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ÖZET 
 

Doktora Tezi 

 
Be TAYF TÜRÜNDEN ETKİLEŞEN ÇİFT YILDIZ β LYRAE’NİN 

TAYFSAL ANALİZİ 

 
Hasan AK 

Ankara Üniversitesi 
Fen Bilimleri Enstitüsü 

Astronomi ve Uzay Bilimleri Anabilim Dalı 
 

Danışman: Prof. Dr. Osman DEMİRCAN 
 

Bu tez çalışmasında, β Lyrae sisteminin, Ondrejov (Çek Cumhuriyeti) ve Dominion Astrofizik 

Gözlemevi’nde (DAO, Kanada) 1992-2003 yılları arasında alınmış, 6300-6750 Å dalgaboyu 

aralığındaki 651 adet tayfının analizi yapılmıştır. Bu bölgede bulunan Hα, HeI 6678, SiII 6347, 

6371 Å, NeI 6402, 6506 Å ve FeII 6456, 6482, 6516 Å çizgileri, radyal hız, eşdeğer genişlik ve 

uzun dönemli değişimler açısından incelenmiştir. 

 
Önceleri anakol bileşene ait sadece SiII 6347, 6371 çizgileri belirlenebilir iken, bu çalışmada 

6440-6530 Å bölgesindeki FeII 6456, 6482 ve 6516 Å çizgileri KOREL programı ile analiz 

edilmiş ve bu çizgilerde de her iki bileşenin katkısı ayırt edilebilmiştir. Bu çizgilerden 6456 ve 

6516 Å tamamen soğurma, 6482 Å çizgisi ise SiII’de olduğu gibi salma üzerine binmiş soğurma 

şeklindedir. Sistemin anakol bileşenine ait soğurma çizgileri ilk kez bu çalışmada belirlenmiştir. 

Yeni keşfedilen bu çizgilerin radyal hız eğrisi FOTEL programı ile çözülmüş ve bulunan 

parametrelerin daha önceden bulunanlar ile uyum içinde olduğu görülmüştür. 

 
Daha önce 3600 gün (yaklaşık 10 yıl) kadar olduğu belirtilen Hα salma çizgisinin uzun dönemli 

değişiminin 3831 gün olduğu bulunmuştur. Bu 3831 günlük değişim, Hα salmasının mavi (V) 

ve kırmızı (R) tepelerinin ortalamasının, (V+R)/2, değişiminde kendini daha iyi göstermektedir. 

Bu değişimin nedeni eliptik bir diskin eksen dönmesi ile açıklanabilir. 
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ABSTRACT 
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SPECTRAL ANALYSIS OF Be-TYPE INTERACTING BINARY, β LYRAE 
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In this thesis, the 651 spectra of β Lyrae taken at Ondrejov (Czech Republic) and Dominion 

Astrophysical Observatory (DAO, Canada) in the period between 1992 and 2003 covering 

wavelengths from 6300 to 6750 Å are analyzed. The lines such as Hα, HeI 6678 Å, SiII 6347, 6371 

Å, NeI 6402, 6506 Å and FeII 6456, 6482 and 6516 Å are used in the investigations of radial 

velocity, equivalent width and long-term variations. 

 
Only SiII 6347, 6371 Å lines originated from the main sequence component were studied in previous 

works. However the FeII 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 were detected in this study the first time. The orbital 

parameters were determined from the radial velocity measurements of these newly discovered lines 

by using FOTEL code. Determined orbital parameters are in agreement with previous 

determinations. 

 
The long-term variation at Hα emission with a period of 3600 days has been re-determined and 

found to be 3831 days. This 3831 days long-term variation shows itself better in the variations on the 

average, (V+R)/2, of violet, V, and red, R, peaks of Hα emission line. This long-term variation could 

be explained by the apsidal motion of an elliptical disk around the main sequence component. 
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1. GİRİŞ 
 

β Lyrae, çok çalışılan ve astronomlar arasında iyi bilinen (en azından isim olarak!) bir 

sistem olmasına rağmen, hala bir çok bilinmeyen içermektedir. 1700’lü yılların sonunda 

ve Algol’den sonra keşfedilen ikinci örten çift yıldız değişeni olmasına rağmen, 

doğasının anlaşılması temelde 1960’lardan sonra etrafında bir diskin varlığının iddia 

edilmesi ile hızlanmaya başlamıştır (keşfinden bir 200 yıl kadar sonra). 

 
β Lyr, benzer ışık değişimi gösteren diğer örten çiftler için bir prototiptir. Ancak 

ilginçtir ki, gözlemlerin fiziksel yorumu açısından aslında β Lyr’in kendisi bir diğer 

prototip olan Algol’e benzer! Sistemde bileşenler arasında hızlı kütle aktarımı (küçükten 

büyüğe) vardır ve bunun sonucunda yörünge dönemi sürekli artmaktadır. Çift 

yıldızlarda “hızlı kütle aktarımı”, tüm “kütle aktarım evresi” dikkate alındığında çok 

küçük bir zaman aralığını kapsar, bu nedenle bu tür hızlı kütle aktaran sistemleri 

gözleyebilme imkanı istatistiksel olarak zordur ve β Lyr bu sistemlerin nadir 

örneklerindendir.  

 
Yakın zamana kadar sistemin yörüngesini temsil eden çift çizgili radyal hız eğrisini elde 

etmek mümkün olmamıştır. Ancak 1990’lardan sonraki yüksek ayırma güçlü elektronik 

tayflar ile bu mümkün olmuştur ve artık bugün sistemin bileşenlerinin mutlak 

parametreleri daha iyi belirlenebilmektedir. Bu çalışmada, sistemin uzun süreli tayfları, 

daha ileri analiz teknikleri ile değerlendirilmiş ve sistem hakkında daha güvenilir 

bilgiler edinilmiştir. 

 
Tezin akışı içerisinde, β Lyr’in bir çift yıldız ve ayrıca bir Be yıldızı olması nedeniyle 

bu sistemler hakkında kısa bir literatür bilgisi verildikten sonra asıl araştırma kapsamı 

içinde olan tayfların analizine geçilmiştir. Burada, sistemde disk içinde gizli anakol 

bileşene ait yeni çizgilerin belirlenmesi ve Hα salma çizgisinde uzun dönemli değişimin 

ortaya çıkarılması literatüre yeni katkılar getirmiştir. Ayrıca kullanılan analiz 

programları, radyal hız belirleme konusunda neler yapılabileceği ile ilgili güzel ipuçları 

vermiştir. Gerçekten literatürde iki çizgili radyal hız eğrisi elde edilemeyen (doğrudan 

yolla ölçülemeyen) bir çok sistemin radyal hızlarını ölçmek burada kullanılan 

programlar ile mümkün olabilir. 
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1.1. Çift Yıldızlar 

 

Gökyüzünde göze çift görünen her yıldız grubu bir “çift yıldız sistemi”değildir. 

Astrofizikte “çift yıldız sistemi” denilince, çekimsel olarak birbirine bağlı ve ortak kütle 

merkezi etrafında hareket eden iki yıldızdan oluşmuş bir sistem akla gelmelidir 

(böylece, gökyüzünde sadece izdüşüm olarak birbirine yakın görünen ve “optik çift” 

diye adlandırılanlar dışlanmış olacaktır). 

 

Yıldız popülasyonlarındaki çiftlerin göreli oranlarının istatistikleri hala tam olarak 

bilinmese de, bütün yıldızların büyük bir kısmının çift, hatta üçlü veya dörtlü (genel 

olarak çoklu sistem) sistemlerden oluştuğu sonucuna varmak mümkündür. 

 

Bir çift yıldız sisteminde, “birinci bileşen” veya kısaca “birinci”den (primary) kasıt 

genellikle iki yıldızdan daha parlak olanıdır, diğer yıldız “ikinci bileşen” (secondary 

component) diye adlandırılır. 

 

Çiftlerin evrimi ile ilgilenen teorisyenler genellikle, çiftin daha kütleli bileşenini 

belirtmek için “birinci” terimini kullanırlar. 

 

Gözlenen çiftlerin çoğunda, kütleli yıldız aynı zamanda daha parlak olduğu için hiç bir 

karışıklık yoktur. Ancak bazı durumlarda (β Lyr gibi), bu doğru değildir ve böyle 

durumlarda bu ifadeyi kullanırken dikkatli olmak gerekir. 

 

1.1.1. Fiziksel parametrelerin sınırı 

 

Çift yıldız sistemleri, hemen hemen hayal edilebilen bütün kombinasyonlarda (ayrık, 

yarı-değen, değen hatta çift çekirdekli gibi) olabilir. 

 

Yörünge döneminin en düşük sınırı için, 1.4 M  kütleli ve yaklaşık 10 km yarıçaplı iki 

nötron yıldızı düşünelim ve bunlar birbirlerine değer halde dairesel bir yörüngede 

dolansınlar, o zaman onların merkezleri arasındaki uzaklık a = 20 km olur. 
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denklemi; birinci (M1) ve ikinci (M2) bileşen kütlelerini güneş kütlesi, yörünge 

dönemini (P) gün ve göreli yörüngenin yarı-büyük eksen uzunluğunu (a) da güneş 

yarıçapı birimlerinde ifade ederek yeniden yazarsak, 

 

 

 

 

 (1.2) 

 

 

şeklinde basit bir denklem elde edilir. 

 

Buna göre yukarıdaki söz konusu teorik çiftin yörünge dönemi sadece 0.0009 sn olur. 

 

Kataklizmik ve düşük-kütleli X-ışın çiftleri kataloğunda (Ritter and Kolb 1998) bilinen 

en küçük yörünge dönemli sistem, P=11.4 dakikalık bir X-ışın sistemidir (4U1820-30). 

Ramsay et al. (2000), bir diğer X-ışın çifti olan RX J1914.4+2456 için 9.5 dakikalık bir 

yörünge dönemi belirlemişlerdir. Israel et al. (2002), iki dejenere yıldızdan oluşmuş bir 

AM CVn çifti olan RX J0806.3+1527 için P=5.35 dakika bulmuşlardır. 

 

Gözlemler ile belirlenebilen en küçük dönemler bu kadar olurken, kayıtlara geçmiş 

(gözlenebilen kısmı kadarı ile) en uzun dönem yaklaşık 32000 yıldır. 

 

Sonuç olarak çiftler yıldız sistemleri, değen sistemden çok uzak ayrıklıklara kadar bütün 

kombinasyonlarda bulunabilirler. 
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Çift yıldız sistemlerinde kütle aralığı olarak, en düşük kütle 0.07 M ’e kadar 

düşebilirken, güvenilir olarak ölçülmüş çift bileşenlerinin maksimum kütlesi 60 M  

kadardır. Etkin sıcaklıklar ise 2000 K’den 100000 K’e kadar bir aralıkta değişir.  

 

1.1.2. Çiftlerin sınıflaması 

 

Çift yıldız sistemlerinin farklı sınıflama teknikleri vardır. Her bir sınıflama tekniği, ayrı 

özellik ve sınıflama mantığı üstüne kurulmuştur. Amaç, sistemi daha iyi belirlemek ve 

fiziksel özelliklerini daha iyi anlamak ve kavramaktır. Genel olarak yapılan sınıflamalar 

şöyledir: 

 

A. Gözlem yöntemine göre sınıflama 
 

i) Görsel çiftler: Bu sistemlerin bileşenleri teleskop ile ayrı ayrı görülebilir. Genellikle 

bir kaç yıl veya on yıllar mertebesinde yörünge dönemine sahiptirler. Sistematik olarak 

yapılan gözlemler, gökyüzünde izdüşüm olarak yörünge hareketlerini ortaya çıkarabilir. 

 

Doğrudan fotoğrafik gözlemler ile gökyüzünde 0”.1-0”.2’den daha küçük açısal 

ayrıklıklar belirlenemez. Ancak 4 m’lik bir teleskop üzerindeki speckle interferometresi 

ile 0”.03’ne kadar bir açısal ayrıklığı belirlemek mümkündür (Hartkopf 1992) ve yeni 

aletlerle bu sınır daha da düşmektedir. 

 

Görsel çiftler için gökyüzündeki konum açısı ve açısal ayrıklık genellikle ölçülür ve 

yayınlanır. Bu gözlemlerin sonuçları, elektronik olarak ulaşabilen kataloglardan elde 

edilebilir; örneğin Amerikan Navy Gözlemevi’nin internet adresi: 

 

 http://ad.usno.navy.mil/wds. 

 

ii) Astrometrik çiftler: Bunlar, ikinci bileşeni, birinci bileşenden çok daha zayıf olan 

ve tek bileşeni görülebilen görsel çiftlerdir. Bu tür sistemler, görünen bileşenin uzun bir 

zaman aralığındaki gözlemleri kullanılarak, konum değişimi analizinden belirlenebilir. 

 

Hipparcos uydusu tarafından bu tür yeni sistemler keşfedilmiştir. 
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iii) Tayfsal çiftler: Bu tür çiftlerin bileşenleri, uzaysal ayrıklıkları mevcut teknolojinin 

sınırları dışında olduğu için teleskopta ayrı ayrı görülemez, tayf çizgilerinin periyodik 

Doppler kayması yardımıyla belirlenir. Bilinen çiftlerin büyük bir kısmı bu türdendir. 

 

Bu sistemlerde kullanılan yaygın kısaltmalar şöyledir: 

 

SB1: Bileşenlerden sadece bir tanesinin çizgilerinin RV (radyal hız) değişimleri 

tayfta görülür ise bu şekilde adlandırılırlar. 

 

SB2: Her iki bileşenin radyal hız eğrilerinin ters fazda olduğu iki tayf görülür. 

Çok farklı tayf türünden yıldızlar için diğer bileşenin tayfı elektromanyetik 

tayfın ancak küçük bir kısmında belirlenir. Fotoğrafik tayflar ile bileşenler arası 

parlaklık farkı iki kadir kadar olanlar ayırt edilebilirken elektronik tayflar ve 

modern analizlerle 4 kadir veya daha fazlası ayırt edilebilmektedir. 

 

RV (radyal hız) eğrileri: Dairesel bir yörünge için iki sinüs eğrisi görülürken, 

basık yörüngelerin uzayda değişik yönelimleri için e (yörünge basıklığı) ve w 

(enberi boylamı) değerlerine göre farklı şekiller görülmektedir. Her iki radyal 

hız eğrisinin birbirini kesen noktaları, tüm sistemin kütle merkezinin “RV” sini 

tanımlar. 

 

iv) Örten çiftler: Bu çiftlerde yörünge düzlemi ile bakış doğrultusu arasındaki eğim 

açısı uzayda, iki cisim birbiri etrafında dolanırken biri diğerini örtecek şekilde 

konumlanmıştır.  

 

Bu sistemlerin ışık eğrisi türleri, görünümlerine göre şu şekilde sınıflanmıştır: 

 

Algol Türü: Işık eğrisi, β Persei (Algol) sistemine benzeyen örten çift 

sistemleridir. Bunlarda genellikle derin bir birinci minimum ve sığ bir ikinci 

minimum (görsel bölgede bazen ikinci minimum görülmeyebilir) vardır. Işık 
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eğrisi, yansıma etkisi, basıklık etkisi veya başka fiziksel etkiler (lekeler gibi) 

yoksa tutulmalar dışında düz maksimumlardan oluşur. 

 

β Lyr Türü: Bu sistemlerin ışık eğrisi, β Lyr’in ışık eğrisine benzer. Genel 

olarak bu tür sistemlerin bileşenleri armutlaşmış bir yapıya sahiptir. Bu yüzden 

ışık eğrisi, minimumlar dışındaki evrelerde de sürekli bir değişim gösterir. Bu 

sistemlerde de iki minimum derinliği eşit değildir. 

 

W UMa Türü: Işık eğrisi, W Ursae Majoris sisteminin ışık eğrisine benzeyen 

örten çift sistemler bu sınıfa girer. Bu sistemler de β Lyr türü sistemler gibi 

minimumlar dışındaki bütün evrelerde ışık değişimine sahiptir. Genel olarak 

değen durumda olan bu sistemlerde ortak bir zarf oluşumu ve bu nedenle eş 

sıcaklıklı bir yüzey vardır. Bunun sonucunda iki minimumun derinliği de eşit 

seviyededir. 

 

Örten çiftler aynı zamanda bir tayfsal çifttirler. Tutulmaların tayftaki etkisi, bileşenler 

eğer çok farklı iki tayf türündense büyük değişime neden olacak şekildedir. RV 

eğrisinde hızlı dönen yıldızlarda tutulmalar sırasında dönme etkisi (Rossitter effect) 

gözlenir. 

 

v) Elipsoidal değişenler: Bu türlerde tutulma olmaksızın yıldızın parlaklığı değişir. 

Değişimin sebebi çiftin bileşenlerinden bir veya her ikisinin de küresel olmayan 

şeklidir. Gözlemci, farklı zamanlarda farklı yüzey alanı gördüğü için yıldızın parlaklığı 

değişmektedir. Işık eğrisi, 0m.1’in altında küçük genlikli bir çift dalgalı görünüme 

sahiptir. Bunlarda yörünge eğimi genellikle 30o-70o arasındadır. 

 

B. Dinamik dengeye göre sınıflama 
 

Kuiper (1941), Roche modelinin gerçek yıldızlar için çok iyi bir yaklaşım olacağını 

önermiş, böylece Roche modeli yıldızlara uygulanmaya başlanmıştır. Kritik Roche 

lobuna göre sınıflama zamanla geliştirilmiştir. Bu modele göre; 
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i) Ayrık çiftler: Her iki bileşeni de Roche lobunun içinde olan bu sistemler, dinamik 

olarak dengededirler ve birbirlerine değmezler. 

 

ii) Yarı-ayrık (veya yarı-değen) çiftler: Bir bileşen ayrık, diğeri Roche lobunu 

doldurmuştur ve bu bileşenin maddesi Roche lobu düğümünden (birinci Lagrange, L1, 

noktası) diğer bileşene doğru akabilir. Burada Roche lobunu dolduran bileşen dinamik 

olarak dengede değildir. 

 

iii) Değen (gerçekte aşırı-değen) çiftler: Her iki bileşen de Roche lobunu 

doldurmuştur (hatta aşırılık vardır-fillout) ve artık ortak bir atmosfere sahiptirler. Böyle 

bir sistemin bileşenleri dinamik dengeden uzaktır. 

 

Yaygın olarak kullanılan bu sınıflama Wilson and Twigg (1980) tarafından 

genişletilmiştir: 

 

Double-kontak çiftler: Bir bileşen Roche lobunu doldurmuş, ancak diğeri 

ayrık olmasına rağmen, parçalanma hızı (break-up rotation) düzeyinde dönmesi 

nedeniyle dinamik dengenin sınırındadır ve sanki değen sistem gibi davranır. 
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1.2 Çift Yıldızlarda Kütle Transferi 
 

Galaksideki tüm yıldızların (diğer galaksiler için de aynı şeyler geçerlidir) %60’tan 

fazlasının çift yıldız olduğu gerçeği ve kütle transferinin sistemdeki bir yıldızın evrimini 

dramatik bir şekilde değiştirdiği dikkate alınırsa, kütle transferinin çok önemli olduğu 

anlaşılabilir. Çift yıldızlarda kütle transferi konusu, özellikle çift yıldızların sıkça 

çalışıldığı 1960 ve 70’li yıllarda işlenmeye başlamış ve konu ile ilgili teorik kavramlar o 

zamanlarda geliştirilmiştir. 

 

Normal bir tek yıldızın evrimleşmesi, tamamen nükleer zaman ölçeğinde yıldız içindeki 

enerji üretiminin bir sonucu olarak devam ederken, etkileşen çift yıldızlarda bu evrim 

normal seyrinde gitmez. Örneğin 8-10 M ’in altındaki bir tek yıldız, evriminin sonunda 

gezegenimsi bulutsu evresinden geçerek beyaz cüceye dönüşürken, aynı kütlede bir 

etkileşen çift bileşeni hiç gezegenimsi bulutsu evresinden geçmeden çekirdeği bir beyaz 

cüce olarak kalabilmektedir (Kippenhahn et al. 1967). 

 

Etkileşen çift yıldızlarda kütle transferinin en önemli bir sonucu da yörünge 

parametrelerinin aktarılan kütleye göre değişmesidir. 

 

Çift sistemlerde kütle transferinin başlaması için gerek ve yeter şart, bileşenlerden 

birisinin Roche lobunu doldurması yani L1 (birinci Lagrange noktası) noktasına kadar 

genişlemesidir. Bu, söz konusu bileşenin evrimiyle ilgili bir durumdur. İlk oluşum 

sonrasında dinamik dengede olan bir sistemde, bileşenlerin her ikisi de ZAMS’ta 

bulunurken Roche lobunun doldurulması söz konusu değildir. Ancak ilerleyen evrimle 

beraber kütle olarak daha büyük olan bileşenin (evrimde daha ileride olacaktır) yarıçapı 

büyüyecek ve kritik Roche yüzeyini (Roche lobu) dolduracaktır. Kritik Roche yüzeyi, 

yıldızın artık kütle kaybetmeksizin daha fazla genişleyemeyeceği bir eş potansiyel 

yüzeyi tanımlar. L1 noktasından kaçan madde artık diğer bileşenin potansiyel alanına 

gireceği için, madde buradan karşı bileşene akacaktır. 

 

Kütle transferi bir kez başladıktan sonra bunu durduracak tek mekanizma Roche 

lobunun büyümesi veya yıldız yarıçapının küçülmesidir. Evrimsel olarak genişlemeye 

başlayan yıldızın kısa bir zaman ölçeğinde yarıçapının küçülmesi söz konusu olamaz. 
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Roche lobu bileşenler arası uzaklık ve bileşen kütlelerine bağlıdır. Ancak Roche lobu 

büyüse bile (ki bu kütle kaybeden bir bileşen için tam tersidir), evrimsel olarak 

genişleyen yıldız daha da genişlemek isteyeceğinden, kütle transferinin durması kısa 

zaman ölçeğinde mümkün değildir. Bu yolla kütle aktaran bileşen, atmosfer ve zarfının 

büyük bir kısmını karşı bileşene aktarır (veya bir kısmı sistemi tamamen terk eder). 

Sonuçta, kütle aktaran bileşenin atmosferinde H az, He ve diğer füzyon ürünlerinin 

bolluklarının yüksek olduğu bir tayf görülür. Gözlemsel olarak bu türde çiftler vardır 

(örneğin HW Vir). β Lyr’de de kütle kaybeden bileşenin atmosferinde H’nin az, He ve 

CNO çevrimine ait elementlerin aşırı bol olduğuna dair gözlemsel kanıtlar vardır 

(Balachandran et al. 1986, Dimitrov 1987). 

 
Kütle transferi çiftin evriminin her aşamasında olabilir. Kütle transferinin başlaması için 

yeter şart, yıldızın kritik Roche yüzeyine kadar genişlemesidir. Bu kritik Roche yüzeyi 

Roche lobu olarak bilinir ve bunun belirlediği hacmin eşdeğeri hacme ulaşan yıldızın, 

kritik Roche yüzeyine kadar genişlediği kabul edilir. Roche lobunun boyutunu bulmak 

için, onun hacmine eşdeğer hacmi veren r yarıçaplı kürenin hacmini (4πr3/3) bulmak 

yeterlidir. Bu r yarıçapları kütle oranına göre Kopal (1959) tarafından tablolar halinde 

verilmiştir. Aşağıdaki formüllerle bu yarıçap %2 lik bir sapma ile bulunabilir 

(Paczynski 1971); 
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Görüldüğü gibi bu yarıçap sadece kütle oranına ve bileşenler arası uzaklığa bağlıdır. 

Eğer bileşenler arası uzaklık küçük ise bu uzaklıkta küçük olacağı için daha bileşenler 

anakolda iken bile (TAMS’a doğru giderken genişleme) kütle transferi başlayabilir. 

Evrimsel süreçteki kritik noktaların karşılığı olarak nerede kütle aktarımı başlıyor ise, 

kütle aktarım safhası o harfle belirtilmektedir (Kippenhahn and Weigert 1967). Buna 

göre “A evresi” (case A), “B evresi” (case B) ve “C evresi” (case C) kütle aktarımları 

söz konusudur. 
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“A evresi”, yıldız daha anakolda iken (H yanma evresi) yarıçapın yavaşça büyümesi 

sırasında eğer Roche lobunu doldurur ise meydana gelecek kütle aktarım evresini 

belirtir. Bu evre son derece yavaş bir kütle aktarım evresi olup süresi, kütle aktaran 

yıldızın kalan anakol yaşı kadar sürebilir. Kütle oranı M1/M2, kütle aktarımının bir 

sonucu olarak 1’den küçük olur ve sistem yarı-ayrık haldedir. Artık birinci bileşen daha 

az kütleli, çekirdeğinde hala H yakan ve Roche lobunu doldurmuş bir altdevdir. Altdev 

yıldız aynı kütledeki bir anakol yıldızı ile karşılaştırıldığında 3 kadir kadar daha parlak 

görülür. A evresinde kütle oranları çok büyük miktarlarda değişmez ve iki bileşen de 

parlaklık olarak çok farklı değildir. Altdevin çekimsel armutlaşmasının bir sonucu 

olarak bu tür sistemlerde β Lyr türü bir ışık eğrisi gözlenir. Özellikle erken türler 

arasında bu türden bir çok sistem vardır. A evresi kütle aktaran sistemler için yapılan 

evrimsel hesaplamaların hemen hepsi, bunların hemen veya daha sonra değen (Contact, 

yani W UMa’lar) sistemler olacağını göstermektedir. 

 

“B evresi” kütle aktarımı büyük kütleli ve küçük kütleli sistemlerde farklı olarak ilerler. 

Farklılık, çöken He çekirdekte, He ateşlemesinin mi yoksa He dejenerasyonunun mu 

galip geleceğiyle ilgilidir. Önce tüm kütleler için aynı yolla çok hızlı bir kütle aktarımı 

olur. Bu, merkezde H yakıtın bitmesinden sonra hızla çöken çekirdek ve kabukta H 

yanması evresi sırasında zarfın hızlı genişlemesine denk gelen bir evredir. Bunun süresi, 

birinci bileşenin radyatif zarfının ısısal zaman ölçeği kadar devam eder ve aşağıdaki 

eşitlik ile yaklaşık olarak tahmin edilebilir. 
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burada M*, R* ve L* güneş biriminde kütle, yarıçap ve ışınım gücüdür. Eğer Roche 

lobuna ulaşıldığında yıldız konvektif bir zarfa sahip ise kütle değişimi bir dinamik 

zaman ölçeğinde çok hızlı bir şekilde gerçekleşir; 
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Büyük kütleli sistemlerde sonraki daha yavaş kütle aktarım evresi, çöken He 

çekirdeğinin ısısal zaman ölçeğinde devam ederken, düşük kütlelilerde H yakan kabuk 

kaynağın nükleer zaman ölçeğinde ilerler. Eğer birinci bileşenin başlangıç kütlesi 3 

M ’ten küçükse, yıldız çekirdeğinin hızlı çökmesi elektron dejenerasyonu ile son bulur 

ve hızlı kütle aktarımı biter. Birinci bileşenin kabuğunda yanan H nedeniyle yavaş bir 

kütle aktarımı devam eder. Böyle bir yıldız için bu modda geçen zaman süresi tipik 

olarak anakol yaşının %10’u kadardır. Yıldız, kütlesine göre 10 kadir kadar daha parlak 

görülebilir. Aynı zamanda M1/M2 kütle oranı 1/5 veya 1/10 kadar küçük olabilir ve bir 

anakol yıldızı olan ikinci bileşen, aşırı parlak birinciden daha parlaktır. Eğer tutulmalar 

gözlenebilirse bu tür sistemler Algol türü bir ışık eğrisi verecektir. Teorik kütle, ışınım 

gücü ve yarıçaplar, Algol türü sistemlerin gözlenen özellikleriyle iyi uyum içindedir. 

Evrimin bu evresi, birincinin hidrojence zengin zarfı bittiğinde son bulur. Bu zarf, 

yukarıdaki hammadde kaynağının altında yanmıştır ve üst kısımlar da ikinci bileşene 

doğru akar. Zarfta çok az madde kaldığında yıldız yarıçapı küçülür ve bir beyaz cüce 

oluşur (Kippenhahn et al. 1967, 1968). Sonunda kalan sistem, çok küçük radyal hız 

genliğiyle sadece ikinci bileşenin görülebildiği tek çizgili tayfsal çift olmalıdır. Eğim 

açısının küçük olması durumunda böyle bir sistemi belirleyebilmek güç olacaktır. 

 

C evresi kütle aktarımı az çalışılmıştır ve çok farklı durumlar beklenmelidir. Bu, 

çekirdek He yanması ve daha ileri evrimsel evreler sırasında kütleli tek bir yıldızın 

(M>15 M ) evriminin fazla çalışılmamasından kaynaklanmaktadır. Burada yarı-

konveksiyon ile çalışmanın zorluğu yatmaktadır. C evresi ve bazen B evresinin ileri 

safhalarında en kütleli çiftlerin evrimi bu olgudan (yarı-konveksiyon) şiddetle etkilenir. 

Bu tür çiftlerin daha ileri gözlemsel ve teorik çalışmaları yarı-konveksiyon sorununu 

çözmeye yardım edebilir. Orta kütleli sistemlerde beyaz cüceler oluşabilir. Lauterborn 

(1970), ν Sgt ve HD 30353 (KS Per)’ün C evresi kütle aktarımında olan sistemlerin iki 

örneği olduğunu önermiştir. Helyum ve Azot aşırı bolluğu gösteren bu çiftlerin birinci 

bileşenleri, çok parlaktır ve muhtemelen beyaz cüce evresine doğru evrimleşmektedir. 

 

A ve B evresinde kütle aktaran çiftlerin evrimi oldukça iyi anlaşılabilir, en azından kütle 

kaybeden bileşenler altdevdir. Bu durumda “Algol paradoksu” denilen olgu çözülmüş 
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olmaktadır. Roche lobunu dolduran bileşenin daha büyük kütleli olduğu bir sistemin 

evrim safhası, tersi durumla karşılaştırıldığında (Roche lobunu dolduran daha küçük 

kütleli) çok daha kısa sürelidir. İlkinde kütle aktarımı bir termal veya hatta bir dinamik 

zaman ölçeğinde olurken, ikincisinde bir nükleer zaman ölçeği söz konusudur. Kütle 

aktarımının yavaş safhasında altdevin ışınım gücü artar, oysa madde ikinci bileşene 

aktarılmaktadır ve böylece M1/M2 kütle oranı azalır. Bu, altdev bileşenlerin ışınım gücü 

artığı ve gözlenen kütle oranları (Struve 1954) arasındaki ilişkiyi açıklamaktadır. En iyi 

olasılıkla, durumu uygun yarı ayrık sistemlerin B evresi kütle aktarımının bir ürünü 

olduğu görülmektedir. 

 

A, B veya C evresi kütle aktarımı, bileşenlerin kütle oranları ve başlangıç dönemine 

bağlı olacaktır. Uygun kütle oranı ve dönem durumunda kritik Roche yüzeyi ya A veya 

B ya da C evresinde doldurulacak ve kütle aktarımı başlayacaktır. 5 M  kütleli bir 

yıldızın yarıçapının zamana göre değişimi Şekil 1.1.’de görülmektedir (Paczynski 

1971’den). Eğer böyle bir yıldız bir çiftin bileşeni ise evriminin belli bir aşamasında çok 

uzun olmayan yörünge dönemleri için (yani bileşenler arası açıklığın çok uzak 

olmaması) kütle aktarımı başlayacaktır. Kepler yasası, çember yörüngeli bir çift için, 

 

1 2log ( ) 1.5log 0.5log 0.936M MAP gün
R M

⎛ ⎞ ⎛ ⎞+
= − −⎜ ⎟ ⎜ ⎟

⎝ ⎠ ⎝ ⎠
 (1.7) 

 

şeklinde yazılabilir, burada P gün, A R  ve M’ler M  birimindedir. M1=5 M  ve kütle 

oranını da M1/M2=2 alalım. Roche lobu birinci bileşen tarafından R1/A=0.44 değerinde 

doldurulacaktır (denklem 1.3 ve 1.4’ten). Böyle bir çiftin dönemi, 

 

1log ( ) 1.5log 0.84RP gün
R

⎛ ⎞
= −⎜ ⎟

⎝ ⎠
 (1.8) 

 

eşitliğiyle verilir. Bu, kütle aktarımı başladığı anda sistemin dönemidir (M1=5 M  ve 

M1/M2=2 için). Şekil 1.1.’de hangi dönem aralıklarında hangi tür kütle aktarımının 

olabileceği belirtilmiştir (yine sadece M1=5 M  ve M2=2.5 M  için). Görüldüğü gibi, 
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eğer başlangıç dönemi küçükse yıldızın anakol evrimi sırasında A evresi kütle aktarımı 

başlayabilmektedir. 

 

 
Şekil 1.1. 5 M  kütleli bir yıldızın yarıçapının zaman ile değişimi 
Böyle bir yıldızın, kütle oranı 2 olan bir sistemin bileşeni olması durumunda, 
A, B ve C evresi kütle transferi olması için gerekli yörünge dönemi aralıkları 
da belirtilmiştir (Paczynski 1971’den). 

 

A veya B evresi sırasında olan kütle aktarımının maksimum değeri, 

 

M
RL

t
MM

th

8
.

102.3 −×==  (1.9) 
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eşitliğiyle verilebilir (Paczynski 1971), burada R, L ve M güneş biriminde ve kütle 

kaybı miktarı da M  yıl-1 birimindedir. İstatistik olarak bu hızlı evrenin süresi çok kısa 

olduğu için bu türde sistemler gözlemek çok zordur. β Lyr bu türden bir sistemdir ve 

muhtemelen hızlı kütle aktarımının son safhalarına yakındır (de Greve and Linnell 

1994). Yavaş kütle aktarımına girdikten sonra artık β Lyr zamanla bir Algol ışık 

eğrisine sahip olacaktır. 

 

Kütle transferinin başlaması için yeter şart, yıldızın Roche lobunu doldurmasıdır. Eğer 

yıldız kritik Roche hacmine eşdeğer bir hacme sahipse Roche lobunu doldurmuş kabul 

edilir ve bu andaki etkin yarıçapı kütle oranının fonksiyonu olarak Kopal’in (1959) 

tablolarından bulunabilmektedir. 

 

Yakınlarda Huang (1999), kütle transferinin başlaması için yeni bir kriter önermiştir. 

Yine Roche potansiyellerine dayanan bu modelde yıldız üzerinden ortalama potansiyel 

gibi bir tanımlama getirilmiştir. Yöntem kısaca şöyledir: 

 

Şekil 1.2.’deki gibi bir çift sistemde herhangi bir P noktasının potansiyeli, 

 

( )
⎥
⎥
⎥

⎦

⎤

⎢
⎢
⎢

⎣

⎡
⎟
⎠
⎞

⎜
⎝
⎛+++−=−−−=

2

21

1
22

2

2

1

1 1
2
11

2 A
sq

A
r

q

A
rA

GMs
r

GM
r

GM
P

ωφ  (1.10) 

 

ile ifade edilebilir. Burada, r1 ve r2 P noktası ile bileşenlerin merkezleri arasındaki 

uzaklık, M1 ve M2 bileşenlerin kütleleri, A bileşenler arasındaki uzaklık, w sistemin 

açısal hızı ( ), q= M2 / M1 kütle oranı ve s de P noktasının sistemin 

dönme ekseninden uzaklığıdır. 

 

Bu denklemi kullanarak birinci Lagrange noktasının (iç Lagrange noktası, L1) 

potansiyeli, 

 

 

 

( )
3
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A
MMG

w
+

=



 15

 
 

Şekil 1.2. Roche potansiyelinin geometrisi 
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    (1.11) 

 

şeklinde yazılabilir. Burada Xw, ⎟⎟
⎠

⎞
⎜⎜
⎝

⎛
+

=
11

2

MM
AM

xω  birinci bileşen ve kütle merkezi 

arasındaki ve XL1 de birinci bileşen ve L1 noktası arasındaki uzaklıktır. XL1 uzaklığı, L1 

noktasında çekimsel kuvvetler ve merkezkaç kuvvetinin toplamının sıfıra eşit 

olmasından belirlenebilir:  

 

( )
( ) 01

2
2

1

2
2
1
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ω       (1.12) 
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birinci bileşen yüzeyinde Q gibi bir noktadaki etkin potansiyel denklem 1.10’u 

kullanarak;  

( )

⎥
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ARA

GM
 (1.13) 

olarak bulunur. Burada R1 birinci bileşenin yarıçapıdır. Bu denklemi kullanarak, birinci 

bileşenin yüzeyinde farklı noktaların etkin potansiyellerini hesaplamak mümkündür. 

Şimdi bu noktaların ortalama etkin potansiyellerine 1φ  diyelim. Denklem 1.13’te birinci 

bileşenin R1 yarıçapı, dönme ve armutlaşma etkilerini dikkate alan etkin yarıçap 

değildir. Etkin yarıçap R1eff hesaplanmak istenirse, birinci bileşenin yüzeyindeki 

ortalama etkin potansiyelin ifadesi basitçe R1eff yarıçaplı tek bir yıldızınkine eşit 

olacaktır (
effR

GM
1

1
1

−=φ ). 

 

Şimdi, birinci bileşenin yüzeyindeki ortalama etkin potansiyel, L1 noktasındaki 

potansiyele eşit olduğunda; 

 

11 Lφφ =          (1.14) 

 

birinci bileşenden ikinci bileşene doğru kütle akmaya başlayacaktır. Böylece denklem 

1.14, kütle transferinin olması için bir kriter olarak kullanılabilir. Bu kriter öncekilerden 

daha kesin kısıtlamalar getirmektedir çünkü, bileşenlerin çekim kuvvetleri ve sistemin 

dönmesinden kaynaklanan merkez kaç kuvveti, hem L1 noktasının potansiyeli hem de 

birinci bileşenin yüzeyindeki ortalama etkin potansiyelin hesaplanmasında dikkate 

alınmıştır. Dahası bu kriter bir boyutta ifade edilebilir.  
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1.3 Be Yıldızlarının Gözlemsel Özellikleri 

 

Şu anki kabul gören tanımlara göre, bir Be yıldızı, herhangi bir zamanda en azından bir 

HI salma çizgisi (veya He ve daha ağır elementler) gözlenen BV-BIII tayf türünden bir 

cisimdir.  

 

Daha eski araştırmacılar bazen daha genel bir yaklaşım kullanmışlardır; herhangi bir B 

tayf türünden ve HI Balmer salması gösteren bütün cisimleri Be yıldızı olarak dikkate 

almışlardır. HI salmasının kaynağı ve doğası hakkında herhangi bir ortak kanıya 

varmadan, anakol olmayan bir B salma yıldızı mı yoksa evrimsel bir süreci temsil eden 

“özel durumlar”ı içeren bir kaynak mı olduğunu çıkarmak zordur.  

 

Be yıldızlarının temel gözlemsel özelliklerini, Slettebak (1982)’ın yaptığı çalışmadaki 

tayf türlerine karşı nitel veriler ve vsin i dönme hızlarını kullanarak özetlemek yerinde 

olur. Slettebak çalışmasındaki verileri, V’de 6m’den daha parlak bütün Be yıldızlarının 

homojen bir tayf gözleminden elde etmiştir. Sadece parlak Be yıldızlarının istatistiğini 

kullanmak en akıllıca görünendir çünkü sadece bu yıldızların yeterince ayrıntılı 

çalışılmış gözlemsel verileri mevcuttur. Ancak burada, bazı tür parlak Be yıldızları, 

örneğin geçici X-ışın tayfı veren (x-ray transient) cisimlerle ilişkili olanlar 

istatistiklerden çıkartılmıştır.  

 

Be yıldızlarının temel gözlemsel özellikleri özetlenecek olursa; 

 

1. 30 km sn-1’den daha düşük vsin i değerlerinin olmaması. Bu yıldızların büyük 

bir kısmı için izdüşüm dönme hızları 175-325 km sn-1 arasındadır. 

 

2. Ortalama vsin i değerleri ile alt tayf türleri arasında belirgin bir ilişki yoktur. 

Bütün alt türler için ortalama değerler 200-250 km sn-1’dir. 

 

3. B2-B3 alt türünden Be yıldızlarının sayısı, diğer alt türlere göre iki kat daha 

fazladır, oysa diğer türlerdeki dağılım düzdür, yani diğer alt türlerdeki sayı 

kabaca aynıdır.  
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4. Diğer yıldız türlerinde görülmedik şekilde çeşitli zaman ölçeklerinde, çizgi tayfı, 

sürekli tayf ve diğer bazı parametreler (radyal hızlar, polarizasyon derecesi , vb.) 

bir hayli değişmektedir. Böyle bir değişimin anakol yakınındaki ne daha sıcak 

ne de daha soğuk yıldızlarda hiç gözlenmediğini belirtmekte yarar vardır. 

Ancak, bu değişimin yıldızların üst kısımlarındaki sadece çok karmaşık fiziksel 

ve/veya geometrik değişimlerden kaynaklanıp kaynaklanmadığı açık değildir.  

 

5. Ara sıra HI, metaller ve nadiren (erken B yıldızları için) HeI’in bir “kabuk” 

tayfının olması. Kabuk tayfı, yıldızın kendi tayfı ile karşılaştırıldığında daha 

düşük mertebeden iyonlaşma ve daha düşük vsin i değerleri ile belirginleşen bir 

soğurma çizgi tayfıdır. Çok sıklıkla kabuk tayfları geç B veya A türü süper 

devlerin çizgi tayflarını anımsatır.  

 

6. IR artık ve UV eksikliği veya artığının gözlenmesi. 

 

7. Uzak UV bölgede, genellikle bir kütle akışının (rüzgar) işareti sayılan yüksek 

mertebeden iyonlaşmış (CIV, N V, OIII vb.) çizgilerin varlığı. Ancak bu 

çizgilerin varlığı Be yıldızlarına özgü bir özellik değildir. Bu tür çizgiler çoğu 

OB süper devleri ve keza bazı B yıldızlarında (salma göstermeyen) 

gözlenmektedir.  

 

Genellikle, Be yıldızlarının salma çizgilerinin, yıldızın etrafındaki bir zarftan 

kaynaklandığı, kabuk çizgilerinin de bu zarfın yıldız diskine izdüşüm kısımlarından 

geldiği kabul edilir. Problem, bu zarfın ve yüksek mertebeden iyonlaşmış UV çizgilerini 

üreten sıcak ortamın göreli geometrisinin belirlenmesidir. Çeşitli olası durumlar 

Poeckert (1982) tarafından tartışılmıştır.  

 

Be zarflarının kaynağı ile ilgili birkaç farklı görüş vardır; 
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1. Dönme Hipotezi; Struve (1931) tarafından ortaya atılan bu hipotez, zarfın, 

yıldızın ekvatorundaki bir dönme kararsızlığı tarafından oluşturulduğunu kabul 

eder.  

 

2. Gerasimovich (1934, 1935) tarafından ortaya atılan, ışınım basıncı ile süregiden 

madde akışı hipotezi. 

 

3. Kriz ve Harmanec (1975) (ayrıca Harmanec 1982) tarafından ortaya atılan çift 

hipotezi; burada Be zarfının bir bileşenden diğerine akan madde tarafından 

oluşturulmuş yığılma zarfı (disk) olduğu kabul edilir ve bu hipotez, gözlenen 

zaman bağımlı belli türdeki değişimleri açıklayabilmektedir.  

 

4. Değişen kütle akısı hipotezi (Underhill and Doazan 1982); burada, radyatif 

enerji akısı, radyatif olmayan enerji akısı ve kütle akısı verilen bir yıldız için üç 

bağımsız parametre olarak dikkate alınmış ve Be yıldızlarının gözlenen 

değişimleri ile ilişkilendirilmiştir.  

 

1.3.1. Tayfsal sınıflama sorunları  

 

Be tayflarının değişen doğası ve sıradışılığı onların tayfsal sınıflamasına bazı ekstra 

sorunlar getirmiştir.  

 

A. Düşük dispersiyonlardaki sınıflamalar, çizgilerin salma bileşenleri ve kabuktan 

gelen katkı nedeniyle oldukça etkilenir. Bu maalesef Lesh (1968) tarafından 

yanlış sınıflanmış HD 37202 (gerçekte B1 fakat B4 olarak sınıflanmış) yıldızına 

sıklıkla uygulanır, kısmen de Jaschet et al. (1980) aynı yanlışlığı yapmıştır. 

Gerçekte, Heap (1976) sınıflamanın çizgilerin kanadından yapılması gerektiğini 

belirtmiştir.  

 

B. Bazı Be zarfları, IR’den uzak UV bölgeye kadar bütün bir tayf bölgesi boyunca, 

daha geç tayfsal bir alt türün fotosferine benzeyebilir.  

 



 20

C. Farklı sınıflamalar kabuk çizgilerini bir süper dev karakteristiği olarak yanlış 

yorumlamıştır.  

 

Altı kadirden daha parlak bütün Be yıldızlarının iyi bir sınıflaması Slettebak (1982) 

tarafından basılmıştır. Ayrıca Divan ve ekibinin verdiği BCD spektrofotometrelerinde 

yıldız ve kabuğun katkıları ayırt edilebileceğinden iyi bir tayf türü tahmini elde 

edilebilmektedir (örneğin Underhill et al. 1979). Değişen bir tayfa sahip bir Be 

yıldızının tayfsal sınıflaması ile ilgili sorunların ne derece farklı olabileceğini göstermek 

için Çizelge 1.1.’de KX And (HD 218393) yıldızının faklı tayf türü tahminleri 

verilmiştir. Açıkça görülmektedir ki, Be yıldızlarının tayf türlerinin kaynağını seçerken 

çok dikkatli olunması gerekmektedir.  

 

Çizelge 1.1. KX And yıldızının tayf türü hakkındaki farklı yorumlar 

 

Tayf türü Kaynak 

A5p HD kataloğu 

A ve Merrill 1930 

B9p Harper 1937 

B3e Swingn and Struve 1940 

B8e Beals 1951 

B8Ia Herman et al. 1959 

B6 pe shell Schmidt-Kaler 1967 

B2 V-IIIe Doazan ve Peton 1970 

B3e + K1III Polidan 1976 

B0IV-IIIe Hubert-Delplace ve Hubert 1979 
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1.3.2. Değişkenlik 

 

A. Gözlenen temel karakteristik zaman ölçekleri  

 

Be yıldızlarının gözlenen değişimlerinin herhangi bir genel kabul görmüş tanımlaması 

olmadığı için, bu değişimleri sınıflamaya çalışmak biraz düşünsel olmalıdır. Yine de, 

gözlenen değişimleri karakteristik zaman ölçeklerine göre ayırmak iyi bir başlangıçtır.  

 

i. Uzun dönemli değişimler: bir yıldan on yıl mertebesine kadar, 

ii. Orta dönemli değişimler: birkaç günden aylar mertebesine kadar,  

iii. Hızlı değişimler: yaklaşık 0.1 günden birkaç güne kadar ve  

iv. Çok hızlı değişimler: dakika mertebesinde. 

 

Bu değişimler için genel olarak şunlar söylenebilir: 

 

1. Uzun dönemli değişimler en baskın olanlarıdır.  

 

2. Uzun ve orta dönemli değişimlerin her ikisi de sıklıkla, bazen 

düzensiz hızlı değişimler olarak yanlış yorumlanan hızlı fazlarla 

beraber giderler.  

 

3. Uzun bir zaman aralığındaki gözlemlerden hızlı değişimlerin 

dönemliliğini bulurken uzun dönemli değişimlerin etkisini yok 

etmeden bir çalışma yapmak mümkün değildir.  

 

4. Hızlı ve diğer tür değişimler arasında nedensel bir ilişki olup 

olmadığı hakkında kesin bir şey söylemek şu anki bilgilerle zordur.  
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i. Uzun dönemli değişimler 

 

Bu değişimler ilk optik tayflarda belirlenmiştir. Bu yüzden bunların tayfsal kanıtları, 

diğer gözlem tekniklerinden gelen kanıtlardan daha fazladır. Bu değişimlerin birkaç 

karakteristik yansıması bilinmektedir.  

 

a. E/C değişimleri, HI çizgilerinin salma bileşenlerinin, 

komşuluğundaki sürekliliğe göre akı değişimleridir. Çoğu uç 

durumlarda  

 
B-Be-Be shell-Be-B 
 
şeklinde gözlenen çevrimli geçişler varken, diğerlerinde sadece, 

 

Be-Be shell-Be veya B-Be-B 
 

geçişleri veya sürekli var olan salma bileşenlerinin akılarında 

değişimler gözlenmiştir. Bu tür değişimlerin tipik zaman ölçeği 10-

30 yıl kadardır. 

 

b.  V/R ve RV değişimleri, çift tepeli HI Balmer salmasının mavi 

(Violet) ve kırmızı (Red) bileşeninin göreli akısının çevrimli 

değişimidir ve bu değişime eş zamanlı olarak her iki bileşenin (V,R), 

salma kanatlarının ve ilgili HI çizgilerinin kabuk soğurma 

merkezlerinin radyal hız değişimleri eşlik eder. Bu değişimlerin 

çevrimli fakat kesin bir dönemliliği olmadığını belirtmek gerekir. 

Her bir çevrimin süresi ve genliği çevrimden çevrime değişebilir. Bu 

tür bir çevrimin oldukça tipik bir süresi yaklaşık 6 yıl kadardır. Uzun 

dönemli V/R ve RV değişimleri genellikle, birkaç çevrimin 

tamamlanmasından sonra kaybolur ve 10-30 yıl aradan sonra yine 

benzer çevrim süreleri ile yeniden görülmeye başlar. Gözlemler, 

V/R-RV ve E/C değişimlerinin görünüş olarak iki farklı olay 

olduğunu göstermektedir ve bu değişimler özel bir yıldız için 

birbirinden bağımsız olarak olabilir.  
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Tayfsal değişimleri doğru olarak yorumlayabilmek için eş zamanlı fotometrik 

gözlemlere de ihtiyaç vardır ve ne yazık ki uzun dönemli Be değişenlerinin çoğu için bu 

tür gözlemler eksiktir. Yine de, artık Be yıldızlarının çoğunun uzun dönemli fotometrik 

değişenler olduğu açıktır ve eşzamanlı fotometrik ve optik tayfın mevcut olduğu 

durumlarda en azından iki karakteristik değişim belirlenebilmiştir (Harmanec 1983a).  

 

Bu sınıflama biraz daha geliştirilirse; 

 

1. HI salma şiddeti ve yıldızın ışınım gücü arasındaki doğrusal korelasyon durumu; 

 

Daha güçlü HI salmasına yıldız parlaklığında bir artım eşlik eder. 

 

Literatürde oldukça bol verisi bulunan üç yıldız için bu ilişki vardır; 

 

π Aqr   (Nordh and Olofsson 1977) 

µ Cen   (Dachs 1982) ve 

γ Cas   (Doozan et al. 1983, 1984) 

 

Başka bir çok cisim bu tür bir yapıyı gösterebilecek adaylar arasındadır (örneğin 

EW Lac, 59 Cyg, HR 7739 vb.). 

 

Her bir yeni salma çizgi evresinin başlangıcında karakteristik bir renk değişimi 

olmaktadır, yani; 

 

V bandındaki parlaklaşma ile, B-V’de bir kızarma ve U-B’de de bir mavileşme 

eşlik etmektedir.  

 

U-B/B-V diyagramında, cismin fotometrik ışınım sınıfı, tayf türünde herhangi 

bir önemli değişim olmaksızın, V ve Ia arasında değişmektedir.  

 

Nordh ve Olofsson (1977), Hirata (1982) ve Hirata and Hubbert-Delplace (1981) 

tarafından yapılan ∆V ve ∆(B-V), ∆(U-B) arasındaki ilişkilerin istatistik 
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çalışmaları, Be yıldızları arasında bu tür değişimlerin çok yaygın olmadığını 

göstermektedir.  

 

Dachs (1982), IR bölgedeki ve V’deki ışınım gücü arasında bu tür bir değişim 

olduğu zaman pozitif bir ilişki bulmuştur, yaklaşık olarak ∆LIR/∆LV = 10 

kadardır.  

 

2. HI salma şiddeti ve yıldızın ışınım gücü arasındaki ters korelasyon durumu; 

 

Bu oldukça ender tür bir ilişkidir; 

 

Daha güçlü HI salmasına karşın daha sönük yıldız ile karakterize edilebilir. 

 

Bu tür davranışa sahip yeterli gözlemleri olan cisimler olarak; 

 

28 Tau (Sharov and Lyuty 1976, Hirata and Kogure 1976, 1977), 

 

88 Her (Harmanec et al. 1978, Doazan et al. 1982a, b), 

 

V1294 Aql (Horn et al. 1982b) ve muhtemelen  

 

o And (Horn et al. 1982a, Gulliver et al. 1980) verilebilir.  

 

Önceki tür değişimin aksine bu tür değişimlere tamamen farklı renk değişimleri 

eşlik eder, yani; 

 

V’deki parlaklık zayıflamaya başladığında buna, hem B-V hem de U-B 

ölçeklerinde kızarma eşlik eder. 

 

U-B/B-V diyagramında yıldız anakol boyunca, tayf türünü değiştirerek ancak 

ışınım sınıfı aynı kalarak hareket eder. 
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Bu tür değişimin temsilcisi üç cismin, kabuk oluşum evresi sırasında tayflarında çok 

geniş bir CaII K çizgisi gösterdiği bilinmektedir.  

 

Her iki tür değişim için ışık ve tayf değişimlerinin durumu şematik olarak Şekil 1.3.’te 

görülmektedir (Harmanec 1983b). Herhangi bir yıldız için tek bir salma/kabuk 

döneminde bazı sapmalar olmasına rağmen, Şekil 1.3.’te karakterize edilmiş genel 

görünüm, gözlenen durumun ne olduğuna dair ilk adımda iyi bir yaklaşım olarak 

görünmektedir. Pozitif korelasyon durumu sanki hafif şiddetli bir nova olayını 

hatırlatırken, ters korelasyon, bir nova ışık eğrisinin tersi olan, ancak çok daha düşük 

genlikli bir ışık eğrisine sahiptir.  

 

 
 

Şekil 1.3. Salma şiddeti ve ışınım gücü arasındaki doğrusal ve ters korelasyon 
(Harmanec 1983b) 

 

Yukarıda bahsedilen korelasyonlar şematik olarak Şekil 1.4.’te gösterildiği gibi farklı 

yıldızların farklı açılar altında görülen aşırı derecede düzleşmiş bir Be zarfının yoğunluk 

değişimlerinin basit sonuçları olarak nicel bir şekilde açıklanabilir. Cisim, kabaca 

ekvator üzerinde (equator-on) olmayan keyfi bir eğim açısı altında görüldüğünde, zarfın 

artan genişliği (artan bir HI salması) az veya çok cismin yarıçapını artmış gibi 

gösterecektir, bu sırayla cismi daha parlak ve U-B/B-V diyagramında cücelerden süper 

devlere doğru hareket etmesine neden olacaktır. Bu tam olarak pozitif bir korelasyon 
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durumunda gözlenen şeydir. Aynı değişen zarf kabaca ekvator üzerinde görüldüğünde 

genişliği ve/veya yoğunluğu arttığında kısmen yıldız diskini kapatacaktır, bu da ters 

korelasyon durumunda gözlenen parlaklık azalmasına neden olacaktır. Aynı zamanda 

yıldızdan daha soğuk olan zarf daha geç tayf türünden bir fotosfer gibi davranacaktır, bu 

da yine ters korelasyon durumunda gözlenen davranış ile iyi uyum içindedir. Aynı 

zamanda bu model, niçin pozitif korelasyonun istatistik olarak daha sık olduğunu 

açıklar, çünkü zarfın ekvator-on olarak gözlenme olasılığı azdır. Böyle bir modelin nitel 

doğruluğunu teyit edecek ayrıntılı hesaplamalar gerekmektedir. Gerçekte, pozitif ve ters 

korelasyon durumlarının göreli sayısının istatistiği, ekvator düzlemine dik doğrultudaki 

zarfın ortalama bir açısal genişliğini tahmin etmeye imkan verecektir. 

 

 
 

Şekil 1.4. Doğrusal ve ters korelasyonların Be zarfının geometrisi ile ilişkisi 
(Harmanec 1983b) 

 

Eğer bu açıklama doğruysa, yukarıda tartışılan pozitif ve ters korelasyonun varlığı Be 

zarflarının küresel olmayan bir geometrisi hakkında en güçlü kanıtlardan birini temsil 

edecektir. 

 

Gözlemsel kanıtların artmasıyla, Be yıldızlarının uzun dönemli tayfsal ve ışık 

değişimlerine polarimetrik değişimlerin de eşlik ettiği anlaşılmaktadır. Bu tür ilk bilinen 

raporlardan biri π Aqr içindir (Nordh and Olofsson 1977). Yeni bir kabuk oluşumu 

demek olan bir polarizasyon artışı o And için gözlenmiştir (Poeckert et al. 1979, 
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Arsenijevic 1980, Hayes 1982). Görünen o ki, polarizasyon azalması, kabuk çizgilerinin 

zayıflamasından bir kaç ay kadar önce olmaktadır. γ Cas’ta gözlenen bir minimum 

polarizasyonu, iki ay sonra salma çizgi şiddetinde bir minimum takip etmiştir.  

 

ii. Orta dönemli değişimler 

 

Bu türden bazı değişimlerin tayf ve fotometrik gözlemler ile beraber ilk tarihsel 

gelişimleri şöyledir: 

 

HD 187399=V1507 Cyg: Bu yıldızda, Hutchings and Laskarides (1971) tarafından, bir 

patlama (outburst) rapor edilmiştir. Radyal hızlar 3 Temmuz’da aşırı negatifken, 12 

Haziran ve 12 Temmuz’da negatif değildir. Onlar, zarftaki kütle hareketlerinin bir 

modelini sunmuşlardır. Daha sonra Hutchings and Redman (1973), bu yıldızın gerçekte 

27.9705 gün dönemli bir tayfsal çift olduğunu (Merril’in 1949 keşfinden beri bilinen) ve 

patlamaların, çift bileşenlerinin etkileşimlerinin bir sonucu olarak, aynı dönemle 

tekrarlandığını görmüşlerdir. 

 

Hill et al. (1976), aynı döneme sahip çok özel fakat kararlı bir ışık eğrisi elde etmiş ve 

bu daha sonra Pavlovski et al. (1979) tarafından da doğrulanmıştır. Tayfsal verilerle 

desteklenmediği sürece fotometrik gözlemlerden bulunan dönemliliğe dikkat etmek 

gerekmektedir.  

 

HD 41335=HR 2142: Bu yıldız için literatürde yıllardır ara sıra kısa ömürlü kabuk 

evresinin varlığından bahsedilmiştir. Peters (1971), kabuk tekrarının dönemli olduğunu 

bulmuş ve bunu ekvator bölgelerinden dönemli atımlara bağlamış, ardından Peters bu 

yıldızın P=80.860 gün ve K=9.4 km sn-1 değerli bir etkileşen çift olduğuna karar 

vermiştir (Peters 1983). Kabuk tayfı, Be bileşeninin diskine karşı yönlenmiş bileşenler 

arasındaki gaz akımlarının bir kısmından kaynaklanmaktadır. 

 

Morötesi tayfta çok güçlü evre bağımlı değişimler gözlenmiştir (Peters ve Polidan 

1982). NV çizgilerinin radyal hızı, optik bölgedeki fotosferik HeI çizgilerinin yörünge 

radyal hız eğrisini takip etmektedir. Bileşenler arası bir gaz akıntısından kaynaklanan 
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kırmızıya kaymış CII, SiII, SiIII, SiIV ve diğer elementlerin çizgileri belli evrelerde 

gözlenmiştir.  

 

HD 142646=4 Her: Hα V/R oranlarında haftalar mertebesinde değişimler olduğu rapor 

edilen bu yıldızın, Harmanec et al. (1973, 1976) ve Heard et al. (1975) tarafından 

46.19432 dönemli bir etkileşen tayfsal çift olduğu ve Hα’nın V/R oranları ile HI kabuk 

çizgilerinin merkezi şiddetlerinin aynı dönemle değiştiği belirlenmiştir. 

 

HD 45910=AX Mon: 232.5 günlük bir dönemle tekrarlayan bir kabuk evrimine sahip 

bu yıldızda kabuk tayfının, çiftin bileşenleri arasındaki bir gaz akıntısından 

kaynaklandığı anlaşılmıştır. Görsel tayfta görülebilen bir K devi ikinci bileşen, Merril 

(1952) tarafından keşfedildi. HI çizgilerinin maviye kaymış (-100’den –300’e kadar) dar 

bileşenleri sık sık optik tayfta gözlenmektedir. Yörünge evresiyle biraz ilişkili olmasına 

rağmen bu çizgiler Be yıldızlarının yörünge hareketlerini tam olarak paylaşmamaktadır. 

Be bileşeninin, gaz akıntıları tarafından örtülmesi yörünge döneminin belli evrelerinde 

U renginde gözlenmiştir (Magalashvili and Kumsishvili 1967, 1969, Papousek 1979). 

 

HD 218393=KX And: Çevrimli RV ve profil değişimleri ve 33-39 gün arasında 

tekrarlayan kabuk evreleri, Struve (1944), Halliday (1950) ve Doazan and Peton (1970) 

tarafından rapor edilmiştir. Kriz and Harmanec (1975), basılmış bütün FeII kabuk 

tayflarını analiz edip hepsinin 38.9 gün dönemle temsil edilebileceğini bulmuş ve 

cismin bir etkileşen çift olduğunu ileri sürmüşlerdir. Bu öneri Polidan (1976)’ın, IR 

bölgede bir G8III ikinci bileşeninin keşfiyle onaylanmıştır. Ondrejov ve Hvar 

gözlemcileri, yörünge dönemiyle aynı evrede yıldızın ışık ve renk değişimlerini 

keşfetmişlerdir (Harmanec et al. 1977b, 1980). AX Mon’daki gibi, Be bileşeninin gaz 

akıntıları tarafından örtüldüğü gözlenmiştir ve değişimlerin genliği U renginde en 

büyüktür (0m.4). Işık eğrisi çevrimden çevrime çok fazla değişmektedir.  

 

HD 174237=CX Dra: Lacoarret (1965), 5-7 günlük bir döneme sahip çevrimli tayfsal 

değişimleri bulmuştur. Merlin (1975), yıldızda 7-12 günlük zaman ölçeğinde ışık 

değişimleri keşfetmiştir. Koubsky (1976, 1978), fotosferik HeI çizgilerinin radyal 

hızlarını analiz etmiş ve bu cismin 6.696 günlük bir tayfsal çift olduğunu göstermiştir. 
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Bileşenler arasında bir gaz akıntısının belirteci olan kırmızıya kaymış çizgiler Peters ve 

Polidan (1982) tarafından UV tayfında keşfedilmiştir. 1965-1979 aralığını kapsayan, 

Lowell, Hvar ve Brno diferansiyel UBV gözlemlerinin ayrıntılı bir incelemesinde 

(Koubsky et al. 1980), bu cismin uzun zamanlı ışık ve renk değişimlerine sahip olduğu 

anlaşılmıştır. Bu değişimleri atarak 6.696 günlük dönemi veren periyodik ışık 

değişimlerini belirlemek mümkündür. Bu ışık eğrisi bazı X-ışın çiftlerinin optik ışık 

eğrisine benzer olarak eliptiklik ve yansıma etkilerini içermektedir. Daha sonra 

gerçekten Guinan et al. (1984) CX Dra’nın bir yumuşak X-ışın kaynağı olduğunu 

keşfetmiştir. Burada, tek bir sezondan elde edilen ışık değişiminin çok karmaşık 

olduğunu ve sadece birini kullanarak 6.7 günlük dönemi belirlemenin mümkün 

olmadığını belirtmek gerekir. Dönemlilik sadece uzun süreli gözlemlerden bulunabilir. 

Bu durum, sık sık çok sınırlı bir gözlem süresine dayalı olarak Be yıldızlarının 

değişimlerinin oldukça düzensiz olduğuna karar veren gözlemcilerin dikkatini 

çekmelidir. 

 

Sonuç olarak öyle görünüyor ki, çoğu durumda orta vadeli değişimlerin sistematik 

olarak incelenmesi, söz konusu cismin biraz çiftlik özelliği ile ilişkilidir. Her ne kadar 

anlaşılmaz olaylar kalsa da orta vadeli değişimlerin bu açıdan incelenmesi önemlidir. 

 

Uzak UV bölgede de haftalardan aylara kadar bir aralıkta değişimlerin kanıtı 

artmaktadır. En güçlü değişim, genellikle CIV, NV ve çok daha az etkilenmiş olan SiIV 

rezonans çizgilerinde gözlenmiştir. Bahsedilen bu rezonans çizgilerinin, dar, çok güçlü 

maviye kaymış bileşenlerini içeren gözlemler özel ilgidedir. Büyük vsin i değerli Be 

yıldızlarında da görülen bu çizgilerin varlığının, Be yıldızlarının kutup bölgelerinden 

kütle kaybının bir belirteci olduğu tartışılmıştır (Peters 1982a,c, Underhill and Doazan 

1982, Doazan 1982). Çizelge 1.2.’de bu türden gözlemlerin temel bilgileri verilmiştir, 

orada bunların kesin bir duyarlılıkta olmadığı ve gerçekte biraz yanıltıcı olduğu 

görülmektedir. Slettebak (1982)’ın homojen vsin i ve tayf türleri açıkça göstermektedir 

ki, bazı UV rezonans çizgilerindeki dar bileşenlerin varlığının bilinen bütün durumları, 

oldukça dar bir tayf ve vsin i aralığına özgüdür. Bilinen bu sekiz veri ile belki gözlenen 

vsin i aralığı olarak istatistik bir etki olabilir, bu 160-320 km sn-1 değerleri, diğer Be 

yıldızlarının 175-325 km sn-1’lik vsin i değerleri ile uyumludur. Ancak, rezonans 
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çizgilerinin bu dar bileşenlerinin sadece en sıcak Be yıldızları için gözlenmiş olması 

önemli olabilir. Bu özelliklerin geç tür fakat çok hızlı dönen Be yıldızlarında da olup 

olmadığının sistematik bir araştırması ilginç olacaktır. 

 

Her durumda, bu dar bileşenlerin mevcut gözlemleri, Be yıldızlarının atmosferlerinden 

olası küresel simetrik kütle akısının lehinde veya aleyhinde bir delil olarak 

kullanılamaz. Daha genel olarak, Be yıldızlarının gözlenen bazı parametreleri sık sık 

tekrarlanan bir girişimle bu yıldızların vsin i değerleri ile ilişkilendirilmek istenmekte ve 

bu da kabaca bu yıldızların zarflarının küresel geometrisi ile açıklanmaktadır. Burada 

bazı çekinceler vardır. Önce, vsin i değeri bir Be yıldızı için gözlemsel  ve teorik olarak 

çok kesin olmayan bir niceliktir. Ancak bundan da başka, eğer bütün Be yıldızları aynı 

ekvator hızları ile dönmese ve bunun böyle olduğuna dair hiç bir gözlemsel kanıt 

olmasa, o zaman v ekvator hızı ve i eğim açısı iki bağımsız niceliği temsil edeceklerdir. 

Sonuç olarak, vsin i ile diğer gözlenmiş parametreler arasında iyi belirlenmiş bir ilişki 

elde edilemez. Ancak ilgili parametrelerin olası bir değerler alanı veya çok saçılmış bir 

eğimli ilişki bulunabilir ve bu genellikle gözlenen şeydir. Buna göre gerçek yıldızların 

(Be’ler için) ekvator dönme hızları çok farklı olabilir. Bu durumda Be zarflarının 

değişimlerinin istatistik çalışması için, tek tek Be yıldızlarının dönme hızlarını bulmada 

başka bir yönteme ihtiyaç vardır. 

 

Çizelge 1.2. Değişen dar bileşenli UV rezonans çizgilerine sahip Be yıldızlarının bilinen 
değerleri 

 

HD Referans 
Tayf 

türü 
vsin i RV (km/sn) 

5394 Henrichs et al. 1983 B0.5IVe 230 -650 -1050'den -1450'ye

37490 Peters 1982 a,c,e B2IIIe 160 -550, -750, -850 

58978 Peters 1982 b B0.5IVe 280 -130, -270 

88661 Peters 1982 e B2IVe 220 -400, -660, -850 

105435 Snow et al. 1980 B2IVe 220 -380, -740 

149757 Willis 1982 O9.5Ve 320 -1250, -1460 

164284 Petres 1982 a,c,e B2IV-Ve 240 -250, -700 

200120 Underhill, Doazan 1982 B1Ve 260 -800 
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iii. Hızlı değişimler 

 

Bu değişinler genel olarak küçük genliklidir ve tayftan çok fotometride daha fazla veri 

birikimi vardır. Düşük genlikler, bazı dönemliliğin şüpheli olduğu durumlarda bile tam 

bir tarama yapmaya izin vermez ve karmaşıktır. Bir gün mertebesindeki zaman ölçekleri 

de ayrıca sakıncalıdır. Genellikle belli bir gözlem yerinde bir gecelik çevrimleri 

tamamlamak mümkün değildir ve “alias” dönem problemleri ortaya çıkmaktadır. 

 

Tarihsel olarak, bu tür fotometrik değişimlerin gerçek dönemliliğinin elde edilmesinde 

bir ikilem vardır; ya kesin bir dönem değerli sinüs benzeri bir eğri ya da dönemin iki 

katı kadar uzun olan benzer iki minimum ve iki maksimumu olan eğriler dikkate 

alınmaktadır. Çevrimsel bir dönemlilik şeklinde yorumlayan araştırmacılar genellikle 

bunun bir pulsasyon (sıklıkla radyal olmayan) olduğunu söylerken, iki minimum ve 

maksimumu dikkate alanlar bunu bir değen çift yıldız olarak yorumlamışlardır. Bu 

yorum, bu cisimlerin radyal hızlarının gözlemsel hatalarının sınırları içinde değişmediği 

keşfinden sonra savunulamazdır. Harmanec (1984), iki minimum ve maksimum eğrileri 

(çift yıldız) lehine bazı argümanlar sunmuştur. Ancak, gözlenmiş ışık değişimlerinin 

yorumlanması için Be yıldızlarının, Ap yıldızlarının daha sıcak akrabaları olduğunu 

önermiştir. Eğer bu yorum doğruysa, Be yıldızlarının doğru dönme dönemlerinin 

belirleneceği bağımsız bir ölçüm yöntemi olacaktır. 

 

Şimdi tek tek Be yıldızlarında onaylanmış hızlı değişimlerin tartışmasına bakalım. 

 

HD 217675=o And: Bu yıldız fotoelektrik olarak gözlenen ilk Be yıldızlarından biridir 

(Guthnick and Prager 1918). Hızlı değişimlerin döneminin bulunması için birçok 

girişimde bulunulmuştur. Herhalde bu yıldız, gözlenen yıldızlar arasında belirlenen 

dönemleri en fazla olan yıldızların başında gelmektedir. Çizelge 1.3.’te bu hızlı 

değişimleri anlamak için yapılan girişimler özetlenmiştir, henüz doyurucu bir çözüm 

bulunamamıştır.  
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Ayrıca yıldızın, yine çelişen değerleri ile, bir uzun dönemli tayfsal çift olduğundan 

şüphelenilmektedir (Fracassini et al. 1977, P= 72.3145 veya 8583 gün; Horn et al. 

1982a , P= 9478 gün; Pastori et al. 1982, P= 8583 gün). Tek onaylanan gözlemsel bulgu 

o And’ın bir speckle-interferometrik üçlü yıldız olduğudur (McAlister et al. 1983) 

 
HD 109387=χ Dra: 1902-1926 yılları arasında alınan tayflardan, Hill(1926), 0.89038 

gün dönemli hızlı RV değişimleri bulunmuştur. Uzun bir süre yıldız bir tayfsal çift 

olarak dikkate alınmıştır. Miczaika (1951), yıldızın 1950 Mart-Mayıs’ta alınmış 50 

tayftan Hill’in sonucunu onaylamıştır. Ancak, Struve (1952), 1951 24-27 Mart’ta 

ardışık dört gecede alınmış 103 tayf ve 1951 12-13 Ağustos’ta dört tayfı kullanarak, bir 

gece boyunca ölçüm hatalarından fazla bir değişim bulamamıştır. Struve, ölçüm aletinin 

saptadığı değişimlerin, dönme etkisinden kaynaklanabileceğini önermiştir. Gerçekten de 

 
Çizelge 1.3. o And’ın hızlı değişimlerini bulmak için yapılan girişimler 
 
Dönem Yazar Tür Açıklama 

Fotometrik çalışmalar 

 Guthnick and Prager 1918  Hızlı değişimlerin keşfi 

1.5765 Guthnick 1941 ? Gözlem ve evre diyagramı basılmadı 

1.5765 Groeneveld 1944 D Bir örten çift 

0.78823 Archer 1958, 1959 S Bir RR Lyr yıldızı 

1.598398 Schmidt 1959 D Değen bir örten çift 

1.599736 Jackisch 1963a, b D Bir değen çift 

 Detre 1969  60’ların başında yıldız sabit 

1.018 Olsen 1972 D Gerçekte belirgin bir dönem yok 

0.938 Harmanec 1983a S Olsen’in verileri yeniden analiz ediliyor ve 
önceki dönem analizinin eksikliği gösteriliyor 

 Dworak 1976  
Schmidt ve Olsen’in dönemlerine göre bir 

minimum zamanı 

0.77 Bossi et al. 1976 S 
Maksimum ve minimum zamanlarından 

dönem 

0.84 Bossi et al. 1977 S Veriler kabuk tayfının yeniden görünme-
sinden sonra alınmıştır 
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Çizelge 1.3. (devam)   

    

Dönem Yazar Tür Açıklama 

 Padalia 1978  
Ekim 1976’dan Aralık 1977’ye kadarki 

gözlemlerde belirgin bir dönemli değişim yok 

 Guerrero and Mantegazza 1979  Belli bir dönemi olmayan kararsız değişimler 

 Horn et al. 1982a  
Bütün fotoelektrik veriye uyan bir dönem 

bulunamamıştır 

Tayfsal Çalışmalar 

1.5845 Faracassini et al. 1977 S 

Schmidt’in dönemi komşuluğunda kendi 

radyal hızlarına en iyi uyumu elde 

ediyorlar 

3.66 Harmanec et al. 1977a S 
1975-76 kabuk dönemi sırasında 

Hγ çizgilerinin merkezi akılarından 

0.84 Gulliver ve Bolton 1978 S? HeI çizgilerinin RV’lerinin Fourier analizi

1.67458 Singh 1983 S:
1981-82 kabuk fazı sırasında alınmış 

sadece 12 Hα RV’sinden 

Tür sütununda “S” sinüs eğrisi, D de her çevrimde iki minimum ve maksimumlu bir eğri demektir. 
Dönem değerleri gün birimindedir. 
 

0.9 günlük değer, χ Dra’nın dönme dönemi ile uyumlu bir değerdir. Struve’un olumsuz 

sonucu daha sonra Mart 1953-Nisan 1954 arası 51 tayftan, Underhill (1954) tarafından 

onaylanmıştır. Ancak yıldız, Parlak Yıldızlar Kataloğu’nun (BSC) (Hoffleit and Jaschek 

1982) 1982 sürümünde tayfsal çift olarak belirtilmiştir. Hγ ve Hδ kabuk merkezlerinin 

şiddetinde ve görülmesindeki hızlı değişimler Hubert-Delplace and Hubert (1979) 

tarafından rapor edilmiştir. Hα profilinde hem hızlı hem de uzun dönemli değişimler 

Andrillat ve Fehrenback (1981, 1982) tarafından gözlenmiştir. Yıldızda hızlı fotometrik 

değişimler için yapılan taramalar şimdiye kadar olumsuz sonuç vermiştir.  

 

HD 5394=γ Cas: Hutchings (1970a,b), Hγ ve Hβ çizgilerinin V/R değişimlerinde 

dönme etkisi olarak yorumladığı 0.7 günlük dönem bulmuştur. Slettebak and Snow 

(1978), yıldızı UV tayfta ve Hα çizgisinde gözlemiş ve SiIV’ün rezonans dubletlerinde 
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64 saatlik sürekli gözlemlerden dönme dönemi ile ilgili hiçbir kanıt bulamamışlardır. 

Ancak onlar, Hα salmasında ani bir artış (eşdeğer genişlik 16.5’ten 17.5 Å’a çıkmıştır) 

belirlemişlerdir. Tüm olay 100 dakikada son bulmuştur. Bu olaya, MgII ve SiIV UV 

çizgilerinin dar salma bileşenlerinin şiddetlerinde bir artış ve ayrıca bu yıldızla ilişkili 

MX0053+60 X-ışın kaynağının X-ışın şiddetinde bir artış eşlik etmiştir (Peters 1982 d). 

 

Fontaine et al. (1983), yüksek S/N oranlı tayflarla iki gün boyunca Hα profilini 

izlemişler ve hiç bir değişim bulamamışlardır. Hα profilinin Chalabaev ve Maillard 

(1983) tarafından yapılan benzer bir gözlemi, muhtemelen cismin dönmesinin sonucu 

olan çok küçük değişimleri işaret etmiştir. 

 

Aslında yukarıdaki sonuçlar birbiri ile çelişkili gibi gözükse de gerçekte durum 

farklıdır. Ne Hα ne de UV rezonans çizgileri, muhtemelen genişlemiş atmosferin çok 

farklı yerlerinden kaynaklandığı için, olası bir dönme etkisi taraması için çok uygun 

değillerdir. Bu yüzden Hutchings’in bulgusunu kontrol için yine onun kullandığı 

çizgileri kullanmak gerekmektedir. 

 

HD 217050=EW Lac: Walker (1953), 1950-52 yılları arasında yapılan iki renk 

gözlemlerinden bu Be yıldızının hızlı ışık değişimlerini keşfetmiştir. Ancak iki farklı 

gözlemde de iki farklı dönem bulmuştur: 1951’de 0.7364 gün ve 1952’de 0.800 gün. 

Değişimlerin genliği 0m.2 kadar bir aralıkta değişmektedir. Maalesef, onun kullandığı 

14 Lac mukayese yıldızı da fotometrik olarak değişen bir başka Be yıldızıdır. 

 

Walker değişimleri, yıldız yüzeyinde dönme ile disk boyunca taşınan geçici karanlık 

çalkantılarla (bir tür leke) yorumlamıştır. 

 

Lester (1975), bu yıldızı 1972 yazında 5 And ve 7 And’a göre diferansiyel olarak uvby 

ve Hα filtrelerinde gözlemiştir. O, 0.7 günlük karakteristik bir dönem bulmuş ve 

değişimleri erken tür bir atmosferdeki sıcaklık değişimleri olarak yorumlamıştır. 

 

Percy (1981), 1980 b filtresi gözlemlerinden değişimlerin dönemini 0.725 veya 0.418 

gün olabileceğini rapor etmiştir. 
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HD 56139=28 w Cma: Baade (1982a, b), bu yıldızda 1.37 günlük bir dönemde 

periyodik RV, profil ve V/R değişimlerini bulmuştur. Ancak bu döneme karşılık gelen 

bir ışık değişimi yoktur. Baade, bu değişimleri radyal olmayan pulsasyonun bir retrograt 

modundan dolayı olduğu şeklinde yorumlamıştır. Harmanec (1981), gözlenen 

değişimlerin her iki bileşenin tayf çizgileri ile blend olmuş bir yakın çift yıldızın 

yörünge hareketinden de kaynaklanabileceğini önermiştir. Bu yorumu destekler görünen 

bir gerçek, HI salmasının RV eğrisinin, soğurma çizgilerinin RV eğrisinin evresinin tam 

olarak 180o zıttında olmasıdır.  

 

Gerçekte, kuramsal 28 CMa çiftine çok benzer iki B yıldızından oluşmuş en az iki tane 

örten çift sistemi vardır: V Pup ve µ1 Sco (örneğin, Batten et al. 1978). V Pup=HD 

65818 ayrıca olası bir X-ışın kaynağıdır, 4U0750-49, ve 1.4545 günlük bir dönemle 

dolanan yaklaşık eşit büyüklükte B1Vp ve B3IV bileşenlerinden oluşmaktadır. Bu 

sistemin yörünge eğimi yaklaşık 75o’dir. Her bir bileşenin tayfındaki H ve He 

çizgilerinin hızları farklı yörünge elemanları vermektedir. µ1 Sco=HD 151890, 1.4463 

günlük bir yörünge dönemi ile dolanan B1.5V ve B6.5V yıldızlarından oluşmuştur. Bu 

sistem yaklaşık 60o’lik  bir eğim açısı altında görülmektedir. 

 

HD 33328=λ Eri: Bu Be yıldızının RV ve ışık değişimlerinde, Percy (1981) ve Bolton 

(1982) tarafından 0.701538 günlük kararlı bir dönem bulunmuştur. Bazı dönemlerde 

değişimlerin genliği pratik olarak 0m’e kadar düşmektedir. Yazarlar değişimlerin 

pulsasyondan kaynaklandığını tartışmışlardır.  

 

HD 208392=EM Cep: Lynds (1959a, b), bu yıldızın, her bir çevrimde 0.806187 günlük 

bir periyotta iki minimumlu ışık değişimini keşfetmiştir. O, cismin bir değen çift sistem 

olduğunu yorumlamıştır. Ardından, yıldızın bir kaç bin fotoelektrik gözlemi çift yıldız 

gözlemcileri tarafından yapılmıştır. Bu gözlemlerden ışık eğrisinin hafifçe değiştiği 

fakat dönemin sabit kaldığı ve iyi belirlendiği görülmüştür. 

 

Rachkovskaya (1975, 1980) ve Hilditch et al. (1982), gözlenmiş ışık değişimlerinin 

çiftlik yorumunu hemen hemen reddeder bir şekilde evre bağımlı hiç bir radyal hız 
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değişimi olmadığını göstermişlerdir. Ancak Hilditch et al. (1982), 0.806 günlük dönemi 

takip eden hızlı çizgi profili değişimleri rapor etmiştir. 

 

HD 224559=LQ And: Percy (1983), bu Be yıldızının ışık değişimlerinin mevcut bütün 

veri setlerinde var olan 0.31 günlük bir dönemle periyodik olduğunu bulmuştur. O, bu 

değişimleri, yıldızın radyal olmayan pulsasyonlarından olduğu şeklinde yorumlamıştır. 

Percy, genlikteki küçük değişimlerin varlığından şüphelenmiştir. Harmanec (1984), 

Percy’nin verilerini yeniden analiz etmiş ve 0.310049 günlük bir dönemin bütün veriye 

uygulanabileceğini, ancak 0.622832 günlük bir dönemin de elde edilebileceğini ve 

bunun daha iyi bir uyum verdiğini göstermiştir. Bu dönemle her bir çevrimde benzer iki 

minimumlu ve maksimumlu ışık eğrisi elde edilmektedir. Ancak burada önemli olan 

ardışık minimumların sırası ile 0.45 ve 0.55 evre kadar kaymış olmasıdır (Şekil 1.5.). 

Yayınlanmış hız değerleri, 20 km sn-1’den daha fazla bir hız değişiminin olmadığını 

göstermektedir. 

 

HD 37479=σ Ori E: Bu Be yıldızı aynı zamanda He zengini yıldızların iyi bilenen bir 

temsilcisidir ve bir manyetik değişendir. Bu cismin bol miktarda gözlemsel verisi 

vardır. Cismin optik ve IR bölgedeki ışık ve renkleri, HI ve HeI çizgilerinin şiddeti, 

manyetik alanın polarizasyon derecesi ve Hα salmasının V/R oranı 1.19081 günlük 

kararlı bir dönemle değişmektedir. Bu yıldızda da ışık eğrisi iki minimuma sahiptir ve 

RV değişimleri ± 2km sn-1’den fazla değildir. Shore (1982) ve Landstreet and Borra 

(1978) bu cismin, manyetik ekvator etrafında bir He zengini bantlı manyetik eğimli 

dönen cisim olduğuna dair oldukça inandırıcı argümanlar sunmuşlardır. Onlara göre, 

manyetik ekvator yıldızın dönme ekvatoruna göre salınım yapmaktadır. 

 

HD 58050=OT Gem: Figer (1981), bu yıldızda 0.1 kadir bir genlikte ya 0.1250 ya da 

0.1429 günlük, görsel gözlemlere dayanan dönemli ışık değişimleri rapor etmiştir. 

Ancak 1981-1982 yıllarında farklı gözlemcilerin yaptığı uzun süreli fotoelektrik 

gözlemlerde yıldızın 0m.01’lik bir duyarlılıkta tam olarak sabit olduğu görülmüştür 

(Bozic et al. 1982, Poretti 1982). 
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Şekil 1.5. LQ And yıldızının 0.31 ve 0.62 günlük dönemlere 
göre ışık eğrisi (Harmanec 1983b) 

 

Özetlemek gerekirse, hala Be yıldızlarının hızlı değişimlerinin genel bir görünümünün 

ne olduğu bilinmemektedir. Değişimler bazen fotometride bazen sadece tayfta, renk 

değişimleri bazen yok veya sadece morötesi bantlarda görülmektedir. Gerçek dönemli 

hızlı değişimler sınırlı bir sayıdaki Be yıldızı için doğrulanmasına rağmen, öyle 

görülüyor ki, hızlı değişimlerin varlığı oldukça büyük bir sayıdaki Be yıldızının ortak 
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özelliğidir. Belki, Be yıldızlarında görülen bu değişimler, birden çok değişimin üst üste 

binmesinin bir sonucu olarak birbirlerinin dönemliliğini ve çevrimselliğini 

bozabilmektedir. Bu durumda, dönemli ve dönemli olmayan değişimleri tek tek 

belirlemek oldukça zor olacaktır. Hala gözlenen bütün Be yıldızlarının zaman 

değişimlerinde gizli bir dönemliliğin olma olasılığı vardır ve harcanacak her bir çaba 

onları açığa çıkaracak ya da kesin olmadığını gösterecektir. Bu anlamda Be yıldızlarının 

analizlerinin daha modern tekniklerle yapılması belki bir çözüm olabilir.  

 

iv. Çok hızlı değişimler 

 

Bazı Be yıldızlarında dakika mertebesinde küçük genlikli tayfsal değişimler rapor 

edilmiştir. Bunlar özellikle tayf gözlemlerine elektronik dedektörlerin girmesinden 

sonra görülmeye başlanmıştır. Lacy (1977) ve Clarke and Wyllie (1977), bu tür küçük 

değişimlerin aletsel kaynaklı olabileceğine dikkat çekerek bunların gerçekliğini 

sorgulamışlardır. Be yıldızlarının çok hızlı değişimleri ile ilgili söylenebilecek henüz 

pek bir şey yoktur.  

 

B. Farklı zaman ölçeklerinde değişimler arasındaki ilişkiler 

 

Böyle bir ilişki eğer varsa da şu anda belirsizdir. Gerçekte karışık ilişkiler vardır. 

Örneğin ters korelasyonlu değişimler gösteren yıldızlar arasında o And ve V1294 Aql 

kesinlikle hızlı fotometrik değişimler gösterirken 88 Her’de kesinlikle yoktur ve 28 Tau 

için de hiç rapor edilmemiştir. EM Cep tam bir dönemli hızlı ışık değişimi gösterirken 

herhangi bir uzun dönemli ışık değişimi göstermez. Ancak o, uzun zamanlı çok baskın 

tayfsal bir değişim göstermektedir. AX Mon, P=232.5 günlük uzun zamanlı periyodik 

ışık ve tayfsal değişim ve yeterince çalışılmamasına rağmen hızlı ışık değişimleri 

göstermektedir. Cismin optik parlaklığı ve Balmer çizgilerinin dar maviye kaymış 

bileşenlerinin ilişkili olaylar olabileceğine dair şüpheler vardır. 

 

Tüm bunlar Be yıldızlarının hala ilginç cisimler olduğunu ve doğalarının hala tam 

olarak anlaşılamadığını göstermektedir. Ayrıca zamana bağlı değişkenlik, Be 

yıldızlarının en önemli özelliği olarak görülmektedir. Sonuç olarak, bu değişkenliği 
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dikkate almayacak herhangi bir istatistik veya bir başka çalışma oldukça yanlış sonuca 

götürebilecektir. Sadece Be yıldızlarında değil aslında bütün yıldızların yapılan 

gözlemleri hemen literatüre sunulmuş olsa çok değerli olan bu bilgiler zamanla bütün 

bulmacayı çözecektir. 
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2. β LYRAE’nin LİTERATÜR BİLGİSİ 

 

2.1. β Lyrae Hakkındaki Düşüncelerin İlk Yıllardaki Durumu 

 

β Lyrae (10 Lyr, HD 174638, HR 7106), 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. 10 Eylül 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 (Goodricke 1785). Böylece β Lyrae, örten çift olarak 

keşfedilen ikinci yıldız olmuştur ( birincisi 1783’te yine Goodricke ve bağımsız olarak 

Alman amatör astronom Johann G. Palitsch tarafından keşfedilen Algol’dür). Algolü 

keşfettiğinde 18 yaşında olan Goodricke, ışık değişim nedeninin görünmeyen bir bileşen 

tarafından görünen yıldızın örtülmesi şeklinde (bir alternatif olarak dönen bir yıldızda 

lekeden de bahsederek) doğru olarak yorumlamış ve muhtemelen β Lyr için de benzer 

bir yoruma inanmıştır. Goodricke (1785)’nin ayrıca W. Herschel’in ya β Lyr ya da γ 

Lyr’in değişen olması gerektiğinden şüphelendiğini not etmesi de ilginçtir. 

 

Goodricke 20 Nisan 1786’da çok genç yaşta öldüğü için gözlemlerine devam 

edememiştir. Ancak, β Lyr’in ışık değişimi, Westphal ve özellikle diğer gözlemcilerin 

verilerini de toplayan Argelander gibi görsel gözlemciler tarafından yoğun olarak 

çalışılmıştır (Argelander 1844, 1857, 1859, 1869, 1898). Argelander (1859), β Lyr’in 

ışık değişim döneminin, Goodricke’nin ilk gözlemlerinden beri sürekli arttığını not 

etmiştir. 

 

Sistemin bir çift olduğu yorumları, tayfsal gözlemler yapılana kadar farazi olarak 

kalmıştır. Secchi (1867), 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 en ilk Be yıldızı olmuştur. İlk fotoğrafik tayfları kullanan gözlemcilerden 

Lockyer (1894) ve Maury (1897) (herhangi bir dalga boyu veya akı kalibrasyonu 
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yapmaksızın), iki tür soğurma çizgisinin varlığını belirtmişlerdir. İlki bir B8 tayfına 

karşılık gelen, konumunun değiştiği açıkça görülen çizgiler, diğeri de B5 tayfına 

karşılık gelen konumu değişmeyen çizgilerdir. 

 

1891’de Fleming (1891), Harvard Gözlemevi’nde alınan β Lyr’in prizmatik fotoğrafik 

tayflarını incelemiş ve soğurma çizgilerine göre salma çizgilerinin konumunun 

periyodik salınımlarını keşfetmiştir. Onun bulgusu ayrıca Pickering (1891) tarafından 

da rapor edilmiştir. Maury (1933), 307 Harvard tayfını dikkatli bir şekilde yeniden 

incelemiş ve onlardan göreli bir radyal hız eğrisi elde etmiştir. 

 

1892’de Belopolsky, β Lyr’in ilk dalgaboyu kalibrasyonlu tayflarını almış ve ilk radyal 

hız eğrilerini elde etmiştir. Bir kaç yıl sonra, tayf çekerini geliştirmiş ve daha duyarlı 

başka bir radyal hız eğrisi elde etmiştir (Belopolsky 1893a, 1893b, 1894, 1897a, 1897b). 

O, Hβ salmasının radyal hız eğrisinin, soğurma çizgilerinden bulunan radyal hız 

eğrisine göre ters yönde değiştiğini bulmuş ve salma çizgisinin, çiftin daha kütleli olan 

bileşeninden geldiğine karar vermiştir. Onun gözlemleri soğurma ve salma gösteren 

yıldızların kütlelerini sırasıyla 8.4 ve 17.6 M  vermektedir. 

 

İlklerden olup bahsetmeye değer bir diğer çalışma da Myers (1898) tarafından 

yapılandır. Myers, dönemli ışık değişiminin üç olası nedeninden bahsetmiştir: Yüzey 

parlaklığı eşit olmayan dönen bir yıldız, oldukça karmaşık bir meteorik çarpışma 

hipotezi ve eş potansiyel yüzeyler fikrini β Lyr’e uygulayarak biraz ayrıntılı tartıştığı 

örten çift modeli. 

 

Curtiss (1911), β Lyr’in yeni bir tayfını almış ve salma çizgilerinin çoğunlukla bütün 

sistemi saran bir gaz zarftan gelme olasılığını tartışmıştır. Diğer bileşenin soğurma 

çizgilerini bulmak için yapılan bir çok girişim, tayfın aşırı karmaşık ve değişen olduğu 

bulgusuyla sonuçlanmıştır. 

 

β Lyr’in sırlarını anlamak için çok enerji harcayan Otto Struve olmuştur ve daha sonra 

öğrencileri özellikle S. –S. Huang ve J. Sahade O’nu takip etmiştir. Struve, β Lyr’in 
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önceki verilerinin toplanmasını sağlamış ve farklı türde tayf çizgilerinin tanımlanmasına 

katkıda bulunmuştur. 

 

Geçmişe bakıldığında, o zaman için geçerli fiziksel modellerin bir süre sonra aslında 

tam da evrensel olmadığı görülür. 1930’ların astronomları kütle-ışınım gücü ilişkisinin 

evrensel bir geçerliliği olduğuna inanırlardı. Özellikle β Lyr’de, iki elipsoit yıldızın 

alışılmış örtme kabulüne dayanan gözlenen ışık eğrisi çözümleri, görünmeyen cismin 

B8II yıldızından daha küçük bir A veya F yıldızı sonucuna götürmüştür (Myers 1898, 

Danjon 1928, Kopal 1941 ve daha birçoğu). Soğurma çizgili yıldızın RV eğrisinin 

genliği çok büyük olduğu için kütle fonksiyonu çok büyük çıkmakta ve sonuçta da β 

Lyr bilinen en büyük kütleli çift yıldız olarak dikkate alınmaktaydı. Örneğin Kuiper 

(1941), bir çalışmasında görünen ve görünmeyen cismin kütlelerini sırasıyla 78 ve 52 

M  olarak almıştır. İlginçtir, Kopal (1941), kütle-ışınım gücü ilişkisinin tam geçerliliği 

konusunda bazı şüpheleri olduğunu belirtmiştir. O, ayrıca kayıp ışınım kaynağının B5 

tayfını nasıl oluşturduğu sorunundan da haberdardı. Ayrıca, yıldız rüzgarı ile kütle 

kaybının yörünge dönemindeki büyük artışı açıklayamayacağını da tahmin etmiştir. 

Buna rağmen, toplam kütlesi 95 M ’i aşan bir modelin savunuculuğunu yapmıştır. 

 

Aynı zamanda, sistem etrafında ve içerde yıldızı çevreleyen maddenin varlığı ve 

görünmeyen cismin etrafındaki bir diskin varlığının bazı belirteçleri gerçekte zaten 

mevcuttu. Bununla bağlantılı olarak, Baxandall and Stratton (1930)’un, β Lyr’in birinci 

minimumunun ortasından hemen önce tayfta görülen 200 km s-1 kadar kırmızıya kaymış 

ek soğurma çizgilerini ilk gördüklerini belirtmek gerekir. Bundan kısa süre sonra, bu 

uydu çizgiler Maury (1933) tarafından da rapor edilmiştir. Baxandal and Stratton, çiftin 

ortalıkta dolaşan bir modeline rağmen şöyle yazmışlardır: “B8 ve B5 tayf türünden iki 

elipsoit yıldız vardır. B8 yıldızı daha geniş fakat daha parlak yüzeyli daha az kütlelidir. 

Ancak B5 yıldızı bir gaz zarf ile çevrilmiştir ve bu zarf, B8 yıldızından daha geniş, her 

iki yıldızdan gelen ışınımı geçiren ve H ve He’un geniş parlak çizgi tayflarını oluşturan 

bir yapıdadır. Zarfın dış kısmında, çiftin yörünge hareketi ile ilişkisi sabit olmayan 

akıntılar hem ışık eğrisi hem de tayftaki düzensizliklerden sorumludur. Belki böyle bir 

akıntı ekvatoryal bir ivmelenmenin sonucunda birinci minimumdan hemen önce 



 43

kırmızıya kayan güçlü çizgiler ile kanıtlanabilir.” Öyle görünüyor ki bu, β Lyr’deki 

diskin (yığılma diski) erken bir tahminidir. 

 

Struve (1941), bu uydu soğurmaların gerçekten ilk nitel çalışmasını yapmış ve iki setten 

oluştuğunu anlamıştır: Birinci minimumun merkezinden önce kırmızıya kaymış 

soğurmalar ve sonra maviye kaymış soğurmalar. O, bu çizgileri, bir yıldızdan diğerine 

ve tersi iki gaz akıntısından kaynaklandığı şeklinde yorumlamıştır. Temel olarak daha 

durağan olan B5 tayfının, çiftin yörünge düzleminde genişlemiş bir disk formunda olan 

çifti çevreleyen geniş bir zarftan kaynaklandığını önermiştir. 

 

Kuiper (1941), görünen bileşenden görünmeyene kütle aktarımı olasılığını dikkate alan 

ilk kişidir. O, gaz akımlarının dinamiğini Roche modeli temelinde analiz etmiş ve ayrıca 

yörünge dönemindeki değişimlerin kütle aktarımının sonucu olduğunu dikkate almıştır. 

Ancak O, görünen yıldızın daha büyük kütleli olduğuna ikna olduğu için, yörünge 

dönemindeki artışı açıklayamamıştır. Kuiper ayrıca, B5 tayfını, kendi modelinde, L2 

Lagrange noktasından başlayarak spiraller çizerek dışarı akan bir forma sahip çifti 

çevreleyen bir gaz yapıdan kaynaklandığı şeklinde yorumlamıştır. 

 

Guthnick (1945), β Lyr’in ışık eğrisindeki çevrimli değişimlerin, iki yıldız arasındaki 

muhtemelen 18 yıllık bir çevrimle dönüşümlü kütle aktarımından olabileceğini 

tartışmıştır. 

 

Gaposchkin (1956), görünmeyen yıldızın gerçekten yıldızı çevreleyen yoğun bir madde 

içinde gizlendiğini ve Belopolsky’nin doğru şekilde karar verdiği gibi daha kütleli 

olduğunu kesin olarak ifade eden ilk kişidir. Ancak açıktır ki, yeni gözlemsel veriler ve 

Struve, Sahade, Huang ve Gaposchkin arasındaki etkileşimler, zamanla onların 

hepsinin, B8 bileşeninin daha az kütleli olduğunu anlamalarını sağlamıştır (örneğin, 

Struve 1957a,b, 1958, Sahade 1958 ve Huang 1962). Daha yakın zamandaki 

makalelerin çoğunda, görünmeyen bileşenin normalin altında parlak görünmesinin 

anlaşılmasındaki ilerlemeler çoğunlukla Huang’ın (1963) makalesiyle ilişkilidir. Huang 

orada, β Lyr’in bileşenleri arasında büyük ölçekli kütle aktarımını ortaya koymuş ve 

özellikle, görünmeyen kütleli bileşenin gizli olduğu yığılma diski kavramını 
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oturtmuştur. Ayrıca, uydu çizgilerin hızlarının kabaca, B8 bileşeninden akıp 

görünmeyen bileşeni kuşatan gaz akıntılarının Kepleryan hızlarına karşılık geldiğini 

belirtmiştir. Huang, opak bir diskin en önemli özelliğinin tutulma süresini normal iki 

yıldızın oluşturacağı süreden daha fazla tutulma süresine neden olması şeklinde 

belirtmiştir. Öte yandan Huang, geometrik olarak ince bir disk düşünmüştür. 

 

Huang’ın fikrini kabul ederek, Wilson (1974), bir bileşeni disk içinde gizli bir çiftin ışık 

eğrisinin ilk nitel modelini sunmuştur. O, modelinde, β Lyr’in gözlenen ışık eğrisinin ya 

sadece disksiz iki yıldızın örtülmesi ya da sadece ince bir disk ile modellenemeyeceğini, 

kalın bir disk gerektiğini göstermiştir. Her iki yıldızın göreli akı ve ışınım güçleri 

arasındaki farktan disk içindeki yıldızın normalin altında parlak görünmesini 

açıklayabilmiştir. Işık eğrisini modelleyerek, en olası kütle oranının ya 4.2 ya da 6.0 

olduğunu ve kütle aktarım hızının da 3x10-5 M  yıl-1 olduğunu tahmin etmiştir. Ayrıca 

diskin yaklaşık boyutlarını çıkarmış ve merkezi yıldızın tam olarak disk içinde gizli 

olması gerektiğini, aksi halde geniş ikinci minimum merkezi yakınlarında dar bir 

yıldızıl tutulma gözleneceğini belirtmiştir. 

 

Uydu çizgiler ile ilgili Huang’ın açıklaması, Batten and Sahade (1973) tarafından daha 

da ayrıntılandırılmıştır. Onlar, Struve (1941) tarafından incelenmiş bu çizgilerin, diskin, 

tutulmanın belli evrelerinde, görünen yıldıza karşı yönelmiş bir kısmından 

kaynaklandığını belirtmişlerdir. 

 

2.2. 1985-1990 Arası Dönemde β Lyr’in Durumu 

 

Bu dönemlere kadar β Lyr’in nasıl anlaşıldığı ve yorumlandığı ve birincil gözlemsel 

gerçeklerin neler olduğunun kısa bir özetini yapmak faydalı olur. 
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2.2.1. Gözlemsel gerçekler 

 

A.  Sürekli tayf 

 

β Lyr’in ışık eğrisi, yüzyıllar mertebesinde oldukça kararlı ve çember bir yörüngenin 

belirteci olan birbirinden 0.5 evre uzaklıkta iki minimuma sahiptir. Optik bölgede, 

birinci minimumda yıldız, uzanımda olduğundan (0.25 veya 0.75 evresi) 1m.0 kadar 

daha sönüktür. Birinci minimum, görünen bileşenin görünmeyen ve daha kütleli olan 

bileşen tarafından örtülmesiyle olur. İkinci minimum sırasında ışık miktarı uzanımlara 

göre 0m.5 kadar düşer (minimumlar çıplak gözle kolayca gözlenebilir, çünkü β Lyr 

maksimumda hemen hemen γ Lyr kadar parlaktır, bu yüzden literatürde bol miktarda 

görsel minimum vardır). UV bölgede, dalgaboyu küçülürken her iki minimum da daha 

sığlaşır ve 1600 Å’un altında ikinci minimum birinci minimumdan daha derin 

olmaktadır. Aynı durum, Jamesson and Longmore (1976) tarafından alınmış ve analiz 

edilmiş, dalgaboyları 1200 nm’den 8600 nm’ye kadar olan beş bantta ve Zeilik et al. 

(1982) tarafından elde edilmiş J, H, K, L ve M bantlarındaki (1200-4600 nm) IR ışık 

eğrilerinde de vardır. 1200 nm’deki ışık eğrisi optik bölgedeki gibi daha derin birinci 

minimuma sahipken 3600 nm’de her iki minimumda karşılaştırılabilir bir derinliktedir 

ve 8600 nm’de ışık eğrisi artık ikinci minimumu daha derin hale gelmektedir. Bu ışık 

eğrisi ayrıca uzanımlarda da aynı parlaklığa sahip değildir, sistemin parlaklığı B6-8II 

bileşeni uzaklaşırkenki uzanımında (0.75 evresi) diğerinden (0.25 evresi) daha düşüktür. 

Birinci bileşen ve ikinci bileşen terimleri, literatürde dönüşümlü olarak sırasıyla ya 

birinci ve ikinci minimumlarda tutulan yıldızı ya da büyük kütleli ve küçük kütleli 

yıldız için kullanılmaktadır. Bu karışıklığı yaşamamak için β Lyr’de, “görünmeyen” 

daha kütleli yıldıza “anakol yıldızı”, radyal hızı iyi belirlenmiş B8 yıldızına da “dev 

yıldız” denmesi daha uygundur. 

 

β Lyr’in bileşenlerinin gerçek enerji dağılım gözlemleri özellikle UV bölgede, bir çok 

salma çizgisi nedeniyle karmakarışıktır. Farklı yörünge evrelerindeki enerji dağılımını 

inceleyen Plavec (1987), her iki bileşenin de özel sürekli tayflara sahip olduğuna karar 

vermiştir. Optik ve yakın kırmızıöte bölgede, anakol yıldızının enerji dağılımının eğimi 

8500 K’lik bir model tayfı andırırken, dev yıldız kabaca 13000 K’e karşılık gelir, ancak 
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Balmer düşmesi 16000-17000 K gibi bir değer gerektirir ve ayrıca tayfın kırmızı ve 

yakın IR kısımlarında çelişkiler vardır. 

 

B. Çizgi tayfı 

 

IR, optik ve UV bölgede en az altı farklı çizgiyi ayırmak mümkündür:  

 

1. B6-8II tayfı: Dev yıldız’ın tüm yörünge evrelerinde görülebilen ve onun 370 km 

s-1’lik  tam  genlikli  RV  eğrisini  belirleyen,  güçlü  ve  nispeten keskin (vsin 

i=45-65 km s-1) soğurma çizgileri. 

 

2. B-türü “kabuk” soğurma tayfı: HeI, H Balmer ve çoğu metalik çizgilerin esas 

soğurma bileşenleri, orijinalinde “B5 tayfı” olarak sınıflanmış ve anakol 

yıldızı’na ait olduğuna inanılan bir soğurma tayfını belirtir. Bu tayftaki bütün 

çizgiler, 200 km s-1’e kadar değişen miktarlarda maviye kaymıştır (bu kayma 

çizgiden çizgiye ve açıkça uzun zaman ölçeğinde de değişir) ve daha güçlü 

çizgiler, farklı RV’li bir kaç bileşene sahiptir. β Lyr’in UV tayflarında gözlenen 

bir çok soğurma çizgisi, optik bölgedeki kabuk çizgilerinin davranışına çok 

benzer özellikler gösterirler. Bu aynı zamanda CIV veya SiIV gibi iyonların 

güçlü rezonans çizgileri için de geçerlidir. 

 

3. Salma tayfı: HI, HeI ve metalik çizgilerin (C, N, O, Si, Mg gibi metallerin 

iyonları, bunlar özellikle UV bölgede baskındır) güçlü salma çizgileri, şiddet 

olarak hem yörünge evresiyle hem de uzun zamanda değişir. Bu çizgilerin 

kanatlarından ölçülen RV’ler 30 km s-1’lik bir genlikte sinüs benzeri bir RV 

eğrisi verir, ancak bunlar hem çiftin bileşenlerinin yörünge hareketine uymaz 

hem de 0.35 yörünge evresinde maksimuma gelir (0.10 evre kadar kaymıştır). 

 

4. Uydu çizgiler tayfı: Güçlü ek soğurma çizgileri, birinci minimum ortasından 

hemen önce ve sonrasındaki dar bir evre arlığında gözlenmektedir. Minimum 

ortasından önce ve sonra 200 km s-1’lik kadar bir değerle sırasıyla kırmızıya ve 

maviye kaymaktadırlar. 
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5. Anakol yıldızı’na ait SiII soğurma tayfı: İlk Sahade (1966) tarafından not edilen 

bu soğurma çizgisi çifti, Skulskij (1975) tarafından çalışılmış ve onların 

RV’sinin dev yıldız’ın RV eğrisine göre tam ters evrede değiştiği bulunmuştur. 

 

6. “Yıldızlararası” çizgiler: CaII ve SiII’nin, optik bölgede ve daha yüksek 

mertebeden iyonları UV bölgede, keskin ve oldukça güçlü çizgileri –17 km s-1 

kadarlık bir RV ile gözlenmiştir. Bu değer β Lyr’in sistem hızıdır. Bu yüzden bu 

çizgilerin kesin olarak yıldızı çevreleyen bir kaynaktan olma olasılığı vardır. 

 

2.2.2. Gözlemlerin yorumu 

 

β Lyr’in oldukça kabul görmüş bir görünümü Tomkin ve Lambert (1987) tarafından 

aşağıdaki gibi yapılmıştır. β Lyr, dev yıldız’dan anakol yıldızı’na kütle akımıyla büyük 

ölçekli bir kütle değişimi altında ilerleyen bir sistemdir. Şu anki süreç öyle bir 

safhadadır ki, başlangıçta daha büyük kütleli olan dev yıldız zaten kütlesinin çoğunu 

anakol yıldızı’na aktarmış ve bu yüzden daha küçük kütleli olmuştur. Herkes gerçekten 

anakol yıldızı’nın daha kütleli olduğunda hemfikirken, bileşenlerin kütleleri yeterli 

duyarlılıkta bilinmemekte ve tahminler sadece dolaylı yöntemlere dayanmaktadır. 

Yaklaşık 3-7 arasındaki kütle oranları dikkate alınmıştır. Çoğu araştırıcılar Wolf’un 

(1965) belirlediği M1=11.6 M  ve M2=2.05 M  değerini kullanmıştır. 

 

β Lyr’de büyük ölçekli kütle değişimi lehindeki kanıt zamanla dev yıldız’ın bolluk 

analizindeki bilgilerin birikmesiyle gelmiştir. Boyarchuk (1959), Leushin et al. (1979), 

Balachandran (1986) ve Dimitrov (1987), tam olarak kütle aktarım teorisinden 

beklendiği gibi, dev yıldız’ın atmosferinde karbonun normalin altında, oksijen ve 

azotun da normalin üstünde bolluklara sahip olduğunu göstermişlerdir. 

 

2.3. Son Yirmi Yılda β Lyr’in Doğasının Anlaşılmasındaki İlerlemeler 
 

Elektronik detektörlü tayf, spektrointerferometri, spektropolarimetri alanındaki yeni 

gözlem teknikleri ve yeni nesil radyo teleskoplar, teorik modellemedeki büyük 
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ilerlemeler ile beraber β Lyr’in esrarını anlamak yönünde yeni girişimlere imkan 

sağlamıştır. 

 

Temel fiziksel elemanları daha iyi hale getirmek için bir kaç çalışma yapılmıştır. Dobias 

and Plavec (1985), Lick gözlemlerini ve çekimsel olarak β Lyr’e bağlı olan, β Lyr’in en 

parlak görsel bileşeni β Lyr B=HD 174664’ün sürekli enerji taramalarını analiz 

etmişlerdir. Taramaları Kurucz’un model atmosferleri ile karşılaştırarak, bu yıldızın 

etkin sıcaklığı ve çekim ivmesini tahmin etmiş ve bir B6V yıldızı olduğuna karar 

vermişlerdir. Bunu kullanarak, β Lyr’in uzaklığını 345-400 pc arasında tahmin etmişler 

ve en olası değer olarak da 370 pc almışlardır. Bu uzaklığı ve Wilson’ın (1974) ışık 

eğrisi  çözümünü  kullanarak  β Lyr’in  iki  bileşeninin  mutlak  görsel  parlaklığını, 

E(B-V)=0m.04 alarak –4m.1 ve –3m.3 şeklinde belirlemişlerdir. Böylece dev yıldız’ın 

B8.5-9II-Ib yıldızı olduğuna karar vermişlerdir. β Lyr B’nin evrim modellerinden 

hesaplanan yaşının 48 milyon yıl olduğunu, oysa büyük ölçekli kütle değişiminin bir 

ürünü olan β Lyr’in, Wolf’un (1965) kütlelerini kabul eden Ziolkowski’nin (1965) 

model hesaplamalarına göre 20-30 milyon yıldan daha fazla olmaması gerektiğini 

belirtmişlerdir. 

 

Herczeg (1987), ilk Goodricke (1785) tarafından ortaya atılan bir soruyu incelemek için 

ilginç bir girişimde bulunmuştur: Cassini, Nova Vul 1670=GK Vul’un görsel 

gözlemlerinde β Lyr ve γ Lyr’i iki mukayese yıldızı olarak kullanmasına rağmen, β 

Lyr’in değişkenliğini niçin not etmemiştir. Herczeg, Shara et al. (1985) tarafından 

Cassini ve Hevelius’un gözlemlerinden yeniden oluşturulmuş GK Vul ışık eğrisini 

kullanmıştır. Herczeg, 1671’e kadar gerilerde β Lyr’in minimum zamanlarının doğru bir 

ekstrapolasyonunun yapılabilmesine imkan verecek gözlem tarihlerinin olmadığı 

sonucuna varmıştır. 

 

Balachandran et al. (1986), β Lyr’in bir dizi Reticon tayfını alıp analiz etmiştir. Onların 

esas amacı dev yıldız’ın atmosferinin kimyasal kompozisyonunu belirlemek olmuştur. 

Onlar, B8II’den ziyade B6II’ye karşılık gelen 13300 K’lik en iyi etkin sıcaklık 

çakıştırmasını bulmuşlardır. Ayrıca, dev yıldız’ın izdüşüm dönme hızının (vsin i) 65 ± 6 

km s-1 olduğunu belirlemişlerdir. 
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Harmanec (1990), onların değerlerini kullanarak ve dev yıldızın ilgili Roche lobunu 

doldurduğunu ve kilitli yörüngede döndüğünü kabul ederek, olası bileşen kütlelerinin 

yeni bir tahminini yapmıştır. Sırasıyla anakol yıldızı ve dev yıldız için kütleleri 13.0-

15.3 ve 3.2-5.4 M  arasında bulmuştur (önceki fotoğrafik tayflardan belirlenen vsin i 

için bunlar 11 ve 1.5 M ’tir). 

 

Bir yıl sonra iki çok önemli çalışma yapılmıştır. Skulskij and Topilskaya (1991), yüksek 

ayırma güçlü CCD tayflarını kullanarak, daha önce Skulskij (1975) 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 (1992), daha çok CCD 

tayfına dayanan başka bir çalışma yayınlamış ve kütle oranını iyileştirerek 4.6 +- 0.1 

değerini bulmuştur. 

 

Hubeny and Plavec (1991), geometrik verileri, gözlenen sürekli enerji dağılımını ve 

özellikle bir bilgisayar programı ile hesaplanan dikey yapılı kendi içinde tutarlı yeni 

teorik yığılma diski modellerini kullanarak β Lyr’in özellikleri üzerinde zorlama bir 

düşünce oturtmaya çalışmışlardır. Onlar, optik bölgede anakol yıldızı’ndan gözlenen 

ışınımın çoğunun disk kenarından geldiğine karar vermişler ve UV ışınımının anakol 

yıldızı’nın örtülmeyen küçük bir kutup bölgesinden geldiğini önermişlerdir. Gözlenen 

ışınımı açıklamak için, kütle transfer hızının 10-4 M  yıl-1’e yakın olduğunu kabul 

etmişlerdir. Onlar, anakol yıldızının B0.5 V tayf türüne yakın normal bir anakol yıldızı 

olduğu fikrini desteklemişlerdir. Onların en iyi çakıştırma çözümleri, anakol yıldızı ve 

dev yıldızın yarıçapları için sırasıyla 5.5 ve 12 R  değerlerini, disk kenarının 

yüksekliğinin 6 R ’ten başladığını ve yörünge eğim açısının i=83o olduğunu vermiştir. 

Kesinlikle bu değerler sistemin özelliklerini anlamada büyük bir adımı temsil etse de, 

bunların tam sayısal değerler olarak literatüre alınmadığını bilmek gerekmektedir. 

Hubeny and Plavec (1991), çalışmaları boyunca Wolf’un (1965) kütlelerini kabul 

etmişlerdir, bu aynı zamanda hem bileşenlerin ayrıklığını hem de dev yıldız’ın 

yarıçapını belirtir. 
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Hubeny and Plavec (1991)’in düşük kütleli bir disk modeli, Wilson and Terrel (1992) 

tarafından dışlanmıştır. Onlara göre β Lyr’deki disk, 0.5 M  gibi bir kütle değerinde 

olmak zorundadır. Onlar, çift bileşenleri için iki nokta kütle ve diski de bir ince tel 

alarak çekimsel potansiyelin hesaplanabileceğini varsayan kendi çekiminde dengede 

yapısal disk modellerini geliştiren Wilson’ın (1981, 1982) daha önceki çalışmalarının 

doğruluğunu savunmuşlardır. Wilson and Terrel özellikle, Hubeny and Plavec 

tarafından düşünülen, kendi çekiminde olmayan diskin, radyal bir çökmeden korunmak 

için dış kısımlarında büyük ölçekli bir basınç gradyentine ihtiyaç duyacağını iddia 

etmişlerdir. Onların eleştirisine Hubeny et al.(1994), kendi içinde tutarlı düşük kütleli 

disk yapısının belirlenebileceğini ve diskin radyal çökmeye karşı kararlı olabileceğini 

göstererek cevap vermişlerdir. Hubeny et al. ayrıca, kütleli bir disk modelinin gerçekçi 

olmayan düşük viskoziteler, yani büyük bir Reynold sayısı, gerektireceğini ve biraz 

dinamik olarak kararsız olacağını belirtmişlerdir. Ek olarak, bileşenler arasında kütle 

aktarımının kesin bir kanıtına hala ihtiyaç olduğunu belirterek, β Lyr’in doğası ve 

evrimsel safhasındaki bilgilerde kalan belirsizlikleri tartışmışlardır. 

 

Hubeny and Plavec’in (1991) modeli daha sonra gözlenen ışık eğrisinin ayrıntılı bir 

modellemesinde kullanılmasına rağmen, Wilson’ın (1981, 1982) modeli henüz 

sınanmamıştır. Açıkça böyle bir test iyi olur, çünkü Wilson’un (1974) gözlenen ışık 

eğrilerine fit edilen, dönme nedeniyle incelmiş orijinal disk modeli, Roche lobu ekvator 

yarıçapını biraz aşan bir disk yarıçapıyla sonuçlanmıştır. Böyle bir test, kendi çekiminde 

bir diskin bu sorunu halledip edemeyeceğini ve Hubeny and Plavec’inki gibi gözlenen 

ışık eğrisine iyi bir fit sağlayıp sağlamayacağını görmek açısından ilginç olacaktır. 

 

Mazzali et al. (1992), β Lyr’in uzak UV tayfında gözlenmiş atmosferik özellikleri için 

rüzgar ve ışınımla yürüyen iki model yayınlamıştır. Onlar, gözlenen salma çizgi 

profillerinin anakol yıldızı’ndan gelen “sıcak” rüzgar ve dev yıldız’dan gelen “soğuk” 

rüzgar olarak iki gruba ayrılabileceğini tartışmışlardır. Profilleri 3 boyutlu bir 

hidrodinamik kodla modelleyerek, anakol yıldızı’nın kutup bölgelerinden gelen sıcak 

rüzgarın 1470 km s-1’lik bir terminal hıza sahip olduğunu ve 5x10-8 M  yıl-1’lik bir 

kütle kaybı verdiğini oysa dev yıldız’dan gelen rüzgarın sadece 390 km s-1’lik bir 
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terminal hız verdiğini ancak 7x10-7 M  yıl-1’lik daha büyük bir kütle kaybına yol 

açtığını bulmuşlardır. Ancak bu sonuçların, Wolf’un (1965) 12 ve 2 M ’lik kütle 

değerlerine dayandığını belirtmek gerekir. Ayrıca, onların modelinde oldukça temel bir 

sorun vardır: Dev yıldız’ın RV eğrisi 370 km s-1’lik bir tam genliğe sahiptir ve bu 

yıldızla ilişkili 400 km s-1’in altında bir terminal hıza sahip herhangi bir rüzgar çizgisi, 

benzer genlikli bir yörünge RV değişimi göstermelidir. Bunun tersine, β Lyr’in 

Copernicus ve IUE tayflarının mevcut RV ölçümleri, dev yıldızın soğurma çizgileri gibi 

benzer bir genlikli RV eğrisi takip eden hiçbir salma veya P Cyg çizgisi 

göstermemektedir (Hack et al. 1977, Aydın et al. 1988). 

 

Harmanec (1992), Roche lobunu doldurmuş bir dev yıldız ve büyük bir yığılma diski 

içinde gizli kütleli bir anakol yıldızı (B0-2 V) varsayan bir β Lyr modeli lehinde daha 

ileri nitel argümanlar sunmuştur. Özellikle, Skulskij and Topilskaya (1991) tarafından 

çalışılmış kırmızı bölgedeki SiII 6347, 6371 soğurma çizgilerini, anakol yıldızı 

etrafındaki diskin dış kısımlarından gelen kabuk çizgileri olarak yeniden yorumlamış, 

ancak onların anakol yıldızının yörünge hareketini yansıttığı fikrini aynen 

benimsemiştir. Ayrıca uydu çizgilerin, birinci minimum yakınlarındaki evrede, dev 

yıldızın ışınımının anakol yıldızının etrafındaki diskin dış kısımları tarafından 

soğurulması ile oluştuğu görüşünü kabul etmiş ve onların gözlenen RV’lerini 

amaçlanan modelin daha ileri nitel testleri için kullanmıştır. 

 

Harmanec (1992), muhtemelen, “B5 tayfı”nın yorumundaki problemde, bu tayfın çiftin 

yörünge düzleminde konumlanmış çifti çevreleyen bir zarftan gelip gelmediğini ilk 

sorgulayandır. O, bu tayfın bileşenler arasındaki bir jet bölgesinden gelebilceğini 

belirtmiştir. 

 

Harmanec and Scholz (1993), β Lyr’in çok ayrıntılı bir radyal hız çalışmasını 

yapmışlardır. Literatürden topladıkları 1532 tane dev yıldız, 33 tane anakol yıldızı ve 83 

tane de kendi elde ettikleri RV’leri analiz etmişlerdir. Onların verileri 1892’den 1991’e 

kadar bir zaman aralığına yayılmaktadır. 

 

Çalışmada aşağıdaki ana sonuçlara ulaşmışlardır: 
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1. Daha önce Klimek and Kreiner (1973, 1975) tarafından varılan, β Lyr’in ileri 

tarihli yörünge evreleri tahmini için basit kuadratik ışık elemanlarının kübik 

veya daha yüksek terimlerden (bunlar kendi zaman aralıklarının dışında hatalı 

sonuçlar vermektedir) daha uygun olduğu sonucunu onaylamışlardır. Ayrıca, β 

Lyr’in tek tek epoklarının, dev yıldız’ın temiz RV eğrilerinden bulunanın 

fotometriden bulunandan daha doğru olduğunu belirtmişlerdir. Gerçekten 

tayfasal gözlemlerin 99 yıllık bir aralığından elde ettikleri yeni ışık elemanları, 

1784’te gözlenen ilk ışık eğrisi minimumlarını bile fotometrik minimumlara 

dayanan en iyi ışık elemanları kadar iyi belirlemiştir. 

 

2. Yörüngenin büyük bir doğrulukla çember olduğunu onaylamışlardır. 

 

3. Bileşen yıldızların kütlelerini ve 4.49’luk kütle oranlarını belirleyen en doğru 

yörünge çözümünü elde etmişlerdir ve literatürde artık bu kütle oranı kabul 

edilmektedir. 

 

4. Çiftin sistematik hızlarında ve yörünge hızları veya minimum zamanlarının 

artıklarında uzun zaman ölçeğinde bir değişim bulamamışlardır. Ancak, çok 

kararlı HeI 3889 çizgisinin RV’sinde açıkça bir uzun zamanlı değişim olduğunu 

göstermişlerdir. 

 

5. Kütle oranının yavaşça değişmesi nedeniyle dev yıldız’ın RV eğrisinin yarı 

genliğinin uzun süreli değişimini tarayarak, bileşenler arasında büyük ölçekli 

kütle aktarım teorisinin ilk doğrudan testini yapmışlardır. Böyle bir etkinin 

beklentilerle iyi bir nitel uyum içinde olduğunu ancak ilgili hataların, kesin 

konuşmak için çok büyük olduğunu belirtmişlerdir. 

 

6. Şimdilerde, bileşenler arasında kütle aktarımının hemen hemen korunumlu 

olduğunu tartışmışlar ve kütle aktarım hızının (2.09-2.19) x 10-5 M  yıl-1 

olduğunu tahmin etmişlerdir. Bu değer Hubeny and Plavec (1991) tarafından 

düşünülen yığılma diski modelinin gerektirdiğinden beş kez daha küçüktür. 
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Skulskij and Plachinda (1993), β Lyr’in SiII dublet kırmızı çizgilerinin Zeeman 

yarılmasını, Kırım’daki (Ukrayna) 2.6 m’lik teleskopun Coude odağındaki Stokes-ölçer 

ve CCD detektörünü kullanarak ölçmüşlerdir. Onlar, SiII 6347 Å’de sadece 200 Gauss 

ve 6371 Å’de 400 Gaussluk bir tam genlikte zayıf bir manyetik alanın varlığını rapor 

etmişlerdir. Her ne kadar kayıtların hataları, manyetik alan şiddetinin karmaşık evre 

eğrisinin genliklerinden çok daha küçükse de, sonuçların bağımsız olarak onaylanması 

gerekmektedir. Eğrilerin şekli oldukça özeldir ve iki eğri birbirinden farklıdır. 

 

Kondo et al. (1994), β Lyr’in bir kaç uydu tarafından alınmış 965 Å’e kadar düşen UV 

ışık eğrilerini toplamış ve analiz etmişlerdir. İki veya daha fazla aletten gelen aynı 

dalgaboylu ışık eğrileri arasında iyi bir uyum bulmuşlardır. Ayrıca, ikinci minimum 

derinliğinin azalan dalgaboyu ile arttığı bulgusunu onaylamışlardır. Yıldız, 1100 Å’den 

daha küçük dalgaboylarda evre bağımlı hiç bir ışık değişimi göstermemektedir. 

1970’teki OAO2 ve Voyager gözlemlerinde, 1100 Å’den küçük dalgaboylarında, 

çevrimden çevrime biraz değişen bir şeyler var gibi görünmektedir. Kondo et al., UV 

dalgaboylarındaki ışık değişimlerinin, söz konusu dalgaboylarında küresel bir şekil 

aldığı varsayılan, optik olarak kalın çifti saran bir bulut tarafından etkilendiği sonucuna 

varmışlardır. 

 

Berghöfer and Schmitt (1994), ROSAT tüm gökyüzü tarama gözlemlerini analiz 

etmişler ve hem β Lyr’den hem de onun görsel bileşeni β Lyr B’den X-ışın yayılımının 

keşfini rapor etmişlerdir. Onlara göre, β Lyr’in gözlenen X-ışın ışınım gücü B0V 

yıldızına uygun iken β Lyr B’ninki beklenmedik şekilde yüksek çıkmıştır. 

 

Öte yandan, β Lyr’in elektromanyetik tayfının diğer ucu artan bir ilgi çekmektedir. 

Jameson and Longmore (1976), 1200 nm’den 8600 nm’ye kadar beş bantta tam bir IR 

ışık eğrisi elde etmişlerdir. Onlar, artan dalgaboyu ile ikinci minimum derinliğinin 

kademeli artmasının, dev yıldız etrafında 17500 K’lik bir sıcaklıkta ve 23 R ’e kadar 

uzanan bir plazma bulutunun varlığı ile açıklanabileceğini önermişlerdir. Zeilik et al. 

(1982), 1200-4600 nm arasında beş bantta yeni IR ışık eğrileri elde etmişler ve onları 

Wilson’ın disk modeli (Wilson 1974, Wilson and Lapaset 1981) tahminleri ile 
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karşılaştırmışlar ve fazla iyi olmayan bir uyum bulmuşlardır. Mevcut radyo 

teleskopların kalitesinin iyileşmesiyle, β Lyr radyo dalgaboylarında da gözlenmiştir. 

Wade and Hjelming (1972), β Lyr’in bir ısısal radyo kaynağı olduğunu ve β Lyr’in 

uzaklığının 500 pc olduğunu kabul ederek kaynağın yarıçapının 50 AB kadar olduğunu 

bulmuşlardır. Jameson and King (1978), β Lyr’in etrafındaki radyo ışınımdan sorumlu 

HII bölgesini modellemişler ve bölgenin bir B2.5V veya B5V yıldızı tarafından 

uyarılması gerektiği sonucuna varmışlardır. Ancak β Lyr’in Hipparcos paralaksı 270 pc 

olduğundan (Perryman et al. 1997) bu bölgenin boyutu 50 AB’nin yarısı kadar 

olmalıdır. Leone et al. (1994), kimyasal özel yıldızların 1992 VLA radyo taraması 

sırasında 60 mm’de β Lyr’den radyo salması belirlemişlerdir. 

 

β Lyr’in optik ışık eğrisinin uzun süreli kararlılığı konusunda ilginç bir gelişme 

olmuştur. Daha önce bahsedildiği gibi, eğrinin şeklinde erken fotometrik gözlemlere 

dayalı olarak, çevrimli değişimler olduğu önerilmiştir (örneğin, Blagg 1924, 1925, 1928 

veya Guthnick 1945). Bu görüş, Wilson (1974) tarafından dışlanmıştır. O, tutulmaların 

merkezi yakınında ara sıra olan tedirginliklerden başka, β Lyr’in ışık eğrisinin hemen 

hemen sabit ve simetrik olduğunu, yüzde birkaç kadirden daha fazla değişmediğini 

belirtmiştir. 

 

Guinan (1989), uzun zamanlı ve homojen bir fotoelektrik gözlem serisini analiz etmiş 

ve β Lyr’in ışık eğrisinin maksimumlardaki ışık dahil genlik ve şekil olarak, 275 ±10 

günlük görünen bir çevrimle değiştiğini bulmuştur. Van Hamme, Wilson and Guinan 

(1995), Blagg (1924) tarafından indirgenen ve yayınlanan Baxendell’in 1840-1877 

yılları arasındaki uzun süreli görsel gözlemleri de dahil var olan fotometrik gözlemlerin 

büyük bir kısmını yeniden incelemişlerdir. İncelenen bütün ışık eğrilerinin O-C 

farklarında, 283.39 ±0.26 günlük bir dönemin iyi bir evre uyumuyla belirlenebileceği 

sonucuna varmışlardır. 283-günlük değişimin yarı-genliği, Baxendell’in verileri de 

dahil, veri setlerinin çoğunda 0m.02 kadar bulunmuştur. 

 

Değişimin yarı-genliğinin sadece 0m.02 olduğu dikkate alındığında 283 günlük dönemin 

daha doğru belirlenebilmesi için görsel gözlemlerin kullanımında dikkatli olmak 

gerekir. Baxendell gözlemlerinin zaman dağılımına bakıldığında onların bir gözlem 
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sezonunun süresinin 283 günlük dönemle karşılaştırılabilir olduğu görülmektedir. Her 

bir gözlem sezonunda, yıldız gökyüzünde yeterince farklı konumlarda gözlenmiştir ve 

diferansiyel sönümleme ve görünen renk değişimleri en azından 283 günlük değişimin 

genliğiyle karşılaştırılabilir olmalıdır. Baxendell 10 kadar farklı mukayese yıldızı 

gözlemiştir ve onların bazıları K0’a kadar geç tayf türlerindendir. Gerçekte Van Hamme 

et al. kendileri, Baxendell ve Luizet’in görsel gözlemlerinin periodogramlarında, bir 

tropik yıla (özel olarak 360 ve 340 günlük dönemler) yakın periyodik sinyallerin, 283 

günlük sinyallerin genliğinden daha büyük olduğundan bahsetmişlerdir. Ayrıca, Peel 

(1997), Luizet’in verilerini yeniden analiz etmiş ve 283 ve 340 günlük dönemlerin daha 

önce Blagg (1924) tarafından dikkate alınmış 3400 günlük bir dönemin alt katları 

olduğunu belirterek 340 günlük dönemin gerçekliği lehinde bir tartışma yapmıştır. 

Yukarıda bahsedilen etkiler kaçınılmaz olarak, görsel gözlemlerde var olan gerçek 283 

günlük değişimi bozacaktır ve bu verilerin dönem analizinde 283 günlük dönemin sonuç 

değerini etkileyecektir. 

 

283 günlük dönemle ilgili başka bir sorun daha vardır. Van Hamme et al. (1995) 

tarafından sunulan fotometrik gözlemlerin fark grafiklerinde görüldüğü gibi, görünen 

283 günlük eğri boyunca saçılma, hemen hemen değişimlerin genliğiyle 

karşılaştırılabilir derecede fazladır. Bu görünen 283 günlük dönemin çiftin yörünge 

dönemiyle beraber çok daha hızlı değişimlerin bir zorlama dönemi olduğunu 

gösterebilir. 

 

de Greve and Linnell (1994), β Lyr’in, Hubeny and Plavec (1991) ve Harmanec and 

Scholz (1993) tarafından elde edilmiş, iyileştirilmiş fiziksel özelliklerini kullanarak, β 

Lyr’in olası bir atasını bulmak için, büyük ölçekli kütle aktarım evresi de dahil, evrim 

modellerinin sırasını hesaplamaya çalışmışlardır. Onlar, şu anda β Lyr’in kütle transfer 

evresinin sonuna doğru yaklaştığını ve 9 M  ve 7.65 M ’lik bir başlangıç kütleli yıldız 

çiftinden çok az kütle kaybıyla (hemen hemen korunumlu) evrimleştiği sonucuna 

varmışlardır. ZAMS’tan itibaren 31.9 milyon yıllık bir evrimsel yaşta β Lyr’in gözlenen 

özelliklerinin iyi bir uyumda olduğu bulunmuştur. Onlar, kütle transferinin, kütle 

kaybeden yıldızın nükleer yanmadan etkilenmiş katmanlarının yüzeyde görünmesine 

neden olduğunu doğrulamışlardır. Ayrıca, Harmanec and Scholz (1993) tarafından 
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tahmin edilen hızlarla uyumlu bir kütle aktarım hızı bulmuşlardır. Hesaplamalarda, 

kütle aktarımının tüm safhasında kütle ve açısal momentum kaybı sabit tutulmuştur ve 

gerçek durumun oldukça kaba bir yaklaşımıdır. Sistemden kütle kayıp hızının bileşenler 

arasında kütle aktarım hızına bağlı olması beklenir ve bu da kütle aktarım süreci 

boyunca çok dramatik bir şekilde değişir. 

 

Dobias and Plavec (1985) tarafından belirtilen yaş problemini, Harmanec (2002), daha 

doğru yeni veriler ışığında ele almıştır. Çalışmasında, β Lyr B’nin etkin sıcaklığını, 

tayftan bulunan log Teff = 4.154’e karşılık Teff=14250 K olarak almıştır. Harmanec, β 

Lyr B’nin, Geneva Gözlemevi’nde elde edilmiş, Mermilliod’un elektronik veri 

tabanından alınmış ortalama UBV değerlerini, 

 

 V = 7.22,  B-V = -0.08, U-B = -0.49 

 

kabul ederek ve standart bir kızarma uygulayarak,  

 

 Vo = 7.017,  (B-V)o = -0.143, (U-B)o = -0.535 

 

elde etmiştir. 

 

Kızarmadan arındırılmış görsel parlaklık ve β Lyr için elde edilmiş 

0.”00370±0.”00052’lik Hipparcos paralaksını (β Lyr B Hipparcos tarafından 

gözlenmemiştir) kullanan Harmanec, β Lyr B için 2.71 R ’lik bir yarıçap elde etmiştir 

(paralaks belirsizliğindeki aralık dikkate alındığında 2.38-3.16 R ). O zaman β Lyr 

B’nin bolometrik parlaklığı –1m.34 ile Dobias and Plavec tarafından belirlenen –1m.9’lik 

değerinden daha küçüktür. 

 

Hem kızarmış UBV değerleri hem de etkin sıcaklık, β Lyr B’nin B6’dan hafifçe daha 

erken bir tayf türünde olduğunu göstermektedir. Dobias and Plavec, yıldızın kütlesini 

çizgi profillerinden tahmin etmişlerdir, ancak böyle bir teknik oldukça büyük 

belirsizliklere yol açabilir. Harmanec’in (1988) örten çiftlerden belirlediği, etkin 

sıcaklık ve yıldız kütlesi ve yarıçap ilişkilerini kullanarak 2.83 R  ve 3.9 M  değerleri 
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elde edilir. Bu da yukarıdaki değerler ile uyumludur. Daha önemlisi, β Lyr B için 

burada kabul edilen etkin sıcaklık ve bolometrik parlaklık değerleri ya Dobias and 

Plavec’in (1985) Şekil 8’i veya Claret and Gimenez’in (1992) ilgili evrim modelleriyle 

karşılaştırıldığında artık yaş probleminin olmadığı görülebilir. 

 

Mourard et al. (1992) β Lyr’i GI2T büyük optik spektrointerferometresi ile gözleyerek 

Hα çizgisinde salma çizgi yapısını kısmen ayırabilmişlerdir. Bu bulgunun cesaretiyle, 

1994’te Fransız GI2T grubu ve Harmanec, β Lyr’in interferometrik, tayfsal ve 

fotometrik gözlemleri üzerine bir gözlem kampanyası organize etmişlerdir. Burada 

amaç yıldızı çevreleyen maddenin yapısını anlamak ve çifti interferometrik olarak 

ayırabilmektir. Kampanya çok başarılı olmuştur: Hα ve HeI 6678 çizgileri yakınında 

farklı yörünge evrelerinde 11 gecede spektrointerferometri elde edilmiş ve 330 yeni 

elektronik tayf ve 229 yeni UBV, UBVRI veya V fotoelektrik gözlem toplanmıştır. 

Yeni veriler ve başka araştırıcılar tarafından elde edilmiş eski veriler yeniden ele alınıp 

analiz edilmiş ve Harmanec et al. (1996) tarafından ayrıntılı bir çalışmada 

yayınlanmıştır. O çalışma ile ulaşılan sonuçlar şunlardır: 

 

1. 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. Ayrıca maviye kaymış soğurma çizgileri (HeI, H Balmer ve 

çoğu metalik çizgilerin ana soğurma bileşenleri) de (“B5 tayfı”) doğal olarak, 

jetlerin birindeki kendi soğurmasından kaynaklanmış gibi anlaşılabilecektir. 

Böylece onların akış hızları sıcak yıldızların tipik rüzgar hızları ile 

karşılaştırılabilir olmaktadır. 

 

2. V ışık eğrisinin 36 yıllık bir aralığı kaplayan 2852 homojen veriye dayalı analizi, 

ortalama ışık eğrisinden olan farkların, Van Hamme et al. (1995) tarafından 

bulunan 283g.39 ± 0g.26 dönemden ziyade 282g.4 ± 0g.07 ile daha iyi temsil 

edilebildiğini göstermiştir. Ancak, 282 günlük fark ışık eğrisi boyunca saçılma, 

açıkça beklenen gözlemsel hatalardan daha büyüktür. Uygun veriler, yörünge 



 58

evresine göre alt gruplara ayrıldığında 282 günlük değişimin genlik ve evresinin 

yörünge evresiyle değiştiği, bir uzanım yakınında (0.25 evresi) ve ikinci 

minimum sırasında görülmediği anlaşılmıştır. 

 

3. Hα ve HeI 6678 çizgilerinin çizgi-profil değişimlerinde bir yörünge döneminden 

daha kısa zaman ölçeğinde değişimler bulunmuştur. Bunların 4.7 günlük olası 

dönemliliği nedensellik olarak yörünge ve 282 günlük dönem ile ilişkili gibi 

görünmektedir. 

 

4. Çiftin kendisi interferometri ile çözülememiştir ve bu, çiftin yörüngesinin 

gökyüzüne izdüşümünün, sadece GI2T interferometrisinin ana hattının Kuzey-

Güney yönlenimine kabaca dik olduğunun bir belirteci olabilir. 

 

Jet-benzeri yapılar bağımsız olarak Hoffman et al. (1998) tarafından, morötesi ve görsel 

spektropolarimetri gözlemlerinden de keşfedilmiştir. Onlar bu yapıları, Balmer salma 

çizgileri ve yakın UV sürekliliğindeki polarizasyon açısının büyük bir değişimi 

aracılığıyla belirlemişlerdir. Onlar ayrıca, tayfın optik kısmındaki iç polarizasyonun 

tutulmalar gösterdiğini ve yığılma diski yakınlarındaki madde ile ilişkili olduğunu 

bulmuşlardır. 

 

Linnell and Hubeny (1996), bilgisayar programlarını uygun bir şekilde birleştirerek 

BINSYN ismiyle yeni bir kod geliştirmişlerdir. Bu program, optik olarak kalın yığılma 

diskli çift yıldızlar için ışık sentezi ve tayf sentezi yapmaktadır. Linnell, Hubeny and 

Harmanec (1998), bu program setini, β Lyr’in optik ışık eğrisi (Harmanec et al. 1996 

tarafından toplanmış ve homojenize edilmiş verilere dayalı), Kondo et al. (1994) 

tarafından yayınlanan UV ışık eğrisi ve IUE gözlemlerinden sürekli enerji dağılımı 

modeline uygulamışlardır. Bu çalışma ile Wilson (1974) tarafından varılan bir sonucu 

onaylamışlardır. Buna göre β Lyr’de anakol yıldızının doğrudan gözlenebilecek küçük 

bir kutup parçası ikinci minimumda gözlenebilir bir düşüşe yol açmalıdır ancak bu 

gözlenememiştir. Gözlenen ışık eğrileri ve sürekli enerji dağılımını aynı anda 

bağdaştıran herhangi bir makul model bulamamışlardır. Onlar, anakol yıldızının 
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kutuplarının üstünde ışığı saçan bir bölgenin varlığını kabul ederek çözümün 

alınabileceğini önermişlerdir ve bu muhtemelen jetlerle ilişkili olabilir. 

 

Linnell (2000, 2002a,b), Linnell, Hubeny and Harmanec (1998)’in modeline yeni 

sınırlandırmalar getirerek, BINSYN programı ile ürettiği sentetik tayfların UV, görsel 

ve IR bölgede gözlenen tayflar ile iyi bir uyumunu elde etmiştir. Yeni modelde 

özellikle, eski modeldeki Balmer süreksizliğindeki uyumsuzluk da giderilmiştir. UV 

bölgede 1600 Å’ün altındaki dalgaboylarında daha derin ikinci minimumu olan ışık 

eğrisinin iki sıcaklıklı bir disk kenarı modeli ile daha iyi temsil edilebildiği ve sıcaklık 

gradiyentinin daha düzgün alınması halinde uyumun tam olacağı belirtilmiştir. 

 

Bisikalo et al. (2000a,b), sistemin mevcut belirlenmiş en iyi özelliklerini kullanarak, β 

Lyr’in bileşenleri arasındaki kütle aktarımının gaz dinamik modellerini 

hesaplamışlardır. Gaz akımı etkileşiminin, dev yıldızdan başlangıç akışıyla anakol 

yıldızı etrafını çevrelerken gerçekten jet-benzeri yapılar oluşturduğunu görmüşler ve 

etkileşim bölgesinin teorik konumu ve Harmanec et al. (1996)’ın gözlemsel verilerden 

belirlediği konum arasında çok doyurucu bir uyum bulmuşlardır. Ayrıca, kırmızı SiII 

çizgilerine dayanan anakol yıldızının yörüngesini onaylamak için sistemin elektronik 

tayflarını analiz etmişlerdir. 

 

Şimdiye kadar, β Lyr’de jet-benzeri yapıların varlığını onaylayan son çalışma Umana et 

al. (2000) tarafından yapılmıştır. Onlar, β Lyr’i MERLIN radyo interferometre ağı ile 

gözlemiş ve çiftin etrafındaki radyo bulutsuyu ayırt etmişlerdir. Bulutsunun, optik jet –

benzeri yapılarla hemen hemen aynı hizada olduğunu bulmuşlardır. Ancak onlar, biraz 

sürpriz bir şekilde, radyo ışınımının, anakol yıldızının ışınımı ile iyonize olmuş dev 

yıldızdan çıkan rüzgardan geldiği sonucuna varmışlardır. Bulutsunun parlaklık 

sıcaklığını 11000 ± 700 K olarak tahmin etmişler ve bir uçtan bir uca 40 AB 

genişliğinde olduğunu bulmuşlardır. Ayrıca gözlemlerinin, kütle transferi sırasında 

sistemden kütle kaybının nihai bir kanıtını gösterdiğini belirtmişlerdir. Özel olarak, 

kütle aktarımının başlangıcından beri sistemden kütle kaybını 0.015 M  olarak tahmin 

etmişlerdir (de Greve and Linnell (1994)’in, β Lyr’in korunumsuz kütle aktarım 

modellerine dayanan teorik değeri, 0.47 M ’tir). 
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Böylece β Lyr’in, yıldızı çevreleyen gaz yapıların ana bileşeni olarak, yığılma diskli 

kabul gören bir resmi biraz eksiktir ve diğer bir önemli yapı ile zenginleştirilmelidir: jet-

benzeri yapılar. Açıkça bu yapılar belirgin olarak çiftin gözlenen önemli özelliklerini 

etkiler ve uygun bir model geliştirmek için yapılacak bütün girişimlerde dikkate 

alınmalıdır. 

 

Harmanec (1999), ilki Harmanec and Scholz (1993) tarafından yapılan, büyük ölçekli 

kütle aktarım teorisinin doğrudan bir testini yapmak için bir girişim daha yapmıştır. 

Bunun için 1993’ten sonra yayınlanmış yeni RV gözlemlerini de toplayarak önceki RV 

setini tamamlamıştır. Ancak sonuç bir kez daha yetersiz kalmıştır. Harmanec ayrıca, 

kütle oranının değişimi nedeniyle dev yıldızın doldurduğu Roche lobu değişimini, çiftin 

maksimum ışığındaki küçük bir uzun dönemli değişimden belirlemek için hiç bir umut 

olmadığını göstermiştir. O, yüzyıl başına sadece 0m.0001’lik etki miktarı tahmin 

etmiştir. 

 

Kreiner et al. (1999), β Lyr’in mevcut gözlenmiş bütün fotometrik minimumlarının 

lineer bir ışık elemanından olan O-C farklarına bir parabol fiti yapmışlar ve parabolik 

fitten olan farkları bir dönemlilik bulmak için analiz etmişlerdir. Onlar, sadece birinci 

minimumların farklarında 0g.052 ± 0g.008’lük bir genlikte 283g.5 ± 0g.1’lük bir dönem 

belirleyebilmişlerdir. İkinci minimumdan olan farklarda böyle açık bir dönemlilik 

bulunamamıştır. Bu bir bakıma, Harmanec et al.’ın (1996) bulgusunu 

güçlendirmektedir. Kreiner et al., böyle bir dönemliliğin olası nedenlerinin kısa bir 

tartışmasını yapmış ve çiftin bileşenleri arasında çevrimli olarak değişen bir kütle 

aktarımı ile ilişkili olabileceği sonucuna varmışlardır. 

 

Wilson and Van Hamme (1999), mevcut minimum zamanlarını ve Harmanec and 

Scholz’un (1993) kullandığı RV’leri, β Lyr yörüngesindeki küçük bir dışmerkezliliğin 

varlığı ve ilgili eksen dönmesini kanıtlamak ve genel bir dönemlilik taraması için 

yeniden analiz etmişlerdir. Fotometrik minimum zamanlarının O-C farklarından 

istatistik olarak anlamlı bir dönemlilik bulamamışlar ancak, RV farklarında 28-257 gün 

aralığında 8 olası dönem belirlemişlerdir. Deneme olarak, bu dönemliliklerin sistemde 
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dolanan başka yıldızların varlığını işaret edebileceğini önermişlerdir. Yörüngede 

doğrudan bir dışmerkezlilik bulamamışlar ancak 0.01’den hafif küçük dışmerkezliliğin 

göz önünde bulundurulması gerektiğini iddia etmişlerdir. Ayrıca 283 günlük 

dönemliliğin bir kaç olası açıklamasını tartışmışlardır. Olası disk presesyonu ve eksen 

dönmesini incelemek için nicel bir model geliştirerek, 283 günlük dönemin eksen 

dönmesinden kaynaklanması için çok kısa olduğu ve yine bu dönemin disk 

preseyonundan olamayacağı sonucuna varmışlardır. Onlar, deneme olarak dönemin her 

bir enberi geçişi sırasında itici kütle aktarımı tarafından oluşturulan disk pulsasyonları 

ile ilişkili olabileceğini önermişlerdir. Bu açıklama en azından hafif bir basık 

yörüngenin varlığını gerektirir ve yörüngenin gerçek şeklini belirlemek için daha 

sağlam testlere izin verecek gelecekteki doğru veriler elde edilene kadar farazi 

kalacaktır. 

 

Linnell (2000), kalın bir yığılma diskini içeren bir model yardımıyla β Lyr’in ışık eğrisi 

ve sürekli enerji dağılımının başka bir modelini yapmaya çalışmıştır. Modelinde şunları 

belirtmiştir: 

 

• Hiç bir izotermal disk-kenar modeli, gözlenen UBV ve OAO2 ışık eğrilerini 

temsil edemez. 

 

• Bütün gözlenen ışık eğrilerinde ikinci minimum genişliği, sıcak süreklilik 

kaynağının yığılma diski kenarı ile aynı alana yayılması gerektiğini işaret 

etmektedir. 

 

Linnell, iki sıcaklıklı uygulamalı bir model kullanarak UBV ve OAO2 ışık eğrilerine ve 

spektrofotometrik taramalara uyan iyi bir fit elde edebilmiştir. Ancak modelin, Balmer 

düşmesinin yüksekliğini ve tayfın IR kısmında gözlenen ışık eğrilerini tahmin etmede 

başarısız olduğunu bulmuştur. Anakol yıldızından sıcak ışınımın modele dahil edilmesi 

gerektiğini tartışmıştır. Ayrıca, özel olarak çok düşük kütle aktarım hızı sorununu 

belirtmiştir ve anakol yıldızı’nın ışınım enerjisinin yığılma diskinin gözlenen 

özelliklerine anlamlı katkıları olabileceğini önermiştir. 
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2.4. β Lyr’in Bugün Kabul Gören Görünüşü ve Doğasının Anlaşılmasındaki 
Eksiklikler 

 

Etkileşen yıldızların sorunlarıyla içli dışlı olan herkes, β Lyr’in karmaşıklığı ve onu 

modellemek için yapılan girişimlerin çokluğu karşısında şaşırabilir. Çifti hayal etmede 

yardımcı olmak amacıyla Şekil 2.1.’de iki farklı yörünge evresinde çizilmiş temsili bir 

resim görülmektedir (Harmanec 2002). 

 

 
 

Şekil 2.1. β Lyr’in etrafındaki maddenin karmaşıklığını gösteren temsili bir çizimi 
Minimumdan hemen sonra ve 0.25 evresi görülmektedir. Disk içinde gömülü anakol yıldızı boyut 
olarak belirtilmiştir (Harmanec 2002). 

 

2.4.1. β Lyr’in temel fiziksel elemanları 
 

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 
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bileşenleri β Lyr A’ya (β Lyr olarak bilinen çiftin kendisi) fiziksel olarak bağlıdır. β Lyr 

sistemi bizden 270 ± 39 pc uzaktadır (Perryman et al. 1997). 

 

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 (Harmanec and Scholz 1993, Harmanec et al.1996 ve Bisikalo et al. 

2000b), 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 sin3 i=13.0 M  

 

 a2 sin i=47.64 R ,  M2 sin3 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 (Linnell et al. 1998, Linnell 2000). Bu, 

daha önce, Wilson and Lapaset (1981) 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 Çizelge 2.1.’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 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. 

 

Çizelge 2.1. 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 
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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 gözlediğimiz şey bu iki yapının toplamıdır. 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 bulunmalı ve tutulma 

derinliklerinin göreli yer değiştirmesinden ve uzak UV bölgelerde kademeli olarak 

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. β Lyr ve klasik Algol türü yarı-ayrık çiftler 

arasındaki fark, 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. 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. İstatistik 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. 
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2.4.2. Çözülmemiş sorunlar 
 

Son yirmi yıldaki büyük ilerlemeye rağmen, β Lyr ile ilişkili hala çok şeyin anlaşılmaya 

ihtiyacı vardır. Bunlar: 

 

1. Gözlenen elektromanyetik tayfın şekil değişimleri dahil, ışık ve renk 

değişimlerinin evre bağımlı davranışının tam uyumlu bir modeli. 

 

2. Hızlı tayfsal değişimler ve onların yörünge ve uzun dönemli değişimlerle olası 

ilişkisinin açıklanması. 

 

3. Sistemde manyetik alan varlığının veya yokluğunun tam olarak saptanması. 

 

4. Salma çizgilerinin uzun dönemli tayfsal değişimlerinin karakterinin ve doğasının 

anlaşılması. 

 

5. Sistemde var olan cisim ve yapıların doğrudan görüntülenmesi.  

 

2.4.3. Manyetik alan sorunu 
 

β Lyr’de bir manyetik alanın varlığı, ilk olarak Babcock (1958) tarafından “Manyetik 

Yıldızlar Kataloğu”nda, olası bir manyetik alana sahip yıldız adayı olarak ileri sürülmüş 

ve “SiII çizgilerinin Zeemann etkisi gösterebileceği” belirtilmiştir. Manyetik alan ile 

ilgili sonraki çalışmalar, Skulkij (1982, 1985, 1993) ve yakınlarda yine Skulskij’in de 

içinde bulunduğu Leone et al. (2003) tarafından yapılmıştır. Onlar, dev yıldıza ait 

metalik çizgilerden manyetik alan ölçümü yapmışlar ve β Lyr’in dev bileşeninin bir 

manyetik alana sahip olduğunu ve bunun B türü devlerde bir ilk olduğunu ileri 

sürmüşlerdir. Bir olasılık olarak da manyetik alanın disk içinde oluşabileceğini 

tartışmışlardır. Fakat bu durumda manyetik alanın niçin dev yıldızın çizgilerinde 

ölçüldüğü ve özellikle dev yıldız önde iken, diskte oluşan bir manyetik alanın dev 

bileşenin çizgilerini nasıl etkileyebileceğini irdelememişlerdir. Sözkonusu 

çalışmalardaki sonuçlar, bazı tutarsızlıklar içermektedir. Bu yüzden bağımsız olarak 

başka araştırıcılar tarafından da doğrulanması gerekmektedir. Bu tutarsızlıkları şöyle 
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sıralamak mümkündür: 1980-1988 yılları arasındaki ölçümler fotoğrafik tayflar 

üzerinde yapılmasına rağmen, bu ölçümlerin hataları daha sonraki CCD dedektörlü 

elektronik tayfların ölçümlerinin hatalarından daha küçük görünmektedir. 1980-1988 

yılları arasında Skulskij’in elde ettiği, yörünge evresi ile değişen ve negatif bir manyetik 

alanın varlığı, daha sonraki gözlemlerde hiç elde edilememiştir. Skulskij’in de katkıda 

bulunduğu, Leone et al. (2003)’ün çalışmasında, 1980-1988 (Skulskij’in gözlemleri) 

arası sonuçlar hariç, diğer yıllara ait ölçümlerde 3σ hata sınırları içinde hiç bir anlamlı 

değişim görülmemektedir. Ayrıca yine Skulskij (1993) tarafından yapılan fakat Leone et 

al. (2003)’te yer almayan 1990-1991 ölçümlerinde de anlamlı bir değişim 

bulunamamıştır. Bundan başka, Leone et al. (2003)’te Çizelge 2’de verilen “SAO 1980-

1988” gözlem sonuçları ile aynı gözlemlerin daha önceki yıllarda yayınlanmış değerleri 

(Skulskij 1982 Çizelge 1 ve Skulskij 1985 Çizelge 1) birbirini tutmamaktadır. 

 

Harmanec and Scholz (2005) ile yapılan özel görüşmede, kendilerinin hem fotoğrafik 

hem de CCD dedektörleri ile β Lyr’de manyetik alanı ölçmeye çalıştıklarını ancak 

tatmin edici bir sonuca ulaşamadıklarını belirtmişlerdir. Scholz, Skulskij’in 1980-1988 

yılları arasındaki ölçümlerinin gerçekçi olmayacak bir şekilde küçük hatalara sahip 

olduğunu belirtmiş ve kendisinin benzer genişlikteki çizgilerden hiç bu mertebede 

hatalara ulaşamadığını söylemiştir. Scholz, deneyimlerine dayanarak 0.3-0.4 Å’den 

daha geniş metalik çizgiler içeren tayflarda Zeemann etkisini ölçmenin çok zor 

olacağını, çok güçlü manyetik alan olduğunda bile 0.6 Å’den daha geniş çizgilerde 

ölçüm yapılamayacağını belirtmiştir. Onlar, β Lyr’de bir manyetik alanın varlığı ile 

ilgili şüphelerinin devam ettiğini ve Babcock (1958)’un daha önce β Lyr için dediği gibi 

“SiII çizgileri Zeemann etkisi gösterebilir”, görüşünün hala geçerli olduğunu 

söylemişlerdir. 

 

Sonuç olarak, β Lyr’de bir manyetik alan varsa, bunun bağımsız olarak farklı birkaç 

araştırıcı tarafından da doğrulanması gerekmektedir. 
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3. β LYR’İN TAYFSAL ANALİZİ 
 

Bu bölümde yaklaşık 10 yıllık bir aralığı kapsayan ve oldukça homojen bir veri grubuna 

sahip (sadece Ondrejov ve DAO Gözlemevi’nde alınmış) tayfların analizi ele alınmıştır. 

Bu bölüm tez çalışmasının özünü oluşturmaktadır. 

 

3.1 Tayflar Hakkında Bilgi 
 

Bu çalışmada kullanılan tayflar, 1992-2003 yılları arasında 6300-6750 Å (kırmızı bölge) 

dalgaboyu aralığını kapsamaktadır. Toplam 651 tayf Ondrejov Gözlemevi (Çek 

Cumhuriyeti, 275 tayf) ve Dominion Astrofizik Gözlemevi’nde (DAO, Kanada, 376 

tayf) alınmıştır. 

 

Ondrejov Gözlemevi’nin tayfları 2000 yılına kadar Reticon dedektörlü elektronik tayf 

çeker ile alınırken, 2000’den sonrakiler CCD dedektörlü tayf çeker ile alınmıştır. DAO 

tayflarının hepsi CCD dedektörlü tayf çeker ile alınmıştır. Tayfların ayırma güçleri 

Ondrejov ve DAO için sırasıyla 17 Å/mm ve 10 Å/mm’dir. Sinyal gürültü oranı tayftan 

tayfa değişse de ortalama olarak Ondrejov ve DAO için 200 civarındadır. 

 

Bu tayflardan 1992-1994 aralığında alınmış olanları, radyal hız incelemesi için daha 

önceki bir çalışmada (Harmanec et al. 1996) kullanılmıştır. Aynı tayflar, bu araştırmada 

daha uzun bir zaman aralığındaki davranışı incelemek için yeniden değerlendirilmiştir. 

Çizelge 3.1.’de mevcut tüm tayfların listesi ve özet bilgiler verilmiştir.  

 

3.2 Tayfların İndirgenmesi ve Normalizasyon İşlemleri 
 

Bütün indirgeme işlemleri SPEFO adlı bir program aracılığı ile yapılmıştır. Bu program 

1-boyutlu tayfları doğrudan indirgeyebilmektedir, 2-boyutlu CCD tayflarının ise 

önceden 1-boyutlu hale dönüştürülmesi gerekmektedir. Bu dönüşüm bir ön indirgeme 

olarak IRAF ya da MIDAS türü bir programla yapılabilir. Eldeki CCD tayfları bu ön 

indirgemesi yapılmış tayflardır.  
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Çizelge 3.1. Ondrejov ve DAO gözlemevlerinde alınan tayfların listesi 

 
Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

 Ondrejov Reticon tayfları (1-238 arası)   
1 50 92- 5-22 23:38:00 4704 48765.5142 12.18 
2 101 92- 5-25 22:08:00 10936 48768.4879 11.62 
3 146 92- 5-26 00:12:00 5400 48768.5419 11.53 
4 228 92- 6-27 23:12:00 3706 48801.4913 3.48 
5 270 92- 6-30 22:08:00 7200 48804.4671 2.7 
6 271 92- 7- 1 00:11:00 2000 48804.5225 2.6 
7 275 92- 7- 1 20:36:15 1391 48805.3698 2.59 
8 276 92- 7- 1 21:03:15 3700 48805.4019 2.54 
9 287 92- 7- 8 20:43:10 1280 48812.374 0.63 

10 288 92- 7- 8 21:07:00 2115 48812.3954 0.59 
11 300 92- 7- 9 01:06:00 2254 48812.5622 0.3 
12 320 92- 7-13 21:30:30 2271 48817.4126 -0.85 
13 335 92- 7-15 22:53:00 2620 48819.4719 -1.52 
14 341 92- 7-16 20:24:00 2630 48820.3685 -1.61 
15 377 92- 7-19 20:45:00 1760 48823.378 -2.47 
16 400 92- 7-28 22:50:04 10000 48832.5124 -5.17 
17 443 92- 7-31 01:02:51 4534 48834.573 -5.77 
18 491 92- 8- 5 20:56:25 1315 48840.3831 -7.06 
19 635 92- 8- 9 22:16:34 1483 48844.4396 -8.17 
20 1092 93- 2- 5 03:44:06 2484 49023.6672 7.92 
21 1093 93- 2- 5 04:28:10 3962 49023.7063 7.91 
22 1168 93- 2- 8 03:59:32 2800 49026.6798 8.69 
23 1321 93- 3-20 01:43:54 8174 49066.6184 15.88 
24 1327 93- 3-20 20:19:59 10 49067.3462 15.91 
25 1338 93- 3-21 01:57:46 2251 49067.5938 15.99 
26 1345 93- 3-21 02:53:23 3327 49067.6386 15.95 
27 1432 93- 4- 3 01:48:24 5168 49080.6049 16.71 
28 1753 93- 5-13 01:20:16 1462 49120.566 13.92 
29 1762 93- 5-15 20:53:46 6909 49123.4126 13.63 
30 3903 94- 3- 5 04:12:53 1568 49416.6829 13.87 
31 4528 94- 4-26 23:14:35 8577 49469.5191 16.02 
32 4727 94- 5-13 22:36:16 2436 49486.4578 13.96 
33 4729 94- 5-13 23:19:05 886 49486.4785 13.93 
34 4776 94- 5-21 20:25:52 1983 49494.365 12.65 
35 4791 94- 5-22 20:17:38 1320 49495.3554 12.46 
36 4865 94- 5-30 21:27:10 3655 49503.4175 10.77 
37 4891 94- 5-31 23:18:02 3536 49504.4939 10.44 
38 5011 94- 6-19 20:26:18 2965 49523.3718 5.98 
39 5013 94- 6-19 21:17:18 1152 49523.3968 5.95 
40 5047 94- 6-21 20:51:52 2693 49525.388 5.43 
41 5207 94- 7- 2 00:29:37 2101 49535.536 2.44 
42 5232 94- 7- 6 22:21:00 3559 49540.4551 1.19 
43 5239 94- 7- 8 21:20:44 4652 49542.4196 0.69 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

44 5242 94- 7- 8 22:42:42 6892 49542.4895 0.56 
45 5259 94- 7-13 22:20:20 1301 49547.4416 -0.76 
46 5263 94- 7-13 22:47:54 694 49547.4572 -0.79 
47 5266 94- 7-13 23:02:13 3061 49547.4809 -0.83 
48 5290 94- 7-14 22:19:22 240 49548.4348 -1.03 
49 5291 94- 7-14 22:24:36 354 49548.4391 -1.03 
50 5294 94- 7-14 22:33:05 1000 49548.4487 -1.05 
51 5307 94- 7-20 21:24:35 960 49554.4009 -2.64 
52 5309 94- 7-20 21:41:54 1921 49554.4184 -2.68 
53 5337 94- 7-21 23:42:17 359 49555.493 -3.09 
54 5339 94- 7-21 23:49:50 706 49555.5003 -3.1 
55 5356 94- 7-22 20:52:55 488 49556.3761 -3.15 
56 5359 94- 7-22 21:04:51 986 49556.3873 -3.17 
57 5378 94- 7-23 01:16:05 545 49556.5592 -3.46 
58 5380 94- 7-23 01:27:03 1271 49556.571 -3.47 
59 5388 94- 7-24 20:09:58 642 49558.3472 -3.65 
60 5390 94- 7-24 20:22:47 1653 49558.3619 -3.68 
61 5396 94- 7-24 21:06:05 976 49558.3881 -3.73 
62 5398 94- 7-24 21:25:39 498 49558.3989 -3.75 
63 5404 94- 7-24 22:05:55 1173 49558.4308 -3.8 
64 5406 94- 7-24 22:27:20 620 49558.4424 -3.83 
65 5409 94- 7-24 22:40:30 1119 49558.4545 -3.85 
66 5412 94- 7-24 23:02:46 468 49558.4662 -3.87 
67 5414 94- 7-24 23:12:20 849 49558.475 -3.88 
68 5417 94- 7-24 23:30:53 815 49558.4877 -3.9 
69 5420 94- 7-24 23:47:06 365 49558.4963 -3.92 
70 5428 94- 7-25 00:26:16 1607 49558.5307 -3.97 
71 5431 94- 7-25 00:55:23 959 49558.5472 -3.99 
72 5433 94- 7-25 01:12:43 2497 49558.5681 -4.02 
73 5440 94- 7-25 19:58:59 1449 49559.3442 -3.92 
74 5442 94- 7-25 20:25:23 1008 49559.36 -3.95 
75 5462 94- 7-28 20:26:56 542 49562.3583 -4.76 
76 5464 94- 7-28 20:38:07 1500 49562.3716 -4.79 
77 5478 94- 7-30 20:41:35 584 49564.3687 -5.32 
78 5479 94- 7-30 20:52:39 1345 49564.3808 -5.34 
79 5504 94- 7-31 20:05:36 884 49565.3454 -5.55 
80 5505 94- 7-31 20:21:41 1428 49565.3597 -5.57 
81 5528 94- 8- 1 20:58:17 1278 49566.3843 -5.88 
82 5529 94- 8- 1 21:21:50 991 49566.399 -5.91 
83 5542 94- 8- 2 19:46:41 3437 49567.347 -6.08 
84 5544 94- 8- 2 20:46:56 6004 49567.4037 -6.18 
85 5591 94- 8- 3 22:58:33 1529 49568.4692 -6.56 
86 5592 94- 8- 3 23:25:21 2374 49568.4927 -6.59 
87 5613 94- 8- 4 20:25:49 441 49569.3568 -6.62 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

88 5614 94- 8- 4 20:34:30 1100 49569.3667 -6.64 
89 5632 94- 8- 5 19:37:22 450 49570.3232 -6.82 
90 5634 94- 8- 5 19:48:25 842 49570.3331 -6.84 
91 5648 94- 8- 6 20:26:14 3480 49571.3747 -7.17 
92 5676 94- 8-15 21:57:09 3796 49580.4394 -9.5 
93 5703 94- 8-16 20:24:02 1263 49581.36 -9.59 
94 5760 94- 8-22 21:18:08 1545 49587.399 -11.01 
95 5762 94- 8-22 21:45:52 1368 49587.4172 -11.04 
96 5781 94- 8-23 22:36:40 955 49588.4501 -11.3 
97 5793 94- 8-26 19:25:56 808 49591.3167 -11.71 
98 5795 94- 8-26 19:41:17 1656 49591.3322 -11.74 
99 5807 94- 8-27 19:07:40 693 49592.3033 -11.89 

100 5808 94- 8-27 19:20:21 485 49592.3109 -11.91 
101 5830 94- 8-29 19:43:31 1596 49594.3333 -12.34 
102 5831 94- 8-29 20:10:45 2019 49594.3547 -12.38 
103 5864 94- 8-30 19:05:18 1244 49595.3047 -12.48 
104 5877 94- 9- 3 21:55:30 2018 49599.4272 -13.41 
105 5971 94- 9-16 18:59:21 4134 49612.3165 -15.21 
106 6003 94- 9-22 19:52:05 1760 49618.3391 -15.91 
107 6092 94- 9-27 17:54:55 1108 49623.2537 -16.21 
108 6249 94-10- 4 19:07:24 2271 49630.3104 -16.7 
109 8261 95- 5-27 21:40:09 4217 49865.4297 11.45 
110 8273 95- 5-28 19:42:57 1285 49866.3314 11.33 
111 8275 95- 5-28 20:06:18 768 49866.3446 11.32 
112 8283 95- 5-29 01:22:52 1926 49866.5711 11.01 
113 8327 95- 6-27 23:36:20 2133 49896.4991 3.68 
114 8331 95- 6-28 00:15:50 1975 49896.5256 3.63 
115 8370 95- 6-30 22:30:13 368 49899.443 2.96 
116 8380 95- 7- 1 20:41:45 1530 49900.3744 2.8 
117 8400 95- 7- 5 20:44:07 4920 49904.3957 1.65 
118 8410 95- 7- 6 22:31:54 720 49905.4463 1.28 
119 8434 95- 7- 7 22:12:48 331 49906.4308 1.02 
120 8436 95- 7- 7 22:20:20 638 49906.4378 1.01 
121 8458 95- 7- 8 22:54:43 672 49907.4618 0.69 
122 8474 95- 7- 9 22:33:48 1198 49908.4504 0.43 
123 8476 95- 7- 9 22:55:59 932 49908.4642 0.4 
124 8581 95- 7-20 20:10:43 378 49919.3462 -2.47 
125 8585 95- 7-20 23:34:12 652 49919.4891 -2.73 
126 8649 95- 7-24 22:57:02 922 49923.4648 -3.8 
127 8701 95- 7-29 23:02:11 1806 49928.4734 -5.17 
128 8782 95- 8- 1 19:36:31 2589 49931.3351 -5.72 
129 8784 95- 8- 1 20:20:53 1329 49931.3586 -5.77 
130 8786 95- 8- 1 20:44:21 1078 49931.3734 -5.79 
131 8791 95- 8- 2 00:44:27 1518 49931.5427 -6.07 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

132 8848 95- 8- 5 00:47:59 5435 49934.5678 -6.87 
133 8924 95- 8-11 19:24:48 633 49941.3154 -8.25 
134 8926 95- 8-11 19:36:57 1033 49941.3261 -8.27 
135 8952 95- 8-12 20:37:30 529 49942.3652 -8.59 
136 9026 95- 8-22 20:18:30 980 49952.3543 -10.88 
137 9092 95- 9- 6 20:43:56 426 49967.3682 -13.8 
138 9171 95- 9-16 18:29:37 983 49977.2776 -15.11 
139 9172 95- 9-16 18:47:20 769 49977.2887 -15.13 
140 9198 95- 9-17 18:18:13 430 49978.2665 -15.22 
141 9263 95- 9-28 19:06:23 2356 49989.3105 -16.35 
142 10481 96- 4-16 02:24:45 1556 50189.61 16.59 
143 10726 96- 5-16 21:51:08 2123 50220.4248 13.41 
144 10803 96- 6- 1 01:14:04 1070 50235.5602 10.22 
145 10810 96- 6- 2 20:37:31 3295 50237.3811 10.04 
146 10831 96- 6- 5 00:12:02 3330 50239.5303 9.35 
147 10944 96- 6-11 23:58:02 650 50246.5053 7.7 
148 10956 96- 6-13 20:59:40 6121 50248.4131 7.35 
149 11021 96- 6-17 23:49:26 711 50252.4998 6.17 
150 11059 96- 7- 1 22:33:58 1538 50266.4524 2.46 
151 11102 96- 7-13 20:02:32 2170 50278.3509 -0.73 
152 11116 96- 7-14 20:48:10 1321 50279.3777 -1.06 
153 11141 96- 7-16 00:59:47 2400 50280.5587 -1.65 
154 11162 96- 7-18 21:15:39 3593 50283.4099 -2.24 
155 11171 96- 7-19 20:41:35 3510 50284.3858 -2.47 
156 11174 96- 7-19 21:43:42 1763 50284.4188 -2.53 
157 11230 96- 7-21 20:29:45 197 50286.3584 -2.98 
158 11233 96- 7-21 20:35:52 400 50286.3638 -2.99 
159 11298 96- 7-27 20:13:18 1032 50292.3517 -4.61 
160 11320 96- 7-28 21:01:04 1673 50293.3885 -4.95 
161 11411 96- 8- 8 18:37:10 2150 50304.2912 -7.65 
162 11413 96- 8- 8 19:14:30 930 50304.31 -7.68 
163 11445 96- 8- 9 22:18:15 300 50305.4339 -8.15 
164 11446 96- 8- 9 22:25:06 1883 50305.4479 -8.18 
165 11453 96- 8-10 19:44:36 1498 50306.3342 -8.22 
166 11465 96- 8-19 00:57:04 1895 50314.5532 -10.42 
167 11572 96- 8-24 00:25:25 2044 50319.5319 -11.49 
168 11585 96- 8-25 23:30:03 3958 50321.5044 -11.88 
169 11594 96- 8-29 18:56:04 894 50325.2963 -12.37 
170 11605 96- 8-30 19:19:39 2286 50326.3207 -12.6 
171 11631 96- 9-19 17:39:52 1211 50346.2442 -15.5 
172 11692 96-10-11 19:29:42 4447 50368.338 -16.9 
173 11747 96-10-12 17:01:34 2264 50369.2225 -16.75 
174 11806 96-10-13 16:54:31 3103 50370.2224 -16.75 
175 11808 96-10-13 18:02:59 1653 50370.2615 -16.8 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

176 11812 96-10-13 18:48:14 1134 50370.29 -16.84 
177 11847 96-10-14 17:07:40 1031 50371.2195 -16.74 
178 11930 96-10-25 18:14:10 3665 50382.2803 -16.4 
179 11996 96-11- 4 16:42:59 544 50392.1984 -15.4 
180 11998 96-11- 4 16:54:21 1570 50392.2122 -15.42 
181 12005 96-11- 4 17:35:33 981 50392.2374 -15.45 
182 12010 96-11- 4 18:02:56 1260 50392.258 -15.47 
183 12068 96-11-19 18:06:00 2801 50407.2691 -13.23 
184 12085 96-11-20 19:51:50 1346 50408.3334 -13.05 
185 12154 96-12- 3 16:45:22 2016 50421.2073 -10.28 
186 12178 96-12- 4 15:54:27 1559 50422.1693 -10.02 
187 12318 97- 1-16 16:53:28 2043 50465.2125 1.99 
188 12837 97- 4- 1 23:25:58 2099 50540.4881 16.77 
189 12898 97- 4- 3 02:31:29 3924 50541.6276 16.68 
190 13153 98- 6- 1 21:22:51 3604 50966.4143 10.34 
191 13218 98- 6-22 22:03:02 4215 50987.4463 5.07 
192 13272 98- 8-19 21:51:36 2095 51045.4255 -10.39 
193 13300 98- 9- 1 20:15:28 1200 51058.3531 -12.94 
194 13340 98- 9-19 21:16:30 2867 51076.4043 -15.67 
195 13352 98- 9-20 18:57:41 1614 51077.3006 -15.64 
196 13372 98- 9-23 18:48:22 2321 51080.298 -15.94 
197 13748 99- 5- 6 22:03:29 6720 51305.4595 15.02 
198 13776 99- 5- 8 00:51:20 4997 51306.5661 14.76 
199 13886 99- 5-27 01:10:07 1860 51325.5618 11.46 
200 13938 99- 5-30 01:11:13 647 51328.5557 10.83 
201 13956 99- 6- 1 21:45:53 2444 51331.4236 10.39 
202 14000 99- 6- 5 00:11:57 4488 51334.537 9.52 
203 14021 99- 6-28 23:40:45 3422 51358.5096 3.39 
204 14031 99- 7- 2 23:40:18 1216 51362.4966 2.31 
205 14051 99- 7- 4 20:18:34 1558 51364.3585 1.99 
206 14066 99- 7-17 20:50:36 805 51377.3764 -1.68 
207 14098 99- 7-18 21:39:00 794 51378.4099 -2.02 
208 14125 99- 7-19 20:50:45 711 51379.3759 -2.24 
209 14249 99- 7-30 20:27:04 765 51390.3597 -5.23 
210 14495 99- 8-20 21:58:08 1376 51411.4259 -10.56 
211 14514 99- 8-22 19:37:12 2205 51413.3327 -10.84 
212 14534 99- 8-23 19:59:03 638 51414.3388 -11.06 
213 14574 99- 8-24 19:37:25 647 51415.3238 -11.25 
214 14577 99- 8-24 19:52:36 1125 51415.3371 -11.27 
215 14631 99- 8-30 19:43:38 961 51421.3297 -12.47 
216 14641 99- 8-31 20:23:55 4467 51422.3779 -12.74 
217 14654 99- 9- 4 19:55:35 784 51426.3368 -13.4 
218 14670 99- 9- 5 19:13:41 725 51427.3073 -13.52 
219 14748 99- 9-10 19:08:45 545 51432.3026 -14.32 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

220 14779 99- 9-11 18:56:41 691 51433.295 -14.45 
221 14806 99- 9-12 19:01:05 738 51434.2983 -14.61 
222 14950 99-10- 1 19:07:51 1900 51453.3087 -16.54 
223 15438 0- 1- 5 16:36:29 2270 51549.202 -1.5 
224 15839 0- 3-23 02:45:37 794 51626.6187 16.15 
225 15843 0- 3-23 03:01:56 3308 51626.6446 16.12 
226 16217 0- 5-17 01:09:03 1845 51681.5606 13.23 
227 16218 0- 5-17 01:41:01 1489 51681.5808 13.19 
228 16241 0- 5-26 22:08:58 1385 51691.4333 11.51 
229 16304 0- 6- 3 00:38:07 607 51698.5326 9.82 
230 16307 0- 6- 3 00:51:39 1321 51698.5462 9.79 
231 16360 0- 6- 5 01:13:50 1323 51700.5616 9.3 
232 16425 0- 6-10 00:38:55 1430 51705.5382 8.14 
233 16429 0- 6-10 01:05:10 638 51705.5518 8.12 
234 16452 0- 6-11 01:23:47 886 51706.5662 7.84 
235 16474 0- 6-15 23:23:25 5799 51711.5112 6.67 
236 16490 0- 6-17 20:46:41 2897 51713.3856 6.37 
237 16543 0- 6-20 22:22:27 968 51716.441 5.49 
238 16612 0- 7- 5 23:31:45 4360 51731.5089 1.24 
 Ondrejov CCD tayfları (239-275 arası)   

239 cd001 01 11 15 17 52  0 360 52229.2447 -13.96 
240 cd002 01 11 15 17 59 37 900 52229.2531 -13.97 
241 cd003 01 12  9 16 33 45 60 52253.1877 -8.89 
242 cd004 01 12  9 16 37 45 1200 52253.1971 -8.89 
243 cd005 01 12 13 17  3 56 600 52257.2117 -7.87 
244 cd006 02  2  3 5 11 14 180 52308.7143 7.3 
245 cd007 02  2  3 5 16  7 900 52308.7219 7.29 
246 cd008 03  7 11 19 39 53 60 52832.323 0.1 
247 cd009 03  7 11 19 46 29 120 52832.3279 0.09 
248 cd010 03  7 13 20  1 27 30 52834.3378 -0.49 
249 cd011 03  7 13 20  3 45 180 52834.3403 -0.49 
250 cd012 03  7 14 1 55 53 120 52834.5845 -0.9 
251 cd013 03  7 15 20 43 50 60 52836.3674 -1.1 
252 cd014 03  7 18 20 26 31 90 52839.3555 -1.92 
253 cd015 03  7 19 1 36 54 100 52839.5711 -2.28 
254 cd016 03  7 19 1 40  1 200 52839.5739 -2.29 
255 cd017 03  7 19 20  7 25 30 52840.3419 -2.17 
256 cd018 03  7 19 20 10 22 80 52840.3442 -2.18 
257 cd019 03  7 20 21  2 48 30 52841.3804 -2.52 
258 cd020 03  7 20 21  4 55 60 52841.382 -2.52 
259 cd021 03  7 20 21  7 41 90 52841.3841 -2.53 
260 cd022 03  7 21 0 47 57 60 52841.5369 -2.79 
261 cd023 03  7 21 0 50  7 90 52841.5386 -2.79 
262 cd024 03  7 23 20 36 34 100 52844.3625 -3.32 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

263 cd025 03  7 25 20 34 12 100 52846.3609 -3.87 
264 cd026 03  7 26 23 30 18 150 52847.4834 -4.36 
265 cd027 03  7 26 23 35 21 100 52847.4866 -4.37 
266 cd028 03  7 26 23 39 55 50 52847.4895 -4.37 
267 cd029 03  8  1 20 44 32 100 52853.3679 -5.77 
268 cd030 03  8  4 21  2 27 60 52856.3801 -6.58 
269 cd031 03  8  6 0  0  7 60 52857.5034 -7.05 
270 cd032 03  8 11 0 41 15 60 52862.5319 -8.34 
271 cd033 03  8 11 0 43 57 180 52862.5344 -8.34 
272 cd034 03  8 25 18 55 52 60 52877.2915 -11.4 
273 cd035 03  8 25 19  0  4 100 52877.2947 -11.4 
274 cd036 03  9 15 18 38  3 60 52898.2782 -14.98 
275 cd037 03  9 15 18 40 51 200 52898.281 -14.98 

 DAO CCD tayfları (276-son)    
276 593 94- 8   49574.7406 -7.99 
277 594 94- 8   49574.7487 -8.01 
278 595 94- 8   49574.7547 -8.02 
279 596 94- 8   49574.762 -8.03 
280 597 94- 8   49574.7693 -8.04 
281 598 94- 8   49574.7764 -8.06 
282 599 94- 8   49574.7837 -8.07 
283 600 94- 8   49574.7909 -8.083 
284 620 94- 8   49574.8052 -8.11 
285 621 94- 8   49574.8138 -8.123 
286 622 94- 8   49574.821 -8.135 
287 623 94- 8   49574.8281 -8.15 
288 624 94- 8   49574.8353 -8.16 
289 625 94- 8   49574.8425 -8.17 
290 626 94- 8   49574.8496 -8.182 
291 627 94- 8   49574.8568 -8.192 
292 628 94- 8   49574.8641 -8.203 
293 629 94- 8   49574.8713 -8.213 
294 630 94- 8   49574.8786 -8.223 
295 649 94- 8   49574.8912 -8.24 
296 650 94- 8   49574.8984 -8.25 
297 651 94- 8   49574.9055 -8.26 
298 652 94- 8   49574.9127 -8.264 
299 653 94- 8   49574.9198 -8.271 
300 654 94- 8   49574.927 -8.28 
301 655 94- 8   49574.9342 -8.284 
302 656 94- 8   49574.9414 -8.29 
303 657 94- 8   49574.9495 -8.3 
304 658 94- 8   49574.9585 -8.302 
305 659 94- 8   49574.9684 -8.31 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

306 739 94- 8   49575.6918 -8.15 
307 740 94- 8   49575.6991 -8.162 
308 741 94- 8   49575.7062 -8.175 
309 742 94- 8   49575.7134 -8.19 
310 743 94- 8   49575.7205 -8.201 
311 744 94- 8   49575.7276 -8.214 
312 745 94- 8   49575.7347 -8.23 
313 746 94- 8   49575.7419 -8.241 
314 747 94- 8   49575.749 -8.254 
315 748 94- 8   49575.7562 -8.27 
316 749 94- 8   49575.7633 -8.28 
317 750 94- 8   49575.772 -8.3 
318 762 94- 8   49575.8001 -8.35 
319 763 94- 8   49575.8074 -8.36 
320 764 94- 8   49575.8145 -8.372 
321 765 94- 8   49575.8217 -8.384 
322 766 94- 8   49575.8289 -8.4 
323 767 94- 8   49575.8361 -8.41 
324 768 94- 8   49575.8432 -8.42 
325 769 94- 8   49575.8504 -8.43 
326 770 94- 8   49575.8575 -8.44 
327 771 94- 8   49575.8647 -8.451 
328 772 94- 8   49575.8719 -8.461 
329 773 94- 8   49575.879 -8.47 
330 788 94- 8   49575.8922 -8.49 
331 789 94- 8   49575.8993 -8.495 
332 790 94- 8   49575.9064 -8.5 
333 791 94- 8   49575.9136 -8.51 
334 792 94- 8   49575.9215 -8.518 
335 793 94- 8   49575.9286 -8.524 
336 794 94- 8   49575.9357 -8.53 
337 795 94- 8   49575.9428 -8.54 
338 796 94- 8   49575.9499 -8.541 
339 797 94- 8   49575.9571 -8.545 
340 798 94- 8   49575.9642 -8.55 
341 799 94- 8   49575.9713 -8.553 
342 800 94- 8   49575.9786 -8.56 
343 801 94- 8   49575.9858 -8.559 
344 802 94- 8   49575.9929 -8.56 
345 803 94- 8   49576.0001 -8.562 
346 904 94- 8   49576.6848 -8.382 
347 905 94- 8   49576.6921 -8.395 
348 906 94- 8   49576.6993 -8.41 
349 907 94- 8   49576.7065 -8.421 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

350 908 94- 8   49576.7136 -8.434 
351 909 94- 8   49576.7208 -8.45 
352 910 94- 8   49576.7279 -8.461 
353 911 94- 8   49576.7351 -8.474 
354 912 94- 8   49576.7423 -8.49 
355 913 94- 8   49576.7494 -8.501 
356 914 94- 8   49576.7566 -8.514 
357 915 94- 8   49576.7637 -8.527 
358 916 94- 8   49576.7709 -8.54 
359 917 94- 8   49576.778 -8.553 
360 918 94- 8   49576.7851 -8.566 
361 919 94- 8   49576.7922 -8.58 
362 920 94- 8   49576.7994 -8.592 
363 922 94- 8   49576.8067 -8.604 
364 923 94- 8   49576.814 -8.62 
365 1078 94- 8   49577.7304 -8.71 
366 1079 94- 8   49577.742 -8.731 
367 1080 94- 8   49577.7508 -8.75 
368 1081 94- 8   49577.7597 -8.764 
369 1082 94- 8   49577.7695 -8.782 
370 1083 94- 8   49577.7802 -8.801 
371 1084 94- 8   49577.7908 -8.82 
372 1085 94- 8   49577.8013 -8.84 
373 1086 94- 8   49577.812 -8.857 
374 1087 94- 8   49577.8227 -8.874 
375 1088 94- 8   49577.8333 -8.891 
376 1089 94- 8   49577.8439 -8.91 
377 1090 94- 8   49577.8564 -8.926 
378 1127 94- 8   49577.8983 -8.979 
379 1128 94- 8   49577.9081 -8.99 
380 1129 94- 8   49577.917 -9 
381 1130 94- 8   49577.926 -9.01 
382 1131 94- 8   49577.9349 -9.013 
383 1132 94- 8   49577.944 -9.019 
384 1133 94- 8   49577.953 -9.025 
385 1134 94- 8   49577.9618 -9.03 
386 1135 94- 8   49577.9707 -9.034 
387 1136 94- 8   49577.9796 -9.04 
388 1137 94- 8   49577.9893 -9.04 
389 1138 94- 8   49577.9999 -9.041 
390 1234 94- 8   49578.6936 -8.883 
391 1235 94- 8   49578.7034 -8.901 
392 1236 94- 8   49578.714 -8.92 
393 1237 94- 8   49578.7247 -8.94 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

394 1238 94- 8   49578.737 -8.963 
395 1239 94- 8   49578.7494 -8.99 
396 1240 94- 8   49578.7601 -9.01 
397 1241 94- 8   49578.7707 -9.025 
398 1242 94- 8   49578.7815 -9.05 
399 1243 94- 8   49578.7921 -9.063 
400 1244 94- 8   49578.8028 -9.082 
401 1292 94- 8   49578.8403 -9.142 
402 1293 94- 8   49578.8509 -9.16 
403 1294 94- 8   49578.8635 -9.176 
404 1295 94- 8   49578.8777 -9.194 
405 1296 94- 8   49578.8918 -9.211 
406 1297 94- 8   49578.9059 -9.226 
407 1307 94- 8   49578.9313 -9.25 
408 1316 94- 8   49578.9564 -9.264 
409 1400 94- 8   49579.6852 -9.107 
410 1401 94- 8   49579.6944 -9.124 
411 1402 94- 8   49579.7066 -9.146 
412 1403 94- 8   49579.719 -9.17 
413 1404 94- 8   49579.7297 -9.189 
414 1405 94- 8   49579.7385 -9.21 
415 1406 94- 8   49579.7491 -9.224 
416 1407 94- 8   49579.7597 -9.244 
417 1408 94- 8   49579.7703 -9.263 
418 1409 94- 8   49579.7809 -9.282 
419 1410 94- 8   49579.7915 -9.301 
420 1411 94- 8   49579.8021 -9.319 
421 1412 94- 8   49579.8127 -9.34 
422 1432 94- 8   49579.8814 -9.436 
423 1433 94- 8   49579.8996 -9.46 
424 1434 94- 8   49579.9137 -9.469 
425 1435 94- 8   49579.9297 -9.483 
426 1436 94- 8   49579.9473 -9.494 
427 1531 94- 8   49580.6952 -9.362 
428 1532 94- 8   49580.7076 -9.384 
429 1533 94- 8   49580.7218 -9.411 
430 1534 94- 8   49580.7359 -9.437 
431 1535 94- 8   49580.7483 -9.46 
432 1536 94- 8   49580.7589 -9.479 
433 1537 94- 8   49580.7695 -9.5 
434 1538 94- 8   49580.7802 -9.517 
435 1539 94- 8   49580.7917 -9.54 
436 1540 94- 8   49580.8051 -9.56 
437 1541 94- 8   49580.8191 -9.583 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

438 1542 94- 8   49580.8332 -9.605 
439 1543 94- 8   49580.8474 -9.63 
440 1561 94- 8   49580.8785 -9.67 
441 1562 94- 8   49580.8927 -9.682 
442 1563 94- 8   49580.9067 -9.7 
443 1564 94- 8   49580.9208 -9.71 
444 1565 94- 8   49580.9349 -9.719 
445 1668 94- 8   49581.6735 -9.557 
446 1669 94- 8   49581.6824 -9.573 
447 1670 94- 8   49581.6922 -9.59 
448 1671 94- 8   49581.702 -9.608 
449 1672 94- 8   49581.7237 -9.648 
450 1673 94- 8   49581.7334 -9.67 
451 1674 94- 8   49581.7423 -9.682 
452 1675 94- 8   49581.7509 -9.7 
453 1676 94- 8   49581.7598 -9.714 
454 1677 94- 8   49581.7687 -9.73 
455 1678 94- 8   49581.7775 -9.75 
456 1679 94- 8   49581.7874 -9.764 
457 1680 94- 8   49581.7971 -9.78 
458 1681 94- 8   49581.8069 -9.8 
459 1682 94- 8   49581.8176 -9.814 
460 1683 94- 8   49581.8282 -9.83 
461 1684 94- 8   49581.838 -9.845 
462 1710 94- 8   49581.8898 -9.911 
463 1711 94- 8   49581.9295 -9.95 
464 1712 94- 8   49581.941 -9.953 
465 1713 94- 8   49581.9534 -9.96 
466 1714 94- 8   49581.9683 -9.965 
467 2247 94-10   49631.5966 -16.61 
468 2248 94-10   49631.6002 -16.616 
469 2249 94-10   49631.6034 -16.621 
470 2250 94-10   49631.6059 -16.625 
471 2251 94-10   49631.6084 -16.629 
472 2356 94-10   49631.7749 -16.84 
473 2357 94-10   49631.7774 -16.84 
474 2358 94-10   49631.78 -16.842 
475 2359 94-10   49631.7825 -16.843 
476 2597 94-10   49632.6015 -16.651 
477 2598 94-10   49632.6071 -16.66 
478 2599 94-10   49632.6116 -16.67 
479 2739 94-10   49632.802 -16.881 
480 2740 94-10   49632.8048 -16.882 
481 2741 94-10   49632.8073 -16.883 
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No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

482 2742 94-10   49632.8097 -16.884 
483 2743 94-10   49632.8122 -16.884 
484 2744 94-10   49632.8148 -16.885 
485 2745 94-10   49632.8173 -16.885 
486 2987 94-10   49634.6925 -16.84 
487 2990 94-10   49634.7267 -16.875 
488 2991 94-10   49634.7321 -16.88 
489 2992 94-10   49634.7386 -16.89 
490 3039 94-10   49634.8392 -16.93 
491 3188 94-10   49635.6041 -16.73 
492 3219 94-10   49635.6613 -16.812 
493 3290 94-10   49635.7002 -16.862 
494 3291 94-10   49635.7079 -16.871 
495 3312 94-10   49636.6702 -16.84 
496 3313 94-10   49636.6757 -16.844 
497 3318 94-10   49636.7085 -16.883 
498 4414 94-11   49668.6539 -14.582 
499 4415 94-11   49668.6604 -14.586 
500 5087 94-11   49673.5444 -13.69 
501 5088 94-11   49673.548 -13.693 
502 5089 94-11   49673.5509 -13.7 
503 5090 94-11   49673.5536 -13.7 
504 5409 94-11   49674.5471 -13.523 
505 5410 94-11   49674.5506 -13.53 
506 5411 94-11   49674.554 -13.531 
507 4474 1995  4  9 9 29 10 141 49816.8961 16.87 
508 4475 1995  4  9 9 31 56 350 49816.8992 16.87 
509 9531 1995  8  1 4 24 10 50 49930.6868 -5.5 
510 9532 1995  8  1 4 25 40 50 49930.6879 -5.5 
511 9533 1995  8  1 4 26 36 50 49930.6885 -5.51 
512 9534 1995  8  1 4 27 32 50 49930.6892 -5.51 
513 9535 1995  8  1 4 28 28 50 49930.6898 -5.51 
514 9536 1995  8  1 4 29 24 50 49930.6905 -5.51 
515 9537 1995  8  1 4 30 20 50 49930.6911 -5.51 
516 9538 1995  8  1 4 31 16 50 49930.6918 -5.51 
517 9539 1995  8  1 4 32 12 50 49930.6924 -5.51 
518 9690 1995  8  1 12  0 24 60 49931.0037 -5.97 
519 9691 1995  8  1 12  1 30 60 49931.0045 -5.97 
520 9692 1995  8  1 12  2 36 60 49931.0052 -5.97 
521 9693 1995  8  1 12  3 43 60 49931.006 -5.97 
522 8442 1995  7 29 10 18 47 150 49927.9337 -5.12 
523 8443 1995  7 29 10 21 50 120 49927.9357 -5.12 
524 8444 1995  7 29 10 23 56 120 49927.9371 -5.12 
525 8445 1995  7 29 10 26  2 120 49927.9386 -5.12 
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Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

526 8662 1995  7 30 4 22  3 103 49928.6857 -4.97 
527 8663 1995  7 30 4 24 31 75 49928.6873 -4.97 
528 8664 1995  7 30 4 25 52 75 49928.6882 -4.97 
529 8665 1995  7 30 4 27 13 75 49928.6891 -4.97 
530 9061 1995  7 31 4 24 41 60 49929.6873 -5.24 
531 9062 1995  7 31 4 26 28 50 49929.6884 -5.24 
532 9063 1995  7 31 4 27 23 50 49929.6891 -5.24 
533 9064 1995  7 31 4 28 20 50 49929.6897 -5.24 
534 9065 1995  7 31 4 29 17 50 49929.6904 -5.24 
535 9066 1995  7 31 4 30 13 50 49929.691 -5.24 
536 9067 1995  7 31 4 31  8 50 49929.6917 -5.24 
537 9068 1995  7 31 4 32  4 50 49929.6923 -5.25 
538 9069 1995  7 31 4 33  0 50 49929.693 -5.25 
539 9261 1995  7 31 10 18 34 50 49929.933 -5.65 
540 9262 1995  7 31 10 19 30 50 49929.9336 -5.65 
541 9263 1995  7 31 10 20 26 50 49929.9342 -5.65 
542 9264 1995  7 31 10 21 22 50 49929.9349 -5.65 
543 9265 1995  7 31 10 22 18 50 49929.9355 -5.66 
544 9266 1995  7 31 10 23 14 50 49929.9362 -5.66 
545 12909 1995  9 18 3 55 18 750 49978.6691 -15.3 
546 12930 1995  9 18 4 21 28 110 49978.6835 -15.32 
547 12931 1995  9 18 4 23 30 125 49978.685 -15.32 
548 13674 1995  9 20 4 56 37 260 49980.7087 -15.59 
549 14128 1995  9 23 4 49 21 250 49983.7034 -15.9 
550 14129 1995  9 23 4 53 48 450 49983.7077 -15.9 
551 14434 1995  9 24 8 53 22 398 49984.8737 -16.14 
552 14435 1995  9 24 9  0 17 340 49984.8782 -16.14 
553 16369 1995 11 20 3 41  7 340 50041.6535 -13.31 
554 16797 1995 11 21 2 28 38 489 50042.604 -13.1 
555 3140 1995  3 22 10  9 55 200 49798.9237 16.11 
556 3141 1995  3 22 10 13 29 400 49798.9274 16.11 
557 3142 1995  3 22 10 20 22 400 49798.9322 16.11 
558 5275 1995  5  5 6 10 42 499 49842.7617 15.27 
559 5276 1995  5  5 6 19 22 253 49842.7663 15.27 
560 5277 1995  5  5 6 23 53 269 49842.7695 15.27 
561 5278 1995  5  5 6 28 43 600 49842.7748 15.27 
562 5386 1995  5  6 11 22  4 339 49843.9771 14.91 
563 5387 1995  5  6 11 28  4 300 49843.981 14.91 
564 5527 1995  5  7 11 16  8 331 49844.973 14.79 
565 5528 1995  5  7 11 22 13 285 49844.9769 14.78 
566 5529 1995  5  7 11 27 26 199 49844.98 14.77 
567 6883 1995  6  5 8 52 56 100 49873.8734 9.51 
568 6884 1995  6  5 8 54 52 250 49873.8756 9.51 
569 6885 1995  6  5 8 59 17 300 49873.8789 9.5 
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No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

570 6022 1995  7 15 5 30 10 200 49913.7337 -0.91 
571 6023 1995  7 15 5 34 32 135 49913.7364 -0.91 
572 6024 1995  7 15 5 36 54 135 49913.738 -0.91 
573 6025 1995  7 15 5 39 15 135 49913.7396 -0.92 
574 6380 1995  7 16 12  0 45 140 49915.0046 -1.63 
575 6381 1995  7 16 12  3 24 120 49915.0063 -1.63 
576 6382 1995  7 16 12  5 41 80 49915.0077 -1.63 
577 6383 1995  7 16 12  7 13 80 49915.0087 -1.63 
578 6384 1995  7 16 12  8 46 80 49915.0098 -1.63 
579 6669 1995  7 17 12 14 43 100 49916.0141 -1.91 
580 8058 1995  7 28 9 37  0 220 49926.9051 -4.81 
581 8059 1995  7 28 9 40 52 600 49926.91 -4.82 
582 8060 1995  7 28 9 51 26 500 49926.9168 -4.83 
583 10237 1995  8 18 4 57 49 120 49947.7102 -9.8 
584 10238 1995  8 18 5  0  1 120 49947.7117 -9.8 
585 10239 1995  8 18 5  2  9 100 49947.7131 -9.8 
586 10561 1995  8 20 4 57  8 90 49949.7094 -10.25 
587 10562 1995  8 20 4 58 51 120 49949.7108 -10.25 
588 10563 1995  8 20 5  0 59 402 49949.7139 -10.26 
589 12622 1995  9 17 6 25 31 75 49977.7695 -15.33 
590 12623 1995  9 17 6 27  6 125 49977.7709 -15.33 
591 12624 1995  9 17 6 29 28 130 49977.7726 -15.33 
592 14601 1995  9 25 3  7 53 192 49985.6325 -15.97 
593 14602 1995  9 25 3 11 20 272 49985.6354 -15.97 
594 14774 1995  9 26 6 54 14 935 49986.794 -16.27 
595 15816 1995 11 12 5 13 52 260 50033.7178 -14.64 
596 15817 1995 11 12 5 18 27 265 50033.7211 -14.64 
597 15874 1995 11 19 2 45 39 160 50040.614 -13.46 
598 15875 1995 11 19 2 48 33 150 50040.616 -13.46 
599 7804 1996  6 29 11 12 58 300 50263.9723 2.94 
600 7805 1996  6 29 11 18 16 250 50263.9757 2.94 
601 7806 1996  6 29 11 22 46 200 50263.9785 2.93 
602 7945 1996  6 30 11 24 12 150 50264.9792 2.66 
603 7946 1996  6 30 11 26 57 100 50264.9809 2.65 
604 7947 1996  6 30 11 28 50 90 50264.9821 2.65 
605 7948 1996  6 30 11 30 34 75 50264.9832 2.65 
606 9245 1996  7 24 4 50 30 190 50288.706 -3.57 
607 9246 1996  7 24 4 54  0 250 50288.7088 -3.58 
608 11704 1996  9 28 3 54 33 439 50354.6662 -16.32 
609 11705 1996  9 28 4  2 37 300 50354.671 -16.33 
610 12481 1996  9 30 2 49 50 89 50356.6191 -16.38 
611 12482 1996  9 30 2 51 40 83 50356.6203 -16.38 
612 13170 1996 10 25 5  5  2 164 50381.712 -16.48 
613 13171 1996 10 25 5  8  3 139 50381.714 -16.48 
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Çizelge 3.1. (devam) 
 
    

Sıra 
No Tayf No Tarih UT başlama Poz süresi 

(s) HJD RV 
düzeltmesi

614 15476 1996 12  4 1 10 33 190 50421.5475 -10.17 
615 15477 1996 12  4 1 14  0 180 50421.5499 -10.17 
616 22416 1996 12  9 3 45 27 300 50426.6556 -8.99 
617 22417 1996 12  9 3 50 45 300 50426.6593 -8.99 
618 22418 1996 12  9 3 55 58 300 50426.6629 -8.99 
619 n909 1997  2 25 14 24 42 400 50505.1007 12.53 
620 11093 1997  7 11 5 31 26 1480 50640.742 0.07 
621 14804 1997  8 23 7  1 13 450 50683.7976 -11.17 
622 15037 1997  8 24 9 28  1 210 50684.8981 -11.51 
623 15464 1997  8 28 5 18 48 109 50688.7243 -12.08 
624 16784 1997  9 23 8 44 37 250 50714.8668 -16.09 
625 17057 1997  9 24 7 53 24 172 50715.8307 -16.17 
626 17610 1997 10 11 7 30 43 179 50732.8141 -16.95 
627 17611 1997 10 11 7 33 57 89 50732.8158 -16.95 
628 20009 1997 11 15 2 41 56 149 50767.6115 -14.05 
629 20010 1997 11 15 2 44 39 190 50767.6137 -14.05 
630 20061 1997 11 15 3  2  0 115 50767.6253 -14.06 
631 20062 1997 11 15 3  4  9 99 50767.6267 -14.06 
632 20063 1997 11 15 3  6  3 76 50767.6279 -14.07 
633 20440 1997 11 16 2 17  4 278 50768.595 -13.87 
634 20506 1997 11 16 6  1  4 400 50768.7512 -13.92 
635 452 1998  1 10 15  3 31 400 50824.1266 0.6 
636 2005 1998  2 23 12 40  7 302 50868.0274 12.15 
637 2363 1998  2 24 14 40 58 101 50869.1102 12.28 
638 2943 1998  3 21 14  0 19 79 50894.083 15.88 
639 13970 1998  8 13 8 33 32 200 51038.8606 -8.93 
640 19583 1998 10 22 2  6 18 95 51108.5877 -16.53 
641 19588 1998 10 22 2 21 31 80 51108.5982 -16.55 
642 19589 1998 10 22 2 23 58 80 51108.5999 -16.55 
643 19590 1998 10 22 2 25 25 80 51108.6009 -16.55 
644 19591 1998 10 22 2 26 54 80 51108.6019 -16.55 
645 19592 1998 10 22 2 28 23 80 51108.603 -16.55 
646 14193 2003  8 18 9 28 23 450 52869.9 -10.08 
647 9601 2003  7  4 8 54 31 101 52824.875 1.94 
648 9602 2003  7  4 8 56 26 280 52824.8774 1.94 
649 9774 2003  7  5 10 56 51 206 52825.9606 1.51 
650 9982 2003  7  6 8 58  7 360 52826.879 1.37 
651 10249 2003  7  7 7  2 53 264 52827.7985 1.24 
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SPEFO programı ile Reticon dedektörü ile alınmış tayflar doğrudan 

indirgenebilmektedir. Bir tayfın indirgenebilmesi için gerekli yardımcı dosyalar 

önceden hazır olmalıdır. Bunlar aslında yıldızın normal tayfı alınırken alınan yardımcı 

tayflardır: Bias (sıfır) tayfı, düz-alan tayfı (flat field) ve mukayese tayfı. Bias ve düz-

alan tayfları görüntü işlemede kullanılırken mukayese tayfı dalgaboyu ayarı 

(kalibrasyon) için alınması zorunlu bir tayftır. Bu genellikle, tayf düzeneği içinde 

dalgaboyları bilinen çizgileri içeren bir ark lambasının tayfından oluşur. Doğal olarak 

lamba tayfı tamamen salma çizgilerinden oluşmaktadır. Hangi çizginin hangi 

dalgaboyunda olduğunu programa girdikten sonra, yıldızın tayfında aynı piksellere 

karşılık gelen tayf bölgesinin de aynı dalgaboyunda olması gerektiğinden tayf için 

dalgaboyu ayarı bir mukayese tayfına göre yapılmış olmaktadır. Buradaki tayflarda 

kullanılan ark lambası genellikle Toryum-Argon (Th-Ar) gazından oluşmaktadır. 

 
Bir tayf indirgemesinde temel olarak üç indirgeme vardır. İlki dalgaboyu indirgemesidir 

ve yukarıda kısaca anlatıldığı gibidir. İkincisi ise akı indirgemesidir. Bunun 

yapılabilmesi için dalgaboyuna göre akı dağılımı (enerji dağılımı) bilinen bir standart 

yıldızın gözlenmesi gerekir. Aynı dalgaboyu ayarında olduğu gibi akı ayarı da 

kıyaslama yolu ile yapılır. Ancak normalize tayflarla çalışılacak ise buna gerek kalmaz. 

Normalize tayf, bütün tayfın sürekliliğe normalize edilmesi (1’e normalize) ile elde 

edilir. Bu işleme “rectification” (doğrultma) işlemi denir. Bu aşamada sürekliliğin iyi 

belirlenmesi önemlidir. Üçüncü indirgeme ise daha çok bir düzeltmedir. Dünyanın 

yörünge hızından kaynaklanan ek radyal hız tüm yıldız tayfına girdiğinden bunun 

hesaplanıp tüm tayf üzerinden çıkarılması gerekir. Dünya yörüngesinin ek radyal hızı 

gözlenen yıldızın konumuna ve gözlem tarihine göre değişen bir değerdir. Herhangi bir 

yıldız için bu radyal hız tüm bir yıl gözlendiğinde bir sinüs eğrisi verecektir. 

 
SPEFO programı ile akı kalibrasyonu hariç diğer iki indirgeme ve kalibrason işlemleri 

ve ayrıca radyal hız ve eşdeğer genişlik ölçümleri, farklı tayfların karşılaştırılması gibi 

temel tayf çalışmaları yapılabilmektedir. Gözlenen tayf ile sentetik tayfların 

karıştırılması ve sentetik tayfa dönme etkisi katarak gözlenen tayf ile uyumundan 

dönme hızının bulunması da bu program ile mümkündür.  

 
SPEFO programı hakkında daha ayrıntılı bilgi için Skoda (1996) referansına bakılabilir. 
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3.3 β Lyr’in tayfında 6300-6750 Å Aralığındaki Çizgiler 
 

β Lyr’de bu aralıkta iki çizgi baskın olarak hemen göze çarpar, Hα ve HeI 6678 Å 

salma çizgileri. Bu çizgiler, aynı türden normal yıldızlarda soğurma halindeyken β 

Lyr’de (genel olarak Be yıldızlarında) salma halindedir. Hα ve HeI’de genellikle salma 

üzerine binmiş bir soğurma görülür. HeI’de bu merkezi soğurma bazen tamamen 

soğurma (sürekliliğin altında) şeklindedir.  

 

Bu bölgedeki diğer önemli çizgiler olarak SiII 6347.11, 6371.37, NeI 6402.246, 

6506.528 ve FeII 6456.383, 6482.311 ve 6516.081 A çizgileri sayılabilir. Hα’nın 

kırmızı bölgesinin kenarlarına doğru zayıf bir şekilde CII 6578.05 ve 6582.88 Å 

çizgileri bazen salma halinde görülebilir. Şekil 3.1.’de incelenen aralıktaki çizgiler 

dalgaboyu ile beraber gösterilmiştir. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Şekil 3.1. İncelenen tayf bölgesi ve bir örnek tayf üzerinde bu bölgede bulunan 
çizgiler 
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3.4 Hangi Çizgi Sistemin Hangi Bölgesinden Kaynaklanıyor? 
 

Karmaşık bir sistemde hangi çizginin hangi bileşenden kaynaklandığını hemen 

söyleyebilmek çok zordur. β Lyr gibi bir sistemin karmaşıklığını birden fazla nedeni 

vardır: Bileşenler arasında aktarılan maddenin bir sonucu olarak oluşan yığılma diski, 

diske çarpan maddenin oluşturduğu jet benzeri yapılar (Harmanec et al. 1996) ve ayrıca 

tüm sistemden bir rüzgar akımının olması. Normalde, eğer tayfta her iki bileşene ait 

çizgiler de görülebiliyorsa, bunların radyal hız grafikleri bir birine zıt fazda iki sinüs 

eğrisi verecektir. Radyal hız ölçümü hangi bileşenin radyal hız eğrisine oturuyorsa o 

çizginin ilgili bileşenden kaynaklandığı söylenir. Ancak karışık sistemlerde bazı çizgiler 

vardır ki hiçbir bileşenin radyal hız eğrisi ile uyuşmaz. Dahası böyle karışık sistemlerde 

bileşenlerin her birinin radyal hız eğrisi ayrı ayrı sağlıklı bir biçimde elde edilemez.  

 

6300-6750 Å dalgaboyu aralığında β Lyr sisteminde radyal hızlar incelendiğinde, SiII 

6347 ve 6371 Å çizgileri ve tüm Ne ve Fe çizgileri “dev yıldız”’ın radyal hızını 

vermektedir yani bunlar kütlece küçük olan dev yıldıza ait çizgilerdir. Bu çizgilerle 

ilgili ilk duyarlı radyal hız ölçümünü ve ilk duyarlı kütle oranı hesabını Skulskij and 

Topilskaya (1991) ve Skulskij (1992) yapmıştır. Ancak Harmanec (1992) bu çizgilerin 

aslında doğrudan anakol yıldızının fotosferinden değil, anakol yıldızını saran yığılma 

diskinin üst kısımlarından kaynaklandığını, yine de Skulskij’in öne sürdüğü gibi anakol 

yıldızının radyal hızını temsil ettiğini göstermiştir.  

 

Birinci minimum evresinden hemen önce ve hemen sonra SiII 6347ve 6371 Å’da 

görülen “uydu (satellite) çizgiler” vardır. Bu çizgiler çok kısa bir evre aralığında, 

tutulmadan önce (0.0 evresinden hemen önce) artı radyal hız (kırmızıya kayma) 

gösterirken, tutulmadan hemen sonra (0.0 evresinden hemen sonra) eksi değerli radyal 

hız (maviye kayma) vermektedir. Hızın mutlak değeri tutulma öncesinde 200 km sn-1 

yöresinde, tutulmadan sonra ise 290 km sn-1 kadardır.  

 

Bu çizgiler esas olarak, dev yıldızın ışınımının anakol yıldızının diskinden geçerken 

soğurulması ile oluşur. Gözlenen hızlar ise söz konusu disk bölgesinin Kepleryan 

hızlarına karşılık gelmektedir. 
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Hα ve HeI 6678 Å salma çizgileri, tamamen disk bölgesinin ve iki bileşenin 

etkileşiminin bir sonucudur. Hα salmasının bir kısmı anakol yıldızı etrafındaki yaygın 

yığılma diskinden kaynaklanmaktadır. Bu çizginin özellikle kanatlarından ölçülen 

radyal hızlar, az bir evre kayması ile (maksimum ve minimumları olması gerekenden 

biraz daha geç evrelerde, 0.35 ve 0.85 evreleri, olmaktadır), SiII’nin 6347 ve 6371 Å 

çizgilerinin anakol yıldızına ait zayıf bileşeninin radyal hız genliği ile hemen hemen 

aynıdır. Şekil 3.2.’de, SPEFO programı ile doğrudan ölçülen SiII 6347, 6371 ve Hα 

kanatlarından ölçülen radyal hız eğrileri görülmektedir. Hα çizgisi esas olarak iki 

bileşene ayrılmaktadır: V (violet) mavi taraf ve R (red) kırmızı taraf. Şekil 3.3.’de HeI 

6678 çizgisi ile beraber bu bileşenler görülmektedir. Bu iki bileşenin radyal hızlarına 

bakıldığında çok büyük değerler görülmektedir. Ortalama olarak V tarafı yaklaşık 

olarak -180 km sn-1’lerde , R tarafı da 100 km sn-1 civarında radyal hızlara sahiptir ve 

genel olarak yörünge evresini takip eden, Hα’nın kanat bölgesinin genliğine benzer bir 

genlikte değişim vardır (Şekil 3.8.). Esas olarak, bileşen yıldızların arasında bir yerde, 

akan maddenin diske çarptığı bölgenin yakınlarında oluşan, yörünge düzlemine dik, jet 

benzeri yapılar, çizginin bileşenlerini oluşturur (Harmanec et al. 1996). Bu kabulle V ve 

R bileşenlerinin radyal hızları da bu jet yapılardan kaynaklanan hızlar olarak 

anlaşılabilir. Yörünge eğim açısını kabaca 85o kabul edersek, buradan bulunacak jet 

hızları 1100-2000 km/sn mertebesindedir ki bu değer sıcak yıldızların rüzgar hızları ile 

karşılaştırılabilir ve daha önce UV bölgedeki çizgilerden ölçülen rüzgar hızlarına 

yakındır (Mazzali et al. 1992). 

 

HeI 6678 Å çizgisi de yine aynı biçimde zarftan ve jet benzeri yapıdan 

kaynaklanmaktadır. Ancak burada dev yıldızın etkisi çok fazladır ve zaman zaman HeI 

6678 Å çizgisinin merkez kısmı tamamen soğurma halinde olabilmektedir. Tüm bu 

çizgilerin radyal hızı, eşdeğer genişlik ve tepe akı değerlerinin değişimi ilerleyen 

bölümlerde incelenmiştir.  
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Şekil 3.2. SiII 6347, 6371 Å çizgilerinin dev ve anakol bileşene ait radyal hız eğrisi 
Hα’nın kanatlarından ölçülen radyal hız değerleri bunlar üzerine bindirilmiş olarak görülmektedir. 

 

 

Şekil 3.3. Hα ve He 6678 çizgilerinin “V” ve “R” bileşenleri ve süreklilik 
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3.5. Farklı Çizgilerin Doğrudan Radyal Hız Ölçümleri 

 

Bu bölümde, SPEFO programı ile doğrudan ölçülen radyal hızlar sunulacaktır. Burada 

özellikle SiII 6347, 6371 Å çizgilerinde 1991’de Skulskij tarafından ölçülmüş olan, 

anakol yıldızına ait bileşenin değerlerine dikkat çekmek gerekir. Skulskij’in daha önceki 

ölçümlerinde tüm yörünge evresine dağılmış çok az değer varken, burada ölçülebilen 

tüm evrelerde radyal hızlar bulunmuştur. Bu bölümdeki bütün şekillerde görülen 

evreler, Harmanec and Scholz (1993) tarafından verilen kuadratik ışık elemanları 

kullanılarak elde edilmiştir. 

 

3.5.1. SiII 6347, 6371 Å çizgileri  
 

Ondrejov ve DAO’da alınan tayfların tamamında SiII 6347, 6371 Å çizgilerinin dev 

yıldıza ait bileşenlerinin radyal hızları ölçülürken, anakol yıldızına ait bileşen bazı 

tayflar üzerinde ölçülememiştir. Zaten bu bileşen çok zayıftır ve el ile ölçüm için şiddeti 

yetersiz kalabilmekte veya diğer bileşen ile blend olduğunda mümkün olmamaktadır. 

Şekil 3.4.’de SiII 6347, 6371 Å çizgilerini kapsayan tayf bölgesi iki ayrı yörünge evresi 

için görülmektedir. Radyal hız ölçümü için SPEFO programı kullanılmıştır. Yaklaşık 

0.9-0.1 evreleri arasında (birinci minimum öncesi ve sonrası), bu iki çizginin uydu 

çizgileri ortaya çıkmakta ve yörünge hızları ile ilgisi olmayan değerler vermektedir. Bu 

yüzden bu evrelerde anakol yıldızı’na ait hız değerleri yoktur. 

 

Şekil 3.5.’de SiII 6347, 6371 Å çizgilerinin dev yıldız ve anakol yıldızına ait 

bileşenlerinin ölçülen radyal hızlarına ilişkin grafik görülmektedir. Her iki çizgiden 

ölçülen hızların ortalaması alınarak bir değer elde edilmiştir. Dev yıldıza ait bileşen 

tayfta çok belirgin olduğu için buradan ölçülen radyal hızın duyarlılığı büyük olurken, 

anakol yıldızına ait bileşenin zayıf olması nedeniyle ölçülen hız değerlerinde saçılma 

fazladır. Sıfır evresi civarında dönme etkisi (Rossitter effect) nedeniyle dev bileşenin 

radyal hız değerlerinde bir salınım görülmektedir. 
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Şekil 3.4. İki farklı yörünge evresi için (0.25 ve 0.75) SiII 6347, 6371 çizgileri 
Anakol bileşenine ait zayıf bir çizgi net olarak görülmektedir (ok ile belirtilmiştir). 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Şekil 3.5. SiII 6347, 6371 Å çizgilerinin dev ve anakol yıldızına ait 
doğrudan ölçülmüş radyal hızları 
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Şekilden de görüldüğü gibi dev yıldıza ait bileşenin radyal hız eğrisi yaklaşık 185 km 

sn-1’lik bir yarı-genliğe sahipken, anakol yıldızı yaklaşık 40 km sn-1’lik yarı-genliğe 

sahiptir. Buradan, 

 

5.4≅==
d

a

a

d

m
m

K
K

q  (3.1) 

 

bulunur. Ayrıca şekilden sistemin kütle merkezinin de –18 km sn-1 mertebesinde bir 

değere sahip olduğu görülmektedir (bu değerler diğer bölümlerde daha ayrıntılı 

tartışılacaktır).  

 

3.5.2. NeI çizgileri  
 

İncelenen tayf aralığında (6300-6750 Å), NeI’e ait 6334.4, 6383, 6402, 6506.5 ve 6599 

Å çizgileri bulunmaktadır. Bu çizgilerin hepsi SiII çizgilerine göre daha zayıftır ve 

bazen ölçülemeyecek şiddettedirler (Şekil 3.1.). Bunların her birinden ölçülen radyal 

hızların ortalaması alınarak tüm NeI çizgileri için bir tek radyal hız eğrisi elde 

edilmiştir. Maalesef bu çizgilerin hiçbirinde anakol yıldızına ait zayıf da olsa bir bileşen 

yoktur.  

 

Şekil 3.6.’da Ne çizgilerinden elde edilen radyal hız eğrisi görülmektedir. Karşılaştırma 

için SiII çizgilerinden bulunan radyal hız eğrisi de (sadece dev yıldıza ait olan bileşen) 

çizilmiştir. Dikkat edilecek olursa 0.25 evresinden sonra ve 0.75 evresinden önce iki 

eğri arasında çok az da olsa ufak bir farklılık vardır.  

 

3.5.3. Hα çizgisi 
 

Bu çizgi, β Lyr’in tayfına bakıldığında en dramatik değişimler gösteren çizgidir. Çizgi 

esas olarak V (Violet-Mavi) ve R (red-kırmızı) olmak üzere iki ana bileşene 

ayrılmaktadır. Şekil 3.3.’te HeI 6678 Å çizgisi ile beraber bu bileşenler görülmektedir. 

Bu bileşenlerin her birinin kendine has radyal hız eğrileri vardır ve sistemin yörünge 

hareketleri ile tam uyum göstermez.  
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Şekil 3.6. NeI ve SiII çizgilerinin radyal hız eğrileri bir arada görülmektedir 
 

Çizgi bir bütün olarak salma halindedir. Ancak V ve R salma bileşenlerinin arasında 

salma üzerine binmiş bir merkezi soğurma görülür. Bazen bu merkezi soğurma 

tamamen kaybolur (yaklaşık 0.55-0.70 evreleri arası) ve V ve R bileşenleri birbirlerine 

birleşip tek bir salma çizgisi şeklinde görülür. Şekil 3.7.’de belli evre artımları ile (şekil 

üzerinde belirtilmiştir) β Lyr tayfının Hα bölgesindeki davranışı görülmektedir. 

Merkezi soğurma dev bileşene ait bir çizgi değildir. Bu bileşenin (C, center, merkezi 

bileşen) radyal hızı sürekli maviye kaymış bir yapıda görülmektedir ve muhtemelen 

jetlerin kendi içindeki soğurmasından kaynaklanmaktadır (Harmanec et al. 1996). Dev 

bileşenden gelen soğurma, Hα’nın tüm salması içinde tamamen maskelenmektedir. 

 

Hα’nın kırmızı kanadında salma halinde muhtemelen CaII 6578 ve 6582.9 Å çizgileri 

blend halde bulunmaktadır. Bu Hα’nın kırmızı kanadını her zaman daha fazla geniş 

yapmaktadır. Ayrıca 6610 Å yakınlarında zayıfça ve geniş bir salma bileşeni daha 

vardır, bu da muhtemelen NII 6615.6 Å çizgisi ve SiII’nin 6604.74 ve 6611.04 Å 

çizgilerinin katkısı ile oluşmaktadır (Şekil 3.3.). 
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Şekil 3.7. Hα çizgisinin evreye göre davranışı. Düz çizgi Hα’nın laboratuar 
dalgaboyunu belirtmektedir 
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Şekil 3.7.’de düz çizgi Hα’nın laboratuar dalgaboyunu belirtmektedir. Görüldüğü gibi 

kırmızı taraf sürekli pozitif hızlarda kalırken mavi taraf da her zaman negatif 

hızlardadır. Fakat ilginç olan merkezi soğurmanın da hep mavi tarafta yani hep negatif 

hızlarda olmasıdır. Şekil 3.8.’de Hα’nın V ve R salmaları ve merkezi soğurma 

bileşenlerinin radyal hızları görülmektedir. Şekilde referans olması açısından SiII 6347-

6371 Å çizgilerinden elde edilen dev yıldızın radyal hız eğrisi de gösterilmiştir. Dikkat 

edilirse, soğurma bileşeni dev yıldızın radyal hızına göre yaklaşık 0.25 evre kadar 

kaymış durumdadır. Eğer 0.5 evre kayma olsaydı bunun anakol bileşeninden gelen bir 

çizgi olduğunu söylemek mümkün olurdu. 0.25 evrelik bir kayma bu çizginin iki 

bileşenin arasından, ancak bileşenleri birleştiren bir doğru üzerinde olmayan bir 

bölgeden geldiği izlenimini vermektedir. Şekilde V bileşeninin yaklaşık soğurma çizgisi 

ile aynı evreyi takip ettiği görülürken, R bileşeninin çift dalgalı bir yapıda  (iki 

minimum ve iki maksimum) bir radyal hız eğrisine sahip olduğu görülmektedir. V ve R 

bileşenlerinin her ikisi de, soğurma bileşeninin RV ve eşdeğer genişlik değişimlerinden, 

dev yıldızın Hα soğurma çizgisinden ve tüm çizginin salmasından şiddetle etkilenir. 

Ancak soğurma bileşeni sürekli mavi tarafta (negatif hız) olduğu için V bileşeni R 

bileşeninden daha fazla etkilenecektir. Ayrıca sistemin kütle merkezinin hızı da –18 km 

sn-1 yöresinde, yani mavi tarafta olduğu için dev yıldızın soğurması da yine V bileşenini 

daha çok etkiler. Yörünge döneminin ilk yarısında, (0.0-0.5), R bileşeni Hα’nın 

kanatlarından ölçülen RV eğrisini (Şekil 3.2.) takip eder, fakat 100 km sn-1 kadar 

kırmızıya kaymıştır. 0.5-0.9 evrelerinde soğurma bileşeni daha geniş hale gelir ve bu R 

bileşeninin radyal hızını daha pozitif yaparken V bileşeninin RV’sini de daha negatif 

yapar. Sonuçta ortaya şekildeki gibi bir radyal hız eğrisi çıkar.  

 

Eğer Hα’nın V ve R bileşenlerinin esas olarak jetlerden geldiğini kabul eder ve yörünge 

eğim açısı olarak yaklaşık i=85o alırsak jetlerin hızı 1100-2000 km/sn aralığında değişir. 

Bu hız, sıcak yıldızların rüzgar hızı ile karşılaştırılabilir bir mertebededir. 

 

Hα çizgisinin salma kanatlarından ölçülen radyal hızlar hemen hemen dev yıldızın 

radyal hız eğrisi ile ters fazdadır. Bu çizginin bir bütün olarak anakol yıldızı kaynaklı 

olduğunu gösterir. Ancak onda az bir evre kayması vardır, yani maksimum (veya 

minimum) 0.25 evresinde (veya 0.75) değil 0.35 (0.85) evresinde olmaktadır. Bunun 
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nedeni, 0.25 evresinde disk bizden uzaklaşırken dev yıldız yaklaşmakta ve bu bileşenin 

Hα soğurması diskin Hα salmasının mavi tarafını çökertmekte ve böylece ölçülen 

radyal hız olması gerekenden daha ileri bir evrede maksimum vermektedir. 0.75 

evresinde de yine disk bize yaklaşırken dev yıldız uzaklaşmakta, bunun sonucunda Hα 

soğurması disk salmasının kırmızı kanadını çökertmekte ve ölçülen radyal hız olması 

gereken evreden daha ileri bir evrede minimum olmaktadır. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Şekil 3.8. Hα V, R ve C bileşenlerinin radyal hız eğrileri 
Referans olması açısından dev bileşene ait SiII çizgilerinin radyal hız eğrisi de konmuştur. 

 

3.6. Radyal Hızların KOREL Programı ile Bulunması ve Radyal Hız Eğrisi 
Çözümü 

 

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, 1997). Ayrıştırılan her bileşen çizgisinin Doppler kayması, çiftin 

yörünge parametrelerinden belirlenen değerlere göre hesaplanmakta ve radyal hız 

bulunmaktadır. Böylece program aynı anda radyal hızları bulurken yörünge çözümü de 
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yapmaktadır. Tayfsal olarak çözülecek yıldız sayısı en fazla beş olabilir, bu durumda 

çözülecek yörünge sayısı en fazla üç tane olmaktadır. Üçüncü 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 3.9.’da 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 kontrol dosyası vardır, her bir parametrenin açıklaması yanına 

yazılmıştır. 
 
 
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 3.9.’daki 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 
 

 

 

 
 

Şekil 3.9. KOREL programıyla ayırt edilebilen yıldız sisteminin yapısı 
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Her parametre belli bir değere yakınsaması için serbest parametre olarak (4. sütun, sıfır 

değeri sabit tutulduğunu gösterir) bırakılabilmektedir. Programın daha fazla ayrıntısı 

için Hadrava 1995ve 1997 referanslarına ve programın kullanıcı kılavuzuna (user 

manual) bakılabilir (program ve user manual için bkz. www.asu.cas.cz/~had/had.html). 

 
KOREL programı doğrudan radyal hızları verdiğinden dolayı burada bulunan RV 

eğrisinde sistemin kütle merkezinin hızı (γ hızı) görülmeyecektir. Şekil 3.10.’da SiII 

6347 ve 6371 Å çizgileri için KOREL ile ölçülmüş çift çizgili radyal hız eğrisi ve Şekil 

3.11.’de de NeI 6402 Å çizgisi için tek çizgili radyal hız eğrisi görülmektedir. 

Şekillerde sürekli çizgi ile belirtilen eğri teorik radyal hız eğrisini belirtmektedir ve 

 
V(t)=K(cos(w+ν)+ecosw) (3.2) 

 
eşitliği ile verilir. Burada K yarı genlik, w enberi boylamı ve ν de gerçek ayrıklıktır. 

Tüm evrelendirmelerde KOREL çözümünden elde edilen aşağıdaki kuadratik ışık 

elemanları kullanılmıştır: 

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

 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Şekil 3.10. KOREL programı ile çözülmüş SiII çizgilerinin çift çizgili radyal hız eğrisi 
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Şekil 3.11. KOREL programı ile çözülmüş NeI 6402 Å çizgisinin radyal hız eğrisi 
 

KOREL çözümünde, SiII çizgilerinin I. minimum civarında anakol yıldızı için yörünge 

hızlarından çok farklı değerler (uydu çizgiler) vermesi nedeniyle bu evrelere karşılık 

gelen tayflar alınmamıştır. KOREL, çözüm sonucunda ayırdığı bileşen tayflarını ayrı 

ayrı vermektedir. Şekil 3.12. ve 3.13.’te çözüm sonucunda elde edilen SiII 6347, 6371 

Å çizgilerinin komşuluğunda ve NeI 6402 Å komşuluğunda her bir bileşenden ve 

tellurik çizgilerden gelen katkılar görülmektedir. Anakol yıldızı’nın etrafındaki diskten 

kaynaklanan salma burada çok iyi ayırt edilebilmiştir. NeI 6402 Å için anakol yıldızının 

bir katkısı olmadığından bu bileşene ait bir çizgi görülmemektedir, sadece dev bileşen 

katkısı ve tellurik çizgiler çözülebilmiştir. Ancak bu bölgede tellurik çizgiler de oldukça 

azdır. 

 

KOREL yörünge çözümünden elde edilen yörünge parametreleri Çizelge 3.2.’de 

verilmiştir. Karşılaştırma amacıyla, daha önce Harmanec et al. (1993)’ın bulduğu 

sonuçlar da bu çizelgeye eklenmiştir. Çizelgede * ile belirtilen parametreler bütün 

KOREL uygulamalarında yakınsaması için serbest parametre olarak alınmıştır. 
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Şekil 3.12. KOREL çözümü ile SiII çizgileri komşuluğunda ayrıştırılan bileşen tayfları 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Şekil 3.13. KOREL çözümü ile NeI 6402 çizgisi komşuluğunda ayrıştırılan 
bileşen tayfları 
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Çizelge 3.2. KOREL ile SiII çizgilerinden bulunan yörünge parametreleri 

 

Parametre KOREL Harmanec et al. (1993) 

P (gün) *  12.940258 12.933504 

To (HJD) * 52768.925107 41164.4671 

dP/dt (gün/gün) * 6x10-7 5.9875x10-7 

q * 4.6679 4.5 

K1 (km/sn) * 184.14 186.30 

K2 (km/sn) 39.45 41.40 

 

 

3.7. KOREL Programı Kullanılarak Beta Lyr’in Tayfında Belirlenen İlk Literatür 
Bulguları 

 

Be yıldızları ve yoğun bir diski olan çift yıldızlarda H Balmer çizgileri genellikle salma 

halinde olurken zaman zaman He çizgileri de salma halinde olabilmektedir. β Lyr’de 

bunlara ek olarak Si çizgileri gibi ağır elementler de (örneğin SiII 6347, 6371 Å) anakol 

yıldızının etrafındaki diskten gelen (ve muhtemelen Hα ve He’da olduğu gibi jetlerden 

de katkı gelmektedir) bir salmaya sahiptir. Ancak şimdiye kadar β Lyr’de Fe 

çizgilerinden gelen bir salma rapor edilmemiştir. 

 

Sistemin çift çizgili radyal hız eğrisini belirlemeye imkan veren tek tayf çizgisi olarak 

literatürde SiII 6347, 6371 Å çizgileri verilmektedir. Ancak bu çizgilerin salma üzerine 

binmiş bir soğurmadan oluştuğu dikkate alınır ve salmanın da diskten kaynaklandığı 

düşünülürse buradan belirlenen radyal hızlar biraz büyükçe hata içerebilecektir. 

 

Tellurik çizgilerin bol olduğu 6440-6530 Å tayf bölgesi KOREL programı ile analiz 

edilmiş ve çok ilginç sonuçlara ulaşılmıştır. Şekil 3.14.’te bu bölgenin KOREL 

programı ile ayrıştırılmış bileşen tayfları (dev bileşen, anakol bileşen ve tellurik 

çizgiler) verilmiştir. Açıkça görülmektedir ki, FeII 6456.383 ve FeII 6516.081 Å 

çizgilerinde anakol bileşenden gelen bir soğurma katkısı vardır. Ayrıca FeII 6482.311 

ve 6483.97 Å blend çizgilerinin olduğu yerde açık bir salma görülmektedir. Salma 
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üzerine binmiş hafif soğurma şekli ile bu yapı SiII 6347, 6371 çizgilerinin davranışına 

çok benzemektedir. 

 

Anakol bileşene ait hem FeII soğurma hem de salma bileşeni literatürde daha önce hiç 

rapor edilmemiştir. Özellikle soğurma çizgileri hem daha iyi radyal hız eğrisi 

belirlenmesi hem de anakol yıldızında bu çizgilerin oluştuğu bölgenin vsin i dönme 

hızının belirlenmesine imkan vermesi açısından önemlidir. 

 

Bu çizgiler muhtemelen diskin en alt katmanlarından gelmeli ve yaklaşık bir A5III 

tayfına ait olmalıdır. Çünkü, zarfın tayfı yaklaşık olarak bir A5III tayfına uymaktadır ve 

zarf, içindeki yıldızın ışınımına karşı tamamen opaktır. Bu durum daha önce Harmanec 

(1992) tarafından SiII 6347, 6371 Å çizgileri için tartışılmıştır. 

 

Bu sonuçlar, disengtangling yönteminin ve KOREL programının potansiyel gücünü ve 

elektronik tayflarla ne kadar hassas çalışılabileceğinin güzel bir örneğidir. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Şekil 3.14. KOREL ile 6440-6530 Å arası bölgenin bileşenlerine ayrıştırılmış tayfı 

0.6

0.7

0.8

0.9

1

1.1

6430 6440 6450 6460 6470 6480 6490 6500 6510 6520 6530 6540

dalgaboyu (Å) 

gö
re

li a
kı

dev
bileşen

anakol
bileşen

telluric
çizgiler

Fe II 6446.41

Fe II 6456.383
Fe II 6482.311

Fe II 6483.97
Ne I 6506.528

Fe II 6516.081



 102

Şekil 3.15.’te 6440-6530 Å bölgesindeki FeII çizgileri için KOREL yardımı ile 

belirlenmiş radyal hız eğrisi görülmektedir. Dikkat edilirse anakol bileşenini tanımlayan 

radyal hız eğrisi, birinci minimum civarında SiII 6347, 6371 Å’de olduğu gibi bir uydu 

çizgi saçılması içermektedir, ancak SiII ile karşılaştırıldığında oldukça azdır. Bu radyal 

hız eğrisinin çözümünden bulunan yörünge parametreleri diğer çözümler ile 

karşılaştırmalı olarak Çizelge 3.3.’te verilmiştir. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
Şekil 3.15. KOREL ile çözülmüş 6440-6530 Å arası bölgenin (FeII çizgileri) 

çift çizgili radyal hız eğrisi 
 

Çizelge 3.3. 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 
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Şekil 3.16.’da KOREL ile analiz edilen 6440-6530 Å bölgesinin Ondrejov 

Gözlemevi’nde CCD dedektörlü tayfçeker ile alınmış tayfları görülmektedir. 6482 Å 

civarındaki salma (tellurik çizgiler üzerine binmiş bir şekilde) ve 6456 Å’deki zayıf 

soğurma bileşeni (anakol bileşene ait) ayırt edilebilmektedir (şekilde bazıları oklar ile 

belirtilmiştir). 6516 Å bölgesinde belirlenen soğurma, bu bölgede fazla miktarda tellurik 

çizgi olduğu için doğrudan tayfta pek görülmemekte ama ilk bakışta 6516 Å 

bölgesindeki tellurik çizgilerdeki bir çöküntü kendini belli etmektedir. 

 

3.8. Doğrudan Tayftan Ölçülen ve KOREL programı ile Belirlenen Radyal 
Hızlardan FOTEL Programı ile Yörünge Çözümü 

 

FOTEL (FOTometrik ELements) programı, hem fotometrik hem de radyal hızlardan 

ayrı ayrı veya eşzamanlı yörünge çözümü yapan bir programdır. Program Petr Hadrava 

tarafından Fortran dilinde yazılmıştır (Hadrava 1990). FOTEL, eksantrik yörüngeyi ve 

olası bir üçüncü cisim durumunu da dikkate alabilmektedir. Program, fiziksel yaklaşım 

olarak Roche modelini değil üç-eksenli elipsoit modelini kullanmaktadır. Bu özellikle 

ayrık çiftlerde Roche modeliyle aynı sonuçlar vermektedir. Programın gelecek 

versiyonlarında Roche modeli kullanılacaktır. Programın daha fazla ayrıntısı için 

Hadrava 1990’a veya kullanıcı kılavuzuna bakılabilir (program ve kullanıcı kılavuzu 

için bkz. www.asu.cas.cz/~had/had.html). 

 

Burada FOTEL programı, β Lyr’in sadece radyal hızlarından yörünge çözümü yapmak 

için kullanılmıştır. Fotometrik gözlemleri normal bir çift yıldız gibi herhangi bir 

program ile çözmek anlamsız olacaktır, çünkü aslında bileşenlerden bir tanesi disk 

içinde gömülü olduğu için o yıldıza ilişkin fotometrik elemanlar doğrudan çözümden 

bulunamayacaktır. Bunun için ancak disk modellemesi yapan bir program kullanmak 

uygun olabilir ve burada tayftan belirlenen son bilgiler çok büyük önem arzetmektedir. 

Aslında fotometrik gözlemlerden bir disk modellemesi Petr Harmanec’in bir öğrencisi 

(Pavel Chadima) tarafından bu β Lyr incelemesinin bir yan çalışması olarak, Al Linnell 

ve Hubeny tarafından yazılan BINSYN suite programı ile yapılmaktadır. 
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Şekil 3.16. 6440-6530 arası bölgenin CCD ile alınmış tayfları 
Düz çizgiler FeII 6456 ve 6482 Å çizgilerinin laboratuar dalgaboyunu göstermektedir. 
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FOTEL programı ile doğrudan tayftan ölçülen SiII 6347, 6371 Å çizgilerinin dev ve 

anakol bileşenine ait çizgilerin radyal hızları, yine bu çizgilerin KOREL programı ile 

bulunmuş radyal hızları, SiII 6347, 6371 ve NeI (6334, 6383, 6402, 6506 ve 6599) 

çizgilerinin doğrudan ölçümlerinin ortak radyal hızları ve 6440-6530 Å bölgesindeki, 

FeII 6456, 6482 ve 6516 ve NeI 6506 Å çizgilerinin KOREL ile bulunmuş dev ve 

anakol bileşenine ait radyal hızları analiz edilmiştir. Her bir çizgiden belirlenen çözüm 

sonuçları Çizelge 3.4.’te karşılaştırmalı olarak verilmektedir. Çizelgede “*” ile 

belirtilenler serbest, “sbt” olanlar sabit tutulmuş parametreleri göstermektedir. 

 

SiII 6347, 6371 Å çizgilerinin doğrudan ölçümlerinden sistemin uzay hızının da (γ hızı) 

belirlenmesi mümkün olmuştur. FOTEL çözümünden bu hızın yaklaşık -19 km/sn 

olduğu görülmektedir (Çizelge 3.4.). Uzay hızı, daha önceki çalışmalarda da –19 km/sn 

civarında bulunmuştur ve belli bir dönemli değişimi yoktur (Harmanec and Scholz 

1993). 

 

Çizelge 3.4. FOTEL programı ile bulunan yörünge ve bileşen parametreleri 

 

Parametre 
SiII 

Doğrudan ölçüm 

SiII ve NeI 

doğrudan ölçüm 

SiII 

KOREL çözümü 

6440-6530 bölgesi 
(FeII çizgileri) 

KOREL çözümü 
P (gün) * 12.94033±0.00011 12.94026±0.00006 12.94033±0.00005 12.94031±0.00005 

To (HJD) * 52768.9497±0.0237 52768.9224±0.0132 52768.9484±0.0107 52768.9331±0.0115 

K1 (km/s) * 188.58±0.73 184.70±0.39 185.30±0.33 185.45±0.36 

K2 (km/s) 34.11 - 38.40 39.38 

q * 5.53±0.16 - 4.83±0.53 4.71±0.05 

γ (km/s) -20±0.46 -18.92±0.30 - - 

e (sbt) 0 0 0 0 

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

i (sbt) 86o 86o 86o 86o 

Manakol (M ) 12.63 - 12.52 12.66 

Mdev (M ) 2.28 - 2.60 2.69 

aanakol (R ) 8.7 - 9.8 10.1 

adev (R ) 48.3 - 47.5 47.5 

a (R ) 57.1 - 57.3 57.6 
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Yörünge eğim açısı için i=86o değeri Linnell (2000)’den alınmıştır. Bu değer ile 

bileşenlerin diğer parametreleri çizelgede görüldüğü gibi bulunmuştur (kütle ve 

bileşenler arası uzaklık). 6440-6530 Å arası bölgeden bulunan değerler ile daha önce 

literatürde bulunan değerlerin bir karşılaştırması Çizelge 3.5.’te verilmiştir. Görüldüğü 

gibi değerler arasında biraz fark vardır ve 6440-6530 bölgesinden belirlenen radyal 

hızlar SiII’ye göre daha duyarlı olduğu için (çünkü esas olarak salma çizgileri değil 

doğrudan soğurma çizgilerinden radyal hız bulunmaktadır) buradan bulunan değerlere 

güvenilmelidir. 

 

Çizelge 3.5. Yeni bulunan parametrelerin literatürdekiler ile karşılaştırılması 

 

Parametre 6440-6530 bölgesi Skulskij 1992 
Harmanec and 

Scholz 1993 

Bisikalo et al. 

2000b 

Kdev 185.45 186.4 186.3 186.8 

Kanakol 39.38 40.7 41.4 42.1 

q 4.71 4.6 4.5 4.432 

Manakol 12.66 13.2 13.04 13.2 

Mdev 2.69 2.9 2.9 2.98 

aanakol 10.1 10.4 10.76 10.76 

adev 47.5 47.7 47.76 47.74 

a 57.6 58.1 58.52 58.5 

 

3.9. Hα Çizgisinin Eşdeğer Genişlik Değişimi 
 

Şekil 3.17.’de Hα’nın SPEFO programı ile ölçülmüş eşdeğer genişlik değerlerinin 

yörünge evresine göre değişimi görülmektedir. Negatif değer çizginin salma halinde 

olduğunu gösterir. Şekillerde noktalarla gösterilen gözlem değerlerini, sürekli çizgi ile 

gösterilen de bunlardan geçen en iyi ortalama değeri belirtmektedir. Şeklin üst 

kısmındaki noktalar ise gözlemsel değerlerin ortalama değerden farkıdır. Şekilden 

görüldüğü gibi, eşdeğer genişlikler tamamen yörünge evresine göre bir değişim 

göstermektedir. Sıfır evresinde salmanın kaynaklandığı diskli anakol yıldızı önde (dev 

yıldız arkada) olduğu için, burada eşdeğer genişlik göreli olarak daha büyük bir değer 

çıkmaktadır. Bu, salmanın diskten kaynaklanmasının bir sonucu olduğu gibi, kısmen de 
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dev yıldız örtülürken sistemin toplam ışınımın azalması nedeniyle diskli anakol 

yıldızının, gözlenen tayfa baskın olmasından kaynaklanmaktadır. Örtme gösteren bir 

çift sistemde tutulmanın etkisini gidermeden bir eşdeğer genişlik incelemesi doğru 

değildir. Gerçek akı kalibrasyonu yapılmış tayflar üzerinden bir normalizasyon 

yapıldıktan sonra gerçek bir eşdeğer genişlik irdelemesi yapılabilir. 

 

Şekil 3.18.’de Hα eşdeğer genişliklerinin ortalama değerden olan sapmalarının (Şekil 

3.17.’nin üst kısmı) zamana göre davranışı görülmektedir. Şekilden bir değişimin 

olduğunu söylemek zordur. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
Şekil 3.17. Hα eşdeğer genişliğinin evreye göre değişimi 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
Şekil 3.18. Hα eşdeğer genişlik değişiminin zamana göre davranışı 
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3.10. Hα ve HeI Salma Çizgilerinin Tepe Akı Değerlerinin Uzun Dönemli 
Değişimleri 

 

Tüm çizginin salma şiddeti olan eşdeğer genişliklere bir bütün olarak bakıldığında kısa 

veya uzun dönemli bir değişim görülmemektedir. Ancak, her bir salma çizgisinin tepe 

değer akılarının zamana göre değişimi bariz bir şekilde görülmektedir. Bu durum daha 

önce Blagg (1928) ve Maury (1935) tarafından belirtilmiştir. 

 

Göreli akıların tepe değerlerinin doğru bir şekilde yorumlanması için, tayfın alındığı 

evreye göre yeniden normalize edildikten sonra grafikte gösterilmesi gerekir. Çünkü her 

tayfın normalizasyonu kendi sürekliliği 1 olacak şekilde yapılmıştır, gerçekte o 

sürekliliğin tüm evreler dikkate alındığında 1 olmaması gerekir. Sürekliliğin akısı, 0.25 

veya 0.75 evresinde maksimum olurken, tutulmalarda bir akı azalması olur. Hα ve HeI 

salma çizgilerinin tepe akı değerlerini kadir değerlerine dönüştürerek, R bandı ışık 

eğrisinden (çünkü bu bölge yaklaşık R bandı bölgesine düşmektedir) bulunduğu evreye 

göre olması gereken gerçek parlaklığına geçilebilir. Burada yapılmak istenen Hα ve He 

salmalarının tepe değerlerinde zamanla değişim olup olmadığının araştırılmasıdır ve 

kadir biriminde inceleme bu iş için daha uygundur. Kadire dönüştürmede aşağıdaki 

eşitlik kullanılmıştır: 

süreklilikI
çizgiI

süreklilikmçizgim log5.2−=−  (3.3) 

 

burada mçizgi, çizginin tepe akı değerinin kadir cinsinden parlaklığı; msüreklilik, tüm 

gözlenen tayf aralığındaki parlaklık, ki bu değer R bandı ışık eğrisinden her evre için 

bellidir; Içizgi,her tayf için ölçülen tepe akı değeri ve Isüreklilik de sürekliliğin akı değeridir 

ve her tayf için 1’e eşittir. Bu işlem sonunda çizginin kadir değeri sürekliliğe göre 

normalize edilmiş olacaktır. 

 

Şekil 3.19. ve 3.20.’de sırası ile Hα ve HeI 6678’in salma çizgilerinin V, R bölgelerinin 

ve (V+R)/2 değerinin göreli tepe akı değerleri görülmektedir. Hα, sürekliliğin beş 

katına kadar çıkabilmektedir. 
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Şekil 3.19. Hα salma çizgisinin V, R bileşenleri ve (V+R)/2 
değerinin akı olarak yörünge evresine göre değişimi 
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Şekil 3.20. HeI 6678 salma çizgisinin V, R bileşenleri ve (V+R)/2 
değerinin akı olarak yörünge evresine göre değişimi 
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Şekil 3.21.’de Hα V, R ve (V+R)/2 değerlerinin, Şekil 3.22.’de ise He 6678 V, R ve 

(V+R)/2 değerlerinin kadire dönüştürülmüş halleri görülmektedir. Referans olması 

açısından β Lyr’in R bandı ışık eğrisi de (tüm eğri üzerinden ortalama bir değer) 

şekillerde gösterilmiştir. Işık eğrisinde birinci minimum 1 kadir kadar düşerken Hα 

özellikle R kısmı 0.4 kadir kadar düşmektedir. Birinci minimum, dev yıldızın arkada, 

diskli anakol yıldızının önde olduğu evredir. Eğer Hα’nın tamamı diskten 

kaynaklanıyor olsaydı bu evrede Hα salması bir minimum değil  maksimum 

göstermeliydi, çünkü hem diskin tamamı bize dönüktür hem de dev yıldızdan gelen Hα 

soğurmasının etkisi minimumdur. O halde Hα salmasının büyük bir kısmı diskten değil 

başka bir yerden gelmelidir. İşte bu bölge, aynı dev yıldız gibi birinci minimumda 

örtülen ve iki bileşen arasında olan jet bölgesidir. Yani Hα’nın (ve tabii HeI 6678) 

büyük bir kısmı, diskten değil jetlerden kaynaklanmaktadır. Bu sonuç Harmanec et al. 

(1996)’ın bulguları ile uyuşmaktadır. 

 

Aynı şekilde 2. minimum civarında da yine benzer bir düşme görülmektedir, ancak 

derinlik biraz daha sığdır. Bunun nedeni de jet bölgesinin dev yıldız tarafından 

örtülmesidir, ancak dev yıldızın çapı disk boyutları ile karşılaştırıldığında daha küçük 

olduğu için daha az bir jet alanı örtülmektedir. 

 

Hα ve HeI 6678 çizgilerinin tepe akı değerlerinin zamana göre değişimlerini araştırmak 

için, bu çizgilerin V, R bileşenleri ve tüm salmayı temsilen (V+R)/2 değerinin ortalama 

bir değerden olan farklarının bulunması gerekir. Bu farkların zamana göre davranışı 

bize bir değişimin olup olmadığını söyleyecektir. 

 

Bunun için Şekil 3.21.’deki Hα V ve R bileşenleri ve (V+R)/2’nin evreye göre çizilen 

ışık eğrilerine bir Fourier fiti yapılıp ortalama bir eğri elde edilmiş ve bu ortalama 

eğriden olan farklar her bir gözlem noktası için elde edilmiştir. Şekil 3.23.’te V ve R 

bileşenleri ve (V+R)/2 için, gözlemsel değerlerden geçen en iyi eğri (sürekli çizgi) ve 

farklar görülmektedir. 
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Şekil 3.21. Hα salma çizgisinin evreye göre normalize edilmiş ve 
kadire dönüştürülmüş V, R bileşenleri ve (V+R)/2 
değerinin yörünge evresine göre değişimi 
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Şekil 3.22. HeI 6678 salma çizgisinin evreye göre normalize edilmiş ve 
kadire dönüştürülmüş V, R bileşenleri ve (V+R)/2 değerinin 
yörünge evresine göre değişimi 
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Şekil 3.23. Hα salmasının bileşenlerinin en iyi ortalama değerleri ve 
bu değerden olan farklar 
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Ortalamadan olan farklar zamana (HJD) göre çizdirildiğinde karşımıza Şekil 3.24.’teki 

durum çıkmaktadır. Şekilden kabaca 4000 günlük bir değişim hemen görülmektedir. Bir 

dönem bulma programı kullanıldığında (PDM programı, Stellingwerf 1978) bu dönemin 

3831 gün olduğu bulunmuştur. Daha önce literatürde Hα için bu değer 3634 (Blagg 

1928) ve 3646 (Maury 1935) gün olarak verilmiştir. Şekil 3.25.’te R bileşeni ve 

(V+R)/2 için P=3831 gün ve To=52850 elemanlarına göre evrelendirilmiş değişim 

görülmektedir. Düzgün sinüsel eğri; 

 

))(2sin()( 0
1 TtPAtf −= −π  (3.4) 

 
fonksiyonunun eğrisini temsil etmektedir, burada A genliğinin değeri 0m.04’dir. 

 

Hα için yapılan işlemlerin aynısı HeI 6678 salmasının R bölgesi için de yapılmıştır 

(Şekil 3.26.). Orada da Hα’ya benzer az bir değişim var gibi görünse de Hα kadar 

belirgin değildir. HeI 6678’in diğer bileşeninde hiç bir anlamlı değişim olmadığı için 

buraya konmamıştır. Literatürde HeI değişimi ile ilgili bilgi yoktur, buradaki bulgu bu 

yönde yapılan ilk çalışmadır. 

 

Şekil 3.27.’de Hα’nın V, R ve (V+R)/2 değerleri için olan değişimlerin her bir gözlem 

sezonu üzerinden ortalamalarının alınmasıyla elde edilmiş grafikler görülmektedir. 

Burada değişim özellikle (V+R)/2 değerinde kendisini daha iyi göstermektedir. 

(V+R)/2’deki değişimin karakteristiği sanki eksantrik bir yapıdan kaynaklanıyor gibi 

görünmektedir. Bu elipsoit bir diskin eksenel dönmesinin sonucunda meydana gelen bir 

değişim olabilir. 

 

Acaba Hα’daki bu değişimler tüm yörünge üzerinden mi olmaktadır yoksa yörünge 

evresine bir bağımlılık var mıdır? Yani bu değişimi belli yörünge evresi aralıkları için 

incelersek bir farklılık görebilecek miyiz? Burada (V+R)/2 değeri, tüm yörünge evresi 

üzerinden 0.1 evre adımlarla ayrılmıştır. Şekil 3.28.’de 0.1 evre aralıklar ile her bir 

aralığa düşen gözlem noktaları zamana göre çizilmiştir. Görüldüğü gibi tüm veri ile 

karşılaştırıldığında en belirgin değişim 0.2-0.3 evre aralığında olmaktadır ve her bir evre 

aralığında farklı bir değişim karakteristiği vardır (ya da bazı aralıklarda hiç yok). 
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Şekil 3.24. Hα salmasının bileşenlerinin zamana göre değişimi 
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Şekil 3.25. Uzun dönemli Hα değişiminin, (3.4) eşitliğinden 

belirlenen evreye göre davranışı 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
Şekil 3.26. He salmasının R bileşenin uzun dönemli davranışı 
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Şekil 3.27. Hα bileşenlerinin her bir gözlem sezonu üzerinden alınan 
ortalamalarının zamana göre davranışı 

En alttaki sürekli eğri, değişimin düzenini göstermesi açısından bir polinom fitidir. 
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Şekil 3.28. (V+R)/2 değerinin farklı yörünge evresi aralıkları için değişimi 
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Şekil 3.28. (devam) 
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Acaba bu değişimlerin, daha önce Guinan (1989), van Hamme et al. (1995) ve 

Harmanec et al. (1996)’ın belirttikleri 282 günlük fotometrik değişim ile bir ilgisi var 

mıdır? Hemen belirtmek gerekir ki buradaki çalışmada 282 günlük tayfsal bir değişim 

bulunamamıştır. Ancak, 282 günlük değişim 3800 günlük değişimin bir yansıması 

olabilir. Oradaki değişim de tıpkı 3800 günlük değişim gibi evre bağımlılığı 

göstermektedir (Harmanec et al. 1996). 
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4. TARTIŞMA ve SONUÇ 
 

Çok çalışılan bir sistem olan β Lyrae’nin 10 yıllık bir aralığı kapsayan elektronik 

tayflarının analizinin yapıldığı bu çalışmada henüz literatürde olmayan yeni bulgulara 

ulaşılmıştır.  

 

İlk olarak Skulskij and Topilskaya (1991) tarafından ölçülen anakol yıldızına ait SiII 

çizgilerinden belirlenen radyal hız eğrisi burada da teyit edilmiştir. Ancak orada tüm 

yörünge evresine dağılmayan ve esas olarak sadece uzanımlarda ölçülen radyal hızlar 

burada tüm evrelerde ölçülmüştür. SiII çizgilerine ek olarak, FeII 6456, 6482, 6516 ve 

NeI 6506 Å çizgilerinin olduğu 6440-6530 Å tayf bölgesi (Şekil 3.14.) KOREL 

programı ile analiz edilmiş ve β Lyr açısından çok yeni bulgular elde edilmiştir. Bu 

bölgede FeII 6456 ve 6516 Å çizgileri dev yıldızın radyal hız eğrisine ters fazda bir 

radyal hız eğrisi vermektedir, yani bunlar anakol bileşenine aittir. SiII çizgileri salma 

üzerine binmiş bir soğurma iken bu çizgilerin sadece soğurma çizgileri olduğunu 

vurgulamak gerekir. Bunlar anakol bileşene ait tespit edilen ilk soğurma çizgileridir. Bu 

FeII soğurma çizgileri muhtemelen diskin en alt katmanlarına yakın yerlerden 

gelmelidir, çünkü β Lyr’de disk optik olarak alttaki yıldızdan gelen ışığı doğrudan 

geçirmeyecek kadar kalındır (Linnell 2000, 2002a,b). Daha önce Harmanec’in (1992) 

SiII çizgilerinin anakol yıldızına ait bileşeni için yapmış olduğu tartışma burada da 

geçerlidir, yani bu çizgiler radyal hız olarak tamamen anakol yıldızının yörünge 

karakterini yansıtır. Ancak fotosferik çizgi değil, diske aittirler. 

 

6440-6530 Å bölgesinde bulunan bir diğer çizgi olan FeII 6482 ve 6484 Å blend 

çizgileri aynı SiII çizgilerinde olduğu gibi salma üzerine binmiş hafif bir soğurmaya 

sahiptir. Bu çizgi SiII çizgilerinden sonra salma halinde olan ve anakol yıldızının 

yörünge hareketini veren ikinci çizgidir. Bu çizgi de yine diske ait bir çizgidir. β Lyr’de 

ve genel olarak Be yıldızlarında HI Balmer çizgileri, bazen de He çizgileri salma 

halinde bulunurken nadiren daha ağır elementlerin çizgileri de (Si gibi) salma halinde 

bulunabilmektedir. Ancak β Lyr’de Fe çizgileri salma halinde ilk kez belirlenmiştir. 
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Bu FeII çizgilerinin şiddetinin çok küçük olduğunu ve bu bölgenin tellurik (atmosferik) 

çizgiler bakımından çok zengin olduğunu belirtmek gerekir. Normalde göz ile yapılacak 

bir taramada tayf üzerinde bu tür olguları görebilmek zordur. Ancak KOREL gibi bir 

program ile bu mümkün olmaktadır. Buradan elde edilen sonuçlar, literatürde tek çizgili 

(SB1) radyal hız eğrisine sahip çiftlerde, diğer bileşene ait çizgilerin belirlenebilmesi ve 

iki çizgili radyal hız eğrisi elde edilmesi konusunda cesaret vermektedir. 

 

Bu çalışmadaki bir diğer önemli bulgu da Hα salma çizgisinin uzun dönemli 

değişimlerinin belirlenmesi olmuştur. İlk olarak Blagg (1928) ve Maury (1935) 

tarafından bahsedilen bu tür değişimler, o zamandan beri hiç çalışılmamıştır. Onların 

göz ile yaptıkları taramada yaklaşık 3600 gün olarak buldukları salmanın tepe akı 

değerlerinin değişimi burada 3831 gün olarak bulunmuştur. Özellikle tüm salmayı 

temsilen (V+R)/2 değerinin her bir gözlem dönemi üzerinden alınan ortalamaları eliptik 

bir yapıdan kaynaklanan bir değişimi işaret etmektedir. Yani bu değişim, eliptik bir 

diskin yaklaşık 10 yıllık bir eksen dönmesinin bir sonucu olabilir. Eliptik bir diske 

böyle bir hareketi yaptıracak kuvvet, dev bileşenden akan maddenin diske çarpmasından 

kaynaklanabilir. Ayrıca salmanın uzun dönemli değişimi yörünge evresine göre farklı 

davranışa sahiptir. Bu durum, ışık eğrisinin, van Hamme et al. (1995) ve Harmanec et 

al. (1996) tarafından incelenen, 283 günlük fotometrik değişimin karakteristiğine 

benzemektedir. Belki 283 günlük değişim, 10 yıllık uzun dönemli değişimin bir 

harmoniği olabilir. 

 

Hα’daki 10 yıllık bu değişimin nedeni henüz bilinmemektedir; Diskin dinamiği veya 

çevrimli bir manyetik alan en olası nedenler arasındadır. β Lyr’de bir manyetik alanın 

varlığı ile ilgili bir çalışma Leone et al. (2003) tarafından yapılmıştır. Onlar, dev 

bileşenin bir manyetik alana sahip olduğunu, bu alanın dipol ve kutuplarının zamanla 

yön değiştirdiğini ifade etmektedir. Hα salması, anakol bileşen etrafındaki diskten ve jet 

bölgesinden kaynaklandığı için, söz konusu manyetik alanın 10 yıllık değişimin nedeni 

olma olasılığı zayıf görünmektedir. Diğer taraftan, dev bileşende bir manyetik alan 

öngörüsünün gerçekçi olmayabileceği, bu durumun bağımsız gözlemsel kanıtlar ile 

desteklenmesi gerektiği bilinmektedir. 
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