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ÖZET 

Yüksek Lisans Tezi 

 

SEÇĠLMĠġ BAZI ÖRTEN YAKIN ÇĠFT YILDIZ SĠSTEMLERĠNDE 

GEZEGEN ARAġTIRILMASI 

 

Hüseyin ER 

 

Atatürk Üniversitesi 

Fen Bilimleri Enstitüsü 

Astronomi ve Astrofizik Anabilim Dalı 

 

DanıĢman: Dr. Öğr. Üyesi Ġlham NASIROĞLU 

Bu çalıĢmada, kısa yörünge dönemine sahip (1.77–10 saat) örten yakın çift yıldız 

sistemlerinin (Post-Common Envelope Binary Stars, PCEBs: Ortak Zarf Sonrası Çift 

Yıldızlar ve Cataclysmic Variables, CVs: Kataklismik DeğiĢenler) minimum zamanları 

hassas bir Ģekilde elde edilerek yörünge dönem değiĢimleri “zamanlama” yöntemi 

kullanılarak incelenmiĢtir. Bu değiĢimlerin sistemde var olabilecek üçüncü cisimlerin 

(ötegezegen, kahverengi cüce, vb.) kütle çekim etkisinden veya diğer fiziksel 

etkenlerden kaynaklanıp kaynaklanmadığı tartıĢılmıĢtır. GüneĢ gibi yıldızların 

etrafındaki gezegenlerden farklı olabilecek türden bu gezegenlerin araĢtırılması,  

oluĢumları, evrimleri ve bağlı oldukları çift yıldız sistemlerinin yörünge evrimi 

hakkında önemli bilgiler verir. Gözlem verileri, TÜBĠTAK Ulusal Gözlemevi (TUG 

T100 Teleskopu) ve Adıyaman Üniversitesi Gözlemevi (ADYU60 Teleskopu)’nde 

bulunan teleskoplar ve hassas CCD kameralar kullanılarak elde edilmiĢtir. Ayrıca farklı 

ülkelerde bulunan bazı teleskoplar da kullanılmıĢtır. Ġncelenen kaynakların bazılarında 

üçüncü cisim/lerin etkisinden ve/veya fiziksel etkenlerden kaynaklı dönem değiĢimi 

gözlenmiĢ ve bazılarında ise herhangi bir değiĢim gözlenmemiĢtir.   

2018, 67 sayfa 

Anahtar Kelimeler: Ötegezegenler, Yörünge Dönemi DeğiĢimi, Örten Yakın Çift 

Yıldızlar   
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ABSTRACT 

MS Thesis 

 

SEARCHING PLANETS AROUND SOME SELECTED ECLIPSING CLOSE 

BINARY STARS SYSTEMS 

 

Hüseyin ER 

 

Atatürk University 

Science Institute 

Department of Astronomy and Astrophysics 

 

Advisor: Asst. Prof. Dr. Ġlham NASIROĞLU 

In this study we examined the eclipse timing of short period (1.77 – 10 hrs) eclipsing 

binary stars (Post-Common Envelope Binary Stars, PCEBs and Cataclysmic Variables, 

CVs) to investigate their orbital period variations through “timing” method. These 

variations can be resulted from the gravitational effects of distant orbiting third body 

(exoplanets, brown dwarf, etc.)  or other physical effects. Identification of this kind of 

planets is potentially of great interest since they can guide to a better understanding of 

the formation and evolution of circumbinary planets and orbital period evolution of 

their host binary system that can be rather different from the case of single stars. The 

photometric data are collected with the TÜBĠTAK National Observatory (TUG T100 

Telescope), the Adiyaman University Observatory (ADYU60 Telescope) equipped with 

high sensitivity CCD cameras. In addition, some telescopes located abroad have also 

been used. Our results indicating a possible third body effect inferred from the updated 

O-C diagrams for some of these systems and an additional effect beside LTT for some 

of them. However, there were no periodic changes in some of them. 

2018, 67 pages 

Keywords: Exoplanets, Orbital Period Variations, Eclipsing Close Binary Stars  
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1. GĠRĠġ 

GüneĢ Sistemi dıĢındaki gezegenlerin (ötegezegen) keĢfi gün geçtikçe artmakta ve bu 

keĢifler araĢtırmacıların bu konu üzerindeki ilgisini giderek arttırmaktadır. Bu ilgi de 

gezegen sistemlerinin keĢfi için yeni yöntemlerin geliĢtirilmesine öncü olmaktadır. Bu 

keĢiflerin büyük çoğunluğu sırasıyla Dikine (Radyal) Hız (veya Doppler hızı), GeçiĢ 

(Transit), Doğrudan Görüntüleme ve Zamanlama (Timing) yöntemleri ile yapılmaktadır. 

Kullanılan diğer iki yöntem ise Kütle Çekimsel Mikromercek ve Konumölçüm 

(Astrometri) yöntemidir. 

Bu yöntemler ile yapılan keĢifler arasında en dikkat çekici olanı ise KEPLER uzay 

aracının geçiĢ yöntemi ile bir çift yıldız sistemi etrafında keĢfettiği gezegendir (Doyle et 

al. 2011). Çift sistemler etrafındaki P-tipi yörüngeler olarak adlandırılan bu tür 

sistemlerdeki geçiĢler gezegenlerin varlığı konusunda Ģüphe bırakmamaktadır. Hatta 

KEPLER’in keĢiflerinden önce “zamanlama” gözlemlerinden bazı çift yıldız 

sistemlerinin etrafında gezegenlerin varlığına dair kanıt bulunmaktadır (Lee et al. 2009). 

Bu kanıt çift yıldız sistemlerindeki iki yıldızın birbirlerini örtme zamanlarında gözlenen 

periyodik değiĢimin IĢık-Zaman Etkisi (LTT effect: Light Travel Time Effect) olgusu 

ile irdelenmesi sonucu ortaya çıkmıĢtır. Bu yöntem ile daha sonraları CV’ler ve onlara 

benzer özellikte olan PCEB’ler gibi sistemlerinin etrafında gezegen veya üçüncü 

cisimlerin varlığından söz edilmiĢtir. Bu sistemlerin gözlenen ve hesaplanan minimum 

zamanları arasındaki farkların (O-C: Observed – Calculated) doğrusal ıĢık elemanlarıyla 

(lineer efemeris) irdelenmesinden sonra kalan artıklar (residual) çevrimsel yapılı 

değiĢimler gösterir. Bu değiĢimler gezegenlerin etrafında dolandığı çift yıldız sistemine 

yaptığı kütle çekimsel etki sonucu sistemdeki yıldızların birbirlerini örtmesi sırasında 

sistemin ıĢığının bize biraz daha geç veya erken gelmesinden kaynaklanır. Bu IĢık-

Zaman Etkisi ölçülebilir olup bu türden çift yıldız sistemlerinde gezegen olup 

olmadığını araĢtırmak için kullanılabilir (Horner et al. 2012a; Marsh et al. 2014). 

Ötegezegenlerin keĢfi “Gezegenler yıldızları çevreleyen maddeden nasıl oluĢtu?” ve 

“Gezegen sisteminin bağlı oldukları yıldızın dev yıldız veya yoğun yıldıza dönüĢme 
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sürecinde akıbeti nedir?” gibi temel soruları cevaplamaya doğru daha çok yakınlaĢtırsa 

da yakın çift yıldız sistemlerindeki gezegenlerin evrim hikâyesinin karmaĢık olması bu 

tür gezegenlerin ve bağlı oldukları yıldız sistemlerinin yörünge evrimleri hakkında 

birçok soruyu daha açığa çıkarmaktadır. Özellikle, PCEB ve CV’ler gibi yakın çift 

yıldız sistemlerinde gezegenlerin olması oldukça ilginç ve önemli bir durumdur. Bunun 

nedeni, bu tür sistemlerin evrimleri süresince “ortak zarf” (Common Envelope, CE) 

evresi gibi özel aĢamalardan geçmesidir. Bu evrede sistemdeki büyük kütleli yıldız 

(birincil) standart evrimi süresince kırmızı dev olmak için geniĢler ve Roche lobunu 

(ĢiĢimini) doldurarak diğer bileĢene karasız bir Ģekilde madde aktarmaya baĢlar. Madde 

aktarımı süresince sistem ortak zarf evresine girerek sitemin yörüngesi büzülür ve 

yörünge döneminin kısalmasına neden olur. Bu sırada dev zarfın içindeki sürtünmeler 

nedeniyle ikincil yıldızın açısal momentumunda da bir kayıp oluĢmaya baĢlar. Bunun 

sonucunda birincil yıldızın dıĢ zarfı deformasyona uğrayarak yerini yoğun bir yıldıza 

(beyaz cüce vb.) bırakır. Böylece, bur tür sistemler genelde CV’lerin atası olduğu 

düĢünülen PCEB’lere dönüĢür. Bu evrim sürecinden yola çıkarak ötegezegenler 

hakkında “Sistem ana kol sonrası evrimine (post-main sequence evolution) girmeden 

önce gezegenler sistemdeki yıldızlar ile birlikte aynı zamanda mı oluĢtu? Gezegenler 

ortak zarf evresinde evrimleĢen çift yıldızdan fırlatılarak kaybolan maddenin bir kısmını 

korumak için ortak zarf evresinden önce mi veya daha sonra ortak zarf maddesinden mi 

oluĢtu?” gibi sorular ortaya çıkıyor. Dolayısıyla, bu tür gezegenlerin çalıĢılması yakın 

çift yıldız sistemlerinin etrafındaki gezegen oluĢumu ve evrimi sürecine ve bağlı 

oldukları yıldızların evrimi sırasında bu gezegenlerin hayatta kalma sürecine yeni bir 

bakıĢ açısı getirecektir. Bu yüzden bu gezegenlerin tartıĢıldığı gibi gerçekten var olup 

olmadıklarını araĢtırmak yakın çift yıldız sistemleri için oldukça önemlidir (Warner 

1995; Hellier 2001; Beuermann et al. 2012a; Horner et al. 2012a). 

Bu tezde yapılan çalıĢmalar ile zamanlama yöntemi kullanılarak seçilmiĢ yakın örten 

çift yıldız sistemlerinde üçüncü cisim varlığının araĢtırılması amaçlanmıĢtır. Bu tür 

araĢtırmalar, GüneĢ gibi yıldızların etrafındaki gezegen sistemlerinden farklı olabilecek 

türden gezegenlerin oluĢumunu, evrimini ve bağlı oldukları çift yıldız sistemlerinin 

yörünge evriminin daha iyi anlaĢılması bakımından önemlidir. Tez kapsamında 
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incelenen kaynaklar (Çizelge 1.1) kısa yörünge dönemine (birkaç saatlik) sahip olup bir 

gözlem sezonu içerisinde birçok örtülme gözlenebilmiĢ ve kullanılan hassas CCD 

kameralar sayesinde bu minimum zamanları birkaç saniye doğrulukla tespit 

edilebilmiĢtir. Kaynak seçiminde dikkat edilen diğer bir husus ise gözlenecek 

kaynakların keskin ve derin minimumlara (ġekil 1.1) sahip olmasıdır. 

Çizelge 1.1. Tez kapsamında incelenen kısa dönemli çift yıldız sistemlerinin listesi 

Kaynak Tür Dönem 

(gün) 

Kadir 

(V) 

Poz 

Süresi/Filtre 

HU Aqr AM Her (CV) 0,087 18,0 3s / filtresiz 

NSVS 14256825 Algol (PCEB) 0,110 13,2 7s / filtresiz 

NSVS 07826147  Algol (PCEB) 0,159 13,0 10s / filtresiz 

V470 Cam Algol (PCEB) 0,096 14,7 10s / filtresiz 

HW Vir Algol (PCEB) 0,117 10,5 5s / filtresiz 

Bu kaynakların gözlemleri, çoğunlukla TUG T100 (kısmen RTT150) ve ADYU60 

teleskopu ile yapılmıĢtır. Ayrıca gözlemler için Skinakas Gözlemevi (1.3m, 

Yunanistan), Suhora ile Krakow gözlemevleri (60cm, Polonya), National Astronmical 

Gözlemevi (2m, Bulgaristan), del Roque de Los Muchachos Gözlemevi (Liverpol 2m, 

La Palma, Ispanya) ve Thai Ulusal Gözlemevi (2.4m, Tayland) gibi yurtdıĢında bulunan 

ve 1−2 metre sınıfı teleskoplara sahip olan gözlemevleri de kullanılmıĢtır. 

Gözlenen kaynakların CCD verilerinin indirgenmesinde Python, IRAF ve Sextractor 

gibi yazılımlar kullanılmıĢtır. Ġndirgeme iĢlemi yapıldıktan sonra örtülme ıĢık eğrileri 

fark ıĢık ölçümü (differential photometry) yapılarak elde edilmiĢtir (ġekil 1.1). Daha 

sonra O-C diyagramlarını oluĢturmak için kullanılan minimum zamanları, örtülme ıĢık 

eğrilerinin uygun fonksiyonlarla fit edilmesi sonucu hassas bir Ģekilde hesaplanmıĢtır.  

Uygun fitler sonucunda jülyen zamanı (JD, Julian Date) cinsinden elde edilen minimum 

zamanları GüneĢ Sistemi merkezli jülyen zamanlarına (BJD, Barycentric Julian Date) 

dönüĢtürülmüĢ ve bu zamanlar kullanılarak O-C diyagramları oluĢturulmuĢtur. Sistemde 

dönem değiĢimine neden olan herhangi bir LTT etkisi varsa bu etki doğrusal ıĢık 
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elemanları fitinden sonra sistematik bir artık olarak gözlenir. LTT etkisinden 

kaynaklanan bu artıkların tekrarlayan olması beklenir. Ayrıca bu tür sistemlerin 

minimum zamanlarındaki bu değiĢimler bazen farklı mekanizmalardan (çift sistemdeki 

manyetik etkinlik, madde / açısal momentum kaybı, madde aktarımı gibi, bkz. Bölüm 

2.7) kaynaklanıyor olabilir. Bu nedenle elde ettiğimiz dönem değiĢimlerinin 

gezegenlerden kaynaklanıp kaynaklanmadığını tespit etmek ve doğru sonuçlar elde 

etmek için bu türden sistemlerin uzun dönemli olarak gözlenmesi gerekmektedir. Bu 

tezde yapılan çalıĢmalar kısmen ve tam olarak içinde bulunduğum çalıĢma grubu 

tarafından uluslararası dergilerde yayınlanan ve aĢağıda bilgileri verilen makalelerden 

derlenmiĢtir. 

 

ġekil 1.1. HU Aqr ve NSVS 07826147çift yıldız sistemlerinin Rozhen ve ADYU 

gözlemevlerinden elde edilen örtülme ıĢık eğrileri (diff mag: fark ıĢık ölçümleri) 

i) Nasiroglu et al. 2017. Is There a Circumbinary Planet around NSVS 14256825? 

The Astronomical Journal, Volume 153, 137, 11. 2. 

ii) Nasiroglu et al. 2018. Searching for planets around eclipsing binary stars using 

timing method: NSVS 14256825. Proceedings IAU Symposium No. 330, 2017, Volume 

12, pp. 405−406 

iii) Slowikowska et al. 2018. The HU Aqr O-C Diagram Trend Change: Are There Still 

Any Circumbinary Planets? Joe 5 (2018), Issn 2572−7955. 
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2. KURAMSAL TEMELLER 

2.1. Çift Yıldızlar 

Çift yıldız sistemleri, ortak kütle merkezi etrafında kütle çekim etkisi altında Kepler 

yasalarına göre yörünge hareketi yapan (ġekil 2.1) iki veya daha fazla yıldızdan oluĢan 

sistemlerdir (Binnendijk 1970). 

 

ġekil 2.1. Çift yıldız sisteminin temsili gösterimi (Anonim 2018a) 

Ġki gökcismi arasındaki kütle çekim kuvvetinden faydalanarak çift yıldız bileĢenlerinin 

kütleleri, yarıçapları ve ıĢınım güçleri gibi temel parametreler hesaplanabilir. Bu 

parametreler yıldızların oluĢum süreçleri ve evrim teorileri hakkında bilgi sahibi 

olmamıza yardımcı olur (Selam 2010). Çift yıldız sistemleri ayrıca galaksi ötesi 

uzaklıkların saptanmasında, CV'ler, X-ıĢın çiftleri vb. gökcisimlerinin yanında nova ve 

süpernova gibi olayların anlaĢılmasında da önemli rol oynamaktadır. 

Bazen, gökyüzünde iki yıldız birbirlerine çok yakın görünse de gerçekte birbirleri ile 

kütle çekimsel olarak etkileĢmeyip çok uzak mesafelerde (yüzlerce parsek) bulunurlar. 

BakıĢ açımıza göre birbirine yakın ve çiftmiĢ gibi görünen bu yıldızlara “optik çift 

yıldızlar” denilmekte olup gerçekte çift yıldız değillerdir. Bununla birlikte çoğu yakın 

çift yıldız etkileĢim halinde olup birbirleri etrafında dönen sistemlerden oluĢmaktadır. 
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Gökyüzündeki yıldızların yarısından fazlası iki veya daha fazla yıldızı içeren çoklu 

sistemlerden ve geri kalanı ise GüneĢ gibi tek yıldızlardan oluĢmaktadır. Çoklu 

sistemler genellikle birbirleri etrafında yörüngede dolanan bir tek yıldız ve bir çift 

yıldızdan (üçlü sistem) veya iki çift yıldızdan (dörtlü sistem) oluĢur (Karttunen, 2007). 

Çift yıldız sistemleri gözlemsel olarak keĢfedilme ve incelenme yöntemlerine göre 

genellikle aĢağıdaki gibi sınıflandırılır; 

i) Görsel çift yıldızlar: Aralarında geniĢ mesafeler bulunan (10−100 Astronomik 

birim; AB) ve uygun teleskoplar ile bakıldığında iki ayrı bileĢen olarak görülebilen 

çiftlere denir. Bu tür sistemlerde yer alan yıldızlar her ne kadar kütle çekimsel olarak 

birbirlerine bağlı olsa da etkileĢim halinde değillerdir. Sistemde parlak olana “baĢ 

yıldız” ve daha sönük olana ise “yoldaĢ yıldız” denilmektedir. Bilinen birkaç yüz görsel 

çift olmakla birlikte bunların üç ve dört bileĢenli olan sistemleri de tespit edilmiĢtir 

(Karttunen 2007; Mobberley 2009). 

 

ii) Astrometrik çift yıldızlar: Kütle merkezi etrafında dönen bileĢenlerden sadece daha 

parlak olanı gözlenebilen ve diğer bileĢeni parlak olanın gökyüzünde yaptığı salınım 

hareketinden yola çıkarak varlığı tespit edilebilen sistemlerdir. Örneğin; birincil 

bileĢenin kütlesi kendi parlaklığından hesaplanabilirse yörünge hareketlerinden yola 

çıkarak ikincil yıldızın da kütlesi hesaplanabilmektedir. 1830 yılında Sirius yıldızının 

gökyüzündeki konumunun zamana bağlı değiĢiminden yola çıkarak çift sistem olduğu 

keĢfedilmiĢtir. Daha sonra görsel olarak küçük bileĢeninin bir beyaz cüce olduğu tespit 

edilmiĢtir (Good 2003; Percy 2007). 

 

iii) Tayfsal çift yıldızlar: BileĢenler birbirine çok yakın olduğundan gözlemler sırasında 

tek yıldızmıĢ gibi görünür. Bu tür yıldızların tayflarında görünen ve ikinci bileĢeni iĢaret 

eden düzenli Doppler kaymaları çift yıldız olduklarını gösterir. 1880 yılında tayf 

çizgilerinde düzenli değiĢimler görülen ζ Ursae Majoris (Mizar) keĢfedilen ilk tayfsal 

çift sistemdir (Karttunen 2007). 
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iv) Örten çift yıldızlar (Fotometrik çift yıldızlar): Birçok yıldız sisteminin fotometrik 

ölçümleri sırasında görünen parlaklıklarında periyodik değiĢimler gözlenmektedir. Bu 

değiĢimler tek yıldız veya çift yıldız sisteminde meydana gelen içsel değiĢimler ya da 

çift yıldız sistemdeki iki yıldızın periyodik olarak birbirlerini örtmelerinden 

kaynaklanan geometrik değiĢimlerdir. Ġçsel değiĢenler atma (puls) veren ve patlayan 

yıldızları, geometrik değiĢenler ise örten çiftler ve dönen yıldızları içerir. Bir çift yıldız 

sisteminin yörünge düzleminin gözlemciye uygun bir açı ile yönlenmiĢ olması 

durumunda sistemdeki bileĢenlerin birbirleri etrafındaki her dolanımlarında biri 

diğerinin önünden geçerek sistemin toplam ıĢınım gücünde, dolayısıyla sistemin 

parlaklığında periyodik bir azalma (ıĢık eğrilerinde örtülme) meydana getirir (ġekil 2.2). 

Örtülmelerden kaynaklanan etkilerin görüldüğü bu türden yakın çift yıldız sistemlerine 

“Örten DeğiĢen Yıldızlar” adı verilir (Karttunen 2007; Percy 2007). 

 

ġekil. 2.2. Örten çift yıldızların temsili gösterimi (Anonim 2018b) 

Örtülmenin gerçekleĢebilmesi için çift yıldız sistemini oluĢturan bileĢen yıldızların 

aralarındaki uzaklığa ve çift yıldız sisteminin dönme ekseninin bakıĢ doğrultumuza göre 

eğimine bağlıdır. Bir çift yıldız sisteminde örtülme koĢulu, i yörünge eğim açısı, R1 ve 

R2 bileĢen yıldızların yarıçapları ve a bileĢenler arası uzaklık olmak üzere (Selam 1998); 

|         |  |      |  
     

 
 (2.1) 

Ģeklinde ifade edilir. Bu eĢitliğin sağlandığı durumlarda örtülme gerçekleĢir. 
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IĢık değiĢimleri incelendiğinde ıĢık eğrilerinde farklı derinliklere sahip iki minimum 

noktası görülür. Parlak yıldızın önünden sönük yıldızın geçmesiyle daha derin minimum 

meydana gelir ve birinci minimum olarak isimlendirilir. Sönük yıldızın önünden parlak 

yıldızın geçmesi durumunda oluĢan minimuma ikinci minimum adı verilir. Sistemin 

önceki gözlemlerinden doğru bir Ģekilde elde edilmiĢ minimum zamanı olan T0, 

yörünge dönemi P ve çevrim sayısı L bilinir ise; 

            (2.2) 

formülü ile sistemin ileride tekrar ne zaman örtülme gerçekleĢtireceği hesaplanabilir 

(Budding and Demircan 2007). 

Yukarıda bahsedilen sınıflandırmalar gözlem yöntemlerine göre yapılmıĢ olup bir çift 

yıldız sistemi birden fazla yöntem kullanılarak gözlemleri yapılabilmektedir. 

Dolayısıyla bir çift yıldız sistemi aynı anda birkaç ayrı sınıfta yer alabilmektedir. 

2.2. Örten Çift Yıldızlar 

Gözlemsel olarak elde edilen ıĢık eğrilerinin biçimi, örten değiĢen çift yıldızların alt 

türlerinin belirlenmesinde ve diğer bilimsel çalıĢmaların gerçekleĢtirilmesinde 

kullanılır. Örten çiftler, ıĢık eğrilerinin Ģekillerine göre; Algol türü (EA), β Lyrae türü 

(EB) ve W UMa türü (EW) sistemler olmak üzere üç ana gruba ayrılırlar. 

2.2.1. Algol Türü Sistemler 

1667 yılında ilk kez G.Montanari (1671) tarafından gözlemlenen β Persei yıldızı Algol 

türünün ilk örneğidir. Bu tür sistemlerin çoğunun yörünge dönemleri uzundur. Bu 

yüzden bileĢen yıldızlararasındaki mesafede büyük olacağından Kepler yasalarına göre 

bileĢenler Ģekil bozulmasına uğramamıĢ veya çok az uğramıĢ sistemlerdir (Andronov 

2012). Bu tür sistemlerde bileĢenlerden biri ana kol yıldızı diğeri ise evrimleĢmiĢ, 
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Roche lobunu doldurmuĢ ve baĢ yıldıza madde aktaran bir sistem olarak 

düĢünülmektedir (Chen and Reuning 1966; Karttunen 2007). Algol türü sistemlerin 

örtülmeler dıĢında ıĢık eğrilerinde dikkate değer bir değiĢim gözlenmemektedir. IĢık 

eğrilerinde iki minimum olup yıldızların parlaklık farkları nedeniyle birinci minimum 

ikincisine göre genellikle daha derin bir ıĢık eğrisine sahiptir. Birincil minimumda daha 

büyük ve soğuk olan yıldız daha küçük ve sıcak olan yıldızın önünden geçer ve ıĢık 

eğrisinde derin bir minimum meydana gelir. Ġkinci minimumda ise küçük ve parlak 

yıldız dev yıldızın diskinin önünden geçerken sistemin toplam parlaklığında büyük bir 

azalma olmadığı için ıĢık eğrisinde küçük bir değiĢim görülür (ġekil 2.3). 

 

ġekil 2.3. Algol’ün ıĢık eğrisi ve temsili gösterimi (Karttunen 2007) 

2.2.2. β Lyrae Türü Sistemler 

Bu tür sistemlerde bileĢenlerden biri Roche lobunu aĢırı doldurarak diğer bileĢene 

sürekli bir madde aktarımı gerçekleĢtirir. BileĢenler birbirlerine çok yakın olduğundan 

yıldızların birinde veya her ikisinde de elipsoidal bir Ģekil bozukluğu meydana 

gelmektedir. Bu nedenle örtülmelerin olmadığı yerlerde de ıĢık eğrisinde değiĢimler 

gözlenebilir (Karttunen 2007). Bu değiĢimler nedeniyle minimumların tam zamanlarını 

kestirmek kolay olmayabilir. Sistemdeki yıldızların sıcaklıkları ile yarı çaplarına bağlı 

olan ıĢınım güçlerinin birbirlerinden farklı olması nedeniyle birinci ve ikinci 

minimumun derinlikleri arasındaki fark oldukça belirgindir (ġekil 2.4). 
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ġekil 2.4. β Lyrae’ninıĢık eğrisi ve temsili gösterimi (Karttunen 2007) 

2.2.3. W UMa Türü Sistemler 

Farklı kütlelerde, fakat hemen hemen aynı sıcaklıklara sahip, birbirine çok yakın ve her 

ikisi de Roche lobunu doldurmuĢ bileĢenlerden meydana gelir. BileĢenlerin birbirine 

yakın olması nedeniyle aralarındaki kütle çekimi kuvveti fazla olduğu için Ģekil 

bakımından küresellikten oldukça uzaktır. Bu tür sistemlerin ıĢık eğrilerindeki değiĢim 

süreklidir. Fakat birinci ve ikinci minimum derinlikleri hemen hemen aynıdır (ġekil 

2.5). Bu sistemler “aĢırı değen” sistemler olarak da bilinir. BileĢenlerin özelliklerine 

göre A ve W olmak üzere iki alt gruba ayrılır. Bu gruplandırmanın temeli ıĢık 

eğrilerinin derinliklerindeki farklılıklara dayanır (Binnendijk 1977; Karttunen 2007). 

 

ġekil 2.5. W Uma’nın ıĢık eğrisi ve temsili gösterimi (Karttunen 2007) 
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2.3. Roche Modeli ve Lagrange Noktaları 

Her iki yıldızı saran ve L1 Lagrange noktasında kesiĢen eĢ potansiyel yüzeyleri 

yıldızların kütle çekimi ve merkezkaç kuvvetlerinden oluĢur. Bu noktada toplam etkin 

çekimsel kuvvet sıfıra eĢit olup yıldızlar birbirini dengeleyecek Ģekildedir. “∞” 

Ģeklindeki yapının her iki yarısı, bu bölgede bulunan bileĢen yıldız tarafından kontrol 

edilir. ġekil 2.6’da görüldüğü gibi “∞” Ģeklinde iki noktasal kütleyi saran bu bölgeler 

Roche lobu olarak adlandırılır. Roche lobu, bileĢenler arası uzaklık ve kütleye bağlıdır 

(Hilditch 2001). Roche lobunun içinde ve dıĢında çekimsel kuvvetin sıfır olduğu beĢ 

Lagrange noktası vardır. L1; birinci lagrange noktası veya iç lagrange noktası olarak 

adlandırılır ve bileĢenler arasında madde aktarımının kararsız olduğu noktadır. L2 ve L3 

noktası maddenin uzaya doğru hareket ettiği yarı kararsız noktalar, L4 ve L5 ise 

maddenin birikebileceği kararlı noktalardır (Skelton 2009). 

 

ġekil 2.6. Roche modelinin temsili gösterimi (Regos 2005) 

Yakın çift yıldızlar, ġekil 2.7’de görüldüğü gibi Roche loblarını doldurmaları esas 

alınarak üç sınıfa ayrılmıĢtır (Kopal 1955). Bunlar, “ayrık çift yıldızlar”; her iki 

bileĢende Roche lobunu doldurmamıĢ ve bileĢenler arasında neredeyse etkileĢimin 

olmadığı sistemlerdir. “Yarı ayrık çift yıldızlar”; sadece tek bir bileĢeni Roche lobunu 

doldurmuĢ sistemlerdir. Bu tür sistemlerde madde aktarımı Roche lobunu doldurmuĢ 

bileĢenden diğerine L1 noktası üzerinden akabilir. CV’ler yarı ayrık sistemlerdir. Ayrıca 
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eğer sistemdeki her iki bileĢen de Roche lobunu doldurmuĢsa bu durumda bu sistemler 

“değen sistemler” olarak adlandırılır (Eggleton 2006). 

 

ġekil 2.7. Sırasıyla, ayrık, yarı ayrık ve değen çift yıldız sistemlerinin temsili gösterimi 

(Schwarzschild 1965) 

2.4. Kataklismik DeğiĢenler 

CV’ler, değiĢen yıldızların sıcaklık, yoğunluk ve basınç gibi içsel değiĢimlerini temel 

alarak yapılan ve çift yıldız sisteminin geniĢ bir grubunu oluĢturan patlayan alt sınıfıdır. 

Bu sistemler, bir beyaz cüce ve ona madde aktaran Roche lobunu doldurmuĢ düĢük 

kütleli bir yıldızdan oluĢmuĢ yarı ayrık çift yıldız sistemleridir. Beyaz cüceye baĢyıldız 

diğerine ise eĢ/yoldaĢ yıldız denilmektedir. EĢ yıldız genellikle ana kol (K, M, ya da G 

tayf türü) üzerinde yer alabildiği gibi bu ana kol yakınlarında yer alan geç tip bir yıldız 

da olabilir. EĢ yıldızın dev ya da dejenere bir yıldız olduğu durumlar da vardır (Warner 

1995; Hellier 2001). 

Bu sistemlerdeki sıcak leke, yığılma diski ve bileĢen yıldızın yüksek ıĢınımı gibi bazı 

etkiler beyaz cücenin gözlenmesini zorlaĢtırmaktadır. Fakat yüksek eğim açısına sahip 

ve düĢük madde aktarımı olan sistemlerde gözlenebilmesi daha mümkündür. CV’lerde 

madde aktarımı sırasında, çoğunlukla beyaz cüce etrafında hidrojence zengin bir 

yığılma diski oluĢur. Bu hidrojen tabakası belirli bir yoğunluk ve sıcaklığa ulaĢmasıyla 

nükleer füzyon tepkimelerini baĢlatarak zamanla sistemin parlaklığında değiĢime neden 

olan Ģiddetli patlamalar (nova, süpernova vb.) meydana getirebilir (Andronov 2005; 

Hellier 2001). Bu patlamalar, CV’lerin karakteristik özelliklerine göre farklılıklar 

gösterir. CV’ler kendi içinde ayrıca altsınıflara ayrılırlar: Klasik Novalar (CNe), Cüce 

Novalar (DNe), Tekrarlayan Novalar (RNe), Simbiyotik Yıldızlar (Z And), Nova-

Benzeri Sistemler (NLs) ve Süpernovalar (SNe) gibi. 
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i) Klasik novalar: Çoğunlukla “nova” olarak adlandırılan bu sistemlerde eĢ yıldızdan 

beyaz cüceye doğru olan madde aktarımı açısal momentumun korunumu prensibine 

göre doğrudan beyaz cücenin üzerine düĢmeyip etrafında bir disk oluĢturur. Hidrojen 

bakımından zengin olan madde termonükleer tepkimeler sonucunda beyaz cüce 

yüzeyinde Ģiddetli bir “nova” patlaması oluĢturur. Bu patlamaların görünür parlaklığı 6 

ile 19 kadir aralığındadır. Patlama dönemi ise 10
4
−10

5
 yıl gibi olması nedeniyle bu 

patlamalar sadece bir defa gözlenebilir (Shara 1989; Gehrz et al. 1998). 

 

ii) Tekrarlayan novalar: Birden fazla klasik nova benzeri patlamalar göstermiĢ 

CV’lerin küçük bir altsınıfıdır. Bir CV ikinci bir patlamayı gösterdiği zaman tekrarlayan 

nova olarak sınıflandırılır. Bu patlamalar, düzensiz aralıklarla (10−100 yıl) 4−9 kadir 

parlaklık ile meydana gelmektedir. Patlamalar, genellikle çok hızlı bir evrim gösterir ve 

10 gün ile birkaç ay kadar sürebilir (Starrfield et al. 1988; Anupama 2002). 

 

iii) Cüce novalar: BileĢenler arasındaki madde aktarımı beyaz cüce üzerinde bir 

yığılma diski oluĢturur. Bu akıĢ sürecinde kütle çekimsel potansiyel enerjinin serbest 

kalması sonucu bu sistemlerde 20−300 günlük aralıklarla normal ve süper patlamalar 

görülür. Patlamalar 2−7 kadirlik ani bir parlaklıkla 2−20 gün arasında devam eder. 

Normal patlamalar, yığılma diskindeki sabit madde aktarım oranı nedeniyle ve süper 

patlamalar ise yığılma diskindeki termal karasızlıklar nedeniyle meydana gelir (Lasota 

et al. 1995; Urban and Sion 2006). Cüce Novalar patlama özelliklerine göre kendi 

aralarında, SS Cyg (normal), Z Cam (normal veya sessizlik) ve SU Uma (süper) olmak 

üzere 3 alt gruba ayrılır (Nogami et al. 2003). 

 

iv) Simbiyotik yıldızlar: Düzensiz fotometrik değiĢimler gösteren uzun dönemli çift 

yıldız sistemlerdir. Bu sistemler, soğuk-kırmızı bir dev ile sıcak bir ana kol yıldızdan 

oluĢmaktadır. Yörüngesel dönemleri 200−1000 gündür. Yıldız rüzgârından veya Roche 

lobunun taĢmasından kaynaklanan kırmızı devden yoğun bileĢene doğru olan madde 

aktarımı sırasında sistem çok sıcak ve parlak olur. Bu sistemler enerji üretimlerine göre 

“aktif” ve “sessizlik” dönemi gibi iki süreç ile karakterize edilir (Muerset et al. 1991; 

Mikolajewska 2011). 
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v) Nova benzeri sistemler: IĢık eğrileri ve tayflarının tipik özellikleri Klasik ve Cüce 

Novalara benzediğinden bu ismi alır. Bazılarında patlama görülürken bazıların da ise 

hiç görülmez. Sessizlik dönemlerinde disk üzerine aktarılan madde miktarı cüce 

novalara göre çok fazladır. Bu nedenle yığılma diskleri çok parlaktır. Bu grubun baĢlıca 

üyeleri AM CVn değiĢenleri (AM Canum Venaticorum), DQ Her (DQ Herculus), AM 

Her (AM Herculus) ve UX UMa yıldızlarıdır (Honeycutt 2001; Froning et al. 2003). 

 

vi) Manyetik kataklismik değişenler: CV’lerin güçlü manyetik alana sahip beyaz 

cüceleri içeren türlerine Manyetik Kataklismik DeğiĢen (mCV)’ler denir. mCV’ler; DQ 

Her yıldızları (Intermediate Polar; Orta Kutup) ve AM Her yıldızları (Polar, Kutup) 

olarak iki gruptan oluĢur (Warner 1995; Hellier 2001; Lasota 2004). 

“AM Her yıldızları”, manyetik alan Ģiddeti çok güçlü (10
7
–10

8
 G) bir beyaz cüceye 

sahiptirler. Beyaz cücenin kendi ekseni etrafındaki dönme zamanı ile çiftin yörüngesel 

dönme zamanı birbirlerine eĢittir (Pspin=Pyörünge). Bu sistemlerde güçlü manyetik alan 

nedeniyle yığılma diski oluĢmayıp eĢ yıldızdan beyaz cüceye akan madde manyetik alan 

çizgileri boyunca doğrudan beyaz cücenin bir veya her iki manyetik kutbuna doğru 

hareket etmeye zorlanır ve sıcak bir “toplanma noktası” oluĢturur (ġekil 2.8a).  

“DQ Her yıldızları”, manyetik alan Ģiddeti orta seviyede (10
6
–10

7
 G) olan bir beyaz 

cüce içerirler. Bu grupta beyaz cücenin dönme zamanı, sistemin dönme zamanından 

daha kısadır (Pspin/Pyörünge ~ 0,1). Bu sistemlerdeki beyaz cüceler AM Her 

yıldızlarındakine göre daha büyük yörünge ayrımına ve daha küçük manyetik alana 

dolayısı ile daha küçük manyetosferlere sahiptir. Bu nedenle, beyaz cüce etrafında 

manyetik alan etkisinin güçlü olduğu bölgeye kadar bir yığılma diski oluĢur. Bu 

bölgeden sonra madde akıĢı manyetik alan kutupları boyunca beyaz cüceye doğru oluk 

Ģeklinde akar (ġekil 2.8b). 

vii) Süpernovalar: Ani bir patlama ile parlaklıkları 16−20 kadir kadar yükselen 

sistemlerdir. Süpernova patlamaları nova patlamalarına benzer olmakla birlikte 

Ģiddetleri nova patlamalarına göre oldukça büyüktür. Ani patlamalarından dolayı 
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CV’lerin bir üyesi olarak sınıflandırılırlar. Patlamalar, yıldızlararası ortama ağır 

elementler fırlatarak yeni yıldızların veya yıldız sistemlerinin oluĢumuna katkıda 

bulunurlar. Ayrıca galaksi ötesi uzaklıkların ve parametrelerin saptanmasında önemli rol 

alırlar (Perlmutter et al. 1999; Percy, 2007). 

 

ġekil 2.8. (a) Kutup ve (b) orta kutup yıldızların temsili gösterimi 

2.5. Ortak Zarf Sonrası Yıldızlar 

Çift yıldızların evrim senaryosuna göre baĢlangıçta her ikisi ana kol yıldızı olan 

sistemdeki yıldızlardan büyük kütleli olanı (baĢyıldız: 1−9 M⊙) evrimleĢerek kırmızı 

dev veya asimptotik dev kol aĢamasına doğru geniĢler, Roche lobunu doldurur ve 

taĢmaya baĢlar, sonrada düĢük kütleli yıldıza (bileĢen yıldız: 1 M⊙’den az) doğru 

dinamik olarak kararsız bir madde aktarımı baĢlar. Madde aktarımı bileĢen yıldızın 

Roche lobunu doldurur ve sistem “ortak zarf” evresine girerek her iki yıldızı çevreleyen 

ortak bir zarf oluĢturur. Bu evre yaklaĢık olarak 10
3
 yıl sürer. Evre boyunca sistemdeki 

iki bileĢen birbirine daha yakın olmaya baĢlar ve yörünge dönemi günler mertebesinden 

birkaç saatlik zaman dilimine kısalır. Ortak zarf evresinde zarfın içindeki dinamik 

sürtünmeler nedeniyle kaybedilen yörüngesel açısal momentum dev yıldızın zarfının 

atılmasında kullanılır. Bu evre sonrasında baĢyıldız bir beyaz cüce (CO beyaz cücesi 

veya NeMgO beyaz cücesi) veya alt cüce yıldızına dönüĢür, bileĢen yıldız ise bir ana 

kol yıldızı olarak kalır. Böylece, sistem CV’lerin atası olduğu düĢünülen ve daha yoğun 

bir sistem olan Ortak Zarf Sonrası Çift Yıldıza, PCEB’ye dönüĢür. Daha sonra, ikinci 

yıldız Roche lobunu doldurarak beyaz cüceye doğru sistemde ikinci bir madde 

aktarımını baĢlatarak sistemin bir CV’ye doğru evrimleĢme sürecini baĢlatır (Paczynski 

1976; Warner 1995; Hellier 2001; Schreiber and Gansicke 2003). 



16 

 

2.6. Ötegezegen KeĢifleri 

GüneĢ sistemimiz dıĢındaki gezegenler ötegezegen (exoplanet) olarak adlandırılır. 

Ötegezegenler, Jüpiter kütlesinin yaklaĢık 13 katından daha küçük (büyük ise 

kahverengi cüce) ve bir yıldız veya bir yıldız kalıntısının yörüngesinde dolanan 

gezegenler olarak tanımlanmıĢtır (Boss et al. 2007). Ötegezegen keĢiflerinde farklı 

yöntemler kullanılarak Ģuana kadar 3786 gezegen keĢfedilmiĢtir. Bunların 2834’ü tekli 

ve 624’ü ise çoklu gezegen sistemleridir (Anonim 2018c). Bu keĢiflerin çoğunluğu 

sırasıyla Dikine Hız, GeçiĢ, Doğrudan Görüntüleme, Zamanlama, Kütle Çekimsel 

Mikromercek ve Konum ölçüm yöntemleri ile yapılmıĢtır. 

Ġlk ötegezegen keĢif çalıĢmalarına 1938 yılında Sproul Gözlemevi’nde konum ölçüm 

tekniği kullanılarak baĢlanmıĢtır (van deKamp 1943). Ötegezegen keĢiflerine öncü olan 

ilk keĢif ise, 1992 yılında Wolszczan and Frail (1992) tarafından PSR 1257+12 

milisaniye atarcasının etrafında bulunan gezegenin keĢfi olmuĢtur. Bu keĢiften hemen 

sonra, 51 Pegasi yıldızının radyal hız değiĢimleri incelenerek etrafında dolanan bir 

gezegenin (0.41 Mjup) olduğu tespit edilmiĢtir (Mayor and Queloz 1995). Bu ötegezegen 

GüneĢ tipi bir yıldız etrafında keĢfedilen ilk ötegezegen olması nedeniyle oldukça 

önemlidir. Daha sonra bu keĢif Marcy and Butler (1995) tarafından yapılan çalıĢmalar 

sonucunda da doğrulanmıĢtır. 1998 yılında dikine hız tekniği kullanılarak M tayf 

türünden bir yıldız etrafında dolanan dev bir gezegen (2.1 Mjup) olan “Gliese 876 b” 

keĢfedilmiĢtir (Marcy et al. 1998). Kısa bir süre sonra dikine hız yöntemi kullanılarak 

“HD 209458 b” ötegezegeni keĢfedilmiĢtir (Mazeh et al. 2000). Ayrıca bu ötegezegen 

geçiĢ yöntemi kullanılarak gözlenmiĢ ve ıĢık eğrisi elde edilmiĢtir (Brown et al. 2001). 

Bu bulgular sonrasında, radyal hız ve geçiĢ yöntemi ötegezegen araĢtırmaları için daha 

kapsamlı bir Ģekilde kullanılmaya baĢlanmıĢtır. 

2.6.1. Dikine Hız Yöntemi 

ġuana kadar GüneĢ benzeri yıldızların etrafında dolanan yüzlerce gezegenin büyük bir 

çoğunluğu HARPS (the High Accuracy Radial velocity Planetary Search project, Mayor 
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et al. 2009) ve APPS (the Anglo-Australian Planet Search, Wittenmyer et al. 2012a) 

gibi uluslararası “dikine hız” programları kullanılarak keĢfedilmiĢtir. Bu programlar 

hem düĢük dikine hızların algılanabilmesi (düĢük kütleli gezegenlerin keĢfedilebilmesi 

için) hem de daha uzun gözlemsel verilerin eriĢimine olanak sağlanması için 

kullanılmaktadır. Dikine hız yöntemi ile hassas tayfölçerler kullanılarak gezegeni olan 

bir yıldızın dikine hızındaki küçük düzenli değiĢimler araĢtırılmaktadır. Yıldız (tek veya 

çift yıldız) bir ötegezegene sahip ise, yıldız ile gezegenin ortak kütle merkezi etrafında 

yörünge hareketi yaparken yıldızın yalpalanmasına ve dikine hızında bazı değiĢimlerin 

olmasına neden olur. Bu değiĢimler, yıldız bize yaklaĢırken gelen ıĢığın maviye ve 

bizden uzaklaĢırken de ıĢığın kırmızıya kayması Ģeklinde görülür (Mayor and Frei 

2003). Bu olay Doppler olayı olarak da bilinmektedir (ġekil 2.9). Bu düzenli değiĢimler 

ölçülerek gezegenin kütlesi ile yörüngesinin eğimi hesaplanabilmektedir. 

 

ġekil 2.9. Bünyesinde gezegen barındıran sistemdeki Doppler etkisinin temsili 

gösterimi (Anonim 2018d) 

2.6.2. GeçiĢ Yöntemi 

Ötegezegen keĢifleri için çok kullanılan diğer bir yöntem ise “geçiş” yöntemidir. Bu 

yöntem, bakıĢ açımıza göre bir gezegenin bağlı olduğu yıldızın önünden geçerken 

örtülmeden dolayı neden olduğu yıldızın parlaklığındaki küçük ve düzenli ıĢık 

değiĢimlerinin ölçüldüğü bir yöntemdir (ġekil 2.10). Çok hassas ıĢıkölçerler ile 

gözlenebilen bu değiĢimler gezegenlerin fiziksel boyutları hakkında bilgiler verir 



18 

 

(Mayor and Frei 2003; Santos 2008). GeçiĢ yöntemi kullanılarak keĢfedilen ilk gezegen 

HD209458B’dir (Charbonneau et al. 2000). ġimdilerde bu yöntemin kullanıldığı yer-

tabanlı gözlemlere WASP (Wide Angle Search for Planets (Collier et al. 2007) ve HAT 

(Hungarian Automated Telescopes, Howard et al. 2012) gibi projeler öncülük 

etmektedir. Bununla birlikte geçiĢ yöntemini kullanarak yaptığı keĢiflerle gezegen 

kataloğuna büyük katkı sağlayan gözlemevlerinden birisi olan NASA’nın 0.95 metrelik 

KEPLER uydusudur (Doyle et al. 2011). Ayrıca bu tür çalıĢmalarda kullanılan diğer bir 

önemli gözlemevi olarak Fransız Uzay Ajansı (CNES) ile Avrupa Uzay Ajansı (ESA) 

iĢbirliğinde uzaya gönderilen CoRoT uydusu da örnek verilebilir. 

 

ġekil 2.10. GeçiĢ olgusunun temsili gösterimi (Anonim 2018e) 

2.6.3. Doğrudan Görüntüleme Yöntemi 

„Doğrudan görüntüleme” yöntemi ile yapılan gezegen keĢfi en zor yöntemlerden 

biridir. Bu yöntem, sistemdeki gezegenin yıldız üzerine uyguladığı etkilere 

bakılmaksızın doğrudan gezegenin kendisinin görüntülemesine dayanan bir yöntemdir. 

Kızılötesi ıĢıkta daha iyi sonuç veren bu yöntemde yıldızın parlaklığı maskelenerek 

bölge taraması yapılır (Mayor and Frei 2003). Bu yöntemin baĢarılı bir Ģekilde 

sonuçlanabilmesi için ayrıca atmosferik çalkantı etkilerinden de kurtulmak 

gerekmektedir. Doğrudan görüntüleme yöntemi, ilk kez, ESO (European Southern 

Observatory)’nun VLT (Very Large Telescope) teleskopu kullanılarak 2M1207 

kahverengi cüce yıldızının etrafında bir gezegen olabileceği öngörülmüĢtür (Chauvin et 

al. 2004). Daha sonra, Chauvin et al. (2005) tarafından aynı teleskop ve yöntem ile 
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yapılan detaylı incelemeler sonucunda bu yıldızın etrafında bir gezegen olduğu 

doğrulanmıĢtır (ġekil 2.11). Ayrıca diğer yöntemler (tayfsal, astronomik ve fotometrik 

gözlemler) kullanılarak da bu gezegenin varlığı teyit edilmiĢ ve ismi 2M1207 b olarak 

literatüre geçmiĢtir (Ducourant et al. 2008). 

 

ġekil 2.11. 2M1207 yıldızında doğrudan görüntüleme yöntemi ile gözlenen gezegen 

adayı (Chauvin et al. 2004) 

2.6.4. Kütle Çekimsel Mikromercek Yöntemi 

Bu yöntemde mercek etkisinin görülebilmesi için bir biri ardına sıralanmıĢ iki yıldızın 

bakıĢ doğrultumuz ile aynı hizada olması gerekir. Bu etki, bize yakın olan yıldızın kütle 

çekim alanının artalandaki yıldızın ıĢığı üzerine bir mercekleme etkisi olarak görülür 

(ġekil 2.12). Bu hizalanma sırasında artalandaki yıldızın ıĢığı bükülerek sanal bir 

görüntü oluĢur ve bu yıldızın ıĢığı bu etki ile biraz daha büyütülmüĢ olur. Böylece, bu 

geçici etki süresince iki yıldızın zamana karĢı ölçülen toplam ıĢık Ģiddetinde önce bir 

artma ve bunu takiben de bir azalma görülür. Eğer, yakın yıldızın bir gezegeni var ise, 

bu gezegenin kendi kütle çekim alanı ayrıca ayırt edilebilir bir ilave mikromercek etki 

oluĢturacaktır (Selam 2008; Wright and Gaudi 2012). 
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ġekil 2.12. Kütle çekimsel mercek etkisinin temsili görüntüsü (Anonim 2018f) 

2.6.5. Konum ölçüm yöntemi 

Gezegen keĢifleri için kullanılan bir diğer yöntem ise “konum ölçüm” yöntemidir. 

Konum ölçüm yöntemi, gezegeni ile ortak kütle merkezi etrafında yörünge hareketi 

yapan bir yıldızın gezegenden kaynaklı gökyüzü düzlemindeki hareketinin hassas 

ölçümlerle tespit edilmesinden yola çıkarak gezegen keĢfi için kullanılan bir yöntemdir 

(Wright and Gaudi 2012). YaklaĢık 1.5 Mjup sahip HD 176051 b gezegeni konum ölçüm 

yöntemi ile keĢfedilen ilk ve tek gezegenidir (Muterspaugh et al. 2010). Ayrıca dikine 

hız yöntemi ile keĢfedilmiĢ olan Gliese 876b gezegenin kütlesi, konum ölçüm yöntemi 

kullanılarak belirlenen ilk gezegen kütlesidir (Benedict et al. 2002). 

2.6.6. Zamanlama Yöntemi 

Son yıllarda, GüneĢ-benzeri yıldızlardan çok farklı yıldızların gezegen sistemine sahip 

olduğu keĢifleri yapılmıĢtır. Bunlardan en dikkat çekici olanı ise kısa dönemli örtülme 

gösteren CV’ler ve PCEB’ler gibi sistemlerin etrafındaki gezegen keĢifleridir. Bu 

keĢifler, çift yıldız sisteminin kütle merkezinin hareketinden kaynaklanan ve sistemdeki 

bileĢenlerin karĢılıklı olarak birbirlerini örtme zamanlarındaki periyodik değiĢimlerin 

ölçülmesi sonucu görülen LTT etkisinin incelenmesiyle yapılmıĢtır (Beuermann et al. 

2012a; Marsh et al. 2014). Bu etki, sistemdeki iki yıldızın kütle merkezinin görünmeyen 

üçüncü bir cismin veya gezegen sisteminin kütle çekimi etkisinden kaynaklanmaktadır 
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(ġekil 2.11). Bu görünmeyen cisimler sistemin kütle merkezi etrafında dolanırken bakıĢ 

yönümüz doğrultusunda iki merkezi bileĢen yıldızın ileri ve geriye doğru sallanmasına 

neden olabilir. Bu nedenle, merkezi iki yıldız bize daha yakın olduğunda örtülmeden 

gelen ıĢık gözlemciye biraz daha erken veya merkezi iki yıldız biraz daha uzak 

olduğunda ise ıĢık biraz daha geç gelir. Bu LTT etkisi ölçülebilir olup bu türden çift 

yıldız sistemlerinde üçüncü cismin olup olmadığını araĢtırmak için kullanılabilmektedir 

(Horner et al.2013). 

 

ġekil 2.13. LTT etkisinin temsili gösterimi 

Yakın çift yıldız sistemlerinin büyük dikine hız değiĢimleri, onların çevresindeki 

gezegenlerden kaynaklanan küçük salınımları maskelediğinden dikine hız tekniğinin bu 

sistemler üzerindeki hassasiyeti yetersiz kalmaktadır. Benzer Ģekilde geçiĢ yöntemi ile 

yakın çift sistemlerin etrafında dolanan gezegenleri incelemek için çok uzun ve çok 

hassas ıĢık ölçüm gözlemleri gerekmektedir. “Zamanlama” yöntemindeki LTT 

sinyalinin yarı-genlik değeri K, sistemdeki üçüncü cismin kütlesi ve dönemi ile orantılı 

(K ~ M3 ve K ~ P3
3/2
) olduğundan diğer keĢif yöntemlerinin (dikine hız ve geçiĢ gibi) 

tersine bu yöntemi uzun yörünge dönemli ve büyük kütleli gezegenler için daha hassas 

bir yöntem yapmaktadır. Bununla birlikte çift yıldız sisteminin düĢük kütleli olması 

LTT etkisinin genlik değerini arttırdığından bu yöntemi yakın çift yıldız sistemlerinde 

kullanmak daha çok avantaj sağlamaktadır. Bu yüzden, zamanlama yöntemi yakın çift 

yıldız sistemi etrafında dolanan gezegen sistemlerinin keĢfi için kullanılabilecek en iyi 
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ve hassas yöntemdir (Pribulla et al. 2012). Yer tabanlı ıĢık ölçüm gözlemlerinden elde 

edilen ve LTT yöntemi ile yola çıkarak etrafında gezegen olduğu düĢünülen ilk sistem 

HW Vir’dir (Lee et al. 2009). Benzer Ģekilde zamanlama yöntemi kullanılarak etrafında 

gezegen varlığından bahsedilen diğer sistemler ise HU Aqr (Schwarz et al. 2009; Qian 

et al. 2011; Gozdziewski et al. 2012; 2015), DP Leo (Qian et al. 2010a), NN Ser 

(Beuermann et al. 2010), RZ Dra (Yang et al. 2010), QS Vir (Almeida and Jablonski 

2011), UZ For (Potter et al. 2011), ve NSVS 14256825 (Almeida et al. 2013)’dir. 

KEPLER'in, özellikle Kepler-47 çift yıldız sisteminin etrafında dolanan iki gezegenin 

keĢfi ile bu sistemlerdeki gezegenlerin varlığı kanıtlansa da, yakın çift yıldız 

sistemlerinin minimum zamanlarındaki değiĢimler farklı fiziksel mekanizmalardan 

kaynaklanıyor olabilir. Bu nedenle zamanlama yöntemi ile araĢtırılan bu tür 

sistemlerdeki gezegenlerin güvenli tespiti için en azından iki kritere ihtiyaç duyulur. 

Birincisi, minimum zamanlarındaki bu değiĢimin kaynağının sistemdeki gezegen 

olduğunu doğrulamak için LTT sinyalinin zamanla tekrarlayan ve periyodik olan bir 

sinyal olması gerekir. Bu yüzden gözlem verileri, değiĢimdeki en uzun dönemin en az 

iki tam çevrimini kapsamalıdır. Diğer bir Ģart ise keĢfedilen gezegenin, bağlı olduğu 

sistemdeki bileĢen yıldızların yaĢları ile karĢılaĢtırılabilir bir zaman ölçeğinde 

dinamiksel olarak kararlı (yörüngelerinin kararlı) olması gerekir (Orosz et al. 2012; 

Horner et al. 2013; Hinse et al. 2014). Son zamanlarda yapılan çalıĢmalarda bu 

sistemlerin her birinde önerilen gezegenlerin dinamik evrimleri incelenmiĢ ve bunlardan 

sadece NN Ser (Horner et al. 2012b) ve UZ For (Horner et al. 2014) sürekli kararlılık 

testini geçmiĢtir. HU Aqr (Horner et al. 2011), NSVS 14256825 (Wittenmyer et al. 

2013), SZ Herculis (Hinse et al. 2012), HW Vir (Horner et al. 2014) gibi sistemlerde 

önerilen gezegen sistemlerinin yalnızca birkaç yüz-yıl ile bin-yıllık bir zaman ölçeğinde 

dinamik olarak kararsız oldukları bulunmuĢtur. Daha sonraki çalıĢmalarda, 

Gozdziewski et al. (2012) tarafından HU Aqr için elde edilen yeni veriler sonucunda 

sistemde ikili ve tekli gezegen modelleri tartıĢılmıĢtır. 2011–2014 yılları arasında HU 

Aqr’den alınan veriler sonucu sistem tekrar incelenmiĢ ve O-C eğrisinde önceki yıllara 

göre bir sapma gözlenmiĢtir. Bu sapmanın 3. cisim ile birlikte sistemin diğer fiziksel 

etkenlerinden kaynaklanıyor olabileceği öngörülmüĢtür (Gozdziewski et al. 2015). 
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2.7. Çift Yıldız Sistemlerinde Dönem DeğiĢimine Neden Olabilecek Diğer Etkenler 

Yakın bir çift yıldız sisteminde gözlenen dönem değiĢimini açıklamak için önerilen 

diğer fiziksel mekanizmalar madde aktarımı, madde ve açısal momentum kaybı ve 

manyetik etkinlik olarak sıralanabilir. 

i) Madde aktarımı: Çift yıldız sistemlerinin O-C diyagramında parabolik bir değiĢim 

gözlenmesi durumunda bileĢenler arasında korunumlu madde aktarımı durumu olabilir. 

Korunumlu madde aktarımında bir bileĢen tarafından kaybedilen maddenin tamamı eĢi 

tarafından kazanılır. Böylece çift sistemin toplam kütlesi, toplam yörüngesel açısal 

momentumu ile birlikte korunmuĢ olur. Bu nedenle M1+M2 = MT sabit kalır (dM1=-

dM2). Madde aktarım oranını hesaplamak için (Rovithis-Livaniou, 2005), 

 ̇  
 ̇

  

    

       
          (2.3) 

eĢitliği kullanılabilir. Burada  ̇ güneĢ kütlesi cinsinden madde aktarım oranını, M1, M2 

sistemdeki bileĢenlerin kütlelerini, P sistemin yörüngesel dönemini ve  ̇ ise dönem 

değiĢimini ifade etmektedir. 

ii) Madde ve açısal momentum kaybı: Çift yıldız sistemlerinde madde kaybı dönem 

değiĢimine sebep olabilecek diğer etkenlerden biridir. Bu sistemlerde en çok olması 

beklenen olaylardan biri olan ve korunumlu olmayan madde kaybı yıldız rüzgarları veya 

Roche lobu taĢması nedeniyle gerçekleĢebilir. Bir nova veya süpernova sonucunda da 

madde kaybı meydana gelebilir. Yıldız rüzgarları nedeniyle madde kaybı için 

yazılabilecek en basit gösterim,  

 ̇

 
  

  ̇

       
             (2.4) 

Ģeklindedir (Rovithis-Livaniou, 2005). 
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Dönem değiĢimine neden olan diğer bir etken olan açısal momentum kaybı ise manyetik 

frenleme veya kütle çekimsel radyasyon nedeniyle oluĢur (Andronov et al. 2003; 

Brinkworth et al. 2006; Vogel et al. 2008; Rappaport et al. 1983). Çift yıldız 

sistemlerindeki bileĢen yıldız bir kabuk dinamo mekanizması tarafından beslenen bir 

manyetik alana sahiptir. Açısal momentum kaybı bu manyetik alan kuvvetine ve yıldız 

rüzgarlarına bağlıdır. Bu mekanizmaya kısaca “manyetik frenleme” denilmektedir. Kısa 

dönemli sistemlerde önemli olan bir diğer açısal momentum kayıp mekanizması ise 

kütle çekimsel radyasyondur. Çift sistemler bu radyasyonu yayarken beraberinde açısal 

momentum kaybı da gerçekleĢtirir. Yıldız rüzgarları ile açısal momentum kayıp oranı, 

kütle çekimsel radyasyonun neden olduğu açısal momentumun kayıp oranından çok 

daha büyüktür. Sistemin toplam açısal momentum oranı, her iki mekanizma tarafından 

gerçekleĢen açısal momentum kayıp oranı toplanarak elde edilir. Bu açısal momentum 

kaybı, yörünge ayrıklığı azaldıkça artmakta, fakat sistemin toplam kütlesi azaldıkça 

azalmaktadır. Sistemdeki toplam açısal momentum,  ; 

      √
  

 
                                                                                           (2.5) 

eĢitliği ile ifade edilir. Burada         , bileĢenlerin kütleleri,   sistemin toplam 

kütlesi   ise yörünge yarı-büyük eksen uzunluğunu tanımlar. Sistemde açısal 

momentum kaybı,  ;̇ 

 ̇  
 

 
   

  

   
 
 

      
 ̇

 
 
 

    (2.6) 

eĢitliği ile verilir. Bağıntıda   ve  ̇ sırasıyla, çift sistemin yörünge dönemini ve yörünge 

dönem değiĢimini ifade etmektedir.  

Kütle çekimsel radyasyonun neden olduğu açısal momentum kaybı,    ̇   ; 
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(
  

  
)
    

    
  

 
 
    

  
        

   
                                                       (2.7) 

Ģeklinde ifade edilir. Burada,   ıĢık hızıdır.  

Manyetik frenleme nedeniyle oluĢan açısal momentum kaybı,   ̇    ise 

(
  

  
)
    

                   
 (

 

  
)
 

                                                 (2.8) 

eĢitliği ile verilir. Burada,   rad s
-1

 cinsinden bileĢen yıldızın açısal dönme frekansını, 

        sırasıyla bileĢen yıldızın ve GüneĢ’in yarıçaplarını tanımlar. 

iii) Manyetik etkinlik: Bir çift yıldız sistemindeki bileĢen yıldızın GüneĢ benzeri 

manyetik çevrimi sonucunda ortaya çıkan manyetik etkinliği sistemin O-C 

diyagramında kısa zaman ölçeğinde görünen yarı düzenli veya yarı periyodik 

değiĢimlere neden olabilir (Applegate 1992; Lanza et al. 1998). Bu manyetik etkinlik 

yıldızın çekirdeği ile onun dıĢ bölgeleri arasında transfer edilen bir miktar açısal 

momentum üretebilir. Bu transfer, yıldızın çekirdeği ile onun dıĢ kabuğunun açısal 

hızlarının değiĢmesine ve bunun sonucunda ikisi arasında uyumsuzluklara ve Ģekilsel 

olarak bozulmalara neden olur. Böylece yıldızın kuadrupol momentinde O-C 

diyagramına yansıyan yarı-periyodik değiĢimler/salınımlar meydana gelir. Çift yıldız 

sisteminde manyetik etkinlik nedeniyle dönem değiĢimi; 

 
  

 
      

  

     
 
                                                                                      (2.9) 

Ģeklinde ifade edilir. Burada,    sistemdeki yörüngesel dönem değiĢimini,      ve    

sırasıyla manyetik olarak aktif yıldızın kütlesini ve kütle çekimsel kuadrupol 

momentini,   ise çift yıldız sisteminin yörünge ayrıklığını tanımlar.  
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iv) Eksen dönmesi: Kütle kaybı ve madde aktarımı gibi fiziksel etkenler dönem değiĢimi 

üzerinde tekyönlü bir değiĢime neden olur ve sistemin yörüngesel periyodu uzar veya 

kısalır. Fakat eksen dönmesi çift yönlü periyodik bir değiĢime neden olur. Eksen 

dönmesi 3 farklı Ģekilde karĢımıza çıkmaktadır: 

- IĢık eğrisindeki ardıĢık birinci ve ikinci minimum zamanların farklılık göstermesi 

- Minimumlardaki iniĢ ve çıkıĢ kollarının asimetrisi 

- Ġkinci minimumun birinci minimuma göre evre kayması göstermesi 

Eksen dönmesinin sayısal olarak gözlenmesi için en uygun durum, yan minimumların 

baĢ minimumlara göre kayma miktarlarını elde etmektir. Bu iĢlem için de minimum 

sürelerinin gözlemlenmesi gerekmektedir. ġekil 2.14’de birinci minimumlar sürekli sıfır 

evreye oturtularak ikinci minimumların 0.5 evre civarındaki sinusoidal olarak salınması 

gösterilmektedir. 

 

ġekil 2.14. Ġkinci minimumun birinci minimuma göre evre kaymasının gösterimi 

(Bozkurt 2006) 

Bu sistemler genelde sinüs eğrisine sahip bir değiĢime sahip iken bunun dıĢında 

birbirine paralel çevrimli değiĢim gösteren türleri de görülebilir. Teorik ve gözlemsel 

bulguların karĢılaĢtırılması için eksen dönmesi gösteren sistemlerin analizleri ve 

böylece bileĢen yıldızların içyapı sabitine ulaĢılması önemlidir (Bozkurt 2006). 
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3. MATERYAL ve YÖNTEM 

3.1. Materyal 

Bu çalıĢmada, bazı yakın örten çift yıldız sistemlerinin (CV’ler ve PCEB’ler gibi) 

minimum zamanları hesaplanarak yörüngesel dönemlerinde herhangi bir değiĢimin olup 

olmadığı “zamanlama” yöntemi kullanılarak incelendi ve varsa, bu değiĢimlere neden 

olan etkenlerin neler olduğu tartıĢıldı. Ġncelenen kaynakların listesi Çizelge 1.1’de 

verilmiĢtir. Seçilen kaynakların kısa yörünge dönemine sahip olması nedeniyle bir 

gözlem sezonu içerisinde birçok örtülme gözlenebildi (her ay için 1–3) ve kullanılan 

hassas CCD kameralar sayesinde minimum zamanları birkaç saniye doğrulukla tespit 

edilebildi. Ayrıca yılın her zamanı için gözlenebilecek aday kaynaklar seçilmiĢtir. 

Kaynak seçiminde dikkat edilen diğer bir husus ise gözlenecek kaynakların keskin ve 

derin minimumlara (ġekil 1.1) sahip olmasıdır. 

3.1.1. Ġncelenen Kaynaklar 

i) NSVS 14256825 

NSVS 14256825 sdOB ile dM türü yıldızları içeren ve 159 dakikalık yörüngesel 

döneme sahip olan bir PCEB sistemidir (Almeida et al. 2012). Ayrıca HW Vir türü bir 

çift yıldız sistemi olan NSVS 14256825’nin parlaklığı 13.22−14.03 (V) kadir 

aralığındadır (Wils et al. 2007). Spektroskopik ve fotometrik gözlemlerden, sistemin 

eğimi                 bileĢenlerin kütlesi ile yarıçapları                    , 

                    ve                    ,                     ve 

bileĢenler arası uzaklığı                  olarak hesaplanmıĢtır (Almeida et al. 

2012). Bu sistem, North Sky Variability Survey (NSVS) ile keĢfinden (Wozniak et al. 

2004) bu yana takip edilmiĢ ve birçok minimum zamanı elde edilmiĢtir (Kilkenny and 

Koen 2012; Beuermann et al. 2012a; Almeida et al. 2013; Lohr et al. 2014). 
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ii) HU Aqr 

AM Her yıldızlarının bir üyesi olan HU Aqr, oldukça yüksek manyetik alanlı bir beyaz 

cüce ile M4V türü bir eĢ yıldıza ve 125 dakikalık yörüngesel döneme sahip bir çift 

yıldız sistemidir (Warner 1995). Örtülme anında sisteminin parlaklığı 3−4 kadir 

düĢebilmektedir (ġekil 1.1b). Hem optik (15−19 kadir) hem de X-ıĢını dalga boylarında 

polarlar arasında en parlak olanıdır (Schwope et al.1993; Schwope et al. 2001). Bu 

nedenle, 1993 yılında ROSAT tarafından keĢfedildiğinden beri, çeĢitli dalga boylarında 

en kapsamlı olarak gözlemlenen ve çalıĢılan polardan biri haline gelmiĢtir (Schwope et 

al. 1993, 2001; Harrop-Allin et al. 1999; Bridge et al. 2002; Schwarz et al. 2009). 

Schwope et al. (2001) tarafından ilk defa sistemin yörüngesel döneminde yarı-periyodik 

bir değiĢimin olduğu bildirilmiĢtir. 

iii) V470 Cam 

Hamburg Schmidt Quasar Survey ile keĢfedilen V470 Cam (HS 0705+6700), parlaklığı 

14.6 (R) kadir olan, sdB ve dM türü yıldızları içeren ve 138 dakikalık yörüngesel 

döneme sahip olan bir PCEB’dir. IĢık eğrisi ve radyal hız ölçümlerinden, birinci ve 

ikinci bileĢenlerin sırasıyla kütleleri 0.483 M⊙ve 0.134 M⊙, yarıçapları 0.239 R⊙ ve 

0.186 R⊙, sistemin yörünge yarı-ana ekseni 0.81 R⊙ ve eğimi 84  olarak hesaplanmıĢtır 

(Drechsel et al. 2001). Bu sistem için, keĢfinden bu zamana kadar birçok minimum 

zamanı elde edilmiĢ ve ıĢık eğrisi parametrelerinin doğruluğu üzerine çalıĢmalar 

yapılmıĢtır (Niarchos et al. 2003). 

iv) HW Vir 

sdB çift yıldız sistemlerinin prototipi olan HW Vir 168 dakikalık bir yörüngesel döneme 

sahip değen bir çift sistemdir (Menzies and Marang 1986). Ayrıca UV Sky Surveys ile 

parlaklığı 10.5 (V) kadir olarak belirlenmiĢ (Carnochan and Wilson 1983) ve 

Wlodarczyk and Olszewski (1994) tarafından Mt. Shuro Gözlemevin’deki 60 cm’lik 

teleskop kullanılarak birinci bileĢenin yarıçapı R1 = 0.18 R⊙ ve kütlesi M1 = 0.5 M⊙ 
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olan sıcak sdB alt-cüce, ikinci bileĢenin yarıçapı R2 = 0.18 R⊙ ve kütlesi M2 = 0.15 M⊙ 

olan H-R diyagramında ana kola yakın bir yıldız olarak tespit edilmiĢtir. Bu sistemin 

dönem değiĢimi neredeyse keĢfinden bu yana birçok araĢtırmacı tarafından takip 

edilmiĢtir. Ġlk minimum zamanı 1984’te elde edilmiĢtir (Marang and Kilkenny 1989; 

Kilkenny et al. 1991, 1994, 2000). Sistemin azalan yörüngesel dönemi ilk olarak 

Kilkenny et al. (1994) tarafından rapor edilmiĢtir. 

iv) NSVS 07826147 

Kısa dönemli (233 dk) değen bir çift yıldız sistemi olan NSVS 07826147, sdB ve dM 

türü yıldızları içeren yedinci sistemdir (Kelley and Shaw 2007). HW Vir türü olan bu 

sistemin parlaklığı 13.08 (V) kadir olup oldukça derin bir minimuma sahiptir (ġekil 

1.1). Sistemin fiziksel parametreleri M1 = 0.376 ± 0.055 M⊙,  R1 = 0.166 ± 0.007 R⊙,  M2 

= 0.113 ± 0.017 M⊙, R2 = 0.152 ± 0.005 R⊙ ve yörüngesel ayrıklığı ise a = 0.98 ± 0.04 

R⊙ olarak bulunmuĢtur (For et al. 2010). Ġlk dönem değiĢimi For et al. (2010) 

tarafından incelenmiĢtir. 

3.1.2. Gözlemevleri 

Seçilen kaynakların gözlemleri, ağırlıklı olarak Antalya Bakırlıtepe’de bulunan 

TÜBĠTAK Ulusal Gözlemevi bünyesindeki SI 1100 Serisi CCD kameraya sahip 100 

cm’lik T100 teleskopu ile kısmen de Andor DW436 kameraya sahip RTT150 teleskopu 

ve Adıyaman Üniversitesi Merkezi AraĢtırma Merkezi Laboratuarına bağlı gözlemevi 

bünyesindeki yüksek hızlı ve hassasiyetli Andor Ġkon-M 934 CCD kameraya sahip 60 

cm’lik ADYU60 teleskopu ile gerçekleĢtirilmiĢtir. Ayrıca Girit adasında bulanan 

Skinakas (SKO) Gözlemevindeki 1.3 m’lik teleskop (Andor DZ436 CC kamera) ve 

Polonya’da bulunan Suhora (SUH) ile Krakow (KRK) gözlemevlerindeki 60 cm’lik 

küçük çaplı teleskoplar (sırasıyla Apoge Alta U47 ve iKon DZ-936B-BV CCD 

kameralar) da kullanılmıĢtır. Bununla birlikte Bulgaristan Ulusal Astronomi 

Gözlemevinde (NAO) bulunan 2 metrelik teleskop (Princeton Instruments VersArray, 

PIVA dijital kamera sistemi), del Roque de Los Muchachos gözlemevindeki (ORM, La 
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Palma, Ispanya) 2 metrelik robotik Liverpool teleskopu (RISE kamera, Steele et al. 

2004) ve Thai Ulusal Gözlemevinde (TNO, Tayland) bulunan 2.4-m’lik teleskop 

(ULTRASPEC, Dhillon et al. 2014) gibi yurtdıĢında bulunan bazı teleskoplarla da 

gözlemler yapılmıĢtır. Bu çalıĢmada kullanılan teleskopların ayrıntılı bilgilerine 

ulaĢmak için ayrıca bkz. Gozdziewski et al. (2012, 2015), Nasiroglu et al. (2017) ve 

Slowikowska et al. (2018). 

3.2. Yöntem 

3.2.1 Gözlem Verilerinin Toplanması 

Gözlem verilerinin büyük bir çoğunluğu filtresiz (beyaz ıĢık) ve temel görüntü 

indirgeme verileri Bias, Dark ve Flat her gözlem gecesi için ayrı ayrı alındı. TUG T100 

teleskopu, ADYU60 teleskopu ve yurtdıĢında kullanılan teleskoplar ile gözlem 

yapılırken, kaynaklardan daha iyi ıĢık toplanabilmesi için gözlem zamanları özellikle 

Yeniay dönemlerine (karanlık gecelerde) göre planlandı. Örtülme ıĢık eğrilerinin hassas 

bir Ģekilde elde edilebilmesi için kullanılan CCD kameraların görüntü okuma süreleri ve 

incelenen kaynakların parlaklıkları oldukça önemlidir. Bu nedenle, incelenen 

kaynakların parlaklıklarına göre uygun teleskoplar kullanılmıĢtır. ADYU60 teleskopu 

için poz süresi kaynağın parlaklığına bağlı olarak 10 ile 20 s arasında değiĢmektedir. 

Kullanılan CCD (1Kx1K) kameranın görüntü okuma süresi 1 s'den daha kısa bir süre 

olup, gözlem zamanında incelenen kaynaklardan seri ve hızlı bir Ģekilde veri alma 

imkanı sağlamaktadır. 

TUG T100 teleskopunda ise poz süresi kaynağın parlaklığına göre 3 ile 10 s arasında 

değiĢmektedir. Bu teleskopta gözlem sırasında CCD’nin (4Kx4K) görüntü okuma hızını 

düĢürmek için binning-2x2 modu kullanıldı ve okuma hızı 12−13 s’ye kadar düĢürüldü. 

HU Aqr gibi bazı sönük cisimlerin gözlemi sırasında ise Binning-2x2 modu ile birlikte 

Sub-Array modu kullanılarak görüntü boyutu 300x300 piksele ve poz süresi 3−5 s'ye 

düĢürülerek okuma hızı 2−3 s'ye düĢürüldü. ġekil 3.1.’de Sub-array yöntemi ile HU 

Aqr’in gözleminden elde edilmiĢ ıĢık eğrileri verilmiĢtir. ġekilde de görüldüğü gibi 
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sadece ilgilenilen alanın görüntüsü alınarak hızlı bir Ģekilde foton sayımı 

yapılabilmektedir. Bu yöntem kullanılarak HU Aqr ve örtülme ıĢık eğrisi buna benzer 

diğer çift yıldız sistemleri için örtülmelerin iniĢ/çıkıĢ (ingress/egress) kolları ve 

minimum zamanları hassas bir Ģekilde elde edilebilmektedir. Uygulanan gözlem 

yöntemleri için ayrıca bkz. Gozdziewski et al. (2012, 2015), Nasiroglu et al. (2017). 

 

ġekil 3.1. TUG T100 teleskopunda Sub-Array yönteminin kullanılması 
Görüntü boyutu ve poz süresi düĢürülerek görüntü okuma hızı 2−3 s'ye düĢürülmüĢ ve HU Aqr çift yıldız 

sistemindeki örtülmenin çıkıĢ kolu hassas bir Ģekilde gözlenebilmiĢtir. 

3.2.2. Verilerin Ġndirgenmesi 

Veri indirgeme iĢlemi Python, Iraf ve Sextractor gibi yazılımlar kullanılarak yapıldı. 

Veri indirgeme iĢlemi sırasında standart Bias (anlık görüntü), Dark (Kara akım) 

çıkarımı ve Flat (düz alan görüntüsü) düzeltmeleri yapıldı. Andor CCD’ler için dark 

üretimi ihmal edilebilir seviyede olduğu için o CCD’lerden alınan görüntüler için 

sadece Bias ve Flat indirgemesi yapıldı. Temel amacımız sadece fark ıĢık ölçümünü 

elde etmek olduğu için herhangi bir standart yıldız gözlenmedi. Fakat veri indirgeme 

süresince karĢılaĢtırma yıldızı olarak kaynağa hem parlaklık hem de konum olarak en 

yakın yıldız kullanıldı. 
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Bu iĢlemlerden sonra her bir yıldızın örtülme ıĢık eğrisi fark ıĢık ölçümü yapılarak elde 

edildi. Daha sonra, O-C diyagramlarının elde edilmesinde kullanılan minimum 

zamanları, örtülme ıĢık eğrilerinin uygun fonksiyonlar (Gauss, Sigmoid, polinom, vb.) 

ile fit edilmesi sonucunda hassas bir Ģekilde hesaplandı. ġekil 3.2 ve 3.3’de ADYU60 

ve TUG T100 teleskopları ile yapılan gözlemlerden elde edilen bazı çift yıldız 

sistemlerinin örtülme ıĢık eğrileri ve minimum zamanlarının hesaplanması için 

uygulanan fit modellerine örnekler verilmiĢtir. 

Minimum zamanları her bir kaynak için literatürdeki hesaplanma Ģekline göre ele alındı. 

Bazı kaynaklarda bu zaman örtülme sürecinin tam orta noktası ve bazı kaynaklarda ise 

örtülmedeki çıkıĢ veya iniĢ kolunun tam orta noktası olarak hesaplanmıĢtır. Örnek 

olarak, V470 Cam, NSVS 14256825, HW Vir, vb., çift yıldız sistemlerinin örtülme ıĢık 

eğrileri ters Gauss fonksiyonunun G(τ) bir polinom P(τ) ile çarpımından elde edilen 

eĢitlik ile fit edilerek minimum zamanları hesaplandı. Bu eĢitlik, 

            (      ) (3.1) 

  τ          * 
 

 
(
|τ|

  
)
  
+ (3.2) 

  τ       τ   τ
  (3.3) 

Ģeklinde ifade edilebilir (Beuerman et al. 2012). Burada, τ= t - p1 ve pi, i = 1...8 ise fit 

parametreleridir. Uygulanan bu model her bir örtülme ıĢık eğrisinin tam orta noktası 

olan minimum zamanını tespit etmektedir (ġekil 3.2).  

HU Aqr gibi çift yıldız sistemlerinin minimum zamanları örtülmelerdeki çıkıĢ kolunun 

sigmodial bir fonksiyon ile fit edilerek tam orta noktalarının tespit edilmesiyle 

hesaplanmıĢtır (ġekil 3.3). Bu sigmoidal fonksiyon, 
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(        [    ]    )
 (3.4) 

burada,         sırasıyla örtülmedeki çıkıĢ kolundan önceki ve sonraki değerler, t0: a1 

ve a2 limit değerleri arasındaki orta nokta (minimum zamanı), Δt: t değerindeki değiĢme 

miktarı (Gozdziewski et al. 2012).  

 

ġekil 3.2. V470 Cam ve NSVS 14256825’in ADYU60 ve TUG T100 teleskopları ile 

yapılan gözlemlerden elde edilen ıĢık eğrileri 
Siyah noktalar indirgeme sonrası fark ıĢık ölçümünden elde edilen örtülme ıĢık eğrilerini, kırmızı çizgi ise 

minimum zamanını elde etmek için ıĢık eğrisine uygulanan fit modelini (EĢitlik 3.1) göstermektedir.  

 

ġekil 3.3. HU Aqr’in TUG T100 teleskopundan elde edilen örtülme ıĢık eğrisi 
Burada örtülmenin çıkıĢ kolu EĢitlik 3.4 ile fit edilerek minimum zamanı tespit edilmiĢtir. 
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IĢık eğrilerinin uygun fonksiyonlar ile fit edilmesi sonucu JD olarak elde edilen 

minimun değerleri her bir kaynak için BJD değerlerine dönüĢtürüldü (Eastman et al. 

2010). BJD’ye dönüĢtürülen minimum zamanlarından gözlenen minimum (O = 

Observed) zamanları ve                  eĢitliğinden ise hesaplanan minimum (C 

= Calculated) zamanları elde edilebilir. Bu değerlerin farkının O-C, çevrim (L) 

değerlerine karĢılık grafiği ise O-C diyagramını verir (Budding and Demircan 2007; 

Andrae et al. 2010). 

3.2.3. Dönem değiĢimlerinin incelenmesi 

Ġncelediğimiz kaynakların yörüngesel dönemlerinde değiĢim olup olmadığına bakmak 

için her bir kaynağın elde edilen minimum zamanları doğrusal ıĢık elemanları ile fit 

edilir. Bunu yaparken, çift yıldız sistemindeki iki yıldızın izole olduğunu ve sistemdeki 

dönem değiĢimine neden olan herhangi bir mekanizmanın olmadığını göz önünde 

tutarak minimum zamanlarının 

            (3.5) 

Ģeklinde doğrusal olması beklenir (Hilditch 2001). Burada, T0 doğruluğundan emin 

olunan baĢlangıç minimum zamanını (referans epoch), P0 sistemin yörünge dönemini, L 

ise T0’dan itibaren meydana gelen örtülme sayını veya çevrim numarasını simgeler. 

Sistemde dönem değiĢimine neden olan herhangi bir LTT etkisi varsa bu etki doğrusal 

ıĢık elemanları fitinden sonra sistematik bir artık olarak gözlenir. LTT etkisinden 

kaynaklanan bu artıkların tekrarlayan olması beklenir. Bu yüzden objelerin dönem 

değiĢimlerinin verimli bir Ģekilde incelenebilmesi için her bir obje için uzun dönemli 

veri toplanması gerektirmektedir. LTT etkisini tartıĢabilmek için aĢağıdaki gibi yeni fit 

modelleri uygulanır. 

LTT etkisinin doğrusal ıĢık elemanları ile birleĢtirilmesiyle sistemin minimum zamanı, 
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 ö                                (3.6) 

Ģeklinde yazılabilir. Burada,  , LTT sinyalini simgelemektedir. Sistemdeki gezegenlerin 

yörünge parametrelerini temsil eden (                 ise aĢağıda ayrıntılı bir Ģekilde 

verilmiĢtir. Hilditch (2001)’i takiben sistemdeki dönem değiĢimlerine neden olan LTT 

etkisine uygulanabilecek fit modellerinden doğrusal ıĢık elemanlı modeli 

       ö                               (3.7) 

ve kuadratik ıĢık elemanlı modeli, 

       ö               
                    (3.8) 

Ģeklinde gösterilebilir. Kuadratik ıĢık elemanlı modelindeki     ̇   niceliğinden 

dönem değiĢimlerinin sistemde olabilecek diğer fiziksel mekanizmalardan kaynaklanıp 

kaynaklanmadığı tartıĢılabilir. Fitler sonucunda yörünge dönemindeki değiĢimlerden 

elde edilen artıklar incelenir ve bir veya birden fazla Kepler yörünge modeli ile fit 

edilerek sistemde gezegen olup olmadığı tartıĢılır. 

Burada çift yıldız sistemindeki iki yıldız, kütleleri toplanarak (  ) tek bir yıldızmıĢ gibi 

düĢünülür. EĢitlik 3.7’den yola çıkarak sistemdeki herhangi bir gezegen için LTT 

sinyali 

      
  

 
 (3.9) 

Ģeklinde ifade edilebilir. Burada, c ıĢık hızı ve    

        [                        √    
         ] (3.10) 
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Bu eĢitlikteki      .. gezegenlerin numarası,    ve    sırasıyla sistemin dinamik 

merkezine göre gezegenlerin yörünge eksentrisitesi ve perihelin argümanı,       ise 

                          Ģeklinde Kepler eĢitliklerinden elde edilen eksentrisite 

anomalisidir. Bu eĢitlikteki          Kepler’in 3. yasası uyarınca gezegenin LTT 

yörüngesindeki ortalama hareketini temsil eder.    ve        sırasıyla gezegenlerin 

perihelden geçiĢ zamanı ve yörünge dönemini temsil eder. LTT sinyalinin yarı-genlik 

değerleri   , 

   (
 

 
)

  

     
          ve       (

 

 
)

  

        
        (3.11) 

olarak ifade edilir. Burada,        gezegen yörüngelerinin yarı-büyük eksen uzunluğu, 

     referans düzlemi ile gezegenlerin gerçek yörüngesi arasındaki açı,    yıldızların 

toplam kütlesi ve      ise gezegenlerin kütlesidir. Daha sonra, fitlerden elde edilen 

parametrelerden yola çıkarak, incelenen dönem değiĢimlerinin kaynağının ne olduğu 

tartıĢılır. 

LTT sinyalinden yola çıkarak, dönem değiĢimleri için uygun en-küçük-kareler yöntemi 

uyguladıktan sonra kütle-fonksiyonu da elde edilebilir. Buradaki  , evrensel çekim 

sabitidir. 

      
        

 

       
 
 
   

 

        
 

  
  (3.12) 

Kullanılan yöntem ve modellerin ayrıntıları için bakınız (Gozdziewski et al. 2012). 
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4. ARAġTIRMA BULGULARI ve TARTIġMALAR 

ÇalıĢmalarımız kapsamında Haziran 2014 ve Ocak 2018 tarihleri arasında incelenen 

kaynaklardan 300’e yakın minimum zamanı elde edilmiĢ ve bu kaynakların O-C 

diyagramları incelenmiĢtir. Elde edilen sonuçlardan, bazı sistemlerin O-C 

diyagramlarında gözlenen değiĢimlerin olası bir LTT etkisi sonucunda oluĢtuğu ve 

bazılarında ise LTT’ye ek olarak veya sadece fiziksel etkenlerin sebep olduğu 

düĢünülmektedir. Bazı sistemlerin O-C diyagramlarında ise herhangi bir değiĢimine 

rastlanmamıĢtır. Çoğu kaynakta gözlenen değiĢimlerin daha iyi irdelenebilmesi için 

daha uzun dönemli gözlem verilerine ihtiyaç duyulmaktadır. 

4.1. NSVS 14256825 

NSVS 14256825’nin minimum zamanları Ģuana kadar Wils et al. (2007), Kilkenny and 

Koen (2012), Beuermann et al. (2012a), Almeida et al. (2013) ve Lohr et al. (2014) 

tarafından elde edilmiĢ ve sistemin O-C diyagramı incelenmiĢtir. Bununla birlikte Qian 

et al. (2010b) ve Zhu et al. (2011)’de bu sistemin O-C diyagramında değiĢimlerin 

olduğunu önermiĢ, fakat bu önerilerini destekleyecek herhangi bir gözlemsel veri 

paylaĢmamıĢladır. Kilkenny and Koen (2012) sistemin yörüngesel döneminde ~1.1 x 

10
-10

 ss
-1

 oranında bir artıĢ olduğunu, Beuermann et al. (2012a) ise sistemin yörüngesel 

dönemindeki değiĢimin çevrimsel bir yapıda olduğunu ve bu değiĢimin sistemdeki 12 

Mjup kütleli ve ≥20 yıllık döneme sahip bir ötegezegenin neden olduğunu önermiĢlerdir. 

Daha sonra, Almeida et al. (2013) literatürdeki listeye 10 yeni minimum zamanı 

ekleyerek O-C diyagramındaki değiĢimin sistemdeki jüpiter benzeri iki dev gezegenin 

(sırasıyla dönem ve yarıçapları 3.5 yıl ve 6.7 yıl, 3 Mjup ve 8 Mjup) neden olduğu LTT 

etkisinden kaynaklandığını öne sürmüĢlerdir. 

Wittenmyer et al. (2013), Almeida et al. (2013)’nin önerdikleri iki gezegen modelinin 

dinamiksel kararlılık testini içeren bir çalıĢma yapmıĢ ve bu modelin 1000 yıldan biraz 

daha kısa bir zaman ölçeğinde dinamiksel olarak kararsız olduğunu rapor etmiĢlerdir. 
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Daha sonraki bir çalıĢmada ise mevcut tüm minimum zamanları üzerine Jakobiyen-

tabanlı LTT modeli (EĢitlik 3.6−3.11; Gozdziewski et al. 2012) uygulanarak O-C 

diyagramı irdelemiĢ ve halihazırda bulunan bu literatür verilerinin ikili veya tekli 

gezegen modelini açıklamak için yeterli olmadığı rapor edilmiĢtir (Hinse et al. (2014). 

Son olarak, Lohr et al. (2014) bu sistem için SuperWASP arĢivinden derlenen birçok 

yeni minimum zamanı paylaĢmıĢ ve bu minimumlar, 2006−2011 yılları arasındaki O-C 

diyagramında görülen dönem artıĢına uyması dıĢında önceki modelleri açıklamak için 

herhangi bir katkı sağlamamıĢtır. 

ÇalıĢmalarımız kapsamında NSVS 14256825 için 2009−2016 yılları arasında 83 yeni 

minimum zamanı toplandı. Bu değerlerinin büyük bir çoğunluğu TUG T100 ve 

ADYU60 (51 minimum) teleskopları ile geri kalan kısmı ise Skinakas, Suhora ve 

Krakow gözlemevlerinde (32 minimum) yapılan gözlemlerden elde edildi (ġekil 4.1). 

Böylece, ilk örtülmenin gözlendiği tarihten bu yana (17 yıl) literatürdeki değerler ile 

birlikte toplamda 153 minimum zamanı ve sistemin O-C diyagramı güncellenerek 

yeniden incelendi. SuperWASP arĢivinden derlenen minimum zamanları bu 153 

minimum değerlerine dahil değildir. Veri indirgemesi ve analizi için “yöntem” kısmında 

(Bölüm 3.2) anlatılan adımlar takip edildi. Elde edilen tüm minimum zamanları BJD’ye 

çevrildi. Literatürden ve çalıĢmalarımız kapsamında elde edilen tüm veriler aynı 

koĢullar altında toplanmadığı, bazıları büyük hata oranlarına ve dağılımlara sahip 

olduğu için bu verileri üç-set Ģeklinde incelendi. Doğrusal ıĢık elemanları (lineer 

efemeris) kullanılarak üç veri seti için elde edilen O-C diyagramları ġekil 4.2.’te 

verilmiĢtir. Burada, “gri” renk ile boyanmıĢ bölge çalıĢmalarımız kapsamında elde 

edilen verileri göstermektedir. 

- Veri Seti-A, tüm verileri içermektedir: ASAS ve NSVS verileri (Beuermann et al. 

2012a), SuperWASP verileri (Lohr et al. 2014) ve çalıĢmalarımız kapsamında 

elde edilen veriler dahil tüm CCD verileri. 

- Veri Seti-B, bu veri setinden SuperWASP verileri çıkarılmıĢtır. 

- Veri Seti-C, bu veri setinden SuperWASP, ASAS ve NSVS verileri çıkarılmıĢtır. 
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ġekil 4.1. NSVS 14256825 için TUG, ADYU, SKO, KRK ve SUH gözlemevlerinden 

elde edilen örtülme ıĢık eğrileri ve bu eğrilere uygulanan fit modeli (EĢitlik 3.1). 

 

ġekil 4.2. NSVS 14256825nin farklı veri setleri için elde edilen O-C diyagramları 
Lacivert dörtgenler ASAS ve NSVS verilerini, açık mavi kareler SuperWASP verilerini, sarı renkli 

daireler literatürdeki CCD verilerini ve turuncu renkteki beĢgenler (gri alan) ise çalıĢmalarımız 

kapsamında toplanan verileri göstermektedir. 

 

Veri Seti-A için elde edilen lineer efemeris parametreleri; 

                                                                 (4.1) 

Veri Seti-B ve C için elde edilen lineer efemeris parametreleri; 

                                                                 (4.2) 

burada,       L çevriminin minimum zamanının (BJD) lineer efemerisini tanımlıyor. 

L=0 çevrimine karĢılık gelen minimum zamanı T0 = BJD 2455793.840061. EĢitlik 4.1 

ve 4.2’den de görüldüğü gibi her ne kadar ASAS, NSVS ve SuperWASP verileri O-C 

diyagramında görülen yarı-sinüsoidal eğilimden sapmıĢ görünse de, her üç veri seti için 

lineer efemeris parametreleri birbirleri ile aynı değerde bulundu. 
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Her üç veri setindeki minimum zamanlarını sistemde olduğu varsayılan üçüncü cisim ile 

modellemek için EĢitlik 3.7’de verilen formül kullanıldı. Her bir set için uygulanan fit 

modeli ve kalan artıklar ġekil 4.3 ve ġekil 4.4’te verildi. ġekil 4.4’te görüldüğü gibi, 

Veri Seti-C’ye uygulanan fit modelinden O-C diyagramında görülen LTT’ye neden olan 

üçüncü cismin 10 yıllık döneme ve yaklaĢık 15 Mjup kütlesine sahip bir kahverengi cüce 

olduğu düĢünülmektedir. Veri Seti-C için uygulanan modelden elde edilen efemeris 

parametreleri Çizelge 4.1’de verilmiĢtir. Bu sonuçlar daha önce elde edilenlerden 

oldukça farklıdır. Örneğin, Beuermann et al. (2012a) tarafından üçüncü cisim için elde 

edilen yörüngesel dönem 20 ile 70 arasında olup, dönemin 20 yıl olması halinde 

sistemin eksentrisitesi e=0.5 bulunmuĢtur. Uyguladığımız modelden, LTT sinyalinin 

yarı-genliği, Hinse et al. (2014) tarafından elde edilenden yaklaĢık 2 kat daha büyük 

bulunmuĢtur. O-C diyagramının genliği, yıldızlarda manyetik çevrim oluĢması için 

gerekli enerji miktarını hesaplamak için önemlidir. Bu kaynak için elde edilen 

sonuçların ayrıntıları için bkz. Nasiroglu et al. (2018). 

 

ġekil 4.3. Veri Seti-A (sol üst panel) ve Veri Seti-B (sol alt panel) için en iyi fit modeli 

(kırmızı çizgi) 
Sağ paneller; en uygun çözümden kalan artıklar. 
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ġekil 4.4. Veri Seti-C için en iyi fit modeli (kırmızı çizgi) 
Sağ panel; en uygun çözümden kalan artıklar. 

NSVS 14256825 için 2017 yılında elde edilen 4 yeni minimum zamanı (2’si TUG T100 

ve 2’si ADYU60’tan) listeye eklenerek sistemin O-C diyagramı yeniden fit edildi. Elde 

edilen yeni sonuçlar daha önce Nasiroglu et al. (2017)’de yayınlanan sonuçları bir kez 

daha doğruladı. Bu yeni sonuçlar IAU Sempozyumunda yayınlandı (Nasiroglu et al. 

2018). Son olarak, bu sistem için 2017 yılının ikinci yarısında 24 yeni minimum zamanı 

daha elde edildi. Yeni veriler, O-C diyagramında daha önce elde edilen çevrimsel 

yapının devam ettiğini açık bir Ģekilde göstermekte ve sistemdeki üçüncü cismin varlığı 

konusunda oldukça güçlü kanıtlar sunmaktadır (ġekil 4.5). 

Çizelge 4.1. Veri Seti-C için uygulanan modelden elde edilen efemeris parametreleri. 
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ġekil 4.5. NSVS 14256825 için 2017 yılının ikinci yarısında elde edilen yeni veriler ile 

birlikte güncellenen O-C diyagramı ve uygulan fit modeli 
Açık-gri olan bölge Nasiroglu et al. (2017)’de yayınlanan veriler. Koyu-gri olan bölge ise yeni elde edilen 

ve henüz yayınlanmayan verileri göstermektedir. 

4.2. HU Aqr 

Polar sınıfının en parlak ve en çok çalıĢılan üyelerinden biri olan HU Aqr, 15−19 kadir 

arasında değiĢen bir parlaklığa sahiptir. ġekil 3.1’de görüldüğü gibi örtülme anıda 

sisteminin parlaklığı yaklaĢık 3−4 kadir düĢebilmektedir. Örtülme süresince iniĢ ve çıkıĢ 

kolunun geçiĢ süresi yaklaĢık 7−10 s arasında değiĢmektedir. Bu sistemde minimum 

zamanı örtülmedeki çıkıĢ kolunun tam orta noktası (ġekil 3.3 ve EĢitlik 3.4) olarak 

hesaplandığından bu zamanı hassas bir Ģekilde tespit edebilmek için büyük teleskoplar 

ve onlara takılı hızlı CCD'ler ile gözlemler yapılması gerekmektedir. Yurt dıĢında 

bulunan 2-m çaplı teleskoplar ve onlara takılı kameralar ile bu iĢlem kolaylıkla 

yapılabilmektedir (ġekil 1.1). TUG T100 teleskopu ile sub-array yöntemi (Bölüm 3.2.1) 

kullanılarak bu sistemin örtülme ıĢık eğrileri ve dolayısı ile minimum zamanları hassas 

bir Ģekilde elde edilebildi (ġekil 3.1). Ayrıca fotometrik bir gecede ADYU60 teleskopu 

kullanılarak 5−8 s'lik poz süresi (CCD’nin okuma hızı yaklaĢık 1 s) ile yapılan bir 
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gözlemde 1 adet minimum zamanı hassas bir Ģekilde elde edilebildi. ÇalıĢmalarımız 

süresince bu sistem için Mayıs 2015 ve Kasım 2017 tarihleri arasında 30’u TUG, 7’si 

TNO, 5’i NAO, 3’ü LT ve 1’i ADYU gözlemevinden olmak üzere toplamda 46 yeni 

minimum zamanı elde edildi. Böylece, yeni veriler ile birlikte bu sistem için toplamda 

24 yıllık bir veri arĢivi oluĢturulmuĢ oldu (Nisan 1993−Kasım 2017). Elde edilen yeni 

minimumların 33’ü Slowikowska et al. (2018) tarafından yapılan bir çalıĢmada 

yayınlandı. 

HU Aqr çift yıldız sistemi, 1971'deki keĢfinden bu yana sürekli takip edilmiĢ ve Ģuana 

kadar 250’den fazla minimum zamanı elde edilmiĢtir (Warner 1995; Schwope et al. 

1993, 2001). Schwope et al. (2001) ilk defa sistemin yörüngesel döneminde yarı-

periyodik bir değiĢimin olduğunu rapor etmiĢlerdir. Son zamanlarda birçok makalede 

O-C diyagramındaki değiĢimler, HU Aqr sisteminin yörüngesinde dolanan tekli 

gezegen (Schwarz et al. 2009; Gozdziewski et al. 2012) modeli ve hatta ikili gezegen 

modeli (Qian et al. 2011; Gozdziewski et al. 2012) ile açıklanmaya çalıĢılmıĢtır. Ġkili 

gezegen modelinin 10
3
−10

4
 yıllık bir zaman ölçeğinde kararsız olduğu rapor edilmiĢtir 

(Horner et al. 2011; Wittenmyer et al. 2012). Gozdziewski et al. (2012) literatürde 

bulunan tüm veriler üzerine uygulanacak uygun bir N-cisim modelinin kararlı iki-

gezegen modeli için bir çözüm üretme ihtimali olduğunu, fakat bunun içinde sistemin 

yörüngesel dönemindeki değiĢimin fiziksel etkilerden kaynaklanmayan bir düĢüĢe sahip 

olması gerektiğini öne sürmüĢlerdir. Gozdziewski et al. (2012) sadece optik gözlem 

verilerini kullanarak O-C diyagramında sistem etrafında bir gezegenin varlığına dair 

kanıtlar gösteren yarı-sinüsoidal sinyaller elde etmiĢtir (ġekil 4.6). Bours et al. (2014) 

bu sistemin tekli, ikili ve üçlü gezegen sistemi modelleri için kararlılık testi uygulamıĢ 

ve üç modelin de kısa zaman ölçeğinde kararsız olduğunu rapor etmiĢtir. 

Yine grubumuzun, 2011–2014 yılları arasında elde edilen yeni verilerden (22 minimum) 

yaptığı baĢka bir çalıĢmada ise HU Aqr'nin O-C diyagramındaki değiĢim tekrar 

incelenmiĢ ve bu değiĢimde önceki yıllara göre aĢağı doğru bir sapma olduğu 

gözlenmiĢtir. Bu sapmanın ikili gezegen sisteminden kaynaklanıyor olabileceği 

tartıĢılmıĢ, fakat bu modelin de kararsız olduğu rapor edilmiĢtir (ġekil 4.7). Bununla 
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birlikte O-C diyagramında gözlenen bu sapmanın üçlü gezegen sisteminden ve/veya 

sistemdeki bileĢen yıldızın manyetik etkinliği gibi diğer fiziksel etkenlerden 

kaynaklanıyor olabileceği tartıĢılmıĢtır (Gozdziewski et al. 2015). 

 

ġekil 4.6. HU Aqr için 2010 yılına kadar yapılan optik gözlemlerden elde edilen O-C 

diyagramına uygulanan kinematik kuadratik efemeris modeli ile sistemde yaklaĢık 7 Mjup kütleli 

üçüncü bir cismin varlığı tartıĢılmıĢtır (Gozdziewski et al. 2012). 

 

ġekil 4.7. HU Aqr için 2014 yılına kadar yapılan tüm gözlemlerden elde edilen O-C 

diyagramına uygulanan kinematik lineer (mavi) ve Kuadratik (kırmızı) efemeris modeli ile 

sistemde 12 ve 25 Mjup kütleli ikili-gezegen modeli tartıĢılmıĢtır. Gri-renk ile gölgelenen kısım 

2012–2014 yılları arasında alınan yeni verileri göstermektedir (Gozdziewski et al. 2015). 

ÇalıĢmalarımız kapsamında, HU Aqr için, Mayıs 2015 – Mayıs 2017 tarihleri arasında 

olmak üzere farklı teleskoplar kullanılarak yapılan fotometrik gözlemlerden elde edilen 

33 yeni minimum zamanı ile sistemdeki yörüngesel dönem değiĢimi EĢitlik 3.7 ve 3.8 

kullanılarak tekrardan incelenmiĢtir. ġekil 4.8’de görüldüğü gibi 24 yıllık verilerden 
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oluĢan O-C diyagramında lineer efemeris için aĢağı doğru sapma devam etmekte ve 

Ģuana kadar toplamda yaklaĢık 220 saniye kadar değiĢim görülmektedir (mavi noktalar; 

-160s ile 60s arası). Benzer Ģekilde kuadratik efemeris için bu değiĢim yaklaĢık 150 

saniye mertebesindedir (kırmızı noktalar; 60s ile -85s arası). Kuadratik efemeriste 

görülen aĢağı yöndeki sapma Mayıs 2016’da birden ters bir yönelim ile yukarı doğru 

ilerlemeye baĢladı. Son birkaç yılda O-C diyagramında gözlenen aĢağı doğru yönelimin 

daha sonra aniden yukarı doğru yön değiĢtirmesi Gozdziewski et al. (2015) tarafından 

rapor edildiği gibi olması beklenen durumu göstermektedir. Bu sonuç, O-C 

diyagramındaki bu değiĢimlere, sistemdeki gezegen bileĢen(ler)inin dıĢında veya 

birlikte bazı fiziksel etkenlerin neden olabileceği yaklaĢımını güçlendirmektedir 

(Slowikowska et al. 2018). Kuadratik efemeris için hesaplanan parametreler (    ̇  ) 

Ģekiller üstünde verilmiĢtir. 

 

ġekil 4.8. Üst Panel: HU Aqr için 2017 Mayıs ayına kadar yapılan gözlemlerden elde edilen O-

C diyagramına uygulanan kinematik lineer (mavi) ve kuadratik (kırmızı) efemeris modelleri 
Alt Panel: O-C diyagramının yakınlaĢtırılmıĢ hali (35000 ile 51000 numaralı çevirimler arası). Koyu gri-

renk ile gölgelenen kısım 2015−2017 yılları arasında alınan yeni verileri göstermektedir. Kuadratik 

modelde yukarı doğru yönelim açık bir Ģekilde görülmektedir. 

Son olarak, 2017 yılının ikinci yarısında TUG’da elde edilen 13 yeni minimum zamanı 

eklenip O-C diyagramın incelendiğinde kuadratik modeldeki yönelimin belirgin bir 

Ģekilde yukarı doğru devam ettiği görülmektedir (ġekil 4.9). Yeni veriler ile birlikte bu 
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sistem için Ģuana kadar toplanan bütün minimum zamanların kullanılmasıyla elde edilen 

yeni sonuçların daha önceki yıllarda O-C’de görülen değiĢimler için önerilen hiçbir 

gezegen modeli ile uyum içinde olmadığı görülmektedir.  

 

ġekil 4.9. HU Aqr için 2017 Kasım ayına kadar yapılan tüm gözlemlerden elde edilen O-C 

diyagramı ve uygulanan kinematik lineer (mavi) ve Kuadratik (kırmızı) efemeris modeli 

Bölüm 2.7’de anlatıldığı gibi O-C değiĢiminin genlik değeri sistemde olması muhtemel 

Applegate mekanizması için gerekli enerjinin hesaplanmasında kullanılan bir 

parametredir. Völschow et al. (2016) tarafından HU Aqr’nin de içinde olduğu 16 yakın 

çift yıldız sistemi için Applegate mekanizmasını oluĢturacak gerekli/yeterli enerji 

değerleri (     ) ile bileĢen yıldızın üreteceği enerji (   ş ) değerleri hesaplanmıĢ ve 

birbirleri ile karĢılaĢtırılmıĢtır.          ş  olması durumunda sistemdeki dönem 

değiĢimine Applegate mekanizmasının neden olduğu söylenebilmektedir. Völschow et 

al. (2016) HU Aqr sistemindeki bileĢen yıldızın üreteceği enerji miktarının Applegate 

mekanizması için gerekli olan enerji miktarından bir kat daha az olduğu belirtilmiĢtir. 

Bu nedenle sistemin O-C diyagramındaki değiĢimlere neden olan mekanizmanın 

Applegate olamayacağını ancak yaĢ ve metaliklik gibi belirsizlikler göz önünde 

bulundurulması durumunda bu sistemin Applegate mekanizmasını tetikleyebilme 

ihtimali olduğu rapor edilmiĢtir. Sonraki yıllarda yapılan benzer bir çalıĢmada ise 

        ş ⁄  oranı farklı çekirdek-kabuk transfer yarıçapları için 0.25, 0.41, 0.88 ve 6.3 

olarak hesaplanmıĢtır (Navarrete et al. 2018). Yapılan hesaplamalar, sistemde O-C 
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değiĢime neden olabilecek manyetik etkinliği tetikleyebilecek enerjinin yeterli 

olabileceğini göstermektedir. Bu sonuçlar, O-C diyagramındaki değiĢime bir LTT etkisi 

ile birlikte veya sadece manyetik etkinliğin neden olduğu ihtimalini güçlendirse de 

mevcut gözlemsel verilerin bu modelleri açıklamak için henüz yeterli olmadığını 

söyleyebiliriz. 

4.3. V470 Cam 

V470 Cam 2001'den bu yana takip edilmiĢ ve Ģuana kadar bu sistem için birçok 

minimum zamanı elde edilmiĢtir (Drechsel et al. 2001). Qian et al. (2010b) minimum 

zamanlarından elde ettikleri O-C diyagramında 7.15 yıllık döneme ve 92.4 saniyelik bir 

genliğe sahip çevrimsel bir değiĢim olduğunu rapor etmiĢ ve bu değiĢimin sistemdeki 

üçüncü bir cismin varlığından kaynaklandığını öne sürmüĢlerdir. Daha sonraki yıllarda 

yapılan yeni gözlemlerden elde edilen O-C diyagramında ise yaklaĢık 8 yıllık döneme 

ve 98.5 saniyelik genliğe sahip sinüsoidal bir değiĢim rapor edilmiĢ ve buna neden 

olanın sistemdeki 0.12 güneĢ kütleli 3. cismin olduğu önerilmiĢtir (Çamurdan et al. 

2012). Kısa bir süre sonra Beuermann et al. (2012a) listeye yeni minimum zamanlarını 

ekleyerek O-C diyagramı yeniden irdelemiĢ ve benzer sonuçlar ile sistemin yörüngesel 

dönemindeki değiĢime neden olan LTT etkisinin 31 Jüpiter kütleli ve yaklaĢık 8.4 yıl 

döneme sahip 3. bir cisimden kaynaklandığını rapor etmiĢlerdir. Pulley et al. (2015) 

literatürdeki listeye 25 yeni minimum zamanı ekleyerek elde ettikleri O-C diyagramına 

uygulanan fit modellerinden sistemdeki yörüngesel dönem değiĢimine tekli bir gezegen 

sisteminin ve hatta olası ikili bir gezegen sistemi varlığının neden olabileceğini 

önermiĢlerdir. Yakın bir zamanda ise Pulley et al. (2018) tarafından 65 yeni minimum 

zamanı ile bu sistem tekrar incelenmiĢ ve elde edilen yeni minimumların önceki 

çevrimsel yapının dıĢına doğru 40 saniyelik bir oranda saptığı rapor edilmiĢtir. Bu 

sapmanın sistemde var olan üçüncü cisim ihtimalini azalttığını ve alternatif olarak bu 

tür sistemlerde olabilecek diğer bir etken olan Applegate mekanizmasına doğru yönelim 

sağlayabileceğini ifade etmiĢlerdir. Buna neden olanın ise 2002 − 2007 yılları arasında 

elde edilen minimum değerlerinin 2009’da elde edilenler ile birlikte üçüncü bir 
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cisimden kaynaklanamayacak kadar fazla dağınık yapıya sahip olması olarak 

belirtilmiĢtir.  

ÇalıĢmalarımız kapsamında, bu sistem için TUG T100 ve ADYU60 ile gözlemlere 

Kasım 2014’te baĢlandı ve Ģuana kadar 58 yeni minimum zamanı elde edildi. Bu 

değerleri hesaplamak ve O-C diyagramındaki değiĢimleri incelemek için Bölüm 3.2.’de 

anlatılan yöntemler adım adım takip edildi. Elimizdeki veriler iki farklı Ģekilde ele 

alınarak kuadratik efemeris modeli uygulandı. 2016 Mayıs öncesinde toplanan 30 

minimum değerinin literatürdeki verilere eklenmesi sonucu elde edilen kuadratik 

efemeris parametreleri (EĢitlik 4.3), 

                                                  

                                                                                                            (4.3) 

ve sonrasında toplanan 28 minimum değerinin eklenmesi sonucu hesaplanan kuadratik 

efemeris parametreleri (EĢitlik 4.4), 

                                                  

                                                                                                              (4.4) 

Ģeklinde bulundu (ġekil. 4.10). EĢitlik 4.3 ve 4.4’teki kuadratik parametrelerden 

görüldüğü gibi ( ̇      ) sistemde önce azalan ve sonrada artan bir dönem değiĢimi 

görülmektedir (ġekil 4.10). Benzer sonuçlar ile sistemin zamanla artan bir dönem 

değiĢimi gösterdiğini öneren Pulley et al. (2018)’nin  kuadratik terimi değerini         

      olarak hesaplamıĢtır. 

Uygulanan modellerden sistemin dönem değiĢimine neden olan etkinin üçüncü 

cisimden kaynaklanıp kaynaklanmadığı henüz doğrulanamamaktadır. Bununla birlikte 

Ģuan için bu değiĢimleri açıklayacak baĢka muhtemel senaryo da bulunmamaktadır. Bu 

sistem için, Völschow et al. (2016) ve Navarrete et al. (2018) tarafından Applegate 

mekanizmasını tetikleyecek enerji değerinin sistemdeki bileĢen yıldızın ürettiği enerji 
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değerinden oldukça büyük olduğu (        ş ⁄  ~ 20 – 140>> 1) hesaplanmıĢtır. Bu 

nedenle, sistemdeki dönem değiĢimine neden olan etkinin Applegate mekanizmasının 

olamayacağı bunun yerine üçüncü cisim etkisi olmasının daha muhtemel olduğu 

belirtilmiĢtir.  

 

ġekil 4.10. V470 Cam'nin farklı zamanlarda elde edilen verilerinde oluĢturulan O-C diyagramları 

Soldaki panel 2016 Mayıs ayı öncesindeki verileri, sağdaki panel tüm verileri kapsamaktadır. Gri ve 

çizgili gri bölgeler sırasıyla 2016 Mayıs öncesi ve sonrası yeni verilerimizi göstermektedir. 

Elimizdeki verilerden oluĢturulan O-C diyagramı ayrıca lineer efemeris modeli ile 

incelendi (ġekil 4.11). O-C diyagramının sadece -10000 ile 30000 çevrimleri arasındaki 

bölümü (son 10 yıllık veriler) göz önünde bulundurularak, O-C diyagramında yaklaĢık 7 

yıllık döneme ve 49 saniyelik genliğe sahip sinüsoidal bir yapının belirginleĢtiğini 

görebiliriz (ġekil 4.11’de). Bu yapının bu Ģekilde devam edip etmeyeceği önümüzdeki 

yıllarda yapılacak gözlemler sonucunda belli olacaktır. Eğer sinüsoidal eğilimin devam 

ettiği gözlenirse, 2007’den önceki veriler ile birlikte veya onlarsız yeni modellerin 

tartıĢılmasının önü açılacaktır. Bu nedenle bu sistemin gözlemlerine devam edilmesi ve 

en azından 2−3 yıl daha takip edilmesi düĢünülmektedir.  
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ġekil 4.11 V470 Cam için lineer efemeris sonucu oluĢturulan O-C diyagramı. Gri alan 

yeni verilerimizi göstermektedir.  

4.4. HW Vir 

Bu sistemin dönem değiĢimi 1986 yılından beri takip edilmektedir (Menzies and 

Marang 1986). Sistemin azalan yörüngesel dönemi ilk olarak Kilkenny et al. (1994) 

tarafından rapor edilmiĢtir. ÇalıĢmalarında dönem değiĢimine manyetik frenlemenin 

sebep olduğu açısal momentum kaybından kaynaklandığı öne sürülmüĢtür. Daha sonra 

yapılan bir dizi çalıĢmada dönem değiĢimine neden olabileceği düĢünülen üçüncü cisim 

etkisi tartıĢılmıĢtır. Ġbanoglu et al. (2004), O-C diyagramını yeni veriler ile 

güncelleyerek sistemdeki dönem değiĢimine üçüncü bir yıldızın (kahverengi cüce) 

neden olduğunu, Qian et al. (2008) ise dönem değiĢimine manyetik frenlemenin sebep 

olduğu açısal momentum kaybından kaynaklandığını ileri sürmüĢtür. Yeni minimum 

değerleri ile tekrarlanan çalıĢmalar sonucunda Lee et al. (2009), Beuermann et al. 

(2012b) ve Lohr et al. (2014) sistemdeki dönem değiĢiminin sistem etrafında dolanan 

üçüncü ve/veya dördüncü cismin neden olduğu LTT etkisinden kaynaklandığını 

önermiĢlerdir. 
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HW Vir’in Mart 2015 ile Haizran 2017 tarihleri arasında TUG T100 ve ADYU60 

teleskopları ile yapılan gözlemlerden toplamda 35 yeni minimum zamanı elde edildi. 

Ocak-Haziran 2018 döneminde hem ADYU60 hem de TUG T100’deki hava 

koĢullarının kötü olması nedeniyle bu sistem için yeni gözlem yapılamadı. HW Vir’in 

dönem değiĢimi lineer efemeris (ġekil 4.12 ve EĢitlik 4.5) modeli uygulanarak incelendi 

(   
         ). Fit sonucunda O-C’deki değiĢimin birbirlerine zıt yörüngede (anti-

aligned) ve 21.6 yıllık döneme sahip olan ikili gezegen (Trojan-planets) sisteminden 

kaynaklanmıĢ olabileceği düĢünülmektedir. Bu ikili gezegenin LTT sinyallerinin yarı 

genlikleri ise yaklaĢık 61250 saniye mertebesinde bulundu. Bu büyük değerdeki 

genlikler gerçekçi olmamakla birlikte devasa büyüklükteki üçüncü cisimleri (10 M⊙’ten 

çok büyük) iĢaret etmektedir. Bu büyük yarı genlikler çift sistemi zıt yörüngelerde 

dolanan iki bileĢenin LTT sinyali üzerinde karĢılıklı olarak yapmıĢ oldukları kütle 

çekim etkisinden kaynaklanıyor olabilir. Bu tür Trojan diziliminde zıt yörüngelerdeki en 

küçük sapma bile bileĢenlerin model üzerindeki kütlelerinde ve yarı-büyük eksenlerinde 

oldukça büyük değiĢimler gösterir. Ayrıca bu tür modeller dinamiksel olarak kararlılık 

göstermemektedir. Buna benzer bir model daha önce Gozdziewski et al. (2012) 

tarafından HU Aqr sistemi için tartıĢılmıĢtır. Aslında HU Aqr sisteminde karĢılaĢılan 

belirsizlikler bu sitemde karĢılaĢılanlar ile az çok benzer Ģekildedir. 

 

ġekil 4.12. HW Vir’nin O-C diyagramdaki LTT etkisinin Kepler-Kinematik modeli ile 

(lineer) fit edilmesi (üst panel) fit sonucunda elde edilen artıklar (alt panel). 
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                                                                                                                 (4.5)   

Völschow et al. (2016) ve Navarrete et al. (2018) bu sistem için de Applegate 

mekanizmasını tetikleyecek enerji değerinin sistemdeki bileĢen yıldızın ürettiği enerji 

değerinden oldukça büyük olduğunu (        ş ⁄  ~ 15 – 108>> 1) hesaplamıĢtır. Bu 

sonuçlar bu sistemdeki üçüncü/dördüncü cisim varlığının ihtimalini arttırmaktadır. 

Sonuç olarak bu sistem içinde gerçekçi çözümlere ulaĢmak için daha çok gözlemsel 

veriye ihtiyaç duyulmaktadır. Bir diğer seçenek ise sistemin “Doğrudan Görüntüleme” 

yöntemi kullanılarak incelenmesi sonucu muhtemel çözüme ulaĢılmasında etkili 

olabilir. Önümüzdeki yıllarda kullanıma hazır olacak DAG (Doğu Anadolu 

Gözlemevi)’taki dört metre sınıfı kırmızı-ötesi teleskop ile bu tür sistemler incelenerek 

sonuçlara daha hızlı bir Ģekilde ulaĢılması mümkün olacaktır.  

4.5. NSVS 07826147 

2008 yılından 2012 yılında kadar bu sistem For et al. (2010),  Zhu and Qian (2010) ile 

Backhaus et al. (2012) tarafından takip edilmiĢ ve literatüre onlarca minimum zamanı 

kazandırılmıĢtır. Bu süre zarfında sistemin O-C diyagramında herhangi bir değiĢim 

gözlenmemiĢtir. Daha sonra Lohr et al. (2014) SuperWASP verileri ile bu sistemin 

listedeki minimum zamanlarını Mayıs 2004 tarihine kadar geriye doğru geniĢleterek 

sistemin yörünge döneminin kararlı olduğu yaklaĢımını güçlendirmiĢtir. SüperWASP 

verilerinin eklenmesiyle sistemin periyodunda üst limit olarak 26 saniyelik bir 

değiĢiminden söz edilmiĢtir. Sistem için ilk periyodik değiĢim Zhu et al. (2015) 

tarafından önerilmiĢtir. Bu değiĢime neden olan 3.5 saniye genlikli LTT etkisinin 

sistemdeki 4.9 yıllık periyoda ve 4.7 Mjup kütlesine sahip muhtemel bir üçüncü cisimden 

kaynaklandığı önerilmiĢtir. Daha sonra Lee et al. (2017) Mayıs 2010 ile Mayıs 2016 

tarihleri arasında olmak üzere literatüre 111 yeni minimum zamanı kazandırmıĢ bu 

veriler ile birlikte uyguladıkları lineer efemeris modellerinde de sistemin periyodunda 

kararlılığın devam ettiği gözlenmiĢtir.  
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NSVS 07826147 çalıĢmalarımız kapsamında Mart 2015 ve Temmuz 2017 tarihleri 

arasında TUG T100 ve ADYU60 teleskopları kullanılarak takip edildi. Bu sistem için 

toplamda 43 yeni minimum zamanı elde edildi. Sistemin 13 yıldır toplanan minimum 

değerleri hem Lee et al. (2017) makalesinde kullanılan lineer efemeris ve hem de kendi 

lineer efemeris modelimiz (EĢitlik 4.6) ile irdelendi. SüperWASP verileri de binlenerek 

(binning) listeye dâhil edildi. Ġlk bakıĢta her iki model için O-C diyagramındaki 

kararlılığın yaklaĢık 9–10 saniyelik saçılmalar ile birlikte devam ettiği görülmektedir 

(ġekil 4.13). Bu saçılmalar üzerine sinüsoidal bir fit uyguladığımızda ise 2.3 saniye 

kadar oldukça küçük bir yarı genliğe ve 4.2 yıllık bir periyoda sahip çevrimsel bir yapı 

ortaya çıkmaktadır. Sonuçlarımız Zhu et al. (2015)’nin rapor ettiği sonuçlar ile 

uyuĢmaktadır. Fakat çevrim numarası sıfırdan daha eski olan minimum zamanlarının 

hata değerleri 20 saniyeye kadar ulaĢması (ġekil 4.13, sağ panel) ve elde edilen yarı 

genlik değerinin saçılmaların çok altında bir değerde kalması nedeniyle Ģuan için bu 

çevrimsel yapıyı dikkate almak için oldukça erkendir. Bu nedenle sistemin hassas 

CCD’ler ile gözlemlerine devam edilmesi gerekmektedir. Eğer, bu değiĢime neden olan 

üçüncü bir cisim var ise önümüzdeki gözlem dönemlerinde de bu çevrimsel yapının 

devam etmesi kaçınılmaz olacaktır. 

                                                                                                 

                                                                                               (4.6) 

 

ġekil 4.13. NSVS 07826147 çift yıldız sisteminin minimum değerlerine uygulanan 

Lineer efemeris modelleri. 
Sol panelde Lee et al. (2017)’nin uygulamıĢ olduğu lineer efemeris modeli kullanıldı. Sağ panel, EĢitlik 

4.6’daki efemeris modelini ve gri alan ise bu çalıĢmalarımız kapsamında elde edilen yeni verileri 

göstermektedir. 
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5. SONUÇ 

Sıcak alt cüce yıldızları (sdB), kırmızı dev aĢamasında hidrojen katmanlarını kaybeden 

ve çekirdeklerinde helyum yakan ileri yatay kol yıldızlarıdır. Bilinen sdB’lerin yarısı 

1.2 saat ile birkaç günlük periyoda sahip olan yakın çift yıldızlardan oluĢmaktadır. 

Bunlardan, örtülme gösteren sdB türleri (HW Vir sistemleri) ise temel yıldız 

parametrelerinin saptanması için kullanılan önemli sistemler arasında yer almaktadır. 

Bu tür sistemlerin diğer bir özelliği de “ortak zarf” evresinden geçmeleridir. Bu 

sistemler, birincil yıldız geliĢtiğinde ve kırmızı dev olduğunda diğer bileĢeni (düĢük 

kütleli ana kol yıldızı veya kahverengi cüce) de içine alacak Ģekilde ortak bir zarf 

evresine doğru evrimleĢir. Bu sürecin sonu belirsizdir, ancak farklı olası sonuçlar 

beklenir. BileĢen yıldız hayatta kalır ve kırmızı devin çekirdeği ile birleĢebilir veya 

buharlaĢır. Diğer bir yaklaĢımda ise sistem CV’lerin atası olan bir PCEB’ye dönüĢür 

(Schaffenroth et al. 2015). Bu karmaĢık enerji etkileĢimi bu sistemlerin en uygun 

çözümlerle modellenmesini zorlaĢtırmaktadır. Bu zorlukların nedenlerinden biri de 

bileĢen yıldızın tayfsal olarak gözlenebilir olmamasından kaynaklanmaktadır. Bir diğer 

zorluk ise örten yakın çift yıldızların bazılarında varlığı önerilen ve sistemin yörüngesel 

döneminde periyodik değiĢimlere neden olduğu düĢünülen üçüncü cisimlerin 

(ötegezegen veya kahverengi cüce) oluĢumlarının henüz tam anlamıyla açıklanabilmiĢ 

olmamasıdır. Bu cisimlerin sistemde oluĢan “ortak zarfın fırlatılması sırasında mı, önce 

mi, sonra mı, zarf maddesinden mi veya fırlatılan maddeden mi” oluĢtukları hala 

belirsizdir. Bu tür belirsizliklerle birlikte, özellikle kısa zaman aralığında toplanan 

gözlemsel veriler bu sistemlerde gözlenen dönem değiĢimlerinin modellenmesini ve 

yorumlanmasını zorlaĢtırmaktadır. Bu nedenle bu tür sistemlerde ortaya çıkan dönem 

değiĢimlerinin üçüncü cisimlerin kütle çekimsel etkisinden mi veya manyetik etkinlik 

gibi diğer fiziksel etkenlerden mi kaynaklandığı hala tartıĢma konusu olup belirsizliğini 

sürdürmektedir.   

ÇalıĢmalarımız kapsamında, gözlemleri on yıllardır devam eden bazı örten yakın çift 

yıldız sistemlerinin (NSVS 14256825, HU Aqr, HW Vir, V470 Cam ve NSVS 

07826147) takibine devam edilmiĢ ve gözlemsel veriler birkaç yıl daha geniĢletilmiĢtir.     



55 

 

Elde edilen örtülme zamanlarından yola çıkarak bu sistemlerin O-C diyagramları 

incelenmiĢ ve periyot değiĢimlerinin devam edip etmediğine bakılmıĢtır. Bazı 

sistemlerin O-C diyagramlarında gözlenen değiĢimlerin olası bir LTT etkisinden 

kaynaklandığını ve bazılarında ise LTT’ye ek olarak bu değiĢimlere fiziksel 

etkenlerinde neden olabileceği düĢünülmüĢtür. Ġncelenen bir sistemde ise herhangi bir 

dönem değiĢimine rastlanmamıĢtır.  

NSVS 14256825 sisteminin O-C diyagramında gözlenen değiĢimler bugüne kadar 

birçok araĢtırmacı tarafından incelenerek farklı modeller ile açıklanmaya çalıĢılmıĢtır. 

ÇalıĢmalarımız kapsamında elde edilen 111 yeni minimum zamanı ile birlikte toplamda 

181 minimum zamanı kullanılarak bu sistemin O-C diyagramı yeniden incelendi. Kasım 

2016’da 153 minimum zamanı üzerine uygulanan Jakobiyen tabanlı Kepler modeli O-C 

diyagramında gözlenen değiĢimin sistemi dolanan yaklaĢık 15 Mjup kütleye ve 10 yıllık 

periyoda sahip bir kahverengi cücenin neden olduğunu gösterdi (Nasiroglu et al. 2017). 

Daha sonra bu sistem için 2017 yılında elde edilen 4 yeni minimum zamanı ile O-C 

diyagramı yeniden incelendi ve Nasiroglu et al. (2017)’ de yayınlanan sonuçlar yeniden 

doğrulandı (Nasiroglu et al. 2018). Son olarak 2017 yılının ikinci yarısında elde edilen 

22 minimum zamanı ile bu sistemin O-C diyagramındaki çevrimsel yapının devam 

ettiğini gözlendi. Bu sistem için Applegate mekanizmasını (manyetik etkinlik) 

tetikleyecek enerji değerinin sistemdeki bileĢen yıldızın ürettiği enerji değerinden 

oldukça büyük olduğu (          ⁄  ~ 13 – 100>> 1) hesaplanmıĢtır. Bu nedenle, 

sistemdeki dönem değiĢimine neden olan etkinin Applegate mekanizmasının 

olamayacağı bunun yerine üçüncü cisim etkisi olmasının daha muhtemel olduğu 

belirtilmiĢtir (Völschow et al. 2016; Navarrete et al. 2018). Bu sonuçlar sistemde 

üçüncü bir cismin var olduğu tezini güçlendirmektedir.  

HU Aqr sistemi, keĢfinden bu yana birçok araĢtırmacı tarafından takip edilmiĢ ve 

günümüze kadar 250’den fazla minimum zamanı elde edilmiĢtir (Warner 1995; 

Schwope et al. 1993,  2001 Schwarz et al. 2009;  Qian et al.  2011;  Gozdziewski et al. 

2012). Sistemin O-C diyagramında gözlenen değiĢimler birçok model ile tartıĢılarak bu 
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değiĢime neden olan etkinin sistemde var olan üçüncü veya dördüncü gezegenden 

kaynaklanıyor olabileceği bildirilmiĢtir. 2011–2014 yılları arasında elde edilen 22 yeni 

minimum zamanı ile O-C diyagramı yeniden incelenmiĢ ve önceki yıllara göre aĢağı 

doğru bir sapma olduğu gözlenmiĢtir. Bu sapmaya sistemdeki muhtemel gezegenler ile 

birlikte diğer fiziksel etkenlerinde neden olabileceği tartıĢılmıĢtır (Gozdziewski et al. 

2015). ÇalıĢmalarımız kapsamında, bu sistem için, Mayıs 2015 ile Mayıs 2017 tarihleri 

arasında 33 yeni minimum zamanı elde edilerek sistemdeki yörüngesel dönem değiĢimi 

yeniden incelendi. O-C diyagramında gözlenen sapmanın 2016 yılının sonlarına kadar 

devam ettiği ve 2017 yılının baĢlarında ise Kuadratik efemeris için bu sapmanın yukarı 

doğru yön değiĢtirdiği gözlendi (Slowikowska et al. 2018). 2017 yılının ikinci yarısında 

elde edilen 13 yeni minimum zamanı, O-C diyagramındaki ters yönelimin kuadratik 

model için belirgin bir Ģekilde devam ettiğini gösterdi.  Volschow et al. (2016) ve 

Navarrete et al. (2018) tarafından bu sistemin manyetik etkinliği (          ⁄ ) için 

gerekli enerji miktarı hesaplanmıĢ ve bu mekanizmayı tetikleyebilecek enerjinin 

sistemdeki bileĢen yıldız tarafından üretilebileceği öne sürülmüĢtür. Bu sonuçlardan 

yola çıkarak O-C diyagramında görülen değiĢimin bir LTT etkisi ile birlikte (veya 

yalnızca) manyetik etkinlikten kaynaklandığı düĢünülse de mevcut gözlemsel verilerin 

önerilen modelleri açıklamak için henüz yeterli olmadığı düĢünülmektedir.  

V470 Cam için, elde edilen yeni minimum zamanları ile sistemdeki periyot değiĢimi 

yeniden incelendi. Fakat sistemin dönem değiĢimine neden olan etkenleri 

açıklayabilecek uygun bir model henüz tanımlanamadı. Bu sistem için, Völschow et al. 

(2016) ve Navarrete et al. (2018) tarafından manyetik etkinliği tetikleyecek enerji değeri 

(        ş ⁄  ~ 20 – 140>> 1) hesaplanmıĢ ve elde edilen sonuçlardan sistemdeki 

dönem değiĢimine Applegate mekanizmasının neden olamayacağı bunun yerine üçüncü 

cisim etkisi olmasının daha muhtemel olduğunu belirtilmiĢtir. Benzer Ģekilde HW Vir 

için de elde edilen 35 yeni minimum zamanı ile O-C diyagramı yeniden incelendi. 

Sistemdeki bileĢen yıldızın Applegate mekanizmasını tetikleyecek kadar enerji 

(        ş ⁄  ~ 15 – 108>> 1) üretememesi (Völschow et al. 2016; Navarrete et al. 

2018) dönem değiĢimine neden olan etkinin sistemdeki üçüncü/dördüncü cisimlerin 

olduğu ihtimalini arttırsa da bunu açıklayacak kararlı bir model henüz bulunamadı. 
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NSVS 07826147 için elde edilen 43 yeni minimum zaman ile O-C diyagramı yeniden 

incelendi ve uygulanan lineer efemeris modeli sistemin periyodunun kararlılığının 

devam ettiğini gösterdi. Bu kararlılığın bu Ģekilde devam edip etmeyeceğini görebilmek 

bu sisteminde gözlemlerine ayrıca devam edilecektir. 

Sonuç olarak, incelenen kaynakların dönem değiĢimlerini en iyi Ģekilde modellemek ve 

gerçekçi çözümlere ulaĢabilmek için bu sistemlerin gözlemlerine daha uzun süreli 

olarak devam edilmesi gerekmektedir. Bir diğer seçenek ise bu sistemlerin “Doğrudan 

Görüntüleme” yöntemiyle incelenmesi sonucu gözlenen dönem değiĢimlerine baĢka bir 

bakıĢ açısı getirebilir. Önümüzdeki yıllarda kullanıma hazır olacak DAG (Doğu 

Anadolu Gözlemevi, Erzurum)’taki dört metre sınıfı kırmızı-ötesi teleskop ile bu tür 

sistemler incelenerek sonuçlara daha hızlı bir Ģekilde ulaĢılması mümkün olacaktır. 

Ayrıca Gaia (Anonim 2018g) uydusuyla yapılabilecek hassas fotometrik gözlemler, bu 

tür sistemlerin kütle merkezinin gökyüzü düzlemindeki hareketinin olup olmadığını 

doğrulamak için değerli olabilir. Böyle bağımsız kısıtlamalar/ölçümler bu sistemlerdeki 

üçüncü cisimleri varlığını onaylamak veya dıĢlamak için çok değerli olacaktır. 

ÇalıĢmalarımız kapsamında V470 Cam, HW Vir ve NSVS 07826147 çift yıldız 

sistemleri için elde edilen minimum zamanları bu tez kapsamında paylaĢılmamıĢtır. Bu 

kaynaklardan elde edilecek yeni veriler ile birlikte dönem değiĢimleri yeniden 

tartıĢılacak ve tüm minimum zamanları hazırlanması planlanan ulusal/uluslararası 

yayınlarda paylaĢılacaktır. NSVS 14256825 ve HU Aqr sistemlerinin Mayıs 2017 

tarihine kadar olan tüm minimum zamanları yayınlanan makalelerde paylaĢılmıĢtır 

(Nasiroglu et al. 2017, 2018; Slowikowska et al. 2018).  
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