UYGULAMASI 

 
Đmir KALKANCI1, Selçuk BĐLĐR1, Funda BOSTANCI1, Tolga GÜVER1 

 
Özet 
 
Bu çalışmanın amacı, Đ.Ü.F.F. Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü’nün tanıtım 
bilgilerini içeren dinamik bir internet sitesi hazırlamaktır. Hazırlanan bu sitede, 
Astronomi Bölümü’nün kuruluşundan bu yana akademisyen olarak hizmet vermiş 
öğretim üyelerinin kişisel bilgileri ve bilimsel çalışmaları internet ortamına 
aktarılmıştır. Tanıtım bilgilerinin yanısıra, güncel astronomik olayların ve  profesyonel 
astronomlar tarafından hazırlanan bilgilerin geniş kitlelere duyurulması da 
çalışmamızda hedeflenmiştir. Siteye veri girişleri herhangi bir programlama dili 
bilmeyen kullanıcılar tarafından da yapılabilmekte bu da internet sitesinin güncelliğini 
sağlamaktadır.  
 
Anahtar Kelimeler: Bilgisayar: internet,  Bilgisayar: web tasarımı, Bilgisayar: uzaktan 
eğitim 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Đstanbul Üniversitesi, Fen Fakültesi,  Astronomi ve Uzay Bilimleri Bölümü, 34119, Üniversite,  Đstanbul 

e-postalar: imirkalkanci@gmail.com, sbilir@istanbul.edu.tr , bostanci@istanbul.edu.tr , tolga@istanbul.edu.tr 
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ASTRONOMĐNĐN FEN BĐLĐMLERĐNDEKĐ YERĐ ve ÖNEMĐ 

 
Funda Özge ŞAHĐN1, Ayşe Şebnem KAYGUSUZ1 

 
Özet 
 
Astronominin fen bilimlerindeki yeri ve önemi adlı sempozyumda yapmış olduğumuz 
çalışmanın amacı, orta öğretimde okutulan fen bilgisi dersi içinde astronominin yeri ve 
önemini irdeleyerek öğretmen arkadaşlarımızın bu konudaki görüş ve önerilerini ortaya 
koymaktı. Bu çalışmada anket yöntemini kullanarak öğretmen arkadaşlarımızı dahil 
ettiğimiz bir alan çalışması yaptık. Anketimizi de konuya ait 32 soru bulunmaktadır. Bu 
anketi sempozyuma katılan tüm öğretmen arkadaşlara uyguladık. Ayrıca bu 
sempozyumda sempozyuma katılan akademisyenlere de  konuyla ilgili görüş ve 
önerilerini belirtmelerini istediğimiz küçük  bir anket  araştırması  yaptık. Anket 
sonuçlarını değerlendirerek grafikler halinde oluşturduğumuz sonuç ve önerileri bu 
kongre aracılığı ile sizlerle paylaşmak istedik. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

1 Mersin Fen Lisesi, Gündoğdu Mah.Çiftçiler Cad.57103 Sok. No:7, Mersin, Tel: 0324 2355522 
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