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 1 فهرست عناوین سخنرانی

 

 

 شماره صفحه مقالهعنوان  ارائه دهنده

 Three arguable concepts: point particle singularity, asymmetric action استاد یوسف ثبوتی

of EM on quantum wave functions, and the left out restricted Lorentz 

gauge from U(1) 

 سخنران مدعو

، فرانچسکو الهام افتخاری اردکانی

 یزلیب کلیما س،یالباربرا، الکساندر وازدک

ی های پرجرم با مطالعهدر طیف کهکشان سرنخی جدید از معمای خطوط جذبی قوی

 CO  های عتیقهی اولیه از کهکشاننمونه

7 

  ،ییطباطبا فاطمه ،محمدرضا نصیرزاده

 بک  ینارا  سن،یهولکر 

 IC342 21  فروسرخ در کهکشان -بررسی همبستگی رادیویی 

 یعل  ،یحق نیحس  ،سیدمجتبی قاسمی

  یزنوز یحسناکرم ، یرازیش یرستم

 21 های تاریکگیری و تحول خوشهها بر شکلآثار تغییر چگالی محلی خوشه

 ,E. Rosolowsky ،حمید حسنی

Adam Leroy, PHANGS 

collaboration 

PHANGS-JWST First Results: The 21 µm Compact Source Population 12 

 ،یریام رنظامیام ،رضا همراهی

 یتوسل دیسع، خرم نیرحسیام

 03 در کهکشان های کوتوله MBH – σ بررسی رابطه

عباس ، بهجت زارعی جلال آبادی

 ویسیمو ی، الکسی، عابد

 UGC 8313 03و Mrk 370 منابع تحریک گاز یونیزه در دو کهکشان کوتوله:

 FP Boo 20  حل هم زمان منحنی نوری و سرعت شعاعی دوتایی تماسی یعباس عابد، مهدیه بالیده

 24 های شار مغناطیسی در حضور مقاومت اهمیمطالعه موج کینک در لوله زانیار ابراهیمی

، یعباس عابد، سیدحمیدرضا میربزرگی

 اتیروب یوسفیکاظم 

 VW Cep 30  منحنی نوری دوتایی گرفتینورسنجی و تحلیل 

راد،  پوریعل بهینس ،زهرا شکری چافی

 یصفر نیحس

های مغناطیسی شیدسپهری در های کوچک مقیاس جو خورشید و قطبپدیدهفعالیت 

 12های شمالی و جنوبی در چرخه نیمکره

34 

 یاکرم حسنی، حق نیحس ،یقاسم صفائ

 پا، پاول کرویزنوز

تعیین شرایط اولیه مناسب برای زادگاه سه خوشه ستاره ای جوان با استفاده از روش 

 تحول دینامیکی از زمان شکل گیری تا انحلال

21 

، یدوست محمد دیسع ،فاطمه افضلی

 یاعلیالهام ض

ستارگان دلتااسکوتی با استفاده از داده های  درخشندگی-بررسی رابطه دوره تناوب

 TESS  مأموریت

27 
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 2 سخنرانیفهرست عناوین 

 

 

 شماره صفحه عنوان مقاله ارائه دهنده

 سخنران مدعو Dynamics of collisional system: the early life of star clusters حسین حقی 

محمد  ،مریم مصطفوی الحسینی

 ، گوهر رستگارزادهیسبوح

 SURA-4 71  رادیویی در آزمایششدگی سیگنال بررسی اثر پهن

گراوند،  سیپرد ،حامد قادری

 علیپور بهی، نسیصفر نیحس

 74 همسایه نزدیک k ی الگوریتمهای تصاویر هابل برپایهها از ویژگیبندی کهکشاندسته

اکرم  ،یمرادحاصل یمحمدعل

 یحق نیحسی، نوز

نسبت جرم به درخشندگی، رنگ و جرم باقیمانده ی ستاره ای کهکشان های کوتوله در 

 تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی

41 

 41 بونه -تشکیل ساختار در کیهانشناسی گوس  یخیشاحمد  ، بیتا فارسی

 13 گرانش نرده ای تانسوریتاثیر ماده نوترونی داغ بر ساختار ستاره نوترونی در  ییرضا نبیز ،فهیمه رحیمی

 نیحس ، حامد فاضل مدرس

   یحق

 SPARC 11  هایسیستم موند بر منحنی دوران کهکشان اثر میدان خارجی در

ها با استفاده از تحلیل تاریخچه ی زمان تشکیل نواحی درونی و بیرونی کهکشانمقایسه مصلح نیمع، محمد ریاحی زمین

 زایی تفکیکیستاره

233 

، ییفاطمه طباطبا ،گلشن اجلالی

 IMEGو همکاران در گروه 

 NGC2976 223 و NGC2146 :کهکشان های نزدیکبررسی تابش میلیمتری در 

 ،ییفاطمه طباطبا، هاله مسگری

 ی اضیر الله نعمت

 NGC1316 222  محیط میان ستاره ای و ستاره زایی در کهکشان

گیری ی گاما با استفاده از اندازههای پرتوکاوش ساختار میدان مغناطیسی در فوران یل انگیل، سروش شاکری

 قطبش

203 

 رضایعل، نیارمیخدایار تقی

 یخصال

 203 روش تراوش نوترینویی ای باشبیه سازی انفجار ابرنواختریِ رمبش هسته

 دیجمش، اعظم السادات قاسمی

 مقدس نی، محبوبه معیقنبر

قرص برافزایشی نسبیتی   (TDEs)اختلالی جذر و مدی بررسی جرم بازگشتی با رویداد

 ای پرجرمدراطراف سیاهچاله

201 

محسن نژاد ، عبدالرضا شریفی

 اصغر

 227 تاریک فروسرخ ریخت شناسی میدان مغناطیسی در کپه های ابرهای
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 شماره صفحه عنوان مقاله ارائه دهنده

 دانیدر اثر م یهانیک ینهیتابش زم فیدر ط یارهیقطبش دا دیتول  یسروش شاکر ،دانیال لهرابی

 یونیاکس

230 

 237 ی دوتایی با همدم تپندهنهاستخراج منحنی سرعت شعاعی از منحنی نوری یک ساما یعباس عابد ،محمد مهدی پارسا

 222 مطالعه رادیویی کهکشانهای فعال فاطمه هنرور

 نادر، یصفر نیحس، ابوالفضل دین محمدی

 یرابوالفتحیم

کنش نوترینوهای خورشیدی در آشکارسازهای حالت روزانه نرخ برهمنوسان سالانه و 

 جامد

221 

 270 های مختلف انرژی تاریک بر اساس مشاهدات رصدیمقایسه مدل مصلح نیمع ،یخیاحمد ش ،محسن خراسانی

 243 ساختار کپه متعادل در ابرهای تاریک فروسرخ محسن نژاد اصغر ،عبدالرضا شریفی

گوهر رستگارزاده، محمد  ،بخشمریم علی 

 متینع

 های گسترده هوایی در آرایه رادیویی دانشگاه سمنانطول تضعیف و جذب بهمن

(SURA) 
242 

 213 امواج آلفن چرخشی در ساختارهای کروموسفری یاحسان تواب، اعظم ملاطایفه

 212 غناطیسی دینامو خورشیدیرابطه اکتیویته کرومسفر با سیکل فعالیت م یحسان تواب، مینا رجبی نژاد سیاهپوش

 133 دوتاییهای گردش در سیارک-مسئله چرخش مهدی جعفری ندوشن

 137 فوتون با گاز الکترونی تبهگنمحاسبه سطح مقطع برهمکنش  ی، فرزان مومن یواحد یعل ،وحید برجی

زهرا صالح ، آذین شیرمحمدیی، فخر دیسع

 ییروزجایف زادهی جواد تق، این

ای ماده های هالهستاره نوترونی در مدل-های سیاهچاله اولیهنرخ ادغام دوتایی

 تاریک با رمبش بیضوی

121 

 124 نوسانات عرضی در جت های خورشیدی: اثرات چسبندگی یاحسان تواب ،مهری حیدری

 112 ترمز مغناطیسی در یک هسته ابر مولکولی دوار محسن نژاد اصغر ،عباس ابراهیمی

، عدیاس الایناز ،تاران هیسم ،زهرا فیروزه

 یصفر نیحس

 111 فعال زمین لرزه ایشناسایی مناطق 

بردبار، بهزاد  نیمحسلاغ ،حسنیه برزگر

 یگدلیمحسن ب ،م پناهلااس

 100 گراواستارهای سه بعدی در رنگین کمان گرانشی

 104 محاسبه ساختار ستاره کوارکی در گرانش گوس بونه کوثرییاسمین  بردبار، نیمحسلاغ

 122 شبیه سازی تابش گرمایی و غیر گرمایی در عالم دور ی فاطمه طباطبائ، نودهیمعصومه قاسمی 

 ،عالیه باقری تودشکی بردبار، نیمحسلاغ

 بهزاد اسالم پناه

 122 انشیستاره های انرژی تاریک در رنگین کمان گر

آهنگرزاده  رضای، علجدیدی رقیه هرزند

 ینلامارا

 132 پیچشی با مطالعه داده های طیفی اسپیکول های خورشیدیمشاهده امواج آلفون 
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 ینمونه یمطالعه با پرجرم هایکهکشان طیف در OC قوی جذبی خطوط معمای از جدید سرنخی

 عتیقه هایکهکشان از اولیه
 

 ۲و۳بیزلی مایکل ،۲و۳وازدکیس الکساندر ، ۴لاباربرا فرانچسکو ،1و2و3اردکانی افتخاری الهام
 تهران ،(IPM) بنیادی دانشهای پژوهشگاه نجوم، پژوهشکده 1

 تتریف ،(IAC) قناری جزایر اخترفیزیک مؤسسه 2
 تنریف ،(ULL) لالاگونا دانشگاه نجوم، پژوهشکده 3

 ناپلی کاپودیمونته،-INAFنحومی یرصدخانه ۴

 

 چکیده
 نزدیک خفروسر موجی طول یبازه دارد، مطابقت ایستاره جمعیت سنتز هایمدل ترینرفتهپیش با خوبی به مرئی هایموجطول در هاکهکشان طیف که،حالی در

 ینا .هستند فعلی هایمدلبینیپیش از ترقوی بسیار پرجرم پیشین نوع هایکهکشان طیف K و H باندهای درCO  جذبی خطوط :است برانگیز چالش  هاآن

 داده نسبت باشد،می (AGBs-TP مانند) سرد هایستاره از هاآن نزدیک فروسرخ نور غالب که متوسط-سن ایستاره هایجمعیت به تاکنون تطابق عدم

 .تاسآمده دستبه مرئی مطالعات از که هست پیری ایستاره هایجمعیت با شدید تضاد در سناریو این و ندارد وجود آن برای قوی شواهدی اما .استشدهمی

 و پیر ایستاره هایجمعیت دارای هاییسیستم) عتیقه هایکهکشان با پیشین نوع هایکهکشان CO طیفی هایشاخص یمقایسه ادعا این آزمابش برای راه یک

 یمطالعه یبرا ما به را مناسبی تفرص متوسط،-سن ایستاره هایجمعیت فقدان دلیل به عتیقه، هایکهکشان .است (کهکشانی هایشعاع تمامی در نخوردهدست

 خطوط و ایمبرده بهره ،1277NGC عتیقه، هایکهکشان یاولیه ینمونه از مطالعه، این در .دهندمی پیشین نوع هایکهکشان درCO  قوی جذبی خطوط منشأ

 دارد مشابهی شدت سیستم دو هر در CO خطوط که دادیم نشان ما .کردیم مقایسه پرجرم پیشین نوع هایکهکشان از نمونه یک با را کهکشان اینCO  جذبی

 علت پرجرم یشینپ نوع هایکهکشان در متوسط-سن ایستاره هایجمعیت که گرفتیم نتیجه ما .است ایستاره جمعیت سنتز هایمدل بینیپیش از ترقوی بسیار و

 .نیستند CO قوی جذبی خطوط
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Abstract 
While at optical wavelengths, galaxy spectra match well with state-of-the-art synthetic stellar population models, 
the near-infrared (NIR) spectral range poses a challenge: massive early-type galaxies (ETGs) show CO 
absorption features in their H- and K-band spectra, which are systematically stronger than all current model 
predictions. This mismatch has been attributed to intermediate-age stellar populations dominated in this spectral 
window by cool stars (e.g. TP-AGB). However, the evidence is not robust, and the scenario contrasts sharply with 
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the rather old populations inferred from the optical range. One way to test this claim is by comparison of CO 
spectral indices for ETGs and for the so-called "relic galaxies", i.e. systems that have been shown to host very 
old, “ pristine" stellar populations at all galactocentric radii. Lacking intermediate-age stellar populations, relic 
galaxies provide us with a unique opportunity to address the origin of strong CO absorptions in ETGs. In this 
work, we utilized the prototype relic galaxy NGC1277 and compared the CO absorption features of this galaxy 
with the ones of a representative sample of massive ETGs. We showed that the CO lines in both systems have 
similar strengths, significantly stronger than the predictions of stellar population synthesis models. We concluded 
that intermediate-age stellar populations in massive ETGs are not the culprit of the strong CO absorptions. 

  

 

 مقدمه
 K باند در (CO) مونوکسید کربن قوی جذبی خطوط یمشاهده تاکنون میلادی ۱۹۹۰یدهه از برانگیزچالش رصدی نتایج از یکی  

 درون (AGB) مجانبی یشاخه غول هایستاره وجود دلیل به است ممکن که استبوده (ETG) پیشین نوع هایکهکشان طیف

 پرجرم های ETG اکثر که معناست بدان این . Mobasher) & James (1996باشد هاکهکشان این متوسط-سن ایستاره هایجمعیت

  زاییهستار یتاریخچه با را جدیدی زاییستاره هایدوره است ممکن و شوندنمی متحول منفعل صورت به زاییستاره توقف از پس

 در .استآمده دستبه مرئی موجی طول یبازه از تاکنون که است نتایجی با شدید تضاد در تفسیری چنین .باشند کرده تجربه ممتد

 مورد تجربی صورت به را سناریو این و کنیممی استفاده K وH  طیفی نواحی در CO باندهای سنجیطیف رصدهای از ما مطالعه، این

 کهکشان یک در را ،al et Eftekhari 2021 در شده تعریف ،CO طیفی هایشاخص شدت ما منظور بدین .دهیممی قرار آزمایش

  عتیقه، هایکهکشان که جاییآن از .کنیممی مقایسه ایستارهجمعیت هایمدل با al et (Trujillo NGC1277 (2014 عتیقه،

  درونی یمؤلفه یمطالعه برای بنابراین اند،نکرده تجربه z~2 از را توجهی قابل کهکشانی هایادغام که هستند میپرجر هایکهکشان

 تایید موجی طول یناحیه دو در مطالعه طریق از NGC1277 هایستاره تربیش بالای سن .هستند مناسب بسیار پرجرم هایکهکشان

 ایستاره جمعیت هایمدل و کهکشان این CO خطوط رصد بین تطابق عدم هرگونه ینبنابرا .نزدیک فرابنفش و مرئی :استشده

 خطوط دادن نسبت این و باشد هستند، غالب نور NIR یبازه در که متوسط-سن یا جوان ایستاره هایجمعیت دلیل به تواندنمی

 .کندمی رد متوسط-سن ایستاره هایجمعیت به را پرجرم هایETG در CO قوی جذبی

   

 

   هاداده و هانمونه
  کهکشان با را نمونه این و کردیم استفادهz  2019) al et Barbera (La~0.5 در پرجرم هایETG از تایی۷ ینمونه یک از ما   

NGC1277 نمونه دو این هایکهکشان ایستاره جرم که شود توجه .کردیم مقایسه است، عتیقه هایکهکشان از اولیه ینمونه که  

∽) است مشابه 1011𝑀⊙.) 

GTC ( Telescopio Gran تلسکوپ روی بر که EMIR سنجطیف طریق از NGC1277 کهکشانK   و H باندهای هایداده

Canariasاز رصدها این در .استآمده دستبه ،۲۰۱۹ و۲۰۱۷ هایسال در شب ۶ طی است، نصب (لاپالما در متر ۱۰/۴ قطر با ؛  

  تا ۱/۵ بین موجی طول یبازه و شده پراکندهK  و H هایگریسم طریق از نور .استشده استفاده ۰/۶” پهنای به EMIR دبلن شکاف

 شکاف امتداد در کهکشان جاییجابه با هاطیف .دهدمی پوشش ۴۱۰۰ و ۴۳۰۰ ترتیب به تفکیک قدرت با را میکرون ۲/۴ تا ۲/۰ و ۱/۸
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  یا A موقعیت در کهکشان که بار هر و (هستند شکاف روی ”90 یفاصله به متفاوت ینقطه دو B و A) شدند ثبت ABBA الگوی با

B الگوی .شدمی داده آن به ایثانیه ۱۲۰ تابش گرفت،می قرار ABBA و استشده گرفته کار به آسمان تابشی خطوط حذف برای 

  طیفی واعان با هاستاره طیف رصدی، بلوک هر از پس زمین، جذبی خطوط از اینمونه ثبت برای .استشده تکرار بار چندین الگو این

  یشده کاهیداده هایطیف ۱ شکل .ایمکرده استفادهMOLECFIT  افزارنرم از خطوط این تصحیح برای .شدند رصد مختلف

NGC1277 موثر شعاع قطر به ایروزنه از که را (kpc1/2) دهدمی نشان اند،شده استخراج.    

 یعنی ،NGC1277 کهکشان موثر شعاع با برابر قطری با ایروزنه از یکی :اندشده استخراج روزنه دو از پرجرم هایETG هایطیف

kpc1/2 موثر شعاع متوسط قطر به ایروزنه از دیگری و ETG۳/۹ معادل که پرجرم هایkpc در که هاییتحلیل که کنید توجه .است  

 دستبه هاانکهکش تکتک طیف میانگین از انباشته طیف) است پرجرم هایETG یانباشته طیف یپایه بر استشده انجام مطالعه این

   .ایمداده نشان هم را هاکهکشان تکتک از CO خطوط شدت در پراکندگی اگرچه ؛(آیدمی

 

 ایستاره جمعیت هایمدل
  مقایسهE-MILES  2016) al et (Vazdekis ایستاره جمعیت سنتز هایمدل بینیپیش با را شده رصد CO هایشاخص شدت ما   

 بینیپیش هم راCO  هایشاخص بر کربن فراوانی اثر که ایمکرده استفادهal et Conroy 2018  هایمدل از همچنین ما .ایمکرده

 زآمیاغراق مشارکت اثر تا استشده استفاده مطالعه این در هم پیر سن با مدلی و یافته افزایش AGB با مدلی از ترکیبی .کندمی

 داده توضیح مفصل طور به Eftekhari et al 2022 در هامدل این .شود داده نمایشE-MILES   هایمدل روی AGB هایستاره

 .اندشده

 CO طیفی هایشاخص

 روی گیریاندازه ،CO شاخص هر برای .دهدمی نشان را مختلف هایمدل و هاداده بین CO خطوط شدت یمقایسه ۲ تصویر    

𝑅𝑒وkpc1/2  قطر به هاییروزنه برای ترتیب به) قرمز مثلث و دایره با پرجرم هایETG یانباشته طیف =< 3.9 > 𝑘𝑝𝑐) نمایش  

 از تابعی عنوان به E-MILES  مدلCO  خطوط شدت .است NGC1277 یدهندهنشان سبزرنگ یدایره کهحالی در اند؛شده داده

  صویرت این در .استشده داده نشان صورتی خط با شیری راه یاولیه جرم تابع و خورشید فلزیت با ایستاره هایجمعیت برای سن

 در K باند تابش نصف به نزدیک کهجاییآن از .است مشاهده قابل وضوح به هامدل و شده رصد CO های شاخص بین تنش

  این بر منجمان از بسیاری ،(Maraston 1998) است AGB فاز هایستاره از ناشی گیگاسال ۲ تا 0/1 بین سن با ایستاره هایجمعیت

 . Mobasher) & James (1996هستند هاETG طیفK  باند در CO قوی خطوط منشأ متوسط-سن ایستاره هایجمعیت که باورند

 ترکیب از که AGB ایهستاره آمیزاغراق مشارکت با ایستاره جمعیت هایمدل که استداده نشان Eftekhari et al 2022 اما

 ناچیز بسیار اثر این واقع در .ندارند مطابقت شده رصد CO هایشاخص با شوندمی ساخته پیر و متوسط-سن ایستاره هایجمعیت

 خورشید، از تربیش فلزیتی با E-MILES  هایمدل بینیپیش صورتی چیننقطه) است فلزیت تغییرات اثر یمرتبه از و است

0.26=[H/M]، تاس.) Eftekhari et al 2022 آن در که استداده پیشنهاد جایگزین سناریوی یک ETGاست ممکن پرجرم های 

 ،۲ تصویر در اثر این .باشند تریبیش کربن فراوانی با ولی (مرئی از آمده دستبه نتایج با سازگار) پیرتر ایستاره هایجمعیت میزبان

 اثر این اما کند پیدا تطابق رصدی هایداده با که نیست ایاندازه به کربن فراوانی اثر اگرچه .استشده داده نشان بنفش بردار با
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 و ،CO1.64 و CO1.58 برای خصوص به است، (فلزیت و متوسط-سن هایجمعیت در AGB هایستاره) دیگر اثر دو از تربزرگ

  مراجعه Eftekhari et al 2022 به تربیش جزییات برای) کندمی ترنزدیک رصدها به گیریچشم قابل طور به را هامدل بینیپیش

    (.کنید

  کوتوله از غنی یاولیه جرم تابع مرکزی، نواحی در پرجرم، هایETG که دهدمی نشان مرئی یناحیه در ایستاره جمعیت مطالعات

𝛤𝑏) دارند ∼ 3) .2015) al et Navarro ní(Mart هایمدل بینیپیش ۲ تصویر در ما بنابراین   E-MILESغنی یاولیه جرم تابع با  

 نجرم کوتوله از غنی یاولیه جرم تابع یک که دهدمی نشان تصویر این (.ارغوانی هایچیننقطه و خط) ایمداده نشان هم را کوتوله از

   .دهدمی افزایش را هامدل و هاداده بین تطابق عدم و شودمی تریضعیف CO خطوط شدت به

  این هم NGC1277 بلکه نیست پرجرم هایETG مختص هامدل و رصدها بین تطابق عدم که دهندمی نشان ۲ تصویر نمودارهای

  که سناریویی ،NGC1277 و پرجرم هایETG ینمونه دو هر در ها،مدل و رصدها بین ناسازگاری .دهدمی نشان را تطابق عدم

 ،NGC1277 زیرا کند؛می رد داند،می متوسط-سن ایستاره هایجمعیت درAGB  هایستاره از ناشی را CO قوی جذبی خطوط

 .است ایستاره هایجمعیت گونهاین از عاری

 

 گیرینتیجه
 هایETG از نمونه یک طیف روی اندشده تعریف Eftekhari et al 2021 در که راK  وH  باندهای درCO  هایشاخص شدت ما   

  هایشاخص .کردیم مقایسه ایستاره جمعیت هایمدل بینیپیش با را هاگیریاندازه این و گرفتیم اندازه عتیقه کهکشان یک و پرجرم

CO در متوسط-سن ایستاره هایجمعیت که دارد این بر دلالت که هستند ترقوی هامدل بینیپیش از شدت به سیستم دو هر در 

ETGخطوط قوی جذب علت پرجرم های  COنیستند هاکهکشان این در.  

  تصویر رد بنفش بردار کربن؛ فراوانی) ایستاره تحول اثرات تحلیل در ایستاره جمعیت هایمدل از استفاده هنگام همچنین ما نتایج

  CO خطوط شدت روی (۲ تصویر در آبی بردار متوسط؛-سن ایستاره هایجمعیت مشارکت افزایش) زاییستاره یتاریخچه و (۲

 کردن اضافه طریق از هامدل با رصدها تطابق برای خاص طور به .است دومی از گیرترچشم CO دتش روی اولی اثر .شودمی تایید

  یمطالعه زا که است نتایجی با تضاد در این که باشد بزرگ بسیار باید متوسط-سن/جوان ایستاره هایجمعیت کسر جوان، ایمؤلفه

 برای آن در هک را سناریویی ما نتایج بنابراین .داد تطبیق را بالمر طوطخ شدت نتوان که شودمی باعث و آیدمی دستبه هاETG مرئی

 و کندمی رد دارد، متوسط-سن هایجمعیت توجه قابل مشارکت به نیاز پرجرم هایETG طیف در CO قوی جذبی خطوط توضیح

 .بخشدمی ودبهب را استشده استنباط نزدیک فروسرخ و مرئی مطالعات از که هاکهکشان تحول تصویر بین  ظاهری تنش صورت بدین
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  از که (سیاه خط) NGC1277 طیف بالا نمودار تصویر، هر در (.راست) K و (چپ)H  باندهای در NGC1277 کهکشان یشده کاهیداده طیف : 1شکل

  طیف پایینی نمودارهای .دهدمی نشان را (صورتی) آسمان تابشی خطوط و (ایسرمه) زمین جذبی خطوط و استشده استخراج مؤثر شعاع قطر به ایروزنه

 .دهندمی نشان را نوفه به سیگنال

  رصدها که دهندمی نشان نمودارها این (.نقاط) رصدها و (خطوط) هامدل برای سن از تابعی عنوان بهK  وH  یاندهای در CO طیفی هایشاخص شدت : ۲شکل

  نشان را NGC1277 پرجرم یعتیقه کهکشان سبز یدایره و هستند پرجرم هایETG قرمز نقاط .دارند هامدل بینیپیش به نسبت تریقوی CO جذبی خطوط

  (گیگاسال ۱/۵) متوسط سن ایستاره جمعیت یک از ٪۳ کردن اضافه (۱ طریق از که دهندمی نشان مرجع هایمدل به نسبت را خطوط شدت تغییرات بردارها .دهدمی

 بردار) al et Conroy 2018 هایمدل با کربن فراوانی افزایش (۲ (آبی بردار) (گیگاسال ۱۰) پیر ایستاره جمعیت یک به AGB هایستاره آمیزاغراق مشارکت با

  هایجمعیت .گیرندمی قرار هامدل از بالاتر و دهندمی نشان نمودارها اکثر در را مشابهی CO خطوط شدت پرجرم هایETG و NGC1277 .اندآمده دستبه (بنفش

  .دهند توضیح را هامدل با شده رصد هایCO  تطابق عدم توانندنمی ندارند، وجود NGC1277 کهکشان رد که متوسط،-سن ایستاره
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 IC 342فروسرخ در کهکشان  –بررسی همبستگی رادیویی 

 4؛ بک، راینا3هیسن، ولکر ؛1؛  طباطبایی، فاطمه 2و1نصیرزاده، محمد رضا

 پژوهشگاه دانش های بنیادی  ، تهران,پژوهشکده نجوم، 1
 دانشکده فیزیک، دانشگاه خوارزمی، کرج 2

 دئارتمان اخترفیزیک، دانشگاه هامبورگ، هامبورگ 3
 بن ,موسسه ماکس پلانک ,گروه نجوم رادیویی 4

 

 

 چکیده
وجود مطالعات دقیق در مقیاسهای  این در کهکشانها مرتبط دانسته شده است. باشمول میان تابشهای رادیویی و فروسرخ به ستاره زایی  همبستگی نزدیک و جهان

به ما میگوید این همبستگی حتی برای نواحی غیر ستاره زا نیز به دلیل وجود جفتشدگی میان میدان مغناطیسی و گاز نزدیک و برقرار  (kpc) کوچکتر از کیلو پارسک
ما بر روی  همقالین مقیاس همبستگی به طول انتشار الکترونهای پرتوهای کیهانی وابسته است. به همین دلیل در این شده است که کوچکتر داده است. همچنین نشان

 های گرمایی و غیرگرمایی پرداختیه ایم. پیداکردن کوچکترین مقیاس همبستگی در فرکانسهای مختلف و همچنین ایجاد نقشه
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Abstract 
 

The tight and global correlation between the cm radio and infrared (IR) fluxes has been linked to star formation 

in galaxies. Resolved studies on sub-kpc scales however indicate that the correlation can also be as tight in non-

actively star forming ISM due to a coupling between the gas and magnetic field. It has been also shown that the 

smallest scale the radio-IR correlation holds depends on the propagation length of cosmic ray electrons. As such, 

we would expect to see a change in the correlation in terms of both slope and its smallest scale with frequency 

taking into account that different frequencies trace different generation and ages of cosmic ray electrons. We 

investigate this in the nearby galaxy IC342 using the LOFAR LoTSS data as well as the higher frequency VLA 

and Effelsberg observations of the radio continuum emission along with the Herschel and Spitzer IR data. The 

proximity and face-on view of IC342 ideally help us to understand the interplay between the magnetized ISM and 

massive star formation in the ISM. 
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 قدمهم
هنوز به طور کامل درک نشده است. این همبستگی  (RC) به پیوستار رادیویی (FIR) قرمز دور نزدیک و جهانی بودن همبستگی مادون

چه محلی در دیسکها دنبال بر آنها تسلط ندارد، چه در سطح جهانی و   زایی که هسته فعال کهکشانی توسط همه کهکشانهای ستاره

ای از انتشار غبار  محرک نهایی این رابطه است، به این معنا که بخش عمده (SF) .یک توافق کلی وجود دارد که تشکیل ستاره [1]میشود

رتوهای عنوان ابرنواختر پایان میدهند که مکانهای اصلی شتاب پ در فروسرخ توسط ستارگان جوانی تأمین میشود که به زندگی خود به

انگارانه درست است، اما بسیاری از پارامترهای اضافی را که بر همبستگی تأثیر میگذارد نادیده  کیهانی هستند. اگرچه این دیدگاه ساده

که  عنوان ردیاب ستاره زایی اخیر با این مزیت مهم بنابراین، هنوز یک درک دقیق برای استفاده صحیح از انتشار پیوستار رادیویی به .میگیرد

عالوه بر این، درک دقیق همبستگی منجر به درک عمیقتر تابش غبار، محیط  .تأثیر خاموشی قرار نگیرد، وجود ندارد بسیار مهم است تحت

  [2].میان ستارهای و انتشار پرتوهای کیهانی میشود

 

 رصد و داده ها

طول موجهای متفاوتی همچون رادیویی در فرکانسهای پایین، های مختلفی از  برای بررسی هرچه دقیق و عمیقتر، این مطالعه شامل داده

 افزاری ذکر است به کمک بسته نرم آورده شده است. قابل --- قرمز، فرابنفش. توان تفکیک، تلسکوپ و ابزار رصد در جدول مادون

AIPS انی اندازه و توان تفکیک یکس به هدف علمی هر بخش از مطالعه همه تصاویر به ،برای بررسی درست و دقیق همبستگیها باتوجه

سیگما مورداستفاده  ۳تر از برای همبستگیها نیز فقط مقادیر بالا .اند که مشخصات آن از تصویر پایه گرفته شده است سازی شده همسان

 .آمده است دست های تصویر به منطقه از گوشه ۳و با برسی حداقل  AIPS افزاری اند. این مقادیر نیز به کمک بسته نرم قرار گرفته

گیگاهرتز  444 1.4, 44144های رادیویی در بسامدهای  فروسرخ از داده -در بخش رادیویی این مطالعه، برای بررسی همبستگی رادیویی 

 گیگاهرتز که نقش اصلی در این مطالعه را ایفا میکند از آرایه فرکانس پایین   44144های مربوط به فرکانس  استفاده شده است. داده

LOFAR .) های کلیدی مرکز به همکاری با گروه پروژه به ذکر است باتوجه لازمگرفته شده است LOFAR  ،شاخه کهکشانهای نزدیک

صورت رسمی در مطالعات دیگر به کار گرفته نشده. داده کاهی این نقشه توسط  بار توسط ما بررسی شده و تا کنون به این داده برای اولین

گیگاهرتز  444و  144از دانشگاه هامبورگ انجام شده است. دیگر دادههای پیوستار رادیویی در فرکانسهای  (Volker Heesen) سنیولکر ه

های مربوط به پیوستار رادیویی میتوان به  تهیه شده است. از دیگر نقشه VLA به روش تداخل سنجی به کمک تلسکوپهای افلسبرگ و

توسط تلسکوپ های مداری اسپیتزر و هرشل در  𝐼𝐶 ۳42ها نام برد. کهکشان  داده های گرمایی و غیرگرمایی تهیه شده توسط این نقشه

در این  .و توسط تلسکوپ مداری گلکس در بازه فرابنفش دور و نزدیک به خوبی رصد شدهاست )میکرومتر ۰44تا  ۳4۳از (بازه فروسرخ 

شما می توانید  1در شکل . استفاده کردیم )نانومتر1۰۳(رابنفش دور میکرومتر در بازه فروسرخ و ف 1۳4و  144،۷4،24مطالعه ما از داده های 

 نمایی از تمام داده های به کار رفته در این مطالعه را مشاهده بفرمایید.
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 : داده های استفاده شده در این مطالعه1شکل 

 : روشها

 غیرحرارتیداسازی تابش حرارتی و ج

های گرمایی و غیرگرمایی داریم. یکی از روشهای مرسوم برای  ما نیاز به جداسازی مؤلفهتر فیزیک همبستگی  برای بررسی هرچه دقیق .

قرن گذشته استفاده از توزیع انرژی طیفی رادیویی بوده است. در این روش با مشاهده کهکشانها در بسامدهای مختلف،  جداسازی در نیم

لف از جمله های مخت به دلیل ثابت درنظرگرفتن شاخص طیفی، اثرات ناحیه تابشهای گرمایی و یا غیرگرمایی مدل میشوند. اما در این روش

 نواحی ستاره زا و یا بقایای ابرنواختری که شاخص طیف متفاوتی دارند نادیده گرفته میشود و به این دلیل این روش منجر به ایجاد نقشه
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آزاد برای  -ارتی است که در آن از یک ردیاب تابش آزاد روش دوم، روشی به نام قالب حر .های حرارتی و غیرحرارتی نادرستی میشود

استفاده میشود و بنابر موقعیت کهکشان   𝐻𝛼تخمین تابش حرارتی استفاده میشود. اما ازآنجاکه در این روش اغلب از دادههای خط نشری

۳42 IC مولفه های گرمایی و غیرگرمایی برای این  در آسمان به چنین داده ای از کهکشان دسترسی نداریم. این روش نیز برای جدا سازی

به معادله  آزاد باتوجه - عنوان ردیاب تابش آزاد و استفاده از آن به [3]میکرومتر 24اما در روش سوم، به کمک نقشه  .مطالعه مناسب نیست

 .معادله زیر جدا کنیمهای گرمایی تابشهای رادیویی را با استفاده از  معرفی شده توسط مورفی و همکاران میتوانیم مؤلفه

 

(
𝑆𝑇

𝐽𝑦
)~ 7.93 × 10−3 (

𝑇

104𝐾
)(

𝜈

𝐺𝐻𝑧
)
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(
𝑓𝜈(24𝑢𝑚)

𝐽𝑦
)                                                           (3) 

 

ه فرکانس داده پیوستار رادیویی مورد استفاد 𝜈کلوین در نظر گرفته است،  1444است که برابر با  HII دمای میانگین ناحیه T در این معادله

 .میباشد Jy مایکرومتر ما در واحد 24شدت تابش داده  (𝑓𝜈(24𝑢𝑚)و )

ادله کم آمده توسط این مع دست آوردن مؤلفه غیرگرمایی، تنها کافی است که داده پیوستار رادیویی را از مؤلفه گرمایی به دست برای به.

𝑆𝑁𝑇. کنیم = 𝑆𝑇𝑂𝑇 − 𝑆𝑇 .در اینجا𝑆𝑁𝑇 تابش غیرگرمایی یا سینکروترون است و𝑆𝑇𝑂𝑇 تابش پیوستار رادیویی در هر فرکانس می 

 در زیر نقشه های حرارتی و غیر حرارتی در دو فرکانس رادیویی مختلف نشان داده شده است. .باشد

 
 گیگاهرتز )سمت راست( 144گیگاهرتز) سمت چپ( و 444: نقشه های گرمایی )بالا( و غیر گرمایی ) پایین( در فرکانس های 2شکل 
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 موجک-حلیل به روش مقیاس به مقیاس ت

موجکها دو ویژگی  . یا موج کوچک، یک نوسان موج مانند است که در زمان یا مکان جایگزیده شده است( wavelet) اصطالح موجک

انسی است. این ویژگی مربوط به فرک "فشرده"یا  "کشیده"تعیین میکند که یک موجک چقدر  (اتساع)اساسی دارند: مقیاس و مکان. مقیاس 

ز از تبدیل موجک نی. در کجا قرار میگیرد (فضا)است که برای امواج تعریف شده است و همینطور مکان تعیین میکند که موجک در زمان 

. در این (یل میکنندبه صفر م)سرعت به سمت بینهایت فرو میپاشند  توابع بهتوابع نوسانی استفاده میکند، اما بر خالف تبدیل فوریه، این 

مطالعه، ما بر روی کاربردهای آن در تصاویر نجومی و اخترفیزیک تمرکز خواهیم کرد. این بدان معنی است که ما نسخه دوبعدی تبدیل و 

ویژگیهای  وتحلیل و تشخیص کاربرد اصلی آن برای تجزیهرا در نظر خواهیم گرفت که  به طور دقیقتر، تبدیل موجک پیوسته دوبعدی 

فیزیکی در تصاویر است. در این روش خانوادهای از توابع توسط بسط و تبدیل تابع مادر که موجک تحلیل نامیده میشود ایجاد میشود. 

 :بدین صورت

 

𝑤(𝑎, 𝑥) =
1

𝑎𝑘
∬ 𝑓(𝑥′)𝜓∗(

𝑥 − 𝑥′

𝑎
)𝑑𝑥

+∞

−∞

                                                                           (1) 

 

𝑥در اینجا   = (𝑥, 𝑦) و 𝑓(𝑥) است دوبعدی تابع یک .𝜓(𝑥) میتواند مختلط یا حقیقی باشد.  که است تحلیلی موجک𝑎 

هر نقشه، های مختلف تجزیه میکند. در  در مقیاس "نقشه"تبدیل فوق یک تصویر را به  . نرمال مشخصه 𝑘 و است مقیاس مشخصه

 .هایی با مقیاس کوچکتر یا بزرگتر دارند هایی با مقیاس انتخابی برجسته هستند زیرا ضرایب بزرگتری نسبت به سازه سازه

 

 :همبستگیهای متقابل موجک

روش مفید برای مقایسه تصاویر در طول موجهای مختلف، همبستگی متقابل موجک است. ضریب همبستگی متقاطع موجک در مقیاس  ک

𝑎  دشو می تعریف زیر صورت به: 

 

𝑟𝑤(𝑎) =  
∬𝑤1(𝑎, 𝑥)𝑤𝑤

∗ (𝑎, 𝑥)𝑑𝑥

|𝑀1(𝑎)𝑀2(𝑎)|2
                                                                          (2) 

 

 

)هبستگی 1و  )معکوس کاملهمبستگی - (1بین  𝑟𝑤به تصاویر با اندازه تفکیکپذیری یکسان اشاره دارد. مقدار 2و  1رابطه اعداد  دراین

در مقابل مقیاس، نشان میدهد که به چه میزان ساختار ها در مقیاس های متفاوت در شدت و مکان با  𝑟𝑤متغییر است. رسم نمودار )کامل

 .یکدیگر همبسته هستند

 

ت هست آوریم مقیاسهای شکس نتیجه مهم دیگری که نیز میتوانیم به کمک رسم نمودار ضریب همبستگی موجک در مقابل مقیاس به دست

مقیاس شکست برای ما، مقیاسی است که در آن ضریب  [4]. که به ما کمک میکند متوجه میزان انتشار الکترونهای پرتوهای کیهانی شویم

 . [5] به بالا  0.5کند. یعنی برای مقادیر  شروع به نشان دادن یک همبستگی خوب می 𝑟𝑤 همبستگی
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 مایکرومتر ۷4های رادیویی در مقابل داده   مقیاس برای داده -همبستگی موجک نمودار : ۳شکل 

 
 مایکرومتر 144های رادیویی در مقابل داده   مقیاس برای داده -نمودار همبستگی موجک : 4شکل 
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 مایکرومتر 1۳4های رادیویی در مقابل داده  مقیاس برای داده -نمودار همبستگی موجک : ۰شکل 

 

 برحسب کیلوپارسک  IC 342قیاس های شکست برای همبستگی موجک در کهکشان : م1جدول 

 1.4GHz داده مشاهده شده داده گرمایی داده غیرگرمایی

0.18 0.19 0.17 70um 

0.18 0.18 0.17 100um 
0.18 0.18 0.18 160um 

 0.144GHz داده مشاهده شده داده گرمایی داده غیرگرمایی

82.0 82.0 82.0 70um 

82.0 82.0 82.0 100um 

82.. 82.0 82.. 160um 

 نتیجه گیری
 دستآوردن توزیع میدانهای بررسی همبستگی رادیویی و فروسرخ در مقیاس فضایی کوچک است. به مطالعهکی از اهداف اصلی این ی

ونهای رادیویی فروسرخ و انتشار الکترمغناطیسی در مناطق ستاره زا و سراسر کهکشان ازاینرو مهم است که میتوان نقش آنرا در همبستگی 

پرتوهای کیهانی پیدا کرد. نتایج همبستگی موجک نشان میدهد همبستگی رادیویی فروسرخ در مقیاسهای فضایی کوچک که توسط میدان 

رتوهای کیهانی پمغناطیسی منظم تنظیم میشود، شکسته میشود. ازآنجاکه کوچکترین مقیاس همبستگی متناسب با طول پراکندگی الکترونهای 

است نتایج بررسی ما در بسامدهای مختلف به ما نشان میدهد که طول پراکندگی الکترونهای پرتوهای کیهانی با فرکانس کاهش پیدا میکند 

 44144و  144 به این معنا که در فرکانسهای پایینتر این پرتوهای کیهانی بیشتر پراکنده میشوند. در مطالعه ما این تفاوت برای دو فرکانس

 .باشد پارسک می 144گیگاهرتز برابر با 
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 های تاریکگیری و تحول خوشهها بر شکلآثار تغییر چگالی محلی خوشه

 ؛ حسنی زنوزی، اکرم ، علیشیرازی قاسمی، سیدمجتبی ؛ حقی، حسین ؛ رستمی

 دانشکده فیزیک، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، گاوازنگ، زنجان

 چکیده
احتمال وقوع  ،کیتار در مرکز خوشه هااهچالهیمتراکم از س ستمیسریز کیوجود  لیبه دل شده است. ینیبشیفشرده پ یاستاره تیاز جمع دیجد یگونه کیبه عنوان  کیتار وجود خوشه

شود تا گیرند که سبب میستاره نوترونی شکل می-ایهای سیاهچالهها و یا چندتاییدوتاییبرخوردها،  نیا یجهیاست. در نت ادیز اریبس فوق کشسان در آن یااهچالهیس یبرخوردها

 نیا و نرخ کاهش جرم یکینامیبر تحول د یادیکه عوامل ز دندهیصورت گرفته نشان م یمحاسبات عدد .باشند یرصد امواج گرانش یبرا یمنابع فوق العاده مناسب کیتار یهاخوشه

 ی دیگری به نام ضریب تفکیک جرمی اولیههای اولیه، جرم کل خوشه و شعاع نیمه جرم آن  که در تعیین انواع چگالی خوشه موثراند، مولفهدر کنار تعداد ستاره ؛دها موثر هستنخوشه

الاست. های سنگین در ابتدای عمر خوشه بسیار بتارهضریب بالای تفکیک جرمی اولیه بدان معنا است که چگالی مرکزی س .نیز در چگالی اولیه قسمت مرکزی خوشه تاثیر گذار است

شود. ل میشوند و خوشه سریعتر منحها زودتر از خوشه خارج میی آن، ستارهها بسیار سریعتر شکل بگیرند و درنتیجهشود تا زیر سیستم سیاهچالهوجود این مولفه در خوشه سبب می

واحدی ضریب تفکیک  1همچنین افزایش  شود.مرکزی اولیه خوشه، برخلاف افزایش چگالی اولیه خوشه، سبب کاهش عمر خوشه می دهد که افزایش چگالیها نشان میسازینتایج شبیه

ود شآن سبب میبرابر افزایش بدهد.  کاهش چگالی اولیه خوشه یا افزایش ضریب تفکیک جرمی اولیه  2تواند درصد زمان سپری شده از عمر خوشه در فاز تاریک را تا جرمی اولیه می

 ی تاریک تا فواصل دورتری از مرکز کهکشان قابل مشاهده باشد.ی خوشهتا پدیده

 هاای تاریک، چگالی خوشه، تفکیک جرمی اولیه، سیستم سیاهچالهواژه های کلیدی: خوشه ستاره

Effects of the Local Density of Clusters on the Formation and Evolution of Dark 

Star Clusters  
, Hosein Haghi, Ali Rostami Shirazi, and Akram Hasani ZonooziSeyed Mojtaba Ghasemi 

Department of Physics, Institute for Advanced Studies in Basic Sciences (IASBS), Zanjan 45137-66731, Iran 

 

Abstract 

Present studies justify dark star clusters as predicted, new type of compact stellar populations. Due to the existence of a dense subsystem 

of black holes in the center of the dark cluster, the probability of super elastic collisions of black holes is very high. As a result of these 

collisions, neutron star-black hole binaries or multiples are formed, which makes dark clusters excellent sources for gravitational wave 

observations. Numerical calculations show that there are many important factors that make effect on the dynamical evolution and depletion 

rate of these clusters. In addition to the initial number of stars, the total mass and half-mass radius which can determine the initial densities 

of a cluster, another parameter called the primordial (or early) mass segregation (PMS) is also effective on the density of the clusters’ 

center. A high PMS factor means that the central density of heavy stars is very high at the very first years of the cluster's life. The presence 

of this component in the cluster causes the black hole subsystem to form much faster and as a result, light stars leave the cluster sooner 

and the cluster dissolves faster. The results of the N-body simulations show that the increase of the initial central density of the cluster, in 

contrast to the increase of the initial density of the cluster, causes a decrease in the life of the cluster. Also, an increase of 1 unit of the 

PMS coefficient can increase the percentage of time in which the cluster was in its dark phase up to 2 times. Decreasing the initial density 

of a cluster or increasing its PMS factor causes the dark cluster phenomenon to be visible at greater distances from the center of the 

galaxy. 

 Keywords: Dark Star Cluster, Density of Cluster, Primordial Mass Segregation, Black Hole System 
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 دهیشک خوشه یرونیب یو به سمت نواح ابدییم شیتر افزادر خوشه، سرعت اجرام سبک نیاجرام سبک و سنگ انیم یدوجسم یهادر اثر برهمکنش

 کیانند هم ی نام داردجرم کیتفککه  دهیپد نیا .کنندیخوشه حرکت م یداخل یبه سمت نواح یکینامیدر اثر اصطکاک د ترنیو اجرام سنگ شوندیم

 Primordial) هیاول یجرم کیتفک یدهیپد .کندیم نییها تعبر اساس جرم آن ار یاستاره یهاخوشه یاجزا یریجاگ یعمل کرده و نحوه یعیطب وژیفیسانتر

Mass Segregation ؛PMS) یها به طرز قابل توجهدر آن نیکه دارند، اجرام سبک و سنگ یکم اریکه با وجود سن بس شودینسبت داده م ییهابه خوشه 

رخ  یریگدر حال شکل یهاخوشه انیم یتداخل ایو  دیایبوجود ب یمتراکم گاز یخوشه از درون ابرها کی کهیدر صورت اند.شده کیتفک گریکدیاز 

 راتییغت جادیبا ا ،یاستاره یهادر خوشه دهیپد نی. وقوع امیتولد مشاهده کن یدر ابتدا یجرم کیاز تفک ییبالا بیبا ضر یابدهد ممکن است خوشه

 یروین ریتحت تاث یها. در خوشهدهدیار مخود قر ریرا تحت تاث خوشه یکینامیتحول د یقابل توجه زانیبه مهای خوشه، چگالی محلی ستارهدر 

آن  یجهی. در نت[4]برابر افزایش بدهد  2تواند بیشینه شعاع خوشه را تا و می گرددیخوشه م تریسبب انبساط قو وجود تفکیک جرمی اولیه ،یکشند

باشد، قدرت انبساط  شتریب یستمیس (S) هیاول کیتفک ضریبکه هر چه  افتیدر توانی. پس مشودیخوشه خارج م یاز جرم از مرز کشند یشار بزرگتر

 . شودیم شتریب زیآن ن

و  هاهاهچالیس)مانند  نیسنگ یهاستارهانفجار ابرنواختری فشرده به جا مانده از  یایبقاهای ابتدایی عمر یک خوشه، ها در سالپس از تحول ستاره

ا شکل را در آنج یکینامیجالب از نظر د تیجمع ریز کی، یجرم کیداشتن به حضور در مرکز خوشه در اثر تفک لیتما لیبه دلی( نوترون یهاستاره

 شود،یم ختهیافسار گر یجرم کیتفک نیا ،های سبک اطراف آندر میزان انرژی تولید شده در سیستم سنگین مرکزی و ستاره عدم تعادل لی. به دلدهندیم

را  یالیریمجموعه بشدت و ریز کیمولد خود  یهستند در مرکز خوشه (⊙𝑀) دیده جرم خورش از بزرگیطور معمول که به هااهچالهیس نیا جهیدر نت

 هزولیاطراف خود ا یهانسبت به ستاره یکینامیکه از نظر د یطورخودگرانش است، به رخوشهیز نیا . [1]دهندیم لیتشک یااهچالهیس رخوشهیبه نام ز

آن از  یتر و قابل مشاهدهسبک یلفهٔ  . مو[2] باشندیم میتقس بلقا نیسبک و سنگ یآن به دو دسته یاست که اجزا یستمیس کیخوشه تار است.

متراکم  ستمیس ریز کیوجود  لیبه دل است.شده لیتشک ستارگان خوشه یابرنواختر یانفجارها یایآن از بقا نیسنگ یلفهٔ  سبک و مونورانی  یهاستاره

 یبرخوردها، انرژ نیا یجهیاست. در نت ادیز اریبس فوق کشسان در آن یااهچالهیس یخوردهااحتمال وقوع بر ک،یتار در مرکز خوشه هااهچالهیاز س

 . [1]هستند یرصد امواج گرانش یبرا یمنابع فوق العاده مناسب کیتار یهاخوشه ن،یبنابرا شود؛یآزاد م یادیز اریبس

ای بیان کردند که بهترین کمیت برای بررسی این ( در مقاله2411ای، بانرجی و کروپا )های ستارهبرای شروع فاز تاریک خوشهبه عنوان تعریف کمیّ 

های سبک و نورانی اطراف خوشه بایست ستارهباشد؛ زیرا برای خروج امواج گرانشی از درون خوشه می( می*Qها )پدیده ضریب ویریال سیستم ستاره

ه نسبت ی خوشای از آن جدا شوند. این اتفاق به دلیل افزایش بیش از حد سهم انرژی تولید شده در هستهنحلال زیرخوشه مرکزی سیاهچالهتا پیش از ا

وشه تاریک ای خهای روشن در اطراف سیستم مرکزی سیاهچالههای اطراف، سبب تحرک سوپر ویریالی سیستم ستارهبه انرژی دریافتی توسط ستاره

های نورانی یک خوشه عادی در نظر گرفته برای حد نهایی ضریب ویریال سیستم ستاره 1یا  44۷. در نتیجه تصمیم بر آن شد تا ضریبی مانند شودمی

 .گیریمخوشه را در فاز تاریک در نظر می1بالاتر از  *Qشود و در این مقاله برای ضرایب 

 یهکشانقدرتمند ک یمرکز لیاز پتانس یمشخص یمحدوده مکان تنها تا ایهای ستارهتاریک در خوشهشدن فاز  داریپداین نکه نیز حائز اهمیت است که 

های نورانی از اطراف خوشه در ظهور فاز تاریک آن ضروری است. ممکن است؛ به این دلیل که سهم پتانسیل مرکزی کهکشانی در تخلیه سریعتر ستاره

از مدت  ایشود، عمدتا طول عمر زیرخوشه سیاهچالهیای انفجار ابرنواختری نیز صفر در نظر گرفته میای که در آن سرعت خروج بقازیرا حتی خوشه

 ها کمتر است.های نورانی اطراف خوشه و سوپر ویریالی شدن آنزمان کنار رفتن ستاره
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 معرفی مدل

سازی ( جهت شبیه [5])توسعه یافته توسط آرسث و همکاران NBODYای به نام سری ( بسیار پیشرفتهN-bodyای )های محاسبات بس ذرهروش از ما

های گرافیکی است که انجام ای برای انجام محاسبات بر روی پردازندهاین برنامه شامل نسخه ۷و  ۳های کنیم. نسخهای استفاده میهای ستارهخوشه

ول تحت اثر پتانسیل مرکزی کهکشانی دلخواه، تح توانند علاوه بر تحول دینامیکی خوشهکند. این کدها میمیای را بسیار سریعتر محاسبات بس ذره

، پس از گذشت تنها چند میلیون سال با یک ⊙𝑀 14های بسیار سنگین، با جرمی بیشتر از سازی کنند. در این مدلسازی، زندگی ستارهها را نیز شبیهستاره

ا استفاده های صورت گرفته در این مقاله بسازیی نوترونی باشد. تمامی شبیهتواند سیاهچاله یا ستارهها مییابد و بقایای آنانفجار ابرنواختری خاتمه می

 اند.انشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان صورت پذیرفتهموجود در مرکز کامپیوتر د NVIDIA GeForce GTX 1080های گرافیکی از پردازنده

 

های توانیم بقایای انفجاربایست تا جایی که میای است که برای این منظور میهای ستارههدف ما در این تحقیق رسیدن به فاز تاریک در خوشه

گیریم. جرم، تابع جرم ( را صفر در نظر میNatal Kickگیری )هنگام شکل ابرنواختری را در خوشه حفظ نماییم؛ به این دلیل سرعت اولیه این بقایا به

(Mass Function( و فلزیت )Metallicity ؛Zخوشه )۳سازی با یکدیگر یکسان است و به ترتیب برابر با ها در این شبیه × 14
4
 𝑀⊙ تابع جرم اولیه ،

قرار  ،𝑘𝑝𝑐 2(، دورتر از 𝑅𝐺ها را در فواصل مختلفی از مرکز کهکشان )سازی، خوشهباشد. در این سری شبیهمی ⊙𝑍 4.2۰( و 2441کانونیک کروپا )

هزار  4و  4، 2های اولیه 𝑅𝐺پارسک و با  ۳اولیه  𝑟ℎهای با های نورانی برای خوشه. تحول ضریب ویریال سیستم ستاره1شکل 

𝑄 یدهندهچین طوسی رنگ نشانپارسک. خط نقطه ∗=  باشد.ی عادی میتاریک و خوشه مرز میان فاز خوشهاست که همان 1
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های اولیه نیمه جرم بیشتر نشود. همچنین با در نظر گرفتن شعاع (Hubble Timeها از زمان عمر عالم )گیری فاز تاریک خوشهدهیم تا جایی که شکلمی

(𝑟ℎ )1 ،۳  های تاریک گیری خوشه، آثار چگالی اولیه و ضریب تفکیک جرمی اولیه را بر شکل44.۰و  444 پارسک و ضرایب تفکیک جرمی ۰و

 سنجیم.می

  نتایج

کنند، به دلیل در امان ماندن از پتانسیل قدرتمند های دورتری از مرکز کهکشان به دور آن گردش میهایی که در شعاعطور که انتظار داریم، خوشههمان

افزایش میزان تفکیک  یا 𝑅𝐺یابیم که کاهش در می 1شوند. با توجه به شکل دهند و منحل میهای خود را از دست میتر ستارهمرکزی کهکشان، دیر

های مشابه خود ولی با تا دو برابر بیشتر از خوشه Sبدون ضریب های شود به صورتی که خوشهها میها سبب انحلال زودتر آنجرمی اولیه در خوشه

؛ زیرا پس از گذشت چند میلیون سال ابتدایی عمر خوشه، زیرسیستم سنگین و بسیار قدرتمندی در مرکز خوشه شکل کنندعمر می Sضرایب بالای 

 کشد تاشود. در حالی که مدتی طول میک از آن میهای نورانی و اجرام سبگیرد که سبب باد کردن سریع خوشه و خروج تعداد زیادی از ستارهمی

کیل ای را در مرکز خوشه تشای زیرسیستم سیاهچالهاز یکدیگر تفکیک شوند و بقایای سنگین ستاره Sای بدون های ستارهاجرام سبک و سنگین خوشه

 ای را بشدتشوند که قدرت زیرسیستم سیاهچالهخارج میهای سنگین در نواحی خارجی خوشه از آن بدهند و در طول این مدت نیز تعدادی از ستاره

 دهد.کاهش می

اولیه بسیار  𝑟ℎهای با  ها را تعیین کند. خوشهتواند مدت زمان تحول آنها میشعاع نیمه جرم اولیه به عنوان کمیت اصلی در تعیین چگالی ابتدایی خوشه

ها شوند؛ ولی این تراکم بالای ستارهدهد و دیرتر منحل میهای خود را از دست میستاره کم، با ایجاد یک سیستم خود گرانش بسیار قوی، به آرامی

ای های انتهایی عمر یک خوشه بتوانیم شاهد تشکیل زیرسیستم سیاهچالهشود تا فرآیند تفکیک اجرام به کندی صورت بپذیرد تا تنها در سالسبب می

یابد. همچنین با تقریب خوبی افزایش می 𝑟ℎ( با افزایش 𝜏𝐷𝑆𝐶ها )، طول عمر فاز تاریک خوشه2ل تاریک در مرکز آن باشیم. مطابق تصویر چپ شک

برد. این نتیجه ما را بر آن داشت تا دهد، طول عمر فاز تاریک خوشه را بسیار بالا می، علیرغم اینکه زمان انحلال خوشه را کاهش میSافزایش ضریب 

𝜏𝐷𝑆𝐶اریک خوشه به عمر خوشه )متغیری مانند نسبت عمر فاز ت 𝜏𝑐𝑙𝑢𝑠𝑡𝑒𝑟⁄ برسیم. با توجه به این  2( را بررسی کنیم و به نمودار سمت راست شکل

تواند تاثیر بسزایی در افزایش میزان درصد حضورشان در فاز تاریک ها میها یا افزایش ضریب تفکیک جرمی اولیه آنتصویر، کاهش چگالی خوشه

 باشد.تر میبار چگال 12۰و  2۷های قرمز و سبز رنگ به ترتیب ی آبی رنگ نسبت به خوشهتوجه داشت که خوشه باشد. بایدداشته

 گیریتیجه

ان خوشه گدر این مقاله، با بررسی تاثیر چگالی محلی ستارگان بر تحول خوشه و رسیدن آن به فاز تاریک دریافتیم که افزایش تمرکز یافتگی کلی ستار

تواند سبب افزایش مدت زمان تحول خوشه شود و در عین (، میSبر خلاف متمرکز ساختن ستارگان سنگین در مرکز خوشه )با افزایش  (،𝑟ℎ)با کاهش 

تواند درصد طول عمر واحدی ضریب تفکیک اولیه می 1تری از عمر خوشه در فاز تاریک خود قرار بگیرد. افزایش شود تا درصد کمحال موجب می

تواند سبب افزایش درصد عمر فاز تاریک خوشه بشود. برابری چگالی خوشه می برابر کند؛ به همین صورت کاهش چند 2وشه را حدود فاز تاریک خ

ای تا فواصل دورتری از مرکز کهکشان مشاهده شوند. البته باید در نظر های ستارهشوند تا این فاز از خوشههر دوی این موارد ذکر شده موجب می

𝑟ℎهای ای )پس از خروج گاز( مشابه با خوشهای کروی کهکشانی، چگالی اولیههای ستارهوشهداشت که خ = 1𝑝𝑐 ی ما سازی شدههای شبیهاز مدل
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با در  یهای تاریک را، حتتوان انتظار داشت که در کهکشانی مانند راه شیری خوشهاند. با توجه به این نتایج نمیتر از این نیز بودهدارند و عموما چگال

 هزار پارسک از مرکز کهکشان مشاهده کرد. ۰در فواصلی دورتر از نظر گرفتن ضریب بالایی از تفکیک جرمی اولیه، بتوان 
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ها دهد که چه نسبتی از عمر این خوشهسازی شده است و تصویر راست نشان میهای شبیه. تصویر سمت چپ نمایشگر نتایج طول عمر فاز تاریک تمام خوشه2شکل 

اند. شده های روشن و تیره نمایش دادهچین و خط ممتد و نیز با رنگخطبه ترتیب با  44.۰و  4های باضریب تفکیک جرمی اولیه است. خوشهدر فاز تاریک سپری شده
 های دایره، مربع و مثلث هستند.های آبی، قرمز و سبز و شکلپارسک می باشد که به ترتیب دارای رنگ ۰و  ۳، 1ها های خوشههمچنین شعاع نیمه جرم اولیه
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Abstract 

 

We use PHANGS-JWST data to identify and classify 1271 compact 21 µm sources in four nearby galaxies 

using MIRI F2100W data. We identify sources using a dendrogram-based algorithm, and we measure the 

background-subtracted flux densities for JWST bands from 2 µm to 21 µm. Using the SED in JWST as well 

as HST bands, plus ALMA and MUSE/VLT observations, we classify the sources by eye. Then we use this 

classification to define regions in color-color space, and so establish a quantitative framework for 

classifying sources. We identify 1085 sources as belonging to the ISM of the target galaxies with the 

remainder being dusty stars or background galaxies. These 21 µm sources are strongly spatially associated 

with H II regions (> 92% of sources), while 74% of sources are coincident with a stellar association defined 

in the HST data. Using SED fitting, we find that the stellar masses of the 21 µm sources span a range of 

102 to 104 M⊙ with mass-weighted ages down to 2 Myr. There is a tight correlation between attenuation-

corrected Hα and 21 µm luminosity for Lν,F2100W > 10^19 W Hz−1. Young embedded source candidates 

selected at 21 µm are found below this threshold and have M⋆ < 103 M⊙.  

 

Introduction 

Dust grains and polycyclic aromatic hydrocarbons (PAHs) in the interstellar medium (ISM) play a central 
role in shaping the radiation field in galaxies, converting short-wavelength light from stars and other 
emitters into long wavelength emission in the infrared [1]. The mid-IR emission observed by JWST is 
generated by small dust grains, which are heated stochastically to temperatures of ≳100–150 K to emit 
photons at mid-infrared (5 ≲ λ/µm < 60) wavelengths [2]. PAHs re-emit absorbed radiation in discrete 
spectral band features from 3 < λ/µm ≲ 21, which correspond to the stretching and bending modes of bonds 
in the large molecules [3]. Because the IR radiation is significantly less affected by absorption, dust and 
PAH emission provide a vital low-extinction view into the densest regions of galaxies. Understanding the 
nature of the correlation between star formation and the mid-IR has been challenging because the resolution 
of the previous generation of observatories had comparatively poor resolution: 6′′.5 for the Spitzer/MIPS 
24 µm band and 11′′.9 for the WISE 22 µm band. The study of individual star forming regions at <100 pc 
scales was thus limited to the Milky Way, the Local Group, and the nearest (d ≲ 3 Mpc) galaxies. These 
moderately resolved extragalactic studies suggested that the PAH emission tends to be found at the edges 
of H II regions, which is supported by the high physical resolution observations of individual Milky Way 
objects. Given the close link between star formation and the IR emission, extragalactic observations have 
used the mid-IR to identify compact regions of star formation. This paper explores the relationship between 
compact sources seen in MIRI 21 µm observations and other tracers of star formation. We use JWST 
observations of the first four galaxies to be observed for the Physics at High Angular resolution in Nearby 
GalaxieS (PHANGS) Treasury program in the near- and mid-IR. We combine these new observations with 
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the rich set of supporting data about the star formation process gathered as part of the PHANGS surveys. 
We aim to understand the nature of the compact 21 µm sources seen in the JWST imaging data, extending 
the studies from the Local Group to a more diverse set of star-forming environments and determining if 
these sources include a set of truly embedded star-forming regions. But even with the 0′′.67 FWHM of the 
21 µm filter with JWST, these maps are not resolving individual stars or even stellar clusters. We thus face 
a challenge of how to identify and extract a uniform set of regions. 

 

Figure 1. RGB maps of NGC 7496 (top left), NGC 0628 (top right), NGC 1365 (bottom left), and IC 5332 (bottom 

right) at wavelengths of 21 μm (red), 10 μm (green) and 7.7+11.3 μm (blue). The red zoom-in windows show peaks 

at 21 μm (black circles), background galaxies (red diamonds), HII regions (blue squares), stellar associations (gray 

stars), and compact stellar clusters (orange stars). In total 1271 sources are found throughout the images but we only 

show symbols in the inset images to reduce crowding. We also highlight some representative background galaxies in 

the blue zoom-in windows, showing the F200W data at its native resolution. 
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Figure 2. The SED of ISM sources (left) and eye-confirmed background galaxies stars (HZ STAR; right). We only 

consider the sources that have > 5σ detections in all (JWST+HST) bands: 384 ISM sources and HZ or STAR sources. 

The grey lines represent the SED of each object, and the solid colored lines show the mean of all SEDs for each 

individual galaxy. 

 

Compact Source Identification and Photometry 

 To extract compact sources from the MIRI 21 μm data, we use the astrodendro software package. We adopt 

this approach instead of a point source (star) identification approach because of the extended diffuse 

structure present throughout the maps (Figure. 1) and because the ISM-tracing nature of the 21 μm band 

can lead to irregular morphologies even for compact sources. The highly structured shape of the F2100W 

PSF adds some additional complexity that confounds many point source identification algorithms. For each 

source, we measure the broad-band optical-IR spectral energy distribution (SED) using the JWST and HST 

data. We convert the HST maps to surface brightness units (MJy sr^-1) and use circularized convolution 

kernels generated to match the HST data to the F2100W resolution (0.′′67). We sample each map at the 

location of the 21 μm local maximum, and we subtract an estimate of the median background calculated in 

an annulus with radii between 2× and 3× the width of the PSF. Note that these background levels are 

somewhat sensitive to the size of the annulus selected because of the strongly varying backgrounds and the 

possibility that the 21 μm peaks are extended. We note that we complete our analysis at a common angular 

resolution but distances to our targets vary by a factor of two. Hence, our analysis imimplicitly includes 

changing physical scales and different minimum recoverable luminosity between the different objects, and 

we note where this effect shapes our results below. Our final catalog consists of 1271 compact sources with 

188 in IC 5332, 502 in NGC 0628, 367 in NGC 1365 and 214 in NGC 7496. In addition to the JWST and 

HST-based SEDs, we also sample the MUSE Hα and Hβ maps and the ALMA CO (2-1) integrated intensity 

and line width maps at the location of the 21 μm local maxima. For the ALMA and MUSE measurements, 

we do not perform any background subtraction. These maps are at coarser resolution (up to 1.′′7 depending 

on band and target and thus yield slightly smoothed estimates of the Hα, Hβ, or CO(2-1) that would be 

measured at the JWST resolution. 
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Spectral Energy Distributions 

Of the 1271 compact sources, 1083 have NIRCam as well as MIRI data (recall that IC 5332 currently lacks 

NIRCam imaging). Figure. 2 illustrates the SEDs for our sources. Most sources are bright at 21 μm by 

selection, with a characteristic “dip” at 10 μm defined by the gap between the bright PAH features at 7.7 

μm and 11.3 μm. Sources with NIRCam imaging also show the PAH feature at 3.3 μm as a “bump” in the 

SED.  

 

Figure 3.  Color-color plots of the 21 μm selected sources in the MIRI (left) and NIRCam (right) bands constructed 

from band ratios that highlight significant PAH emission for z = 0 sources. Dashed lines indicate loci that partition 

the color-color space into sources with bright ISM emission vs. background galaxies and extreme AGB stars that lack 

a PAH feature. Classifications are made by eye in examining the full SED and morphology of sources in the full 

PHANGS data set. The L20 line indicates the proposed line for stellar. The green line in the right-hand plot indicates 

the expected flux ratios for PAH emission. 

 

To better understand the nature of the identified sources, we visually examined the SEDs and an atlas of 

multiwavelength images showing the full set of native resolution JWST, HST, ALMA and MUSE data for 

each source. We find that most sources appear to be star forming regions associated with slightly resolved 

clusters or associations of reddened stars, bright PAH features, and CO or Hα emission. We refer to these 

sources as “ISM” sources because their SED reflects the presence of strong PAH features, which emerge 

from dust mixed with ISM material. These ISM sources are typically embedded in diffuse filamentary 

structure visible in the F2100W, F1130W, and F770W bands. In Figure 2, we also show the SEDs of the 

visually- identified non-ISM sources. Several of these appear to be dusty stars, likely extreme-AGB stars, 

which are recognizable by a smooth SED in the near- and mid-IR with weak PAH features and a point-like 

morphology in F200W. We designate these as “STAR” sources. The remaining sources appear to be 

background galaxies. These have an extended shape in F200W images and no PAH features, likely because 

the PAH features are redshifted out of the corresponding JWST bands. We refer to these as high-z or HafeZ 
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sources (hereafter HZ; in inspiration from the Persian poet Hafez). Leveraging these visual classifications, 

we attempt to identify color cuts that could effectively achieve the same assignments using ratios among 

the MIRI and NIRCam bands. Given the prominence of PAH features in the ISM sources and their absence 

or weakness in the HZ and STAR sources, we focus on the brightness of the bands with strong PAH features 

relative to the nearby PAH-free bands. The resulting color comparisons are illustrated in Figure 3. In the 

left panel, we plot r7 ≡ fF770W/fF1000W vs. r11 ≡ fF1130W/fF1000W, which normalizes the bright PAH 

features in the F770W and F1130W bands by the nearby F1000W band. F1000W is expected to reflect 

mostly continuum or silicate absorption. ISM-like features with strong PAH emission fall along a tight 

locus with r11 ≈ 1.25r7. These ISM features clearly separate from the STAR/HZ sources in this space and 

we define a boundary r11 > 2.5 − r7, (1) r11 < r7 + 1.5 such that nearly all sources in this region are 

classified as lines of sight dominated by the ISM emission. Sources outside this region lack a dip in the 10 

μm relative to the 7.7 μm and 11.3 μm PAH features that is characteristic of typical ISM emission from 

local star forming galaxies. The MIRI-based diagnostic (Figure 3, left) is 94% accurate on the 1271 sources 

with measured MIRI colors. Here accuracy is defined as the fraction of correct classifications (true 

negatives and true positives) compared to the by-eye SED and image classification. There still remain 

notable false positives and negatives, which stem partly from complex backgrounds affecting the extracted 

flux values. The NIRCam-based partition is only 88% ac- curate on the 1083 sources with NIRCam data 

(recall again that IC 5332 lacks data). This lower accuracy results in substantially more false negative 

classifications using NIRCam colors (128) than using MIRI colors (34). These false negatives are sources 

identified as not being ISM features because of the lack of a strong 3.35 μm PAH feature but that appear to 

be ISM sources in our manual assessment. If we classify a source as being an ISM feature based on having 

at least one diagnostic consistent with the color cuts, the accuracy of the classification rises marginally to 

95% for the 1083 sources with both MIRI and NIRCam measurements. Using the MIRI classifier, we find 

that 97% of the total F2100W flux density in our catalogues comes sources classified as “ISM” across all 

targets. 

  

Conculsion 

We have identified and investigated the compact 21 µm source population in four nearby galaxies observed 

with JWST as part of the PHANGS project. Using a dendrogram-based source identification 

algorithm, we identified 1271 sources in the survey area and measured their flux densities in the JWST 

bands (Section 3). By using the characteristic signature of PAH emission to make color cuts on the MIRI 

and NIRCam photometric data, we are able to identify and exclude a contaminating population of dusty 

stars and background high-z galaxies. This results in 1085 sources that show emission features consistent 

with being ISM in the target galaxies. For these ISM-like sources, we find: 

1. Multi-band SED fitting of these compact objects shows that they are associated with stellar structures 

(clusters, associations) with stellar population mass 10^2 < M⋆/M⊙ < 10^4. We find νLν,F2100W/M⋆ ≈ 

98 L⊙/M⊙ with a range of ±0.3 dex. 

2. In each galaxy, the luminosity distribution is well described by a power-law relationship ranging over 

two orders of magnitude with form dN/dLν ∝ Lβ. The power law ranges from β = −1.8 to −1.6, which 

agrees well with the luminosity distribution of H II regions and the mass distribution of young clusters in 

previous work. 
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3. The 21 µm sources are nearly always spatially co-incident with an H II region (> 92% of sources). The 

spatial correlation with stellar associations identified in HST is also strong (74%), and both of these 

correlations are significantly stronger than random association. 

4.  The luminosity of the 21 µm correlates linearly with the attenuation-corrected Hα emission over ∼ 3 

orders of magnitude in luminosity. However, there is a tail of sources with low 21 µm luminosity that are 

underluminous in Hα emission. These may correspond to embedded sources. However, potential embedded 

sources are comparatively rare and not uniformly linked to bright CO emission as would be expected if 

they were young massive clusters. 

5. While the 21 µm sources are strongly spatially associated with H II regions, they are also associated with 

molecular clouds, as would be expected for these regions forming inside GMCs in a standard model of star 

formation. 

 

As a “first-order” approximation, the 21 µm compact sources seen by JWST are H II regions that are already 

12 optically visible. However, only 14% of the H II regions have an associated 21 µm source. The 21 µm 

sources are preferentially associated with the bright H II regions and the low fraction of association seems 

to arise because the PHANGS–MUSE catalog of H II regions is more sensitive than these initial 21 µm 

catalogs. This work demonstrates the capability to use broad band mid-IR imaging to efficiently identify 

the full set of compact star forming regions in a galaxy. 
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 چکیده

 حدودیتم و ها کهکشان این کم درخشندگی دلیل به کوتوله های کهکشان جرمی طیف در اما است، گرفته قرار بررسی مورد بسیار تاکنون σ – BHM رابطه

 در را رابطه این IllustrisTNG(۰4TNG–1) سازی شبیه از استفاده با که است این ما هدف دارد. وجود زیادی بررسی جای هنوز رصدی ابزارهای در

 ما ایه بررسی کنیم. مقایسه پیشین رصدی های مطالعات با و داده قرار بررسی مورد مختلف های سرخ به انتقال و ها محیط در کهکشانی جرمی طیف این
 است. وابسته محیط هب درونی، های مشخصه جای به ها آن بندی مقیاس روابط تنظیم و میباشند محیط به حساس ها کهکشان این که میدهند نشان
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Abstract 

The MBH – σ relationship has been long discussed, but it is unclear in the dwarf galaxy mass regime, in part 

due to the limits in observations. We aim to investigate MBH – σ in this galactic mass regime in different 

environments and redshifts by using the IllustrisTNG (TNG50-1) simulation and compare it with previous 
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observational works. Our studies show that these galaxies are sensitive to the environment and the 

regulation of their scaling relations depends on the environment instead of internal parameters. 

 مقدمه

تمالاً همه( )احشتریپرجرم در ب یهاچالهاهیاند که سثابت کرده یدر دهه گذشته به طور قطع یمحل یهاکهکشان یکینامیمطالعات د   

مانند جرم  زبانیکهکشان م یهایژگیو و (BHM)یمرکز رم سیاهچالهج نیبو  وجود دارند میعظ یهایبرآمدگ یدارا یهاکهکشان

درک ما از  هب یبنداسیروابط مق نیا. [1][2][3]وجود دارد و تنگاتنگی یبنداسیروابط مق ( و...σ(، سرعت پخشی)M*ستاره ای)

 یکی از این روابط مقیاس بندی که تاکنون مطالعات بسیاری .کمک فراوانی میکندها کهکشان حولت و د سیاهچالهارتباط رش یچگونگ

 یاساس اریمع کیعنوان هم به( میباشد. این رابطه σ – BHMدرمورد آن انجام شده است رابطه بین جرم سیاهچاله و سرعت پخشی)

در  هاچالهاهیس یمحاسبات چگال یبرا یدیکل یعنوان ورودو هم به [4]شوندیم شیها با آن آزماکهکشان تحولی یهاکه مدل

 شیپ رایبرخوردار است ز یا ژهیو تیاز اهمدر کهکشان های کم جرم  σ – BHMرابطه بررسی است.  دارای اهمیت، [5][6]هانیک

در یاهچاله سرشد  بازده نیو همچن بالادر انتقال به سرخ سیاهچاله  یدانه ها لیتشک یهاسازوکاردر مورد  ینشیشود که ب یم ینیب

رابطه حل شده به  کی یمختلف کهکشان یها طیپرجرم و در مح یها کهکشان یرابطه برا نیا .[7]کوچک ارائه دهد یکهکشان ها

 نیا یدرخشندگ بودن نییپا لیبه دل یرصد یدر نمونه ها داده کمبود لیبه دل نییبا جرم پا یکهکشان ها یبرا اما د،یایحساب م

 نیا به ما IllustrisTNG مانند ییها یساز هیشبدارد.  شتریب یبه بررس ازیبا وضوح بالاتر، هنوز ن یبه لوازم رصد ازیکهکشان ها و ن

 یها کهکشان یرابطه برا نیا یقبل یها ی. بررسمطالعات خوبی برروی این طیف جرمی کهکشانی انجام دهیمکه  دهندیامکان را م

رابطه  نیا ۰4TNG–1با استفاده از داده های شبیه سازی  مقاله نیبه دست آورده اند. در ا یمختلف یو عرض از مبدأ ها بیکوتوله ش

 سهیقام یبه دست آمده قبل ریکرده و با مقاد یبررس یمختلف کهکشان یها طیدر مح نیو همچن مختلف یبه سرخ ها لرا در انتقا

 .میکنیم

 هاداده 

انتخاب  یبالا برا وضوحاست )را دارا  ۰4TNG سطح وضوح نی، که بالاتر۰4TNG–1 یکینامیدرودیه یسازهیاز شب در این مطالعه   

در انتقال به ما داده ها را  .میکنیکوتوله استفاده م یهاکهکشاندر  σ – BHMرابطه  یبررس یاست(، برا دیکم جرم مف یها کهکشان

 ها در انتقالانتخاب کوتوله یبرا ریز یارهایاز مع ده وکر افتیدر GROUPCAT لیفا میمستق بارگیریبا  ۷/4و  ۳/4، 4سرخ های 

 :میه اذکر شده در بالا استفاده کرد به سرخ های

 M*M < .14/⊙ > ۷14 جرم ستاره ای:

 -۰/1۷- < RM < 1۳(: Rدرخشندگی مطلق)باند 

 BHM > 4سیاهچاله: جرم 

 SFR > 4: نرخ ستاره زایی
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 یبرا. میاستفاده کرد، Group_M_TopHat200 ،200M مشخصهاز مانند  تهی جاو گروه ، خوشه یها طیانتخاب مح یبرا   

 اعمال کردیم:را  ریز یهاقید ط،یهر مح نییتع

14خوشه:   
1۳/۷

 < ⊙/M200M 

M200M < 14/⊙ > 1114گروه:   
1۳/۷

 

 M200M < 1114/⊙ > 14.تهی جا: 

 روش های محاسباتی

و عرض از  بیش(. 1در انتقال به سرخ های فوق الذکر میپردازیم)شکل  σ – BHMابتدا به بررسی شیب و عرض از مبدا رابطه     

 .وارد شده است 1ل در جدو زیسه نمودار ن نیمبدأ ا

   
 )الف( )ب( )ج(

 ۷/4و )ج(  ۳/4، )ب( 4 سرخ )الف(در سه انتقال به  σ – BHMرابطه :  1شکل

نشان دهنده این  4به سمت  ۷/4انتقال به سرخ  از یو سرعت پراکندگ یچاله مرکز اهیس انیرابطه م ونیخط رگرس بیش شیافزا   

 فیط نیدر ا یدو پارامتر اساس نیا انیارتباط م یکهکشان نیب یمانند ادغام و اندرکنش ها یو عوامل یزمان لتحواست که تحت 

ادغام  یها ندیفرآ قیرطکوتوله از  یکهکشان ها یریشکل گ هیکه فرض دهدیامر نشان م نی. اشودیم از کهکشان ها محکم تر یجرم

ه بر لعطام ،یطیالات محعل و انفعبودن به ف حساس لیاست و به دل هیکم جرم اول یهاله ها قیرطاز  یریشکل گ هیغالب تر از فرض

 لحوو ت لیتشک کیزیما از ف شتریآن ها هستند به درک ب اجداد یکهکشان هاد برخور یاینوع کهکشان ها که حامل بقا نیا یرو

 خواهد کرد. یادیکمک ز کهکشان ها

 ۷/4و )ج(  ۳/4، )ب( 4 در سه انتقال به سرخ )الف( σ – BHMرابطه شیب و عرض از مبدا :  1جدول

 مبداعرض از  شیب نمودار انتقال به سرخ

4 4./1 44/4 

۳/4 ../4 ۷4/4 

۷/4 24/4 ۷۷/۰ 
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بررسی میکنیم)شکل  4انتقال به سرخ  جاها در یخوشه ها، گروه ها و ته ینعی یمختلف کهکشان یها طیرابطه را در مح نیا نیهمچن

2.) 

   
 )ج( )ب( )الف(

  4در )الف( خوشه، )ب( گروه و )ج( تهی جا در انتقال به سرخ  σ – BHMرابطه :  2شکل

هر وارد کرده و همچنین  2ل جدو خط و عرض از مبدأ هر کدام را در بیذکر شده، ش طیرابطه در سه مح نیبهتر ا سهیمقا یبرا

 رسم کرده ایم. ۳شکل جا در  کیسه خط برازش را به صورت 

 

 4در سه محیط خوشه)قرمز(، گروه)آبی( و تهی جا)سبز( در انتقال به سرخ  σ – BHM: خط برازش رابطه  ۳شکل

 4جا در انتقال به سرخ  یخوشه، گروه و ته طیدر سه مح σ – BHMرابطه : شیب و عرض از مبدا  2جدول

 عرض از مبدا شیب نمودار محیط

 ۳۳/2 ۳۰/2 خوشه

 4۰/4 24/1 گروه

 ۳۳/۳ ۷1/1 تهی جا

روابط  است که نیا انگریب متفاوت یها طیمتفاوت در مح یها و عرض از مبدأ ها بیش 2و همچنین جدول  ۳و 2طبق نمودار    

ا حاضر در خوشه ه یو کوتوله ها دنباشید منکه در آن قرار دار یطیو مح رامونیکهکشان ها حساس به پ نیا یاساس یبند اسیمق

 یبند سایرابطه مق ،یطیو مح یکهکشان نیالات بعل وانفعبرخورد ها و ف لاحتما شیافزا و طینوع مح نیمتراکم بودن ا لیبه دل

ات عروابط به دست آمده در مطالگروه و تهی جا)شیب کمتر( ایجاد کرده اند. همچنین  متفاوتی)شیب بیشتر( را در مقایسه با

 قیرطرابطه به دست آمده از اورده شده است. این شکل نشان میدهد که  4شکل  در مطالعه نیا جیبا نتا سهیمقا یبرا [9][8]نیشیپ

 هیخطوط برازش شب نیفاصله باست، اما  [8](2۳/2و) [9](۳۳/2رصدی ) به روابط به دست آمده کینزد بیش یدارا یساز هیشب
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کرده اند،  یریگ اندازه یساز هیشب یرا نسبت به داده ها یچاله کمتر اهیجرم س یرصد یها داده دهدیکه نشان م یو رصد یساز

 اهیجرم س قیدق یریدر اندازه گ یابزار رصد نییپا وضوح ایو  یساز هیشب نیبه کار رفته در ا یکیزیف یها یمدلساز لیبه دل تواندیم

 کهکشان ها باشد. نیچاله ا

 

 [8]و  [9] یبا روابط به دست آمده رصد یبررس نیروابط به دست آمده در ا سهیمقا:  4شکل

 نتیجه گیری

 رگذاریآن ها تاث یاساس یبند اسیروابط مق کوتوله در آن ساکن هستند بر یشان هاکه کهک یطیکه مح میافتیدر مطالعه نیدر ا   

ق ادغام این کهکشان ها از طری. همچنین دریافتیم که تشکیل کندیم فایرابطه ا نیا میرا در تنظ یپرچگال نقش بارز طیمحاست و 

احتمال بیشتری را نسبت به تشکیل از طریق هاله های کم جرم اولیه دارا است. این نتایج نشان میدهد که مطالعه بر روی کهکشان 

 های کوتوله میتواند به ما در درک فیزیک تشکیل و تحول کهکشان ها بسیار کمک کند.
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 UGC 8313و Mrk 370در دو کهکشان کوتوله:  زهیونیگاز  کیمنابع تحر
 

  2و3، الکسی مویسیو1عباس عابدی ،1بهجت زارعی جلال آبادی
 گروه فیزیک، دانشگاه بیرجند، بیرجند  1

 ، نیژنی آرخیز، روسیه  (SAO RAS)رصدخانه ی تخصصی فیزیک نجومی، آکادمی علوم روسیه 2 
 ، آکادمی علوم روسیه، مسکو، روسیهمرکز تحقیقات فضایی ۳

 

 چکیده
مانند حرکات  یمختلف لیتواند به دلا یکند، م یشده را مشخص م زهیونیکه حرکات آشفته گاز  -σ -در امتداد خط دید  سرعت مشاهده شده یپراکندگ

ستاره  یندهایوسط فرآت یستاره ا نیب طیمح هشده ب قیتزر یانرژ ی ناشی ازبه طور کل ایگاز،  یکهکشان، اثر انبساط پوسته بر رو یگرانش لیدر پتانس یریالو

 در راباطه است. گاز یونیزه کیتحر یهاسمیبا مکان اثر می گذارد که با  شار خط مقدار بر ی. عوامل مختلفی باشدساز
را برای تعیین منبع برانگیختگی گاز یونیزه در چندین کهکشان ستاره ساز ی نزدیک بررسی کرده ایم. توزیع پراکندگی سرعت از  "BPT-σ"ما رابطه 

سنجی شکاف های طیفهای خط انتشار از دادهآید، در حالی که نسبتدست میبه  SAO RASمتری  ۳پرو در تلسکوپ -مشاهدات تداخل سنج فابری

 گزارش شده است UGC 8313و  Mrk 370 بلند آرشیوی آن تلسکوپ محاسبه گردیده است.. نتایج این مطالعه برای
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Abstract 
 

The observed line-of-sight velocity dispersion - σ -  characterizing the turbulent motions of the ionized gas 

can be due to various causes such as virial motions in the galaxy's gravitational potential, the effect of 

expanding shells on the gas, or, more generally, energy injected into the interstellar medium by star-

forming processes. Various factors influence on the value of line flux relations with different excitation 

mechanisms. 

We considered the "BPT-σ" relation to determine the ionized gas excitation in several nearby star-forming 

galaxies. Distributions of the velocity dispersion are obtained from the scanning Fabry-Perot 

interferometer observations at the SAO RAS 6-m telescope, whereas the emission-line ratios are calculated 

from the archival long-slit spectroscopic data. The results of this study are reported for Mrk 370 and UGC 

8313. 
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 قدمه م
 :شود یم استفاده یونیزاسیون اصلی سازی منابع جدا برای انتشار خطوط شدت های نسبت کهکشانی، ISM وضعیت بررسی برای 

 بقایای با مرتبط شوک ، امواج(AGN) فعال کهکشانی های تشکیل ستاره، هسته HII نواحی در داغ  جوان OB بزرگ های ستاره

 رد، مثلاًبرخی موا در ستاره ای. ولی بادهای توسط شده فراصوت تولید آشفتگی مانند بازخورد فرآیندهای سایرو  (SNR) ابرنواختر

 کردن شود، در چنین مواردی اضافه می نامعلوم شناسایی شوند، می ترکیب شوک امواج و OB های ستاره از تشعشع سهم که وقتی

 حل کمک اهر یک کردن پیدا برای کلاسیک تشخیصی نمودارهای به -دید  خط امتداد در گاز سرعت پراکندگی -اضافی پارامتر یک

 خطوط شدت ی نسبتکه به کمک آن با مقایسه دادند ارائه را نمودار یک ]1[(1.41) ترلویچ و فیلیپس کند. بالدوین، می

[OIII]λ5007/Hβ و [N II]λ6583/Hα   مانند یونیزه نرم می توان انتشار از منابع( نواحی HII و انتشار از اشیاء ) یونیزاسیون قوی  با

" دادند. تمامی نمودارهایی از این دست در متون  گسترش ها( را ازهم جدا کرد، پس از آن، دیگران این طرح را AGNتر) مانند 

  شوند.نامیده می   BPT"نمودارهای
 

 هامشاهدات و کاهش داده
که با کاهنده های  ]ASPID ]2باعنوان  SAO RASمتری  ۳داده های ما با انتخاب تعدادی کهکشان از آرشیو داده های تلسکوپ     

(  مشاهده و رصد شده اند، ]4 و 3 [(2411( و )244۰) افانسیو و مویسیف ) SCORPIO-2و  SCORPIOکانونی چند منظوره که با 

 سرعت دگیپراکن های نقشه در بالا نویز به سیگنال با نسبت کوتوله و مارپیچی هایکهکشان، اصلی ینمونهاستخراج شده است. 

 ی نوری محدوده یک نگار طیف long-slitمد  در را ها داده حضور ما لیست، در کهکشان هر است، برای شده مشاهده یونیزه گاز

ی اضافی انجام شده است، مشخصات نمونه ها مشاهدات چشمگیر و جالب توجه، موارد از برخی ایم که درکرده بررسی بزرگ

مشاهدات  های پراکندگی سرعت بدست آمده ازکنید. در نهایت نقشه مشاهده می 1مورد بررسی و گزارش مشاهداتی را در جدول 

 است.  تداخل سنجی با نسبت خطوط طیفی  حاصل از مشاهدات طیف سنجی ترکیب شده
 های مورد مطالعه و گزارش مشاهداتی آنهاهای کهکشانویژگی:  1جدول

Galaxy D(Mpc) 𝑴𝑩  Date 
Spec. 

 
FPI 

  
Instrument 

Spectroscopy 
   Δλ(A°) 

 
δλ(A°) 

 

Scanning FPI 
Δλ(A°) 

 
δλ(A°) 

Mrk 370 10.85 -16.83 2015 2003 SCORPIO/ 
SCORPIO-2 

3650-7250 5.2 13 𝑎𝑟𝑜𝑢𝑛𝑑 𝐻𝛼 0.8 

UGC 8313 9.20 -15.22 2013 2012 SCORPIO-2 3650-7250 5.2 8.7 𝑎𝑟𝑜𝑢𝑛𝑑 𝐻𝛼 0.4 

 آمده است.  1نمونه های مورد بررسی و نقشه پراکندگی سرعت آنها در شکل  αHتصاویر 

 

𝛔و   BPT-σنمودارهای  − 𝛒   
بعد از محاسبات   Hαما پراکندگی سررعت گاز یونیزه را به عنوان انحراف اسرتاندارد از پروفایل گوسری که که بر خط نشرری         

و  ف)مویسی منطبق شده است، تعریف میکنیم  HIIوکم کردن سهم پهن شدگی گرمایی در ناحیه   FPIمربوط به ابزار تداخل سرنج 

با تابع ویگت انطباق داده شده است که تلفیقی از توابع گوس و لورنتس است  Hαی  مشراهده شده خط  . نمایه]۰[ (2444اگورو 
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که به ترتیب مربوط به نمایه ابزار تداخل سنجی و پهن شدگی خطوط نشری مشاهده شده می باشند.  نتایج این انطباق برای ایجاد 

ی نقشره های پراکندگی سرعت در امتداد خط دید مستقل ازآثار  ونیزه و نیز برای تهیهنقشره های دوبعدی میدان سررعت گازهای ی  

بر اساس معادلات  HIIکمترین فاصله از مرز ناحیه ی اسرتفاده شرده اسرت.      Hαونیز برای تصراویر کهکشران در طول موج    ابزار

می نامیم. برای   𝜌کره ما آن را    BPTی برای ترک ترک نقراط در نمودارهرا      ]۷و۳[(244۳و  2441موجود در کولی و دیگران)

تشخیص مکانیزم تحریک گازیونیزه حائز اهمیت است. مقادیر منفی این پارامتر مربوط به نقاطی هستند که ناشی از فوتویونیزاسیون 

مربوط به دیگر مکانیزم های تحریک می باشررند. ما  𝜌ایجاد شررده ناشرری از  سررتارگان جوان می باشررند، در حالی که مقادیر مثبت 

H𝛼 / [N II]برای نمودار  𝜌مقادیر − [O III] / H𝛽 را با (N II) 𝜌 مقادیر آن برای  و[S II] / H𝛼– [O III] / H𝛽  را با (S II) 𝜌 

σو نمودار   UGC 8313و  Mrk 370مربوط به   BPT-σدر ادامه  نمودارهای   نشرران می دهیم. − ρ .مربوط به آنها خواهند آمد 

 اند.به نواحی مختلفی تقسررریم شرررده  ]۷و۳[ (244۳و  2441با توجه به روابط موجود در کولی و دیگران) BPT-σنمودارهرای  

که سرعت   HIIدهد که تحریک گاز ناشی از امواج شوک باشد، در حالی که در ناحیه زمانی خود رانشان می σو  ρهمبستگی بین 

 شود.گاز پایین است، این همبستگی دیده نمیآشفتگی 
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 و نقشه پراکندگی سرعت نمونه های مورد بررسی Hαتصاویر :  1شکل

 

 نمونه های مورد مطالعه

Mrk 370 
 ]4[ ( 2441و همکاران  کی روشاست ) یا رهیع زنجانوامتعلق به از نظر ریخت شناسی،  (BCDکوتوله فشرده آبی) کهکشان نیا

و  شوندیتر ظاهر مساز کوچکستاره یهاکه گره ییکهکشان قرار دارند، جا یساز در قسمت داخلتر  ستارهدرخشان یهاگره.

نشان  2در شکل  Mrk 370 یبرا BPT-σ ی. نمودارها].[ (2442کی روش) دهندیم لیرا تشک یچیمارپ یبازوها هیشب یساختار

 ، داده های با مقادیر کمتر سیگنال به نویز ماسک شده اند. S/N ≥ 3برجسته کردن نقاط با نسبت  ی. برااندداده شده 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
 یبا پراکندگ یبر اساس مشاهدات شکاف بلند. نقاط رنگ Mrk 370 یبرا یانتشار طوطنسبت شدت خ سهیبا مقا  BPT-σ یصیتشخ ی: نمودارها2شکل 

 مطابقت دارند. اسیمختلف مطابق با جعبه مقی سرعت ها
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کیلومتر بر ثانیه می رسد، در حالی که در نواحی مرکزی در  ۰4پراکندگی سرعت شعاعی گاز یونیزه شده در کهکشان به حدود 

(، نقاط با پراکندگی سرعت شعاعی کم در ناحیه 2)شکل  BPT-σ کیلومتر بر ثانیه قرار دارد. در نمودارهای 24تا  14محدوده 

از دیگر را  H II ی، که مناطق و نواحBPTدر نمودار  یمرزبند یبه فاصله نقاط از منحن σ ی: وابستگ۳شکل فوتیونیزاسیون قرار دارند. مناطق تشکیل 

  Mrk 370 یبرادو پارامتر  یهمبستگ ریمقاد به همراه جدا می کند. ونیزاسیونی یها سمیمکان

را ببینید(. تعداد معینی از نقاط با پراکندگی سرعت شعاعی  1کیلومتر بر ثانیه هستند )شکل  2۰ستاره درخشان دارای مقدار کمتری از 

بالاتر در نزدیکی مرز دو ناحیه یونیزاسیون دیده می شوند که سهم امواج ضربه ای در یونیزاسیون گاز در این کهکشان را آشکار می 

 را ببینید(. ۳تایید می شود )شکل  σو  ρکه با همبستگی نزدیک بین کند 

.  )مویسیف است Mrk 370در  زهیونیگاز  کیتحر یبرااز فوتویونیزاسیون ریغ ییهاسازو کاردهنده وجود نشان σو  ρ نیب یهمبستگ

 در نظر گرفته یگاز خارج شیو برافزا ییزاستاره یانفجار فعل لیبه دل Mrk 370را در  یقطب یگاز یوجود ساختارها ]14[( 2414

ضور ح گر،یدهد، به عبارت د ینشان م یموج ضربه ا یآشفته را جلووجود گاز  یها سرعتبالا،  یسرعت شعاع یاست. پراکندگ

 شود. دیده نمیحرکات آشفته از سطح  این H IIمناطق در که  یدر حال این کهکشان تایید می کنددررا شوک  کیتحر

UGC 8313 
 نیتوان آن را رد کرد، با ا یکرد که نم فیتوص NGC 5055همراه کوچک  کیرا به عنوان   UGC 8313  ]11[ (1.۷4بوسما )

از عدم  یعبور کرده و باعث برخ NGC 5055 یکیاز نزد NGC 5055به  کینزد گرید یاز کوتوله ها یکی ای UGC 8313حال، 

وجود تاب کهکشانی با برخی توضیحات دینامیکی مطرح می شود: هاله ماده .شده استاز جمله وجود تاب  NGC 5055 یتقارن ها

تاریک ممکن است نقش مهمی ایفا کند، به این صورت که تابهای پیچ خورده از انتهای قرص های ستاره ای شروع می شوند، جایی 

های مختلفی برای تشکیل )و/یا نگهداری( . ساز و کار]12[ (4..1که پتانسیل ماده تاریک به طور دینامیکی غالب می شود )بریگز 

کنش با یا برهم ]1۳[(  ...1ای متفاوت )جیانگ و باینی اند، مانند برافزایش مواد بین کهکشانی با تکانه زاویهتاب پیشنهاد شده

 .]1۰[ (...1 ، یا ناهماهنگی بین دیسک و هاله تاریک )سل وود و دباستیسا ]14[ (.1.۳های همراه )هانتر و تومره کهکشان
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، داده های با  S/N ≥ 2برجسته کردن نقاط با نسبت  ینشان داده شده است. برا 4در شکل  UGC 8313 یبرا BPT-σ ینمودارها

 تر ماسک شده اند. سیگنال به نویز پایین

 

 

 

 

 

 

 

 

 
 

 UGC 8313 برای2مشابه شکل : 4شکل 
 

 لیمرتبط با مناطق تشک H IIدر حال گسترش  یهاپوسته ریکه سا یدر حال دنشویمشاهده م یبالاتر σ ،یمرکز هیناح یکیدر نزد

 ی(. در نمودارها1)شکل  شوندیمشخص مکیلومتر بر ثانیه  24تا  1۰پراکندگی سرعت در حدود درخشان با مقدار کمتر  یهاستاره

BPT، از گ ونیزاسیونیشوک در  کیمعناست که سهم تحر بدان نی(. ادینیرا بب 4قرار دارند )شکل  ونیزاسیونیفوت هیتمام نقاط در ناح

 نیب ینسب یوجود همبستگو نیز   UGC 8313 یمرزها بحشی از مرکز و سرعت در یبالا یاست اما پراکندگ زیکهکشان ناچ نیدر ا

ρ  وσ  است. زیچالش برانگ  ۰در شکل 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
 UGC 8313 برای۳مشابه شکل  : ۰شکل
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ممکن  نیتراز کند. ا UGC 8313را با کهکشان همراه  یرونیب سکید تیموقع هیدارد تا زاو لیتما پیچ خوردگی، NGC5055در 

به صورت  سکینسبت به د UGC 8313حال، حرکت  نیبا ا ، نشان دهدب حفظ تا ایو/ یریگرا در شکل یاست نقش دوم

 یبا توجه به تفاوت بزرگ جرم، م ن،یکوچک است. علاوه بر ا مالاًاحت UGC 8313 یکینامیدهد اثر د ینشان م که استواپسگر

 ن،یرسد دست نخورده است. بنابرا یبه نظر م آن هم داشته باشد، که UGC 8313بر  یشتریب ریتأث NGC5055توان انتظار داشت که 

در    ]1۷[ (244۷. )انو همکار تیکر، اگرچه  ]1۳[ (244۳و همکاران،  ایباشد )باتاگل یتواند قو یدو کهکشان نم نیتعامل ب

در  NGC 5055 رسدیاند که به نظر مگزارش داده ی،( در جهان محلXUV-diskفرابنفش گسترده ) سکید یهاکهکشان یجستجو

در تعامل فرابنفش است، مرتبط است و با آن  پرنور مجموعه های یحاوکه  H Iاز  یاوسط رشته، ت UGC 08313با شمال غرب 

به است ) کهکشان کوتوله جزر و مدی کیاحتمالاً  NGC5055 یاز انتشار فرابنفش در جنوب غرب دیگر خاص هیناح کو ی است

 ی دیسکرونیبگاز در « تراکم»این ناحیه، به نوعی که  کنندیم شنهادیپ  ]14[ (...1)برمنس و همکاران ( که البته UGCA 342 نام

 است.

 ناحیه که نقاط در اطراف دهدیما نشان م σنقشه در حالی که کرد:  ریصورت تفس نیرا به ا چالش مطرح شده توانیاساس، م نیا بر

قرار گرفته اند که مشخصه اش سطح  HIIاین نقاط در ناحیه   BPTی، نقاطی با پراکندگی سرعت بالا هستند ولی در نمودار مرکز

 UGC یستاره فعل یریگ( ممکن است شکلH Iاز  یا)رشته NGC 5055از  یگاز خارج شیافزابر پس ،پایین آشفتگی گاز است

 کندیگاز را مختل م کینماتیاست که س یترعامل مهم یابازخورد ستاره در اینجا اگرجه بدان معناست که نی. اندک تقویترا  8313

در انتشار  یسهم زیدهد که شوک ن یبه وضوح نشان م σ - ρ یمانند است، اما همبستگ HII ونیزاسیونیخط مطابق فوت ینسبت ها و

 .میکن یم یجمع آور دیخط دامتداد ما تمام نور را در  رایز ستیشده غالب ن همشاهد ریخطوط ممنوع دارد. البته، شوک در تصو

 نتیجه گیری    
و نقشه های پراکندگی سرعت شعاعی  𝐻𝛼 ریتصاو ه همراهب BPT- σما رابطه   SAO RAS یمتر ۳اساس مشاهدات تلسکوپ  بر

 ریبه شرح ز UGC 8313و  Mrk 370دو کهکشان  یمطالعه برا نیا جی. نتامیاکرده یبررس کیساز نزددو کهکشان ستاره یرا براگاز 

 است:
     

ت به عبار دهد،ینشان م یاموج ضربه یمتلاطم گاز را فراتر از جلو یهابالا، سرعت یبا سرعت شعاع ی: پراکندگMrk 370 درباره
 .شودیم دییتأ σو  ρ نیب کینزد یکه با همبستگ دهدینشان م  شوک را کیوجود تحر گرید

 یرکزم هیدر ناح بالاسرعت  یاست اما پراکندگ زیکهکشان ناچ نیگاز در ا ونیزاسیونیشوک در  کی: سهم تحرUGC 8313 درباره
 سهم دارد. انتشار خطوط ممنوعه در  نیز شوک  که دهدیبه وضوح نشان م σ و ρ نیب ینسب یبا وجود همبستگو مرزها، 
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 FP Booحل هم زمان منحنی نوری و سرعت شعاعی دوتایی تماسی 
 

 2و1عباس عابدی ،2و1مهدیه بالیده

 دانشکده علوم، دانشگاه بیرجند، بیرجند گروه فیزیک، -1

 دانشگاه بیرجند رصدخانه دکتر مجتهدی -2

 

 چکیده

می باشد. این دوتایی توسط پایگاه داده  F( سیستمی با نسبت جرم  بحرانی و از رده  (FP Boo BD +43 2523, HIP 76970منظومه دوتایی گرفتی  

TESS ( نورسنجی شده است. با حل به فضا پرتاب شد یلادیم 2414سال  لیآور .1ناسا است که  ییتلسکوپ فضا ی شده توسطآور ) داده های جمع

پارامترهای فیزیکی و هندسی سیستم تعیین شده است. عدم تقارن    PHOEBEهمزمان داده های منحنی نوری  و داده های سرعت شعاعی  توسط برنامه ی 

 رف شده است.   منحنی نوری با در قرار دادن یک  لکه ی سرد  روی ستاره ی اولیه که نشان دهنده فعالیت مغناطیسی آن است برط
 

 

Simultaneous solution of the light curve and the radial velocity of the contact 

binary FP Boo 
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 2 Dr. Mojtahedi Observatory of Birjand University 

 

Abstract  
 

The eclipsing binary system (FP Boo BD +43 2523, HIP 76970) is a system with a near-critical mass ratio and of F 

type. This binary system was photometry by the TESS database (data collected by NASA's Space Telescope, which 

was launched on April 19, 2018). By simultaneously solving the light curve and the radial velocity curve by the 

PHOEBE program, the physical and geometrical parameters of the system have been determined. The asymmetry of 

the light curve has been resolved by placing a cold spot on the  primary star that represents its magnetic activity . 

 

  

 

 قدمه م

 توسط ماموریت ماهواره روز،  ۳4/4 یبا دوره تناوب مدار ( FP Boo ) BD +43 2523, HIP 76970رفتی گ دوتایی   

Hipparcos   این داده ها توسط سلم]1[کشف شد .(Selam)   م. استخراج و مورد تجزیه و تحلیل قرار گرفت وی 2444در سال

  (بدست آورد که مطابقت خوبی با نتیجه ای که از طیف سنجی توسط روچینسکی   phq 0.1 =نسبت جرم فوتومتری سیستم را 

Rucinski( م. انجام شد244۰در سال و همکاران، ( 0.106 =± 0.005داشت  phq) نسبت جرم بسیار کوچک این سیستم با سرعت .

 AW UMa ]2مشابه دوتایی تماسی  ،های شعاعی بزرگ ممکن است یک سیستم با شیب مداری بالا با گرفت کلی را نشان دهد

با  David Dunlapبا داده های طیف سنجی بدست آمده در رصدخانه م. 244۳در سال  FP Booسیستم دوتایی  حنی نوری من].
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دراین بررسی پارامترهایی مانند جرم، شعاع و درخشندگی  ،مورد تجزیه و تحلیل قرار گرفت (Wilson-Devinney)استفاده از کد

پژوهش انجام شده روی . از ]۳[مولفه های سیستم محاسبه شد و نشان دادند که این سیستم دارای درجه تماس متوسطی است

سیستم دوتایی  24از  ،مشخص گردید (Niarchos) و نیارشوز (Gazeas) گازر  توسط .244منحنی نوری این سیستم در سال 

 4[با مراحل کلی سیستم های دوتایی با نسبت جرم کم کاملا مطابقت دارد FP Booمرحله تکاملی  ، (H-R)تماسی رشته اصلی

مورد بررسی قرار گرفت  ( Soydugan) وسویدوگان (Centikaya)توسط سنتکایا  241۷تغییرات دوره ی مداری سیستم در سال ].

اخیرا با استفاده از ]. ۰[و مشخص شد که این دوتایی دارای مشخصه ی کاهش دوره مداری است که علت آن انتقال جرم بیان شد

تجزیه و تحلیل منحنی نوری  همزمان با منحنی سرعت  (TESS, SuperWASP, KWS and ASAS-SN)پایگاه های داده 

و تغییرات دوره مداری سیستم نیز مورد بررسی قرار گرفت.  انجام شد  (Yildirim)توسط یلدیریم (WD)شعاعی با استفاده از کد 

یین دوره تناوب تغییرات چرخه ای در نتیجه این آنالیزها محاسبه ی جرم و شعاع مولفه ها و تعیین نرخ کاهش دوره ی مداری و تع

     .] ۳[فعالیت مغناطیسی و یا وجود جسم سوم علت این تغییرات پیشنهاد گردیده است. شده است این سیستم

 

 

 تحلیل منحنی نوری 
استفاده شده است. در اجرای برنامه ] PHOEBE Legacy ]۷برای تعیین پارامترهای فیزیکی و هندسی سیستم دوتایی از برنامه    

با  ، q،مورد استفاده قرار گرفت. مقدار اولیه نسبت جرم ثانویه به اولیه Over cotact binary not in thermal contact مد 

 این طیف در برنامه لحاظ شده است. مقدار اولیه دمای ستاره اولیه و ثانویه نیز بر اساس نتایج ]۳[استفاده از نتایج طیف سنجی 

𝐴1ر ترتیب براببه بر اساس دمای انتخاب شده ضرایب بازتاب بلومتریک و ضرایب تاریکی لبه سنجی انتخاب شده اند.  = 𝐴2 =

𝑔1و  1 = 𝑔2 = دکار توسط نرم افزار و بر اساس جداول ون هم و با نتخاب شده اند. ضرایب بازتاب بلومتریک بصورت خوا   1

 د. محاسبه شده اناستفاده از قانون لگاریتمی 

برای . یا گرم در این سیستم را داشتمی توان انتظار وجود لکه )لکه های( سرد  ۷۰/4و  2۰/4فاز  با توجه به عدم تقارن موجود در

رفته شد. در نظر گ اولیهدستیابی به انطباق بهتر بین داده های مشاهداتی و منحنی های شبیه سازی شده یک لکه سرد روی ستاره 

نیز مورد استفاده داده های نورسنجی به صورت همزمان داده های سرعت شعاعی ه ذکر است که در حل منحنی نوری علاوه بر لازم ب

آورده شده است. منحنی های  2در جدول شماره  برای مقایسه تحقیقات دیگراننتایج نتایج بدست آمده از این تحلیل و قرار گرفتند.

نشان  2در شکل و طیف سنجی شده  سرعت شعاعی تولید شده های و منحنی 1در شکل ه و نورسنجی شدنوری شبیه سازی شده 

نشان  2۰/4ر فاز اولیه را دبه همراه موقعیت لکه سرد بر روی ستاره FP Boo نیز ساختار سه بعدی سیستم ۳داده شده اند. شکل 

نسبت دامنه های سرعت شعاعی  آورده شده است. با کمک  اولیهپارامترهای مربوط به لکه سرد بر روی ستاره  ۳می دهد. در جدول 

تعیین گردید که به منظور مقایسه به همراه نتایج بدست   FP Boo،پارامترهای مطلق مؤلفه های دوتایی گرفتی 2جدول شماره  و

 .ارائه شده است 4 آمده از کار دیگران در جدول شماره

 

  
 گرانید جیونتا قیتحق نیدر ا PHOEBE برنامه  یاز اجرا آمدهبدست  یپارامترها :2ولجد
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 پارامترها این تحقیق ] ۳[ ] 2[

- (2)4/۳4 (1)4۳/۳. i(deg) 

(42/1)4۷/4- - (۷)4۰/4- (Km/s)comV 

(۰)14۳/4 4.۳/4 (۰)4.۳۰۳/4 )2/M1q (M 

- (12).22/1 (۳۳).44/1 2= Ω 1Ω 

- ۳.44 (۰)۷244 (K) 1T 

- (14)۳4۰۳ (۰)۳۰۰2 (K)2 T 

- (2)۰442/4 (2)۰44./4 (pole)1 r 

- (۳)۳11۰/4 (4)۳4۳2/4 (side)1 r 

- (4)۳۳11/4 (۰)۳2۰2/4 (back)1 r 

- (۳)1.۰4/4 (۳)1.۳1/4 (pole)2 r 

- (۳)2444/4 (4)2414/4 (side)2 r 

- (۷)24۳./4 (.)2۳4۳/4 (back)2 r 

- %۳4 %2۳ (%) over𝑓 

 
          FP Boo منحنی سرعت شعاعی بدست آمده برای سیستم : 2شکل                     FP Boo برای سیستممنحنی نوری بدست آمده  : 1کلش       

 و نقاط )دایره ای( ] Selam1[ط داده های بدست آمده توس ی نشان دهنده )مثلثی شکل(نقاط  خطوط ممتد نشان دهنده و Tessنقاط نشان دهنده داده های 

 .نشان دهنده منحنی های شبیه سازی شده توسط نرم افزار فوبه هستند                              د.   شبیه سازی شده هستنهای  منحنی            

                    

 : پارامترهای مربوط به لکه۳جدول 

 𝑇1/لکه𝑇 شعاع لکه طول جغرافیایی عرض جغرافیایی
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 2۰/4: ساختار سه بعدی دوتایی همراه با وضعیت قرارگیری لکه بر سطح ستاره در فاز ۳شکل

                                                                        

  FP Boo: کمیت های مطلق سیستم دوتایی 4جدول                                                                  

                                                                     

 

 بحث و نتیجه گیری 
و داده های سرعت  TESSتوسط پایگاه داده  FP Boo منحنی نوری بدست آمده از نور سنجی دوتایی گرفتیهم زمان با تحلیل    

مقایسه ای بین مقادیر به دست آمده از این پژوهش  2لدر جدو .آن تعیین شده است مولفه های نسبیمداری و  پارامترهایشعاعی 

لق شعاعی بدست آمده ، پارامترهای مط سرعت نسبت دامنه های با نتایج بدست آمده توسط دیگران ارائه شده است و با استفاده از 

ت آمده از این پژوهش با نتایج بدست آمده توسط دیگران ارائه مقایسه ای بین مقادیر به دس 4 و 1سیستم تعیین شد و در جدول

شده است. مشاهده می شود توافق خوبی بین کمیت های بدست آمده از این پژوهش با کار سایر راصدین وجود دارد. عدم تقارن 

 .شده استبرطرف  اولیهی اره منحنی نوری، با اضافه کردن یک لکه ی سرد، بر روی سطح ست ۷۰/4و 2۰/4در فاز 
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 های شار مغناطیسی در حضور مقاومت اهمیموج کینک در لولهمطالعه 
 

 زانیار ابراهیمی

 مرکز تحقیقات نجوم و اخترفیزیک مراغه، دانشگاه مراغه، مراغه 

 

 چکیده
 ما اثر مقاومت ا،نجیدر ا .ندا دیخورش اتمسفر ناشناخته یپارامترها نیتخم یبرا یشناسلرزه یابزارها نیاز بهتر یکی دیتاج خورش هایحلقهدر کینک نوسانات 

. در مینکیپلاسما مطالعه م یگالدر چ یعرض یناهمگن ی در حضورسیشار مغناط یهالولهمغناطوهیدرودینامیکی  کینکامواج  تحول خطیرا بر  الکتریکی

 یک برهم نهی از وجوه پیوستار آلفنی بدستمعادلات حرکت را حل کرده و اختلالات را به صورت  ی،لیتحل مهینروش  کیلوله نازک، با  و مرز نازک بیتقر

های حاکم بر تحول موج کینک را در هر نقطه از لوله شار بدست آورد توان با بررسی طیف ویژه مقادیر، بسامدآوریم. اهمیت این روش حل اینست که میمی
لوله )درون و بیرون لوله( با بسامد حاصل از روش حل شبه وجهی دهند که نواحی همگن تواند به درک ما از تحول موج کمک کند. نتایج نشان میو این می

های پیوستار کنند در صورتیکه در ناحیه ناهمگنی، بسامد شبه وجهی اهمیت خود را از دست داده و هر سطح مغناطیسی با ترکیب متفاوتی از بسامدنوسان می

 آلفنی در حال نوسان است.
 

A Study of kink waves in magnetic flux tubes in presence of resistivity 
 

Zanyar Ebrahimi 
 Research Institute for Astronomy & Astrophysics of Maragha (RIAAM), University of Maragheh, Maragheh 

 

Abstract 
 

Kink oscillations in the solar coronal flux tubes are one the best seismological tools for estimating the 

unknown parameters of the solar corona. Here, we study the effect of resistivity on the linear evolution of 

magnetohydrodynamic (MHD) kink waves in magnetic flux tubes with transverse inhomogeneity in the 

plasma density. In thin tube thin boundary approximation, we obtain the well-known resistive spectrum of 

Alfvén continuum modes with a semi-analytical method and study the relative importance of the eigenmodes 

in the spectrum. As shown in previous studies, the quasi-mode solution of ideal MHD appears as an 

eigenmode of the resistive spectrum. Results show that while the internal and external homogeneous regions 

of the flux tube oscillate dominantly in quasi-mode, in the inhomogeneous region in each magnetic surface 

a different combination of resistive eigenmodes contributes to the perturbations. 

  

 

 قدمهم
وان وجوه به عن [1] مشاهده شده است سیماهواره ترا ب ...1در سال که اولین بار  دیتاج خورش یهاحلقهعرضی نوسانات       

 بیبه ترت این نوسانات ییرایدوره تناوب و زمان م .اندشده ریتفسهای شار مغناطیسی در لوله( MHD)مغناطوهیدرودینامیکی  نکیک

باشد،  عیسر ییرایم نیمسئول ا MHDامواج  یدیبر آن است که جذب تشد ر[. تصو2گزارش شده است ] قهیدق 1۰و  ۰در حدود 

منتقل  سطح لوله یکیدر نزد کنواختی ریبا فرکانس آلفن غ هیلا کیدر  یبه امواج آلفن موضع ینکینوسانات ک یکه در آن انرژ
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 ناهمگنی بسامد آلفن زمینه باعث کند. کنواختی ریآلفن را غ بسامد زمینهتواند یپلاسما م یدر چگال یعرض ی[. ناهمگن۳شود ]می

های متفاوتی نوسان کنند و در نتیجه با گذر زمان )در امواج ایستاده( یا شود که اختلالات در سطوح مغناطیسی مختلف، با بسامدمی

تواند باعث تقویت اتلاف [، می4شود ]پیمودن مسافت )در امواج رونده( ناهمفاز شوند. این ناهمفازی که اختلاط فازی نامیده میبا 

دهند که موج در محیط شود. اثر مقاومت اهمی بر امواج کینک به شکل نظری مورد مطالعه قرار گرفته است. مطالعات نشان می

در لوله شار مغناطیسی به اندازه کافی نازک باشد، بسامد و نرخ میرایی موج کینک حاصل از  درصورتیکه ضخامت ناهمگنی عرضی

[. با افزایش ضخامت ناهمگنی، بسامد شبه وجه اهمیت ویژه ۰روش شبه وجهی منطبق بر یکی از ویژه مدهای طیف مقاومتی است ]

ود به این معنی که لوله شار مغناطیسی با لایه ناهمگنی ضخیم شهای مقاومتی تبدیل میخود را از دست داده و به یکی از ویژه مد

 [.۳تواند نوسان یکپارچه کینک با بسامد حاصل از روش شبه وجهی داشته باشد]نمی

های حاکم بر نوسان موج کینک در یک لوله شار مغناطیسی در حضور مقاومت اهمی در این مقاله به بررسی طیف بسامد   

کنیم. در بخش بعد از آن، به بررسی پردازیم. در بخش بعدی، مدل، معادلات حرکت و روش حل معادله موج را معرفی میمی

 شود. نتیجه گیری بحث داده میپردازیم و در نهایت در بخش  آخر ها میجواب

 

 مدل و معادله حرکت
)گیریم. مختصات استوانه ای در نظر می Rای به شعاع ای با سطح مقطع دایره لوله شار مغناطیده , , )r z  را مورد استفاده قرار

مختصات است. برای درون )  zدهیم. محور لوله منطبق بر راستای می
1r r( و بیرون )

2r r لوله، به ترتیب، چگالی پلاسمای )

گیریم که با تابع پیوسته را در نظر می eو  یکنواخت       Sin( ) 2 2i e i er r R l          در مرز لوله

2در اینجا،  .شوندبه هم متصل می 1-l r r  0ضخامت لایه ناهمگنی است. همچنین، میدان مغناطیسی یکنواختی به بزرگیB  در

 گیریم.در نظر می zراستای 

کنیم. معادلات مغناطوهیدرودینامیک را مختل کرده و جملات تا مرتبه از شارش اولیه پلاسما، گرانش و چسبندگی صرف نظر می   

داریم. با توجه به اینکه حالت تعادل، تنها تابعی از مختصه شعاعی است، تابعیت طولی و سمتی اختلالات را اول اختلال را نگه می

)expبه شکل  ( ))zi m k z گیریم که در آن، در نظر میm  عدد موج سمتی وzk  عدد موج طولی است. محاسبات را برای طول

1zkهای بلند )موج R[. با استفاده از این ۷اند ]دهیم. در طول موج بلند، امواج کینک با تقریب خوبی تراکم ناپذیر( انجام می

1mتوان معادله ای برای مؤلفه شعاعی اختلال میدان موج کینک )مفروضات، می به شکل زیر بدست آورد ) 
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پیوستگی مؤلفه شعاعی اختلال سرعت و اختلال لاگرانژی فشار کل در  (1)شرایط مرزی استاندارد مورد استفاده در حل معادله    

اند با پیوستگی توان به راحتی نشان داد که این شرایط مرزی معادلمرزها است. می
rb  وrb r  های ناهمگنی لوله. در مرز 

1rبرای  (1)پاسخ معادله    r  2وr r  با صرف نظر از امواج آلفن به ترتیب برابر است با( )iA t  2و( )eA t r در لایه .

[. در این روش، .و  4را به روش حل بسط وجهی حل کنیم ] (1)توانیم معادله ناهمگنی با در دست داشتن شرایط مرزی مناسب، می

)بر حسب مجموعه توابع متعامد  rbاختلال  )n r لیوویل که شامل معادله بسل و شرایط مرزی -که از حل یک سیستم اشتورم

 شود[، به صورت زیر بسط داده می۷است ]

(3) 
1 2

1

( , ) ( ) ( ), .
N

r n n

n

b r t a t r r r r


   

)expبا فرض  )na t شود که با حل آن به روشی منجر به یک معادله ویژه مقداری درجه دو می (1)در  (۳)، جایگذاری معادله

)توان ضرایب [ ارائه شده است، می.( ]2424که توسط ابراهیمی و همکاران ) )na t  را محاسبه کرد. در انجام این محاسبات به

2N  ویژه مقدارi    اند. قسمت موهومی و حقیقی هر ویژه مقدار، به ترتیب ویژه رسیم که در حالت کلی مختلطمی

های شرکت کننده در تحول موج کینک را مقاومتی بسامد بسامد و آهنگ میرایی مربوط به آن است. مجموعه این ویژه مقادیر، طیف

 پردازیم.دهند که در بخش بعدی به بررسی آن میتشکیل می

 

 طیف مقاومتی ویژه مقادیر
های حالت تعادل لوله و موج کینک را  مطابق شرایط تاج خورشید به صورت در اینجا برای حل مسأله، پارامتر   

5, 100, 0.2i e zk R l R      101را برابر با  (۳)و تعداد جملات بسطN  گیریم. هرچه در نظر میN 

ر سازی معادلات برای انجام محاسبات، اثتوان تحول زمانی موج را محاسبه کرد. پس از بی بعدبزرگتر باشد، تا زمان بزرگتری می

AiS( Lundquistمقاومت اهمی به صورت عدد لوندکویست ) lV  طیف ویژه مقادیر را برای  1شود. شکلوارد مسأله می
610S  شود، دیده می 1[. همانطور که در شکل۰دهد. الگوی سه شاخه ای طیف، با نتایج مطالعات قبلی در توافق است ]نشان می

ها قرار نگرفته است. این ویژه مقدار منطبق بر جواب حاصل از روش شبه وجهی یکی از ویژه مقادیر بر روی شاخه

رایی این ویژه مقدار، نوسان سراسری وجه کینک را در لوله شار مغناطیسی آل است. بسامد و آهنگ میمغناطوهیدرودینامیک ایده

 ییهای بالاکند. بر اساس مطالعات قبلی در صورت افزایش ضخامت لایه ناهمگنی، این ویژه مقدار، در یکی از شاخهتوصیف می

(upper branch)  ( یا وسطیmiddle branchجذب می )ی لوله شار نیست. شود و دیگر نماینده رفتار سراسر 
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0n: قسمت 1شکل  از طیف مقاومتی موج کینک. ویژه مقدار منطبق بر جواب شبه وجهی به صورت یک ستاره تک افتاده در طیف قابل تشخیص

 است.
در اینجا ما علاقمند به این شدیم که بدانیم سایر ویژه مقادیر قرار گرفته در طیف مقاومتی، چه نقشی در تحول موج کینک دارند.    

 را به شکل سری زیر بیان کرد rbروش بسط وجهی این توانایی را دارد که بتوان اختلال 

(4) 
2

, '

'

( , ) ( , ),
N

r r n

n

b r t b r t 

که در آن، 
, '( , )r nb r t  کسری از تابعrb  است که با بسامد و آهنگ میرایی ویژه مقدار'nکند. با تبدیل فوریه ام از طیف، نوسان می

توابع 
, 'r nb آوریم. وزن هر در یک بازه زمانی مشخص از تحول موج کینک، طیف توان مربوط به هر کدام از آنها را بدست می

جمله 
, 'r nb  در اختلال کلی( , )rb r t  برابر است با مقدار بیشینه تابع طیف توان که در اینجا با'nP 2دهیم. شکلنمایش می 'nP 

1را برای قسمتی از طیف مقاومتی در نقاط  2,0.95 ,1.07 ,r r R R r 1دهد که نقاط نشان می 2دهد. شکلنشان میr  2وr 

رود که نواحی همگن داخل و خارج کنند. بنابراین انتظار می)مرزهای داخلی و خارجی ناهمگنی( با بسامد شبه وجهی نوسان می

0.95لوله شار با بسامد شبه وجهی در حال نوسان باشند. در ناحیه ناهمگنی در نقاط  , 1.07r R R شود که ویژه مشاهده می

عیین های بالایی یا وسطی طیف مقاومتی تمقدار شبه وجهی نقشی در تحول موج کینک نداشته بکه ترکیبی از ویژه مقادیر در شاخه

همواره در هر نقطه  دهد که شاخه پایینی طیف مقاومتی و ویژه مقادیر روی محور کننده رفتار اختلالات هستند. نتایج نشان می

 تواند موضوع تحقیقات آتی باشد.از لوله، نقش بسزایی ندارند. اهمیت این ویژه مقادیر و وجود آنها در طیف، می

    
1: توزیع توان طیف مقاومتی در چهار نقطه 2شکل 2,0.95 ,1.07 ,r r R R rاند.بهنجار شدهها به توان بیشینه . در هر نمودار توان 
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 نتیجه گیری
در این مقاله، طیف مقاومتی موج کینک در لوله شار مغناطیسی را مورد مطالعه قرار دادیم. در توافق با مطالعات قبلی، نتایج نشان داد 

آل دهوجهی مغناطوهیدرودینامیک ایکه یکی از ویژه مقادیر طیف مقاومتی، منطبق بر بسامد و آهنگ میرایی محاسبه شده از روش شبه

کنند درحالیکه درون ناحیه ناهمگنی بسامد شبه وجهی وجهی نوسان مین داد که درون و بیرون لوله با بسامد شبهاست. نتایج نشا

اند. این ترکیب در سطوح مغناطیسی دهد و ترکیبی محدود از سایر ویژه مقادیر طیف در تحول موج سهیماهمیت خود را از دست می

یج نشان داد که برخی از ویژه مقادیر، علیرغم حضور در طیف، نقش بسزایی در تحول مختلف درون لایه ناهمگنی متفاوت است. نتا

تواند به درک عمیقتر ما از تحول موج های دخیل در نوسان موج کینک میموج کینک در هیچ نقطه ای از لوله ندارند. مطالعه بسامد

 کینک بکند.  نگاری اتمسفر خورشید بر اساس امواجبیانجامد و کمک بسزایی به لرزه
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  VW Cepدوتایی گرفتی  نورسنجی و تحلیل منحنی نوری

 2و1کاظم یوسفی روبیات، 2و1عباس عابدی ،2و1سیدحمید رضا میربزرگی

 دانشکده علوم، دانشگاه بیرجندگروه فیزیک، 

 رصدخانه دکتر مجتهدی دانشگاه بیرجند 

 چکیده

با هدف اندازه گیری پارامترهای مداری و فیزیکی و بررسی   VW Cepheiاین مقاله شامل نتایج تحلیل منحنی نوری منظومه دوتایی گرفتی موسوم به 

منجر به یافتن حقایق جدیدی درمورد الگوی رفتاری لکه ها بر روی منظومه ی مورد نظر شده است. تا حالا می باشد. این تحقیق  241۷تغییرات آنها از سال 

استاندارد جانسون( انجام شده است. فرایند V اینچی کاسگرین رصدخانه دکتر مجتهدی دانشگاه بیرجند )در فیلتر 14فرایند نورسنجی با استفاده از تلسکوپ 

نیز  ه تسژیس صورت گرفته است. علاوه بر داده های رصدخانه دکتر مجتهدی، تحلیل منحنی نوری بر روی داده های پروکاهش داده بوسیله نرم افزار آیر

 صورت گرفته است.

 

Photometry and light curve analysis of eclipsing binary VW Cep 

 

1,2, K. Youssefi. R1,2, A. Abedi1,2S. H. Mirbozorgi 

 Birjand UniversityDepartment of physics, faculty of sciences, 1  

 Dr. Mojtahedi Observatory of Birjand University 2 

abstract 

This article includes the results of the optical curve analysis of the binary eclipsing system called VW 

Cephei with the aim of measuring the orbital and physical parameters and examining changes from 2017 

until now. This research is led to finding new facts about the behavior pattern of stains on this system. The 

photometric process is done using a 14-inch Cassegrain telescope in Dr. Mojtahedi Observatory of Birjand 

University (in Johnson's standard v filter). The data reduction process is done by Iris software. In addition 

to Dr. Mojtahedi's observatory data, the optical curve of TESS project data has been analyzed too. 

 

 مقدمه

تماسی  گرفتی یکی از متداول ترین دوتایی های نامیده می شود ،VW Cep  (VW Cephei )که به اختصار "دبلیو سِفئِوسوی "

(W UMa)  عدم کشف الگوی رفتاری  روز( و 2۷4/4( ، دوره تناوب کوتاه )4تا  ۷است که بخاطر روشنایی بالا )قدر ظاهری مابین

. منحنی نوری این منظومه  [1]توسط شیلت کشف شد 1.2۳دارد. این دوتایی در سال بسیار مورد توجه قرار دقیق منحنی نوری 

دارای عدم تقارن در قله ها و فرو رفتگی ها بود. چندین مدل مختلف برای توضیح عدم تقارن ماکزیمم های منحنی نوری این 
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. اولین بار پوپر از طریق طیف سنجی نسبت جرمی [1]سیستم ارائه شد که محتمل ترینِ آنها وجود لکه بر روی هر دو مولفه می باشد

0.004 ±q=0.326  در طیف ماورای بنفش این سیستم را نورسنجی  [2] سپس سناد و باب روسکی. [1]  را برای سیستم منتشر کرد

انجام شد که به  [4]سنز فورکادا و همکاران و  [3]و همکاران  هنمردردر طول موج پرتو ایکس توسط  نورسنجیمطالعه  کردند.

آخرین مطالعه مربوط به نورسنجی و طیف  یک منبع پرتو ایکس واقع در ناحیه ای نزدیک به قطب شمال این دوتایی اشاره داشت.

انجام شد که تغییرات پارامتر های مداری را با نورسنجی سیستم در محدوده ی نور مرئی بررسی  2414سنجی این سیستم در سال 

 ه به دو لکه سرد بر روی مولفه اول سیستم اشاره داشت. . این مقال[5]کرد 

 نورسنجی سیستم

انجام شد.  جانسون Vاینچی در صافی  14با استفاده از تلسکوپ  1441در تاریخ  سوم ابان  VW Cepنورسنجی دوتایی گرفتی 

ثانیه یک عکس  44ثانیه و تقریبا در هر  ۳ی مقایسه استفاده گردید. مقدار نوردهی به عنوان ستاره  TYC 4585-2387-1ی از ستاره

دقیقه به طول انجامید تا یک تناوب کامل سیستم ثبت شود. عملیات  44ساعت و  ۳شامل اطلاعات شار و زمان ثبت شد. کل فرایند 

فع خطا رکاهش داده توسط نرم افزار آیریس صورت گرفت و در این مسیر از تصاویر تاریک ،  تخت و بایاس جهت بهینه سازی و 

  =HJD0 )استفاده شد   www.as.up.krakow.pl های ممکن استفاده شد. جهت تعیین فاز از زیج موجود در سایت فاز آنلاین

 نازک تر و نرمتربه دلیل وجود مقدار کمی پراکندگی در این داده ها، بین بندی صورت گرفت تا منحنی نوری . (2452500.025

فاز میانگین گیری شد(. سپس جهت پیدا کردن مقدار کمینه اولیه ، تابع  44۰/4باشد)به عبارت دیگر شدت نور و فاز سیستم در هر 

بهنجار  1لورنسی بر ناحیه ی کمینه عمیق تر تطبیق شد. کمینه تابع بعنوان کمینه اولیه تعیین شد. همچنین مقدار شدت نور نیز به 

 به دست آمد. 1244۷/24۰.4۷4حاصل شود. مقدار عددی زمان ژولیانی برای کمینه اولیه  1منحنی نوری شکل  شد تا

 

 منحنی نوری تحلیل

اینچی اشمیت کاسگرین رصدخانه دکتر مجتهدی  و  14  از داده های تلسکوپ  VW Cepدر تحلیل منحنی نوری دوتایی گرفتی 

به طور پیوسته توسط تلسکوپ فضایی تس نورسنجی شده استفاده شده است تحلیل ها  همچنین داده های این سیستم که دو نوبت

با استفاده از نرم افزار فوبه بر روی منحنی های نوری انجام شد. در این تحلیل ها علاوه بر تعیین پارامترهای مداری و ستاره ها به 

این لکه ها حرکت می کنند یا خیر. در ادامه نتایج حاصل از بررسی دنبال وجود لکه های سرد و داغ روی ستاره ها بودیم و اینکه ایا 

 این موارد را ارائه خواهیم کرد.

، دمای انتخاب شد q = 0.302 ± 0.007مقدار  [5] برای تحلیل منحنی های نوری نسبت جرم اولیه از آخرین گزارش طیف سنجی

استخراج و در شروع اجرای فوبه استفاده  A1 = A2 = 0.5 [7]و   g1 = g2 = 0.32 [6]و  [5]کلوین از  ۰۳42موثر ستاره اولیه مقدار

در نظر گرفته شد. با توجه عدم تقارن منحنی های نوری و با توجه به نتایج گوندین  [8]شد. ضرایب تاریکی لبه برپایه جدول ون هم 

http://www.as.up.krakow.pl/
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و   ،می گیرد و فعالیت شعله ور را نشان می دهد مبنی بر این که این سیستم دارای تاج گسترده است که دو مولفه را در بر [9]

که شعله ور شدن این دوتایی را شناسایی کردند و کرونایی که عمدتا در ناحیه قطبی مولفه اولیه قرار دارد  [3]هونموردر و دیگران 

را مطالعه نموده و اعلان کردند که ستاره اولیه این دوتایی فعالیت کروموسفری  UVخطوط نشری  [2]و همچنین سند و بابروسکی 

 برای ستاره اولیه یک لکه سرد و یک لکه داغ در نزدیکی قطب ستاره اولیه منظور شد. ،دارد

، دمای انتخاب شد q = 0.302 ± 0.007مقدار  [5] برای تحلیل منحنی های نوری نسبت جرم اولیه از آخرین گزارش طیف سنجی

استخراج و در شروع اجرای فوبه استفاده  A1 = A2 = 0.5 [7]و   g1 = g2 = 0.32 [6]و  [5]کلوین از  ۰۳42موثر ستاره اولیه مقدار

در نظر گرفته شد. با توجه عدم تقارن منحنی های نوری و با توجه به نتایج گوندین  [8]شد. ضرایب تاریکی لبه برپایه جدول ون هم 

و   ،مبنی بر این که این سیستم دارای تاج گسترده است که دو مولفه را در بر می گیرد و فعالیت شعله ور را نشان می دهد [9]

که شعله ور شدن این دوتایی را شناسایی کردند و کرونایی که عمدتا در ناحیه قطبی مولفه اولیه قرار دارد  [3]هونموردر و دیگران 

را مطالعه نموده و اعلان کردند که ستاره اولیه این دوتایی فعالیت کروموسفری  UVخطوط نشری  [2]و همچنین سند و بابروسکی 

تایج بدست آمده از تحلیل منحنی ن داغ در نزدیکی قطب ستاره اولیه منظور شد.برای ستاره اولیه یک لکه سرد و یک لکه  ،دارد

مشخص گردیده علاوه بر این نتایج بدست آمده  توسط سایر  1در جدول شماره  1نوری رصدخانه دکتر مجتهدی و پروزه تس

 راصدین در این جدول وارد شده است.

وضعیت قرار  ۳ترسیم شده است. شکل  2و   1شماره منحنی های تطبیقی ایجاد شده توسط فوبه و داده های نورسنجی در شکل 

 گیری لکه ها روی ستاره اولیه را نمایش می دهد

 

 

 

                                                           
1 www.archive.stsci.edu    

 [10]کازاس و همکاران و همکاران میتنیان تس رصدخانه دکتر مجتهدی پارامتر

q 0.304 ±0.001 0.310 ±0.0002 0.302 ±0.007 0.35±0.01 

i [°] 65.9 ±0.4 65.82 ±0.3 62.86 ±0.4 65.6±0.3 

Ω1 = Ω2 2.47582 ±0.003 2.48788 ±0004 2.58272  _ 

T1 [K] 5380 ±17 5393 ±4.4 5342 ±15 5444 ±25 

T2 [K] 5100 ±15 5016 ±3.7 5050 5050 

2=A1A 0.56 0.58 0.50 _ 

1g 0.41 0.35 0.32 _ 

2g 0.60 0.58 0.32 _ -0.5 0.0 0.5
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تلسکوپ  یحاصل از نورسنج ینور یها یاز منحن یکی: 2شکل
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http://www.archive.stsci.edu/
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 نتیجه گیری

با  (q= 0.304)مقایسه نتایج بدست آمده از این تحقیق با سایر راصدین نشان می دهد که نسبت جرمی حاصل   1با توجه به جدول 

شباهت دارد اما زاویه شیب مداری بیشتر به نتایج تحقیق کازاس و همکاران  [5]نسبت جرمی گزارش شده توسط میتنیان و همکاران 

 نزدیک است.   [10]

( 2)شماره  ه تس رفتار و نوع لکه ها با دقت بیشتری نسبت به گذشته بررسی شد. لکه قطبیژبه دلیل داده های دقیق و پیوسته پرو 

  [9]و   [2]که قطب ستاره اولیه را دارای تاج تشخیص داده و همچنین با   [4]و  [3]ستاره اولیه داغ تشخیص داده شد که با نتایج 

موافقت دارد. همچنین مشاهده ی مختصات سمتی لکه ها در طول زمان نشان دهنده ی حرکت این لکه در طول این سالها می باشد. 

 احتمال دارد حرکت لکه ها دارای تناوب باشد. 244۳سویه بودن حرکت لکه ها و گزارش وجود لکه روشن در سال به دلیل یک 
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های مغناطیسی شیدسپهری در کوچک مقیاس جو خورشید و قطب هایپدیده فعالیت

 24های شمالی و جنوبی در چرخه نیمکره

 1نسیبه علیپور راد، حسین صفری ،زهرا شکری

 گروه فیزیک، دانشگاه سراسری زنجان، زنجان  1

 

 چکیده
خورشیدی را در دو نیمکره شمالی و جنوبی نشان دهد. در اینجا، هدف بررسی های مختلف ای انجام شده تا نابرابری توزیع فعالیتمطالعات گسترده

 24آی در طول چرخه اِماِی و اچِآیاست. به این دلیل از دو ابزار ایِ های مغناطیسی شیدسپهرهای کوچک مقیاس تاج خورشید و قطبفعالیت پدیده

های های مغناطیسی شیدسپهری وپدیدهبرای قطب 24دهد که نیمکره غالب در طول چرخه میدست آمده در این مطالعه نشان استفاده شده است. نتایج به

ای بودن عدم دوره 12تواند تاییدی بر که می کوچک مقیاس تاجی جنوبی است.  شیب خط برازش شده بر نمودار عدم تقارن منفی بدست آمده است،

 لف باشد.های مختهای شمالی و جنوبی در طول چرخهتقارن نیمکره
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Abstract  
 

Various studies have shown that different solar activity is unequally distributed in the northern and 

southern hemispheres. Here, the aim is to investigate the activity of the small-scale phenomena of the solar 

corona and the photospheric magnetic poles. For this reason, two instruments, AIA and HMI, have been 

used during cycle 24. The results show that the southern hemisphere dominates during cycle 24 for 

photospheric magnetic and coronal small-scale activity. The slope of the fitted line for the asymmetry 

parameter is negative, which can be a confirmation of the 12-period asymmetry of the northern and 

southern hemispheres during different cycles. 

 

 قدمه م
های در چرخه 2های اشعه ایکسجنوب خورشید، مطالعات مختلفی از قبیل شراره-های شمالبرای بیان توزیع نابرابری نیمکره     

ها و نواحی ها، تعداد گروه لکهای خورشیدی مانند تعداد لکو توزیع دیگر فعالیت [۳] 2۳چرخه  ۳هاشدت شراره [،2و1] 24-24

های خورشید نیمکره  4ای برای عدم تقارنچرخه 12و  4ی ارفتار دوره ک[. ی۰و4انجام شده است ] 2۳-24های ها در چرخهلک

( با استفاده از مساحت 241۰ژانگ و فنگ )ای متوالی است. تعیین کننده این رفتاره دوره 24م تقارن چرخه پیشنهاد شد که عد

علامت  یدارا 24چرخه در طول  جنوب-در نمودار عدم تقارن شمال ونیخط رگرس بیاستنباط کردند که اگر ش یدیخورش یهالک
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( .241لی و همکاران ) [.۳]شد با دوره 4 دیبا ، در غیر این صورتاست دوره 12 جنوب-عدم تقارن شمال یباشد، رفتار تناوب یمنف

های اشعه ( با بررسی شراره2421[. پراساد و همکاران )۰را جنوبی دانستند ] 24ها نیمکره غالب برای چرخه با بررسی نواحی لک

خط فیت شده بر نمودار عدم تقارن را چرخه را جنوبی و شیب  4نیمکره غالب برای هر  21-24چرخه متوالی  4ایکس نرم برای 

ای عدم تقارن دوره 12تواند تایید کننده رفتار می 24منفی بدست آوردند و بیان کردند که جنوبی بودن نیمکره غالب برای چرخه 

 [.2( باشد ].244مطابق با نظریه لی و همکاران )

[. ۷] تگزارش شده اس آرام دیشبکه در خورش یمرزها که در گذار هستند هیدر ناح فرابنفش دور هایاییروشن ۰هاچشمک زن     

و  پوریعل [.4دهند ]ها روی میها در مرزهای شبکه ابردانهدرصد از آن 44( گزارش کردند که حدود 2422شکری و همکاران )

سال  4ر4را در طول  ۳یجروشن تا نقاط ۰۷2، آنگستروم 1.۳طول موج در ای آیاو/ایدیاس ریاز تصاو ه( با استفاد241۰) صفری

 24"-۳4" یهاهستند که در اندازه ینقطه مانند یساختارها [. نقاط درخشان تاجی اشعه ایکس.] گزارش کردند ریدر هر تصو

 هایتیفعال یربنایز سمیدرک بهتر مکان در ینقش مهم یدیمختلف خورش یهاتیجنوب فعال-عدم تقارن شمال [.14] شوندمی ظاهر

های کوچک مقیاس . در این راستا توزیع پدیدهدارد یسیمغناط دانیمنشا می مانند چرخش دیفرانسیلی خورشید و دیخورش

از ژانویه  24آی در چرخه اِمایِ و اِچآیاو ابزارهای ایِدیشیدسپهری و تاج در نیمکره شمالی و جنوبی با استفاده از تصاویر اس

 شده است.  بیان ۳در بخش  جیو نتا 2ها در بخش روشها و دادهدر ادامه شود. بررسی می .241تا دسامبر  2411
 تحلیل داده و روش کار

 او/دیاس ریتصاو از( .241تا دسامبر  2411ژانویه )از  24چرخه  یبرا دیجنوب خورش-شمال مکرهیعدم تقارن ن یبررس یبرا     

 (XCBPs) و نقاط درخشان تاجی اشعه ایکس (ECBPs)نقاط درخشان تاجی فرابنفش دور ، هازنشناسایی چشمک یبرا ایِآیایِ

 یهایژگیمطالعه و یبرا شود.در تاج استفاده می آنگستروم 1۷1و  1.۳، آنگستروم در ناحیه گذار ۳44 هایطول موج در به ترتیب

های تاجی و ناحیه گذار برای شناسایی روشنایی. شوداستفاده می آیاِماو/اِچدیاساز تصاویر  (گوس 24از  شی)آستانه ب یسیمغناط

( مبتنی بر ناوردایی گشتاور زرنیک و الگوریتم ماشین بردار پشتیبان 241۰از روش توسعه یافته شناسایی خودکار علیپور و صفری )

بیشتر این روش  اتیجزئ) [11و.]شود استفاده می YAFTA ی توسعه یافتهابیرد تمی، از الگوریسیمغناط یقطب ها شناسایی یبراو 

 یهاو قطب ی تاجیهاروشنایی عدم تقارن محاسبه یبرا (. پس از شناسایی رویدادهادیمشاهده کن (2422)ی و همکاران شکر را در

درجه و  4.تا  4 ییایبر اساس عرض جغراف یجداساز نی. اشوندمی یبندطبقه یو جنوب یشمال مکرهیدر ن ی شیدسپهریسیمغناط

 شده استاستفاده  S+ NO N(NO/)SNO - N(NO(ماهانه از معادله  نیانگیمحاسبه عدم تقارن م یبرا شود.یدرجه انجام م 4تا  -4.

در  بر مساحت ناحیه ی شیدسپهریسیمغناط یهاو قطب ی تاجیهاروشناییماهانه  نیانگیم بیبه ترت SNOو  NNO نجایدر ا [.12]

و با احتمال وقوع بالا  یتصادف دینبا هارویدادها و عدم تقارن در طول چرخهوقوع  احتمال .کنندی را بیان میو جنوب یشمال مکرهین

 کیدر  یءش k یاحتمال به دست آمده برا P (k). کنیممیاستفاده  2و  1از رابطه  یااحتمال دو جمله عیمحاسبه توز یبراباشد. 

 نیب، دار یکاملاً معننیمکره غالب بدست آمده  تابدست بیاید  4ر4۰از کمتر  دیاحتمال با .است گریدر گروه د یءش (n-k)گروه و 

قابل توجه نیست و رویداد تصادفی با احتمال بالا غالب  مکرهی، ندست بیایدب 4ر1اگر احتمال بالاتر از  ودار  یمعن 4ر4۰و  4ر41

 .[۰است ]
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 نتایج
گوس( بر مساحت  24های مغناطیسی شیدسپهری )با آستانه بالای های تاجی و قطبمیانگین ماهانه تعداد روشنایی 1در جدول 

نشان داده شده است. همچنین نیمکره غالب در طول چرخه و مقدار عدم  24ناحیه در هر نیمکره برای خورشید آرام برای چرخه 

 1با استفاده از معادلات (. 1شود )جدول تعیین می S+ NO N(NO/)SNO - N(NO(از معادله  تقارن مربوط به هر رویداد با استفاده

ها، نقاط درخشان تاجی فرابنفش دور، نقاط درخشان تاجی اشعه زننیمکره غالب بدست آمده برای، به ترتیب چشمک، احتمال 2و 

(. احتمال بدست 1شود )جدول د بر مساحت محاسبه میهای مغناطیسی شیدسپهری با مجموع میانگین ماهانه تعداایکس و قطب

نمودار مربوط به عدم تقارن ، 1شکل  در داری( است.بدست آمده و کاملا قابل قبول )سطح معنی 4ر4۰رویداد زیر  4آمده برای هر 

جنوب نشان داده شده است. شیب خط مستقیم برازش شده روی این نمودار -برای میانگین ماهانه تعداد بر مساحت ناحیه شمال

های متفاوت باشد. شیب خط برازش شده جنوب در طول چرخه-ای عدم تقارن در شمالتواند اثباتی بر رفتار دوره)خط مشکی( می

لک در طول  24های بالای ( با بررسی تعداد لک2422رویداد مورد مطالعه منفی بدست آمده است. ژانگ و همکاران ) 4برای هر 

، نمودار تجمعی مربوط به میانگین ماهانه 2[. در شکل 1۳ای بودن عدم تقارن را تایید کردند ]دوره 12شیب را منفی و  24چرخه 

چین سبز ن داده شده است. در این نمودار خط قرمز مربوط به نیمکره شمالی و خطجنوب را نشا-تعداد بر مساحت ناحیه شمال

رویداد مورد مطالعه قابل  4بر نیمکره شمالی برای هر  24مربوط به نمیکره جنوبی است و تسلط نیمکره جنوبی در طول چرخه 

 مشاهده است. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

  

کنیم.مجموع میانگین ماهانه تعداد بر مساحت، عدم تقارن، نیمکره غالب و احتمال مربوط به رویدادها را مشاهده می:  1جدول  

 

جنوب.-ماهانه تعداد بر مساحت ناحیه شمالنمودار عدم تقارن مربوط به میانگین :  1شکل  
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های مغناطیسیقطب   هازنچشمک   نقاط درخشان تاجی اشعه ایکس نقاط درخشان تاجی فرابنفش دور 

میانگین ماهانه شمالمجموع   N ۳11-14×۳۳14ر1 11-14×4۳1۳ر2 11-14×24۳.ر4 11-14×44۷2ر 

 11-14×۰24۷ر1 11-14×۰444ر2 11-14×4241ر. 11-14×14۳۰رS ۷ مجموع میانگین ماهانه جنوب

)جنوب( -4ر.41  عدم تقارن )جنوب( -4ر.44۳  )جنوب( -4ر44۳۰  )جنوب( -4ر.4۰2   

4ر4124 11-14×۰24.ر.  احتمال 4ر42۳۳   22-14×۳۳22ر۳ 

جنوب.-نمودار تجمعی مربوط به میانگین ماهانه تعداد بر مساحت ناحیه شمال: 2شکل  
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تعیین شرایط اولیه مناسب برای زادگاه سه خوشه ستاره ای جوان با استفاده از روش تحول 

 ی تا انحلال خوشه دینامیکی از  زمان شکل گیر
  2،3، پاول کروپا1اکرم حسنی زنوزی ،1 حسین حقی ،1یئقاسم صفا

 دانشکده فیزیک، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، زنجان  1

 ، دانشگاه بن، آلمانموسسه پژوهشی هلمهولتز 2

 نجوم، دانشکده ریاضی و  فیزیک، دانشگاه چارلز، جمهوری چکموسسه پژوهشی  ۳

 چکیده
ایم. بدین منظور ، پروین و هیادث ارائه کردهشکارچیی جوان سه خوشهدینامیکی  لی تحورا به منظور مطالعه N-Body هایسازی شربیه  نتایج در این مقاله

ر همکاران د و ی کروپاقبل مطالعاتی مقادیر مجاز در ها براساس بازهی این مدللیهسرازی کردیم. شرایط او شربیه  N-Body6 کداز  هفت مدل را با اسرتفاده 
 د به خوشه، شعاعیهای مقستارهلخوشه، تعداد ککلشده به ازای مقادیر جرم سازیشربیه  هایزمانی مدل ج تحولی نتایاند. مقایسره انتخاب شرده  2441سرال  

 بین از. دهندمیخوبی را نشان انطباق  هیادث و روینپ شکارچی،ی ی رصدی برای سه خوشهو شعاع کشندی با مقادیر گزارش شده نیمه جرم، شرعاع هسته 

ستاره است، انطباق بهتری را  4۰44تا  4244ها بین های آنی ستارهلیههستند و تعداد اوجرمی اولیه  جداسازی دارای که هاییمدل شده، سازیشربیه  هایمدل
 زاییتارهس محیط و مانندقی میها درخوشه باسرتاره دینامیکی،  لهای فوق در اثر تحومدلز کی ادریافتیم که در ی لیهبا تغییر مقدار شررایط او  .دهندمی نشران 

د ای ماننوشهسرال، خ  میلیون صرد  حدود در زمانی بیشرتر  تحول با سرپس  کنند،عی میسرال تدا حدود دو میلیونسرن   با شرکارچی را  یخوشره  جوانی مانند
 وبخ انطباق اساس بر نهایت در. رسندمی ی هیادثای مانند خوشهبه خوشهسالگی  میلیون هفتصد حدود در آن از پس و دهندشکل میپروین را  یخوشره 

 گیریلشک مشابه محل گیریشرکل محیط یک  عنوان به شرکارچی را  یخوشره  توانمیکه رسرد  می نظر به رصردی  نتایج با تحولی سریر  سرازیِ شربیه  نتایج

نامیکی دی توالی تحول سیر توانندخوشه می سه این که کرد گیرینتیجه توانمی رسرد، میورد. همچنین به نظر ی هیادث به شرمار آ و خوشره  ی پروینخوشره 
 .هم باشند
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Abstract  
In this paper, we present the results of N-Body computations to study the dynamical evolution of three 

young star clusters, the Orion nebula cluster (ONC), the Pleiades, and the Hyades. Using the state-of-the-

art NBODY6 code, we have performed seven simulations. The initial conditions of these models are selected 

based on the allowed values taken from Kroupa et al. (2001). The results of our simulations are compared 

with the present-day observational characteristic parameters of these clusters. The observational 

constraints include the total masses, the number of bound stars, the half-mass radii, the core radii, and the 

tidal radii of the SCs. Based on the latest observational constraints a comparison of the evolution of the 

characteristic parameters of the ONC, the Pleiades, and the Hyades shows that the results have good 

agreement with the observational constraints for the primordial mass segregated models that have the 

initial number of stars from ≈ 4200 to 4500. By varying the initial conditions, we found that one of the 

above models develops into an ONC-like star-forming region at age ≈ 2 Myr, and with further dynamical 
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evolution, it resembles the Pleiades to a remarkable degree at age ≈ 100 Myr and then, the Hyades at age 

≈ 700 Myr. Finally, good agreement between our simulation results and the observational data implies 

that an ONC-like cluster may have been a precursor of the Pleiades and the Hyades. Also, it seems that 

these three-star clusters may be considered as the dynamical evolutionary sequence of each other. 

 قدمه م
بب ای به سهای ستارهای در درک بهتر ما از مفاهیم نجوم تاثیر بسزایی دارد. از یک جهت خوشههای ستارهمطالعه و شناخت خوشه

ها، دهند حائز اهمیت هستند و از جهت دیگر به دلیل اینکه کسر قابل توجهی از ستارهها را تشکیل میی کهکشاناینکه اجزای سازنده

ای را دو چندان کرده است. تجمعاتی نسبتاً کم تعداد های ستارهگیرند، اهمیت مطالعه روی خوشهای شکل میستارههای در خوشه

وان شوند. به عنای جوان شناخته میهای ستارهاند با عنوان خوشهزایی  قرار گرفتههای  ستارهاز ستاره ها که امروزه  اغلب در محیط

گ زایی بزرتوان خوشه شکارچی را نام برد. این خوشه به عنوان عضو کوچکی از یک محیط ستارهیهای جوان ماز خوشه یک مثال

در کهکشان راه شیری موسوم به ابر مولکولی شکارچی است و با چشم غیر مسلح به عنوان نقطه روشن میانی در شمشیر شکارچی 

 نیا یخوشه شکارچ یرو یمطالعات تئورسال است.  میلیون 24۰قابل رویت است. سن تخمین زده شده برای این خوشه زیر 

ه است و داشت یترمتراکمابعاد کوچک تر و  اریعمر خود شعاع بس ییخوشه در مراحل ابتدا نیمطلب را به اثبات رسانده است که ا

 جهیخوشه خارج شده است.  در نت نیاز ا ماندهیگاز باق جرم به شکل از یو تحول خوشه مقدار قابل توجه یریدر مراحل شکل گ

اند کرده دایهستند امکان خروج از خوشه  را پ دیکه کمتر مق ییستاره ها جهیکرده و در نت دایکاهش پ لیعمق چاه پتانس ،کاهش جرم

 ،نه بوده استخوشه چگو کی یریشکل گ تیپرسش که وضع نیپاسخ مناسب و قابل قبول به ا است.خوشه منبسط شده جهیو در نت

دو ابزار   نیا جینتا نیب قیدق سهیمقا کی.  تنها ستین ریامکان پذ یسازهیفقط مطالعات شب ایو  یرصد یهاداده قیاز طر ییبه تنها

پروین و  ،شکارچیی جوان سه خوشه قابل قبول را ارائه کند. یتحول یویسنار کیتواند یمناسب م هیاول طیبا در نظر گرفتن شرا

 یابی،فاصله سنجی، طیف ،یهای متعدد اعم از نورسنجهای مختلف رصدی در پروژهگروه طستو، حوریان دریایی( قلائص) هیادث

ورد مختلف م هایول موجط در فضایی و نیهای مختلف زمیوپسکای با استفاده از تلهای ستارهو تحلیل جمعیتاعضا  تعیین

آن ها به مطالعه . بنانهاده شده است2441اران در سال مکه وکروپا  ایج تحقیقاتاین تحقیق براساس نت .اندگرفتهقرار سیکاوش و برر

از  ازی هاسسال پرداختند. نتایج شبیه مگا  صد زمان مدتدر N-Bodyاز طریق شبیه سازی های ی شکارچی  خوشه لروی تحو

ساختار  یآن ها به بررس نشان می دهند.انطباق خوبی را  پروین خوشه شکارچی ورصدی مربوط به خوشه ی  مقایسه با نتایج طریق

پرداختند. 2444مقاله کروپا از  برگرفته یه از دو مدل اساساولی شرایط گرفتن نظر در با پروین و شکارچیمروزی دو خوشه ی ا

تابع جرم  عداد سیستم ها، جمعیت های ستاره ای وت ،از خوشه همچون شعاع های لاگرانژ مختلف، شعاع هستهمهمی  خواص

  .گرفتند سی قرارمورد برر روزی از جمله مواردی هستند که در آن مقالهام

 ها با مقادیر رصدیو مقایسه نتایج شبیه سازی های شبیه سازی شدهی مدلهلیشرایط او
آرثت استفاده کرده ایم. این کد از مجموعه کدهایی  یگاندسترس پذیر راکد ما برای انجام شبیه سازی های لازم در این پروژه از 

از  یکیه لیتابع جرم او. ددهن انجام می برخوردی صورت به را محاسبات و هستند موسوم برخوردی کد است که در اصطلاح به

داده های طول موج  با استفاده از۷. در سال هیلنبراند. آید میشه های ستاره ای به حساب خو دینامیکی له مهم در تحولیشرایط او

برای نخستین بار روی جمعیت های ستاره ای و   کی پی ان اوبا روش فتومتری به مطالعه روی داده های رصدخانه یکی اپت

چی ارکپرداخت. از جمله نتایج یافته هایش در مورد جمعیت ستاره ای خوشه ی شچی ارکتایخچه ی ستاره زایی در خوشه ی ش
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جرم خورشید  4٫44 و  ۰4صورت  چی بهارکاشاره کرد که حدّ بالا و پایین جرم ستاره ای در خوشه ی شمطلب  این به توان می

اده استف روبروبرای تنظیمات اولیه مدل ها ما نیز از تابع جرم اولیه به فرم   است.جرم خورشید  4٫4 میانگین جرم ستاره ای آن  و

       می کنیم: 

    (1)                                                          𝜉(𝑚) ∝  𝑚−𝛼 ∶

{
 
 

 
 

𝛼1 = 0.3        0.01 ≤
𝑚

𝑀⊙
≤ 0.08

𝛼2 = 1.3        0.08 ≤
𝑚

𝑀⊙
≤ 0.50 

𝛼3 = 2.3        0.50 ≤
𝑚

𝑀⊙
≤ 50.0

 

  
 نشان را خوشه نام راست سمت از ل̰گزارش شده برای سه خوشه در این جدول ارائه گردیده است. ستون او : خلاصه پارامترهای ساختاری رصدی 1جدول

 ،کخورشید بر حسب پارساز  خوشه برای شده گزارش یفاصله یدهنده نشان ترتیب به مهشت و ، هفتمششم پنجم، چهارم، سوم، ، مستون های دو .دهد می

 شعاع هسته شعاع نیمه جرم خوشه، ،اعضای خوشهتعداد ستاره های تخمین زده شده به عنوان ستاره های خوشه،  کلتخمین زده شده برای خوشه، جرم  سن

 . می دهندرا نشان  کو شعاع کشندی خوشه بر حسب پارس

 

را  ه ایلی̰داد ستاره های اوتع دوم ستون. کند مشخص می را مدل نام راست سمت از ل̰ستون او. ه خوشه های شبیه سازی شدهلی̰ت شرایط اویا: جزئ2جدول

 تونس. دهد یه را بر حسب جرم خورشید نشان ملی̰او ای ستاره جرم سوم ستون. نشان می دهد می شود،که در آغاز شبیه سازی برای این مدل در نظر گرفته 

. نماید یمه را مشخّص لی̰در ستون ششم کسر دوتاییهای او و دهد می نشان ار میه است. ستون پنجم پارامتر جداسازی جرلی̰نیمه جرم او شعاع نمایانگر چهارم

در نظر گرفته ۷ کینگ پارامتر با کینگ مدل مسو مدل در یشده است ول ه ستاره ها از مدل پلامر استفادهلی̰او توزیع برای سوم مدل از غیر ها مدل ی همه در

 .شده است

 

 نام خوشه

(1) 

 فاصله
 ]پارسک[

(2) 

 سن
 ]میلیون سال[

(3) 

 جرم
 ]جرم خورشید[

(4) 

 تعداد

# 

(5) 

 جرمنیمهشعاع
 ]پارسک[

(6) 

 شعاع هسته
 ]پارسک[

(7) 

 شعاع کشندی
 ]پارسک[

  (8) 

 14 4414 444 4۳2۳ 1۰44 241 44۳ شکارچی

 1۳41 1442 244 .14۰ ۷۳۰ 114 1۳۰ پروین

 144۳ 24۳ 441 444 4۳۰ ۷.4 4۳ هیادث

 ایمدل توزیع ستاره هاکسر دوتایی جداسازی جرمی شعاع نیمه جرم جرم اولیه تعداد اولیه نام مدل

A 9.8 3642 0.45 1 0.94 پلامر 

B 9.8 3731 0.206 1 0.87 پلامر 

C 9.8 3702 0.45 1 0.94  ۷کینگ با پارامتر 

D 10 3924 0.293 1 1 پلامر 

E 10 3793 0.291 0 1 پلامر 

F 4.3 1645 0.262 1 1 پلامر 

G 4.2 1556 0.261 1 1 پلامر 
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پنل سمت راست نمودارها تعداد ستاره های مقید به خوشه را به عنوان تابعی از زمان نشان می دهند. در تعداد و جرم خوشه به عنوان تابعی از زمان. :  1شکل

 برایپنل سمت چپ هم جرم کل خوشه را به عنوان تابعی از زمان نشان می دهند. در هر دو پنل سمبل های مثلثی مربوط به مقادیر رصدی گزارش شده 

ه ای مربوط به مقادیر رصدی خوشه پروین هستند. سمبل های مربعی هم برای نمایش مقادیر رصدی خوشه هیادث خوشه شکارچی هستند. سمبل های دایر

نامگذاری شده اند. در هر دونمودار خطوط ممتد رسم شده نتایج شبیه سازی ها را نشان  2هستند.  رنگ های مختلف نمودارها بر اساس مدل های جدول 

 ( است.r<4>2مقادیر مربوط به ستاره ها در فاصله بین دو تا چهار پارسکی از مرکز خوشه )دهند. نواحی هاشور زده هم می

 

پنل سمت راست محور عمودی شعاع نیمه جرم را نشان میدهد. پنل سمت چپ هم  درشرعاع نیمه جرم و شعاع هسته مدل های شبیه سازی شده.  :  2شرکل 

ن می دهد. سرمبل های مثلثی، دایره ای و مربعی به ترتیب برای نشان دادن مقادیر رصدی سه خوشه  شرعاع هسرته ی خوشره را به عنوان تابعی از زمان نشرا    

 نامگذاری شده اند. 2رنگ های مختلف نمودارها بر اساس مدل های جدول  شکارچی، خوشه پروین و خوشه هیادث هستند.

 

 گیریبحث و نتیجه
 لیتحو هایحالت از کدامیک در کنیممی مشاهده ما که ای ستاره هایخوشه کنونی وضعیت که سروال  این پاسرخ  دانسرتن  به نیاز 

 هایتمسیس دینامیکی تحول از کوچک زمانی بازه یک اندازه به بشری تمدن کل سرن  حتی که واقعیت این و  گیردمی قرار خوشره 

 هایسازی خوشها استفاده از شبیهب  .کندمی روشن را ای ستاره هایخوشه سازیشربیه  انجام ضررورت  و اهمیت اسرت،  ایسرتاره 

و انتهای شبیه سازی ها مشابه آنچه که ما در اینجا انجام داده  به ابتدا، میانه یکای و اعمال قید های رصدی در زمان های نزدستاره

های تاییدی بر مدلاست. این مدل های شبیه سازی شده مختلف فراهم شده سه سن ای باان شربیه سرازی سه خوشه ستاره  کایم ام

قید های  ه بر اساسلیو تعداد او هلیمحدوده شرعاع نیمه جرم او یک هسرتند که برای آن ها  2441و 2444مقاله  پیشرنهادی کروپا در 

ه ی نیمه لیمارکس کروپا برای شعاع او ه تایید رابطهمقالرصردی پیدا شرده بود. از نتایج مهم شربیه سرازی های انجام شده در این     

ر به دسررت آمده، تخمین زمان انحلال هر سرره گدی نتیجه. دهدمی که انطباق خوبی با قیدهای رصرردی از خود نشررانجرم اسررت 

 است. انحلال تا قیماندهزمان با ی مورد مطالعه و تعیین مدّتخوشه
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 أموریتم های داده از استفاده با دلتااسکوتی ستارگان درخشندگی-تناوب دوره رابطه بررسی

TESS 
 

 2، الهام ضیاعلی 1،سعید دوست محمدی1فاطمه افضلی

 دانشکده فیزیک، دانشگاه باهنرکرمان 1

 بخش فیزیک، دانشکده علوم، دانشگاه زنجان 2

 چکیده

 حاضر کار در رد.ک بررسی را آن توان می تپنده ستارگان انواع برای که دارند متمایزی و طولانی سابقه تپنده متغییر ستارگان درخشندگی – تناوب دوره روابط

 اندشده رصد مینیز های تلسکوپ توسط این از پیش هاستاره این است. شده بررسی رابطه این هستند ها تپنده نوع از که اسکوتی دلتا متغییر ستاره ۳۳2 برای

 توسط که ناسا TESS مأموریت رصدی هایداده از تری دقیق رابطه آوردن بدست جهت به باشند.می موجود نیز چانگ و رودریگز های الوگدرکات و
 انتخاب ۰۰-۰ سکتورهای در موجود ستارگان این نوری منحنی به مربوط دسترس در های داده جدیدترین و شده استفاده است، شده انجام فضایی تلسکوپ

-تناوب دوره هرابط شده محاسبه پارامترهای به باتوجه و شدند آورده بدست ها فرکانس این به مربوط دامنه و تپش غالب فرکانس قبیل از پارامترهایی و کرده

𝑴𝒗  باشد:می صورت این به ستارگان این برای آمده بدست درخشندگی = (−𝟐. 𝟗𝟑𝟖𝟒𝟓 ± 𝟎. 𝟏𝟏𝟐𝟕𝟗)𝒍𝒐𝒈𝒑 − (𝟏. 𝟑𝟑𝟖𝟔𝟑 ± 𝟎. 𝟏𝟏𝟎𝟐𝟒) 
 

 

Investigation of period-luminosity relation for delta scuti stars using TESS 

mission data 

 
F.Afzali 1, S. Doostmohammadi  1 , E.Ziaali2  

1 Faculty of physics, Shahid bahonar university of Kerman 

2 Department of Physics, Faculty of Science, University of Zanjan 

 

Abstract 

The period-luminosity relation of pulsating variable stars have a long and distinct history that can be investigated for 

all types of pulsating stars. This relation has been investigated for 332 delta scuti variable stars that are pulsating 

variables. These stars have already been observed by ground-based telescopes and are also available in Rodríguez et 

al. (2000) and Chang et al. (2013, hereafter C2013). In order to obtain a more accurate relation, the observational 

data of NASA’s TESS mission, which was carried out by the space telescope, was used and the latest available data 

related to the light curve of these stars in sector 5-55 were selected and parameters such as frequency the dominant 

pulsation and amplitude of these frequencies were obtained, and according to the calculated parameters, the relation 

period-luminosity obtained for these stars is as follows: 

                                                                  𝑀𝑣 = (−2.93845 ± 0.11279)𝑙𝑜𝑔𝑝 − (1.33863 ± 0.11024) 
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  مقدمه

این  [.1] شناسایی شدند توسط ایگن 1.۰۳های متغییرذاتی تپنده در سال ستارگان دلتا اسکوتی به عنوان یک نوع جدید از ستاره   

1.5ها که دارای جرم متوسط ستاره ≤ 𝑀/𝑀⊙ ≤ ها هستند و بیشتر آن Fتا  Aای از ستاره ها با انواع طیفی می باشند  دسته 2.5

ای بین ستاره هایی با جرم پایین که ها در نمودار هرتسپرانگ راسل در ناحیهمکان دلتا اسکوتی. قراردارند Iهای جمعیت جزء ستاره

مای د تی بزرگی دارند؛واقع شده است.های تابشی و همرفهایی با جرم بالا که پوششدارای پوشش همرفتی ضخیمی هستند و ستاره

6900سطحی این ستاره ها  ≤ 𝑇𝑒𝑓𝑓 ≤ در حالی که ستاره های دلتااسکوتی تکامل یافته تر دارای دمای  کلوین می باشد؛ 8900

دوره های تپش شعاعی و غیرشعاعی متعدد با  با وجه بسیاری از ستاره های دلتا اسکوتی تپنده های چند دوره ای .پایین تری هستند

 ۳یا  ۰فرکانس تپش دلتااسکوتی ها بالاتر از  دقیقه نیز برسد. 1۰توانند به کوتاهی های تپش از مرتبه چند ساعت هستند، اما می

(1/d) تپندهای فشار مرتبه پایین میباشد و در وجهمی(n ≲ 5) [2.]  د تولیتپش ها در ستارگان دلتا اسکوتی توسط مکانیسم کاپا

های مدنظر از ماشین گرمایی شود. در ستارههای شعاعی و غیرشعاعی ایجاد مییجه طیف گسترده ای از وجه. و درنتمی شوند

 [۳]کنند.ادینگتون پیروی می

 

 درخشندگی -رابطه دوره تناوب

رابطه ای است که درخشندگی ستارگان متغییر تپنده را با دوره تپش آن ها  ) L)-Pدرخشندگی -در اخترفیزیک، رابطه دوره تناوب

ای از ستارگان تپنده محدوده نسبتا آیند که دستهدرخشندگی زمانی به وجود می-به طورکلی روابط دوره تناوب دهد.پیوند می

-ههای تپش وجها و درنتیجه با دورهتارهباریکی از دماهای مؤثر را اشغال کنند. در این صورت درخشندگی به شدت با چگالی س

های دلتا اسکوتی بویژه با دامنه بالا نیز وجود دارد که مسلما با پراکندگی قابل چنین رابطه ای برای تپنده. های فشار همبستگی دارد

ال شده است. در س درخشندگی ستاره های دلتا اسکوتی بررسی-توجه ستاره ها همراه است. روابط متعددی مربوط به دوره تناوب

مک نامارا روابطی را برای تعدادی از ستاره های دلتا اسکوتی بدست آورد وی در پژوهش های خود به چنین  2411و  244۷های 

  معادلاتی دست یافت:

    𝑀𝑣 = (−2.90 ± 0.05)𝑙𝑜𝑔𝑃 − (1.27 ± 0.05) 
    𝑀𝑣 = (−2.89 ± 0.13)𝑙𝑜𝑔𝑃 − (1.36 ± 0.10)      

. که فاصله چهار کهکشان و دو خوشه مطرح شده دلتا اسکوتی بلند دامنه ای که دارای فلزیت قوی بودند؛ ستار 1۳برای ( 2معادله )

ستاره دلتا اسکوتی که  1124این رابطه را برای ضیاعلی و همکاران  .241در سال  [.۰[]4کروی با کمک این معادله بدست آمده ]

که اختلاف  وردندستاره دلتااسکوتی موجود در کاتالوگ رودریگز، بدست آ 224توسط مأموریت چهارساله کپلر رصد شده اند و 

و فقط بلندترین دامنه وجه را برای هر ستاره درنظر گرفتند؛ که منجر به اصلاح  گرفته شده اند DR2منظرهای مورد استفاده از گایا 

 ست:که رابطه بدست آمده به این صورت ا [۳رابطه بدست آمده توسط مک نامارا شده ]
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(۳ )                                                              𝑀𝑣 = (−2.94 ± 0.06)𝑙𝑜𝑔𝑃 − (1.34 ± 0.06) 

 

 روش انجام محاسبات 

ستاره دلتا اسکوتی که از کاتالوگ رودریگز و چانگ انتخاب شده اند، بررسی شده است.  ۳۳2برای  (P-L)در کار حاضر رابطه     

 به این منظور قدر مطلق این ستارگان از رابطه زیر محاسبه گردیده:

(4)                                                                                            𝑀𝑣 = 𝑉 + 5𝑙𝑜𝑔𝜋 + 5 − 𝐴𝑣 

 Vبرای محاسبه پارامتر قدر ظاهری نمونه ها به جهت اینکه مقدار یکنواخت ودقیقی از این پارامتر بدست آید؛ از سیستم فتومتریک

 شود:جانسون استفاده شده؛ که با رابطه خطی زیر بیان می

(۰        )                                                                                             𝑉 = 𝑉𝑇0.090(𝐵𝑇 − 𝑉𝑇) 

بیانگر قدر  𝑉𝑇و  باشدنانومتر می ۰44و  444قدر فوتومتریک در ناحیه آبی اپتیکی یعنی طول موج های بین  𝐵𝑇در این معادله 

پارامتر را از کاتالوگ هیپارخوس و نانومتر است. این دو  ۳44و  ۰44فوتومتریک در ناحیه بصری اپتیکی یعنی طول موج های بین 

با بررسی های انجام شده و جستجوی  باشند برای ستاره های مورد نظر گرفته شده اند.تایکو که در پایگاه داده ای ویزیر موجود می

باشند. نمی موجود 𝑉𝑇و  𝐵𝑇عدد از ستاره های نمونه قدرهای ۰پارامترهای ذکر شده در کاتالوگ های هیپارخوس و تایکو برای 

 دند. بنابراین این تعداد ستاره از لیست اصلی کنار گذاشته ش

 Gaia EDR3( باید آورده شود؛ از اختلاف منظرهای منتشر شده توسط 4برای محاسبه فاصله مورد نیاز هر ستاره که در رابطه )

استفاده شده و فواصل ستاره ها برحسب پارسک درنظر گرفته شد.پارامتر مورد نیاز دیگر جهت محاسبه قدرمطلق ستاره ها با 

که برای تعدادی  .241و همکاران در سال  را از پژوهش باراک 𝐴𝑣باشد. لذا مقادیر ای میستاره( خاموشی میان4توجه به رابطه )

اند؛ درنظر گرفته شدهمحاسبه  astroARIADNEدریگز و چانگ با کمک پکیچ برنامه نویسی پایتون ستاره دلتا اسکوتی فهرست رو

 [.۷است ]شده

 جستجوی منحنی نوری ستاره ها 

نی . به این منظور نیاز به منحرا داشته باشیم باید دوره تناوب غالب تپش هرکدام از ستاره هانمونه ستارگان  P-Lبرای بررسی رابطه  

ستاره ها و هم چنین تحلیل و آنالیز منحنی نوری منسوب به آن هاست. به همین جهت از فایل های منحنی نوری ستاره های نوری 

برای هرستاره که در  رصد شده اند؛ استفاده شده. در این پژوهش جدیدترین فایل منحنی نوری TESSموردنظر که توسط مأموریت 

 lightkurveبه کار گرفته شده است. به این منظور برای جستجوی منحنی نوری این ستاره ها از پکیج  قرارداشته، ۰۰-۰سکتورهای

 استفاده شده و فرکانس غالب تپش که دارای بلندترین دامنه است بدست آورده شده. 
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وده مربوط به این فرکانس ب در مقایسه با پژوهش باراک تعدادی از ستاره های نمونه دارای تغییرات در فرکانس غالب تپش و دامنه

قابل مشاهده هستند که ستون دوم این جدول نمایانگر فرکانس هایی ست  1اند. همانطور که مشخص است این ستاره ها در جدول

که توسط باراک بدست آمده اند و ستون سوم فرکانس هایی ست که در این پژوهش محاسبه شده اند. ستون چهارم و پنجم هم 

 به دامنه های بدست آمده برای این ستارگان. سکتور مربوط به این ستاره ها نیز در ستون آخر مشخص شده است. مربوط می شود 

: ستارگانی که در مقایسه با پژوهش باراک فرکانس غالب تپش و دامنه آن ها تغییرات داشته است.1جدول   

Name TIC 𝐅𝐁(1/d)   𝐅𝐀(1/d)   𝐀𝐁(ppt) 𝐀𝐀(ppt) 𝐌𝐯(mag) sector 

XX Scl 70490868 21.45 22.73956 4.27 3.798486 1.250368 30 

BD Phe 229150702 26.8 24.49364 7.78 4.774968 1.450999 30 

V0571 Mon 5456605 5.25 8.251003 6.68 7.978585 0.647271 33 

IW Vel 120856811 10.15 6.072711 8.75 4.942042 0.698373 37 

PR Aps 402305954 10.42 11.68624 6.01 12.28124 0.915796 39 

V0377 Cep 461545977 15.34 13.88191 6.19 4.146235 1.098487 53 

OS Gem 171300396 14.5 19.0978 1.02 2.171109 1.050075 47 

 9524429 15.02 36.00644 1.59 5.873123 2.138261 37 
 

 

ه اند.درخشندگی ستارگان نمونه که در رگه اصلی قرار گرفت-نمودار دوره تناوب -1شکل                                                   

 

  نتیجه گیری
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ستاره نمونه دلتا اسکوتی از نوع متغییرهای تپنده موجود در  ۳2۷درخشندگی بررسی شده برای -در کار حاضررابطه دوره تناوب 

 کاتالوگ رودریگز و چانگ به صورت زیر بدست آمد: 

𝑀𝑣 = (−2.93845 ± 0.11279)𝑙𝑜𝑔𝑝 − (1.33863 ± 0.11024) 

قرار دارند و وجه نوسانی آن ها بنیادی می باشد تطابق زیادی دارد.این معادله این معادله برای بیشتر این ستاره ها که در رگه اصلی 

تواند یآن مدر مقایسه با روابط بدست آمده برای این ستارگان در پژوهش های قبلی دچار تغییر جزئی می باشد که علت اصلی 

ای تازه هزمینی و همچنین دقت دادههای پیشین و رصدهای تفاوت در دقت مشاهدات تلسکوپ فضایی تس نسبت به تلسکوپ

 Amplitude"ای موسوم به باشد. با توجه به تغییر فرکانس غالب با زمان در ستارگان دلتا اسکوتی در پدیده Gaia EDR3منتشر شده 

modulation"، تواند ریشه در این پدیده داشته باشد.ی پیشین، میتفاوت جزئی این رابطه با روابط محاسبه شده 
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 SURA-4 شآزمای در ییورادی گنالسی شدگیپهن اثر بررسی
 2و1، گوهر رستگارزاده  2و1، محمد سبوحی2و1مریم مصطفوی الحسینی

 دانشکده فیزیک، دانشگاه سمنان، سمنان 1

 فیزیک، دانشگاه سمنان، سمنانآرایه رادیویی دانشگاه سمنان، دانشکده  2
 چکیده

 ییویراد یها گنالیس لیبا استفاده از تحل یپرانرژ اریبس یهانیک یمشخصات پرتوها یو بررس یبا هدف آشکارساز آزمایشی(، SURAدانشگاه سمنان ) ییویراد هیآرا

پشت بام دانشکده  یکه در حال حاضر بر رو کیودیلوگ پر یآنتن دو قطب 4از  یریضمن بهره گ هیآرا نیباشد. فاز نخست ا یم ییگسترده هوا یساطع شده از بهمن ها

 یگام یتجرب یو داده ها یساز هیبر شب یمطالعات مبتن انیم سهیپردازد. مقا یدر حالت خودکار م یپرتوها یداهایدانشگاه سمنان مستقر شده اند، به ثبت کاند کیزیف

در  رییلازم است تا هرگونه تغ سهیمقا نیانجام ا یلازم برا طیرود. به منظور فراهم آمدن شرا یبه شمار م یهانیپرتو ک کی یاصل یها یژگیو نییو تع یمهم در بررس

 ییویراد گنالیس یتوان به احتمال پهن شدگ یم راتییتغ نی. از جمله اردیقرار گ یابیبه دقت مورد ارز یثبت شده در حالت تجرب ییویراد یها گنالیو شکل س  یژگیو

در  ییبالا تیاز اهم د،نریقرار گ گنالیس یپهن شدگ اثر ریتحت تاث توانندیوابسته به آن که م ریو مقاد گنالیمختلف اشاره نمود. شکل س زاتیاستفاده از تجه جهیدر نت

 یدگپهن ش زانیم یدانشگاه سمنان بر رو ییویراد هیفاز نخست آرا یکیالکترون رهیموجود در زنج یابزارها ریمطالعه تاث نی. در ااستبرخوردار  ییویمطالعات راد

 .قرار گرفته است یمورد بررس ییویراد یها گنالیس

 

An investigation fo the dispersion effect on radio signals in the SURA-4 experiment  
 

M. Mostafavi Alhosseini1,2, M. Sabouhi 2, G. Rastegarzadeh1,2 
1 Physics Faculty, Semnan University, Semnan 

2 Semnan University Radio Array (SURA), Physics Faculty, Semnan University, Semnan 

 

Abstract 

 

The Semnan University Radio Array (SURA) is an experiment designed to detect and investigate the 

characteristics of ultra-high energy cosmic rays by analyzing the radio signals emitted from extensive air showers. 

The first phase of this array consists of four log-periodic dipole antennas currently deployed on the roof of the 

physics faculty at Semnan University and operates in a self-trigger mode. A comparison between simulation-

based studies and measurements is essential in investigating and determining the main characteristics of a cosmic 

ray. In order to provide the necessary conditions for such comparison, it is vital to carefully evaluate any changes 

in the characteristics and shape of the measured radio signals. One parameter that can introduce such changes 

is signal dispersion due to the presence of various equipment in the electronic chain. The shape of the signal and 

its corresponding values can be affected by possible dispersion eccefts and should be observed in detail. This 

study investigates the effect of the devices in the SURA-4 electronic chain on possible signal dispersion. 
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 مقدمه

نابع خصوص در ارتباط با مبه یاریبس یهاگسترده، سوال قاتیو با وجود تحق ستمیقرن ب لیدر اوا یهانیک یاز زمان کشف پرتوها       

 اریبس یهانیک یتوهااندک پر اری. با توجه به شار بس]1[ مانده است یبالا بدون پاسخ باق اریبس یها یدر انرژ ژهیها به وپرتو نیا یاحتمال

 نیزم به جو یپرانرژ هیذره اول کیورود  جهیکه در نت ییگسترده هوا یهابهمن یبه واسطه آشکارساز معمولاً دهیپد نیمطالعات ا ،یانرژپر

توان به روش یم هاآن  نیدتریجدی جملهاز شود که یبهره گرفته م یمختلف یهااز روش حاضر. در حال ردیپذیانجام م د،یآیم دیپد

بزرگ در این روش پدید تحولی ، 21صورت گرفته در آغاز قرن  یهاشرفتی. به لطف پکرداشاره  ی پرتوهای کیهانییویراد یآشکارساز

های مختلفی از رویکرد آشکارسازی رادیویی به صورت مستقل و یا مکمل برای آشکارسازی پرتوهای کیهانی در حال حاضر آزمایشگاه. آمد

از این  نتایج حاصل اشاره نمود. ]4[ Tunka-rexو  ]LOFAR ]2[ ،AERA  ]۳ یهاشیتوان به آزمایها مآن نیتراز مهمبرند که بهره می

ای هترین پارامترهای یک پرتو کیهانی با استفاده از رویکرد رادیویی و بدون نیاز به سایر روشها نشان دادند که امکان تعیین مهمآزمایش

 آشکارسازی پرتوهای کیهانی وجود دارد. 

 یخود را به صورت رسم تیفعال 1۳.4از سال  انهیدر خاورم یهانیک یپرتوها ییویراد هیآرا نیدانشگاه سمنان به عنوان اول ییویراد هیآرا   

 و ثبت لیتحل افت،یاقدام به در کیودیلوگ پر یآنتن دوقطب 4و  ازیمورد ن زاتیاز تجه یمندبا بهره هیآرا نیا هیآغاز نموده است. نمونه اول

 در نتیجهو  یپرانرژ یهانیک یاندک پرتوها اریشار بس. با توجه به ]۰[ دینمایم ۷اندازراهدر حالت خود  یهانیک یپرتوها یاحتمال یدادهایرو

ای ههای تجربی و نتایج حاصل از شبیه سازیانجام مقایسه میان اندازه گیری ،یشده به صورت تجرب یریگاندازه یهادادهمحدود تعداد آن 

 ییهمن هواب نهیشیمحل هسته و عمق ب ره،نوع ذ ،یاز جمله انرژ یهانیکپرتو کی یمشخصات اصل نییتعای بعنوان رویکرد اصلی در رایانه

 موج دنیتنها تا مرحله رس را یساز هیشب سازی انتشار رادیویی پرتوهای کیهانی در حال حاضری شبیههابرنامهشود. کار گرفته میبه

 لیدل نیهم. بهردیگیقرار نم طالعهممورد  هاآندر  شیآزما کیعناصر مختلف  راتیدهند و تاثیانجام م یآنتن فرض کیبه  یسیالکترومغناط

 ییویراد پالس یهایژگیدر شکل و و رییتا هرگونه تغ تلازم اس ،یساز هیشب جیبا نتا یتجرب یهاداده سهینظور فراهم آمدن امکان مقابمو 

 یکیالکترون رهیعناصر مختلف موجود در زنج یمحاسبه پاسخ فرکانستوان به از جمله این موارد می. ردیقرار گ یثبت شده به دقت مورد بررس

 ضمنمنان، دانشگاه س ییویراد هیه آرایبه آنتن در نمونه اول دهیرس یکیالکتر دانیمؤلفه م یبازساز ندیفرآاشاره نمود.  ییویراد شیآزما کی

. علاوه ]۷[] ۳ [انجام گرفته است ییویراد یهاعملکرد آنتن یساز هیدر کنار شب یکیالکترون رهیعناصر مختلف زنج یمحاسبه پاسخ فرکانس

احتمال  ،دموار نیتراز مهم یکی. ردیقرار گ یسمورد برر زین گنالیشکل س یبر رو گریاز عوامل د یناش یلازم است تا اثرات احتمال ،آنبر 

باشد. مشخصات وابسته به یم یکیالکترون رهیدر زنج 4رفعالیعبور از عناصر فعال و غ جهیدر نت ییویراد گنالیس یشدگپهن رخ دادن اثر

 یناش ییویراد یهاگنالیس ییشناسا یبرا یبعنوان راهکارنواند ، از جمله پهنای باند و زمان صعود میثبت شده ییویراد گنالیس کیشکل 

مال اع ییویراد یهالازم بر داده حاتیتصح، دهیپد نیا یلازم است تا ضمن بررس لیدل نی. به همردیقرار گ هوایی گسترده یهااز بهمن

 .باشدیم تیاهم یدارا ندینمایم ییویراد یهاکه به صورت خود محرک اقدام به ثبت داده ییهاشیدر آزما ژهیطور وموضوع به نیگردد. ا

                                                           
7 Self-trigger 
8 Active & Passive 
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 یسازرهین تا بخش ذخاز آنت گنالیانتقال س ریگذر در مسانیم لتریو ف زینوکننده کم تی، در کنار تقوالیحضور کابل کواکس ریمطالعه تاث نیدر ا

 .ستمورد مطالعه قرار گرفته ا لیو تحل

 

 شیروش انجام آزما

ه که ب میاستفاده نمود دیجیتال و کابل یک متری لسکوپیاس کی ،.دستگاه مولد موج کیاز  گنالیس یپهن شدگ زانیم یریاندازه گ یبرا   

در  ،یریاندازه گ یمورد استفاده برا ابزارهای یمشخصات فن شده به کار گرفته شدند. دیتول یها گنالیو ثبت انتقال س دیتول یبرا بیترت

قرار  یابیرزمورد ا ، یکیالکترون رهیدر زنج عناصر سایراثر  یو سپس بررس کابلطول  ریابتدا تاث شیآزما نیارائه شده است. در ا 1جدول 

 گرفت. 

شیآزما ابزارهای ی: مشخصات فن 1جدول  

سازندهشرکت  قطعه  مشخصات فنی مدل 

-GPS LTD GPS مولد موج

2160 
1 µHz up to 60 MHz 

arbitrary waveforms 0 

to 5V (Vpp)150 MSa/s 

sampling rate 

-GPS LTD GPS اسیلسکوپ

1204C 
2GSa/s sampling rate 

200 MHz bandwidth 
کابل 

 کواکسیال

Siemens RG213 RG213/U 50Ω 

در کابل  ییویراد گنالیس یپهن شدگ لازم است تا اثر ،الیمواد مورد استفاده در ساخت کابل کواکس تیفیموجود در ک یهاتفاوت لیبه دل   

ندازه و ضمن آن ا یطراح یشیمقدار، آزما نیا یبررس یمنظور و برا نی. به هممورد ارزیابی قرار گیرد شیآزما یدر بازه فرکانسکواکسیال 

)بلندترین  یمتر ۳4و  1 یهامگاهرتز توسط کابل ۳4تا  24 یهاشده توسط مولد موج در فرکانس دیتول یوسنیس یها گنالیاز س ییهایریگ

 .انجام گرفت طول کابل در آرایه(

در کابل  ییویراد گنالیس یپهن شدگ لازم است تا اثر ،الیمواد مورد استفاده در ساخت کابل کواکس تیفیموجود در ک یهاتفاوت لیبه دل   

ندازه و ضمن آن ا یطراح یشیمقدار، آزما نیا یبررس یمنظور و برا نی. به هممورد ارزیابی قرار گیرد شیآزما یدر بازه فرکانسکواکسیال 

 یمتر ۳4و  کی یهامگاهرتز توسط کابل ۳4تا  24 یشده توسط مولد موج در فرکانس ها دیتول ینوسیس یها گنالیاز س ییهایریگ

 دیتول یهاگنالیمشابه از س یدر بازه زمان نهیشیب کی ،گنالیس یشدگ پهن زانیمحاسبه م یبرا. انجام گرفت )بلندترین طول کابل در آرایه(

 یپهن شدگ زانیاز م ی( به عنوان تابعσ) اریبرازش شده است تا مقدار انحراف مع یتابع گوس کی ،حاصل داده رویشده انتخاب و سپس بر 

گنال در یس یپهن شدگ زانیم یریحاصل از اندازه گ یداده ها یبر رو یحاصل از برازش تابع گوس جینتا 1. شکل دیبه دست آ گنالیس

 دهد.یرا نشان م الیکابل کواکس

                                                           
9 Function Generator 
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متری اندازه گیری  ۳4که به ترتیب برای کابل های یک و  باشدیم لسکوپیثبت شده توسط اس هاینشان دهنده دادهدایره در شکل سمت راست و چپ :  1شکل

.دهد ینشان م مگاهرتز 44را در فرکانس  لبرازش دو کاب سهیوسط مقا ریاست. تصو یبرازش تابع گاوس انگریب در این دو شکل . خطوط ممتدشده است  

 

قرار گرفت.  یمورد بررس زین شیآزما کیالکترون رهیموجود در زنج عناصر ریسا برایاثر  نیدر کابل، ا یپهن شدگ زانیم یعلاوه بر بررس   

 لدر کاب گنالیس یشدگپهن جهیدر نت اریمقدار پارامتر انحراف مع ،2است. شکل شدهنشان داده ۰تا  2 هایها در شکلیریاندازه گ نیا جینتا

 انگریباشد که بیم گنالیس یپهن شدگ زانیکننده بر متیحضور تقو ریتاث ینشان دهنده ،۳ دهد. شکلیرا نشان م یمتر ۳4و  1 الیکواکس

است،  مشخص شده 4 لدر شک کهطورآن همانبر. علاوهباشدمی نییپا یهادر فرکانس بیشتر سیگنال در نتیجه حضور این عنصر یشدگپهن

به شدت  ییویراد یها گنالیقطعه س نیا یواسطه مشخصات فنمگاهرتز که به 44تر از  نییپا یهاگذر به جز در فرکانسانیم لتریحضور ف

جه یدر نت یشدگپهن زانیم ینشان دهنده ۰ شکل تیندارد. در نها ییویراد گنالیس یشدگپهن زانیبر م یچندان ریشوند، تاثیسرکوب م

 باشد. یم SURA-4 شیآزما یکیالکترون رهیقطعات زنج یاستفاده از تمام

 

 

 

 

 

 

 

 

متری ۳4یک و  لهای کواکسیاشدگی سیگنال در نتیجه عبور از کابلمقایسه میزان پهن:  2شکل  
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نویزشدگی سیگنال در نتیجه عبور از تقویت کننده کم: مقایسه میزان پهن ۳شکل  

    

 

 

 

 

 

 

گذرشدگی سیگنال در نتیجه عبور از فیلتر میانمقایسه میزان پهن:  4شکل  

 

 

 

 

 

 

 

 

شدگی سیگنال در نتیجه عبور از تمام عناصر.مقایسه میزان پهن:  ۰شکل  



 

 
78 

ذر گهای تکمیلی و مقایسه نتایج، تفاوتی در حاصل جمع اختلاف میزان پهن شدگی در استفاده تکی از تقویت کننده و فیلتر میاندر بررسی

 نشان داده شده است. 2گردد. نتایج در جدول برمیکار گرفته شده و استفاده همزمان این دو عنصر را شاهد بودیم که به اتصالات به

کار گرفتن عناصر مختلف در زنجیره الکترونیک آزمایش شدگی در بهمیزان پهن اختلاف:  2جدول SURA 

 

 

  گیرینتیجه

مورد  SURA-4در این مطالعه اثر پهن شدگی سیگنال رادیویی در نتیجه استفاده از عناصر مختلف زنجیره الکترونیکی آزمایش رادیویی    

مطالعه قرار گرفت. با توجه به اهمیت شکل پالس رادیویی ثبت شده به خصوص در یک آزمایش خود محرک در تعیین ویژگی های مهم 

نظور فراهم آمدن امکان مقایسه داده های تجربی با نتایج حاصل از شبیه سازی لازم است تا تاثیرات ناشی از حضور یک پرتو کیهانی و به م

عناصر مختلف در زنجیره الکترونیکی آزمایش به دقت مورد بررسی قرار گیرد. به همین منظور طی طراحی یک آزمایش میزان پهن شدگی 

مورد بررسی قرار گرفت. در گام نخست میزان پهن شدگی سیگنال در  SURA-4صر مختلف آزمایش سیگنال رادیویی در نتیجه عبور از عنا

استفاده از کابل کواکسیال محاسبه و سپس تاثیر حضور عناصر دیگر شامل تقویت کننده دیجیتال و فیلتر میان گذر نیز به صورت  هنتیج

صورت مستقیم و همچنین اتصالات را بصورت غیر مستقیم مورد بررسی قرار گرفت. در نهایت میزان پهن شدگی سیگنال جداگانه و به

محاسبه گردید. نتایج حاصل از این پژوهش در کنار سایر  SURA-4رادیویی در نتیجه حضور تمامی عناصر موجود در آرایش آزمایش 

تواند منجر به تعیین پارامترهای مهم پرتو کیهانی همچون عمق بیشینه بهمن پالس رادیویی میاقدامات لازم در فرآیند بازسازی شکل صحیح 

 گردد.هوایی ناشی از آن می
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 همسایه نزدیک kی الگوریتم های تصاویر هابل برپایهها از ویژگیبندی کهکشاندسته
 

 1یبه علیپورس، ن1، حسین صفری1پردیس گراوند ،1حامد قادری
 گروه فیزیک، دانشگاه زنجان، زنجان 1

 

 

 چکیده
های استخراج شده از ناوردایی گشتاورهای زرنیک و ماشین ها در سه طبقه مارپیچی، بیضوی و نامنظم براساس ویژگیبندی تصاویر کهکشاندر این پروژه به دسته

د. اطلاعات منحصر به فرد هر تصویر از شواستفاده می  SDSS های کهکشانی( پرداخته شده است. بدین منظور از تصاویر مربوط به دادهKNNهمسایه نزدیک ) kیادگیری 

درصد در اولین تلاش به شناسایی  ۷4شده با دقت حدود شود. ماشین ساختهآموزش داده می KNNبندی کننده ویژگی( محاسبه و به طبقه ۰24گشتاورهای زرنیک )
 تصاویر مجهول از هر سه طبقه نتیجه داد.

Galaxies classification from Hubble image features based on  

the k-nearest neighbors' algorithm 

 
H.Ghaderi1, P.Garavand1, H.Safari1, N.Alipour1  

1 Department of Physics, Zanjan University, Zanjan  

 

Abstract  
 

Here, the classification of galaxy images in three types, spiral, elliptical, and irregular, has been done based on 

the characteristics of the deviations from Zernike moments and the k-nearest neighbors (KNN) machine learning 

algorithm. For this purpose, SDSS galaxy data images are used. The Zernike moment information for each image 

(528 features) is calculated and trained to the KNN classifier. The machine-generated about 70% accuracy results 

in the first try to identify unknown images from all three types of galaxies.  

 قدمه م
و تکامل  یریگشکلچگونگی ها است. و تکامل کهکشان یریگشکلنحوه درک  یبرا یاساس یها ابزارکهکشان شناسیریخت یبندطبقه   

 حولت ها،کهکشانی انواع گازهای داخل شدن و فروپاشخنک ،جاری شدن ش،یبرافزاای است. پیچیده یکیزیف یندهایها شامل فرآکهکشان

 میتوانی، مهاآن ترقیبا مطالعه عم ی متفاوتی دارند کههااندازهها و ها اشکال، رنگ. کهکشانبخشی از این فرآیند هستند هاچالهاهو سی ستارگان

ها مختلف کهکشان انواع یکیزیقدم در مطالعه ساختار ف نیها اولکهکشانشناسی ریخت یبندطبقه ن،ی. بنابرامیداشته باش هانیاز ک بهتریدرک 

  است.

ها از ساختارهای کوچک به ساختارهای کلان تغییر ای، دادهدر حوزه نجوم رصدی با توجه به افزایش و پیشرفت تجهیزات مشاهده   

و  کیپانورام شیمایتلسکوپ پ ،14یهانیک تحول ی، بررسSDSS های بزرگی همچونمشاهدات و بررسی ،در سالهای اخیر. [1اند ]یافته

انجام ها، داده میشده است. در مواجهه با حجم عظ یکهکشان هایتصاویر و داده تعداد ریچشمگ شیبه افزامنجر  ،11عیواکنش سر ستمیس

 قیعم یریادگیو  نیماش یریادگی اینجاست کهاست.  رممکنیغ به صورت دستی بزرگ اسیها در مقکهکشان بندی ریخت شناسیطبقه

 فاده کنند.ها استکهکشان شناسیریختخودکار  یبندطبقه یبرا ییهاتمیاز الگورخواستند یرا به خود جلب کرد که م یتوجه اخترشناسان

                                                           
10 Cosmic Evolution Survey 
11 Panoramic Survey Telescope and Rapid Response System 
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 نورسنجی یهادادهاستفاده از های ناوردایی و نیز ها  وجود دارد. استخراج ویژگیکهکشانخودکار  یبندطبقهمتفاوتی جهت  هایروش

 ها به میزانی ازهای انجام شده، هر کدام از این روشبا توجه به تجربه ها است.بندی کهکشانها دو روش معمول در طبقهکهکشان ریتصاو

 یریادگیو  ریتصو لیو تحل هیها براساس تجزخودکار کهکشان یبندطبقهبرای  روشی(، 2444) فوئنتسو  کالجااند. موفقیت دست یافته

درصد  1.شده و توانستد با دقت استفاده  خوریشپ یعصب یهااز شبکه ،یدار محلوزن ونیعلاوه بر رگرسدر این روش ارائه کردند.  نیماش

 ریاوتص یها را به طور خودکار از روکرد که کهکشان شنهادیرا پ ایشدهنظارت یریادگی تمیالگور(، .244) ریشم .شناسایی صحیح انجام دهد

 ت،ی. در نهاوندشمیآموزش داده  و سپس به شبکه شده یبنددسته یبه صورت دست هاکهکشان، ابتدا تمیالگور نیادر . کندمی یبندآنها طبقه

(، 241۷) زیو عبدالعز میسل شدند. یبنددرصد طبقه 4. تیبا نرخ موفق ،12همسایه نزدیکدار با استفاده از قانون ساده وزن یشیآزما ریتصاو

ها استفاده انکهکش یبندطبقه یشده براتخودکار نظار نیماش یریادگیطرح  کیتوسعه  یبرا یرمنفیغ سیماتر یفاکتورساز تمیالگوراز 

دو مجموعه داده فوق هر کدام قرار گرفت.  شیکهکشان مورد آزما ریتصاواز با استفاده از دو مجموعه داده مختلف  در این روش کردند.

 اند.بندی درست انجام دادهدرصد طبقه 2.و  ۳.تصویر بودند که به ترتیب با دقت  ۷44و  114شامل 

ی، بیضوی مارپیچها به سه شکل هندسی های مربوط به کهکشانشود: در ابتدا به بررسی و تحلیل دادهاین مقاله به صورت زیر ساماندهی می

 شوند.می بندیهها دستهای ناوردایی گشتاور زرنیک و الگوریتم یادگیری ماشین کهکشانویژگی با استفاده ازسپس  خواهیم پرداخت و نامنظم

 

 هاتحلیل داده
 ۰در  SDSSکه به طور خاص شامل تصاویر کهکشانی از استفاده کردیم  EFIGI4جهت آموزش و آزمایش ماشین و برنامه از کاتالوگ    

 EFIGI یبنداز روش طبقه EFIGIکاتالوگ [. 2های مختلف کهکشانی است ]عدد تصویر از گونه 44۰4باند مختلف که در هر طول موج 

کند. می کوتوله تقسیمنامنظم و  ،یچیشکل، مارپ یعدس ،ویضیعمدتا به ب را هاکهکشان شکل ظاهری که کندیاستفاده م (EHS)دنباله هابل 

ها )بیضوی، مارپیچی، نامنظم( ایجاد شده و با تایی از سه دسته اصلی از تصاویر کهکشان 2۰4از بین تصاویر طول موج قرمز، سه مجموعه 

گذاری برای آموزش و های جداگانه ذخیره و جهت برچسبهای عددی هر طبقه در فایلتاورهای زرنیک هر دسته، ویژگیمحاسبه گش

 شود.آزمایش ماشین یادگیری استفاده می

 

 گشتاورهای زرنیک
های هبرای این کار کل داد .شودانجام  هابندی کلی از دادهها ابتدا باید یک دستهبندی کهکشانهای مربوط به طبقهبه منظور تحلیل داده   

ها استفاده بندی خودکار دادهبه منظور دسته KNNکنیم. آنگاه از الگوریتم تقسیم میها طبقه کهکشان ۳کلاس، متناسب با  ۳موجود را به 

طوری که هر داده با یک سری هبویژگی انتقال دهیم،  را به یک فضای کلاس تعریف شده ۳های برای این کار ابتدا باید داده کنیم.می

 چند کهای زرنیگشتاور. شوداستفاده میهر تصویر برای زرنیک  هایگشتاوراز  بدین منظورهای منحصر به فرد توصیف شود. ویژگی

 و mی با مرتبه ای زرنیکجمله چند. توسط دانشمندی با همین نام منتشر شد 1.۳4که برای اولین بار در سال  هستندمتعامد  هایجمله

 شود:تعریف میزیر  به صورت nتکرار 

 
(1) 

                                  
( )( , ) ( )m m im

n nU r R r e   
 که در آن:

                                                           
12 Simple Weighted Nearest Neighbor rule 
4  Extraction de Formes Idealisées de Galaxies en Imagerie 

http://www.efigi.org/
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 یموانتها میمناسب آن مانند. همچنین با بهنجارشناوردا می ،این گشتاورها دارای خاصیت تعامد هستند و به طور ذاتی تحت چرخش       

ی سازند. منظور ما از واژهمنحصر به فرد می́ را کاملا گشتاورهای زرنیک. خواص مذکور، یمناوردایی تحت انتقال و مقیاس را نیز فراهم آور

ان تصویر د منحصراً مختص همنشوصویر نسبت داده میبه یک تمقادیر گشتاور زرنیک هایی که توسط منحصر به فرد این است که ویژگی

ه وجود ب به کمک این گشتاور ، امکان بازسازی آن تصویرتصاویر کهکشانی تعداد کافی ازمقدار گشتاور برای ی خواهد بود و با محاسبه

 آید.می

طوری که هر سری گشتاورهای  زرنیک است، ی گشتاورهایهای هر داده به وسیلهیاستخراج ویژگ ،باید به این نکته توجه کرد که هدف

ها با یکدیگر نیاز داریم تا هرکدام ی تمام دادهنهایت برای مقایسه باشد و در دسته از دادهزرنیک منسوب به هر داده منحصراً مختص به آن 

ی ثابت دارای یک اندازه ،تصاویرمشخص و ثابت توصیف کنیم. برای این منظور باید تمام  ها را در یک فضای ویژگی با یک مقیاساز آن

 ها را توسط الگوریتمآن یمتوانمی هستند وهای کلی متمایزی دارای ویژگیبندی شده کهکشانی هر سه کلاس دسته و مشخص باشند.

 وسط گشتاورهایکه ت های منسوب به هر داده از هر کلاسکنیم که ویژگیادعا میما از هم جدا کرد.  شکلبه بهترین   KNN یادگیری ماشین

نمودار مقادیر زرنیک مربوط به سه طبقه به ترتیب  1در شکل  .ای داردقابل ملاحظهتفاوت  هاکلاسسایر های شود با ویژگیزرنیک ارائه می

 کنید.از بالا به پایین نامنظم، بیضوی و مارپیچی با نمونه تصاویر مرتبط را مشاهده می
 

 

  
 مربوط به سه طبقه اصلی کهکشانی، به ترتیب از بالا به پایین: نامنظم، بیضوی، مارپیچی.گشتاورهای زرنیک :  1شکل

 

 KNNالگوریتم 

های نوعی از الگوریتمهمسایه نزدیک  k ب متکی است.های ورودی دارای برچسبه داده نظارتتحتیادگیری ماشین  هایالگوریتم    

از دلایل  .گیردبندی و هم در مسائل رگرسیون پیشگویانه مورد استفاده قرار میطبقهنظارت است که هم در مسائل یادگیری ماشین تحت
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و همچنین ها بها به کمک برچسبندی مناسب دادهدستهدقت بسیار بالا، توان به ی کهکشانی، میهابندی دادهبرای طبقهاستفاده این الگوریتم 

داده جدید را تخمین  برچسبدر سه مرحله  همسایه نزدیک، kالگوریتم  .اشاره نمود بندیبرای طبقهداده برگرفتن چندین دسته درتوانایی 

که  kعدد سپس براساس فاصله بدست آمده . کندمحاسبه می یهای آموزشبا تمام نمونهرا  آزمایش دادهفاصله  اول یمرحله در .زندمی

 این نبی از که شود متوجه تا دهدمی انجام گیرییابد و در نهایت رایمیرا است  آزمایشی به داده ینزدیکترین همسایه از داده آموزش تعداد

k گیردمیم تصمی و با استفاده از این معیاردارد  آزمایشیبه نمونه  ی رااز داده آموزش کدام کلاس بیشترین همسایه ،تا نزدیکترین همسایه 

و محاسبه  EFIGIکاتالوگ  تصویر کهکشانی از ۷۳۰بندی انتخاب و دستهپس از  در این مقاله .[2]است  کلاسبه کدام تعلق م نمونه جدید

درصد دیگر را  ۳4ها را برای آموزش و درصد از این داده ۷4های کهکشانی، گذاری طبقهگشتاورهای زرنیک هر طبقه کهکشانی و برچسب

 درصد در شناسایی برچسب صحیح دست یافتیم.  ۷4های مختلف به دقت حدود k کردیم که با تجربهاستفاده  آزمایشبرای 
 برای طبقه بندی کهکشانی KNNگیری شده از : درصدهای نتیجه 1جدول 

ها          برچسب کلاس  

پارامتر اعتبارسنجی                          

1.0 0.0 -1.0 

recall 0.85 0.72 0.55 

precision 0.76 0.72 0.62 

accuracy 0.70 0.70 0.70 

 نتیجه گیری 
ددی از های عگیری آنها، ما به کسب مشخصهها در کسب اطلاعاتی درباره شیوه تحول و شکلشناسی کهکشانبا توجه به اهمیت ریخت   

بندی این اجرام صورت گیرد. در اولین تلاش، با های یادگیری ماشین، دستههر طبقه و نوع کهکشانی پرداختیم تا با کمک الگوها و روش

های ناوردایی گشتاور زرنیک، اطلاعات منحصر به فرد هر دسته و با استفاده از ویژگیEFIGI تصویر کهکشان از کاتالوگ  ۷۳۰کار بر روی 

 2۳4شود. ماشین آموزش داده شده فوق تعداد همسایه نزدیک آموزش داده می kنمونه داده به ماشین  ۰۳۰شود. سپس تعداد استخراج می

های هندسی مارپیچی، بیضوی و نامنظم درصد، در سه کلاس با شکل ۷4ها را با دقت قابل قبول شانهای آزمایشی از کهکنمونه داده

و  های بیشتری هر طبقه کهکشان، از تعداد دادههای تعریف شدهکند. در ادامه با هدف بالابردن دقت تشخیص برچسببندی میدسته

نظارت های تحتبندی، سایر الگوریتمی رسیدن به بهترین الگوی تشخیص و طبقهکرد و همچنین براهای بزرگتر استفاده خواهیم کاتالوگ

 یادگیری ماشین و یادگیری عمیق نیز آزمایش و تجربه خواهند شد.    
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های کوتوله در تابع جرم ای کهکشانهستار ینسبت جرم به درخشندگی، رنگ و جرم باقیمانده

 اولیه تجمعی کهکشانی
 

   1حسین حقی    ،1اکرم حسنی زنوزی ،  1محمدعلی مرادحاصلی

 
 گروه فیزیک، دانشگاه تحصیلات تکمیلی زنجان، زنجان  1

 

 چکیده

سبت آیند و نبزرگ بوجود می هایهای کشندی حاصل از برخورد کهکشانشوند: دسته اول، در دنبالههای کوتوله به دو روش تشکیل میبراساس مطالعات، کهکشان

ند و او تکامل یافته های ماده تاریک در زمان اولیه عالم تشکیل شدههایی هستند که از تودهکهکشانها کم است. دسته دوم درخشندگی در این نوع کهکشانبه جرم 

ه توضیح ها قادر بسازیهای کوتوله است که شبیهدارای نسبت جرم به درخشندگی بالا هستند. اما معمای اصلی، میزان بالای جرم به درخشندگی در برخی از کهکشان

رم به قدر، رنگ، نسبت ج ،یدرخشندگ دما، ف،یکوتوله، مانند: جرم، ط یهاکهکشان اصلی هایپارامترکاتالوگ مرجع از  کی هی، به منظور تهپژوهش نیدر اآن نیستند. 

: استاندارد هیلرا با در نظر گرفتن توابع جرم او جینتاما . میاستفاده کرد ی مبتنی بر تحول ستاره ای،استاره تیاز روش سنتز جمع ،هاماندهیو جرم باق ی، فلزیتدرخشندگ

از  دیبود مشاهدات جد میکاتالوگ قادرخواه نیکمک ا بابنابراین،   .میدست آوردبه ،کاهندهیتوان و ثابتزایی: ستاره یهانرخ یازابهو همچنین  یکهکشان یو تجمع

 .میها را استخراج کنآن یکیزیاخترف یاساس یهایژگینموده و و سهیخود مقا یهاو نمونه جیکوتوله را با نتا یهاکهکشان

 

Mass-to-Light Ratio, Color and Remnants Mass of Dwarf Galaxies in the Integrated 

Galactic Initial Mass Function Theory  
 

M. A. Moradhaseli1, A. Hasani Zonoozi1, H. Haghi1  
1 Department of Physics, Institute for Advanced Studies in Basics Sciences, Zanjan  

 

Abstract  
 

According to studies, dwarf galaxies are formed in two ways: The first, for which the mass-to-light ratio is low, 

form during the interaction of large galaxies. The second, are formed and evolved from clumps of dark matter in 

the early universe. The mass-to-light ratio in this type is larger than the other. The main challenge, which 

simulation even cannot explain, is the high mass-to-light ratio in some dwarf galaxies. This study used the stellar 

population synthesis method to prepare a reference catalog of dwarf galaxies’ main parameters (i.e., mass, 

spectrum, temperature, luminosity, absolute magnitudes, color, mass-to-light ratio, metallicity, and mass of the 

remnants). The results were obtained using the standard and integrated galactic initial mass functions, based on 

different star formation history: constant and exponential declining Star formation rate. The findings of this study 

enables the comparison of new observations from dwarf galaxies and extract their basic Astrophysical properties. 

 

 قدمه م
. این ]1[تاسها در گذشته بسیار بیشتر بودههای موجود در کیهان هستند در حالی که تعداد آنترین کهکشانهای کوتوله پرتعدادکهکشان

ای اساسی هها را به کاندیداهای خوبی برای بررسی پارامترهای بزرگ، پیچیدگی کمتری دارند و این ویژگی آنها نسبت به کهکشانسیستم

پیکر ای غولهو کهکشان های کوتولهکند. تفاوت اصلی بین کهکشانجرم، تابع جرم اولیه، دما، نرخ ستاره زایی و فلزیت، تبدیل میمانند: 
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هایی هکشانکلی کطورنور هستند. بهها، ذاتا بسیار کمدلیل جرم کم نسبت به دیگر کهکشانهای کوتوله بهها است. کهکشاندرخشندگی آن

B (−10در باند -14وکوچکتر از   -1۳بزرگتر از با قدرمطلق  ≥ 𝑀𝐵 ≥ شوند. نظر گرفته میعنوان کهکشان کوتوله دربه (16−

برابر جرم خورشید، هستند و  109شوند دارای جرم کل کمتر از های پرجرم یافت میکه بیشتر در کنار کهکشان 1۳های بیضویکوتوله

𝑀𝑉 است ) -1۷بیشتر از  Vها در باندقدرمطلق آن ≥ های محلی که شامل ترکیبی از کهکشانهای کوتوله گروه. کهکشان]2[( 17−

متالیسیتی -کنند. بر اساس رابطه تجربی جرمها برای ما فراهم میهستند، بهترین فرصت را برای مطالعه این سیستم 14بیضوی، کروی و نامنظم

بنابراین حاوی مقدار زیادی هیدروژن خنثی هستند، لذا با مشخص بودن های کوتوله فلزیت کمتری دارند، ، کهکشان]۳[( 1طبق معادله )

 .]1[ها مطالعه کردهای اساسی مرتبط با درخشندگی را در آنتوان سایر پارامترفراوانی هیدروژن، می

log (
𝑍𝑠𝑡𝑎𝑟

𝑍𝑠𝑢𝑛
) = 0.40 [log (

𝑀𝑠𝑡𝑎𝑟

𝑀𝑠𝑢𝑛
) − 10] + 0.67 exp(−0.50 𝑍) − 1.04                                                            (1) 

ها کهکشان هایتک ستارهها صورت گرفته است مطالعه تکگیری که در توان تفکیک آنهای پیشرفته و افزایش چشمبا وجود تلسکوپ

ره ای و غیستارهها به ما میرسد اطلاعات مفیدی مانند جرم، سن، فراوانی فلزی جمعیت میسر نیست. در عوض نوری که از مجموع ستاره

ها و چگونگی آوری شده از کهکشانابزاری برای تعبیر و تفسیر نور جمع ، 1۰ایجمعیت ستاره های سنتزدهد. مدلرا در اختیار ما قرار می

پارامترهای مدلترین یکی از مهم 1۳اولیه جرم تابعها مانند: رنگ، نسبت جرم به درخشندگی و غیره هستند. ارتباط آن با خواص کهکشان

 بهای وابستگی زیادی به تابع جرم اولیه آن جمعیت دارد. ای است، زیرا مجموع درخشندگی یک جمعیت ستارههای سنتز جمعیت ستاره

شمول ، جهان 1۷سادهای های ستارهجمعیتشود که تابع جرم اولیه های محاسباتی، غالبا فرض میمنظور اجتناب از پیچیدگی طورکلی و به

ها و حتی مانند کهکشان ، 14ای پیچیدههای ستارهجمعیتدهند که فرض ثابت بودن تابع جرم اولیه برای رصدی نشان میشواهد است، اما 

زایی و فلزیت، بهترین توصیف را از که یک تابع جرم اولیه وابسته به نرخ ستاره. در حالی]2[ای پرجرم، نادرست استهای ستارهخوشه

معی ها با عنوان تابع جرم اولیه تجبنابراین تابع جرم اولیه جدیدی برای کهکشان دهد.ای ارائه میهای ستارهی این جمعیتدرخشندگتغیرات 

 .]۰[ارائه شد 244۳کهکشانی، توسط پاول کروپا و همکاران در سال 

از مجموع  .1شوند، تابع جرم اولیه کهکشانیمتولد میای های ستارههای کهکشان در داخل خوشهدر این نظریه، با فرض اینکه تمام سرتاره 

زایی و فلزیت محاسبه مگاسال، طبق رابطه کلی زیر، به صورت تابعی از نرخ ستاره 14در گام زمانی ایهای سرتاره توابع جرم اولیه خوشره 

 :]۳[شودمی

𝜉IGIMF (𝑚,  𝑆𝐹𝑅, [
𝐹𝑒

𝐻
]) = ∫ 𝜉⋆(𝑚,𝑀, [𝐹𝑒/𝐻]

+∞

0
)  𝜉𝑒𝑐𝑙(𝑀, 𝑆𝐹𝑅) 𝑑𝑀                                                             (2) 

سبک وجود دارد که -سنگین و بالا-زایی امکان بازتولید توابع جرم اولیه بالاگرفتن مقادیر مناسب فلزیت و نرخ ستارهنظربنابراین با در

ای کوتوله هو کهکشان سنگینگونهای بیضیشده از کهکشانآوری ترتیب شرایط اولیه مناسبی برای توصیف مجموع درخشندگی جمعبه

زایی مختلف و فلزیت ، برای نرخ ستاره GWIMF24جرم اولیه تجمعی کهکشانی با استفاده از پکیج فورترن،تابع  1شکلباشند. در می

 ایم.خورشید، محاسبه و رسم کرده

                                                           
13  Dwarf Elliptical Galaxy   
14  Dwarf Irregular Galaxy   
15  Stellar Population Synthesis (SPS)   
16  Initial mass function (IMF)   
17  Simple stellar population(SSP)   
18  Composite stellar populations(CSP)   
19  Galaxy-wide initial mass function(gwIMF)   
20  https://github.com/ahzonoozi/GWIMF   



 

 
85 

 

 

 

 

 

 

 

 

زایی ترتیب با نرخ ستارهنمودار هر منحنی معرف تابع جرم اولیه تجمعی که از رنگ روشن تا تیره به: تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی، در این  1شکل 

 چین نمایش داده شده است.کند. تابع جرم اولیه استاندارد با خطتغییر می)جرم خورشید در سال( 5−10 تا 105 

 

 روش کار:
های کوتوله، مانند: جرم، طیف، دما، درخشندگی، قدر، های اساسی کهکشانمنظور تهیه یک کاتالوگ مرجع از ویژگیدر این پژوهش، به

فاده ای استهای سفید، از روش سنتز جمعیت ستارهها و همچنین جرم کوتولهماندهرنگ، نسبت جرم به درخشندگی، فلزیت و جرم باقی

بردن کار . نتایج را با بهباشدیم)جرم خورشید(  105  ≥جرم کهکشان ≥ 109صورت: بهپارامتر جرم  یشده برا درنظر گرفتهکردیم. بازه 

این در دست آوردیم. برای محاسبه فلزیتکاهنده بهثابت و توانی: زاییهای ستارهازای نرختوابع جرم اولیه: استاندارد و تجمعی کهکشانی، به

 استفاده شده است. 1سازی از رابطهشبیه

 نمایش داده شده است.  1قالب جدول ستاره زایی ثابت و توابع جرم اولیه استاندارد درازای نرخ تعدادی از نتایج به

های سفید هزارسال و کوتوله ۳44ها درماندهنشان داده شده است. باقی 2عمر کهکشان در شکلها در طولزمانی جرم باقیماندهنمودار سری

ی در بینی است زیرا عمر رشته اصلها بعد از این زمان قابل پیششوند، تشکیل آنزایی تشکیل میمگاسال بعد از شروع ستاره ۳4درحدود 

هایی که قابلیت تبدیل شدن به ترین ستارهخورشید( و در پرجرمبرابر جرم 144مانده تبدیل خواهند شد )هایی که به باقیترین ستارهپرجرم

 باشد.ن مقدار میخورشید(، در حدود همیبرابر جرم ۳سفید را دارند )کوتوله

ترتیب: برای تابع جرم اولیه استاندارد و تابع جرم اولیه تجمعی درخشندگی درطول عمر کهکشان بهبه ، نسبت جرم 4و۳های در شکل

درخشندگی با به  گیگاسال( نسبت جرم 4-44۰زایی ثابت)ازای یک بازه ستاره، به۳کهکشانی رسم شده است. در نمودارسمت چپ شکل 

یابد. در نمودار گیگاسال افزایش می 14درخشندگی بعد از به که با افزایش فلزیت، نسبت جرم طوریان فلزیت رابطه مستقیم دارد، بهمیز

دگی درخشنبه زایی مختلف متفاوت است. بیشترین مقدار جرم های ستاره، نسبت جرم به درخشندگی به ازای بازه۳سمت راست شکل 

 سال( است. در خورشید )جرم 1زایی گیگاسال با نرخ ستاره 1زایی بین صفر و به کهکشانی با بازه ستاره، متعلق 244۷برابر 

 ترتیب برای تابع جرم اولیهعمر کهکشان بههای کوتوله به صورت تابعی از طولبرای کهکشان V، نمودار قدرمطلق در باند۳و  ۰های شکل

ترین کهکشان با قدرمطلق گیگاسال، روشن 14، بعد از ۰شده است. در نمودار سمت چپ شکل استاندارد و تجمعی کهکشانی نشان داده
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×ای )کهکشانی است با بیشترین جرم ستاره -1۳41برابر با  ( متعلق است به -۳444مطلق )خورشید(. بیشترین قدربرابرجرم .244 108

×)ای ترین جرم ستارهکهکشانی با کم نظر ها ثابت درکه فلزیت کهکشان ۰. در نمودار سمت راست شکل(خورشیدبرابرجرم  24۷1 104

گیگاسال و جرم  4-14زایی ( مربوط به کهکشانی با بازه ستاره-1۳4۷4مطلق )ترین مقدار قدرگیگاسال کم 14گرفته شده است، بعد از 

×ای نهایی ستاره  4-1زایی ( متعلق است به کهکشانی با بازه ستاره-1۰414مطلق )برابر جرم خورشید است و بیشترین قدر ۳4۳4 108

×ای گیگاسال و جرم ستاره  برابر جرم خورشید. 142۳ 108

 
در شکل  .  441خورشید و فلزیت برابر جرم 109هایی با جرم کل در حدود سفید نسبت به عمر کهکشان، برای کهکشانهایها و کوتولهمانده: جرم باقی 2شکل 

نظر گرفته شده است. در شکل سمت راست گیگاسال در 14و   14،  ۳،  ۳،  1،  44۰ترتیب  زایی در زمان صفر و توقف آن بعد از بهسمت چپ شروع ستاره

 گیگاسال است. 1۳گیگاسال و توقف آن بعد از  .و  ۳،  ۳،  1،  44۰ ، 4زایی از شروع ستاره
 

 زایی ثابت.ازای تابع جرم اولیه استاندارد و نرخ ستاره تعدادی از نتایج، به:  1جدول
قدر مطلق 

نهایی   

 (V)باند

جرم به 

 درخشندگی نهایی

 (V)باند

های جرم نهایی کوتوله

 سفید
 )جرم خورشید(

 هاجرم نهایی رمننت
 )جرم خورشید(

 ای نهایی جرم ستاره
 )جرم خورشید(

 زایینرخ ستاره
 )جرم خورشید در سال(

 توقف 

 زاییستاره
 )گیگاسال(

شروع 

 زاییستاره
 )گیگاسال(

فلزیت به 

فلزیت 

 خورشید

6446-. 1444 × 104 142۳2 × 104 14۷۷۷ ×  44414 صفر 44۰ 444441 24۷1 104

8483- 14.. × 105 142۰4 × 105 14۷۷2 ×  4441۰ صفر 44۰ 444414 24۷2 105

11425- 241۰ × 106 142۰4 × 106 14۷۳. ×  44424 صفر 44۰ ..4441 24۷۳ 106

13471- 2424 × 107 142۳1 × 107 14۷4۷ ×  444۰4 صفر 44۰ ...441 .24۷ 107

16416- 24۰4 × 108 141.4 × 108 14۷4۳ ×  44144 صفر 44۰ 4...14 .244 108

15416- 244۷ × 107 ۰4. × 107 4 ×  44144 صفر 1 144444 142۳ 108

16466- 24۰4 × 108 142 × 108 14۷ ×  44144 صفر ۳ 44۳۳44 2444 108

16418- 24۳2 × 108 141 × 108 14۳ ×  44144 صفر ۳ 441۳44 24.۷ 108

16442- 1444 108 × 108 14۰ ×  44144 صفر 14 441444 ۳421 108

16478- 14۳۷ × 107 .44 × 108 144 ×  44144 صفر 1۳ 444۷۳4 ۳444 108

17428- 444۷ × 107 .42 × 108 144 ×  44144 صفر 14 444۷44 ۳4۳4 108

16486- 14۳4 × 107 .4۷ × 108 14۰ × 108 ۳4۰1 444444 1۳ 44۰ 44144 

16483- 14۳2 × 107 .4۳ × 108 144 × 108 ۳4۰4 4444۳4 1۳ 1 44144 

16463- 1421 × 107 .41 × 108 144 × 108 ۳4۳4 441444 1۳ ۳ 44144 

17412- 144۳ × 107 44۳ × 108 14۳ × 108 ۳4.2 441444 1۳ ۳ 44144 

17438- 4442 × 107 ۷42 × 108 142 × 108 4424 442444 1۳ . 44144 
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با  هایی، به صورت تابعی از عمر کهکشان با در نظر گرفتن تابع جرم اولیه استاندارد. در شکل سمت چپ کهکشانVدرخشندگی در باندبهنسبت جرم:  ۳شکل 

،  که شروع  44144و   444۰4،   44424،   4441۰،  44414برابر جرم خورشید و به ترتیب با فلزیت:  109و  106،107،108، 105حدود جرم کل به ترتیب: 

برابر  109ها در حدود گیگاسال بعد از آن است، نمایش داده شده است. در شکل سمت راست جرم کهکشان 44۰ها در زمان صفر و توقف آن در زایی آنستاره

 گیگاسال است. 14و  14،   ۳،   ۳،   1،  44۰های در زمان صفر و توقف آن در زمانزایی جرم خورشید، شروع ستاره

 
 

 
، به صورت تابعی از عمر کهکشان با در نظر گرفتن تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی )مفروضات این نمودار مشابه Vدرخشندگی در باندبهنسبت جرم:  4شکل 

 است( ۳نمودار شکل 
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 است( ۳نسبت به عمر کهکشان با در نظر گرفتن تابع جرم اولیه استاندارد. )مفروضات این نمودار مشابه نمودار شکل  V: قدر مطلق در باند  ۰شکل 

 

 
 است(  ۳دار شکل نسبت به عمر کهکشان با در نظر گرفتن تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی. )مفروضات این نمودار مشابه نمو V: قدر مطلق در باند  ۳شکل 

 

 نتیجه گیری 

ه درخشندگی کهکشان و فلزیت آن وجود دارد، کبه  ای مستقیم بین مقدار جرمتوان نتیجه گرفت که در تابع جرم اولیه استاندارد، رابطهمی

 هب کهکشان و نسبت جرمزایی یابد. همچنین رابطه عکس بین طول بازه ستارهدرخشندگی افزایش می به با افزایش فلزیت، نسبت جرم

)به  تر باشد نسبت جرم به درخشندگی بیشتر استزایی کوتاهکه به ازای فلزیت ثابت هرقدر بازه ستارهطوریدرخشندگی آن وجود دارد، به

ی نسبت جرم به درخشندگ زایی و جرم کهکشان درگیگاسال(. در تابع جرم اولیه استاندارد نرخ ستاره 14ها بعد از ماندهدلیل تعداد بالای باقی

زایی های مختلف نسبت جرم به درخشندگی برابر دارند و نرخ ستارهزایی یکسان ولی با جرمهایی با بازه ستارهتاثیر هستند. پس کهکشانبی

 تر تاثیری در نسبت جرم به درخشندگی ندارد. بالای کهکشان پرجرم
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زایی و جرم کهکشان هم در نسبت جرم به زایی، تغییرات نرخ ستارهو بازه ستاره در تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی علاوه بر فلزیت

زایی است بنابراین با افزایش جرم کهکشان که افزایش نرخ درخشندگی موثر هستند. تابع جرم اولیه در این روش وابسته به نرخ ستاره

تر ختزایی تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی ت)با بالا رفتن نرخ ستارهشود زایی را به دنبال دارد، نسبت جرم به درخشندگی زیاد میستاره

ایی هشود(. پس در این روش نسبت جرم به درخشندگی در کهکشانها  نسبت جرم به درخشندگی زیاد میماندهشده و با افزایش تعداد باقی

 های با جرم کم است.با جرم زیاد خیلی بیشتر از کهکشان

ی قادرخواهد های مختلف، جامعه علمزایی با تابعیتازای تابع جرم اولیه تجمعی کهکشانی و نرخ ستارهیل این کاتالوگ بهدرحالت کلی با تکم

اسی های اسدست آوردن ویژگیهای این کاتالوگ مقایسه کرده و با بههای کوتوله را با نتایج و نمونهبود مشاهدات جدید خود از کهکشان

 ها را استخراج نماید.یک حاکم بر آنها، فیزاخترفیزیکی آن
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 بونه  -شناسی گوستشکیل ساختار در کیهان
    احمد، شیخی ؛ بیتافارسی، 

  ه شیرازدانشگا -دانشکده علوم -فیزیک بخش

  ه شیرازدانشگا -دانشکده علوم -رصدخانه ابوریحان بیرونی

 

 چکیده
شناسی در نظر پردازیم. بدین منظور یک کیهان تخت با ثابت کیهانکیهان می  بونه بر روی رشد اختلالات در مراحل اولیه -در این مقاله به بررسی اثرات تصحیح گوس

بونه نسبت  -شود که اختلالات چگالی ماده با افزایش پارامتر گوسپردازیم. ملاحظه میگرفته و با استفاده از مدل رمبش کروی به بررسی آهنگ رشد اختلالات ماده می

  به مدل استاندارد سریعتر رشد می کنند.

 

Structure formation in Gauss-Bonnet cosmology  

 
Farsi, Bita; Sheykhi, Ahmad  

 

Department of Physics, College of Sciences, Shiraz University 

Biruni Observatory, College of Sciences, Shiraz University 

 

Abstract  
 

 

In this paper, we explore the effects of Gauss-Bonnet (GB) coupling parameter on the growth of perturbations in 

the early stage of the universe. We consider a flat universe with cosmological constant, and explore the linear 

perturbations by adopting the spherically symmetric collapse formalism. We observe that the growth of matter 

perturbation increases with increasing the GB coupling parameter.   
  

 

 قدمه م
هکشانی های کها و خوشهیک مسأله اساسی در کیهان شناسی، شروع و چگونگی تحول و تشکیل ساختارهای کیهان شناسی مانند کهکشان   

ولیه با ا در کیهانترین پاسخ برای این پرسش، وجود ناپایداری گرانشی است که در آن نوسانات بسیار کوچک چگالی قبولاست. قابل

ت نتیجه تحشوند و دری کافی بزرگ شده و از انبساط کیهان پس زمینه جدا میکنند تا اینکه به اندازهشد میگذشت زمان به آرامی ر

های کهکشانی ها و خوشههای مقید گرانشی مانند کهکشانتر به سیستمنواحی چگال ند،یفرآ نیدر ا. [1]کنندناپایداری گرانشی رمبش می

. یک مدل مناسب برای بررسی تحلیلی این موضوع، مدل رمبش کروی [2]شوند جا تبدیل مییو نواحی با چگالی کمتر به نواحی ته

بونه و در ابعاد بالاتر، با استفاده از مدل رمبش  -. در این مقاله به بررسی اختلالات خطی ماده در گرانش مرتبه بالاتر گوس[3]باشدمی

 پردازیم.  کروی می
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  بونه -گوسشناسی کیهان
تدا بونه اب -های تعمیم یافته مورد توجه بوده اند و در این میان گرانش گوسبه منظور درک قسمت های تاریک کیهان، همواره گرانش    

 [5]باشد بعدی به صورت زیر می (n+1)بونه در فضازمان  -.  کنش گرانش گوس[4]گردید  ارائه 21لانکزوس توسط

(1 )                                                                          𝑆𝐸𝐺𝐵 =
1

2𝜅𝑛+1
2 ∫𝑑𝑛+1𝑥 √−𝑔(𝑅 − 2Λ + 𝛼ℒ𝐺𝐵) + 𝑆𝑚 

 

ℒ𝐺𝐵بونه  -بونه و همچنین لاگرانژی گوس -پارامتر گوس αکه در این رابطه،  = 𝑅2 − 4𝑅𝜇𝜐𝑅
𝜇𝜈 + 𝑅𝜇𝜈𝛾𝛿𝑅

𝜇𝜐𝛾𝛿 باشند. با می

 نسبت به متریک ، معادلات میدان به دست می آیند: وردش کنش 

(2)                                                                                         𝜅𝑛+1
2 𝑇𝜇𝜐 = 𝑅𝜇𝜐 −

1

2
𝑔𝜇𝜐𝑅 + Λ𝑔𝜇𝜈 

−𝛼 {
1

2
𝑔𝜇𝜐ℒ𝐺𝐵 − 2𝑅𝑅𝜇𝜈 + 4𝑅𝜇𝛾𝑅

𝛾
𝜈 + 4𝑅𝛾𝛿𝑅

𝛾
𝜇
𝛿

𝜈
− 2𝑅𝜇𝛾𝛿𝜆𝑅𝜈

𝛾𝛿𝜆} 

  

ℏ کنیم کهدر ادامه فرض می = 𝑐 = 𝜅𝑛+1 = گیریم. متریک چنان فضایی بصورت    بعدی را درنظر می  (n+1)یک کیهان تخت است.  1

𝑑𝑠2 = −𝑑𝑡2 + 𝑎2(𝑡)(𝑑𝑟2 + 𝑟2𝑑Ω𝑛−1
2 (  معادلات 2بعدی در معادلات میدان گرانشی )  (n+1)است. با قرار دادن متریک    (

 [6]دینامیکی تحول کیهان بصورت زیر بدست می آیند 

(۳)                                                                                                         𝐻2 + 𝛼̃ 𝐻4 =
2

𝑛(𝑛−1)
(𝜌𝑚 + Λ) 

(4)                                                                                                               (1 + 2𝛼̃ 𝐻2)𝐻̇ = −
1

𝑛−1
𝜌𝑚 

𝐻 که  ≡ 𝑎̇ 𝑎⁄  و𝛼̃ = (𝑛 − 2)(𝑛 − 3)𝛼 .است 

 شود:بعد به صورت زیر نوشته می  (n+1)همچنین معادله پیوستگی در 

(۰)                                                                                                            𝜌̇𝑚 + 𝑛𝐻(𝜌 + 𝑝𝑚) = 0. 

 اکنون با تعریف پارامترهای زیر:

(۳)                                                                                                                                                     ≡ 𝛼𝐻0
2 

(۷)                                                                                                𝛽̃ ≡ 𝛼̃𝐻0
2 = (𝑛 − 2)(𝑛 − 3)𝛽 

 و همچنین 

Ω𝑚 =
2𝜌𝑚

𝑛(𝑛 − 1)𝐻2
 

 

ΩΛ =
2Λ

𝑛(𝑛 − 1)𝐻2
 

(4) 

 ( را به صورت زیر نوشت:۳توان معادله )می

(.)                                                                                        𝐸2(𝑧) + 𝛽̃𝐸4(𝑧) = Ω𝑚,0(1 + 𝑧)𝑛 + ΩΛ,0 
( نشان داد. همانطور که 1توان رفتار آن را به صرورت تابعی از ردشریفت در ابعاد مختلف در شکل )  می E(z)( نسربت به  .با حل معادله )

ی یابد یعنی کیهان در ابعاد بالاتر با نرخ سررریعتربونه پارامتر هابل در ابعاد بالاتر سررریعتر افزایش می -شررود در گرانش گوسملاحظه می

  یابد. انبساط می

                                                           
Lanczos 21  
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𝛽بونه با ابعاد بالاتر که مقدار -رفتار پارامتر هابل  بهنجار شده برای کیهانشناسی گوس:  1شکل =  ایم. نظرگرفتهرا در  10−6

 

 توان پارامتر کندشوندگی را به صورت زیر نوشت:همچنین می
(14) 

𝑞 = −1 −
𝐻̇

𝐻2
= −1 +

(1 + 𝑧)

𝐻(𝑧)

𝑑𝐻(𝑧)

𝑑𝑧
 

 

= −1 +
𝑛𝛽

√𝑋(𝑧)

(1 + 𝑧)𝑛(1 + 𝛽 − ΩΛ,0)

[√𝑋(𝑧) − 1]
 

 

 که

(11)                                                                                         𝑋(𝑧) = 1 + 4𝛽(Ω𝑚,0(1 + 𝑧)𝑛 + ΩΛ,0) 
 

شود کیهان یک تغییرفاز از فاز انبساط ( رفتار پارامتر کندشوندگی در ابعاد مختلف رسم شده است. همانطور که ملاحظه می2در شکل )

، یعنی کیهان با شودانبساط شتابدار دارد، که با افزایش بعد فضا زمان این تغییر فضا به سمت زمان های حال نزدیک تر میکندشونده به فاز 

   گردد.بونه دیرتر وارد فاز انبساط شتابدار می -شناسی گوسابعاد بالاتر در کیهان

 
𝛽بونه با ابعاد بالاتر که مقدار  -رفتار پارامتر کندشوندگی برای کیهانشناسی گوس:  2شکل =  ایم. نظرگرفتهرا در  10−6
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  بونه -گوسشناسی رشد اختلالات در کیهان
𝑝ی بدون فشار )کیهان را متشکل از یک ماده = 𝑝𝑚 =  گیریم. از معادله پیوستگی داریم:( در نظر می0

(12)                                                                                                          𝜌̇𝑚 + 𝑛𝐻𝜌𝑚 = 0,                                          
𝜌𝑚و چگالی همگن  𝑎𝑝اکنون یک ناحیه کروی متقارن به شعاع 

𝑐 ی کروی با چگالی گیریم. مدل رمبش کروی، یک ناحیهدر نظر می

 𝜌𝑚یکنواخت 
𝑐 کند که عبارتست از را توصیف می𝜌𝑚

𝑐 (𝑡) = 𝜌𝑚(𝑡) + 𝛿𝜌𝑚  اگر .𝛿𝜌𝑚 > باشد این ناحیه کروی تحت تاثیر  0

توان معادله پیوستگی را برای (، می12معادله ). مشابه با [7]شودجا ایجاد میکند و درغیر اینصورت یک تهینیروی گرانش خود رمبش می

 ناحیه اختلالی کروی نوشت:

(1۳                                        )                                                                                             𝜌̇𝑚
𝑐 + 𝑛ℎ𝜌𝑚

𝑐 = 0, 

ℎکه  = 𝑎𝑝̇ 𝑎𝑝⁄ باشد. می 

 [10-8]کنیم به منظور مطالعه تحول اختلالات، کمیتی بدون بعد تحت عنوان تباین چگالی را تعریف می

(14                                          )                                                                                       𝛿𝑚 =
𝜌𝑚

𝑐

𝜌𝑚
− 1 =

𝛿𝜌𝑚

𝜌𝑚
                                                                                                                                                                                                            

𝜌𝑚که 
𝑐 چگالی ابر کروی اختلالی و𝜌𝑚 ( 12( و با استفاده از معادله )14زمینه است. با دوبار مشتق زمانی گرفتن از معادله)سچگالی کیهان پ

 (، رابطه زیر را خواهیم داشت: 1۳و )

(1۰ )                                                                                                                 𝛿̈𝑚 = 𝑛 (𝐻̇ − ℎ̇)(1 + 𝛿𝑚) +
𝛿̇𝑚
2

1+𝛿𝑚
 

                           

 ( داریم: 4( در رابطه )11( و )۳اکنون با استفاده از رابطه )
(1۳) 

𝑎̈

𝑎
=

(2 − 𝑛)

𝑛(𝑛 − 1)
𝜌𝑚 +

4𝛼̃

𝑛2(𝑛 − 1)
𝜌𝑚

2  

+
4𝛼̃(𝑛 − 2)

𝑛2(𝑛 − 1)2
𝜌𝑚Λ +

2

𝑛(𝑛 − 1)
Λ −

4𝛼̃

𝑛2(𝑛 − 1)2
Λ2. 

 

طور مشابه ه ب زمینه هستند؛ پسمشابه با معادلات حاکم بر تحول کیهان پسدانیم که معادلات حاکم بر ابر اختلالی، از مدل رمبش کروی می

 :توانیم عبارت زیر را بنویسیممی، با رابطه بالا، برای ابر کروی اختلالی

(1۷)      

𝑎̈𝑝

𝑎𝑝
=

(2 − 𝑛)

𝑛(𝑛 − 1)
𝜌𝑚

𝑐 +
4𝛼̃

𝑛2(𝑛 − 1)
(𝜌𝑚

𝑐 )
2
 

+
4𝛼̃(𝑛 − 2)

𝑛2(𝑛 − 1)2
𝜌𝑚

𝑐 Λ +
2

𝑛(𝑛 − 1)
Λ −

4𝛼̃

𝑛2(𝑛 − 1)2
Λ2. 

 

 به شکل زیر بیان نمود: گرفتن رژیم خطی( را با درنظر1۰( ، می توان رابطه )1۷( و )1۳(، )14استفاده از معادله )با 
(14 ) 

𝛿́́𝑚 +
3

𝑎
𝛿́𝑚 −

1

𝑎 Γ
{
(𝑛2 − 4𝛼̃Λ)𝜌𝑚

2𝑛
−

2𝛼̃Λ

𝑛(𝑛 − 1)
−

2𝛼̃𝜌𝑚
2

(𝑛 − 1)
} 𝛿́𝑚 

−
1

𝑎2Γ
{
(𝑛2 − 𝑛 − 4𝛼̃Λ)(𝑛 − 2)𝜌𝑚

2(𝑛 − 1)
− (4𝛼̃𝜌𝑚

2 )} 𝛿𝑚 = 0. 

 که 
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Γ = (𝜌𝑚 + Λ) [1 −
2𝛼̃

𝑛(𝑛 − 1)
(𝜌𝑚 + Λ)]. 

 

 است.  aکه در این رابطه علامت پریم، نشان دهنده مشتق نسبت به 

  [11]دررو برای اختلالات ماده عبارتست ازشرط اولیه بی
(1.) 

𝑑𝛿𝑚(𝑧)

𝑑𝑧
|
𝑧=𝑧𝑖

= −
𝛿𝑚(𝑧𝑖)

1 + 𝑧𝑖
 

𝑧مقدار اولیه تباین چگالی در  𝛿𝑚(𝑧𝑖)که  = 𝑧𝑖 ( می.1است. با استفاده از معادله )( را به صورت تابعی از 14توانیم جواب معادله )

10 سرخ به دست آوریم که برای بهانتقال < 𝑧 < شود اند. از این نمودار ملاحظه میرسم شده ۳در شکل  β و برای مقادیر مختلف  100

 های کوتاهتر نسبت به مدل استاندارد سریعتر رشد میکند وسرخبهدر انتقال کند وکه تباین چگالی ماده از مقدار اولیه اش شروع به رشد می

گیرند. علاوه بر این، آهنگ رشد اختلالات ماده در بونه  سریعتر از مدل استاندارد صورت می-بنابراین تشکیل ساختارها در گرانش گوس

 یابد. سریعتر افزایش می  βابعاد بالاتر برای مقادیر بزرگتر 

 
 . n=4و برای  βتحول تباین چگالی ماده برای مقادیر مختلف :  ۳لشک

𝛽چین برای )خط = 𝛽چین برای ، نقطه 10−7 = 𝛽و خط پر رنگ برای مدل استاندارد  10−8 = 𝛿𝑚(𝑧𝑖)که ما  مقدار  ،  0 = 𝑧𝑖و  0.0001 = را انتخاب  400

 ایم(.کرده
 

 

𝑓(𝑎)همچنین تابع رشد به صورت  ≡ 𝑑𝑙𝑛𝐷(𝑎)/𝑑𝑙𝑛(𝑎) شود کهتعریف می𝐷(𝑎) = 𝛿𝑚(𝑎)/𝛿𝑚(𝑎 = این تابع رشد به صورت  ، (1

بونه با ابعاد بالاتر نسبت به مدل  -گوس گرانششود که در ملاحظه می 4رسم شده است. از شکل  4تابعی از انتقال به سرخ در شکل 

در گرانش  یابد. پسنیز آهنگ تابع رشد سریعتر افزایش می βاستاندارد ، تابع رشد از مقادیر بزرگتری شروع شده و همچنین با افزایش 

 بینی شده است.بونه، آهنگ رشد ساختارها سریعتر از آنچه است که در مدل استاندارد پیش -گوس
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 .n=4و برای  βتحول تابع رشد ماده برای مقادیر مختلف :  4شکل

𝛽خط پر رنگ برای) = 𝛽و خط چین برای   10−3 = 𝛽نقطه چین برای -و خط   10−4 = 10−6  ) 

 

 گیری نتیجه
بونه رشد اختلالات ماده بررسی -در این مقاله، با استفاده از مدل رمبش کروی و معادلات فریدمان تصحیح شده در کیهانشناسی گوس

 کنند ید مرش عتریبونه نسبت به مدل استاندارد سر -پارامتر گوس شیماده با افزا یاختلالات چگالآهنگ رشد که  شودیملاحظه مکردیم. 

 یابد. مقیاس افزایش میاختارهای بزرگ و درنتیجه تشکیل س
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 تاثیر ماده نوترونی داغ بر ساختار ستاره نوترونی در گرانش نرده ای تانسوری

  زینب رضایی فهیمه رحیمی،

 شیراز،  ه شیرازدانشگا فیزیک بخش
 شیراز،  ه شیرازدانشگا رصدخانه بیرونی 

 چکیده
با استفاده از مدل کایرال سیگما، معادله حالت ماده نوترونی در  کنیم.در این مقاله، تاثیر معادله حالت ماده نوترونی داغ را بر ساختار ستاره نوترونی نرده ای بررسی می

ای شدن خود به خودی را در این ستاره ی نردهنموده و پدیدهای تانسوری محاسبه دمای محدود را توصیف می کنیم. ساختار ستاره نوترونی داغ را در گرانش نرده
 ای مرکزی و جرم ستاره مورد تحقیق قرار می گیرد.کنیم. همچنین، تاثیر ماده نوترونی داغ بر میدان نردهمطالعه می

 

Effect of Hot Neutron Matter on the Neutron Star Structure in Scalar Tensor Gravity 
F. Rahimi, Z. Rezaei 

Department of Physics, Shiraz University, Shiraz 71454, Iran 

Biruni Observatory, Shiraz University, Shiraz 71454, Iran 

Abstract  
 

In this paper, we investigate the effect of hot neutron matter equation of state on the scalarized neutron star 

structure. Applying chiral sigma model, we describe the equation of state of neutron matter at finite temperature. 

We calculate the structure of hot neutron star in the scalar tensor gravity and study the spontaneous scalarization 
in this star. Besides, the influence of hot neutron matter on the central scalar field and the star mass is explored.  

  

 مقدمه
توجه  مورد نیگزیجا یهاهینظر یمعرف لیدل نیشده است؛ به ا روبروبا مشکل  یشناسهانیاز مشاهدات ک یعام در شرح برخ تینسب     

شدن خود  یانرده دهیپد هینظر در این نتایج نیاز جالبتر یک[. ی1]ستا یتانسور یانرده هینظر هاهینظر نیاز ا یکیقرار گرفته است. 

4 یتانسور یارا در گرانش نرده یفارس ستاره نوترون تویاسپاس و دامور ۳..1در سال  د.افت یاست که در اجرام فشرده اتفاق م یخودبه

[. 2] رودیم شیپ شدن یابه سمت نرده ستمیسشود4  شتریمقدار آستانه ب کیاز  ستمیس یفشردگ یبررسی کردند. آنها متوجه شدند که وقت

شم ای غیربدیهی و باری که قابل چهای نزدیک به نسبیت عام به پیکربندی با پروفایل میدان نردههای فشرده4 گذاری از حلدر واقع ستاره

 یتانسور یادر گرانش نردهای شدن نردهبر  ستمیمعادله حالت س ریتاثو شدن  یانرده  یژگیو4..1در سال دهند. پوشی نیست4 انجام می

در  جیبا نتا شوندیم یاکه نرده ییهاستمیسدر  جینتا[. ۳] قرار گرفتمطالعه مورد  شتریب یو سودارسک اجرام فشرده توسط سالگادو یبرا

شدن  یانرده دهی. پدردیگیعام فاصله م تیاز نسب رودیم شیشدن پ یابه سمت نرده ستمیکه س یهنگامدر واقع . استعام متفاوت  تینسب

وابسته است. در مراحل اول تولد ستاره نوترونی که نتیجه  ستمیو معادله حالت س یشدگ4 ثابت جفتیشدگتابع جفتی به خودخودبه

ستاره است دمای ستاره بسیار بالاست. در بازه زمانی کوتاه یک ستاره پروتونوترونی چندین مرحله  سیار عظیم یکفروپاشی گرانشی هسته ب

 ستاره نوترونی داغ در شدن یانرده مقاله نیدر ا [.4شود]کند و با از دست دادن نوتروینو به یک ستاره نوترونی پایدار تبدیل میرا طی می

و ثابت  یتوابع جفتشدگ ریشوند. تاثیمحاسبه ممرکزی  یانردهو میدان  مهم از جمله جرم اتی. کمشودیم یبررسای تانسوری نرده هینظر

  .شودیممطالعه  نوترونی داغ نیزشدن ستاره  یبر نرده ا یجفتشدگ

 یتانسور یانردهگرانش 
 [۰]شودینوشته م ریبه صورت زدر واحد هندسی  یتانسور یانرده هینظر کنش     

(1 )                                                                             4 21
[g , , ] (R 2 ) S [ ,a( ) g ]

16
m m mS d x g 

     


             
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R4 4 یچیاسکالر رmماده4  دانی4 م a  یانرده دانیو م کی( نسبت به متر1که از وردش کنش ) دانیاست. معادلات م یشدگتابع جفت 

422 به صورت ندیآیبه دست م 8G g a T 
                44و a T

      که  است ( ) ln /d a d    

مدل اول تابع نمایی است )  .گیریمدر نظر می راشدگی است. در این مقاله دو مدل تابع جفت ماده تکانه انرژی تانسور Tو

  2
0

1
exp( ( ) )

2
a      می نامیم. همچنین مدل دوم تابع هایپربولیکی است ) 1(که آن را مدل 

1

3
0[cosh( 3 ( ))]a      و )

ای تانسوری دامور و اسپاسیتو فارس نظریه نرده را صفر در نظر می گیریم. 0شدگی است وثابت جفت نامگذاری می کنیم.  2آن را مدل 

ای ی نردهای شدن خود به خودی را معرفی کردند. پدیدهمورد مطالعه قرار دادند و پدیده نرده 1شدگی مدل را با در نظر گرفتن تابع جفت

 [.۰ای تانسوری بررسی شد]ظریه دیگر نردهبه عنوان ن 241۳در سال  2مدل  شدن برای

2برای بررسی حالت استاتیک و متقارن کروی ستاره نوترونی داغ از متریک       2 2 2 2 2 2 2 2(r) (r) (d sin( ) d )ds N dt A dr r        

تابعی از جرم به صورت  A(r)توابع متریک هستند. تابع متریک  A(r)و N(r)کنیم.استفاده می
1

2

(r) (1 2m(r) / r)A


  شود. نشان داده می

برای قسمت ماده4 ستاره نوترونی را به صورت یک سیال کامل متقارن کروی که تانسور انرژی تکانه آن در چارچوب جردن به صورت 

(g u u )T u u p   
    گیریم کهشود در نظر میتعریف می 4p4 u  4 به ترتیب چگالی انرژی سیال4 فشار4 چهار سرعت

هستند. با جایگذاری متریک و تانسور انرژی تکانه در معادلات میدان معادلات ساختار به صورت چهار معادله دیفرانسیلی زیر به دست 

 آیدمی

(2 )                                                                                                          
2

2 44 (r 2m)
2

dm r d
r a

dr dr


 

 
    

 
  

(۳)                                                                                                     
22 4ln 4

2 2 (r 2m)

d N r a p r d m

dr r m dr r

  
   

  
     

(4 )                                                                                
2 4

2

4 2(r m)
[ ( 3p) r( 3p) ]

2 (r 2m)

d ra d d

r m dr r drdr

   
  


    

 
 

 (۰)                                                                              
22 44

( p)[ ]
2 2 (r 2m)

dp r a p r d m d

dr r m dr r dr

  
 

 
      

  
  

 (۳ )                                                                                                                            
2 34

2
1

bdm r a

dr m

r

 




  

ند. کنتعمیم یافته هستند که ساختار ستاره نوترونی داغ را توصیف می TOVجرم باریونی است. این معادلات دیفرانسیلی معادلات  bmکه

   توان به روش رانگ کوتای مرتبه چهار حل کرد،این معادلات را با توجه به شرایط مرزی زیر می

(۷ )                     (0) m (0) 0,bm    4lim (r) 1r N   4(0) c  lim (r) 0r       4(0) 0
d

dr


      4(0) pcp    

    (R ) 0sp  

زنیم تا شرط ای مرکزی حدس مینردهگیریم و به روش پرتابی یک میدان شعاع ستاره است. از معادلات بالا انتگرال می sRکه
2 2

2 2

2 4
arctan [ ] 0

2 / R4

s s s
s

s ss s

h
  


 


 


دهد. همچنینها را در سطح ستاره نشان میکمیت sبرآورده شود. زیرنویس  

(d / dr)s s   و کمیتs  22به صورت(dlnN/ dr) 2 / [R (R 2m )]s s s s s s s sR m     شود. همچنین جرم تعریف میADM 
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 صورت به
1 22

2
2 2

42
(1 ) exp[ arctanh( )]

2 2 /4

s ss s s s

s s ss s

R m
M

R R

  

 


 


(r)2ای به فرم بار نرده و  / r (1/ r )    به دست

 آید.می

 ماده نوترونی داغمعادله حالت 

[. در این روش، معادله حالت با وردش پارامترهای ۳در این مقاله با استفاده از مدل کایرال سیگما، ماده نوترونی داغ را توصیف می کنیم ]     

مختلف به صورتی که نتایج با آزمایشات برخورد یونی سنگین در تطابق باشد به دست می آید. در این مدل، معادله حالت با توجه به 

برای میدانهای  ی تانسور استرس مربوط به لاگرانژی و معادله حرکت میدان میانگین برای میدان فرمیونی و تقریب میدان میانگینپایستگ

رسم شده است. در ادامه،  T=50 MeVو T=0دمای  فشار ماده نوترونی بر حسب چگالی برای دو 1بوزونی محاسبه می گردد. در شکل

پس از حل معادلات ساختار4  کنیم.ای تانسوری بررسی میا استفاده از معادله حالت مذکور در نظریه نردهستاره نوترونی سرد و داغ را ب

 دهیم.ها را مورد تحقیق قرار میای شدن خود به خودی آنای مرکزی را محاسبه کرده و نردههای جرم و میدان نردهکمیت

 
14با  دمای مختلف فشار بر حسب چگالی برای ماده نوترونی در دو:  1شکل 3

1.66 10 /0 g cm  . 

 

   ای مرکزی بر حسب چگالی مرکزیمیدان نرده

ای مرکزی در یک دهد. میدان نردهنشان می T=50MeVوT=0ای مرکزی بر حسب چگالی مرکزی را در دو دمای میدان نرده 2شکل     

ی مرکزی ارود و نتایج با حالت نسبیت عامی که میدان نردهای شدن میکند. درواقع سیستم به سمت نردهچگالی خاص شروع به افزایش می

کند. چگالی بحرانی اول مربوط به آغاز نرده ای شدن در دو دما تقریبا یکسان است اما چگالی بحرانی اول با کاهشصفر است تفاوت می

رود با افزایش دما افزایش می یابد. با مقادیر کم برای ثابت ای شدن از بین میکاهش می یابد. چگالی بحرانی دوم که در آن نرده ،

های سرد مقادیر بیشتری را برای میدان های داغ نسبت به ستارهای هستند. ستارهستاره های سرد و داغ با چگالیهای مرکزی بالا نیز نرده

 2ای مرکزی ماکزیمم، با افزایش دما افزایش می یابد. در مدلهمچنین چگالی مرکزی متناظر با میدان نرده ای مرکزی تجربه می کنند.نرده

 یابد.ای مرکزی افزایش میمیدان نرده کمتر است. برای هر دو مدل، با کاهش مقدار  1ای شدن نسبت به مدلمیزان نرده

 

 جرم بر حسب چگالی مرکزی
ارایه می دهد. در مقادیری از چگالی که نرده ای  1جرم ستاره نوترونی را بر حسب چگالی مرکزی در دو دمای مختلف در مدل ۳شکل     

ای بالا ههای کمتر، جرم از حالت نسبیت عامی کمتر و در چگالیدهد نتایج با نتایج نسبیت عامی متفاوت می شود. در چگالیشدن رخ می

 یابد انحراف از حالت نسبیت عامی بیشتر است.کاهش می عامی بیشتر است. هر چقدر مقدار از حالت نسبیت 

 

T 0 MeV

T 50 MeV
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 .در دو مدل برای مقادیر مختلف    T=50 MeVو T=0برای ستاره نوترونی در دمای cبر حسب چگالی مرکزیc  4ای مرکزی4 میدان نرده:  2شکل

 
. نتایج مربوط به نسبیت عام نیز در  دو مدل برای مقادیر مختلف    T=50 MeVو T=0برحسب چگالی مرکزی برای ستاره نوترونی در دمای   ADM  جرم: ۳شکل

 نشان داده شده است. GRبا 

انحراف نتایج گرانش  2می دهد که ستاره های داغ نرده ای شده نسبت به ستاره های سرد دارای جرم کمتری هستند. در مدل نشان ۳شکل

 کمتر است. 1ای تانسوری از حالت نسبیت عامی نسبت به مدلنرده

 نتیجه گیری 
نوترونی بررسی کردیم. چگالی بحرانی مربوط به آغاز تاره س یخود به خودای شدن نرده ، تاثیر ماده نوترونی داغ را برمقاله نیدر ا       

است. اما چگالی بحرانی پایان نردش با افزایش دما افزایش می یابد. در ستاره های داغ نسبت به ستاره  تارهنردش تقریبا مستقل از دمای س

سرد و داغ نرده ای شده4 نتایج از حالت نسبیت عامی  ای مرکزی می تواند مقادیر بیشتری داشته باشد. برای ستاره هایهای سرد میدان نرده

 کند. همچنین ستاره های داغ نرده ای شده نسبت به ستاره های سرد کم جرم تر هستند.انحراف پیدا می
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 SPARCاثر میدان خارجی در سیستم موند بر منحنی دوران کهکشان های 

 2و1حسین حقی  ,1حامد فاضل مدرس

 گروه فیزیک، دانشگاه تحصیلات تکمیلی زنجان، زنجان 1
 آلمان بن، هلمهولتز،موسسه تحقیقاتی  دانشگاه بن،2

 چکیده

ارزی قوی  دینامیک نیوتنی خطی است و از اصل هماین درحالیست که  شودارزی قوی نقض می اصل هم ،خطی مانند موندگرانشی غیردینامیک یهدر هر نظری

ود گزینه که همین امر خ. گیردقرار میاست  ورغوطهمیدان گرانشی خارجی که سیستم در آن  درسیستم موند تحت تاثیر  در نتیجه دینامیک گرانشی. کندپیروی می

در  را اثر میدان خارجی البته اکثر محققین. شودشناخته می (EFE)باشد که به عنوان اثر میدان گرانشی خارجی یا می موندروی دینامیک  مناسبی برای انجام تست

چهارچوب نظریه در  را (SPARC)از مجموعه داده های  منحنی دوران کهکشانها تحقیقگیرند. ما در این در نظر نمی کهکشانهای مارپیچیی منحنی دوران مطالعه

زد های مم. و در قدم بعدی به دنبال معرفی ناکنیبا در نظر گرفتن اثر میدان گرانشی خارجی بررسی کرده و نتایج حاصل را با مشاهدات رصدی مقایسه میو موند 

    های نمونه خواهیم بود.ی میدان گرانشی خارجی مورد نظر برای کهکشانمناسب به عنوان چشمه

 

The SPARC galaxies and the External Field Effect of MOND 

 

1 Hamed Fazel Modarres , 1,2 Hosein Haghi 

 

1Department of Physics, Institute for Advanced Studies in Basic Sciences (IASBS), PO Box 11365-9161, Zanjan, Iran  

2Helmholtz-Institut fur Strahlen und Kernphysik (HISKP), University of Bonn, Nussallee 14 −16, D-53115 Bonn, Germany  

  

Abstract 

 

In any theory of nonlinear gravitational dynamics such as MOND, the principle of strong equivalence is violated, 

while Newtonian dynamics is linear and obeys the principle of strong equivalence. As a result, the gravitational 

dynamics in the system remain under the influence of the external gravitational field in which the system is 

immersed. This is a good option for testing the MOND dynamics, which is known as the external gravitational 

field effect (EFE). Of course, most researchers do not consider the external field's effect in studying the spiral 

galaxy curve. In this study, we theorize the periodic curve of galaxies from the SPARC data set by considering 

the external gravitational field's effect and comparing the results with observational data. In the next step, we will 

look for proper candidates as the source of the external gravitational field for the sample galaxies. 
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 مقدمه

هنده دهای مارپیچ نشان، رصدهای انجام شده بر روی سرعت چرخش کهکشان است یشناسستارهقدیمی از مشکلات  یکجرم گمشده یمسئله 

نیوتنی، ی گرانشبینطبق پیش نیوتنی می باشد.های انجام شده توسط دینامیکبینیو اختلافات بسیاری بین داده های رصدی و پیش تفاوت ها

نزولی پیدا کرده و سرعت دوران به نسبت فاصله از مرکز کهکشان با ها باید با فاصله گرفتن از مرکز کهکشان حالت منحنی چرخش کهکشان

 درصورتی که شواهد رصدی حاکی از تخت بودن منحنی دوران در نواحی نزدیک به خارج از کهکشان را دارد. افت همراه باشد.

 CDMو  MOND یها ینیبشیپ نیب قیدق هسیمقا کیبود ، اما  کیشواهد ماده تار نیاز اول یکی هاچرخش کهکشانی چه مسطح شدن منحنراگ

در تولید منحنی  CDM هیکه فرض دندیرس جهینت نیشده به ا یریاندازه گ قیچرخش دق یبا منحن یچیمارپ یاز کهکشانها ینمونه ا یبرا [6]

که برای  می باشد [1]میلگرومی( دینامیک CDMسرد ) کیماده تارترین جایگزین برای نظریه نزدیک [1] دوران های مشاهده شده موفق نیست.

 پیشنهاد شد. 1.4۳اولین بار در سال 

 .ستیخاص قابل حل ن طیکه جز در شرا باشدیم یخطریغ یلیفرانسید یمعادله کی یدارا یوتنین یافتهی میتعم کینامید

بقا در آن حفظ  نیو قوان شودیکنش بنا م کی یهیبرپا یکربندیپ نی. اشودیتر مساده اریموند حل مسائل بس یخطشبه یکربندیپ یبا معرف

 د.شوینقض م هینظر نیدر ا یقو یارزبودن موند اصل هم یخطریغ لیدل به. شوندیم

 است: یچیمارپ یهادر مورد کهکشان شده مشاهده تیشامل دو واقع موند یدارشناختیپد یمبنا

 .مسطح هستند یبه صورت مجانب یچیمارپ یهاچرخش کهکشان یهایمنحن -1 

     .[4]فیشر معروف استتالی قانون،که به رابطه کاملاً مشخص وجود دارد کی یسرعت چرخش و درخشندگ نبی یچیمارپ یهادر کهکشان -2 

(1)                                                                                                                              𝑀 ∝ 𝑉4 

 زمانی که شتاب گرانشی بسیار کوچکتر از شتاب بحرانی ،میلگرومی کیکلاس دینامیکدر چارچوب 

 2−ms 10−10 ×= 1.2  0a   ،یوتنینشتاب جاذبه باشد Ng  متقارن یدر حالت کروبا همان نسخه 𝑔 =  √𝑔𝑁 𝑎0 شودیم نیگزیجا. 

 (رابطه دارد:Ng( ، با شتاب نیوتنی )g، شتاب یک سیستم ایزوله )  MONDدر نسخه غیر نسبیتی 

(2)                                                                                                                      g𝜇 (
𝑔

𝑎0
) = 𝑔𝑁 

 باشد. یک تابع گزار می 𝜇که در آن 

 هم می کند استفاده می کنیم:ما در این تحقیق از تابع  گزار استاندارد که انطباق بهتری را برای منحنی کهکشان راه شیری فرا

(۳)                                                                                                                𝜇1(𝑥) = 𝑥/(√1 + 𝑥2) 

 :بدست آوردN(g(یوتنین را از نظر شتاب MOND   ،(g)توان شتاب  یم
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(4)                                                                                                              𝑔 = 𝑔𝑁
√1

2
+

1

2
√1 + 4(

𝑎0

𝑔
)
2

 

𝑔𝑁  ، نجایدر ا =
𝑀𝐺

𝑟
 ،r  شعاع است وg+ M b+ M dM = M مقداراست.  یگازسکیو د بالجکل ، ی ستاره ا سکیدجرم شامل  بی، به ترت 

dM  وbM یاتوانند با توجه به نسبت جرم به نور ستاره یم و شوند یم نییتع ی، که با مشاهدات نورسنج 

 (M ∗ / L انتخاب و ، )از مشاهدات  مقدار جرم گاز. کرد یبند اسیمق ایHI دیآ یبدست م . 

 شده است. بندی فرمول یوتنین یگرانش دانیم یمعادله پواسون برا میتعم کیبه عنوان  نیهمچن موند

،  رندیکهکشانها قرار بگ زبانیخوشه م ایمجاور  یکهکشانها گرید یخارج یهامیدان  ریممکن است تحت تأث یچیمارپ یاز آنجا که کهکشانها

 ما در این مقاله به جای معادله پواسون موند: گرفت دهیچرخش ناد یها یمنحن لیرا در تحل EFEتوان  ینم یبه طور کل

(۰)                                                                                                          𝛻. [𝜇(
𝛻ϕ

𝑎0
)𝛻ϕ] = 4𝜋𝐺𝜌𝑡 = 𝛻2ϕ𝑁 

 از معادله پواسون موند با تعمیم اثر میدان خارجی بهره بردیم:

(۳)                                                                                                     𝛻. [𝜇(
𝑎𝑒+𝑎𝑖

𝑎0
)(𝑎𝑒 + 𝑎𝑖)] = 4𝜋𝐺𝜌𝑔 

 [2] :موندی با تعمیم اثر میدان خارجی استفاده کردیمچرخش  از سرعت،  نیبنابرا

(۷)                                                                     𝑣𝑀𝑂𝑁𝐷
2 = 𝑣𝑁

2√1 + (
𝑎𝑒

𝑔𝑁
)
2
√(1 − (

𝑎0

𝑔𝑁
)
2

)
2

+ 4
(𝑎𝑒

2+𝑎𝑖
2)

𝑔𝑁
2 

 

 داده ها

 (morphologyشناسی)کهکشان مارپیچ  که دارای ویژگی های مختلفی از نظر ریخت 1۷۰ما در این پروژه به بررسی منحنی دوران 

های لازم در است که تمامی دادهدهیم. لازم به ذکر باشد را مورد بررسی قرار  می( میsunL 1210تا  sunL 710 ( و درخشندگی )ازIrrتا  0S)از  

( یک مجموعه داده از رصد های SPARC)( انجام شده است. SPARCگیری ها و نتایج پروژه )های بدست آمده توسط دادهاین پروژه از داده

 است.بوده و از پردازش داده های این تلسکوپ بدست آمده   Spitzerتلسکوپ فضایی  IRمشاهده شده در طول موج مادون قرمز 

اسکوور برای بدست  آوردن برازشی از داده رصدی و نتایج حاصل از موند برای منحنی دوران های کهکشان ها استفاده خواهیم از روش کای

به مقایسه نتایج بدست آمده از شواهد رصدی  𝑉𝑜𝑏𝑠و سرعت چرخش رصدی 𝑉𝑀𝑂𝑁𝐷کرد.که در فرمول زیر با جایگذاری سرعت موندی 

 [3] بینی های موند می پردازیم: ونتایج پیش
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(4)                                                                                        𝑥2 =
1

(𝑁−𝑝−1)
∑

(𝑣𝑀𝑂𝑁𝐷
𝑖 −𝑣𝑜𝑏𝑠

𝑖 )

б𝑖
2

𝑁

𝑖=1

 

б𝑖تعداد پارامتر های آزاد به کار رفته و  pهای رصدی و تعداد نقاط داده Nدر فرمول بالا 
 ام می باشد. 𝑖خطای اندازه گیری سرعت در نقطه  2

 نتایج

چرخش در  یبا منحن ییهاکهکشاناما کند ،  یم دیتول تیکهکشان ها را با موفق طیف زیادی ازچرخش مشاهده شده از  یمنحن مونداگرچه 

 . دهندبه ما نمی یمطلوبنتیجه  موند در چهارچوبد که نوجود دار یخارجیحال کاهش در قسمت ها

 باشد:این پروژه دارای دو فاز کلی می

  اهدرفاز اول این پروژه به بررسی و مقایسه منحنی دوران های کهکشان های مختلف با در نظر گرفتن اثر میدان گرانشی خارجی کهکشان

بدست آمده را بار دیگر بدون  های کهکشانی و اجرام مجاور روی دینامیک و منحنی دوران کهکشان مورد نظر می پردازیم و سپس نتایج،خوشه

های نمونه یعنی هر این کار را برای تک تک کهکشان دهیم.های مجاور اطراف مورد بررسی قرار میدر نظر گرفتن اثر میدان خارجی کهکشان

 پایین کیفیت دلیل به chae 2021 [7]مقاله  طبق را ها آن از تا 2۳ ( انجام خواهیم داد. تعدادSPARCهای )کهکشان نمونه گرفته شده از داده1۷۰

 Markov Chain Monte) یا MCMCروش  به که اتوماتیک کدی سپس و .کردیم حذف درجه ۳4 از کمتر تمایل زاویه داشتن و ها دیتا

Carlo) ومقادیر  نوشتیم کهکشان باقیمانده 1۰۳ برایea  و(
𝑀

𝐿
 کرنر استخراج و ها داده بررسی به را به عنوان پارامتر آزاد قرار دادیم.سپس (

)است  ذکر به بپردازیم. لازم ها کهکشان پلات
𝑀

𝐿
)𝑏 = 1.4 ∗ (

𝑀

𝐿
)𝑑 نشان داده  1منحنی دوران چند نمونه از کهکشان ها در شکل  .دادیم قرار

 شده است.

های مجاور با کهکشان هدف خواهیم بود که روی کهکشان هدف شتاب خارجی وارد می هایی از کهکشاندر فاز دوم پروژه به دنبال نماینده

انجام خواهیم  NEDو   SIMBADکنند و سعی در بدست آوردن براوردی از این شتاب خارجی خواهیم داشت. این کار را به کمک دوسایت 

ی های موند در فاز اول خواهیم کرد و به بررسبینیآمده  ازپیش داد. سپس مقایسه ای بین نتایج رصدی بدست آمده از فاز دوم با نتایج بدست

انجام خواهد شد.لازم به ذکر است که فاز دوم این پروژه در  SPARCتطابق آنها خواهیم پرادخت. این مراحل را برای تک تک کهکشان های 

با برسی منحنی دوران اکثر کهکشان ها می توان به این  ست.حال تکمیل است به همین دلیل نتایج این قسمت از پروژه در این مقاله ذکر نشده ا

 دورانی شدن منحن کتریو نزد 𝜒2نتیجه رسید که در کهکشان های با افت در انتهای منحنی دوران،حضور میدان گرانشی خارجی با عث بهبود 

 شود. یم یبه مشاهدات رصد یموند

خواهیم ذکر شده  یکهکشانها یمورد نظر برا یخارج یگرانش دانیم ی چشمه مناسب به عنوان ینامزدها یبه دنبال معرفدر ادامه این پروژه 

 می پردازیم که در حال تکمیل می باشد.به آنها  کیکهکشانها و اجرام نزد ییفضا تیموقع یبررس بود و به
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 چرخشی سرعت ،نشانگر بار رورا دارای سیاه نقاط پانل، هر . در1 شکل

  Obs(V(کهکشان هر رصدی

 در بدون باریونی جرم سرعت نشان دهنده  bar  MOND(V(سبز چین نقطه منحنی 

 به را ( gama) گاما پارامتر فقط دیگر عبارت به است خارجی میدان گرفتن نظر

 .دادیم آزاد  قرار متغیر عنوان

)EFE bar(V  رفتنگ نظر در با باریونی جرم سرعت نشانگر آبی چین نقطه منحنی 

  آزاد پارامتر عنوان به را ( gama)و هم ( e) پارامتر هم زمانیکه خارجی میدان

  .نظرگرفتیم در

 گرفتن نظر در با دوران منحنی دهنده نشان ( best fit EFE) قرمز رنگ منحنی

   است. کهکشان هر برای خارجی میدان اثر

 بدون کهکشان هر دوران منحنی نشانگر (best fit MOND) رنگ زرد منحنی 

 باشد. می خارجی میدان اثر گرفتن نظر در
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اسکوئر با میدان و مقدار کای  EFE(gama(و نسبت جرم به درخشندگی در حضور میدان خارجی  (e) . برای هر کهکشان مقدار شتاب میدان خارجی1جدول 

 NoEFE( 2χ(و همچنین مقدار کای اسکوئر بدون میدان خارجی   gama)NoEFE(و نسبت جرم به درخشندگی در غیاب میدان خارجی   2χ )EFE(خارجی 

 بدست آورده و در این جدول نشان داده ایم.
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χ2 (NoEFE) gama (NoEFE) χ2 (EFE) gama (EFE) e Name 

0.24 0.997−0.044
+0.045 0.23 1.475−0.076

+0.081 0.083−0.043
+0.033 UGC08490 

39.19 0.325−0.001
+0.001 4.64 0.466−0.001

+0.001 0.21−0.003
+0.003 NGC5055 

9.38 0.442−0.004
+0.004 1.02 0.675−0.007

+0.007 0.186−0.005
+0.005 NGC3198 

6.58 0.403−0.008
+0.008 3.05 0.717−0.024

+0.025 0.332−0.03
+0.029 NGC2998 

6.97 0.305−0.006
+0.006 2.58 0.55−0.016

+0.016 0.286−0.018
+0.017 NGC1090 

6.90 0.027−0.002
+0.002 1.33 0.132−0.012

+0.012 0.105−0.007
+0.007 IC2574 
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زایی ها با استفاده از تحلیل تاریخچه ستارهی زمان تشکیل نواحی درونی و بیرونی کهکشانمقایسه

 تفکیکی

 

  3و0معین مصلح  ،3،0محمد ریاحی زمین 

 شیراز، شیرازبخش فیزیک، دانشکده علوم، دانشگاه  1

 شیراز، دانشکده علوم، دانشگاه شیراز، رصدخانه ابوریحان بیرونی 2

 

 چکیده

 ی انتقال بههای مورد مطالعه در بازهها پرداخته شده است. کهکشانهای درونی و بیرونی کهکشانای در قسمتستارهدر این پژوهش به بررسی زمان انباشت جرم

𝑳𝒐𝒈 ای بیشتر ازهای تلسکوپ فضایی هابل و با جرم ستارهاز داده 2/۷تا  2/۵سرخ (
𝑴∗

𝑴𝒔𝒖𝒏
) =  𝟏𝟎. اند. با استفاده از برازش توزیع انرژی طیفی انتخاب شده  𝟒

ی شده و با استفاده از آن تاریخچهکیلوپارسک مرکزی( و بیرونی ساخته  ۳های درونی )کمتر از زایی قسمتی ستارهها، تاریخچهی تصویر هر یک از کهکشانخانه

ها شانهای درونی کهکدهد که قسمتها محاسبه گشته است. نتایج این تحقیق نشان میتاری کهکشانهای ساخای هر کدام از قسمتتجمیع و زمان پیدایش جرم ستاره
یرونی های درونی و بزا، در  قسمتهای ستارهای در کهکشانهای بیرونی تشکیل شده است. همچنین جرم ستارهتر از قسمتزا بودن، سریعزا و غیرستارهفارغ از ستاره

ها است. این موضوع های مرکزی در این کهکشانگیری قسمتدهنده مقدم بودن شکلاند و این نشانمیلیون سال شکل گرفته 444لافی در حدود بطور متوسط با اخت
 ها باشد.  تواند تاییدی بر فرآیند رشد از درون به بیرون کهکشانمی

 

Comparison of the formation time of the inner and outer parts of galaxies using spatial star 

formation history analysis 

 
Mohammad Riahi Zamin1,2, Moein Mosleh1,2 

1 Department of Physics, School of Science, Shiraz University, Shiraz 
2 Biruni Observatory, School of Science, Shiraz University, Shiraz 

 

We study the formation time of the stellar mass assembly inside and outside of the galaxies. The galaxies are selected from 

the Hubble Space Telescope observations within the redshift range of 0.5 and 0.7 and the with the stellar mass of Log(M*) 

> 10.4 solar masses. Using pixel-by-pixel spectral energy distribution (SED) fitting, the total star formation histories of the 

inner (<3 kpc) and outer regions are constructed and hence their stellar mass assembly histories are estimated. The results 

show that the inner regions are formed faster than the outer regions (regardless of their star-formation rates). Moreover, the 

central regions of the star-forming galaxies are formed about 400 Myr earlier than the outer regions at these redshifts. The 

result indicates the inside-out formation scenario of the galaxies.  

 قدمه م
های باشد. برای نمونه، قسمتگیری جزئیات ساختاری آنها میها، چگونگی شکلها در مبحث تحول کهکشانترین پرسشیکی از مهم

های فیزیکی کهکشان دارند، بنابراین فرآیندها که به دوکوهه یا بالج معروف هستند، توزیع جرمی متفاوتی نسبت به قرص مرکزی کهکشان

، های مختلف کهکشانای در قسمتی انباشت جرم ستاره[. درک چگونگی نحوه1اند]های ساختاری شدهمتفاوتی موجب پیدایش این مولفه

گرانشی  هایچون ناپایداریها باشد. عواملی همتواند کلیدی برای قیدگذاری بر روی فرآیندهای فیزیکی دخیل در شکل گیری کهکشانمی

های قرص های مرکزی و ناپایداریآنها، شارش سریع گاز به قسمت ای )یا گازی( و ادغامهای ستارهای تودهی زاویهو از دست دادن تکانه

ی ها، از طریق مطالعه[. تاثیر هر یک از فرآیند2اند]ها عنوان شدههای پیشنهادی جهت تشکیل ساختارهای مرکزی کهکشانای، از مدلستاره

[. 3ند]میزان گاز و اثرات سینماتیک قابل بررسی هستای، ترکیبات فلزی، های فیزیکی همانند سن جمعیت ستارهویژگی جزیی )یا فضایی(

زایی( نگ ستارهآه –ای زایی )رابطه جرم ستارهاصلی ستارهها طی زمان قرارگیری بر روی رشتهاند که کهکشانمطالعات متفاوت نشان داده
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[. بنابراین 4اند]های بیرونی متاخرتر شکل گرفتهاند در حالی که قسمتهای درونی خود را تشکیل دادههای بالا قسمتدر انتقال به سرخ

 د. رگیری و تحول آنها ارایه خواهد کی شکلکهکشان و بصورت تفکیک شده اطلاعات بسیار سودمندی از نحوه های جزئیی قسمتمطالعه

 ،هاست. بویژهزایی کهکشانی ستارهای، بدست آورن تاریخچهی انباشت جرم ستارهی نحوههای مطالعهاز لحاظ رصدی، یکی از روش

گیری توان در خصوص زمان شکلهای مختلف کهکشان مورد بررسی قرار گیرد، میچنانچه این تاریخچه به صورت تفکیک شده در قسمت

یی دقیق زای ستارهای داشت. با این حال، بدست آوردن تاریخچهختلف و تقدم و تاخر پیدایش هر ناحیه برآورد اولیههای ساختاری ممولفه

 [.5های محاسباتی مربوطه وابسته است]زایی و پیچیدگیهای مدل فیزیکی تاریخچه ستارههر ناحیه از کهکشان، به فرض

تر های بسیار جزئیتر برای قسمتهای سادهزایی، در نظرگرفتن مدلی ستارهتاریخچهی سازی محاسبههای نوین برای سادهیکی از روش

یب ای ساده و یا ترکتوان با فرض یک جمعیت ستارههای جزیی هر کهکشان را میکهکشان و ترکیب نهایی آنها با هم است. چراکه قسمت

 -های نماییزایی همانند مدلی ستارهی تاریخچههای سادهاده از مدلای در نظر گرفت و قاعدتا استفهای ستارهتعداد اندکی از جمعیت

ای مشاهده شده در آن ناحیه ستاره ی سن و دیگر جزییات جمعیتدهندهتاخیری، تا حدود زیادی توضیح -های نماییکاهشی، یا مدل

زایی نواحی مختلف کهکشان، از طریق ترکیب ی ستاره[. در این مطالعه تلاش شده است تا با استفاده از بازسازی تاریخچه1خواهد بود]

مختلف  هایای در قسمتهای میانی، تاریخچه انباشت جرم ستارهها در انتقال به سرخزایی تفکیکی تعدادی از کهکشانی ستارهتاریخچه

 رار داد. های ساختاری مرکزی و بیرونی آنها را مورد بررسی قها و به بیانی، زمان پیدایش مولفهکهکشان

 

 ها و روش تحلیلداده

)𝑳𝒐𝒈ای بیشتر از ستارهکهکشان با جرم 45در این پژوهش، تعداد 
𝑴∗

𝑴𝒔𝒖𝒏
) =  𝟏𝟎. ی از پروژه ۰/۷الی  ۰/5ی انتقال به سرخ در بازه 𝟒

HLF [۷][۸ی ]، برروی ناحیهGOODSS  اند. از آنجایی ی طول موجی انتخاب شدهبازه 13رصد شده توسط تلسکوپ فضایی هابل در

هنگ ی آزایی، بویژه محاسبهی ستارهشده است، بازیابی تاریخچه ی فرابنفش مرجع استفادههای ناحیهموج، از طولHLFی که در پروژه

در صافی  ه بیشترین تابع نقطه پخشتر است. برای هر کهکشان، ابتدا تصاویر بر هم منطبق شده، سپس بزایی اخیر، قابل اطمینانستاره

H160 های مختلف تفکیک شده است. سپس بر روی شارهای محاسبه شده برای موجی تصویر در طولتصحیح و بعد از آن شار هر خانه

زایی ستاره یانجام شده است. برای این منظور مدل تاریخچه isedfit[1]ی تصویر، برازش توزیع انرژی طیفی با استفاده از کد هر خانه

مورد استفاده قرار  [11] و تابع جرم اولیه  کلزتی [14] ای بروژول و شارلوتنمایی فرض شده است. همچنین مدل تحول ستاره –کاهشی 

 دهد وی تصویر دارند، زمان پردازش زیادی را به خود اختصاص میها بیش از ده هزار خانهگرفته است. از آنجایی که هرکدام از کهکشان

 ی آماری مورد مطالعه بوده است. این باعث کم شدن نمونه

یری گشده است. برای بررسی زمان شکل های نمونه نشان دادهتصویر توزیع جرمی یکی از کهکشان 1ی در نمودار سمت چپ شکل شماره

های زایی خانهستارهی اند. تاریخچهکیلوپارسک از هم تفکیک شده 3ای به شعاع های مختلف، نواحی بیرونی و درونی با دهانهقسمت

، 1 اند. نمودار میانی و سمت راست شکلگشتههای درونی و بیرونی محاسبه زایی قسمتی ستارتصویر هر ناحیه با هم ترکیب و تاریخچه

زایی کل نواحی درونی و بیرونی ی ستارهی متوسط تاریخچهدهندهزایی هر ناحیه است. منحنی قرمز نشانهی تاریخچه ستاردهندهنشان

ای محاسبه شده و با تخمین ستاره زایی در هر ناحیه، آهنگ انباشت جرمهای ستارههای مورد مطالعه است. با استفاده از تاریخچهکهکشان

 های مختلف بدست آمده است. گیری قسمتدرصد جرم در هر ناحیه، سن شکل 1۰زمان تجمیع 
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کیلوپارسکی جهت جداکردن نواحی  ۳ی انتخابی ی دهانهای یک کهکشان نمونه و اندازهی توزیع جرم ستارهی نقشهدهنده: نمودار سمت چپ، نشان1شکل شماره 

 دهد.ها را نشان میزایی تجمیعی نواحی درونی و بیرونی کهکشانمیانی و سمت راست، تاریخچه ستارهدهد. نمودارهای ونی و بیرونی را نشان میدر

 

 نتایج

ها ای کهکشانزایی و جرم ستارهی بین آهنگ ستارهی اصلی یا رابطههای مورد مطالعه بر روی نمودار رشته، موقعیت کهکشان2در شکل 

محاسبه شده از  GOODSSهای درون میدان شده است. نقاط خاکستری، کل کهکشان ی انتقال به سرخ کمتر از یک نشان دادهدر بازه

 هایی زمان پیدایش قسمتهای مورد مطالعه در این پژوهش هستند. به منظور مقایسههای رنگی، کهکشاناست. دایره 3D-HSTی پروژه

اند. نمودار سمت چپ، مربوط به نواحی مرکزی و بندی شده، رنگ𝑡90ها، هرکهکشان متناسب با زمان پیدایش بیرونی و درونی کهکشان

ی اصلی )بالا(، چین صورتی، به صورت تقریبی تفکیک نواحی نزدیک رشتهوط خطنمودار سمت راست مرتبط با نواحی بیرونی است. خط

دهند. همانطور که در نمودار سمت چپ مشاهده چین( را نشان میی بین خطزا )پایین( و نواحی میانی یا گذار )ناحیهناحیه غیر ستاره

سال گذشته )نسبت به سن کهکشان  خر در حدود چندصد میلیونهای متای اصلی هستند، در زمانهایی که بر روی رشتهشود، کهکشانمی

 یک میلیارد نزدیک بهزا این زمان ستارههای غیراند. این در حالی است که در کهکشاندر زمان رصد(، ساختار مرکزی خود را تشکیل داده

زا و ی ستارهها در نواحهای بیرونی برای کهکشانسال گذشته است. نمودار سمت راست نیز به روشنی بیانگر زمان تشکیل متفاوت ساختار

 غیرستاره زاست. 

 444ی اصلی، به طور متوسط حدود زا و نزدیک به رشتههای ستارههای بیرونی و درونی برای کهکشانگیری قسمتاختلاف بین زمان شکل

ها های درونی کهکشانهای بیرونی متاخرتر از قسمتی این است که قسمتدهندهمیلیون سال محاسبه شده است که این اختلاف نشان

میلیون سال بدست آمده است که با توجه به خطای بیشتر  244زا، این اختلاف کمتر از های غیرستارهاند. ولی برای کهکشانگرفته شکل

 شود.های بیرونی، این تفاوت بخشی از خطای محاسباتی در نظر گرفته میر قسمتسیگنال به نوفه د

توانند متاثر از زا میهای غیرستارههای منتخب، نواحی بیرونی، بویژه برای کهکشانی جرمی کهکشانبایستی توجه داشت که با توجه به بازه

های بیرونی و گیری قسمتچنین برداشت کرد که زمان شکلتوان مجموع میدر این حال های کوچک کهکشانی نیز باشند. با ادغام

های کوچک تاثیری در زا رخ داده است و یا ادغامهای ستارهتری نسبت به کهکشانها، در زمان کوتاههای درونی در این کهکشانقسمت

 اند.زایی نشدهافزایش ستاره
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های انتخاب شده رنگی، کهکشاندهند. نقط های کمتر از یک را نشان میها در انتقال به سرخای کهکشانزایی و جرم ستارهی میان آهنگ ستاره: رابطه2شکل شماره 

 ت.  ها مرتبط اسبیرونی کهکشان اند. نمودار سمت چپ مربوط به نواحی درونی و نمودار سمت راست به نواحیهستند که بر اساس زمان پیدایش کدرنگی گرفته

 

 گیری نتیجه

های متفاوت، ابزار مناسبی برای بررسی فرآیندهای غالب بر تحول ها در انتقال به سرخی جزئی ساختارهای انواع مختلف کهکشانمطالعه   

و  ی توزیعزایی جزئی، از اهمیت زیادی برخوردار است، چراکه امکان بررسی نحوهی ستارهی تاریخچههاست. در این میان مطالعهکهکشان

گیری زایی جزئی، زمان شکلی ستارهدهد. در این پژوهش، با استفاده از تاریخچهای در نقاط مختلف کهکشان را به ما میرم ستارهتجمیع ج

های تدهد که قسمی این مطالعه نشان میاند. نتیجهزایی با هم مقایسه شدهها در فازهای مختلف ستارههای درونی و بیرونی کهکشانقسمت

ختلاف اند. به صورت کمی اهای بیرونی شکل گرفتهتر از قسمتی اصلی، سریعها فارغ از موقعیت آنها بر روی نمودار رشتهندرونی کهکشا

میلیون سال گزارش شده است. این  4۰۰های بیرونی و درونی محاسبه شده است که این اختلاف در حدود گیری قسمتبین زمان شکل

ی آماری کمی های درونی هستند. لازم به ذکر است که این پژوهش با نمونهتر از قسمتنی جوانهای بیروبدین معنی است که قسمت

توان برای مطالعات آینده این نمونه را افزایش داد و برای تعداد بیشتری کهکشان این مسئله را بررسی نمود. صورت گرفته است که می

 یهای تاریخچهتوان مدلبرای هر خانه تصویر در نظر گرفته شده است که می زاییترین نوع مدل ستارههمچنین در این مطالعه ساده

 نمایی درنظر گرفت.-تری نسبت به مدل کاهشیزایی پیچیدهستاره
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 NGC2976و  NGC2146بررسی تابش میلیمتری در کهکشان های نزدیک: 

 

   IMEGIN، و همکاران در گروه  فاطمه طباطبایی ،گلشن اجلالی
 پژوهشکده نجوم، پژوهشگاه دانشهای بنیادی، تهران 

 چکیده
مت می تواند قسرصد تابش پیوستار کهکشان ها در طول موج های میلیمتری نقش اساسی در مطالعه ویژگی های فیزیکی محیط میان ستاره ای آنها دارد، چرا که 

)کوتوله نامنظم(  NGC2976)مارپیچی ستاره زا( و  NGC2146فرکانس پایین طیف انرژی کهکشان ها را مقید کند. در این پژوهش، داده های رصدی دو کهکشان 

ارائه شده است. با استفاده از رصد انجام شده و داده های مکمل در طول  IMEGINمتری ایرام به عنوان بخشی از پروژه  ۳4مستقر بر تلسکوپ  2توسط ابزار نیکا
و  NGC2146ی و جزئی مدل کرده ایم. جرم کل غبار در موج های  فروسرخ دور و رادیویی، طیف انرژی این دو کهکشان را در این بازه طول موجی به صورت کلّ

NGC2976  𝟒)به ترتیب. 𝟖𝟖 ±  𝟎. 𝟓)  × 𝟏𝟎𝟕𝑴⊙   𝟏)و. 𝟎𝟐 ±  𝟎. 𝟏)  × 𝟏𝟎𝟔𝑴⊙  گزارش می شود. ضریب تابش غبار درNGC2146 
ضریب تابش غبار کوچکتر  NGC2976شی دارد. در مقابل، در مقادیر مشابه راه شیری در ناحیه ی مرکزی نشان می دهد و از مرکز به سمت بیرون قرص، روند کاه

ار به گاز در کهکشان ت غبو یکنواخت تر توزیع شده است. روابط کالیبراسیون بین نرخ ستاره زایی و تابش میلیمتری در این دو کهکشان ارائه شده است. هم چنین، نسب
NGC2976  نشان می دهد. در نهایت در مورد نقش تابش زمینه بین ستاره ای و نقش آن در نابودسازی ذرات در هر پیکسل ارائه شده است که نسبت معکوس با دما

 غبار و هم چنین نسبت گاز مولکولی به اتمی در این کهکشان کوتوله بحث شده است.

 

Investigating Millimeter Emission in Nearby Galaxies: NGC2146 and NGC2976 
 

G. Ejlali, F. S. Tabatabaei , and collaborators from IMEGIN Consortium 

School of Astronomy, Institute for Research in Fundamental Sciences (IPM), Tehran 

 

Abstract  
 

Observing galaxies in millimeter continuum emission is vital to study the physical properties of the dusty 

interstellar medium as it provides constraints on the low-frequency end of the dust spectral energy distribution 

(SED). We present observations of NGC2146 (starburst spiral) and NGC2976 (peculiar dwarf) with the NIKA2 

camera on the IRAM-30m telescope, as part of the IMEGIN project. Combined with available FIR and radio 

continuum observations, we model the radio-to-infrared SEDs of these two galaxies, both globally and locally, 

using a Bayesian method. The total dust mass estimated is (4.88 ±  0.5)  ×  107𝑀⊙ and (1.02 ±  0.1)  ×

 106𝑀⊙ in NGC2146 and NGC2976, respectively. We find a Galactic value for the dust emissivity index in the 

center of NGC2146 decreasing towards its outer disk. It is however flatter and smoothly distributed in NGC2976. 

We present calibration relations between mm emission and star formation rate (SFR). We also present a dust-to-

gas ratio (DGR) map for NGC2976 and find a reverse relation between DGR and dust temperature. Lastly, we 

deduce an important role of the radiation field and star formation feedback in the shattering and dissociation of 

dust grains and the molecular-to-atomic gas ratio in the dwarf galaxy.  

 

 قدمهم
غبار یکی از مهمترین اجزای تشکلی دهنده ی محیط میان ستاره ای در کهکشان هاست و کاتالیزور اصلی تشکیل مولکول ها و در نتیجه 

هسته های سرد و پیش ستاره ها به شمار می رود. مطالعه ی طیف انرژی غبار در یک کهکشان می توانیم ویژگی های فیزیکی غبار میان 

میلیمتر را در بر می  ۳میکرومتر تا حدود  ۰رم و ضریب تابش غبار را اندازه بگیریم. طیف غبار از طور موج حدود ستاره ای، مثل دما، ج

. است« غبار سرد»و در طول موج های میلیمتری نشئت گرفته از « غبار گرم»گیرد. این طیف در طول موج های فروسرخ دور مربوط به 
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ترسی به داده های رصدی در طول موج های میلیمتری نقش تأیین کننده ای دارد و باعث می برای مدل کردن ویژگی های غبار سرد، دس

 شود بتوانیم طیف انرژی غبار سرد را بهتر مقید و جرم کل غبار را بهتر اندازه گیری کنیم. 

 داده ها
)نامنظم کوتوله(  NGC2976( و )مارپیچی ستاره زا NGC2146مگاپارسک(  24در این پژوهش، دو کهکشان نزدیک )فاصله کمتر از 

متری ایرام در اسپانیا، برای اولین  ۳4، قرار گرفته روی تلسکوپ رادیویی 2میلیمتری توسط ابزار نیکا 2و  141۰در طول موج های پیوستار 

مخصوص انجام گرفت. داده های رصدی توسط نرم افزار  IMEGINبار رصد شدند. این رصدها به عنوان بخشی از پروژه ی بزرگ 

، 2میلیمتر می باشد. در کنار داده های نیکا 2و  1ثانیه ی قوس به ترتیب در  14و  12کاهش یافته و تحلیل شد. رزولوشن تصاویر نهایی 

𝜆داده هایی از تلسکوپ اسپیتزر ) = 24𝜇𝑚( هرشل ،)𝜆 = 70, 100, 160, 250, 350, 500 𝜇𝑚( پلانک ،)𝜆 = 1.3 𝑚𝑚 ،)

VLA (𝜆 = 18, 21 𝑐𝑚 )( و افلزبرگ𝜆 = 6𝑐𝑚.به عنوان داده های مکمل مورد استفاده قرار گرفتند ) 

 

 چهارچوب نظری و روش تحلیل داده
-تابش پیوستار کهکشان ها در طول موج های میلیمتری از سه جزء اساسی تشکیل شده است. جزء اول تابش گرمایی ناشی از فرایند آزاد

𝑆𝜈آزاد است که با طول موج رابطه ی توانی به صورت 
free−free = 𝐴1 𝜈

دارد. جزء دوم، تابش غیر گرمایی ناشی از فرایند  0.1−

𝑆𝜈ورت سینکروترون است که به ص
syn

= 𝐴2 𝜈
−𝛼syn  مدل می شود. در این رابطه𝛼syn ضریب تابش سینکروترون است که می تواند ،

آزاد و سینکروترون -ضرایب ثابتی هستند که سهم تابش آزاد 𝐴2. و 𝐴1در شرایط فیزیکی مختلف در محیط میان ستاره ای تغییر بکند و 

به « جسم خاکستری»ابش گرمایی ناشی از غبار است که می توان آن را با تابش یک را مشخص می کند.. جزء سوم تابش میلیمتری، ت

𝑆𝜈صورت 
dust =

𝜅𝜈 𝑀

𝐷2 𝐵𝜈(𝑇, 𝜈)  تقریب زد. در این رابطه𝑀  و 𝑇 ،جرم و دمای غبار𝜅𝜈  ضریب کِدِری غبار، و𝐵𝜈  .تابع پلانک است

پارامتر آزاد دارد که باید با استفاده از داده ها مشخص و مقید بشوند. آنها عبارتند از جرم، دما و ضریب کدری غبار،  ۳این مدل در مجموع 

از داده های پارامتر آزاد گفته شده،  ۳برای مقید کردن  آزاد، سهم تابش سینکروترون و ضریب توانی تابش سینکروترون.-سهم تابش آزاد

استفاده می  MCMCطول موج متمایز استفاده می کنیم. برای برازش مدل به داده ها، از روش زنجیره مارکوف مونته کارلو  12رصدی در 

کنیم. در این پژوهش، در مرحله ی اول، طیف غبار این دو کهکشان را به صورت سرتاسری مدل می کنیم، به این معنی که کل کهکشان را 

ه در نظر می گیریم و شدت شار تابشی در طول موج های مختلف را برای کل کهکشان یکجا اندازه گیری می کنیم و ویژگی های یک نقط

سرتاسری غبار در کل کهکشان را به دست می آوریم. در مرحله ی دوم، مدل سازی طبف غبار را برای هر پیکسل انجام می دهیم و ویژگی 

 هکشان ها مورد بررسی و مقایسه قرار می دهیم.های غبار را در نقاط مختلف ک

 

 نتایج 
در مرحله ی اول، به مدل سازی طیف غبار به صورت سرتاسری برای هر یک از کهکشان ها پرداختیم. برای اینکار، از داده های مختلف 

ثانیه قوسی به ترتیب برای  224و  2۳4طول موج مختلف استفاده می کنیم. در هر طول موج، شار تابشی را در محدوده ای به شعاع  12در 

NGC2146  وNGC2976  اندازه گیری می کنیم. سپس با روشMCMC ،۳  پارامتر آزاد را برای هر کهکشان مشخص می کنیم. نتایج

 نمایش داده شده است. 3شکل نوشته شده اند و طیف انرژی سرتاسری دو کهکشان در  1جدول در 
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 مقادیر پارامترهای آزاد مدل سازی غبار در مدل سازی سرتاسری دو کهکشان مطالعه شده 1جدول 

NGC2976 NGC2146 پارامتر 

(1.02−0.07
+0.08) × 107 (4.88−0.52

+0.52) ×  𝑀𝑑𝑢𝑠𝑡(𝑀⊙)جرم غبار  107

26. 69−0.64
+0.62 30. 98−0.19

 𝑇𝑑𝑢𝑠𝑡(𝐾)دمای غیار  1.21+

1.27−0.05
+0.06 1.83−0.09

 𝛽ضریب کدری غبار  0.10+

0.007−0.01
+0.01 0.15−0.03

 𝐴1آزاد -سهم تابش آزاد 0.02+

0.0092−0.01
+0.01 1.35−0.08

 𝐴2سهم تابش سینکروترون  0.08+

0.82−0.22
+0.39 1.06−0.11

 𝛼𝑠𝑦𝑛ضریب تابش سینکروترون  0.12+

 

در ادامه طیف غبار را برای هی پیکسل در هر یک از این دو کهکشان مدل می کنیم. در این مرحله، به دلیل رزولوشن ناکافی، فقط از داده 

( استفاده می کنیم. هم چنین برای بهتر مقید کردن طیف غبار، ضریب تابش سینکروترون را 2طول موج نیکا 2طول موج )شامل  4ها در 

پارامتر آزاد باقیمانده را مشخص می کنیم. نقشه ی مقدار هر یک از پارامترهای  ۰شان ثابت در نظر می گیریم و بنابراین ثابت در کل کهک

آمده است. در هر دو کهکشان، بیشترین جرم غبار را در نقاط ستاره زا شاهد هستیم. ههمبستگی معناداری  4شکل آزاد برای دو کهکشان در 

)کهکشان ستاره زا( بالاتر از دامنه تغییرات  NGC2146بین جرم غبار و دمای غبار گزارش نمی کنیم. دامنه تغییرات غبار در کهکشان 

روند کاهشی از مرکز به سمت بیرون  NGC2146ضریب کدری غبار در کهکشان  )کهکشان کوتوله( است. NGC2976دمای غبار در 

توزیع بکنواخت تری و تغییرات محدودتری دارد. همبستگی معکوس ضعیفی بین  NGC2976قرص کهکشان را نشان می دهد، اما در 

 دمای غبار و ضریب کدری غبار گزارش می شود.

پارامتر آزاد به دست آمده است. نقاط قرمز، رصد انجام شده در این  ۳که با مدل کردن طیف غبار و برازش  NGC2146و )چپ(  NGC2976طیف انرژی دو کهکشان )راست(  3شکل 
 پژوهش را نمایش می دهند.
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غبار و نرخ ستاره زایی هر دو کهکشان مشاهده می شود. هم چنین، همبستگی در ادامه گزارش می کنیم که همبستگی معنادار بین دمای 

مشاهده می شود که نشان دهنده ی نقش تابش زمینه ای در  NGC2976معکوس بین دمای غبار و نسبت جرمی گاز به غبار در کهکشان 

 محیط میان ستاره ای این کهکشان در نابودی ذرات غبار دارد. 
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 NGC1316 کهکشان در زاییستاره و ایستارهمیان محیط

 2اللهریاضی، نعمت ؛1طباطبایی، فاطمه ؛ 2و1هالهی، مسگر

 های بنیادی، تهران، ایران.، پژوهشگاه دانشپژوهشکده نجوم 1

 دانشکده فیزیک، دانشگاه شهید بهشتی، تهران، ایران.2 

 

 چکیده

 Fornax ی ترین عضو خوشهچهارمین کهکشان رادیویی درخشان آسمان است. این کهکشان از نوع بیضوی بوده و درخشانFornax A یا  NGC 1316کهکشان 

ایی جز آن است. از آنی ابرپرجرم در مرکی فعال و یک سیاهچالههای عظیم در طیف رادیویی، مسیرهای گرد و غبار، هستههای این کهکشان، وجود لبُاست. از ویژگی

 Fornaxی آن، بسیار مفید خواهد بود. جداسازی پیوستار رادیویی کهکشان ست، بررسی این کهکشان در طیف رادیویی برای مطالعهکه این کهکشان از نوع رادیویی

A اهد کرد. زایی کمک خوی نرخ ستارهد قطبش و همچنین محاسبههای میدان مغناطیسی ماننهای تابش گرمایی و تابش غیرگرمایی ما را در شناسایی ویژگیبه مولفه

 ایم.ی آن پرداختههای متفاوت، به مطالعهموج در طولNGC 1316های کهکشان در این پروژه با استفاده از داده

. 

 

Interstellar medium and Star formation in NGC 1316 

Mesgari, Haleh1,2 ; Tabatabaei, Fatemeh1; Riazi, Nematollah2 

 

1School of Astronomy, IPM, Tehran, Iran. 

2 Physics Department, Shahid Beheshti University, Tehran, Iran. 

 

Abstract 

 

NGC 1316 or Fornax-A galaxy is the fourth brightest radio source in the sky. It is an elliptical galaxy and the 

brightest member of the Fornax cluster. Giant radio lobes, dust lanes, AGN and central super-massive black 

hole are all features of this galaxy. Studying this source in radio wavelengths is very useful since NGC 1316 is a 

radio galaxy. Also separating the thermal free-free component from non-thermal emission is helpful for 

studying its electromagnetic field features such as polarization. This separation would also help us to measure 

the star formation rate of the galaxy. In this project we have studied NGC 1316 galaxy by using the multiple 

data sets in various bands. 
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 مقدمه

با  یضویکهکشان از نوع ب نیدرخشان در آسمان است. ا Radio galaxy ییویکهکشان راد نیچهارم Fornax A ای NGC1316کهکشان 

 یآسمان  و در صورت فلک یجنوب یکرهمیدر ن NGC1316است. کهکشان  Fornax  یکهکشان خوشه نیترو درخشان میعظ یهالبُ

Fornax نیا نیدارند. همچن ینسبت به طول موج مرئ ییویطول موج راد یدر محدوده یشتریتابش ب ییویراد یهاقرار دارد. کهکشان 

 ییویراد یهاابر پر جرم در مرکز خود هستند. کهکشان یاهچالهیس کی یهستند و معمولا دارا هسته فعال یهاها، از نوع کهکشانکهکشان

 یچیارپم یهانسبت به کهکشان یضویب یها. کهکشانکنندیم تیهدا ییویراد فیها در طرا به سمت لبُ یهستند که انرژ فوران کی یدارا

 لیخاص تبد یکهکشان را به مورد نیبوده و ا بیعج اریگرد غبار بس یرهایوجود مس NGC1316دارند. اما در کهکشان  یت کمتریفعال

 .دبهتر آن کمک کن ییبه شناسا تواندیم ییویراد فیدر ط ژهیمتفاوت و به و یهافیدر ط ییویکهکشان راد نیا یکرده است. مطالعه

-آزاد ییمتشکل از تابش گرما ییویراد وستاریاست. پ ییویراد فیط یبه مطالعه ازین ییویراد فیکهکشان در ط نیا یبررس یبرا نیبنابرا

 جادیا ونی کی یکولن دانیآزاد از پراکنده شدن الکترون آزاد هنگام عبور از م-آزاد ییاست. تابش گرما نکروترونیس ییرگرمایآزاد و تابش غ

 دانیم کیبه سرعت نور(، در  کیسرعت نزد ی)دارایتیینسب یهااز چرخش الکترون نکروترونیس ییرگرمایکه تابش غ ی. درحالشودیم

 یهابهتر مولفه ییما را در شناسا تواندیم NGC1316کهکشان  ییاز تابش گرما ییرگرمایغ شتاب ی. جداسازشودیم جادیا یسیمغناط

 آن کمک کند. ییزانرخ ستاره یکهکشان و محاسبه نیا یسیمغناط دانیمتفاوت م

 هاروش

 های جداسازی تابش گرمایی و غیرگرماییروش

 یسیمغناط دانیمتفاوت م یهادر رابطه با مولفه یدیاست، اطلاعات مف یهانیک یکه متشکل از تابش پرتوها نکروترونیس ییرگرمایتابش غ

 اتیخصوص گرید کمتر و یبا خطا قطبش یمحاسبه یبرا ییویراد وستاریاز پ ییرگرمایتابش غ قیدق یجداساز نی. بنابراگذاردیما م اریدر اخت

 لازم است. یسیمغناط دانیم

به صورت αn ییرگرمایغ یفیشد، شاخص ط یبررس 1.44در سال Kleinکه توسط ییویراد وستاریاستاندارد بر اساس پ یروش جداساز در

 .شودیپارامتر آزاد و ثابت فرض م کی

 .شودیمحاسبه م ریبا مدل ز 2νشار در بسامد یبه نسبت چگال 1ν شار در بسامد یروش نسبت چگال نیدر ا 

 

مناسب  یمحل یهااسیدر مق یجزئ یبررس یهمراه است. اما برا یکم یبا خطا یکل یهااسیدر مق ییرگرمایتابش غ یبررس یروش برا نیا

 [1].است دیمحاسبه شده توسط روش جد ییروش کمتر از تابش گرما نیمحاسبه شده از ا ییرگرمای. درواقع تابش غستین

 شد. یمعرف 244۷در سال  Tabatabaeiتوسط  یجداساز دیجد روش
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 است. دروژنیه بیو خطوط بازترک IRمتفاوت، تابش فروسرخ  یهاموجدر طول ییتابش گرما یابیرد یموجود برا یهانهیگز

در Brodbentها تابش فروسرخ قدرتمند است، کار رود. که در آن HIIدر مناطق ژهیبه و ییتابش گرما ابیبه عنوان رد تواندیفروسرخ م تابش

 ییتابش گرما ابیتابش فروسرخ را به عنوان رد ،ییویراد وستاریو پ𝜇m 60تابش فروسرخ در  نیموجود بیبا توجه به همبستگ .1.4سال 

 ییویراد تابش فروسرخ و یرا در همبستگ ییرگرماینقش محتمل تابش غ ،ییویتابش فروسرخ و راد نیموجود ب یارائه کرد. اما همبستگ

 [2.]است بغال اریبس ییکاربرد دارد که تابش گرماHIIمانند مناطق یمناطق یروش برا نی. در واقع اردیگیم دهیناد

 .ستیمناطق مناسب ن یدر تمام ابیتابش فروسرخ به عنوان رد نیبنابرا

توسط  تواندیم شوند،یاستخراج مHIIها مانند مناطقشدن گاز اطراف ستاره زهیونیکه توسط عمل فوتو ییهاآزاد الکترون-آزاد ییگرما تابش

 نیت که باس نیا ییتابش گرما یابیرد یبرا دروژنیه بیمناسب بودن خطوط بازترک لیشود. دل یابیرد دروژنیاتم ه بیخطوط بازترک

 مناطق تعادل وجود دارد. نیدر ا بیبازترکشدن و  زهیونی ندیفرآ

 یبررو دیبا نیآن نشان دهد. بنابرا یرا کمتر از مقدار واقعαH تابش یشده برا یریگاندازه شار تواندیتوسط آن، م یو جذب انرژ غبار وجود

 [1].میریآزاد درنظر بگ-ادآز ییو بعد آن را به عنوان تابش گرما میانجام ده حیتصح  αHشار تابش یچگال

  آورد. را به دست نکروترونیس ییرگرمایتابش غ توانیروش م نیآزاد به دست آمده از ا-آزاد ییشار تابش گرما یبعد از کم کردن چگال 

 زاییروش محاسبه نرخ ستاره

 یرا برا یحاتیتصح( K98)1998در سالKennicutt . میمتفاوت دار یهادر تابش ییهاحیبه تصح ازین ییزانرخ ستاره یمحاسبه یبرا

 یانرژ یهاعیها توزهستند که در آن یتکامل یقیتلف یهامدل یهیبر پا حات،یتصح نیا یفرابنفش ارائه کرد. همه یوستهیپ یهاتابش

ت متفاوت به دس یعمرهاگوناگون و طول یهیاول یجرم یهامتفاوت، تابع ییایمیش باتیبا ترک یاستاره یهاتیجمع یبرا  SEDیفیط

 [۳].باشدیم ʘ100M-0.1یازهدر ب ییهاجرم یبرا Salpeterارائه شده توسط یتوان یبر اساس ضابطهK98حاتی. تصحدیآیم

 

 ییزاارائه کرد. نرخ ستاره ییزانرخ ستاره یمحاسبه یبرا Kroupaیهیاول یجرم یهارا با استفاده از تابع یحاتیتصح2412Kennicuttسال در

 :دیآیبه دست م ریز یتوسط رابطه حاتیتصح نیبا استفاده از ا

 

خارج شده در واحد سطح و در  یشار مقدار کل انرژ میدانیطور که ماست. همان یجرم مورد بررس یدرخشندگxL تیکم (2)یدر رابطه

 :شودیم بهمحاس ریبه صورت نور است و به شکل ز هیتابش شده در هر ثان یمقدار کل انرژ زین یواحد زمان است. درخشندگ

 

 شار منبع است.F تا منبع و  نیاز سطح زمفاصله Dرابطه،  نیدر ا



 

 
118 

 یانجام داد و برا Kennicuttاست که  یحاتیتصح تیکم نیاست. ا xCردیقرار بگ یمورد بررس دیبا (2)یکه در رابطه یگرید پارامتر

 متفاوت محاسبه شده است. یهاموجمتفاوت در طول یهاتابش یعنی ییزامتفاوت نرخ ستاره یهاابیرد

 24 در طول موج انهیآزاد و فروسرخ م-آزاد ییگرما یهابا استفاده از تابش NGC1316 کهکشان  ییزانرخ ستاره یمقاله به محاسبه نیا در

𝜇mمیپردازیم               . 

 ّهاداده

 به دست آمده است.  VLAتوسط تلسکوپ  NGC1316کهکشان  یبرا 20cmهای رادیویی استفاده شده در طول موج یکی از داده

 کمان( است. یهی)ثان arcsec 14 ح وبا وض  GHz 1.4و بسامد20cm در طول موج  Fornax Aکهکشان ییویراد یداده

 قطبش با وضوح یدرجه یمحاسبه یبرا 1.4GHzدر بسامدNGC1316کهکشان ییویراد یشده دهیشدت قطب یدادهاز  نیهمچن

14arcsecمیااستفاده کرده. 

 به دست آمده است.GLEAMتوسط تلسکوپ NGC1316کهکشان یمورد استفاده برا گرید ییویراد یداده

 .میااستفاده کرده arcsec 150با وضوح   MHz 227بسامد یتلسکوپ در محدوده نیا یهاداده از

توسط تلسکوپ  arcsec 0.75با وضوح  𝜇m 24و در طول موج انهیفروسرخ م MIPS24 یکهکشان در محدوده نیفروسرخ ا یهاداده

 به دست آمده است. Spitzer  ییفضا

 اند.به دست آمده Herschelییتوسط تلسکوپ فضا میافروسرخ استفاده کرده یکه در محدوده یگرید یهاداده

 یهابا وضوح 160𝜇m و70𝜇m یهاموجو در طول PACS_160 وPACS_70    یرا در محدوده NGC1316کهکشان ریها تصوداده نیا

 .میاغبار استفاده کرده یدما ینقشه یمحاسبه یها براداده نی. از ادهندینشان م arcsec 11.1و  arcsec 5.6بیبه ترت

(و  m10-A=101)آنگسترومA 6602 در طول موجαHدروژنیخط ه یداده ،یکیاپت یدر محدوده NGC1316کهکشان یاستفاده شده یداده

 0.433با وضوح  A 4400موجو طول یکیاپت یآب یعنیBیدر محدوده یکیاپت یاز داده نیبوده است. همچن arcsec 0.433با وضوح 

arcsec یمتر1.5پ دو داده توسط تلسکو نیاستفاده شده است. ا زین CTIO شده است. یجمع آور 

 .میااستفاده کرده ییتابش گرما یابیرد یبرا میطور که گفتهمان  αHیداده از

 نتایج 

 جداسازی تابش گرمایی و غیرگرمایی بر اساس روش جدید

 کرد. میخواه یبررس دیرا بر اساس روش جد ییویراد وستاریاز پNGC1316کهکشان  ییتابش گرما یبخش جداساز نیدر ا
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 دمای غبار

. میکن حیرا که توسط جذب غبار قرمز شده است تصح  αH تا تابش میدار ازی. ابتدا نمیمحاسبه کن ترقیرا دق ییشدت تابش گرما کهنیا یبرا

 است.  غبار عیتوز یکردن دما دایتابش، پ نیا حیتصح یقدم برا نیاول

 برابر است با: ντ یکیو عمق اپتTیغبار با دما یهیلا کینور در  شدت

 

 :میدارΩییفضا یهیزاو یشار و شدت تابش، در راستا ی. با توجه به رابطهکندیم دایپ عیتوز νB (T)دما طبق تابع پلانک  ، (4)یدر معادله

 

 نیمحاسبه کرد، بنابرا 160𝜇mبه70𝜇mموجرا در در طول NGC1316نسبت شار کهکشان توانیمHerschelفروسرخ  یهابا استفاده از داده

 :میدار

 

 کرد: یسیربازنویرا به صورت ز 160𝜇mبه70𝜇mتوان نسبت شار درمی

 

 

 [1].میریدرنظر بگ2برابر با میتوانیرا م𝛽فروسرخ دور یهاطول موج یبرا

 896*896یعنیآن  یاندازه طورنیو هم14arcsec یعنی 20cmدر   ییویراد یبه وضوح داده م،یکرد یرا که در بخش قبل معرف ییهاداده

 .است دهانجام شAIPSدر نرم افزار convolve task وhgeom task با استفاده از  لاتیتبد نی. امیاکرده لیتبد کسلیدر پ کسلیپ

را به   NGC1316 غبار کهکشان یغبار و نقشه یدما عیتوز  160𝜇mو70𝜇mیهادر طول موج NGC1316کهکشان  یهااستفاده از داده با

 انجام شده است. و...Numpy وAstropy رینظ ییهاو کتابخانه تونیپا یسینومحاسبات با استفاده از زبان برنامه نی. امیادست آورده

کهکشان نشان  نیا یغبار را برا یدما ستوگرامیه2شکل  نی. همچندهدینشان م NGC1316کهکشان یغبار را برا یدما ینقشه1شکل 

 .دهدیم

 است. نیکلو 31.737968برابر باFornax Aکهکشان یغبار برا یدما نیانگیم شود،یم دهید2 ستوگرامیکه در ه طورهمان
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 Kدر واحد NGC1316غبار کهکشان یدما ینقشه: 1شکل

 

 

 NGC1316غبار کهکشان یدما ستوگرامیه: 2شکل

 

 imeanتوسط  RMSینوفه یاست. محاسبه  2.6063× 10-5و  4.3631× 10-5برابر با بیبه ترت m𝜇160وm𝜇70یهاداده یبرا RMSینوفه

task افزاردر نرمAIPS .انجام شده است 

 عمق اپتیکی

 160𝜇m( را بسط دهیم برای تابش 4ی)توانیم رابطه( میτ<1از نظر اپتیکی نازک است )یعنی  FIRکه تابش فروسرخ دور با توجه به این

 خواهیم داشت:
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 [4].شودیبه دست آورده م 160𝜇mدر طول موج یکیعمق اپت(4) یپلانک در رابطه عیغبار در توز یبا قرار دادن دما 

 

 توزیع خاموشی

 [1] تبدیل کرد. αHتوان به عمق اپتیکی در طول موج را می m𝜇160عمق اپتیکی در طول موج

 :میدار NGC1316کهکشان یبا درنظرگرفتن ذرات غبار کربن برا نیو همچن یخاموش یو منحن با استفاده از مدل غبار استاندارد

 

  αHتصحیح تابش

  dfموثر گرد و غبار کسر،  αHتابش حیتصح ه منظورب

 .میادرنظر گرفته کیرا برابر با   NGC1316کهکشان یبرا

 

 یرا بر اساس رابطه  αHتابش تینها در[ 1.]رودیبه کار م αH حیتصح یمعناست که کل ضخامت برا نیبه ا نیا

 

 ایم.تصحیح کرده

2.55×  داده برابر با نیدر ا RMS ی. نوفهمیاستفاده کردarcsec 0.433 با وضوحNGC1316کهکشان αH یطور که گفته شد از دادههمان

تابش ۳ریمحاسبه شده است. در تصو( 11) یطبق رابطه NGC1316کهکشان یشده برا حیتصح ی  αHشدت تابش نیبنابرا است. 17-10

 کهکشان نشان داده شده است. نیا یبرا   αHیشده حیتصح

λشده به شار قرمز شده برابر با حینسبت شار تصح (11)یطبق رابطه
τeیعنی یخاموش نیانگیم مقدار. است λA کهکشان  یبراNGC1316 برابر

 است و 0.00014417383با
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 .دهدینشان مNGC1316کهکشان  یبرا را λA 4 شکل

 

 s.sr2erg/cm.در واحدNGC 1316کهکشان یبرا  αHیشده حیتابش تصح: ۳شکل 

 

 Milli Magدر واحد NGC1316کهکشانبرای  λA: 4شکل

 تابش گرمایی

 :دیآیبه دست م pc 6-cmدر واحدEMانتشار زانیم  αHیشده حیتابش تصح یاز رو ییبه دست آوردن تابش گرما یبرا
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 .1e4T= نی. بنابرامیادرنظر گرفته10000Kرا برابر با  eTالکترون یدما

در ( 0.08)فاکتور ومیهل یها(. با اضافه کردن اتمB مورد بیاست)بازترک ادیز HI دیخطوط تشد یکه عمق نور شودیفرض م نیهمچن

 :میارا محاسبه کرده یکیفوق، عمق اپت یرابطه

 

 به دست آورد: (14)یبر اساس رابطه توانیرا مbTییروشنا یدما τνیپس از محاسبه

 

 

 :میرسیم (1۰)یفوق به رابطه یاست، با بسط دادن رابطه 1کمتر از  یکیکه عمق اپت ییجااز آن

 

 به دست آمده است: ریبه صورت ز  αHبر حسب شدت تابش ییتابش گرما ییروشنا یدما

 

 

 ،آزاد-آزاد ییبه شدت تابش گرما ییروشنا یدما لیبا تبد تیدر نها.است6.3858Kدر مرکز برابر باNGC1316کهکشان یبرا ییروشنا یدما

 .میبه دست آوردNGC 1316 کهکشان  یآزاد را برا-آزاد ییتابش گرما

 .دهدیرا نشان مNGC1316کهکشان ییتابش گرما۰شکل

 .است %2.7با برابر ،NGC1316کهکشان یبرا ییکسر تابش گرما

شان کهک نیدر ا میطور که انتظار دارکه همان دهدینشان م ییبودن کسر تابش گرما نییاست. پا%97.2برابر با ییرگرمایکسر تابش غ نیبنابرا

 ۳شکل است. 2.98×10-4برابر با NGC1316کهکشان ییویراد وستاریپ یداده یبراRMSنوفه نیغالب است. همچن ییرگرمایتابش غ ییویراد

مرکز کهکشان  یرا برا ییرگرمایتابش غ۷شکل  نی. همچندهدیآن نشان م یهاکهکشان و لبُ یرا براNGC1316کهکشان ییرگرمایتابش غ

NGC1316دهدینشان م. 
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 mJy/beamدر واحد1.4GHzدر بسامدNGC1316 کهکشان یآزاد برا-آزاد ییتابش گرما: ۰شکل

 

 

 mJy/beamدر واحد1.4GHzآن در بسامد یهاو لبُ NGC1316کهکشان یبرا نکروترونیس ییرگرمایتابش غ: ۳شکل

به  یهاداده یکار تمام نیا ی. برامیاکرده یجداساز227MHzدر بسامد GLEAMیرا با استفاده از داده ییرگرمایو غ ییدر ادامه تابش گرما

 یبسامد برا نیدر ا ییرگرمایو غ یی. تابش گرمامیاکرده لیتبدپیکسل  287*287یو اندازه150arcsecکار رفته را به وضوح

 %3.2بسامد برابر با  نیدر اNGC1316کهکشان ییداده شده است. کسر تابش گرما شینما .و4 یهادر شکل بیبه ترتNGC1316انکهکش

 .باشدیم%96.7برابر با زین ییرگرمایکسر تابش غ نیبنابرا به دست آمده است.
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 mJy/beamدر واحد1.4GHzدر بسامدNGC1316کهکشان یبرا نکروترونیس ییرگرمایتابش غ: ۷شکل

 

 .mJy/beamدر واحد 227MHz در بسامدNGC1316 کهکشان یآزاد برا-آزاد ییتابش گرما: 4شکل

 

 یی. کانتورهامیااستفاده کرده B یدر محدوده یکیاپت ی. از دادهمیکن سهیمقا یکیاپت یرا با داده  αHدر طول موج یکیعمق اپت کهنیا یبرا

 .تمرکز کهکشان رسم شده اس یبرا 14در شکلαHدر طول موج تابش  یکیعمق اپت ریتصو یبررو
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 mJy/beamدر واحد227MHzدر بسامدNGC1316کهکشان یبرا نکروترونیس ییرگرمایتابش غ: .شکل

 

 DN/pixelدر واحدB یدر محدوده یکیاپت یبا داده  αHدر طول موج تابش یکیعمق اپت یکانتورها: 14شکل 

 

 شاخص طیفی غیرگرمایی

 بابرابر NGC1316کهکشان  یکل برا یفیشاخص ط نیانگیم

 به دست آمده است.0.57- 

را  nα ییرگرمایغ یفیشاخص ط 227MHzو 1.4GHz یبه دست آمده در بخش قبل در بسامدها ییرگرمایغ یهااستفاده از شدت تابش با

 :میامحاسبه کرده ریبه صورت ز
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 یفیشاخص ط ستوگرامیه11که قابل انتظار است. شکل باشدیم0.5-برابر باNGC1316کهکشان یبرا ییرگرمایغ یفیشاخص ط نیانگیم

 .دهدینشان مNGC1316کهکشان یرا برا ییرگرمایغ

 

 227MHzو  1.4GHzدر بسامد  NGC1316هیستوگرام شاخص طیفی غیرگرمایی برای کهکشان  :11شکل

 ی قطبشدرجه

 یبا توجه به رابطه

 

 

شدت  نیو همچن2.17×10-4برابر با RMS یبا نوفه 1.4GHzدر بسامد  NGC1316کهکشان  ییویراد یشده دهیو با استفاده از شدت قطب

 .میارا محاسبه کرده NGC1316کهکشان  قطبش یدرجه5.58×10-4برابر با  RMSیبا نوفه قبل به دست آمده در بخش ییرگرمایتابش غ

 است.%5.94کهکشان حدود  نیا یقطبش برا یدرجه

 هستند. زهیپولاریاند دنشان داده شده اهیکه با رنگ س ی. مناطقدهدینشان مNGC1316کهکشان یقطبش را برا یدرجه 12شکل
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 NGC1316ی قطبش برای کهکشان : درجه12شکل

 زایینرخ ستاره

 .میاپرداخته Kennicutt  حاتیتوسط تصح NGC1316کهکشان  یبرا ییزانرخ ستاره یبخش به محاسبه نیدر ا

 یمحاسبه ی. برامیمحاسبه کن( ۳)یرا طبق رابطه یمتفاوت ابتدا لازم است درخشندگ یهاموج در طول ییزانرخ ستاره یمحاسبه یبرا

 یرروب دیبه دست آوردن شار با ی. برامیلازم است شار را هم به دست آورNGC1316کهکشان یعلاوه بر دانستن فاصله یدرخشندگ

 انجام شده است. AIPSافزاردر نرم imstat taskبا استفاده از  یریگانتگرال نی. امیریکهکشان انتگرال بگ یمرکزمناطق 

 .میارا محاسبه کرده ییزاستاره نرخ xC ریوبا توجه به مقاد (2)یبا استفاده از رابطه سپس

 به دست آمده است. erg/s Hz 2610×2.02برابر با ییدر تابش گرما NGC1316کهکشان  یدرخشندگ

کهکشان در تابش  نیا ییزانرخ ستاره 2یدر رابطهGHz 1.4در بسامد ییتابش گرما یبرا  xC logو یدرخشندگ ریاز قراردادن مقاد پس

 .خواهد بود yr ʘM 0.013-1 برابر با GHz 1.4با بسامد ییگرما

 خواهد بود.  yr ʘM 0.35-1برابر با  ،m𝜇24در طول موج یمقدار درخشندگ نیهمچن

 بندیبحث و جمع

 اریگرد غبار بس یرهایوجود مس NGC1316دارند. اما در کهکشان  یکمتر تیفعال یچیمارپ یهانسبت به کهکشان یضویب یهاکهکشان

 فیط در ژهیمتفاوت و به و یهافیدر ط ییویکهکشان راد نیا یکرده است. مطالعه لیخاص تبد یکهکشان را به مورد نیبوده و ا بیعج

 بهتر آن کمک کند. ییشناسا به تواندیم ییویراد
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 است. نکروترونیس ییرگرمایآزاد و تابش غ-آزاد ییمتشکل از تابش گرما ییویراد وستاریپ

 نیا یسیمغناط دانیمتفاوت م یهابهتر مولفه ییما را در شناسا تواندیم NGC1316کهکشان  ییاز تابش گرما ییرگرمایتابش غ یجداساز

 آن کمک کند. ییزانرخ ستاره یکهکشان و محاسبه

 یمناسب است اما در مطالعه یکل یمطالعه یدو روش موجود است. روش استاندارد برا ییویراد وستاریتابش از پ نیا یجداساز یبرا

. اما در کنندیجدا م ییرگرمایرا از غ ییثابت تابش گرما ییرگرمایغ یفیدقت لازم را ندارد. در روش استاندارد با فرض شاخص ط یجزئ

 ابیو تابش فروسرخ به عنوان رد αHبر اساس قرار دادن تابش یجداساز نیمناسب است، ا زین یجزئ یهایررسب یکه برا دیروش جد

 .شودیانجام م یشتریجذب تابش توسط غبار با دقت ب حیو تصح ییتابش گرما

 یبرا ییرگرمایانجام شده است. کسر تابش غ 227MHzو  1.4GHz یدر بسامدها NGC1316کهکشان ییویراد وستاریدو پ یبرا یجداساز

در  ییرگرمایتابش غ شود،یم دهید .و  ۳ ریبه دست آمد. با توجه به تصاو % 96.7و % 97.2بیبسامدها به ترت نیدر اFornax Aکهکشان

 [۰].هاستآن یهسته تیهسته فعال مربوط به فعال یهادر کهکشان ادیز ییرگرمایغالب است. تابش غ اریکهکشان بس نیا

ابرپرجرم  یاهچالهیکه سیشیگرم برافزا سکید کی یهسته فعال دارا یهاهسته فعال است. کهکشان یهااز نوع کهکشانNGC1316کهکشان

فعال آن  یرا از هسته یمواد و انرژ هاست ک یگرد و غبار یرهایمس یداراFornax Aکهکشان  نیهستند. همچن کنند،یمرکز آن را احاطه م

 .زندیریها فرو مبه داخل لبُ

عمق  دهندیکانتورها نشان م نیاند. اداده شدهنشان  Bیدر محدوده یکیاپت ریتصو یبررو  αHدر تابش یکیعمق اپت یکانتورها 14شکل در

 .باشدیم شتریب اریگرد و غبار بس یرهایمس یهادر مرکز کهکشان کم بوده اما در لبه یکیاپت

 MHz 227و 1.4GHz یکهکشان در بسامدها نیا یرا برا ییرگرمایغ یفیشاخص ط ،ییاز تابش گرما ییرگرمایتابش غ یاز جداساز پس

برابر  بیرتها به تآن نیانگیم ریمقاد ،ییرگرمایغ یفیکل و شاخص ط یفیشاخص ط نیموجود ب یکه با توجه به همبستگ میمحاسبه کرد

 .0.50-و  0.57-است با

 یمناطق 12رنگ در شکل اهیاست. مناطق س %5.95برابر با NGC1316کهکشان  یبرا( 14)یقطبش محاسبه شده طبقه رابطه یدرجه

شده  هدیقطب ییویراد ابششدت ت انیم ادیز یهمبستگ نیاست. همچن ادیها زلبُ یطقبش برا یدرجه12ریهستند. باتوجه به تصو زهیپولارید

 وجود دارد. 1.4GHzبا بسامدها در لبُ ییرگرمایو تابش غ1.4GHzدر بسامد

در طول  انهینشان داده شده است، تابش فروسرخ م 1۳که در شکل ،ییرگرمایبا تابش غ انهیتابش فروسرخ م انیم یبا توجه به همبستگ 

 1.4GHzبسامد در ییرگرمایتابش غ انیم یهمبستگ قیکهکشان باشد. مقدار دق نیدر ا ییتابش گرما یبرا یخوب ابیرد تواندینم24𝜇mموج

 است.0.36برابر با  24𝜇mدر طول موج انهیتابش فروسرخ م و



 

 
130 

 

 NGC1316 کهکشان یبرا 1.4GHzدر بسامد ییرگرمایوتابش غ  24𝜇m: نمودار پراکندگی تابش 1۳شکل

 

. با توجه میمحاسبه کرد  24𝜇mنهایو تابش فروسرخ م 1.4GHzبا بسامد ییرا در تابش گرما NGC1316کهکشان  ییزادر انتها نرخ ستاره

تابش فروسرخ  انیم یبا توجه به همبستگ نیغالب است، و همچن اریآن بس ییکهکشان نسبت به تابش گرما نیا ییرگرمایتابش غ کهنیبه ا

شده  جادیاکهکشان  ییرگرمایدر اثر تابش غ  24𝜇mانهیاز شدت تابش فروسرخ م یممکن است مقدار ،ییرگرمایو تابش غ 24𝜇m انهیم

  .باشدیمناسب نم ییزانرخ ستاره یو محاسبه ییرگرمایاز غ ییتابش گرما یجداساز یبرا نیباشد و بنابرا
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 قطبش گیریاندازه از استفاده با گاما یپرتو هایفوران در مغناطیسی میدان ساختار کاوش
 

 0لی لیانگ ،3شاکری سروش

  اصفهان اصفهان، صنعتی دانشگاه فیزیک، دانشکده فیزیک گروه 1
 ایتالیا پسکارا، ،(ایکرانت) نسبیتی اخترفیزیک تحقیقات موسسه 2

 

 چکیده
 در ما .باشد می ها GRB  مرکزی موتور طبیعت درباره نشده حل و باز سوالات مهمترین جمله از  گاما پرتوی فوران  هایجت در مغناطیسی میدان ساختار و منشأ

 درجات تابشی متفاوت هایمدل .داریم را هاآن مغناطیسی میدان ساختار کاوش منظور به پرانرژی هایتابش قطبش هایگیریاندازه کلیدی نقش بررسی قصد اینجا

 سراسری یمغناطیس هایمیدان که حالی در .دارید را خود به متعلق مغناطیسی میدان ساختار کدام هر که کنندمی بینیپیش یوسیع انرژی بازه در را مختلفی قطبشی

 پذیرامکان ندسیه اثرات دلیل به تنها تصادفی ساختار با مغناطیسی هایمیدان حضور در قطبش بالای درجات تولید کند،می تولید را بالایی قطبشی درجات عموما منظم

 گاماپرتوی هایورانف مختلف هایمدل بینیپیش آزمودن در اساسی ابزار یک عنوان به نزدیک آینده در گاما تابش دقیق بسیار هایسنجقطبش از استفاده اینبنابر .باشدمی
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Abstract  

 

The origin and structure of magnetic fields in GRB’s jet are among the most important open questions regarding 
the nature of GRB central engine. Here, we are going to consider the crucial role of the polarization 
measurements of the high-enegy emissions in order to probe the magnetic configuration of GRBs. Different 
degrees of polarization across wide energy bands are predicted by various emission models owing to different 
magnetic field structures. While the presence of a globally ordered magnetic field is essential in order to generate 
high-degrees of linear polarization, a high degree of polarization is also possible in the presence of a random 
magnetic field due to the geometrical effects. Therefore various upcoming high-sensitivity gamma-ray polarimeter 
are essential tools to test the prediction of different GRB models.  

 

 مقدمه
1051 حدود  در درخشندگی با کیهان در شده مشاهده الکترومغناطیسی  انفجارهای تریندرخشان  (GRBs) 22گاما پرتو هایفوران   −

 1054𝑒𝑟𝑔/𝑠شده آزاد انرژی .[1,2] دارند آسمان پهنه در تصادفی توزیع و داده روی فراکهکشانی فواصل در روزانه صورت به که باشدمی 

 هایونمیل حدود و بوده مقایسه قابل کندمی تابش خود عمر طول در خورشید که انرژی با ثانیه چند تنها طول در  گاما پرتو هایفوران در

 شروع گاما پرانرژی تابش محدوده در و 2۳ آنی تابش یک با GRB تابش اولیه فاز .است بیشتر ابرنواختری هایانفجار درخشندگی قله از بار

                                                           
22 Gamma-Ray Bursts 

 23Prompt Emission 
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 و اپتیکی ایکس، هایموج طول جمله از کمتر هایانرژی در ، تابشی 24تابپس آن از پس دارد، ادامه ساعت چند تا ثانیه چند از که شودمی

 انرژی عظیم حجم این شدن آزاد چگونگی مورد در متداول تفسیر .داشت خواهد ادامه هفته چند تا روز ندچ مدت به و شده ظاهر رادیویی

  یستاره دو ادغام چاله، سیاه یک یگیرشکل و پرجرم  یستاره یک رمبش حین در شده آزاد گرانشی انرژی از گاما، پرتو هایفوران در

 گرانشی هایانمید نظیر گاما پرتو هایفوران ویژه فیزیکی شرایط .گیردمی سرچشمه چالهسیاه یک و نوترونی ستاره یک ادغام یا و نوترونی

 یک به را اه آن پرانرژی، بسیار ذرات و ماده یتوده نسبیتی فوق هایحرکت ذرات، زیاد بسیار هایچگالی قوی، بسیار الکترومغناطیسی و

  رخشندگید سبب به دیگر، سوی از .کندمی تبدیل بحرانی شرایط در مختلف فیزیکی یهانظریه آزمودن برای آلایده فیزیکی آزمایشگاه

 .. و زایی ستاره آهنگ عالم، انبساط نرخ نظیر بالا سرخ به انتقال در عالم هایویژگی کاوش برای هاآن از توانمی گاما، پرتو هایفوران زیاد

 یروشن پاسخ بررسی و بحث هادهه از بعد که باشدمی پدیده این پیرامون مهم سوالات جمله از  هایجت ساختار و ترکیب .کرد استفاده

 25(PFD) پوئینتینگ شار غالب ساختار (1 دارد وجود گاما پرتوی فوران هایجت هایویژگی برای بندی دسته چندین دارد، وجود آن برای

 مکانیزم و طیفی هایویژگی اساس بر بندی دسته این .2۷(DH) هیبریدی غالب ساختار (26 ۳(KED) جنبشی انرژی غالب ساختار (2

  ساختار عیینت در گاما تابش هایفوران قطبشی طیفی هایویژگی زمانهم تحلیل و باشدمی جت توسط شده تولید الکترومغناطیسی تابش

 وترون،سنکر تابش مبنای بر گاما پرتو هایفوران تابشی هایمکانیزم .باشدمی ضروری امری هاآن تابشی مکانیزم درک همچنین و هاجت

 یک رمبش و انفجار از پس  GRBاستاندارد تصویر در.باشدمی فوتوسفر از گرمایی شبه تابش مبنای یا معکوس کامپتون پراکندگی فرایند

 در که گرفته لشک گرمایی دلتعا در فوتونها و پوزیترون و الکترون پلاسمای از آتشینی گوی بحرانی فرآیندهای ی نتیجه در پرجرم ستاره

  حین در یابد،می افزایش فرانسبیتی سرعتهای تا آن سرعت و کرده انبساط به شروع پلاسما این ادامه در .باشد می کدر اپتیکی نظر از آغاز

  کوتاه دلیل به این زا پیش تا که گرمایی فوتونهای .میشود نازک اپتیکی نظر از سیستم نهایت در و شده کاسته ذرات چگالی از فرآیند این

  .سازند می را فوتوسفر گرمایی تابش و شده واجفتیده ماده از لحظه این در بودند، شده محبوس ماده ضخامت و میانگین آزاد مسیر بودن

 یکدیگر با واجام این برخورد اثر در انبساط جنبشی انرژی میگیرد، شکل ضربهای امواج شد نازک اپتیکی نظر از آتشین گوی اینکه از پس

   هایمنحنی  .شد خواهد تبدیل غیرگرمایی تابش به خارجی ضربهای موج دارند ستارهای بین  ماده با که برخوردی در و درونی ضربهای موج

 هر فرد هب منحصر طیفی مشخصات که رسدمی نظر به  .باشندمی متعددی هایمؤلفه دارای و بوده متغیر بسیار زمانی نظر از GRB  نوری

 با .باشدمی محیطی چگالی و ایضربه امواج مکانیزم میزبان، کهکشان در انفجار محیط ،24مرکزی موتور ماهیت از تابعی گاما پرتو جارانف

  از  ارزشمندی فیزیکی اطلاعات توانمی GRB های تابش سنجیقطبش و نوری هایمنحنی انرژی، طیف هایتحلیل از گیریبهره

PFD  هایجت در مغناطیسی میدان ساختار  .[1،2] آورد بدست پدیده این در درگیر هایفرایند و مغناطیسی هایمیدان تابشی، هایمکانیزم

𝐵𝑜𝑟𝑑 (2  منظم موضعی مغناطیسی میدان(1  کرد بندی تقسیم دسته سه به را هاآن توانمی کلی حالت در و دارد متفاوتی منشاKED  و

 موازی تواندمی آن جهت کلی حالت در که مماسی مغناطیسی میدان (۳ جت حرکت راستای بر عمود یصفحه در حلقوی مغناطیسی میدان

𝐵∥ عمود یا و 𝐵⊥  هایجت مورد در .باشد جت حرکت راستای بر PFD باشدمی غالب سیستم بر دینامیکی نظر از مغناطیسی میدان  

 ایه میدان شود، تولید مغناطیده شدت به جریان یک در چرخان مرکزی موتور یک توسط تواندمی که دارد بزرگی همدوسی طول ومعمولا

 امکان KED ساختار با هاییجت مورد در دیگر طرف از .باشندمی حالت این در ممکن موارد از نیز سراسری و موضعی منظم مغناطیسی

 مریا گونهشوک امواج در ناهمسانگرد ناطیسیمغ هایمیدان تولید امکان وجود این با دارد، وجود مماسی ساختار با هاییمیدان گیری شکل

                                                           
 24Afterglow 

 25Poynting flux dominated 

 26 Kinetic energy dominated 

 27Hybrid dominated 
28 Central Engine 
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  که حالی رد شود، ناشی مرکزی یچشمه یک از تواندمی طبیعی طور به سراسری منظم مغناطیسی میدان یک .رسدمی نظر به برانگیزچالش

  .شوندمی تولید گونهشوک امواج یصفحه در تصادفی مغناطیسی هایمیدان

 

 اگام پرانرژی هایفوران قطبش

 جریان به مربوط توده لورنتز فاکتور آن، ایزاویه ساختار جت، هندسه جمله از هاGRB  قطبش درجه روی تاثیر برای متعددی پارامترهای

 مپردازیمی محوری تقارن با جت یک بررسی به ما اینجا در .دارد وجود ناظر دید زاویه همچنین و مغناطیسی میدان ساختار خروجی، ماده

  .است دهش تشکیل بالا چرخی سرعت با مگنتار یک یا چالهسیاه یک از آن مرکزی موتور و کندمی حرکت نسبیتی فوق هایسرعت با که

𝛤  لورنتز پارامتر با ماده یتوده نسبیتی فوق هایسرعت بواسطه و آنی تابش حین در ≫   خروجی ماده برای شدگی بیم نسبیتی اثر به منجر1

GRB صورت به توانمی را دوپلر فاکتور یحالت چنین در و شودمی  𝛿𝐷 ≈ 2𝛤/(1 + (𝛤𝜃
˜

 دید خط  که ناظرانی صرفا .زد تقریب(2(

 ازهاند با مخروطی ناحیه یک به محدود دریافتی تابش نسبیتی فوق رژیم در. باشندمی GRB دیدن به قادر کندمی قطع را جت سطح هاآن

𝜃 ایزاویه
˜

≲ 1/𝛤 ، شعاع با کروی یپوسته یک از توانیم را آنی تابش مورد  دراین  Rضخامت و  𝛥 ≪ 𝑅/𝛤2 ( چارچوب در  

 فرض ما اینجا در شوند،می سرد سیستم دینامیکی زمان مقیاس با مقایسه در سریعی نسبتا آهنگ با ذرات آن در که گرفت نظر در (آزمایشگاه

𝐿 یطیف درخشندگی با سنکروترونی تابش طریق از تابشی مکانیزم که کنیممی
𝜈′
′ (𝑟) شودمی داده زیر رابطه با که باشدمی : 

    (1)                                                                                                                   𝐿
𝜈′
′ (𝑟) = 𝐿

𝜈′
′ (𝑅)  1 − (𝑛

′

⋅ 𝐵
′

)2 

1+𝛼

2

 

𝛼 رابطه این در = −𝑑𝑙𝑜𝑔(𝐹𝜈)/𝑑𝑙𝑜𝑔(𝜈) و باشدمی طیفی اندیس  𝑛باشدمی همراه چارچوب در ناظر دید راستای کننده مشخص  𝐵

  بسیار تهپوس تقریب فرض با دوردست ناظر یک توسط دریافتی شار چگالی .باشدمی گاما فوران جت در موضعی مغناطیسی میدان جهت

    5][آیدمی بدست زیر صورت به آنی تابش برای نازک

    (2)                                                                                                                    𝐹𝜈(𝑡) =
(1+𝑧)

16𝜋2𝑑𝐿
2(𝑧)

∫𝛿𝐷
3𝐿

𝜈′
′ (𝑟)𝑑𝛺

˜

  

  شتاب از سنکروترون تابش که کنیممی فرض ما ادامه در .باشدمی گاما تابش فوران چشمه از درخشندگی فاصله 𝑑𝐿(𝑧) رابطه این در

 رابطه در هب آنها انرژی توزیع و دارند همسانگردی سرعت توزیع و کرده حرکت مغناطیسی میدان در که شودمی تولید شتابداری الکترونهای

𝑛𝑒  هاالکترون لورنتز فاکتور با توانی ∝ 𝛾−𝑝میدان یک که زمانی هاییالکترون ینچن توسط شده تولید خطی قطبش درجه .باشدمی 

 :شودمی داده زیر رابطه توسط باشیم داشته مشخص نقطه یک در مشخص جهت با یکنواخت مغناطیسی

   (۳)                                                                                                                             𝛱𝑚𝑎𝑥
𝑙𝑖𝑛 =

𝛼+1

𝛼+5/3

(𝑛×𝐵)

|𝑛×𝐵)|
     

 

 انتگرال از استفاده با شده گیریاندازه قطبش کلی، حالت در (.1 شکل) باشدمی گونهشوک موج یک در بیشینه قطبش میزان معرف رابطه این

 برای ثابت زمان سطوح روی ستبایمی گیریانتگرال .آید می بدست GRB جت موضعیِ استوکس پارامترهای از تابشی  شار روی گیری

  جت با حورم هم ناظر یک توسط که فرانسبیتی سرعت با نازک یپوسته یک آنیِ ازتابش ناشی قطبش .شود محاسبه منفرد پالس یک

 : آیدمی بدست زیر فرمول از شده گیریاندازه

   (4)                                                                                            
𝛱𝑜𝑟𝑑

𝛱𝑚𝑎𝑥
=

∫0

𝑦𝑚𝑎𝑥𝑑𝑦(1+𝑦)−2−𝛼∫ 𝑑𝜙𝛬(𝑦,𝜙)𝑐𝑜𝑠2𝜃𝑝

∫0

𝑦𝑚𝑎𝑥𝑑𝑦(1+𝑦)−2−𝛼∫ 𝑑𝜙𝛬(𝑦,𝜙)
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,𝛬(𝑦فاکتور 𝜙)  : که از متوسط گیری بر روی راستای میدان مغناطیسی در صفحه جت بدست می آید، به صورت زیر داده میشود  

    (۰)                                                                                                                 𝛬(𝑦, 𝜙) ≡ ⟨(1 − (𝑛′ ⋅ 𝐵′)2)
1+𝛼

2 ⟩ 

,𝛬(𝑦 فاکتور و 𝜃𝑝 قطبش زاویه 𝜙) اطیسیمغن میدان یک مورد در گزینند،برمی را مختلفی مقادیر مغناطیسی میدان پیکربندی به توجه با 

 داشت خواهیم منظم

 𝛬𝑜𝑟𝑑(𝑦, 𝜙) ≈ [(
1−𝑦

1+𝑦
)2𝑐𝑜𝑠2𝜙 + 𝑠𝑖𝑛2𝜙]

1+𝛼

2
, 𝜃𝑝 = 𝜙 + 𝑎𝑟𝑐𝑡𝑎𝑛 [(

1−𝑦

1+𝑦
)𝑐𝑜𝑡𝜙]                                               (6) 

 

 که همانطوری .است شده رسم (2) شکل در 𝛼  طیفی اندیس از تابعی صورت به  (4) رابطه از آمده بدست زمانی متوسط خطی قطبش

𝑦  کوچکتر مقادیر برای و طیفی اندیس افزایش با شود می مشاهده
𝑚𝑎𝑥

  گامای پرتوی هایفوران برای شده مشاهده قطبش مقادیر توانمی

GRB 11۰۷21A, GRB 16۰۸۰2A,  GRB 11۰3۰1A  تصور به که مغناطیسی میدان پیکربندی برای بنابراین .داد پوشش را 

 زمانیکه  آمده بدست ایدایره قطبش .باشدمی پذیرامکان هم درصد ۰4 از بالاتر قطبش بالای درجات آوردن دست به باشد،می منظم سراسری

 : آیدمی بدست زیر فرمول از باشد داشته جت رب عمود صفحه در تصادفی گیریجهت مغناطیسی میدان

(7)                                                                             𝛱𝑚𝑎𝑥 =
∫𝑦1

𝑦2𝑑𝑦(1+𝑦)−2−𝛼𝑠𝑖𝑛[2𝛹1(𝑦)]𝒢(𝑦,𝛼)

𝛩(1−𝜁)∫0

𝑦1 𝑑𝑦ℋ(𝑦,𝛼)

(1+𝑦)𝛼+2+∫𝑦1

𝑦2𝑑𝑦
𝑑𝑦ℋ(𝑦,𝛼)

(1+𝑦)𝛼+2(
𝜋−𝛹(𝑦)

𝜋
)
, 

𝛩(1 اینجا در − 𝜁) و باشدمی ایپله تابع 𝜁 ≡ 𝜃𝑜𝑏𝑠/𝜃𝑗 باشدمی ناظر دید زاویه تعریف برای پارامتری  

    (8)                                                        𝒢(𝑦, 𝛼) =
1

2𝜋
∫0

𝜋
𝑑𝜙 [

(1−𝑦)2

(1+𝑦)2
𝑐𝑜𝑠2𝜙 − 𝑠𝑖𝑛2𝜙] [1 −

4𝑦𝑐𝑜𝑠2𝜙

(1+𝑦)2
]

𝛼−1

2 

     (9)                                          ℋ(𝑦, 𝛼) = ∫0

𝜋
𝑑𝜙 [1 −

4𝑦𝑐𝑜𝑠2𝜙

(1+𝑦)2
]

1+𝛼

2
, 𝑐𝑜𝑠𝛹(𝑦) =

(1−𝜁2)𝑦𝑗−𝑦

2𝜁√𝑦𝑦𝑗
 

𝑦  بالا هایفرمول در
1,2

= (1 ∓ 𝜁)2𝑦
𝑗

𝑦 و 
𝑗
= (𝛤𝜃𝑗)

 سیمغناطی میدان تصادفی پیکربندی حضور در خطی قطبش تغییرات .باشدمی 2

  شودمی مشاهده شکل این در که همانطور .است شده داده نشان (2) شکل در گیردمی اندازه را قطبش جت محور با مایل  که اظرین برای

 مقداری یخط قطبش دهد می انجام را قطبش گیریاندازه اصلی محور به نسبت کوچک انحراف زاویه با ناظری برای  و تصادفی میدان برای

 در ندسیه اثرات نقش بیانگر نمودار این .کندمی پیدا افزایش خطی قطبش درجه ناظر دید انحراف زاویه افزایش اب و دارد صفر به نزدیک

 شار شدید کاهش آن محور به نسب انحرافی زاویه در جت مشاهده مورد در مهم ینکته .باشدمی بالا نسبت به قطبش درجات مشاهده

 مورد نمودار نای در نیز تصادفی مغناطیسی میدان حضور در نیز طیفی اندیس تاثیر .اشدبمی بالا ردشیفت در های چشمه برای بخصوص

       .است گرفته قرار بررسی
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 .جت با حورم هم ناظر برای موضعی منظم میدان برای قطبش تغییر (راست) طیفی اندیس اثر بر گاما جت بیشینه قطبش تغییرات (چپ) : 1 شکل  

 

 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 .طیفی اندیس تغییرات و ناظر مختلف دید زوایای برای جت بر عمود صفحه در تصادفی مغناطیسی میدان حضور در قطبش تغییرات : 2 شکل        

 

 گیری نتیجه

 
 این در .دارد گاما پرانرژی هایفوران در جت ساختار و تابشی مکانیزم فهم در کلیدی نقش آنی تابش فاز حین در اولیه قطبش مشاهدات

   آشکارسازی زهامرو .پرداختیم گاما پرتوی انفجارهای در شده مشاهده قطبشی الگوی در مغناطیسی میدان پیکربندی اثر بررسی به ما پژوهش

 رویداد، تایید از بعد و شده انجام(Fermi)  فرمی و (Swift)سویفت نظیر هاییماهواره توسط  روزانه صورت به گاما پرتو انفجارهای

 می مخابره زمین سراسر هایتلسکوپ به  (GCN).2گاما پرتو یابی مکان شبکه طریق از دقیقه چند از کمتر در آن مکانی موقعیت عاتاطلا

 زودگذر ماهیت به توجه با .بگیرد قرار مطالعه و رصد مورد مختلف انرژی هایمحدوده در آن تابپس تابش امکان صورت در تا شود،

  سریع خپاس زمان با جغرافیایی هایعرض از ایگستره در ها تلکسوپ از ایگسترده یشبکه بودن دسترس در ما،گا پرتو انفجارهای بودن

 به ختلفم رصدی ابزارهای با اپتیکی های تلسکوپ اخیر هایسال در .باشدمی ضروری خودکار کنترل هایسیستم از استفاده با حتی و

 جمله از ایران ملی رصدخانه متری 4.۳ تلسکوپ .اندپرداختهGRB  رویدادهای از زیادی تعداد اپتیکی تاپپس دادهای تحلیل

 هایفوران اپتیکی تاپپس کردن دنبال در بالایی بسیار پتانسیل جغرافیایی، فردمنحصربه منطقه یک در قرارگرفتن با که است هاییتلکسوپ

 .باشد می هاآن رصد شبکه به اتصال و گاما پرتو
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 با روش تراوش نوترینویی ایبیه سازی انفجار ابرنواختریِ رمبش هستهش

 1، علیرضا خصالی1نیارمیخدایار تقی

 گروه فیزیک نظری، دانشکده فیزیک دانشگاه مازندران1

  چکیده

برابر جرم خورشید میپردازیم.  1۰ای با جرم ستاره مادر در این مقاله به بررسی روشی تقریبی تراوش نوترینویی برای شبیه سازی دو بعُدی ابرنواخترهای رمبش هسته

ر هایی که دسازی با روشقایسه نتایج این شبیهمتری در نزدیکی ستاره نوترونی مرکزی انجام شده است. با م 444های ها با وضوح بالا با اندازه شبکهسازیاین شبیه

وترینویی یاد ر گرمایش نها تابع توزیع بولتزمن نوترینوها متحول میشود، میتوان دید این روش توانایی تولید انفجار ابرنواختری توسط آنچه از آن بعنوان سازوکاآن

 میشود را برای برخی از مقادیر گرمایشی را دارد. 

SIMULATION OF CORE COLLAPSE SUPERNOVA EXPLOSION BY NEUTRINO 

LEAKAGE  

1, Alireza Khesali1Khodayar Taghiniyarami 

Theoretical Physics Group, Physics Faculty, University of Mazandaran1 

Abstract 

Neutrino leakage method for simulation of core collapse supernova is considered in this 

literature in 2D for stellar progenitor of 15M⊙. The resolution of the simulation is about 

488m of mesh size near the central neutron star. By comparison of the neutrino leakage 

by those methods which evolve the neutrinos Boltzmann distribution function, one can 

provide the explosion in the manner that is called neutrino heating in the gain region and 

revival of the stalled accretion shock front.. 

 .مقدمه1

خررود یعنرری همجوشرری   برابررر جرررم خورشررید برره مراحررل پایررانی حیررات      4ای بررا جرررم اولیرره بیشررتر از   هنگررامی کرره سررتاره  

هسررته آهررن کرره فرآینرردی گرمرراگیر اسررت میرسررد، پایررداری هسررته سررتاره تنهررا وابسررته برره تبهگنرری الکترونرری اسررت و از             

𝑀𝑐ℎرابطررره تعرررادل هیدروسرررتاتیک    = 1.457(2𝑌𝑒)
2𝑀⊙  آیرررد کررره در آن  بدسرررت مررری𝑀𝑐ℎ   جررررم چاندراسرررخار و

𝑌𝑒    تلاشررری نررروری هسرررته آهرررن )   . وجرررود دو فرآینرررد   [1]فراوانررری نسررربی الکتررررون اسرررت𝛾 +  56𝐹𝑒  → 13𝛼 +

4𝑛 − 124.4Mev)    نررروترون تبررردیل  4اترررم هلیررروم )آلفرررا( و   1۳کررره در آن هسرررته آهرررن توسرررط فوترررون )گامرررا( بررره

−𝑒میشرررود و همچنرررین فرآینرررد جرررذب الکتررررون توسرررط هسرررته عناصرررر سرررنگین          + (𝑍, 𝐴) → 𝜐𝑒 + (𝑍 − 1, 𝐴) 

اتیک و همچنرررین برررا کررراهش فروانررری نسررربی الکتررررون و    باعرررث کررراهش فشرررار لازم بررررای برقرررراری تعرررادل هیدروسرررت   

هرررای بیرونررری هسرررته آهنررری، هسرررته مرکرررزی از حالرررت    کررراهش جررررم چاندراسرررخار و ادامررره برافرررزایش جررررم از لایررره   

هیدروسررتاتیک خررارج شررده و شررروع برره رمرربش میکنررد. بررا ادامرره ایررن رمرربش و همچنررین پراکنرردگی نوترینوهررای تولیررد             

1014گرررالی ترررا مرتبررره شرررده در هسرررته مرکرررزی سرررتاره، چ  gr

cm3
افرررزایش یافتررره و در ایرررن نقطررره معادلررره حالرررت بعلرررت   

ی مرکررزی صررلب  ای صررلب میشررود و بررا برخررورد جرررم برافزایشرری اطررراف هسررته برره ایررن هسررته         وجررود نیررروی هسررته  

شررده، مرروج شرروکی تولیررد میشررود کرره برره آن فرآینررد شرروک سررریع گفترره میشررود و ایررن مرروج در محرریط اطررراف هسررته              
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یابرررد. امرررا نشررران داده شرررده هسرررت ایرررن شررروک در نهایرررت در مقابرررل جررررم رمررربش اطرررراف هسرررته بررره مررروج گسرررترش م

.  [2]ای اطررراف هسررته مرکررزی سررتاره را نرردارد   برافزایشرری یررا مرروج ایسررتاده تبرردیل شررده و توانررایی انفجررار محرریط سررتاره       

هررای آزاد شررده و در ادامرره  ونامررا بررا عبررور ایررن مرروج شرروک، لایرره هررای اطررراف هسررته مرکررزی مملررو از پروتررون و نرروتر         

رمرربش هسررته مرکررزی سررتاره و آزاد شرردن نوترینوهررا، ایررن نوترینوهررا طبررق نظریرره الکترومغنرراطیس ضررعیف بررا پروتررون              

هرررای بیرونررری واکرررنش نشررران داده و طررری فرآینررردی کررره بررره گرمرررایش نوترینرررویی معرررروف اسرررت  و نوترونهرررای آزاد لایررره

 افتد.                                           ثانیه اتفاق می 1میگردد. کلیه این فرآیندها در کمتر از  باعث احیای شوک ایستاده و انفجار ستاره

 .روش محاسباتی و تراوش نوترینویی2

سرررازی انفجرررار ابرنرررواختری توسرررط گرمرررایش نوترینرررویی بایرررد معرررادلات هیررردرودینامیک و معرررادلات         بررررای شررربیه 

اسرررتفاده شرررده  FLASHافرررزار بولتزمررران بصرررورت همزمررران حرررل شرررود. بررررای حرررل معرررادلات بصرررورت اویلرررری از نررررم 

انررررژی ویرررژه ذرات  . در ایرررن معرررادلات چگرررالی، سررررعت، انررررژی ویرررژه، نسرررب فروانررری ذرات، و میرررانگین      [3]اسرررت

ای بررا سررازی دو بعرردی در مختصررات اسررتوانه   بنرردی برررای شرربیه  توسررط معررادلات هیرردرودینامیک متحررول میشررود. شرربکه     

مترررر در کمتررررین حالرررت بررروده  444کیلرررومتری مرکرررز سرررتاره انررردازه شررربکه  144کررره در فاصرررله کمترررر از  104Kmشرررعاع 

هرررزار  14ه شررربکه هرررا افرررزایش پیررردا میکنرررد ترررا در فاصرررله     کیلرررومتری و ... انرررداز  444، 444،  244و در شرررعاع هرررای  

کیلرررومتر میرسرررد. بررررای حرررل معرررادلات بولتزمررران بایرررد ترررابع توزیرررع بولتزمررران  در   2۰4هرررا بررره کیلرررومتری انررردازه شررربکه

𝑓حالرررت کلررری در دوبعرررد ) = 𝑓(𝑥, 𝑦, 𝜃, ∅, 𝜀, 𝑡))  متغییرررر اسرررت حرررل گرررردد کررره بسررریار زمرررانبر بررروده و    ۰کررره دارای

(، عررردد Qرود. بجررای تررابع توزیرررع بولتزمرران میترروان از تررابعی کررره بیررانگر نرررخ تابشرری)        رایررانش ابررری برررالا مرری   هزینرره  

هررای مختلررف نوترینررو باشررد اسررتفاده کرررد.    هررا یررا طعررم لپتررونی یررا هررر تررابعی کرره بیررانگر تحررول نسررب فراوانرری الکترررون      

 یابتدا طبق رابطه

𝜏𝜐 𝑖 = ∫ 𝜅𝑡(𝜐𝑖)d𝑟
∞

𝑟

                                                                                                                                              (1) 

 

 

 

 

 

 

 

پراکنرردگی و جررذب برروده کرره بررا مقرردار تبهگنرری در رابطرره برروده و مقرردار     کرره مجمرروع  برره محاسرربه عمررق کرردری میپررردازیم  

 آید:های سنگین نوترینو صفر و برای نوترینوهای الکترون از رابطه زیر بدست میتبهگنی برای طعم

 [1]ابرنواخترر و انفجا یینوینوتر شی. مراحل رمبش، گرما۰شکل 
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𝜂𝜐 𝑖 = 𝜂eq 𝜐 𝑖
(1 − 𝑒−𝜏𝜐 𝑖)                                                                                                                                  (2) 

و رسرریدن برره همگرایرری میترروان مقررادیر کرردری و تبهگنرری را محاسرربه کرررد و بررا اسررتفاده از منبررعِ             2و  1بررا تکرررار رابطرره   

از هرررای کررردر و شرررفاف محاسررربه کررررد. مرررا در اینجرررا برررا اسرررتفاده   ( نوترینرررو را بررررای محررریطQمیتررروان نررررخ تابشررری )

مربرروط  diffمربرروط برره تررابش آزاد و    freeیررابی بررین ایررن دو محرریط نرررخ کلرری تابشرری نوترینررو را محاسرربه کرررده)        درون

 :[4]به پخش است(

Qleak eff,𝜐𝑖
=

Qleak free,𝜐𝑖

1 +
Qleak free,𝜐𝑖

Qleak diff,𝜐𝑖

                                                                                                                            (3) 

 و از این مقدار، میزان نرخی که مربوط به گرمایش نوترینویی هست کسر میگردد:

Qheat 𝜐 𝑖
(𝑟) = 𝑓heat

𝐿𝜐𝑖

4𝜋r2
〈
1

𝐹𝜐𝑖

〉 𝜎 𝜐 𝑖

𝜌𝑋(𝑛, 𝑝)

𝑚amu
𝑒−2𝜏𝜐𝑖                                                                                (4) 

𝐿𝜐𝑖کررره در آن 
〉درخشرررندگی،  

1

𝐹𝜐𝑖

و بررررای پخرررش، بینهایرررت اسرررت ،   1درجررره اوج پیشرررروی کررره بررررای ترررابش آزاد     〈

𝜎 𝜐 𝑖
سرررطح مقطرررع جریررران بررراردار جرررذب نوترینرررو یرررا پرررادنوترینو توسرررط پروترررون یرررا نررروترون برررر حسرررب تئررروری      

نیرررز فررراکتور قابرررل تنظیمررری اسرررت کررره میتررروان دیرررد بررره ازای چررره مقرررداری از آن سرررتاره      𝑓heatالکتروضرررعیف اسرررت. 

( 2کی )شرررکل منفجرررره خواهرررد شرررد. در هرررر مرحلررره زمرررانی، معرررادلات هیررردرودینامیک دو بعررردی برررر روی شررربکه مشررر   

حررل میشررود و مقررادیر چگررالی، دمررا، و نسرربت فراوانرری الکترررون بدسررت آمرراده بررا درون یررابی بررر روی شرربکه قرمررز رنررگ           

یررک بعرردی اسررتفاده میشررود و ایررن رونررد در کررل زمرران مررورد نظررر          4و  ۳شررعاعی بعنرروان ورودی برررای حررل معررادلات     

نشرران  2تررای آن در شررکل   4عی قرمررز رنررگ )فقررط   شرربکه شررعا   ۳۷تکرررار میشررود تررا شرربیه سررازی کامررل شررود. در کررل       

ناحیررره ذخیرررره سرررازی در   1444ای از یکررردیگر قررررار دارد و شرررامل  درجررره ۰داده شرررده( کررره هریرررک برررا فاصرررله تقریبرررا   

یررابی شررده از معررادلات هیرردرودینامیک بعنرروان ورودی بررروی آن قرررار میگیرررد        راسررتای شررعاع هسررت کرره مقررادیر برررون     

فواصررررررررررل  هررا در ایررن ناحیرره کرره تررا شررعاع نرریم کیلررومتری 

بصرررررررررورت  هرررا( یکسررران و بعرررد از آن )فواصرررل ناحیررره  

        لگاریتمی افزایش میابد.
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 .نتایج3

برابر جرم خورشید با دو فاکتور گرمایشی متفاوت است که از لحظه شروع  1۰سازی یک ستاره مادر بجرم شبیهشکل زیر نتایج حاصل از 

 میلی ثانیه پس از آن که تحت گرمایش نوترینویی بوده نمایش داده شده است : 414موج شوک سریع تا 

 

( در ردیف پایین میتوان مرحله به مرحله شاهد افزایش موج شوک تا شعاع 14۰شکل بالا نمودار آنتروپی ابرنواختری است که با تنظیم فاکتور گرمایی)معادل با : ۳شکل 

س از ایجاد موج شوک سریع، دیگر افزایش میلی ثانیه پ 414کیلومتری تا لحظه  ۳44بعد از افزایش تا شعاع  1کیلومتری بود اما در ردیف بالا با فاکتور گرمایی  1444

 نمیابد و رمبش مواد بیرونی مانع انفجار میگردد. 

 گیری . نتیجه4

که در آن تابع بولتزمان دارای تحول میشود میتوان دید با روش  Kuo-Chuan Pan[5]از   24و شکل  4با جدول  ۳با مقایسه نتایج بخش 

قعگراتر هستند سازی هایی که از لحاظ فیزیکی وا،میتوان انفجارهایی با خصوصیات نزدیک به شبیهتراوش نوترینویی و تنظیم فاکتور گرمایی

تولید نمود که دارای آنتروپی، انرژی انفجار، تحول شعاع موج شوک تقریبا مشابه هستند و مزیت این روش در صرفه جویی در زمان و 

ختلف ستاره ای، حالات مگری )فارغ از شیوه انتفال نوترینو( مانند معادله حالات هستههای فیزیکی دیمنابع رایانش ابری بوده و میتوان جنبه

 مادر و ... که انفجار ابرانواختر را کنترل میکنند را در زمان کمتری بررسی نمود.
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 یتنسبیقرص برافزایشی  (sTDEمدی)وبررسی سرعت جرم بازگشتی با رویداداختلالی جذر

 ای پرجرمدراطراف سیاهچاله
 2معین مقدس محبوبه،دکتر 1، دکتر جمشید قنبری1اعظم السادات قاسمی

 گروه فیزیک، دانشگاه تحصیلات تکمیلی خیام )مشهد(، مشهد 1

 دانشکده علوم پایه، دانشکاه کوثر)بجنورد( ، بجنورد 2

 چکیده
 .کنیمبررسی می وپی غیرنسبیتی و نسبیتیترز کامل در مدل نیوتنی و فشار پلی گارویدادهای اختلالی جذر و مدی با تعیین فشارجرم بازگشتی در سرعت در این مقاله 

ها نشان ودارشود. نمهای غیرنسبیتی و بطور خاص نسبیتی بررسی میجرم بازگشتی در اختلال کامل بدون چرخش و همچنین با چرخش در مدل نیوتنی و مدلسرعت 

های بعدی کاهش و ثابت شدن سریع سرعت جرم بازگشتی های اولیه افزایش سرعت بازگشت مواد را داریم که در زماندهد در اختلال کامل بدون چرخش در زمانیم
اد در قرص شکل گرفته را دارد. این که ستاره با اختلال کامل همراه با چرخش یا وجود اینکه در ابتدا افزایش صعودی چند برابری مودر حالی  را شاهد خواهیم بود،

بعدی برای هر دو حالت اختلال شاهد کاهش و ثابت ماندن میزان سرعت بازگشت جرم خواهیم بود.  هایباشد که در زمانمیزان در چرخش پس رونده بیشتر هم می

 های آخر را شاهد هستیم.. در مشتق لگاریتمی گرفته شده در هر دو حالت اختلال، ابتدا افزایش و سپس کاهش و افول شدید مواد در زمان

 پتروپ نسبیتی و غیرنسبیتی. پلی -ذرومدیرویداد اختلالی ج -: سرعت جرم بازگشتیکلمات کلیدی

 

The mass fallback rate relativistic accretion disk (TDEs), case study: around the 

massive black hole  

A. GHasemi1, J. GHanbari1, M. Moeen Moghaddas2  
1 Department of Physics, Khayyam University of Mashhad, Mashhad 

2 Department of Sciences, Kosar University of Bojnord, Bojnord 

 

Abstract  
 

In this article, we investigate the mass fallback rate in tidal disruption events by determining the non-relativistic 

and specifically relativistic polyentropic gas pressure. The mass fallback rate is investigated in complete 

disruption without rotation and rotation in Newtonian mode, non-relativistic and especially relativistic modes. 

The figures show that in the complete disruption without rotation in the early times we have an increase in the 

fallback rate of material and in the later times decrease and stabilization of the mass fallback rate,. In the 

prograde stellar spin increases the peak of mass fallback rate whereas the retrograde stellar spin decreases the 

peak of mass fallback rate, and in the following times, decrease and a constant amount of mass fallback rate for 

both disruption states. In the logarithmic Study derivative taken in both states of disruption, first an increase and 

then a decrease and a sharp decline of the material in the last times. 

. 

 Key words: mass fallback rate - tidal disruption events- non-relativistic and relativistic polytrophic. 
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ای سرگردان در فضای میان ستارهای یا یک جرم شبه ستاره پدیده ای است که در آن یک ستاره (TDEs) رویدادهای اختلالی جذر و مدی 

به دام  اشد،بگرانش سیاهچاله از خودگرانشی ستاره بیشتر دراطراف سیاهچاله یا نزدیک به شعاع گرانشی سیاهچاله قرار بگیرد، در حالیکه 

شعاع شود. میرد و متلاشی دهد، ستاره به بقایای ازمواد، گاز و غبار خمدی که رخ میوگرانش سیاهچاله خواهد افتاد و طی فرایند جذر

مدی یا شعاع وشود. ستاره قبل از ورود به شعاع جذرمدی یا شعاع بحرانی نامیده میودهد، شعاع جذررخ می TDE آن در بحرانی که

قوط آزاد ا دچار سشود و بقایکند، پس از آن نقطه، فشار داخلی و خودگرانشی فوراً ناچیز میتعادل هیدرواستاتیکی دقیق را حفظ می بحرانی

ای تحت گرانش سیاهچاله، روی مداری به حالت فشرده شده افتد. مواد یا بقایای ستارهدر این شعاع اتفاق می TDEشوند که بالستیک می

ر بوجود کند، که ایجاد اتفجاری در حد انفجار یک ابر نواختسیاهچاله عبور می (periapsis) بدون پراکندگی به اطراف از نزدیکترین نقطه

و  n=1.5تروپ پلی ضریب مدی را در مدل نیونتی، غیرنسبیتی باواین مقاله سرعت جرم بازگشتی با رویدادهای اختلالی جذر در. آیدمی

زمان اولیه ستاره در  مدی و رویدادهای اختلالی جذرجرم بازگشتی کامل در  سرعتمدل کنیم: بررسی می n=3 تروپبا ضریب پلی نسبیتی

چرخاند، در این حالت ستاره کاملا مختل شده است که حالت اختلالی را می مدی، ستارهوچرخش هست و فعل و انفعالات جذربدون 

باشند، رونده رونده و یا پسچرخش  که ممکن است پیش باگوییم، در حالی که سرعت بازگشت جرم، ستارگان کامل یک ستاره نیز می

، فرصتی عالی برای مطالعه  TDE .شودشود، که این خالت اختلالی کامل بهمراه چرخش ستاره بیان میمیمدی نادیده گرفته وچرخش جذر

همچنین مدلی برای خروجی های یک قرص فوق ادینگتون بدست آمد که در آن نسبت سرعت خروج جرم  ،کندپدیده برافزایش فراهم می

لیندکوئیست،  -مدارهایی با شعاع مرکزی معین در مختصات بوی .Strubbe&Quataert (2009) به سرعت برافزایش جرم ثابت است 

   Michael Kesden. شودحداکثر چرخش سیاهچاله ضد تراز با تکانه زاویه ای مداری باشد، منجر به بزرگترین اوج سرعت برافزایش می

که تعیین فشار با  αبا وشکسانی  (TDEs) ر و مدیجذ یزمانی برای رویدادهای اختلال یک مدل برافزایش نسبیتی تحول ایجاد  (2012)

هایمان بر اساس مشاهدات کالیبره کردن مدل. T. Mageshwaran and Sudip Bhattacharyya (2020)باشد. می )پلی تروپ( گاز فشار

ROSAT    و کهکشان تکامل کاوشگرGALEX  و سیستم واکنش سریعPan-STARRS گذرا پالومارPTF  و تلسکوپ بزرگLSST  

-Pan های آتی مانند نظرسنجی مد در وهای مشاهده مرتبط با مطالعه رویدادهای اختلال جذربینی شده است. برخی از چالشپیش

STARRS  کند و در زمان فعلی ممکن است تعداد بیشتری از رویدادها شناسایی شده باشند حداقل چندین رویداد در سال را شناسایی می 

Linda E. Strubbe and Eliot Quataert (2009) . 

ومدی با زمان چه وابستگی در روند بازگشت مواد مختل شده از ستاره در رویداد اختلالی جذرسرعت -1:بیان سوال های اصلی و فرعی

بازگشت جرم مواد مختل شده کامل از ستاره در حالت بدون چرخش و با  سرعتو تفاوت تشابه  – 2شکل گیری قرص خواهد داشت؟  

ررسی ب تروپی غیرنسبیتی و نسبیتیهای که فشار گاز پلیچرخش در رویداد اختلالی جذر ومدی در مدل نیوتنی که فشار گاز کامل با مدل

 شود؟

تلالی جذرومدی در اختلال کامل ستاره بدون چرخش و اختلال بنابراین در این مقاله تعییرات جرم بازگشتی به زمان برای رویدادهای اخ

ورد مقایسه م کامل در مدل نیوتنی و فشارگاز پلی تروپی در مدل نسبیتی و غیرنسبیتیفشار گازکامل ستاره با چرخش ستاره و در نظر گرفتن. 

 دهیم.قرار می

 روابط ریاضی-2
    دینامیک رویداد اختلال جذر و مدی 

𝐹𝑠𝑔 = 𝐹𝑡𝑖𝑑𝑎𝑙 ± 𝐹𝑟𝑜𝑡                                                                                                                            (1) 
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 [1]شعاع جدر ومدی سناره با سیاهچاله
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 ((Lodato 2010   جرم بازگشتی سرعتدر حالت نیوتنی 
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 در حالت گاز پلی تروپی 
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 رابطه فشار و چگالی در حالت پلی نروپی
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داریم که در زیر تعریف شده  2جرم بازگشتی  رویداد اختلالی جذر و مدی برای گاز پلی تروپی غیرنسبیتی و نسبیتی از رابطه  سرعت

 [1]است.

𝑀̇𝑓 =
4𝜋𝑏

3

𝑀∗

𝑡𝑚    𝑖𝑛

𝜏
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ستاره مختل کامل شده و بدون [1] غیرنسبیتی مطابق مقاله  مدلترین قسمت قرص شکل گرفته شده در زمان، جرم بازگشتی دردرونی

 گیریم.در نظر می   K=1،رخش باشدچ

tm    in = 40.8 d M6

1
2 m

1
5 K

−3
2                                                                                                                        (19) 

رخش ستاره در جهت حرکت سیاهچاله )پیش رونده( و یا خلاف جهت چدر حالت دوم اختلال کامل، ستاره مختل کامل شده در حالی که 

 ) چرخش بدور خود (𝜴𝒃𝒓 =break up شود.رونده( باشد، به صورت زیر تعریف میسیاهچاله )پس 

𝝀 =
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 فرضیات حل مسئله که داریم:

𝑚 =
𝑀∗

𝑀ʘ
= 1   ,   𝑅∗ = 𝑚0.8 𝑅ʘ    ,   𝑀6 = 

𝑀⦁

106𝑀ʘ
= 1                                                                          (23) 

 

     .  n=3   رار دادنقتوانیم استفاده کنیم با در مدل نسبیتی از رابطه غیر نسبیتی می  
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 سرعت جرم بازگشتی در رویداد اختلالی کامل بدون چرخش در مدل نیوتنی)سمت راست( و اختلالی کامل با چرخش )سمت چپ(.   -1تصویر

nحل انتگرال پلی تروپ لین امدن برای مدل غیرنسبیتی   = 1.5  , Γ =
5

3
nومدل نسبیتی   = 3  , Γ =

4

3
در تصویر زیر نشان داده  

 .است شده

 

نسبیتی در سرعت جرم امدن برای مدل نسبیتی و غیر –)سمت چپ( حل فرمول انتکرال لیمن و امدن -)سمت راست( نمودار بدست آمده معادله لین -2تصویر

  بازگشتی 
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     نسبیتیاختلال کامل بدون چرخش برای رنگ آبی خالت غیرنسبیتی و رنگ زرد  -3تصویر 

 
 اختلال کامل با چرخش برای رنگ آبی خالت غیرنسبیتی و رنگ زرد نسبیتی  -4تصویر

                                          

سرعت جرم بازگشتی حالت بدون چرخش در مدل پلی نروپی غیرنسبیتی و نسبیتی، صعودی شدن سرعت بازگشت جرم را در زمان  برای

 دهد، در حالت نسبیتی سرعتاولیه داریم که سرعت بازگشت جرم در لحظات بعدی ثابت ماندن وکاهشی شدن برگشت مواد را نشان می

مدی کامل ورنسبیتی نشان داده است، حالت دوم، سرعت بازگشتی جرم در رویداد اختلالی جذربازگشت جرم بیشتری را نسبت به مدل غی

رونده )که در جهت چرخش سیاهچاله ستاره تروپی غیرنسبیتی و نسبیتی نشان داده شد که با وجود چرخش ستاره چه پیشبا مدل پلی

یابد های پایانی بازگشت مواد بطور تدریجی و ثابت ادامه میزمان چرخش دارد( سرعت بازگشت مواد ابتدا صعودی و افزایشی شده و در

 رونده باشد را نشانتر از زمانی که ستاره پیشروندگی)در جهت خلاف چرخش سیاهچاله( سرعت بازگشت جرم ابتدا صعودییا در پس

 باشد.دهد و افزایشی شده و در زمان های پایانی بازگشت مواد بطور تدریجی و ثابت میمی
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مشتق لگاریتمی سرعت بازگشت جرم برای اختلال کامل بدون چرخش)سمت راست تصویر( و اختلال کامل با چرخش )سمت چپ تصویر بالا(   -6تصویر 

 های غیرنسبیتی در) بالا( و نسبیتی  در )پایین(برای حالت

 

ن راست( که مدل نسبیتی و غیرنسبیتی در اینجا بظور یکسامشتق لگاریتمی سرعت بازگشت جرم برای اختلال کامل بدون چرخش)سمت 

دهد. اختلال کامل با چرخش برای سپس در زمان های بعدی سرعت بازگشت جرم، کاهشی را نشان می و منطبق بر هم ابتدا افزایش و

بعدی کاهش  هایحالی که در زمان های غیرنسبیتی و نسبیتی نشان داده شد که ابتدا با افزایش سرعت جرم بازگشتی روبرو هستیم درمدل

 شدید مواد یا بقایای اختلالی و سرعت جرم بازگشتی را شاهد خواهیم بود.

 

 نتیجه گیری 
جرم  رعتسکه افزایش یا کاهش بطوریکنیم، مدی قرص نسبیتی را بررسی میوسرعت جرم بازگشتی رویداد اختلالی جذر این پژوهش در

بازگشتی مستقیم بستگی به جرم ستاره دارد که در این پژوهش جرم ستاره برابر جرم خورشید در نظر گرفته شد و همچنین که ستاره 

دهای جرم بازگشتی در رویدا سرعتدر این مقاله رونده داشته باشد، تفاوت خواهد داشت. چرخش نداشته باشد یا چرخش پیشرونده یا پس

لی تروپ ز پگاتعیین فشار بدون چرخش و همچنین با چرخش در مدل نیوتنی که فشار گاز کامل برقرار است و زمانیکه یمدواختلالی جذر
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دهد در اختلال کامل بدون چرخش یا با چرخش ها نشان مینمودار .های غیرنسبیتی و بطورخاص نسبیتی بررسی شدحاکم است برای مدل

های بعدی کاهش و ثابت گیری قرص نازک را داریم که در زمانبازگشت مواد و شکل سرعتزایش های اولیه افدر مدل نیوتنی، در زمان

ر اختلال کامل که دجرم بازگشتی و از بین رفتن قرص شکل گرفته بدلیل افول جرم بازگشتی را شاهد هستیم، در حالی سرعتشدن سریع 

گیری قرص د و بعد شکلافتایش بازگشت جرم با سرعت بیشتر اتفاق میتروپی نسبیتی نسبت به غیرنسبیتی افزبدون چرخش در مدل پلی

تروپی نسبیتی نسبت به غیرنسبیتی یا وجود اینکه در ابتدا افزایش بازگشت جرم تداوم دارد. اختلال کامل همراه با چرخش در مدل پلی

بعدی شاهد کاهش تدریجی بازگشت جرم در زمان بیشتر  هایباشد که در زمانرونده بیشتر هم میصعودی دارد این میزان در چرخش پس

 افتد. بازگشت جرم اتفاق می سرعتو ثابت ماندن میزان 

در مشتق لگاریتمی گرفته شده در هر دو حالت اختلالی نیوتنی یا نسبیتی و غیرنسبیتی برای دو حالت بدون چرخش و با چرخش، ابتدا 

گیرد اما مدت . در هردو مدل قرص شکل مییمهای آخر را شاهد هستیشت مواد در زمانبازگ سرعتافزایش و سپس کاهش و افول شدید 

ه تر و قرص برافزایشی نسبیتی شکل گرفتزمان جرم بازگشتی در زمانیکه ستاره چرخش دارد، باعث تداوم بازگشت جرم در زمان طولانی

 کند..دی هم این را تایید میدر اثر این اختلال در زمان بیشتری ماندگار خواهد بود که شواهد رص
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 ریخت شناسی میدان مغناطیسی در کپه های ابرهای تاریک فروسرخ
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 چکیده
ست وشه ای باشند. بدیهی اابرهای تاریک فروسرخ از تعدادی کپه ی پرجرم تشکیل می شوند که هر کدام از این کپه ها می توانند زادگاه ستاره ها به صورت منفرد یا خ

های  مندی میدان نور ناشی از ابرها تحت تاثیر جهت و قدرت شمیزان قطب د.مهمی در فرایند تحول کپه ها و زایش ستاره ها ایفا می کن که میدان مغناطیسی نقش

تعیین رصدی بنابراین عده ای سعی بر  .های مغناطیسی را مشخص کنند میدانقطبش می توانند شدت گیری این  مغناطیسی داخلی است. بنابراین محققین با اندازه

ما در این پژهش تلاش کردیم با استفاده از محاسبات عددی  و شبیه  مختلف ابرهای تاریک فروسرخ نموده اند. شدت و ریخت شناسی میدان مغناطیسی در نواحی

 را ترسیم نماییم. G34سرخ سازی و برنامه نویسی ریخت شناسی میدان مغناطیسی سه کپه از ابر تاریک فرو 

Magnetic Field Morphology in the Clumps of Infrared Dark Clouds  

 
A. Shsrifi1, M. Nejad-Asghar2  

1 Mazandaran University, Babolsar 
2 Department of Physics, Mazandaran University, Babolsar 

 

Abstract  
 

Dark infrared clouds consist of a number of massive Clumps, each of these Clumps can be the birthplace of stars 

individually or in clusters. It is obvious that the magnetic field plays an important role in the process of cluster 

evolution and star birth. 

  The degree of polarization of light caused by clouds is influenced by the direction and strength of internal 

magnetic fields. Therefore, researchers can determine the intensity of magnetic fields by measuring this 

polarization. Therefore, some people have tried to determine the intensity and morphology of the magnetic field 

in different regions of dark infrared clouds. In this project, we tried to draw the magnetic field morphology of 

three Clumps of dark infrared cloud G34 using numerical calculations and simulation and programming.  

 

 مقدمه

ها مرتبه میدان مغناطیسی از مرتبه چند صد میکرو گوس است در حالی که در اطراف آن میدان مغناطیسی از مرتبه چند ده میکرو IRDCدر 

ها نسبت به اطراف به چند ده برابر افزایش می یابد. چه عاملی باعث تقویت IRDCگوس است. پرسش این جاست، چگونه میدان در داخل 

ا نگاهی آزمایشگاهی یکی از گزینه ها که می توان در نظر گرفت جریان های الکتریکی درون کپه است که میدان مغناطیسی شده است. ب

باعث افزایش شدت میدان مغناطیسی می شود. یک ایده مطرح این است که چون میدان مغناطیسی به ذرات باردار گره خورده است و چون 

ی افزایش یافته در نتیجه خطوط میدان به همدیگر نزدیک شده باعث تقویت میدان محیط گازی است با جفت کردن ذرات به همدیگر، چگال

است.  ۳4می شود. پدیده جمع شدن خطوط میدان در اثر چگال شدن ذرات باردار.یکی دیگر از گزینه های مطرح بحث فلاکس فریزینگ

                                                           
30 flux freezin 
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ی است .ما در این پژوهش می خواهیم اثر دوران را بعنوان فرض اشتباه  [3]  یعنی شار میدان به ذرات میدان گره خورده که. بر اساس گفته

یک گزینه مناسب برای توجیه پدیده اختلاف میدان مغناطیسی در نظر بگیریم. چرا که اثردوران این پتانسیل را دارد که جریان بوجود آورد 

 در نتیجه میدان مغناطیسی درون کپه را تقویت کند.

 𝛇پارامتر غیر ایده آل بودن گاز 

یک رابطه   ζغیر ایده آل بودن گاز می باشد در واقع  را تعریف می کنیم که نشان دهنده  ζبرای بررسی بهتر چگالی جریان پارامتری بنام  

به چگالی را  ζخیلی پیچیده بوده که به سرعت نسبی وچگالی نسبی یون و الکترون و به مکان بستگی دارد. در این پژوهش ما تنها بستگی 

برای بررسی بیشتر مدلی را بصورت رابطه زیر ارائه می خواهد گذاشت  ζبررسی خواهیم کرد که چگالیده یا رقیق شدن گاز چه اثری بر 

 دهیم

(2                                                          )                                       η > 0   ζ ∝  𝑛−𝜂        که 

(1                                                    )                                                             ζ =  ζ
𝑐
 (

𝑛

𝑛𝑐

)
−𝜂

 

ζداریم  [2] از داده های رصدی و از 
𝑐
𝑛𝑐و همچنین چگالی در مرکز کپه برابر  10−4 = = 105 𝑐𝑚−3  با این روابط تا شعاع

nدر لبه های کپه و در فضای خارج از کپه یعنی جایی که چگالی برابر را بدست آوریم.  ζمی توانیم  Rکپه  = 103 𝑐𝑚−3  رفتار

 ( توجه کنید.0-0در لبه و خارج آن مقدار ثابتی خواهد شد که بصورت کلی به شکل ) 𝐽𝜙 چگالی جریان 

 چگالی جریان

برای چگالی یونها در ابرهای مولکولی می توان ارتباطی بین آنها و چگالی خنثی ها پیدا کرد در واقع مشخص کردن رابطه دقیق 

بسیار پیچیده است. که شامل یونیدگی توسط مکانیسم های مختلف و بازترکیب الکترونها و یونها بر روی دانه ها می   nو  𝑛̅𝑖بین 

𝐽 (2171گردد.)مقاله المی گرین  =  𝐽𝜙𝑒̂𝜙  و𝐽𝜙  ≈ ζe 𝑛̅𝑖𝜛Ω   چون یون ها با خنثی ها چسبیده هستند در نتیجه سرعت آنها با سرعت

≈  𝑉⃑سرعت خطی آن بصورت در نظر گرفتیم  zکپه یکی می شود. از آنجایی که چرخش کپه را دور محور   𝜛Ω𝑒̂𝜙  و جریان بصورت

𝑗 ≈ ζe𝑛𝑖𝑉⃑    خواهد بود . در پژوهش های گذشته مقدارζ   را ثابت و برابر𝜁 = در نظر گرفته اند اما ما در این پژوهش می  10−4

در مرکز کپه زیاد و در لبه ها کم می شود  𝐽𝜙خواهیم آن را به چگالی منتسب نموده اثرات آن را بررسی کنیم. از دیدگاه فیزیک مسئله 

𝑛̅𝑖( و 2ر کپه ارتباط بین ذرات باردار زیاد می شود. با قرار دادن رابطه )افزایش چگالی در کپه یعنی د = 𝑐 (
𝑛

𝑛𝑐
)
0.4

 داریم  𝐽𝜙در رابطه   

(0                                        )                                                     𝐽𝜙 = 𝜁𝐶 (
𝑛

𝑛𝑐
)
−𝜂

𝐶𝑒 (
𝑛

𝑛𝑐
)
0.4

𝜛Ω 

(2                        )                                                 𝐽𝜙 = 𝜁𝐶𝐶𝑒Ω(
𝑛

𝑛𝑐
)
0.4−𝜂

𝜛                        𝑟 ≤ 𝑅 

0.4از مرکز تا لبه کپه ایجاب می کند که  𝐽𝜙کاهشی بودن  − 𝜂  0مقداری مثبت باشد در نتیجه < 𝜂 <  خواهد  0.4

 𝐽𝜙 = 𝜁𝐶𝐶𝑒Ω(
𝑛

𝑛𝑐
)
0.4−𝜂

𝜛= 90.72× 10−14    
esu

c𝑚−2𝑠
  

η0.4تابع نزولی است یعنی  𝐽𝜙بر اساس نتایج رصدی بر اساس  [2]از مقاله  0 و مثبت است در نتیجه   < < η < ما برای  0.4

در مرکز کپه بیشترین مقدار است و  𝐽𝜙را بدست آوریم. مقدار  𝐽𝜙مدل سازی می بایست در همه نقاط درون و بیرون کپه مقدار 
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هرچه از مرکز به سمت لبه ها می رویم مقدار آن کاهش می یابد از لبه نیز با افزایش شعاع و فاصله از مرکز کپه به سمت بیرون 

𝐽𝜙  کم به سمت صفر می رود ما می خواهیم برای توجیه این رفتار مدلی ارائه دهیم که در یک شعاع فرضی کمbR  برابر صفر شود مانند

 شکل کلی زیر.

 
از مرکز کپه که در آنجا چگالی جریان مقدار ثابت صفر  bRهمچنین در فاصله  R( نمای کلی چگالی جریان را در بازه بین مرکز و لبه کپه به شعاع 1شکل)

 شده است

 که رابطه زیر را برای آن ارائه می دهیم 

(3   )                                        𝐽𝜙 = 

{
 
 

 
 ζ

𝑐
eΩC (

𝑛𝑟

𝑛𝑐
)
0.4 −𝜂

 𝜛                                                𝑟 ≤ 𝑅

ζ
𝑐
eΩC (

𝑛0

𝑛𝑐
)
0.4 −𝜂

 𝜛 
𝑅𝑏−𝑟

𝑅𝑏−𝑅
           𝑅 ≤ 𝑟 ≤ 𝑅𝑏                     

0                                                                              𝑅𝑏 ≤ 𝑟

 

ها پرداختیم. می خواهیم میدان مغناطیسی ناشی IRDCدر ابتدای این پژوهش ما به بررسی شکل و ساختار میدان مغناطیسی کپه های درون 

سی می کنیم که آیا یکنواخت است و ساختار آن چگونه است. دوم اینکه شدت را بدست آوریم. شکل آنرا نیز برر Jاز چگالی جریان  

می چرخید،  Zمولفه داشت و دور محور  φرا در راستای   Jمیدان ناشی از دوران و اندازه آن از چه مرتبه ای است.تا اینجا در گذشته بردار 

𝐽به عبارتی  = 𝐽𝜑(𝜛, 𝑍)𝑒̂𝜑  می خواهیم میدان مغناطیسی ناشی از این را بدست آوریم. می دانیم برایJ  و میدان مغناطیسی قانون آمپر

 برقرار است 

∇ × 𝐵⃗⃑ =
4𝜋

𝐶
𝐽 =

4𝜋

𝐶
𝐽𝜑(𝜛, 𝑍)𝑒̂𝜑      و B =B(𝜛, 𝑍) 

در   𝐵𝑧در معادله هلمهولتز صدق می کند و  𝐵𝜛ساختار معادله هلمهولتز را به خود گرفته است.  آنگاه با حل در مختصات استوانه ای

معادله پواسون . حال باید این معاله ها را به روش عددی حل کنیم. یکی از گزینه های پیشنهادی برای حل معادله به روش عددی روش 

FISHPACK است که برای حل عددی معادله با این روش نیازمند فرض هایی هستیم برای این کار ابتدا راستای ( افقϖ   را از ) ها i 

تقسیم بندی می کنیم  تا بصورت شطرنجی تکه های    j= m+1تا    j =1 ها ( را از Z و سپس راستای عمودی )  i = m+1تا    1=

 برای ترسیم خطوط میدان مغناطیسی از شیب استفاده کردیم. برای رفتن از هریک از تکه های ترسیم شده شطرنجی مربع شکل تقسیم شود. 

Δ𝑍به تکه دیگر باید رابطه 

𝐵𝑍
= 

Δ𝜛

𝐵𝜛
درجه بود در راستای  4۰باشد.بهترین کار این است که ترکیبی حرکت کنیم هرگاه زاویه کمتر از برقرار   

ϖ  درجه بود در راستای  4۰حرکت می کنیم و اگر بیشتر ازZ .حرکت می کنیم 
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 خطوط میدان در مرکز کپه فشرده تر است Zدر حال دوران حول محور MM1شکل خطوط میدان مغناطیسی برای یک برش از دایره عظیمه کپه    (2شکل )

 
 خطوط میدان در مرکز کپه فشرده تر است zحال دوران حول در  MM2شکل خطوط میدان مغناطیسی برای یک برش از دایره عظیمه    (0شکل )

 
 خطوط میدان در مرکز کپه فشرده تر است zدوران حول در حال  MM3شکل خطوط میدان مغناطیسی برای یک برش از دایره عظیمه کپه    (2شکل )

 

 مشاهده می شود شدت در مرکز کپه بیشترین مقدار است Zدر دوران حول محور  MM1( نمودار شدت میدان مغناطیسی برای کپه 3شکل )
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 مشاهده می شود شدت در مرکز کپه بیشترین مقدار است Zدر دوران حول محور  MM2( نمودار شدت میدان مغناطیسی برای کپه 2شکل )

 
 مشاهده می شود شدت در مرکز کپه بیشترین مقدار است Zدر دوران حول محور  MM3نمودار شدت میدان مغناطیسی برای کپه ( ۷شکل )

 

 نتیجه گیری
 چگالی جریان در مرکز کپه بیشترین مقدار است و هرچه از مرکز به سمت لبه ها می رویم مقدار آن کاهش می یابد  𝑱𝝓مقدار 

 شدت میدان مغناطیسی در مرکز کپه دورار بیشتر از نقاط لبه ای آن است 

 ه سمت لبه  فاصله می گیرد  خطوط میدان مغناطیسی در داخل کپه در مرکز کپه به هم فشرده تر می شوند و هرچه از مرکز کپه ب

 در می آیدبصورت خطوط موازی و یکنواخت  

 

 هامرجع 
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 کیهانی در اثر میدان اکسیونیی ای تابش زمینهتولید قطبش دایره

 
 دانیال لهرابی؛ سروش شاکری

 فیزیک دانشگاه صنعتی اصفهان ، اصفهان یدانشکده

 

 چکیده

 

۰۱،  ی جرممیدان اکسیونی در بازه، هدف ما بررسی اثر مقالهدر این    
−33

𝐞𝐕 ≤ 𝐦 ≤ ۰۱
−۷۲

𝐞𝐕  ی کیهانی است. برای این منظور، ای تابش زمینهبر قطبش دایره

یهان سپس تحول میدان اکسیونی را در ک آوریم. میرا بدست  سیموج الکترومغناطی انتشار یکرده و معادله مطالعهابتدا معادلات ماکسول در حضور میدان اکسیونی را 
ی قادیر قابل توجهمکه امکان تولید  خواهیم دید . پردازیممیای در تابش زمینه ها در تولید قطبش دایرهمختصراً بررسی کرده و به اثر اکسیون ی جرمیاین بازهاولیه برای 

 وجود دارد. هاشدگیفوتون برای برخی جفت-اکسیون برهمکنش ای در اثرقطبش دایره از

 

 

Generation of the CMB Circular Polarization due to Axion Field Effects 

 
D.Lohrabi; S.Shakeri  

Department of Physics, Isfahan University of Technology, Isfahan, Iran 

 

Abstract 
 

  In this paper, our goal is to investigate the effect of the axion field in the mass range of 10−33𝑒𝑉 ≤ 𝑚 ≤
10−27𝑒𝑉  on the circular polarization of the cosmic microwave background (CMB) radiation. For this purpose, 

we first review Maxwell's equations in the presence of axion field and obtain the equation of electromagnetic  

wave propagation. Then, we briefly discuss the evolution of the axion field in the early universe for different axion 

masses  and its effects on the generation of the CMB circular polarization is considered. We find that the sizable 

amount of the circular polarization can be produced due to the axion-photon interaction in the early universe. 

 

 قدمهم
باشد، یک منبع ی کیهانشناسی میاز مهمترین اکتشافات دوران معاصر در عرصه که ی کیهانی یادانیم، تابش ریزموج زمینههمچنان که می 

 ن منابع اطلاعاتی که در تابش زمینه وجود دارد،ی حاکم بر کیهان است. از مهمتریگیری و شرایط اولیهی شکلاطلاعاتی بسیار غنی از نحوه

ها های ذرات مدل استاندارد با فوتونموجود در آن است. از آنجایی که اندرکنش )احتمالی( ایو دایره )آشکارسازی شده( قطبش خطی

ود قطبش لذا وج ؛ها با ذرات مدل استاندارد قابل تولید نیستی فوتونهای سادهای صرفاً با اندرکنشکند، قطبش دایرهپاریته را حفظ می

الر کنند. ذرات اکسیونی از آنجا که شبه اسکهایی باشد که پاریته را نقض میتواند حاکی از وجود اندرکنشای در طیف تابش زمینه میدایره

ور خود را ای تبدیل کرده و حضهستند، ناقض پاریته بوده و قادرند قطبش خطی موجود در تابش زمینه را با تبدیل فارادی به قطبش دایره

برهمکنش  ای تولید شده در اثری قطبشِ دایرهتار برآنیم که به مطالعهبا تولید این نوع قطبش در طیف تابش زمینه نشان دهند. در این نوش

 های تابش زمینه بپردازیم که در مطالعات قبلی کمتر به آن پرداخته شده است.ها و فوتوناکسیون

 انتشار فوتون ها در حضور میدان اکسیونی
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   [1]: شودزیر نوشته می الکترومغناطیسی به صورت هایبا میدانها لاگرانژی اندرکنش اکسیون 

ℒ𝜙 = −
1

4
𝐹𝜇𝜈𝐹̃

𝜇𝜈 +
1

4
𝑔𝜙𝐹𝜇𝜈𝐹̃

𝜇𝜈 −
1

2
(𝜕𝜇𝜙)(𝜕𝜇𝜙) − 𝑉(𝜙)                                                                       (1) 

لاگرانژ است. با حل معادلات اویلرر ها حاکی از لزوم بازبینی معادلات ماکسول در حضور این میدانشدگی میان میدان اکسیونی و فوتونجفت

𝑉(𝜙) به صورت mها، تحت پتانسیل اکسیونی درجه دوم برای جرم ت ماکسول در غیاب چشمهمعادلا ،(1) برای لاگرانژی =
1

2
𝑚

2
𝜙

2 

 : [2]شودمعادلات ماکسول در حضور میدان اکسیونی به صورت زیر نوشته میاست. 

(◻ +𝑚
2
)𝜙 =

1

4
𝑔𝜙𝐹𝜇𝜈𝐹̃

𝜇𝜈                                                                                                                                         (2) 

𝜕𝜇𝐹
𝜇𝜈 = −𝑔𝜙𝐹̃𝜌𝜈𝜕𝜌𝜙                                                                                                                                               (۳) 

𝐹𝜇𝜈 که در آن = 𝜕𝜇𝐴𝜈 − 𝜕𝜈𝐴𝜇  .ی کولن، با فرض همگن بودن میدان اکسیونی و استفاده از پیمانه ( ۳)ی با استفاده از معادلهاست

 :[2]د ی زیر را برای موج منتشره در خلأ بدست آورتوان معادلهمی

◻ Α + 𝑔𝜙(𝜕𝜂𝜙)∇ × Α = 4                                                                                                                                            (4) 

 ی زیر:فوریهبا جداسازی متغییرها و استفاده از تبدیل  است.زمان همدیس  𝜂و  تانسیل برداری مغناطیسیپ A که در آن

𝐴̃𝑥,𝑦(𝑘, 𝜂) = (2𝜋)
−1

∫𝑒𝑖𝑘𝑧 𝐴𝑥,𝑦(𝑧, 𝜂)𝑑𝑧                                                                                                                    (۰) 

 شود:میی انتشار موج برحسب زمان همدیس در فضای تکانه، به صورت زیر نوشته معادله

𝐴̃′′
𝑥(𝑘, 𝜂) + 𝑘

2
𝐴̃𝑥(𝑘, 𝜂) + 𝜙′𝑖𝑘𝐴̃𝑦(𝑘, 𝜂) = 4                                                                                                              (۳) 

𝐴̃′′
𝑦(𝑘, 𝜂) + 𝑘

2
𝐴̃𝑦(𝑘, 𝜂) − 𝜙′𝑖𝑘𝐴̃𝑥(𝑘, 𝜂) = 4                                                                                                              (۷) 

  :تبدیل زیر استفاده از با

𝐴̃±(𝑘, 𝜂) = 𝐴̃𝑥(𝑘, 𝜂) ± 𝑖𝐴̃𝑦(𝑘, 𝜂)                                                                                                                                     (4) 

 :که به صورت زیر خواهند بود های راستگرد و چپگرد تبدیل کردهای انتشار موج را به حالتتوان حالتمی

𝐴̃±(𝑘, 𝜂) + (𝑘
2
± 𝑔𝑘𝜙′) 𝐴̃±(𝑘, 𝜂) = 4                                                                                                                            (.) 

 ( دانسته شود. ′𝜙لازم است تحولِ زمانی میدان اکسیونی ) 𝐴̃تر روشن است که برای بدست آوردن پارام

 تحول میدان اکسیونی

 :[1][5-4] آیدی تحول میدان اکسیونی به صورت زیر بدست می( معادله1با استفاده از لاگرانژی ) 

𝜙̈(𝑡) + ۳𝐻𝜙̇(𝑡) + 𝑚
2
𝜙 = 4                                                                                                                                               (14)  

𝑎( و فاکتور مقیاس)mپاسخ این معادله شدیداً به پارامترهای جرم ) ثابت هابل است.  Hکه در آن  ≡ 𝑎(𝑡)) ی و همینطور شرایط اولیه

در  ی ممکن برای میدان اکسیونیتوان با استفاده از حدهای تجربی موجود بر چگالی بیشینهی میدان را میمقدار اولیهمیدان حساس است. 

Ω𝜙,𝑚𝑎𝑥ی جرمی مورد نظر )که برابر است با بازه = 𝑀𝑝𝑙( با استفاده از مقادیر  4.41۳ = 2.4۳۰ × 14
2۷

Ω𝑚و   = ی زیر از رابطه ،4.۳1

[3-4]: 

Ω𝜙 =
.

۳
Ω𝑚(

𝜙0

𝑀𝑝𝑙
)

2
                                                                                                                                                              (11) 
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𝜙0برابر با  = 4.41۷ × 14
2۳

𝐻ت به زمان به صور هابل های تابش غالب و ماده غالب وابستگی ثابتدر دورهبدست آورد.   =
𝑎̇

𝑎
=

𝑝

𝑡
 

∝ 𝑎ه صورت ب فاکتور مقیاس  𝑎است، که در آن   𝑡𝑝 ی تابش غالب . برای دورهبا زمان رابطه دارد𝑝 =
1

2
𝑝ی ماده غالب و در دوره  =

2

۳
 

 : [5]شودبه صورت توابع بسل نوع اول و دوم به صورت زیر نوشته می (14) یپاسخ معادلهخواهد بود. 

𝜙(𝑡) = 𝑡1/2𝑎−3/2[𝐶1𝐽𝑛(𝑚𝑡) + 𝐶2𝑌𝑛(𝑚𝑡)]                                                                                                                   (12) 

𝑛 که  =
1

2
√.𝑝2

− ۳𝑝 + 𝑡 ربه دلیل وجود تکینگی د 𝐶2ضریب ثابت است.  1 → را به صورت زیر  نهایی صفر خواهد بود و جواب ، 4

 :[5] خواهیم داشت

𝜙(𝑡) = 𝐶1𝑡
1/2

𝑎
−۳/2

𝐽𝑛(𝑚𝑡)                                                                                                                                                 (1۳) 

𝑚𝑡در حالت  (1۳)با بررسی حالات حدی تابع بسل نوع اول، پاسخ  ≪ 𝑚یا بطور معادل  1 ≪ 𝐻 در هر دو دوره مستقل از زمان خواهد ،

 و بود

 𝜌𝜙(𝑡) = 𝑐𝑜𝑛𝑠𝑡. . از دیگر سو، در حالت𝑚𝑡 ≫ 𝑚یا بطور معادل  1 ≫ 𝐻[5] ، تحول چگالی میدان به صورت: 

𝜌𝜙(𝑡) ∝ 𝑎
−۳

+ 𝑂 ((𝑚𝑡)
−2

)                                                                                                                                              (14) 

𝑚خواهد بود. به طور خلاصه، تحت شرایط  ≪ 𝐻 ی خود به وسیله اصطکاک یعنی در زمان های اولیه، میدان اکسیونی در مقدار اولیه

𝜔𝜙هابلی ثابت شده است و معادله حالت  ≃ با گذشت زمان و  کند.عمل می است؛ در نتیجه میدان اکسیونی به عنوان انرژی خلأ 1−

𝑚 و رسیدن به حد Hکاهش  ≃ 3𝐻 کند؛ با کاهش هرچه بیشتر ثابت هابل و رسیدن به ی خود را آغاز میمیدان اکسیونی غلطش آهسته

𝑚حالت  ≫ 𝐻 انتقال به سرخ کیهانی( تحول میدان و مشتق زمانی آن را بر حسب 1) شکل. [5]چگالی انرژی رفتاری شبیه به ماده دارد 

 دهدنشان می

 

 
 .(Zراست( و تحول مشتق آن )سمت چپ( بر حسب انتقال به سرخ )تحول میدان اکسیونی )سمت :  1شکل

 

 

 ایها در تولید قطبش دایرهاثر اکسیون
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با استفاده  تند.ای هستبدیل فارادی، قادر به تبدیل قطبش خطی به دایره با بوجود آوردنها به همانگونه که پیشتر توضیح داده شد اکسیون 

𝑡ی ستفاده از رابطهو ا های اولیهدر زمان 𝐶1برای تعیین ضریب ثابت  𝜙0از مقدار  =
𝜂0

3
× (

𝜂

𝜂0
ی زمان کیهانی ی رابطهدهندهکه نشان  3(

1( را بر حسب زمان همدیس نوشت )1۳ی )توان معادلهی تابش غالب است میبا زمان همدیس در دوره

2
n=:) 

𝜙(𝜂) =
1.۸34 × 1۰053√𝑚

𝐶os(1.5۸۰۷  − 3.5153 × 1۰
21

𝑚)

× (
𝜂0

3
× (

𝜂

𝜂0
)3)

−1/2

𝐽1

2

(𝑚 ×
𝜂0

3
× (

𝜂

𝜂0
)3)                                                      (15) 

𝜂0که در آن  = 2.2۳1۳ × 14
۳۳

قرار دادن آن در  ( و1۰ی )گیری از معادلهمشتقمقدار زمان همدیس در زمان حاضر است. حال با   

خواهد  متفاوتی نسبت به دیگریرفتار و مقدار بینیم که به علت حضور میدان اکسیونی، یکی از حالات قطبشی ، میو حل آن (.ی )معادله

 (.2داشت؛ شکل )

2شکل   
به صورت  ار ای به شدت کل تابش زمینهنسبت قطبش دایره ،با استفاده از معادلات استوکس برای توصیف قطبش موج الکترومغناطیسی 

 بدست آورد: توانزیر می

𝛱𝑐 =
𝑉

𝐼
=

(𝐴′+)2−(𝐴′−)2

(𝐴′+)2+(𝐴′−)2
                                                                                                                    (1۰)  

 ( را برای مقدار قطبش در زمان حاضر رسم کرد:۳با استفاده از آن نمودار شکل )

 

3شکل   
 

 نتیجه گیری
ای برای شدگی کوچکتر، کمتر است؛ لذا قطبش دایرههمانگونه که دیدیم اختلاف میان مدهای قطبشی راستگرد و چپگرد در مقادیر جفت   

𝑔شدگی و نزدیک به حد تجربی مقادیر بزرگترِ جفت ≤ 14
−12

𝐺𝑒𝑉
تواند از حدود شود اما این مقدار میبه میزان بیشتری تولید می 1−

شود. ولید میهای بزرگتر تای در جرمشدگی معین، مقادیر بیشتری از قطبش دایرهرود. به همین ترتیب برای یک جفتتجربی موجود فراتر 

 میدان اکسیونی باشد.ای از حضور تواند نشانهای در طیف تابش زمینه میی قطبش دایرهلذا مشاهده
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 ی دوتایی با همدم تپندهسرعت شعاعی از منحنی نوری یک سامانهاستخراج منحنی 
 

  2،1عباس عابدی ، 2،1محمد مهدی پارس

 ی علوم، دانشگاه بیرجند، بیرجنددانشکده 1

 رصدخانه دکتر مجتهدی، دانشگاه بیرجند، بیرجند 2

 چکیده
ر بسامد تپش، برای ه شود.دوله میخاطر اثر داپلر ناشی از حرکت مداری مُشوند بهیافت میهنگامی که در ستارگان دوتایی  های تپندهبسامد تغییرات درخشندگی ستاره

 داریبربهره مدهآ که در مراجع بدست روابط نظریاز  دهد.ستاره نشان می بسامد -طیف دامنهجدا شده با بسامد مداری در  ییک چندگانه صورتخود را بهموضوع این 

ده، زمان ، نیم محور اصلی تصویر شدوتایی شامل تابع جرم یپارامترهای یک سامانه برخیبرای بدست آوردن  ،با استفاده از تبدیل فوریه نورسنجیی هااز داده کرده و

تی حدید است که این یک روش ج. آیدسنجی بدست میهای شعاعی طیفطور سنتی از سرعتکنیم که بهاستخراج می ی تناوب مدارای و دورهعبور از قرین ستاره
 KIC دوتایی یبا سامانه . سپس این نظریه رابردطیف را از بین می داشتننیاز به  ،بنابراین کندمحاسبه میداپلر یک بسامد تپش  انتقالهای شعاعی را از سرعتخود 

 آزماییم.میکپلر  یهای ماهوارهبا داده 41۰4۳11

 

Derivation of the radial velocity curve from the light curve of a binary system with a 

pulsating companion  
 

M. M. Parsa1, 2, A. Abedi1, 2,  

 1Department of Science, Birjand University, Birjand   

 2Dr Mojtahedi Observatory, Birjand University, Birjand 

 

 

Abstract  
 

The frequency of brightness changes of pulsating stars when they are found in binary stars is modulated due to 

the Doppler effect caused by the orbital motion. For each pulsation frequency, this manifests itself as an orbital 

frequency-separated multiplet in the amplitude-frequency spectrum of the star. We used the theoretical 

relationships obtained in the references and the data to using the Fourier transform to obtain some parameters 

of a binary system, including the mass function, the imaged semimajor axis, the transit time of the periastron, and 

the period of the orbit, which Traditionally, it is obtained from the radial velocities of spectroscopy. This is a new 

method that even calculates the radial velocities themselves from the Doppler shift of a pulse frequency, thus 

eliminating the need to have a spectrum. Then we test this theory with the binary system KIC 4150611 with Kepler 

satellite data. 

 

  مقدمه
از تحلیل فوریه ای منحنی های نوری پیوسته ای که از دوتایی هایی که یک مولفه ی  تمام اطلاعات را ی که ما دنبال خواهیم کردروشدر 

ید آمی  ن بوجودآزمان در بسامد یا بسامدهای  -پدیده ای بنام اثر نور ،ورد. به دلیل حرکت مداری ستاره تپندهآتپنده دارند بدست خواهیم 

ه به دلیل گاف هایی که در نورسنجی ممتد دوتایی ها در پروزه هایی مانند کپلر که خود را در طیف منحنی نوری به نمایش می گذارد البت

 FM (frequency modulation)امواج رادیویی مدولاسیون بسامد  بندیشود. فرمولوجود دارد بسامدهای کاذبی نیز در طیف ایجاد می
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های را برای ستاره FMجا در این .ستا برای اکثر منجمان ناآشنابه خوبی شناخته شده است ام ییمهندسی رادیو ینظریهدر .  [3]و[2] ،[1]

    کنیم. ای دوتایی بررسی میهای ستارهتپنده در سامانه

 KIC 41۰4۳11تحلیل منحنی نوری دوتایی گرفتی 

4٫1.ی مداری که با دوره Kی ای حول یک جفت ستارهدر مداری دایره δ Sct Aی این منظومه، از یک ستاره ± گردد تشکیل روزه می 4٫1

دقیقه هستند که  2.٫4های ادغام با زمان Q1۷ تا Q1  (Long cadence)های آهنگ طولانی کنیم، دادههایی که استفاده میشده است. داده

های چنین دادهبر روز است. هم 24٫۰ها حدود برای این داده (Nyquist)نایکوئیست بسامد .دهندروز را پوشش می 14۷4٫4۳2بازه زمانی 

های دارای بسامد δ Sct هایدهد تپشثانیه( که نشان می .۰4٫های ادغام برای این ستاره داریم )زمان  (Short cadence)کپلر آهنگ کوتاهی

فقط  کنیم کهایم و یک صافی بالاگذر اجرا میها را در منحنی نور پوشاندهگرفتگی .هستند نایکوئیست تر از بسامد آهنگ طولانیکم

 .کنددهد. جایی که چهار قله خودنمایی میها نشان مییک طیف دامنه را برای این داده 1شکل  .مانندمی باقی  δ Sct بسامدهای تپش

 .KIC 41۰4۳11ی دوتایی ستاره سامانه -Aجزء  δ Sctی بسامد کپلر در محدوه Q1۷تا  Q1های آهنگ طولانی : یک طیف دامنه برای داده1شکل 

  ی با دامنه بالاتر را کهی بالاتر اسررت. به عنوان نمونه  قلهی با دامنههای جانبی این چهار قلهخواهیم بررسرری کنیم، لبجا میچه در اینآن

 .(2شکل )بر روز است را انتخاب می کنیم  22٫۳2در بسامد 

دامنه  فیط کاست. تصویر راست، یمرکزیت یافته d−1 22٫۳2 یکه در قله KIC 41۰4۳11ی سامانه Q1۷تا  Q1های : تصویر چپ، یک طیف دامنه برای داده2شکل 

 اند.جدا شده یمرکز یاز قله یمدار بسامدبا  قاًیدق یدهد که دو لب کنارینشان م است وسفید شدهی پیشمرکز یقلهکه 

 ی صررفر زمانهای زیادی به نقطهباشرریم زیرا چرخه گانه مهم اسررت که تقسرریم دقیقاً مسراوی داشررته ی فاز اجزای سررهبرای بررسری رابطه 

 ایم.را ترسیم کرده ۳کنند، شکل خوبی ببینیم که فازهای جانبی چگونه در طی زمان رفتار میکه بهبرای این .رسدمی
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. KIC 41۰4۳11ی بر روز سامانه 22٫۳2های کپلر مورد استفاده برای بسامد تپش ی ربعهای جانبی از فاز مرکزی بر حسب زمان در بازه: نمودار اختلاف فاز لب۳شکل 

شوند و از های جانبی اول با هم برابر میشود در این نقاط، دو فاز لبطور که رؤیت میهستند. همان t4های کنند، همان زماندیگر را قطع مینقاطی که دو منحنی یک

πطرفی اختلافی برابر 

2
 ها را محاسبه کرد. توان این زمانیابی میی مرکزی دارند. با استفاده از یک الگوریتم ریشهرادیان با فاز قله 

 .دهدی بسامد را برای چهار حالت تپش نشان میگانهبرازش حداقل مربعات سه 1جدول 
 یمدار بسامدچندگانه با  یهابسامد. KIC 41۰4۳11 یبرا Q1۷تا  Q1کپلر  یهابالا با داده یچهار حالت دامنه یبرا بسامد یگانهبرازش حداقل مربعات سه: 1 جدول

𝑡4از حضیض مداری،  A یفازها به عنوان زمان عبور ستاره یصفر برا ینقطهد. شونیاز هم جدا م = 𝐵𝐽𝐷 24۰۰۳۳1٫۷۰4.1 دهد ینشان م 4است. ستون نتخاب شدها

𝜋ها ندهد که آینشان م ۰و ستون  زمان برابر است نیخطاها در ا داخل در یکنار یهالب فازکه  2 = نسبت  ۳ستون اختلاف فاز دارند.  یمرکز یقلهبا  انیراد ⁄1٫۰۷

 بسامد،به  αهستند. نسبت  αبا برابر  ادیز اریکوچک هستند، تا دقت بس واحدبا  سهیها در مقاکه آن ییجااز آن. دهد یرا نشان م یمرکز یهابه قله یجانب یهادامنه

 رود.یانتظار م هیگونه است که از نظردامنه همان هایاست. روابط فاز و نسبت کسانیها همه حالت ینشان داده شده است برا ۷طور که در ستون همان

𝜙2 فاز دامنه بسامد − 𝜙−2 〈𝜙2 − 𝜙−2〉

− 𝜙3 

𝐴2 + 𝐴−2

𝐴3
 

𝛼

بسامد
 

2 ⁄روز   رادیان رادیان رادیان قدرمیلی 
× 23

−0
 روز 

1۷٫۷31۳۰ 

1۷٫۷4۷۳۰ 

1۷٫۷5۷۳۰٫۰۰1 

 

1۸٫4۷۳۰ 

1۸٫4۸1۳۰ 

1۸٫411۳۰ 

 

2۰٫233۳۰ 

2۰٫243۳۰ 

2۰٫254۳۰ 

 

22٫1۰1۳۰ 

22٫12۳۰ 

22٫13۳۰ 

۰٫۰53۳۰٫۰5۸ 

۰٫145۳۰٫۰5۸ 

۰٫۰4۳۰٫۰5۸ 

 

۰٫۰45۳۰٫۰5۸ 

۰٫1۸۸۳۰٫۰5۸ 

۰٫۰4۷۳۰٫۰5۸ 

 

۰٫122۳۰٫۰5۸ 

1٫1۳۰٫۰5۸ 

۰٫112۳۰٫۰5۸ 

 

۰٫1۰4۳۰٫۰5۸ 

1٫2۸1۳۰٫۰5۸ 

۰٫1۰4۳۰٫۰5۸ 

۰٫2۰4۳۰٫۰14- 

1٫14۷۳۰٫1۷5- 

۰٫111۳۰٫231 

 

2٫۰42۳۰٫۰13 

۰٫۸۰4۳۰٫11۸ 

2٫4۸۸۳۰٫2۰1 

 

۰٫۸11۳۰٫۰۰1- 

2٫33۷۳۰٫۰۷1- 

۰٫11۷۳۰٫۰۸2- 

 

2٫۰4۸۳۰٫۰۰۷ 

۰٫4۷۸۳۰٫۰۸۸ 

2٫۰4۸۳۰٫۰۸1 

 

 

۰٫32۳۰٫245 

 

 

 

۰٫441۳۰٫211 

 

 

 

۰٫113۳۰٫۰۸۸ 

 

 

 

۰۳۰٫۰11 

 

 

1٫1۰4۳۰٫42 

 

 

 

1٫411۳۰٫41۷ 

 

 

 

1٫5۸3۳۰٫114 

 

 

 

1٫5۷1۳۰٫1۸4 

 

 

۰٫144۳۰٫11۷ 

 

 

 

۰٫133۳۰٫15۷ 

 

 

 

۰٫141۳۰٫۰1۷ 

 

 

 

۰٫112۳۰٫۰۸3 

 

 

۸٫۰۸۷۳1٫41 

 

 

 

۷٫1۸5۳۸٫415 

 

 

 

۷٫222۳3٫31 

 

 

 

۷٫14۸۳3٫111 

 

.4٫4.ی تناوب مداری ستاره گانه، دورهاز جداسازی اجزای سه ± دنبال آن بودیم ، پارامترهایی را که به 2جدول  .آیدروز بدست می 4٫11

 دهد. جدول از راست به چپ خوانده شود.نشان می

 . گانهو تابع جرم حاصل از هر سه یسرعت شعاع ی، دامنهقطر اطول تصویر شدهنیم ریمقاد: 2ل جدو

𝑎1 ی سرعت شعاعیدامنه بسامد sin 𝑖 𝑓 (𝑚1, 𝑚2, sin 𝑖) 

1 ⁄روز کیلومتر  ⁄ثانیه  جرم خورشید واحد نجومی 

1۷٫۷4۷ 

14٫441 

24٫24۳ 

2۰٫۷۳۷±2٫4۳4 

22٫4۳۳±2٫441 

22٫.44±1٫1۳4 

4٫22۳±4٫14۳ 

4٫1.4±4٫244 

4٫1..±4٫4۰1 

4٫1۳۳±4٫122 

4٫11۷±4٫411 

4٫114±4٫4۳ 
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22٫۳2 22٫۷4.±1٫42 4٫1.۷±4٫141 4٫11۰±4٫424 

 
این نتیجه در مقایسه  .است ی چندگانه مشتق شدهدهد که از چهار مجموعهرا نشان می KIC 41۰4۳11 های سرعت شعاعیمنحنی 4شکل  

مقایسه شده است. این  [4]( 241۷و همکاران ) (Hełminiak)سنجی توسط هلمینیاکهای شعاعی بدست آمده با مشاهدات طیفبا سرعت

:ephemeridesنقاط با  ۷4۷۳۳۳٫2۰44444 + 𝐸 × γروز و  4.22۳٫ = رادیان  4٫2۰ی و سپس به اندازه کیلومتر بر ثانیه ترسیم گردیده 2۰٫4۳−

 اند.جا شدهبه سمت راست جابه

 

 
 های رصدی تطبیق دارد.برای چهار بسامد تپش بلند که از روش نظری استخراج شده و بر داده KIC 41۰4۳11های سرعت شعاعی : منحنی4شکل 

 نتیجه گیری  
 .تناسب بسیار خوبی دارند ها با این نظریهدادهشود که مشاهده می 2در جدول  .سازگاری مقادیر برای چهار بسامد تپش مستقل عالی است

ها نیازمند تلاش زیادی است. مزیت های شعاعی از طیفها کم است. طیف سنجی و تعیین سرعتبینیم که تفاوتمی 4چنین در شکل هم

ی این چرخه .استش داده های کمی پوشی زمانی طولانی را با وقفهتحلیل حاضر این است که مشاهدات نورسنجی توسط کپلر یک بازه

یکرو م با دقت نورسنجی یهای نوربا منحنی اکنون پذیر است.سنجی امکانچه در حال حاضر با مشاهدات طیفکاری بسیار برتر است از آن

𝑂 درصد، نه تنها نیازی به توسل به نمودارهای 4. های کاری بیش ازو با چرخهقدر  − 𝐶 یحنی نورحرکت مداری از من یبرای مطالعه 

فت قابل توجه ر. این یک پیشمهای حاصل از تبدیل فوریه انجام دهیبهتر است این کار را مستقیماً با اطلاعات مربوط به بسامدبلکه نیست، 

 . های دوتایی استمدارهای ستاره یدر مطالعه
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 چکیده

کهکشان  اد،د را بصورت شفاف و مستقیم به تبدیلات ستاره ای ربط نآنمی توان  وبالایی دارند بسیار یژانرکهکشانهایی که در هسته یا بخش مرکزی فرایند تولید 

به دو  مریکاآدر  VLA پیرادیو تلسکوهای  رایهآدر این مقاله پس از آوردن مطالبی جهت آشنایی با نجوم رادیویی ، با استفاده از نگارنده،. ].[ یندگومیی فعال ها

داده ها را کالیبره  و تحلیل   AIPSبا روش های استاندارد تداخل سنجی و با استفاده از نرم افزار  و نگاه در دو باند ی رادیویی مربوط به کهکشان های فعال چشمه

و به نامتقارن بودن ذاتی این محاسبه   چشمه ها رادر هر لوبوسرعت   توانستیم اندیس های رادیویی4 چشمهبرای هربخش از  یژانراز محاسبه ی شار  پس .هکرد

 دو کهکشان پی برده . این نشان از توانایی بالای استفاده از نجوم رادیویی درمطالعه کهکشانهای فعال دارد. 

 کهکشانهای فعال ،نجوم رادیویی، رادیوتلسکوپ و کوازار  کلمات کلیدی:

 

Radio study of Active Galaxy 
 

F. Honarvar1,2,3 
1 Department of Physics, University of Pune-411007 

2 NCRA – TIFR, Pune-411007 
3Physics&Astrophysics teacher of Shiraz2 EDU 

 

Abstract 

 

AGN refers to the existence of energetic phenomena in the nucleic or central regions of galaxies which cannot be 

attributing clearly and directly to stars. [9] 

In this paper after introducing the Radio astronomy, we have observed with the VLA (Very Large    Array radio 

telescope), a sample of two AGN Radio sources in two bands. a sample of two AGN Radio sources in two bands. 

We calibrated and analyzed all the data in the standard way by using the NARO AIPS package. We measure flux 

sources are intrinsically asymmetric. This indicates high ability to use Radio Astronomy in the study of Active 

galaxies. 

Keywords: Active galaxy nucleic, Radio Astronomy, Radio telescope and Quasar 
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 مقدمه

نجوم رادیویی، به عنوان شاخه جدیدی از روشهای مطالعه ی آسمان به کمک کارل جنسکی پا به عرصه  ,میلادی تا کنون 1.۳2از سال 

مده از اعماق فضا می باشد . خیلی از اجرام کیهانی شامل آنجوم رادیویی شامل مطالعه بر روی امواج رادیویی های علمی گشوده است. 

بحث در  ,میلادی تا کنون .1.4از سال  .سحابی ها ، ستارگان و حتی اجرامی راز آلود؛ منبع انتشار امواج رادیویی می باشندکهکشانها ، 

در این مقاله به کمک نجوم رادیویی به  ]1[رابطه با دسته ی جدیدی از کهکشان های فعال با عنوان کهکشان های نامتقارن ذاتی ادامه دارد.

ع از کهکشان ها می پردازیم. همان طور که می دانید دسته بندی کهکشان ها به روش های مختلف انجام می گیرد4معمول بررسی مجدد این نو

 ترین آنها براساس شکل اپتیکی آن هااست.

 بر اساس مقدار تابش امواج رادیویی از آن هااست که خودبه سه دسته تقسیم می شوند: 4دسته بندی دیگری که  کهکشانها دارند

ولی ن کهکشان4 کهکشان معمآیکر در مرکز کهکشان مربوط نباشد به پاله و یا به یک هسته ی غول چشمه رادیویی  به ابر سیاه چ گر(ا1)

 ( erg/s 3710)تابش .ویندگمی 

4010 ش.)تاب .نها را کهکشان های ستاره سوز می نامندآی خروجی کهکشانی  به علت تحولات ستاره ای باشد4ژ(در صورتی که انر2)

erg/s) 

ن بطور مستقیم و شفاف  به ستاره آی از هسته یا بخش مرکزی ژکه تولید و خروج انر, AGN(در نهایت کهکشان ها با هسته ی فعال یا۳)

 ]2 [(erg <  4510)تابش.ان مربوط نمی باشدگ

برابر جرم خورشید(قرار  1414-414ین )گسناله ی بسیار چنها یک سیاه آیک مدل ساده از این نوع کهکشان ها نشان می دهد که در مرکز 

  قرار دارد ,د و غبارگرچنبری با حجم عظیمی از ک ارسپند ده کیلو چ ن را یک دیسک افزاینده احاطه کرده واز آن به بعد تاآداردکه اطراف 

تصویر رادیویی این نوع از کهکشان هااغلب از   ی را به خارج می فرستند.ژر انرپدو جفت جت ازهسته در امتداد قطب ها مواد  "و نهایتا

ورت بص "سترده معمولاگبخش  ثانیه قابل تفکیک و مطالعه (تشکیل شده است. 1سترده)قابل تفکیک و مشاهده(و فشرده )زیر گدو بخش 

ه لب منطبق بر بخش فشردتیکی کوازار اغپتیکی یا مرکز کهکشان دیده می شوند و مکان اپدر دو طرف کوازار ا دو لوب کم وبیش متقارن

 ]۳[(.1می باشد)شکل

 

 AGN:تصویر رادیویی از 1شکل



 

 
164 

 کهکشان های رادیویی4سیفرت ها 4کوازار ها4همه زیر مجموعه هایی  از کهکشان ها با هسته ی فعال می باشند.

 بصورت یک ستاره دیده می شود4انتقالند خصوصیت عمده ی کوازارها قناعت می کنیم از قبیل هسته ی مرکزی چما در اینجا تنها به ذکر 

 ]4و2 [ نها رادیویی با جت قابل مشاهده می باشندودر طیف سنجی باندوسیعی را نشان میدهند .آدرصد  14به سرخ بالایی دارند 4 فقط 

 رادیو تلسکوپ

وّ شود که به اثرات جروبرو می گیرد، دریافت و آشکارسازی امواج الکترومغناطیسی با مشکلیهنگامی که رصد از سطح زمین انجام می

رادیویی، آن هم با جذب و پراکنده ساختن بسیار، اجازه  و گردد. جوّ زمین تنها به محدوده امواج مرئی، مایکروویوغلیظ زمین مربوط می

ی محدوده وسیع زساشود که با آشکارشوند، مشاهده میجاکه امواج مایکروویو بخشی از امواج رادیویی محسوب میدهد. از آنعبور می

 ]۳و۰ [شودامواج رادیویی گسیل شده از آسمان، راه دیگری برای رصد اجرام سماوی گشوده می

در تلسکوپهای رادیویی نیز همانند آنچه .نامندگیرد را تلسکوپ رادیویی میابزاری که برای مشاهده رادیویی آسمان مورد استفاده قرار می

 :باشدمفید می ،جنبهود زآوری کننده امواج ااست، بزرگ بودن سطح جمعدر مورد همتای نوری آنها صادق 

 یابدآوری امواج برای رصد منابع ضعیف و یا خیلی دور افزایش میاول آنکه توان جمع

دارد. هر چه، قدرت تفکیک تلسکوپی بیشتر باشد، توانایی آن برای ( D)نسبت مستقیمی با قطر بشقاب آنتن  دوم اینکه توان تفکیک 

 جداسازی جزییات تصویر افزایش خواهد یافت. 

𝜃 =
𝜆

𝑑
 

 (زاویه جدایی، طول موج رادیویی دریافتی ،d قطر بشقاب) 

 

کنند. اما میان این دو وسیله، دو شود، کار میمیهای رادیویی معمولی که در تمام منازل یافت رادیوتلسکوپها همانند دستگاهاز نظرفنی   

تلسکوپها مجبور به آشکار سازی آنها هستند، بسیار ضعیف بوده و دوم تفاوت عمده وجود دارد. اول امواجی که رادیو

ای رسیده از آمپلی سیگنالهدر نتیجه برای تقویت .رادیوتلسکوپها باید تمام سیگنالهای دریافتی را برای آنالیزهای بعدی ذخیره نمایند اینکه

 فایرهای بسیار قوی و یارانه های بسیار پیشرفته جهت جمع آوری و آنالیز دیتا ها استفاده می شود. 

   VLA یپرایه رادیوتلسکوآ

بتنی بر مبه دلیل نیاز به دستیابی به قدرت تفکیک بیشتر، روش دیگری در ساخت و استفاده از رادیو تلسکوپها به وجود آمده است که 

 سنجی رادیویی است.تداخل

های کامپیوتری در جهت خاصی تنظیم شده و ای از چند رادیو تلسکوپ به نسبت کوچکتر، با کمک هدایت کنندهدر این روش مجموعه

سنجی قادر اخلش تدشود تا تصویر واحد و واضحی به دست آید. اخترشناسان رادیویی با استفاده از روسیگنالهای دریافتی از آنها آنالیز می

 ثانیه قوسی هستند. 44441به رصد آسمان با دقتی افزون بر
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شکل  Y  آنتن رادیویی با چیدمان  2۷از ابزار ما برای مشاهده دو کهکشان رادیویی مورد نظرمان مان می باشد که  VLAآرایه رادیو تلسکوپی 

 مایلی غرب ساکورو در ایالت نیو مکزیکوی آمریکا قرار دارند. ۰4ین 4 ستمتر قطر و در دشت سن آگ 2۰تشکیل شده است. هر آنتن 

کیلو متر   و حساسیت دیشی  ۳۳های  گرفته شده از آنتن ها بصورت الکتریکی جمع می شوندو با قدرت تفکیک  یک آنتن با محیط داده 

 یدهد.تصویرهایی در رنج وسیعی از فرکانس رادیویی و قدرت تفکیک بالا به ما م 4متر 1۳4بقطر 

ده4 ضروری امواج رادیویی تابش شبا توجه به حرکت های وضعی و انتقالی زمین و فاصله بین رادیو تلسکوپ ها نیاز به تداخل سنجی برای 

ر دارای تاخیری به اندازه ی گنتن دیآنتن نسبت به آشمه برای یک چتوان دید که زمان رسیدن موج تابشی از می 2میباشد.باتوجه به شکل

gτ .س از عبور از تقویت کننده ها یی مجهز به فیلتر برای عبور فرکانس های موردنظر4 در کوریلتور پنتن ها آنال های رسیده از گسی است

س از تداخل سنجی امواج تقریبا تکفام رسیده4 نهایتابا  استفاده از سنتز فوریه4 تصویر پرسند و نوار های تداخلی را ایجاد می کنند. به هم می

 ]۷[دیویی جرم نجومی را بدست می آوریم. را

 

رادیویی:تصویر ساده از تداخل سنجی 2شکل   

س از مرحله ی رصد امواج رادیویی ومراحل الکترونیکی 4برهمکنش امواج 4کالیبره کردن و تصحیح داده ها در تداخل سنج رادیویی و پ

محاسبات مختلف  44۰مده با استفاده از سنتز فوریه و آمی بدست نین  کالیبره کردن 4ساختن4نمایش وتجزیه و تحلیل تصاویر نجوچهم

نرم افزاریست جهت کالیبره و تصحیح دیتا AIPS   [8]4انجام می دهیمAIPSردازش تصاویر نجومی پبا استفاده از نرم افزار سیستم  دیگر را

ای استفاده می شود.تصاویر بدست آمده با این نرم افزار های رادیویی برای تداخل سنجی امواج رادیویی رسیده به رادیو تلسکوپهای آرایه 

 قابلیت بررسی و آنالیز دو و سه بعدی را دارند.

 ( 6464+177و 6736-616ی رادیویی ) شمهمشاهدات و تجزیه وتحلیل داده هابرای دو چ

گیگا هرتز(انجام گرفته است. تمام داده ها  .14۰۳4فرکانس) L(و  گیگا هرتز4۳41/4)فرکانس  C در دو باند رادیوییVLAمشاهدات توسط 

در هر دو باند  4444+1۷۷رادیویی  شمه یچمطالعه  کالیبره و تجزیه و تحلیل شده است .4با روش های استاندارد  AIPSتوسط نرم افزار  

ی وتنهایک لوب به چشم م نشان می دهد که کهکشان  فعالی با ظاهر نامتقارن  میباشد.درهر دو تصویر بدست آمده  یک هسته ی ضعیف

وباندی  -2۰4۳و قدر حقیقی 14۷12(4 انتقال به سرخ ۷نشان داده که با ظاهری ستاره وار )شکلدر رصدهای اپتیکی  شمهرسد.همچنین این چ

 چشمه پس از تداخل سنجی می باشد.نتیجه ی کار ما روی این  4و۳شکل ]  12و11و [9یک کوازاراست. ،پهن در طیف سنجی
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 است( محل اپتیکی کوازار +) 4444+1۷۷ی  شمهبرای چ L,Cدر دو باند  از تداخل سنجی  پس:تصویر بدست آمده 4و۳لشک

ما میتوانیم در تصویر  .ها است AGNنا متقارن خاصی از گروه  شمهنشان از چ 4۷۳۳-.41تصویر بدست آمده توسط رادیو تلسکوپ برای 

در رصدهای اپتیکی نشان داده  نیز( 4ظاهرا ستاره وار، )شکل شمهاین چ .بدست آمده هسته4دو لوب و یک جت باریک را تشخیص بدهیم

تصاویر  ۳و۰. شکل ]12و11و14 [کوازارها می باشد روهگ4جزو وباند پهن در طیف سنجی-.2۰4حقیقی وقدر144۳۳که با انتقال به سرخ 

                        .رادیویی بدست آمده برای این کوازار است 

 

 (کوازار است تیکیپمحل ا+) 4۷۳۳-.41چشمه رادیویی  L,Cدر دو باند از تداخل سنجی   سآمده پ :تصویر بدست۳و۰ شکل

       

تصاویر اپتیکی دو چشمه تابش امواج رادیویی 8و7شکل ]  1۳ [ 

را در محل تقریبی لوب غیر  4rmsشمهپس ازمحاسبه ی چگالی شار کل و چگالی شار برای هر لوب  در هر دو چ  AIPSبه کمک در انتها 

 (.1در هر دو باند4را بدست آوردیم.)جدول 4444+1۷۷قابل رویت در 
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را برای هر دو چشمه محاسبه کرده و از آن در فرمول نسبیتی  (4ثابت 2(در کیهان شناسی)فرمول power lawمی توان بااستفاده از قانون توان)
اثبات کنیم که این دو چشمه بطور و] 14[ استفاده کرد.  4۷۳۳-.41(جهت یافتن سرعت لوب ها نسبت به هسته ی  کهکشان ۳بوستر )فرمول

  .از آوردن آنها خودداری شده استذاتی نا متقارن هستند. به دلیل این که محاسبات ریاضی جزو اهداف این مقاله نمی باشد، 

𝐹(𝜗) ∝ 𝜗𝛼                                                                                                                             (2)  

 

𝑅𝑆 =
𝐹𝐿𝑁

𝐹𝐿𝑆
= ⌈

(1+𝛽×cos𝜃)

(1−𝛽×cos𝜃)
⌉
𝑛+𝛼

                                                                                                    (۳)  

𝑛 = 3, 𝜃 = 45°, 𝛽 =
𝑉

𝐶
 

 

 AIPSه به کمک آمدبدست   rmsو )خطا(شارچگالی : 1جدول 

Name 

of Source 

Frequency 

MHZ 

Rms 

𝒎𝑱𝒚/𝒃𝒆𝒂𝒎 

LNF 

Jy 

LSF 

Jy 

CF 

Jy 

tF 

Jy 

0404+177  4860.1(C band) 7.812 E-5  1.7275 E-1  ------  1.2664 E-2  1.8521 E-1  

0404+177  1564.9( L 

band) 
1.321 E-4  5.0279 E-1  -----  1.5982 E-2  5.1818 E-1  

0736-019  4860.1(C band) 1.4701 E-4  2.8517 E-1  2.1342 E-2  9.4475 E-3  3.1966 E-1  

0736-019  1564.9( L 

band) 

5.6400 E-4  9.2758 E-1  1.1516 E-1  -----  1.0765  

 

rms خطا به دلیل سیگنال های زمینه  

LNF شار بدست آمده برای لوپ شمالی دیده شده در تصویر 

LSFشار بدست آمده برای لوپ جنوبی دیده شده در تصویر 

CFشار بدست آمده برای هسته ی دیده شده در تصویر  

tF  برای تصویرشار کل بدست آمده 

 

 محاسبات ریاضی 

 در انتها از دو روش زیر4 R وریم .آگیگاهرتز بدست می  444۳41درفرکانس  4۷۳۳-.41را برای 

( 4 4فاصله ی زاویه ای هر لوب را تا هسته محاسبه کرده وازرابطه ی ) ۰روش اول:بااستفاده ازتصویر  R وریم.آرابدست می  
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𝑅𝑆 = (𝑅(𝜃))
𝑛+𝛼

= (
𝑑𝐿𝑁

𝑑𝐿𝑆
)
𝑛+𝛼

                                                                                                 (4)  

 

𝑅(𝜃) = 0.54 <  پس از محاسبه داریم:                    1

 

 داریم :مده از قسمت قبل، آوسرعت بدست  ۳روش دوم: با استفاده از فرمول

𝑅(𝜃)2 =  
(1 + 𝛽 × cos 𝜃)

(1 − 𝛽 × cos 𝜃)
 = 1.67 > 1 

 میبینیم که جوابها یکی نمیشود

 چشمهبرای هر دو   :نتایج محاسبات انجام شده2جدول

Name of Source  Band  α Θ 
degree 

(Peak) sR Velocity 

m/s 

0404+177  C  0.9 45 710.9 0.98C 

0404+177  L  0.9 45 1171.1 1.02C 

0736-019  C  1.0 45 8.15 0.36C 

0736-019  L  1.0 45 1.36 0.22C 

 

 :مناسب اتتوضیح

 ن زمان فاصله ی لوب ها از هسته نمی تواند برابر باشند.آ(:زمانیکه یکی از جتها با ابری از گاز برخورد میکند4در 1)

با توجه به           21  RR  

 بطور ذاتی نامتقارن است. 4۷۳۳-.41می توانیم عنوان کنیم که کوازار 

ماسرعت حرکت لوب هانزدیک به سرعت نور می باشد.با توجه به اینکه سرعت حرکت انواع نقطه ی  4444+1۷۷رادیویی  شمه(:درچ2)

 نیز وجود دارد. شمهسرعت نور می باشد بنابراین امکان نامتقارن ذاتی بودن این چ  444تا  442داغ کمتر از 

توان آن را انجام داد به کمک نجوم رادیویی امکان دید تشخیص و بررسی یک کهکشان فعال که به روش های معمول نمیدر انتها می توان  

 پذیر می شود.
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وم رادیویی مرکز نج همکاریدر هندوستان و همچنین  NCRAحمایت وراهنمایی صمیمانه ی پروفسور سایکیا و همکاری تمامی دوستان در موسسه ی  زدر اینجا ا 

VLA  . در آمریکا که دیتاهای رادیویی را در اختیارمان قرار دادند تشکر می کنم 
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 کنش نوترینوهای خورشیدی در آشکارسازهای حالت جامدنوسان سالانه و روزانه نرخ برهم
  2، نادر میرابوالفتحی1حسین صفری ،1ابوالفضل دین محمدی

 گروه فیزیک، دانشگاه زنجان، زنجان  1

  تگزاس، آمریکا A&Mدانشکده فیزیک و نجوم، دانشکاه 2
 چکیده

د چن بررسی و شناخت ماهیت برهمکنش نوترینوهای خورشیدی یکی از مهمترین مباحث در آزمایشگاههای آشکارسازی ذرات است. نوترینوهای خورشیدی طی

10ین از مرتبه شود و شار این نوتریتوها در سطح زمپروتون تولید می -مرحله در چرخه پروتون 2 16.6 10 cm s  های است. آشکارسازهای حالت جامد به برهمکنش

ی انرژی به جهت پس زنی حساس باشند. همچنین با شود که این آستانهای با آستانه انرژی کم حساس هستند. ساختار کریستالی این آشکارسازهای باعث میهسته
نیم. کشود. ما این اثر را برای هم کنش نوترینوهای خورشیدی بررسی میخورشید باعث تغییر در شار نوترینوها در سطح زمین میتوجه به چرخش زمین به دور خود و 

رسازی شکاهای آدهیم. این نتیجه در بالا بردن حساسیت آزمایشگاهو وابستگی جهتی نرخ برهمکنش روزانه و سالانه را به انرژی آستانه و حرکت آزمایشگاه نشان می
 تواند مفید باشد.ذرات می
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Abstract  
 

 Investigating and understanding the nature of the interaction of solar neutrinos in the detector is one of the most 

important topics in particle detection laboratories. Solar neutrinos are produced in several steps in the proton-

proton chain and the flux of these neutrinos on the surface of the earth is of order 10 2 16.6 10 cm s  . Solid state 

detectors are sensitive to nuclear interactions with a low energy threshold. The crystal structure of these detectors 

makes these energy thresholds sensitive to the recoil direction. Also, due to the rotation of the earth around itself 

and the Sun, it causes a change in the flux of neutrinos on the surface of the earth. We investigate this effect for 

the interaction of solar neutrinos and show the directional dependence of the daily and annual interaction rate 

on the threshold energy and laboratory motion. This result can be useful in increasing the sensitivity of particle 

detection laboratories. 

 مقدمه  

ن آ یکند که معادله کل یدر چند مرحله آزاد م یاهسته یرا با همجوش یدارند انرژ یسوز دروژنیکه ه یستارگان ریهمانند سا دیشخور    

44 به صورت 2 He+2 +26.73Mevp e  392.4ه معادلیشود در هر ثانیم دیتول دیکه در خورش یانرژ  .]1[است 10 MeV  است و

381.8 به تعداد 10 10برابر نیزم سطحدر  یدیخورش ینوهای. شار نوترکندیمنتشر م رونیبه ب هیدر هر ثان نوینوتر 2 16.6 10 cm s است .

درصد( از واکنش  1.)حدود  یدیخورش ینویشار نوتر یسهم عمده
ep p d e     برابر نوهاینوتر یانرژ نیشتریشود و بیم جادیا

0.420 MeV  .7از واکنشنوترینوهایی است 7  ee Be Li      یانرژ نیشتریو ب شودیدرصد را شامل م۷که حدود  دیآیبدست م 

8واکنشی از دیخورش ینویاز شارنوتر یاست. کسر کوچک0.862MeVآن برابر 8 + eB Be e    پروتون بدست  -در چرخه پروتون

ازت هم نوترینوهایی -. از چرخه کربندنشویم جادیا یگرید یهااز واکنش hepو  pep ینوهانوتری پروتون –. در چرخه پروتون دیآ یم

d، )سمت راست( شار نوترینوهای خورشیدی را بر حسب انرژی نوترینو1شکل  .]1[شود تولید می

dE

 ۳و2[دهدرا نشان می[ . 
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 قعیت خورشید در آسمان برای یکسال که برای طول و عرض جغرافیاییهای آن. )سمت چپ( موشار نوترینوهای خورشیدی به تفکیک مؤلفه )سمت راست( : 1شکل  

 ها برای یک ساعت است.درجه رسم شده است. هر یک منحنی ۷/۳و  2/4۰           

یک نرخ نوسرران سررالانه و روزانه از برهم کنش نوترینوهای  کند میتوانزمین به دور خود و به دور خورشررید حرکت می اینکه توجه به با

طول و  یکه برا کسالی یدر آسمان برا دیخورش تیموقع )سمت چپ( ، 1ی آشکارساز بدست آورد. شکل های مادهخورشریدی و هسرته  

در آزمایشگاههایی که از  است.در طول روز ساعت  کی یبرا هایمنحن کی. هر ]4[ درجه رسرم شرده است   ۷/۳و  2/4۰ییایعرض جغراف

وان تتوان از جرم بیشتری در حجم کم استفاده کرد میکنند با توجه به اینکه میمواد جامد مخصروصرا از ژرمانیوم یا سریلیسیوم استفاده می   

 آشکارساز یماده هایهسرته  با ذره یک وقتی که اسرت  این بر کار اسراس  حالت جامد آشرکارسرازهای   نرخ برهم کنش را افزایش داد. در

 و سریلیسیوم  کریسرتالهای  در .]۰[شرود  می آن پیکربندی در نقصران  یک ایجاد باعث دهد انتقال هسرته  به کافی انرژی اگر کندمی برخورد

 مقایسه ابلق جهت به حساس آستانه جانشانی انرژی با انرژی این. دارد بستگی زنیپس یزاویه به نقصان ایجاد مؤثر آستانه انرژی ژرمانیوم

 هایکریستال برای ]۳[همکاران  و هولمستروم توسط ناهمسانگردی این. ]۰[کند می ایجاد آسرتانه  انرژی در ناهمسرانگردی  یک و اسرت  

ای این ، توزیع زاویه2است. شکل  آمده بدست مولکولی دینامیک سازیشبیه از استفاده با مختلف هایجهت برای را سریلیسیوم  و ژرمانیوم

 ریگی انتگرال پایین بازه عنوان به کنش برهم نرخ محاسبه در این انرژی آستانه .[7]دهد انرژی آستانه در سیلیسیوم و ژرمانیوم را نشان می

 با جامد حالت آشرکارسازهای  در جهتی تأثیرات گرفتن نظر در با ما مقاله این در .]2[گیرد می قرار اسرتفاده  مورد مختلف هایجهت برای

. در آوریممی بدست را های آشکارسازهسرته  نوترینوهای خورشریدی با  برهمکنش نرخ از سرالانه  و روزانه نوسران  یک فراپایین یآسرتانه 

 اند. شناخت ماهیت برهمکنشزمینه شناخته شدهترین پس ی تاریک، نوترینوها به عنوان نهاییآزمایشرگاههای آشرکارسرازی مسرتقیم ماده    

 تواند نقشه راهی برای جداسازی سیگنال آنها باشد.ی آشکارساز در آزمایشگاهها مینوترینوها با ماده

 
بین  سیومسیلی)راست( و ژرمانیوم)چپ(. این انرژی برای  سیلیسیومهای ای آستانه انرژی مورد نیاز برای ایجاد یک نقصان در کریستالتوزیع زاویه:  ۳شکل        

 الکترون ولت است.   ۰/۳۳تا  ۰/12الکترون ولت و برای ژرمانیوم بین   ۰/۷۷تا ۰/1۷
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 نرخ برهمکنش نوترینوها  یمحاسبه
ا هسطح مقطع پراکندگی نوترینو با هستهکنیم. دیفرانسیل استفاده می ]۳و2[برای محاسبه نرخ برهمکنش نوترینوها از آنالیز ارایه شده در   

 به صورت زیر است:
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


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 
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                                      )1(   

در اینجا،   
rE  ،انرژی پس زنیE  ،انرژی نوترینو

Nm ،جرم هسته هدف 
2 ( )rF E برابر یک در نظر  ای است وفرم فاکتور هسته

1)22. ]2[گیریممی 2sin )W WQ A Z     بار ضعیف هسته باZ پروتون وA Z  ،نوترون
W زاویه اختلاط ضعیف وFG 

 زنی به صورت زیر است:کنش بر حسب انرژی و زاویه پسثابت جفت شدگی فرمی است. دیفرانسیل نرخ برهم
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زاویه بین بردار جهت پس زنی و برداری که جهت خورشید  ها در واحد جرم است. تعداد اتم Nتوزیع انرژی نوترینو و 

)دهد. شار نوترینو را در هر لحظه نشان می )t کند:ی زمین از خورشید با رابطه زیر تغییر میبا زمان به دلیل تغییر فاصله 
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) خروج از مرکز مدار زمین و eمیانگین شار نوترینو در سطح زمین، 0در این رابطه  )E t انحنای خارج از مرکز در زمانt  است. با

            :را حساب کرد و نرخ دیفرانسیلی را به صورت زیر نوشت Eتوان انتگرال روی استفاده از تابع دلتا می

  
2 2

min 1

min

( )
( , ) ( ) (cos ), (cos / 1/ )

2
r N

r r r

d R t d dN
E E m

dE d E dE dE


 


 




   



 ٍ
 ٍ  ٍ  ٍ       )5(                   

min، ۰در رابطه  / 2N rE m E زنیکمترین انرژی نوترینو برای ایجاد انرژی پسrE است. برای بدست آوردن
r

dR

dE
، روی ۰از رابطه  

 زاویه 

2فضایی   cosrd d   :انتگرال میگیریم. همچنین برای نوترینوهای تک انرژی به صورت تحلیلی این انتگرال حل کرده و داریم 
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برای بدست آوردن 
cos

dR

d 
 انتگرال میگیریم. همچنین برای نوترینوهای تک انرژی به صورت تحلیلی این انتگرال  rE، روی ۰از رابطه  

 حل کرده و داریم:
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0 02 cos / ( )r N NE m E E m                                    )8(  

min، ۷در رابطه 

rE  حد پایین انتگرال مورد نظر است. با استفاده از
cos

dR

d 
minو در نظر گرفتن 

rE شبیه سازی شده برای هرجهت

آوریم و در نهایت برای بدست آوردن نرخ برهمکنش در هر لحظه میانگین نرخ تمامی زنی مقدار نرخ را برای آن جهت بدست میپس

 کنیم.   جهات را حساب می
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 نتیجه گیری

را با این نیم  7Beدیم و برای نمونه نوسان نرخ برهمکنش نوترینوهای حاصل ازدر این مقاله ما ژرمانیوم به عنوان ماده آشکارساز قرار دا 

دهد. این تغییرات در نرخ ، )سمت راست( نمودار این نرخ را نشان می۳میلادی بدست آوردیم. شکل 2424رسانا برای یکم ژانویه سال 

شود. همچنین به علت ساختار که باعث تغییر در جهت نوترینوها با گذشت زمان میبرهمکنش روزانه به علت چرخش زمین به دور خود 

، )سمت چپ( سری زمانی این برهمکنش را ۳کریستالی ژرمانیوم و وابستگی انرژی آستانه جانشانی به جهت این کریستالها است. در شکل

نیز سبب  شود این تغییرات شارار نوترینوها در سطح زمین میبرای یکسال نیز بدست آوردیم. بیضی بودن مدار زمین باعث تغییرات در ش

رین پس تی تاریک، نوترینوهای خورشیدی به عنوان نهاییگردد. در آزمایشگاههای آشکارسازی مستقیم مادهتغییرات نرخ در طول سال می

ای تواند نقشه راهی بردر این آشکارسازها میهای زمانی و شناخت برهمکنش نوترینوها اند. تحلیل وبررسی این سریزمینه شناخته شده

 ی تاریک باشد.  جداسازی این پس زمینه از سیگنالهای برهمکنش ماده

 

 

 

         

 

 

 

 ینویبرهمکنش نوتر سالانهنوسان  .  )سمت چپ(2424 سال  هیژانو کمی برای 7Be)سمت راست( نوسان روزانه برهمکنش نوترینوی حاصل از:  ۳شکل          

 .     2424سال   یبرا7Beحاصل از
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 رصدی مشاهدات اساس بر تاریک انرژی مختلف هایمدل مقایسه

 مصلح معین شیخی، احمد خراسانی، محسن

  شیراز دانشگاه - علوم دانشکده - بیرونی ابوریحان رصدخانه و فیزیک بخش 

 

 های گیریاندازه با ترکیب در پلانک هایداده نظیر رصدی هایداده اساس بر زمان به وابسته تاریک انرژی مختلف هایمدل مقاله، این در

 ترکیب در احتمالی تَنِش تعیین و هامدل مقایسه برای .اندشده مقایسه همدیگر با باریونی صوتی نوسانات و ابرنواخترها مانند فاصله بر مبتنی

 بِیزی گواه کمک به احتمالی تَنشِ و مدل مقایسه بِیز، آمار چارچوب در .کنیممی استفاده بیزی استنباط رهیافت از شده استفاده هایداده

𝑤(𝑎) زمان به وابسته حالت معادله به نسبت محسوسی برتری از Λ تاریک انرژی که دهدمی نشان نتایج .شوندمی ارزیابی = 𝑤0 +

𝑤𝑎(1 − 𝑎) بِیز نرخِ .نیست برخوردار 𝑅 حالت معادله که دهدمی نشان تَنشِ متریک یک عنوان به 𝑤(𝑎) =

(𝑤0 + 𝑤𝑎(1 − 𝑎))/(1 + 𝑤𝑏(1 − 𝑎)) است بهتر و شودمی ایفاصله هایگیری اندازه و پلانک داده بین تنش یک بروز به منجر 

 مدل .هستند متفاوت نتایج شود،می توصیف ln𝑎 حسب بر حالت معادله زمانیکه .نشود گرفته نظر در اتکا قابل مدل یک عنوان به که

𝑤(𝑎) = 𝑤0 + 𝑤𝑎ln𝑎 به نسبت 𝛬 با برابر بیز عامل زیرا نیست قوی برتری این اما دارد برتری یک ln𝐵𝑤(𝑎)/𝛬 =  .باشدمی 1.5

 .مدل انتخاب بیزی، گواه نِست،مالتی ای،آشیانه بَردارینمونه تاریک، انرژی: کلیدی هایواژه

 

 مقدمه

 یک ایجاد برای اینشتین توسط که باشدمی 𝛬 کیهانشناختی ثابت تاریک، انرژی برای نامزد ترین سرراست و ترین ساده

𝑝𝛬 آزاد پارامتر یک از تنها کیهانشناختی ثابت اینکه وجود با .شد معرفی استاتیک جهان = −𝜌𝛬 است، شده تشکیل 

 کاوشهای اکثر برای عالی برازشِ یک هم هنوز و هست رصدی هایداده با کامل توافق در استاندارد مدل کیهانشناسی

 انرژی عنوان به 𝜌𝛬  گرفتن نظر در .بردمی رنج اساسی مشکل دو از 𝛬 موفقیت، این رغم علی اما . کندمی برآورده کیهانی

𝑘𝑚𝑎𝑥پلانک مقیاس در آن مقدار که شودمی باعث خلا = 𝑀𝑃𝑙 ≅ 1018𝐺𝑒𝑉 213 مقیاس در و بزرگی مرتبه 

𝑘𝑚𝑎𝑥 کوانتمی کرومودینامیک ≅ 0.1𝐺𝑒𝑉 ، 23 می انتظار ذرات فیزیک از که باشد چیزی آن از کوچکتر بزرگی مرتبه

 تاریخچه اکثرِ در تاریک انرژی سهم باید کیهانی، ساختارهای گیری شکل منظور به که است قرار این از مشکل ومین. درود

𝑧 سرخ به انتقال در و باشد ناچیز کیهان تحولی ∼  در را اصلی نقش و بکند شدن غالب به شروع تاریک انرژی چگالی ،1

 .است معروف کیهانی همرویدادی به این کند؛ ایفا کیهانی محتوای

 زمان به وابسته تاریک انرژی

 ذکر شایان البته .اند شده معرفی 𝛬 تاریک انرژی مشکلات به دادن تسکین منظور به زمان به وابسته تاریک انرژی مدلهای

 مشخص آن منشا که سازوکاری به بنابر رویکرد این در زیرا کنند،نمی حل را کیهانشاختی ثابت مشکلات مدلها این که است

 انرژی . شودمی داده نسبت اسکالر میدان یک به تاریک انرژی دینامیکی اثرات و شودمی گرفته نظر در صفر 𝛬 نیست،
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𝑝‾(𝑎) حالت معادله با زمان به وابسته تاریک = 𝑤(𝑎)𝜌‾(𝑎) سیال صوت سرعت و 𝑐𝑠 چگالی و فشار حسب بر شده تعریف 

𝛿𝑝(𝑘¸𝑎) اختلالی انرژی = 𝑐𝑠
2(𝑘¸𝑎) 𝛿𝜌(𝑘¸𝑎) اینجا در .شودمی توصیف سیال، سکون چارچوب در 𝑘 موج، عدد 𝑝‾(𝑎) 

 اسکالرِ سهم ، شده مختل فریدمانی کیهان در .هستند فریدمانی همسانگرد و همگن کیهان در چگالی و فشار 𝜌‾(𝑎) و

 کیهان این در .شودمی نامیده ناهمسانگرد تنش که شودمی بیان 𝛱(𝑘¸𝑎)  با تکانه - انرژی تانسور قطری غیر قسمت

 مقیاس به وابسته اختلالی متریک مولفه دو با ساختارها تحول و 𝐻(𝑎) هابلی انبساط نرخ با کیهان هندسه شده، مختل

𝛹(𝑘. 𝑎) و 𝛷(𝑘. 𝑎) از متفاوت متریک های اختلال و تحولی تاریخچه با زمان به وابسته تاریک انرژی .شوندمی تعیین 

.𝐻} توابع .شودمی منجر CMB در متمایزی ای زاویه ناهمسانگردی توزیع و ساختار رشد به ، 𝛬𝐶𝐷𝑀  مدل 𝛹.𝛷} که 

.𝑤} تابع سه با کنندمی توصیف را کیهان مقیاس بزرگ خواص و هندسه 𝑐. 𝛱} می توصیف را تاریک انرژی طبیعت که

 . هستند ارز هم کنند،

𝑤(𝑎) حالت معادله با تاریک انرژی .نیستند ایراد از خالی هم دینامیکی هایتاریک انرژی خود وجود، این با <  انرژی ،1−

𝑤(𝑎) فانتوم سد از اسکالری میدان تاریکِ انرژی که زمان هر .شودمی نامیده فانتوم تاریک =  به کند،می عبور 1−

 اختلال واکنش که زمانی باشند، رو در بی تاریک انرژی خیزهای و افت اینکه فرض با .شودمی منجر گرانشی ناپایداری

 چگالی های خیز و افت به فشار های

𝛿𝑝 ≡ 𝑐𝑎𝑑
2 𝛿𝜌 = (

𝑝‾′

𝜌‾′
)𝛿𝜌 = (𝑤 −

1

3

𝑑ln(1 + 𝑤)

𝑑ln𝑎
)𝛿𝜌 

𝑤(𝑎) منفی < 𝑤(𝑎) تکین یا 0 =  تاریک انرژی های اختلال اگر .شوندمی ناپایدار گرانشی های خیز و افت باشند، 1−

 . دهدمی رخ اینشتین میدان معادلات در درونی های ناسازگاری شوند، خاموش فانتوم گذار نقطه در تصنعی صورت به

-ورا یِشده پارامتریزه تاریکِ انرژی توسط فانتوم، سد از گذار هنگام زمان به وابسته تاریک انرژی برای سازگار توصیف یک

 جدید متغیر با تاریک انرژی تکانه چگالی یمولفه و چگالی جدید، فرمولبندی این در . است شده ارائه (PPF ) فریدمانی

𝛤 توصیف .داردمی نگه پایسته را تکانه - انرژی خود، حرکت معادله طریق از متغیر این حال عین در اما شوندمی جایگزین  

PPF کندمی جایگزین تاریک ماده و تاریک انرژی تکانه چگالی بین رابطه یک با را فشار های خیز و افت تاریک، انرژی از. 

نمی رخ شوند،می اینشتین معادلات در ناسازگاری به منجر که فانتوم سد از گذار هنگام گرانشی ناپایداری رویکرد، این با

می تفکیک است، هموار تاریک ماده به نسبت تاریک انرژی آن در که گذار مقیاس و افق-ابر مقیاس دو به رابطه این .دهند

 .شود

 داده و شناسیروش

 رابطه با که بیز احتمال .اندگرفته قرار مدرن کیهانشناسی بطن در داده تحلیل و آماری یروشها امروزه

𝒫(𝛉) =
ℒ(𝛉) × 𝜋(𝛉)

𝒵
. 
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 ) مارکوفی زنجیره کارلوی-مونت هایالگوریتم مانند تصادفی زنیگشت هایروش از استفاده امکان شود،می توصیف

MCMC) اینجا در .کندمی فرآهم را کیهانشناسی پارامترهای تخمین منظور به 𝛉 آزاد، پارامترهای بیانگر 𝜋 احتمال توزیع 

 در هانمونه از ای زنجیره ،MCMC  روش در .است بیزی گواه 𝒵 و پسین احتمال توزیع 𝒫 نماییدرست تابع ℒ پیشینی

 برای .دارد بستگی 𝛉𝑡 به تنها زنجیره از 𝛉𝑡+1 عنصر که است این آن مهم ویژگی که شوندمی تشکیل 𝛉 پارامتری فضای

 مهم بیزی گواه تخمین و باشدمی مهم 𝒫(𝛉𝑡+1)/𝒫(𝛉𝑡) متوالی نقطه دو در پسین نسبت تنها پسین توزیع تخمین

 آوردن در اجرا به منظور به بیزی، استنباط چارچوب در حال، این با . هستیم مواجه نابهنجار پسین یک با زیرا نیست

 داده توسعه ایآشیانه بَردارینمونه های روش گذشته، دهه در .کندمی ایفا را اصلی نقش بیزی گواه مدل، انتخاب رهیافت

 .دهندمی انجام جانبی محصول صورت به را پسین توزیع تخمین و است بیزی گواه محاسبه آنها اصلی هدف که اند شده

 بیز عامل مدل، انتخاب رهیافت در

𝐵12 =
𝒵1

𝒵2
. 

ln𝐵12 مقدار با بیز عامل .کندمی ایفا را کلیدی نقش > ln𝐵12 یا 1 <  گواه ℳ2 یا ℳ1 مدل که است مفهوم این به 1

|ln𝐵12| زمانیکه جِفری، مقیاس طبق .داده با بیشتر سازگاری یعنی این که دارد بزرگتری <  سود به خاصی برتری ،1

1 اگر ماند،می باقی نتیجهبی برتری این تعیین و ندارد وجود بزگتر گواه با مدل < |ln𝐵12| <  مدل سود به برتری ،2.5

2.5 با است، ضعیف بزرگتر گواه با < |ln𝐵12| <  زمانیکه و هست شدن برجسته حال در محسوس برتری این ،5

|ln𝐵12| >  نستمالتی نظیر ای آشیانه بردای نمونه هایالگوریتم . شودمی گذاشته کنار قاطعانه کوچکتر، گواه با مدل ،5

( MultiNest)  کوردپالی و( PolyChord) ، محاسبه برای .دهندمی انجام نیز پارامتر تخمین بیز، عامل محاسبه کنار در 

 کد، این محاسباتی هسته . کنیممی استفاده {CosmoSIS} کاسموسیس عمومی کد از زمینه و اختلالی معادلات تحول

 ناهمسانگردی گیریاندازه شامل استفاده مورد هایدادهشد. بامی نیز PPF ماژول حاوی که است CAMB  محاسباتی کد

 و Ia نوع ابرنواخترهای مانند فاصله هایگیری اندازه بر مبتنی CMB غیر هایداده و CMB دمایی طیف در ایزوایه

 .باشندمی باریونی صوتی نوسانات

  CMB هایداده - الف

 ولف - ساچ اثر و گرانشی همگرایی از CMB دمایی توان طیف در عمده سهم .کنیممی توجه اسکالری های اختلال به تنها

 CMB  یعنی گرانشی همگرایی با مرتبط هایداده از محاسباتی، هایهسته اجرای در زمانی محدودیتِ به توجه با .آیدمی

lesing دمایی توان طیف برای .کنیممی نظر صرف دهند،می افزایش را محاسبات زمان که ( TT)، نمایی درست از  

Plik_{-}lite 30 بزرگ هایممُان برای < ℓ < 2 کوچک هایممُان برای و ،2508 < ℓ <   نماییدرست از ،29

Commander یعنی قطبش هایداده پلانک، تحقیقاتی ازگروه پیروی به .کنیممی استفاده  lowE نماییدرست توسط که  

SimAll هایداده با را شده فرآهم کوچک های ممُان برای  Commander استاندارد نمایی درست تا کنیممی ترکیب 

 این ترکیب .هستند A_{ Planck} مزاحم پارامتر یک شامل نماییدرست سه هر .شود تشکیل کوچک هایممُان برای

 .دهیممی نشان Planck  TT+lowE با را داده سه
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 CMB غیر هایداده - ب 

 .کنیممی ترکیب (SN ) ابرنواخترها با را (BAO ) باریونی نوسانات با مرتبط هایگیریاندازه ، CMB  غیر هایداده برای

𝑧 کوچک های سرخ انتقال به محدود استفاده مورد BAO  های گیری اندازه <  6ی هاگیریاندازه از تنها ما .هستند 1

dFGS،  BOSS - MGS و  BOSS DR 12 همپوشانی که آنجایی از .کنیممی استفاده  WiggleZ و  BOSS-CMASS 

 در سوگیری از تا کنیمنمی استفاده را گیریاندازه دو این نشده، فصل و حل خوبی به BOSS DR 12  با و همدیگر با

 ابرنواخترها برای .کنیم جلوگیری آنهاست، واقعی مقدار از کوچکتر خطای گزارشِ معنای به که پسین هایتوزیع برآوردِ

𝑧 سرخ به انتقال تا آن گیریاندازه که کنیممی استفاده (Pantheon ) پانتئون کاتالوگ از نیز =  .اند یافته ادامه 2.26

 بررسی BOSS DR 12  توسط که را (RSD ) هاکهکشان سرخِ به انتقال - فضایی اعوجاج با مرتبط هایداده براین، علاوه

 پارامتر 1 و کیهانی پارامتر 23 شامل که هست بُعدی- 21 فضای یک ما پارامتری فضای .کنیممی لحاظ اند،شده

 .هست   Iaنوع ابرنواخترهای مطلق درخشندگی 𝑚 که باشدمی m  PlanckA.مزاحم

 تاریک انرژی هایمدل مقایسه

 .کنیممی مقایسه راΛCDM کیهانشاسی استاندارد مدل با را شناختیپدیده تاریک انرژی های مدل از بعضی حال

𝒘(𝒂) حالت معادله  = 𝒘𝟎 + 𝒘𝒂(𝟏 − 𝒂) 

 احتمال توزیع با .باشدمی 𝑤0 ثابت حالت معادله با تاریک انرژی های مدل برای تعمیم ترینبدیهی و ترینساده مدل این

3− پیشینی ≤ 𝑤0 ≤ −0.33، −3 ≤ 𝑤𝑎 ≤ 𝑤0 شرط اعمال با و 2 + 𝑤𝑎 ≤  هایداده برای 1𝜎 اطمینان سطح در ،0

Planck TT+lowE+BAO/RSD+SN آوریممی دست به 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

𝑤(𝑎)ای دو بعدی برای مدل انرژی تاریک دینامیکی : پربندهای حاشیه2شکل  = [𝑤0 + 𝑤𝑎(1 − 𝑎)]/[1 + 𝑤𝑏(1 − 𝑎)] 
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𝑤0 = −0.91 ± 0.11.             𝑤𝑎 = −0.94−0.66
+0.55. 

 این برای .دارند فاصلهΛCDM استاندارد مدل مقادیر از 1.7𝜎 و 0.8 اندازه به ترتیب به 𝑤𝑎 و 𝑤0 که است این بیانگر که

ln𝐵𝑤(𝑎)/𝛬 با است برابر بیز عامل مدل، = −0.87 ±  شده، گرفته کار به هایداده بر بنابر که است این بیانگر که .0.45

𝑤(𝑎) مدل به نسبت 𝛬 کیهانشناختی ثابت ارجحیت و برتری تعیین = 𝑤0 + 𝑤𝑎(1 − 𝑎) انرژی فیزیک توصیف برای 

|ln𝐵| زیرا ماندمی نتیجهبی تاریک < 1. 

𝒘(𝒂) حالت معادله = [𝒘𝟎 + 𝒘𝒂(𝟏 − 𝒂)]/[𝟏 + 𝒘𝒃(𝟏 − 𝒂)]  

𝑤(𝑎) صورت بدین را فوق مدل توانمی = [𝑤0 + 𝑤𝑎(1 − 𝑎)]/[1 + 𝑤𝑏(1 − 𝑎)] دهدمی نشان ما نتایج .داد تعمیم 

.𝑤0) پارامترهای که 𝑤𝑎. 𝑤𝑏) هایداده پلانک به زمانیکه .مانندمی باقی نامقید پلانک هایداده تحت  BAO/RSD+SN 

3− پیشینی احتمال توزیع با .شوندمی مقید چشمگیری طرز به پارامترها این شوند،می اضافه ≤ 𝑤0 ≤ −0.33، −3 ≤

𝑤𝑎 ≤ 1− و 2 ≤ 𝑤𝑏 ≤ 𝑤0 شرط اعمال با 2 + 𝑤𝑎 ≤  Planck هایداده برای 1𝜎 اطمینان سطح در ،0

TT+lowE+BAO/RSD+SN داریم 

𝑤0 = −0.70−0.31
+0.24.           𝑤𝑎 = −1.37−0.44

+0.54.             𝑤𝑏 = −0.05 ± 0.18. 

 تنَِش یک احتمال است، مشخص که همانطور .اندهشد داده نشان [1] شکل در بُعدی -1 پسین توزیع هایپربند نمودار

 𝑅 آمار یا بِیز نرخ از ببریم پی تنش این وجود به اینکه برای .دارد وجود BAO/RSD+SN  یزمینه و پلانک هایداده بین

𝑅 =
𝒵𝐴+𝐵

𝒵𝐴𝒵𝐵
. 

𝑅 یک تعریف، طبق . کنیممی استفاده تنش متریک عنوان به ≫  تنش بدون 𝐵 و 𝐴 یداده دو که است این از حاکی 1

𝑅 یک و هستند، ≪  اگر .دارد بستگی پیشینی احتمال توزیع پهنای به 𝑅 آمار .دارد اشاره داده دو بین تنش وجود به 1

𝑅 پهن، کافی اندازه به پیشینی توزیع یک برای <  وجود .گرفت نظر در جدی را داده دو بین تنش وجود باید آنگاه باشد، 1

 شده درنظرگرفته مدل اینکه یا شوند ترکیب هم با نباید 𝐵 و 𝐴 یداده دو یا که هست مفهوم این به داده دو بین تنش

 داریم مدل این برای .نیست اتکا قابل

ln𝑅 = ln𝒵𝑃𝑙𝑎𝑛𝑐𝑘+𝑒𝑥𝑡 − ln𝒵𝑃𝑙𝑎𝑛𝑐𝑘 − ln𝒵𝑒𝑥𝑡 = −1.21. 

𝑅 مقدار .باشدمی BAO/RSD+SN  هایداده بیانگر 𝑒𝑥𝑡 که =  وجود مدل این برای تنش یک که هست آن از حاکی 0.3

برای این  که قیودی نهایت، در .گرفت نظر در اتکا قابل مدل یک عنوان به نمیتوان را حالت معادله این اینکه نتیجه و دارد

 .نیستند اتکا قابل اند،شده ذکر مدل
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  w(a)=w_0+w_a~{ ln}~a حالت معادله

 بنابراین شود،می بیان H(a)= ln a/dt با کیهان انبساطی تاریخچه که است این حالت معادله این معرفی اصلی انگیزه

3− پیشینی احتمال توزیع با .کنیم بیان ln𝑎 حسب بر را تاریک انرژی زمانی تحول که است این منطقی ≤ 𝑤0 ≤ −0.33 

0 و ≤ 𝑤𝑎 ≤  آوریممی دست به Planck TT+lowE+BAO/RSD+SN هایداده برای 1𝜎 سطح در ،2

𝑤0 = −0.84 ± 0.12.             𝑤𝑎 = 1.02−0.46
+0.52. 

 برای .دارند فاصله 𝛬 تاریک انرژی مقادیر از 2𝜎 و 1.3 اندازه به ترتیب به 𝑤𝑎 و 𝑤0 پارامترهای که است مفهوم این به که

ln𝐵𝑤(𝑎).𝛬 با است برابر بیز عامل مدل این = 1.5 ±  ضعیف حمایت یک از لگاریتمی مدل که است این بیانگر که .0.45

 است این بهتر شده، گرفته بکار هایداده به توجه با واقع، در .است برخوردارΛCDM استادارد مدل به نسبت برتری برای

𝑤(𝑎) زمان به وابسته مدل که = 𝑤0 + 𝑤𝑎ln𝑎 ببریم بکار تاریک انرژی توصیف برای را. 

 گیری نتیجه و بحث

 Planck هایداده از استفاده با تاریک انرژی متفاوت مدلهای برای را بیزی مدل انتخاب رهیافت مقاله، این در

TT+lowE+BAO/RSD+SN  مقیاسی عامل از متفاوت های تابعیت با شناختی پدیده مدل سه .بردیم بکار 𝑎 بررسی را 

 به وابسته تاریک انرژی ارجحیت و برتری تعیین جِفری، مقیاس و بیزی استنباط بنابر که رسیدیم نتیجه این به .کردیم

𝑤(𝑎) زمان = 𝑤0 + 𝑤𝑎(1 − 𝑎) تاریک انرژی استاندارد مدل و 𝛬 استفاده با .ماندمی باقی نتیجهبی همدیگر به نسبت 

𝑤(𝑎) شناختی پدیده زمان به وابسته حالت معادله که شدیم متوجه تنش متریک یک عنوان به 𝑅 آمار یا بِیز نرخ از =

[𝑤0 + 𝑤𝑎(1 − 𝑎)]/[1 + 𝑤𝑏(1 − 𝑎)] بروز باعث زیرا نیست تاریک انرژی دینامیک توصیف برای اتکایی قابل مدل 

 عنوان به نمیتوان را شناختی پدیده مدل این اینکه نتیجه .شودمی BAO/RSD+SN  و پلانک های داده بین تنش یک

𝑤(𝑎) حالت معادله سپس .گرفت نظر در زمان به وابسته تاریک انرژی توصیف برای فیزیکی مدل یک = 𝑤0 + 𝑤𝑎ln𝑎 

 مقدار که چرا است ضعیف ارجحیت این که هرچند دارد، 𝛬 تاریک انرژی به نسبت برتری یک مدل این .گرفتیم نظر در را

.ln𝐵𝑤(𝑎) با برابر بیز عامل 𝛬 = 1.5 ± 1 شرط در که باشدمی 0.45 < |ln𝐵| <  این به توجه با .کندمی صدق 2.5

𝑤(𝑎) لگاریتمی مدل از تاریک انرژی طبیعت توصیف برای که است بهتر نتایج، = 𝑤0 + 𝑤𝑎ln𝑎 کنیم استفاده. 
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 ساختار کپه متعادل در ابرهای تاریک فروسرخ 

  2محسن نژاد اصغر  ،1 عبدالرضا شریفی
 دانشگاه مازندران، بابلسر 1

 گروه فیزیک نظری،دانشگاه مازندران، بابلسر 2

 

 چکیده
 باشد.ابتدا برای سادگی کار فرض کردیم کپه تکدما باشد و اثر سایر عوامل و شرایط ابرهای تاریک فروسرخ کپه ها می تواند گزینه مناسبی برای محل زایش ستارگان در

ناشی  پژوهش نیروی را در نظر نمی گیریم.کپه ای از گاز هیدروژن تحت اثر دو نیرو یکی گرانش به سمت داخل و دیگری گرادیان فشار به سمت بیرون کره. در این

به همین سادگی رمبش نمی کند  IRDCنمی گیریم. اگر نیروی گرانش قویتر باشد کپه را جمع خواهد کرد اما می بینیم کپه از تلاطم و میدان مغناطیسی را در نظر 
ت مکانااعواملی مثل اثر غیر هم دمایی کپه بوجود آورد.همچنین گرمایش پخش دو قطبه یا اثر امبی پولار دیفیوژن را بررسی کردیم. است.در ادامه   ۳1یعنی شبه پایدار

 .رصدی درحدی نیست که از جزئیات ریز درون کپه ها اطلاعات بدست آورد بنابراین باید بخشی از کار را بصورت نظری و با مدلسازی انجام داد

 

Balanced Clumps structure in dark infrared clouds 

 
A. Shsrifi1, M. Nejad-Asghar2  

1 Mazandaran University, Babolsar 
2 Department of Physics, Mazandaran University, Babolsar 

 

Abstract  
 

 These Clumps can be a good choice for the birth place of stars. First, for the sake of simplicity, we assumed that 

the Clumps is a monolith and we do not consider the effect of other factors and conditions. Pressure gradient 

towards the outside of the sphere. In this research, we do not consider the force caused by turbulence and 

magnetic field. If the gravitational force is stronger, it will collect the Clumps, but we can see that the IRDC 

Clumps does not collapse as easily, that is, it is quasi-stable. Further, it causes factors such as the non-isothermal 

effect of the cluster. Also, investigate the heating of the effect of ambipolar diffusion. we did. The observation 

facilities are not enough to obtain information from the small details inside the heaps, so part of the work must 

be done theoretically and with modeling. 

 قدمه م
تعدادی کپه وجود دارد .ساده ترین شکل آن ابری با یک کپه است.کپه ها نواحی درون ابر هستند که  IRDCدر یک ابر تاریک فروسرخ   

چگالش آن ها نسبت به محیط اطراف بیشتر است. آنها را نامگذاری می کنیم یک بخش متراکم را انتخاب می کنیم . حال با بررسی مشخصات  

ا روشن گردد. ابتدا برای سادگی کار فرض می کنیم تکدما باشد و اثر سایر عوامل و این کپه تلاش می کنیم برخی ویژگی های آن برای م

شرایط را در نظر نمی گیریم.کپه ای از گاز هیدروژن تحت اثر دو نیرو یکی گرانش به سمت داخل و دیگری گرادیان فشار به سمت بیرون 

نمی گیریم. اگر نیروی گرانش قویتر باشد کپه را جمع خواهد کرد اما می  کره. در اینجا نیروی ناشی از تلاطم و میدان مغناطیسی را در نظر

امکانات رصدی درحدی نیست که از جزئیات ریز درون کپه  است. ۳2به همین سادگی رمبش نمی کند یعنی شبه پایدار IRDCبینیم کپه 
                                                           

31 quasi-stable 

 
32 quasi-stable 
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انجام داد. در این تحقیق می خواهیم بصورت نظری به ها اطلاعات بدست آورد بنابراین باید بخشی از کار را بصورت نظری و با مدلسازی 

 این موضوع بپردازیم.

 بررسی کپه کروی شبه ایستا در حالت هم دما وغیر هم دمایی در ساختار کپه ها 

− در نظر می گیریم. از معادله پیوستگی در این حالت کمک می گیریم IRDC یک کره شبه پایدار درون یک 
1

𝜌
𝛻𝑝 −  𝛻∅𝑔 = 0 

−
1

𝜌
𝛻𝑝  نیروی گرادیان فشار بر واحد جرم و− 𝛻∅𝑔  نیروی گرانش. منشاء فشار درون کپه هاP   .بخاطر حرکت ذرات می تواند باشد

هرچه شعاع بزرگتری اطراف یک کپه در نظر بگیریم بخاطر افزایش حجم و فاصله بین ذرات برخوردها کاهش یافته فشار کم می شود. 

𝑝ی بیان می کنیم  لذا در حالت پایدار و همدما داریم فشار را بجای حجم برحسب چگال =  𝜌𝑎𝑇2  آنگاه از معادله پواسون 

(1)                1

𝑟2

𝑑

𝑑𝑟
(𝑟2 𝑑𝜑𝑔

𝑑𝑟
) = 4𝜋𝐺𝜌 = 4𝜋𝐺𝜌𝐶𝑒𝑥𝑝 (−

𝜑𝑔

𝑎𝑇
2)  

𝑃از رابطه گاز ایدآل داریم  = 𝑛𝑘𝑇 با ضرب صورت و مخرج درm  .می توانیم معادله فشار حرارتی را برحسب چگالی باز نویسی کنیم

ξ برای بی بعد کردن معادله پواسون فرض کردیم     این حالت در نظر گرفتیم از مرکز کپه تا لبه آن دما ثابت و گاز هم ایدآل باشد =

(
4πGρc

aT
2 )

1

2 r   که در آنξ  طول بی بعدρc صلضرب چگالی جرمی در مرکز کپه که برابرحا𝑚̅ × 𝑛𝑐   که در آنm̅   جرم متوسط مولکولی

×G = 6.6. با قرار دادن  Tشعاع می باشد که برابر ثابت بولتزمن تقسیم بر  aTچگالی عددی مولکولها و  ncو   m̅و   10−8 = 2.3mp 

×R=1.38و  10−16 𝑒𝑟𝑔

𝑘°  مقدار عددیξ را با مقدار گذاری در رابطه بالا بدست می آید 𝜉 = 2.9 × 10−19𝑛𝑐

1

2 𝑇−
1

2 𝑟  در اینجاξ  بعد

می توانیم عدد گذاری کنیم می  pc 0.6حدودا   rدار شده و می توانیم تشخیص دهیم از چه اوردری می باشد برای یک کپه معمولی که

1رسیم به معادله لن امدن همدما 

𝜉2  
𝑑

𝑑𝜉
(𝜉2 𝑑𝜓

𝑑𝜉
)=exp(-𝜓) 

ψ(0)با اعمال شرایط مرزی یکی  در  = ψ́(0)و   0 = حال ما یک معادله دیفرانسیل درجه دوم با دو شرایط مرزی داریم که با روش  0

 ران کوتاه می توانیم آنرا حل کنیم.

 
بیان شده است. همانگونه که در نمودار می بینیم هرچه از مرکز کپه دور میشویم چگالی محیط  PC(نمودار تغییرات چگالی برحسب فاصله از مرکز کپه که به 1شکل)

 کمتر می شود

 

می بینیم هرچه از مرکز  ψپس  از حل عددی معادله در شرایط مرزی با کمک برنامه فرترن نمودار بالا رسم می شود  با مشاهده نمودار 

ρکپه دور می شویم پتانسیل گرانش افزایش می یابد چون جرم بیشتری را در بر می گیرد. از بررسی نمودار 

ρC
در می یابیم هرچه از مرکز  

𝜌(𝑟)ابر دور می شویم چگالی ابر کم می شود      =  
𝑎𝑇

2

2𝜋𝐺𝑟2  با بی بعد کردن جرم و عدد گذاری جرم کپه موردM = 0.1 M⊙  بدست
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برای رفع این شبهه می خواهیم از اثر غیر همدمایی و وجود گرادیان دما استفاده کنیم. از طرفی بطور  می آید. مقداری که منطقی نیست.

ن است یمنطقی ما نمی توانیم دما را در مرکز و لبه کپه یکسان در نظر بگیریم. این گرادیان دما می تواند موجب تغییر ساختار ابر شود نکته ا

یا اثر امبی پولار دیفیوژن را پیشنهاد می کنیم.این اثر  ۳۳چه عاملی می تواند اثر غیر هم دمایی بوجود آورد.ما گزینه گرمایش پخش دو قطبه

 زمانی بوجود می آید که گاز ما مانند ابرهای مولکولی اندکی یونیده باشد. حال پرسش این است که آیا حرکت یونها و خنثی ها از درون

𝑓𝑑هم با توجه به اصطکاک موجود می تواند گرما هم تولید کند.  = 𝛾𝜌𝑖𝜌𝑛(𝑢𝑖 − 𝑢𝑛)  و 𝛤𝐴𝐷 = 𝑓𝑑  . (𝑢𝑖 − 𝑢𝑛) =

𝛾𝜌𝑖𝜌𝑛|𝑢𝑖 − 𝑢𝑛|
2 

یک تقریب خوب برای نوشتن گرمایی که در اینجا عامل آن می تواند اصطکاک و پخش دوقطبه نیرو بر واحد حجم بوده  𝑓𝑑که در آن 

   𝜌𝑖و 𝜌𝑛باشد. چون الکترون ها بخاطر جرم کم شان اندازه حرکتشان ناچیز است. دو عامل باعث افزایش نیروی اصطکاک می شود یکی 

𝑢𝑖)چگالی یونها و خنثی ها دیگری  − 𝑢𝑛) می باشد. در اینجا 𝛾  یک ضریب تناسب است.از نیروی لورنس|𝑢𝑖 − 𝑢𝑛|  را بدست می

𝑓𝑙نیروی لورنس در واحد حجم می شود   .آوریم =
1

4𝜋
 (𝛻 × 𝐵) × 𝐵  تنها نیرویی که بر آنها موثر است𝑓𝑑  که ما با برابر قرار دادن

𝑓𝑑 = 𝑓𝑙  می توانیم مقدار|𝑢𝑖 − 𝑢𝑛|  .را بدست آوریم𝑣𝑑 = 𝑢𝑖 − 𝑢𝑛 =
1

4𝜋𝛾𝜌𝑖𝜌𝑛
 (𝛻 × 𝐵) × 𝐵  که با جاگذاری مقدار𝑣𝑑  سرعت

𝛻)سوق پخش بدست می آید. جهت آن بستگی به  × 𝐵) × 𝐵  دارد. هرچه چگالی ذرات خنثی بیشتر باشد چگالی یون ها نیز بیشتر است

1یک ارتباط خیلی ساده توان 

2
ه گیری ها برای همه ابرهای گرفته می شود.این اعداد و انداز 444چگالی است که در برخی از ابرها توان  

εمولکولی یکسان نیست.  = 3 × 𝑉𝑑و عدد گاما هم معلوم است در رابطه بالا قرار می دهیم داریم  10−16 ∝
1

𝜌
به شدت  𝑉𝑑همچنین  

~𝑣𝑑  و نیز گرادیان میدان وابسته است.    Bمیدان مغناطیسی 
1

4𝜋𝛾𝜌𝑖𝜌𝑛∆𝑋
 ≈  

𝑣𝐴
2

𝑉
گرفتیم. به عبارتی  pc 0.1را برابر 𝑋∆ که در آن    

𝑣𝐴به صفر می رسد. حال از رابطه  30تغییر می کند یعنی از  𝜇𝐺 30به اندازه  pc 0.1میدان در 
2 =

𝐵2

4𝜋𝜌
بدست می  𝑉𝑑با مقدار گذاری  

𝑣𝐴آید. با قرار دادن  = 𝑣𝑑~0.03مقدار  V = 6و  0.4
𝑘𝑚

𝑠
𝑣𝑑بدست می آید نتیجه می گیریم که   ≪ 𝑣𝐴 ار اگرچه مقد𝑣𝑑  عدد کوچکی

در نظر گرفتیم بر  pc 0.1نیست اما در ابعاد ابر مولکولی که از مرتبه پارسک می باشد این عدد خیلی کوچک است. حال اگر ابعاد ابر را که 

ر دن کار پارامتزمانی که طول می کشد ابعاد ابر پخش شده و عقب بماند خیلی زمان طولانی خواهد شد.ما برای آسان ش 𝑡𝐴𝐷آن تقسیم کنیم 

𝜅 = 
Δ𝐵

Δ𝑋
 تغییرات میدان مغناطیسی است.که با این تغییر پارامتر  Δ𝐵تعریف می کنیم، تغییرات میدان مغناطیسی در واحد طول که در آن  

𝛤𝐴𝐷 =
𝑓𝑑.𝑣𝑑

𝜌
  =

𝐵2 𝜅2

16𝜋2𝛾𝐴𝐷𝜖
𝜌−

5

را بر واحد حجم در نظر گرفتیم در اینجا ما آنرا بر واحد کیلو گرم بیان می  𝛤𝐴𝐷مقدار  بالا  در رابطه  2

∝ 𝐵بین میدان مغناطیسی و چگالی رابطه  2412در سال [3] تقسیم می کنیم کروچر  ρکنیم. برای این منظور آنرا بر   𝜌𝜂  را بصورت تجربی

η از داده های رصدی بدست آورد.  ηبرای میدان های قوی و حدود  0.5 > ها  IRDCبرای میدانهای ضعیف بدست آمد. برای  0.66 ≈

ηچون میدان مغناطیسی قوی می باشد  بطور عام برای ابرهای مولکولی با چگالی  [3]  ۳را در نظر می گیریم. بنابراین طبق نمودار  0.5 >

𝑛 =
𝜌

𝜇𝑚𝐻
= 103 𝑐𝑚3  میدان مغناطیسی برابر𝜇𝐺 12 د و برای چگالی  می شو𝑛 =

𝜌

𝜇𝑚𝐻
= 106 𝑐𝑚3  میدان مغناطیسی برابر𝜇𝐺 

0با عدد گذاری  [2]خواهد شد.از  144 < 𝑘 < 10 × 0.3𝜇𝐺/1𝑚𝑝𝑐 می شود 
𝑛

106𝑐𝑚3)
−1.9𝑒𝑟𝑔𝑔−1𝑠−1 𝛤𝐴𝐷 = 2.3 × 10−9(

𝑘

0.3𝜇𝐺/1𝑚𝑝𝑐
)2 ( 

                                                           
33- ambipolar diffusion (AD) 
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 تعادل حرارتی

��)  ثابت یدر حالت تعادل حرارت

𝜕𝑡
=  یعنیصفر باشد ) rدر هر شعاع  دیبا Ω(ρ,T)خالص  سرمایشتابع  (،u → 0) کیاستاتشبه (  0

که  میریرا در نظر بگ شیو سرما شیگرما یندهایفرآ دیبا ،یابر مولکول یهادر هسته یمحاسبه تعادل حرارت ی(. برایموضع یتعادل حرارت

 0Λ برای پارامترسازی تابع سرمایش به صورت( 2441) تیگلداسم 2از جدول  ،سرمایش یندهایفرآ یا . برگذاردیم ریثبر گاز و غبار تأ

 β(T/10K)0 کنیم که در آناستفاده میΛ وβ  (. 2411استاد 1به شکل  دی)نگاه کن عموماً توابع چگالی هستندΩ(ρ,T)  را آهنگ گرمایش

مربوط به سرمایش  β(T/10K) (n)0Λ(n)در این رابطه جمله  = ADT - CRT- (n)β(T/10K) (n)0Λ Ω(ρ,T)یا سرمایش می نامند که در آن 

CRT  مربوط به گرمایش کیهانی وADT  مربوط به گرمایش پخش دوقطبه می باشد. اگر تعادل گرما و سرما داشته باشیم، یعنیΩ(ρ,T) 

 چگالی آنگاه nو  Tباشد در این حالت یک رابطه بین گرمایش و سرمایش داریم یک رابطه بر حسب دما  0=

 (4)                                                               𝑇 = 10𝐾 [
𝛤𝐶𝑅

𝜦𝟎(𝑛)
+

2.3×109

𝜦𝟎(𝑛)
 (

𝑘

0.3𝜇𝐺/1𝑚𝑝𝑐
)2( 

𝑛

106𝑐𝑚3)
−1.9]

1

𝛽(𝑛)
  

 3Cm [2]و چگالی برحسب  ∘𝐾که در آن دما برحسب  lognبه  logTنمودار تغییرات  𝜿 0,1,5,10 =برای 

 
بر این ناحیه تقریب خط می زنیم بر روی نمودار در دو 316-516ها تمرکز ما روی چگالی از  IRDCچرا که برای  3-5( این نمودار برای نقاط بین 2شکل )

خطی به نقطه تلاقی خط عمود بر  𝜿 =1,5,10با هر یک از نمودارها با  3خط را عمود رسم می کنیم از نقطه تلاقی خط عمود بر نقطه  3و  5نقطه با چگالی 

 𝜿بستگی دارد. بازای مقادیر مختلف  𝜿عرض از مبدا و شیب خط به مقادیر رسم می کنیم شیب و عرض از مبدا آنرا محاسبه می کنیم. 5نقطه 

 ( داریم 22-1نمودار آن را رسم کردیم و براساس آن به یک رابطه خطی رسیدیم. با قرار دادن در رابطه )

     log(T/k) = (2.55+0.15𝜿)-(0.35+0.03 𝜿)log(
𝒏

𝒄𝒎𝟑) 

𝒅𝒑برای اندازه گیری تغییرات فشار داریم [2] ۰ارتباط داریم. رابطه  nو چگالی  Tها بین دما IRDCحال ما برای 

𝒅𝒓
=

𝒌𝑩

𝝁𝒎𝑯
(𝑻 + 𝝆

𝒅𝑻

𝒅𝝆
)

𝒅𝝆

𝒅𝒓
 

��در حالت تعادل شبه پایدار)

𝝏𝒕
= →u( وقتی )𝟎 𝒅𝒑داریم [2]2( از رابطه 𝟎

𝒅𝒓
=

𝝁𝒎𝑯𝑮

𝒌𝑩
(

𝑴𝝆

𝒓𝟐(𝑻+𝝆
𝒅𝑻

𝒅𝝆
)
)   
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با  316-516مشاهده می شود در بازه  نموده ایم رسم 𝜿   5,10,15=( در این شکل ما نمودار تغییرات چگالی بر حسب فاصله از مرکز کپه را برای 3شکل )

 تطابق دارد G34چگالی کاهش می یابد و مقدار آن با  pcافزایش فاصله از مرکز کپه بر حسب 

 
مشاهده می شود با افزایش فاصله از مرکز  نموده ایم رسم  𝜿  5,10,15=( در این شکل ما نمودار تغییرات جرم بر حسب فاصله از مرکز کپه را برای 4شکل )

 تطابق دارد G34افزایش  می یابد و مقدار آن با  ⊙𝑴 جرم برحسب نسبتی از جرم خورشید  pcکپه بر حسب 

  

مشاهده می شود با افزایش فاصله از مرکز  نموده ایم رسم  𝜿  5,10,15=بر حسب فاصله از مرکز کپه را برای دما ( در این شکل ما نمودار تغییرات 5شکل )

 تطابق دارد G34افزایش  می یابد و مقدار آن با  دما برحسب کلوین  pcکپه بر حسب 
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 نتیجه گیری
 هرچه از مرکز کپه دور میشویم چگالی محیط کمتر می شود

 IRDCجرم یک ابر هم دما خود گرانیده از مرتبه چتد دهم جرم خورشید است. این نمی تواند توجیه کننده وجود یک کپه پرجرم در یک 

 باشد که چند صد یا چند هزار جرم خورشید درون آن است.

 تطابق دارد G34افزایش  می یابد و مقدار آن با  ⊙𝑴 جرم برحسب نسبتی از جرم خورشید  pcبا افزایش فاصله از مرکز کپه بر حسب 

 تطابق دارد G34افزایش  می یابد و مقدار آن با  دما برحسب کلوین  pcبا افزایش فاصله از مرکز کپه بر حسب 

 تطابق دارد G34چگالی کاهش می یابد و مقدار آن با  pcبا افزایش فاصله از مرکز کپه بر حسب  ۳14-۰14در بازه 

 هامرجع

[1] Hennebelle, Patrick , Inutsuka, Shu-ichiro .(2019). The role of magnetic field in molecular cloud formation and evolution 

. FrASS...6....5H . [2] Vahdanian, Hamed , Nejad-Asghar, Mohsen .(2022). Some aspects of rotation and magnetic-field 

morphology in the infrared dark cloud G34.43+00.24 . MNRAS.512.4272V. 

        [3] Crutcher R.M., 2012, ARA&A, 50, 29 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

https://ui.adsabs.harvard.edu/search/q=author:%22Hennebelle%2C+Patrick%22&sort=date%20desc,%20bibcode%20desc
https://ui.adsabs.harvard.edu/search/q=author:%22Inutsuka%2C+Shu-ichiro%22&sort=date%20desc,%20bibcode%20desc
https://ui.adsabs.harvard.edu/search/q=author:%22Vahdanian%2C+Hamed%22&sort=date%20desc,%20bibcode%20desc
https://ui.adsabs.harvard.edu/search/q=author:%22Nejad-Asghar%2C+Mohsen%22&sort=date%20desc,%20bibcode%20desc


 

 
187 

 (SURAرادیویی دانشگاه سمنان )های گسترده هوایی در آرایه طول تضعیف و جذب بهمن
 3،محمد نعمتی2گوهر رستگارزاده ،1بخشمریم علی

 سمنان،  ه سمناندانشگا ، دانشکده فیزیک  2،1
 گروه فیزیک ، دانشگاه بوعلی سینا، همدان۳

 چکیده
د. واضح است یابافزایش عمق اتمسفری بطور نمایی کاهش میهای هوایی گسترده، تعداد ذرات ثانویه پس از رسیدن به عمق بیشینه، با در مطالعه توسعه طولی بهمن

و طول جذب  NeΛهای طول تضعیف که میزان این کاهش به عمق اتمسفری رصدخانه پرتو کیهانی مورد نظر بستگی دارد. معمولاً این اثر را با دو پارامتر متفاوت با نام

A Λ  آرایه یهایژگیرا بر اساس و گستردهبهمن هوایی  یدادهایرو کنند. در کار حاضر،بررسی می SURA یدر محدوده انرژ پروتون هیاول توپر یبرا eV1۷14-1414 
طابق خوبی و ت شده است سهیمقا دیگر آزمایشات تجربی منتشر شده از جینتا نتایج بدست آمده از این آزمایش با .میاکرده یساز هیشب CORSIKAد استفاده از کُ با 

 دهد.را نشان می
 

Attenuation and absorption length of extensive air showers for Semnan University 

Radio Array (SURA) 
Alibakhsh, Maryam1, Rastegarzadeh Gohar2, Mohammad Nemati3  

Faculty of Physics, Semnan University, Semnan41,2 

Department of Physics, Bu Ali Sina University, Hamedan3 

Abstract  
 

In the study of the longitudinal distribution of extensive air showers, secondary particles after reaching their 

maximum depth decrease exponentially with increasing atmospheric depth. Specifically, the amount of this 

reduction depends on the atmospheric depth of the related cosmic ray observatory. Usually, this effect is 

investigated with two different parameters named attenuation length ΛNe and absorption length ΛA. In the present 

work, using the CORSIKA code, we have simulated extensive air shower events for proton primaries in the energy 

range of 1014-1017eV tailored to the characteristics of the SURA experiment. The results obtained from this 

experiment have been compared with results from other experiments and show a good agreement. 

 قدمه م
ذرات  ای، آبشاری ازهای زنجیرهکنند. این اندرکنشهای اتمسفر اندرکنش میپرتوهای کیهانی پرانرژی در بدو ورود به جو زمین با هسته   

ها، ونیاها، پونیها، معمدتاً از الکترونها بهمن ذرات ثانویه .گویندیم (EAS)۳4 گسترده ییهوابهمن  آن کنند که بهتولید می را هیثانو

بنابراین  دارد. یبستگ هیذره اول یبه جرم و انرژ EAS کیدر  هیانواع مختلف ذرات ثانو ی. فراواناندشده لیها تشکها و نوکلئونفوتون

 هایتخصوصیدر مورد رفتار و  یارزشمندبسیار اطلاعات  ی و عرضی آنهاطول عیمطالعه توزهای هوایی بخصوص های بهمنبررسی ویژگی

بیشینه  رسیدن به از( پس Neها )های هوایی، ذرات ثانویه بخصوص الکتروندر توسعه طولی بهمن. دهدبه ما ارائه می پرتوهای کیهانی

. این تاتمسفری کاملاً مشهود اس ها به عمقبنابراین وابستگی الکترون یابند.بطور نمایی کاهش می ،مقدار خود، با افزایش عمق اتمسفری

 پارامترهایی چون طول تضعیف و طول جذب مطالعه کرد.توان با ویژگی را می

 ی زیر محاسبه کرد:توان به کمک رابطهرا می θو زاویه سرسویی  Xدر واقع تعداد الکترونها در عمق اتمسفری 

 

<Ne (θ, X)> = <Ne (θ=0, X)> exp [−
X

ΛNe
 (secθ -1)]                                                              )1(      

                                                           
34 Extensive Air Shower 
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سطح مشاهده  های عمودی بهبرای بهمن Xهایی است که در عمق اتمسفری ونالکترتعداد   Ne (X, θ=0)، فیطول تضع NeΛدر آن 

 .[1]است Xعمق اتمسفری  و θ ییسرسو یهیها در زاوتعداد الکترون Ne (θ, X) رسند ومی

توان طول جذب را از می ، Xق نسبت به عم Neبزرگتر از  یهاالکترون برای تعداد ،بهمن اندازه فیط یِنزول قسمتِاز  گیریبا انتگرال 

 ی زیر بدست آورد:رابطه

J(>Ne, θ, X) = J0(>Ne, θ=0, X) exp [
X

Λ𝐴
 (1-secθ)]                                                              )2(      

است که تعداد الکترونهای آنها در سطح  θ ییسرسو هیزوا های هوایی باشار مجموع بهمن  J(>Ne, θ, X)و طول جذب  AΛ که در آن

 .[2های عمودی است ]همان شار برای بهمن 0J(Ne, θ=0, X<)وباشد   Ne( بزرگتر از تعداد مشخصX یعمق اتمسفرمشاهده )

یف است. طول تضع هابهمن کیستماتیو س ینوسانات ذات هایی وجود دارد که ناشری از طول جذب تفاوت بین دو کمیت طول تضرعیف و 

ت. در اس ها در یک بهمن منحصرربفرد اسرت در حالی که طول جذب به شیب و شکلِ طیف اولیه وابسته  ی تضرعیف الکترون دهندهنشران 

 [.  1کند ]محاسبه میها را تعریف و واقع طول جذب چگونگی تضعیف تعداد بهمن

 سازیشبیه 
بالا  یانرژ ونی[ اسررتفاده شررده اسررت و از مدل اندرکنش هادر ۳] CORSIKA 7.74مونت کارلو  سررازیهیکُد شررب ازپژوهش  نیدر ا   

QGSJET [4و مدل اندرکنش هادرون ]نییپا یانرژ ی GHEISHA [۰ بهره گرفته شرده است. شب  ]هیبا اول دادیرو 44444 یبرا هاسازیهی 

به  که θ ≤   4 ≥ 4۰ یدر بازه θیی سرررسرو  هیزاوو  Φ ≤ 4 ≥   ۳۳4در زاویه سرمتی   PeV  144 - TeV 144یانرژ یپروتون در محدوده

در ارتفاع   SURA رادیویی دانشگاه سمنان هیآرا یریقرارگ یمکان تیکُد موقع نیا یورود لفای در است.شده  میتقسر ای درجه ۰فواصرل  

 شده است. منظور µT 1/24 = zBو   µT ۰۳/۳. =xB ی سمنانسیمغناط ( و میدان2g/cm .4۰ی )عمق اتمسفر از سطح دریای متر11۳4

 یپرتوها ییشرناسا این آرایه هدف  مشرغول به ثبت پرتوهای کیهانی اسرت.    LPDAآنتن  4با ( SURAدانشرگاه سرمنان )   ییویراد هیآرا

راه انداز خود  هیآرا کیبه عنوان  SURA-4 ،حال حاضررردر . اسررت ییویراد گنالیسرر زیخواص آنها با اسررتفاده از آنال یو بررسرر یهانیک

(Self Trigger) ها انجام شررده های دریافتی از آنتنپالس ونیبراسر ی[. کال۳] گیری اسرت مشررغول دادهمگاهرتز  44-44 یدر باند فرکانسرر

بعنوان شرط فعالسازی سه آشکارساز ذرات  یبه زود ن،ی[. علاوه بر ا۷]اسرت و در حال بازسرازی بهمن های آشرکارسرازی شده هستیم     

 صیحال امکان تشررخ در عین و داد شیرا افزا یهانیک یپرتوها صیدقت تشررخ تا به کمک آنها بتوان شررودیم هاضررافخارجی به مجموعه 

 .کردرا فراهم  یهانیک یپرتوها یبیترک

 ( NeΛطول تضعیف)  
سازی بهره گرفته شده است. برای این منظور، متوسط تعداد های شبیهاز داده SURA آرایه فِیطول تضعی محاسبه برای شیآزما نیدر ا   

 اسیدر مقسپس . است شده میترس sec θرحسب ب  2g/cm .4۰ =SURAXو عمق اتمسفری  θ( در زاویه فرودی e<N <(θ, X)) الکترونها

را در موقعیت  2g/cm 24۷  =eNΛطول تضعیف  1شکل. بدست آمده است 1خط با معادله بیش را از برازش eNΛ طول تضعیف ،یتمیلگار

 دهد.نشان می eV 1۷14در انرژی  SURAآرایه 
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 . SURAدر موقعیت آرایه رادیویی  eV 1۷14در انرژی sec θ: نمودار تعداد الکترونها بر حسب 1شکل 

قرار دارد.  eV 1۰14ی انرژی در محدوده "زانو"در طیف شار پرتوهای کیهانی چند نقطه غیرعادی وجود دارد که یکی از این نقاط بنام 

به درک بهتر  تواند کمک شایانیی زانو میبنابراین محاسبه طول تضعیف در محدوده ها در طیف مشخص نیست.هنوز علت این شکستگی

دهد. همچنین برای اعتبارسنجی نشان می را eV 1۰14طول تضعیف بر حسب عمق اتمسفری )سطح مشاهده( در انرژی  2این ناحیه کند. شکل

[ 1و ] MAKET ANI [ ،1 ]EAS-TOP[ 4]سازی با نتایج تجربی، طول تضعیف چند رصدخانه مختلف از جمله های شبیهو مقایسه داده

KASKADE  شود. میسازی مشاهده های تجربی و شبیهنمودار قرار داده شده است و توافق خوبی بین دادهدر 

 
سازی بدست از شبیه SURAدهد. در این نمودار طول تضعیف آرایه ی زانو را نشان می: طول تضعیف بر حسب عمق اتمسفری در محدوده2شکل

 آمده است.

 AΛطول جذب 
 ی فعل و انفعالات هادرونی پرانرژیتواند اطلاعات خوبی دربارهها است. بررسی این کمیت میطول جذب نمایانگر تضعیف شار بهمن   

های تجربی بدست آورد ولی در این کار طول جذب را بر اساس توان طول جذب را برای دادهمی 2در اختیار ما بگذارد. با استفاده از رابطه

 ایم. سازی بدست آوردهشبیههای داده

 دهد.شاخص طیفی را نشان می 𝛾و شاخص طیفی  Xعمق اتمسفری ،θشار برحسب زاویه سرسویی  ۳رابطه

J(Ne ,θ) dNe ∝ 𝑁𝑒
−𝛾

 exp[ -(
𝛾−1

Λ𝐴
) X (sec θ-1)] dNe                                                                ).( 

 [:14توان نوشت ]( می۳و2است. بنابراین با استفاده از روابط  ) J(Ne , θ ) ∝ 𝑁𝑒−𝛾از آنجایی که 

(4   )                                                                                                                          Λ𝑁𝑒

𝛾−1
  Λ𝐴 = 
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𝛾 ۳/۳( بدست آمده است که در آن شاخص طیفی 4ی)با استفاده از رابطهطول جذب بر حسب عمق اتمسفری  4در شکل  eVو انرژی  =
 SURAیابد. طول جذب آرایه شود طول جذب با افزایش عمق اتمسفری کاهش میدرنظر گرفته شده است. همانطور که مشاهده می  1۷14

 است. 2g/cm 14۷برابر  eV  1۷14در انرژی

 
 با مثلث به رنگ قرمز مشخص شده است. SURAدهد.طول جذب آرایه طول جذب برحسب عمق اتمسفری را نشان می  :۳شکل 

 نتیجه گیری 
 نی. اکندمی در جو ییهوا یهابهمنانتشار  یخواص کلکمک شایانی در درک  های هوایی گستردهطولی و عرضی بهمن عیمطالعه توز   

 تمام یبرابررسی این دو پارامتر . ( بوده استSURAطول تضعیف آرایه رادیویی دانشگاه سمنان ) پژوهش مبنی بر استخراج طول جذب و

 2g/cm 14۷و طول جذب  2g/cm 24۷طول تضعیف  SURAدر این کار برای آرایه است.  ضروری آشکارساز پرتوهای کیهانی یهاهیآرا

ایم و توافق خوبی را نشان را با نتایج تجربی چندین آزمایش مقایسه کرده SURAی زانو طول تضعیف بدست آمد. همچنین در محدوده

 داده است.
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 امواج آلفن چرخشی در ساختارهای کروموسفری
  2 احسان توابی ،1اعظم ملاطایفه

 اعظم ملاطایفه، دانشجوی دکتری دانشگاه پیام نور، تهران 1

 دانشیار دانشگاه پیام نور، تهران دانشکده فیزیک، 2

 

 چکیده
را در دو طول موج با استفاده از مشاهدات لبه مورد مطالعه قرار  یقطب یجهاروسما  .دهندیرخ م زدهرونیبی سیلوله شار همسو شده مغناط کیها در و جت هاکولیاسپ

و  هدش یبررس یجرم یهابپرتا نیا یامشاهده یهایژگی. ودهدیارائه م را دهندیمکرومسفر رخ  یکه در بالا یکینامید یهادهیاز پد یترواضح ریکه تصو مایداده

 .شودیظاهرا متفاوت پلاسما ارائه م یهابپرتا نیا حیتوض یبرا یسیاتصال مغناط باز بر یمبتن کپارچهیمدل 

تلسکوپ اشعه  نیو همچن Hα و HCaII پهن باند خط لتریف قیاز طر (SOT)  نودهیه یدیخورش یگرفته شده با تلسکوپ نور ریاز تصاو یعال یزمان یتوال نیچند
 ی بین سورجکیارتباط نزد دهداست  که نشان می انجام شدهmad-max   رواستفاده از اپرات با ریبالا استفاده شد. پردازش تصو یو زمان یبا وضوح مکان (XRT) کسیا

 نیا یا برار یدهنده و صعودشتاب سمیمکان زدهبیروناز شار  یناش یسیاتصال مغناط باز که کندیم تیحما هیفرض نیمانند وجود دارد، که از اجت یدادهایرو گریبا د 
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Abstract 
 

Spicules and jets occur in a common emerging magnetical collimated flux tube and we study polar surges in two 

wavelengths using limb observations that provide a clearer picture of the dynamical phenomena occurring well 

above the chromosphere of a polar cap. The observational characteristics of these mass ejections are reviewed, 

and unified model based on magnetic reconnection or other alternative is presented to account for these 

apparently different plasma ejections. 

Several excellent time sequences of images taken with the Hinode Solar Optical Telescope (SOT) through the 

HCaII and Hα line broadband filter and also X-Ray Telescope (XRT) with high spatial and temporal resolution 

was used. Image processing include the use of a mad-max operator. The high cadence time sequence observations 

suggest that there is a close association of Surges with other jet-like events, supporting the hypothesis that 

magnetic reconnection triggered by emerging flux provides the accelerative and ascending mechanism for these 

events. 
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 قدمهم
آنها  ؛باد خورشیدی با سرعت بالا باشند شتابو  کروناییممکن است سرنخی برای حل گرمایش کرومسفری و که  مهم هستنداز آن جهت ها جت

 را می توان در دو گروه متمایز طبقه بندی کرد:

 .] 2-1[ ها هستند، ماکرواسپیکول و موج spikeخنک که  شامل ساختارهای کروموسفری مانند اسپیکول،  های پلاسمایجت

 .]۰-4-۳[لاسموئید اشعه ایکس های اشعه ایکس و پکرونایی، جت EUVو همچنین پرتاب پلاسمای داغ، مانند 

 ساختار آنها از ٪14که حدود  دهدینشان م SXTمشاهدات  نیوجود دارد و همچن کسیپرتو ا یهادر جت یسیباز اتصال مغناط یبرا یادیشواهد ز

 اشعه ییکرونا هچال یهاشکل لاندا( است، مانند جت ای) فلیبرج ا هیشب اسیمقکوچک یهاجت نیا یشکل کل. ]۷-۳[ دهندیرا نشان م یچمارپی

حرکت رو به بالا از مواد همراستا وجود دارد؛ حداقل دو نوع مختلف  کیهستند که مثل آتشفشان  یمو مانند یها ساختارها کولی. اسپکسیا

 2۰طولانی، آبفشان مانند، با سرعتی در حدود  با عمر Iهای نوع اسپیکول؛ شده است یمعرف 244۷ در سال و همکارانش ویپونتیتوسط د کولیاسپ

کنند تر رشد میبسیار پویا هستند، ظاهراً سریع IIنوع  هایاسپیکول کیلومتر بر ساعت و حرکت برگشتی مواد منتشر شده به فتوسفر شناخته شده اند.

. ارتفاع رسندیم هیلومتر بر ثانیک 244تا ۰4هستند که به حداکثر سرعت  یمیمستق یهاپرتاب Hα ی. موج ها]4[ شوندو در طول چند ثانیه ناپدید می

 یسیرا با بازاتصال مغناط هاکولیو ماکروسپ هاسورج سندگانیاز نو ی. تعداد].[ است قهیدق 24تا14آنها حدود  یمگامتر و طول عمر نوع 244آنها به 

. دهدیسرد و متراکم را نشان م یپلاسماخروج  نوده،یتلسکوپ ه یرو  Hαو  SOT  HCaII یها لترگرامیاند. مشاهدات در فمرتبط  دانسته

 هاکولیکه اسپ رسدیبه نظر م. ]14[ وجود دارد هاسورجو  کولیاسپ نیب یادیشباهت ز گر،ید یکیزیف یپارامترها یو برخ اسیاز تفاوت در مق یجدا

مانند شتاب  ییهایژگیو حیتوض یشده است که اتصالات مجدد برا رفتهیپذ یطور کلهستند. به کسانی لیتشک سمیاساساً به لحاظ مکان هاسورجو 

 پلاسما مناسب است. شیذرات و گرما

 ریمشاهدات و پردازش تصو
اسرررتاندارد  یها با نرم افزارهاجت یکینامید تیمطالعه ماه یبرا دیخورشررر یلبه یمختلف رو یهاتیدر موقع نودهیه XRTو  SOT یهرا داده

‘fg_prep’  و’ xrt_prep ‘ تمیخط مانند با استفاده از الگور یهایژگیو یبرا ییفضا ریپردازش تصو. ]11[ دندش برهیکال mad-max  به دست

است که مشتق دوم هنگام نگاه  ییمشرتق دوم و به طور خاص، جا  ییفضرا  لتریاز ف فیضرع  یرخطیاصرلاح غ  کی mad-max لتریف. ]12[ دیآیم

را  یدرخشان سبتاًن یشعاع یهابه وضوح رشته mad-max یهاتمیبا استفاده از الگور ییفضا لتریحداکثر است. ف یمختلف دارا یکردن به راستاها

 است. لومتریک 124که حدود  دهدیدر کروموسفر نشان م

 جیو نتا بحث
 1در حال حاضر در دسترس است. شکل  نودهیه یآهنگ بالا ریجت مانند تصو یساختارها ریو سا یکروموسفر میجت کلس سهیبه منظور مقا  

مشاهده  ی( به دست آمده است، مورفولوژهیثان 4تا  ۳که با استفاده از آهنگ بالا ) دهدیرا نشان م ینوع میکلس اسیجت کوچک مق یتحول زمان

 پوفیلیو ف 4..1در سال   باتایمرتبط هستند. ش یسیکه آنها با باز اتصال مغناط دهدیشان ممانند شکل لاندا، ن اس،یکوچک مق یمسفرشده جت کرو

 .]14-1۳[ در کرونا گسترش دادند کسیدر نظر گرفتن جت پرتو ا ی( را براXنوع  ی)باز اتصال نقطه ته یکربندیپ نیا ...1در سال 
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تا  1۷:4۳بین ساعت  244۷نوامبر  4۷دقیقه در  14برای حدود  SOT، توسط یکلسیم نشان دهنده تحول زمانی جت کلسیم نوع mad-maxedتصاویر نگاتیو و : 1شکل

1۷:۰۷ UT مشاهده شد. 

 
و همچنین کرونا  کروموسفر، در فوتوسفر، ]1۰[ است که می تواند در هر مقیاس مکانی یا زمانی یباز اتصال مغناطیسی یک فرآیند فیزیکی عموم

های اشعه ایکس است. سرعت ظاهری )پیش بینی شده( آنها با سرعت بسیار کوتاه و اندازه آن کوچکتر از جت Caطول عمر جت  .]1۳[ رخ دهد

دهد که مکانیسم تشکیل آنها باید های کلسیم و پرتو ایکس نشان میها بین جتشباهت. ]1۷[ کس چاله کرونایی قابل مقایسه استیجت پرتو ا

شوند، اگرچه مشاهدات فضایی )مانند مشاهده می Hαمعمولاً در رصد زمینی در  کهها جت پلاسمایی تقریباً خنکی هستند موج د.یکسان باش

ها به شوند و میدان مغناطیسی موجپرتاب می کیلومتر بر ثانیه 244-۰4های ها در اوج سرعتموج دهند.ها را تشخیص می( نیز موجEUVتلسکوپ 

برای باز اتصال مغناطیسی در  یدهد. همچنین برخی از شواهد مشاهداتگیرد و حرکت چرخشی را نشان میمرحله صعود شتاب میطور مداوم در 

، حتی شودنوسانات وجود دارد، مانند حرکت لامبدا شکل و شلاق مانند که به عنوان یک حرکت تیرکمان مانند در نتیجه اتصال مجدد تفسیر می

ما در مورد اولین ، ]14[ اند به عنوان نتیجه اتصال مجدد بین یک لوله شار پیچ خورده و لوله شار غیرپیچیده تفسیر شودتوحرکت چرخشی نیز می

موقعیت این  گزارش می کنیم. 2در شکل  Hinode SOTگرفته شده توسط  Hαبه طور همزمان با  یاز یک موج قطبی نوع HcaIIمشاهده خط 

 شان داده شده است.)پیکان بزرگ( ن ۳پدیده در شکل 
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 حاسپیکول ها، ماکروسپیکول ها و موج ها تجلی پدیده های یکسانی هستند که در مقیاس های مختلف رخ می دهند، به دنبال مکانیزمی برای توضی

 .].1[ رویدادها در همه مقیاس ها بودند

 
 .دهدیرا نشان م یچرخان انفجار دهیکه پد 244۷نوامبر  ۷در  نودهیه ییتلسکوپ فضا Hαموج خط  یمتوال یهامی: فر2شکل

 

تواند با اتصال مجدد مرتبط باشد، زیرا اتصال مجدد مغناطیسی هر پلاسمای سرد را تا دمای نمی Hαشد که خروج پلاسمای سرد ها تصور میمدت

کند. بر اساس مدل آنها، چهار نوع جریان جت مرتبط با اتصال مجدد وجود دارد: جت داغ در امتداد خطوط میدان بالای اشعه ایکس گرم می

های جت مانند یا توانیم بسیاری از ویژگیهمچنین می ۳در شکل  .سورجمغناطیسی، جت تیرکمان )قلاب سنگ(، پرتابه جزیره ساده و جت سرد 

و همکارانش  سوئماتسوو  ]24[ دیسک تیره دوتایی هستند mottlesاز تمام  ٪۳4دریافت که حدود  1.۷4در سال ا تاناک های دوتایی را ببینیم.رشته

) فلش های کوچک  ]21[ ( ساختار دو رشته ای را در طول تحول خود نشان می دهند٪۰4که اکثر اسپیکول ها )بیش از  ندگزارش داد 2444در سال 

 را ببینید(. ۳در شکل 



 

 
195 

 
پردازش شده و منفی است. فلش  mad-maxگرفته شده است.  تصویر برای افزایش دید توسط عملگر   Hαباند باریک   SOTاسپیکول ها در لبه با داپلرگرام  :3کلش

ستند )با فلش های کوچک نشان داده ها دوتایی هدهد که بسیاری از رشتهنشان داده شده است، این تصویر با وضوح بالا نشان می 2دهد در شکل بزرگی که موج را نشان می

 شده است(.

 ی( برا1.۷4تر( این موضوع توسط تاناکا  )بزرگ ی)فلشها شوندیکه اکثراً این ساختارها به صورت جفت شده ظاهر م کنیمیمشاهده م 4شکل در 

واضح آن در  یگزارش شده است. نمونه ها زین ]21[و اخیراً توسط سویماتسو  ]24[ اولین بار در مورد مولتزها تاریک دیسک گزارش شده بود

برشمرد،  توانیساختارها م نیجفت بودن ا یکه برا یلی(.  دل4که ما با استفاده از دوپلرگرام طول موج  تهیه کرده ایم نمایش داده شد )شکل  یویرتص

 یرر ما را بخود جلب کرد.  در سمت راست ساختاچند مولفه بود که نظ یچرخش یتولد و مرگ آنهاست. نکته دیگر قابل تامل، ساختارها یهمزمان

 .گرددیم دییتا یدو بعد ریکه چرخش آنها با استفاده از تصاو باشدیبار نخست م یاست. این برا یچند مولفه چرخش یوجود دارد که دارا

 
 .نودهیه ییتلسکوپ فضا  Ca II Hچرخان در طول موج  یدو نمونه از ساختارها ی: تحول زمان4شکل

 آزمایش عددی
( تراکمMHDآل )کننده و ایجاد شده در ناحیه انتقال، معادلات مگنتو هیدرودینامیک ایدههای کوچک فورانبه منظور یافتن مکانیسم دینامیکی حلقه

و رسانایی  یهیچ خنک کننده تابش و اند. گاز ایده آل فرض شدچهارم حل شده یکوتا-کوچک را اجرا کردیم که با استفاده از روش رانگ β با پذیر



 

 
196 

اند، پیچش به سمت راست با خطوط میدان به طور یکنواخت در امتداد سطح مقطع آن پیچ خورده یهای کروموسفرمینی لوپ گرما وجود ندارد.

ر حال افزایش و شکسته های شار دسازی تشکیل یک نقطه صفر مغناطیسی در بالای لولهشبیه شود.دور پیچ خوردگی انتخاب می ۰برای حدود 

 دهد. شدن میدان را با پیچش قوی در یک بخش از حلقه نشان می

 گیرینتیجه
خورده  چیپ یسیظهور شار مغناط یعیطب جهیمشاهده شد، نت Hinode/SOTکه توسط  میرا نشان داد سورج چیگونه مارپمقاله، ما رفتار جت نیدر ا

 بالا ارائه شده است. یو زمان ییفضا کیدر قدرت تفک یموج کرومسفر یچرخش و یهر دو حرکت محور یکینماتیس یو شما

 نیخورده، با استفاده از اتصال مجدد ب چیپ یسیمغناط یدر طول گسترش طناب ها ینقطه پوچ سه بعد یهایتوپولوژ یریبه شکل گ نیهمچن و

ه  روزت مربوط ک -شود  یم دهیاوقات نقطه منفرد متمرکز نام یکه گاه مینقطه پوچ پرداخت کیدر امتداد  یسیمغناط دانیم نییرو به بالا و پا یراستا

 است. یسمت دانیم کیاثر )پوچ( با اضافه شدن  یب یمماس دانینقطه منفرد  م کیبه 

 یقرار گرفت و سرعت فاز یدگیداده شده به صورت جداگانه مورد رس شیکوچک نما یهاکه با فلش یجالب از انتشار امواج عرض اریبس نمونه

انتشار امواج آلفن در کرومسفر بود و شاید به خاطر این سرعت  یآن بدست آمد که در حدود سرعت ماد یکیلومتر بر ثانیه برا 144در حدود 

ودارها این مقدار است. در این نمدانند، اما باید توجه کرد که سرعت مد کینک نیز بسیار نزدیک به  یرا در ارتباط با انتشار امواج آلفن م اآنه ای¬عده

ت که واضح اس یابند،یانتشار م  یچشیامواج آلفن که به صورت پ یاز شکل ظاهر یمحور اسپیکول نیز جابجا شده است ول یما شاهدیم که حت

 است که مد کینک آن، ساختار یتر دراین زمینه وجود دارد و آن، همان امواج مگنتوآکوستیکتوانند محور تیوپ را جابجا کنند. گزینه مناسبینم

 که بسیار به نتایج قبلی بدست آمده نزدیک است.است  لومتربرثانیهیک 144بدست آماده از این نمودارها نیز در حدود  دوره تناوبدارد. البته  یعرض
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 فعالیت مغناطیسی دینامو خورشیدیرابطه اکتیویته کرومسفر با سیکل 

 2،احسان توابی 1یرجب نایم

 دانشکده فیزیک ،کارشناسی ارشد دانشگاه پیام نورتهران 1

 نور تهران امیدانشگاه پ یعلم أتیه ، کیزیدانشکده ف 2

 چکیده

 یاز داده ها، ( ،پانزدهم هر ماه 2414-2422سال ) 1۳به مدت  در قطب های خورشید( CHیی )کرونا یحفره ها یکرومسفر دربالا یعیطب ریضخامت غ ما مقاله ، نیا در

حفره  یبررس یبرارا درجه سانتی گراد ۰4444انگستروم در حدود  ۳44( در طول موج He II) 2 -ومیساطع شده توسط هل .SDO) / (AIA)کوپ ای آی ای/ اس دی اوتلس

نواحی حفره های کرونایی ،مانند چگالی ودرخشندگی ،برای نشان دادن شواهدی از تشکیل ساختارهای تاجی فعالیت شاخه های قطبی در  گیری اندازه و یدیخورشتاجی  یها

 ری.با توجه به مقاد[1]شودیگذار ساطع م هینور از کروموسفر و ناح نیا کردیم.استفاده  در نتیجة خروج توده های اسپیکولار وگرم کردن پلاسما در منطقه انتقال ودمای تاج

ودر نتیجه فعالیت حفره های ( FWHMدر نصف ارتفاع آن )کرومسفر ضخامتشد که  دهیدر طول چرخه ،د یدیخورش یچرخه ها نیب سهیبه دست آمده و مقا یهانمودار

. ما با توجه رابطه ستا شتریببه طور قابل توجهی  24ضخامت قبل از چرخه  نیبا ا سهیدر مقا 2۰قبل از چرخه  کرونایی به عنوان منبع اصلی میدان مغناطیسی دو قطبی خورشید

 ارتفاع چرخه.در نتیجه میتعداد لکه ها را دار شیانتظار افزا 242۰،درحدود سالسال ۰تا  2 ا تاخیر زمانیب رونایی در قطب های خورشیدک یدرحفره ها تیتعدادلکه ها وفعال

 .دبو نییچرخه ارتفاع پا کیباشد که  یم24از چرخه  ادتریز ،از نظر تعداد لکه هااحتمالاً 2۰ خورشیدی

Chromosphere activity relationship with solar dynamo magnetic activity cycle 
 

M. Rajabi 3 ، E.Tavabi2  

3 Department of Physics M .Sc. Payam Noor University, Tehran 

2Department of Physics Faculty of Payam Noor Universityof Tehran 

 

Abstract 

In this article، we estimate the abnormal thickness of the chromosphere above the coronal holes (CH) at the poles of the Sun for 13 

years (2010-2022), on the 15th of every month, from the data of the AIA/SDO telescope. . emitted by helium-2 (He II) at 

a wavelength of 304 angstroms at about 50,000 degrees Celsius to investigate solar holes and measure the activity of 

the polar branches such as density and luminosity, to show evidence of the formation of coronal structures as a result of 

the outflow of masses We used specular and plasma heating in the corona temperature transfer zone. This light is emitted 

from the chromosphere and the transition zone [1]. According to the values of the graphs obtained and the comparison 

between solar cycles during the cycle, it was seen that the thickness of the chromosphere at half height (FWHM) and as 

a result the activity of coronal cavities as The main source of the Sun's dipole magnetic field is significantly greater 

before cycle 25 compared to this thickness before cycle 24. Considering the relationship between the number of sunspots 

and the activity in the coronal holes in the poles of the sun, with a time delay of 2 to 5 years, we expect an increase in 

the number of sunspots around the year 2025. As a result, the height of solar cycle 25, in terms of the number of sunspots, 

is probably higher than cycle 24, which is a The altitude cycle was low. 
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 مقدمه.

 که وطخط نی. ا شوندیم دهیدر فضا کش یادیتا فاصله ز دیخورش یسیمغناط دانیاست که خطوط م دیخورش یرو یا هیناح،  یفره تاجح

 ینرویدر تاج، ب یشود که سوراخیباعث م نیاگردندیباز نم دیوبه خورششده حلقه ن نییبه سمت پا [ . 2نام دارند]"باز  دانیخطوط م"

 یپلاسما زا یموقت یونواحرسندیبه نظرم کیتار دیوفرابنفش خورش کسیاشعه ا ریحفره هادر تصاو نیشود. ا جادیا دیخورش هیلا نیتر

اطراف  ییفضا طیدرک مح یبراوکرومسفر خورشید یتاج یحفره هامطالعه  ..( هستندی)جو فوقاندیتراکم در تاج خورشم نسبتاً  خنک وک

 مهم هستند.  کنند یآن سفر م قیوفضانوردان ما از طر یکه فناور نیزم

 روش پژوهش 

پشت  یتاید 1۰ قه،یبه مدت ،سه دق 1۳:۳4ام هر ماه،ازساعت  1۰سال ، روز  1۳، به مدت 2422تا سال  2414جامع مااز سال  یقیدر تحق

شده در حدود  لیتشک 2هلیوم  دیخط تشد لیبه دل A ۳44انتشار  ازد،یدر قطب شمال خورش یتاج یحفره ها یبالا هیسر هم از ناح

مابعد از به دست آوردن دیتا وتصویر دیسک . ( تاید 2۳44 بای.)تقرمیگرفت یا ایی یط تلسکوپ اشده توس هیته سانتیگراددرجه  ۰4444

تون حد یک س خورشید،توسط نرم افزار متلب آن را مسطح کرده سپس مناطق بالای حفره های کرونایی در مناطق قطب جنوب وشمال رادر

پهنا در نصف ارتفاع ،  ممیماکز نیودر اول را به دست آوردیمام هر ماه ( 1۰درروز  تاید1۰) تاهاید نینمودار مربوط به ا فشرده کردیم و

 هیناح یضخامت در واقع پهنا نی. امیثبت کرد دیاز قطب شمال خورش طهنق نیکرومسفر در ا ی.وبه عنوان پهنااندازه گیری کردهرا  ممیماکز

 توانیاند وم ختهیاز آن جا به فضا گرودر نتیجه پلاسما وجرم تاجی  یسیمغناط دانیخطوط مدهد که  یرا نشان م یحفره تاج یدر بالا یا

فعالیت شاخه های قطبی، مانند چگالی ودرخشندگی، برای نشان دادن شواهدی از تشکیل ساختارهای به اندازه  ومطالعه آن یریبا اندازه گ

 . برد یه پیدرآن ناح قه انتقال ودمای تاجتاجی در نتیجه خروج توده های اسپیکولار وگرم کردن پلاسما در منط

 

 توابی( .) بالا تیفیبا ک ،یاجسوراخ ت ی)مناطق خارج از نواح "دیدر شمال خورش یمنطقه قطب یعیطب ریغ"ضخامت  یریاندازه گ یروش  مورد استفاده برا  -۳شکل 

 اتگیری ومشاهداندازه

 .دهد یمختلف نشان م یدر پانزدهم سال ها دیرا در قطب شمال خورشپهنای کرومسفر در نصف ارتفاع ریز شکل های منتخب

 ۷۳4 یکمان هی،وهر ثان یکمان هیثان ۳/4 کسلی.هر پباشدیشدت نور م یعمود ،و واحد محور کسلیپ ینمودارها واحد محور افق نیدر ا

 است. لومتریک
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( 2414) انی( وپا2414( ، اوج )2414شروع ) ،چپ به راست، از  دیقطب شمالِ خورش ییحفرة کرونا یدر بالا ممیکرومسفر در نصف ارتفاع ماکز یپهنا -2شکل 

24چرخة    

 بحث و بررسی

این تحقیق ما دقیقا همین مراحل را برای قطب جنوب خورشید انجام دادیم و بعد از به دست آوردن ضخامت مناطق قطبی از جمله  در

که از رصد (SSN)های خورشیدی های کرونایی این ضخامت را با نمودارعدد لکهضخامت به اصطلاح غیر طبیعی حاشیه در بالای حفره

شودوبالعکس زیاد می SNحداقل  از این بود که ضخامت کرومسفر دریک(گرفتیم، تطبیق دادیم.شواهد حاکیخانه سلطنتی رویال بروکسل)بلژ

 های خورشیدی شاهد کاهش ضخامت کرومسفر هستیم.در حداکثر لکه

 

حنی )من( ومشاهده رابطه عکس آنها.نیی)پادیبا نمودارضخامت کرومسفر در قطب شمال )بالا(وقطب جنوب خورش یدیخورش ینمودار تعداد لکه ها قیتطب-۳شکل 

 آبی :تعداد لکه ها  ، منحنی قرمز :ضخامت کرومسفر (.

خورشیدی به کمک برنامه  24همچنین مادر تصاویر مسطح که از دیسک خورشید توسط داده های تلسکوپ ای آی ای در طول چرخة 

دراین چرخه افزایش مساحت (  2414و241۷) یدیاقل خورشحد یدر سالهامتلب به دست آوردیم ، با درصد بالایی مشاهده کردیم که 

 یاتفاق (کاهش مساحت حفره ها )ضخامت کرومسفر( را دراین نواحی قطبی داریم.2414حفره ها درنواحی قطبی ودر سالهای اوج چرخه )

 یشود و سپس دوباره با قطب مخالف ظاهر م یابد،صفرمی یشود، کاهش م یم فی،ضع یباز قطب یسیمغناط دانیاست که م نیافتد ایکه م

 [ .3شود]

 

کاهش ضخامت  کرومسفردر  یدیودر حداکثر خورش شیحد اقل افزا ی) درسالها 24و حداقل اواخر چرخه  ،اوجحداقل ددریخورش سکید سهیمقا -4شکل 

 (.راداریمقطبها
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پهنای شد که ضخامت  دهیدر طول چرخه ،د یدیخورش یچرخه ها نیب سهیبه دست آمده و مقا ینمودارها ریبا توجه به مقاداز طرفی 

(به طور  .244-2411) 24ضخامت قبل از چرخه  نیابا  سهی(در مقا 2414-2424)  2۰قبل از چرخه  کرومسفر در نصف ارتفاع ماکزیمم

 یبه عنوان منبع اصل ی کروناییحفره ها تیوبه خصوص فعال دیخورش یسیمغناط تیفعال:بدان معناست که نیاست. ا شتریب یقابل توجه

 [.4است ] 24چرخه قبل از شروع  یبالاتر از سالها یبه طور قابل توجه 2۰قبل از چرخه  دیخورش یدو قطب یسیمغناط دانیم

 

 [ .۰] (یدو برابر است )تواب 24قبل از چرخه  یبا دورة سالها سهیدر مقا 2۰مشاهده شده درطول دوره قبل از چرخه  یِقطب عیتعداد وقا -۰شکل 

 یریگ جهینت

تکامل  نیب یکیرابطه نزد میبدان دیبا یدیدر طول چرخه خورش یدیخورش یهاو لکه یتاج یهاسوراخ نیرابطه ب یآمار یمنظور بررس به

 میدانیم نیهمچن.وجود دارد یدیاز چرخه خورش یمیحدود ن یزمان ریگرگ، با تاخ یدیخورش یهاو تعداد لکه یتاج قطب یهاحفره هیناح

 وقوع حداکثر سرعت خروج جرم تاج با توجه به اینکه.کندیم لیرا تعد سیژئو مغناط یدیعدد لکه خورش قیاز طر یدیخورش تیکه فعال

شود یآشکار م یتنها زمان  (CME)پرتاب جرم تاج دوتا پنج  ساله نرخ ریتاخ) .دنبه دو سال از هم فاصله دار کینزد دیو تعداد لکه خورش

 شیرا در قطب ها پ های تاجیحفره تیفعال قابل توجه شیافزا نکهیما بعد از ا نینابراب.(در نظر گرفته شودتعداد لکه خورشیدی  که شاخص

سال بعد ۰تا  2به فاصله  .میمشاهده کرد24چرخه سالهای قبل از شروع ، نسبت به  2421پس از شروع آن در سال  نیوهچن2۰از چرخه 

با  و یمناطق قطب تیسطح فعال یهایریماواندازه گ یها افتهیجهت  طبق  نیهم به.میتعداد لکه ها را دار شیانتظار افزا 242۰،درحدود سال

ک یباشد که  یم24از چرخه  ادتریاز نظر تعداد لکه هااحتمالا ز 2۰ارتفاع چرخه نایی ،کرو یدرحفره ها تیتوجه رابطه تعدادلکه ها وفعال

)به دلیل  تر وسریعتر شدن بادهای خورشیدینتیجة مستقیم افزایش فعالیت در نواحی حفره های تاجیِ قطبی، چگال بود. نییچرخه ارتفاع پا

باشد.در نتیجه این باد خورشیدی چگال تر، در برخورد با اتم های سطوح بالای جو چگال است(می پرتاب جرم تاجی،که یک پلاسمای

م وگرم شدن شود و این امر، خشکسالی ، تغییر اقلیمین مانند اکسیژن ونیتروژن ، بر تشکیل ابرها تأثیر گذاشته وابرهای کمتری تشکیل میز

 هوا را در پی دارد.
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 دوتایی هایسیارک در گردش-چرخش مسئله
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 چکیده

بتدا با ایم. اگردش پرداخته-شدگی چرخشگردش و جفت-های دوتایی با استفاده از دو مدل تشدید چرخشگردش در سیارک-در این مقاله به بررسی مسئله چرخش

ایم. گون است، همیلتونی برای هریک از دو مدل مذکور را استخراج کردهسیارک دوتایی متشکل از یک سیارک اولیه کروی و یک سیارک ثانویه بیضیفرض اینکه 

 ایم.و ترسیم فضای فاز هر دو مدل، به مقایسه این دو مدل در توصیف دینامیک یک سیستم سیارک دوتایی پرداخته اپانوفیل عیسر سپس به کمک نشانگر

 

Spin-orbit problem in binary asteroids 
 

Jafari-Nadoushan, Mahdi1 

 

1Space Engineering Department, Faculty of Aerospace Engineering, K. N. Toosi University of Technology, Tehran 

 

Abstract 

 

In this paper, we have investigated the spin-orbit problem in binary asteroids utilizing two models of spin-orbit 

resonance and spin-orbit coupling. First, assuming that the binary asteroid consists of a spherical primary 

asteroid and an elliptical secondary asteroid, we have derived the Hamiltonian for each of the two models. Then, 

using the fast Lyapunov indicator (FLI) and drawing the phase space of both models, we have compared these 

two models in describing dynamics of a binary asteroid system. 
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 مقدمه

-چرخش دیتشدپردازد، در قالب دو مدل که به حرکت دورانی و مداری جسم ثانویه حول جسم اولیه می گردش-مسئله چرخش    

فرض بر این است که مدار سیارک  گردش-چرخش دیتشدقابل بررسی است. در مدل  گردش-چرخش یشدگگردش و جفت

های گویا ویژه در نسبتای آن و نسبت فرکانس چرخش به فرکانس مداری بهثانویه، مدار ثابتی بوده و به بررسی سرعت زاویه

ثابت نبوده و حرکت دورانی و مداری با یکدیگر ، مدار سیارک ثانویه گردش-چرخش یشدگجفتشود. اما در مدل پرداخته می

-انجام شده است. معمولا در بررسی سیستم سیاره گردش-چرخش دیتشداندرکنش دارند. تا کنون مطالعات زیادی بر روی مدل 

ه شکل نامنظم رسد به واسطهای دوتایی به نظر می[. اما در سیستم سیارک2-1سیاره از این مدل استفاده شده است ]-قمر و یا ستاره

ای مداری، اندرکنش حرکت دورانی و مداری قابل صرف نظر کردن ای دورانی به تکانه زاویهسیارک و نسبت قابل توجه تکانه زاویه

توان مدار را بدون تغییر در نظر گرفت. لذا در این مقاله به بررسی و مقایسه این دو مدل در توصیف حرکت سیارک نیست و نمی

 پردازیم. می اپانوفیل عینشانگر سرق ترسیم فضای فاز به کمک ثانویه از طری

 

 همیلتونی حرکت 

با فرض انطباق استوای سیارک ثانویه بر صفحه حرکت مداری آن حول سیارک اولیه و نیز دوران سیارک ثانویه حول محور با      

امیلتونی بر واحد جرم حرکت شامل انرژی جنبشی (، ه1ممان اینرسی بیشینه و با توجه به پیکربندی نشان داده شده در شکل )

  مداری و دورانی، و انرژی پتانسیل به صورت زیر است:

(1                )                                                              ( ) ( )2 2 2 231
,

2 2

I
H r r V r

m
q f y= + + +& && 

بیانگر موقعیت مداری سیارک ثانویه،  qو  rکه در آن 
3

I  ،ممان اینرسیm  ،جرم کاهش یافتهf  وضعیت سیارک ثانویه نسبت

وضعیت نسبی سیارک ثانویه نسبت به راستای  yتابع پتانسیل گرانشی نرمال شده با جرم کاهش یافته و  Vبه مرجع اینرسی، 

 است. rشعاعی 

 

: پیکربندی حرکت سیارک ثانویه حول سیارک اولیه1شکل  
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 ه شکل زیر است:بگون سیارک ثانویه، تابع پتانسیل گرانشی تا مرتبه چهارم برحسب ضرایب استوکس با توجه به شکل بیضی
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ها و حاصلضرب ثابت جهانی گرانش در مجموع جرم سیارک mکه در آن 
ij

C محورهای ضرایب استوکس هستند که بر حسب نیم

)گون، بیضی ), ,
s s s

a b c [۳]، قابل محاسبه است. 

 بارت است از:عگردش و -چرخش دیتشدمدل بر این اساس هامیلتونی 
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، حضیض wگردش به واسطه ثابت بودن مدار و در نتیجه ثابت بودن آرگومان حضیضی -لازم به ذکر است در مدل تشدید چرخش

 fبا آنومالی حقیقی  qای سیارک ثانویه است. از این رو در این مدل زاویه گیری موقعیت زاویهمداری مرجع مناسبی برای اندازه

 ر در آرگومان حضیضی باید مرجعبه دلیل تغییر در مدار و بالطبع تغیی گردش-چرخش یشدگجفتبرابر خواهد بود. اما در مدل 

برابر با مجموع زوایای آنومالی  qای سیارک ثانویه انتخاب کرد. از این رو در این مدل زاویه گیری موقعیت زاویهمناسبی برای اندازه

 حقیقی و آرگومان حضیضی است.

 عبارت است از: گردش-چرخش یشدگجفت مدلهامیلتونی 
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 یدگشجفتای با یک و نیم درجه آزادی است ولی مدل مسئله گردش-چرخش گونه که از دو همیلتونی پیدا است مدل تشدیدهمان

1mای با سه درجه آزادی است. با تعریف مسئله گردش-چرخش گون محور بزرگ بیضیبه عنوان واحد جرم، در نظر گرفتن نیم =

سیارک ثانویه، 
s

a1ای که گونه، به عنوان واحد طول و انتخاب واحد زمان بهm= بعد ساخت. با ها را بیتوان هامیلتونیشود، می
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توان از طریق فرمولاسیون کانونیک، معادلات حرکت را از هامیلتونی حرکت به صورت زیر به دست معرفی متغیرهای کانونیک می

 آورد:

(۰                   )                                                                                                      

H
q

p
H

p
q

¶
=

¶

¶
= -

¶

v&
v

v&
v

 

 

 اپانوفیل عینشانگر سر

[. مقدار نشانگر 4نشانگر سریع لیاپانوف برای تمایز بین حرکت آشوبناک و حرکت منظم و آشکارسازی فضای فاز معرفی شد ]

ب با محاسبه کند. به این ترتیصورت خطی تغییر میسریع لیاپانوف برای حرکت آشوبناک به صورت نمایی و برای حرکت منظم به 

ن توان فضای فاز را ترسیم و از طریق آمقدار نشانگر سریع لیاپانوف برای هر نقطه از فضای فاز و نمایش آن به کمک کد رنگ می

 به شکل زیر بنویسیم: ( را۰ساختارهای آشوبناک، منظم و رزونانسی را مشاهده کرد. اگر معادلات حرکت استخراج شده از رابطه )

(۳                       )                                                                                               ( )x f x=
v v& 

 آنگاه معادلات وردشی وابسته به آن به صورت زیر قابل تعریف است: 

(۷                      )                                                                                             ( )v A x v=
v vv& 

 شود:به صورت زیر بیان می t( است. از این رو نشانگر سریع لیاپانوف در زمان ۳ژاکوبی رابطه ) Aکه در آن 

(4                  )                                                                             ( ) ( )( )
( )

( )
FLI 0 , 0 log

0
t

v t
x v

v
=

v
vv

v 

رسیم را ت هایی مثل مقطع پوانکاره ناتوان هستندتوان فضای فاز برای مسائلی با درجه آزادی بالا که روشبه کمک این روش می

 کرد.

 

 تصاویر فضای فاز 

نرمال شده که  &fو  fبر روی صفحه  ۳44در  ۳44با استفاده از مقادیر نشانگر سریع لیاپانوف به ازای هر شرط اولیه از شبکه      

کنیم. لازم به ذکر است به واسطه تقارن است، فضای فاز را رسم می ۰/2نرمال شده از صفر تا  &fو  pاز صفر تا  fدر آن 
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برابر دوره تناوب مداری  441گیری برای هر شرط اولیه را در این بازه در نظر گرفته شده است. زمان انتگرال fگون زاویه بیضی

 گیریم. در نظر می

صفر، نسبت جرم سیارک  q، زاویه 4۰/4، خروج از مرکز ۳بعد شده محور اصلی بیبرای مورد اول یک سیارک دوتایی فرضی با نیم

مدل تشدید  فضای فاز برایگیریم. گون در نظر می( برای بیضی1: 4/.: 4/4بعد شده )محورهای بیو نیم 2/4ثانویه به اولیه برابر با 

( نشان داده شده است. مقادیر پایین نشانگر سریع لیاپانوف بیانگر حرکت منظم و مقادیر بالای آن 2گردش در شکل )-چرخش

( نواحی با حرکت منظم به رنگ تیره و نواحی آشوبناک با 2دهنده حرکت آشوبناک در دوران سیارک ثانویه است. در شکل )ننشا

اند. نیز مشهود است که توسط نواحی آشوبناک احاطه شده ۳:2و  1:1اند. در این شکل جزایر تشدید رنگ روشن نمایش داده شده

[ ۰پوشانی تشدیدها ]که اصطلاحا هم ۳:2و  1:1رضی منیفلدهای پایدار و ناپایدار دو تشدید این نواحی آشوبناک به واسطه تقاطع ع

شوند پوشانی تشدیدهای بزرگ و اصلی منجر به وقوع آشوب گسترده در مسئله میاند. به طور معمول همشود، ایجاد شدهنامیده می

 ترین رنگ قابل مشاهده است.تبه بالا با تیرهو بعضی تشدیدهای مر 2:1و  1:2[. در این شکل نواحی تشدید ۳]

 

 .گردش-چرخش: فضای فاز برای مدل تشدید 2شکل

گردش نشان داده شده است. هر چند سیستم سیارکی، شرایط اولیه حل و -شدگی چرخش( فضای فاز برای مدل جفت۳در شکل )

است، اما تفاوت اساسی بین این دو شکل قابل ملاحظه (  یکسان ۳( و )2بازه مقادیر نشانگر سریع لیاپانوف برای هر دو شکل )

ای، موجب شدگی آن با حرکت دورانی به واسطه پایستگی تکانه زاویهاست. در نظر گرفتن تغییرات در مدار سیارک ثانویه و جفت

( باریکتر از ۳در شکل ) ۳:2( باشد. اما ناحیه تشدید 2( بزرگتر از این پهنا در شکل )۳در شکل ) 1:1شده است که پهنای تشدید 

ها به توان نظر قطعی داد. چرا که تشدیدها به طور کامل از هم جدا نبوده و تداخل آن( است. البته در این خصوص نمی2شکل )

ظهور لایه آشوبناک زخیم منجر شده است. یکی دیگر از نتایج در نظر گرفتن مدار متغیر، مشاهده یک لایه ناوردای آشوبناک در 

 است که فضای فاز را به دوقسمت تقسیم کرده است. 2:1تشدید  نزدیکی
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 گردش-شدگی چرخش: فضای فاز برای مدل جفت۳شکل 

مین های نزدیک زکنیم. این سیارک دوتایی از گروه آپولو از دسته سیارکبرای مورد دوم استفاده می موسیدیداز سیارک دوتایی 

یر س، سعی در تغیمورفویاددر آن فضاپیما با برخورد با سیارک ثانویه بود که DART [۷ ]شود که اخیرا هدف ماموریت محسوب می

، خروج ۳۳1۳/12بعد شده این سیارک محور اصلی بیمسیر این سیارک دوتایی داشت تا تهدید برخورد آن با زمین را از بین ببرد. نیم

( برای 1: 4۳۳4/4: ۷۰۷۳/4بعد شده )محورهای بیو نیم 44.۳۰/4، نسبت جرم سیارک ثانویه به اولیه برابر با 42۰/4از مرکز آن 

 گیریم.را نیز صفر در نظر می q[. مقدار زاویه 4گون است ]بیضی

-شدگی چرخش( بر اساس مدل جفت۰گردش و در شکل )-( بر اساس مدل تشدید چرخش4فضای فاز این سیارک در شکل )

دارای مساحت قابل توجهی است. در واقعیت نیز این سیارک در این تشدید  1:1ست. در هردو شکل تشدید گردش نشان داده شده ا

 برد.به سر می

 

 گردش-با مدل تشدید چرخش موسیدیدفضای فاز سیارک دوتایی : 4شکل 

در ظاهر این دو شکل تفاوت زیادی ندارند ولی دو نکته حایز اهمیت است. یکی اینکه مقادیر نشانگر سریع لیاپانوف در نواحی با 

( دارند و دیگری اینکه دو ناحیه با ثبات با حرکت منظم در اطراف 4( مقدار کمتری در مقایسه با شکل )۰حرکت منظم در شکل )

 ( وجود ندارند. 4(، در شکل )۰نواحی آشوبناک در شکل )نقطه زینی و احاطه شده توسط 
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 گردش-شدگی چرخشبا مدل جفت موسیدید: فضای فاز سیارک دوتایی ۰شکل

 نتیجه گیری

های در مطالعه رفتار سیارک گردش-چرخش یشدگجفتو  گردش-چرخش در این مقاله به بررسی و مقایسه دو مدل تشدید

ک سیارک ها برای یدوتایی پرداختیم. با استخراج معادلات حرکت هر مدل و تولید نشانگر سریع لیاپانوف، فضای فاز هر یک از مدل

ها بود به ها با یکدیگر بیانگر وجود تفاوت در آندوتایی فرضی و سیارک دوتایی دیدیموس ترسیم شد. مقایسه فضای فاز مدل

 گردش-چرخش شدگیهای دوتایی نداشته و مدل جفتتوانایی توصیف دینامیک سیارک گردش-چرخش ای که مدل تشدیدگونه

خصات های فیزیکی و مشتوان در هر مورد با توجه به ویژگیتر است. البته با توجه به سادگی مدل اول، میبرای این منظور مناسب

 وب را انتخاب کرد.مداری، هر دو مدل را ارزیابی و مدل مطل
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 تبهگن الکترونی گاز با فوتون برهمکنش مقطع سطح محاسبه
 

  ، فرزان مومنی ، علی واحدی وحید برجی

 خوارزمی،تهراندانشکده فیزیک، دانشگاه 

 

 چکیده

  میکند. پیروی خاصی قوانین از ذرات توزیع تابع آن در که میاید وجود به شرایطی ها، ستاره ساختار مختلف های لایه در یا و ای ستاره شدید انفجارات در

 پژوهش این در است. ذرات این میان برخورد مقطع سطح شناخت نیازمند کنشها برهم این بررسی دارد. اهمیت بسیار ماده با نور برهمکنشهای محیطها این در
 چنینهم و برهمکنش میزان نتیجه در و مقطع سطح کاهش از حاکی آمده بدست نتیجه است. شده بررسی فرمیونی محیطهای در ذرات برخورد مقطع سطح

 است. محیط شفافیت شدن بیشتر
 

Calculation of interaction cross-section between photon and degenerate electron 

gas 

 
V. Borji, A.Vahedi, F. Momeni   

Faculty of Physics, Kharazmi University, Tehran 

 

Abstract 

 

In intense stellar explosions or in different layers of the star structure, conditions arise in which the particle 

distribution function follows certain laws. In these medium, interactions of light with matter are very 

important. Investigating these interactions requires knowing the interaction cross-section between these 

particles. In this research, the cross section in fermionic medium has been investigated. The obtained result 

indicates the reduction of the cross-section and interaction as well as increasing the transparency of the 

medium.  

  

 

 مقدمه

برهم کنش نور با ماده از پدیده های رایج در اخترفیزیک هستند که با بررسی آنها میتوان اطلاعاتی درباره شرایط و فیزیک حاکم بر 

جه در برهم کنش ها به آن تو پدیده های اخترفیزیکی  و همچنین فضای رخداد این پدیده ها بدست آورد. مهمترین عاملی که میتوان
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کرد و آن را مورد بررسی قرار داد، سطح مقطع برخورد است که در بسیاری از موارد میتواند حاوی اطلاعات ارزشمندی از شرایط 

 حاکم بر پدیده ها باشد.

نهاست. ساختار ستاره ها در از محیطهای مورد علاقه اخترفیزیکدانان میتوان به لایه های ساختاری ستاره ها در طی دوران زندگی آ

هر دوره از زندگی آنها با توجه به شرایط مختلف، ممکن است تغییراتی داشته باشد. بنابراین، طبیعتا، توزیع ذرات و اندرکنشهای 

 آنها در این ساختارها متفاوت است.

د و ستارگان نوترونی است. این لایه ها یکی از محیطهای مورد علاقه ما، لایه های درونی ستارگان فشرده مانند کوتوله های سفی

بیشتر از این حیث دارای اهمیت هستند که انرژی باقی مانده از فعالیتهای هسته این ستاره ها باید از این لایه ها خارج شده و به 

ه در این لایه ها کفضا گسیل شود. بنابراین آهنگ خنک شدن ستاره به میزان انرژی گسیلی از ستاره مرتبط است. لازم به ذکر است 

 دیراک در توزیع انرژی ذرات تبعیت میکند.-ماده در حالت گاز تبهگن بوده و از قوانین فرمی

بحث خنک شدن ستاره ها بواسطه گسیل امواج الکترومغناطیسی، نیازمند بررسی برهمکنش نور با ماده در محیطهای مختلف، لایه 

 طح مقطع مورد کنکاش قرار گیرد.های درونی ستاره ها، بوده که باید در آنها س

در ادامه خلاصه ای از فعالیت و مطالعه در این زمینه آورده شده است. نتایجی که در این مقاله و کارهای تکمیلی بدست آمده است 

 میتواند جالت توجه باشد. 

    

ر پیروی ترونها( از رابطه فرمی به شکل زیوارد محیط تبهگنی شود که در آن توزیع انرژی ذرات)الک υفرض میکنیم فوتونی با بسامد 

 کند:

𝑛(𝐸) =  
1

1+𝑒(𝐸−𝜇)/𝑘𝑇                                                                                     (1) 

رایط ایجاب ن شبرهم کنش در این محیط به شدت به شرایط محیط وابسته است. یعنی باید تمامی قیود ممکنه لحاظ شود. بنابرای

 میکند تا ملاحظاتی وارد مسئله شود.

ها است که باید بدانیم برهم کنش تن اینبودن برهم کنش گزینشی منظور از یکی از این ملاحظات گزینشی بودن برخوردهاست. 

برای فوتونهایی ممکن است که بتوانند انرژی لازم را به الکترونی بدهند تا الکترون بتواند تا به تراز خالی دیگری و یا بعضا خارج 

 از توزیع انرژی منقل شود.

رات در هد که میتوان از تاثیرات الکتریکی بین ذمقایسه انرژی پتانسیل الکتریکی بین الکترونها با انرژی فرمی آنها در، نشان مید

 محیط مورد بررسی چشم پوشی کرد. همچنین از اثر گرانشی بین ذرات نیز به راحتی میتوان صرف نظر کرد. 

در بررسی برخورد ذرات مهمترین عامل محاسبه سطح مقطع برخورد است. سطح مقطع برخورد برای ذرات آزاد، با توجه به انرژی 

 .[1]نشینا به دست میآید-به راحتی از رابطه تامسون یا در انرژی های بالاتر از رابطه کلاینآنها، 
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𝜎𝑐 = 𝜎𝑇
3

4
{
1+𝜀

𝜀2 [
2(1+𝜀)

1+2𝜀
−

1

𝜀
𝑙𝑛( 1 + 2𝜀)] +

1

2𝜀
𝑙𝑛( 1 + 2𝜀) −

1+3𝜀

(1+2𝜀)2
}                                   (2) 

استفاده از همین روابط و لحاظ کردن قیود مربوط به فیزیک  یکی از روشهای محاسبه سطح مقطع برخورد در محیطهای تبهگن،

محیط است. البته میدانیم که در یک محیط تبهگن، و آن هم در اخترفیزیک و محیطهای مرتبط با آن، به علت انرژی بالای ذرات، 

 نشینا استفاده کنیم. -باید از رابطه کلاین

 ح مقطع برهم کنش استروش دیگر استفاده از قاعده طلایی برای محاسبه سط

𝑑𝜎 = |𝑀|2(2𝜋)4(
𝑑3𝑝′

(2𝜋)32𝑝0
′)(

𝑑3𝑘′

(2𝜋)32𝑘0
′)𝛿

4(𝑘 + 𝑝 − 𝑝′−𝑘′)
1

4√(𝑝.𝑘)2
                                             (3) 

 

 محاسبه سطح مقطع

 اند.دار نشان داده شدهپریم( کمیتهای مربوط به ذرات ورودی بدون پریم و کمیتهای مربوط به ذرات خروجی بصورت ۳در رابطه )

د، چرا که شو( تضمین کننده پایستگی چارتکانه کل است که به آن شرط سینماتیک برخورد گفته می۳وجود تابع دلتا در رابطه )

ژی انر-چارتکانه 𝑘انرژی الکترون و -چارتکانه 𝑝همچنین در این رابطه،  مستقل از اینکه مکانیزم برخورد چیست باید صادق باشد.

 :[2، نیز به شکل زیر است ]𝑀̅|2|، کنشاندردامنه گذار فوتون است. 

|𝑀̅|2 =
1

4
∑ |𝑀|2𝑠𝑝𝑖𝑛𝑠 =

𝑒4

2 𝑚2 [
𝑝.𝑘′

𝑝.𝑘
+

𝑝.𝑘

𝑝.𝑘′ +2𝑚2 (
1

𝑝.𝑘
−

1

𝑝.𝑘′) + 𝑚4(
1

𝑝.𝑘
−

1

𝑝.𝑘′)
2]                          (4) 

 جرم الکترون است. 𝑚 در آن که 

ابطه زیر به رانرژی -بر اساس پایستگی تکانه وجهت حرکت فوتون اولیه  فرض مرجح بودن همچنین وانجام برخی محاسبات ا ب

 میرسیم:

𝑑𝜎1 = ∫𝑑𝜎 = ∫ |𝑀|2(2𝜋)4(
𝑑3𝑝′

(2𝜋)32𝑝0
′)(

𝑑3𝑘′

(2𝜋)32𝑘0
′)𝛿(𝑝0 + 𝑘0 − 𝑝′

0 − 𝑘′0)𝛿
3(𝑘 + 𝑝 − 𝑝′−𝑘′)

1

4|𝑝.𝑘|𝑘′
 

  (۰) 

 :میتوانیم بنویسیمبا توجه به وجود تابع دلتا، ،

𝑑𝜎1 =
1

64𝜋2|𝑝.𝑘|
|𝑀|2 (

𝑑3𝑝′

𝑘0
′𝑝0

′)𝛿(𝑝0 + 𝑘0 − 𝑝′
0 − 𝑘′

0)|𝑘′⃑⃑⃑⃑⃗=𝑝⃗+𝑘⃗⃑−𝑝′⃑⃑⃑⃑⃗                                                      (۳) 

 ، به عبارت زیر خواهیم رسید:روابطی برای بی بعد کردن پارامترهای مورد استفادهبا استفاده از همچنین 

|𝑀̅|2 =
𝑒4

2 𝑚2 [
𝑏

𝑎
+

𝑎

𝑏
+ 2(

1

𝑎
−

1

𝑏
) + (

1

𝑎
−

1

𝑏
)2]                                                                                          7  
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 در نهایت با انجام برخی روابط ریاضی، که ذکر آنها در این مقاله نمیگنجد، به رابطه دیفرانسیلی زیر خواهیم رسید:

𝑑𝜎2

𝜎𝑇
=

3

32
    

[
𝑏

𝑎
+

𝑎

𝑏
+2(

1

𝑎
−

1

𝑏
)+(

1

𝑎
−

1

𝑏
)
2
]

(𝜂0( √1+𝜉2
0−𝜉0  𝑥0))

2
(

𝜉2𝑑Ω′
𝑒

𝜉(𝜂0+ √1+𝜉2
0)−(𝜉0 Ω+ 𝜂0 𝑥) √1+𝜉2

)                                                           4  

 (، سطح مقطع دیفرانسیلی عمومی برای اندرکنش الاستیکی دو ذره را نشان میدهد.4رابطه )

روی تمام سطوح انرژی و نیز در تمام جهات پراکندگی، سطح مقطع موثر برای  حال با اضافه کردن قیود مسئله و انتگرالی گیری

 برهمکنش فوتون و الکترون در محیط گاز الکترونی تبهگن بدست میاد.

 

 نتیجه گیری

 رنتایج به دست آمده کاهش شدید سطح مقطع برهم کنش  در دماهای بالا را نشان میدهد. یعنی در محیطهای تبهگن، هرچه دما بیشت

میشود، سطح مقطع برخورد به شدت کاهش میابد. همین عامل باعث شفافیت محیط شده و عبور نور راحتتر انجام میپذیرد. علاوه 

بر دمای محیط که در میزان سطح مقطع برهمکنش تاثیر دارد، انرژی فوتون ورودی نیز به شدت در میزان این سطح مقطع موثر 

ر میرود، سطح مقطع برخورد کمتر میشود وفوتونهای با انرژی بالاتر به راحتی از محیط عبور است. یعنی هرچه انرژی فوتون بالات

 میکنند.
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با توجه به آنچه در نتایج آمد، باید به این نکته توجه کنیم که آهنگ خنک شده ستاره های فشرده مانند کوتوله های سفید و ستاره 

ا گذشت زمان دمای لایه ها پایینتر میاد که خود باعث افزایش سطح اندرکنش نوترونی، با گذشت زمان کندتر میشود. چرا که ب

میشود. از طرفی با گذشت زمان  و کمتر شدن انرژی باقی مانده در هسته این اجرام، فوتونهایی که به سمت لایه های بیرونی حرکت 

ی شوند که همین اندرکنشها، باعث تاخیر در گسیل انرژمیکنند، انرژی کمتری دارند که به نوبه خود بیشتر با ذرات وارد اندرکنش می

 از این اجرام میشود. 
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 با تاریک ماده ایهاله هایمدل در نوترونی ستاره-اولیه سیاهچاله هایدوتایی ادغام نرخ

 بیضوی رمبش
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 چکیده

 هاییافته با ار نتایج و پردازیممی بیضوی رمبش با تاریک ماده ایهاله هایمدل در نوترونی ستاره-اولیه سیاهچاله هایدوتایی ادغام نرخ بررسی به ما کار این در
 اریکت ماده ایهاله هایمدل گرفتن درنظر با که دهندمی نشان ما هاییافته کنیم.می مقایسه کروی رمبش با تاریک ماده ایهاله هایمدل از مستخرج و متناظر

 یحال در این دارد. سازگاری گرانشی امواج آَکارسازهای توسط شده زده تخمین هایداده با نوترونی ستاره-اولیه سیاهچاله هاییدوتای ادغام نرخ رمبش با

 آورد. دست به کروی رمبش با تاریک ماده ایهاله هایمدل برای توان نمی را ای نتیجه چنین که است
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Abstract 

 

In this work, we calculate the merger rate of primordial black hole-neutron star binaries in ellipsoidal-

collapse dark matter halo models and compare the results with the corresponding findings derived from 

spherical-collapse dark matter halo models. Our findings demonstrate that the merger rate of primordial 

black hole-neutron star binaries is consistent with the data estimated by gravitational wave detectors while 

regarding ellipsoidal-collapse dark matter halo models. However, such results cannot be obtained for 

spherical-collapse dark matter halo models. 
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 مقدمه

امواج گرانشی یکی از موضوعات مورد توجه دانشمندان در چند دهه اخیر بوده و به همین علت زمینه بسیاری از تحقیقات اخیر را  

های فشرده است؛ چرا که همیشه به عنوان یکی از منابع فراهم کرده است. یکی از این مسائل مورد توجه، بررسی نرخ ادغام دوتایی

-های سیاهچالهیشوند؛ دوتایبندی میهای فشرده به سه دسته اصلی تقسیمشوند. به طور کلی، دوتاییخته میبالقوه امواج گرانشی شنا

بااینحال همچنان مشخص نیست که  ستاره نوترونی. -های ستاره نوترونیستاره نوترونی و دوتایی-های سیاهچالهسیاهچاله، دوتایی

غام های اداند. با توجه به دادهرمبش اخترفیزیکی ایجاد شده ها ازآنگردد و یا باز میای به کیهان اولیه های سیاهچالهمنشأ مؤلفه

یه ها از نوع اولشوند، به احتمال زیاد این سیاهچالههای فشرده که توسط آشکارسازهای امواج گرانشی ثبت و پردازش میدوتایی

ترین مراحل تحول کیهان و از طریق رمبش شود که در ابتداییا گفته میهای از سیاهچالهبه دسته های اولیه. سیاهچاله[2 ,1] هستند

ها با ای داشته باشند که باعث تفاوت آنتوانند بازه جرمی گستردهمیها این سیاهچاله شوند.وخیزهای چگالی ایجاد میگرانشی افت

 شود. های اخترفیزیکی میسیاهچاله

های نوترونی هستند. این ها با ستارهها مرتبط با مواجهه سیاهچالهت برای تشکیل دوتاییهمان طور که پیشتر اشاره شد یکی احتمالا

. معمولاً چنین رویدادهایی شامل یک فاز پس از [3] توانند همراه امواج گرانشی، امواج الکترومغناطیسی ساطع کنندها میدوتایی

 .شودمنجر به گسیل امواج الکترومغناطیسی می پیوندد و این رخدادچاله میادغام هستند که ماده باقیمانده از ستاره نوترونی به سیاه

را ؛ چدنخر وجود دارأهای نوترونی صرفاً در جهان متستاره-های اولیهای که حائز اهمیت است این است که دوتایی سیاهچالهنکته

 ند.پس از تشکیل ساختارها و در کیهان متأخر ایجاد شده ا های نوترونیستاره که

ستاره -سیاهچاله هایادغام دوتایی رود ناشی ازگمان میاند که ثبت شده آشکارسازهای امواج گرانشیاخیراً دو رویداد توسط 

 ،[4]رجع مدر ای این رویدادها مبدأ اولیه داشته باشد. از این رو توان انتظار داشت که مؤلفه سیاهچالهبا اینحال می. نوترونی باشند

ه گیری شدای با رمبش کروی محاسبه شده است و نتیجههای هالهستاره نوترونی در مدل-های سیاهچاله اولیهایینرخ ادغام دوت

تواند اولیه باشد. اما مسئله اینجاست که احتمالاً با در نظر های مشارکت کننده در چنین رویدادهایی نمیاست که مبدأ سیاهچاله

تر )مثلا با رمبش بیضوی( باید منتظر تغییر در نتایج بود )برای اطلاعلات بیشتر به مراجع عیای ماده تاریک واقهای هالهگرفتن مدل

یج ستاره نوترونی پرداخته شده و نتا-اولیههای سیاهچالهمراجعه کنید(. بر این اساس در این کار، به محاسبه نرخ ادغام دوتایی [5-7]

 ی امواج گرانشی مقایسه می شود.های تخمین زده شده توسط آشکارسازهاآن با ادغام

 

 ماده تاریک ایهای هالهمدل

ل مراتبی در عالم تشکیطور سلسلهرود بههای ماده تاریک، یکی از ساختارهای غیرخطی موجود در کیهان هستند که انتظار میهاله 

، های چگالیترین نمایهاز مناسب توصیف کرد. یکیها را می توان با تابعی به نام نمایه چگالی شده باشند. توزیع چگالی در این هاله

 [8]  شودشکل زیر تعریف میموسوم بوده و به NFWبه نمایه 
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   (1)     

 

نیز وجود دارد که با  Einastoنمایه چگالی دیگر به نام  همچنین یک شعاع مقیاس هاله هستند.𝑟𝑠 و مشخصه چگالی  𝜌𝑠که در آن 

 [9]شود شکل زیر توصیف میها سازگاری مناسبی داشته و بههای مربوط به منحنی چرخش کهکشانداده

(2) 

          

ت که اس ایتمرکز هاله، پارامتر های ماده تاریکپارامتر شکل نام دارد. یکی از پارامترهای اساسی دیگر در توصیف هاله αکه در آن 

vir/صورتو به ه شدهنشان داد Cبا  sC r rو در آن  شودمی تعریف𝑟𝑣𝑖𝑟 ای هاله های. برای مدلای نام داردسرعت ویریال هاله

بیضوی از پارامتر تمرکز های مدلو برای استفاده کرده  [10]به دست آمده در مرجع ماده تاریک با رمبش کروی از پارامتر تمرکز 

 شودتعریف می زیرصورت است که بهای هالهیکی دیگر از موارد مهم، تابع جرم گیریم. بهره می [11]محاسبه شده در مرجع 
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وخیزهای چگالی موسوم است وبه ریشه میانگین مربع افت 𝜎که در آن 
( )h 

 وخیزهای چگالیافتبا شرایط هندسی  کهتابعی است 

 و بیضوی به ترتیب با رمبش کروی بای ماده تاریک اهاله هایتابع برای مدل . اینارتباط دارد در زمان رمبش
( )psh 

 و
( )sth 

نمایش 

  [13 ,12]شوندمحاسبه میصورت زیر بهشوند که داده می

  

(4              ) 

                             

𝛿𝑆𝐶که در آن  = 1/686 ،𝐴 = 0/332 ،𝑎 = 𝑞و  0/707 = 0/3.  

 

 ستاره نوترونی-های سیاهچاله اولیهنرخ ادغام دوتایی

 شودشکل زیر تعریف میبهدر هر هاله نوترونی  ستاره-سیاهچاله اولیه هاینهایت نرخ ادغام دوتایی در
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0 رابطه،در این  < 𝑓𝑃𝐵𝐻 ≤ 𝜌𝑁𝑆 ،دهداولیه در ماده تاریک را نشان می هایکت سیاهچالهمشارمیزان    1 ∝ exp (−𝑟)   نمایه

بیانگر میانگین پاشندگی سرعت  〈𝜉𝜐𝑟𝑒𝑙〉همچنین  نمایه چگالی هاله ماده تاریک است. 𝜌ℎ𝑎𝑙𝑜  است و نوترونی چگالی ستاره

و پردازش آشکارسازهای امواج گرانشی ثبت  درتوان میرا که آنچه . اما نهایتاً [5]های ماده تاریک است های اولیه در هالهسیاهچاله

له  در هر ها هادوتایی ادغام در نرخ ایبا ضرب تابع جرم هالهین منظور، برای ااست. های فشرده دوتاییادغام  کرد، انباشتگی نرخ

ا رستاره نوترونی بر واحد حجم و زمان -های سیاهچاله اولیهتوان نرخ ادغام دوتایی، میایجرم هاله کمینهو انتگرال گیری بر روی 

 کردشکل زیر محاسبه به

 

             (6) 

 

𝑀𝑚𝑖𝑛ای در نظر گرفته شده در محاسبات کمینه جرم هاله = 400𝑀⨀ .های سیاهچاله اولیه نرخ ادغام دوتایی 1ما در شکل   است

از  های متناظر و مستخرجای ماده تاریک با رمبش بیضوی نمایش داده و نتایج آن را با یافتههای هالهستاره نوترونی را برای مدل

رخ ادغام در هر هاله و نرخ ادغام بر توان مشاهده کرد که نایم. مشخصاً میای ماده تاریک با رمبش کروی مقایسه کردههای هالهمدل

ای کوچکتر، به میزان قابل توجهی از نتایج متناظر و های هالهای با رمبش بیضوی در جرمهای هالهواحد حجم و زمان در مدل

ا رمبش ای بهای هالهعنوان یک برتری نسبی برای مدلتوان بهای با رمبش کروی بیشتر هستند. این را میهای هالهمستخرج از مدل

 از حاصل جنتای با را اختلاف مقدار بیشترین کمتر، جرم با فراچگالی ها، آستانه مقادیربیضوی در نظر گرفت؛ چرا که در این مدل

های رصدی سازگاری ها و دادهسازیای با رمبش بیضوی با شبیههای هالهرا دارد. ضمن اینکه مدل کروی ای با رمبشهای هالهمدل

 ارند.بیشتری د

 

 

 

 

 

های ستاره نوترونی )راست( در هر هاله ماده تاریک و )چپ( بر واحد حجم و زمان. در این شکل، نتایج مدل-های سیاهچاله اولیهنرخ ادغام دوتایی: 1شکل 

برابر  144 ،جرم خورشید و جرم ستاره نوترونیبرابر  ۰ ،سیاهچاله اولیهاند. ضمناً، جرم ای با رمبش کروی مقایسه شدههای هالهای با رمبش بیضوی با مدلهاله

 لحاظ شده است. NFWجرم خورشید در نظر گرفته شده و نمایه چگالی
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سرخ نمایش ستاره نوترونی را بر حسب انتقال به-هایی های سیاهچاله اولیهتحول نرخ ادغام کل دوتایی 2ما همچنین در شکل 

ا ای بهای هالهستاره نوترونی برای مدل-ید، نرخ ادغام کل رویدادهای دوتایی سیاهچاله اولیهآایم. همانطور که از نتایج برمیداده

ای ماده تاریک با رمبش کروی خواهد بود. این یعنی های هالهرمبش بیضوی، همواره بیشتر از نرخ ادغام کل به دست آمده از مدل

واهد شد. علاوه بر این، ما نرخ ادغام کل رویدادهای دوتایی سیاهچاله در تمام دوران متأخر کیهانی، این تقویت نرخ ادغام حفظ خ

 ای ماده تاریک با رمبش بیضوی رسم کردههای هالههای اولیه و در مدلستاره نوترونی را بر حسب جرم و فراوانی سیاهچاله-اولیه

 دهند که اگر بیشترینایم. نتایج نشان میه کردههای تخمین زده شده توسط آشکارسازهای امواج گرانشی مقایسو آنها را با ادغام

های های اولیه از انرخ ادغام دوتاییهای سناریو سیاهچالهبینیهای اولیه تشکیل داده باشند، پیشسهم ماده تاریک را سیاهچاله

تنباط توان اسند. همچنین میهای تخمین زده شده توسط آشکارسازهای امواج گرانشی همخوانی دارستاره نوترونی با ادغام-سیاهچاله

منطقی  کند کهطور معکوس تغییر میهای اولیه ها بهجرم سیاهچاله ستاره نوترونی با-های سیاهچاله اولیهیینرخ ادغام دوتا کرد که

ها ن ادغامبیشتریرود که یافته و در نتیجه انتظار میها کاهش های اولیه با افزایش جرم آنسیاهچاله عددزیرا چگالی  ؛رسدبه نظر می

 ای باشد.های سیاهچالهمرتبط با کمترین جرم

 

 

  

 

 

 

های کروی و ای با رمبشهای هالهسرخ برای مدلستاره نوترونی بر حسب انتقال به-اولیههای سیاهچاله: )راست( تحول نرخ ادغام کل دوتایی2شکل 

های های اولیه. محدوده هاشورخورده ادغامه نوترونی بر حسب جرم و فراوانی سیاهچالهستار-های سیاهچاله اولیهبیضوی. )چپ( نرخ ادغام کل دوتایی

 دهد.تخمین زده شده توسط آشکارسازهای امواج گرانشی را نشان می

 

  ینتیجه گیر

با رمبش بیضوی  ای ماده تاریکهای هالهستاره نوترونی را در چارچوب مدل-های سیاهچاله اولیهنرخ ادغام دوتاییدر این کار، ما 

ر این ایم. بای ماده تاریک با رمبش کروی مقایسه کردههای هالههای متناظر و مستخرج از مدلمحاسبه کرده و نتایج آن را با یافته

-های سیاهچاله اولیهچارچوب مناسبی برای محاسبه نرخ ادغام دوتایی رمبش بیضویای با هالههای که مدل ایماساس، ما نشان داده
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ا رآشکارسازهای امواج گرانشی ستاره نوترونی مستخرج از -های سیاهچالههای ادغام دوتاییبوده و به خوبی دادهتاره نوترونی س

 شود. ای با رمبش کروی محقق نمیهای هالهکنند. این در حالی است که چنین نتایجی در مدلتوصیف می
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 ی: اثرات چسبندگیدیخورش یدر جت ها ینوسانات عرض
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 چکیده

 خطوط حیات تجدید مکانیسم در جتها تشکیل نحوه نشان و انقباض غیرقابل پلاسمای های تیوپ در ایکس مغناطیسی نقاط بررسی مطالعه این از هدف

 شبیه از نظورم این برای شد. خواهد بررسی را خنثی یمغناطیس نقاط نواحی در مغناطیسی پلاسمای چسبندگی اثر تاثیر و باشد می مغناطیسی میدان

 خواهد یابیرد مغناطیسی  و سرعت میادین و  شود می گرفته نظر در مقاومتی چسبندگی حالت در دوبعدی مگنتوهیدرودینامیکی معادلات عددی سازی

 تولید در یچسبندگ حضور نتیجه بتوان تا شود می همقایس هینوده فضایی تلسکوپ مشاهدات با سازی شبیه از حاصل نتایج رفتار نهایت در شد.

    نمود. مشاهده کرونایی و کرومسفری های جت در متقارن غیر عرضی نوسانات

 کلمات کلیدی. نوسانات مگنتوهیدرودینامیکی-رنگین سپهر- تاج و جتهای مغناطیسی

 

Transverse fluctuations in solar jets: adhesion effects 

 
Mehri Heydari1 and Ehsan Toavi2 
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Abstract  

 

The purpose of this study is to investigate X-magnetic points in non-contractible plasma tubes and to show 

how jets are formed in the mechanism of the revival of magnetic field lines, and the effect of magnetic 

plasma adhesion in the regions of neutral magnetic points will be investigated. For this purpose, numerical 

simulation of two-dimensional magnetohydrodynamic equations in the state of resistive adhesion is 

considered and velocity and magnetic fields will be tracked. Finally, the behavior of the simulation results 

is compared with the Hinode space telescope observations so that the result of the presence of adhesion in 

the production of asymmetric transverse oscillations in the chromospheric and coronal jets can be 

observed. 

key words. Magnetohydrodynamic oscillations - colored sphere - corona and magnetic jets 
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 معرفی

ترکیب مجدد مغناطیسی فرآیندی به شدت دینامیکی می باشد که بطور وسیع و در بازه وسیعی از طول موجها در جو خارجی خورشید 

قابل مشاهده و مطالعه است. و با توجه به یافته اخیر نقش این فرآیند در تولید و انتشار امواج مگنتوهیدرودینامیکی و نقش این امواج 

بسیار پررنگ قلمداد می گردد. با توجه به اینکه در نزدیکی نقاط مغناطیسی خنثی، که در آنها میدان مغناطیسی  در گرمایش محیط تاجی

کیلومتر بر ثانیه(  ۳44-444صفر است، تمام انرژی مغناطیسیس تبدیل به انرژی جنبشی شده باعث ظهور جتهایی با سرعت بالا )از مرتبه 

ها در نواحی کرومسفری ظاهر شوند دچار نوسانات عرضی شده ولی در نواحی کرونایی بصورت خواهد شد. در حالت هایی این نوع جت

 آنی و بدون تکرار و یا نوسانات عرضی به واقع می شوند. 

آنگستروم در تاریخ  ۳4۳۰براساس رصدهای تلسکوپ نوری در طول موج کلسیم اچ دوباریونیره درطول موج  مشاهدات هینوده

نمایش  1یادی حلق های درخشان در نزدیکی لک خورشید ملاحظه گردید که نحوه تشکیل و تحول آن در شکل تعدادز 244۷جولای4

مکس که بصورت کشف و تعقیب بیشنه مقدار مشتقات لاپلاسی و از مرتبه دوم -داده شده.  در پردازش این داده ها از الگوریتم مد

 {.2عملگری  بر روی تصاویر دوبعدی می باشد }

 

ثانیه قوسی می باشد. خط  1۰*12مکس نمایش داده شده، میدان دید -. تصاویر منتخب از داده های پردازش شده با الگوریتم مد1شکل 

 .{۰{ و }2}نقطه چین قرمز محور اصلی جت را نشان می دهد و خط عمود بر آن پهنای ساختار را نشان می دهد

 

اشعه ایکس تلسکوپ هینوده که یک نمونه از جتهای فوق سریع در طول موج گرم . نمونه تصویر نشان داده شده از تصاویر  2شکل 

 مگامتری تاج خورشید نشان میدهد. ۰میلیون درجه کلوین( را در اتفاع  1اشعه ایکس )دمای تشکیل 
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قی ه حرکت شلامعمولا در این پرتابهای سریع اثرات نوسانات عرضی ازنوع کینک دیده نشده است ولی حالت میریایی سریع بهمرا

 بوضوح دیده و ثبت گردید.

 معادلات مربوطه و  شبیه سازی  

با استفاده از بازه دوبعدی محدود مربعی معادلات وابسته زمانی مگنتوهیدرودینامیکی در حضور اثرات چسبندگی مقاومتی خطی شده و 

 ابل انقباض با حضور اثرات اشاره شده ارئه می گردد.اقدام به حل عددی می شود، که دو معادله اصلی بی بعد شده در داخل شاره غیرق

𝜕𝑡𝑉 + 𝑉. 𝛻𝑉 − 𝜈𝛻2𝑉 + 𝛻𝑃 + 𝑆𝛻(
1

2
𝐵2) − 𝑆(𝐵. 𝛻)𝐵 = 0, 

𝜕𝑡𝐵 + (𝑉. 𝛻)𝐵 − (𝐵. 𝛻)𝑉 + 𝜂𝛻 × 𝛻 × 𝐵 = 0, 

 

سرعت آلفن
2

1

00

0

)( 

B
VA       و زمان آلفن

A

A
V

l
   کهl  طول لایه جریان  را نشان میدهد   پخشندگی مغناطیسی نرمال شده با

 
AlV0  1   عدد رینولدز مغناطیسیmR   که نشان دهنده کپلینگ مابین شاره و خطوط میدان مغناطیسی را بیان می کند و عدد رینولدز

چسبندگی جنبشی بصورت اسکالر را نشان می دهد و  که   1eRشاره  
me RR

Ha
S   که صورت عبارت است از عدد هارتمان و بیانی

از نسبت نیروی مغناطیسی به پخش شدگی گرانروی را بیان می کند. این معادلات با روش تقریب رو به عقب اویلری در یک شبکه 
 و در ناحیه چهار قطبی )128(2

 در حالت دوبعدی حل و شبیه سازی می شود.   {+ - - +} 

 

 :نتایج و بحث

در این قسمت به مقایسه نتایج حاصل از رصد در طول موج اشعه ایکس و خط کلسیم نسبتا سرد تلسکوپ هینوده  و شبیه سازی انجام  

را نشان میدهد و خطوط سبز میدان مغناطیسی و سرعت حرکت پلاسما نمونه ای از نتایج شبیه سازی  ۳شده خواهیم پرداخت. شکل 

 با رنگ قرمز زمینه بیان می گردد. 
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 . نمونه ای از نتایج شبیه سازی ۳شکل 

 

 یدر حضور اثر چسبندگ یو شبه تناوب ی. نوسانات عرض4شکل 
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اغتشاش در محور اصلی جت )که با ضربدر  -. نوسانات عرضی و شبه تناوبی در حضور اثر چسبندگی را نمایش میدهد. الف4کل ش

310(و حالت میانی برای شرایط     410mR,  310eR  )0001.0,  001.0(قرمز علامت گذاری شده( در حالت  me RR(  و

 زمانی آلفن نشان می دهد. مقیاسرا در 310eR 10mR نهایتا 

از نتایج این شبیه سازی می توان به حساسیت بالای نوسانت عرضی در محور اصلی جت نسبت به مقدار نسبی عدد رینولدز به چسبندگی 

تغیرات انرژی  نسبت به کمیت  ۰در شکل اشاره کرد. 
e

m

R

R  ترسیم شده که بیان کننده میرایی سریع با افزایش این کمیت است. و همچنین

 یک نمونه نوسانات آرام عرض غیرمتقارن در میرایی انرژی ظاهر خواهد شد.

 

 

 . نوسانات انرژی نسبت به مقدار نسبی اعداد رینولدز، ۰شکل 

)(محور افقی زمان در مقیاس زمانی آلفن ) ( AT )( 

 

تجدید خطوط میدان مغناطیسی پس از شکافتگی اولیه که باعث آزاد سازی انرژی مغناطیسی وتبدیل آن به انرژی می شود در اینجا 

  دیدیم که در حضور چسبندگی باعث ایجا آشوب های شبه تناوبی شده که بر اساس رابطه مربوطه
mA RT ln

2

1
)(    در  ناحیه تاج

ثانیه ای می شود ولی در ناحیه رنگین سپهری این مقدار  ۳کیلومتر بر ثانیه منجر به نواسانات  1444خورشید با سرعت آلفن در حدود 

به ده برابر افزایش می یابد. روشن است که چسبندگی و مقاومت قادر است تعادل را نیروی لورنتس و فریز شدگی مغناطیسی را فراهم 
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د. بنابر نتایج شبیه سازی انجام شده چسبندگی انرژی مغناطیسی آزاد شده در محل تجدید ساختار مغناطیسی را کنترل می کند و در کن

 صورت عدم وجود گرانروی موثر دیگر شاهد تشکیل نوسانات شبه تناوبی نخواهیم بود.

visct FBJPV  

 ر نیروها نوشته می شود سمت راست را می توان بصورت زیر بازنویسی کرد: که با ناچیز شمردن نیروی گرانش نسبت به سای

)).(
3

1
().(

4

1
)

8
( 2

2

VVBB
B

P  


 

(بطور خلاصه در حالت  (
em RR   جمله آخر بطور سریع به جمله غالب تبدیل شده و منجر به عدم تعادل نیروی مغناطیسی و

گرادیان فشار می شود و به این ترتیب سیستم به سمت انفجارناگهانی پیش می رود. د رحالت تساوی و یا     توازن نسبی ما بین

2این نیروها در عمق ناحیه پوسته پخش شدگی )

1

 را فراهم خواهد کرد و امکان تشکیل نقاط خنثی مغناطیسی بطور متوالی را فراهم)

این شرایط را می توان منطبق با مشخصات محیطی نواحی کرونا و کرومسفر خورشید دانست و مشاهدات فضایی از لایه ها   می کند.

 نیز مصدق این نتایج است.

 منابع

 [1] Tavabi, E. Koutchmy, S. and Ajabshirizadeh, A. 2021, in 3rd School and workshop on Space Plasma  

  Physics, AIP Conf. Proc. 1356, 99- 105  

2013SoPh..tmp..107T[2] Tavabi, E. and Koutchmy, S., Ajabshirizadeh, A., 2013, Solar phys.   

[3] Golub, L. Deluca, E. et al. 2007, Solar Phys. 243, 63  

[4] Filippov, B., Koutchmy, S. and Tavabi, E., 2016, Solar Phys.  286, 143 

inement of Solar [5] Tavabi, E.; Koutchmy, S.; Ajabshirizadeh, A., Hough Transform to study the magnetic conf

2022JMPh....3.1786TSpicules, Journal of Modern Physics,   

 

 

 

 

 

 

 

 

http://adsabs.harvard.edu/abs/2012SoPh..tmp..107T
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012JMPh....3.1786T


  

 
225 

 ترمز مغناطیسی در یک هسته ابر مولکولی دوار
 

 1محسن نژاد اصغر ،1عباس ابراهیمی

 مازندران، بابلسرگروه فیزیک نظری، دانشگاه  1

 

 چکیده
به تغییرات  توجه یکی از اثرات فیزیکی مهم میدان مغناطیسی در ابر های مولکولی دوار پدیده ترمز مغناطیسی است. در اینجا ما پدیده ترمز مغناطیسی را با

𝝆(𝒁)نسبت چگالی،  𝝆𝑳⁄ که ،𝝆(𝒁)  چگالی توده اطراف هسته و𝝆𝑳  دهیم. با استفاده از محاسبات عددی بررسی قرار میچگالی میانگین هسته است، مورد

دهد که افزایش نسبت چگالی باعث قوی تر شدن ای هسته نسبت به زمان را بدست آوردیم. نتیجه نشان میدر فضای لاپلاس، وابستگی سرعت زاویه

 .گرددترمزمغناطیسی می
 

Magnetic braking of the rotational molecular cloud core 
 

A. Ebrahimi1, M. Nejad-Asghar1  
1 Department of Theoretical Physics, University of Mazandaran, Babolsar 

 

Abstract  
 

One of the significant physical effects of the magnetic field in rotating molecular clouds is the phenomenon 

of magnetic braking. Here, we investigate the magnetic braking of a rotating molecular cloud core, 

including the effect of density ratio, 𝜌(𝑍) 𝜌𝐿⁄ , where 𝜌(𝑍) is the density at the periphery of core (where a 

layer approximation for the core can be used) and 𝜌𝐿 is the core mean density. We use the numerical method 

in Laplace space to ascertain the dependency of the angular velocity of the core to time. The results showed 

that for increasing density ratio, the magnetic braking becomes stronger.  

 

  مقدمه
باشد. درطی شکل گیری ستاره ها و ای شکل گیری ستاره ها و سیارات میستارهیکی از پدیده های مهم در محیط های میان   

فاکتور های فیزیکی مختلفی همانند میدان مغناطیسی، تلاطم، دوران و غیره تاثیر گذار محصولات فرعی این فرآیند یعنی سیارات، 

. یکی از این [1]هستند. میدان مغناطیسی به همراه دوران در ابر های مولکولی تاثیرات فیزیکی گوناگونی را به نمایش می گذارند

سی ناشی از خم شدگی خطوط میدان مغناطیسی در محیط است باشد که به دلیل تنش مغناطیاثرات فیزیکی مهم ترمز مغناطیسی می

ای به وسیله انتشار امواج آلفون برای بررسی سازوکاری جهت انقال ممنتوم زاویه 1965در سال  ۳۰که برای اولین بار توسط مستل

ر شدن ابر های مولکولی نیز تاثی. فرآیند ترمز مغناطیسی بر روی فروریزش و تکه تکه [2]در ابر های مولکولی پیشنهاد و استفاده شد

 ۳۷و  همچنین توسط بووس ]3[ای دوارچنبره برای یک هسته مغناطیده 2۰۰3در سال  ۳۳گذار است که اولین بار توسط آلن، لی و شو

                                                           
35 Mestel 
36 Allen, Li, Shu 
37 Boss 
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همچنین مطالعات انجام شده  .]4,5[مورد مطالعه قرار گرفت  .۳و کشیده۳4بر روی یک ابر مولکولی پخیده 2۰۰1و  2۰۰۷در سال 

راستایی خطوط میدان مغناطیسی با آل و همایده MHDستاره نشان دادند که با در نظر گفتن فرضروی قرص های اطراف پیشبر 

ستاره در اطراف پیش 100AUشود که اثر ترمز مغناطیسی اجازه شکل گیری قرص های بزرگ تر محور دوران هسته باعث این می

 .]7[معروف است 44ستاره به فاجعه ترمز مغناطیسیکه این مشکل در نظریه شکل گیری قرص در اطراف پیش ]6[ها را ندهد

تاثیر خالص ترمز مغناطیسی بر روی هسته ابر های مولکولی در واقع به میزان پیچش خطوط میدان مغناطیسی و انتشار امواج    

ر گذاری تواند بر روی تاثین ویژگی محیط اطراف هسته ابر مولکولی میدر محیط اطراف هسته بستگی دارد، بنابرای 41آلفون پیچشی

فاصله از  𝑟، که 𝑟−𝜂صورت درنظر گرفتن نمایه چگالی در محیط اطراف بهبا  11۸1در سال  42ترمز مغناطیسی موثر باشد. ناکانو

و برای حالت  [8]مورد بررسی قرار دهدای هسته را است، توانست تغییرات سرعت زاویه 4تا  4یک ثابت بین  ηمرکز هسته و 

η = یابد. صورت نمایی نسبت به زمان کاهش میای هسته بهیک حل تحلیلی دقیق بدست آورد و همچنین نشان داد سرعت زاویه 4

0ناکانو برای حالت  ≤ 𝜂 < 𝜌(𝑍)با در نظر گرفتن تقریب  4 𝜌𝐿⁄ ≪ ای هسته بر خلاف توانست نشان دهد که اندازه حرکت زاویه 1

ηحالت  = صورت نمایی نسبت به زمان و مولفه دیگر متناسب با باشد که یک مولفه بهدارای دو مولفه برحسب زمان می 4

𝑡−(10−2𝜂)/(6−𝜂) یابد. ما در این مقاله قصد داریم بدون در نظر گرفتن تقریب بالا، کاهش می𝜌(𝑍) 𝜌𝐿⁄ ≪ به حل معادلات حاکم ، 1

0ای برای ترمز مغناطیسی برای حالت ای هسته ابر مولکولی بپردازیم و مقیاس زمانیبر تحول سرعت زاویه ≤ 𝜂 < بدست آوریم.  4

گیریم و یکی از مزیت های این روش این است که علاوه بر بدست بدین منظور از روش های عددی برای انجام این کار کمک می

𝜌(𝑍)الی، توانیم اثرات تغییرات نسبت چگآوردن حل های ناکانو می 𝜌𝐿⁄ ،.را بر روی مقیاس زمانی ترمز مغناطیسی بررسی نماییم 
 

 فرمولبندی
باشد را در سیستم مولکولی محاط شده است و دارای تقارن محوری می 4۳ما یک هسته دوار صلب را که توسط یک توده ابر   

,𝑟گیریم )مختصات کروی در نظر می 𝜃, 𝜙) . کنیم )پوشی میمولکولی چشماز انتقباض و یا انبساط توده ابر𝑣𝑟 ≈ 𝑣𝜃 ≈ طوری به (0

𝑣𝜙که فقط حرکت دورانی خالصی با  = 𝜛Ω  را داشته باشیم کهΩ ای و سرعت زاویهϖ = 𝑟 sin 𝜃  .نیز فاصله از محور تقارن است

شدگی ی از خمگشتاور ناشبا در نظر گرفتن فرض تقارن محور بودن خطوط میدان و پیکربندی المان های سیال، تنها مولفه تاثیر گذار 

𝛾𝑧𝐞𝑧گشتاور است که این گشتاور،  𝑧خطوط میدان مغناطیسی بر روی المان های سیال ما ناشی از مولفه  = 𝜛𝐞𝜛 ×

1 4𝜋⁄ [(∇ × 𝐵) × 𝐵]𝜙شود که از طرفی این گشتاور اعمال شده برابر با نرخ ، بر روی گاز اطراف محور تقارن توده ابر اعمال می

𝛾𝑧ای، زاویهتغییرات ممنتوم  = 𝜕(𝜌𝜛𝑣𝜙) 𝜕𝑡⁄گاز می ،(باشد𝜌 که خواهیم داشت : چگالی گاز توده اطراف می )باشد 
𝜕𝑣𝜙

𝜕𝑡
=

𝐵𝑟

4𝜋𝜌

1

𝑟

𝜕

𝜕𝑟
(𝑟𝐵𝜙)                                                                                                      (1)  

 معادله القای مغناطیسی خواهیم داشت : ϕ-و با استفاده از مولفه (1)از رابطه  𝑡با مشتق گیری نسبت به    
𝜕2Ω

𝜕2𝑡
=

[𝐵𝑟(𝑍)]2

4𝜋(𝑟 𝑍⁄ )2𝜌

𝜕2Ω

𝜕2𝑟
                                                                                                        (2)  

                                                           
38 Oblate    
39 Prolate 
40 Magnetic braking catastrophe 
41 Torsional Alfven wave 
42 Nakano 
43 Clump 
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𝐵𝑟که در آن  = 𝐵𝑟(𝑍)(𝑟 𝑍⁄ 𝑧میدان مغناطیسی در نقطه  𝐵𝑟(𝑍)و  2−( = 𝑍 ای در بالای قطب هسته ابر مولکولی، است. ، نقطه

 صورتگیرد را در نظر خواهیم گرفت که این لایه به همراه هسته بهکه هسته ابر مولکولی را هم در بر می 2𝑍ای به ضخامت لایه

دلیل پیوستگی خطوط میدان مغناطیسی بین سطح لایه و توده ابر گازی اطراف مستلزم  کنند. بهیک جسم صلب با هم دیگر دوران می

Ω(𝑟ای لایه برابر با باشد که سرعت زاویهاین می = 𝑍, 𝑡) ای لایه مطابق با باشد. سرعت زاویه𝐼𝑑Ω(𝑟 = 𝑍, 𝑡) = 𝑁  با زمان تغییر

𝑁کند که در آن می = 2𝜛𝐵𝑧(𝜛, 𝑍, 𝑡)𝐵𝜙(𝜛, 𝑍, 𝑡)/4𝜋 و  گشتاور اعمال شده بر لایه بر واحد سطح𝐼 = 𝜎𝜛2 (σ  چگالی ستونی

در معادله حرکت دورانی لایه و مشتق  𝐼و  𝑁باشد. با جایگذاری است(ممان اینرسی لایه بر واحد سطح می 𝑧لایه در راستای محور 

 : معادله القای مغناطیسی خواهیم داشت ϕ-و با استفاده از مولفه 𝑡گیری نسبت به 

    𝜕
2Ω(𝑟=𝑍,𝑡)

𝜕2𝑡
=

[𝐵𝑟(𝑍)]2

2𝜋𝜎
(
∂Ω

𝜕𝑟
)
𝑧=𝑍

                                                      .                                    (۳)  

𝑟با در نظرگرفتن نمایه چگالی در توده ابر اطراف هسته در     ≥ 𝑍 : بصورت زیر 

       𝜌(𝑟) =  𝜌(𝑍) (
𝑟

𝑍
)
−𝜂

                                                                                                    (4)  

𝑍و  𝑍و با استفاده از مقیاس های طولی و زمانی که به ترتیب  𝑣𝐴⁄ (𝑣𝐴 = 𝐵𝑟(𝑍)/[4𝜋𝜌(𝑍)]1/2  سرعت آلفون در𝑟 = 𝑍  )است

ξباشند و همچنین پارامتر های می ≡ 𝑟 𝑍⁄ ،τ ≡ 𝑡𝑣𝐴(𝑍)/𝑍  و𝜌𝐿 ≡ 𝜎/2𝑍  که به ترتیب طول، زمان و چگالی متوسط لایه )لایه به

صورت زیر بنویسیم را به (3)و  (2)توانیم معادله صورت یک جسم صلب دوران دارد( بی بعد هستند میکه با هسته به 2𝑍ضخامت 

: 

      𝜕
2Ω

𝜕𝜏2 =
1

𝜉4−𝜂

𝜕2Ω

𝜕𝜉2 ,   𝜉 > 1,                                                                                                 (۰)  

      𝑑
2Ω(𝜉=1,𝑡)

𝑑𝜏2 =
𝜌(𝑍)

𝜌𝐿
(
∂Ω

𝜕𝜉
)
𝜉=1

.                                                                                                 (۳)  

 حل مسئله

Ωبا در نظر گرفتن شرایط مرزی     = 𝜕Ω 𝜕𝜏⁄ = τدر  0 = ξبرای نواحی  0 >  (1)و  (5)و همچنین تبدیلات لاپلاس، معادله  1

 توان بصورت را می

     𝑠2Ω̃ =
1

𝜉4−𝜂

𝜕2Ω̃

𝜕𝜉2                                                                                                       (۷)  

 و

𝑠2Ω̃(𝜉 = 1, 𝑠) − Ω0 =
𝜌(𝑍)

𝜌𝐿
(
∂Ω

𝜕𝜉
)
𝜉=1

                                                                           (4)  

,Ω̃(𝜉نوشت که در آن  𝑠) = ∫ Ω
∞

0
(𝜉, 𝜏)𝑒−𝑠𝜏𝑑𝑠  وΩ0 = Ω(𝜉 = 1, 𝜏 = ,Ω(𝜉تبدیل لاپلاس به ترتیب  (0 𝜏) ای و سرعت زاویه

بدیل ت با استفاده از تغییر متغییر و محاسبات جبری به یک معادله بسل تعمیم یافته (۷)باشد. معادله می اولیه هسته 
(9)  
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 صورتشود که پاسخ فیزیکی آن بهمی

Ω̃(𝜉, 𝑠) = 𝐴(𝑠)𝜉1 2⁄ 𝐾𝜈(2𝑠𝜈𝜉
1 2𝜈⁄ νباشد)می ( ≡ 1 6 − 𝜂⁄  و𝐴(𝑠) باشد( که با جایگذاری آن در وابسته به شرایط مرزی می

𝑑Ω(𝜉و با استفاده از شرایط اولیه  (۸)معادله  = 1, 𝜏) 𝑑𝜏⁄ = τدر 0 = Ω(𝜉و همچنین تبدیلات معکوس لاپلاس،  0 = 1, 𝜏)  را

 صورت زیر خواهیم یافت:به

Ω(𝜉 = 1, 𝜏) =
Ω0

2𝜋𝑖
∫

𝐾𝜈(2𝑠𝜈)𝑒
𝑠𝜏

𝑠𝐾𝜈(2𝑠𝜈) + [𝜌(𝑍) 𝜌𝐿⁄ ]𝐾𝜈−1(2𝑠𝜈)

𝛾+𝑖∞

𝛾−𝑖∞

𝑑𝑠. 

نرخ  متناسب نماییم و در نتیجه (1)تابعی به انتگرالده معادله  توانستیم Levenberg-Marquardtدر آخر با استفاده از روش    

 ای هسته را به ازای نسبت چگالی های مختلف بدست آوریم:تغییرات سرعت زاویه

 
1نوعی  ν، به ازای τای هسته برحسب زمان بی بعد سرعت زاویه: 1شکل (، dash)نمودار  3۰1×2(، solid)نمودار  1×3۰1و نسبت چگالی های  ⁄4

 .(dot-dash)نمودار  4×3۰1و  ( dot)نمودار  3×3۰1

 

 نتیجه گیری 
گالی نشان یابد که این افزایش نسبت چتوان دید که اثر ترمز مغناطیسی با افزایش نسبت چگالی، افزایش میبا توجه به نمودار می   

فرض انجماد شار، افزایش ذرات باردار باعث وابستگی بیشتر دهنده افزایش ذرات باردار در نزدیکی سطح لایه است. با توجه با 

شود که این امر باعث قوی تر شدن تنش مغناطیسی و در نتیجه موجب کندتر شدن خطوط میدان به مواد موجود در آن ناحیه می

Ω(𝜉ای هسته، گردد و هنگامی که سرعت زاویهلایه دوران کننده می = 1, 𝜏)صفر برسد این مدت زمان یابد تا اینکه به ، کاهش می

𝑡𝑠برابر با  44کنیم که بر حسب زمان بعد دار، تعریف می𝜏𝑠صورت زمان توقف، را به = 6.3 ×

104 𝜏𝑠(𝑣𝐴 1.5 𝑘𝑚 𝑠−1⁄ )−1(𝑍 0.1 𝑝𝑐⁄ ) 𝑦𝑟 .خواهد بود 

 

                                                           
44 Dimensional time 
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 ایشناسایی مناطق فعال زمین لرزه
 

  1، حسین صفری1، نازیلا اسعدی1سمیه تاران ،1زهرا فیروزه

 گروه فیزیک، دانشکده علوم، دانشگاه زنجان، زنجان  1

 
 

 چکیده
یچیده رفتار های پشناسایی مناطق فعال زلزله یکی از مهمترین مسائل در مطالعات ژئوفیزیکی است. در این مقاله ما با استفاده از رویکرد سامانه

های برابر و هم شکل بندی زمین به مساحتمورد بررسی قرار دادیم.  با تقسیم 2414دسامبر  ۳1تا  1.۷۳ هیژانو 1ها را در بازه زمانی لرزهزمین
ریب هایی با بیشترین اتصال و بالاترین ضو استفاده از گراف پدیداری، هر سلول به عنوان یک گره در شبکه مورد بررسی قرار گرفت. سلول

ره شمالی کبندی استفاده شده نشان داد، بیشترین مناطق فعال متعلق به نیمبندی به عنوان مناطق فعال شناسایی شدند. نمایش مولواید تقسیمخوشه
 هستند.  

 

Identification of Active Earthquake Zones  
 

Z. Firoozeh1, S. Taran1, N. Asaadi1, H. Safari1 
1 Department of Physics, Faculty of Science Zanjan University, Zanjan  

 

Abstract  
Active earthquake area identification is one of the most critical issues in geophysical studies. In this article, 

we use the complex networks approach to investigate the behavior of earthquakes from January 1, 1976, 

to December 31, 2010. By dividing the Earth's surface into equal and uniform areas and using the visibility 

graph, we examine each cell as a node in the network. We identified cells with the most connections and 

the highest clustering coefficient as active regions. The Mollweide projection of used division shows that 

the most active areas belong to the Northern Hemisphere. 

 قدمه م
 یانوسیاق یانیوجود دارد. منطقه فرورانش، منطقه خط الراس م یساختنیلرزه زم ستمیزلزله سه س یهاکانون یبر اساس پراکندگ

 ،خیززلزله در مناطق لرزه  یهاکانون عید. توزنده یها رخ مزلزله ها در آن نیشتریهستند که ب هاییبخش یاو منطقه برخورد قاره

. باشد مکرهین دو متضاد در یکیزیاز خواص ف یناشتواند است که می یو جنوب یشمال مکرهیدر ن نینامتقارن زم یرفتارهانشانگر 

چند ا تممکن است  نیزهای بزرگ  لرزه زمینو برخی فقط چند ثانیه  هاآن اکثرد که ده لرزه در زمین رخ میها زمینسالانه میلیون

نند، کهم برخورد میبه  تقریبا یعنی در جایی که دو صفحه ی تکتونیکیهاها در مرز صفحهلرزه درصد زمین 4..کشندب دقیقه طول

و ، مقادیر بسیار زیادی انرژی آزاد هاصفحهحرکت ناگهانی  . هنگام[1] دهندرخ می، لغزندشوند یا در کنار هم میاز هم دور می

انرژی آزاد شده در هر زمین لرزه ممکن است به عنوان یک دامنه میدان تعریف شده در یک نقطه شود. می حرکت امواج سبب

با این حال، بر خلاف نظریه الکترومغناطیسی، دامنه و مکان هردو بصورت ذاتی احتمالی  سته در نظر گرفته شود. زمان گس-فضا

 اندازی پیچیده برای توزیعاز آنجایی که ممکن است توزیع گسل از نظر هندسی خود متشابه باشد و همچنین وجود چشم .هستند
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های ما برای بررسی ویژگی .های پیچیده جلب شده استه  از دیدگاه  علم سامانهتنش، توجه فیزیکدانان نسبت به بررسی زمین لرز

یری گراف کنیم. سپس با بکارگهای مساوی تقسیم میهای لوزی شکل با مساحتشبکه پیچیده زلزله، ابتدا سطح زمین را به سلول

ل را به عنوان یک گره در شبکه در نظر گرفته و همه ها را در الگوی شبکه پیشنهادی، هر سلوپدیداری و یافتن اتصالات زمین لرزه

 .کنیمپیوندهای دو گره را با یک راس جایگزین می

 

 داده ها و ساخت شبکه
. میکنیاستفاده ماند، ثبت شده 2414دسامبر  ۳1تا  1.۷۳ هیژانو 1از که  نیدر سرتاسر زم ایداده  زلزله 2۳444ما ازدر این پژوهش 

از  ااست. داده ریمتغ .44تا  244)قدر لحظه( از  𝑀𝑊زمان وقوع و  ،ییایطول جغراف ،ییایشامل عرض جغرافکاتالوگ زلزله ما 

 .دریافت شده است HRVD4۷و مراکز داده ISC 4۰ ،NEIC  4۳ یهابولتن

ر مختلفی را دهای مختلف تولید کرده و الگوهای های پیچیده متفاوتی را از دیدگاههای مختلف ساخت شبکه، شبکهدر روش

برای  .خیزی بیشتری را بگذاردتواند الگوهای لرزهتر مییک روش ساخت و ساز پیچیده .گذارندهای زلزله به نمایش میکاتالوگ

محققان از دو روش کلی برای ساخت شبکه های زلزله استفاده  .ها استتوسعه یک شبکه پیچیده، اولین گام، تعریف رئوس و یال

ای ه[ که اولین روش ساخت شبکه زلزله را پیشنهاد کردند، حجم سه بعدی منطقه مورد نظر را به سلول2سوزوکی ] آبه و اند.کرده

ها، یک سلول به عنوان یک گره در نظر گرفته شد که حداقل یک کوچک مکعبی با مساحت مساوی تقسیم نمودند. در روش آن

در روش دوم،  .کردداد را به هم متصل میها رخ میکه دو زلزله متوالی در آنزلزله در آن قرار روی داده بود و یک یال دو گره را 

 [. ۰[، ]4[، ]۳یک رویداد خود یک گره در نظر گرفته شده است و یال ها با استفاده از همبستگی بین رویدادها تعریف شده اند ]

ایجاد  های متفاوتسازی شبکه با وضوحم. پیادهما ابتدا سطح کره زمین را به تعدادی سلول لوزی شکل هم مساحت تقسیم کردی

𝑛شود. آنگاه یک زیر مجموعه تودرتوی  می × 𝑛  آید. وضوح شبکه توسط پارامترمربعی در درون هر سلول به دست می𝑁𝑠𝑖𝑑𝑒  

𝑁𝑝𝑖𝑥های هر کره با وضوح متفاوت از رابطه و همچنین تعداد سلول = 12𝑁𝑠𝑖𝑑𝑒
 آید.بدست می 2

شود، داخل هر سلول امکان وجود چندین شبکه ساخته شده در این مقاله، ابتدا هر سلول به عنوان یک گره در نظر گرفته میدر  

ها در داخل سلول نیز ارتباط داشته باشند وجود دارد. تمامی اتصالات داخل هر سلول را صفر زلزله است و این امکان که این زلزله

کنیم. حال برای ساختن رفتار گرافی شبکه ، ماتریس مجاورتی ی مختلف را با یک یال جایگزین میهاهای بین سلولو تمامی یال

ساختیم که اگر دو سلول با یکدیگر ارتباط داشته باشند، درایه مربوطه ارزش یک و در صورت نداشتن ارتباط درایه مقدار صفر 

 کنیم. ی شبکه را بررسی میهاشود. در مرحله بعد پس از ساختن ماتریس مجاورت، ویژگیمی

 های شبکهویژگی

با داشتن ماتریس مجاورت درجه هر گره  متصل به آن گره هست. یهاالیبدون جهت برابر تعداد  یهاهکشب یگره برایک درجه 

 های روی سطر یا ستون آن گره است،محاسبه کرد که برابر مجموع درایه 1توان از طریق معادله را می

                                                           
45 http://www.isc.ac.uk/iscbulletin/search/catalogue/ 

46 https://earthquake.usgs.gov/earthquakes/search/ 

47 https://www.globalcmt.org/CMTsearch.html 

 

http://www.isc.ac.uk/iscbulletin/search/catalogue/
http://www.isc.ac.uk/iscbulletin/search/catalogue/
https://earthquake.usgs.gov/earthquakes/search/
https://earthquake.usgs.gov/earthquakes/search/
https://www.globalcmt.org/CMTsearch.html
https://www.globalcmt.org/CMTsearch.html
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(1                                                                                           )𝐾𝑖 = ∑ 𝐴𝑖𝑗
𝑁
𝑗=1 = ∑ 𝐴𝑗𝑖

𝑁
𝑗=1 

بندی بیانگر میزان ارتباطات همسایگان یک گره است و مقداری بین صفر و یک دارد که اگر مقدار این پارامتر پارامتر ضریب خوشه

یعنی بین همسایگان آن گره ارتباطی وجود نداشته و یا به عبارتی یالی وجود ندارد و اگر مقدار یک را بگیرد یعنی  برابر صفر باشد

 شود،( محاسبه می2بندی یک گره با استفاده از رابطه )تمام همسایگان آن گره با همدیگر در ارتباط هستند. ضریب خوشه

 (2                                     )                                                                       𝐶𝑖 =
2𝐿𝑖

𝑘𝑖(𝑘𝑖−1)
 

 دهد.را نشان می  𝑖درجه گره   𝑘𝑖و 𝑖تعداد یال های بین همسایگان گره  𝐿𝑖که 

 

 شناسایی مناطق فعال
 دهد. توزیع ناهمگون اتصال در یک شبکهمعمولاً به طور یکنواخت در یک شبکه رخ نمی هاهدر یک شبکه پیچیده، اتصال بین گر

الایی ب ی شبکه باشد. با این حال، همیشه داشتن درجههاهیی با بیشترین اتصال بر روی سایر گرهاهاثربخشی گردهنده نشان تواندیم

کزیت گیری مرهانداز ی مانندرویکرد درتمند در یک شبکه نیست.ی قهاهو گر مناطق فعالاز یک گره، معیار خوبی برای شناسایی 

 تواند معیار خوبی در شناسایی مناطق فعال باشد.یها مههمراه درجه گر در شبکه به هاهگر

توان می 1، مناطق فعال را شناسایی کردیم. بنابر شکل  هاهگرها و مرکزیت هگردراین مطالعه با  در نظر گرفتن معیارهای چون درجه  

نتایج قابل توجهی بدست آورد. ابتدا همانطور که میبینیم با توجه به تعداد مناطق فعال شناسایی شده میتوان ادعا کرد که نیم کره 

اسایی شد، ترین منطقه شنفعال شمالی فعالیت بیشتری نسبت به نیمکره جنوبی  دارد. نقطه زرد رنگ نمیکره راست که به عنوان

ال ای فعبا درنظر گرفتن تعداد اتصالات بیشتر همین منطقه را بعنوان نقطه 2424مربوط به فیلیپین بود. فرریا و همکاران در سال 

ای هل[، که این موضوع خود دلیل محکمی برای اثبات حقانیت روش بکار رفته ما در شناسایی مناطق فعال زلز ۳شناسایی کردند ]

قابل مشاهده است، این حلقه که به شکل یک نعل   آتشحلقه ، با ردیابی مناطق فعال روشن تر به راحتی 1همچنین در شکل  است.

در و  دهدرخ می اقیانوس آرامدر حوضه  آتشفشانیهای و فوران هالرزهزمیناز  تعدادیکه در آن اسب است شامل مناطقی ست 

 .[۷] دپیوندمی وقوع به همین حلقههای دنیا در امتداد لرزهز زمینا  درصد 4.حدود 
 

https://fa.wikipedia.org/wiki/%D8%B2%D9%85%DB%8C%D9%86%E2%80%8C%D9%84%D8%B1%D8%B2%D9%87
https://fa.wikipedia.org/wiki/%D8%A2%D8%AA%D8%B4%D9%81%D8%B4%D8%A7%D9%86
https://fa.wikipedia.org/wiki/%D8%A2%D8%AA%D8%B4%D9%81%D8%B4%D8%A7%D9%86
https://fa.wikipedia.org/wiki/%D8%A7%D9%82%DB%8C%D8%A7%D9%86%D9%88%D8%B3_%D8%A2%D8%B1%D8%A7%D9%85
https://fa.wikipedia.org/wiki/%D8%A7%D9%82%DB%8C%D8%A7%D9%86%D9%88%D8%B3_%D8%A2%D8%B1%D8%A7%D9%85
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𝑁𝑠𝑖𝑑𝑒  تصویر کره مولواید با وضوح  :  1شکل =  عنوان نقاط فعال شناسایی شدند. ، نقاطی که از رنگ زمینه روشن تر هستند، بهسول ها ۳4۷2و 16

 نتیجه گیری 
دهد. با  رویکرد جدید تقسیم بندی خیزی را در سطح زمین نشان میشبکه ساخته شده به طور خاص اطلاعات دینامیکی لرزه   

وند. ششمالی ظاهر مینیمکره  در هادر رخداد زلزله موثر مناطق فعالکه  دیدیم زمین،سطح در ساختار شبکه برای کل  استفاده شده

و  یمالش هاینیمکره های جغرافیایی مختلفعدم تقارن در عرض بینیم که علاوه برمی زلزلهدر شبکه  مناطق فعالبا شناسایی 

های خروشان در کناره اقیانوس آرام برخوردار ای که از صفحات زمینی فعال و آتشفشاندایرهنیم و حلقه آتشای چون منطقه ، یجنوب

 .(1اند )شکلتر به نمایش  درآمدههای روشنکه بر روی کره مولواید به رنگ  هستند هاییسلول همان ،است
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 گرانشی  گراواستارهای سه بعدی در رنگین کمان
 1محسن بیگدلی، 3بهزاد اسلام پناه ، ،2، غلامحسین بردبار1حسنیه برزگر

 دانشکده فیزیک، دانشگاه زنجان 1
 بخش فیزیک و رصدخانه ابوریحان بیرونی، دانشگاه شیراز 2

 

 گروه فیزیک، دانشگاه مازندران ۳    

 چکیده
و ضرایب متریک را در سه ناحیه درونی، بیرونی و میانی بدست می  می کنیمدر رنگین کمان گرانشی بررسی را  ی سه بعدی، گراواستارهامقالهدر این 

یزیکی به که پارامترهای فحاصل بیانگر آن است ایج نتم. ، انرژی، آنتروپی را محاسبه می کنیویژهفیزیکی گراواستارها مانند طول  پارامترهای آوریم.

 ند.طور قابل توجهی به توابع رنگین کمان بستگی دار

 

The three-dimensional gravastars in gravity's rainbow  
 

H. Barzegar1, G. H. Bordbar2, B. Eslam Panah3, M. Bigdeli1  
1 Physics Department, College of Sciences, Zanjan University 

2 Physics Department and Biruni Observatory, Shiraz University 
3 Department of Theoretical Physics, University of Mazandaran 

 

Abstract  
In this work, we study the three-dimensional gravitational vacuum stars (gravastars) in the context of 

gravity's rainbow theory. We compute the physical features of gravastars, such as the proper length, energy 

and entropy. Our results show that the physical parameters depend significantly on the rainbow functions.  

 

  مقدمه
 ها قبل همیشه مورد توجه دانشمندان و پژوهشگران قرارگرفتهآنها موضوعی بوده که از مدت و تحول تکامل ستارگان مطالعه     

شوند که دیل میچاله تبستارگان بسته به جرم اولیه خود در نهایت به کوتوله سفید، ستاره نوترونی، ستاره کوارکی و یا سیاه است.

هایی که با تکیه بر معادلات میدان اینشتین بدست حل. راهباشداین اجسام، گرانش حاکم بر آنها بسیار با اهمیت می جهت مطالعه

ایگزینی ها، گراواستار به عنوان جشود. به منظور رفع این تکینگیای گفته میچالههای سیاهحلآید دارای تکینگی است که به آن راهمی

 ۳گراواستار از  .]1،2[ معرفی گردید Mottola)و موتلا )( Mazurشتن تکینگی، اولین بار توسط مازور )چاله بدون دابرای سیاه

𝑝 ت تشکیل شده است: ناحیه داخلی با معادله حالناحیه  = −𝜌( پوسته، ناحیه میانی)  با معادله حالتp = ρ  ناحیه بیرونی با و

𝑝معادله حالت  = 𝜌 = های محاسباتی که امکان باشد. به دلیل پیچیدگیمعادل چگالی انرژی می ρمعادل فشار و  pکه در اینجا  0

( بعد 1+2توان با حفظ مفاهیم اصلی، مسائل مربوطه را در )( بعدی و بالاتر به وجود آید، می1+۳دارد در مسائل مربوط به فضای )

ن مسائل پیچیده گرانش کوانتومی را به همین ترتیب حل نمود و سپس نتایج آن را به ابعاد بالاتر تعمیم داد. همانطور که دانشمندا

ای که از حل معادله اینشتین در سه بعد بدست چاله)سیاهBTZ ی چالهسیاهجایگزینی برای نمایند. بنابراین برای یافتن سازی میساده

 ی برای گراواستارهای سه بعدی انجامآید( لازم است که گراواستارها در سه بعد نیز بررسی گردد که در این راستا کارهای متنوعمی

 هایگراویتون توجیه عدم کیهان، شتابدار انبساط توضیح در عام نسبیت ینظریه ناتوانی به توجه با. از سوی دیگر ]۳،4[شده است 



  

 
235 

-یافته می های تعمیمها را گرانشکه آن پرداختند عام نسبیت ینظریه ممکن هایتصحیح بررسی به دانانکفیزی ،غیره و جرمدار

 .]۰،۳[نامند 

( و ماجایجو Smolinهای تعمیم یافته نسبیت عام، رنگین کمان گرانشی است که اولین بارتوسط اسمولین )یکی ازگرانش     

(Magueijoمطرح شد. در این نظریه اثرات گرانشی علاوه بر ایجاد انحنا در فضازمان، تاثیرات متفاوتی که متناسب با طول موج )ای ه

 شود. گیری رنگین کمان میآورند، دقیقا مشابه حالتی که باعث شکلمتفاوت است در ساختار فضازمان به وجود می

 یریم:گبرای بررسی گراواستار سه بعدی در رنگین کمان گرانشی متریک فضازمان وابسته به انرژی را به صورت زیر در نظر می     

(1                                                                          )𝑑𝑠2 =
𝑓(𝑟)

L2(ε)
𝑑𝑡2 −

1

H2(ε)
(
𝑑𝑟2

g(r)
+ 𝑟2𝑑𝜃) 

هستند که باید تعیین شوند. از آنجا که ضرایب متریک به  rتوابعی از   𝑔(𝑟)و  𝑓(𝑟)توابع رنگین کمان و  H(ε)و  L(ε) در اینجا  

 -معادله میدان در حضور تانسور انرژی انرژی ذره آزمون بستگی دارد، بنابراین هندسه فضازمان نیز وابسته به انرژی خواهد بود.

 تکانه عبارت است از:

(2                                                               )            𝑅𝛼𝛽 −
1

2
𝑅𝑔𝛼𝛽 + 𝛬(𝜀)𝑔𝛼𝛽 = −8𝜋𝑇𝛼𝛽 

𝑇𝛼𝛽( و تانسور انرژی تکانه )2ی )( و معادله1با استفاده از متریک ) = (𝜌 + 𝑝)𝑢𝛼𝑢𝛽 − 𝑝𝑔𝛼𝛽 عناصر غیر صفر تانسور اینشتین )

 عبارتند از:

(۳                     )                                                                              H2(ε)gʹ(r)

2𝑟
= 8𝜋𝜌(𝑟) + 𝛬(𝜀) 

(4                     )                                                                       
H2(ε)g(r)fʹ(r)

2rf(r)
= −8πp(r) + Λ(ε) 

(۰                                     )     −
H2(ε)g(r)fʹ2(r)

4𝑓2(𝑟)
+

H2(ε)gʹ(r)fʹ(r)

4𝑓(𝑟)
+

H2(ε)𝑔(r)𝑓ʹʹ(𝑟)

2𝑓(𝑟)
= −8𝜋𝑝(𝑟) + 𝛬(𝜀) 

𝐻(ε)باشد. شایان ذکر است با در نظر گرفتن می rدر روابط بالا، پرایم و پرایم دوگانه نشان دهنده مشتق نسبت به   = معادلات  1

به   TOV ( معادله ۳)-(۰شوند. حال با استفاده از معادلات )بالا به معادلات بدست آمده از گرانش اینشتین در سه بعد تبدیل می

 آید:صورت زیر بدست می

(۳                                                                                                        )𝑝ʹ + (𝑝 + 𝜌)
𝑓ʹ

2𝑓
= 0 

 

 گراواستار در رنگین کمان گرانشی

 ناحیه درونی گراواستار
0ناحیه درونی گراواستار )      < 𝑟 < 𝑟1 = 𝐷 از معادله حالت )𝑝 = −𝜌 باشد. دهنده یک فشار دافعه میکند که نشانپیروی می

𝜌𝑣توان چگالی انرژی را عددی ثابت و به صورت (، می۳با توجه به معادله ) =
𝐻0

2𝜋
معرف ثابت هابل است  𝐻0 تعریف کرد که 

𝑝. به عبارتی دیگر برای فشار خواهیم داشت ]1[ = −𝜌𝑣( می4( و )۳. حال با استفاده از معادلات ) توان توابع𝑓(𝑟)  و𝑔(𝑟)  را

 به شکل ز یر بدست آورد:

(۷                                                                                                                )  𝑓(𝑟) = 𝑔(𝑟) = 𝐴 +
(𝛬(𝜀)+4𝐻0

2)𝑟2

H2(ε)
 

 ( بیانگر آن است که ناحیه داخلی گراواستار عاری از تکینگی است.۷باشد. رابطه )ثابت انتگرال می Aکه 
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 ناحیه بیرونی گراواستار
𝑟2ناحیه بیرونی گراواستار )      < 𝑟 از معادله حالت ) 𝑝 = 𝜌 =   BTZچالهسیاهحل مربوط به که مطابق با راه کندپیروی می 0

 : ]۷[شوددر رنگین کمان گرانشی است که به صورت زیر نوشته می

(4)                                                                                                              𝑓(𝑟) = 𝑔(𝑟) = −𝑚0 −
𝛬(𝜀)𝑟2

H2(ε)
 

 باشد.چاله مییک ثابت انتگرال است که وابسته به جرم کل سیاه 𝑚0پارامتر 

 

 ناحیه میانی گراواستار

𝑟1)ناحیه میانی       < 𝑟 < 𝑟2)  در واقع یک پوسته بسیار نازک که شامل سیال فوق نسبیتی است که از معادله حالت𝑝 = 𝜌 

ود. حل شاستفاده شده است و به عنوان یک سیال سخت شناخته میکند. این معادله حالت قبلاً توسط نویسندگان مختلف تبعیت می

حل تحلیلی در چارچوب پوسته بسیار نازک، توانیم یک راهی غیر خلاء ساده نیست، با این حال میمعادلات میدان در این ناحیه

(0 < g(r) =  h << وان به صورت زیر بازنویسی ترا می بنابراین، با در نظر گرفتن این حد، معادلات میدان بدست آوریم. (1 

 کرد:

(6                                                                                                                     )hʹ =
4rΛ(ε)

H2(ε)
 

(16                                                           )                             −
1

2
(
fʹ

f
)
2

+
1

2
(
gʹ

g
) (

fʹ

f
) +

fʹʹ

f
=

fʹ

rf
 

 را به ترتیب زیر بدست آورد: 𝑔(𝑟)و f(r) توانبا استفاده از معادلات بالا می

(11)                                                                          f(r) = (C1 + C2
H2(ε)

4Λ(ε)
√B +

𝟐𝐫𝟐Λ(ε)

H2(ε)
)2 

(12                                                                                             )h = g(r) = B + 2
Λ(ε)r2

H2(ε)
 

p( و معادله حالت 11( ، )۳های انتگرال هستند. حال با استفاده از معادلات )ثابت 𝐶2 و  B ،𝐶1در اینجا  = ρ توان فشار و می

 آورد:چگالی را به صورت زیر بدست 

(1۳                                         )                   p = ρ = p0(C1 + C2
H2(ε)

4Λ(ε)
√B +

2r2Λ(ε)

H2(ε)
)−2 

 باشد.ثابت انتگرال می 𝑝0که 

 

 پارامترهای فیزیکی
𝑟1 : توجه داریم که شرعاع درونی پوسرته   طول ویژه      = 𝐷 و شعاع خارجی پوسته برابر است با𝑟2 = 𝐷 + 𝛿 ، که𝛿  ضخامت

𝛿پوسته و بسیار نازک است ) ≪ l(. طول ویژه پوسته با رابطه 1 = ∫ √
dr

g(r)

D+𝛅

D
. طول ویژه در رنگین کمان ]1[ شودتوصیف می 

l گرانشی را به صورت  = ∫ √
dr

H2(ε)g(r)

D+𝛅

D
 کنیم. بنابراین برای طول ویژه در رنگین کمان گرانشی خواهیم داشت:تعریف می 

(14)                                                                                                  l ≈
𝛅

H(ε) √
1

B+
𝟐𝐃𝟐Λ(ε)

H2(ε)
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شود. : فرض بر این است که ناحیه درونی گراواستار دارای انرژی تاریک است که نیروی دافعه از درون آن ناشی میانرژی     

Eانرژی در ناحیه میانی گراواستار به صورت  = ∫ 2πrρ dr
D+𝛅

D
. بنابراین برای انرژی پوسته در رنگین کمان ]1[شود تعریف می 

 گرانشی داریم:

(1۰                                                    )      E =
1

H2(ε)
∫ 2πrρ dr ≈

2πp0δD

H2(ε)(C1+C2
H2(ε)

4Λ(ε)
√B+

𝟐𝐃𝟐Λ(ε)

H2(ε)
)

2

D+𝛅

D
 

[، ولی آنتروپی درون پوسته نازک 2، 1گراواستار صفر است ] : مازور و موتولا نشان دادند که آنتروپی در ناحیه درونیآنتروپی     

 توان به صورت زبر بیان نمود:در رنگین کمان گرانشی را می

(1۳                                                       )                                    S = 2π∫ √
1

H2(ε)g(r)
 s(r)r dr

D+𝛅

D
 

(1۷                                                           )                                     s(r) =
α2KB

2T(r)

4πħ
=

αKB

ħ
√

P(r)

2π
 

 یک ثابت بدون بعد است. بنابراین برای آنتروپی درون پوسته گراواستار داریم:  αثابت پلانک و  ħ ثابت بولتزمن،   KBدر معادله بالا 

(14                                          )                          S ≈
DδαKB√2πp0

ħH(ε)√B+
𝟐𝐃𝟐Λ(ε)

H2(ε)
 (C1+C2

H2(ε)

4Λ(ε)
√B+

𝟐𝐃𝟐Λ(ε)

H2(ε)
)  

 

پارامترهای فیزیکی نظیر طول ویژه، انرژی و آنتروپی درون پوسته گراواستار توان گفت که ( می14(، )1۰(، )14با توجه به روابط )

بستگی دارند.  H(ε) هستند، همچنین این پارامترها به تابع رنگین کمان نیز (𝛿) در رنگین کمان گرانشی متناسب با ضخامت پوسته

ترسیم شده است.  H(ε)پارامترهای طول ویژه، انرژی و آنتروپی در پوسته گراواستار نسبت به تابع رنگین کمان  ۳تا  1های در شکل

 یابند. ، پارامترهای فیزیکی هم کاهش میH(ε)گردد که با افزایش مشاهده می
 

   
 .H(ε)نسبت به  Sآنتروپی :(۳ل)شک H(ε). نسبت به Eانرژی  :(2)شکل .H(ε)نسبت بهl طول ویژه  :(1)شکل

 

 نتیجه گیری 
ناحیه درونی، میانی و بیرونی. در این مقاله برای  تشکیل شده است:ناحیه  ۳از ها گراواستارها به عنوان جایگزینی برای سیاهچاله     

هر کدام از نواحی گراواستارهای سه بعدی، ضرایب متریک را در رنگین کمان گرانشی استخراج کردیم. ضرایب بدست آمده در 

ل ویژه، انرژی یر طوناحیه درونی گراواستار بیانگر آن است که گراواستارها عاری از تکینگی هستند. همچنین پارامترهای فیزیکی نظ
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و آنتروپی درون پوسته گراواستار را در رنگین کمان گرانشی محاسبه کردیم. این پارامترها علاوه بر اینکه متناسب با ضخامت پوسته 

(𝛿)  هستند، به تابع رنگین کمانH(ε)  نیز بستگی دارند که با افزایشH(ε)یابند.، این پارامترها هم کاهش می 
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 در گرانش گوس بونهمحاسبه ساختار ستاره کوارکی 

 

 ، یاسمین کوثریغلامحسین بردبار

 دانشگاه شیراز خش فیزیک،ب

 

 چکیده

 هدر این مقاله، با حل معادله تعادل هیدروستاتیک نسبیت عام در گرانش تعمیم یافته گوس بونه، با به کارگیری معادله حالت ماده کوارکی ب

شعاع می پردازیم. برای این سیستم برخی از ویژگی ها نظیر بیشینه جرم و شعاع  بررسی خصوصیات ساختاری ستاره کوارکی از جمله جرم و

تها نمتناظر آن را محاسبه می نماییم. هم چنین به مقایسه نتایج خود با گرانش انیشتین و نیز نتایج حاصل از مشاهدات رصدی می پردازیم. در ا

 ا نتایج رصدی برای ستاره کوارکی توافق نسبتا مناسبی دارد.نشان می دهیم که نتایج به دست آمده از گرانش گوس بونه ب

 

Calculation of quark star structure in Gauss Bonnet gravity 

G. H. Bordbar, Y. Kowsari 

Physics Department, Shiraz University 

 

Abstract 

In this paper, by solving the hydrostatic equilibrium equation of general relativity in Gauss Bonnet 

generalized gravity and employing the equation of state of quark matter, we investigate the structural 

properties of the quark star, including the mass and radius. For this system, we calculate some properties 

such as maximum gravitational mass and corresponding radius. We also compare our results with those of 

Einstein gravity as well as the observational data. Finally, we show that the results of Gauss Bonnet gravity 

are nearly in agreement with the observational data. 

 مقدمه

 

طبق بررسی های انجام شده دانشمندان به این نتیجه رسیدند که در مرکز ستاره نوترونی بی نهایت چگال ممکن است نوترون ها آن 

.  [1]چنان در هم فشرده شوند که ساختارشان در هم شکسته شود و ماده را به دریایی از کوارک های آزاد و الکترون تبدیل کنند 

، نوترون ها به طور معمول توسط فشار ت تحت درجه حرارت و فشار بسیار شدید درون ستاره های نوترونیدر واقع می توان گف

انحطاطی از هم دور می شوند و مانع از سقوط گرانشی بیشتر می شوند . اما در درجه حرارت و فشار شدید تر )مخصوصا در هسته 
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ین می رود و منجر به ایجاد یک فاز فوق العاده متراکم ماده کوارکی متشکل از ستارگان نوترونی ( دیواره پروتون ها و نوترون ها از ب

ستاره های کوارکی از  تجزیه می شوند. downو  upکوارک ها می شود و در نتیجه نوترون ها به اجزای سازنده خود یعنی کوارک 

ماده کوارکی تشکیل شده اند. برای محاسبه ساختار  ستاره های نوترونی چگال تر و البته پایدارتر هستند و از مرکز تا سطحشان از

. یکی از نظریه های معمول [1]اجرام فشرده مانند ستاره کوارکی از معادلات تعادل هیدروستاتیک نسبیت عام استفاده می شود 

حال در این  [2].ه ایم  گرانش، گرانش انیشتین می باشد که قبلا با استفاده از آن ساختار ستاره کوارکی را مورد بررسی قرار داد

مقاله به بررسی معادله تعادل هیدروستاتیک در گرانش گوس بونه می پردازیم و سپس ساختار ستاره کوارکی را در گرانش مطرح 

 شده مورد بررسی قرار می دهیم.

 شکل کلی معادله تعادل هیدروستاتیک در گرانش گوس بونه :

 :[3]( بعد معادله تعادل هیدروستاتیک در گرانش گوس بونه به شکل زیر خواهد بود 4+2برای )

(2)                                                                    
𝑑𝑝

𝑑𝑟
=

3𝑟(3𝑟2−𝛾−4𝛼𝑟2(Λ−𝑝))

(3𝑟2−12𝛼−𝛾)𝛾
(𝜌 + 𝑝)            

به  𝛾ثابت کیهان شناسی می باشد. از طرفی  Λنشان دهنده فشار و  p،  انرژیچگالی  𝜌ضریب گوس بونه ،  𝛼که در معادله بالا 

 شکل زیر تعریف می شود:

(1)                                                             𝛾 = √9𝑟4 − 12𝛼 (Λ𝑟4 +
2𝑀

𝜋2)                            

 .به کار گیری معادله حالت ماده تشکیل دهنده آن محاسبه نمودبا استفاده از معادله فوق می توان ساختار ستاره را با 

 معادله حالت ستاره کوارکی :

 در این کار معادله حالت ماده کوارکی در دمای صفر به درستی شناخته شده نیست، در نتیجه عدم قطعیت زیادی در آن وجود دارد.

ژی واحد حجم برای ماده کوارکی شامل مجموع انرژی جنبشی کوارک استفاده می کنیم که در آن انر MITمعادله حالت با مدل  ما از

های آزاد و ثابت کیسه است. این ثابت در واقع از نظر دینامیکی مانند فشار عمل می کند که ماده کوارکی را در چگالی و پتانسیل 

و دما را صفر در نظر می گیریم، زیرا دمای ستاره در همان ابتدای  𝑓𝑚3Mev/ 13. در این جا ما ثابت کیسه را [4]ثابت نگه می دارد 

تشکیل به چند کیلو الکترون ولت کاهش می یابد که این بسیار کمتر از دمای فرمی سیستم می باشد. با انجام محاسبات انرژی کل 

مل جمع انرژی جنبشی سه نوع کوارک و نیز با چگالی های مساوی با چگالی باریونی که شا uو  s ،dماده کوارکی شامل سه کوارک 

 :[4]انرژی پتانسیل است، به صورت زیر خواهد بود 

(0)                                       ԑ =
3𝑚4𝑐5

8𝜋2ħ3
[𝑥√𝑥2 + 1 × (2𝑥2 + 1) − sinh−1 𝑥] +

3𝑐ħ

2𝜋2
(𝑛𝜋2)

4

3 + 𝐵 

درنظر میگیریم. از روی چگالی انرژی می توان فشار  𝑐2Mev/  233برابراست که آن را  sهمان جرم کوارک  mکه در این جا مقدار 

 و بالطبع معادله حالت را به صورت زیر محاسبه نمود:

(2)                                                  𝑝 = 𝜌
◻ ԑ 

◻𝜌
−  ԑ                                                                               
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 ساختار ستاره کوارکی در گرانش گوس بونه :محاسبه 

همان گونه که  .با استفاده از معادلات فوق ساختار ستاره کوارکی را در گرانش گوس بونه محاسبه کرده ایم که نتایج را زیر آورده ایم

ه م به یک مقدار حدی رسیداز نمودار زیر مشخص است، برای ستاره کوارکی با افزایش شعاع، جرم گرانشی افزایش می یابد و سر انجا

مشاهده  2طبق نمودار این مقدار حدی همان بیشینه جرم گرانشی ستاره می باشد.  و از آن به بعد شعاع شروع به کاهش می کند.

کیلومتر است. در واقع در صورتی که  03/4برابر جرم خورشید و مقدار شعاع متناظر آن  210/2می شود، بیشینه مقدار جرم برابر 

نه نتایج به دست آمده برای بیشیار جرم گرانشی از میزان گفته شده بیشتر شود، منجر به رمبش ستاره می گردد. در جدول زیر مقد

جرم ستاره کوارکی و شعاع متناظر آن در گرانش گوس بونه را با نتایج مربوط به محاسبات در گرانش اینشتین و نیز نتایج رصدی 

 مقایسه کرده ایم.

  

 بر حسب شعاع                                جرم  : نمودار 2شکل                

 : مقایسه نتایج به دست آمده برای بیشینه جرم گرانشی و شعاع متناظر 2جدول 

R (km) M (𝑀ʘ)  

 گرانش گوس بونه 21/2 03/4

 گرانش اینشتین 00/2 42/7

 داده های رصدی ̴ 22/2 ̴ 4

مشاهده می شود که هم خوانی نسبتا خوبی بین نتایج به دست آمده از گرانش گوس بونه و نتایج تجربی وجود طبق جدول فوق 

 دارد. در نتیجه می توان نتیجه گرفت که گرانش گوس بونه نتایج دقیق تری به ما ارائه می دهد.

 مرجع ها :
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[2] J. Sedaghat, S. M. Zebarjad, G.H. Bordbar and B. Eslam Panah, Physics Letters B 829, 137032 (2022). 

[3] D. Momeni and R. Myrzakulov, International Journal of Geometric Methods in Modern Physics 12, 1550014 

(2015). 

[4] F. Kayanikhoo, K. Naficy and G.H. Bordbar, European Physical Journal A 56, 2 (2020). 
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 شبیه سازی تابش گرمایی و غیر گرمایی در عالم دور
 1،2،3، فاطمه طباطبائی1معصومه قاسمی نودهی

 تهران، پژوهشگاه دانش های بنیادی ،پژوهشکده نجوم1
 موسسه مکس پلانک برای نجوم، هایدلبرگ2
 موسسه تحقیقات اخترفیزیکی، جزایر قناری۳

 

 چکیده

ابش رادیویی ت تحول تابش گرمایی و غیرگرمایی سینکترون از کهکشان های ستاره زا را با سرخ گرایی مطالعه کردیم. با استفاده از همبستگی ستاره سازی و

رخ گرایی، ابتدا رابطه ای تحولی برای پیوستار رادیویی به دست آورده و نقشه تابش گرمایی و غیر گرمایی را در سه کهکشان و رابطه تحول ستاره زایی با س

ترون کبا جرم مختلف تعیین می کنیم. شبیه سازی ما برای داده های اس کی ای است. یافته های ما به این شرح است:شاخص طیف تابش سینکترون از ال

کیهانی با سرخ گرایی تخت تر میشود. سهم تابش گرمایی از تابش پیوستار رادیویی افزایش می یابد یا یک قله ی کوچک در حدود سرخ  های اشعه های

SKAIنشان می دهد. نقشه های شبیه سازی شده ی ما بر فرض پیکربندی  1گرایی  -MID BAND 1&2  .می باشد 

 

Simulation of thermal and nonthermal emission in distant universe 

 

Masoumeh Ghasemi Nodehi1, Fatemeh Tabatabaei1,2,3 

1School of Astronomy, Institute for Research in Fundamental Sciences, Tehran 

2Max-Planck-Institut fur Astronomie, Department of Galaxies and Cosmology, Heidelberg 

3Instituto de Astrofısica de Canarias, Astrophysics Research group, Tenerife 

 

Abstract 

We study evolution of thermal and nonthermal synchrotron radiation from star-forming galaxies with 

redshift. Using calibration relations between star formation rate and radio emission and evolution relation 

of star formation rate with redshift, first, evolution relations for radio continuum is obtained and we 

determine thermal and nonthermal emission maps for three galaxies with different masses. Our simulation 

is for SKA data. Our results are as follows: synchrotron spectral index of cosmic ray electrons flatten with 

redshift. Thermal fraction of continuum emission increases and shows a small peak at redshift 1. Our 

simulated maps are for SKA-MID Band 1&2. 
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 مقدمه

هنگ ستاره زایی کهکشان در تاریخ عالم وجود داشته است، چون تحول کهکشان ها به آن آدر سال های اخیر، علاقه زیادی به مطالعه تغییر 

ا ان ها است اگر چه طبیعت بازخورد مرتبط بوابسته است. تغذیه و بازخورد یک مدل پیشنهادی برای توضیح ستاره زایی و خاموشی کهکش

 به درستی شناخته شده نیست. محیط میان کهکشانیو نرخ گاز بازبرافزایشی از  محیط میان ستاره ای

محیط  و محیط میان ستاره ایتابش پیوستار رادیویی در طول موج سانتی متر یک ردیاب ایده آل برای فرایندهای  گرمایی و غیر گرمایی در 

 است که به درک بهتر این بازبرخورد کمک می کند. ن کهکشانیمیا

تابش پیوستار رادیویی از ترکیب تابش گرمایی ترمزی و تابش  غیر گرمایی سینکترون است. تابش گرمایی ردیاب گاز یونیزه است در حالیکه 

 تابش غیر گرمایی ردیاب میدان مغناطیسی و الکترون های اشعه کیهانی است.

علی رغم اهمیت کار انتقال به سرخ های بالا، اکثر دانش ما از تحول کهکشان، از مطالعه کهکشان های نزدیک می آید. اس کی ای با حساسیت 

و وضوح بالا یک پنجره ی جدید برای مطالعه عالم دور برای ما باز می کند.  اس کی ای یک تلسکوپ رادیویی تحولی  خواهد بود که از 

ده موج رادیویی یا آنتن ساخته شده و در یک منطقه با اندازه یک قاره به هم وصل می شوند. مساحت کلیه آنتن های اس کی ای هزاران گیرن

در حدود یک کیلومتر مربع خواهد بود و اس کی ای را به بزرگترین و حساس ترین تلسکوپ رادیویی که تاکنون ساخته شده است تبدیل می 

 گیگاهرتز را پشتیبانی می کند.  24مگاهرتز تا  ۰4استرالیا و آفریقا ساخته خواهد شد. تلسکوپ اس کی ای فرکانس  کند. تلسکوپ در دو ناحیه

 دسته ی مرجع را برای مطالعه ی نمونه ها و سوال های علمی تقسیم بندی کردند: 4 گروه اس کی ای

گیگاهرتز است و می تواند  1و پهن. فرکانس مشاهداتی مرجع شامل بخش بندی خیلی عمیق، عمیق  2و  1بخش بندی بند فرکانسی   ۳ -1

میکرو جانسکی 442میکرو جانسکی بر بیم برای بخش بندی خیلی عمیق، 444۰سیگما آر ام اس آن  1می شود. حساسیت  2و1شامل بند فرکانسی 

 ثانیه قوسی است. 44۰آن  میکرو جانسکی بر بیم برای بخش بندی پهن می شود. وضوح 1بر بیم  برای بخش بندی عمیق و 

ثانیه قوسی است.  441گیکاهرتز است و وضوح  14شامل بخش بندی خیلی عمیق و عمیق. فرکانس مشاهداتی مرجع  ۰بخش بندی بند  2 -2

میکرو جانسکی بر بیم برای بخش بندی  44۳میکرو جانسکی بر بیم برای بخش بندی خیلی عمیق و  4444سیگما آر ام اس آن  1حساسیت 

 عمیق است.

 4444ثانیه قوسی برای بخش بندی خیلی عمیق  14گیگا هرتز و وضوح آن  4412. فرکانس مشاهداتی SKA-LOWکاوش تمام آسمان با  -۳

 میکرو جانسکی بر بیم است. 44۳میکرو جانسکی بر بیم و برای بخش بندی عمیق 

ثانیه قوسی و  <44۰میکرو جانسکی بر بیم است. دو وضوح  4حساسیت گیگاهرتز و  144فرکانس مشاهداتی . 2کاوش تمام آسمان در بند  -4 

 ثانیه قوسی وجود دارد. 2

را داریم. این نقشه  N6946و  M33, M51کهکشاندر این مطالعه ما نقشه های رادیویی گرمایی و غیر گرمایی در سرخ گرایی صفر برای سه 

[ جدا سازی شده اند. به علاوه ما 1]-مایی همچون تابشهای بازترکیبی هیدروژن جدا سازی بر اساس ردیاب تابش گر -ها با روش تی آر تی 
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نیم. کآهنگ ستاره زایی را نیز داریم. با این نقشه ها و روابط می توانیم تکامل شکل گیری ستاره ها را به عنوان تابعی ازسرخ  گرایی مطالعه 

 شبیه سازی ما برای داده های اس کی ای است.

 

 گیریروش اندازه 

در ابتدا نرخ ستاره  .مشاهدات مستقل نشان می دهد که تحول نرخ ستاره زایی با سرخ گرایی در کهکشان ها به جرم و سرخ گرایی بستگی دارد

را ntI (z)و شدت تابش غیرگرمایی پیوستار thI(z) زایی استفاده شده در این بحث را معرفی می کنیم و بعد شدت تابش گرمایی پیوستار 

 .همچنین تحول سهم تابش گرمایی و شاخص طیف غیر گرمایی را با سرخ گرایی مطالعه می کنیم .می آوریمبدست 

 [:2]تحول نرخ ستاره زایی که در این مطالعه استفاده شده است به شرح زیر است

log
10

(𝑆𝐹𝑅𝑀𝑆[𝑀⊙𝑦𝑟−1]) = 𝑚 − 𝑚0 + 𝑎0𝑟 − 𝑎1[𝑚𝑎𝑥(0,𝑚 − 𝑚1 − 𝑎2𝑟)]
2 

𝑟که درآن  ≡ lll10(1 + 𝑧)  و𝑚 ≡ lll10(𝑀∗/10
9𝑀⊙)  :می باشد. بقیه ی پارامتر ها به این شرح است𝑚0 = 0.5 ± 0.07, 𝑎0 =

1.5 ± 0.15, 𝑎1 = 0.3 ± 0.08, 𝑚1 = 0.36 ± 𝑎2و  0.3 = 2.5 ± 0.6. 

ص شاخ ، که ،  تحول تابش گرمایی و غیرگرمایی به شرح زیر است. تابش پیوستار رادیویی اغلب به صورت توانی با فرکانس 

ایی و آزاد( ساخته می شود. تابش گرم -طیف توانی نامیده می شود. به طور کلی از دو تابش مختلف غیر گرمایی ) سینکترون( و گرمایی ) آزاد

را در  k. در ادامه ما تصحیح و  نامیده می شوند،   و  غیرگرمایی نیز توانی می باشد و شاخص طیف آنها 

که رابطه ی نرخ ستاره [ ۳می باشد. ما از کالیبراسیون ] zنظر می گیریم که شامل شدت، شاخص طیف و فاصله درخشندگی در سرخ گرایی 

باید معلوم  ، تحول زایی و درخشندگی گرمایی و غیرگرمایی رادیویی را نشان می دهد استفاده نمودیم. برای پیدا کردن تحول 

هم با تحول کهکشان تغییر می کند  تحول : 2و حالت  شبیه  تحول : 1حالت را در نظر گرفتیم. حالت  باشد. ما دو

را به  داده شده است. تمام این روابط با هم  . تحول سایز کهکشان با  و تابع شعاع مؤثر است، 

 1ما می دهد، که برای حالت 

𝐼(𝑧) = 𝐼(0)
𝑆𝐹𝑅(𝑧)

𝑆𝐹𝑅0

𝐷2

𝐷𝐿
2 (1 + 𝑧)1−𝛼 

 2و برای حالت 

𝐼(𝑧) = 𝐼(0)
𝑆𝐹𝑅(𝑧)

𝑆𝐹𝑅0

𝐷2

𝐷𝐿
2 (1 + 𝑧)2.5−𝛼 , 

Iمی باشد، که   می باشد.  z=0، فاصله در  D( شدت گرمایی و غیرگرمایی و 0)
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، به شاخص ولی شاخص طیف غیرگرمایی،  می باشد.  و برای تابش غیر گرمایی  برای تابش گرمایی 

انرژی الکترون های اشعه ی کیهانی وابسته است، شاخص طیفی غیر گرمایی می تواند در اثر سرد شدن اشعه ی کیهانی و بر هم کنش آن با 

KIبرای کهکشان های جرم و میدان مغناطیسی در محیط میان ستاره ای تغییر کند.  NGFI SH [4رابطه ی زیر بدست آمده است:] 

𝛼𝑛𝑡(𝑧) = 𝛼0 − (0.41 ± 0.05)log
𝛴SFR(𝑧)

𝛴SFR0

, 

 است. z=0شاخص طیف در  که 

 

 نتایج 

، هر دو تابش گرمایی و غیر گرمایی با سرخ گرایی  1با سرخ گرایی را بدست آوردیم. در حالت  و  ما شدت میانگین 

 ارائه نمی دهند. 2کاهش می یابد در حالی که آنها تغییر قابل ملاحظه ای برای حالت 

 تعریف می شود. با  سهم تابش گرمایی به صورت 

م . به طور کلی سهم تابش گرمایی در نواحی ستاره زا بیشتر از دیگر نواحی ما تغییرات سهم تابش گرمایی با سرخ گرایی را نیز بررسی نمودی

است. یک تغییر ناچیز و یک قله  z=0.15بیشتر از  z=2 ،۳4٪-44٪سهم تابش گرمایی افزایش می یابد. در  1است. به طور خاص در حالت 

 مشاهده شده است. 2در حالت  z=1کوچک حول 

نیز بررسی نمودیم. برای هر دو حالت طیف غیر گرمایی میانگین کهکشان ها ی ستاره زای نرمال با سرخ  ما تحول شاخص طیف غیرگرمایی را

 گرایی تخت تر می شود.

شاخص انرژی الکترون های اشعه کیهانی را نشان می دهد. این بیان می کند که اشعه های کیهانی در گذشته انرژی بیشتری  از آنجائیکه 

 داشتند.

 حساسیت برای بخش بندی خیلی عمیق بدست آوردیم. سیگنال به نویز میانگین را، از پیوستار رادیویی کل تقسیم بر

مشاهده گردد ولی برای  N6946و  M51، محیط میان ستاره ای میانگین می تواند برای کهکشان هایی مانند 1برای شبیه سازی حالت

تمام سه کهکشان می تواند با بخش بندی خیلی  2نمی تواند مشاهده گردد. برای شبیه سازی حالت  z~0.5برای بالاتر از  M33کهکشانهای 

 چاپ شده است. [5]عمیق مشاهده گردد. نتایج این مقاله در مرجع 

 

 خلاصه

 را بررسی نمودیم. N6946و  M33 ،M51ما تحول تابش گرمایی کهکشان های 
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حساسیت مورد نیاز برای مشاهده ی محیط  -2تحول سهم تابش گرمایی و شاخص طیف غیر گرمایی  -1هدف اصلی ما مطالعات زیر است: 

 میان ستاره ای کهکشانهای ستاره زای نرمال در سرخ گرایی های بالا. ما دو حالت مختلف برای چگالی سطحی نرخ ستاره زایی در نظر گرفتیم.

 افزایش یافته است. ٪44-٪۳4شده و سهم تابش گرمایی با سرخ گرایی  یافته ی ما به این شرح است. طیف غیر گرمایی تخت تر

 

 بنیاد ملی نخبگان تشکر می نماید. از پژوهشکده نجوم، پژوهشگاه دانش های بنیادی و هیمعصومه قاسمی نود
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 گرانشی کمان رنگین در تاریک انرژی هایستاره
 

 2، بهزاد اسلام پناه1، عالیه باقری تودشکی 1بردبارغلامحسین 

 دانشگاه شیراز بخش فیزیک، 1

 گروه فیزیک دانشگاه مازندران  2

 چکیده

 به تاریک انرژی هایستاره برای را ناهمسانگرد (TOV) ولکوف–اوپنهایمر–تولمن معادله ،گرانشی کمان رنگین در میدان معادلات حل با ما پژوهش، این در

 انرژی هایستاره فیزیکی هایکمیت تعیین برای ویتمن-میتز-تولمن جرمی تابع از اینشتین، گرانش نتایج با مقایسه منظور به بعد، مرحله در آوریم.می دست

 در مدهآ دست به هایکمیت .آوریممی دست به را سطحی فشار و انرژی چگالی است، ابرسطح یک ستاره سطح اینکه فرض با سپس .کنیممی استفاده تاریک
 در را مدل است قادر گرانشی کمان رنگین که نددهمی نشان نتایج همچنین هستند. نزدیکتر تاریک انرژی هایستاره استاندار حالت به ،گرانشی کمان رنگین

 دهد. تغییر فاز انتقال منطقه نزدیکی

 

The dark energy stars in gravity’s rainbow 

 
G. H. Bordbar1, A. Bagheri Tudeshki 1, B. Eslam Panah2  

1Department of Physics, Shiraz University 

2Department of Physics, University of Mazandaran 

 

Abstract 

 

In this study, we derive the anisotropic Tolman–Oppenheimer–Volkov (TOV) equation for the dark energy 

stars by solving the field equations in gravity’s rainbow. In the next step, to compare the results with 

Einstein's gravity, we use the Tolman-Matese-Whitman mass function to determine the physical quantities 

of the dark energy stars. Then assuming that the surface of the star is a hypersurface, we obtain the surface 

energy density and surface pressure. The quantities obtained in gravity’s rainbow are closer to the standard 

state of the dark energy stars. Also, the results show that gravity’s rainbow is able to change the model 

near the phase transition region. 
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 مقدمه 

کند و در ساختارهای وصیف میجهان را ت دارشتاببا فشار منفی، انبساط  جیب، معروف به انرژی تاریککیهانی ع وجود یک سیال     

[. تصویر 1]. مفهوم ستاره انرژی تاریک اولین بار توسط چپلاین معرفی شد طلبدای را میاز جمله اجرام فشرده، توجه ویژه دیگر

ست با معمولی ازمان -زمان داخلی جسم فشرده شبیه فضا-گونه است که فضااین ارائه شد در این ایده م فشردهجدیدی که برای جر

وجود و مرکز آن  هیچ تکینگی در فضای داخلیهمچنین  بزرگتر از انرژی خلاء کیهانی است. این تفاوت که انرژی خلاء بسیار

 ند.کای را توصیف میاست که مرحله نهایی تکامل ستاره ی جایگزین سیاهچالهانرژی تاریک یک نظریه . در واقع ستارهندارد

های [ انجام گرفت و سپس در مطالعات بعدی، ستاره2ست که پایداری دینامیکی این ستاره اولین بار توسط لوبو ]لازم به ذکر ا     

رسد که استفاده [ ارائه شدند. به نظر می۳و  ۰های مختلف ][ و همچنین در مدل4[، میدان فانتوم ]۳انرژی تاریک با چرخش کم ]

 ذارگرفتارهای گرانشی و کوانتومی در لایه ت نظریه باشد. مشکلارفع راه حلی برای ای، در هر مدل ستارهاز گرانش اصلاح شده 

در فضای تکانه پیشنهاد  دوگانی، [۷]شده باشد. در مرجع انش اصلاحتواند دلیل خوبی برای استفاده از گرفاز ستاره انرژی تاریک می

. این منجر به ایجاد وابستگی به انرژی مواردی از قبیل انحنا، استوابسته به انرژی  زمان-فضا ، متریکبرای چنین دوگانیکه  شد

های معروف است. با در نظرگرفتن این گرانش، ستاره  شود که به رنگین کمان گرانشیافق و یک اصلاح ساده در معادلات اینشتین می

ا دارد که از جمله هساختار اینگونه ستاره نوترونی بررسی شدند و نتایج نشان داد که توابع رنگین کمان گرانشی نقش موثری بر روی

زمان -[. ما در اینجا با معرفی فضا.و  4]های نوترونی با جرم بیش از سه برابر جرم خورشید اشاره کرد توان به وجود ستارهمی

 دهیم.های انرژی تاریک را مورد بررسی قرار میوابسته به انرژی، خواص ستاره

 

 هیدروستاتیک ستاره انرژی تاریک ناهمسانگرد در رنگین کمان گرانشیمعادلات میدان و تعادل 

 [۷توسط المان خطی زیر تعریف می شود ] 𝜀زمان کروی ایستای متقارن وابسته به انرژی -یک فضا     

 

 (1) 
𝑑𝑠±

2 = −
𝑒2𝜙±(𝑟±)

𝑙2(𝜀)
𝑑𝑡2 +

𝑒2𝜆±(𝑟±)

ℎ2(𝜀)
𝑑𝑟2 +

𝑟±
2

ℎ2(𝜀)
(𝑑𝜃±

2 + 𝑠𝑖𝑛𝜃±
2𝑑𝜑±

2) 

ی زمان خارج-هستند و علامت مثبت و منفی به ترتیب نمایشگر فضا  𝜀توابع رنگین کمان وابسته به انرژی  ℎ2(𝜀)و  𝑙2(𝜀) که در آن

 شودباشند. معادله حرکت در رنگین کمان گرانشی با وابستگی انرژی به صورت زیر بیان می و داخلی ستاره می

 

 (2)              
𝐺𝜇𝜈(𝜀) =

8𝜋𝐺(𝜀)

𝑐4(𝜀)
𝑇𝜇𝜈(𝜀)  

تانسور انرژی تکانه است که همگی وابسته به انرژی هستند. ما در  𝑇𝜇𝜈(𝜀)سرعت نور و  𝑐(𝜀)ثابت جهانی گرانش،  𝐺(𝜀)که 

𝐺(𝜀)اینجا  = 𝑐(𝜀) = کنیم ناحیه داخلی ستاره انرژی تاریک مملو از انرژی تاریک با معادله دهیم. همچنین فرض میقرار می 1

𝑝𝑟حالت  = 𝜔𝜌  1−است که پارامتر انرژی تاریک در بازه < 𝜔 < چگالی  𝜌و فشار در راستای شعاع  𝑝𝑟، قرار دارد. 1/3−
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توان عناصر قطری غیر صفر [ می2( و تعریف تانسور انرژی تکانه برای یک شاره ناهمسانگرد ]1انرژی است. با توجه به معادله )

 تانسور انرژی تکانه را به صورت 

𝑇𝜈
𝜇

= 𝑑𝑖𝑎𝑔(−𝜌(𝑟), 𝑝𝑟(𝑟), 𝑝𝑡(𝑟), 𝑝𝑡(𝑟))  نوشت .𝑝𝑡 تواند به دلایل مختلفی از قبیل گذار شود و میفشار عرضی نامیده می

و پایستگی تانسور انرژی تکانه، معادله  با توجه به معادلات میدان .[14] های الکترومغناطیسی ایجاد شودفاز، چگالش و وجود میدان

 یدآبه صورت زیر به دست می گرانشی رنگین کمان رای یک توزیع ناهمسانگرد درشده ب اصلاح ولکوف–اوپنهایمر–تولمن

 

(3) 
𝑑𝑝𝑟(𝑟)

𝑑𝑟
= −

(4𝜋𝑟3𝑝𝑟(𝑟) + 𝑀𝑒𝑓𝑓ℎ
2(𝜀)) (𝑝𝑟(𝑟) + 𝜌(𝑟))

𝑟(𝑟 − 2𝑀𝑒𝑓𝑓)ℎ
2(𝜀)

+
2

𝑟
(𝑝𝑡(𝑟) − 𝑝𝑟(𝑟)) 

 که در آن

 

(4) 
𝑀𝑒𝑓𝑓(𝑟, 𝜀) = ∫

4𝜋𝑟2𝜌(𝑟)𝑑𝑟

ℎ2(𝜀)
= 𝑚(𝑟)/ℎ2(𝜀) 

,𝑔(𝑟توان پروفایل گرانشی را در رنگین کمان گرانشی به شکل تابع جرمی است. همچنین می 𝑚(𝑟)شود و می جرم موثر نامیده 𝜀) =

(𝑀𝑒𝑓𝑓+𝑟𝜔𝑀′𝑒𝑓𝑓)

𝑟(𝑟−2𝑀𝑒𝑓𝑓)
 تعریف کرد که علامت پریم نشانگر مشتق نسبت به شعاع است.  

 به شکل  Σزمان سه بعدی مربوط به پوسته نازک سطحی -اگر سطح ستاره، یک ابر سطح باشد، المان خطی در یک فضا

𝑑𝑠2
Σ = −𝑑𝜏2 +

𝑎2(𝜏)

ℎ2(𝜀)
(𝑑𝜃2 + 𝑠𝑖𝑛𝜃2𝑑𝜑2)  است که در آن𝜏  زمان همراه و𝑎 شوند. با استفاده از شعاع اتصال نامیده می

𝑠 𝑗استرس سطحی  -رجی و تانسور انرژیالمان خطی پوسته، تانسور انحنای خا
𝑖 = 𝑑𝑖𝑎𝑔(−𝜎, 𝑃, 𝑃)توانیم چگالی انرژی ، می

 سطحی و فشار سطحی را در رنگین کمان گرانشی به دست آوریم که عبارتند از

 

(5) 
𝜎 = −

1

4𝜋𝑎
(√ℎ2(𝜀)𝑒−2𝜆+(𝑟) + 𝑎̇2 − √ℎ2(𝜀)𝑒−2𝜆−(𝑟) + 𝑎̇2 

 

(6) 
𝑃 =

1

8𝜋𝑎
[
(1 + 𝜙′𝑎)(ℎ2(𝜀)𝑒−2𝜆(𝑟) + 𝑎̇2) + 𝑎𝑎̈ + 𝜆′𝑎𝑎̇2

√ℎ2(𝜀)𝑒−2𝜆(𝑟) + 𝑎̇2
]−
+ 

که علامت نقطه نماینده مشتق نسبت به زمان همراه است. در نهایت جرم کل ستاره با استفاده از جرم داخلی موثر و جرم پوسته 

𝑚𝑠   در شعاع اتصال ایستا𝑎0 آیدبه صورت زیر به دست می 

 

(7) 𝑀 = 𝑀𝑒𝑓𝑓(𝑎0) + 𝑚𝑠(𝑎0)(√ℎ2(𝜀) −
2𝑀𝑒𝑓𝑓(𝑎0)ℎ

2(𝜀)

𝑎0
−

𝑚𝑠(𝑎0)ℎ
2(𝜀)

2𝑎0
) 

 [ در رنگین کمان گرانشی 2] ویتمن-میتز-تولمنبه منظور حل معادلات میدان و به دست آوردن کمیات بالا، از تابع جرمی 

𝑀𝑒𝑓𝑓(𝑟, 𝜀) =
𝑏0𝑟

3

2(1+2𝑏0𝑟
2)ℎ2(𝜀)

 یک ثابت مثبت است.  𝑏0کنیم که استفاده می 

 نتایج و بحث
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های انرژی تاریک، یعنی فشار، بر حسب فاصله به ازای های ستارهین ویژگیبا استفاده از روابط بخش قبلی، یکی از مهمتر     

ود ش( رسم شده است. این فشار منفی که خاصیت انرژی تاریک است، مانع رمبش گرانشی ستاره می1در شکل ) ωمقادیر مختلف 

ی ناشی شود، نیروترمیمحدوده فانتوم نزدیککند. هرچه پارامتر انرژی تاریک به و از به وجود آمدن تکینگی در مرکز جلوگیری می

 شود.از این فشار از لحاظ اندازه بزرگتر می

 

 

                 

 

 
  

 

 

 

𝒉𝜺 مقادیر ازای به  مرکز تا فاصله حسب بر گرانشی پروفایل (2شکل) در = 𝒉𝜺 و اینشتین( )گرانش 𝟏 = 𝟏.  کمان )رنگین  𝟑

 شودمی همشاهد است، تاریک انرژی ستاره هایویژگی از دیگر یکی منفی گرانشی پروفایل که آنجایی از است. شده رسم گرانشی(

 استاندارد حالت هب مدل رو این از است. اینشتین گرانش در مثبت ناحیه از کوچکتر مثبت، مقادیر با ناحیه گرانشی، کمان رنگین در که

=∆ ناهمسانگردی فاکتور دیگر موثر عامل است. شده نزدیکتر خود 𝒑𝒕 − 𝒑𝒓 به نیروی ایجاد باعث باشد، مثبت اگر که است 

 ریپایدا همچنین دهد.می نشان کمان رنگین تابع مختلف مقادیر برای را ناهمسانگردی پارامتر (۳شکل) شود.می ستاره خارج سمت

𝜼 نازک پوسته دینامیکی =
𝝈′

𝑷′
𝟎 بازه در  < 𝛈 <  یابد،می شافزای 𝒉𝜺 هرچقدر کرد. مشاهده (4) شکل در توانمی را 𝟏

 شود.می نزدیکتر پایدار نواحی به ناپایدار نواحی
 

 

 

 

 

                                                    

Πبعد شده فشار شعاعی بی :1شکل =
𝑝𝑟

𝑏0
حسب  بر 

βبعد پارامتر بی = √𝑏0𝑟  برای مقادیر مختلفω. 
𝛾بعد شده پروفایل گرانشی  بی :2شکل =

𝑔(𝑟)

𝑏0
βبعد بر حسب پارامتر بی  = √𝑏0𝑟  برای

 .ℎ𝜀 مقادیر مختلف
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 هستند 𝒍𝜺 کمان رنگین تابع از مستقل هاجواب تاریک، انرژی هایستاره از شده ارائه مدل در که گرفت نتیجه توانمی کلی طور به

 در نتایج هک شودمی دیده گرانشی، کمان رنگین و اینشتین گرانش بین مقایسه با کند.می بازی 𝒉𝜺 را اصلی نقش و

 نازک تهپوس پایداری همچنین است. نزدیکتر تاریک انرژی ستاره نظریه استاندار فرم به گرانشی کمان رنگین

 که است ذکر به لازم اینجا در کند.می تضمین ،𝒉𝜺 افزایش با را افتدمی اتفاق آن نزدیکی در فاز گذار که جایی
 رسای قوی، انرژی شرط جز به دهدمی نشان که ایمداده ارائه مدل این برای را انرژی شرایط همچنین و اتصال شرایط [11] مرجع در

 بر رد را ستاره داخلی زمان-فضا که است تاریک انرژی هایویژگی از دیگر یکی قوی انرژی شرط نقض شوند.می ارضاء شرایط،

  دارد.
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𝛂 پارامتر حسب بر نازک پوسته پایداری نواحی :4شکل =
𝒂

𝑴
.  



  

 
252 

 یدیخورش یهااسپیکول  یفیط یبا مطالعه داده ها یچشیمشاهده امواج آلفون پ

 2، علیرضا آهنگرزاده مارالانی 1رقیه هرزند جدیدی

 گروه فیزیک، دانشگاه زنجان، زنجان  2

 آزاد اسلامی، تبریز، ایراندانشگاه گروه فیزیک، واحد تبریز،  2

 

 چکیده

 ادهد از استفاده با ،مقاله این در است. رپذی امکان یرتصوی های داده هم و یفطی های داده قطری از هم یدخورشی یها اسپیکولدر عرضی نوسانات رصد

 در واندت می یفطی و یرتصوی های داده از همزمان استفاده .مکنی بررسی خورشیدی های اسپیکول فطی در را نوسانات  میخواه می ها اسپیکول یفطی های

 باشد. دمفی آنها یها یژگوی نتعیی و یچشپی آلفون امواج رصد

 

Observation of torsional Alfven waves by studying spectral data of solar 

spicules 
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Abstract  

 

It is possible to observe the transverse fluctuations in the solar spicules both through spectral data and 

image data. In this article, we want to investigate the fluctuations in the spectrum of solar spicules using 

the spectral data of spicules.The simultaneous use of image and spectral data can be useful in observing 

torsional Alfvenic waves and determining their characteristics. 

 

 مقدمه

عوارض سیخکی شکل و چمن مانند در اتمسفر پایین خورشید هستند که در خطوط طیفی کرومسفری در لبه  "اسپیکولها"   

به این اسم نام توسط روبرتز  1.4۰کشف شده و در سال  "سچی"توسط  14۷۷اند. این عوارض در سال خورشید مشاهده شده

  اند و معمولا در خطوط طیفی، در تصاویر مرئی  اتمسفر پایین خورشید قابل مشاهدهگذاری شدند. این عوارض باریک و کشیده

𝛼H و𝐷3  نیز  وCa II H  (۳.۳4 که خط )[1] باشندهای نشری قوی در کروموسفر هستند قابل آشکار سازی میآنگستروم. 
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ها را باشد که آننوع متفاوت اسپیکول وجود داشته ه این پیشنهاد شده است که باید دو منجر به ارائHinode مشاهدات فضایی 

 .باشندهای متفاوتی مینامیم و هر کدام دارای ویژگیمی 2و نوع  1اسپیکول های نوع

حرکات و  1های نوع یکولنوع اسپیکول مشاهده کردند. اسپ مدارک روشنی مبنی بر وجود دو 2412سال و همکاران در  پریرا

کیلومتر بر  44تا  1۰دی ثانیه بوده و دارای حداکثر سرعت صعو 444تا  1۰4افت و خیزی نشان داده و دارای طول عمر معمول 

بر کیلومتر 114تا  ۳4ه و سرعت صعود ثانیه بود 1۰4تا ۰4ر تکوتاههای نوع دارای طول عمر باشند، در حالیکه اسپیکولثانیه می

ایج ترند، در که ر 2های نوع شوند. اسپیکولیی طول خود محو میهای انتهادر قسمتثانیه داشته که سقوط آنها مشاهده نشده اما 

 .[2]اند ی فعال دیده شدههااکثرا در ناحیه 1های نوعاسپیکولشوند و های تاجی دیده میخورشید آرام و حفره

از فوتوسفر تا تاج خورشید )یک میلیون کلوین(  یکی از مسائل حل نشده در زمینه فیزیک  افزایش دمای ناگهانی و سریع

شود و یمنتقل مبه اتمسفر بالای خورشید های فوتوسفری به نحوی انیکی لایهخورشید است. مشخص شده است که حرکات مک

ه در این مورد است که ی مطرح شدهای اولیهشود. امواج آلفون از نامزدنرژی به محیط سبب گرم شدن تاج میدر آنجا با دادن ا

 کاری قابل توجه باشد لازم استاینکه چنین سازو تواند انرژی لازم را از کروموسفر به تاج خورشید منتقل کند. برایاحتمالا می

ن برقرار باشد: اول اینکه امواج در خود شار انرژی کافی را داشته باشند و دوم اینکه بتوانند وط  زیر در مورد امواج آلفکه دو شر

 .[۳]وند و انرژی خود را به محیط بدهند بطور موثری میرا ش

توان بواسطه وجود امواج عرضی در امتداد محور آنها تفسیر کرد. دو نوع ها را مینوسانات و جابجائی عرضی محور اسپیکول

 :ب امواج مغناطو هیدرودینامیکی) کینک مدها و سوسیس مدها( و الف: ممکن موج که مسئول این نوسانات هستند عبارتند از

  ن.وامواج آلف

ر گیرند منتشها در مجاورتشان شکل میای، یعنی جائی که سیخکهای شار مغناطیسی استوانههای کینک که در راستای لولهوجه -الف 

 شوند.ها میشوند و منجر به جابه جایی عرضی محور سیخکمی

شوند. این نوسانات به نوسان خطوط میدان مغناطیسی میاند و منجر ها را پر کردهی محیط اطراف سیخکن که همهامواج آلفو -ب

 .جایی تناوبی در عرض محورشان داشته باشندکنند تا جابهها را مجبور میسیخک

مواج توانیم امدلسازی کنیم می خارج می شوندمغناطیسی  های میدانهای ماده که در راستای لولهاگر اسپیکولها را بعنوان جریان

 فها در نظر بگیریم. محققانی مانند زاکاراشویلی و ناکاریاکنوان عامل ایجاد نوسان دراسپیکولسوسیسی را به ععرضی کینک و 

. از طرفی، اگر اسپیکولها موجبرهای پایداری برای انتشار امواج لوله ای نباشند، امواج [4] کنندو... از چنین دیدگاهی پیروی می

 .[۰]د دیگر این دیدگاه را قبول دارند وسانات رصد شده خواهند بود.دی پونتیه و بعضی افران سبب ایجاد نوآلف

 

 روش کار
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های سری زمانی در طول موج کلسیم یونیده ها، از دادهسیخکجایی عرضی و نوسان در ی جا بهما برای مشاهدهپژوهش در این 

(Ca ІІ H که از تلسکوپ نوری خورشیدی سوار بر هین )و می خواهیم با بررسی نقشه شدت  وده بدست آمده است استفاده کردیم

و  های برش زمانی برای نقشه شدت هر سه خط طیفیرسم نمودار و SDO از تلسکوپ فضایی  ۳44،   1.۳،  1۷1سه خط طیفی 

د خک مورو نوع نوسانات سی در طیف و تصویر را بررسی و مقایسه نمودهنمودارهای سری زمانی نوسانات عرضی محور سیخک 

 .[۳]دست بیاوریم مطالعه را به 

فراهم شده است به مطالعه ساختارهای فیزیکی داده مورد نظر  SDOکه توسط تلسکوپ فضایی   AIA ما با استفاده از تصاویر 

  ی آن پرداختیم. ابتدا نقشه های شدت منطقه مورد مطالعه را با استفاده از نرم افزاردر جو خورشید و لبه 241۰می  1۰در تاریخ 

IDL ۳44، 1.۳، 1۷1ی خورشید متمرکز شدیم و در سه خط طیفی بدست آوردیم  سپس برروی منطقه کوچکتری از لبه 

نقشه شدت است که به  ۷1۰. هر خط طیفی شامل های شدت منطقه را بدست آوردیمخط طیفی موجود ( نقشه .) از  آنگستروم 

 ثانیه از هم تهیه شده اند. 12فاصله 

دارند  ها حضوربه خورشید در جایی که اسپیکولهای منطقه شکاف عرضی را کمی از لبرای بررسی نوسانات عرضی اسپیکول

-های برش زمانی شکاف را در هر سه خط طیفی به دست آوردیم. با دقت در نمودارهای برش زمانی میدر نظر گرفتیم و نمودار

 توان نوسانات ساختارهای لبه خورشید را مشاهده کرد.

و   X = 262.6 arcsecدر راستای در میدان دید  4الی  1ای در سه طیف مورد نظر در شکل هنقشه شدت منطقه مورد مطالعه 

 نشان داده شده اند.   Y=269.2  arcsecدر راستای

 

 SDOآنگستروم به دست آمده از  1۷1: نقشه شدت و نمودارهای برش زمانی در خط طیفی  1شکل 



  

 
255 

 

 SDOآنگستروم به دست آمده از  931و نمودارهای برش زمانی در خط طیفی  : نقشه شدت 2شکل 

 

 آنگستروم به دست آمده از  ۳44در خط طیفی  و نمودارهای برش زمانی : نقشه شدت ۳شکل 
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SDO 

 جابه جایی عرضی اسپیکولی نوسانات و دوره تناوب دامنه نمودار:  4شکل 

  تیجه گیرین

 Ca ІІ Hو تصاویر سری زمانی مربوط به خط  SDOفضاییاز تلسکوپ   ۳44،   1.۳،  1۷1با بررسی نقشه شدت سه خط طیفی 

های برش زمانی برای نقشه شدت از خورشید، بدست آمده از تلسکوپ نوری خورشیدی سوار بر ماهواره هینوده، و رسم نمودار

ه تیجکه با ن هر سه خط طیفی و نمودارهای سری زمانی برای تصاویر سری زمانی شاهد نوسانات عرضی محور سیخک بودیم

و با استفاده از نتایج حاصل از  [۳]بودیم در توافق بودند متمرکز شده  اسپیکول مشخصیبر روی  که  SOTهای دادهحاصل از 

جایی عرضی شبه نوسانی دارای جابه اسپیکولها مشاهده کردیم که محور  ،نمودارهای برش زمانی به دست آمده از طیف و تصویر

ثانیه و  244دوره تناوب نوسانات عرضی رااز نتایج سری زمانی مربوط به داده های هینوده میانگین باشد.حول یک خط فرضی می

با افزایش ارتفاع اسپیکول دامنه نوسانات و دوره تناوب  بدست آوردیم. مشاهده شد arcsec141/4میانگین دامنه نوسانات را 

 کند.نوسانات عرضی افزایش پیدا می
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