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مقايسه روش تخمين طيف پيوسته كوازار در جنگل ليمان آلفا توسط دو شبكه 
  (RBF) شعاعي پايه و تابع (MLP) عصبي پرسپترن چند لايه 

  3سيد مسعود بركاتي،  ؛3، علي نعيمي؛ 1،2، عليرضاآقائي
  ستان و بلوچستان، زاهدانيك، دانشگاه سيزي گروه ف1

  ، تهران)IPM(نيادي پژوهشكده نجوم، پژوهشگاه دانشهاي ب2
  دانشكده برق و كامپيوتر، دانشگاه سيستان و بلوچستان، زاهدان3

  چكيده
  هيلا چند پرسپترن يمصنوع يعصب يها شبكه نوع دو توسط آلفا مانيل جنگل هيناح در كوازار وستهيپ فيط نيتخم

)MLP( يشعاع  هيپا تابع و) RBF (شبكه توسط نيتخم نيا مقاله، نيا سندگانينو يقبل كار در. است مقاله نيا موضوع 
MLP شبكه با يقبل نيتخم بهبود ضمن نجايا در كه شده، انجام MLP، يعصب شبكه با مذكور فيط نيتخم جينتا RBF 

 رزولوشن با يهافيط  نيتخم جهت يعصب شبكه يبرا مناسب يساختار افتن يجهت در سهيمقا نيا. است شده ارائه زين
 از بلندتر يها موج طول اساس بر يعصب شبكه ساختار دو هر. باشد يم بالا يهاسرخ به انتقال يبرا  واضح ريوغ نييپا

 طول با هيناح از محدود نقطه وجند است، شده شناخته كوازار وستهيپ فيط كه ييجا كوازار، فيط در آلفا مانيل ينشر خط
 .  افت يخواهند آموزش  كوتاه يها موج

 

  قدمهم
 يكي.  استين كهكشاني بيع ماده در فضاين توزيي تع،ف كوازارهايمان آلفا در طيمطالعه جنگل ل از يهدف اصل        

.  استي كهكشاني موجود در فضايدروژن خنثي توسط هيع، مقدار جذب كلين توزين ايي در تعيدي كلياز پارامترها
 . ن گرددييمان آلفا تعينگل له جيوسته كوازار در ناحيف پي طيستين جذب، ابتدا باي ايريبه منظور اندازه گ

وسته كوازار در يف پي باشد كه اطلاعات طي ميع فركانسيف وسي حاصله از كوازار رصد شده شامل طيفي طيها داده
وسته در يف پي كاربر معلوم و اطلاعات كامل طيبرا) مان آلفاي لي بلندتر از خط نشريها موج طول(بخش آخر 

 باشد در ياز مي مورد نين كهكشاني بيع جرم در فضاين توزيي تعيكه برا) آلفامان يه جنگل ليناح(ف يقسمت اول ط
در وسته يف پين طييت ما در تعيمحدود . باشدي بالا در دسترس نميها ن و انتقال به سرخيي با رزولوشن پايها فيط

هر كدام مشكلات وسته وجود دارد كه يف پين طين ايي تعي براي متفاوتيروش ها. استناحيه جنگل ليمان آلفا 
 .]1[خاص خود را دارد 

. باشد ي م   ب توابع و پيش بيني سري هاي زمانييص الگو و تقري در تشخيك ابزار قوي ي مصنوعي عصبيشبكه ها
جهت كاربرد تقريب و پيش ]. 2[براي شبكه عصبي مصنوعي ساختارهاي متفاوتي بسته به كاربردهاي آن وجود دارد

 پايه همچنين ساختار شبكه عصبي تابع ]. 2[مناسب مي باشد (MLP) چند لايه پرسپترونبيني، ساختار شبكه عصبي 
 انتخاب مناسبي براي اين منظور مي باشد و در برخي كاربردها دقت و سرعت بهتري نسبت به شبكه (RBF)شعاعي 
(MLP)نتايج اوليه از استفاده از شبكه عصبي ]3[در مرجع . ]2[  دارد (MLP) ه يوسته كوازار در ناحيف پين طيدر تخم
مان آلفا، آموزش ي لي بلندتر از خط نشري بر اساس طول موج هايشبكه عصببطوريكه  .گزارش شدمان آلفا يجنگل ل

  . افتي
 تخمين زده شده و نتايج شبيه سازي با يكديگر RBF و MLPتوسط دو شبكه عصبي وسته كوازار يف پيطدر اين مقاله 

شبكه دو اعمال . ارائه خواهد شد RBF و MLP يعصب هاي  از شبكهي مختصريمعرفه در ادام. مقايسه شده است
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مورد بررسي قرار خواهد  ياني در بخش پايه سازيج شبين نتايوسته كوازار و همچنيف پين طي تخميبرامذكور  يعصب
  .گرفت

  
  ) Artificial Neural Networks, ANNs( ي مصنوعيشبكه هاي عصب

بـر ايـن اسـاس      . شبكه هاي عصبي مصنوعي از شبكه هاي عصبي زيستي الهام گرفته شده اسـت             ساختار و عملكرد       
تشكيل شـده اسـت،   ) از طريق سيناپس( متصل بهم يها  از نورونيا  از مجموعهيستي زيك شبكه عصب يهمانطور كه     

بـا وزن هـاي    ( متصل از طريق خطوط) با تابع رياضي مشخص(يك شبكه عصبي مصنوعي هم از تعدادي زيادي گره    
 زيستي مي   ي عصب يها  ات شبكه ي از خصوص  ي  سعي برشبيه سازي بعض     ANNهدف از   . تشكيل شده است  ) قابل تغيير 

پردازش هاي موازي داشته باشد، بـدين صـورت         , در حقيقت  شبكه ميتواند مانند عمليات مغز يك موجود زنده          . باشد
 ـبـا برنامـه نو    .   مي باشـد   يوسته و مواز  ياد به هم پ   يار ز ي كوچك و بس   يها  ها به عهده پردازنده     كه پردازش داده    و  يسي

 مي توان شبكه را آموزش داد تا الگو داده هاي ورودي را فرا گيرد و بصورت يك حافظه                   يتم آموزش يك الگور ياعمال  
ت، موجـب    وزن مثب  يرفعال اند و هر اتصالات دارا     ي دو حالت فعال و غ     يها دارا   در فرايند آموزش، گره   . عمل مي كند  

در (ا مهار   ير فعال   ي را غ  ي، گره متصل بعد   يشوند و اتصالات با وزن منف       ي م ير فعال بعد  يا فعال كردن گره غ    يك  يتحر
 ـدن به   يك شبكه بر اساس كاهش خطا و رس       يح  يپس از آموزش صح   . كنند  يم)  كه فعال بوده باشد    يصورت ك سـطح   ي
 يهـا   شي گرا ييده و استخراج الگوها و شناسا     يچي پ يها  ج از داده  ي استنتاج نتا  يي توانا يعصب  مناسب، شبكه ) يانرژ(خطا  
  ].2[ار دشوار است، را داردي آنها بسييوتر شناسايها و كامپ  انساني كه برايمختلف

 ـ ي بـرا  يدرنگ در محاسبات مواز     ي عملكرد ب  ي مصنوع يات مهم شبكه عصب   ي از خصوص  يكي  ينـه م ـ  يافتن پاسـخ به   ي
ح ي صـح ي وروديص الگـو يو تشخ) زينو(ت تحمل داده ها آغشته به اغتشاش يكه قابل است كه شب  ين در حال  يا. باشد

ت ي ـدار است تا اطلاعـات فراگرفتـه خـود را حفـظ كنـد و هـم قابل                 ي پا ي به حد كاف   يعلاوه بر آن شبكه عصب    . را دارد 
ن خواص  يگر ا يارت د بعب.  را دارد  ي بدون از دست دادن اطلاعات قبل      ي ورود يق در برخورد با داده ها     يانعطاف و تطب  

 ـج ا ي از آن را به دسـت آورده، نتـا         يك قانون كل  ي نمونه،   يسازد تا تنها با برخورد با تعداد محدود         يشبكه را قادر م    ن ي
هـا و     تي ـت واقع ي نها يد ب ي كه در صورت نبود آن شبكه با       ييتوانا. م دهد يز تعم يها را به موارد مشاهده از قبل ن         آموخته

  .ردروابط را به خاطر بسپا
ه يك لا يه به همراه    ي سه لا  ين شبكه دارا  يا. ]4[،] 2[ه است   ي، شبكه پرسپترون چند لا    ين ساختار شبكه عصب   يفترو معر

 ـلا.  نـشان داده شـده اسـت       1،  همانطور كه در شكل       )باشد  ي شناخته شده م   يه مخف يكه به عنوان لا   (وسط   ، يه ورود ي
هـا و     يله ورود يها به وس ـ    هين لا ي پنهان، عملكرد ا   يها  هيلا. ستا  ه شده ي كه به شبكه تغذ    يافت اطلاعات خام  يجهت در 

كند كه چه وقت  ين ميي و پنهان تع   ي ورود ين واحدها ي ب يها  وزن. شود  ين م يي پنهان تع  يها  هين آنها و لا   يوزن ارتباط ب  
 ـ        ي كه عملكرد آن بسته به فعال      يه خروج يتا لا يو نها . د فعال شود  يك واحد پنهان با   ي ن يت واحد پنهـان و وزن ارتبـاط ب

 متنـاظر را    ي تـصادف  ي داده شـده، خروج ـ    يرد كه به ورود   ياد بگ يتواند    ين شبكه م  يا.  باشد  ي م يواحد پنهان و خروج   
  .  باشديم رومند آموزش پس انتشار خطاين شبكه روش ني ايريادگيوه يش.  اعمال كند
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 ـي، لايه ورودي و لاي و سه خروجيشامل سه ورود MLP پرسپترون يك شبكه عصبي ساختار   :1شكل  و يه مخف

  .يه خروجيلا
  

  )RBF( ي تابع پايه شعاعيشبكه عصب
 RBFنمايي از شبكه عصبي  2 شكل. ميباشندپيشخور  از نـوع  MLP عصبي بكهـش عوـنهمانند يك   RBF يشبكهها

يفه رساندن مقادير ورودي را به هر يـك از          لايه ورودي تنها وظ   .  سه لايه ورودي، پنهان و خروجي نشان مي دهد         بارا  
معمـولا  (ψهر يك از نرون هاي لايه پنهان با يك تابع پايـه               . نرون هاي تابع پنهان را دارد و وزن آن برابر واحد است           

  : مي آيد   از رابطه زير بدست بصورت كلي ) f (مقدار خروجي شبكه. مشخص مي شود) گوسي

       )1(                          ii

k

i

i XWf  


(

1

  

 وزن وابسته Wi و همچنين σiو پهناي باند   μiمركز  با  ψ تابع پايه  شعاعي k تركيب خطي از fتابع خروجي كه در آن 
iXXتوابع  . مي باشد  iخروجي و  مركز  (  له اقليدوسي مي به معني فاص.توابع پايه  شعاعي ناميده مي شوند و

  .  باشد

  
  .يه خروجي و لايه مخفي، لايه ورودي و لاي و سه خروجيشامل سه ورود RBF يك شبكه عصبيساختار : 2شكل

  
 معادل بيشتر است ولي اين شبكه ها زماني كمتر نسبت  MLPنسبت به شبك  RBFبطور كلي نرون هاي شبكه هاي 

كه هاي وقتي الگو هاي ورودي بيشتري در دسترس باشد از عملكرد اين شب.  براي آموزش دارند MLPبه شبكه هاي 
  .]4[،] 2[بهتري برخوردار هستند 

  
 RBF و MLP يشبكه عصب توسط دو وسته كوازاريف پيطتخمين 
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 ي مـصنوع ي عـصب ي ذكر شده در مورد شبكه هايت هايقابل و همچنين ن مقاله يحات در بخش اول ايبا توجه به توض  
.  آمـوزش داده شـود     ي مناسب ي مصنوع ي، شبكه عصب  ي معلوم رصد  ي شده است با توجه به داده ها       ي سع تحقيقن  يدر ا 

  .ف مورد استفاده قرار خواهد گرفتي نامعلوم طي قسمتهاينيب شيده جهت پيسپس شبكه آموزش د
  

   مورد استفادهRBF  وMLP ي مصنوعيساختار شبكه عصب
ه ي، دو لايه وروديك لايشامل ) 1بر اساس شكل(بكه پرسپترون ك شي مقالهن يمورد استفاده در اMLP  يشبكه عصب

 ـ باشد كه تنهـا نقـش توز       يت م يچ تابع فعال  يك نرون بدون ه   ي شامل   يه ورود يلا.  است يه خروج يك لا ي، و   يمخف ع ي
ون در   نـر  110 شبكه با تعداد     ي در نظر گرفته شده برا     يه مخف يدو لا . ه پنهان را دارد   ي لا يها  به نرون  ي ورود يها داده

 ـ Log-sigmoid   ياض ـيت بصورت تابع ر   ي با تابع فعال    نرون در لايه دوم    121لايه اول و    ]Tan-sigmoid]  2[-]4ا  ي
  .   در نظر گرفته شده استLog-sigmoidت يك نرون با تابع فعالي شامل يه خروجيلا . باشديم

 ـشـامل  ) 2 شكلبر اساس(ك شبكه پرسپترون يمقاله ن يمورد استفاده در اRBF  يشبكه عصب  ـك لاي  ـ، يه ورودي  كي
   ].4[و]2  [تابع پايه خروجي بصورت گوسي در نظر گرفته شده.  استيه خروجيك لاي، و يه مخفيلا
  
  يه سازيج شبينتا

ن حاصـله از  يي با انتقال به سرخ پاي كوازارهاهوستيف پي شده طيري  نمونه اندازه گ50  موجود شامل حدود يداده ها
 كوازار بر حسب طـول  يافتي شده شار دريري داده نمونه گ1161 يهر دسته داده حاو.  باشد ي م  هابل ييتلسكوپ فضا 

  .باشد يم)  در مختصات ساكن نسبت به كوازار(موج 
طيـف پيوسـته كـوازار بـراي دو طيـف       داده از 425 موجـود حـدود   ياز داده ها RBFو MLP جهت آموزش شبكه 

q0003+1553   وq0349-1438 10ح شبكه تعداد تنها     يجهت آموزش صح  . ل موج انتخاب شده است    ن طو يدربالاتر 
.  شـود  يه م يبه شبكه ارا  )  نقطه با طول موج بالا     425بهمراه  (ن  ييف كوازار با طول موج پا     ي از ط  ينقطه با فواصل مساو   

يـسه  با منحنـي مقا  RBFو MLP   هاي شبكهي به شبكه كاهش روند خطاين داده هايه اي بار ارا1700پس از حدود 
داده  نـشان    در نواحي با طول موج پـايين       يافتيف كوازار شار در   يطدو   يبراپاسخ شبكه عصبي     3شكلدر  . شده است   
   ميزان خطاي پيش بيني را برحـسب درصـد         4شكل  . ر شبكه داده شده است    ي در ز  يمشخصات شبكه عصب  . شده است 

   .براي اين دو شبكه و دو طيف نمايش مي دهد
  

          نتيجه گيري
قادر به تخمين قابل قبول از طيف   RBFو   MLPمصنوعي عصبي  هاي  در اين مقاله نشان داده شد كه شبكه    

 ارائه  هايدر ناحيه با طول موج بالا منحني از آنجا كه داده هاي آموزش از اين ناحيه به شبكه. پيوسته كوازار مي باشد
و همچنين  (3همان طور كه شكل  . به تخمين صحيح طيف مي باشدقادر) با خطاي تقريبا صفر( كاملا ها ، شبكه شده

 شبكه مزيت علاوه بر اين ،. بيشتر استRBF  از MLPمشاهده مي گردد، در اكثر نقاط ميزان خطاي شبكه ) 4شكل 

 بنابراين ندارد، وجود اوليه هاي وزن تصادفي انتخاب و مسأله مقداردهي شبكه اين در كه است اين شعاعي پايه

 آموزش فرآيند همچنين. شود مي برطرف محلي هاي مينيمم در عملكرد شبكه شاخص گيرافتادن از ناشي هاي گرانين
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، به طوري كه در شبيه سازي انجام شده گيرد مي صورت لايه پرسپترون چند شبكه از سريعتر بسيار RBF شبكه در
  . ثانيه است75 حدود MLP زمان براي شبكه  ثانيه است در حالي كه اين5 كمتر از RBFزمان آموزش براي شبكه 

  
  

براي ) الف( در نواحي با طول موج پايين با طيف اصلي RBFو  MLPمقايسه طيف پيوسته كوازار پيش بيني شده توسط شبكه هاي : 3شكل
  q0349-1438 )ب (q0003+1553طيف 

  
  

-q0349) ب (q0003+1553براي طيف ) الف(ل موج پايين  در نواحي باطوRBF و MLPدر صد خطاي پيش بيني شبكه هاي : 4شكل
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Today, most astronomers believe that the fundamental question about the Sun has been answered:

it is a self-consuming thermonuclear furnace.The thermonuclear Sun is a ball of gas so large that its

internal pressure generates a core temperature of about 15 millionC, enough to produce a continuous

thermonuclear reaction.In this model the Suns engine is the same as the hydrogen bomb. So how

is it that stars show such remarkable stability? For this thermonuclear reaction to occur, the Sun

requires no contribution from the space around it. The power comes from the sun itself. In this

model, X-Rays generated in the Sun’s thermonuclear core progressively lose energy and ’cool’ by

collisions as they gradually percolate outwards, taking millions of years to reach the ”convection

zone. In the convection zone the heated gases become turbulent and like hot air expanding and rising

in the Earths atmosphere rush up to the surface as ”convection currents,” then fall back toward

the radiative zone as they cool. It should be noted that no other known physical body transfers

internal heat by radiation. In the below is a list of prominent attributes of the Sun. Every feature

listed poses a problem the thermonuclear model cannot easily explain. But these features can be

explained by another model. Neutrino deficiency, Neutrino variability, Solar wind, Neutrinos and

solar wind, Photospheric jets or spicules, Solar chromospheres, Corona, Coronal holes, Differential

rotation by latitude, Differential, rotation by depth, Equatorial plasma torus, Sunspots, Sunspot

migration, Sunspot penumbra, Sunspot cycle, Magnetic field strength, Even surface magnetic field,

Helioseismology, Solar density, Changing size In this model one could explore 4 key issues currently

challenging the thermonuclear model of the Sun. We give an electric model explanation for each.

1.Temperature: why the spectacular increase in temperatures from the surface of the Sun outward

to the corona? 2.Solar wind: why the rapid acceleration of the charged particles of the solar wind,

up to millions of miles per hour away from the Sun? 3.Sunspots: why the mystifying Sunspot

behavior? 4.Polar jets: why the peculiar polar jets?

FIG. 1.

I. INTRODUCTION

The visible ”granulation” in the photosphere or sur-
face of the Sun is said to be boiling gases as they rise,
then cool. On the margins of the dark regions on the
surface, called ”sunspots,” we see that the granules are
the tops of rope-like structures rising from below. So-
lar physicists identify these structures as the convection
currents that the thermonuclear model calls for. But the
orderly structure and behavior of photosphere ”granules”
defy any notion of boiling hot gas. In fact the ropes of

the sunspot penumbra do not stop at the surface of the
photosphere, but extend outward thousands of kilome-
ters into a surrounding maze of filaments, all constrained
by complex magnetic fields. These penumbra filaments
bear no resemblance to any known form of convection in
a hot gas. Standard concepts of simple heat transport do
not seem to work when applied to sunspot activity. The
above problematic sunspot anomaly is only one of count-
less anomalies now challenging the traditional concept of
the self-powering thermonuclear sun. The very presence
of sunspots is unexpected. Vast electrical currents stream
across interstellar and intergalactic space. These cosmic
”power lines” can be detected by the radio ”hum” they
emit. Where two neighboring intergalactic currents cross
paths, they draw matter into a spiral vortex to form a
spiral galaxy. The galaxy is lit by electric lights the stars
strung along the current streams. Electric currents in
space plasma can provide a new understanding of the
Sun. The Suns surface is carpeted with complex mag-
netic fields. Only electricity can produce magnetic fields.
Therefore, the Sun must be understood in terms of elec-
tric circuits. Where are these circuits? What creates
them? And what sustains them? Traditionally, doubts
about an electric sun have focused on a simplistic electro-
static model. It is well known that electrostatic charge
could only sustain the Suns output for a brief moment.
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FIG. 2.

FIG. 3.

But Hannes Alfvn pointed out that the Sun and its envi-
ronment must be understood in terms of electrodynam-
ics and circuit theory. Electric current flows inward along
the arms of the galaxy, generating an encircling magnetic
field. The magnetic field confines and ’pinches the galac-
tic plasma into the magnificent spiral arms we see, lit
by stars. The current, on reaching the galactic center,
is stored in a compact plasmoid a donut-shaped electro-
magnetic plasma structure. The plasmoid occasionally
releases its stored energy in jets along the spin axis, at
which time it is called an active galactic nucleus. This
plasmoid is typically hidden by surrounding dust. The
thermonuclear model locates nuclear reactions in the core
of the Sun.The electric model sees nuclear reactions oc-
curring in the solar photosphere, where the current den-
sity is greatest. Here high-energy plasma discharge takes
the form of innumerable tightly packed electrical torna-
does. In the laboratory they are called anode tufts. The
nuclear reactions are powered by the true source of the
Suns energygalactic Birkeland currents. In its relation-
ship to the galactic environment the Sun is the anode
or positively charged body. The cathode in this elec-
tric exchange is not a specific object but rather a virtual
cathode found at the heliosphereouter limit of the Suns
influence. On Earth, when a high-voltage power trans-
mission line discharges into the surrounding air the noisy
glow is called a corona discharge. Much the same phe-
nomenon occurs in the corona discharge of the sun. There
is no generally accepted explanation for sunspots or their

FIG. 4.

FIG. 5.

strange cyclical behavior in the thermonuclear model.
The electric model proposes that the Sun’s ’circuit’ would
look something like the diagram on the left. As the main
current varies in strength, a transformer action occurs in
the Sun to produce secondary currents which generate
varying magnetic fields. In electrical terms this action
will explain both the Sun’s magnetic field reversal and
the enigmatic behavior of sunspots.

II. RESULTS AND DISCUSSION

Each of the four unresolved issues noted above came
as a great surprise to solar physicists. But in the elec-
tric model these features are expected. For a thermonu-
clear Sun the power comes from the core reaction. The
heat moves outwards. If so, the temperature should de-
crease as we move away from the source of heat. Instead,
the temperature is at a minimum just above the photo-
sphere (surface) and rises spectacularly in the corona and
beyond. The energy to heat the electric Sun comes ex-
ternally from the galaxy. The weak electric field in inter-
planetary space is concentrated most strongly above the
surface of the Sun. Protons (positively charged particles)
are accelerated away from the photosphere to collide with
the thin atmosphere of the corona, heating it to a million
degrees or more. Seen in these terms, the super-heated
corona is a familiar glow discharge phenomenon recog-
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FIG. 6.

FIG. 7.

nized by high-voltage engineers. In the laboratory the
glow discharge tube (figure 7) demonstrates how distinct
plasma regions form between the anode and the cathode.
The high resolution image of the solar corona highlights
the paths of filamentary electric currents flowing between
the photosphere and space.

The solar wind does not simply boil off the hot corona.
The glow discharge of the electric Sun is visible in the
corona and descends into the red anode glow of the chro-
mosphere. Correspondingly, the highest particle energies
are not at the photosphere (the Suns visible surface) but
above it. Far above it. At 2.8 million kilometers from the
sun the temperature reaches 100 million degrees. This
strange phenomenon of the reverse temperature gradient
of the sun contradicts every original expectation of the
thermonuclear model. But it is exactly what is expected
in the electric model, and mirrors perfectly the glow dis-
charge phenomenon observed in the laboratory. Solar
wind: why the rapid acceleration of the charged particles
of the solar wind, up to millions of miles per hour? If the
high temperature of the corona could explain the accel-
eration of the solar wind we would expect cool red giant
stars to have the weakest winds. But in fact they have
the strongest. The Sun is not hot enough to boil off its
atmosphere against its powerful gravitational attraction.
Yet the particles of the solar wind defy the Sun’s gravity,
accelerating past Venus, Earth, and Mars. Since these
particles are not miniature rocket ships, such accelera-
tion is the last thing one should expect from a thermonu-

FIG. 8.

FIG. 9.

clear star. In the thermonuclear model the solar wind
rushes out from the Sun, slows through the termination
shock and finally halts at the heliopause. The interstellar
medium (plasma) backs up to where a bow shock occurs.
These are features of supersonic objects moving through
air. In the electric model, a simple mechanical analogue
does not apply. The Sun is an electrical body moving
in an electrified environment. In the electric model the
Sun and its planets are protected within a plasma sheath
or cell (heliosphere), far beyond the outermost planets.
Across the thin boundary of the heliospheric sheath there
is a strong electric field. This field accelerates charged
particles to speeds approaching the speed of light-they
become cosmic rays. Cosmic rays thus give us a measure
of the driving voltage of stars (tens of billions of volts).
The intense electric field across the boundary sheath con-
trasts sharply with the electrical environment inside the
sheath. Shielded within this cocoon the planets are sub-
ject only to a weak electric field, causing a steady drift of
electrons toward the Sun. Across spacecraft dimensions
of a few meters, the electric field is immeasurably weak.
But in the immense volume of theheliosphere, it causes a
drift of electrons that becomes a focused electric current
sufficient to power the Sun. The Suns plasma environ-
ment is shaped by powerful electromagnetic forces within
a spiral arm of the Milky Way. Colliding gases play no
more than a minor role. In the electric model the entire
heliosphere lies at the core of an invisible hourglass shape,
formed by the pinching of galactic currents. This feature
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FIG. 10.

FIG. 11.

of the Suns larger plasma domain is well illustrated in the
laboratory by the Z-pinch, typical of high-energy electric
discharge. The best visible example in space is provided
by dusty planetary nebulae (figure 11). Without a source
of internal heat to blow it up like a balloon the Sun would
collapse under its own weight. The only long-lived source
of heat is nuclear power. It must release extremely slowly
or the Sun would explode. No experiment has tested the
complex and unlikely theory. And the 15,000,000 K tem-
perature cannot be measured. The thermonuclear model
predicts ghostly neutrinos that can escape the Suns core
and swiftly reach the Earth. The expected neutrinos are
largely missing. Rather than considering the thermonu-
clear model seriously threatened by this contradictory
discovery, it was assumed that the problem had to lie
with the neutrinos. In the electric model of the Sun,
simple laboratory gas laws do not apply. The visible sur-
face (photosphere) is a thin electrical discharge layer at
the top of a plasma atmospherethe continuous lightning
that produces the shining sphere of the Sun. We do not
know what the Sun is made from by simply measuring
its gravity and volume, because the volume we measure
is an electrical display and not the true size of the Sun.
The Sun is much more than a neutral ball of hydrogen
gas. Within its vast hydrogen atmosphere, there is a
smaller, more dense body. The electric sun does not re-
quire the lethal radiation of an unstable internal hydro-
gen bomb. And it doesnt require internal heat to prevent
gravitational collapse. All kinds of neutrinos come from
the nuclear reactions in the photosphere. Sunspots are

a problem in the thermonuclear model. Their darkness,
structure and behavior have required great ingenuity in
attempts to explain them. Yet they remain mysterious.
The strong magnetic fields of sunspots have long puzzled
solar physicists. Theorists suggest that convection drives
an internal dynamo, and that the Suns higher speed of
rotation at the equator winds up a magnetic field, form-
ing flux tubes or tubular concentrations of the magnetic
field. Occasionally a buoyant flux tube breaks through
the photosphere to form a leading and trailing sunspot
of opposite magnetic polarities. However, the magnetic
fields generated by internal dynamo models do not match
the magnetic field of the real Sun. An equatorial plasma
current ring or torus surrounds the positively charged
Sun. In the same way, a charged, magnetized sphere
produces a torus in the plasma laboratory. Sunspots are
dark regions where an electric discharge from the sur-
rounding torus has displaced the bright photosphere. In
fact, Kristian Birkelands laboratory experiments repli-
cated the solar torus and sunspots many decades before
astronomers discovered magnetic field concentrations in
the Suns photosphere. Sunspots have strong magnetic
fields. Lightning in the Earths dense atmosphere is mag-
netically pinched by the current and follows an exceed-
ingly thin path. Similarly, Birkeland currents compress
and strengthen the Suns ambient magnetic field by the
pinch effect as they enter the solar atmosphere. One
of the key questions about sunspots is how do sunspots
remain intact with magnetic fields repelling each other?
The answer is simple in the electric model. Parallel Birke-
land current filaments attract each other until they are
very close. Electric charge is then redistributed within
each filament in such a way that they rotate around each
other. The twisting motion gives rise to a repelling force
between the filaments at close range so that sunspots
maintain their integrity even in the process of coalesc-
ing. The electric model holds that nuclear reactions oc-
cur in the Suns photosphere. The nuclear reactions pro-
duce neutrinos. As emerging sunspots reduce the area of
electrical-discharge activity in the photosphere, declining
neutrino counts are expected. Nuclear reactions in the
Suns core could have no plausible influence on sunspot
numbers at the surface. Sunspot number is also directly
related to solar wind acceleration. When the power to
the Sun increases the sunspot number increases and the
solar wind blows more strongly. In the cool margins of
large sunspots we see structure and movementcorkscrew-
ing penumbral filaments. There is no thermonuclear
model of sunspot penumbrae. They are an enigma. If
these filaments were due to convection, as the thermonu-
clear model proposes, temperatures at the deeper levels
should be hotter than at the surface. But they are a
thousand degrees cooler. Nor would convection currents
produce the filamentary bridges seen in the image. The
electric model views the penumbral filaments as electrical
vortices, or tornadoesa slow form of lightning discharge.
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FIG. 12.

The enigmatic granulation of the visible surface of the
Sun can thus be seen as the billowing tops of the so-
lar tornadoes, flecked by ceaseless lightning. The intense
electrical discharge producing these filaments is the true
source of the Suns nuclear reactions. Nuclear fusion is not
hidden in the core of the Sun; it is a surface event, thus
explaining the heavy elements (fusion byproducts) seen
in the solar spectrum. X-rays are a measure of electrical
activity, like sunspots. They change together. The Sun
is connected to a galactic circuit which, like all circuits,
is subject to resonant behaviorthat is, cyclical change.
The origin of the sunspot cycle is not in the Sun, it is
not on the Sun, it is beyond the solar system. Seen in
x-rays over an 11-year period, the Sun is a variable x-ray
star. How can this be when the heat and light from the
Sun is constant to within a tenth of one percent? The
answer is very important for it explains why most bright
stars shine steadily. The Suns thin photosphere exhibits
a distinctive voltage curve (figure 12), suggesting that
this plasma layer acts as a PNP transistor (a device used
to control current flow), thus maintaining a steady heat
and light output from the photosphere while the power
input varies over the sunspot cycle. Positively charged
protons will roll down the hills. So the photosphere (B-C)
acts as a barrier to limit the Suns power output. When it
is breached we see gigantic mass ejections. Solar protons
that reach the point (C) on the voltage curve accelerate
down the waterfall and cause the turbulence at the bot-
tom of the steep curve, which heats the million-degree
corona. The Suns polar jets are unexplained in the ther-
monuclear model. In the electric model the polar jets,
together with the coronal holes, are regions where the
current in the Suns circuit is unhindered. The solar wind
flows faster there, while the temperature is paradoxically
lower because there are fewer particle collisions. The po-
lar jets connect to the Suns polar circuit, as defined by
Hannes Alfvn (figure 13). The spiraling magnetic fields
of the Birkeland currents in that circuit were discovered
by the Ulysses spacecraft as it flew over the Suns poles.
The observed phenomena of the Sun contradict the ther-
monuclear fusion model. Scientists struggle to find ex-

FIG. 13.

FIG. 14.

planations. These explanations often involve inventing
theoretical new science-science that has yet to be tested
or replicated in a laboratory. We have only given four
examples above, but virtually all of the issues and solar
attributes can be explained by the electric model, using
well-established science that has been tested and repli-
cated in laboratories. As astronomers and astrophysicists
come to see the Sun in electrodynamic terms, a revolution
in the sciences will surely follow. Is the Sun the center of
an electric field strong enough to generate its energetic
output? If so, then it will be necessary to consider the
effect of this field on a comet as it speeds toward the Sun.
Are comets discharging electrically to produce their re-
markable displays? It also will be necessary to consider
solar system history anew. In an earlier, electrically ac-
tive phase of planetary evolution, what was the role of
electricity in shaping enigmatic surface features? Addi-
tionally, our own planet’s electrical connection to the Sun
must be included in the expanding investigation. This
electrical circuitry could well be a major contributor to
climate change.
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هاي هاله ماده تاريك با استفاده از منحني دوران كهكشاني و مقايسه با ارزيابي مدل
  موند

  3ي، اكرمزنوز؛ حسني 2؛ حقي، حسين1قاسمي، حامد
  دانشكده فيزيك دانشگاه تحصيلات تكميلي علوم پايه زنجان، جاده گاوازنگ، زنجان 1،2،3

  

  چكيده
هاي جرم به درخشندگي بدست  نسبتكنيم وهاي دوران كهكشاني بررسي ميمنحنيد را با  در نظريه موناله يك تابع گذار خاصدر اين مق

در بخش بعدي از اين مقاله به . نماييمرا مشخص ميها  اين مدليزان تطبيق بام   مقايسه كرده وSPSهاي آمده از طريق اين تابع را با مدل
ها  و روابط بين آن مانند جرم و شعاع ساختار روشن و تاريك كهكشانهاانيهاي كهكش بدست آوردن كميت وNFW  ماده تاريكبررسي مدل

  .پردازيم مي
  

Abstract  
 

We evaluate a new interpolating function in mond that have proposed by Zhao (2010) using the galactic 
rotation curves. We compare the mass to light ratios inferred by this interpolating function with SPS 
models, in the next part we assume a NFW halo as a dark matter component of baryonic mass and repeat 
the rotation curves analysis to obtain the parameters of NFW model. Finally we extract the correlations 
between luminous mass and dark mass of individual galaxies.  

  مقدمه
را تامين  تواند گرانش كافي براي توضيح حركت ديناميكي آنها هاي كهكشاني نمي ها و خوشه  مرئي در كهكشانهماد

براي توجيه اختلاف بين جرم مشاهده شده و جرم محاسبه شده توسط ديناميك نيوتوني دو نظريه غالب مطرح . نمايد
  .باشد گرانش تعميم يافته مي ديناميك يا نظريه نظريه ماده تاريك وكه گردد  مي

 . هاي قابل توجهي دست يافته است ت ظريه موند در توصيف پديده هاي مختلف در مقياس كهكشاني به موفقين
ميلگروم بر پايه اين تفكر كه تغيير   .ها دارد  همچنين توانايي بسيار خوبي در توصيف جزئيات منحني دوراني كهكشان

او ادعا نمود كه مكانيك . د راه حل مسئله ماده تاريك باشد، نظريه موند را مطرح نمودتوان در قانون دوم نيوتون مي
  .]1[ دهد هاي كمتراز شتاب مقياس از دست مي نيوتوني اعتبار خود را در شتاب
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 . پردازيم باشد كه ما در اين مقاله به بررسي آن مي تابع گذاري مي )7( در رابطه 

مشاهده با  كردن شتاب نيوتوني ماده قابل مشخصها  اولين مرحله در بدست آوردن منحني دوران براي كهكشان
با اين روش سرعت . رددگياب موثر از فرمول موند محاسبه مباشد و سپس شت استفاده از معادله پواسون كلاسيكي مي

  :]4[ حساب كردهصورت  را به اين  χ 2 كميت. آيد ماده باريونيك برحسب فاصله از مركز كهكشان بدست مي
  

)8(  
         

 
) ( كهكشان يا ستارهنسبت جرم. باشد هاي دوراني مي گيري سرعت عدم قطعيت مشاهده شده در اندازهكه 

  . قابل مشاهده است) 2( كه در شكل آوريمميكمينه بدست    براي به درخشندگي را
به كمك اين پارامتر . ي مهم در اخترفيزيك كهكشاني استها شندگي يكي از پارامتر به درخاي ستارهنسبت جرم

هاي جرم تبراي اينكه ميزان تطبيق نسب. توان خواص نورسنجي سيستم را به خواص ديناميكي مربوط ساخت مي
 هايبدست آمده با رنگ  را با مدل هاي موجود محك بزنيم، همبستگي ندگي را با واقعيتاي به درخشستاره

دهند و و رنگ را نشان مي     يك رابطه خطي بينSPS مدل هاي .]5[ كنيممقايسه مي SPS تركيب ستاره اي
. باشد مي81/0 و عرض از مبدأ آن 717/1باشد كه شيب اين خط مي )1( مطابق شكل نمودار مربوط به اين تابع گذار

  .ها متفاوت استهاي آن ولي عرض از مبدأ. باشد يكسان مي SPSهاي مختلف  شيب خط در مدل) 9(مطابق رابطه 
  

 )9(          94.0)(74.1)log( *  VBLM  

 
 -٣۵/٠ و  -١۵/٠ ، ١۵/٠بايد عرض از مبدا معادله بالا به ترتيب به اندازه                                                    در مدل سالپيتر استاندارد، كروپا و بوتما 

  .شود بجا ميدر مقياس لگاريتمي جا
 
 

  گرانش نيوتوني به همراه ماده تاريك
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اي از ماده تاريك را به دور  شدگي در منحني دوراني هاله براي توصيف تخت.نيوتوني است در اين مدل گرانش
.  را در نظر مي گيريمNFWي  ها يعني مدل هاله ترين مدلجا يكي از مطرحما در اين. ها بايد در نظر گرفت كهكشان

  : اين مدل عبارت استتوزيع چگالي ماده تاريك در

)10(                      
         

 
  :آيدشتاب گرانشي ناشي از آن به صورت زير بدست مي

  

)11(          =4πG  -  

 
 يگرداي به هاله  و مقدار آنها از هاله باشند  ميNFWي  هالهكننده  شعاع و چگالي مشخص  , ي   ها كه پارامتر

 .باشند با هم مرتبط مي    ,    پارامترهاي. كنند غيير ميت

)12(          

  

)13(       c = 13.6  

 
  

)14(        kpc 

 
 cدر اينجا. شود نها با يك پارامتر آزاد مشخص مي ت،NFWمدل  مشاهده كرد هاله ماده تاريك در توان نابراين ميب

جرمي بيشتري  تر ساختار، تمركز ، در نواحي داخليتر باشدكه هرچه مقدار آن بزرگطوريتمركز نام دارد، به پارامتر
 ،هاي بزرگتر از  اي كه براي چگالي  چگالي بحراني عالم است به گونه و رم ويريالي ساختارج  .است

  .خواهيم داشت  جهان بازهاي كوچكتراز  جهان بسته و براي چگالي
  

)15(        =  

 
با استفاده از  . نداردSPSهاي   تطابق خوبي با مدل NFWرنگ در مدلحسب  بر  هاي  مطابق شكل  منحني

  .آوريمدست ميبه) 1 (هاي مربوط به اين مدل را مطابق جدول ي كميتنويسبرنامه
  
  
   

  گيري نتيجه
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 4)( تابع گذار x هاي دوران ناشي از  پردازيم به خوبي با منحني  كه ما در اين مقاله به بررسي آن مي
 حسب رنگريق اين تابع گذار بر ط بدست آمده از     ومنحني هايباشد ها سازگار مي كهكشان

)( VB  ، به خوبي با مدل هايSPSسازگار است  . 

  در مطالعه مدلNFWهاي  با مقايسه لگاريتم كميتdg MM  ،virM ،dM ،R و gMطابق شكل  م
 . اين كميات وجود داردكه رابطه خاصي بين  كنيم مشاهده مي) 3(شماره 
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Galaxy Mvir Md R Mg Mg+Md 

NGC 300 (Sc)  4.7 0.33 7.97 0.034 0.364 

NGC 3726 (SBc)  22.2 4.489 13.8 0.82 5.309 

NGC 3769 (SBb)  10.3 0.457 9.2 0.61 1.067 

NGC 3877 (Sc)  26.7 2.54 9.77 0.15 2.69 

NGC 3893 (Sc)  36.9 3.15 9.39 0.61 3.76 

NGC 3953 (SBbc)  64.9 6.5 13.5 0.33 6.83 

NGC 3972 (Sbc)  39.5 0.081 7.51 0.12 0.201 

NGC 3992 (SBbc)  67.7 11.93 15 0.82 12.75 

NGC 4013 (sb)  28.8 3.35 9.74 0.37 3.72 

NGC 4051 (SBbc)  27.2 1.745 10.5 0.23 1.975 

NGC 4085 (Sc)  97.7 0.2 5.34 0.5 0.7 

NGC 4100 (Sbc)  50.3 2.86 7.51 0.41 3.27 

NGC 4138 (Sa)  14.7 2.383 6.76 0.13 2.513 

NGC 4157 (Sb)  31.2 3.579 15 0.94 4.519 

NGC 4217 (Sb)  45.4 2.77 11.3 0.26 3.03 

NGC 4389 (SBbc)  8.2 0.06 4.5 0.3 0.36 

NGC 5585 (SBcd)  3.5 0.024 6.63 0.28 0.304 

NGC 6946 (SABcd)  23.9 1.67 14.7 2.33 4 

NGC 7793 (Scd)  4.3 0.324 4.51 0.12 0.444 

UGC 6399 (Sm)  4 0.024 6.74 0.06 0.084 

UGC 6973 (Sab)  202 0.97 3.1 0.12 1.09 
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)منحني ) :  1(شكل شماره  / )M L بر حسب رنگ )( VB  1براي كهكشانهاي فهرست شده در جدول شماره  

  

NGC 801b (Sc)  70.1 2.798 31.4 4.47 7.268 

NGC 2998b (SBc)  49.9 12.8 27 3.81 16.61 

NGC 5371b (S(B)b)  44.5 5.8 19.8 1.31 7.11 

NGC 5533b (Sab)  85.6 1.81 49 3.25 5.06 

NGC 5907b (Sc)  47.6 5.34 19.2 1.61 6.95 

NGC 6674b (SBb)  83.8 1.93 35.9 3.19 5.12 

UGC 2885b (Sbc)  136.4 20 53.5 10.95 30.95 

DDO 168 (SO)  0.3 0.0028 2.21 0.03 0.0328 

NGC 247 (SBc)  4.1 0.004 11 0.2 0.204 

NGC 3917 (Scd)  26.6 0.275 11.3 0.23 0.505 

NGC 4010 (SBd)  19.9 0.072 9.2 0.19 0.262 

NGC 4183 (Sa)  7.1 0.368 10.6 0.42 0.788 

UGC 128 (Sdm)  12.2 0.105 24.6 1.29 1.395 

UGC 6446 (Sd)  2.5 0.025 8.27 0.37 0.395 

UGC 6667 (Scd)  3.6 0.25 6.7 0.07 0.32 

UGC 6917 (SBd)  10.4 0.047 9.02 0.17 0.217 

UGC 6923 (Sdm)  4.1 0.017 4.44 0.059 0.076 

UGC 6930 (SBd)  7.5 0.112 9.02 0.43 0.542 

UGC 6983 (SBcd)  6.1 0.414 9.02 0.4 0.814 

UGC 7089 (Sdm)  0.1 0.439 7.89 0.09 0.529 
 )1(جدول شماره  

 

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۲۰



 4
 0

 20

 40

 60

 80

 100

 120

 0  2  4  6  8  10  12

V
[k

m
/s

]

R[kpc]

NGC 247 (SBc)
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

-10

 0

 10

 20

 30

 40

 50

 60

 70

 80

 0  1  2  3  4  5  6  7  8

V
[k

m
/s

]

R[kpc]

NGC 1560 (Sd) 
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

50

10

 0

 10

 20

 30

 40

 50

 60

 0  0.5  1  1.5  2  2.5  3  3.5  4

V
[k

m
/s

]

R[kpc]

DDO 168 (SO)
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

 0

 50

 100

 150

 200

 250

 300

 5  10  15  20  25  30  35

V
[k

m
/s

]

R[kpc]

NGC 3992 (SBbc)
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

 0

 20

 40

 60

 80

 100

 120

 140

 160

 180

 200

 0  2  4  6  8  10  12  14  16

V
[k

m
/s

]
R[kpc]

NGC 4217 (Sb)
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

 0

 20

 40

 60

 80

 100

 120

 0  2  4  6  8  10  12  14  16

V
[k

m
/s

]

R[kpc]

UGC 6930 (SBd)
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

 0

 20

 40

 60

 80

 100

 120

 0  2  4  6  8  10  12  14  16

V
[k

m
/s

]

R[kpc]

UGC 6930 (SBd)
Vobs

Vmod
Vgas
Vdisk

 
  

   
منحني  .دهد اطلاعات مشاهده شده را نشان مي،خطانوارهاي به همراه  منحني دوران كهكشاني كه نقطه : )2(شكل شماره 

چين سبز آبي منحني سرعت گازي ومنحني نقطهچين  منحني نقطه. باشد ي ميا حني سرعت ستارهنچين صورتي مخط - نقطه
4)(منحني رسم شده با تابع موند   x رسم شده است.     
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)منحني  )M vir بر حسب ( )R lum   منحني( )M d بر حسب ( )R lum  

)منحني  )M g بر حسب ( )R lum  منحني( )M vir بر حسب ( )R Md Mg  

 
)منحني  )M vir بر حسب ( )M d  

  )3(شكل شماره 
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A Photometric study of the high amplitude Delta Scuti AE Ursae Majoris

S.Hojjatpanah1, A.Jamasb1 and N.Riazi 1

1Department of Physics, Biruni Observatory, Shiraz University, P.O.Box 71454, Shiraz, Iran

We present the photometric measurement of the high amplitude and short period Delta Scuti
star, AE UMa, using Biruni Observatory’s 11 inches robotic telescope. We identified six new
times of maxima and from a Fourier analysis we determined the fundamental frequencies as
F0=11.625608 ± 000021 (1/d), F1=15.03691 ± 000034 (1/d) and the equation for time maximum
as HJD=2450485.8791+0.08601025E. The results have been compared with the existing data and
the previous observations.

PACS numbers: 05.10.-a ,05.10.Gg, 98.70.Vc

I. INTRODUCTION

First Delta Scuti star was observed by Wright in 1900.
These kinds of stars are pulsating variables of spectral
types A to early F with luminosity classes V to III. They
pulsate in radial and nonradial p (and possibly also g)
modes with periods between about 30 minutes to 8 hours
and photometric amplitudes less than 1 magnitude. After
white dwarfs, they are one of the most abundant pulsat-
ing variables in our Galaxy. The variability of the proto-
type of these kind of stars was discovered by Fath (1935).
Smith (1955) called these objects ”Dwarf Cepheids” be-
cause they seemed to be different from RR Lyrae stars.
Since this difference is mainly phenomenological, Breger
(1979, 1980) suggested to call all these objects ”Delta
Scuti stars”.
AE Ursae Majoris (R.A.=09h36m53.17s, DEC. =
+44◦ 04, 00.5”) with a visual magnitude of 10.86 was
first reported as a variable by Geyer (1955). The star
was observed by Tsesevich (1956) and Filatov (1960) vi-
sually but neither could determine the type of variabil-
ity. In 1973, Tsesevich classified it as a dwarf cephid
and extensive studies were contributed by several authors
(Szeidl (1974), Broglia and Conconi (1975), Braune et al.
(1979)). Rodriguez et al. (1992) published eight nights
of photometry on AE UMa.
In the GCVS and Garcia AE UMa is listed as SX Phoeni-
cis star. Hintz et al. (1997) determined a relation be-
tween the period ratio of multi periodic stars and [Fe/H]
value. He investigated the star in more details and pub-
lished ten new accurate times of maximum from CCD
photometry. Hintz et al. (1997) provided strong evi-
dence that AE UMa is not a SX Phe and showed that it
is a normal population I, high amplitude delta scuti star.
Finally B.Szeidl (Com In Astroseismology vol. 140, 2001)
classified the AE UMa as a Delta Scuti variable star and
reported some of ITS astrophysical parameters.

FIG. 1. AE UMa field of view in our image

II. OBSERVATION

The observations were carried out during November
and December 2010. We had 16 successful nights of pho-
tometry and 15 thousands of FITS images were taken.
We used the 11 inches, Schmit-Cassagrian robotic tele-
scope of Biruni Observatory at Shiraz University with
focal reducer. We also used monochrome DSI with John-
son standard filters UBVRI as detector.
A cooling system was designed to reduce the noises
caused by high temperature of detector.
The exposure times were 10-20 seconds and data were
taken for six hours each night Dark, BIAS and Flat-field
also were taken for standard data reduction.

III. REDUCTION AND ANALYSIS

We mainly used IRIS and MaximDL astronomical soft-
ware for data reduction; we use standard method for re-
duction using Dark, BIAS and Flat-field. We use Aper-
ture photometry techniques for analyzing of images and
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FIG. 2. A maxima in V light curve of AE UMa for JD
2455513.
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FIG. 3. V light curve of AE UMa for JD 2455513.

drive light curve (Fig.3). We chose GSC 2998-1249 as
comparison star and the photometry was done for all the
stars in FOV (Fig.1), for detecting possible new variable
or specific events. The observation corrected for atmo-
spheric extinction along with the helioceb=nteric julian
date.

The light curves of AE UMa have the typical asym-
metrical shape of the large amplitude and shape of its
light curve makes the determination of the times of light
maximum difficult (Fig.2).

The observations near the top of the light curve were
fitted with specific parabola function in using Origin soft-
ware . The results, of course, depend on how many data
points were involved in the calculation.
We found the times of maximum after completing the
light curves and image reductions. Because of different
widths peak, we used two different functions to fit the
light curves which were considered in previous studies.

M.D.P ócsetal(2001) OurObservation

F0 11.625598±0.000026 (1/d) 11.625607±0.000014 (1/d)
F1 15.03109±0.00020 (1/d) 15.031192±0.00013(1/d)

TABLE I. The first and overtone frequencies

FIG. 4. The best fit for determined time of maxima,
2455513.

IV. CONCLUSION

Hintz et al. (2001) have reported the following time of
maximum:

HJD=2442062.5823+0.08601682E. (1)
From our investigation, we report the following time of
maximum:
HJD=2450485.8791+0.08601025E. (2)
Which is consistent with Hintz et al. (2001),
within±0.00001 days.

We performed a Fourier decomposition of the light
curve. we used Perid04 and FAMIAS (software pack-
age FAMIAS developed in the framework of the FP6 Eu-
ropean Coordination Action HELAS (http://www.helas-
eu.org/)) software and determined the fundamental
and first overtones as following; F0=11.625608±000021
(1/d), F1=15.03691±000034 (1/d).
The results of the decomposition are presented in table(1)
where we have compared our result with M. D. P ócs et
al. (2001) analysis.
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  ي هواييهاي گستردهبهمنپارامترهاي جوي بر بررسي اثر 
  شهرياري خاكيان قمي، مهديمهدي 

  اميركبير صنعتي دانشگاه
  چكيده        

پس از بررسي  .ها بررسي شد بنابراين در اين كار اثرات پارامترهاي جوي بر اين بهمن. ي هوايي است هاي گسترده كيل بهمنجو زمين بستر تش
) با برازش تابع. ترين اثر مستقيم ناشي از اثر فشار جو است اثرات مختلف ديده شد كه عمده ) nf a sin cosθ θ θ=  روي توزيع سرسويي

با افرايش فشار هوا اين توان افزايش و با كاهش در اين بررسي مشاهده كرديم كه . اي از ضخامت جو است اسبه شده كه نمايهمح nها، توان  بهمن
همچنين اثر پارامترهاي ديگر نيز بررسي شد كه به دليل بالا بودن . يابد، كه نشان از تاثير فشار هوا بر ضخامت جو دارد فشار هوا اين توان كاهش مي

   . اي ندارند ها اين پارامترها تاثير قابل مشاهده مايشخطاي آز
  
   

  مقدمه      
ي اوليه توليد شده و همزمان به سطح زمين  ي ذرات باردار پر انرژيي هستند كه از يك ذره هاي هوايي مجموعه بهمن

بنابراين . شوند تشكيل مي  Ar ,O ,Nهاي  ها در جو و عمدتا ناشي از برخورد ذرات پر انرژي با هسته اين بهمن. رسند مي
دهند بهمن هوايي مذكور را  ها را تغيير مي انتظار داريم پارامترهايي كه خواص اين عناصر و يا توزيع و رفتار اين هسته

از طرفي چگالي جو زمين يك توزيع نمايي به صورت   . تحت تاثير قرار داده و آهنگ تشكيل آن را متفاوت سازند
0/

0
h heρ ρ 0دارد كه  =− 8.4h km=  3 وارتفاع موثر جو

0 1.21 /kg mρ بنابراين . چگالي جو در سطح درياست =
هاي  خوشبختانه داده. ترين ارتفاعات و در نزديكي سطح زمين بيشترين گسترش را دارد ي طولي بهمن در پايين توسعه

د، بنابراين اطلاعات ما از آنها در نزديكي موثرترين نقاط گسترش بهمن خواهد هواشناسي نيز در سطح زمين ثبت ميشون
بنابراين به جمع . هاي هوايي ببينيم لذا انتظار داريم كه تاثيرات ناشي از اثرات جوي را بتوانيم بر آهنگ ثبت بهمن. بود

هاي  ريف مبادرت ورزيده و همچنين دادهي البرز واقع در دانشگاه صنعتي ش هاي هوايي در رصدخانه هاي بهمن آوري داده
زمان اين اثرات  در ادامه به بررسي هم. باني هواشناسي فرودگاه مهرآباد دريافت كرديم همزمان آن را از ايستگاه ديده

  . داد درست است هاي ثبت شده اجازه مي دقت نتايج بهمنبيني ما تا حدي كه  پرداختيم و ديديم كه پيش
  
  هاي هوايي و بر بهمناثر ضخامت ج      

)شود كه اين توزيع با تابع  هاي هوايي مشاهده مي از توزيع سرسويي بهمن      ) nf a sin cosθ θ θ=اين . سازگاري دارد
ي  ها اصطلاحا پيرتر شده و احتمال آشكارسازي آنها كاهش يابد، پس با افزايش زاويه بهمنضخامت باعث ميشود كه 

  .اي ثبت شده كمتر خواهد شده سرسويي تعداد بهمن
تا  50ي انرژي  در بازه يياوهبهمن  259700هاي هوايي با شبيه سازي  در يك شبيه سازي انجام شده از بهمنهمچنين     

5000 TeV  2بر حسب(ديديم كه با افزايش ارتفاع ضخامت جو/gr cm(ناوت n تفاي دهاوخ ار ريز تيعبات ) 1شكل.( 
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  ناشي از تغييرات ضخامت جو nتغييرات توان : 1شكل 

 

  ها   تحليل داده       
ابتدا . اطمينان حاصل كنيمهاي متفاوتي مورد سنجش قرار گرفتند تا از صحت و دقت آنها  هاي ثبت شده با روش داده    

هاي زماني آنها و سپس همخواني آنها با تابع نمايي و تابع گاما و همچنين بررسي توزيع آنها توسط توزيع پواسون  اختلاف
هاي مناسب و با  و به عنوان داده هدركها بايد بخشهايي از آنها را جدا  دهد كه براي اطمينان از صحت كامل داده نشان مي
    . نشان داده شده است 2اند كه در شكل  هاي كافي جدا شده ها پس از تحليل اين بخش. استفاده كنيم ار اهنآ يفاكاطمينان 

 راشففشارتر از  هايي كه در هواي پرفشارتر از فشار متوسط و كم بينيم كه با جداسازي داده مي راك زا رگيد يشخب رد     
آمده  1در جدول  و هدوبهاي قبلي ما سازگار  بيني متفاوت به دست آمده كه با پيش nاند مقادير عددي  متوسط ثبت شده

  .دهند كه با افزايش فشار جو آهنگ ثبت رخدادها كاهش يافته است ها نشان مي داده .است
  

  ر از متوسط ها و كمت ي داده به دست آمده براي فشارهاي بيش از متوسط، همه nهاي  توان: 1جدول  

 ( m ,wf ) ( m ,f ) ( x ,wf ) ( x ,f ) کميت وزن نام آزمايش

 ١ چرنکوف

١w >  

n  

٣٩٩/۵  ٣٧٣/۵  ٣٩٩/۵  ٣٧٣/۵ 

١w =  ٣۶٨/۵ ٣۴٢/۵  ٣۶٩/۵  ٣۴٣/۵ 

١w <  ٣٣٢/۵ ٣٠٧/۵ ٣٣٢/۵ ٣٠٧/۵ 
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٣ 

 

 ٢ چرنکوف

١w >  

n 

۶٢/۵ ۵٩٣/۵ ۶٢/۵ ۵٩٣/۵ 

١w =  ۶٠٧/۵ ۵٨/۵ ۶٠٧/۵ ۵٨١/۵  

١w <  ۵٩۴/۵ ۵۶٧/۵ ۵٩۴/۵ ۵۶٧/۵ 

    
  

  
 هاي آماري هاي جدا شده براي تحليل داده: .2Error! No text of specified style in documentشكل 

  
  

  تحليل نتايج 
 مامت نينچمه .دهد اثر ضخامت ناشي از فشار جو را نشان مي nتوان  شود كه در تمام موارد محاسبه شده ديده مي    

 1( يهاتوك نامز تدم رد هدش تبث ياه نمهب ياه هدادكه به دليل اين  و دندش يسررب زين يسانشاوه رگيد ياهرتماراپ
ها  نتوانستيم مستقيما اثر پارامترهاي ديگر را روي آهنگ ثبت بهمن دوبن يفاك زين اهنآ تبث تقد و دندوب هدش تبث )لاس

هاي هواشناسي بسيار طولاني  اثرات پارامترهاي ديگر را روي فشار هوا بررسي كرديم چرا كه داده نياربانبمشاهده كنيم، 
بين بعضي از اين پارامترها هاي تقريبا خوبي  ند كه همبستگيد ادها نشان  اين داده. اي ما بودنده از داده) سال 58(تر  مدت
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 اهنآ يلامجا جياتن هك حلي و فشار هواي معادل سطح دريا وجود دارد كه عبارتند از دماي خشك و دماي تر، فشارهواي م
    .تسا هدش هداد ناشن 3 لكش رد
   

  
 با فشار هواهمبستگي بين پارامترهاي مختلف جوي : 3شكل 

    
ام گرفته در ديگر نقاط گزارش شده است كه اين آهنگ ثبت شده با چگالي هوا نسبت معكوس دارد كه آن در كارهاي انج

M*ي  نيز با رابطه P

R T
ρ آل  اي است، يعني ما سيستم جو را يك گاز ايده متناسب است كه اين فرض بسيار ساده كننده =

توانند روي آهنگ رخدادهاي ثبت شده  ولي عوامل ديگري نيز مي. ظور كنيمرا روي آن من Tو Pدر نظر بگيريم و فقط اثر 
  .تاثير بگذارند مثلا مقدار رطوبت موجود در جو يا جرم معادل آب موجود در جو
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Theoretical aspects of coronal loops seismology

Kayoomars Karami
Department of Physics, University of Kurdistan, Pasdaran Street, Sanandaj, Iran

Since the discovery of the coronal green line during
the 1869 eclipse which identified as Fe XIV spectral line
by Grotrian (1939), different theories of coronal heating
have been put forward and debated (for reviews see, e.g.,
Walsh and Ireland 2003; Klimchuk 2006). Possible MHD
wave dissipation processes that may be responsible for
heating the solar corona have been investigated by var-
ious authors, e.g., dissipation in resonant layers (Ionson
1978; Poedts, Goossens & Kerner 1989, 1990; Erdélyi
& Goossens 1995; Safari et al. 2006; Karami, Nasiri &
Amiri 2009; Karami & Bahari 2010) and phase mixing
(Heyvaerts & Priest 1983; Karami & Ebrahimi 2009).

Transverse oscillations of coronal loops were first iden-
tified by Aschwanden et al. (1999) and Nakariakov
et al. (1999) using the observations of Transition Re-
gion and Coronal Explorer (TRACE). Nakariakov et al.
(1999) reported the detection of spatial oscillations in
five coronal loops with periods ranging from 258 to 320
s. The decay time was 14.5 ± 2.7 min for an oscilla-
tion of 3.9 ± 0.13 mHz. Nakariakov et al. (1999) ob-
tained that the amplitude of the oscillations decreases
by more than 50 percent in several oscillation periods.
To estimate the energy flux of the EUV kink oscilla-
tion observed by Nakariakov et al. (1999), we use the
maximum kinetic energy flux of an oscillating loop given
by 1

2 (πR2L)ρv2
max/(2πRL)τD = 1

4Rρv2
max/τD. Where ρ,

vmax, R, L and τD are the mass density, the peak loop
velocity, the loop radius, the loop length, and the damp-
ing time of oscillation, respectively. Taking R = 2× 103

km, ρ = 2× 10−14 gr cm−3 for a typical coronal loop in
active region and using vmax = 47 km s−1 and τD = 14.5
min given by Nakariakov et al. (1999), we obtain the
energy flux as 2 × 104 erg cm−2 s−1 which is three or-
ders of magnitude smaller than the radiated energy flux
107 erg cm−2 s−1 in active regions (see Klimchuk 2006).
Therefore, the energy flux in the EUV kink oscillations is
unlikely to be sufficient to cover heating of coronal loops.

Verwichte et al. (2004), using the observations of
TRACE, detected multimode oscillations for the first
time. They found that two loops are oscillating in both
the fundamental and the first-overtone standing kink
modes. According to the theory of MHD waves, for uni-
form loops the ratio of the period of the fundamental
to the period of the first overtone is exactly 2, but the
ratios found by Verwichte et al. (2004) are 1.81±0.25
and 1.64±0.23. However, these values were corrected
with the improvement of the observational error bars to

1.82±0.08 and 1.58±0.06, respectively, by Van Doors-
selaere, Nakariakov, and Verwichte (2007). Also Verth,
Erdélyi, and Jess (2008) added some further corrections
by considering the very important effects of loop expan-
sion and estimated a period ratio of 1.54. All these values
clearly differ from 2. This may be caused by different fac-
tors such as the effects of curvature (see e.g. Van Doorsse-
laere et al. 2004), leakage (see De Pontieu, Martens, and
Hudson 2001), density stratification in the loops (see e.g.
Andries et al. 2005; Erdélyi and Verth 2007; Karami and
Asvar 2007; Safari, Nasiri, and Sobouti 2007; Karami,
Nasiri, and Amiri 2009), magnetic field expansion (see
Verth and Erdélyi 2008; Ruderman, Verth, and Erdélyi
2008; Verth, Erdélyi, and Jess 2008; Karami and Bahari
2011a) and magnetic twist (see e.g. Erdélyi and Fedun
2006, 2007; Erdélyi and Carter 2006; Karami and Barin
2009; Karami and Bahari 2010, 2011b).

More recently, torsional Alfvén waves in the solar at-
mosphere were discovered by Jess et al. (2009) using
the high-resolution Swedish Solar Telescope. Torsional
Alfvén waves can be observed as temporal and spatial
variations in spectral emission along the coronal loops
(Zaqarashvili 2003). Torsional Alfvén modes can have
a significant role in coronal heating and solar wind ac-
celeration, based upon the ability of torsional waves to
penetrate easily into the corona (see e.g. Ruderman 1999;
Copil, Voitenko & Goossens 2008).

In the present work, we review the theoretical aspects
of coronal loops seismology. To do this we investigate the
effects of density stratification as well as twisted magnetic
field on the resonant absorption of standing MHD waves
in the coronal loops to justify the rapid damping of os-
cillations and deviation of the period ratio P1/P2 from 2
observed by TRACE. Furthermore, we study the effects
of both density stratification and magnetic field expan-
sion on the frequencies and eigenfunctions of torsional
Alfvén modes in the coronal loops.
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[8] Erdélyi R., Goossens M.: A&A 294, 575 (1995)
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  ي هواییهاي گستردههاي مختلف بهمني طولی مؤلفهبررسی توسعه

دوپورمحمد، دا  ؛سید ابراهیم پور، لیلا
  

  ، قزویندانشگاه بین المللی امام خمینی

  چکیده     

  روشهاياز این راه ي اولیه پی برد ورهتوان به تفاوتهاي ناشی از نوع و انرژي ذمی ي هوایی گستردههابا بررسی ساختار بهمن        

  ولیهبهمن هوایی گسترده پرتوهاي کیهانی که ناشی از ذرات ا در این کار تعداد زیادي . پرتوهاي کیهانی را توسعه دادشناسایی          

  آوردندستب سازي ها براياطلاعات خروجی شبیه سازي شده وشبیهCORSIKAبرنامهو انرژي متفاوت باشند با استفاده از          

  ماکزیممعمقدو کمیت مهمها،با بررسی آماري داده. اندگرفتهو مورد استفاده قراردر هر عمق ج چند نوع از ذرات ثانویه تعداد          

         )maxX ( اندازه بهمنو)maxN(ه و توزیع آماري آنها براي هوابستگی آمدهدستبا اطلاعات ب .آمد دستثانویه بر نوع ذر  

  .انرژي ذرات اولیه بررسی شد به نوع و maxNوmaxXاحتمالی          

  مقدمه

ev 109انرژي با محدوده ذرات باردار پرانرژي پرتوهاي کیهانی   
ev 1021تا 

زمین را بمباران  جو پیوستههستند که 

پروتون، % 50آنها شامل که ترکیب جرمی این پرتوها .[6]یابدیش انرژي کاهش میشار این پرتوها با افزا .می کنند

در برخورد ]1و6[باشدپرتوهاي گاما می% 0.1الکترون و کمتر از % 1، کمتر از سنگینتر هاي هسته% 13، هلیوم% 25

وتون، اي شامل الکترون، پوزیترون، فد که منجر به تولید ذرات ثانویهاندرکنشهایی دارنبا اتمهاي هوا در جو زمین، 

مسیر فرضی افزایش جمعیت ذرات ثانویه در طول با این پدیده شبیه به یک بهمن. شودمیونمیونوکلئون، انواع مزون

کنشها افزایش با افزایش برهم)شروع بهمن نقطه( از بالاي جوتعداد ذرات ثانویه یک بهمن .]2[ذره اولیه همراه است

و پس از آن نیز تعداد با افزایش عمق  درسمیبیشترین مقداریافته و در ارتفاع خاصی که همان عمق بیشینه است به 

دو پارامتر مهم یک بهمن هوایی به  Xmax(gr/cm2)عمق بیشینهوNmaxتعداد بیشینه .]2و5[یابدجو کاهش می

بالاتر از در انرژیهاي .ی نوع و انرژي آن مهمترین مسئله استیدر بررسی پرتوهاي کیهانی، شناسا.روندشمار می

ev1014
بررسی پرانرژي براي بررسی پرتوهاي کیهانی آخرین راه شناخته شده . مستقیم پرتوها مشکل است مشاهده

رسیده به  رات ثانویهذها از طریق آشکارسازي مختلف این بهمندرواقع بررسی پارامترهايو هاي گسترده هواییبهمن

و انرژي پرتوهاي کیهانی نوع .]4و5[باشدمیفلوئورسانس مربوط به آنها / چرنکوفتابش یا آشکارسازي  زمین

.آیدسازي بدست میشبیه مقایسه با نتایجآشکارسازیها و  این دست آمده ازتفاده از نتایج و پارامترهاي  ببا اسپرانرژي 

در این . کندها را بررسی میتوسعه بهمن میباشد که  CORSIKAسازي ، کد شبیهسازيافزارهاي شبیهنرمیکی از این 

افزاري تمام ذرات ثانویه در امتداد مسیرشان ردیابی شده و انرژي، تعداد و سایر پارامترهاي مربوط به آنها در بسته نرم

ورودي فوتون، نوع ذره  5درکار حاضر براي  استفاده از این برنامه،با . ]1و3[شودعمقهاي مختلف جو ثبت می

1014انرژي  8پروتون، هلیوم، آلومینیوم و آهن در 
 ،1015

 ،1016
 ،1017

 ،1018
 ،1019

 ،1020
به جز ((ev)1021و 

اي بین انرژي یا از آنجا که به دنبال یافتن رابطه. سازي شده استبهمن شبیه 3900تعداد )ev1021فوتون در انرژي

فوتون، (نوع ذره ثانویه  7از براي هریک در هر بهمن عدد جرمی ذره اولیه با پارامترهاي بهمن هستیم، 
±µ  ،

±e  ،

+e-+eو همچنین براي مجموع ) ذرات باردارسایر هادرونها و
و 

+µ+
 -µ  پارامترهاي ،Nmax  وXmax و نسبتµ+/µ-

در نمودارهاي  ، بنابراینسازي شده استبهمن شبیه 100هر انرژي تعداد  براي هر ذره ورودي در. آوردیمرا بدست 

  .باشدمی این نمونهبا انحراف معیار و میله هاي خطا برابر بهمن  100ي میانگین رسم شده هر نقطه نماینده
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  ي اولیهبه انرژي ذره Xmaxو  Nmax وابستگی 

+e-+eبراي مجموعبر حسب انرژي  Xmaxو  Nmaxثابت نمودارهاي ) اولیهذره (در عدد جرمی   
و 

+µ+
 -µ  رسم شده

+e-+eمجموع  را برايبر حسب انرژي  Xmaxنمودار  2بر حسب انرژي و شکل  Nmaxدار نمو 1شکل . است
در  

  .دهدنشان می یو آهن یپروتون هاي بهمن

  

  

  

  

با افزایش  در واقع. هستیم Xmaxو  Nmaxرود در هر دو شکل با افزایش انرژي شاهد افزایش همانگونه که انتظار می

 +e-+eشاهد تعداد بیشتري انرژي
نیز مشاهده   µ+-µ+این نتیجه در نمودارهاي مربوط به. در عمق جو بیشتر هستیم

ر به انرژي آستانه خود دیرتها یابد در واقع ثانویهزایش میهر چه انرژي اف .گنجدکه ارائه آن در این مقاله نمی می شود

رسند که این تعداد بیشینه نیز با ي خود میبالاتري نسبت به بالاي جو به تعداد بیشینهدر نتیجه در عمق  رسند ومی

  . یابدانرژي افزایش می افزایش

ي اولیهبا انرژي ذره Xmaxو  Nmaxي بین دست آوردن رابطهها و ببرازش داده

 +e-+eذرات ثانویه  براي    
به خوبی  مذکور بهمنهاي با ذرات اولیهحسب انرژي براي بر Nmaxنمودارهاي  µ+-µ+و

حسب انرژي نیز برازش بر  Xmaxنمودارهاي مشابه براي در . برازش داده شدند logNmax=A+B(logE)به منحنی

 R2= goodness-of fitر مناسبی براي مقدا ( .مطابقت دارد Xmax=A+B(logE)صورت گرفته به خوبی با منحنی 

ها براي نتایج این برازش. .فاوت استبراي هر نوع بهمن متو براي هر ذره ثانویه  Bو  Aضرایب ). بدست آمده است

  .ارائه شده است) 1(و آهنی در جدولهاي پروتونیبهمن

+e-+eبراي مجموع   logEبرحسب  Nmax logمنحنی : 1شکل 
  هاي برازش پروتونی و آهنی به همراه منحنیهاي  در بهمن 

+e-+eبراي مجموع   logEبر حسب   Xmaxمنحنی  :  2 شکل
  هاي برازش هاي  پروتونی و آهنی به همراه منحنیدر بهمن 
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  )عدد جرمی( ي اولیهبه نوع ذره Xmaxو  Nmaxوابستگی 

  Xmaxو Nmaxهاي مختلف نمودارهاي در انرژیعدد جرمی این بار  با Xmaxو  Nmaxدست آوردن رابطه بین براي ب   

 4حسب عدد جرمی و شکل بر Nmaxنمودار  3شکل . هاي مذکور رسم کردیمعدد جرمی را براي ثانویه برحسب

 +e-+eحسب عدد جرمی را براي مجموع بر Xmaxنمودار 
ev  1020در انرژي

محاسبات براي  نتایج. دهدنشان می 

براي  Xmax تر شدن ذره اولیه در یک انرژي ثابتبا سنگین د کهندهاند نشان میکه در اینجا ارائه نشده دیگرانرژیهاي 

در . تر قابل توجیه استها در هسته هاي سنگینتوجه به تعداد بیشتر نوکلئونکه با  یابدمی کاهش ها تمام ثانویه

ev 1019تا انرژي برحسب عدد جرمی درحالیکه  Nmaxنمودارهاي 
  +e-+eشدن ذره اولیه برايتربا سنگین 

شاهد 

ev 1020در انرژیهاي . هستیم  Nmaxشاهد افزایش   µ+-µ +و براي   Nmaxکاهش 
ev 1021و  

ها تمام منحنی 

  .صعودي هستند

  

  

    

    

  

  

  

  اولیه با عدد جرمی ذره Xmaxو  Nmaxي بین رابطهدست آوردن و ب هابرازش داده

ev 1020تا انرژي  mجرمیعدد حسب  بر  Nmax نمودارهاي مذکور براي ذرات ثانویه
  به خوبی به منحنی 

بر  Nmaxدر نمودارهاي  logNmax=A+B(logE)پارامترهاي برازش به منحنی   

  هاي پروتونی و آهنیهاي ذکرشده در بهمنبراي ثانویه logEحسب 

  e-+e++µ+ -µ  اولیهذره 

  پروتون

A=-9.12161
B=0.99486
R2= 0.99905

A=-9.84566
B=0.92855
R2= 0.99987

  آهن

A=-9.53294
B=1.01378
R2=0.99962

A=-9.30196
B=0.90554
R2= 0.99984

بر حسب  Xmaxدر نمودارهاي  Xmax=A+B(logE)پارامترهاي برازش به منحنی   ذره اولیه

logE هاي پروتونی و آهنیهاي ذکرشده در بهمنبراي ثانویه  

  پروتون

A=-198.112
B=50.48219
R2=0.99004

A=21.38997
B=43.53223
R2= 0.97126

  آهن

A=-522.45622
B=63.03052
R2=0.99108

A=-327.84857
B=59.04055
R2= 0.96018

مجموع   بر حسب عدد جرمی براي  Nmaxمنحنی :  3شکل

e-+e+
ev 1020در انرژي 

برازش به همراه منحنی 

  بر حسب عدد جرمی براي مجموع  Xmaxمنحنی :  4شکل

  e-+e+
ev 1020در انرژي 

به همراه منحنی برازش 

هاي مختلفآهنی براي  ثانویههاي پروتونی و بهمن پارامترهاي برازش در : 1جدول
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Nmax=(A+Bmc)-1
+e-+eبراينیز   mبر حسب عدد جرمی Xmaxدر نمودارهاي مشابه براي .برازش داده شدند

Xmaxگرفته به خوبی با منحنیبرازش صورت =(A+Bmc)-1
ev 1017تا انرژي µ+-µ+و براي  مطابقت دارد

منحنی 

Xmax=AmBبرازش به صورت
Xmaxو از آن پس به صورت  =(A+Bmc)-1

البته به دلیل حضور نداشتن .باشدمی 

ev1021فوتونی در انرژيبهمن 
Nmaxتمام نمودارها در این انرژي به  =AmB وXmax=AmB

.اندبرازش داده شده 

ev1020نتایج این برازش ها براي انرژي . استفاوتبراي انرژیهاي مختلف مت Cو BوAضرایب 
ارائه  2در جدول 

  .شده است

  

  

  

  گیرينتیجه 

 mو  E ،Nmaxو  Nmax، )عدد جرمی ذره اولیه(mو   E ،Xmaxو   Xmaxهاي نسبتاً دقیقی بین در کار حاضر رابطه   

+e-+eبراي ثانویه هاي
+µ-+µو 

-قابل اندازهاز طریق روشهاي آشکارسازي  XmaxوNmaxآنجا که از .به دست آمد

تواند مفید انرژي و ترکیب جرمی ذره اولیه میدست آوردن سازیها در بت آمده به کمک شبیهدسگیري هستند روابط ب

هاي بهمن فوتونی از نمودارها در هر انرژي برازشها و روابط  با حذف داده در ادامه کار در نظر داریم. واقع شود

هاي دیگر از این روابط را براي ثانویههمچنین . آیدهاي هادرونی به کار میکه در بررسی بهمنمناسبتري بدست آوریم

و نیز به بررسی تغییرات ضرایب برازش براي هر ثانویه در انرژیها و اعداد جرمی  وردهبه دست آ فوتونهاجمله 

-µ+/µخیز نسبتوافتبه بررسی در گامی دیگر.مختلف بپردازیم
هاي با شرایط در بهمن جو مختلف هايعمق در 

پرتوهاي کیهانی  امید است با نتایج این بررسی، روشهاي تشخیص نوع و انرژي. اولیه متفاوت خواهیم پرداخت

  .پرانرژي توسعه بیشتري یابند

  هامرجع

، با جرم و انرژي) maxH(هاي گسترده هوایی شبیه سازي پرتوهاي کیهانی و تعیین رابطه ارتفاع بیشینه توسعه بهمن- 1   

  94تا  87، صفحات 2، شماره 6گوهر رستگار زاده، مجله پژوهش فیزیک، جلد

 -2 High Energy Cosmic Rays, Todor Stanev, Springer, 2010
 -3 CORSIKA, D. Heck et al., FZKA 6019, Forschungszentrum Karlsruhe 1998
 -4 A.A.Ivanov, JETP letters 91 (2010)
 -5 S. Andringa, R. Conceição, M. Pimenta, Astroparticle Physics 34 (2011) 360–367
 -6 http://www.telescopearray.org

پارامترهاي برازش به منحنی
-1Nmax=(A+Bmc)  در نمودارNmax  عدد جرمی بر حسبm براي ثانویه -

  ذکرشدههاي 

+e-+e+µ-+µانرژي

1020 ev
A= 2.88813E-11
B= -1.19466E-11
C= 0.00668
R2= 0.81069

A= 1.05836E-8
B= -8.5845E-9
C= 0.01219
R2= 0.98851

Xmaxپارامترهاي برازش به منحنی  =(A+Bmc)-1
براي ثانویه   mعدد جرمی بر حسب  Xmaxدر نمودار  

  هاي ذکرشده

1020 ev
A= 9.82048E-4
B= 2.5106E-4
C= 0.08353
R2= 0.89126

A= 9.93911E-4
B= 1.2304E-4
C=  0.10282
R2= 0.9327

ev 1020در انرژي پارامترهاي برازش :2جدول
هاي مختلفبراي ثانویه 
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Oscillation of Dwarf Nova RX Andromedae at the Stage of Standstill

Davood Manzoori1
1Department of Physics, University of Mohaghegh Ardabili , P. O.Box. 179, Ardabil, Iran

In this work, we examine the long term AAVSO light curve of the dwarf nova RX And from 1990
to 2011 which consist of over 47500 individual observations. We examine long terms trends in the
outburst properties. The analysis of light curves show not only damping oscillations just before the
entering to standstill, but also continues with progressively lower amplitudes during the standstill.

I. INTRODUCTION

Dwarf novae are erupting cataclysmic variable (CV)
stars. It is believed that in these binary systems out-
bursts take place in the accretion disc which is formed
around the central white dwarf by matter transferred
from the low mass, Roche lobe filling companion star (La-
sota 2001). Dwarf novae can be divided in to three sub-
classes (Menard et al. 2001):1- U Gem-type stars which
have the most regular outburst cycles. 2- SU UMa-type
stars showing both short and very long outbursts (super-
outbursts). 3- Z Cam stars, Z Cam variables constitute
a subgroup of the dwarf novae in addition to the reg-
ular quiescence-outburst cycle of the U Gem type stars
they show phases of occasional standstills. In which the
cyclic behavior is interrupted and system remains sta-
tionary at a luminosity in between that of quiescence and
outburst. The most important characteristics of Z Cam
stars in standstill phenomenon the decline from normal
out burst maximum is interrupted and the luminosity of
the system settle down to value ∼ 0.7 mag lower than
the peak luminosity (In some cases the magnitude differ-
ence is smaller). Such standtills may last from 10 days
to years. After that the system luminosity declines to
usual quiescent state. The standstill in Z Cam stars is
not completely understood phenomenon even in frame-
work of the theory of disk instability model (DIM). This
phenomenon is usually regarded as a state of enhanced
mass-transfer rate (Ṁ) in dwarf novae (warner 1995) In
his theory of disk instability model, Osaki (1974) inter-
preted standstill as stable phase of accretion. Meyer and
Meyer - Hofmeister (1983) proposed that Z Cam stars
are dwarf nova with mass transfer rate Ṁ that fluctuate
about the critical rate (Ṁc), and triggering of standstill
is caused by normal outburst below the critical surface
density. Buat-Menard et al. (2001) showed that in the
framework of DIM by taking into account the heating of
outer disk by mass transfer stream impact and by tidal
torques and also variation of mass-transfer rate about
30% around the value critical for stability.

II. LIGHT CURVE (LC) ANALYSIS

In Fig. 1 we have depicted, the AAVSO long term light
curve of RX And, a cataclysmic variable of orbital pe-
riod P=5.04hr, which is classified as Z Cam type eruptive
dwarf nova (Sehreiber 2002). In the Fig. 1 we have plot-
ted over 47500, data points downloaded from AAVSO, ∗

site. As evident from Fig. 1, RX And shows frequent out-
bursts with mean characteristics reported as in Table 1.
As may be checked from the Fig. 1 its LC shows a large
variation of outburst behavior. Table 1 summarizes the
means of the various parameters measured over number
outburst cycles. The outburst interval is the time from
the peak of one outburst to peak of next. The interval
range is the extreme value of this outburst interval for
each system. Vmax is maximum brightness magnitudes of
the outburst Vmin is lowest brightness magnitude reached
before the outburst ∆V is the difference between mean
Vmax and Vmin; The rise in total time in days from qui-
escence to the maximum. The outburst max is the time
spent within 0m.5 of the maximum brightness and the de-
cline is the number of days to return to quiescence from
this level. t, is the total outburst interval from the start
to end of the outburst, finally, ∆q, is the time spent at
the quiescence level preceding the outburst.

Durations of standstills occurred in the yeas 2004,
2005, 2007, were 57.19, 44.8 111.13 days, and intervals
between the same two successive standstills were 358.76
and 662.6 days, respectively

∗Web sites of AAVSO

1
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 FIG. 1. The light curve of RX And system. Indicating the

transitions from the outburst to standstill and also Oscilla-
tions in standstill for the year 2007.
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FIG. 2. The light curve of RX And system. Indicating the

transitions from the outburst to standstill and also Oscilla-
tions in standstill for the year 2005.

III. RESULTS AND DISCUSSION

The Figs. 2-4 show the three different standsills oc-
curring in this system, at the years 2004, 2005, 2007. As
may be checked from the Figures just mentioned, a clear
damping oscillations also exist in this system not only
just before the beginning of the standstills, but also con-
tinues with progressively smaller amplitudes, even during
standstills, and finally ends when the star goes to deep
fading and falls to quiescent state. The light curves plot-
ted in Figs. 2-4 for RX And system, Indicate the transi-
tions from the outburst to standstill and also oscillations
in standstill for the year 2007 state, at the ending point of
standstill phase the oscillation amplitude vanishes com-
pletely. In the opinion of this author, these low ampli-
tude oscillations while modeling has not been taken into
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 FIG. 3. The light curve of RX And system. Indicating the

transitions from the outburst to standstill and also Oscilla-
tions in standstill for the year 2004.

account as may be seen in the model proposed by Buat-
Menard et al. (2001). The standstill oscillations has also
been, reported by Kato (2001) for Z Cam system, the
prototype of Z Cam stars. It is worth mentioning here
that, inspections of the Figs. 1, 2, 3 & 4 (and also some
other Figs. which is not reported here due to similarity),
reveal that in all the cases at the ending of standstills
the system deeply fads and goes to quiescent state and
then outburst is triggered. Moreover the durations of the
quiescent states immediately after the standstills are sig-
nificantly longer than the durations of followed quiescent
states .
As stated earlier the standstill phenomenon is one of the
main characteristics of the Z Cam type systems, As ev-
ident from Fig. 1, RX And system indicate frequent
standstills with different duration occurring at irregular
intervals of time. However, the relatively short period
standstills (∼ 50 days) are more frequent as compared
to long duration standstills. The interpretations of this
phenomenon has been one of the most puzzling problem
in the field. Osaki (1974, 1996) Interpreted standstills
as stable phase of mass accretion in the framework of
his DIM, Meyer and Meyer-Hofmeister (1983) proposed
that Z Cam stars are dwarf novae with mass transfer rate
that fluctuates about the critical rate. Even the detailed
modeling of Buat-Menared et al. (2001) by taking into
account, the irradiation of the disk by accreting white
dwarf and enhanced mass transfer could not reproduce
satisfactorily observed properties of standstills. Honey-
cutt et al. (1998) studied the standstills of few typical
Z Cam stars and concluded that some of these type of
stars show damping oscillations when entering the stage
of standstill. Apart from the Oscillations mentioned dur-
ing standstilles, inspections of Figs. 5& 6 clearly indicate
oscillations during the outburst maximum with period of
≈ 1.5h.

2
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TABLE I. The estimated parameters corresponding to modulation period 11.72 yr

Parameter Vmax Vmin ∆V t=Outburst
duration(days)

Rising time
(days)

Decline
(days)

∆q(days)

MeanV alue 10.6 14.3 3.7 10.2 5.24 5.69 6.87

IV. CONCLUSION

In conclusion we may insist here that while modeling
the Z Cam type dwarf novae (e.g. RX And), apart from
damping oscillations at entering to the standstill the os-
cillations during stand still should be taken in to account.
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FIG. 4. The long term light curve of RX And (1990-2011). The system shows variety of outburst behaviors 
ranging from typical Z Cam behavior i.e. Periods of short outburst, and typical long dwarf novae outburst and 
standstills. 
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Two-point correlation function of peaks in the cosmic microwave background radiation

M. Sadegh Movahed, Behnam Javanmardi, Hossein Mos-hafi
Department of Physics, Shahid Beheshti University, G.C., Evin, Tehran 19839, Iran

In this paper we studied the footmarks of cosmic strings as topological defects in the very early
universe on the cosmic microwave background radiation. Two-point correlation function of peaks
above a certain threshold, ν, is used for exploring the signature of cosmic strings. Using the best
fit parameters given by WMAP-7 in the context of ΛCDM model, we simulated a Gaussian map
and then superimposed cosmic strings based on Kaiser-Stebbins effect on it as incoherent and ac-
tive fluctuations. To evaluate the ability of our method for detecting the cosmic string a simulated
pure Gaussian map is compared with that of including cosmic strings. Based on our analysis the
superimposed cosmic strings with Gµ ≥ 5× 10−8 in the simulated map without instrumental noise
and resolution R = 1′ could be deteted.

PACS numbers: 98.70.Vc, 98.80.Es, 98.80.Cq,

I. INTRODUCTION

A prediction of quantum field theory in cosmology is
the possibility of transition between different vacuum
states during the expansion of the universe. Depend-
ing upon the topology of these states a series of sta-
ble topological defects such as domain walls, monopoles
and cosmic strings can be formed. Cosmic String (CS)
networks which consist of infinite strings, loops and
junctions of strings have effects such as lensing, Cos-
mic Microwave Background (CMB) polarization and
anisotropies . Astrophysical evidence of CS depends on
1) Inter-commuting probability P [1–3] and 2) the so-
called dimensionless string tension Gµ/c2 (G is the New-
ton’s constant and µ shows the mass per unit length of
cosmic string). Determining bounds for this tension di-
rectly means limiting the fundamental theory on the basis
of which CS are produced, so observing CS is a kind of
observational evidence for such theories.

There are many constraints on the cosmic string’s
paramters from theoretical and observational perspec-
tives. Pulsar timing and photometry based on gravita-
tional microlensing: 10−15 < Gµ/c2 < 10−8 [4]. COS-
MOS survey: Gµ/c2 < 3 × 10−7 [5]. The 21cm sig-
nature of CS [6]. LIGO and VIRGO collaborations:
7 × 10−9 < Gµ/c2 < 1.5 × 10−7 [7]. The skewness
[8] and B-mode polarization of CMB [9]. Wavelet do-
main Bayesian denoising: Gµ/c2 > 6.3 × 10−10 [10].
The so-called Canny algorithm: Gµ/c2 > 5.5 × 10−8

[11]. Level crossing analysis: Gµ/c2 > 4 × 10−9 and
Gµ/c2 > 5.8×10−9 in the presence of instrumental noise
[12]. Another strong constraint on the CS’s free param-
eter comes from the temperature fluctuations at the last
scattering surface [13]. These fluctuations contain the ac-
cumulation of anisotropies induced by CS and can be di-
vided into two categories: 1) anisotropies created by the
so-called Kaiser-Stebbins effect [14] and those related to
pre-recombination processes and 2) the stochastic back-

ground of gravitational waves produced by decaying of
string loops [13,14]. In the current study we concen-
trate on the discontinuities and fluctuations in the CMB
map arising from the Kaiser-Stebbins effect that can pro-
duce observational consequences on the anisotropies in
the CMB map. However since the Kaiser-Stebbins effect
may be considerably smaller than the observed temper-
ature fluctuations in WMAP data, we cannot expect to
detect strings in the WMAP data. However, we are able
to produce simulated maps of CMB in order to exam-
ine the bounds on the string tension imposed from this
analysis.

Heavens and Sheth [15] have calculated the correlation
of peaks in CMB using the peak statistic method [16,17]
which is based on the calculation of the covariance ma-
trix for the peaks. They have not computed the peak
to peak correlation function for defect models such as
cosmic strings which is the main subject of our study.
As they claimed, using features in two-point correlation
function could be discriminating between a Gaussian field
and a Non-Gaussian one or a field containing CS.

This paper is organized as follows: in section II, we
introduce the analysis of two-point correlation function
of peaks to investigate the fluctuation of temperature
on the last scattering surface with and without cosmic
strings. In section III the simulation of CMB maps using
the most recent observation based on WMAP-7 mission
will be explained. Finally our data analysis and results
is presented in section IV.

II. TWO-POINT CORRELATION OF PEAKS ON
THE FLAT SKY MAP

Two-point correlation function (TPCF) is defined as
the excess probability dP of finding a feature at a given
distance |X| from another in a feature space relative to
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the probability for a uniform distribution dP0 [16], or
equivalently, the excess probability of finding a given dis-
tance |X| in a feature space between any randomly chosen
pair in the feature space [18]. If the distribution is uni-
form the two-point correlation function, ξ(|X|), would be
a constant value (normalized to unity) for all separations.
Therefore [16] :

dP = [1 + ξ(|X|)]dP0 (1)

It can be shown that for a continuous distribution the
TPCF can be simply expressed in terms of the auto-
correlation function, C(|X|), i.e. ξ(|X|) = C(|X|) − 1
[18,19]. However, for a discrete feature space, such as
our issue which is a map containing all the local maxima
above a certain threshold on the CMB map, the TPCF is
not in general equal to the auto-correlation function mi-
nus one. For this purpose we follow the procedure men-
tioned in ref. [18,19]. Consider a 2-D map containing the
local maxima (hot spots) of CMB radiation fluctuation.
It is assumed that the probability of finding a maximum
point in an infinitesimal area element δS is dP = nδS
where n is the surface number density of maxima. The
probability dP12 of finding a peak in δS1 and another in
δS2 at a certain separation r12 is written as:

dP12 = n2δS1δS2[1 + ξ(r1; r12)] (2)

where ξ(r1; r12) is the correlation between the location
of the peaks. If the peaks are not spatially correlated
then ξ(r1; r12) = 0 for all r1 and r12. To write eq.(2)
in a general way by considering the first chosen peak
to be fixed, the probability of finding a second maxima
at distance r would be δPr = nδS + nξ(r1; r)δS. By
integrating over all δS from r = 0 to r and take ensemble
average over all starting points r1 we have:

〈Nr〉 = nSr + n

∫

Sr

〈ξ(r1; r)〉dS (3)

in which 〈Nr〉 means the average number of pairs of max-
ima we can find at distance less or equal to r from each
other and the TPCF is ξ(r) = 〈ξ(r1; r)〉. Now the num-
ber NP of peaks that are at distance between r and r+dr
from each other can be obtained by:

Np = 〈Nr+dr〉 − 〈Nr〉

= n(Sr+dr − Sr) + n

[∫

Sr+dr

ξdS −
∫

Sr

ξdS

]

= nLrdr + nξ(r)Lrdr (4)

where Lr is the circumference of the boundary of Sr. So
we can write:

ξ(r) =
NP

nLrdr
− 1 (5)

where dr is the bin size.
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FIG. 1. A Gaussian map for ΛCDM model based on
WMAP-7 observations. Map size 5◦ with R = 1

′
.

III. SIMULATION OF MOCK CMB MAP

In this section we describe our state-of-the-art code
which has been written in Fortran language by authors
to simulate temperature fluctuation maps [12,20]. First,
the code creates pure Gaussian fluctuations correspond-
ing to the standard inflationary model. In the current
work we use ΛCDM model in the flat universe for govern-
ing the evolution of background. However, our program
can be easily modified to other cosmological models for
this purpose. Second, anisotropies produced by long CS
by means of Kaiser-Stebbins effect are created. The su-
perposition of Gaussian and cosmic strings anisotropies
as well as expected instrumental noise are produced in
the third part of the program. Finally, peak-peak corre-
lation will be calculated.

A. Gaussian map on the flat sky

For generating Gaussian maps, we use ΛCDM model
and the best fit values have been inferred based on the
most recent observations such as WMAP-7, Supernova
type Ia gold sample (SNIa) and Sloan Digital Sky Survey
(SDSS) with the most familiar initial power spectrum es-
tablished by standard inflationary scenario [21]. First of
all, we should determine the values of initial parameters
relevant to the Gaussian map [11,22]. Some of them are
related to the cosmological frame-work and others are the
size of the simulated map, Θ, angular resolution, R, and
finally the variance of instrumental noise σnoise. Since
we are interested in flat sky, Fourier basis functions are
used instead of spherical harmonics. The stochastic tem-
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FIG. 2. A string map for Gµ = 5×10−8. Map size 5◦ with
R = 1

′
.

perature fluctuation field on the flat sky will be written
as:
(

∆T

T

)
(kx, ky) =

√
Cl(kx, ky)

2
[Z1(kx, ky) + iZ2(kx, ky)]

(6)

where Z1 and Z2 are two Gaussian random numbers with
zero mean and unit variance, ` = 360

2π

√
(kx)2 + (ky)2 and

the initial power spectrum, C` , is determined by running
CAMB software [23]. Finally to keep statistical isotropy
we construct four independent Gaussian maps and su-
perimpose them according to [22]:

∆T

T
(x, y)G =

1
2
[
∆T

T
(x, y)G1 +

∆T

T
(xmax − x, y)G2

+
∆T

T
(x, ymax − y)G3 +

∆T

T
(xmax − x, ymax − y)G4] (7)

Figure 1 shows a typical simulated Gaussian map for
ΛCDM model.

B. Fluctuations produced by cosmic strings

In this subsection we briefly present cosmic string gen-
eration using Kaiser-Stebbins effect [20]. For more de-
tails on this subsection see ref. [12]. In our CS simula-
tion we ignore the contribution of CS loops, since their
size is smaller than our map resolution (1 arcmin) [12],
and represent them as Gaussian noise via Sachs-Wolf ef-
fect [24]. The scaling behavior of the correlation length
scale of straight strings demonstrate that the number of
strings crossing a given Hubble volume to be fixed and

equal to M=10 [25]. Photons originated from the last
scattering surface encounter a new string network after
travelling each Hubble volume during twice the Hubble
time. Accordingly, the number of separate string net-
works (patches) to be simulated is given by:

NP = log2

(
t0
tls

)
' 15 (8)

The number of straight cosmic strings with size Θi at
zi which should be simulated and placed randomly on
the desired simulated map is [11]:

Pi = M
[Θ + 2Θi]2

Θ2
i

(9)

where Θ is the size of the map. To retain all fluctuations
produced by CS we establish an extended area with size
Θ+2Θi and number of pixels [Θ+2Θi]/R at the ith patch
and our simulated map is at its center [12]. For each
embedded straight string we apply a shift for temperature
fluctuations according to:

δT

T
= 8πGµ|n̂.(γsvs × ês)| (10)

in which n̂ is the direction of observation, vs is the ve-
locity of string, ê is its orientation and γs is the Lorentz
factor for the string [14]. The location of string in the
extended window is demonstrated by a proper random
number. The projection of CS from 3-D to 2-D is done
by multiplying the proper size of string at each patch by
the cosine of a random angle between [0, π/2]. Temper-
ature fluctuations simulated for various patches should
be superimposed for obtaining final CS fluctuation. Fig-
ure 2 shows a sample string map with Gµ = 5 × 10−8.
According to linear perturbation theory we superimpose
Gaussian map, CS and instrumental noise to reach the
final situation.

IV. ANALYSIS OF CMB MAP

In this section we will apply the method explained in
section II on the simulated pure Gaussian map and the
one with embedded CS. We have written a code in For-
tran which detects peaks above any desired threshold,
ν, (the edges where behaved with proper care) and then
calculates the TPCF of them according to the algorithm
mentioned in section II. For more details about this algo-
rithm see ref. [18]. The shape of TPCF depends on the
size and the resolution of the simulated map. For dif-
ferent values of Gµ we have generated ensembles of 100
maps of Gaussian field and Gaussian plus string, each one
with size 5 degree and resolution 1 arcmin (300 × 300).
We then apply our code on them and calculate the av-
erage TPCF for 100 maps. We expect the fluctuations
in the presence of CS to be rougher than pure Gaussian
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FIG. 3. Two-point correlation function of peaks above
ν = 1 for a 5◦ map with R = 1

′
and Gµ = 5× 10−8.

fluctuation, and therefore, containing more peaks. Con-
sequently the excess probability of finding a peak at a
certain distance from another peak (the two-point corre-
lation function) to be larger in the map containing CS.
Figure 3 shows the resultant TPCF, ξ, for pure Gaussian
(G) and Gaussian plus string (G+S) from θ = 4 to 100
arcmin above threshold ν = 1. According to Fig. 3 the
two-point correlation function starts from negative val-
ues for small separations and continues an upward trend
until θ ∼= 10 arcmin where it reaches its maximum. The
difference between G and G+S is relatively larger around
the maximum. The correlation then descend to −1 for
large separations where no difference between G and G+s
can be seen. Errorbars shown Fig. 3 correspond to 1σ
confidence interval.

As we have expected, the TPCF of the map containing
CS is larger than that of pure Gaussian map. This dif-
ference depends on the value of CS tension Gµ and the
size of the simulated map. By this method, the small-
est Gµ for which a 5◦ map containing CS can be distin-
guished from a pure Gaussian one, regarding the error
bars, is Gµ = 5 × 10−8. For larger Gµ the difference
is larger. Based on this analysis, some quantities can be
found which may be potentially used as a criterion to dis-
tinguish between maps with and without CS which will
be the subject of our next study. Also as Heavens and
Sheth [15] have mentioned the features in the TPCF can
be used for this purpose. As a further remark, in our
future works we will do this analysis in the presence of
anticipated instrumental noise and also we would like to
use more realistic models [13] for our simulations.

Finally, the strategy for detecting cosmic string is as
follow: First, by using a map from observation we com-
pute the TPCF. Second, we simulate a pure Gaussian
map with the expected instrumental noise and again the
TPCF is computed. In the case of significant difference,

we change the value of Gµ for simulated Gaussian map
including CS and again compute the TPCF. When the
peak-peak correlation function for simulation could be
well fitted to that of observation, we conservatively can
express the existence of cosmic string in the observed
map with mentioned Gµ.
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Analysis of Light Curve of Elipsing Binary V523 SGR
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V523 SGR system is an eclipsing, double-line spectroscopic binary of Algol type. Its components
are detached and belong to main sequence stars. Spectral type of components is considered to be
F0. Photometric data of the system for the first time are analyzed in V and B filters by LC and
DC code.

I. INTRODUCTION

V523 SGR system ( HD 176754 = SAO 186705 =
CPD−29◦5846 ; P =2d.32 ) is located in Sagittarius con-
stellation in the center of Milky Way galaxy. Studying of
it extends about a century. The variability of this system
was discovered by Dr. H. Van Gent with the Groningen
blinkmicroscope and Franklin-Adams instrument at Jo-
hannasburg [1]. The first light curves of the system were
represented by Ferwerda (1934) and Jones (1938) with
photographic eatimations [1].
Ferwerdas Light curve shows a secondary minimum that
replaced from semi-period, so this system was interested
by many people such as Jones, Russell, Sterne, De Kort,
Calliatte, Keller, Jeffry, Woodwrad and Koch, Lacy and
Wolf [2].
These investigations showed that V523 Sgr system has
apsidal motion. This motion is due to classical effects
such as tidal effect and star rotation or general relativity
effect. Inclination of its orbit has been obtained by Lacy
about 83.1o and its eccentricity about 0.16 and its mag-
nitude in V and B filters in outside of eclipses about 9.46
and 9.98 mag, respectively. Period of apsidal motion is
203 years [3].

II. LIGHT CURVE ANALYSE OF V523 SGR

We have used photometric data of Lacy ( 1992) in V
and B filters for light curve analysis of V523 Sgr. In fact
this system was observed by Lacy from 1983 to 1990 to
detect double lines in its spectra. Spectroscopic data of
this system has not been published.

Lacy has been used EBOP computer program to anal-
ysis the light curve, but we use Wilson-Deviny code (
LC and DC 98 ) that is based on Roche model. There
s no analysis with this code by now. Mode 2 has been

FIG. 1. Observational data and theoretical light curves of
V523 Sgr in V filter.

used because components are detached. There was not
any value for potential of components, and so analysis
process was difficult. Resulted and Lacys parameters are
given in table (1) Observational data and theoretical light
curves are given in Figs. (1) and (2).

Values of temperatures were not mentioned in Lacys
work. Obtained temperatures of two components are
approximately equal and this result is expected due to
nearly equal minimums.
We have used Lacys limb darkening and gravity bright-
ening coefficients and logarithmic law for limb darkening
to run LC.

1

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۴۴

moosavi
New Stamp



FIG. 2. Observational data and theoretical light curves of
V523 Sgr in V filter.

III. CONCLUSION

V523 Sgr is a detached eclipsing binary system of Algol
type and none of components doesn’t fill up their Roche
lobe. Photometric parameters of the system are obtained
in V and B filters by LC and DC code. Eccentricity is dif-
ferent with Lacy’s value. Approximately equal depths of
minimums show nearly equal surface temperatures of two
stars, although sizes of stars are not equal. Potential val-
ues of components, not mentioned before, are obtained.
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present work lacy’work(1992)

parameter V filter B filter V B

i(deg) 85.841 82.86 83.1

q 0.563 0.797 0.9

e 0.122 0.122 0.162

T1(
◦K) 8241 8509

T2(
◦K) 7925 7856

Ω1 5.207 5.32

Ω2 5.439 5.31

L1/L1 + L2 0.743 0.65 0.69∗ 0.694∗

L2/L1 + L2 0.257 0.349

A1 0.5 0.5 0.59 0.72

A2 0.5 0.5 0.59 0.72

x1 0.59 0.72

x2 0.59 0.72

rpole1 0.218±0.047 0.225±0.05

rpole2 0.138±0.033 0.195±0.047

rpoint1 0.224±0.052 0.234±0.059

rpoint2 0.14±0.036 0.201±0.054

rside1 0.224±0.049 0.228±0.052

rside2 0.138±0.034 0.196±0.048

rback1 0.223±0.051 0.232±0.056

rback2 0.139±0.035 0.200±0.052

F1 1 1

F2 1 1

g1 0.23 0.29 0.23 0.29

g2 0.23 0.29 0.23 0.29∑
(o − c)2 0.00744 0.14578

TABLE I. . Photometric and Lacy’s parameters of V523
Sgr.
∗0.69 and 0.694 are Luminosity of primary inV and B filter,
respectively, that were obtained by Lacy.
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   هاي مقدماتي ها و آزمايش تايي از سوسوزن 20ي  ي آرايه پروژه
  ؛ خلج، پورياهي، سهيلاادي، محمود؛ هدايتي، هادي؛ عبدالآب مقدم، صبا؛ پزشكيان، يوسف؛ بهمن مرتضوي

  ي فيزيك دانشگاه صنعتي شريف دانشكده 
  چكيده

هاي خود،  ي فيزيك دانشگاه صنعتي شريف به منظور گسترش مطالعات و فعاليت گروه پرتوهاي كيهاني مستقر در دانشكده 
. بام غذاخوري دانشگاه صنعتي شريف را آغاز كرده است آشكارسازِ سوسوزن در پشت 20اي مشتمل بر  طرح استقرار آرايه

است و به زودي به مرحله اجرا خواهد  اتي و مطالعاتي خود را طي كردهاي از مراحل مقدم بخش قابلِ ملاحظهاين طرح 
سازي آشكارسازها  هايي كه به منظورِ بهينه در اين مقاله ابتدا به چيدمانِ آشكارسازها اشاره خواهد شد، سپس آزمايش. رسيد

 .شدخواهند شد و نتايج به دست آمده ارائه خواهد   انجام گرفته است، شرح داده

  قدمهم
هاي فعالِ  مثلِ انفجارهاي ابر نو اختري و هسته(هاي مختلفي  اند كه از چشمه پرتوهاي كيهاني ذرات پر انرژي    

اين ذرات هنگام ورود به جو زمين در اثر برخورد با . شوند شوند و در فضاي كيهان پخش مي تابش مي) كهكشاني
ذرات ثانويه در اثر . كنند ها به ذرات ديگري واپاشي مي جاورت آنكنند و يا در م ها را يونيزه مي آن ،مولكولهاي هوا

هاي  ها را بهمن اين. آيد كنند و در نهايت بهمني از ذرات به وجود مي برخوردهاي بعدي، ذرات بيشتري را توليد مي
ي هوايي و معمولاً  هاي گسترده ي بهمن ي پرتوهاي كيهاني در سطح زمين به واسطه مطالعه. نامند ي هوايي مي گسترده
اش آشكارسازي بخشي از  اي از آشكارسازهاست كه وظيفه مجموعه  آرايه  يك. گيرد هاي زميني صورت مي با آرايه

از جمله (يِ بهمن  ي اوليه توان اطلاعاتي درباره ذره ها مي با كمك اين آرايه. ي هوايي است ذرات يك بهمنِ گسترده
  .كسب كرد) ي اوليه به جو ذره ي فرود انرژي، نوع ذره و زاويه

تايي  4ي  تا كنون چندين آرايه) ناميم مي گروهكه از اين پس به اختصار (گروه پرتوهاي كيهاني دانشگاه صنعتي شريف 
هاي فوق به مقالات  تحليلِ داده. است گيري پرداخته ها به داده از آشكارسازها را راه اندازي كرده و با استفاده از آن

هاي  شود و قابل قياس با آرايه ي بسيار كوچك محسوب مي تايي، يك آرايه 4ي  آرايه. است منتهي شده ارزشمندي
با وجود منابع مالي محدود و مشكلاتي كه براي خريد تجهيزات و الكترونيك از كشورهاي ديگر . باشد بزرگ دنيا نمي

است امكانات لازم براي  شگاه جذب كرده، توانستههايي كه از دان وجود دارد، گروه با تدابيري كه انديشيده و كمك
  . تايي از آشكارسازها را تهيه كند 20اي  ساخت آرايه

هاي  ي محفظه هاي مربوط به تعيين ارتفاعِ بهينه ، آزمايشهمچنين. تايي اختصاص دارد 20مقاله به معرفي آرايه  اين
  .د شدبه تفصيل شرح داده خواه ها و تحليل داده كارسازهانوري آش
  تايي از آشكارسازهاي سوسوزن 20ي  آرايه

از جمله وارد كردنِ تجهيزات مورد نياز كه از سويي : افزايشِ تعداد آشكارسازهاي آرايه با مشكلاتي همراه است  
مناسب براي استقرارِ آرايه هايي همراه است؛ مشكلِ ديگر يافتنِ مكاني  باشند و از سويي با تحريم بسيار پرهزينه مي

ي البرز بنا شود، اما مشكلِ تملك زمين رصدخانه  ي پرتوهاي كيهاني البرز در دامنه قرار بر اين بود كه رصدخانه. است
  .ندوش تر محسوب مي اي بزرگ اين دو مساله، تا كنون مانعي در مقابلِ ساخت آرايه. هاست كه حل نشده است سال
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عبور ذرات فرودي از نقاط مختلف . بود 2m1×1 هاي قبل كار رفته در آشكارسازهاي آرايه بههايِ  ابعاد سوسوزن
شود از دقت زماني آشكارساز كاسته شود و تعيينِ زمانِ ورود ذره به آشكارساز با عدم قطعيت  سوسوزن باعث مي

چنين تحليلي منجر به . شود ات بيشتر ميهرچه ابعاد آشكارساز بزرگتر باشد، خطا در ثبت زمانِ فرود ذر. همراه باشد
 سوسوزنِ  4 به ،مربعيمتر يكهر سوسوزنِ  به اين ترتيب. تقليل يابند 2m 5/0×5/0ها به   اين شد كه ابعاد سوسوزن

هاي موجود در آزمايشگاه پرتوهاي كيهاني دانشگاه صنعتي شريف،  با توجه به سوسوزن. تقسيم شدمترمربعي  25/0
با حمايت مالي دانشگاه و خريد الكترونيك مورد نياز . آشكارساز سوسوزن ساخته شود 20كه  فراهم شد اين امكان

  . در دستور كار قرار گرفتآشكارساز  20ارتقاي آرايه به 
ها و  جستجوي مكاني مناسب براي استقرار آرايه در پشت بامِ دانشكده

هاي دانشگاه شريف، به انتخابِ ساختمانِ غذاخوري كه مساحت  ساختمان
ي  نقشه پشت بام و چيدمانِ آرايه 1شكل . مفيد بيشتري داشت، منتهي شد

از ي هر يك از آشكارسازها  فاصله. دهد جا نشان مي تايي را در آن 20
نشان داده شده در سمت چپ  مربع. باشد متر مي 7آشكارساز مجاور 

  . است بالاي تصوير محلي است كه براي اتاقك كنترل در نظر گرفته شده
   ي نوريتعيين ارتفاع محفظه 

خود سوسوزن؛ تشتك آلومينيومي كه در زيرِ سوسوزن قرار : اجزايِ آشكارسازهاي سوسوزن از اين قرارند     
كه به ( PMTنوري يا  ي اش هدايت نور به تكثيركننده ي نوري هرمي شكل از جنسِ آلمينيوم كه وظيفهگيرد؛ محفظه مي

يكي از آشكارسازهاي  2شكلِ . گيرد در راس هرم قرار ميكه تكثيركننده  است و) ناميم اختصار تكثيركننده مي
  .است بامِ دانشكده فيزيك در داخلِ حفاظ خود قرار گرفته پشتدهد كه در  كار رفته در گروه را نشان مي  سوسوزن به

هاي متمادي، مراحلِ مختلفي را در  سازي آشكارسازهاي سوسوزن، در سال بهينه
ها  شد، استدلال همانطور كه در بخش قبل توضيح داده]. 1[است  گروه طي كرده

تقليل  m2 5/0×5/0رساز به هاي قبلي منجر به اين شد كه ابعاد آشكا و آزمايش
گرفت تا ارتفاع مناسب  هايي انجام مي برايِ ابعاد جديد بايد آزمايش. پيدا كند

ي نوري با محفظه 4براي اين منظور . ي نوري تعيين شودبراي محفظه
  .شد ها ترتيب داده ي آن متر تهيه شد و آزمايشي براي مقايسه سانتي 40و  30، 20، 10هاي  ارتفاع

ت شده در زمانِ ثابت، اول اينكه تعداد رخدادهاي ثب. شوندپارامتر براي تعيين ارتفاعِ مناسب در نظر گرفته ميدو 
به اين معني كه كارايي آشكارساز براي : هاي مختلف آشكارساز يكنواخت عمل كند و دوم اينكه قسمت بيشينه باشد

كنند تفاوت قابلِ  التي كه از مركز سوسوزن عبور ميكنند و ح ي سوسوزن عبور مي حالتي كه ذرات فرودي از لبه
از . شود بيشتر است تر باشد، تعداد ذراتي كه ثبت مي به سوسوزن نزديك  هرقدر تكثيركننده. اي نداشته باشد ملاحظه

ها و مركز سوسوزن با  ي لبه از سوسوزن بيشتر باشد، اختلاف فاصله تكثيركنندهيِ  سوي ديگر هرقدر كه فاصله

 چيدمان آرايه: 1شكل

 2شكل 

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۴۷



  

توان  بنابراين نمي. بيند تر مي هاي مختلف سوسوزن را يكنواخت شود و در نتيجه تكثيركننده قسمت تر مي كثيركننده كمت
  . تكثيركننده را خيلي به سوسوزن نزديك يا خيلي از آن دور كرد

منظور سطحِ بدين . گيرد هاي مختلف سوسوزن انجام مي ي حساسيت قسمت بررسيِ يكنواختي آشكارساز با مقايسه
آيد  قسمتي كه به وجود مي 25از . كنيم تقسيم مي cm210×10ابعادرا به مناطقِ كوچكتري با  cm250×50زيرِ سوسوزنِ 

در اين ). ب - 3شكل (ها را مقايسه كنيم  تا را جاروب كنيم و كارايي آن 6به خاطر تقارنِ موجود كافي است 
اند و آشكار  گانه عبور كرده 6هاي  ساعت از هر كدام از قسمت 22 مدتها قرار است تعداد ذراتي را كه در  آزمايش

  . محاسبه شود ،اند شده
را در محلِ فوق قرار  cm210×10يك سوسوزنِ كوچكتر با ابعاد: را در نظر بگيريدب -3در شكل 1.1 ي فرضاً ناحيه

پس از اتصال به مجزاكننده  يني راپاي ي ؛ خروجي تكثيركننده)درست در زير سوسوزنِ بزرگ و چسبيده به آن(دهيم  مي
)discriminator ( شروعِ به)Start(  مبدلِ زمان به دامنه)TAC (ديگر خروجي . كنيم وصل مي از طرف

پايانِ به ) براي ايجاد تاخير(متري  9را پس از اتصال به مجزاكننده با يك سيم ) سوسوزنِ بزرگ(ي بالايي  تكثيركننده
)Stop (اي از سوسوزنِ پائيني عبور كند  به اين ترتيب، اگر ذره. كنيم مي مبدلِ زمان به دامنه وصل) كه به احتمال خيلي

افتد و به محض دريافت سيگنال از  ، مبدلِ زمان به دامنه به كار مي)زياد از سوسوزنِ بالايي نيز عبور كرده است
اختلاف زماني بينِ سيگنالِ شروع و ي آن متناسب است با  دهد كه دامنه سوسوزنِ بالايي يك پالسِ خروجي به ما مي

شود  متصل مي) ADC(خروجي مبدلِ زمان به دامنه توسط يك سيم كوتاه به مبدلِ آنالوگ به ديجيتال . سيگنالِ پايان
 كه تعداد ذراتي را ). الف -3مدارِ شكلِ  مطابقِ(شود  گرِ چندكاناله و در نهايت به رايانه منتقل مي و از آنجا به تحليل

 1.1ي  باشند، تعداد رخدادهاي ناحيه شده سازيآشكارعبور كرده و  1.1ي  از ناحيه )يك روز(دت آزمايش در م
آشكارساز با  4اين كار براي . كنيمهاي ديگر به همين ترتيب تعداد رخدادها را شمارش ميبراي تمام ناحيه. ناميم مي

برابر بودن و  بكار رفتهالكترونيك  به دليل عدم تغيير. كنيم مي متري براي تمامِ مناطق تكرار سانتي 40تا  10هاي  ارتفاع
آزمايش تغيير محسوسي نداشته باشدها زمانِ آزمايش مدت عبوري در تمامِ مدت انتظار داريم شار ذرات ، .  

   
  

 .شوديهايي  كه با سوسوزن كوچك جاروب م قسمت: ب – 3 .  مدار الكترونيك آزمايش: الف – 3شكل 
. توان منحني تعداد رخدادها را برحسبِ زمان رسم كرد خروجي هر آزمايش يك فايلِ همزماني است كه از روي آن مي

هاي سوسوزنِ  اختلاف زماني بين سيگنال) t(محورِ افقي : دهد هاي همزماني را نشان مي يك نمونه از منحني 4شكل 
  . ثبت شده است tدهد؛ و محور عمودي بيانگر اين است كه چه تعداد ذره با اختلاف زماني  يني و بالايي را نشان ميپائ

. است) ناميم پهنا مي كه به اختصار نيم( HFHMپهنا در نصف ماكزيمم يا  يكي از پارامترهاي مهم در اين منحني نيم
-براي هر كدام از محفظه. رخدادها در اين ناحيه از آشكارساز كمتر است يتر باشد، تفاوت زمان پهنا كوچك هرچه نيم

 ب - 3
 الف - 3
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پهنامين متوسط(  گيريم پهناي متوسط را اندازه مي نيم ،هاي نوري ൌ ∑
هيناح   رخدادهاي 

௜كل رخدادها ൈ هيناح  جمع روي  i؛ كه  پهنامين 
آمده است،  1 همانطور كه در جدول. باشدتر  وچكپهناي متوسط ك ارتفاعي بهتر است كه در آن نيم). ناحيه است 6

پهناي  متر نيم سانتي 40و  30هاي  نانوثانيه است در حالي كه براي ارتفاع 11/2پهنا  متر نيم سانتي 20و  10براي ارتفاع 
  . نانوثانيه است 5/2متوسط بيش از 

            
  پهنا برحسب فاصله از مركز سوسوزن منحني نيم : 5 اي از طيف همزماني                       شكلنمونه: 4 شكل

. نوري ثبت شده است هايگانه هركدام از محفظه 6مجموع رخدادهايي است كه از نواحي  ،تعداد كلّ رخدادها
و  cm10تعداد رخدادها در ارتفاع . ي آن بيشتر از بقيه باشد شده تر است كه تعداد رخدادهاي ثبت ارتفاعي مناسب

cm20 هاي هم مرتبه و از رخدادهاي ارتفاع cm 30  وcm40  بيشترند .  
 1 جدول

cm40  cm30  cm20  cm10  ي نوريارتفاع محفظه  
  تعداد كلِ رخدادها  920578  922097  819142  867084

  )ns(پهناي متوسط  نيم  11/2  11/2  51/2  55/2
  شيب  041/0  012/0  002/0  - 003/0

  

پهناي نواحي مختلف نزديك به هم باشد؛ يعني آشكارسازي بهتر  بررسي يكنواختي آشكارسازها، بايد مقدارِ نيمبراي 
پهنا را بر حسب  هاي نوري نيمبراي هر كدام از محفظه. تر باشد پهناي نواحي مختلف آن كم است كه اختلاف در نيم

تر  تر و يكنواخت منحني كمتر باشد، آشكارساز همگنهرچه شيبِ ). 5ل شك(كنيم  فاصله از مركزِ سوسوزن رسم مي
 10پهنا بر حسب فاصله از مركز سوسوزن براي ارتفاع  آمده است، شيب منحني نيم 1ل همانطور كه در جدو. است
   . متر از بقيه بيشتر است سانتي

          نتيجه گيري
يِ تعداد  به خاطر كاهش قابلِ ملاحظه cm40و  cm30است، ارتفاعِ  هايي كه انجام شده با توجه به آزمايش    

ي بدين ترتيب ارتفاعِ مناسب براي محفظه .شوند يكنواختي كنار گذاشته ميغير به خاطرِ cm10رخدادها و ارتفاعِ 
  . آيد دست مي متر به سانتي 20نوري 

 ها مرجع

1. M. Bahmanabadi; et. al.; “comparison of the performance of various light enclosures of 

extensive air shower experiments”. Experimental Astronomy; 8:211-229; (1998) 
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  f(R)در نظریه یکپارچه تورم و انرژي تاریکف یتوص

سیمین، سالارپور
1   

عمت الهن، یاضیر
2

1،2
رازیدانشگاه شیرونیحان بیک و رصدخانه ابوریزیبخش ف

  چکیده

از بین پیشنهادات بسـیار بـراي اصـلاح نظریـه     . اخیراً نظریه هاي گرانش تصحیح شده مورد توجه فراوانی قرار گرفته است

 چنـد در . تاریخچه طولانی دارنـد f(R)ياینشتین، نظریه هاي شامل ثوابت انحناي مرتبه بالا، به خصوص نظریه هاگرانش 

سال اخیر کشف انبساط شتاب دار عالم، انگیزه جدیدي براي مطالعه این نظریه ها ایجاد نموده که به نتایج جالبی نیز رسیده 

.بررسی می کنیمرا تورم و انرژي تاریک کپارچه کردن یينهیزمدر f(R)در اینجا، کاربرد نظریه گرانش. است

  قدمهم

[1]گرانشی تاریکانرژيجالبخاصیت. تاریک استانرژيبرايی خوببسیارتصحیح شده جایگزینگرانش
تغییر .شودکنونی عالم معرفیشتابتوصیفبرايمنفیفشارباغریبیمادهبه کمک آن، نیاز نیست  کهاین است

  .[2]جهان توضیح داده می شوددر دوره تحولگرانشییک نظریهتغییر خواصباتند شوندهبهانبساط کند شونده

به خوبی جواب  منظومه شمسیآزمون هايبه  کهپیشنهاد شده است f(R)گرانش تصحیح شدهیک [3]، دراخیراً

با داده هاي مشاهداتی با همان دقت نسبیت عام  مؤثر می شود کهCDMدوره بهمنجرتئورییچنین. داده است

)GR (حاضرکاردر. شناسی توافق داردبا حضور ثابت کیهانf(R)که تورم  می کنیم انتخاب يرا به گونه ا
2R  را با

فانتوم گذرا/کوئینت اسنسوارد دوره با بازسازي مؤثر کنش،می تواندنظریه ايچنین.کندیکپارچه CDMدوره

  .شود

  

  پتانسیل بر حسب میدان اسکالر

)حالت خاصی از توابع  نجایمدل انتخابی در ا ) ,( 0, 0)nf R R R n    [4] تابع مورد نظر به . است

  :شود یف میتعرصورت زیر 

)1(                                                                                                           
2( )f R R R    

  :[5]گیریمبدر اینجا تبدیل همدیس زیر را در نظر  اگر.هستند اعداد ثابت و  در تابع فوق

)2 (                                                         ( ) , ( )g g f R g g f R             

  :در فرمالیسم متریک داریمf(R)براي گرانشآنگاه

)3 (                                                                 

2

3
2

( ) ( )
( ) , ( )

2 ( ( ))

Rf R f R
f R e U

f R


 


   





  

  :به دست می آید) 1(تابع  يبرا) 3(با توجه به معادلات 

)4  (                                                                    

2
2 3

2

( )
1 2 , ( )

2(1 2 ( ))

R
R e U

R
   

 


  








  

1kدر این معادلات  اگر.قرار داده شده استR بر حسب را  میم آنگاه داریآوربه دست:  

)5(                                                             
2 3 2 3 2

2 2 3

1 ( 1 ) 4
( ) , ( )

2 8

e e
R U

e

 



 
 

     
 

 


   

به صورت  لین پتانسیا. ایجاد کرد هاي تورم و انرژي تاریکدوره  يبرا یمناسبمی توان پتانسیل  و  با تنظیم 

  :رسم شده است 1در شکل  نمادین براي مقادیر زیر

)6(                                                                                                          1 , 0.01     
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)نمودار پتانسیل : 1شکل )U   بر حسب میدان اسکالر  تابع

2( )f R R R    1با فرض, 0.01      

  حل معادله تعمیم یافته فریدمان 

0با فرض . می پردازیمf(R)[5]در گرانشدر این بخش به حل یکی از معادلات تعمیم یافته فریدمان  
  :داریم) خلاء(

)7(                                                                                                     23 3
2

Rf f
f H Hf

      

)اگر توابع موجود در رابطه فوق را بر حسب )a t م داشتیخواه ،میکن يگذاریبه دست آورده و جا:  

)8(               
4 2 2 2

( ) ( ) ( ) ( ) ( ) ( ) ( )
54 3 36 18 36 0

( ) ( ) ( ) ( ) ( ) ( ) ( ) 2

a t a t a t a t a t a t a t

a t a t a t a t a t a t a t
   
              

                   
             

        

): به راحتی به دست می آید) 8(له تنها یک جواب دقیق معاد ) ta t Ae ، در آن کهA  با  و مقدار آنثابت

6توجه به شرایط قابل محاسبه است و     . با توجه به این جواب، اسکالر ریچی به صورت یک عدد ثابت

(مثبت به دست می آید
212 2R     .( جواب هاي دیگر معادله)به صورت دقیق قابل بررسی نیستند ولی ) 8

  .به دست می آید 2به صورت نمودار شکل ییجواب ها مناسببا توجه به حل عددي این معادله با اعمال شرایط اولیه 

  

  
)نمودار : 2شکل )a t  بر حسبt  1با فرض ) 8(حاصل از حل معادله ي, 0.01      

حالت نمودار به گونه ایست که چهار دوره را به نمایش می گذارد، قسمت هاي ابتدایی و انتهایی نمودار تقریبا به 

توان آن ها صورت نمایی رشد می کنند و دو قسمت میانی انحراف آشکاري را از رشد نمایی نشان می دهند که شاید ب

  .را به دوران غلبه تابش و ماده نسبت داد

,اگر مقادیر    به گونه اي انتخاب شوند که ضرب آن ها برابر با
112.5 10   گردد آنگاه با توجه به محاسباتی

)که براي رسم نمودار در مراحل قبل انجام دادیم نمودار  )a t  بر حسبt به صورت زیر در می آید:  
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)نمودار : 3شکل )a t  بر حسبt با فرض ) 8(ي حاصل از حل معادله
112.5 10    )و نمودار ) منحنی پر رنگ( )a t بر حسب

t ي حاصل از معادله
2 3( ) 255a t t)منحنی خط چین(  

مشاهده می شود دو منحنی در قسمت هاي فوقانی به سمت هم میل می کنند، به عبارتی  3همان طور که از شکل

)ک در زمان هاي کوچ. دوره تسلط ماده با توجه به این مقایسه قابل تشخیص است 0)t   انحراف از رفتار مربوط

  .غالب قابل توجه است- به ماده

)نمودار : 4شکل )a t  بر حسبt با فرض ) 8(ي حاصل از حل معادله
112.5 10    )و نمودار ) منحنی پر رنگ( )a t  بر حسب

t ي حاصل از معادله
1 2( ) 3350 850a t t  )منحنی خط چین(  

هم مشاهده می شود که دو منحنی در قسمت هاي میانی روي هم قرار می گیرند، به عبارتی دوره تسلط  4از شکل

  .ه به این مقایسه قابل تشخیص استتابش با توج

  

)(و پارامتر معادله حالتپارامتر هابل  )H t و( )effw t(
  

  :دست آوردبه ) پارامتر هابل(H(t)بر حسبتوان  یرا م) 8(معادله ن یهمچن

)9(                                            2 2 23 ( ) 108 ( ) ( ) 36 ( ) ( ) 18 ( ) 0
2

H t H t H t H t H t H t   
        

)به همان شیوه که نمودار  )a t  بر حسبt رسم شد، معادله را به صورت عددي حل نموده، نمودارH(t) بر حسب

t را رسم می کنیم.  

)نمودار : 5شکل )H t  بر حسبt  1با فرض ) 9(حاصل از حل معادله ي, 0.01      
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در زمان هاي اولیه مقدار تقریبا ثابتی را دارا بوده H(t)همان طور که در نمودار سمت راست مشاهده می شود

را نیز H(t)حالت نزولی تابع. در زمان هاي اخیر کاملاً مشهود استH(t)در نمودار سمت چپ نیز ثابت بودن. است

  .ي میانی تسلط تابش و ماده نسبت دادمی توان به دوره ها

  [5]پارامتر معادله حالت يبرا ریز حال با توجه به رابطه

)10(                                                                  

2 1
( ) 2 ( )

2

3
2

eff
eff

eff

R f HRf Rf f Rfp
w

Rf f
HRf

      
   

  



  

توان یم
effw  از آنجا کهنمودرا حساب ،H(t)را برحسب) 10(لاً به دست آورده ایم اجزاء رابطه را قبH(t)

محاسبه می کنیم سپس 
effw را با توجه بهH(t)بنابراین.به دست می آوریم:  

)11   (                    

4 2 2

4 2 2

72 ( ) 24 ( ) ( ) 72 ( ) ( ) 30 ( ) 12 ( )
2

72 ( ) 72 ( ) ( ) 36 ( ) ( ) 18 ( )
2

eff

H t H t H t H t H t H t H t
w

H t H t H t H t H t H t

    

   

     


   

   

  

  

)نمودار  )effw t  بر حسبt نیز به صورت زیر در می آید:  

)پارامتر معادله حالت نمودار: 6شکل )effw t  بر حسبt  1با فرض ) 11(حاصل از حل معادله ي, 0.01      

دار داریم اط شتابشکل بالا کاملاً مشخص می کند که در زمان هاي اولیه و اخیر که انبس
effw  را  - 1مقدار ثابت

از نمودار اخیر پیداست که در فاصله زمانی بین دو دوره تورمی، با رفتاري نوسانی مواجهیم که بی . دارا می باشد

  .شباهت به نوسانات میراي پس از تورم در سایر مدل هاي تورمی نیست

  

  نتیجه گیري

نمودارهاي مربوط به  و اره چگونگی یکپارچه کردن تورم و انرژي تاریک صحبت به میان آوردیمدرب ن مقالهیادر 

البته باید متذکر شویم که این . نتایج به دست آمده را با توجه به شرایط اولیه اي که در نظر گرفته بودیم رسم کردیم

 ی را در بر می گرفتند که با توجه به امکاناتي وسیعنمودارها بر اساس مقادیر واقعی نمی باشند زیرا اعداد گستره

پس با توجه به این که در محاسبات انجام شده . دقیق امکان پذیر نبود به یک مدل واقع گرایانه و دستیابی، يمحاسبه ا

ی فازهاي مختلف کیهان را توصیف نماید، مقادیر عددي سعی ما بر آن نبوده که مدلی به دست آوریم که به طور کم

( )w t وH(t)براي رسیدن به یک مدل واقع گرایانه تر، لازم است که . را در این نمودارها نمی توان جدي تلقی نمود

)و رفتار متوسط  انتخاب شوند يمشاهده ا يتوجه به داده هاپارامترهاي مدل با  )w t   در یک بازه زمانی طولانی

)1نسبت به مقیاس زمانی انبساط یا (و کوتاه ) وره تناوب نوساناتنسبت به د( )H t ( مطالعه قرار دهیمرا.  
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Abstract. We address the oscillation in chromospheric jet observed by Hinode/SOT 

and other X-ray jet observed by XRT telescope. Our aim is to investigate an 

incompressible X-point and the dynamical processes that occur during the magnetic 

reconnection. The viscous effect is considered on magnetic reconnection in closed line-

tied magnetic X-shape nulls. 

We perform an MHD simulation in 2D by solving the viscoresistive MHD equations 

with the tracing of velocity and magnetic field, and it found qualitative agreement 

oscillatory (or non-oscillatory) behavior with the Hinode observations. These results 

suggest that the viscous effect may be an important role in oscillation of magnetic 

reconnection. 

Key words. MHD oscillation– Sun: chromosphere- Sun: corona- reconnection jet.  

 

 

1. Introduction 

Magnetic reconnection is a very dynamic processes and the most fascinating plasma 

processes which we can observe in the solar atmosphere and observable in a wide range 

of wavelengths. Introductions into magnetic reconnection in the solar corona can be 
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found in textbooks (Priest & Forbes 2000, Aschwanden 2009), or in the recent review 

articles (Hood et al. 2002 and McLaughlin et al. 2010). 

A number of recent studies deal with chromospheric reconnection processes that 

subsequently contribute to corona heating and either by propagating MHD waves near 

null points (location in the field where the magnetic field, and hence the Alfven speed, 

is zero) of magnetic fields (Litvinenko and Craig 1999, Sakai et al. 2002 and Shibata et 

al. 2007). 

Historically, much theoretical effort has been done and expended in constructing 

analytic models of the reconnection oscillatory aspect related to the MHD waves, the 

pioneering works of Criag and McLymont 1991; Richard and Titov 1996; McLaughlin 

and Hood 2005; Craig et al. 2005 and McLaughlin et al. 2009. 

Since the discovery of quasi-periodic propagating oscillations with non-regular periods 

of order 2 to 10 minutes and damping times of several tens of minutes in radio, optical 

and X-ray emission of solar flare like reconnections (Kliem et al. 2000; Ofman and Sui 

2006; Inglis and Nakarikov 2009), they have almost interpreted as evidence for 

propagating magnetoacoustic waves. 

Ofman et al. (1991) investigated the viscoresistive MHD equations and found that the 

beams in the vicinity of current layers can lead to the onset of Kelvin-Helmholtz 

instability and to overstable (i.e. oscillating) modes. 

Hasam (1992) and Ofman et al. (1993 and 1994) have also investigated the normal 

mode solutions for both m=0 and 0≠m  modes with resistivity and viscous effect 

included. Craig et al. (2005) demonstrated that viscosity can indeed have a profound 

effect on the dynamics of magnetic reconnection.  They point out that viscosity can 

dissipate not only the kinetic energy but also a significant fraction of magnetic energy. 

So the free magnetic energy is dissipated by oscillatory reconnection. 

Recently, an example of oscillatory reconnection was detailed by Murray et al. (2008), 

they found that a series of reconnection reversals (or oscillatory behavior) takes place, 

during each burst the gas pressure gradient in reconnection site must be balanced by 
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Lorentz force, the Lorentz force is generated by the combined force of the magnetic 

pressure gradient acting towards the magnetically depleted current sheet and the 

magnetic tension force pulling the curved fieldlines away from the current sheet and 

reversals. 

 

2. Hinode Observations 

2-1  Data reduction and Image processing. 

 The Hinode SOT (SOT is poised to address many fundamental questions about solar 

magneto-hydrodynamics) data taken above the solar limb have been used to study the 

dynamical nature of the cool jets. HCaII data used in this study are from the Broadband 

Filter Imager (BFI) of SOT and the Hα data are from the Narrowband Filter Imager 

(NFI) (Tsuneta et al. 2008). 

The observations were performed in continuous fashion over several minute with 

different cadence of 20 sec at the diffraction limited resolution of 
D

λ  or 0//.16 (120km) 

using a 0//.054 pixel size on filtergrams of the HCaII line and approximately two times 

worse for Hα (Tsuneta et al. 2008): the spatial resolution with the diffraction limit is 

now 0//.33 (250km) and the scale is 0//.08/pixel (see Figure 1). 
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Figure 1. Negative HCaII and Hα images showing a typical cool jet; the 

simultaneously obtained Hα image is shown inserted in the Ca line Image; times are 

shown in UT (left vertical thin line is due to the CCD two parts). 

 

The size of all images which were used here is 1024×512 pixels2 (Hinode read out only 

the central pixels of the detector to keep the high cadence within the telemetry 

restrictions) thus covering an area of (FOV) 111//×56//. 

The Hinode SOT data were calibrated with standard ‘fg_prep’ of the SSW software 

(Shimizu et al. 2008). 

A superior spatial image processing for line-like or aligned features is obtained using 

the mad-max algorithm (Koutchmy & Koutchmy 1989). The mad-max operator acts to 

enhance the finest scale structure substantially. The mad-max filter is a weakly 

nonlinear modification of a second derivative spatial filter. Specifically, it is where the 

second derivative has a maximum when looking along different directions. The 

behavior of the mad-max qualitatively resembles the second derivative, but the strong 

selection for the direction of the maximum variation substantially enhances line-like 

structure. It appears to reduce blending between crossing threads superposed along the 
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line of sight. The algorithm, as originally proposed, samples the second derivative in 

eight directions, but the directional variation of the second derivative was generalized 

to a smooth function with a selectable pass band spatial scale for this work (for more 

details see the November & Koutchmy 1996).  

Spatial filtering using “mad-max” algorithms clearly shows relatively bright radial 

threads in the chromosphere as fine as the resolution limit of about 120 km.   

 

2-2 Event Description 

The brightening of several loop system at the edge of a sunspot was observed by SOT 

for about two-three hours on 2007 July 08, between about 00:34 and 03:11 UT. The 

dynamic evolution described in the following lasted about one hour, ending at 02:05 

UT.  

Figure 2 & 3 show snapshots outlining the main feature of the jet in both HCaII and Hα 

lines simultaneously, at about 01:14 UT, when the jet spine part becomes visible. The 

red dashed lines denotes the average axis of the jet (including the interchange space) 

and the double short blue lines show two different heights with distance of 3 Mm, 

which henceforth are denoted as  layer I & II and indicate the location on the jet where 

its transversal displacement is further analyzed. 

At about 01:25 UT, the jet becomes more dynamic and it seems that two or three null 

points appear close to each other. They appear to have different brightness and 

collectively exhibit a small scale anemone jet-like shape as defined by Shibata, or an 

Eiffel tower shape as defined by others. 

The observation suggests that the dynamic phenomena were caused by the interaction 

of newly emerging flux in the arcade like field near the active region. The long-lived 

phenomenon concentrates in the vicinity of the sunspot, which would have multiple 3D 

null points during the event. The jet-like event emerged as a brightening propagating 

along the spine and the slingshot behavior is clearly seen in figure 7; it can be 
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understood by means of models of magnetic reconnection between small emerging 

bipole. 

This whip-like motion with brightening also include a small amplitude transversal 

oscillation which maybe related by means of magneto acoustic wave similar to a 

propagating kink or an Alfven wave. 

 

Figure 2. Selected snapshots of negative and mad-maxed images from the SOT 

(Hinode)  broadband HCaII filter observations (10×25 arcsec2) at different times (01:14 

to 2:14 UT). The spine axis (includes interchange space) are denoted by dashed red 

line. Blue line is plotted at upper of reconnection site position in all images to outline 
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the oscillatory transverse motion and displacement of its central part. See the text for 

details. 

 

 

 

The XRT images presented in this study (fig. 2) are take with the Ti-poly filter and 

have field of view (FOV) of 251251 ′′×′′ , the spatial resolution is around 2 ′′  

( 1032.1 −′′ pixel ). 

The Hinode XRT data were also calibrated with standard ‘xrt_prep’ software (Shimizu 

et al. 2008). 

 

 

Figure 3. Negative and mad-maxed X-ray images showing the jet evolution on 14 

March 2009. 
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3. Basic equations and simulation method 

We solve the time dependent viscoresistive MHD equations on a rectangular bounded 

two-dimensional domain (Gunzburger and Trenchea 2005). With these assumptions the 

basic dimensionless form of equations for a viscous incompressible resistive fluid: 
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Where V is the plasma velocity, B the Magnetic induction (usually called the magnetic 

field), P is the plasma pressure,    all variables are normalized by asymptotic Alfven 

velocity 
2
1

00

0

)( ρµ

B
VA =  of the configuration at t=0 and 17

0 104 −−×= Hmπµ  

magnetic permeability, time is measured in units of the Alfven time 
A

A V

l
=τ  and l is 

the typical length of current layer half-width.  η  is the magnetic diffusivity and 

normalized by AlV0µ , then the magnetic Reynolds number (Lundquist number) is 

given by 1−=ηmR (it is a measure of the strength of the coupling between the flow and 

magnetic field) and the Reynolds number 1−=υeR  (where ν  is the scalar kinetic 

viscosity), 
me RR

Ha
S =  (where Ha is the Hartman number and representing the ratio of 
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magnetic to viscous diffusion forces), we take the equilibrium density to be uniform, 

i.e. 0ρρ = . Note that the scalar classical viscous term used here is not the most 

appropriate for solar corona, the viscosity should takes a non-isotropic tensor (Craig 

2008). 

Let us now introduce the vector potential A, can be written AB ×∇= , and in two 

dimensions we have ),0,0( zAA = . Thus we have  

)0,,( zxzyz AAeAB −∂−∂=×∇=  

For an initial equilibrium potential field of the form ),(0 xyB =  in Cartesian 

coordinate, we have  

).(
2
1 22

0 yxA −−=  

The uniform boundaries are closed x, y and for convergence checking has been carried 

out by looking at normalized difference in successive iterates in a domain with 

2)64( gridpoints.   

 

4. Results and Discussion 

In this section, we describe our numeric results and compare them with the XRT and 

SOT observations. Figure 4 shows the field line topology (green) at a stage of X-null 

point formation, and the background contours of absolute value of velocity are shown 

in red. 

The axis motions above the reconnection site across the oblique blue line was shown in 

time-slice diagram in figure 5. 
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Figure 4. The magnetic field lines (green) near the reconnection site and the absolute 

value of velocity V .  

 

The axis motions above the reconnection site across the oblique blue line was shown in 

time-slice diagram in figure 5. 
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Figure 5. 

 

This figure demonstrates quasi-periodic oscillatory behavior which related to the 

viscosity effects. Left panels (fig. 5-a) shows the behavior of the jet axis perturbation 

when 310=eR  and 410=mR  (or 001.0=ν  and 0001.0=η ). The red crosses show 

the exact position of jet axis, if the resistivity is increased ( 310== me RR ) the 

oscillatory aspect will be appearing (fig. 5-b) and it was clearly seen in the right panel 

(fig. 5-c) for 310=eR  and 10=mR . 

The oscillation and decay disturbance of total energy (magnetic and kinetic) for the 

cases corresponding to the figure 5 was plotted in figure 6 respectively. 
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Figure 6. Energy fluctuations for different values of Reynolds numbers ratio, vertical 

axes show the value of the global energies (E) respect to the initial equilibrium ( 0E ), 

horizontal axes are time in the Alfvenic time-scale )( AT τ . 

 

The results show that the integrated energy changing for the MHD fluid is dependence 

to the ratio of the Reynolds numbers, when this ratio 
e

m

R

R
is large ( 1>> ), we see a 

rapid decay in the integrated energy (fig. 6-c), and by increasing in this ratio a typical 

oscillation will be occur and the decay time is slower (fig. 6-a & b). 

Figure 7 is time/slice diagrams which show two temporal sequences of displacements 

corresponding to the axis of the jet (across the blue line in figure 4). In this diagnostic 

diagram we find that points on the jet spine axis oscillate transversally with time; in 

addition the average transverse motion around the central longitudinal spine axis show 

a whip-like motion from left-to-right in both layers, but XRT data we could not find 

any displacement of jet axis.  

 

Figure 7- “Time slice” images in Ca H II line, produced using Hinode observations. 
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5. Conclusions 

We find oscillatory reconnection in the adopting simulation and present Hinode SOT 

and XRT observations of solar atmospheric two layers: (i) chromospheric which was 

seen in cool Ca II H line and (ii) coronal hole region in X-ray hot emission line. 

The x-ray jet in corona does not show any oscillation along the spine axis of jet or 

intensity flux, the spine is moving like as whip-like motions from left to right (Filippov 

et al. 2009), and seems it’s damping is monotonic decay. This monotonically damping 

confirms with our simulation results for corona condition where the Reynolds numbers 

ratio is much greater than one (fig. 6-c). 

For chromospheric dense and cool jet, displacement of ejected plasma flow is seen in 

fig. 7, this time-slice diagram shows quasi-periodic oscillation, this oscillatory behavior 

was predicted by the simulation result for 1<<
e

m

R

R
 (fig. 6-a) and for this condition the 

energy damping shows a slowly decaying.  

We know that the azimuthally symmetric (m=0) modes are the only modes associated 

with topological reconnection and it is shown that reconnection can only occur in the 

case of purely radial disturbances and allows a finite current parallel to the spine at the 

neutral point (Craig & Watson 1992). 

From the analysis by Rickard & Titov (1996) it is clear that the m=1 mode (current 

accumulation in separator plane) is the most likely mode to naturally occur for the 

axisymmetric single null point. There are two ways to generate this mode, tilting and as 

a result in current accumulation in the separator plane for a time interval that is related 

to the transient time of the driver, but for the double nullpoint it is only possible to 

perturb each null with a pure m=1 mode by perturbing the spine axis. 
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From theoretical interpretation point of view for non-reconnective modes (m>0) 

include the scalar fluid viscosity, the fundamental oscillation period mA RT ln
2
1)( ≈τ  

(Hasam 1992; Craig and Mclymont 1991), and therefore, the Alfvenic time scale as 3 s 

for corona and about of ten times more for chromosphere layer. And we know that the 

dissipation rate depends to the magnitude of the dissipative coefficient, thus for 

em RR <  the problem is dominated by mRln , and for me RR <  it is dominated by 

eRln . 

Craig et al. (2005) show that viscous and resistive terms are capable of balancing the 

Lorentz force and advection, respectively. So the Lorentz force acting on the plasma 

can be diminished by viscosity and the global decay is restricted by the damping of 

magnetic field energy on the resistive time scale, our results confirm with this 

statement. 

We rewrite the equation of motion as  

visct FBJPV +×+−∇=∂ρ  

We neglect gravity, which is exactly zero when we consider the horizontal pressure 

balance. The right hand side can be written as  

)).(
3
1().(

4
1)

8
( 2

2

VVBB
B

P ∇∇+∇+∇++∇− ρν
ππ

 

direction of first term at the reconnection phase towards to the origin of reconnection, 

where the magnetically depleted magnetic tension (second term) and viscosity force 

directions toward to the outside of diffusion region. 

 When em RR >> (or νη << ), the last terms of this equation is increased dramatically, 

so the balancing between the tension force and the gradient of total pressure is 

disestablished suddenly, and leads to the fast burst to the outward of diffusion region. 

This condition could reverse when the viscosity coefficient is not very large, when the 

νη ≈  evidently provides a transition between the regimes of oscillatory and fast 
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decay. Almost the diffusion skin depth defined as 2
1

η≈ , then for νη >> , after the first 

burst, the total pressure and tension force could be balanced again at the boundaries and 

the tension force will be marginally larger again, and the newly reconnected is 

reversed.  

However, further work is needed and the new SDO mission data could help to develop 

and generalize the model. 
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The Equilibrium Structure of Prolate Magnetized Molecular Cores with Polytropic
Equation of State

Mohsen Nejad-Asghar and Elham Ghahremani
Department of Physics, Universiy of Mazandaran, Babolsar, Iran

The structure of molecular cloud cores supported by thermal pressure and a poloidal magnetic
field is reinvestigated in the magnetohydrostatic and axisymmetric approximation with polytropic
equation of state. We adopt a reference state consisting of a uniform sphere threaded by the uniform
background field, then the effects of polytropic index on core shapes are investigated. The results
show that the polytropic equation of state implies more molecular cloud cores appear in the oblate
configuration.
PACS numbers: 98.38.Dq

I. INTRODUCTION

The study of dense molecular cloud cores are of
paramount interest because they are the sites where stars
form (see, e.g., [1,2], for reviews). In situations where
other physical effects in comparison with gravity and
thermal pressure can be neglected, these cores have been
modeled as isothermal spheres in hydrostatic equilibrium
bounded by an external pressure, known as Bonnor-Ebert
spheres. For some objects, such a model offers remark-
able agreement with observation [3–7]. However, sur-
veys of large samples of dense cores in dark clouds re-
veal that spherically symmetric cores are the exceptions
rather than the rule. The projected aspect ratios can sig-
nificantly differ from unity, making the intrinsic geometry
even more elongated [8,9]. If we assume these cores are
axisymmetric and are randomly oriented in the sky, sta-
tistical analysis suggests many of them are prolate [8,10].
On the other hand, oblate shapes may fit better with the
observed distribution of shapes for intrinsically triaxial
cores [11,12].

The formation of prolate cores presents certain theoret-
ical challenges. If the formation history of these cores is
dominated by quasi-static contraction regulated by am-
bipolar diffusion, the resulting geometry is a sequence of
oblate spheroids [13–16]. This is a natural outcome since
matter can contract freely along the field lines, but must
overcome the additional magnetic pressure and tension
perpendicular to them. The inclusion of rotation pro-
duces even flatter morphologies, but there is little obser-
vational evidence supporting the view that rotation is im-
portant for cores [17]. A helical magnetic field was used
by [18] and [19] to explain the prolate cores to produce a
large range of aspect ratios consistent with observation.
Here, the hoop stress generated by the toroidal field com-
ponent facilitates the confinement of matter toward the
axis. However, the presence of toroidal fields requires a
current flowing along the symmetry axis, which is diffi-
cult for astrophysical systems to realize. We note that

[20] were able to obtain both prolate and oblate cores
with only a poloidal field by specifying the shape of the
core and solving for the mass-to-flux ratio after an equi-
librium had been found. In this case, the mass-to-flux
ratios are distinct for the two types of cores. Recently,
the structure of molecular cloud cores supported by ther-
mal pressure and a poloidal magnetic field has been rein-
vestigated in the magnetohydrostatic and axisymmetric
approximation by [21]. The solutions for prolate config-
urations were found to be relevant for the lower masses
than for their oblate counterparts.

In this research, we develop the work of [21] to reexam-
ine the structure of molecular cloud cores, but with poly-
tropic equation of state. We want to investigate the effect
of polytropic index on the structure of molecular cloud
cores. The finding of this work can be used for interpret-
ing the morphology of pre-stellar cores. The theoretical
framework including the assumptions and equations of
the model are described in §2. The method of solution
and the numerical results are presented in section 3.

II. FORMULATION OF PROBLEM

For mathematical tractability, the figures of equilib-
rium are restricted to be axisymmetric and described in
cylindrical coordinates ($, z). Consider a cloud core de-
scribed by an polytropic equation of state P = Kργ ,
where P , ρ, and γ are the pressure, density, and poly-
tropic index, respectively. Let this cloud be embedded in
an environment characterized by a large scale background
magnetic field B0 = B0ẑ and an external pressure Pext.
Pressure equilibrium requires the cloud to have density
ρ0 = (Pext/K)1/γ on its surface. From these parameters,
along with the gravitational constant, G, the units of
length, density, pressure, gravitational potential, mass,
magnetic field, an magnetic flux are taken as

l0 ≡
√

K

4πGρ2−γ
0

, ρ0, Pext, Kργ−1
0 ,

1
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M0 ≡ 4πρ0l
3
0, B0, Φ0 ≡ 2πB0l

2
0,

respectively. For typical isothermal cores with γ = 1,
if we take K = 0.04, Pext = 10−12dyne cm−2, and
B0 = 20µG, then l0 = 0.14pc, ρ0 = 1.5 × 103mHcm−3,
M0 = 1.3M¯, and Φ0 = 2.5µGpc2, where mH is the
mass of a hydrogen atom. In these units, the magneto-
hydrostatic equilibria are governed by Poisson’s equation
for the gravitational potential, V, as

∇2V = ρ, (1)

the divergence free condition of the magnetic field

∇.B = 0, (2)

and the force equation

0 = − γ

γ − 1
∇ργ−1 −∇V + (βρ)−1(∇ ×B) ×B, (3)

In the last equation, β ≡ 4πργ
0K/B0

2. The other two
equations of magnetohydrodynamics (MHD), the conser-
vation equation, and induction equation are identically
satisfied for ∂t = v = 0.

The divergence free condition on the magnetic field
can be satisfied using the flux function Φ =

∫
B.ez$d$

(recall a factor of 2π has been absorbed into the unit
of flux). An axisymmetric and purely poloidal magnetic
field can be uniquely specified by the flux function as

B = $−1∇Φ× eϕ. (4)

In this case, B is everywhere tangent to the contours
of Φ. In terms of the flux function, the force equation
becomes

0 = −∇ γ

γ − 1
ργ−1 −∇V + (βρ)−1∇.($−2∇Φ)∇Φ. (5)

The force equation can be projected along the magnetic
field to obtain B.∇h = 0, where

h =
γ

γ − 1
ργ−1 + V, (6)

is the specific enthalpy. This implies that h($, z) = h(Φ)
is a function of Φ alone. The component of the force
equation perpendicular to the magnetic field, governs the
spatial distribution of field lines, and it can now be ma-
nipulated to read

∇.($−2∇Φ) = −βρ
dh

dΦ
. (7)

To close the system of equations, we impose the integral
constraints that the mass in each flux tube is conserved,
and is given by

∫ Z(φ)

0

ρ$

[
∂$

∂Φ

]

z

dz =
dm

dΦ
. (8)

In the above equation, the z integral is performed over
constant Φ, and dm/dΦ is the known differential mass-
to-flux ratio, obtainable from either observation or an
evolutionary calculation. The core surface, described by
Z(Φ), is a free internal surface of the problem. To deter-
mine the location of the core boundary and the specific
enthalpy, we note that h = γ

γ−1 + V |z=Z because ρ = 1
on the surface. Once V is known, both h and Z can be
determined by solving the equation

∫ Z(φ)

0

γ − 1
γ

(h− V )
1

γ−1 $
d$

dφ
dz =

dm

dφ
(9)

along each flux tube.

III. NUMERICAL METHOD AND RESULTS

Our numerical scheme for constructing solutions is an
iterative procedure similar to that of [13] and [22]. For
definiteness, we adopt a differential mass-to-flux ratio
corresponding to a reference state consisting of a uni-
form sphere threaded by the uniform background field.
If the total mass of the core is Mc, and total trapped flux
is Φc, then

dm

dΦ
=

3Mc

2Φc

√
1− Φ

Φc
. (10)

This configuration was termed parent cloud, and serves as
the initial trial solution. Starting with the parent cloud,
h and Z(Φ) are computed from equation (9), which allows
a calculation of the source functions in equations (1) and
(7).

In the magnetically regulated star formation paradigm,
a key parameter is the total mass-to-flux ratio, λ =
β1/2Mc/Φc (or in conventional unitsλ = 2πG1/2Mc/Φc).
The supercritical clouds with λ > 1 are capable of contin-
ued contraction leading to star formation, while the sub-
critical clouds with λ < 1 are not. Through a process of
natural selection, modern day molecular clouds are most
likely to be in a marginally critical state [23]. Clouds with
λ >> 1 would have collapsed to form stars, while those
with λ << 1 would have evolved to the diffuse interstel-
lar medium. These theoretical arguments are consistent
with the finding of [24] who estimated λ ∼ 2 in the cores.
Thus, we argue that instead of fixing the total flux, as in
[13] and [22], a more convenient parametrization would
be to vary the total mass while maintaining an order
unity value of λ.

The solution space is three dimensional, parameterized
by λ, β, and Mc. However, for values of λ ∈ [0.1, 7] and
Mc < 20, the solution is approximately degenerate. With
α ≡ λ/β1/2 ≡ Mc/Φc held fixed, varying β by two orders
of magnitude only introduces less than a 1% change to

2
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the equilibrium solutions, indicating the relative insensi-
tivity of the magnetic field strength in this parametriza-
tion. We shall thus use α and Mc as our basic parameters
when discussing the numerical results.

Of primary interest in this study is the core shape. The
aspect ratio of the cores are illustrated in Fig. 1 versus
to Mc for different values of the free parameter α and
polytropic index γ. Here, the aspect ratio is defined as
the ratio of the radial extent to the vertical extent of the
cloud core surface. An important feature to note is that
for fixed α, there exists a critical mass Mc below which
the core takes a prolate shape.

It can be seen that for γ = 1 the prolate configurations
are restricted to low core masses, while for γ = 7/5 the
core shape inclines to the oblate configuration. Physi-
cally, this inclination to oblate form is from increasing of
thermal pressure, which arises from increasing of poly-
tropic index. Thus, the polytropic equation of state im-
plies that more molecular cloud cores appear in the oblate
configuration.
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FIG. 1. Core aspect ratios versus mass for isothermal case

with γ = 1 (dash), and polytropic state with γ = 7/5 (solid).
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Evidences to the Pulse Like Origin of Solar Spicules

Ebadi, H.1
1Department of Astrophysics, Faculty of Physics, University of Tabriz, Tabriz, Iran

We analyzed Hiode/SOT observations of limb spicules and showed that there are double spicules
which can be counted to the pulse like origin of them. We plotted length, height and the distance
between double spicules during time. The observed values are in well agreement with recent ob-
servations of type I spicules. The double structures may arise when the up going chromospheric
material produced by initial shock, coming back because of gravity while the second shock push up
the material.

PACS numbers: 05.10.-a ,05.10.Gg, 98.70.Vc

I. INTRODUCTION

The spicules were discovered almost 130 years ago but
they still remain as one of Solar Physics mysteries [1].
They are observable in Hα, D3 and Ca II H chromo-
spheric lines. The general properties of them can be
found in some reviews [2], [3] and [4]. Although dou-
ble spicules were observed by many authors [5] and [6].
but there are still no existing mechanisms that can ex-
plain them. [7] have proposed the magnetic reconnection
as a possible mechanism of them. [8] by performing 2D
numerical simulations of MHD waves and show that the
2D rebound shock model can explain double spicules.
In this paper we will use Hinode/SOT observations in
Hα line. The height, length and the distance between
two spicules will be plotted during time.

II. OBSERVATIONS AND IMAGE PROCESSING

We used a series of time sequence which were obtained
on 8 November 2007 around 15:49 to 16:01 UT with the
solar optical telescope (SOT) onboard Hinode. The spa-
tial resolution reaches 0.16 arc sec (120 km) and the pixel
size is 0.16 arc sec (∼ 120 km) in the Hα line (656.3 nm).
The images have a cadence of 16 seconds with an expo-
sure time of 0.3 seconds. We used the routines of ”fg-
prep”, ”fgrigidalign” and ”madmax” to reduce the im-
ages spikes and jitter effect and to align time series and
to enhance the finest structures, respectively.

III. RESULTS AND DISCUSSION

We analyzed the Hinode observations and the results
are presented in FIG. 1. The white arrows show the
two parts of the studied spicule. These two parts are
presented in all time series and we may say that they are
related to a one spicule. Height, length and the distance
between them coincide with type I spicules.

FIG. 1. 16 consecutive images of time sequence in Hα line
(from left to right and top to bottom). The white arrows
show the two components of a spicule.

In Figs 2, 3 and 4 we plotted length and the mean dis-
tance between two spicule parts. The length of spicules
are 4–10 arc sec which are longer than the values ob-
served with Ca II H-line. The mean distance between
two spicule parts firstly grows slowly but at the end of
spicule lifetime it grows fast up to 6 arc sec. Their treat-
ments are more or less periodic but their variations have
very weak correlation with each other.

IV. CONCLUSION

We used high resolution time series images of Hin-
ode/SOT in Hα (656.3 nm) line. The double structures
lengths show quasi–periodic variation during time. They
change from 4–8 arc sec during 700 s. Mean distance
between two spicules also has quasi–periodic variations.
Both length and the mean distance between two spicules
observed in Hα are higher than the values observed in Ca
II H-line. Such structures may arise when the up going
chromospheric material produced by initial shock, com-
ing back because of gravity while the second shock push
up the material. So, we suggest that this is the first sig-
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FIG. 2. The left part length variations of the spicule in the
time sequence in Fig. 1 with time.
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FIG. 3. The right part length variations of the spicule in
the time sequence in Fig. 1 with time.

nature of pulse like origin of double spicules.
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FIG. 4. The mean distance between two parts of the spicule
which is illustrated in Fig 1.
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Gravitational Baryogenesis

Kh. Saaidi∗ and A. Aghmohammadi†
Faculty of Science, Islamic Azad University,

Sanandaj Branch, Sanandaj, Iran

(Dated: April 5, 2011)

By using the interaction between derivative of Ricci scalar and baryon number current, a
mechanism for generating a baryon asymmetry is introduced in [5]. We investigated this mechanism
for a perfect cosmic fluid in the Bianchi type I universe. We find out the effect of anisotropy of
the universe on the baryon asymmetry for the case which the equation of state parameter, ω, is
dependent to time.

Keywords: Baryon Asymmetry; Baryogenesis.

PACS numbers:

I. INTRODUCTIONS

Theoretical prediction of antimatter is one of the most
impressive discoveries of quantum field theory which
made by Paul Dirac about 80 years ago [1]. Some scien-
tist thought that ”maybe there exists a completely new
universe made of antimatter” because they believe that
there is a symmetry between matter and antimatter. Our
present point of view on being symmetry between matter
and antimatter is very much different, even opposite. The
absence of γ ray emission from matter- antimatter anni-
hilation [2] and the theory of Big Bang nucleosynthesis
[3], the measurements of cosmic microwave background
[4], indicate that there is more matter than antimatter
in the universe. So that, we sure that antimatter exists
but believe that there is an asymmetry between matter
and antimatter. The origin of the difference between the
number density of baryons and anti-baryons is still an
open problem in particle physics and cosmology. Obser-
vational results yield that the ratio of the baryon num-
ber to entropy density is approximately nb/s ∼ 10−10.
Similarly, in [5], a mechanism for baryon asymmetry was
proposed. They introduced an interaction between Ricci
scalar curvature and any current that leads to net B−L
charge in equilibrium (L is lepton number) which dy-
namically violates CPT symmetry in expanding Fried-
mann Robertson Walker (FRW) universe. The proposed
interaction shifts the energy of a baryon relative to an an-
tibaryon, giving rise to a non-zero baryon number den-
sity in thermal equilibrium. The author of [6] studied
the some mechanism of baryon asymmetry which was
proposed in [5] for the case which the equation of state
parameter of the universe, ω, is dependent to time. Some
of another investigations about gravitational baryogene-
sis are done in [6], [7], [8], [9], [10], [11], [12].
In this paper, we study the gravitational baryogenesis

∗Electronic address: ksaaidi@uok.ac.ir
†Electronic address: a.aghamohamadi@iausdg.ac.ir

in the Bianchi type I universe. We assume the universe
is filled with to components of perfect fluid and study
this model for different cases. We will study the effect of
anisotropy and interaction between two different compo-
nents of perfect fluid on Ṙ and consequently on gravita-
tional baryogenesis.

II. PRELIMINARY

The gravitational field in our model is given by a
Bianchi type I metric as

ds2 = −dt2 + A2dx2 + B2dy2 + C2dz2, (1)

where, the metric function, A, B, C, being the function
of time, t, only.
We assume the matter is perfect fluid, then the energy
momentum tensor is given by

Tµν = (ρ + p)uµuν + pgµν , (2)

where uν is the four vector satisfying

uνuν = −1, (3)

and ρ is the total energy of a perfect fluid and p is the cor-
responding pressure. p and ρ are related by an equation
of state as

p = ωρ. (4)

One can obtain the Einstein field equations form the BI
space time as

8πGp = − B̈

B
− C̈

C
− ḂĊ

BC
, (5)

8πGp = − Ä

A
− C̈

C
− ȦĊ

AC
, (6)

8πGp = − B̈

B
− Ä

A
− ȦḂ

AB
, (7)
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8πGρ =
ȦḂ

AB
+

ȦĊ

AC
+

ḂĊ

BC
, (8)

where G is the Newtonian gravitational constant and
over-dot means differentiation with respect to t. Using
Eqs. (5-8), we can obtain the Hubble parameter as

H =
1
3
θ =

1
3
(
Ȧ

A
+

Ḃ

B
+

Ċ

C
) =

ȧ

a
, (9)

H2 =
1
3
(8πGρ + σ2), (10)

Ḣ = −4πG(ρ + p)− σ2, (11)

σ̇ + σθ = 0, (12)

where a = (ABC)
1
3 is the scale factor, and σ2 =

1/2σijσ
ij in which σij = ui,j + 1

2 (ui;kukuj + uj;kukui) +
1
3θ(gij + uiuj) is the shear tensor, which describes the
rate of distortion of the matter flow, and θ = uj

;j is the
scalar expansion . The equation of state parameter, ω,
can be expressed in terms of the Hubble parameter and
shear tensor as

ω = −1− 2(Ḣ + σ2)
3H2 − σ2

. (13)

We obtain the Ricci scalar as

R = 3H2(1− 3ω) + σ2(3ω − 1). (14)

By derivating of R and use of Eq. (11) and (12), it is
shown that

Ṙ =
√

3
M3

p

(1 + ω)(3ω − 1)ρ
√

ρ + σ2M2
p −

3
M2

p

ρω̇, (15)

where, Mp ' 1.22 ∗ 1019Gev is the Planck mass. If the
space time will be isotropic, σ = 0, Eq. (15) reduce to the
result of [6]. Also, if ω̇ = 0, only the first term reminds
and it is zero at ω = 1/3 and at ω = −1. Therefore
by taking into account ω̇, we have baryon asymmetry at
ω = 1/3 and at ω = −1, because ˙R 6=0

III. PERFECT FLUID WITH INTERACTION.

In the following we consider our study with universe
dominated by two interacting perfect fluids with equation
of states as

pd = γdρd, (16)
pm = ρmγm. (17)

We assume that the conservation relation of energy for
these two components are

ρ̇d + θ(ρd + pd) = Γ1ρd + Γ2ρm, (18)
˙ρm + θ(ρm + pm) = −Γ1ρd − Γ2ρm. (19)

where Γ1ρd + Γ2ρm is the source term of interaction and
Γ1 and Γ2 may be time dependent [14], [15], [16], [17],
[18]. Although Eq. (18), and (19) do not satisfy the
conservation equation, but we have

ρ̇ + θ(1 + ω)ρ = 0. (20)

Here ρ = ρd + ρm and p = pd + pm and

ω =
γd + γmr

1 + r
, (21)

where r = ρm/ρd. Using Eqs. (16-20), we obtain

ω̇ =
γ̇d + r ˙γm

1 + r
− (γm − γd)(Γ1 + rΓ2)

1 + r
− θ

(γm − γd)2r
(1 + r)2

.

(22)
From the third term of Eq. (22), it is seen that even
for constant equation of state, ω varies with time. This
is due to that the universe is supposed to be filled of
components with different equation of state parameters.
Substituting Eq. (22) into Eq. (15), give

Ṙ = −3ρ(γ̇d + ˙γmr)
M2

p (1 + r)
−
√

3
M3

p

ρ
√

ρ + M2
p σ2

(1 + r)2
×

[
(1 + γm)(1− 3γm)r2 + 2(1− γm − γd − 3γmγd)r + (1− 3γd)(1 + γd)

]

+
3ρ

M2
p


 (γm − γd)(Γ1 + Γ2r)

(1 + r)
+

√
3r(γm − γd)2

√
ρ + M2

p σ2

Mp(1 + r)2


 . (23)

We want to check this result for some components. A. Radiation Dominant

In this subsection we suppose one of the fluid com-
ponents correspond to radiation. To do this, we take

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۷۷



3

γm = 1/3 so that ˙γm = 0 and therefore Eq. (23) reduces
to

Ṙ =
√

3
M3

p (1 + r)
ρ
√

ρ + M2
p σ2(1+γd)(3γd−1)− 3ργ̇d

M2
p (1 + r)

+
ρ

M2
p

(1− 3γd)(Γ1 + Γ2r)
1 + r

, (24)

choosing, Γ1 = λ1θ and Γ2 = λ2θ, λ1, λ2 ∈ < [15], [16],
[17],[18] and one can achieve as

Ṙ =
√

3
M3

p (1 + r)
ρ
√

ρ + M2
p σ2(1+γd)(3γd−1)− 3ργ̇d

M2
p (1 + r)

+
ρθ

M2
p

(1− 3γd)(λ1 + λ2r)
1 + r

. (25)

We assume that the other components which fill the uni-
verse, is a massive scalar field of mass m, with a time
dependent equation of state parameter interacting with
radiation. The time dependent equation of state param-
eter of the massive scalar field as an universe anisotropic
universe is define as

γd =
pd

ρd
=

1
2 φ̇2 − V (φ)
1
2 φ̇2 + V (φ)

. (26)

Where V (φ) = (1/2)m2φ2. The interaction between
scalar field and radiation is given by Eq. (18), and (19)
with γm = 1/3. By defined z = (1 − γd)ρd/2 and us-
ing ż = mρd

√
1− γ2

d , which was defined in [19], we can
obtain

γ̇d = −2m
√

1− γ2
d +θ(1−γd)[λ1 +rλ2− (1+γd)]. (27)

At last by substituting Eq. (27) into Eq. (25), we get

Ṙ =
6m

√
1− γ2

d

M2
p (1 + r)

+
2
√

3
M3

p (1 + r)
ρ
√

ρ + M2
p σ2(γd−λ1−rλ2+1).

(28)
For the scalar field dominant, which is equivalent with,
r −→ 0, we have

Ṙφ =
6mρ

√
1− γ2

d

M2
p

+
2
√

3
M3

p

ρ
√

ρ + M2
p σ2(γd − λ1 + 1).

(29)
For the case that φ̇2 À m2φ2 (φ̇2 ¿ m2φ2) we have
γd = 1(−1) so that γ̇d = 0 therefore we have

Ṙφ =
2
√

3
M3

p

ρ
√

ρ + M2
p σ2(2− λ1), (30)

or

Ṙφ = −2
√

3
M3

p

ρ
√

ρ + M2
p σ2λ1, (31)

Eq.(31) shows that if there is no interaction source term
with dark matter, i.e. Γ1 = 0, then Ṙφ ' 0 and in this
case there is no any gravitational source for asymmetry
in baryon number. On the other hand for the radiation
dominant, i.e., r →∞ we obtain

ṘR = −2
√

3
M3

p

ρR

√
ρR + M2

p σ2λ2, (32)

we see that, Ṙ 6= 0 if λ2 6= 0. It is seen that isotropic
universe, σ = 0, Eq. (32) reduce to the result which is
obtained in [6]. We can obtain ρR as a function of equi-
librium temeperatur, T . The radiation energy density is
related to the T as [12], [13].

ρR = KRT 4, (33)

where KR is proportional to the total number of effec-
tively degree of freedom. So we have

ṘR = −2
√

3
M3

p

KRT 4λ2

√
KRT + M2

p σ2. (34)

IV. GRAVITATIONAL BARYOGENESIS IN
ANISOTROPIC UNIVERSE

The author of [5] introduced a mechanism to generate
baryon asymmetry. Their mechanism is based on an in-
teraction between the derivative of the Ricci scalar and
the baryon number current, Jµ, as

ε

M2∗

∫
d4x

√−g(∂µR)Jµ; (35)

where M∗ is a cut off characterizing the scale of the en-
ergy in the effective theory and ε = ±1. This interaction
violate CP. The baryon number density in the thermal
equilibrium, has been worked out in detail in [5]. It lead
to

nb = nB − nB̄ =
gbT

3

6π2

(
π2µB

T
+ (

µB

T
)3

)
, (36)

where µB is a chemical potential and µB = −µB̄ =
−εṘ/M2

∗ and gb ' 1 is the number of internal degrees
of freedom of baryons. According to [12], the entropy
density of the universe is given by S = (2π2/45)gsT

3,
where gs ' 106. The ratio nb/S in the limit T À mb

and T À µb is given by

nb

S
= −ε

15gb

4π2gs

Ṙ

M2∗T
|TD

, (37)

where TD is called the decoupled temperature and in the
expanding universe the baryon number violation decou-
ples at the TD temperature. Therefore the baryon asym-
metry in terms of temperature can be determined from
Eq. (34) and (37) as

nb

S
' 2.5

λ2gbT
5
D

α2M5
p

+ 0.04
λ2gbσ

2

α2(MpTD)3
, (38)

where α = M∗/Mp.
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V. CONCLUSION

The main purpose of the present work has been to ex-
plore the consequences of using the anisotropy of metric,
(1), as input in Einstein’ s equation, assuming that the
cosmic fluid is endowed with a perfect fluid. The expres-
sion for the energy-momentum tensor Tµν is given in (2).
The cosmological constant Λ has been set equal to zero.
We have obtained the following result, for our studies.

1. We show that the universe which dominated by two
interacting perfect fluids has a curvature that var-
ied with time and the effect of anisotropic space
time is remarkable.

2. We have obtained Ṙ for radiation dominant regime
and the effect of anisotropy of space time obviously
is seen in it.

3. We assume one of the components which fill the
universe, is a massive scalar field. We have shown
that the effect of shear tensor in Ṙ is notable and
also for scalar field dominant and for the case which
kinetic term is negligible with respect to potential
term, have obtained Ṙ = f(ρR, σ)λ1. This result
shows that in this case, if Γ1 = 0, there is no any
gravitational source for asymmetry in baryon num-
ber.

4. We have studied the gravitational baryogenesis in
anisotropic universe and have obtained the quan-
tity nb/s for some typical example. We have shown
that the baryon asymmetry in anisotropic universe
is larger than the baryon asymmetry in Friedmann
Robertson Walker (FRW) space time.
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ريتصو يها ممان ييد با استفاده از خواص ناوردايتاج خورش يها حلقه شناسايي  

 ني، حسيه  صفريتاران، سم

ک، دانشکده علوم، دانشگاه زنجانيزيگروه ف  

دهيچک  

ل يبا اعمال تبدبتدا ا. شونديم ييشناسا  SDO يهار فرابنفش دور دادهياز تصاو ديتاج خورش مشابه يسيطمغنا دانيم يهان مقاله حلقهيدر ا

شار بر  يهان، حلقهيلاياسپيب خودکارمهيسپس با استفاده از روش ن. ابديير کاهش ميتصو يهانوفه يک صافيوسته به عنوان يپ يموجک

 ييناوردار به عنوان خواص يک تصاويممان زرن يبا محاسبه . گردديمعلوم م هاحلقه يپهنا، آنها يوضعم نهيشيبه بر يچسب خورده و با تک

ن روش هوشمند يبا استفاده از ا. شودياستفاده م ير متواليها در تصاوحلقه ييشناسا يبرا يمصنوع يعصب يهااز شبکه هار تک حلقهيتصاو

  .شونديم ييشناسا ير فرابنفش دور به خوبيتاج در تصاو يهاحلقهخودکار، مهين

 مقدمه

ن علت استخراج يد است، به هميتاج خورش يکيناميد يهاندياز فهم فرآين شيد پيخورش يسيدان مغناطيم يمطالعه     

ساختار  يو استفاده از آن در بازساز يسيدان مغناطيم شناسیشکلر فرابنفش دور تاج در يها از تصاوشکل حلقه

از  هااستخراج ساختار حلقه يبرا يثرمؤن مقاله طرح يدر ا .]۱[ خوردار استبر ييت بالايدان تاج از جذابيخطوط م

. د واقع شوديد مفيتاج خورش يهانوسانات حلقه يدر بررس توانديشود، که ميشنهاد ميفرابنفش دور پ ير متواليتصاو

بوده و با  يمناسب ياضيبر ابزار ر يباشد که متکيوسته ميپ يل موجکيه تبديها بر پاطرح روش استخراج حلقهن يا

از  يديتواند اطلاعات مفيباشد، مير ميد نوفه در تصويگر کمتر مستعد توليد يهاه روشنکه نسبت بيتوجه به ا

ها و حلقه ين پهنايبا تخم يجکل موير حاصل از تبديسپس درتصاو. ]۱[ ديمختلف را آشکارنما يهاگناليت سيماه

 ير متواليها در تصاوحلقه ييشناسا يبرا يمصنوع يعصب يهااز شبکه] ۴[ ريتصاو ييدر نظر گرفتن خواص ناوردا

  .]۵[ استفاده شده است

  تاج يهار حلقهيتصاو يبرا يوسته دو بعديپ يل موجکيکاربرد تحل

. شوديگنال محسوب ميک سيها در يوستگيناپ يآشکارساز يبرا ياديبن يهااز ابزار يکيوسته يپ يل موجکيتبد

 يش مرزهاينما يتوان برايوسته ميپ يل موجکيتبد تين خصوصياز ا يگنال دو بعديک سير به عنوان يک تصويدر 

 يهار، مثل حلقهيده در تصاويخم يهان صورت ساختاريمتفاوت استفاده کرد، در ا يين دو منطقه با روشنايق بيدق

 يبا انرژ يگنال دو بعديک سيرا به صورت  ر ياگر تصو. تاج آشکار خواهند شد يسيمغناط

وسته دو يپ يل موجکيتبد. قرار دارد يصفحه يک تابع مقدار مختلط رويم، که به صورت يريمحدود در نظر بگ

  .شوديف مير تعريبه صورت ز ک موجک ثابت ين تابع نسبت به يا يبعد
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 پارامتر  .فرکانس است ير فضاييز متغين k و تابع ه يل فوريوغ مختلط و تبديب نشانگر هميبه ترت  

در  .است يمعمول  يس چرخشيماتر ر و يختأپارامتر  ر و ينشانگر مکان در تصو

 يوسته مورلت دو بعديپ يل موجکيتبد يقيبخش حق يهان مقدار مدوليشتريها بثر نوفهمؤکاهش  يبرا ،يعمل ياجرا

فرابنفش دور  ير برش خوردهيتصاو يمورلت رو يوسته دو بعديپ يل موجکيتبد .]۱[ گرفته شده استدر نظر 

                                ۲۰۱۰اکتبر  ۲۲ و در زمان SDOآنگستروم توسط ماهواره  ۱۷۱که در طول موج  يديخورش

شود يتابش م  Fe IXيهاونين طول موج توسط يا .)۱شکل ( شودياند، اعمال مه شدهيته هيثان ۲ يو با فاصله زمان

انتخاب شده   =a ۲/۳   ن قسمتيدر ا .ن قرار دارنديون درجه کلويليک مي يبيتقر يت کم تاج و در دماعاکه درارتفا

 .است

 

 

    

  

  

  اس يمورلت در مق يل موجکير حاصل از اعمال تبديتصو) او                             ب.يد.اس يماهواره ير برش خوردهيتصو) الف

  هاممان تک حلقه يو محاسبه هاحلقه ييشناسا

-ياستفاده من يلاياسپ يب يابيابتدا از درون يل موجکير حاصل از تبديها در تصاوتک به تک حلقه ييشناسا يبرا

ن يبا ا .ها استک مجموعه از دادهيبه  ياک چند جملهيبرازش  يبرا خودکارمه ين ين روشيلاياسپ يب يابيدرون. شود

ن يبه ا. متناسب با شکل حلقه به دست آورد يک منحنيتوان  يحلقه م يبر رو ينقاط کنترل يروش با انتخاب دست

با   .ن کردييها را تعحلقه يبيتقر يتوان پهنايآنها م يموضع نهيشيب ه بريشار بر چسب خورده وبا تک يهاب حلقهيترت

 ييک نمونه از خواص ناوردايشده هستند،  ييشناسا يک حلقهيشامل  هر کدام که يريک تصاويممان زرن يمحاسبه

- ياچند جملهاز  ياعهر به مجمويک تصويمتعامد به صورت نگاشت  يرويدا يهاممان. ميريگير را در نظر ميتصاو

تحت  ياند، به طور ذاتن کار استفاده شدهيک که در ايمتعامد زرن يهاممان. شونديف ميمختلط متعامد تعر يها

 يهاممان. ز ناوردا هستندياس ني، تحت انتقال و مقياصل يهاياباشند و با بهنجارش چند جملهيچرخش ناوردا م

ره منحصر به فرد، يها در دايان چند جملهيا. شونديف ميمختلط تعر يهاياچندجمله متعامد با يرويک دايزرن

  به صورت pو تکرار  qک بامرتبه يزرن ياچند جمله. شونديان ميب يو در مختصات قطب 
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-يژگيو .][ باشديم ير مثبت و منفيز شامل مقادين qو  ، که  يشود به طوريف ميتعر

- کنندهع هر ممان منحصر به فرد و مشخصيکند تا توزين امکان را فراهم ميک ايزرن يهايامتعامد در چند جمله يها

شوند به ينگاشت م يبه فرد ر به قرص منحصريک، تصاويزرن يهابا استفاده ازممان .ر باشدياطلاعات هر تصو ی

 يهاممان ين مقاله از کد مطلب برايدر ا. شونديک محاسبه ميزرن يهار در ممانيتصاو يهاکه همه سلول يطور

  .استفاده شده است ک با يزرن

از پردازش  يانمونه يمصنوع يک شبکه عصبي. استفاده شده است يمصنوع يعصب يهابعد از شبکه يدر مرحله

عناصر  يادين نمونه از تعداد زيا .استه مغز، الهام گرفته شده ي، شبيستيز يعصب يهاستمياطلاعات است که از س

 .کننديل خاص با هم کار ميحل مسا يبرا ياست که به طور هماهنگ ساخته شده) نرون ( وسته يپردازش به هم پ

-مثل الگو يخاص يهاکاربرد يبرا يک شبکه عصبي. نديبيها آموزش م، با مثاليه مغز آدمي، شبيمصنوع يشبکه عصب

 يايناپسيم اتصالات سيازمند تنظين يستيز يهاستميآموزش در س. شده است يکربنديها پداده يبندا طبقهي يشناس

ا ياشتباه و  يهادار دادهيمعن ييقابل توجهشان در شناسا ييبا توانا يعصب يهاشبکه. ها وجود داردن نرونياست که ب

 يهاستميا سيکه توسط انسان و  يادهيچيپ اريبس يهاروند يها و آشکارسازاستخراج طرح يتواند برايده ميچيپ

تواند در دسته اطلاعات مورد يم يک رشته شبکه عصبي. دنرياند، مورد استفاده قرار گگر شناخته شدهيد يوتريکامپ

  .شود يگر معرفژهيک ويپردازش به عنوان 

قرار گرفته  يمصنوع يشبکه عصبار يگر در اختژهير به عنوان ويک تصوي يهاک حلقهيزرن يهان مقاله ممانيدر ا

ساز هيبه عنوان شب PNN يعصب ينجا از شبکهيدر ا .کنديم ييگر شناسايد ير متواليمشابه را تصاو يهاو شبکه حلقه

  .گرددياستفاده م

  يريگجهينت

وسته مورلت يپ يل موجکيدر ابتدا از تبد دير تاج خورشيها از تصاوساختار حلقه ييبه منظور شناسان مقاله يدر ا

جاد نوفه نکرده و در ير اين نظر که در تصوين روش از ايا. شودير استفاده ميدر تصاو يک صافيبه عنوان  يدو بعد

- يب خودکار مهيدر ادامه با استفاده از روش ن .باشديت مياهمئز و حا يار قويقابل اجرا است، بس يار کوتاهيزمان بس

-يم يير شناسايهر تصو يهاتک تک حلقه آنها يموضع نهيشيب ه بريباتک و چسب خوردهشار بر يهان حلقهيلاياسپ

 يو به کمک شبکه عصب کيزرن يهار و با استفاده از ممانيتصاو يين خواص ناورداسپس با در نظرگرفت. شود

اکتبر  ۲۲روز  SDO/AIAر ين مقاله از تصاويدر ا .شوديم ييشناسا ير متواليمشترک در تصاو يهاحلقه يمصنوع

. باشنديت ميقابل رؤ يسيدان مغناطيم يهابزرگ حلقه يک شرارهير پس از ين تصاويدر ا. استفاده شده است ۲۰۱۰

-حلقه .گردديم يسازموردنظر انتخاب شده و جهت پردازش آماده ياپسا شراره يهياز ناح ير متواليتعداد چهار تصو

ر اول يحلقه از تصو ۱۸ن منظور به تعداد يبد. شونديم يمعرف ر اول به عنوان مجموعه آموزش به شبکهيتصو يها
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ها برای ر حلقهيتصاو .گرددياد شده اعمال مي يهياز ناح ير بعديدر سه تصو يروند مشابه .شوديآموزش داده م

ن يدر ادامه ا .شوندی میيها بدرستی شناسادرصد حلقه ۸۳ن کار يدر ا. دنگردسازی میهيسازی توسط شبکه شبهيشب

مورد مطالعه  يدير فرابنفش دور خورشيتاج را در تصاو يهاتوان نوسانات حلقهيشده مئه با استفاده از روش ارا، کار

  .قرار داد
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 =1˚      259ر528ر03 590ر555ر50 528ر532ر20 05ر158ر87

 =91˚     259ر528ر03 595ر527ر55 528ر515ر20 05ر123ر87

 =581˚  259ر528ر03 595ر572ر55 528ر537ر20 05ر152ر87
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ns

r
2

 n  () 

   1˚           5ر191ر50 1ر9983

   91˚          5ر195ر55 1ر9985

   581˚      5ر191ر53 1ر9987

 271 ˚        5ر192ر27 1ر9955

 عناصر (ns)نيانگيطول عمر م )%(ياحتمال واپاش

2597ر13 511ر11 ± 1ر13   

2120ر3 92ر55 ± 5ر5   

803ر1 39ر15 ±5  

75ر3 2ر75 ±5  

 زاويه سرسويي
 يه سمتيزاو
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Muons, 26th International Cosmic Rays Conferences, 1999
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 دانيدر حضور متحت غلبه ي پهن رفت  ي خودگرانش عموديها قرصيكيناميرفتار د

   يا چنبرهيسيمغناط
   5و4، جمشيدي قنبر 3، محسنيشادمهر 2و1شهرام، يعباس 1امين، نژاديمصل

  ، دامغانگروه فيزيك، دانشكده علوم پايه، دانشگاه دامغان 1
  ، تهران(IPM)پژوهشكده نجوم، پژوهشگاه دانشهاي بنيادي  2

  ، دانشكده علوم پايه، دانشگاه گلستان، گرگان فيزيك گروه3
  ، مشهد مشهديه، دانشگاه فردوسيك، دانشكده علوم پايزيگروه ف 4

  ام، مشهدي خيموسسه آموزش عال 5
  

  چكيده
 درحضور ميدان رفت غالبهاي برافزايشي پهنما در اين تحقيق به بررسي اثر خودگرانش عمودي در ساختار ديناميكي قرص

اي هيدروديناميك در دستگاه مختصات استوانهمغناطوهاي خودمشابه براي معادلات اي پرداختيم و به جوابمغناطيسي چنبره
اي و نيز ضخامت قرص تحت تاثير خودگرانش و ميدان همچنين نشان داديم كه سرعت هاي شعاعي و زاويه. دست يافتيم

   .كنندمغناطيسي تغيير مي
 

  قدمهم
. شوندهاي اخترفيزيكي فعال در عالم محسوب ميهاي برافزايشي، از جمله علل اصلي اكثر پديدهامروزه قرص     

تواند عامل توليد انرژي بالا در اجرام اخترفيزيكي مختلف از قبيل متغييرهاي  فشرده مركزي ميجرمبرافزايش ماده به 
 به لحاظ نوينهاي برافزايشي نظريه قرص . كهكشاني فعال باشدهايهاي پرتوي ايكس و هستهكاتاكليسميك، دوتايي

اين مدل مي تواند بسياري از خصوصيات رصدي . گرددبرمي) 1973( سانيو-تاريخي به مدل ارائه شده توسط شاكورا
، حركت توده (SSD) دل استاندارددر م. هاي پرتو ايكس را توجيه كند و دوتايي(AGN)هاي كهكشاني فعال هسته

. ماده در قرص برافزايشي نزديك به حركت كپلري است و انرژي گرانش آزاد شده در قرص به بيرون تابش مي شود
 Ichimaru) استرفت تحت غلبه پهن هاي برافزايشي اطراف سياهچاله پيشنهاد شده، مدل مدل ديگري كه براي قرص

1977, Narayan & Yi 1994) . در مدلADAFSبه بيرون  شده در اثر برافزايش گرانشي ، تنها قسمتي از انرژي
 هاي كند، در نتيجه، قرصرفت ميانرژي درون قرص به دام افتاده و به سمت جسم مركزي پهن تابش مي شود و اكثر

ADAFSاين مدل نيز مي تواند توصيف . باشندهاي استاندارد به لحاظ اپتيكي باريكتر و داغتر مي در مقايسه با قرص
  .هاي كهكشاني فعال با درخشندگي پايين باشدهاي پرتوي ايكس و هستهصوصيات دوتاييكننده برخي خ

خودگرانش . در ديناميك قرص هاي برافزايشي تاثير دارند...   عوامل مهمي از قبيل وشكساني، ميدان مغناطيسي و
-زماني كه فرايند شكل. شودهاي برافزايشي در نظر گرفته تواند به عنوان عاملي مهم در ديناميك قرصقرص نيز مي

شود، خودگرانش نقش بسيار ها در نظر گرفته ميها و يا حتي سيارهها، ستارهگيري اجرام اخترفيزيكي از قبيل كهكشان
اميكي قرص كار آساني در حقيقت با اضافه كردن فرض خودگرانش در قرص، بررسي تحول دين. كندمهمي پيدا مي
   .نخواهد بود
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ايم، يعني حالتي را در   پرداختهADAFSبه بررسي خودگرانش عمودي در ساختار ديناميكي قرص هاي در اين كار ما 
ناشي از قرص غالب باشد و از پتانسيل جسم مركزي در اين گرانشي ايم كه در راستاي عمودي تنها پتانسيل نظر گرفته

همچنين . اي خودگرانش نيز دست يافتيمههايي خودمشابه براي اين رده از قرصراستا صرفنظر شده است و به حل
تواند تاثير ها نشان داديم كه ميدان مغناطيسي نيز ميبا در نظر گرفتن ميدان مغناطيسي چنبره اي براي اين گونه قرص

 .هاي برافزايشي داشته باشدبسزايي در ضخامت قرص

  يروابط اساس
 است، در نظر  به جرم ياهچاله  فشرده مركزير س را كه در حال چرخش به دويق، ما قرص گازين تحقيدر ا     

 است ي تقارن محوريا و داراي، پايشيشاره برافزا. رفت غالب باشدشود قرص در حالت پهنيفرض م. ميريگيم
  يدر دستگاه مختصات استوانه ا. شودي در نظر گرفته منازك ي و قرص به لحاظ هندس

از گرانش .  صرفنظر شده استيتين كار از اثرات نسبيدر ا. ميكني ميريانتگرال گ  ياز معادلات شاره در راستا
 در ي عمودي استفاده شده است وخودگرانش قرص را تنها در راستاي شعاعي در راستاي جسم مركزي برايوتونين

ن يدر ا. ندشوي ، در نظر گرفته م، ي از فاصله شعاعيرها تنها تابعييهمه متغ). يقرص خودگرانش كپلر(م يريگينظر م
دان ي ميعنيم، يريگي در نظر ميا را چنبرهيسيدان مغناطي مدل آلفاست و مي وشكسانيرفته شده برايكار مدل پذ

  . مولفه دارد  ي تنها در راستايسيمغناط
  :، معادله القا و معادله حالت استي، معادله تكانه، معادله انرژيوستگي   معادلات ما شامل معادله پ

       (1) 

   (2) 

     (3) 
      (4) 

      (5) 
ر دست ي به معادلات ز ي از معادلات بالا در راستايرين انتگرال گيات ذكر شده و همچنيبا درنظر گرفتن فرض

  : افتيم يخواه
     (6) 

 (7) 

    (8) 

      (9) 

   (10) 

      (11) 

 ي چگالم ضخامت قرص، ي ناحد حجم،  در ويش جرمي آهنگ برافزا  ، ي سرعت شعاعدر روابط بالا، 
،  ي قرص گازيب سرعت چرخشي به ترت و  ، ، ) شوديف مي تعركه توسط رابطه (يسطح

ن توسط رابطه  و سرعت  آلفسرعت صوت به صورت ( ال يسرعت صوت و سرعت آلفن در س
-  پارامتر پهنژه ،ي وي نسبت گرما ، ي كپلرياهي سرعت زاو ، )شوديف مي تعر  
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 است و با فرض مدل آلفا يب وشكساني ضرن يهمچن.  استيا چنبرهيسيدان مغناطير مييآهنگ تغ،  رفت و
  :م داشتيواهخ

         (12) 
  . استي، ثابت وشكسانكه 

رفت  پهنيشي شاره برافزايكيناميف كننده رفتار ديم كه توصيار داريرا در اخت (MHD)اكنون ما مجموعه از معادلات 
دان ي، مي وشكسانيمترها را كه وابسته به پارايشي توان رفتار قرص برافزاين معادلات ميبا حل ا. غالب است

  .ف كردي است را توصيرفت انرژ، خودگرانش و پارامتر پهنيسيمغناط
  خودمشابهجواب هاي 

 ثابتي است كه براي هر ، كه هاي فيزيكي تابعي تواني از فاصله شعاعي باشند،كنيم همه كميتفرض مي     
  :ي خودمشابه ما برابراند باهاجواب. آيدكميت فيزيكي بدست مي

        (13) 
      (14) 
       (15) 

     (16) 

        (17) 
       (18) 

         (19) 

.  ثابت هاي سرعت اند كه در ادامه تعيين خواهند شد و  ،  ، سرعت كپلري و در روابط بالا، 
  :از معادله تعادل هيدروستاتيكي، ضخامت قرص به صورت زير محاسبه خواهد شد

      (20) 

 در نظر ده است و به طور تقريب برابر با  محصور ش ، جرمي از قرص است كه در شعاع در رابطه بالا، 
با به كار بردن جواب هاي خودمشابه در معادلات و انجام محاسبات جبري به معادله درجه ششمي . گرفته شده است

  : ، دست خواهيم يافتبر حسب ضريب سرعت شعاعي، 
   (21) 

       (22) 

      (23) 

       (24) 

     (25) 
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Cyclic universe with new agegraphic dark energy

Kh. Saaidi∗ and H. Sheikhahmadi†
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In this work, new agegraphic dark energy in the cyclic universe has investigated. Our main goal is
considering this model in the high energy regime. Since, cyclic universe is explained by a phantom
phase (ω < −1), it is shown when there is no interaction between matter and dark energy, new
agegraphic dark energy can not produce a phantom phase, so it can not describe cyclic universe.
Therefore, we study interacting models of new agegraphic dark energy. We find out that, in the
high energy regime, which it is a necessary part of cyclic universe evolution, agegraphic dark energy
can not create a phantom phase, but in special case, new agegraphic dark energy can describe this
phantom phase era for cyclic universe.

PACS numbers:

I. INTRODUCTIONS

Recent cosmological and Astrophysical observations
indicate that our universe is in accelerate expansion
phase. For instance these observations such as super-
novae type Ia observational data [1] and Wilkinson Mi-
crowave Anisotropic Probe (WMAP) [2] imply that the
universe is undergoing a period of accelerated expansion
as a result of dark energy component with negative pres-
sure. Whereas normal matter can not give rise to acceler-
ated expansion of the universe, these observations lead to
a vigorous search using for unusual form of matter which
it is called dark energy [3].
The theoretical and experimental analysis suggest that
the universe consist of %73 dark energy, %23 cold dark
matter (CDM), and remanent matter is baryons [4]. Un-
fortunately the nature and origin of dark energy are am-
biguous up to now, but people have proposed some can-
didates to describe dark energy. Amongst the various
candidates of dark energy to describe accelerated expan-
sion of the universe, cosmological constant (vacuum en-
ergy), Λ, with equation of state (EoS) ω = −1 is located
in central position. However, as it is well known, the cos-
mological constant proposal has two famous problems,
fine-tuning problem and the cosmic coincidence problem
[5]. Most of dark energy models suggest that dark en-
ergy component can treat as scalar field with dynamical
EoS. In this scenario the evolution of the field is very
slow, so that kinetic energy density is less than the po-
tential energy density, and this give us a negative pres-
sure, responsible to the cosmic acceleration [6]. Some of
scalar field models are as chameleon field [7], quintessence
(Q-field) [8], tachyon field [9], K-essence [10] (associated
with earlier work of K-inflation [11]), dilatonic ghost con-
densate field [12], quintom field [13] (where it is a mix-

∗Electronic address: ksaaidi@uok.ac.ir
†Electronic address: h.sh.ahmadi@uok.ac.ir

ture of Q-field and phantom field [14]) and so on. In
the phantom field scenario, the parameter of EoS is as
ω < −1, due to existence of a negative kinetic energy
density of scalar field. It is well known that the phantom
dark energy model suffers from two kind of problems,
”Big Bang” singularity and ”Big Rip” singularity, where
big bang is related to initial epoch of universe and big
rip is related to a finite future singularity. So far, sev-
eral proposal have been introduced to avoid these two
singularity, which mentioned above. For instance, cyclic
universe or oscillating universe are an attractive ideas to
avoid these two singularities by providing an infinitely
oscillating universe [15]. In the cyclic universe scenario,
where is based on the phantom dark energy model, the
universe oscillates through a series of expansion and con-
traction. Universe in this scenario has a very high energy
density at the beginning an ending of the expansion, so
quantum gravity can not be ignored in these stages [16].
This evolution can be result from the modified Fried-
mann equation in the loop quantum cosmology (LQC).
In LQC, the Friedmann equation has been modified to

H2 =
ρ

3m2
p

(
1− ρ

ρc

)
, (1)

where H is the Hubble parameter, m2
p is the reduced

planck mass (m2
p = 1

8πG = 2.44× 1018GeV ), ρ is the to-
tal of energy density, ρc is the critical energy density as
ρc = 4

√
3γ−3m4

p = 0.82ρp, where ρp = 2.22 × 1076GeV ,
and γ is the dimensionless Barbero-Immirizi parameter
[17]. We notice, this correction can solve the singularity
problems as follow, when the dark energy density reaches
the critical density, the universe reaches the maximum
that is called ”turnaround point”, and when matter den-
sity reaches the critical density, universe arrives at small-
est size, then we have a bounce there [18]. We emphasize
the idea of cyclic universe was first introduced by Tolman
[19].
An interesting attempt for probing the nature of dark
energy, in the framework of quantum gravity, is the holo-
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graphic dark energy (HDE) . In the HDE model, dark
energy is a dynamical evolving vacuum energy density
that can satisfy the phantom behavior. Authors of [20]
have investigated the cyclic universe by HDE (and some
interesting work about HDE have been done [21–23]).
Another attractive model to describe the nature of dark
energy, within the framework of a fundamental theory
originating from some considerations of the feature of
quantum gravity theory, is called agegraphic dark en-
ergy (ADE) model [24]. The ADE assumes that the dark
energy comes from the universe components fluctuation
such as space-time and matter fluctuation (for further
discussion we refer the reader to [25, 26]). In this model,
the age of universe is taken as the length measure instead
of the horizon distance, therefore the causality problem
which appears in the HDE model can be avoided. The
ADE model suffers from the difficulty to describe the
matter dominant epoch. The authors of [27] have intro-
duced a new mechanism to overcome that problem, which
it is called new agegraphic dark energy (NADE) model,
and its energy density is defined by ρΛ = 3n2m2

pη
−2,

where 3n2 is introduced to parameterized some uncer-
tainties and η is conformal time and can be written as

η =
∫ a

0

da

a2H
,

where a is scale factor and H is well-known as Hubble
parameter. Cyclic model of universe, due to avoiding sin-
gularity, and ADE and NADE, due to estimating a good
approximate of dark energy value and solving causality
problem of HDE, have received a lot of interest. These
attractive features have motivated us to investigate ADE
and NADE in the cyclic universe and consider its results.

The plan of paper is as following: In section 2, we
consider ADE and NADE in the high energy regime. It
is shown when there is no interaction between matter
and dark energy, both of these models can not explain
phantom phase, so we study the interacting model of
ADE and NADE in high energy regime. In section 3, we
summarized our result.

II. HIGH ENERGY REGIME

In this section we focus on the high energy regime.
In this stage the quadratic term of energy density on the
right hand side of Friedmann equation can not be ignored
longer, this term can play a very impressive role in the
evolution of universe. The modified Friedmann equation
is as

3H2 = ρ

(
1− ρ

ρc

)
, (2)

in this regime, dark energy is dominated, and above equa-
tion can be rewritten as

3H2 ≈ ρΛ

(
1− ρΛ

ρc

)
, (3)

so, according to this relation the parameter of dark en-
ergy may be estimated as

Ω\
Λ ≈

ρc

ρc − ρΛ
. (4)

Ω\
Λ is always larger than one, and it can be very large

when the universe approaches to the turnaround point.
However, Ω\

Λ can not be infinite because we have ρm in
this regime ,although this term is very small. This small
value of ρm does not allow ρΛ to reach the exact value of
ρc, then the presence of ρm can prevent the infinite value
of Ω\

Λ.
In the first step we assume that there is no interaction

between ρΛ and ρm. So, from conservation equation of
dark energy and supposing agegraphic dark energy as
component of dark energy, ωΛ is obtained as

ωΛ = −1 +
2
3n

√
Ω\

Λ. (5)

Since the second term on the right hand side of this re-
lation is always positive, ωΛ never can be smaller than
−1. For cyclic universe we need phantom model of dark
energy in the late time, because phantom energy density
is getting larger with increasing scale factor, and causes
the total energy density reaches the critical energy den-
sity, ρc. Therefore, because ωΛ can not be smaller than
−1, it seems agegraphic model and cyclic universe are
not compatible.
Indeed if we use new agegraphic dark energy as compo-
nent of dark energy, the parameter of EoS is expressed
as

ωΛ = −1 +
2
3n

√
ΩΛ

a
, (6)

as we see, the new agegraphic model can not behaves like
phantom in the high energy regime, so it is not compat-
ible with cyclic universe.

A. Interacting ADE and NADE

An alternative way, which may solve this problem, is
the assumption of presence of interaction between ρΛ and
ρm. With this assumption the conservation equations can
be rearrange as

ρ̇m + 3H(1 + ωm)ρm = Q (7)
ρ̇Λ + 3H(1 + ωΛ)ρΛ = −Q, (8)
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where Q indicate interaction. Q is taken as Q = ΓρΛ,
with Γ > 0, which means there is transfer of energy from
ρΛ to ρm [28]. We take Q as Q = 3b2H(1 + r)ρΛ, where
r = ρm

ρΛ
.

First, we take ADE as the component of dark energy.
With the help of conservation relation (7), we obtain ωΛ

as

ωΛ = −1 +
2
3n

√
Ω\

Λ − b2(1 + r). (9)

Ω\
Λ is always larger than one, and it become very large

at turnaround point, so for having ωΛ < −1, we should

have b2(1 + r) >
2
√

Ω\
Λ

3n . This predicts a large value for
coupling constant b. Since b is a constant, it should be
as same as low energy. If we study another papers, such
as [30, 31], the obtained value for b is very small, so it
is incompatible. Now, we take NADE as ρΛ, because we
use conformal time, η, instead of T , scale factor appear
in our relation, namely

ωΛ = −1 +
2

3na

√
Ω\

Λ − b2(1 + r). (10)

To have ωΛ < −1, the coupling constant b should obey
following relation

b2 >
2

3na

√
Ω\

Λ, (11)

here, r has been ignored because of ρm ¿ ρΛ. If Ω\
Λ

be in order of a2, we may obtain a convenient value for
b in order it could give us phantom dark energy in this
regime.
Now, we want to obtain differential equation for Ω\

Λ. In
the NADE, ρΛ is given as

ρΛ =
3n2

η2
. (12)

From the definition of dark energy density parameter,
namely Ω\

Λ = ρΛ
3H2 , The differential equation for Ω\

Λ is
acquired as

Ω\
Λ

′
= −2Ω\

Λ


 Ḣ

H2
+

√
Ω\

Λ

an
,


 (13)

where prime denote derivative with respect to N = ln a.
Taking the time derivative of modified Friedmann equa-
tion, and substituting that in the above equation, we
obtain

Ḣ

H2
=
−3
2

(
(1 + ωm)Ω\

m + (1 + ωΛ)Ω\
Λ

) (
1− 2ρ

ρc

)
,

(14)

since, in the high energy regime, Ω\
m can be ignored

against to Ω\
Λ, therefore one can estimate

Ḣ

H2
≈ −3

2
(1 + ωΛ)Ω\

Λ

(
1− 2ρ

ρc

)
, (15)

(for driving above equation we have used H2

ρc
= Ω\

Λ−1

3Ω\
Λ

2 ,

see ref.[32]). The differential equation, which governs the
NADE evolution of universe in high energy regime, can
be attained as

Ω\
Λ

′
= −2Ω\

Λ

{√
Ω\

Λ

na
(Ω\

Λ − 1)− 3b2(1 + r)(
1
2
Ω\

Λ − 1)

}

(16)
If Ω\

Λ be in order of aα, where α < 2, equation (11) can
be valid in good approximate. Now suppose Ω\

Λ is in
order of a2, for instance Ω\

Λ = αa2. From equation (11)

we have
√

Ω\
Λ

na − 3
2b2(1 + r) = −γ < 0. Since Ω\

Λ should
be positive to indicate increasing in time, we arrive at
γ >

√
α

n(αa2−2) + 3
2 . In this area, scale factor is very large,

so the first term on the right hand side is very small, in
which we take γ = 2 as a example. Therefore one can
obtain b2 = 2

3

(√
α

n − 2
)
. Note that b2 is always positive.

If we chose the value of [20] for b, namely b2 = 0.25, we
obtain the value of α as

√
α = 19

8 n. It means the dark
energy parameter behaves as Ω\

Λ =
(

19
8 na

)2.
Another useful cosmological parameter is deceleration

parameter. One can acceleration of universe by obtaining
this quantity. Deceleration parameter is given by

q = −1− Ḣ

H2
, (17)

substituting Ḣ
H2 term in the above relation, we arrive at

q = −1 +
3
2

(
(1 + ωm)Ω\

m + (1 + ωΛ)Ω\
Λ

) (
1− 2ρ

ρc

)

= −1 +
3
2
(1 + ωΛ)Ω\

Λ

(
1− 2ρ

ρc

)
. (18)

Since, ωΛ < −1, one find out that, while ρ < 1
2ρc, there

is a negative value for deceleration parameter, namely
we have an acceleration expanding universe, whereas for
ρ > 1

2ρc, we have a decelerating universe. Also when
ρ = 1

2ρc deceleration parameter is equal to q = −1. It
means that by increasing dark energy density parameter,
the universe moves from an acceleration expanding phase
to a decelerating phase, which can describe cyclic uni-
verse. In the turnaround point we have minimum value
of acceleration(with negative sign), and ȧ vanish, hence
universe starts to reconstruction.
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III. CONCLUSION

During this consideration, we investigated NADE in
the cyclic universe model. Our main purpose was inves-
tigation of these two models of dark energy, ADE and
NADE, in the high energy regime. When there is no
interaction between the matter and dark energy, which
had been selected as two components fluid of universe,
we found out that both of ADE and NADE can not ex-

plain a phantom phase (as we know, phantom phase area
is a necessary part of evolution in the cyclic universe
model). Hence we supposed an interacting between mat-
ter and dark energy to solve phantom phase problem of
the models. Since the density parameter of dark energy is
always larger than one in the high energy area, and even
very large near the turnaround point, so for ADE model,
the coupling constant of interaction should be very large
value to generate a phantom phase.
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 پلاضًای تاجدر  يغُاطٕ آگٕضتیک آراوايٕاج  ییيیرا

  2 صفری، حطیٍ 1 ػاتذیُی، ػثاش
 داَشگاِ تحصیلات تکًیهی در ػهٕو پایّ زَداٌ 1

شگاِ زَداٌ ِ فیسیکگرٔ 2   داَ

 چكیذِ
يٕرد  (کهٕیٍتا ديای تیشتر از شش يهیٌٕ درخّ  ) داؽپلاضًای تطیار  تإََضا ٔ يیرایی آراو ٔخِٕ َٕضاَی  انّيقدر ایٍ 

 پایّتا  راش از  ديا تطٕر خطیکّ يقطغ یکُٕاخت  ضطح ّ ْای شار تانٕن يذل تذیٍ يُظٕر، .گیرد رضی قرار يیرت يطانؼّ ٔ

تر ٔخِٕ َٕضاَی  ّٔیطکٕزیت ٔ رضاَش، تاتش طریق ازاتلاف اَرژی  اتاثر ًْچُیٍ .ذَشٕيی  کى يی شٕد، در َظر گرفتّ

     .يی شَٕذٔ َتایح تاْى يقایطّ  تٕضیح دادِ شذَِاشی از خارتّ  چگانی  لایّ تُذیتا  داؽ تاج ْای نٕنّ

 

 قذيّي
)ی قٕییيیراػٕايهی تاػث  .ْطتُذتاج  ْای ايٕاج در حال اَتشار تاػث َٕضاٌ نٕنّٔ ايٕاج ایطتادِ  / 1 )dT p   ٔ

)ی ضؼیفیيیرا / 2)dT p  1[يی شَٕذ[.dT ٔ p َتایح  .َايیذِ يی شَٕذ َٕضاٌ تّ ترتیة زياٌ يیرایی ٔ پریٕد

ًْچُیٍ يشاْذات َشاٌ يی   .]2[ َشاٌ يی دْذ را تاج داؽدر قٕی  ییک يیرای (SUMER)حاصم از دادْای ضٕير

در ایٍ  .]3[ دقیقّ يی تاشُذ 1/3- 3/42  دقیقّ ٔ زياٌ يیرای تیٍ 6/8-3/32دُْذ کّ پریٕد َٕضاَات یک تاج داؽ تیٍ  

ای در ايتذاد  ٔ دارای چگانی لایّیکُٕاخت   غُاطیذِ تا يیذاٌ يغُاطیطیيقانّ، تاج خٕرشیذ تّ صٕرت یک يحیط ي

. َظر گرفتّ يی شٕد کّ در آٌ ديا تطٕر خطی از تالا تّ پاییٍ تغییر يیکُذ، يیذاٌ يغُاطیطی ٔ يٕازی تا گراَش 

تّ یک  ٔیطکٕزیتّ ٔ در حضٕر تاتش (یک تؼذی در ايتذاد طٕل نٕنّ )طٕ ْیذرٔ دیُايیکی خطی شذِيؼادلات يغُا

تر ضرػت   يرتثّ چٓار  يؼادنّ دیفراَطیم یک  تّٕر رضاَش در حض ٔ تا ضرایة يتغیر يؼادنّ دیفراَطیم يرتثّ دٔ

شرایط يرزی يُاضة ٔ  يختهفایط شرتا در َظر گرفتٍ  يؼادنّ دیفراَطیم. ضادِ يی گردد شار نٕنّ طٕل  حطة

رکر شذِ رٔی  کًیتاز اًْیت ْریک درخّ تررضی قرار گرفتّ ٔ  يٕرد يطانؼّ ٔتصٕرت تحهیهی حم ٔ َتایح آٌ 

 .اَذشذِ  ٔخِٕ َٕضاَی ٔ يیرای تٕضیح دادِ

 

  تٕصیف يذل ٔ يؼادلات    
 ت زیر اضت تصٕرتا درَظر گرفتٍ تاتش، ٔیطکٕزیتّ ٔ رضاَش  ترای تاج  MHDدلات اؼي
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R,0در ایُدا  HE E ٔ CE   تاتش ٔ آُْگ اتلاف اَرژی از طریق  ،یگريایشاَرژی اتلاف تّ ترتیة آُْگ

0در حانت تؼادل . رضاَش در ٔاحذ حدى يی تاشُذآُْگ اتلاف اَرژی از طریق  0 0H C RE E E  آُْگ نّ يؼاد .اضت

   .]4[  رضاَش گريایی ٔ تاتش تصٕرت زیر تؼریف يی شَٕذ
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 در حضٕر تاتش يیرایی   -1

. شٕد تّ يؼادنّ دیفراَطیم يرتثّ دٔ تثذیم يی رکر شذِ تثّ چٓارردر حضٕر تاتش يؼادنّ دیفراَطیم ي

دیفراَطیم تا شرایط يرزی َتایح حم ػذدی يؼادنّ ( 1)شکم
1 1(0) 1, (1) 0v v   ترای ٔخِٕ فرد

ٔ
1 1(0) (1) 0v v  10 ترای ٔخِٕ زٔج ترای( ), 100T MK   تاج ًْذياترای  .را ًَایش يی دْذ  ٔ

 .ٔخِٕ َٕضاَی تصٕرت زیر تذضت آیُذ ًْگٍ
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شکم  از. ]3[  اضت 00001/0يقذار آٌ   T=10(MK)ترای يثال در ديای . تا ديا راتطّ ػکص دارد rيقذار 

تطیار ٔ تاتش تر پریٕد َٕضاٌ تاثیر يی تٕاٌ َتیدّ گرفت در حضٕر تاتش يیرایی ضؼیف ( 10)ٔ يؼادنّ ( 1)

 .کًی دارد

 
 .طٕل نٕنّ در حضٕر تاتش رضى شذِ اضتترحطة  ٕدیَطثت زياٌ يیرای تّ پر (  پریٕد َٕضاَات، پاییٍ (تالا  : 1شكم

 

 ٔیطکٕزیتّيیرایی در حضٕر   -2
َتیدّ حم  .تغیر اضتدر حضٕر ٔیطگٕزیتّ يؼادنّ حاکى تر ضرػت يثم تاتش يؼادنّ دیفراَطیم درخّ دٔ تا ضرایة ي

ترای حانت خاص  يحیط ًْذيا ٔ  .اضت َشاٌ دادِ( 2)ػذدی يؼادنّ زياَی کّ فقط ٔیطکٕزیتّ ٔخٕد دارد در شکم 

ًْگٍ  تا

  

1ی آیذتا در َظر گرفتٍ شریط يرزی تالا ٔخِٕ َٕضاَی زٔج ٔ فرد تّ تصٕرت زیر تذضت ي 
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ثاَیا تاػث . يی دْذ افسایشرا  پریٕد َٕضاَات حهق تاجَتیدّ يی شٕد ٔیطگٕزیتّ ألا ( 11)ٔ يؼادنّ ( 2)شکم از  

 .يی شٕد 200(Mm)يیرای قٕی در نٕنّ ْای تا طٕل کًتر از 

  
ٔ ( م ضًت چپشک) ترحطة طٕل نٕنّ در حضٕر ٔیطکٕزیتَّطثت زياٌ يیرای تّ پریٕد (  پریٕد َٕضاَات، پاییٍ( تالا: 2شكم

 .رضى شذِ اضت (شکم ضًت راضت)رضاَش 

 

 ضاَش ایی در حضٕر رريی   -3
َتیدّ ( 2)از شکم . َشاٌ دادِ شذِ اضت( 2)در شکم  دیفراَطیم در حضٕر رضاَش َتیدّ حم ػذدی حاصم از يؼادنّ

    .حهقّ تاج شذِ اضت ات افسایش پریٕد َٕضأَ يیرایی ضؼیف يی شٕد رضاَش تاػث

 َتیدّ گیری
 .تررضی شذحهقّ ْای تاج َٕضاَات  یرایی ٔ يَٕضاَات طثیؼی  فرکاَصٔ رضاَش ٔیطکٕزیتّ  ،در حضٕرتاتش-1

 .اضتتطیار کى  (ديا ْای تالادر ) َٕضاَات حهقّ ْای تاجٔ پریٕد  يیراییدر تاتش  اثر-2

 .افسایش يی دْذا ٔ پریٕد َٕضاَات ر داشتّ  داؽ  حهقّ ْای تاجتیشتریٍ تاثیر را در يیرای ٔیطکٕزیتّ  -3

 .داشتّ ٔ تاثیر کًی رٔی يیرایی دارد حهقّ ْای تاج اترضاَش تیشتریٍ تاثیر را در افسایش پریٕد َٕضاَ -4

 

 ْا يرخغ
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    پلاريزهبررسي گذار فاز فرومغناطيسي القايي در ماده نوتروني
    1 زينب، رضايي2و 1غلامحسين، بردبار

 بخش فيزيك دانشگاه شيراز 1
  مركز تحقيقات نجوم و اخترفيزيك مراغه  2

  چكيده
، خواص 18AVل  و بهره گيري از پتانسي)LOCV(در اين بررسي، با استفاده از روش وردشي پايين ترين مرتبه مقيد 

نتايج حاصل . ستاستخراج گرديده امغناطيسي ماده نوتروني پلاريزه در حضور ميدان مغناطيسي قوي در دماي صفر 
مي ماده نوتروني  در G1810تر از گ مغناطيسي بزرهاي ميداندهنده وجود گذار فاز فرومغناطيسي القايي به وسيلهنشان

 .اشدب

 

  مقدمه
 تراكم شار مغناطيسي ستاره رشته اصلي پدر  از،نوتروني يدان مغناطيسي ستارهمبه احتمال قوي مي توان گفت كه      

 بيني نمود  پيشG1510، ولتجر بزرگي ميدان مغناطيسي ستاره نوتروني را با بكارگيري اين ديدگاه]. 1[ايجاد مي شود 
ريه ويريال اسكالر كه بر اساس گرانش نيوتني است، وجود ميدانهاي مغناطيسي با بزرگي حداكثر بر طبق نظ]. 2[

G1810 نسبيت عام مقدار ماكزيمم مجاز ميدان مغناطيسي  ديگراز طرف]. 3[خل يك مگنتار مجاز مي باشد ادر د 
G2018ستاره نوتروني را  1010 4[مايد  پيش بيني مي ن.[  

مطالعات بسياري، .    ميدان مغناطيسي قوي مي تواند تأثيرات مهمي بر ساختار داخلي ستاره نوتروني داشته باشد  
. خواص مغناطيسي و معادله حالت ماده ستاره نوتروني را در حضور ميدان مغناطيسي قوي مورد بررسي قرار داده اند 

در تحقيقات . يب زده شده استوني به صورت يك ماده نوتروني تقرره نوتردر برخي از تحقيقات انجام شده، ماده ستا
، ماده هسته اي نامتقارن ]6[، ماده هسته اي متقارن پلاريزه ]5[ماده نوتروني پلاريزه به عمل آمده توسط گروه حاضر، 

دان مغناطيسي بررسي  در غياب ميLOCVدر دماي صفر با استفاده از روش ] 7[و ماده ستاره نوتروني پلاريزه ] 7[
و ماده هسته اي ] 9[، ماده هسته اي متقارن پلاريزه ]8[همچنين خواص ترموديناميكي ماده نوتروني پلاريزه . شده اند

 با استفاده از  در بررسي حاضر،.محاسبه گرديده اند در غياب ميدان مغناطيسي در دماي معين] 10[متقارن پلاريزه نا
 و در وني پلاريزه در دماي صفر ماده نوتربه مطالعه گذار فاز فرومغناطيسي القايي در 18AV و پتانسيل LOCVروش 

  . مي پردازيمحضور ميدان مغناطيسي قوي
   

   در حضور ميدان مغناطيسي ماده نوتروني پلاريزهمحاسبات
را در نظر مي ) -(پايين - و اسپين(+) لا با- پينسبا ا     سيستم ماده نوتروني پلاريزه همگني متشكل از نوترونهاي 

 پارامتر قطبش  و نشان مي دهيم و  ترتيب با هپايين را ب- بالا و اسپين-چگالي تعداد نوترونهاي اسپين. گيريم
  را به صورت زير تعريف مي كنيم) (اسپيني 

)1( 

  


 

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11طوريكه به    بوده و   با در نظر گرفتن ميدان مغناطيسي . چگالي كل سيستم مي باشد 
z ،kBBيكنواخت در راستاي  ˆ ذرات با اسپين بالا و پايين متناظر با اسپينهاي موازي و پادموازي نسبت به ميدان ،

:  به صورت زير عمل مي نماييمLOCV روش با استفاده ازجهت محاسبه انرژي اين سيستم  .بودمغناطيسي خواهند 
   را به فرم زير در نظر مي گيريمآزمايشيدر ابتدا تابع موج بس ذره اي 

)2(  
در . سب مي باشدذره اي منا-N تابع همبستگي F نوترون بدون برهمكنش و N تابع موج حالت پايه كه در آن 

   به صورت زير در نظر گرفته مي شودF، تابع ]11[تقريب جاسترو 
)3(  

جسمي به صورت - اين سيستم تا جمله دوبسط خوشه اي تابعي انرژي.  مي باشدكننده عملگري متقارن Sكه در آن 
  زير خواهد بود

)4(  
)0(جسمي -در رابطه بالا انرژي تك

1
BE زير داده مي شود با رابطه  

)5(  


 
,

)(2)(2
)0(

1 ,
25

3

i

ii
FB

m

k
E


  

  3
1

2)( 6 ii
Fk  تكانه فرمي نوترون با جهت اسپيني i0(جسمي -انرژي دو.  مي باشد(

2
BE عبارت است از   

(6(  

  كه در اين رابطه داريم

)7(  ).12()12()12()]]12(,[),12([
2

)12( 2
12

2

fVfff
m


  

 در اين .جسمي و پتانسيل هسته اي مي باشند-  به ترتيب تابع همبستگي دوV)12( و f)12(در معادله بالا، 
با  . را كه يكي از بهترين پتانسيلهاي مطرح شده به شمار مي رود به كار مي بريم18AVجسمي -محاسبات پتانسيل دو

جسمي را با محاسبات جبري به دست - مي توان انرژي دو18AVجسمي و پتانسيل -استفاده از تابع همبستگي دو
  معرف انرژي مغناطيسي ماده نوتروني بر واحد ذره بوده و به صورت زير بيان مي شود ME، )4 (در رابطه. آورد

)8(  
  .مي باشد)  مگنتون هسته ايدر واحد( ممان مغناطيسي نوترون 9130427.1n)5(در اين رابطه 
 LOCV مورد استفاده در روش  و با توجه به قيد بهنجارشkf)(جسمي را با وردش توابع - نرژي دو     اكنون ا

 كوپل شده و غيركوپل  معادلات ديفرانسيلي از مجموعه اجسمي،- با كمينه نمودن انرژي دو. ، كمينه مي نماييم]12]
  . جسمي به دست خواهند آمد-با حل اين معادلات، توابع همبستگي براي محاسبه انرژي دو.  حاصل خواهند شدشده
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  نتايج و بحث
ن با اعمال ميدان مغناطيسي، تقار.  انرژي بر ذره را بر حسب پارامتر قطبش اسپيني نشان مي دهدالف،-1شكل     

01 كمينه اي با  انرژيانرژي نسبت به قطبش اسپيني شكسته شده و  با افزايش ميدان .  را نشان مي دهد
 انرژي حالت ب،-1شكل . نزديك شده و انرژي متناظر با آن كاهش مي يابد1 به مقدار ، محل اين كمينهمغناطيسي

انرژي بر ذره ، G1810با افزايش ميدان مغناطيسي تا مقدار . يدان مغناطيسي نمايش مي دهدپايه سيستم را برحسب م
اين كاهش ناگهاني نتيجه تأثير .  كاهش خواهد داشت" اين كميت سريعا، اما در ميدانهاي بالاتر.به آرامي كاهش ميابد

  . مي باشدG1810در ميدانهاي بزرگتر مهم ميدان مغناطيسي بر انرژي ماده نوتروني پلاريزه 
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انرژي حالت پايه سيستم برحسب  :)سمت چپ (ب- 1شكل .انرژي بر ذره بر حسب پارامتر قطبش اسپيني :)سمت راست (الف-1شكل
  .ميدان مغناطيسي

  
 ترسيم الف،-2ناطيسي، در شكلل بر حسب ميدان مغ     تغييرات پارامتر قطبش اسپيني ماده نوتروني در حالت تعاد

غير متعارفي ظاهر نمي ، هيچگونه رفتار G1810از اين شكل مي توان دريافت كه در ميدانهاي كمتر از . شده است
 قطبش بزرگي، G1810در ميدانهاي مغناطيسي بزرگتر از . استگردد و ماده نوتروني تنها به صورت جزئي قطبيده 
 يك گذار فاز مغناطيسي القايي  ناگهاني گوياي وجوداين افزايش. اسپيني به سرعت با افزايش ميدان افزايش مي يابد

 پذيرفتاري مغناطيسي سيستم بر حسب ميدان مغناطيسي رسم ب،-2در شكل .مي باشددر حضور ميدان مغناطيسي 
اين نتيجه وجود . صي به يك ماكزيمم دست مي يابددر هر چگالي، اين كميت در ميدان مغناطيسي خا. شده است

رخ مي  بزرگي ميدان مغناطيسي كه در آن گذار فاز القايي .گذار فاز القايي به وسيله ميدان مغناطيسي را تأييد مي نمايد
  .، با افزايش چگالي سيستم افزايش مي يابددهد
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 ـ    نوتروني در ح   قطبش اسپيني ماده   :)سمت راست  (الف-2شكل  :)سـمت چـپ   (ب-2شـكل . سيالت تعادل بـر حـسب ميـدان مغناطي
  .پذيرفتاري مغناطيسي بر حسب ميدان مغناطيسي

  

  ي        نتيجه گير
قرار محاسبه مورد خواص مغناطيسي ماده نوتروني پلاريزه در حضور ميدان مغناطيسي در دماي صفر در اين مقاله      
 تقارن سيستم شكسته شده و سيستم در حالت تعادل ،ر ميدان مغناطيسيد كه در حضوننتايج نشان مي ده.  استگرفته

نتايج به دست آمده بيانگر اين مطلب است كه در ميدانهاي مغناطيسي بزرگتر از . داراي قطبش خالصي مي گردد
G1810ميدان مغناطيسي گذار فاز، بزرگي.  تحت گذار فاز فرومغناطيسي القايي قرار مي گيرد،، سيستم ماده نوتروني 

  .]13 [وابسته به چگالي سيستم مي باشد
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Reconstructing f(R) modified gravity from ordinary and entropy-corrected versions of

the holographic and new agegraphic dark energy models

K. Karami, M.S. Khaledian
Department of Physics, University of Kurdistan, Pasdaran Street, Sanandaj, Iran

Here, we peruse cosmological usage of the most promising candidates of dark energy in the frame-
work of f(R) theory [1]. We reconstruct the different f(R) modified gravity models in the spatially
flat FRW universe according to the ordinary and entropy-corrected versions of the holographic and
new agegraphic dark energy models, which describe accelerated expansion of the universe. We also
obtain the equation of state parameter of the corresponding f(R)-gravity models. We conclude that
the holographic and new agegraphic f(R)-gravity models can behave like phantom or quintessence
models. Whereas the equation of state parameter of the entropy-corrected models can transit from
quintessence state to phantom regime as indicated by recent observations.

PACS numbers: 04.50.Kd, 95.36.+x

I. THE THEORY OF F (R) MODIFIED GRAVITY

The general f(R)-gravity action is given by [2,3]

S =

∫ √−g d4x

[

R + f(R)

2k2
+ Lmatter

]

, (1)

where k2 = M−2
P = 8πG and h̄ = c = 1. Also G, g, R and

Lmatter are the gravitational constant, the determinant of
metric gµν , the Ricci scalar and the lagrangian density
of the matter inside the universe, respectively. Here like
[4] we use the metric formalism.

Taking the variation of the action (1) with respect to
the metric gµν , one can obtain the field equations as [2,3]

Rµν − 1

2
Rgµν = k2

(

T (R)
µν + T (m)

µν

)

, (2)

where

k2T (R)
µν =

1

2
gµνf(R) − Rµνf ′(R) +

(

∇µ∇ν − gµν2

)

f ′(R).

(3)

Here Rµν and T
(m)
µν are the Ricci tensor and the energy-

momentum tensor of the matter, respectively. Also the
prime denotes a derivative with respect to R.

Now if we consider the spatially flat FRW metric for
the universe as

ds2 = −dt2 + a2(t)

3
∑

i=1

(dxi)2, (4)

and taking T
µ(m)
ν = diag(−ρm, pm, pm, pm) for the

energy-momentum tensor of the matter in the prefect
fluid form, then the set of field equations (2) reduce to
the modified Friedmann equations in the framework of
f(R)-gravity as

3

k2
H2 = ρm + ρR, (5)

1

k2

(

2Ḣ + 3H2
)

= −(pm + pR), (6)

where

ρR =
1

k2
[−1

2
f(R) + 3

(

Ḣ + H2
)

f ′(R) −

18
(

4H2Ḣ + HḦ
)

f ′′(R)], (7)

pR =
1

k2
[
1

2
f(R) −

(

Ḣ + 3H2
)

f ′(R) +

6
(

8H2Ḣ + 6HḦ + 4Ḣ2 + ˙̈H
)

f ′′(R) +

36
(

Ḧ + 4HḢ
)2

f ′′′(R)], (8)

and

R = 6
(

Ḣ + 2H2
)

. (9)

Here H = ȧ/a is the Hubble parameter and the dot de-
notes a derivative with respect to cosmic time t. Also
ρR and pR are the curvature contribution to the energy
density and pressure.

The energy conservation laws are still given by

˙ρm + 3H(ρm + pm) = 0, (10)

ρ̇R + 3H(ρR + pR) = 0. (11)

In the case of f(R) = 0, from Eqs. (7) and (8) we have
ρR = 0 and pR = 0. Therefore Eqs. (5) and (6) transform
to the usual Friedmann equations in GR.

The equation of state (EoS) parameter due to the cur-
vature contribution is defined as [5]

ωR =
pR

ρR
, (12)

1
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where ρR and pR given with (7) and (8) respectively.
For a given a = a(t), by the help of Eqs. (7) and (8)

one can reconstruct the f(R)-gravity according to any
DE model given by the EoS pR = pR(ρR) or ρR = ρR(a).
There are two classes of scale factors which usually people
consider them for describing the accelerating universe in
f(R), f(G) and f(R,G) modified gravities [6].

The first class of scale factor is given by [6,7]

a(t) = a0(ts − t)−h, t ≤ ts, h > 0. (13)

Using Eqs. (9) and (13) one can obtain

H =
h

ts − t
=

[

h

6(2h + 1)
R

]1/2

, Ḣ = H2/h. (14)

For the second class of scale factor defined as [6]

a(t) = a0t
h, h > 0, (15)

one can obtain

H =
h

t
=

[

h

6(2h− 1)
R

]1/2

, Ḣ = −H2/h. (16)

In sections 2 to 5 using the two classes of scale factors
(13) and (15), we reconstruct the different f(R)-gravities
according to the HDE, ECHDE, NADE and ECNADE
models.

II. F (R) RECONSTRUCTION FROM HDE

MODEL

Following Li [8] the HDE density in a spatially flat
universe is given by

ρΛ =
3c2

k2R2
h

, (17)

where c is a numerical constant. Recent observational
data, which have been used to constrain the HDE model,
show that for the flat universe c = 0.818+0.113

−0.097 [9]. Also
Rh is the future event horizon defined as

Rh = a

∫ ∞

t

dt

a
= a

∫ ∞

a

da

Ha2
. (18)

For the first class of scale factor (13), the differential
equation (7), i.e. ρR = ρΛ, gives the following solution

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γc R, (19)

where

m± =
3 + h ±

√
h2 − 10h + 1

4
, (20)

and

γc = −c2(h + 1)2

h2
. (21)

Also λ± are the integration constants that can be deter-
mined from the necessary boundary conditions. Follow-
ing [10] the accelerating expansion in the present universe
could be generated, if one consider that f(R) could be a
small constant at present universe, that is

f(R0) = −2R0, (22)

f ′(R0) ∼ 0, (23)

where R0 ∼ (10−33eV)2 is the current curvature. Apply-
ing the above boundary conditions to the solution (19)
one can obtain

λ+ =
γc(m− − 1) + 2m−

(m+ − m−)R
m+−1
0

, (24)

λ− =
γc(m+ − 1) + 2m+

(m− − m+)R
m
−
−1

0

. (25)

Replacing Eq. (19) into (12) and using (14) one can get
the EoS parameter of the holographic f(R)-gravity model
as

ωR = −1− 2

3h
, h > 0, (26)

which corresponds to a phantom accelerating universe,
i.e. ωR < −1. Recent observational data indicates that
the EoS parameter ωR at the present lies in a narrow
strip around ωR = −1 and is quite consistent with being
below this value [11].

For the second class of scale factor (15), the result for
f(R) is same as (19) where now

m± =
3− h ±

√
h2 + 10h + 1

4
, (27)

γc = −c2(h − 1)2

h2
. (28)

Also the EoS parameter is obtained as

ωR = −1 +
2

3h
, h > 1, (29)

which describes an accelerating universe with the
quintessence EoS parameter, i.e. −1 < ωR < −1/3.

III. F (R) RECONSTRUCTION FROM ECHDE

MODEL

Using the corrected entropy-area relation [12]

2
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SBH =
A

4G
+ α̃ ln

A

4G
+ β̃, (30)

the energy density of the ECHDE can be obtained as [13]

ρΛ =
3c2

k2R2
h

+
α

R4
h

ln

(

R2
h

k2

)

+
β

R4
h

, (31)

where α and β are dimensionless constants of order unity.
In the special case α = β = 0, the above equation yields
the well-known HDE density (17). Since the last two
terms in Eq. (31) can be comparable to the first term
only when Rh is very small, the corrections make sense
only at the early stage of the universe. When the uni-
verse becomes large, ECHDE reduces to the ordinary
HDE [13].

For the first class of scale factor (13), we find

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γcR +

k2(h + 1)4

54h2(2h + 1)
×

{

α

[(

h − 5

3

)

− ln

(

6h(2h + 1)

k2(h + 1)2R

)]

− β

}

R2, (32)

one can get the EoS parameter of the entropy-corrected
holographic f(R)-gravity model as

ωR = −1− 2

3h
×











1 +
−α + 2α ln

(

h
k(h+1)H

)

+ β

3c2
(

h
k(h+1)H

)2

+ 2α ln
(

h
k(h+1)H

)

+ β











, (33)

where m± and γc are given by Eqs. (20) and (21), re-
spectively.

For the second class of scale factor (15), the result of
f(R) is obtained as

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γcR +

k2(h − 1)4

54h2(2h − 1)
×

{

α

[(

h + 5

3

)

+ ln

(

6h(2h− 1)

k2(h − 1)2R

)]

+ β

}

R2. (34)

Also the EoS parameter is obtained as

ωR = −1 +
2

3h
×











1 +
−α + 2α ln

(

h
k(h−1)H

)

+ β

3c2
(

h
k(h−1)H

)2

+ 2α ln
(

h
k(h−1)H

)

+ β











, (35)

where m± and γc are given by Eqs. (27) and (28), re-
spectively. Also λ± are determined from the boundary
conditions (22), (23).

IV. F (R) RECONSTRUCTION FROM NADE

MODEL

Following [14], the energy density of the NADE is given
by

ρΛ =
3n2

k2η2
, (36)

where the numerical factor 3n2 is introduced to parame-
terize some uncertainties. The joint analysis of the astro-
nomical data for the NADE model in flat universe gives
the best-fit value (with 1σ uncertainty) n = 2.716+0.111

−0.109

[15]. Also η is the conformal time of FRW universe, and
given by

η =

∫

dt

a
=

∫

da

Ha2
. (37)

For the first class of scale factor (13), the differential
equation (7), i.e. ρR = ρΛ, gives the following solution

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γn Rh+1, (38)

where

γn = − n2a2
0(h + 1)2

h2(h + 2)
(

6h(2h + 1)
)h

. (39)

Replacing Eq. (38) into (12) one can get the EoS para-
meter of the new agegraphic f(R)-gravity model as

ωR = −1− 2(h + 1)

3h
, h > 0, (40)

which like the EoS parameter of the holographic f(R)-
gravity model (26), it always crosses the phantom-divide
line, i.e. ωR < −1.

For the second class of scale factor (15), The result of
f(R) is

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γn R1−h, (41)

where

γn =
n2a2

0(h − 1)2

h2(h − 2)
(

6h(2h− 1)
)−h

, (42)

and the parameters m± are given by Eq. (27).
Also the EoS parameter is obtained as

ωR = −1 +
2(1 − h)

3h
,

1

2
< h < 1, (43)

which shows a quintessence-like EoS parameter with
−1 < ωR < −1/3.

3
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V. F (R) RECONSTRUCTION FROM ECNADE

MODEL

The energy density of the ECNADE is given by [13]

ρΛ =
3n2

k2η2
+

α

η4
ln

(

η2

k2

)

+
β

η4
, (44)

which closely mimics to that of ECHDE density (31) and
Rh is replaced with the conformal time η. Here α and β
are dimensionless constants of order unity. In the special
case α = β = 0, the above equation yields the well-known
NADE density (36).

For the first class of scale factor (13), solving the dif-
ferential equation (7) for the energy density (44) yields

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γn Rh+1

− k2a4
0(h + 1)4R2h+2

3h(3 + 10h + 6h2)
(

6h(2h + 1)
)2h+1

×

{α
[

(7h + 5)(h + 1)

3 + 10h + 6h2
+ ln

(

(

6h(2h + 1)
)h+1

k2a2
0(h + 1)2Rh+1

)]

+ β}. (45)

Replacing Eq. (45) into (12) yields the EoS parame-
ter of the entropy-corrected new agegraphic f(R)-gravity
model as

ωR = −1− 2(h + 1)

3h

{

1 +
−α + 2α ln X + β

3n2X2 + 2α ln X + β

}

, (46)

where X := 1
ka0(h+1)

(

h
H

)h+1
and h > 0. The above

EoS is time-dependent and in contrast with constant EoS
parameter (40), it can justify the transition from ωR >
−1 to ωR < −1. Note that if we set α = β = 0 then Eqs.
(45) and (46) reduce to (38) and (40), respectively.

For the second class of scale factor (15), the result of
f(R) yields

f(R) = λ+Rm+ + λ−Rm
− + γn R1−h

+
k2a4

0(h − 1)4R2−2h

3h(3 − 10h + 6h2)
(

6h(2h− 1)
)1−2h

×

{α
[

(7h − 5)(h − 1)

3 − 10h + 6h2
+ ln

(

(

6h(2h − 1)
)1−h

k2a2
0(h − 1)2R1−h

)]

+ β}. (47)

Also the EoS parameter is obtained as

ωR = −1 +
2(1− h)

3h

{

1 +
−α + 2α ln Y + β

3n2Y 2 + 2α ln Y + β

}

, (48)

where Y := 1
ka0(1−h)

(

h
H

)1−h
and 1

2 < h < 1. Con-

trary to the constant EoS parameter (43), the dynam-
ical EoS parameter (48) can accommodate the transition
from ωR > −1 to ωR < −1 at recent stage.

VI. CONCLUSIONS

We investigated the HDE, ECHDE, NADE and EC-
NADE in the framework of f(R)-gravity. We recon-
structed the different theories of modified gravity based
on the f(R) action in the spatially flat FRW universe for
the two classes of scale factors containing i) a = a0(ts −
t)−h, ii) a = a0(ts− t)h and according to the original and
entropy-corrected versions of the HDE and NADE sce-
narios. Furthermore, we obtained the EoS parameters
of the corresponding f(R)-gravity models. Our calcu-
lations show that for the first class of scale factor, the
EoS parameter of the holographic and new agegraphic
f(R)-gravity models always crosses the phantom-divide
line. Whereas for the second class, the EoS parameter
of the mentioned models behaves like the quintessence
EoS parameter. The EoS parameter of the entropy-
corrected holographic and new agegraphic f(R)-gravity
models for the both of first and second classes of scale fac-
tors can accommodate the transition from quintessence
state, ωR > −1, to the phantom regime, ωR < −1, as
indicated by recent observations.
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  هالاثر پخش دوقطبه و  با حضوري مولكول يابرها در يحرارت يداريناپا
 1نژاداصغر، محسن   خصالي، عليرضا   معصومه سيده، قريشي

 بابلسر، مازندران دانشگاه، گروه فيزيك  1

  چكيده
. قرار داديم بررسي ابرهاي مولكولي موردملاك پايداري يا ناپايداري حرارتي را بر هال  اثر همزمان پخش دوقطبه و ريتأث

هال را بر معادلات حاكم بر يك ابر مولكولي با يونيدگي جزئي اعمال نموده و با وارد  اثر پخش دوقطبه و در اين بررسي،
م، كه معادله مشخصه درجه هفتم رسيديك  به نهايتاً. يمدكر، پايداري و ناپايداري حرارتي سيستم را بررسي اختلالنمودن 

     كند، افزايش تأثير  ايجاد مي π/4معادله، دريافتيم زماني كه بردار موج با ميدان مغناطيسي زاويه  با بررسي عددي اين
  بنابراين در اين شرايط و در حالت اختلالات. آنتروپي ميل كند  ي پايدار به سمت مد هم  شود كه ناحيه  اثر هال سبب مي

دهد و زماني كه تأثير اثر هال بيشتر گردد،   ازه تراكم را در امتداد ميدان مغناطيسي ميآنتروپي، ناپايداري حرارتي اج  هم
 .با ميدان مغناطيسي خواهيم داشت π/4ازاي زاويه   تراكمي را به

 
  قدمهم

گردد؟   رگان ميگيري ستا  شوند؛ ولي چه عواملي سبب شكل  دانيم كه ستارگان در ابرهاي مولكولي متولد مي  مي     
به . هاي گرانشي در ابرهاي مولكولي دانست  هاي حرارتي را به عنوان مراحل اوليه براي ايجاد رمبش  توان چگالش  مي

بيان نمود كه  Parker (1953) .ي ناپايداري حرارتي صورت پذيرفته است  هاي بسياري در زمينه  همين دليل بررسي
  تواند   نشان داد كه اين ناپايداري مي Field (1965)حرارتي باشد و  تواند ناشي از ناپايداري  پديده چگالش مي

 cτهاي غير خطي در يك مقياس زماني سرمايشي   بسيار كوچك تا دامنه δρ به رشد سريع اختلالات چگالي از  منجر
ديناميكيكه اين مقياس زماني در مقايسه با مقياس زماني  ،گردد

dτ هاي   توان چگالش  بنابراين مي. كوچكتر است
  .ي رمبش گرانشي در ابرهاي مولكولي دانست  حرارتي را به عنوان مراحل اوليه

 Birk (2000) اثر پخش دوقطبه روي مدهاي چگالشي حرارتي يك پلاسماي هيدروژني يونيده ضعيف توسط     
نيز به بررسي اين اثر بر روي ناپايداري حرارتي  Nejad-Asghar et al. (2003). مورد بررسي قرار گرفت

ناپايدار را  پايدار و آنان با در نظر گرفتن اثر پخش دوقطبه، به بررسي ناپايداري حرارتي پرداختند و نواحي. پرداختند
. شود  ستاي ميدان مغناطيسي ميمورد مطالعه قرار دادند و دريافتند كه ناپايداري حرارتي سبب تراكم ابر در را

Shadmehri et al. (2010)  به مطالعه ناپايداري حرارتي پلاسماهاي يونيده در حضور اثرات پخش اهمي، دوقطبه
ها نشان دادند كه ضريب رشد   آن. هاي مختلف مورد بررسي قرار دادند  و هال پرداختند و مدهاي چگاشي را در رژيم

  .بخشد  ميساختار سرعت  گيري  هاي پخشي، به آهنگ شكل  انيسممدهاي چگالشي در حضور اين مك
به بررسي ناپايداري حرارتي ابرهاي مولكولي  با درنظر گرفتن همزمان پخش دوقطبه و اثر هال، در اين مقاله،     

ر يك چنين بدين منظور، ابتدا معادلات حاكم ب. يمو سپس نواحي پايدار و ناپايدار را مورد مطالعه قرار داد يمپرداخت
سپس تجزيه و . نموديمحل ها را   آنو با وارد نمودن اختلالات كوچكي به اين معادلات،  نمودهسيستمي را بيان 
  .ديمداهاي بدست آمده را ارائه   تحليلي از پاسخ
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   بندي  فرمول
خنثي ذرات ها و   ا، يونه  هيدروژني در نظر گرفته، كه شامل الكترون اًصرف با يونيدگي جزئي و در ابتدا، پلاسمايي     
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  )باشند  نواحي هاشورزده، نواحي شبه پايدار مي(نواحي پايدار و ناپايدار  : 1شكل

  

   نتيجه گيري
ρσσ ي  نواحي پايدار و ناپايدار در صفحهبا توجه به       −′Τ  زماني كه بردار موج با ميدان  ابيمي  درمي ،)1(شكل

و در حالتي كه بردار موج بر ميدان مغناطيسي  شد ايجاد خواهدآنتروپي   ، همان مد همهستندمغناطيسي در يك راستا 
 π/4 ولي اگر بردار موج با ميدان مغناطيسي زاويه. تأثير خواهد بود  عمود است، اثر هال نسبت به رژيم دوقطبه، بي

بنابراين . آنتروپي ميل كند  ي پايدار به سمت مد هم  شود كه ناحيه  بينيم كه افزايش تأثير اثر هال سبب مي  ايجاد كند، مي
دهد   آنتروپي، ناپايداري حرارتي اجازه تراكم را در امتداد ميدان مغناطيسي مي  در اين شرايط و در حالت اختلالات هم

  .با ميدان مغناطيسي خواهيم داشت π/4ازاي زاويه   گردد، تراكمي را به و زماني كه تأثير اثر هال بيشتر
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Modeling the outer halo globular clusters

Hosein Haghi1
1Institute for Advanced Studies in Basic Sciences (IASBS), P. O. Box 45195-1159, Zanjan, Iran

Some of the Galactic outer halo globular clusters are excellent tools to probe gravitational theories
in the regime of weak accelerations. The measurement of the line-of-sight velocity dispersion among
stars in these clusters will differentiate between the validity of Newtonian dynamics (low velocity
dispersion) and the possibility of modified Newtonian dynamics (MOND) or dark matter dominated
globular clusters (high velocity dispersion). In this paper I will give a brief review of recent studies
in this field. We determine the mean velocity dispersion of six Galactic outer halo globular clusters,
AM 1, Eridanus, Pal 3, Pal 4, Pal 15, and Arp 2 in the weak acceleration regime to test classical vs.
modified Newtonian dynamics (MOND). Finaly we will present a brief report on recently simulated
cluster Pal 14 by Newtonian Nbody simulation code, Nbody6.
PACS numbers: 05.10.-a ,05.10.Gg, 05.40.-a, 98.80.Es, 98.70.Vc

I. INTRODUCTION

Although the currently favored cold dark matter CDM
model have proven to be remarkably successful on large
scales [7], dark matter has not been detected after much
experimental efforts and high resolution N-body simula-
tions are still in contradiction with observations on sub-
galactic scales and predict more satellite than what is
seen [1,2] and also a wrong spatial distribution of sub-
halos [3].

In order to explain the missing matter of the Universe,
another approach is an alternative theory of gravity. In
these models, modification of the gravity law was pro-
posed to explain the observed asymptotically flat rotation
curves of galaxies without dark matter. One of the most
famous alternative theories is modified newtonian dy-
namics (MOND), which has been introduced by Milgrom
[4]. According to this phenomenological theory, the flat
rotation curves of spiral galaxies at large distances can be
explained by modification of Newton’s second law for ac-
celeration below a characteristic scale of a0 ' 10−8cms−2

without invoking dark matter [5,6]. This theory, in ad-
dition to the acceleration parameter, a0, employs an in-
terpolating function to connect the MONDian regime to
Newtonian regime.

In order to decide whetherMOND is a comprehensive
theory to explain the dynamics of the universe, it is desir-
able to study MOND for objects in which no dark matter
is supposed to exist and where the characteristic acceler-
ation of the stars is less than the MOND critical accelera-
tion parameter a0. Globular clusters (GCs) are a perfect
candidate since they are the largest virialized structure
that do not contain dark matter. In the distant halo
of our MilkyWay there exist several lowmass GCs where
both internal and external accelerations of stars are sig-
nificantly below the critical acceleration parameter a0 of
MOND. Because GCs are assumed to be dark-matter-
free, if MOND is true, the motions of stars must deviate
from the standard Newtonian dynamics. It has been pro-

posed by Baumgardt (2005) that some of these distant
Galactic GCs are perfect tools to test gravitational theo-
ries in the regime of very weak accelerations. For MOND,
the internal velocity dispersion among the stars in these
clusters would be significantly higher than in Newtonian
dynamics.

Recently Haghi et al. (2009, hereafter HBK09) investi-
gated the dynamics of star clusters by numerically mod-
eling them in MOND, assuming circular orbits. They
performed Nbody simulations and presented analytical
formulae for the velocity dispersion of stellar systems in
the intermediate MOND regime, which are useful for a
comparison with observational data of several GCs and
dSph galaxies (for details on the numerical calculations
see HBK09). In a follow-up paper, Jordi et al. (2009)
determined the velocity dispersion (using 17 stars) and
mass-function slope of Pal 14 and showed that MOND
can hardly explain the low-velocity dispersion of this sys-
tem.

However, Gentile et al. (2010) showed that with the
currently available data, the Kolmogorov-Smirnov (KS)
test is still unable to exclude MOND with a sufficiently
high confidence level. Moreover, the low density of Pal
14 suggests that binary stars may be an important issue
for interpreting its measured velocity dispersion (Kupper
Kroupa 2010), and the true velocity dispersion of Pal 14
could be much lower than the value reported by Jordi et
al. (2009), thereby possibly posing an even larger chal-
lenge for MOND, but also for Newtonian gravity and for
any understanding of the dynamics of this object as be-
ing in equilibrium. In this paper we calculate the predic-
tion of MOND and Newtonian dynamics on the velocity
dispersion of six other distant clusters of the MW (Table
1). In order to see the pure MONDian effects, we concen-
trate on systems in which the tidal radius is much larger
than the gravitational radius1 and therefore tidal effects
are unimportant. In other words, this paper provides
the basis for further observational efforts. The measure-
ments of a low- (Newtonian) velocity dispersion would
mean that MOND in its present form is in severe trouble

1
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Cluster Rh RG ae Mc σM σN Nmin

name [pc] [kpc] [a0] [103M¯] [kms−1] [kms−1]

AM 1 24 123.2 0.086 12.6 1.50 0.56 25
Eridanus 14.2 95.2 0.113 18.6 1.80 0.90 40

Pal 3 24 95.9 0.112 31.6 1.97 0.87 30
Pal 4 23.2 111.8 0.096 42.6 2.30 1.10 35
Pal 15 21.2 37.9 0.283 26.3 1.42 0.88 80
Arp 2 21.5 21.4 0.504 21.8 1.07 0.80 150

TABLE I. Globular clusters modeled in this paper. The
half-mass radius and galactocentric distances, RG, are taken
from Harris (1996). The values of the external acceleration are
calculated from ae =

√
GMa0/RG with M = 1.2 × 1011M¯

for all galactocentric distances. Cluster masses, Mc, were cal-
culated from the absolute V-band luminosities by assuming a
stellar mass-to-light ratio of M/LV = 2, which is close to the
measured average mass-to-light ratio of galactic globular clus-
ters (Mieske et al. 2008). σM and σN are the corresponding
MONDian and Newtonian values of the velocity dispersion,
respectively. The last column is the minimum number of stars
necessary to obtain P ≤ 0.05.

and that globular clusters do not possess dark matter.
In contrast, a high-velocity dispersion would either favor
MOND or could be a hint to the existence of dark matter
in GCs (Baumgardt et al. 2009).

II. DISTANCE STAR CLUSTERS OF THE MW

Using a KS test, we calculated the minimum number
of stars that are sufficient to exclude MOND at the 95%
confidence level. We found that between 30 to 80 stars
are necessary for most clusters to distinguish between
both cases. This number of stars can be observed with
current 8 m class telescopes. Additional observational ef-
forts to determine the velocity dispersions and constrain-
ing the mass of the these clusters would be highly impor-
tant and provide a strict test of MOND.

III. DIRECT N-BODY SIMULATIONS OF
GLOBULAR CLUSTER PALOMAR 14

We present the first ever direct N -body computations
of an old Milky Way globular cluster over its entire life
time on a star-by-star basis. Using recent GPU hardware
at Bonn University, we have performed a comprehensive
set of N -body calculations to model the distant outer
halo globular cluster Palomar 14 (Pal 14). Pal 14 is un-
usual in that its mean density is about ten times smaller
than that in the solar neighborhood. Its large radius as
well as its low-mass make it possible to simulate Pal 14
on a star-by-star basis. By varying the initial conditions

we aim at finding an initial N -body model which repro-
duces the observational data best in terms of its basic
parameters, i.e. half-light radius, mass and velocity dis-
persion. We furthermore focus on reproducing the stellar
mass function slope of Pal 14 which was found to be sig-
nificantly shallower than in most globular clusters.

While some of our models can reproduce Pal 14’s basic
parameters reasonably well, we find that dynamical mass
segregation alone cannot explain the mass function slope
of Pal 14 when starting from the canonical Kroupa initial
mass function (IMF). In order to seek for an explanation
for this discrepancy, we compute additional initial mod-
els with varying degrees of primordial mass segregation
as well as with a flattened IMF. The necessary degree of
primordial mass segregation turns out to be very high,
though, such that we prefer the latter hypothesis which
we discuss in detail. This modelling has shown that the
initial conditions of Pal 14 after gas expulsion must have
been a half-mass radius of about 20 pc, a mass of about
50000 M¯, and possibly some mass segregation or an
already established non-canonical IMF depleted in low-
mass stars. Such conditions might be obtained by a vio-
lent early gas-expulsion phase from an embedded cluster
born with mass segregation. Only at large Galactocen-
tric radii are clusters likely to survive as bound entities
the destructive gas-expulsion process we seem to have
uncovered for Pal 14.

In addition we compute a model with a 5% primordial
binary fraction to test if such a population has an effect
on the cluster’s evolution. We see no significant effect,
though, and moreover find that the binary fraction of
Pal 14 stays almost the same and gives the final fraction
over its entire life time due to the cluster’s extremely low
density. Low-density, halo globular clusters might there-
fore be good targets to test primordial binary fractions
of globular clusters.

It is possible nowadays to directly calculate the evolu-
tion of real globular clusters (with almost 100,000 stars)
over a Hubble time by direct N-body simulations (new
record).
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   و تابشي با شار حرارتي ي ناهمگن، بارداررمبش گرانشي يك ستاره 

 1مسعود  جعفري،2صمد، خاكشورنيا 1محمد، عرب

  دانشگاه دامغان1
  ، سازمان انرژي اتمي ايرانايي علوم و فنون هستهژوهشكدهپ  2

  چكيده
همزمان ميدان  تأثير در اين مقاله با استفاده از حل معادلات ميدان و شرايط اتصال در نسبيت عام، به بررسي

 و همچنين ؛دازيمپر مي تابشي ناهمگن ويشناسي و شار حرارتي بر رمبش گرانشي يك ستارهالكترومغناطيسي، ثابت كيهان
 .  ها در شرايط مختلف فيزيكي خواهيم پرداخت به چگونگي ترتيب اين افقظاهري افق ين علامت معادلهييعبا ت

  قدمه م
هاي مورد مهمترين موضوع  توضيح رمبش گرانشي يك ستاره، ازجهتتر هاي واقعيتلاش براي يافتن مدل 
ها با يكديگر مورد توجه قرار گرفته  از طرفي رمبش گرانشي از نقطه نظر اتصال فضازمان،بوده دانانفيزيكي اخترعلاقه
ي و معادله ض تقارن كرويا فر را ب رمبش گرانشي يك ستاره]1[اپنهايمر و اشنايدر 1939 در سال  اولين بار.است

ء ك خلاي، بررسي نمودند؛ بطوري كه درون ستاره را با متريك فريدمان و بيرون آن را با مترحالت غبارگونه
 توسعه يافت و شيب درون ستاره  متريك ؛دامه داشت ااين مدلبراي بهبود  تلاش در پي آن. شوارتزشيلد بيان كردند

 و شار حرارتي در استفاده شد ]7[يدياا از متريك و در حال تابشيبراي بيرون ستاره .]2[د نيز در نظر گرفته شفشار
 نيز مورد  ]6[و تاثير ميدان الكترومغناطيسي ] 5[]4[شناسي  تأثير ثابت كيهانو ]3[تكانه منظور گرديدتانسور انرژي

را در   درون ستارهشناسي و شار حرارتين، ثابت كيها همزمان تاثير ميدان الكترومغناطيسيتوان مي.بررسي قرار گرفت
 رمبش گرانشي به  توصيف واقعي ي تابشي و باردارهاي درون وبيرون ستارهمتريك  اتصال استفاده ازنظر گرفت و با

  . شدتر  نزديكهيك ستار
  ماكسول-حل معادلات ميدان اينشتين

متريك . باشدگاه مختصات همسانگرد ميي ناهمگن با تقارن كروي در يك دست بررسي ما بر روي يك ستاره
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  :هاي ديدافق
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 تنها  نيز ، در اين حالت
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   Period 04 برنامه با استفاده ازدوتايي بررسي رفتار نوساني ستارگان تپنده 
  2همن حسين زاده، ب 1رضا پژوهش

  بيرجند دانشگاه استاديار گروه فيزيك،-1

   بيرجند، دانشگاه دانشجوي دكتراي نجوم و اختر فيزيك-2
  

  چكيده 
همانطور كه مي دانيم  .به يك سيستم دو يا چندتايي باشدستاره متعلق ين كه ا است ممكنم يك ستاره در صورتي اندازه گيري مستقيم جر

حال اگر در يك سيستم دوتايي يكي از ستارگان تپنده باشد، با كمك نرم .  يك ستاره مقدار جرم آن مي باشدمهمترين عامل در تولد و تحول
ي ستاره ، مكانيزم انتقال انرژي لمك اين اطلاعات مي توان ساختار داخبا ك. و دامنه نوسانات را به دست آوردافزارهاي مختلف مي توان پريود 

 بدست روش   انتخاب كرده وراPeriod 04  برنامهافزارهاي موجود در اين مقاله از بين نرم . و صحت نظريات ساختار و تحول را بررسي كرد
  .خواهيم داد در يك سيستم دوتايي را شرح فركانس و دامنه نوسانات مولفه تپندهآوردن 

  

  مقدمه 
درخشندگي اين ستاره ها بر اثر . كنندهاي راديويي مشخصي گسيل ميستارگان تپنده اجرام آسماني هستند كه تابش

اختر شناسان . تپش آنها ممكن است شعاعي يا غير شعاعي باشد. كند انقباض و انبساط لايه هاي سطحي شان تغيير مي
 مانند پريود، دامنه (تحولي از مدلهاي ستاره اي و مقايسه رفتارهاي تپشي و نوسانييك زنجيره براي با محاسبات عددي 

ه بر ، مي توانند علاو) و مشاهدات رصديي نظريمربوط به مدلها نوري و شعاعي  هاي، جزئيات منحنينوسان
در اين .  دست آورندمشاهده شده از درون ستاره را بهريزتر  ستاره اي، جزئيات تئوريهاي مربوط به ساختار و تحول

 براي بدست آوردن فركانس Period 04برنامهميان براي تشخيص تپش ستاره، با در اختيار داشتن يك سري از داده ها از 
 مي باشد كه Period 98برنامه اين نرم افزار يك نسخه تعميم داده شده از . تپنده استفاده مي كنيمستاره و دامنه نوسانات 

 فراواني بخصوص در زمينه تجزيه و تحليل آماري مجموعه داده هاي نجوميريه بنا نهاده شده و بر اساس تبديلات فو
   .كاربرد فراواني دارداند، و نامنظم به دست آمده  كه به شكل غير پيوسته

  
   Period 04 برنامهآشنايي با آناليز فوريه و   

استفاده از با .  آناليز فوريه است تناوبيطي و غير خطيدر تحليل پديده هاي خيكي از ابزارهاي رياضي بسيار ارزشمند 
 پيچيده را به تعدادي داده هاي ساده تر تجزيه مي كنيم تا پاسخ سيستم فايل ورودي كه شامل داده هايآناليز فوريه يك 

ه مشهور رابط. به هر يك از توابع اوليه محاسبه شود و سپس با تركيب تك تك پاسخها، پاسخ كلي را بدست مي آوريم
  :بيان مي كند) f( را بر حسب طيف بسامد gتبديل فوريه بصورت زير مي باشد كه تابع زماني 

dfefGtg fti )2()()( 



                                                                                        (1) 
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بررسي  تركيب اين برنامه نسخه جديد  مي باشد كه از مزايايPeriod 98 شده از  ويرايشيك نسخه Period 04برنامه 
  حداقل داده ها به روشبرازش  و كاهش باقيمانده،با استفاده از آناليز فوريه(به چندين مد فركانسي  فركانس- تكحالت

 مناسب و يه كه ابزار بسيار قدرتمندي جهت ايجاد بسترنويسي شد بازااين برنامه به زبان جاو. مي باشد) مربعات
براي راحتي بيشتر كاربر از كليدهاي ميانبر براي دستورات متداول . مي باشد مختلف هايدر سيستم عاملبراي كار مستقل 
هاي محورها سب ذخيره نمود و برچjpg وeps علاوه بر آن نمودار حاصله در برنامه را مي توان با فرمتهاي. مي كنداستفاده 

 بسيار قوي براي حل بسياري از مسائل )help( دستورالعمل  يكنرم افزار فوق داراي . نمودار نيز قابل ويرايش استدر
  .سئوالات مي باشدجوابگوي بسياري از وبوده 

 )a1شكل(سري زماني بخش . نشان داده شده است)  1( بخش مي باشد كه در شكل سهبطور كلي اين نرم افزار شامل 
آناليز فوريه كه فركانس و دامنه و  )b1شكل( داده ها با حداقل مربعاتكردن  برازش،پنجره مربوط به محاسبات و نمودار

مي توان آنرا تصحيح نمود تا به مقدار قابل قبول در مدهاي متفاوت در پنجره مربوط به آن قرار دارد و در هر مرحله 
  .)c1شكل (فازهاي مربوطه برسيم

  

  
 c1  ، آناليز فوريه b1، فيت كردن داده ها ) a1(پنجره مربوط به محاسبات و نمودار سري زماني :  1شكل

  
 كه از آنجايي.  دانلود كردhttp://www.astro.univie. at/ tops /Period04 را مي توان از وب سايت Period 04 برنامه
بر روي )  JRE (محيط. نيازمند است) JRE( است، اجراي آن به محيط جاوا /CJavaازيك برنامه تركيبي برنامه، اين 

 مورد  بر روي سيستمJRE بايد ابتدا برنامه Linux  و Windowsعامل   اما براي سيستم، موجود است Macسيستم عامل
نسخه جديد برنامه فوق برنامه جاوا را نيز شامل  ( استفاده شودPeriod 04 نصب شود و بعد از آن از نظر بطور جداگانه

 .)بوده و بطور خودكار نصب مي شود

  
  سيستمهاي دوتايي با مولفه تپنده بررسي  

ها و نرم افزارهاي متفاوتي  از برنامهيي كه داراي يك مولفه تپنده اند،به منظور آشكار كردن ساختار تپش سيستمهاي دوتا
 نرم افزار از  Tauri 2عنوان مثال براي سيستمبه  .استفاده مي شودتپشي  نوسانات هدامن استخراج فركانس و براي
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MULTIPER) Breger , 1980a( براي سيستم ،NGC 6397نرم افزار  از CRATIS )Clementini et al. ( براي سيستم و
FG Vir   نرم افزار ازPERIOD )Breger , 1990a(  نرم افزار. استاستفاده شده Period 04 كاربردهاي متفاوتي داراي

ار ساختكردن آشكار براي   در ابتدا.قرار گرفته استاستفاده مورد گرفتي  سيستمهاي دوتايي براي  در اين مقالهكهاست 
 لفه ها و تغيير شكل مو اثر گرانشي،انعكاساثر (، اثرات مجاورت  كه داراي يك مولفه تپنده اند دوتاييهاي سيستمتپش

 حذف مي كنيم تا صرفاً رفتار تپشي و تناوبي مولفه منحني نوريهمچنين داده هاي مربوط به نقاط كمينه را از  و) ...و 
 بدست UBVبوده و ترجيحĤً در فيلتر هاي مسلمĤً داده هاي نورسنجي بايد داراي دقت بسيار بالايي . تپنده آشكار شود

در ادامه براي .  را از منحني نوري رصدي كم مي كنيم)مدل نظري( نوري تئوريتدا تمام نقاط منحني اب. آمده باشند
بدين ترتيب داده .  مي شودوارد در نرم افزار  اوليهتجزيه و تحليل فركانس تپش، اين داده ها بعنوان يك فايل ورودي

، )باد ستاره اي(ن گازها در ستاره البته اثراتي مانند جريا. را نشان خواهد داد) در صورت وجود(هاي فوق صرفاً اثر تپش 
 اين اثرات بسيار كوچكتر از اثرات تپشي  مي كنيم فرضهنوز از منحني نوري حذف نشده اند و... وجود لكه ها و 

  . باشند
 و منحني نوري نظري نشان داده شده ه صورت ايده آل ساخته شدهبكه  نمونه يك منحني نوري مشاهده اي )2(در شكل

ولي در منحني هاي نوري رصدي . اثرات تپشي و نوساني بوضوح در نقاط خارج از گرفت ديده مي شوداست كه در آن 
و نياز به استفاده از نرم افزارهاي تحليل پريود و نوسان ديده نمي شود ح وضبه وعوامل خطا بسيارند و لذا رفتار نوساني 

  .مي باشداجتناب ناپذير 

  
  . اندبصورت ايده آل ساخته شده يك سيستم دوتايي نمونه كه و رصدي  نظرينوريهاي  منحني :2شكل

  

 دردر دو فيلتر  رصدي كم شده منحني نوري ازط منحني نوري تئوري و محاسبه اي  كه نقا نمونه اي از داده هااكنون
  .استنشان داده شده ) 3( شكل زمانهاي مختلف در

  

  
  . در فاز هاي مختلف نشان داده شده استFG Vir دوتايي نمونه رفتار نوساني در سيستم : 3شكل 
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    . نشان داده شده است)4(به دست آمده در شكل  فوق برنامهدر ادامه فركانسهاي نوساني يك سيستم نمونه كه توسط 
  

  
  FG Vir دوتايي فركانسهاي نوساني بدست آمده در سيستم : 4شكل 

  
  نتيجه گيري

 اختيار منجمين، يك موقعيت بسيار منحصر بفرد دريك ستاره تپنده باشندسيستمهاي دوتايي گرفتي و چندتايي كه داراي 
 موجود مي توان جرم  آناليز منحني هاي نوري و سرعت شعاعيبا كمك برنامه هاي. قرار مي دهدو اختر فيزيكدانان 

فركانس و دامنه  با تجزيه و تحليل .محاسبه كرد و صحت مدلهاي تحول ستاره اي را سنجيدمولفه ها را بطور مستقيم 
مي  بيشتر  را انتقال انرژي مدهاي مكانيزم،از نتايج آنآشكار شده و  ستاره  فيزيكي و هندسي دروننوسانات ساختار

تجهيز  CCD دوربين به  اخيراً رصد خانه دانشگاه بيرجند آنكهبهبا توجه . قرار دادو تجزيه و تحليل مورد بررسي توان 
 از طرح و قسمتيبه عنوان امكان پذير بوده و  با دقت بالا  رفتار تپشيبا  گرفتيوتايي دهاي سيستمنورسنجيلذا  ،شده
  .گردد ادامه داشته و اميدواريم نتايج آن در آينده نزديك ارائه  در حال حاضرزال مقطع دكتري اينجانب بوده كهپوپرو
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The study of period behaviour of the contact binary AB Andromedae

Zare’i. B, Abedi. A, Mostafai. M, Akbarian. F, Zera’atgari. FZ, FarahiNejad. M, Abasi. S, GholamHosseinPour.
HR

Department of Physics, Faculty of Sciences, University of Birjand

In this paper, some times of minima eclipsing binary AB And are presented and O-C diagram is
plotted by times of minima that have been announced by others. New period and the rate of mass
transfer from primary to secondary component are obtained by reanalyzing the O-C diagram. The
period variation may be due to a third body, so that the parameters of the third body are obtained
by this assumption.

I. INTRODUCTION

AB Andromedae (BD+36◦ 5017) was discovered as a
variable star by Guthnic and Prager in 1927. AB And is a
W-type of W-UMa type binaries and it’s period is 0.3318
days. The spectrum of the system has been classified as
G5 by Strave et al.(1950) and G5n by Hill et al.(1975)[1].
The variable period of AB And was firstly reported by
Oosterhoff(1950)[2]. Kalimeris et al.(1994) announced
that the period variation is due to mass transfer and
light-travel time effect and Demircan et al.(1994)[3] have
expressed two probabilities:1- magnetic activity 2- the
third body; They have obtained 0.9M⊙ for mass of third
body by using absolute parameters of Hrivank(1988)[1]
and have announced that this component can not be
a main-sequence star, because it does,nt allow the for-
mation of deep eclipses in the light curves of AB And.
Therefor, the third body, if it exists, can be only a low
luminosity white dwarf that whose orbit is very close to
the line of sight. Li et al. (2003)[4] have expressed two
factors for the period variation: the magnetic activity
and the third body, and Rovithis- Livaniou(2007)[5] have
only mentioned the magnetic activity.

II. THE TIMES OF MINIMA

This system is photometered during three nights, from
August to November 2010 in three Johnson filters B, V
and R. Our observations have been obtained in Dr. Moj-
tahedi observatory of Birjand University that is equipped
by SSP5A photometer. The following ephemery[6] was
used for the determination of orbital phases:

MIN = HJD2451426.3875 + 0.3318925

So that magnitude variations diagram in terms of phase
variations is obtained in three filters according to Fig. 1.

Two times of primary and one secondary minima of
eclipsing the system are obtained by lorentzia fit and they
are listed in table I. A primary minima of eclipsing is
shown in Fig.2.
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FIG. 1. The light curve in 3 filters.

HJD FILTER MIN STANDARD ERROR

2455429.32729 B I 0.00022
2455429.32755 V I 0.00014
2455429.32782 R I 0.00018
2455504.33378 B I 0.00038
2455504.33360 V I 0.00035
2455504.33455 R I 0.00033
2455506.15975 B II 0.00025
2455506.15983 V II 0.00033
2455506.15917 R II 0.00027

TABLE I. The times of minima

III. THE PERIOD VARIATION

From our observation, three(Two primary and one sec-
ondary) new times of minima light of AB And and other
data which exist in O-C Gateway website[7], O-C dia-
gram is plotted by using the following ephemery[7]:

MIN = HJD2416103.759 + 0.3318893E

In the first view, this diagram is quadratic form. It,s
parameters are obtained by fitting a quadratic function
and they are listed in table II. The diagram and quadratic
function fit are shown in Fig. 3 and Fig. 4. respectively.

1
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FIG. 2. Primary minima of eclipsing.
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FIG. 3. O-C diagram in terms of epoch (The minimums
which are obtained by our observation, have been shown with
star)

The period of the system and the period variation are
obtained by the previous parameters and the following
relation[8]:

P (ϵ) = Ple + ∆T (ϵ) − ∆T (ϵ− 1);∆T (ϵ) =
n∑

j=0

Cjϵ
j (1)

Ṗ =
1
Ple

dP

dϵ
(2)

Ṗ = 1.6942 × 10−15 1
year

(3)

PARAMETER VALUE STANDARD ERROR

C0 -0.07761 0.00392
C1 -2.11815E-6 1.01342E-7
C2 2.55644E-1 6.41806E-13

TABLE II. The parameters of quadratic function fit
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FIG. 4. Quadratic function fit.

Thus, the new ephemery of AB Andromedae is an-
nounced:

MIN = HJD2455429.3276 + 0.33189325E

The period of the system is increasing.
By the assumption that mass transfer is conservative

in the system, Ṁ1 is obtained by using the following re-
lations[8]:

Ṗ

P
= 3

Ṁ1

M1M2
(M1 −M2) (4)

Ṁ1 = −4.8171 × 10−22 M⊙

year
(5)

O-C residuals diagram was plotted and was observed as
periodic. The period variation can be due to the third
body that causes light-travel time effect. The period of
this variation was determined to be 58.6 years by using
PERIOD04 software. For testing the presence or absence
of the third component, this procedure is done:
τmax and τmin are derived by lorentzia fit to maxi-

mum and minimum of O-C residuals diagram that these
fittings are shown in Fig. 5. and Fig. 6.

The best fitting is obtained by suggesting different val-
ues for e and ω by using the following relations[9] and the
results are listed in table III:

τ = k
1√

1 − e2cos2ω
{ 1 − e2

1 + e cos υ
sin(υ + ω) + e sinω}

(6)

k =
1
2
(τmax − τmin) (7)

Initially , the residuals diagram is plotted in terms of
true anomaly and then the best fitting is obtained by

2
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FIG. 5. Lorentzia fit to minimum of O-C residuals.
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FIG. 6. Lorentzia fit to maximum of O-C residuals mini-
mum times.

using ORIGIN8 software and allowing e, ω and k param-
eters to change. The best fitting is shown in Fig.7.

The mass and semi-major of the third body for differ-
ent inclination of orbit are obtained by using the follow-
ing relations[8]. The parameters of the third body are
shown in table IV.

f(m) =
m3

3

(m1 +m2 +m3)2
=

4π
GP 2

(a12 sin i)3 (8)

k =
a12 sin i

√
1 − e2 cos2 ω

2.590 × 1010
(9)

PARAMETER VALUE STANDARD ERROR

e 0.09717 0.01875
ω(Rad) 2.61636 0.01195
k(Days) 0.01782 -

a12 sin i(Km) 4.63178×108 -
T (HJD) 2436112.58483 -
P (Y ears) 58.60642 -

TABLE III. The orbital parameters of third body
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FIG. 7. Sinusoidal fit to O-C residuals curve.

i(Deg) M(M⊙) a3(AU)

90 0.1884 22.5142
80 0.1916 22.4797
70 0.2017 22.3792
60 0.2206 22.2024
50 0.2527 21.9118
40 0.3080 21.4249
30 0.4122 20.5806
20 0.6564 18.8937
10 1.7085 14.2972

TABLE IV. The parameters of third body

a12

a3
=

m3

m1 +m2
(10)

IV. RESULTS AND DISCUSSION

Since this system is W- type of W- UMa binaries(the
mass of primary component is less than the secondary
component according to the standard definition) and con-
sidering the relation(4), Ṁ1 is obtained a negative value.
Thus, the primary component is transferring mass to the
secondary component in spite of being less mass.

According to the values which have been obtained for
the third body in this paper(table IV.) and assuming
that the third component is a main-sequence star, it’s
luminosity is derived from the following relation[10]:

L = Mα;α = 3 − 3.5 (11)

Thus, for minimum mass of third body, L3 value is ob-
tained 0.0067L⊙. Considering that M1=0.446M⊙ and
M2=0.938M⊙ for primary and secondary components re-
spectively, Zare’i et al(2011)[11], Sp.Type, L1 and L2 are
obtained from stellar data and existing tables[12]:
L1=0.79L⊙; G5 Sp.Type for primary component and
L2=0.045L⊙; M2 Sp. Type for secondary component.
Therefor, L1

L1+L2
=0.054 and L3

L1+L2
=0.008 and L3

L2
=0.155,

3
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according to these values, the light of the third body can
be more effective than what is now. Thus, the third body
can not be a main-sequence star, and it may be a low lu-
minosity white dwarf. Same as mentioned before, this
result was obtained by others[3] from different method.
Of course, the obtained mass for the third component in
small angles is in good agreement with the assumption
that the third body is a white dwarf.

The final residuals from primary data of O-C minus
both quadratic function and periodic function, are plot-
ted in terms of epoch around horizontal line that have
passed origin, is almost random. This diagram is shown
in Fig. 8. It shows that our recognition from O-C be-
haviour is correct.
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FIG. 8. The distribution of final residuals around passed
line from origin.

V. CONCLUSION

In this study we concluded that period of AB An-
dromedae is increasing. It was derived that in addition
to mass transfer in the system, the third body can be
causes the period variation and it may be a low luminos-
ity white dwarf.
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  1با استفاده از دو روش پيشرو خورشيديفعاليت   ام 24 پيش بيني چرخه

  2شبكه عصبي مصنوعي و
  1دهقاني، فريبا  1،2عجب شيري زاده، علي 

  ، گروه نظري و اختر فيزيكدانشگاه تبريز، دانشكده فيزيك 1

  (RIAAM)مركز تحقيقات نجوم و اخترفيزيك مراغه 2
  چكيده

ــاط   ــه ارتب ــر پاي ــرو ب ــه  روش پيش ــه چرخ ــين دامن ــت ب ــيدي فعالي ــى    خورش ــيد م ــه از خورش ــأت گرفت ــاى نش ــده ه ــه   و پدي ــد ك ــهاي ان ازباش ديس

 . حـال آنكـه  لـت دارنـد  لانـد، بـا ايـن فـرض كـه ايـن انديسـها بـر پديـده هـاى خورشـيدى از قبيـل حفـره هـاى كرونـايى د               ژئومغناطيسى استفاده مـى ك 

وچــك و بســيار زيــادي هــاي ك هــا را بــا  پردازنــده كــه از مغــز انســان ايــده گرفتــه و دادههــا اســت  شــبكه عصــبي مصــنوعي يــك ســامانه پردازشــي داده

  پيش بيني شده است. 2018ر چرخه فعاليت خورشيدي تا سال . در اين مقاله با استفاده از اين دو روش رفتاپردازش مي كند

  

  مقدمه

ــوبهاي   روش پيشــرو ــر اســاس آش ــن روش ژئومغناطيســى ب ــد. در اي ــي كن ــار م ــرض ك ــي ف ــ م ــه يمكن ــر روي  ك ــل ب دو عام

ماننـد فيلرهـا و   مربـوط اسـت،    فعلـى  خورشـيدي فعاليـت  بـه چرخـه   اول  عامـل . تـأثير گـذار هسـتند   ژئومغناطيسى  انديسهاي

ــا ــه دوم  عامــلو  پرتــاب مــاده از كرون ــده هــاىب ــد مربــوط اســت، ماننــد خورشــيدي فعاليــت چرخــه  پدي حفــره هــاى جدي

هـم  و  فعلـي دامنـه چرخـه    هـم بـه   مغناطيسـى در طـول يـك چرخـه خورشـيدى     تعداد كل آشوب هاى  با اين فرض. كرونايى

اسـتفاده از   بـا  23تـا   17در هـر چرخـه از چرخـه    ي آشـوب روزهـاي  در ايـن روش، تعـداد    .دارددامنه چرخه آينـده بسـتگي   به 

در آن  Ap ژئومغناطيســى انـديس روز آشـوبي بـه روزي گفتـه مـي شـود كـه        كـه  سـهاى ژئومغناطيسـى تعيـين شـده اسـت     اندي

حـد كـافى پـايين انتخـاب مـي شـود تـا         بـه . ايـن آسـتانه يـك مقـدار اختيـارى اسـت كـه        باشـد  25روز بزرگتر يا مساوي بـا  

آشــوب هـا يــك منشــأ   تــادر بـر گيــرد و بــه حـد كــافى بـزرگ انتخــاب مــى شـود      نمونــهتعـداد زيــادى از آشـوب هــا را در   

ــته باشــ خورشــيدى ــوم داش ــداد آشــوبهاي  1جــدول  .(Thompson, 1993)ندمعل ــه را  تع ــر چرخ ــه ه ژئومغناطيســى و دامن

 نشان مي دهد.

  

 شماره چرخه ژئومغناطيسى شوبهايٱتعداد  فعليدامنه چرخه  دامنه چرخه آينده

152 119 487 17  
201 152 684 18  
111 201 632 19  
165 111 497 20  
159 165 582 21  
122 159 632 22  
? 122 462 23  

  1 جدول

                                                 
1 precursor 
2 (ANN) artificial neural network 
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  :زير را مي توان بدست آورد 4برازش خطي 1و داده هاي جدول  3از روش حد اقل مربعاتبا استفاده 

)1(�� � 1.33	�	 
 2.33�� 
 30.9																													  

ــه  ــداد آشــوبهاي ژئومغناطيســى در چرخــه   Ncك ــيتع ــاي خورشــيدي چرخــه   Rc، فعل ــداد لكه ــه تع ــدامن ــه  Rnي و فعل دامن

  تعداد لكهاي خورشيدي چرخه آينده مي باشد.

 خواهيم داشت: 1با مرتب كردن معادله 

 )2(�	 � 0.75�� � 1.75�� � 23.17																									  

بـود   نـه چرخـه آينـده قابـل محاسـبه خواهـد      دام ،ر چرخـه حال با در دست داشـتن تعـداد آشـوبهاي ژئومغناطيسـى و دامنـه ه ـ     

(Thompson,1993)  و(Dabas,2008) . بـــه اينكـــه بـــا توجـــهRc  وNc  462و  122بـــه ترتيـــب  23بـــراي چرخـــه 

 .)1(شكل به دست مي آيد 110م ا 24است، دامنه چرخه 

  

  

  ام با استفاده از روش پيشرو 24پيش بيني چرخه  .1شكل 

 

 معرفي شبكه عصبي مصنوعي

هــاي  هــا را بــا  پردازنــده هــا اســت كــه از مغــز انســان ايــده گرفتــه و داده شــبكه عصــبي مصــنوعي يــك ســامانه پردازشــي داده

كنـد تـا يـك     مـي  اي بـه هـم پيوسـته و مـوازي بـا يكـديگر رفتـار        كه به صورت شـبكه  پردازش مي كندكوچك و بسيار زيادي 

ــل نماي ــئله را ح ــوم زاده، دمس ــبكه)1388(معص ــن ش ــ . در اي ــاختار داده  ه ــي، س ــه نويس ــش برنام ــك دان ــه كم ــي  ا ب اي طراح

اي بـين   شـود. سـپس بـا ايجـاد شـبكه      كه بـه ايـن سـاختارداده گـره گفتـه مـي       عمل كند، تواند همانند نورون مغز شود كه مي مي

  .(Amari, 1994)دهند ها و اعمال يك الگوريتم آموزشي به آن، شبكه را آموزش مي اين گره

بسـيار    هـاي مختلفـي كـه شناسـايي آنهـا بـراي انسـان        واننـد در اسـتخراج الگوهـا و شناسـايي گـرايش     ت هـاي عصـبي مـي    شبكه

 :هاي عصبي سه نوع لايه نوروني وجود دارد در حالت كلي در شبكه .دشوار است، استفاده شوند

                                                 
3

 Least square 
4

 Linear fitting 
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 .است شده تغذيه شبكه به كه خامي اطلاعات دريافت:  . لايه ورودي1

. شـود  مـي  تعيـين  پنهـان  هـاي  لايـه  و آنهـا  بـين  ارتبـاط  وزن و هـا  ورودي وسـيله  بـه  هـا  لايـه  ايـن  عملكـرد :  هاي پنهـان  لايه. 2

 .شود فعال بايد پنهان واحد يك وقت چه كه كند مي تعيين پنهان و ورودي واحدهاي بين هاي وزن

  .بستگي داردواحد به فعاليت واحد پنهان و وزن ارتباط بين واحد پنهان و خروجي اين لايه خروجي: عملكرد  .3

 

 2008تـا   1749سـالهاي   نام از داده هـاي ماهانـه تعـداد لـك هـاي خورشـيدي بـي        24در اين مقاله براي پـيش بينـي چرخـه     

بــا اســتفاده  خورشــيدي ام 24 ش بينــي چرخــهپــيبــراي محاســبه و . ، اســتفاده شــده اســت NOAA، برگرفتــه از وب ســايت 

ــزار   ــرم اف ــا    ، MATLABاز ن ــنوعي ب ــبي مص ــبكه عص ــداد ورودي و  3100ش ــا  2 تع ــك    50ت ــان و ي ــه پنه ــرون در لاي ن

  .)2(شكل پيش بيني كرده ايم 2018هاي خورشيدي را تا سال ه ايم و با آموزش شبكه، تعداد لكخروجي استفاده كرد

  
  ام با استفاده از روش شبكه عصبي مصنوعي  24. پيش بيني چرخه 2شكل 

  

  نتيجه گيري

 فوريـه در  لـك و  110برابـر بـا    ام، 24ماكسـيمم تعـداد لـك هـاي خورشـيدي در چرخـه       بر اساس پـيش بينـي روش پيشـرو    

 85 ، برابــر بــاام 24و در مقابــل شــبكه عصــبي مصــنوعي ماكســيمم تعــداد لــك هــا را در چرخــه  اتفــاق خواهــد افتــاد 2012

ام  24طبـق پـيش بينـي هـر دو روش طـول چرخـه        .پـيش بينـي مـي كنـد     2012 آوريـل  زمان وقـوع ايـن ماكسـيمم را   و لك 

  .)3(شكل سال خواهد بود  10در حدود 
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  . مقايسه روش پيشرو و روش شبكه عصبي مصنوعي3شكل     

  به روش پيشرو مي باشد.ني باريك مربوط منحني تيره مربوط به نتايج بدست آمده از روش شبكه عصبي مصنوعي و منح
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مکانیسم شرایط ناپایداری در یک دیسک نازک دوران کننده بر اساس  بررسی

 وارد در تشکیل ریس سیارات –گولدریش 
 2فهیمه حبیبی ،1رضا پژوهش

 تیشجٌذ داًطگاُ استادیاس گشٍُ فیضیه،-1

 تیشجٌذ ، داًطگاُداًطجَی دوتشای ًجَم ٍ اختش فیضیه-2

 

 چکیده:
پایذاسی تشای یه الواى دٍساى وٌٌذُ تحت تاثیش اغتطاش هی پشداصین ٍ ایي تحلیل سا تشای تطىیل سیض  ًا دس ایي تحمیك ها تِ تشسسی ضشایط

 سیاسات تِ واس هی تشین.

 

 :مقدمه
سیاسات خاوی ٍ غَلْای گاصی تا للة یخی دس یه دیسه تِ ٍسیلِ تشافضایص اجسام جاهذ وَچىی هَسَم تِ سیض 

هی دّذ وِ تطىیل سیض سیاسات تایذ دس همیاس صهاًی خیلی وَچىتش دس  ضَاّذ لَی ًطاىسیاسات تطىیل هی ضًَذ .

همایسِ تا ػوش دیسه اتفاق افتذ.دس ایي تاسُ یه فشضیِ تطىیل سیض سیاسات اص طشیك ًاپایذاسی گشاًطی رسات جاهذی 

ٍاسد هطشح – تَسط گَلذسیص م.1793است وِ دس صفحِ هیاًی دیسه دایشُ ای هستمش ّستٌذ.ایي فشضیِ اٍلیي تاس دس 

 آهذُ است. 1خلاصِ ای اص ایي سٍش دس ضىل ضذ.

 

 
 ٍاسد -خلاصِ ای اص هىاًیضم گَلذسیص :  1ضىل 

 

ٍ سشػت صاٍیِ ای  0تا چگالی سطحی ثاتت  Z=0تشای هحاسثات یه الواى تا ضخاهت ًاچیض سا دس صفحِ 

z


 ّذف ها هحاسثِ پایذاسی دس لایِ دس اثش اغتطاش است.گیشین دس ًظش هی 2 هطاتك ضىل. 
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 ٌّذسِ تشای هحاسثات پایذاسی لایِ دٍساًی یىٌَاخت :2ضىل 

 

 ػثاستٌذ اص : حاون تش دٍساىهؼادلات 

(1)                                          )(2).(
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 z=0ادلات تٌْا دس صفحِ ًیشٍّای وَسیَلی ٍ هشوضگشا دس چاسچَب دٍساًی ٍاسد ضذُ اًذ.ایي هؼ ،وِ دس هؼادلِ تىاًِ

 اص هؼادلِ پَاسَى دادُ هی ضَد: تِ واس هی سًٍذ.پتاًسل گشاًطی 

                                                                    )(42  zG 
YVXVVدس ایي هؼادلات  yx


  ٍ سشػت دس هختصات دٍساًی  ٍ چگالی سطحی)( PP طاس واهلا ف

 لائن است ٍ سشػت صَت تِ صَست صیش تؼشیف هی ضَد:
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PP , 0V , , 000)(دس حالت غیش اغتطاضی   P  ِجایگزاسی ایي همادیش دس هؼادلِ تا و

 داسین:تىاًِ 
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 اًسیل تِ صَست صیش داسین:تا دس ًظش گشفتي اغتطاش ّایی دس چگالی سطحی ،سشػت ،فطاس ٍ پت

),,,(

),,(

),,(

),,(

10

10

1

10

tzyx

tyxPPP

tyxVV

tyx










 

01تا ایي فشض وِ ػَاهل اغتطاش خیلی وَچه ّستٌذ     غیشُ.تا جایگزاسی ایي همادیش دس هؼادلِ ضاسُ ٍ تا ٍ
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 ووتش اص یه سال تشای پاساهتش ّای تالا است.وِ خیلی 
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  ي هواييهاي گستردهمغناطيسي بر توزيع سمتي بهمنبررسي اثر ميدان زمين
  1خاكيان قمي، مهدي  1زاده، مائدهعليفضل

  اميركبير صنعتي نشگاهدا1
  چكيده 

ي هوايي، تعداد قابل توجهي بهمن را با در نظر  هاي گسترده ي بهمن مغناطيسي بر ذرات ثانويه منظور بررسي اثر ميدان زمينبهما در اين پروژه 
مغناطيسي و  نبود ميدان زمين i)براي دو حالت  CORSIKAي البرز، توسط كد  گرفتن شرايطي مشابه با شرايط آزمايش انجام گرفته در رصدخانه

(ii در  رسي اين پارامتر، رفتار متضاديدر بر. ابتدا آرايش مركز توزيع ذرات ثانويه را تعيين نموديم .ديمكر يدان توليد و بررسيدر حضور اين م
گردي  ي هر بهمن، يك ناهمسان پس از آن در بررسي توزيع ذرات سازنده. مغناطيسي مشاهده شد ميدان زمينتوزيع ذرات و پاد ذرات در حضور 

  . باشدمي ]2[ دست آمده در آزمايشاين نتيجه در توافق با نتايج به دست آمد كهوزيع ذرات توليد شده بهوبي در تجن-شمالي
  مقدمه

براي پرتوهايي كه تحت زواياي سمتي  لذا .توزيع پرتوهاي كيهاني در نقاط مختلف كهكشان، توزيع يكساني است
توزيع سمتي انتظار داريم، چون ضخامت جو در تمام جهات براي گردي را در  شوند، توزيع همسان مختلف به جو وارد مي

 هاي چند ي انرژي جنوبي كوچك براي پرتوهاي كيهاني كه در محدوده-گردي شمالي اما يك ناهمسان. پرتوها يكسان است
TeV تا چند صد TeV بسياري هاي  تلاش. خوبي شناخته شده نيست هستند، ديده شده است كه هنوز از نظر فيزيكي به

اثر . ]١- ٣[ي هوايي انجام گرفته است هاي گسترده هاي بهمن گرديِ مشاهده شده در آرايه براي درك ماهيت اين ناهمسان
ي  مغناطيسي در محل مشاهده اندازه و جهت ميدان زمين مغناطيسي و رات زماني ميدان زمينعواملي چون شيب زمين، تغيي

ها نتوانسته است توضيح كاملي  اما هنوز هيچ كدام از روش. يري قرار گرفته استگ پرتوهاي كيهاني مورد تحليل و اندازه
هاي  گردي سمتي مشاهده شده در بهمن هدف اين پروژه بررسي ناهمسان. گردي فوق بيان كند براي توجيه ناهمسان

  . استه ي اين بهمن مغناطيسي بر روي ذرات سازنده ي هوايي از طريق بررسي اثر ميدان زمين گسترده
٣Gs.cm1025×1/8 MEصورت ميدان حاصل از يك دوقطبي با ممان مغناطيسي توان به ميمغناطيس را  ميدان زمين ൌ 

درجه دارد و در محلي قرار گرفته است كه از  5/11ي  در نظر گرفت كه محور آن با محور چرخش اسپيني زمين، زاويه
  . ]4[دارد به سمت اقيانوس هند فاصله  km342مركز زمين حدود 

  مغناطيسي و در نبود آنبررسي چگونگي آرايش مركز توزيع ذرات در حضور ميدان زمين
-از آن ].5[سازند هاي منفي مي و ميونهاي مثبت  ها، ميون ها، پوزيترون بهمن را الكترون ي بخش اصلي ذرات تشكيل دهنده

ي  ها حول هستهآن مركز توزيعمختصات يع ذرات، بررسي چگونگي توز جا كه رفتار ذرات ثانويه تصادفي است، براي
 60- 50و ... ، 20- 10، 10-0( در شش گروهرا ها ي بهمني سرسويي اوليه زاويه در اين بررسي. نموديمتعيين  بهمن را
، ]90˚،270˚[ يهاي شمال بهمن( .بندي كرديمه گروهدست را در سهبه جو  ها در زمان ورودآن ي سمتي زاويه و )درجه
توسط زماني ذرات و م )c(سرعت ذرات  با توجه بهدر ادامه، ). جموع اين دو حالتمو  ]- 90،90˚[هاي جنوبي بهمن
ها در  توزيع بهمن و يمتبديل نمود ها ي نهايي فرود آنمختصات مركز توزيع هر دسته از ذرات را به زوايا ،ي هسته منطقه

  )1شكل (. يمددست آوربه در ميدان مغناطيسي بهمن ي ي سرسويي اوليه با توجه به زاويه را سطح زمين
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  .ي فرود بهمن به سطح زمين وتبديل مختصات مركز توزيع ذرات به زواياي نهايي فرود ذره به زمين هندسه: 1 شكل

  بيان نتايج
توليد كرديم تا بتوانيم با  B ≠ 0و  = 0Bي  را در دو دسته CORSIKAكد  يسازي شده هاي شبيه دادهدر اين بررسي    

  . شود صورت زير بيان ميبه نتايج به دست آمده .ا نشان دهيممغناطيسي ر ها نقش ميدان زمين ي آن مقايسه
به دليل افزايش (ي بهمن  ي سرسويي اوليه توزيع زمان متوسط رسيدن ذرات بهمن به سطح مشاهده، با افزايش زاويه- 1

ها را براي اين دسته از بهمن تر در اين زمينههاي دقيقلذا ما بررسي .)2شكل (كند  پيدا ميافزايش ) مسير عبور ذره در جو
 .دهيمانجام مي

   
  .ي ورود بهمن به جو ي سرسويي اوليه نمودار توزيع زمان متوسط رسيدن ذرات بهمن با توجه به زاويه: 2 شكل

,ሺ݁ା بهمنرايش مركز توزيع ذرات مختلف آ- 2 ݁ି, ,ାߤ توزيعي نسبتاً  = 0Bي آن بهمن، در  نسبت به هسته ሻିߤ
تر بيش تر در زواياي سرسويي بزرگ اين تغيير. رود ناطيسي، اين تقارن از بين ميدر حضور ميدان زمين مغ متقارن است و

  . )3شكل ( ترين مقدار خود را دارد بيش ]50˚،60˚[ ي در بازه است و

          

           

           
مغناطيسي تهران و در ميدان صفر، در  زمين ميون مثبت در زواياي سرسويي مختلف، در حضور ميدان  xي  توزيع مربوط به مختصه: 3 شكل

  ])-90˚،90˚[و جنوبي ] 90˚،270˚[، شمالي ]0،  360˚[كلي (ي سمتي  ي زاويه سه بازه
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د، ها ديده ش ش مركز توزيع ذرات آنترين تغيير در آراي كه بيش ]50˚،60˚[ ي هياولي سرسويي  هايي با زاويه براي بهمن- ٣
اين . شود مغناطيسي، ديده مي ، در حضور ميدان زمينت آناتوزيع سمتي ذر جنوبي در- گردي شمالي يك ناهمسان

تر بودن طول  توان بزرگ دليل اين مطلب را مي. تر است برابر بزرگ 10ها حدود  ها نسبت به الكترون گردي در ميون ناهمسان
ها در  در نتيجه به ميون. دانست] 2gr/cm 37 (]5(ها  كنش الكترون نسبت به طول برهم) 2gr/cm500(ها  كنش ميون برهم

تر  ي حركتشان بيش ها از راستاي اوليه و انحراف آن. شود مغناطيسي نيرو وارد مي تري بر اثر ميدان زمين مدت زمان طولاني
  ). 4شكل ( است

       

       
  =θ.]50˚،60˚[در  مختلف نسبت به راستاي محور بهمن توزيع سمتي انحراف مراكز توزيع ذرات: 4 شكل

 

گردي تابع ناهمسان. نشان داده شده است 5ي هر بهمن در شكل ي سرسويي اوليهها با توجه به زاويهتوزيع سمتي بهمن- 4
ሺ߶ሻܣ ൌ ௢ሺ١ܣ ൅ ஁ܣ cosሺ߶ െ ߮஁ሻ ൅ ஁஁ܣ cosሺ٢߶ െ ߮஁஁ሻሻ 1در جدول  و نتايج آن بر نمودارها برازش 

  . شده استگزارش داده 

  
  .خالص غناطيسيم ميدان زمين ي ورود بهمن به جو و در ليهي سرسويي او ها در سطح زمين با توجه به زاويه توزيع بهمن: 5 شكل
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  .هابه زواياي سرسويي اوليه آنها با توجه ابع توزيع بهمنوگردي بر تضرايب حاصل از برازش تابع ناهمسان: 1جدول 
  ٥ ൑ ߠ ൏ ٢٠  ٢٠ ൑ ߠ ൏ ٣٥ ٣٥ ൑ ߠ ൏ ٥٠ ٠ ൑ ߠ ൑ ٦٠  

AI ٠١٦٨/٠  ٠٠٣٣/٠ ٠١٦٢/٠ ٠١٠٣/٠ 
AII ٠١٢٢/٠ ٠٢٠٩/٠ ٠٠٨٩/٠ ٠٠٩٧/٠ 
  ࡵ࣐ ٢٩٣  ٢٢٠ ٣٠١ ٢٨٢ 
  ࡵࡵ࣐ ٥٣  ١٢٦ ٧٩ ٦٩ 

  

  و پيشنهادها حثب
يك  توزيع ذرات مختلف. ايممورد بررسي قرار داده را بهمنيك  توزيع ذرات تر مسئله، ي دقيقمنظور مطالعهبهدر ادامه 

نمايش داده  6در شكل ها در حضور ميدان مغناطيسي غربي آن- جنوبي و شرقي- گردي شماليي ناهمسانبهمن و مقايسه
 ما اينبيني ، پيش]2[ گردي مشاهده شده و همخواني روند اين مشاهده با نتايج آزمايشبا توجه به ناهمسان .شده است

  . رساندميدر اين زمينه ي ه ما را به نتايج مطلوباتر مسئله از اين ديدگتحليل بيشست كه ا

    
) در سمت چپ(شرقي -و غربي )در سمت راست( جنوبي-گردي شمالي ناهمساني مقايسهيع ذرات مختلف يك بهمن و نمايش توز: 6 شكل
  .مغناطيسي تهران در حضور ميدان زمين آن
  

كه در نزديكي  ي گسترش يك بهمن در جو است توجه به نحوهها،  از نكات مهم در بررسي رفتار بهمن ديگر يكي
ي از جو كه يافتن عمق رسدبه نظر مي لذا. تر است ر بيشي جو بسيا هاي اوليه سطح زمين پهن شدگي بهمن نسبت به عمق

  . مؤثر باشدبررسي ي  تري منحرف خواهند شد، در ادامه ي بزرگ با زاويه خود از آن محل به دليل كاهش انرژيذرات 
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We performed an advanced inversion of spectropolarimetric data recorded by Hinode/SOT, [16],
in two visible spectral lines of Fe I at 630.15 nm and 630.25 nm using SIR code, [11]. We used two
independent magnetic components inside each pixel to reproduce the irregular Stokes profiles in the
penumbra, and studied the atmospheric properties of the two retrieved components at the layer of
log(τ) = −0.5. One of them, background component (spine), consists of stronger and more vertical
magnetic fields with no considerable flow. The other component, flux tube component (intraspine),
has weaker and more horizontal magnetic fields and shows considerable line-of-sight velocities.

I. INTRODUCTION

The sunspot is one of the most important structures
in the solar photosphere. Each sunspot is characterized
by a dark core, the umbra, and a less dark halo, the
penumbra. The appearance of the penumbra in inten-
sity is engraved by radially aligned alternating bright and
dark structures, the penumbral filaments. At high spa-
tial resolution (0.1 arcsec), penumbral filaments are ob-
served to consist of a central dark lane (core) and two
lateral brightenings, [6]. Expectations are high that such
dark-cored filaments are the basic building blocks of the
penumbra. Ruiz Cobo and Bellot Rubio, [10], investigate
the origin of dark cores in penumbral filaments and the
surplus brightness of the penumbra. The picture of the
magnetic field structure of the penumbra has strongly
evolved over the two last decades.

It is now widely accepted that the horizontal struc-
ture of the sunspot penumbra is composed of two mag-
netic components, [13,2]. One of them possesses a some-
what inclined (∼40-50◦ with respect to the local verti-
cal direction) and strong (∼2000 Gauss) magnetic field,
whereas the other component, is characterized by a
weaker (∼1200 Gauss) and more inclined (∼ 90◦) mag-
netic field. They are usually referred to as spines and
intraspines, respectively. Their presence has observation-
ally been confirmed [3,1].

Traditionally, these two magnetic components have
been identified with a horizontal flux tube (intraspine),
which carries the Evershed flows, embedded in a more
vertical background magnetic field (spine). This picture
is called uncombed model or embedded flux tube model
which proposed by Solanki & Montavon, [14], and fur-
ther developed by Martinez Pillet, [9], to explain the
broadband circular polarization observations in sunspots.
Schlichenmaier et al., [12], made simulations of the tem-
poral evolution of such flux tubes, initially placed at the
sunspot magnetopause. They rise by magnetic buoyancy

and quickly become horizontal in the photosphere. At
the same time, a strong Evershed flow develops due to
gas pressure gradients that build up during the rise. The
tubes are hotter than the surrounding plasma and appear
as bright penumbral filaments. These filaments gradually
cool down due to radiative losses.

This view has been challenged by Spruit & Scharmer,
[15], who propose instead that the penumbra is formed
by magnetic field-free plumes that pierce the penumbral
magnetic field from beneath. This model is called gappy
penumbral model.

However, these two mentioned models are the most
successful models explaining the uncombed penumbral
structure. In this work, we intend to study the magnetic
and thermal structure of a dark cored penumbral filament
using full Stokes parameters. The data set is described in
section 2. Section 3 describes the data analysis and the
findings, and section 4 and 5 are devoted to the results
and conclusion, respectively.

II. OBSERVATION AND DATA SET

The data analyzed here were recorded by the spec-
tropolarimeter (SP), [8], of the Solar Optical Telescope
onboard the Hinode satellite, [16]. This instrument mea-
sures the Stokes profiles of the two Iron lines at 630.15
nm and 630.25 nm. Normal SP scans of NOAA 10930,
providing a spatial resolution of 0.32 arcsec and a noise
level of 10−3Iconti (Iconti is the continuum intensity aver-
aged in the quiet Sun) were taken on December 11, 2006,
when the spot located at heliocentric angle of 8◦, very
close to the disk center. Fig.1 shows the largest umbra of
the sunspot as reconstructed from the continuum inten-
sities of the 630.25 nm line at far red wing. This part of
the sunspot has negative (downward) magnetic polarity.

The dark cored filaments are more visible and easier
to identify where the penumbral filamentary structure
is orientated along the symmetry line from spot center
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FIG. 1. Continuum Intensity map of NOAA 10930. The
rectangle marks region, described in text. It lies on the center
side of penumbra, around the line of symmetry.

to the solar disk center, [7]. We therefore restricted the
analysis to a region at the center-side penumbra.

Therefore, we have selected a region enclosed by a rect-
angle containing a penumbral filament (Fig.1 & 2a). This
filament lies on the center-side of the penumbra.

III. DATA ANALYSIS AND FINDINGS

The observed Stokes spectra have been inverted using
the SIR code (Stokes Inversion based on Response func-
tion), [11]. It is a one-dimensional inversion code working
under the assumption of local thermodynamic equilib-
rium and hydrostatic equilibrium. This code computes
synthetic Stokes profiles (hopefully) similar to the ob-
served spectral lines based on the synthetic atmospheric
models. Starting with an initial guess model, the syn-
thetic profiles were iteratively fitted to the observed pro-
files using response function, and merit function is mini-
mized.

In this work the inversion code looks for the best so-
lution in a space of 8 free parameters specified by nodes.
We use four nodes (a 3rd degree polynomial) for tem-
perature (T), and one node (constant with depth) for
magnetic field strength (B), inclination (γ), azimuth (φ),
and line-of-sight velocity (VLOS).

For each pixel we compute the value of the temper-
ature, field strength, LOS velocity, and field inclination
around the layer of log(τ) = −0.5. This is the optical
depth where the Stokes profiles of the Fe I lines are more
sensitive to the physical conditions of the atmosphere,
[4,5].

We assumed a single magnetic component in the um-
bral part of the rectangular selected region, while for all
pixels in the penumbral parts, the inversion setup uses
two independent magnetic components in each pixel.

An enhanced signal of Stokes V can be caused by ei-
ther temperature changes or magnetic field differences or

FIG. 2. a) The enlarged view of the continuum image of
the selected penumbral filament. b) The final mask. We use
one-component inversion for white pixels and two-component
inversion for black ones.

Doppler shifts. But the asymmetric profiles (like Fig.3)
suggest that the main cause of the enhancements is dif-
ferent Doppler shifts of Stokes V profiles of, at least, two
unresolved components in the resolution elements; Be-
cause the former two factors are expected to influence
both the red and blue wings evenly.

We construct two magnetograms using the signal val-
ues in the far blue and red wings (280mA◦ away from
the line center) of the 630.15 nm line of the observed
Stokes V profiles. Then, to identify pixels with regular
profiles we created two masks of these magnetograms.
Each pixel with signals less than three times the noise is
specified as a regular profile which needs one-component
inversion. Pixels with strong V signals can be either in
one or two component. We use magnetic filling factor to
identify increased Stokes V signals which made because
of temperature or magnetic field gradients. So the 3rd
mask created to show pixels with filling factor less than
0.2 or greater than 0.8.

The final mask (Fig.2b) is a map of the locations,
where both of the criteria happened. Therefore, white
pixels have weak stokes V signals and filling factors less
than 0.2 or greater than 0.8 and we use one-component
inversion for them, and two-component inversion for
black ones.

The results of the inversion must thus be sorted some-
how to show the maps of spine and intraspine separately.
We used the inclination as a criterion for separating the
two inverted components (only for two-component inver-
sion) into two different maps related to spine and in-
traspine: The more vertical component is assumed to be
the spine, and the more inclined component to be the
intraspine as are expected based on observations, [3,1].
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FIG. 3. Stokes I, Q, U and V profiles of one of the pixels
of the filament displayed in Fig.1. The solid lines are the ob-
served, and the dotted lines are the best-fit (inverted) profiles.

IV. RESULTS

A comparison of the measured (observed) profiles with
the best fit (inverted) profiles for one pixel located on the
filament can be seen in Fig.3. Fig.4 shows the resulted
atmospheric parameters: field inclination with respect to
the LOS (the surface normal), magnetic field strength,
LOS velocity and temperature. The two inversion com-
ponents have been separated by the criteria described in
the previous section.

The temperature maps in the upper right panel of Fig.4
are compatible with the map of the continuum intensity
(Fig.2a). Generally, the spine component is hotter than
the intraspine throughout the studied region.

The upper left panel of Fig.4 shows that magnetic field
of spine and intraspine becomes radially more horizon-
tal from the inner penumbra to the middle part of the
penumbra. The intraspine shows that field inclination is
about 135◦ in the inner penumbra (the beginning of the
selected filament) and becomes more horizontal (smaller
inclination angle) in the middle penumbra (the end of the
selected filament). Our results show that the dark core of
the filament (see Fig.2a) is related to a more horizontal
magnetic field than its lateral brightening.

Generally the magnetic field strengths of the two com-
ponents reduce radially from inner to the middle part
of the selected region of the penumbra (lower left panel
of Fig.4). The stronger magnetic fields are seen in the
spine. The dark core is visible in the intraspine com-
ponent of the panel of the field strength in Fig.4. The
magnetic field strength is much weaker within the dark

FIG. 4. Results from the inversion of the region limited by
the rectangle in Fig.1. Inversion components separated with
inclination criteria. Spine has more vertical and intraspine
has more horizontal fields. The magnetic field strength is dis-
played in the lower left, inclination in upper left, line-of-sight
velocity in lower right, and temperature in upper right panel.

core compared to the lateral brightening.
The background (spine) is generally static, while the

intraspine shows the stronger upflows.
The out puts of the inversion show a clear tendency of

existing weaker flows and more vertical fields in brighter
parts of the selected penumbral region. The stronger
flows and the more inclined fields occur in the dark core
of the penumbral filament.

The variation of the magnetic field inclination in the
intraspine, and flows locating in the dark core confirm the
flux tube model of Solanki and Montavon, [14]. There-
fore, this inversion results show horizontal flux tubes
within a background of vertical magnetic field lines bend-
ing towards the surface.

V. CONCLUSION

We analyzed a dark cored penumbral filament using
Hinode/SP data of a sunspot close to the disc center us-
ing two-component inversions with SIR code. We stud-
ied the temperature, field strength, field inclination, and
LOS velocity at the layer of log(τ) = −0.5.

The most important result of our analysis is that bright
fibrils around the dark lane show more vertical fields and
weaker flows, and the horizontal fields and stronger flows
are associated with the dark lane (core), in contradiction
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with the predictions of the gappy penumbral model of
Spruit and Scharmer, [15].

We found that flows are associated with the flux tube
component (intraspine) which is the dark lane of the fil-
ament, and flows are absent in the surrounding atmo-
sphere (spine) which is the lateral brightening of the ob-
served filament. So the embedded horizontal flux tube
model seems to be able to explain all the results of our
analysis.
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Reconstructing f(T )-gravity from the polytropic and different Chaplygin gas dark
energy models

K. Karami, A. Abdolmaleki
Department of Physics, University of Kurdistan, Pasdaran Street, Sanandaj, Iran

Motivated by a recent work of us [1], we reconstruct the different f(T )-gravity models corresponding
to a set of dark energy scenarios containing the polytropic, the standard Chaplygin, the generalized
Chaplygin and the modified Chaplygin gas models. We also derive the equation of state parameter
of the selected f(T )-gravity models and obtain the necessary conditions for crossing the phantom-
divide line.

PACS numbers: 04.50.Kd, 95.36.+x

I. THE F (T ) THEORY OF GRAVITY

In the framework of f(T ) theory, the action of telepar-
allel gravity is given by [2–7]

I =
1

2k2

∫
d4x e

[
f(T ) + Lm

]
, (1)

where k2 = 8πG and e = det(ei
µ) =

√−g. Also T and
Lm are the torsion scaler and the Lagrangian density of
the matter inside the universe, respectively. Note that
ei
µ is the vierbein field which uses as dynamical object

in teleparallel gravity and has the following orthonormal
property [3]

ei · ej = ηij , (2)

where ηij = diag(1,−1,−1,−1). Each vector ei can be
described by its components eµ

i , where i = 0, 1, 2, 3 refers
to the tangent space of the manifold and µ = 0, 1, 2, 3
labels coordinates on the manifold. The metric tensor is
obtained from the dual vierbein as

gµν(x) = ηije
i
µ(x)ej

ν(x). (3)

The torsion scalar T is defined as [3]

T = S µν
ρ T ρ

µν , (4)

where the non-null torsion tensor T ρ
µν is given by

T ρ
µν = eρ

i (∂µei
ν − ∂νei

µ), (5)

and

S µν
ρ =

1
2
(Kµν

ρ + δµ
ρ Tαν

α − δν
ρTαµ

α). (6)

Also Kµν
ρ is the contorsion tensor and defined as

Kµν
ρ = −1

2
(Tµν

ρ − T νµ
ρ − T µν

ρ ). (7)

Taking the variation of the action (1) with respect to the
vierbein, one can obtain the field equations as [3]

S µν
i ∂µ(T )fTT (T ) + [e−1∂µ(eS µν

i )− eλ
i T ρ

µλS νµ
ρ ]fT (T )

+
1
4
eν
i f(T ) =

k2

2
e ρ
i T ν

ρ , (8)

where subscript T denotes a derivative with respect to T ,
S µν

i = e ρ
i S µν

ρ and Tµν is the matter energy-momentum
tensor. The set of equations (8) are 2nd order which
makes them simpler than the corresponding field equa-
tions resulting in the other modified gravity theories like
f(R), f(G) and so on [4].

Now if we consider the spatially-flat FRW metric for
the universe as

gµν = diag(−1, a2(t), a2(t), a2(t)), (9)

where a is the scale factor, then from Eq. (3) one can
obtain

ei
µ = diag(1, a(t), a(t), a(t)). (10)

Substituting the vierbein (10) into (4) yields [3]

T = −6H2, (11)

where H = ȧ/a is the Hubble parameter.
Taking Tµ

ν = diag(−ρ, p, p, p) for the matter energy-
momentum tensor in the prefect fluid form and using
the vierbein (10), then the set of field equations (8) for
i = 0 = ν reduce to [3]

12H2fT (T ) + f(T ) = 2k2ρ, (12)

and for i = 1 = ν yield

48H2ḢfTT (T )− (12H2 + 4Ḣ)fT (T )− f(T ) = 2k2p.

(13)

Here ρ and p are the total energy density and pressure of
the matter inside the universe, respectively, and satisfy
the conservation equation

ρ̇ + 3H(ρ + p) = 0. (14)
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Note that Eqs. (12) and (13) are the modified Fried-
mann equations in the framework of f(T )-gravity in the
flat spatial FRW universe. If f(T ) = T then Eqs. (12)
and (13) transform to the usual Friedmann equations in
general relativity (GR). So one can rewrite Eqs. (12) and
(13) as [4]

3
k2

H2 = ρ + ρT , (15)

1
k2

(2Ḣ + 3H2) = −(p + pT ), (16)

where

ρT =
1

2k2
(2TfT − f − T ), (17)

pT = − 1
2k2

[−8ḢTfTT + (2T − 4Ḣ)fT − f + 4Ḣ − T ],

(18)

are the energy density and pressure due to the torsion
contribution and satisfy the energy conservation law

ρ̇T + 3H(ρT + pT ) = 0. (19)

The equation of state (EoS) parameter due to the torsion
contribution is defined as

ωT =
pT

ρT
= −1 +

8ḢTfTT + 4ḢfT − 4Ḣ

2TfT − f − T
. (20)

For a given a = a(t), by the help of Eqs. (17) and (18)
one can reconstruct the f(T )-gravity according to any
dark energy (DE) model given by the EoS pT = pT (ρT )
or ρT = ρT (a).

Here we assume a pole-like phantom scale factor as [8]

a(t) = a0(ts − t)−h, t ≤ ts, h > 0. (21)

Using Eqs. (11) and (21) one can obtain

H = h
ts−t ,

T = − 6h2

(ts−t)2 ,

Ḣ = − T
6h .

(22)

From Eqs. (21) and (22) the scale factor a can be rewrit-
ten in terms of T as

a = a0

(
− T

6h2

)h
2

. (23)

II. POLYTROPIC F (T )-GRAVITY MODEL

Here like [1] we reconstruct the f(T )-gravity from the
polytropic gas DE model. Following [9], the EoS of the
polytropic gas is given by

pΛ = Kρ
1+ 1

n

Λ , (24)

where K is a positive constant and n is the polytropic
index. Using Eq. (19) the energy density evolves as

ρΛ =
(
Ba

3
n −K

)−n

, (25)

where B is a positive integration constant [9].
Replacing Eq. (23) into (25) yields

ρΛ =
(
αT

3h
2n −K

)−n

, (26)

where

α = Ba
3
n
0

(−6h2
)−3h

2n . (27)

Equating (17) with (26), i.e. ρT = ρΛ, we obtain the
following differential equation

2TfT − f − T − 2k2
(
αT

3h
2n −K

)−n

= 0. (28)

Solving Eq. (28) gives

f(T ) = β T 1/2 + T

+(−1)1+n 2k2

Kn 2F1

(
− n

3h
, n; 1− n

3h
;

α

K
T

3h
2n

)
, (29)

where 2F1 denotes the first hypergeometric function. Re-
placing Eq. (29) into (20) one can obtain the EoS param-
eter of torsion contribution as

ωT = −1− 1
K
α T

−3h
2n − 1

, h > 0. (30)

Using Eqs. (11) and (27), the above relation can be
rewritten as

ωT = −1− 1

K
B

[
a0

(
H
h

)h
]−3

n − 1
, h > 0. (31)

We see that for K
B

[
a0

(
H
h

)h
]−3

n

> 1, ωT < −1 which
corresponds to a phantom accelerating universe.

III. STANDARD CHAPLYGIN F (T )-GRAVITY
MODEL

The EoS of the standard Chaplygin gas (SCG) DE is
given by [10]
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pΛ = − A

ρΛ
, (32)

where A is a positive constant. Inserting the above EoS
into the energy conservation equation (19), leads to a
density evolving as [10]

ρΛ =

√
A +

B

a6
, (33)

where B is an integration constant.
Inserting Eq. (23) into (33) one can get

ρΛ =
√

A + αT−3h, (34)

where

α = Ba0
−6(−6h2)

3h
. (35)

Equating (34) with (17) one can obtain

2TfT − f − T − 2k2
√

A + αT−3h = 0. (36)

Solving the differential equation (36) yields

f(T ) = βT 1/2 + T

−2k2A
1
2 2F1

(
1
6h

,
−1
2

; 1 +
1
6h

;−α

A
T−3h

)
. (37)

Replacing Eq. (37) into (20) one can get

ωT = −1 +
1

A
α T 3h + 1

, h > 0. (38)

Using Eqs. (11) and (35), the above relation can be
rewritten as

ωT = −1 +
1

A
B

[
a0

(
H
h

)h
]6

+ 1
, h > 0, (39)

which for B < 0 and A
|B|

[
a0

(
H
h

)h
]6

> 1 then ωT can
cross the phantom-divide line.

IV. GENERALIZED CHAPLYGIN F (T )-GRAVITY
MODEL

The EoS of the Generalized Chaplygin Gas (GCG) DE
model is given by [11]

pΛ = − A

ρα
Λ

, (40)

where α is a constant in the range 0 ≤ α ≤ 1 (the SCG
corresponds to the case α = 1) and A a positive constant.
Using Eq. (19), the GCG energy density evolves as [11]

ρΛ =
(

A +
B

a3(1+α)

) 1
1+α

, (41)

where B is an integration constant.
Substituting Eq. (23) into (41) one can get

ρΛ =
(
A + γ T

−3
2 h(1+α)

) 1
1+α

, (42)

where

γ = Ba0
−3(1+α)

(−6h2
) 3

2 h(1+α)
. (43)

Equating (42) with (17) gives

2TfT − f − T − 2k2
(
A + γ T

−3
2 h(1+α)

) 1
1+α

= 0. (44)

Solving Eq. (44) yields

f(T ) = βT 1/2 + T − 2k2A
1

1+α ×

2F1

(
1
Y

,
−1

1 + α
; 1 +

1
Y

;− γ

A
T
−Y
2

)
, (45)

where Y = 3h(1 + α).
Replacing Eq. (45) into (20) gives the EoS parameter

as

ωT = −1 +
1

A
γ T

Y
2 + 1

, h > 0, 0 ≤ α ≤ 1. (46)

Using Eqs. (11) and (43), the above relation can be
rewritten as

ωT = −1 +
1

A
B

[
a0

(
H
h

)h
]3(1+α)

+ 1
, (47)

which for B < 0 and A
|B|

[
a0

(
H
h

)h
]3(1+α)

> 1 then ωT

can cross the phantom-divide line.

V. MODIFIED CHAPLYGIN F (T )-GRAVITY
MODEL

The EoS of the modified Chaplygin gas (MCG) DE
model is given by [12]

pΛ = AρΛ − B

ρα
Λ

, (48)

where A and B are positive constants and 0 ≤ α ≤ 1.
Using Eq. (19), the MCG energy density evolves as [12]

ρΛ =
(

B

1 + A
+

C

a3(1+α)(1+A)

) 1
1+α

, (49)

where C is an integration constant.
Replacing Eq. (23) into (49) yields

ρΛ =
(

B

1 + A
+ γ T

−3
2 h(1+α)(1+A)

) 1
1+α

, (50)
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where

γ = Ca0
−3(1+α)(1+A)

(−6h2
) 3

2 h(1+α)(1+A)
. (51)

Equating (49) with (17) gives

2TfT − f − T − 2k2

(
B

1 + A
+ γ T

−3
2 h(1+α)(1+A)

) 1
1+α

= 0.

(52)

Solving Eq. (52) yields

f(T ) = β T 1/2 + T − 2k2

(
B

1 + A

) 1
1+α

×

2F1

(
1
X

,
−1

1 + α
; 1 +

1
X

;
−γ(1 + A)

B
T
−X
2

)
, (53)

where X := 3h(1 + α)(1 + A).
Replacing Eq. (53) into (20) one can obtain the EoS

parameter of torsion contribution as

ωT = −1 +
A + 1

B
γ(1+A)T

X
2 + 1

, h > 0, 0 ≤ α ≤ 1, (54)

and using Eqs. (11) and (51), it can be rewritten as

ωT = −1 +
A + 1

B
C(1+A)

[
a0

(
H
h

)h
]3(1+α)(1+A)

+ 1
, (55)

which for C < 0 and B
|C|(1+A)

[
a0

(
H
h

)h
]3(1+α)(1+A)

> 1
then ωT can cross the phantom-divide line.

VI. CONCLUSIONS

Here we considered the polytropic gas, the SCG, the
GCG and the MCG models of the DE. We reconstructed
the different theories of modified gravity based on the
f(T ) action in the spatially-flat FRW universe and ac-
cording to the selected DE models. We also obtained
the EoS parameter of the polytropic, standard Chaply-
gin, generalized Chaplygin and modified Chaplygin f(T )-
gravity scenarios. We showed that crossing the phantom-
divide line can occur when the constant parameters of the
models to be chosen properly.
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 ماده تاریکآشکارسازی مستقیم 
2 کاظم، یوسفی روبیات 1رضا، پژوهش

 

 استبزیبض گطٍُ فیعیک زاًطکسُ ػلَم، زاًطگبُ ثیطخٌس 1

 گطٍُ فیعیک زاًطکسُ ػلَم، زاًطگبُ ثیطخٌس  2
 چکیده

هبزُ تبضیک زض اذتطضٌبسی ٍ کیْبًطٌبسی، هبزُ ای فطضی است کِ چَى اظ ذَز ًَض)اهَاج الکتطٍهغٌبطیس( گسیل یب 

ثبظتبة ًوی کٌس، ًوی تَاى آى ضا هستقیوب زیس، اهب اظ اثطات گطاًطی هَخَز ثط ضٍی اخسبم هطئی، هثل ستبضُ ّب ٍ کْکطبى 

.م ٍ اٍلیي اضبضُ ثِ ٍخَز هبزُ تبضیک، کبضّبی 1933زض سبل  1هقبلِ ظٍیکی ّب، هی تَاى ثِ ٍخَز آى پی ثطز. پس اظ اًتطبض

ظیبزی زض ظهیٌِ اثجبت ٍخَز ایي هبزُ صَضت گطفتِ است، اهب ػلی ضغن ایي کِ زلایل هحکوی ثط ٍخَز هبزُ تبضیک پیسا 
ٍ ّن اکٌَى  ُبظ زازای اظ تبضیکی ّبی شّي اًسبى ضا ثِ ذَز اذتص ضسُ است، ٌَّظ هبّیت ٍ هٌطب ٍخَز آى گَضِ

 زض صسز ضٌبذت هبّیت ٍ هٌطب ٍخَز هبزُ تبضیک ّستٌس. ،ٍ فیعیکساى زض سطاسط خْبى هحققّعاضاى 

 
 

      .م زض ثطضسی کِ ضٍی سطػت ضؼبػی 1933زض سبل  1اٍلیي گعاضش زضثبضُ هبزُ تبضیک ضا ظٍیکی     

 31M تَاًست ثِ ثطضسی هٌحٌی چطذص 2.م ثبثکَک1939کْکطبى ّبی ذَضِ گیسَ اًدبم زازُ ثَز، اضائِ کطز. زض 

طٌبسبى ٍ هٌدوبى تب سبل ضائِ کٌس. اهب ثب ایي ٍخَز کیْبًاٍلیي ضَاّس ٍخَز هبزُ تبضیک زض یک کْکطبى هٌفطز ضا ا

 زض هَضز پبیساضی زیسک ّبی کْکطبًی ٍ لعٍم ٍخَز ّبلِ خطم زاض، 5ٍ یبّیل 4، استیکط3.م ٍ اًتطبض هقبلِ پیجلع1974

 هبزُ تبضیک ضا ثِ ضسویت ًطٌبذتٌس.

زض حبل حبظط زلایل ٍ ضَاّس ظیبزی ٍخَز زاضز کِ ٍخَز هبزُ تبضیک ضا تبییس هی کٌس، اظ خولِ هٌحٌی 

سطػت چطذص کْکطبى ّب، خطم ذَضِ ّبی کْکطبًی، لٌعّبی گطاًطی ٍ ... کِ زض ایي هقبلِ هدبل پطزاذتي ثِ آى 

% هطثَط ثِ 72% خطم کیْبى هطثَط ثِ هبزُ تبضیک، 23پیص ثیٌی هی ضَز حسٍز  ایي ضَاّسّب ٍخَز ًساضز. ثط اسبس 

% هطثَط ثِ هَاز ثبضیًَی ٍ ًَتطیٌَّب ثبضس. ّوچٌیي هبزُ تبضیک هطبّسُ ضسُ زض ًقبط هرتلف کیْبى 5اًطغی تبضیک ٍ 

اى هثبل هبزُ تبضیکی کِ زض هبّیت یکسبًی ًساضتِ ٍ ثطایي اسبس زٍ ًَع هبزُ تبضیک سطز ٍ گطم ذَاّین زاضت. ثِ ػٌَ

اهب زض ذَضِ ّبی  َ هبزُ تبضیک سطز هی ثبضس؛زاذل کْکطبى ّب ٍخَز زاضز ثیطتط زض ًَاحی ثیطًٍی تَظیغ ضسّ

 .ٍ اظ ًَع هبزُ تبضیک گطم هی ثبضس کْکطبًی هبزُ تبضیک ثیطتط زض ًَاحی زاذلی ذَضِ قطاض زاضز

ٍ پیطٌْبز ضسُ است کِ هی تَاى ثِ ػٌَاى ًوًَِ اظ تبکٌَى ًبهعزّبی ظیبزی ثطای هبزُ تبضیک هؼطفی 

MACHOسیبّچبلِ ّب، 
WIMP، زیٌبهیک ًیَتًَی تؼوین یبفتِ ٍ 6

کِ شضات غیط ثبضیًَی ّستٌس، یبز کطز. ًتبیح  7

 ٍ تبثص ظهیٌِ کیْبًی هؤیس ایي ًکتِ است کِ زٍتطینثسست آهسُ اظ فؼبلیت ّبی ّستِ ای کیْبى، ًسجت ّیسضٍغى ثِ 

است؛ پس ًبهعزّبیی کِ  23/0ٍ چگبلی هبزُ تبضیک زض حسٍز  04/0چگبلی هبزُ ثبضیًَی زض کیْبى چیعی زض حسٍز 

ثبیس ثِ ٍ ثبػث فطض کیْبى کبهلا ثبضیًَی هی ضًَس، ًوی تَاًٌس ثِ ػٌَاى تٌْب گعیٌِ ثطای هبزُ تبضیک هططح ضسُ 

بی اذیط تلاش ّب ثط ضٍی آضکبضسبظی ٍ پیساکطزى شضات یط ثبضیًَی ضفت. ثِ ّویي زلیل زض سبل ّزًجبل ًبهعزّبی غ

 .( هتوطکع ضسُ استWIMPغیطثبضیًَی)
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تطکیل ضسُ ثبضس، ثبیس ضبضی  WIMPاگط فطض کٌین هبزُ تبضیک هَخَز زض ّبلِ کْکطبًی ضاُ ضیطی اظ 

   )   اظ هطتجِ 
   

  
) یف آى ّب ثبػث هی اظ ایي شضات اظ ظهیي ػجَض کٌس اهب ثطّوکٌص ثسیبض ضؼ        

ّب اظ ططیق WIMPآضکبضسبظی هستقین ضَز ثب ٍخَز ایي ضبض ًسجتب ظیبز آضکبضسبظی ایي شضات ثسیبض هطکل ثبضس. 

 پطاکٌسگی الاستیک آى ّب ثب ّستِ ّبی سٌگیي قبثل زستطسی ذَاّس ثَز.

Kgهؼوَلا ثط حست ٍاحس ٍ ّستِ ّسف  WIMPًطخ زیفطاًسیلی ضٍیساز ثطذَضز 
-1

day
-1

KeV
   ثیبى 1-

 ایي ًطخ ػجبضت ذَاّس ثَز اظ: mNٍ ّستِ ّسفی ثب خطم  mxهی ضَز ٍ ثطای شضُ ای ثب خطم 
 

  

   
 

  

    
∫   ( )

    

   
(    )  

 

    
                                                       (1) 

 

    زض هحل ٍ  WIMPچگبلی  0ρاًطغی ّستِ پس ظزُ ضسُ،  ERًطخ ضٍیسازّب،  Rکِ زض آى 

   
سطح  (    )

هبزُ  ضات زض زستگبُ هرتصبت هتصل ثِ آضکبضسبظ است.شتبثغ تَظیغ سطػت  ( ) هقطغ زیفطاًسیلی ثطذَضز ٍ 

تبضیک هَخَز زض ّبلِ کْکطبى اظ ًَع سطز ثَزُ ٍ ثٌبثطایي شضات آى سطػت ّبی کن ٍ غیط ًسجیتی زاضتِ ٍ ثِ ضاحتی 

*هی تَاى اًطغی ّستِ پس ظزُ ضسُ ضا ثطحست ظاٍیِ پطاکٌسگی 
θ .زض چبضچَة هطکعخطم هحبسجِ کطز 

 

   
  
   (       )

  
                                                                                         (2) 

 

 خطم کبّص یبفتِ است. Nμکِ 

ضا ثِ ّستِ پس ظزُ ضسُ هٌتقل  ERاست کِ ثتَاًس اًطغی  WIMP، حساقل سطػت لاظم ثطای 1حس پبییي اًتگطال ضاثطِ

 ثٌبثطایي ؛کٌس
 

     √
    

   
                                                                                                (3) 

 

زض کْکطبى فطاض حس ثبلای اًتگطال اظ ًظط تئَضی ثیٌْبیت است اهب زض ػول هب شضاتی ثب سطػت ّبی ثیطتط اظ سطػت 

( Vesc)ًرَاّین زاضت ظیطا ایي شضات اظ ًظط گطاًطی ثِ کْکطبى هقیس ّستٌس پس حس ثبلای اًتگطال سطػت فطاض 

ذَاّس ثَز هگط ایي کِ اظ هسل ّبیی استفبزُ کٌین کِ زض آى ّب ّبلِ کْکطبى تب ثیٌْبیت ازاهِ زاضز. ًطخ کلی هطبّسُ 

ثسست ذَاّس آهس کِ زض ایٌدب ًیع ثبیس زقت کطز حس پبییي  ERّبی  ضٍیسازّب ثب اًتگطال گیطی ضٍی توبم اًطغی

 ثطاثط ثب اًطغی آستبًِ آضکبضسبظ ذَاّس ثَز. ETاًتگطال 
 

  ∫    
 

  

  

    
∫   ( )

    

   
(    )  

 

    
                                               (4) 

 

ٍ  WIMPٍ ّستِ ثِ طَض کبهل زض فیعیک شضات ٍ ثط اسبس ثطّوکٌص  WIMPضز سطح هقطغ زیفطاًسیلی ثطذَ

کَاضک ّب ٍ گلئَى ّب هَضز ثحث ٍ ثطضسی قطاض هی گیطز کِ زض ایي هقبلِ تٌْب اظ ًتبیح ثسست آهسُ استفبزُ هی ضَز. 

 قبثل تفکیک است.ِ اسپیي ٍ هستقل اظ اسپیي ثثِ طَض کلی هی تَاى گفت کِ ایي پبضاهتط ثِ زٍ قسوت ٍاثستِ 
 

    

   
 (

    

   
)
  
 (

    

   
)
  

                                                                           (5) 

 

 کِ قسوت ٍاثستِ ثِ اسپیي آى ثطاثط است ثب:
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(
    

   
)
  
 
    

   
    

  (   )
 (  )

 ( )
                                                                (6) 

 

اسپیي ثؼس ٍ قجل اظ پطاکٌسگی  S(ER)  ٍS(0)ّستِ ّسف ٍػسز اتوی  Aاًساظُ حطکت ظاٍیِ ای کل،  Jکِ زض آى 

 است. قسوت هستقل اظ اسپیي ثِ صَضت:
 

(
    

   
)
  
 
   

   
  (  )   (  )                                                                      (7) 

 

ٍ کَاضک ّب ٍ گلئَى ّب اظ ًظطیبت تئَضی هحبسجِ  WIMPثبثتی است کِ ثط اسبس ثطّوکٌص    کِ زض آى است 

Aتبثغ هَج ّستِ است. ثب تَخِ ثِ ٍاثستگی ّط زٍ پبضاهتط ثطذَضز ثِ  F(ER)هی ضَزٍ 
کبهلا ٍاضح است کِ  2

 ثب ّستِ ّبی سٌگیي زض آضکبضسبظ ثسیبض هْن ذَاّس ثَز. استفبزُ اظ ػٌبصط

( ثِ طَض هستقین  r=(0/8 ± 0/05)Kpcآضکبضسبظ )فبصلِ ذَضضیس اظ هطکع کْکطبى  (0ρزض هحل ) WIMPچگبلی 

ٍ ... ثسست هی آیس. ثْتطیي اظ ضٍی ضَاّسی هثل هٌحٌی چطذص کْکطبى  0ρضٍی ًطخ ضٍیسازّب هؤثط ثَزُ ٍ هقساض 

هسلی کِ تبکٌَى ثطای تَظیغ هبزُ تبضیک زض ضاُ ضیطی پیطٌْبز ضسُ است ٍخَز یک ّبلِ خطم زاض کطٍی ّوگي ٍ زض 

rتؼبزل گطهبیی ثب چگبلی هبزُ هتٌبست ثب 
-α  0است. ثطایي اسبس هقساضی کِ ثطایρ  پیطٌْبز هی ضَز ثطاثط ثب

GeVCm
 است. 3/0 3-

کبهلا ّوگي ثَزُ ٍ یک تبثغ تَظیغ سطػت  WIMPاگط هؼتقس ثِ هسل استبًساضز کیْبًطٌبسی ثبضین ثبیس تَظیغ سطػت 

 گبٍسی زاضتِ ثبضین.
 

 ( )  
 

√   
 
 
| | 

                                                                                              (8) 
 

σ≈270Kmsکِ 
ذَاّس ثَز کِ ثب فطض ٍخَز تؼبزل گطهبیی زض ّبلِ کطٍی ٍ ّوگي ثَزى آى ثسست هی آیس. اهب  1-

ّطزٍ تبییس کٌٌسُ ایي هطلت ّستٌس کِ تَظیغ هبزُ تبضیک زض اثؼبز  ،هطبّسات ستبضُ ضٌبسبى ٍ ضجیِ سبظی ّبی ػسزی

Kpc  ّوگي است ٍ ایي زض حبلی است کِ آظهبیطبت هب زض اثؼبزmpc  ِاًدبم هی ضَز)سطػت ظهیي ًطجت ث

VE≈0/2 mpcyrچبضچَة ثبثت کْکطبًی 
ٍ زض ایي اثؼبز ٌَّظ هبزُ تبضیک ثِ حبلت تؼبزل پبیساض ًطسیسُ ٍ زاضای  (1-

ییي زقیق تَظیغ سطػت شضات هبزُ ؼافت ٍ ذیعّبیی است ٍ ًوی تَاى تَظیغ ّوگي ضا ثطای آى ثکبضثطز ثٌبثطایي ت

 اظ سَالات ثسٍى پبسد ثبقی هبًسُ است. تبضیک ٌَّظ ثِ صَضت یکی

سطػت شضات ًسجت ثِ آضکبضسبظ است، چَى سطػت ّب ًسجیتی ًیستٌس ثطای هحبسجِ ایي سطػت هدبظ  v ،1زض ضاثطِ

اظ هسل ّبی تئَضی سطػت شضات زض چبضچَة ثبثت کْکطبًی  ذَاّین ثَز اظ تجسیلات گبلیلِ ای سطػت استفبزُ کٌین.

ضضیس زض کْکطبى ٍ سطػت ظهیي ثِ زٍض ذَضضیس ٍ ذَز ضا ًیع هی تَاى اظ کبتبلَگ ّبی ثسست هی آیس ٍ سطػت ذَ

 قبثل هحبسجِ ذَاّس ثَز. vهَخَز استرطاج کطز ثٌبثطایي 

اگط ًطخ زیفطاًسیلی ضٍیسازّب ضا ثطای ّستِ ّبی ّسف هرتلف ٍ شضات هبزُ تبضیک هرتلف ثط حست اًطغی ّستِ 

ضسن کٌین ثب استفبزُ اظ ایي ًوَزاض هی تَاى ثطای ّط شضُ ذبظ کِ هی ذَاّین آى ( زض یک ًوَزاض ERپس ظزُ ضسُ )

ضا آضکبضسبظی کٌین ثْتطیي ّستِ ّسف ٍ ثْتطیي هحسٍزُ حسبسیت اًطغی آضکبضسبظ ضا پیسا کٌین. ایي ًوَزاض ثطای 

کیلَ  200ٍ  100، 50( ٍ ثطای سِ شضُ ثب خطم ّبی زض حبل سکَى Xe( ٍ ظًَى )Geزٍ ّستِ ّسف غضهبًین )

 ضسن ضسُ است. 1الکتطٍى ٍلت زض ضکل 
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( ٍ ذط چیي هطثَط ثِ ّستِ Ge. ذط پط هطثَط ثِ ّستِ غضهبًیَم) ERًوَزاض ًطخ زیفطاًسیلی هطبّسُ ضٍیساز ثطحست اًطغی  :1ضکل

 کیلَ الکتطٍى ٍلت است 200ٍ  100، 50ثب خطم  WIMP( ٍ ًوَزاضّب اظ ثبلا ثِ پبییي هطثَط ثِ Xeظًَى)

 

اظ ثیي ثطزى تبثص ّبی ظهیٌِ کبض ثسیبض هطکلی است ٍ زض ثسیبضی اظ هَاضز  ERالجتِ زض هحسٍزُ ّبی پبییي اًطغی 

ت ثِ ضاستبی ضبض ضسیسُ جهسبئلی هبًٌس ظاٍیِ ٍ خْت گیطی آضکبضسبظ ًس ،حصف آى هوکي ًیست. ػلاٍُ ثط هَاضز ثبلا

ى ّبی هرتلف سبل کِ ثبػث ًَسبًبت زض تؼساز ضذسازّبی ظهیي اظ هطکع کْکطبى زض ظهبثِ ظهیي، فبصلِ هتفبٍت 

ّوگی زست ثِ زست ّن زازُ اًس تب زض هقبم ػول آًقسض آضکبضسبظی هستقین هبزُ تبضیک،  ٍ... هطبّسُ ضسُ هی ضَز

سٌگیي، پیچیسُ ٍ زٍض اظ زستطس ثبضس کِ ثب ٍخَز اًدبم آظهبیطبت هتؼسز ٍ پطٍغُ ّبی سٌگیي ٌَّظ ّیچ یک اظ ایي 

 ش ّب هَفقیت آهیع ًجبضس.تلا

 
1- Zwicky                                                    2-Babcock 

3- Peebles                                                    4-Ostiker 

5- Yahil                                                        6- MAssive Halo Compact Object 

7- Weakly Interaction Massive Particle 
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  بررسي و طبقه بندي حلهاي گرانش كوانتومي بوهمي 
   2 فاطمه، احمدي 1جعفر، خداقلي زاده

 

دانشگاه شهيد رجايي، تهران گروه فيزيك ،2ن    دانشگاه تربيت مدرس،تهرا گروه فيزيك ،1  

ومي روشهاي استاندارد براي كوانت.  كوانتومي كردن گرانش يكي از سوالات باز كنوني مي باشد : چكيده
اين مشكلات را مي توان به دو دسته مشكلات مفهومي نظير . گرانش به مشكلاتي منجر ميشود كردن

به نظر ميرسد كه فرمول .مفهوم تابع موج و اندازه گيري و مشكلات تكينگي نظير مسئله زمان تقسيم كرد 
    . گرانش مي باشدبندي علّي مكانيك كوانتومي يا نظريه بوهم راهكار مناسبي براي كوانتومي كردن

   توصيف علي مكانيك كوانتومي : قدمه م
كنيم و براي ذرات غير ي شرودينگر شروع مياز معادله. در اين بخش مروري بر بسط علي مكانيك كوانتومي خواهيم داشت

:داريم            نسبيتي با  

2

( )
2

p
H V x

m
    نينميلتوها

    

  اگر                       :ي زير خواهيم رسيد فوق قرار بدهيم به دو معادلهرا در معادله

2

. 0
RR S
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
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 
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 

,     و           
22 2) ( )

( ) 0
2 2

S S R
V

t m m R

  
   


            )    

S 2 در فيزيكي در مورد يك سيستمتابع موج است و تمام اطلاعاتRشود كهپيشنهاد مي.  موجود است P S   در نظر گرفته 

Sشود كه دراين صورت 

m




  :داراي مشخصات زير هستند) 2(معادلات .  سرعت ميدان خواهد بود

  .كندي شرودينگر صدق ميتشكيل شده كه در معادله   دانهر سيستم كوانتومي از ذره و مي .1
) ذرات كوانتومي داراي مسير .2 )x t از اين رو در اين تعبير از مسيرهاي .  و مستقل از مشاهده شدن هستند

ثابت داراي معني ها در يك زمان حالتخلاف تعبير كوانتومي است و اينكه    شود كه بر كوانتومي صحبت مي
   .شوندفيزيكي مي

P ي ذره به صورتتكانه .3 S
 

    است.  
2P چگالي احتمال به صورت  كوانتوميمبل آماري از ذرات در ميدانابراي آنس .4 R آن را ) 2 (است كه معادله

 .كندتضمين مي
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 ژاكوبي براي ذرات در پتانسيل خارجي است كه به علاوه بر پتانسيل كلاسيكي، -ي هاميلتونيه معادلهشب) 2 (اولمعادله

پتانسيل جديدي به نام پتانسيل كوانتومي
22

( , )
2

R
Q x t

m R
  از اين رو طبق قانون حركت  . شود معرفي مي

)مسير )x tآيدبه دست مي:  

 
•d

mx = - (Q + V)
dt


 
 
 




                                 (3)   

تواند بزرگ باشد و بودن پتانسيل كوانتومي دليلي بر وجود خيلي كوچك باشد، پتانسيل كوانتومي مي اي اگردر هر ناحيه
  .شودلاسيكي پديدار ميبه سمت صفر ميل كند حدود كاثرهاي كوانتومي است و اگر پتانسيل كوانتومي 

  :  دويت-لريمعادله و

2dSمتريك  g dx dx 
توان براساس تابع انتقال ا ميرN تابع انحراف ،

iN و متريك جزئي 
i jhنمايش داد    :   

2 2( ) ( )( )
j ji ids Ndt h N dt dx N dt dxij               (4) 

در اين صورت لاگرانژين به صورت
16

R
L g

G
g  
      

به طوري كه .  اسكالر ريچي استRآيد كهبه دست مي 

ijKمشتق زماني نسبت به  ijh و تريس آن مشتق جزئي نسبت به 
iN  است و همچنين انحناي سه بعدي مشتق جزئي

 و Nچون لاگرانژين شامل مشتق زماني از . استijhنسبت به
iN نيست لذا به ترتيب ممنتوم كانونيكي آن به ترتيب  

0ها برقرار است لذا زمانصفر هستند و چون در تمام iو
i

   هاي پوآسون براي با نوشتن براكت و


 

و
i

خواهيم داشت :  

  , 0 , , 0

i
H H

H H
N i

N

  
           



         (5) 

 و N مستقل از Hچون
iN 0 است و متغيرهاي ديناميكي نيستند لذاi

GH H  است در حاليكه :  

)6(              2
16

ij
ji

H
G


        16                    و 0

16

Rij
H GG hG ijkl kl

G



       

) است و تابع موج به صورت ijh متغير ديناميكي و تنها )ijhشود و چون  نوشته ميGHها صفر است  براي تمام زمان
)لذا  , ) ( ) 0H h hG ij ij ij  ي شرودينگر با انرژي صفر است كه به معادله كه شبيه به معادلهWDWمعروف است .  

: معادله موج جهان   

) اگر معادله فريدمن )Frirdmannرا در نظر بگيريم :        
RR

R
1 Λ21   +   =

2 3

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0ي آن كه جواب دوسيته
0

( ) cos( )
t

R t R
R

است كه 
1

3

0 3
R

   
 

ه به مراتب بزرگ بوده كند كجهاني را توصيف مي 

0t در 0Rه مقدار مي نيمم و ب 00كه و سپس به سمت بينهايت بزرگ آن خواهد رفت در حالي شود منقبض مي R R  
 دويت برويم به هاميلتونين - ويلرغير قابل توصيف است و اگر به سمت استفاده از معادله

2 2
2 4

2

9
( ) ( ) 0

4 3
R R R

t G

 
  

    
  رويم كه شبيه به معادله مي

00 به ناحيهتواند در اين صورت ذره مي. شود شرودينگر تك بعدي با انرژي كل صفر مي R R ا استفاده از زني كند و بتونل
)expزني به صورت  احتمال تونلWKBتقريب  )ES كهESزمان حالتدر اين (آيد كنش اقليدسي است به دست مي 

- ن با استفاده از معادلهدر اين صورت باز هم نتوانستيم توصيف كامل براي جها) موهومي است و انرژي گرانش منفي است

W DWخواهيم از تلفيق معادله ارايه بدهيم كه از اينجا به بعد ميW D Wهاي كاملتري را  با توصيف علي كوانتومي مدل
  .ارايه بدهيم

  دويت-ي ويلرتفسير پتانسيل كوانتومي در معادله

صورت كنش يك جهان دوسيته به 
2

3
2

1

2

a
S dtN a Ka a

N

 
     

 
است معادله W DW به صورت 

2
2 2

2
( ) 0

P
a K a a

a at


           
  : شود خواهيم داشتاگر  نوشته .  است

)7                         (  

 

2
4

2

( ( )) 0

0

G

p
a a

S
Ka a Q a

a

a A S

        

  

  

)كه  )GQ aي گرانش است پتانسيل كوانتوم :
2

4
2

1
( )G

A P A
Q a a

A a aa
   

   
aبا   aP S  داريم

:a

S
aa P

a

 
  


و حل آن  

2
2

GK a Q aa


    با است كه داراي جواب هاي زيرKهاي مختلف است:  

1
( ) s in h ( )a t t 


                  0( ) exp( )a t a t                       1

( ) cosh( )a t t 


  

 : فريدمن ميدان اسكالر بدون جرم در نظر بگيريم- واكر- اگر مدل رابرتسون
2

2 31 3
22

a a
S dtN a Na

NN





    

 
 
 
  

 

   :رسيمي زير ميو با بوهمي كردن معادلات به دو معادله
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 2 2 2( ) 0P P
a aa A S a A S 

        و           2 4
2

1
0a G MS S a Q Q

a               

(8) 

كه 
2

4
2

1
( )G

A P A
Q a a

A a aa
   

   
26 و  1

MQ a A
A 

   به ترتيب پتانسيل گرانش و پتانسيل كوانتومي ماده

  كه با حل آنها به معادلهندسته 
2 2

2 2 0G Ma a a Q Q
 

      كه حل آن توصيف كوانتومي از جهان  مي رسيم
  .كلاسيك ارايه داد

  :وهميكيهانشناسي كوانتومي ب

فاده كنيم هاي ميدان گرانش غبارگونه هستند استعبير كوانتومي بوهمي در جايي كه چشمهخواهيم از تدر اين بخش مي
 هاميلتونين به صورت 

2 3
5346

24

P aH Ka a ePa 
   

 
 
 
 

               (9) 

tبا قرار دادن   و انجام تبديلات كانونيكي خواهيم داشت :   
1 2148

2, 1 4 exp( )
1 4

b x
x t i t

i t


 

 


  



 
 
 

 

و با استفاده از تعبير بوهمي مسير 
1

2 2 2
0( ) 16 1 4x t x b t t    آيد كه يك مسير كوانتومي بدون   به دست مي

:آيدپتانسيل كوانتومي زير به دست مي تكينه است و مقياس هرگز صفر نخواهد شد و با استفاده از مسير كوانتومي 

         
   

 

22 2
2b x - 8bt - 1 - 4βt

Q = -2bd 22 2 2
1 - 4βt + 16b t

 
 
 
 

  

 به سمت صفر ميل tشود، اگر  خيلي كوچك ميdQ بزرگ باشد در اين صورت tبينيم كه اگر ي فوق مياز دو معادله
0xكند در اين صورت در نزديكي  بدين معني اين كنند ود دارد كه از تكينگي جلوگيري ميوجاي  نيروي خنثي كننده

 پتانسيل كوانتومي از ودهد ميشان نرفتار غيركلاسيكي از خود رود و نيمم خود مياست كه جهان از نامتناهي به سمت مي
ومي به سمت صفر رود كه در آنجا پتانسيل كوانتكند و دوباره به سمت بينهايت ميرسيدن آن به مقدار تكينگي جلوگيري مي

  .كندميل مي

 بوهم در -وير در تعبير دوبWDWنظر و به سمت استفاده از معادله در اين مقاله از تعبير كوانتومي صرف: گيرينتيجه
ته به مراتب بزرگ بوده و به دهد كه در گذش جهاني را نشان ميFRWي كلاسيكي حل معادله. گرانش كوانتومي برويم

00ي رود ولي در محدودهرسد و دوباره به سمت بينهايت مي ميR.0نيمم مقدار مي R R از تعبير . دهد چيزي ارايه نمي
كي از بينهايت به كمترين مقدار خود دهد جهان به طور كلاسيبوهم در جهان بعد از انفجار بزرگ استفاده كرديم كه نشان مي

 دوباره به سمت سپسكند و جلوگيري از تكينه شدن جهانتا شود رسد كه در اين محدوده پتانسيل كوانتومي پديدار ميمي
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توانيم از كه ببينيم تا كجا مي اگرچه اين يك روش كامل و مناسب نيست ولي بسيار جالب خواهد بود . رودبينهايت خود مي
  . بوهم استفاده كنيم و آن را به عنوان يك روش خوب در نظر داشته باشيم- ير دوبدويتعب
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  افزايشي مدل آلفااثر ناپايداري گرمايي در قرص بر 
    2 آذر، خسروي  1علي رضا، خصالي

   دانشگاه مازندران 1
  چكيده

ه صورت يك تابعي از دما در اين مقاله مي خواهيم ناپايداري يك قرص بر افزايشي مدل آلفا را با در نظر گرفتن  كدري ب
 در نواحي مختلف قرص و كدري هاي متفاوت ارائه دهيم  را ررسي قرار داده و يك معياري از ناپايداري مورد بو چگالي 

. 

  قدمهم
اين قرص .  ارائه شد1973در سال  ساينوو ورا  استادارد است كه توسط ساكلمدل قرص برافزايشي آلفا يك مد    

 نيم ضخامت قرص H . است1rH يعني و تقارن محور است و از نظر هندسي نازك مي باشد يك قرص پايا
 اپتيكي ضخيم به ظآنهااز لحا .ها در تعادل هيدرو استاتيك هستند اين قرص ،در راستاي عمود. استشعاع قرص  rو 

 ]1 [.ه به فشار است   بوده و تنها وابستr -راي مولفه يسور وشكساني در اين قرص ها فقط داتان شمار مي آيند
  يك قرص مدل آلفا زماني ديناميكيسمقيابدانيم  قرص هايي شايد بد نباشد كه براي بررسي ناپايداري در چنين

 قرص در مسير عمود همچنان در تعادل ،است پس در طول يك ناپايداري گرماييآن  زماني گرمايي مقياسكوتاهتر از 
  ]2 [.باقي مي ماندهيدرو استاتيك 

آن اختلالات دمايي بوسيله فرايند هاي مختلف گرمايشي و سرمايشي ناپايداري گرمايي فرايندي است كه در     
ناپايداري  .در نظر گرفته شوند وابسته به زمان و متغير ،اين ايجاب مي كند كه معادلات انرژي. تقويت مي شوند

 يك  كه در بررسي هاي مختلف ناپايداري گرمايي از آنجا .]2[ قرار گرفته مورد مطالع1970در اواسط سال  گرمايي
ن با متغير گرفت ديم تاو كدري را در تابع سرمايش يك قرص ثابت فرض مي كردند؛ ما در اينجا سعي نم مقدار،قرص

 بررسي ادر قرص مدل آلف ناپايداري گرمايي را كدري و در نظر گرفتن آن به صورت تابعي از چگالي و دما مسئله 
   . نماييم

  
  معادلات اساسي در بررسي ناپايداري قرص مدل آلفا

معادلاتي كه در بررسي يك ناپاداري گرمايي مورد استفاده قرار مي گيرد معادله تعادل هيدرو استاتيكي در مسير    
  :]3[ عمودي است

  

)1(                                                      HP  2

2

1  

از طرفي در  . نيم ضخامت قرص مي باشد  و چگالي سطحي،  سرعت چرخش زاويه اي ، فشارPكه 
  :]3[ درنتيجه رابطه زير برقرار مي باشد، يعني نيروهاي گرانشي و گريز از مركزدراستاي شعاع نيروها با هم در تعادلن
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)2(                                                   
3r

GM
k  

M 3[ سطحي ثابت در نظر گرفته مي شود چگالي ،در طول فرايند ناپايداري گرمايي .است جرم جسم مركزي[:  

)3(                                                     const 
 

 در نتيجه

)4(                                                         Hp  

ا به وسيله فرايندهاي وشكساني به گرما تبديل شده و داز طرفي انرژي پتانسيل در يك قرص برافزايشي مدل آلفا  ابت

)(2هر واحد حجم هنگ گرمايشي وشكساني  آّچون. ش آزاد مي شودبسپس به وسيله تا
dr

d مي باشد آهنگ 
  گرمايش انتگرال گيري شده در راستاي عمود براي هر واحد سطح برابر است با

)5(                                                   
rvis Tq

2

3
 

rT مولفه  -rاين ش مدل آلفايقبلا گفتيم در مورد يك قرص بر افزاهمانطور كه  .]3[  تانسور استرس است 
   تابعي از فشار مي باشدتانسور 
)6(                                         HppT gazr )(2 1 

   

gazp فشار ناشي از فشار گاز و pپارامتر  آلفا . فشار كل گاز مي باشد كه جمع فشار تابشي با فشار گاز است
  .]3[يك ظريب دلخواه است كه بين صفر تا يك قرار دارد   است و1وشكساني و كوچكتر مساوي 

)7(                                 4

3

1

 
aTT

m

K
ppp

H

B
radgaz  


  

چون قرص از لحاظ اپتكي ظخيم مي با شد فرض مي شود كه .  سطح قرص اتفاق مي افتداساس تابش ازسرمايش بر
  :بدين ترتيب سرمايش قرص برابر است با . كند  همانند يك جسم سياه با دماي موثر تابش مي،گاز در قرص

)8(                                                 




~
16 rad

rad

cP
q 

k  فشار تابشي، radP سرعت نور،  c كه
  .]3[ كدري  مي باشد~

  :رص بر افزايشي مدل استاندارد را به صورت قه خود معيار كلي ناپايداري يك ل پرينگل در مقا1976در سال      

)9(                                            0)( 

 

radvis qq
T

 

  .]4[دارائه دا
در بررسي ناپايداري هاي گرمايي در قرص بر افزايشي معمولا سعي بر اين بوده كه كدري را ثابت يا يك تابعي خاص 

 ناپايداري يك )9(با توجه به رابطه . ]3[ اما كدري مي تواند تابعي از دما و چگالي باشداز دما و چگالي در نظر بگيرند
    به شكلقرص مدل كلاسيكي را با  يك  تابع كدري

)10(                                                   nmT  ~  
 و با توجه به ثابت ماندن چگالي )1(از رابطه  .است دماي گاز T چگالي گاز و   كهمورد بررسي قرار مي دهيم

  : ما مي توانيم بنويسيمسطحي
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 به ترتيب، فشار ، چگالي سطحي و نيم ضخامت قرص بعد از اختلال مي باشند و آنهايي كه با 1H و 1 و 1Pكه 
ما مي توانيم ) 7(هم چنين از رابطه . هستند قبل از اختلال ، شدند بيانگر  همان پارامتر هاانديس صفر علامت گذاري

  :به رابطه زير برسيم
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  : داريمكه نهايتاّ
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 كه
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pgaz است.   

00101و ) 13(و ) 11(و با استفاده از معادلات ) 6(و ) 5(با توجه به روابط   HHمي توانيم بنويسيم :  
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  :ريم و ثابت بودن چگالي سطحي دا) 10(و ) 8(از طرفي با توجه به رابطه 
)15(                                             m

radq   n)(4T  

00101و ) 13(و ) 11( با اين رابطه و با استفاده از معادلات   HHمي توانيم بنويسيم :  
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   :. رابطه زير برقرار باشدهيم قرص به صورت گرمايي ناپايدار است اگر مي توانيم نشان د)9(با توجه به رابطه 
)17(                      07347104   nmnm  

  
  

  نتيجه گيري 
ي  شرايط مختلف، مي توان هاي مختلفmو   nبا قرار دادن  ،)17(براي بررسي شرط ناپايداري به دست آمده در رابطه 

),( آورد كه ما در زير دو نمونه از آن را در نموداررا براي ناپايداري قرص به دست همانطور كه . رسم نموديم 
 برابر با صفر مي باشند نتيجه همان نمودار يي m و nكدري هاي ثابت يعني زماني كه مقادير د براي يبين در شكل مي

 ناشي از فشار  محيطري ثابت باشد و فشارهنگامي كه كدري مقدا. ]3[است كه توسط افراد مختلف به دست آمد
اين ناحيه داخلي ترين  ناحيه قرص مي باشد و همانطور كه در .  برابر صفر خواهد بود  و تابشي باشد مقدار 

لفا فشار برابر فشار گاز است   در خارجي ترين ناحيه يك قرص مدل آ.شكل مي بينيد داراي ناپايداري گرمايي است
 برابر است از طرفي كدري در اين ناحيه 1بنابر اين  5.3 Tff17 ( پس با توجه به رابطه مي باشد (

ميبينيد كه سمت چپ يك مقدار منفي است و بنابراين خارجي ترين ناحيه قرص از نظر گرمايي هميشه مي تواند 
   .دار باشدپاي
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),(نمودار : 1شكل   براي مقادير مختلف n  وmكه ضرايب ثابت در تابع كدري ~نواحي سايه دار و هاشور زده .  مي باشند
  . نواحي ناپايدار مي باشند

 
  ها مرجع

  
1. Shakura N.I., Sunyaev R.V, 1973,  A&A, 24, 337 
2. Shibazaki N., Hoshi R, 1975, PTP, 54, 706 
3. Kato S., Fukue J., Mineshige S., 2008, BlachHole Accretion Disks, Kyoto university 

press, chapter 3&4 
4. pringle J.E., Rees M.J., Pacholczyk A.G., 1976, A&A, 29, 179 
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  ييهوا يرده تگس يون به الکترون در بهمن هايت مبنس يبررس   

    داود، پورمحمد مهرنوش ،يپر يصادق 
 )ره( ينيامام خم ين الملليک، دانشگاه بيزيگروه ف

  
  چكيده 

ن در ياالبته . نمود ييه بهمن را شناساياول يتوان ذره  يم ييون به الکترون در بهمن گسترده هواينسبت م يبا بررس      
بهمن  ۳۵۰۰ن منظور يبد. ک نموديشوند را از هم تفک يوع مکه با ذرات گوناگون شر يياست که بتوان بهمن ها يصورت

ت يموقع يالکترون ولت برا ۱۰۱۸تا  ۱۰۱۲ يانرژ يوم و آهن در بازه ينيوم، آلوميفوتون، پروتون، هل يپنج ذره  يبرا
. نده اشد يه سازيشب ]۱[کايکورس ينرم افزار يفر درجه با استفاده از بسته ص ييو سرسو يسمت يايتهران و زوا ييايجغراف

 يبه بررس ه را دارديذرات اول يک جرميتفک ييتوانا يا يو در چه انرژ ياعنکه آشکارساز با چه ارتفيص ايتشخ يبرا
با . ميه اف و البرز پرداختيشر، تبت، دانشگاه کاسکاده يون به الکترون در چهار ارتفاع مربوط به چهار رصدخانه ينسبت م

ه ، توانستهندد يه به دست ميذرات اول يون به الکترون را بر حسب عدد جرمينسبت م نيانگيم که يياستفاده از نمودارها
 يکين تفکيچن ين ارتفاع مناسب برايه و همچنيذرات اول يجرمک يتفک يک از رصدخانه ها برايهر  يانرژ يم محدوده يا

  .ميآور را به دست
   

  قدمهم    
ن ذرات ين تر هستند، هنگام برخورد با جو زميسنگ ياتم يه که اغلب پروتونها و هسته هاياول يهانيک يپرتوها     
 يداريناپا ين ذرات مزون هاياکثر ا.]۲[شود يده ميگسترده نام ييکنند که بهمن هوا يد ميرا تول ياديز يه يثانو

  .شوند يده ميواپاشون ها يهستند که به سرعت به م
 +  -ஜ  π+→ µ+ +  νµ                                                                    π-→ µߥ̅ 

ف به صورت يضع يون ها با برهمکنش هايم. ن برسنديتوانند به سطح زم ياتساع زمان م يتيل اثر نسبيون ها به دليم 
  :شوند يده مير واپاشيز

µ-→ e- +  νµ  +  ̅ߥ௘                                        µ+→ e+  +  νe  +  ̅ߥஜ      
ب يبهمن تقر يون هايتعداد م .]۳[ون ها و الکترون ها هستندين ميدر سطح زم يازساغلب ذرات قابل آشکارجه يدر نت
ه و ياول يژه، انريبهمن به شدت به جرم ذرات اول يکه تعداد الکترون هايه است، در حاليذرات اول ياز انرژ يخوب
بهمن  يه ياول يص ذره يتشخ يون به الکترون براينسبت م. ]۴[ دارد يه بستگيبرخورد اول يسأه سمت الريزاو

  .]۵[ شود يماستفاده 
  

  يه سازيشب
ن يهدف از ا. شده است نجامکا ايکورس يتهران با استفاده از بسته نرم افزار ييايت جغرافيها در موقع يه سازيشب     
ه يذرات اول يک جرميتفک يمناسب برا يافتن ارتفاع و انرژي يراستاون به الکترون در ينسبت م يها بررس يه سازيشب

فوتـون، پروتـون،    يپـنج نـوع ذره ورود   يالکترون ولت برا ۱۰۱۸ تا ۱۰۱۲ يانرژ يها در بازه  يه سازيشب. بوده است
کـه در   هشـد  يه سـاز يصد بهمـن شـب   يهر نوع ذره ورود يبرا يدر هر انرژ. ه استوم و آهن انجام شدينيوم،آلوميهل
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 ـ  ۱۰۱۸و  ۱۰۱۷ يدر انرژ. نده اط فوق الذکر در دسترس بوديشده با شرا يه سازيبهمن شب ۳۵۰۰ت ينها ت الکتـرون ول
 ـفال داده هـا  يتحل يبرا. ه استاستفاده شد  Thining از روش يه سازيکاهش زمان شب يبرا  DATnnnnnn.longلي

 جو از عمـق  يهر بهمن عمق ها يم که در آن برايه اکا را مورد استفاده قرار داديکورس يخروج يل هايموجود در فا
۲-  gcm۲۰ ۲ يبا گام ها- gcm۲۰   ۲تا عمق-  gcm۱۰۴۰ کاسـکاده، تبـت،    يارتفاع چهار رصـدخانه  . وجود دارد

ن ارتفاعات بر يا) ۱(که با توجه به فرمول متر  ۲۶۰۰ و۱۲۰۰، ۴۳۰۰، ۱۱۰ب عبارتند از يف و البرز به ترتيدانشگاه شر
                       :محاسبه شده است gcm  -۲حسب 

     
Ln(x) = ۲۶/۵  Ln [ ( ۳۴/۴۴ - h)  ٨۶/١١ ÷ ] )۱     (                     ]۶[  
 

جـو   يکه با توجه به عمق هامتر مربع  يگرم بر سانت ۸۹/۷۴۸،  ۸۱/۸۹۰، ۷۷/۶۰۱ ،۳۲/۱۰۱۲ب عبارتند از يکه به ترت
متر  يگرم بر سانت ۷۴۰و۹۰۰، ۶۰۰، ۱۰۲۰ ين ارتفاعات به ارتفاع هايکا ايکورس DATnnnnnn.longل يموجود در فا

 يون منفيو جمع م (+e = e- + e)ترون ين عمق ها جمع الکترون و پوزيک از ايدر هر .  استب زده شده يتقرمربع 
. ه استبه دست آمد) e/µ(گر يا به عبارت دين دو مجموع و يمحاسبه و سپس نسبت ا) µ+ µ = µ+ -(ون مثبتيو م

 ـالکترون ولت ا ۱۰۱۴ يبالا يها يکه در انرژ هت در نظر گرفته نشدينها ير بين نسبت مقاديا يدر محاسبه  ن مقـدار  ي
 ـهـر ذره در هـر بهمـن در     ينسبت بـرا  ۱۰۰جه يدر نت. ندارد يريج حاصله تاثيدر نتا نيبنابرا ،ده شديبه ندرت د ک ي

 ـ يانگيشده و با توجه به انحراف از م يرين گيانگينسبت م ۱۰۰ن يثابت به دست آمده که از ا يانرژ  ين داده هـا، منحن
  .ده استيرسم گرد يبر حسب عدد جرمون به الکترون ينسبت م

  ل داده هايتحل
وم، يفوتون، پروتون، هل يپنج ذره  يبرا) نمودارک ي يدر هر انرژ( ۱۰۱۸تا  ۱۰۱۲ يانرژ يبازه  ينمودار ها برا     
 يله هايبا توجه به م .ه استديف و البرز رسم گرديچهار ارتفاع کاسکاده، تبت، دانشگاه شر يوم و آهن و براينيآلوم

ده است که يچهار ارتفاع، مشخص گرد يثابت برا يک انرژينمودارها در  يسه يو با مقا ک از نمودارهايخطا در هر 
ف و البرز يالکترون ولت در سه ارتفاع کاسکاده، دانشگاه شر ۱۰۱۳و  ۱۰۱۲ يها يه در انرژيذرات اول يک جرميتفک
ز يمختلف از هم تم يه يدارند که بهمن ها با ذرات اول يا يخطا چنان همپوشان يهاله يم. ستير نيباً امکان پذيتقر
  :شود يده ميد ۱در شکل  ين همپوشانياز ا ينمونه ا .ابندي ينم

  
 .الکترون ولت در ارتفاع کاسکاده ۱۰۱۳ يانرژ رد ون به الکترونين نسبت ميانگيم: ۱شکل                         
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له يم يالکترون ولت همپوشان ۱۰۱۳ ي؛ اما در انرژصادق است يتين وضعيز چنين ۱۰۱۲ يانرژدر مورد ارتفاع تبت در 
الکترون ولت با   ۱۰۱۶و  ۱۰۱۵،  ۱۰۱۴ يدر سه انرژ. ابندي يز مياز هم تم يخطا کمتر شده و بهمن ها اندک يها

الکترون ولت  ۱۰۱۶ يدر انرژ کهيشود، به طور يار مناسب ميه بسيذرات اول يک جرميو ارتفاع، تفک يش انرژيافزا
ر يه کاملاً امکانپذيذرات اول يک جرميشود تفک يده ميد ۲همانطور که در شکل ) ن ارتفاعيشتريب(ارتفاع تبت يبرا

  :است

 
  .الکترون ولت در ارتفاع تبت ۱۰۱۶ يانرژ در ون به الکترونين نسبت ميانگيم :۲شکل                           

 
ک يالکترون ولت، تفک ۱۰۱۴ يو انرژ) ن ارتفاعيکمتر(ارتفاع کاسکاده  يشود برا يده ميد ۳اما همانطور که در شکل 

  :شود يبهمن ها سخت تر انجام م يه يذرات اول يجرم

  
  .الکترون ولت در ارتفاع کاسکاده ۱۰۱۴ يانرژ ون به الکترون درين نسبت ميانگيم: ۳شکل                              

  
ه به يذرات اول يک جرميجه تفکيافته و در نتيش يخطا افزا يله هايم يالکترون ولت همپوشان ۱۰۱۸و  ۱۰۱۷ يدر انرژ

زانو و اطراف آن و در ارتفاعات  يه يبهمن در ناح يه يذرات اول يک جرمين تفکيبنابرا. رديپذ يصورت م يسخت
  .رديپذ يانجام م يشتريبالاتر با سهولت ب

بهمن  يون به الکترون براينسبت من است که يتوان به آن اشاره نمود ا يها مکه با توجه به نمودار يگريد يجه ينت
ن يهمچن. ک به صفر استيمقدار نزد يارتفاعات دارا يها و در تمام يانرژ يدر تمام) يسيبهمن الکترومغناط(يفوتون

ه زانو يو در ناح .ر استيک پذيتفک يهادرون ياز بهمن ها يسيالکترون ولت به بالا، بهمن الکترومغناط ۱۰۱۴ ياز انرژ
  .ر استيامکان پذ يشتريو اطراف آن با دقت و سهولت ب
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   جينتا
 يبهمن فراهم م ي هياول ذرات يک جرميتفک ينه يدر زم يديون به الکترون اطلاعات مفيکه نسبت مياز آنجائ     

تا  ۱۰۱۲ يانرژ يدر بازه يورود يپنج ذره  يمن برابه ۳۵۰۰ن منظور يبد. مين نسبت پرداختيا يآورد، به مطالعه 
دست آورده  به تلفن بهمن ها در چهار ارتفاع مخيا ينسبت مورد نظر را برا. مينمود يه سازيالکترون ولت شب ۱۰۱۸

ک يکه تفک ن مطلب را نشان دادنديخطا در نمودارها ا يله هايم. ميرسم نمود يرا بر حسب عدد جرم ييو نمودارها
ر يزانو و اطراف آن امکانپذ يه ير ممکن، در ناحيباً غيالکترون ولت تقر ۱۰۱۳و ۱۰۱۲ يها يژه در انريذرات اول يجرم

 يسيبه بالا بهمن الکترومغناط ۱۰۱۴ يگر از انرژياز طرف د.رديگ يصورت م يبه سخت ۱۰۱۸و  ۱۰۱۷ يها يو در انرژ
نصب  يمناسب برا يو انرژ ارتفاع ،يدشنهاين روش پيبا استفاده از ا نيبنابرا .ر استيک پذيتفک ياز بهمن هادرون
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  تشخیص گر پیدا کننده حالتبوسیله یافته گاز چاپلین تعمیم ارزیابی 
  

  2محمد ملک جانی ، 3و1محمد احمدي عامل
  همدان ، دانشگاه آزاد اسلامی واحد همدان ،گروه فیزیک 1

  بوعلی سینا، همدان  فیزیک ، دانشگاهگروه   2
   تهران مرکز دانشگاه آزاد اسلامی واحد ،گروه فیزیک 3

  

  چکیده 
پارامترهاي پیداکننده حالت که . ر این مقاله مدل گاز چاپلین تعمیم یافته بوسیله تشخیص گر پیدا کننده حالت مورد مطالعه قرار گرفته استد

نشان می دهیم که  .رسم شده است s-rدر این مدل محاسبه شده و رفتار تحولی گاز چاپلین تعمیم یافته در صفیحه }  rو s{عبارتند از زوج 
مدل چاپلین تعمیم یافته در این صفحه به پارامترهاي مدل و ابسته بوده و  رفتار این مدل در زمانهاي آینده شبیه مدل استاندارد  تحول

CDMدر نهایت نشان خواهیم داد که انحراف از مدل استاندارد  . استCDM ته نسبت به گاز چاپلین در سناریوي گاز چاپلین تعمیم یاف
  .استاندارد کمتر است
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Abstract 
 

In this work by using the state finder diagnostic, the Generalized Chaplygin Gas (GCG) model has been 
investigated. We derive the state finder parameters {r,s} in GCG model and plot the evolutionary 
trajectories in s-r plane. We find that the evolutionary trajectories are depended on the parameters of the 
model and GCG model mimics the standard CDM model at the late time. Eventually, it has been show 
that the deviation of GCG model form the standard CDM model is smaller compare with  Standard  
Chaplygin  Gas (SCG) model. 
 
 
 

  مقدمه
در کنار رصد ابرنواخترهاي  .انبساط تند شونده است در حالاست که کیهان  بیانگر این واقعیتدور دست  ابرنواخترهايرصد 

 این نیز تایید کننده )CMB(زمینه کیهانی  و امواج میکرو موج اسیقمبزرگ  هايساختار آنالیز داده هاي رصدي، دور دست

در چهارچوب مدل استاندارد کیهان شناسی انرژي تاریک بعنوان یک مدل تئوري، که تاکنون  .شونده است تند انبساط

 .ر برده شده استبساط کیهانی بکانهیچگونه آزمایش موفقیت آمیزي درباره کشف ماهیت آن انجام نشده است، براي توجیه ا

میدانهاي اسکالر  .انرژي تاریک را می توان در دو گستره وسیع شامل میدان هاي اسکالر و میدان هاي برهم کنشی توصیف کرد

همچنین از مدلهاي بر هم کنشی می توان به . می باشند... و  ، تاخیوناسنس، فانتوم، کوینتوم، کوینتسنس – kشامل مدلهاي 

علی رغم اینکه مدلهاي تئوري زیادي براي توصیف انرژي  .اشاره کرد ...ولوگرافیک ، مدل ایج گرافیک وگاز چاپلین ، مدل ه

بنابراین مدلهاي ذکر شده در . نتایج سازگاري با مشاهدات رصدي دارد CDMتاریک بیان شده اند، اما همچنان مدل استاندارد 
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تشخیص گر پیدا  ازیک راهکار مناسب براي تشخیص این انحراف استفاده . داشته باشند CDMبالا نباید انحراف زیادي از مدل 

مدل هاي تاکنون مدلهاي مختلفی از انرژي تاریک در این آنالیز مطالعه شده اند که می توان اشاره کرد به  .کننده حالت می باشد

ک در کیهان تخت و غیر تخت، مدل فانتوم، مدل تاخیون، مدلهاي برهم کنشی ایج گرافیک و تاریک هولوگرافی يکوینتسنس، مدلهاي انرژِ

  .... ایج گرافیک جدید در کیهان تخت و غیر تخت و 

در این مقاله گاز چاپلین تعمیم یافته را بوسیله تشخیص گر پیدا کننده حالت در کیهان تخت مورد بررسی قرار می دهیم و نتایج آن را با 

نشان می دهیم که گاز چاپلین تعمیم یافته نسبت به گاز چاپلین استاندارد انحراف کمتري  .گاز چاپلین استاندارد مقایسه خواهیم کردمدل 

  .دارد CDMاز مدل 

  تعمیم یافته گاز چاپلین مدل 
برخی از مسائل توجیه کند اما این مدل در توصیف گاز چاپلین استاندارد توانسته انبساط تند شونده کیهانی را  علی رغم اینکه

به همین دلیل مدل گاز چاپلین تعمیم یافته، که معادله حالت  .اختر فیزیکی مانند تشکیل ساختارهاي کیهانی ناکارامد بوده است

  آن بصورت زیر می باشد، معرفی شده است

)1    (    


p  

 ثابت کیهان شناسی مدل  مدل به این  ، P برابر صفر بازاي. پارامترهاي  مدل می باشند و مقادیر  ه در آنک

  .یابد اندارد تقلیل میتچاپلین اس گاز مدل مدل به این ،واحد برابر αو به ازاي 

  

   :تشخیص گر حالت 
 با توجه به اینکه تمامی مدلهاي دینامیکی معرفی شده براي توصیف انرژي تاریک داراي پارامتر هابل  بزرگتر از صفر

)0
a
aH 

02( کوچکتر از صفر در زمان حال هستند،  و همچنین پارامتر کاهندگی  ) 
aH

aq 
بیانگر انبساط تند  

این . لذا براي ارزیابی و مقایسه این مدلها با یکدیگر نیازمند مشتق هاي بالاتر فاکتور مقیاس هستیم) دشونده کیهانی می باش

هنیکار را اولین بار س
1
همراه آلامه ب 

2
  .گر حالت بصورت زیر معرفی کردند با معرفی پارامترهاي تشخیص 2003در سال  

  

)2(      
)21(3

1




q
rs            3


a

ar


  

به فاکتور مقیاس وابسته هستند، بنابراین این پارامترها کمیت هاي هندسی محسوب می   sو  rبا توجه به اینکه پارامترهاي 

متفاوتی دارند، بنابراین هر کدام از آنها مسیر تحولی  sو   rبا در نظر گرفتن اینکه مدلهاي دینامیکی انرژي تاریک . شوند

مدل استاندارد ثابت کیهان شناسی بعنوان اولین و ساده ترین توصیف انرژي تاریک  .خواهند داشت s-rصفحه  متفاوتی را در

مدلهاي مختلف انرژي تاریک مسیرهاي تحولی متفاوتی را در  .مشخص می شود {s=0,r=1}با نقطه ثابت  s-rدر صفحه 

می  {s=0,r=1}زمان حال و مقایسه آن با مقادیر استاندارد در  rو  sبا محاسبه مقادیر عددي پارامترهاي . دارند s-rصفحه 

سازگاري بسیار خوبی با  CDMبا توجه به اینکه مدل استاندارد . پیدا کرد CDM توان انحراف مدل مورد نظر را از مدل

کمتر باشد، می توان گفت که مدل مورد نظر براي توصیف مسئله  {s=0,r=1}از  rو  sهد رصدي دارد، لذا هر چقدر مقادیر اشو

و sدر این بخش ابتدا پارامترهاي . داراي ارزش بیشتري خواهد بود انرژي تاریک از دیدگاه آنالیز تشخیص گر پیدا کننده حالت

r  را در مدل گاز چاپلین تعمیم یافته محاسبه کرده و سپس رفتار تحولی این مدل را در صفحهs-r با در نظر  .رسم خواهیم کرد

 گرفتن کیهانی شامل گاز چاپلین تعمیم یافته و ماده باریونی با هندسه تخت معادله فریدمان و بدنبال آن پارامتر هابل نرمال شده

   .بصورت زیر نوشته می شود به مقدار کنونی

1-Sahni                       2- Alam 
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٠٢٣/٠مطالعات رصدي مقدار  . چگالی بی بعد ماده باریونی است bکه در آن  2hb د می را براي ماده باریونی پیشنها

 برحسب پارامتر هابل بی بعد که معیاري براي تعیین انبساط کند شونده یا تند شونده کیهانی است q کاهندگی پارامتر. کنند 

    .بصورت زیر بیان می شود
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  را می توان بصورت زیر نوشت) 6(، رابطه ) 5(با استفاده از رابطه 

  

                                      )7  (   1
})1(){1(

)1(})1(){1(
2
3

31
1

)1(3

3)1(31)1(3












aa

aaaq

bSSb

bSSSb








  

  .نشان می دهد وSرا به مقادیرqوابستگی پارامتر ) 7(معادله 

) 2(را براي مدل گاز چاپلین تعمیم یافته رسم کنیم و از تعریف معادله  {r,s}اکنون می توانیم  زوج تشخیص گر حالت 

  استفاده

2333)                   8.                                                                  (می کنیم  


 q
H
H

a
ar


  

  . بازنویسی کنیم Eرا براي  rمی توانیم دوباره پارامتر  qهمانند پارامتر 
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  می توانیم بدست آوریم   sهمچنین براي پارامتر
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  .را در مدل گاز چاپلین تعمیم یافته بدست آوریم sو  rقرار بدهیم  می توانیم) 10(و) 9(دله هاي ارا در مع) 5(دله اچنانچه مع
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 رفتار گاز چاپلین تعمیم یافته مانند مدل استاندارد ثابت کیهان شناسی در کیهان تخت یعنی 1Sیا  0بازاي مقادیر 

}0,1{  sr خواهد بود.  
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  r s-گاز چاپلین تعمیم یافته در صفحهمسیر تحولی    ) 1(شکل                           r s-در صفحه استاندارمسیر تحولی  گاز چاپلین ) 2(شکل 
  

) 1(در شکل  و S رصديراي مقادیر ب s-rی گاز چاپلین تعمیم یافته در صفحه مسیر تحول) 12(و ) 11(با حل معادله 

از آنالیز داده هاي کیهانی  و Sمقادیر رصدي نشان داده شده در شکل براي پارامترهاي  .نشان داده شده است 

 ، نوسانات آکوستیکی ماده باریونی در کیهان) CMB( ، داده  هاي تابش زمینه کیهانی) SNe( ابرنواخترهاي دور دست

)BAO  ( و داد هاي رصدي هابل)OHD  (پارامترهاي گاز چاپلین مشاهده می شود که مسیر تحولی به  .بدست آمده است

که بیانگر مدل استاندارد ثابت کیهان }  s=0,r=1{مدل گاز چاپلین تعمیم یافته در زمانهاي آینده به نقطه  ووابسته بوده 

-=s{عبارتند از  rو  sبازاي مقادیر انتخاب شده براي پارامترهاي مدل مقدار کنونی پارامترهاي  .شناسی است خواهد رسید

مقدار کنونی . نشان داده شده است s-rمسیر تحولی گاز چاپلین استاندارد در صفحه ) 2(در شکل . } r=1.027و  0.007

ملاحظه می شود که  ل گاز چاپلین استاندارد، در مقایسه با مد .} s=-0.3, r=1.9{در این مدل عبارت است از }  s,r{زوج 

  .کمتر است}  s=0 , r=1{ابت کیهان شناسی یعنی نقطه ثابت ف گاز چاپلین تعمیم یافته نسبت به مدل استاندارد ثانحرا

  
  نتیجه گیري

یز تشخیص گر پیدا کننده حالت گاز چاپلین تعمیم یافته بعنوان مدلی براي توصیف انبساط تند لدر این مقاله با استفاده از آنا

زمانهاي آینده رفتاري شبیه مدل استاندارد  نشان دادیم که این مدل می تواند در. شونده کیهانی مورد مطالعه قرار گرفته است

انحراف این مدل از مدل ثابت  s-rاست که در صفحه  ینعلاوه بر این، نکته حائز اهمیت ا. ثابت کیهان شناسی را داشته باشد

انبساط تند گاز چاپلین تعمیم یافته علاوه بر اینکه در توصیف  .کیهان شناسی در مقایسه با گاز چاپلین استاندارد کمتر است

    موفق ) مسئله اي که مدل گاز چاپلین استاندارد در توصیف آن ناکارامد بود(شونده کیهانی و تشکیل ساختار هاي کیهانی 

       .می باشد، انحراف کمتري نیز از مدل استاندارد ثابت کیهان شناسی دارد

                              

  مراجع
1-Alam, U., Sahni, V., Saini, T. D., and Starobinsky, A.A.,  MNRAS. 344, 1057 (2003a). 
2-Sahni, V. , Saini, T. D. , Starobinsky, A. A. and Alam, U. , JETP Lett 77, 201 (2003). 
3-L. Xu, J. Lu, JCAP, 1003, 025, (2010). 
4-Malekjani, M., Khodam-Mohammadi, A., Int. J. Mod. Phys. D, 19, 1 (2010). 
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   ابرهاي مولكولي  بدون ستارهي هسته هاي چگالبررسي
 1محمدپور،مطهره  1نژاداصغر،محسن 1خصالي،عليرضا

  دانشگاه مازندران 1

  چكيده
ررسي اثر   تاثير گذار باشد به ب      هسته تواند بر فشار  كه تغييرات دما بطور مؤثر مي     و از آنجائي  دهند  رصدهاي جديد وجود گراديان دما را در هسته ها نشان مي          

 بـه حالـت   نسبترم بحراني بيشتري ا جهسته ه، مشاهده مي شود كه با در نظر گرفتن اثر گرمايش و سرمايش    .سرمايش و گرمايش در هسته ها مي پردازيم         
تـابش پرتوهـاي كيهـاني       با ميـزان     آن و در نتيجه جرم       هسته دماي قسمت هاي دروني   . ازطرفي ديگر .را دارا مي باشند    )  ابرت - ورنوجرم بحراني ب  ( همدما

  . متناسب است
 

  مقدمه
 ابر يهسته ها امروزه مشخص شده است كه .ك بوده استيزي اخترفيهمواره از موضوعات اساسستارگان ل ي تشكي     چگونگ

 شكل ي كپه اير ساختارهاي زي داراي به صورت ذاتي مولكوليابرها.  باشندي ستارگان ميري شكل گيگاه اصلي جاي مولكوليها
 ي مولكولي درابرهايي به صورت كپه هاpc 0,1 چگال در ابعادين هسته هايا.  شونديده مي نامي ابر مولكوليبوده كه هسته ها

ن هسته هاامكان درك ي ايمطالعه ساختار درون.  شونديظاهر م) گلبول(ز به صورت منفردي نيغول با ابعاد چند صد پارسك وگاه
ل مهم ي از مسايكين هسته ها به عنوان ي حاكم براي كه كشف الگوهاي آورد به طوريل ستارگان را فراهم مي تشكيچگونگ
  .ك همچنان در كانون توجه قرار دارديزياخترف
ن عامل يكه گرانش مهم تريدرحال. از جوانب آن ناشناخته مانده استياريده بوده كه هنوز بسيچيار پي بسيندي فرا،ل ستارهيتشك

 از هسته يميكمتر از ن . كننديفا مي اييز نقش بسزاي نيكيناميدرودي و مغناطوهيي گرمايهايداريا باشد ناپي ستاره ميريشكل گ
 ي از كنتراست چگالي شوند گستره ايده مي ستاره نامي بيه كه دراصطلاح هسته هايبق ،]1[ باشندي ستاره مي رصد شده دارايها

، دما، سرعت و ي چگاليرات شعاعييه تغيمانند شكل اول، كم بر هستهه حايط اولين شراييتع .]2[ دهنديان دما را نشان ميو گراد
  . باشدين كننده مييار تعيل ستارگان بسي و تشكيش ستاره اي پين هسته هاي در مرحله انقباض ايسيدان مغناطيم

  معادلات حاكم بر مسئله
 دهـد علـي   يها فروصوت بوده كه نـشان م ـ      حركت گازها درهسته  .دي نما يجاد م ي چگال ستاره ا   ين هسته ها  ي ا يزش گرانش ي فرور
 يباشندكه جمـع شـدن فروصـوت      يرو م يها تقريبا در تعادل ن     است اما اين هسته    ي تلاطم يها، محيط  هسته ينكه محيط خارج  يرغم ا 

 ياارهسـت  پيش يها هسته يشرايط اوليه را برا   ] 3[استالر.  دارد ي گرانش يروي به توازن فشارون   ي بستگ يوشتابدارهسته به مدت طولان   
 بـه   ي رصـد  ي امـروزه ابزارهـا    .ش ابر را به صورت همدما درنظر گرفت       ي در نظر گرفت و در مدل خو       نيمه تعادلي بصورت حالت   

 جديد وجود گراديان دما     يرصدها.  است نمودهپذير    بسيار كوچك را امكان    يها  هسته ي پيشرفت كرده است كه آشكارساز     يحد
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كـه تغييـرات دمـا      ي تحت تاثير گرمايش و سرمايش قرار دارنـد و از آنجـائ            ي مولكول يابرهادر واقع   . دهنديها نشان م   را در هسته  
م كـه   ي كن ـ يفـرض م ـ  . پـردازيم  ي م ـ آن ها  اثر سرمايش و گرمايش در       ي تاثير گذار باشد به بررس     تواند بر فشارهسته  يبطور مؤثر م  

شـاره درنظـر    وبه صـورت تـك    ها جفت شده   ها و يون   ي خنث ، سرمايش يدر مقياس زمان  . كنند يها با هم حركت م    ونيها و   الكترون
وار هستند كه ممكن است  رصدشده بيشتر بصورت دوك  يهاالبته هسته . فرض مي نماييم   ي بصورت كرو   نيز ها را هسته.گيريم_يم

  .كنيميظر من و درنتيجه پخش دوقطبه صرفي از اثر ميدان مغناطيسي سادگي باشدوبراي ناهمسانگرد مغناطيسيبه علت اثر نيرو
ستم ي ـ را در س   ي انرژ ي تكانه، بقا  ي جرم، بقا  يعادلات بقا م. مي رسد  به مقدار ثابت    با توجه به اينكه فشار در لبه خارجي هسته          

  :ميسي نوير مي به صورت زيلريمختصات او
                                                                 (1) 

                                                           (2) 
               (3) 

 يآخر مربوط به رسانندگ جمله يدر معادله انرژ.  باشدي مه سرعت شار خالص ويتابع سردشوندگ جملهفوق در روابط 
 يرارتح ب پخشيرضو  ها   هستهيدما نايابعادوگراد  توجه به است كه باييگرما

اثر  سه باي خواهد بود كه در مقا از مرتبهيي گرمايرسانندگ ، 
شار با   سرعت. باشديمقابل صرف نظر كردن بوده و   از مرتبه ]4] گر يجملات د

رم كل ثابت كه جييازآنجا. باشديم  صورت  جرم محصور شده در هر شعاع به .ميي نماين ميگزي جا
 :مي كنيف مي تعري بعدسازي بير را براي زاتيكمو م ي كنيل ميتبد )m,t (يرابه مختصات لاگرانژ )r,t( يلرِي مختصات او،است

(4) 

  . باشندير ميه صورت ز بعد شده بيمعادلات ب
(5) 
(6) 
(7) 

           .باشند ي بعد ميات بيكم .ميرسير مي معادلات ز  به  و  به صورت وفشار  يبا در نظرگرفتن چگال

(5( 

                                                        (9) 

                                               (10) 

                                                                           (11) 

 فوق به صورت ت معادلاي برايط مرزيشرا. باشدي ميتكانه وانرژ  جرم،ي بقاتب همان معادلاي به ترت)10- 9- 8(تكه معادلا
م كه حالت تعادل تحت اثر يري گي در نظر ميه ابر را طوري اوليكر بنديپ . باشديم   و  و 

م كه در آن مرتبه صفرم كه يي نماي مفير تعري حول حالت تعادل را به صورت زيآشفتگ.  آشفته شده باشدي اندكي نوسانيمدها
  . استانگر نوسان با دامنهيگر بيانگر حالت تعادل و جمله ديست بيبه زمان وابسته ن
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         (12) 
  به شكل  گر، معادلاتيكدياز معادلات مرتبه صفرم و اول  يوجداساز ،)11و10و9و8(درمعادلات  )12(با قراردادن بسط معادله 

 
تابع گرمايش و . دهديم   ش خالص را به صورتي پردازد تابع سرماي حالت تعادل ميمرتبه صفرم كه به بررس. در مي آيد

 يهاتواند به درون اين هستهي نمياستاره مياني ميدان تابشيي كهازآنجا اما باشدي يك تابع پيچيده مي مولكوليسرمايش در ابرها
-   گرمي كيهانيها بوسيله پرتوهااين هسته. گيريمي درنظر مي كيهاني چگال را پرتوهاي گرمايش ابرهاينفوذ كندعامل اصلچگال 

 يپارامتر] 5[ تيآنرا مانند گلداشم،است  وابستهي به دما و چگاليسردشوندگ. شوندي ضخيم سرد ميشده و با تابش خطوط اپتيك
 ا بهش ريتابع سرما. باشد يم (erg.s-1.g-1(به صورتش خالص ي تابع سرما.گيريميدرنظر م
 يبرا  و 2,9 تا 1,4ن ي بگستره . دمي باشن وابسته يبه چگالبوده و  ي ثابتيپارامترها كه صورت 

 عامل يط چگال هسته ابر مولكوليدر مح. باشديرگتر و كمتراز صفر مب بزيم باشند به ترتيا ضخي نازك يكي كه از نظر اپتيموارد
  يبيمقدار آن به طور تقر  لبه ي با چگالي است كه با در نظر گرفتن ابريهاني كيش پرتوهاي گرماياصل

  :مي رسير ميش خالص به روابط زي بعد كردن تابع سرمايپس از ب. شودين زده ميتخم  

 
 

      
 استاندارد و ي با فراواني تابع سردشوندگيپارامترهابرا.ميي نماين ميي را تعريابتدا مقادنكار ي ايبرا.ميابيرا بري مقاديستيحال با
 هسته ير محدوده چگالن جدول ديداده شده است بر اساس ا] 6[  نژاداصغر1 جدول شماره درkm.s-1.pc-1 1ان سرعت يگراد

  :دي آير بدست مي مطابق جدول ز مقدار مورد نظر ما

 
مشاهده مي شود در محدود مورد نظر،  بنابراين.  مي باشدمنفي  ) 14(با قرار دادن نتايج معادله . ك مي باشديهمواره بزرگتر از   

مشخص مي شود كه حالت تعادل با معادله پلي تروپ بيان مي شود) 13(عادل در معادلات حالت ت . 
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در مركز تكينه مي باشد به همين علت براي شروع انتگرال گيري عددي از سري ) 16( به علت شرايط مرزي سمت راست معادل 
 :هاي تواني زير استفاده مي كنيم

 
 وكنتراست چگالي  را به روش عددي حل نماييم ، بايستي)  16(توانيم معادله  معادله بالا مشاهده مي شود كه براي اينكه باز

 1,14، 1,07 مختلف چگالي مورد نظر محدودهبه ترتيب در ) 15( را با توجه به معادله  مقدار. را بدست آوريم ، مركز به لبه 
 جرم بي  و بدست آوردن امدن در حالت پلي تروپ-  مركز به لبه نيز با حل معادله لينكنتراست چگالي.  بدست مي آيد1,22و 
، 22,38 ازاي مقادير مختلف  به ترتيب مقاديربه   ، و رسم آن بر حسب  به صورت بعد

   . بدست مي آيد63,09 و35,48

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

  
  
  

  نتيجه گيري
 به حالت سبتهسته ها جرم بحراني بيشتري ن نظر گرفتن اثر گرمايش و سرمايشده مي شود كه با در ازنمودارهاي بالا مشاه

فشار قسمت هاي . نشان مي دهند هرچند كه در هر دو حالت فشار محيط خارجي يكسان است) ابرت- ونور ب بحرانيجرم(همدما
ابد در حاليكه دما در لبه بدون  يدروني افزايش مي هاي قسمت هسته نسبت به حالت همدما بيشتر بوده و در نتيجه دماي داخلي
البته در اين نواحي چگال ذرات گاز با ذرات غبار با هم كوپل شده اند .  كه بر خلاف يافته هاي رصدي استباقي مي ماند تغيير

كه دماي قسمت هاي د مي كنند نمودارهاي فوق تايي .ش دما را جبران كنديكه سرمايش در اثر برخورد اين ذرات مي تواند اين افزا
 ابرت با پايداري حاشيه اي كه در -بونورجرم كره . دروني و در نتيجه جرم هسته با ميزان تابش پرتوهاي كيهاني متناسب است

ا  با كنتراست چگالي بالاتر شعاع كمتري ر هاهسته ].7[ابد  ييش مي توان تابشي افزا0,35حدود نيز فشار خارجي ثابت قرار دارد، 
  .  نشان مي دهند كه نتيجه جرم و اثر نيروي گرانش بيشتري مي باشد كه اين هسته ها احساس مي كنند
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2009آوريل 24در Mrk 180بررسي منحني نوري بلازار 

1،2ي، عليرضائآقا؛ 1سبزي سروستاني، منصوره

� ������ ��	
��
�� � �	
��� �	����� ������ ����
� ��	� � �	!���� �	����"# �$
%� ��&���"#(IPM)����!'

چكيده

و درRو Vهاي را در فيلترMrk 180زار به منظور بررسي تغييرات تابندگي و ارتباط آن با شاخص رنگ، بلا

اين مانيتورينگ در رصدخانه ملي فرانسه و در طول سه شب . اي مورد مانيتورينگ قرارداديمهاي زماني چند دقيقهبازه

تغييرات تابندگي در اولين شب رصدي [1]2010له آقائي و همكارانش در سال در مقا. رصدي صورت پذيرفت

ار گرفت و در اين مقاله منحني نوري بلازار در باندهاي مختلف و مربوط به دومين شب رصد مورد مورد مطالعه قر

.بررسي قرار خواهد گرفت

مقدمه
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BV Draconis يك سيستم سه تايي   
  2عباس عابدي،  1سمانه عباسي

 گروه فيزيك، دانشگاه بيرجند، بيرجند1و2

  چكيده
   وB ، Vدر سه فيلتر  BV Dra دوتايي گرفتي  سيستم يچند زمان كمينه گرفت اوليه و ثانويه تعيين در اين مقاله ضمن

Rجانسون، با بررسي منحني  O-Cاحتمال وجود  و شده،استخراج  اين سيستمدوره تناوب جديد هاي گرفت آن، كمينه 
  .گرفته است مورد ارزيابي و محاسبه قرار  نيزسيستم سه تايي فيزيكي و هندسي  كميت هاي و تعيينآنمؤلفه سوم براي 

  مقدمه
ي ستاره مي شود، زيرا كه اين ستاره  يكي از اعضاشناخته   A 9537 ADS بيشتر با نام   BV Draconis سيستم

.   نورسنجي شده است)1967(و باتن  اين سيستم اولين بار توسط هاردي.  مي باشد ADS 9537دوتايي ديدگاني  
محققان زيادي .  بيان كردند G0روز و رده طيفي اين سيستم را  350376/0 پريود اين سيستم را )1978(باتن و همكارانش 

  روويديزو) 1979 ( ياماساكي، )1976 (روسينسكي ، )1970(ه وود اين دوتايي را مورد بررسي قرار دادند از جمل
ستارگان اين  طيفي رده)1990(ازطرفي باتن، فلتچر و كارتي . ستا W UMa  اين سيستم يك كه نشان دادند  )1982(

 O-Cبه بررسي منحني ) 1990(هاردي و هال ، )1986(  كالوزني و روزينسكي . بيان داشتندF8V  وF9Vسيستم را 
   .اين سيستم پرداخته و در مورد تغييرات دوره تناوب اين سيستم بحث كرده اند

  مطالعه دوره تناوب
 با استفاده R  وB ، V صافي در سه 2010 طي هفت شب در ماههاي ژوئن تا آگوست BV Dra  ستاره دوتايي گرفتي

ي ممجهز  SSP5 A  فوتومتر بهكه  رجند كاسگرين رصد خانه دكتر مجتهدي دانشگاه بيشميت اينچي ا14از تلسكوپ 
با استفاده از تطبيق تابع .  مشخص شده است1منحني هاي نوري بدست آمده در شكل  .ه است، نورسنجي شدباشد

 1 زمان هاي كمينه گرفت اوليه و ثانويه اين سيستم تعيين و در جدول شماره ، نوريهاي منحنيهاي گرفتلورنتسي بر
  . نمونه منحني لورنتسي منطبق شده به گرفت اوليه نشان داده شده استيك2در شكل . آمده است

  
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 

 O-C gateway موجود در سايت BV Draاوليه و ثانويه دوتايي ي گرفت با استفاده از مجموعه زمان هاي كمينه 
  است،ارائه شده ) 1990 (لهاردي و ها و به كمك رابطه خطي زيجي زير كه توسط ي  فوق الذكروزمان هاي كمينه 

Min I(Hel)=2440362.79270+350066d E 

در سه  BV Dra منحني تغييرات نور : 1شكل شماره 
  ب تغييرات قدر نسبت به فاز  بر حسR  وB، V صافي 

مقادير كمينه هاي اوليه و ثانويه : 1جدول شماره        
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رسم  ، Epoch، آن برحسب تعداد دورهاي كامل هاي گرفت اوليه و ثانويه اين سيستم را كمينه   (O-C)منحني 
  )3شكل (نموديم

  
  
  
  
  

 
 
 

 را دودرجه  تابع O-C  منحني رتدا باب). 1994( با استفاده از روش كاليمريز، دوره تناوب حركت مداريتعيين براي 
 ، و آهنگ P آمده است، دوره تناوب، 2جدول  سپس به كمك ضرايب اين تابع كه در ).4شكل (نموديمتطبيق 

.تغييرات آن، 

Pسيستم به صورت زير به دست مي آيد زيج خطي جديد بدين ترتيب. ، بصورت زير تعيين گرديد.  
  
  

. 
Min I(Hel) 2455413.22505 +  0.3500679525d E  

  .با فرض پايسته بودن جرم سيستم، نسبت به تعيين آهنگ انتقال جرم اقدام مينماييمابتدا 
  

 .  
  
  
  
  

   . انتقال جرم را محاسبه مي كنيمآهنگ) 2001( هيلديچزير  با توجه به فرمول
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  : داريم، )1389( و ديگران باسيع   M2=0.438 MSUN و   M1=1.064 MSUN جرم مؤلفه ها مقاديربا توجه به 
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 زير با توجه به فرمول ، و اتلاف جرم رخ دهد يعنيدر حالت دوم فرض مي كنيم كه جرم سيستم پايسته نباشد

  :  كنيممحاسبه ميآهنگ اتلاف جرم،     ، انتقال جرم،       ، را  )2001 ديچهيل(
  :  ، داريمK=0با فرض .  ضريب ترمز مغناطيسي يا امواج گرانشي استKكه 

 
  

 منطبق بر آن 2تابع درجه همراه  BV Dra  ، ها  بر حسب تعداد دورهO-Cنمودار :4شكل ر حسب تعداد دورها بO-C، BV Draنمودار  :3 شكل
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  :      خواهيم داشت  با فرض خروج جرم از طريق باد ستاره اي 

111
.

1097.10  dayMm SUN  
- دهد، كه ميميمانده تغييرات تناوبي را نشان هاي باقي، دادهO-Cهاي پس از كسر منحني تابع درجه دوم از داده

ابتدا بهترين تابع لورنتسي را بر قله هاي داده  براي تعيين پارامترهاي سيستم سه تايي،. زمان باشد-تواند به دليل اثر نور
مينه ، دامنه هاي بيشينه و كPها تطبيق مي كنيم تا بتوانيم دوره تناوب جسم سوم حول مركز جرم سيستم سه تايي ، 

 مقادير مختلف طول  روابط زير ودر مرحله بعد سعي مي كنيم با استفاده از. آوريمست نوسانات داده ها ، را بد
با چشم انجام   را بر داده هامنحنين تطبيق ي، بهترTو زمان عبور از حضيض،    e، خروج از مركز، حضيض، 

 Origin8  و خروج از مركز، از نرم افزارپس از اين كار براي بدست آوردن مقادير دقيق تر طول حضيض. دهيم
 نمودار داده هاي 6شكل شماره .  را آزاد گذاشتيم تا بهترين تطبيق انجام پذيردK، و  ،  eاستفاده كرديم و كميتهاي 

O-Cمقادير  . زمان منطبق بر آن را نشان مي دهد- همراه با بهترين منحني نورK، e ،P ، Tو  3 در جدول شماره 
  .همراه با خطاها نشان داده شده است 

  
  
  
 

  
  

  
  

  
 
  

  محاسبه جرم جسم سوم
 وهمچنين با استفاده از رابطه زير براي تابع جرم سيستم سه بدست آمده در مرحله قبلبا استفاده از مقاديري 

   :)2002 كيان وديگران(جسمي 
 
 
 
 
 

i´  مي باشد، مي توان با پذيرش بازه اي از شيب مداري، سيستم سه تاييزاويه شيب مداري i´ جرم ستاره سوم را ، 
   .ضمناً با استفاده از رابطه زير مي توانيم نيم محور اصلي مدار نسبي جسم سوم را بيابيم. كردپيدا 

 . درج شده است4مقادير بدست آمده در جدول شماره 

-Oنمودار داده هاي : 6شكل 

Cهمراه با بهترين منحني نور - 
  مان منطبق بر آنز

 DI Pegپارامترهاي سيستم سه تايي: 3جدول شماره
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  نتيجه گيري
با توجه به اينكه 

.

1mجرم    جرم دريافت كند ولي چونستاره ي اوليه از ستاره ي ثانويه    بايد،  مثبت مي باشدM1  
 و انتقال جرم فوق الذكر رخ داده مي باشد در نتيجه بعيد به نظر مي رسد كه انتقال جرم به صورت بزرگتر M2از جرم 

 يعني حالت دوم براي انتقال جرم .شته باشدوجود داهمزمان  جرم  دارد فرم انتقال و اتلاف احتماللذا. پايستار باشد
  . برقرار باشد

 تابع نوساني اثر نور زمان كه O-C توزيع باقيمانده هاي نهايي داده هاي  نشان داده شده است، 7همانگونه كه در شكل 
مي توان نتيجه بنا بر اين .  دارندكاتوره اي پراكندگي ، صفرعبور كرده از در اطراف خط افقي استاز آن كم شده 
     .يك سيستم سه تايي مي باشدبه احتمال زياد  BV Draو سيستم   را درست تشخيص داده O-Cگرفت كه رفتار 

   هامرجع 
[1] A. Yamasaki; “W UMa-Type stars BV Draconis and BW Draconis: photoelectric observations”; Astrophysics and 
space science 60. (1979) 173-182  
[2] A. H. Batten and R. H. Hardie; “ ADS 9537-A pair of eclipsing” ; Astron 70.(1967) 666   
[3] A. H. Batten, J. M. Feletcher and P. J. Mann; “ Seventh catalogue of the orbital elements of spectroscopic binary 
systems” ; Astrophys 15, (1978) 164-243 
[4] P. Rovithis and H.Rovithis-Livaniou; “Photoelectric observations of BV Draconis”; Astrophysics and space 
science 82. (1982) 229-249 
[5] R. H. Hardie and D. S. Hall; “1965 light curve of  BV Dra and  BW  Dra”; J. Astrophys. Astr 11. (1990)  265-270   

 R  وB،  V هاي   در صافي BV Draنورسنجي وتحليل منحني نوري ستاره دوتايي گرفتي  " ;و ديگرانعباسي، سمانه، ]6[

 1389 (152، تان وبلوجستان دانشگاه سيس- زاهدان1389 در ماه سال 9 و 8چهارمين همايش نجوم و اختر فيزيك   ;"

[7] E. H. Geyer, M. Hoffmann and M. T. Karimie; “The visual double  W UMa binary BV and BW Draconis” ; 
Astronomy and Astrophysics 48.(1982) 85-91  
[8] A. Kalimeris, H. Rovithis-Livaniou and P. Rovithis; “On the orbital perod changes in contact binaries” ; 
Astronomy and Astrophysics 282. (1994) 775-586  
[9] R. W. Hilditch; “ An introduction to close binary stars” ; Cambridge University Press 2001 
[10] Qian,  S. B  and Zhu, L. Y., “ A low mass ratio algol-type eclipsing binary at the active phase of 
mass transfer” , The Astrophysical  journal supplement series 142, 139-143(2002) 

(  
 

 

 مقادير پارامترها

f(m) ٢۵+٢٩٠٧×١٠۵٣/٨  
m3(i

´=90)(MSUN) ٠٠٠٠۴١۶/٠  
m3(i

´=80)(MSUN) 00004364/0  
m3(i

´=70)(MSUN) 0000502/0  
m3(i

´=60)(MSUN) 00006417/0  
m3(i

´=50)(MSUN) 00009273/0  
a3(i´=90)(AU) 102×١٩٣/٩۴  
a3(i´=80)(AU) 102×٣٢١/٩١  
a3(i´=70)(AU) 102×١۶٩/٨٣  
a3(i´=60)(AU) 102×۶۴٠/٧٠  
a3(i´=50)(AU) 102×٢٧٠/۵۵  

 

  BV Draمقادير ممكن جرم و شعاع براي جسم سوم دوتايي 4جدول شماره
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 هاي   در صافي DI Pegasiنورسنجي وتحليل منحني نوري ستاره دوتايي گرفتي 

B،  Vو  R 

 
  عباس عابدي ،سمانه عباسي

رضا غلام ، حميد فخرالدين اكبريان، مرضيه مصطفايي، بهجت زارعي،فاطمه زهرا زراعتگري، محمد فرحي نژاد
   حسين پور

 ندروه فيزيك، دانشگاه بيرجند، دانشكده علوم، بيرجگ

 

  چكيده  
  در رصد خانه دكتر مجتهدي دانشگاه  بيرجند نورسنجي شده R  وB،  V در سه صافي DI Peg  ستاره دوتايي گرفتي 

ه و پارامترهاي فيزيكي و شد تحليل  داده ها دويني- ويلسونDC  وLC اي  با استفاده از برنامههاپس از كاهش داده. است
هاي   كميت، پارامترهاي منتج از سرعت شعاعي اين پارامترها و به كمك. استمدههندسي  نسبي  اين سيستم بدست آ

زمان هاي كمينه هاي گرفت، كميت هاي ديگري است كه از داده ها استخراج شده . شده است تعيين  اين دوتاييمطلق
  . است

  
 مقدمه

پريود ) 1952( گاپوچكين .)مرجع ذكر شود( الگول مي باشددوتايي سيستم  يك DI Pegسيستم دوتايي گرفتي   
اولين بار اين .  قدر دانست13/0اين سيستم را متغيير اعلام كرد وتغييرات نور اين سيستم را در گرفت ثانويه حدود 

در بررسي هاي . بررسي قرار گرفت مورد) 1967( توسط روزينسكيUBVYسيستم به صورت كامل در چهار فيلتر 
 نمود بيان شد واز حل منحني نوري اين سيستم پيشنهاد F4 IVاوليه اين سيستم  رده طيفي مولفه ،انجام شده توسط او

.  درصد از كل نور اين سيستم از مؤلفه سوم مي باشد24 مي باشد، به طوري كه دوتايي داراي يك مؤلفه سومكه اين 
سنجي اين سيستم را در سير تكاملي و نور ) 1972(بينندجيك .  اعلام كردK0رده طيفي اين سيستم را ) 1972(بيدلمن

. مورد بررسي قرار داد ومتوجه غير عادي بودن نور اين سيستم شده و وجود مولفه سوم را حدس زدB ، Vدو فيلتر 
 مورد بررسي قرار داد و بعضي از پارامترهاي آن را اعلام كرد، V  وU،  Bاين سيستم را در سه فيلتر) 1982(چاووبي 

منحني ) 1992(ونكسين .  كرده و سير تكاملي اين سيستم را دنبال كرد ستم را بررسي اين سيO-Cعلاوه بر آن منحني 
رده ) 1980(چاووبي. سرعت شعاعي اين سيستم را مورد توجه قرار داد و با توجه به آن وجود جسم سوم را ثابت كرد

  .دانستG9  وF4 به ترتيب  راستارگان اوليه و ثانويهطيفي 
 اثر داده سيستم ي منحني نورتحليل دررا  نور جسم سوم ،تناد نتايج ساير پژوهشگراندر اين پژوهش ابتدا به اس

بدست آمد آنقدر  ترتيب جرم جسم سومي كه دين، برا محاسبه نموديموپارامترهاي مختلف  نسبي و مطلق سه مؤلفه 
 سيستم سه جسمي بوده - 1.  در نتيجه دو فرض امكان پذير مي باشد.و نوردهي نبودكم بود كه قادر به تشكيل ستاره 

 ممكن است - 2. و جسم سوم تأثير نوري روي منحني نوري سيستم ندارد و فقط اثر گرانش روي سيستم دوتايي دارد
م اثر نوري روي منحني نوري تحت تأثير گرانش سيستم غاين سيستم چهار جسمي باشد بطوريكه جسم چهارم علي ر

  . سه تايي نيست
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سوم اثر نوري ندارد  را در نظر گرفته  و محاسبات را بر مبناي سيستم سه تايي كه مؤلفهدر اين پژوهش فرض اول 
  .انجام داده ايم

 

  مشاهدات و نورسنجي
با استفاده از R  وB ،Vصافي  سه در 2010 درطي شش شب در ماههاي سپتامبر و اكتبرDI Peg دوتايي گرفتي 

ي م SSP5 A كه داراي فوتومتر  جتهدي دانشگاه بيرجند كاسگرين رصد خانه دكتر مشميت اينچي ا14تلسكوپ 
ده  عنوان ستاره مقايسه در نظر گرفته شبه TYC 1720-865-1   ستارهدر طول نورسنجي . ه استباشد، نورسنجي شد

تبديل زمان ها به فاز براي . ه استانجام گرفتREDWIP  افزار با استفاده از نرمزماني كاهش داده ها و تصحيح . است
  . استفاده شده استنموده، بيان )1972(ه بيننديجكزير ك زيج خطي ازداري م

HJD(Min) = 2437527.3776 + 0.711817 dE 
با استفاده از تطبيق تابع لورنتسي بر گرفت هاي .  مشخص شده است1منحني هاي نوري بدست آمده در شكل 

 يك نمونه . آمده است1عيين و در جدول شماره منحني نوري، زمان هاي كمينه گرفت اوليه و ثانويه اين سيستم ت
   نشان داده شده است2منحني لورنتسي منطبق شده به گرفت اوليه در شكل 

.  
 
 

. 

  
 
 
 
 
 
 

  
  تحليل منحني نوري

سپس در . هاي نوري، ابتدا تغييرات قدر برحسب فاز، به تغييرات شدت بر حسب فاز تبديل گرديددر تحليل منحني
ها بهترين تطبيق بر  اعلام كرده بودند استفاده شد و با تغييرات جزئي آنسايرين  از پارامترهايي كهLCه شروع برنام

در .  پرداخته شد تا اندازه دقيق پارامترهاي سيستم بدست آيدDC به اجراي برنامه LCبعد از . داده ها بدست آمد
 3 جدول شماره  .نشان داده شده استبر آنها  داده هاي مشاهده اي، همراه بهترين منحني برازش شده 3شكل 

به كمك اين پارامترها وضعيت قرار گيري ستارگان . پارامترهاي فيزيكي و هندسي منتج از اين تطبيق ها را بيان مي كند
 .مشخص گرديده است 4ها در شكل سيستم در روچ لب هاي آن

 :تعيين كميت هاي مطلق سيستم 

 يعني با در  )1992( شده از داده هاي سرعت شعاعي سيستم برگرفته از ونكسيان لو با توجه به كميت هاي استخراج
 از دميركان 5تا 1و با توجه فرمول هاي    K2 = 2/185)كيلومتر بر ثانيه( و K1  = 109)كيلومتر بر ثانيه( نظر گرفتن 
   .پارامترهاي مطلق سيستم محاسبه شده است )1991(وكاهرامان 

 

همقادير كمينه هاي اوليه و ثانوي : 1جدول شماره 
  JD Hel  نهكمي  صافي

B I  332/2455452  
V  I  332/2455452  
V  II  4203/2455453  
V  II  3484/2455473  
R  I  3716//2455452  

تطبيق تابع لورنتس بر نقاط كمينه:2شكل شماره

 فيلتر B 

 فيلتر V 

 فبلترR 

 

در سه DI Peg منحني تغييرات نور : 1شكل شماره 
  سب تغييرات قدر نسبت به فاز  بر حR  وB، V صافي 
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  . درج شده است3به دست آمده در جدول شماره مقادير  

  
 
 
 
 
 

 R  وB، V  بر داده هاي نور سنجي شده در سه فيلترLC تطبيق منحني:3شكل

MB=5.84-6.54Log(m)                                       m<0.7                                             (1)     
MB=4.67-9.79Log(m)                                      m>0.7                                             (2) 

MB-MB(Sun)= -2.5 log LB/LB(Sun)                                                                                                                         (3) 

 

  پارامتر B صافی  V صافی R صافی B+V+R صای
٦٣/٨٢  
٥٩٢/٠  
٥٩/٣  
٢٩١/٣  

٦٣٨٨  
٤٣٩٦  

٥/٠  
٣٢/٠  

---  
---  

---  
---  
---  
---  
----  
-----  
٨٩٢٢٨/٠  
١٠٧٧٨/٠  
----  
---  
----  
---  
---  
----  
-----  
------  
٠٢/٠  

٥٢/٨٨  
٥٥٥/٠  
٨٥/٣  
٦٤/٣  

٥٩٠٠  
٤٢٥٠  

٥/٠  
٣٢/٠  
٦٣٩/٠  
٧٣٢/٠  
٢٨٤/٠  
١٠٩/٠  
٦٣٩/٠  
٦٣٢/٠  
٢٤١/٠  
١٤٥/٠  
٨٨٥٦/٠  
١١٤٣١/٠  
٣٠١٣٢/٠  
٣١٩٢٠/٠  
٣٠٨٠٨/٠  
٣١٤٨٤/٠  
٢٢٦٤٠/٠  
٢٤٠٧٥/٠  
٢٣٠٢٠/٠  
٢٣٧٤٥/٠  
٠٠٣/٠  

٧٨/٨٧  
٥٩١/٠  
٦٨/٣  
٢٩/٢  

٦٣٨١  
٤٣٩٨  

٥/٠  
٣٢/٠  
٦٩١/٠  
٨٠٤/٠  
٢٩٠/٠  
٠٠٥/٠  
٦٣٩/٠  
٦٣٢/٠  
٢٥٥/٠  
١٤٥/٠  
٨٩٢٠٨/٠  
١٠٧٩١/٠  
٣١٨٥٩/٠  
٣٤٣٤٧/٠  
٣٢٧٣٢/٠  
٣٣٦٥٨/٠  
٢٧٦٤٤/٠  
٣١٤٧٧/٠  
٢٨٤٧٧/٠  
٣٠١٧٠/٠  
٠٠٢/٠  

٨٨/٨۴  
۵٨٧/٠  
۶٠/٣  
٢۶/٣  

۶٢١٣  
۴۶٢٠  

۵/٠  
٣٢/٠  
٧٩۶/٠  
٨۵۴/٠  
٢۵۵/٠  
٠١٨/٠-  
۶٣٨/٠  
۶۴۴/٠  
٢۴٨/٠  
١۶٣/٠  
٨٩٠٧۶/٠  
١٠٩٢٣/٠  
٣٢٣۶۶/٠  
٣۵٠۶۶/٠  
٣٣٢٩٩/٠  
٣۴٢٩۴/٠  
٢٧۶۴۴/٠  
٣١۴٧٧/٠  
٢٨۴٧٧/٠  
٣٠١٧٠/٠  
٠١/٠  

i(deg) 
q 
1   

 2 

T1(
0K)  

T2(
0K)  

A1= A2 

g1= g2 

x1  

 x2  

y1  

 y2 

x1(bol)   
x2(bol) 
y1(bol)   
y2(bol) 
L1 / L1+L2 

L2 / L1+L2 

r1(pole)  
r1(point) 
r1(side) 
r1(back) 
r2(pole)  
r2(point) 
r2(side)  
r2(back) 

 

  DC نتايج بدست آمده از برنامه: 2جدول
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 Rفيلتر V فيلتر Bفيلتر

25/0ز فا در ه روچ لب سيستمبتبوضعيت دو ستاره نس:4شكل شماره  

a1,2 sin i=(1.9758*10-2)(1-e2)1/2K1,2PRSun                                                                                                   (4) 

R=(a1+a2) r                                                                                                                                                                     (5)   
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 بحث و نتيجه گيري 

 نور جسم سوم عدم بدليل ،شد در اين پژوهش محاسبه DI Peg براي سيستم دوتايي پارامترهاي نسبي كه
  مداري است كه مقداري را كه جمله زاويه ميل از.هايي دارد تفاوت به دست آورده اندسايرين كه ييباپارامترها

 محاسبه كرده ايمدرجه  52/88 تا 88/84 بين ما با مقداري كه بدست آورده 6/88 تا 4/88حدود ) 1992(ونكسيان لو
 با مقدار محاسبه شده توسط ونكسيان  محاسبه شده مقدار پتانسيلي كه در اين پژوهش براي ستاره دوم.متفاوت است

) 1992(  بوده ولي ونكسيان لو B درصافي 3/3 به طوريكه در اين پژوهش مقدار آن حدود ،متفاوت بوده) 1992(لو
  . بدست آورده است09/3آن را حدود 

دست آمده،  كه متناسب با پارامترهاي به 4با توجه به شكل شماره . نكته ي قابل بحث ديگر نوع اين سيستم است
 كه علي رغم اعلان ديگران اين سيستم به احتمال زياد يك سيستم جدا از هم مي  استترسيم شده است، مشخص

توسط  كمينه هاي گرفت اين سيستم O-Cاين موضوع در بررسي منحني . باشد، نه يك سيستم نيمه جدا
      .نيز به تأييد رسيده است) 2010(عابدي

 مرجع ها

[1] K. C. Masatosi and M. Kitamura; “ Analysis on the photometric orbit of DI Pegasi” ; Astronomical 
society 1. (1968) 1-18 
[2] Gaposchkin and Sergei; “ Variable stars in Milton field 22” ; Annals of Harvard college observatory 
118. (1952) 4-43 
[3] S. M. Rucinski; “The eclipsing binary system DI Pegasi” ; Acta Astronomica 17.(1967) 
[4] W. P. Bidelman; “ On the spectral type of DI Pegasi” ; Information Bulletin on variable stars 629 
(IBVS). (1972)  
[5] L. Binnendijk; “ The light variation of the eclipsing variable DI Pegasi” ; The Astronomical journal 
78.(1972) 
[6] U. S. Chaubey; “ Photometric elements and evolutionary status of eclipsing binary DI Pegasi” ; 
Astrophysics and space science 81.(1981) 
283-293 
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[8] U. S. Chaubey; “ Flare like activitiesin eclipsing binary DI Peg” ; Information Bulletin on variable 
stars 1739(IBVS). (1980)  

 در ماه 9 و 8چهارمين همايش نجوم و اختر فيزيك   ;" يك سيستم سه تاييDI Peg " ;  عابدي، عباس و عباسي، سمانه]9[
  )1389(لوجستانب دانشگاه سيستان و- زاهدان1389ال س

 سيستمپارامترهاي مطلق:3جدول شماره

DI Pegasi 
 

  پارامترها
534/1 RSUN a1  

604/2 RSUN a2
  

187/1 MSUN M1  

697/0 MSUN M2
  

938/3 MBol SUN M1Bol  

130/2 LBol SUN L1bol  

365/1 RSUN R1  

208/1 RSUN R2
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در  ها براي كهكشان)EWs(ارز گيري فراواني فلزي با استفاده از پهناي هماندازه
  /z <5 0 >5/1 سرخ انتقال به
  حسين، نياتيموري  ؛هزهر، غفاري

 دانشكده فيزيك دانشگاه تحصيلات تكميلي علوم پايه زنجان، جاده گاوازنگ، زنجان

  
  چكيده

ترين مهم. آوريمدست ميهكشان را از روي نسبت خطوط نشري موجود در طيف به فلزي طيف يك ك در اين مقاله فراوانيِ   
ي آن با اسـتفاده از      سبه محا كه هدف ما  ارز است   تعيين دقيق شار زير قله يا همان پهناي هم         ،گيري فراواني  در اندازه  قسمت

 ي رابطـه  در پايـان .كنـيم  مقايسه مـي Splotافزار استاندارد تجزيه و تحليلِ طيف   نرم سپس نتايج را با   . يك كد فرترن است   
  .كنيم را بر حسب جرم بررسي ميفراواني فلزي

   

  قدمهم
ها آنفراواني عناصر    ميزان،  هاها و تحول كهكشان   ي تشكيل ستاره  هاي اصلي در دنبال كردن تاريخچه     يكي از پارامتر     

 ، خـط نـشري اكـسيژن      )ISM( ايمحيط بـين سـتاره    گيري فراواني فلز در     هاي اندازه ترين شاخص يكي از رايج  . است
 1992اين روش در سـال  .  استR23 استفاده از شاخص ، هاي با فراواني فلز بالابراي كهكشان ترين روشرايج .است

صورت زير استمعرفي شد و به لگتوسط پ: 

    )1(                      
)(

)5007,4959]([)3727]([
23




HI

OIIIIOIII
R


 

هـا و   مربوط بـه ابـزار     اثرهاي نامطلوبِ .  مشكل است  هاي اسپكتروسكپي اي جديد پيمايش  هسلكاليبره كردن شار در ن    
) EWs(ارز  توان از روي پهناي هم     را مي   فلزي حال فراواني با اين . دنشوگيري دقيق شار مي   ، مانع از اندازه   شرايط رصد 

در ايـن   . گيـري شـار پيـشنهاد كردنـد       ه روش جايگزيني براي انداز    2007يانگ و همكارانش در سال      لي. دست آورد به
  .آيددست ميارز به فراواني با استفاده از پهناي همروش

)2                      (
)(

])([])([
)(23




HEW

OIIIEWOIIEW
EWR corrected


  

 H و سـمت چـپ خـط    OIIخط نشري ي سمت راست  در ناحيه،پارامتري براي تعيين ميزان شباهت پيوستار  كه 
 [1] .است

  
  هاي بررسي شدههمشخصات ناحيه و داد

نگارهـاي  ، شامل دو قسمت عظيم است كـه توسـط طيـف           VLTبا تلسكوپ    ESOهاي اسپكتروسكپي تيم    برنامه     
VIMOS   و FORS2   ي  برنامه . انجام شده استFORS2  ي جنوبي چاندرا    در منطقه)CDF-S (  هاي و براي كهكشان

ي  مكمل برنامه،شش آسمان و هم از نظر افزودن جزئيات     ي پو  هم در زمينه   VIMOSي  برنامه .نور انجام شده است   كم
2FORS حالـت   ودر  آنگـسترم  )3500-6900( مـوجي ي طـول  ناحيـه در    پايين  وضوحِ اين برنامه در دو حالت    .  است  
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  و 28 ترتيب به دو حالت ن تفكيك اين   توا .فعاليت دارد آنگسترم   )4000-1000( موجيي طول ناحيه  متوسط در  وضوحِ
. ايمانتخاب كرده/z <5 0 >5/1ي قرمزگرايي هاي خود را از ميدان جنوبي و در محدودهما نمونه. هستند آنگسترم 13

 وجـود داشـته   كهكـشان،   بايد در طيـف H و[OIII] ، [OII] خطوط نشريِ ، فلزي كهكشانگيري فراوانيبراي اندازه
 ايـن  بيرون افتـادن علت آن  .گذارد كنار ميارندد z > 1 و z < 0/5كه قرمزگرايي   راهايي كهكشان،اين شرط. باشند

  . است،نگارطيفپوشش ي خطوط از محدوده
در ايـن نـواحي     . انـد ها در حال تشكيل سـتاره     ت آن يهايي است كه كثر زيادي از جمع      سمت كهكشان توجه ما بيشتر به   

بيـشتر از انـرژي   انـرژي  هـاي بـا   وتونف. كنند را يونيده مي)ISM(شوند و مواد اطرافشان    هاي پرجرمي متولد مي   ستاره
هايي در سـري   تابش،هاها با گير انداختن الكترونيون .كننديونيده  اطراف را  هايتوانند هيدروژن ، مي هيدروژنبستگي  

ي هاي جدا شده، خطوط ممنوعـه  در اثر برخورد با الكترون    و واانگيختگي   گاهي هم برانگيختگي    .  دارند Hبالمر مانند   
OII و OIII[3]  ،  [4].كنند را توليد مي  

  

  ارز و فراواني فلزي پهناي همگيري هاي اندازهروش
ما با استفاده   . كنيم معرفي مي  ،ايمكار برده به) EWs(ارز  گيري پهناي هم  هايي را كه براي اندازه    روشاين قسمت   در       

محاسـبات را انجـام      IRAF تجزيه و تحليل طيف مانند       افزارهاي استاندارد براي   و همچنين با استفاده از نرم      از يك كد  
انـد  هاي استانداردي كه پذيرفته شده     را با روش    فلزي  فراواني ، در قسمت بعد   .يماهيم و نتايج را با هم مقايسه كرد       اهداد
  .ايمدست آوردهبه

  ارزپهناي هم-الف
گيري مستقيم  يم و به روش انتگرال    اهدست آورد  را به  متوسط پيوستار  ،هاي نشري ي مطلوب حول قله    ابتدا در يك بازه   

  .ايمگرفته ي نشري را اندازه زير قلهشار ناحيه
  

                 )3(  
  

 كـه   گرفـت  مستطيلي   برابر با توان   اين ناحيه را مي    شود زيرا ارز ناميده مي  ي ميان قله و پيوستار، پهناي هم      در ناحيه شار  
 ميانگين استفاده   σ1±ي  اندازه از تغييرات پيوستار به    EWsما براي محاسبه خطاي     . قله است مساحت آن برابر شار زير      

  .كرديم
   به را...لورنتسي وهاي گوسي، انواع تابع در يك ترمينال گرافيكي Splot با استفاده از      در قسمت بعد

-بيشينهنصفدرپهنا"،  "موج مركزي قله  طول" :اطلاعات مفيدي مانند  سپس  . ايمبرازش كرده  H و   OII  ،OIIIهاي   قله

 بـرازش    مـستقيم،  گيريِمله اندازه هاي زيادي از ج   تكنيك. يماهدست آورد  به  را "ارزاي هم پهن" و   "پيوستار"،  "ماكزيمم
  در  خطـا  .انـد  در نظـر گرفتـه شـده       افـزار  در اين نرم   ،به هم  نزديك   هايي كردن قله  توابع مختلف و همچنين غيرآميخته    

-هـاي مونـت   سـازي شبيهبا استفاده از    هاي غيرمستقيم   شار خطا و در روش    تگيري مستقيم با استفاده از روش ان      گرالانت
يـم و  اه مقايسه كـرد Splotبا دست آمده مان را با نتايج به ما نتايج كار.آيددست مي هاي تصادفي به  ر نمونه كارلو با تكرا  

 .  خط نشري آورده ايمبراي دو


 d

F

FF
w

b
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
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 .دهـــد مـــيفرتـــرن را نـــشان مـــان بـــا كـــد نتـــايج كارx و محـــور Splotايج حاصـــل از  هـــا نتـــyمحـــور 

 
 

  .Splotاز و نتايج حاصل كد فرترن با استفاده از OII و Hدست آمده براي خط مقايسه ميان نتايج به : 1شكل
  

توان با اطمينـان بـراي      دست آمده از كد را مي      پس نتايج به   .دست آمده تقريباً برابربا يك است      شيب خط به   1 شكلدر  
تـك  همسايگي مناسب براي تـك      تعيين .به پيوستار است  گيري بيشتر مربوط    خطاي اندازه . كار برد ي فراواني به  محاسبه

 كوچك  هاي اختلال توسط قله    به دليل  ايم،دست آورده ي كه ما به    عدد ،در بعضي موارد   .داردنياز  ،  يبه دقت زياد  ها  قله
شـود و    يك تابع گوسي برازش مي      به مجموع دو قله    Splot  در حاليكه در   . بيشتر است  ،اصلي ي قله در اطراف موجود  

  .شودگيري وارد نميهايي از آن در اندازهدر بهترين حالت نيز قسمت
  
   فراواني فلزي-ب

هـاي   رابطـه معمـولاً . شـود غير از هيدروژن و هليوم گفتـه مـي       ي يك منبع نوري به     به عناصر سازنده    فلزي فراواني     
ي  ما از رابطهصورت لگاريتمي است و بهفراواني 12+log(O/H) هاي با جوابا كنون تاي كه  رابطه.ايماستفاده كرده   

. ايم دست آوردههاي فوتومتري بهروشبا استفاده از  را  ها ي كهكشان  براي نمونه جرم.اري بهتري داردتجربي سازگ
.دهدرا نشان مي نمودار فراواني بر حسب جرم 2شكل  
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 ها به دادهي كهي دوم تابع درجهخط پررنگ. دهد جرم را نشان ميx فراواني فلزي و محور  yمحور. تمودار جرم برحسب فراواني : 2شكل

  .دنده را نشان ميي پيش بينيها بازه خطوط بريدهدهد ورانشان ميبرازش شده 
  

  .يابداند فراواني فلزي نيز افزايش مي تشكيل ستارههايي كه در حالبا افزايش جرم براي كهكشان
-در بازه  ،GOODS-Nي شمالي   هاي منطقه  براي كهكشان  2004ل در سا   و همكارانش  نيكيبلي ما با كارهاي ك     نتيجه

   [2]   .مطابقت دارد/z <3 0 >5/1 ي قرمزگرايي 
  

  نتيجه گيري
 دست آمده با نتايج حاصل از  نتايجي كه با كد بهSplotمطابقت دارد . 

 هاي مورد مطالعه، با افزايش جرم فلزي نيز زياد شده است براي كهكشان. 
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Evolution of Brane with Bulk Scalar Field

K. Saaidi1 and A. Mohammadi1
1Department of Physics, Faculty of Science, University of Kurdistan, Sanandaj, Iran

In this work, the effects of chameleon scalar field on the evolution of brane (our universe), is studied.
Here one brane is selected (like RSII model) which is embedded on y = 0. By taking a FLRW as the
metric of space-time, the Friedmann equations are acquired, and after considering these equation at
early time and late time one can realized that there is an exponential expansion at early time which
may be related to inflation. Also, for having an accelerated expansion in late time, we should have
ω < − 2

3
that it is in perfect match with observation.

Submitted for Gen. Relativ. Grav.

I. INTRODUCTION

In the early 1990’s onething about the expansion of
universe was certain. It might have enough energy den-
sity to stop its expansion and recollaps, or it might have
so little energy density that it would never stop expand-
ing, but gravity was certain to slow the expansion by
passing time. In the 1998, two independent research
groups of astronomers in California and Austraila found
that the expansion of the universe in actually accelerat-
ing. It was a shock for scientists. How it can be possible?
How one can explain that? Is there something wrong
with Einstein’s theory of Gravity?
After a while, theorists came up with an explanation,
named ”Dark Energy”, a strange fluid with negative pres-
sure to cause this expansion. Some proposal have been
introduced for dark energy. The simplest candidate is
”cosmological constant”, but it has some problems such
as fine-tunning. Another proposal is scalar field. A most
general model for cosmic accelerating is a slow-rolling
scalar field, called ”Quintessence”. Though quintessence
is a good model for universe in the large scale, however it
is not a reasonable model in the solar system because of
its light mass. Khoury and Weltman [1] have improved
the model so that it has a coupling to matter which gives
the scalar field a mass dependeing on the local density of
matter. It was named ”Chameleon scalar field”.
Another model which has attractived a huge attention,
is the theory of extra dimension where all kind of matter
and their interaction are confined to a four dimensional
hypersurface (3-brane) embedded in higher dimension
space-time, except gravity which can propagate along the
fifth dimension. In the 1999, in the two paper [2], Ran-
dall and Sundrum revived this proposal. They supposed
one spatial extra-dimension. Their main goal was finding
a model to solve hierarchy problem. However, interesting
feature of this model, such as existence of quadratic term
of energy density in the Friedmann equation, caused this
model recieved scientists’ attention. we found it interest-
ing to investigate evolution of universe in the model of

extra dimension in the presence of chameleon scalar field
in the bulk.

II. GENERAL FRAMEWORK

In the begin, we should specify our action. We select
an action in the following form

S =
∫
d5x

√
−g
{M3

5

2
R(5) − (

1
2
(∇ϕ)2 + V (ϕ))

}
−
∫
d4xLm(ψm, h̃µν), (1)

the five-dimensional gravity in the presence of scalar field
ϕ is displaied by the first term on the right hand sid
of relation and the second term describes the matter of
brane that are coupled to scalar field by

h̃µν = exp (
2βϕ√
M3

p

)hµν , (2)

where β is a dimensionless coupled constant, and Mp is
the effective four-dimensional Planck mass on the brane.
Make attention that the brane tension is hidden on the
last term action, namely Lm, and tension appears on the
brane energy density in evolution equation (this feature
can be seen in some paper such as [3,?]). Note that Lm is
a scalar density of weight 1. The five-dimensional metric
gµν has signature (-,+,+,+,+), and hµν denote the four-
dimensional metric on the brane. One can obtain the
equation of action of scalar field by varying the motion
with respect to ϕ as

∇2ϕ = V,ϕ(ϕ) +
1√
−h

2β√
M3

p

∂L⇕

∂h̃µν

h̃µνδ(y), (3)

where V (ϕ) is the chameleon scalar field potential, which
is almost flat. For more information about this kind of
potential and its features reader can refer to [1,5]. Vary-
ing with respect to the metric gµν , the Einstein equation
are obtained as

1
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(5)Gµν = κ2
5

{
T (ϕ)µν + T (b)µν

}
, (4)

where T (ϕ)µν stands for the scalar field of total energy-
momentum tensor

T (ϕ)µν = ∇µϕ∇νϕ− gµν(
1
2
(∇ϕ)2 + V (ϕ)),

with attention to the dimension of the component of
energy-momentum tensor, we realize that the dimension
of the scalar field is no longer M , rather it is M

3
2 . Due

to this fact, we select M
3
2
p in the exponential of Eq.(2),

to make it dimensionless. Also the dimension of poten-
tial is M5. Since we put scalar field in five-dimensional
space-time, all of these results are acquired.
In Jordan frame, it can be assumed that the energy mo-
mentum is conserved, namely

D̃µT̃
(b)µν = 0, (5)

where D̃ displays covariant derivative in four-dimensions
space-time, and T̃ (b)µν is described by

T̃ (b)µν =
2√
−h̃

∂L⇕

∂h̃µν

δ(y). (6)

In above equations y displays the coordinate of fifth di-
mension and δ(y) explains that our matter is confined
to a four dimensional hypersurface, namely our universe.
This equation gives us the conservation relation in Jor-
dan frame,

˙̃ρ+ 3H̃(ρ̃+ p̃) = 0.

We suppose that the matter be a perfect fluid with p̃ =
ωρ̃, so

ρ̃ = ρ̃0ã
−3(1+ω) (7)

On the brane, the energy-momentum tensor in Einstein
frame and Jordan frame are related to each other by

Tµν = exp(
6βϕ√
M3

p

)T̃µν , (8)

therefore, ρb and pb are easily expressed in term of the
component of energy-momentum of Jordan frame and
scalar field as

ρb = ρ̃0 exp (
(1 − 3ω)βϕ√

M3
p

)a−3(1+ω)
0 , (9)

and

pb = ωρ̃0 exp (
(1 − 3ω)βϕ√

M3
p

)a−3(1+ω)
0 (10)

Note that, when scalar field approach to zero, there is
ρb = ρ̃ and pb = p̃. Now we introduce a FLRW metric as
the five-dimensional space-time metric

ds2 = −n2(t, y)dt2 + a2(t, y)γijdx
idxj + b2(t, y)dy2,

(11)

with a maximally symmetric 3-geometry γij . We take
our brane as a four-dimensional hypersurface which is
embedded on y = 0, also we suppose Z2-symmetry for
the model. It should be mentioned that the metric is
continuous but their first derivative with respect to y is
discontinuous, and their second derivative with respect
to y includes the Dirac delta function. Under these con-
ditions, we have the following junction conditions

[a′]
a0

= −κ
2
5

3
ρb, (12)

[n′]
n0

=
κ2

5

3
(2ρb + 3pb), (13)

(reader can refer to .... for more information about math-
ematical calculation). Note that, here, ρb and pb, the
brane energy density and pressure respectively, include
tension of brane, namely ρb = ρ + λ and pb = p − λ,
where ρ and p are matter density and pressure respec-
tively. However, we should make attention here that the
energy density and pressure, namely ρb and pb , depend
on scalar field. From the equation 3, one can arrive at
junction condition for scalar field as

[ϕ′] =
β√
M3

p

(1 − 3ω)ρ̃ exp (
4βϕ√
M3

p

). (14)

where ρ̃ and p̃ are the energy density and pressure re-
spectively in the Jordan frame.

III. EVOLUTION OF BRANE

In this section, we want to achieve evolution equations
on the brane (our universe). With the help of metric,
one can obtain the component of Einstein tensor, then
from the (0, 5) component of field equation, we arrive at
generalized continuity equation on the brane as

ρ̇b + 3H(ρb + pb) = 2ϕ̇0ϕ
′
0 (15)

Since there is between scalar field and matter, the brane
energy density is not conserved, as we expected that.
Note that in all of relation in this section we select n0 = 1,
without any less of generality. substituting the brane en-
ergy density, ρb, and pressure, pb, (which we have just
obtained them in the last section) in the generalized con-
tinuity equation, we realized that equation (15) explicitly
confirms the junction condition of scalar field (14). From
(5, 5) component of field equation, one can obtain the
second order (or generalized) Friedmann equation as

2
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ä0

a0
+
ȧ2
0

a2
0

= −κ
4
5

36
ρb(ρb + 3pb) −

κ2
5

3
(
ϕ̇2

0

2
+
ϕ′20
2

− V (ϕ0))

(16)

where equations (12) and (13) help us to drive above
relation. By using (0, 0) component of field equation, the
first Friedmann equation can be obtained as

H2 =
(
ȧ0

a0

)2

=
κ4

5

36
ρ2

b +
κ2

5

3
(
ϕ̇2

0

2
+
ϕ′20
2

+ V (ϕ0)) +
â′′0
a0
.

(17)

â′′0 is the non-distributional part of double derivative of
a(t, y) with respect to the fifth coordinate, and the sub-
script 0 of quantity in the above equation means that
they are computed in y = 0. We remind the reader that
ρb and pb, as it has been expressed in the previous sec-
tion, depend on scalar field.

IV. INVESTIGATION THE EVOLUTION OF
UNIVERSE

In this part we want to consider the behavior of uni-
verse at the early times and late times, in other world
for large and small value of scalar field respectively. One
can rearrange the generalized Friedmann equation as fol-
lowing

ä0

a0
= −κ

4
5

36
(2 + 3ω)ρ2

b −
κ2

5

3
(ϕ̇2

0 + ϕ′20 ). (18)

From the junction condition (14), and with the help
of the function of energy density (9), we rearrange this
relation as

ä0

a0
= −κ

4
5

36
(2 + 3ω)

(
ρ̃0

a
3(1+ω)
0

)2

exp (
2(1 − 3ω)βϕ√

M3
p

) − κ2
5

3
ϕ̇2

− κ2
5β

2

12M3
p

(1 − 3ω)2
(

ρ̃2
0

a
6(1+ω)
0

)2

exp (
2(1 − 3ω)βϕ√

M3
p

) (19)

• Late time
In late time, when ϕ approach to zero, we have

ρb ≃ ρ̃ and a ≃ ã,

so according to generalized continuity relation and
the conserved equation in Jordan frame we can de-
duce that ϕ̇ goes to zero, (note that in this area the
scale factor, a, is very large), therefore we arrive at

ä

a
≃ −κ

2
5

3

(
1

2M3
5

(2 + 3ω) +
β2

4M3
p

(1 − 3ω)2
)

×

(
ρ̃0

a
3(1+ω)
0

)2

. (20)

If we take the magnitude of M5 in order of elec-
troweak scale ME = 1TeV [6] and Mp in order of
1018GeV , the second term in parenthesis may be
ignored with respect to the first term. So, to have
an accelerated expanding universe in this area ω
should obey as following

ω < −2
3
, (21)

this range for ω is consistent with astronomical
data, because the most recent data indicate that
ω < −0.76 at the 95% confidence level [7]. For
−1 < ω < −2

3 , with attention to the power of a0,
there is a positive and decreasing value for ä and
for ω < −1 there is a positive and increasing value.

• Early time
In early times, when ϕ is very large, by the same
argument we have done for obtaining (20), one can
obtain

ä

a
≃ −κ

4
5

36
(2 + 3ω)

ρ̃2
0

a
6(1+ω)
0

exp (
2(1 − 3ω)βϕ√

M3
p

). (22)

It is clearly seen that, with attention to (21), one
realizes that quantity (1−3ω) is positive and there-
fore, the expanded acceleration of universe is so
large in early time. Note that in early time the
acceleration of universe is exponential. This expo-
nential acceleration in early time may concern an
inflation area of universe.

V. CONCLUSION

The attractive chameleon scalar field has been taken
as a scalar field in the bulk which has interaction with
matter in the brane. We could obtain the junction con-
ditions as same as the ..., but both of brane energy den-
sity and pressure depend on scalar field. In contrast to
the Einstein frame, energy density is conserved in Jor-
dan frame. By taking the FLRW metric as the metric of
space-time, the Friedmann equations have been obtained.
When there is a large value of scalar field, associated to
early time, these equations tell us that there is an expo-
nential expansion. This expansion might be ralated to
the evolution of universe in inflation era, so it has worth
for more discussion. In the late time, small value of scalar
field, one can see that the energy density and pressure in
Einstein frame and Jordan frame are as same. Also, for
the equation of state parameter, we have ω < − 2

3 . This
result is in compatible with recent observation data which
indicate ω < −0.76.
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  كنشيهاي بوزوني خودبرهمديك درحضور ميدان-شناسي برانزتورم كيهان
  2 غفارنژاد، حسين؛ 1شريفيان، الهام

  35195-363سمنان، صندوق پستي   ، ه سمنان فيزيك دانشگادانشكده علوم پايه، گروه 

  چكيده
كند  يك نوع پتانسيل تواني آن كه نقش مولد تورم را بازي ميديك به همراه يك كنش ميدان بوزوني اينفلاتون و-در اين مقاله، مدل تورمي برانز
رو با از اين. تواند توصيف كننده تورم جهان باشدهاي بالاتر از دو ميدهيم كه اين پتانسيل براي توانما نشان مي. مورد تحليل قرار گرفته است
  .هاي هيگز  خودبرهم كنش  نيستلاتون چيزي جز بوزونتوان پيشنهاد داد كه ميدان فرضي اينفاختيار توان چهارم پتانسيل مي

  مقدمه
ن يا]. 1[شنهاد شديپ  توسط گوت1981شناسي مدل استاندارد مهبانگ در هانيمدل تورمي به منظور حل دو معماي ك  

شات يماج آزينتا ].2[ن  بودندينشتيت عام  ايه نسبيه نظريبر پا...) د، آشوبناك و يجد(هاي بعدي تورمي مدل و مدل

1010را در حدودثابت گرانشي   نسبيرات زمانيييتغر زماني پژواك رادار، يل تأخيه تحليبر پا] 3[رويشاپ
G

G 
 فشارسيال بيچشمه كيهاني  دمن بايشناسي فرهانيبراي ك]4[كيحاسبات نظري صورت گرفته توسط دمو

1110مقدار
G

G العاده كوچك اضر فوق حرات زماني در دورهيين تغياگرچه ا. كنندپيشگويي مي  رابه ازاي يك سال
منطقي پس . ر بوده استت از چگالي انرژي ماده بزرگراتيين تغيه تحول عالم، ايك نشان داد كه در مراحل اولياست، د

از . منيمنظور شده باشد، استفاده ك Gراتييه گرانشي كه درآن تغيه پس از خلق جهان از نظريهاي اولست كه در زمانا
و ديك تدوين شد و اصول اوليه برانز  توسط 1961 سال درك است، كه ي د-ه گرانشي برانزينظر ،هاهين نظرين ايترمهم
 - انزه گرانشي بريو تورمي در نظريل سناريتحل].5[باشدميبراساس اصل ماخ قبلا اشاره شده بود جوردن توسط كه آن 
  ].6[افته معروف شدي صورت گرفت كه به مدل تورمي گسترش1988نهارت دريو است ك توسط لايد

  افته يمدل تورمي گسترش
 كـه بـا     زمـاني اسـت   -تابعي از مختصات فـضا     Gوگزاست  يهبوزون هاي   نوع  از م ماده يكنك فرض مي  ي د -كنش برانز در

 يـك  ونيـز نفلاتـون يدان ا ي ـك جمله انـرژي جنبـشي م      يك،  يد-مدل تورمي برانز  در.  توصيف مي شود   ايميدان نرده 
 : داشته باشيميكه بطور مي كنيمديك اضافه-اينفلاتون را به كنش گرانشي برانزل يپتانس
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– فريدمانيكمتر ،متريك زمينهگرد همسانبراي يك جهان همگن و .  يك ثابت بدون بعد استω ديك- ارامتر برانزپ

  : مي شودكروي چنين دادهدستگاه مختصات در كه از ديدگاه ناظر سقوط آزاد واكر است - روبرتسون
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 سه براي لاگرانژ - لريمعادلات او. باشدميبسته ديناميكي  باز و جهان تخت ،معرف بترتيب  k=1و k=0 ،k=-1در اينجا
  :دبترتيب چنين بدست مي آين و متريك اينفلاتون ،ديك -ميدان برانز
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نفلاتون يدان ايل ميها از انرژي پتانسدانيانرژي جنبشي منيز وكنند  ريي به آهستگي تغ وσاينردههاي دانياگر م
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هاي مدل .مي شوند

يل هايي درمدل تورمي آشوبناك، تورم با پتانس. كنندشنهاد ميينفلاتون پيهاي مختلفي را براي اليتورمي مختلف، پتانس
ها، لين پتانسين ايتركي از مهمي. شودبزرگ شروع مي ريمقاد دان ازيت محرك نه مطلق ندارد ويشيكه بامكان پذير است 

رهيافت ذرات بنيادي  ازذره هيگز. هيگز استمتناظر با پتانسيل ميدان  توان چهارم، و حالت خاص پتانسيل تواني است
ل هاي تا توان چهارم هنوز از همه مهمتر در رهيافت كوانتومي براي پتانسي. استكانديد مناسبي براي حامل نيروي پنجم 

  .ميكنافته بررسي مييهاي تواني را در مدل تورمي گسترشن پتانسيليلذا ما دراينجا چن. باشدمي بازبهنجارپذيرنظريه 
  ل توانييپتانس
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 منجر به روابط به ترتيبالذكر فوق  كند تغييربيمعادلات تحول درتقربكار بردن اين پتانسيل تواني 
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مرز پلانك  ه براي تورم دريط اوليناك، شراو تورم آشوبيدرسنار. شوند مي

عني ي. است 4( ) pV M  7[باشديسه ي كه پتانسيل مؤثر با چگالي پلانك قابل مقايجا.[  
د شده، يزهاي چگالي انرژي توليوخي ندارد و افتيچ معنايكي هي زمان كلاس- ن مرحله، فضايدن جهان به ايش از رسيتا پ

ن يل در بالاي ايرد كه پتانسيري را بگيتواند مقادنفلاتون نمييدان اين ميبنابرا. شودل مييي انرژي پتانسچگال ترازبزرگ
2جرم پلانك به صورت . رديمرز قرار بگ 16PM ن مرز آغازي پلانك براي پتانسيل تواني يبنابرا. شودف ميي تعر

بصورت
1

21

16 2
n

p pn

 

   
 

 دلخواه ميدان اينفلاتون د براي هريپس درآغاز دوره تورمي با .بود خواهد

0شرط p نفلاتون قابل يدان ايل ميها با انرژي پتانسدانيي است كه انرژي جنبشي ميان تورم جاياما پا. برقرار باشد

 بتوان نوشتيكهيسه شود بطورمقا 2 21

2
V

  


  .كند ب يبه كمك معادلات ديناميكي درتقر

تغيير
2

*

3 2 V

V



       

با برابرل تواني ياني تورم براي پتانسيمرز پاو،  2
2

3 2

4n


 

 


پايستگيمعادله . است 
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2 بصورتمعادلات ديناميكيروي از  8
'

d V
d

dt V
    به  ستگييل تواني، معادله پاي براي پتانس].8[آيدبدست مي

2 ورتص 22
σ 0

d

dt n
     

22 يعني بايد عبارت .آيددرمي 2
n

اما اين .  مقداري ثابت و مستقل از زمان باشد

 صفحهيك بيضي را درمعادله  , ر آن ميدانهاي  نشان مي دهد كه تنها ربع اول صفحه جواب فيزيكي است كه د
، منحني nريبراي همه مقاد. شودن مييي تعnه وير اوليضي توسط مقاديجهت ب. فلاتون مثبت هستندديك و اين- برانز

تنها دامنه با سهم(ك سهمي است يان تورم يپا
2

1

4n
 nاً به مقداريكه مرزپلانك قوحالير د.)بندي شده استاسي مق

n بطوري كهبستگي دارد ل تواني رسم شده يك حالت كلي پتانسيها براي دانيكي مير كلاسي مس1 درشكل . است
Aريمس(است  B.(  
1nبراي مرز آغازي تورم (ك  مرز پلانBoI (باشدك خط راست ميي:  

1

21

16 2p p

 

   
                                                            (6(

  

2nبراي مرز پلانك يك سهمي است :  
1

2
21

16 4p p

 

   
                                                            (7(

 

كند و هردو، يك ناحيه نامحدود روي صفحه  را قطع نميEoIپاياني تورم ، منحني مرزBoIدر هردو حالت منحني
),  (2كه برايدر حالي. شوندرا شامل ميn مرز آغازي، منحني ، EoIكند بطوريكه داريم را در يك نقطه قطع مي:  

1
2 22

max 2 3

1 3 2 32

4

n
nn

n n

 
 

      
                                                  (8(

  

  .دهدناحيه بين اين دو منحني جايي است كه تورم رخ مي
Aكي در جهت ها بر روي مسير كلاسيميدان Bكنند كه داخل محدوده بسته  در طول آن بخش از منحني حركت مي
مركز ديگر منطبق ها به مسيرهاي هموخيزهاي كوانتومي، حركت ميدانبه واسطه افت.  قرار دارد،EoIو BoIبين

 يكي اينكه نواحي كه به سوي.  داردطول دوره تورمي به دو عامل بستگي .شوديدان اوليه منتقل ميتر مبرمقادير بزرگ
دوم اينكه هر چه مقدار . كنندكنند، انبساط بيشتري داشته و بيشترين حجم جهان را اشغال ميمقادير بزرگتر حركت مي

ترين دوره تورم و در نتيجه  طولانيبنابراين. شودمي برخورد نزديكتر باشد، طول مسير كلاسيكي كوتاهتر ميدان به نقطه
  بيشترين حجم جهان براي شرايط 
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Aمنحني: 1ل شك B ان تورم يتوپر، مرز پا منحني. ضي استيك بيدهد كه بخشي از ها را نشان ميدانيكي مير تغييرات كلاسيمس
2nتنها به ازاي. رسم شده استnراي سه مقدار مختلفمرز آغاز تورم ب. ل تواني استيبراي پتانس گر را قطع يكديان ياز و پا مرز آغ

  .كنندمي
اوليه خاص  0 0, 1,2اما براي . دهد رخ ميn  دانيم  شودار طولاني مييكند و دوره تورم بست رشد ميينهابي تا .

2تي كمثابت بودناز . دهندكي قابل قبولي نمييزيها جواب فن حليا 22

n
 مي آوريمان تورم، بدست يهاي آغاز وپا در زمان:  

   
1

2 2 2
0 02

2 1
3 2 1 3 2

2

n

n n
    




                  

2 2 2 2
0 0

2 2

n n
        

0اگر  0 از يان تورم بزرگترن جرم پلانك در پايك در طول دوره تورمي رشد كرده و بنابرايد-دان برانزيگاه م آن 
0اما در مورد . شوداش ميهيمقدار اول 0 و در حد 2 : ماند جرم پلانك ثابت باقي مي 2

0  .عني مقدار ي
  .ري نكرده استييجه ثابت گرانشي از آغاز تحول جهان تغياي و در نتدان نردهيم

3n براي 1710 درصورتي كه 2ان تورمي، جرم پلانك در پا 1910pM Gev

شود، كه با مقدار  پيشگويي مي

توان از ب خوبي مييرات كم ثابت گرانشي با تقرييان دوره تورمي تا به امروز، به علت تغياز پا.  استامروزه در توافق
  .ت عام استفاده كردينسب

  نتيجه گيري
2n ل تواني برايي پتانسدرحضورك، ي د-ه نظريه گرانشي برانزي در اينجا ديديم كه مدل تورمي بر پا   تواند  مي
اين مدل  تر تحليل نظري از همه مهم.  پس از عبور از يك مرحله تورمي باشدف كننده عامل انبساط فعلي جهانيصتو

هاي ل تواني براي توانيزيرا كه پتانس.  عامل ايجاد تورم باشدتواند بهترين كانديددهد كه ذره بنيادي هيگز مينشان مي
  .  دهدمياسخي مناسب براي ايجاد تورم ، پn>2بالاتر از 
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با استفاده از  SDSS DR7هاي  ه از كهكشان در داده شناختي ستار جداسازي ريخت
  )SOM(هاي عصبي خودسازمان  شبكه

   1 آروين، كيش صداقت
  406طبقه چهارم، پلاك  ،شهر يراز، خيابان داريوش، مجتمع ش ، ي سپهر اختر شيراز موسسه1

  
  چكيده

ه ك ينا نمضه ك دش ايدپ ليح هار SDSS DR7ي اه هداد زا يدفاصت يخشب وير ربان زمسادوخ يبصعي اه هكبش زا هدافتسا اب
 .ددهام نجي اازداسج و ديبن دهرري متك هاي هادد رب ارك ابد ناوت يمد ارد گردي هاي حل اهر )اطخ %1 دودح(بر براا بيرقت يتقد
از ي زرگي ب عهومجم اب راكي  ازهاجند باي انهو پشي ازردپ ناوته ك رديوار من دآ تنفرگ راك هبد رس ير منظه و برن ميه زا
  .دراد يرترب رگيد ياه شور رب دهد نميرا ها  دهدا

  
  قدمهم

برخي از كه امروزه شكلي  به شوند هاي نجومي روز به روز افزوده مي دادهپيشرفت ابزارهاي آشكارسازي در اثر      
تصاوير گرفته هايي كه بر  يكي از اولين پردازش. كنند ميليون را ثبت مييكصد ي  هاي بزرگ آسمان اجرامي از مرتبه پويش

ها نيز در  تصوير ستارهكهكشان محصوريم به دليل اينكه ما در . اند نوع اجرامي است كه ثبت شدهگيرد تعيين  شده صورت مي
هاي حاصل از خطاي آشكارساز، خطاي جوي،  ه عوامل مزاحمي مانند نوفهاز آن گذشت .شود ها ثبت مي برداري تمامي تصوير

به دلايل چندي از جمله بزرگي تعداد اجرام ثبت . شوند نيز در تصاوير ديده مي... خطاي ابزار نوري، عبور جسم نوراني و 
از سوي ديگر . صان به روش دستي اين جداسازي را انجام دهندتوان انتظار داشت متخص نمياي  ي زاويه اندازهشده و 

ي  همين امر مسئله. دكن بسيار دشوار ميرا تشخيص خودكار ...) شكل، نوارنيت و (گوني مشخصات تصاوير ثبت شده  گونه
تا كنون . ته استپردازي و پردازش تصوير نجومي بدل ساخ ول در دنياي دادهماي مع ستاره  از كهكشان را به مسئلهجداسازي 

هاي هوش مصنوعي  از تكنيكعموما كه به دليل شرايط خاص اين مسئله هاي زيادي در اين زمينه صورت گرفته است  تلاش
هاي عصبي مصنوعي در حل مسائلي از اين دست بسيار معمول است چرا كه  كاربرد شبكه. اند هاي عصبي بهره برده يا شبكه

فقط راه حل مطلق ندارد روشن است كه اين مسئله به هر روي اكنون ديگر . كنند سازي مي ها رفتار مغز انسان را شبيه آن
از جمله اين  .تر جداسازي را انجام دهند تر و موفق هاي مربوط به آن را بهبود بخشيد تا بتوانند سريع توان كارآيي راه حل مي

انحراف از تقارن محوري و ديگري با با استفاده از است كه يكي ] 8[و ] 7[هاي پيشنهاد شده براي اين گونه مسئله  روش
، هر چند اين راه شان ستاره است يا كهكشان كه جرم مورد بررسي دهند  تشخيص مياستفاده از منحني دوبعدي پخش نور 

ند، كن هاي هوش مصنوعي استفاده مي كه از تكنيك] 3[و ] 2[هايي مانند  شان در مقابل راه حل ها سريع هستند اما دقت حل
  . يابد شان به شدت كاهش مي جداسازيامكان كمتر است و اگر با خطاهاي زيادي در تصوير مواجه شوند 

 Sloan پردازي آن ادامه دارد هاي اخير به انجام رسيده و هنوز هم عمليات داده هاي آسمان كه در سال ترين پويش يكي از مهم

Digital Sky Survey به راه كه ها است  هاي پژوهشي مدت و ديگر گروهدر اين پروژه هاي فعال  تيمهر چند كه . است
مد  SDSSهاي  ي جداسازي در داده اند اما همچنان از دو ديدگاه مسئله شان دست يافته هاي هايي براي جداسازي در داده حل

ي نجومي كه تاكنون  دادههاي  ترين مجموعه هاي جديد بر يكي از بزرگ حل و آزمودن راه ،هاي قبلي حل نظر است؛ بهبود راه
  .وجود داشته است
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  SOMهاي عصبي  شبكه

      SOMنن و همكارانش  1980ي دهه خربازنگري هستند در اوا هاي عصبي بي ها كه از جمله شبكه5[ و] 4[توسط كوه[ 
هاي  بخشي ورودي را به  دادهتوانند فضاي  هاي مي اين شبكه. )شتندگ ليمكت رضاح نرق لياوا ات و( مطرح شدند ]6[ و

دهند  بردار وزن نسبت ميها يك  كنند و به هر يك از نرون هايي تقسيم مي اده را به خوشهها فضاي د آن. جداگانه تقسيم كنند
تواند  شبكه ميپس از فاز يادگيري . سازد ها از بقيه جدا مي در فضاي مختصات وروديخوشه را  هر ويژگيابهام، الگوي  كه بي
ي مستطيلي شكل آرايش  يه نرون كه در يك شبكهاز يك لا SOMي  در يك شبكه .بندي كند فضاي ورودي را طبقهكاملاً 
ورودي را ) i(ها  شود هر يك از نرون اي داده مي ي عصبي به چنين شبكه xوقتي كه الگوي . اند تشكيل شده است شده

ده كند هر نروني كه اين مقدار برايش حداقل باشد برن محاسبه مي  xو  wiرا ميان بردار وزن  diي  كنند و فاصله دريافت مي
   :گيرد ي زير صورت مي اصلاح وزن از رابطهانطباق  ي در مرحلهپس از آن . است

௜ݓ                                                                          )            1(         
ሺ௧ାଵሻ ൌ ௝ݓ

ሺ௧ሻ ൅ ݔሺ௧ሻ݄ఙሺ೟ሻൣ݀ሺ௝,௞ሻ൧ሺߝ െ ௝ݓ
ሺ௧ሻሻ           

  .يابد  است و با زمان افزايش مي kو  jي ميان دو نرون  فاصله ሺ௝,௞ሻ݀نرخ يادگيري است و  ሺ௧ሻߝكه در آن      
  

  
  

   ML-SOM خودسازمان چندلايه ي عصبي شبكه:  1شكل
  

  هاي مورد بررسي داده
 287ها  اين انتشار از داده. انتخاب شده است) SDSS DR7(هاي مورد بررسي ما به تصادف از ميان هفتمين انتشار داده     

هاي پردازشي براي سنجيدن درستي  علت اين انتخاب محدوديتهمان طور كه مشخص است، . ميليون جرم تفكيك شده دارد
هاي كمتري  ي عصبي مورد بررسي ما با داده از آنجا كه شبكه. هاي اين پويش بزرگ بوده است ي داده روش بر روي همه

ي اصلي مشكلي ايحاد  ها به نسبت داده دهد اين كم كردن تعداد نمونه بت به ديگر همتايانش كارجداسازي را انجام مينس
  .توان در جدول ديد ها را مي مشخصات ديگر اين انتشار داده.كند نمي

  ]9[مشخصات فوتومتريك داده ها :  1جدول
PSF width 1.4" median in r 
Pixel size 0.396" 
Exposure 
time for 
each pixel 

53.9 s 

Photometric 
calibration 

Regular CAS and DAS 
r u-g g-r r-i i-z 
2% 3% 2% 2% 3%

Only Ubercal table in CAS 
R u-g g-r r-i i-z 
1% 2.2% 1.5% 1.5% 1.5% 

Astrometry < 0.1" Rms absolute per coordinate 
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  روش كار

پيشنهاد داده شده علامت گذاري شده و ابعادشان ] 1[جود در تصوير از پيش توسط الگوريتمي كه در مو ماجرا     
مورد بررسي ترين پارامترهاي  شناختي است بنابراين مهم خاب شده يك روش ريختتچون روشي كه ان. شود گيري مي اندازه

دار تابع پهن قكه بايد پيش از آن م )ي دوبعديبراي نمايش خروج از تقارن محوري در فضا( است) E(» بيضوي بودن«ما 
ها را مستقل از مقياس ساخته  ي ورودي كليه پس از اين . آن كم كرده باشيمرا از به ازاء ابعاد هر جرم شدگي نقاط تصوير 

شده به  صفحات انتخابدر هاي شمارش شده  جرم .و سپس به شبكه تزريق كرديم) با كم كردن از ميانه و تقسيم بر واريانس(
ها را به  ي عصبي به طور خودكار داده پس از اين شبكه). قابل رويت است 2هايي در شكل  بخش(عدد است  2428تصادف 

، )تصوير تخريب شده(توان كهكشان، ستاره، نوفه  اين پنج دسته را پس از بررسي مشخصاتشان ميكند  پنج دسته تقسيم مي
تغييرات تصويري ديگر  ي حاضر تطابقي نداشت از جدا كردن با هدف مقالهكه  به دليل اين. آسمان استناشناخته و  جرم

   .خودداري شد) ي مختلف دسته 8(موجود است   SDSSي  مانند آنچه در پايگاه داده

  
  

  بخشي از تصاوير مورد آزمايش:  2شكل
  

  ها به تفكيك د هر يك از ردهصدر:  2 جدول
 نوع تعداد  درصد از كل

 ستاره 1171  48.22
 كهكشان 523 21.54

  ناشناخته 197  8.11
 آسمان 216 8.89

 نوفه 321 13.22

  
  .]9[ ها مطابقت  دارد ي پروژه براي به همين رده با مقادير محاسبه شده 0.01 اين مقادير با انجراف كمتر از

  
  گيري نتيجه

ي عصـبي خودسـازمان    استفاده از شبكه(ي جداسازي كهكشان از ستاره  راه حل پيشنهادي ما براي مسئلهبا وجود اين كه      
هاي كمتري نيز  معمول دارند، اما چون اين روش با داده هاي نيز تقريبا همان حد دقتي را دارد كه ديگر راه حل) بندي براي رده

بنـدي درسـتي    هاي ديگر بايد چند ده هزار داده داشته باشند تا بتوانند طبقـه  زماني كه راه حل(بندي را انجام دهد  تواند رده مي
  .هاي بزرگ روش بهتري است براي مجموعه داده) دهد ارائه دهند، روش ما تنها با چند صد داده قادر است اين كار انجام مي
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  شوارتزشيلد آنسامبل آماري سياه چاله
  2حسين،غفارنژاد_1 راضيه،مسرورباب اناري

  گروه فيزيك-دانشكده علوم پايه- دانشگاه سمنان
 363‐35195:صندوق پستي

  :چكيده
كه مبين دهندنشان مي سياهچاله هارا با دماي غير صفر ،كه اين آنسامبلها  نشان مي دهيم آنسامبل آماري سياهچال ها ي شوارتزشيلدباكمك

 ،در متريك ميانگين آنسامبل آماريكه  متريك شوارتزشيلدحل خلا معادله اينشتين است اما معلوم مي شود يكگرچه.دماي هاوكينگ است
  . استصفرغيرچشمه مربوط داراي چگالي جواب حل خلا نيست بلكه 

  :مقدمه
 فيزيك حوزه در راجالبي مباحث عامسبيت  ندرنظريه گرانشي فيزيك آماري كاربرد كه اخيرنشان مي دهد مطالعات

  كيهانشناسي يا نجومي خواستار يك رفتار آماريروش واقع بينانه براي بسياري از مسائل يك .پيشگويي مي كندنظري 
 ونظريه ريسمان به واسطه  كوانتومواين اثرمتقابل بين فيزيك آماري وگرانش به طور طبيعي با گرانش، است ازگرانش

  هاي سياهچاله آماري آنسامبلاين مقاله جزييات تجزيه وتحليلرد با اين فرض. اه چاله ارتباط دارد سيترموديناميك

  .ك مورد تحليل قرار مي دهيميكلاس آماري مكانيكاز نظرراشوارتزشيلد
  تعيين متريك

 را براي  استهم ارزكه داراي يك پارامترمشترك ،شوارتزشيلد هاي  سياهچالهآنسامبل آماريبه عنوان نمونه ما
شيلد بررسي - در مختصات كر، اندازه گيريمعين قابل با دقت ، يك سياهچاله شوارتزشيلد به جرم  آماريتوصيف
 كره اي به  .باشد  به طوري كه  درنظرمي گيريمدر فضازمانعنصرآنسامبل آماري را به عنوان يك .ميكنيم

 :ميباشد كه در اين رابطه صدق ميكند aشعاع 

                                                                                              (1) 
 : اين گونه تعريف ميشود  عموميمتريك  باهر عنصرازآنسامبل

                               (2) 

بطوري كه .فرض مي شودواين چگالي يكنواخت   تعريف ميشودP )( با چگالي احتمال اندازه گيري شده روي 
 با متريك رافضازمان ميانگين آماري متناظر با اين آنسامبل ها. كه,:داشته باشيم

ما اين مسئله را براي . است روي  آماريم كه اين براكت ها نشان دهنده ميانگين نشان ميدهي
r>a  محاسبه مي كنيم تا مرتبه دونسبت به.  

                                                            
1 raziyemasroor@yahoo.com 
2 hghafarnejad@yahoo.com 
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در معادله اين بسط ها را  سپس. به دست مي آوريم  را تا مرتبه دو نسبت به حال بسط 

 صفر توانهاي فرد  ميانگين ،به دليل تقارن. انجام ميدهيمa را براي كره اي به شعاع م و  ميانگين گيريقرار ميدهي)2(
  :بنابراين متريك متوسط چنين ميشود.ميشود

          

                 
                                                                                                                                                (3) 

 .به متريك متقارن كروي و ساكن تبديل مي كنيم) سپس اين متريك رابا يك مجموعه مختصات جديد
 : مي شوداين چنين جديد  مختصاتبنابراين متريك در سيستم

                                                                                 (4) 
 با                                                                                                                  

 

 زاويه ن مي شود وييتع با رابطه  مي باشد كه يك تابعي از rدرعبارت بالا مختصات شعاعي 

 سپس ما در ادامه،با استفاده از اين متريك ميانگين،تكينگي ، تانسورانرژي تكانه،جرم،ظرفيت گرمايي .فضايي اقليدسي مي باشد
  .ودماكه همان تابش هاوكينگ است را به دست مي اوريم

   در مختصات شوارتزشيلد و كرشيلدتكينگي مولفه هاي متريك
ورديم بنابراين آبه دست r>a فقط براي را(1)باشد اما چون متريك شيلد مي-  متريك كر ذاتي تكينگيr=0 محل

در نقطه . بررسي ميكنيم])4(معادله( [حالا تكينگي  در مختصات شوارتزشيلد.كنيم صحبت نمي r=0درمورد 

  : ميشود وبنابراين ).در نظر گرفتيم =xكه (.داريم تكينگي  و

                  ;                                                                      (5) 

چون متريك (وجود دارد    رتكينگي دآنگاه  باشد اگر . يك افق كيلينگ است  
 وقتي . باشدa ,M/5>a<وجود دارد اگر  همچنين تكينگي در.) در نظرگرفتيمr>aبراي 

a=0غير ميانگين برابر مي شودافق در اين صورت افق فضازمان شوارتزشيلد ميانگين با .مي شود ,است.  

   ميانگينتانسور انرژي تكانه
 :اين چنين ميشود a<<rتكانه براي -تانسور انرژي
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 (6)                                                           ;      ؛        

        ؛     ;

اين تانسور توصيف .داده مي شودفضازمان خلا با يك تانسور انرژي تكانه غير صفر نشان   آماري، اين روش بابنابراين
 مي تواند برروي درجه آزادي ميدان گرانشي شوارتزشيلد به عنوان يك ماده  گيريميكند كه چگونه اين ميانگين

اين ماده آشكار با يك چگالي انرژي منفي و يك تانسورفشار .مشاهده شود، كه به عنوان منبع موثرميدان استيغيرعاد
توسط تانسور انرژي تكانه )قوي وانرژي غالب، ضعيف انرژيشرط ( انرژينين شرايطچهم.ناهمسانگرد مشخص است

 با يك   رابنابراين فضازمان.مي شودفضازمان   اسكالر متوسط مقدار انحناي.متوسط نقض مي شود

  .انحناي اسكالر منفي نشان مي دهد

  ميكروسكوپي پايدارجرم دانه هاي 
  :تا اولين مرتبه بسط مي دهيمرا حول )4(معادله 

                                                                                 (7) 

 تخت است بنابراين جرم كل مجانب وار كه فضازمان مي دهد اين نشان.استه ك

 :چنين است )(t,Rاز طرفي متريك عمومي مجانبي تخت در سيستم مختصات . استكراندار

 
 يعني جرم،است =Mنتيجه ميگيريم كه )8(معادله با مقايسه و )7(معادله در ر تغيير متغيكه با 

  . برابر استتنها شوارتز شيلد ميانگين با جرم سياهچاله  هاي سياهچالهآنسامبل

 دماي سياه چاله

بنابراين . در مختصات متريك شوارتزشيلد در نزديك افق به دست مي آيد متوسط با بسط  متريكدماي سياهچاله
 :مي شود )4(معادله

                                                     (9) 

حال براي اينكه بتوانيم دما را به دست آوريم متريك را به متريك اقليدسي ريندلر تبديل . مي باشد)Pكه 

به  تغيير متغيردر نظرمي گيريم و با استفاده از   پس زمان را موهومي يعني.ميكنيم

  :ين متريك مي رسيما

                                                    (10) 
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   :مي شودx<<1براي T پس. ميشود=Tميانگين بنابراين دماي سياهچاله 

                                                                                                        (11)                      

پس ميانگين گيري روي . مطابقت دارد)1/8M(دهنده اين است كه اين دما با دماي هاوكينگ  نشانT(0,M)مقدار
  .آنسامبلي ازسياه چاله منجر به اصلاح كوچكي به دماي آنها مي گردد

  ظرفيت گرمايي
  :با بسط آ ن  تا مرتبه دوم به اين رابطه مي رسيمبنابراين .به دست مي آيد هظرفيت گرمايي با رابط

                                                 )12(                                                               

  :چاله شوارتزشيلد ميرسيمبه ظرفيت گرمايي سياهاست  x=0 وقتيبنابراين 
                                                                                                                        (13) 

تيجه موجب رابطه فوق نشان مي دهد كه ميانگين گيري آنسامبل سياهچاله ها منجر به افزايش دماي سياه چاله و در ن
منفي بودن ظرفيت گرمايي نيزنشان مي دهد كه سياهچاله در تعادل گرمايي به سر .كاهش ظرفيت گرمايي مي گردد

 كنش گرمايي است كه خود مفهوم فيزيكي تابش گرمايي هاوكينگ سياهچاله درنمي بردوبا محيط اطراف خوددر ان
  .هااست

  نتيجه
تانسور انرژي با به دست آوردن همچنين .مان تابش هاوكينگ است را به دست آورديم دما كه ه،ما با استفاده از روش ميانگين

و نشان داديم كه جرم كل فضازمان با .صفرنشان داديم كه متريك ميانگين آنسامبل آماري جواب حل خلا نيستتكانه غير 
  . ميانگين گيري تغيير نمي كند

  هامرجع

1.C.Chevalier,F.Debbasch,M.Bustamanete,Physica A 376 (2007)293-307 
2.C.chevalier,F.Debbasch,C.R.Phsique 7 (2006) 343-349 
3.F.Debbash,Y.ollivier,Astron.Astrophys.433 (2)(2005) 397-404 
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  اضافيابعاد بررسي انرژي تاريك به كمك تصحيحات هندسي
 .3خداقلي زاده،جعفر و 2فاطمهاحمدي،، 1زينب ،زيدي

  .دانشگاه تربيت دبير شهيد رجايي، تهران  ارشد كارشناسيدانشجوي1             
  .دانشگاه تربيت دبير شهيد رجايي، تهران استاديار2          

 .شگاه تربيت مدرس،تهراندان دانشجوي دكتري 3       

  چكيده
 .ارايه دهيمشامه اي يك توضيح هندسي براي انرژي تاريك وشتاب عالم - با استفاده از نظريه جهاندراين مقاله، قصد داريم

 روي  معادله فريدمناستخراجبابراي اين منظوراز معادله انيشتن در پنج بعد وتصوير كردن آن بر روي شامه آغازكرده و
از آنجايي كه مشتق كواريانت اين جملات صفر . رابدست مي آوريمهندسيت حاصل از تصحيحات شامه جملا

   . تاريك وشتاب عالم پيدا نمودتكانه نسبت دادو به اين ترتيب تفسيري براي انرژي-است،ميتوان به آنها يك تانسور انرژي

  قدمهم
 معادلاتش  به اشتباه خود در اضافه كردن ثابت كيهان شناسي  به،انيشتنهابلكشف شتاب و انبساط عالم توسط پس از 

 .  ثابت كيهان شناسي را بزرگترين اشتباه خود دانست و آن را كنار گذاشت براي رسيدن به يك جهان ايستا پي بردو

 پيش بودند ساليلياردم9 فاصله ابرنواختراني كه متعلق بهرصدگران به اندازه گيرياين اكتشاف،گروهي از به دنبال 
 مشاهده كردند كه همچنين بررسي تغييرات طول موج و انتقال به سرخ آنهانوروآنها با اندازه گيري شدت .،برآمدند
و شتاب تند انبساط عالم اينگونه به يهاني انتظار داردوازآن است كه مدلهاي كاين ابرنواختران دور دست، دور ترفاصله 

 ه بهت كيهانشناسان آغاز شد كه چگونه شتاب انبساط عالم تند شونده شده است؟  در اينجا بود ك. پي بردندشونده آن 

آنها معتقد بودند كه با نوعي انرژي يا ماده سرو كار داريم كه خاصيت ضد جاذبه اي دارد و در مقابل نيروي گرانش 
ختلفي وجود دارد كه ما در در حل مساله انرژي تاريك ديدگاههاي م.قرار گرفته است و آن را انرژي تاريك ناميدند

  ].1[اين مقاله به بررسي انرژي تاريك از ديدگاه نظريه جهان شامه اي ميپردازيم
 غوطه ور و محدودند واين  ناميده ميشود)brane(براساس اين مدل ذرات مدل استاندارد روي يك ابرسطح كه شامه

طبق اين نظريه تنها گرانش ميتواند در توده انتشار .قرار دارد, ناميده ميشود)bulk( در فضايي با ابعاد بالاتر كه تودهشامه 
   . كه در فضايي با ابعاد بالاتر قرار داردممكن است چنين شامه اي باشدهم جهان ما .يابد

ما دراينجا قصد داريم به كمك اين نظريه نشان دهيم انرژي تاريك ميتواند منشا هندسي داشته باشد كه نتيجه اثرات 
از  و توده را روي شامه تصوير ميكنيم در معادلات انيشتنابتدا.بعدي ما يا همان شامه ميباشد4تر روي جهان ابعاد بالا

  ].2[ و به بررسي شتاب عالم ميپردازيماستخراج نمودهافته فريدمن راآنجا معادلات تعميم ي
  معادلات ميدان

 بعدي است ودرتوده اي 4مه ما ميكنيم كه شافرض .همانطور كه ذكر شد از معادلات انيشتن در توده آغاز ميكنيم
بخواهيم اين معادله را بر حال اگر        :دله انيشتن در توده عبارت است ازامع.بعدي قرار دارد5

 در فيزيك غوطه ور  هستيمكدازي - ومعادلات گاوسسازيشامه تصوير كنيم نيازمند استفاده از فيزيك غوطه ورروي 
  :سازي داريم
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                ؛             ؛         

    ؛           
  :دازي نيز عبارتند از ك-معادلات گاوس 

  
  

 تغيير ميكند و حروف لاتين بزرگ معرف توده و از 4 تا 1 معرف شامه ميباشد و از حروف لاتين كوچككه در اينجا 
 ريمان،تانسور ريچي و اسكالر ريچي حاصل ميشود وبه راحتي ميتوان با فشرده كردن تانسور . تغيير ميكند5 تا 1

  :بعدي را بدين صورت بدست آورد4 تانسور انيشتن
  

  
بـراي  . بعدي جـايگزين كنـيم  4 بعدي ما مربوط هستند رابا كميتهاي        5حال سعي ميكنيم كميتهايي كه به فضا و هندسه          

  :اين منظور از رابطه زير استفاده ميكنيم

  
  :له چهارم به اين ترتيب محاسبه ميشودپس جم

  
  :از طرفي با استفاده از تانسور انيشتن در پنج بعد و فشرده كردن آن بدست مي آوريم

 
  ]:3[معادله انيشتن را باز نويسي ميكنيم با استفاده از سه معادله حاصل شده

  
  :تكانه بدين صورت است-در توده تانسور انرژي

  
  :]4[كه

  
  :جايگداري كنيم خواهيم داشت)4(ين عبارات را در معادله اگر ا
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     :وبرابر است با در اين جا تصحيح هندسي  

  

  
          :]5[ عبارت است ازو

  
  : نشان دادبراحتي كدازي ميتوان -با استفاده از معادلات گاوس 

 
  

 و ماده معمولي وجود انتقال انرژي بين اين تصحيح ميباشد،بنابراين هيچ تصحيح هندسيين عبارت بيانگر پايستگي ا
انرژي تاريك در ارتباط باشد اصل ميشود بيانگر اين است كه اگراين تصحيح بانتيجه مهمي كه از اين مفهوم ح.ندارد

يك اكنون با استفاده از متر.مشاهدات رصدي ما سازگار است با بنابراين،انرژي تاريك نيز پايسته خواهد بود واين 
  :دازي به محاسبه اين تصحيح هندسي ميپردازيم،از معادله كدازي داريمواكرومعادله ك- رابرتسون-فريدمن

   

  
  

  :  ميتوان نتيجه گرفت كه)6(از معادله

  
  :بدست مي آوريم) 7(واز معادله 

  
  :م خواهيم داشت را به صورت زير تعريف كني BوHاگر 

                          
  

به معادله فريدمن تعميم يافته كه به دليل حضور انحناي خارجي تغيير ) 5(هاي حاصل شده در معادله Qبا جايگذاري 
  :رسيم  مي،كرده است
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از . مي باشدابعاد بالاتر وناشي از هندسه ميبينيم كه ترم اصلاح شده در معادله فريدمن دقيقا مولفه اي از انحناي عرضي

نسبت  تكانه مربوط به سيال كامل را به آن-نيم يك تانسور انرژيا صفر است ميتوQ  آنجايي كه مشتق كواريانت 
   :دهيم

  

  
  

  :بنابراين خواهيم داشت

  
  : در آن بدست مي آوريم و جايگذاري Q محاسبه از

  
  :بدست مي آوريم) 10(بطه ادله حالت ذيل واستفاده از رامعبا فرض 

 
  

 يكي از كانديدهاي پديدار شناسي براي انرژي تاريك مي xمربوط به ماده رابطه  مشابه با b(t)رابطه بدست آمده براي 
  : به راحتي قابل حل مي باشداين معادله را ثابت فرض كنيم،اگر در اين معادله .باشد

  
  ميتوان )8(له فريدمن تعميم يافتهمعادبا قرار دادن اين رابطه در

   : و پارامتر كاهنده را محاسبه نمود a(t)پارامتر مقياس كيهان
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                                     :نده ابه صورت مقابل برآورد كردرابراي رسيدن به مشاهدات رصدي كنوني

                                                                                                           
  : گالي انرژي تاريك بدين صورت حاصل خواهد شد،چ)11( در معادلهبا قراردادن 

  
ب تند شونده كيهان دست پيدا پس ديديم كه درنهايت توانستيم با استفاده از اين ديدگاه به انرژي تاريك و شتا

  ]3[.كنيم
 )2(و) 1( دو نمودار  را به ترتيب باو شتاب تند شونده آن a(t)  بر حسب پارامتر مقياسيتوان تحول كيهان مادر انته

  :]3[نشان داد

      
      qشتاب عالم برحسب ):2(نمودار              a(t)برحسب عالمتحول ):1(نمودار

  نتيجه گيري
،به تصحيحات هندسي در معادلات فريدمن تعميم روي شامهير كردن معادلات انيشتن پنج بعدي برمقاله با تصودر اين 

از آنجايي كه توانستيم به اين تصحيحات تانسورانرزي تكانه اي نسبت دهيم،انرژِ تاريك و . يافته دست پيدا كرديم
  .شتاب عالم را تفسيرنماييم

  
  ها مرجع

1. Joshua A. Frieman, Michael S. Turner, Dragan Huterer ; (2008) ; (astro-
ph/0803.0982v1). 

2. M. D. Maia, E. M. Monte, J. M. F. Maia; (2002); (arXiv:gr-qc/0208223v1)  
3. M.Heydari-fard,M.Shirazi,S.Jalalzadeh and H.R.Sepangi; (2007); (arXiv:gr-

qc/0607067v3). 
4. J. Ponce de Leon; (2002); (arXiv:gr-qc/0207001v3). 
5. M. D. Maia;  (2004); (arXiv:gr-qc/0401032v2) 
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  تابع توزيع تعميم يافته تله پاول در فضاي فاز گسترش يافته

  1کامران، احمدي 1 فاطمه، طاعتي 1سعيد، طالبي مطلق
  کرج-مشکين دشت - پژوهشگاه مواد و انژي1

 

  چكيده
منظور تابع توزيع تعميم براي اين اين . ايماي بدام افتاده در تله پاول را در فضاي فاز گسترش يافته مورد مطالعه قرار دادهرفتار ذره

دهد نتايج ما نشان مي. اي که در اين پتانسيل به دام افتاده است را بدست اورده ايميافته در فضاي فاز گسترش يافته را براي ذره
رفتار شود که اين بيانگر اي شامل مقادير منفي براي حالت پايه و حالت همدوس ميقسمت حقيقي تابع توزيع تعميم يافته چنين ذره

  .انتومي چنين ذره اي است.کو
 

  قدمهم
اي است که براي بررسي و مطالعه رفتار کوانتومي ذرات چه بصورت نظري و چه به دام انداختن ذرات مساله     

  در واقع براي بررسي رفتار کوانتومي يک تک ذره ابتدا بايست چنين . بصورت تجربي مورد علاقه فيزيکدانان است
  . ]3-1[هاي به دام انداختن ذرات، تله پاول استيکي از راه کار. به دام انداخته شود تلهک ي ذره اي در

  
  تله پاول

گيرد به شکل يک پتانسيل وابسته به زمان که براي به دام انداختن يک ذره در تله پاول مورد استفاده قرار مي     
معادله حرکت سه بعدي ذره به دام افتاده قابل . است لحظات يدر تمام براي هر سه مختصه دکارتي دو پتانسيل درجه

توان يرا م يان ذرهيچن يلتونيهام. جدا شدن به سه معادله يک بعدي نوسانگر هماهنگ با بسامد وابسته به زمان است
  .]3و1[ر نوشتيبه صورت ز

)1                               (                            ( )2 2 21 1
2 2

H p t qω= +  

). اندت و تکانه هستند که به شکل بدون بعد انتخاب شدهيموقع ياپراتورها pو  qکه  )tω  بسامد وابسطه به زمان
  .شوداعمال مير ياست که به شکل ز

)2                                  (                         ( ) ( )2 2 cos 2t a b tω = +  
ويژه تابع اين هاميلتوني با انتخاب عملگرهاي آشناي بالابرنده و  .شونديتله مشخص م يتوسط پارامترها bو  aکه 

  .آيندپايين آورنده به شکل زير بدست مي
 )3                       (                      ( ) ( ) ( ) ( ) ( ) ( )†ˆ ˆ,

2 2
i iA t t p t q A t t p t qε ε ε ε∗ ∗−  =  −  = −   & &  

)که  )tε و ياست که در معادله مات يتابع مختلط( ) ( ) ( )2 0t t tε ω ε+   .کنديصدق م &&=
  ]3[م داشتيت خواهيموقع يتابع موج در فضا يشکل عموم يبرا

)4                     (              ( )
( )

( )
( ) ( )

( )
( )

2
2

4
1 1 1, exp

22 !

n

n nn

t tq iq t H q
t ttt n

ε ε
ψ

ε εεπ ε

∗     
=      

         

&  

  مير بدست آورديتکانه را به شکل ز يز تابع موج فضايون
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)5                     (              ( )
( )

( )
( ) ( )

( )
( )

2
2

4
1 1 1, exp

22 !

n

n nn

t tp ip t H p
t ttt n

ε ε
φ

ε εεπ ε

∗     
= −     

         

&
& &&&

  

  .است nت مرتبه يهرم ياچندجمله nHکه 
  

  ديناميک در فضاي فاز

  :ميکنيف مير تعريافته به شکل زيگسترش  يک لاگرانژي     
)6                     (              ( ) ( ) ( ), , , , ,q pL q q p p qp qp L q q L p p= − − + +& & & & & &  

dqqکه 
dt

dpp و &=
dt

-توان تکانهيم .استتکانه  ياز فضا يلاگرانژ pLوت يموقع ياز فضا يلاگرانژ qL .است &=

افته را به شکل يگسترش  يها
q

q
L L p
q q

π
∂ ∂

= = −
∂ ∂& &

و  
q

p
L L q
p p

π
∂ ∂

= = −
∂ ∂& &

ن يه بر ايبا تک. ف کرديتعر 

  :ر را داشتيز يافتهيگسترش  يلتونيتوان هاميها مفيتعر
)7            (              ( ) ( ) ( )

1

1, , , , ,
!

n n
n n

q p q p q pn n
n

H HH q p H q p H q p
n p q

π π π π π π
=

 ∂ ∂
= + − + = − 

∂ ∂  
∑  

,را با انتخاب  يلتونين هاميتوان ايم ,q pq p iπ π   = =     و[ ], , , , 0p q q pq p q pπ π π π     = = = =      

)نگرگونه به صورت يشرود معادله. ]4[زه کرديکوانت ), , ,q pi H q p
t
χ

π π χ
∂

=
∂

ن يژه تابع ايو χ. خواهد شد 
pQبا انتخاب را افتهيفاز گسترش  يک در فضايلات کانونيتوان تبديم. معادله است q γπ= + ،Q qπΠ = ،

qP p γπ= Pو  + pπΠ   .ميه باشاشتد =

  :]4[ر خواهد بوديل شده به صورت زيتبد يلتونيهامژه تابع يو
)8            (                        ( ) ˆ, , (1 ) ipq p t q q e dτ

γχ γτ ρ γ τ τ
∞

−∞
= − + −∫  

ρ̂که  ψ ψ= 4[کندير صدق ميز ونهنگرگيژه تابع در معادله شرودين ويا. است[:  

)9            (                        
( ) ( ) ( ) ( )

( ) ( ) ( ) ( )

2

2

1

, , 1 2
, , , ,

2

1
, ,

!

n n n n
n

n n
n

i q p t
q p t ip q p t

t qq

Vi q p t
n q p

γ
γ γ

γ

χ γ
χ χ

γ γ
χ

∞

=

∂ − ∂ ∂
= − −

∂ ∂∂

− − − ∂ ∂
+ −

∂ ∂
∑

  

=1γبراي مقدار  .ميناميافته ميم يع تعميرا تابع توز γχژه تابعين ويا
2

تابع توزيع تعميم يافته تبديل به تابع توزيع  
  .   شودويگنر مي

  
  تله پاول يافته برايم يع تعميتابع توز

     γχ ر خواهد بوديل تله پاول به شکل زيپتانس يبرا:  
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,1γ=0هاي حالت تابع توزيع تعميم يافته براي
2

  :آيدبه شکل زير به دست مي 
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   .لاگر است n مرتبه يچند جمله ا nL که
      

  توزيع تعميم يافته براي حالت همدوس تله پاولتابع 
تابع موج حالت . ل تله پاول بدست آورديه پتانسيحالت پا يک انتقال بر رويتوان به کمک يحالت همدوس را م     

  :]2[ر استيهمدوس به شکل ز
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  :آيدتابع توزيع تعميم يافته براي حالت همدوس پتانسيل تله پاول به شکل زير بدست مي
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تابع توزيع ويگنر و تابع . اي بدست آورده شدبراي اين منظور تابع توزيع تعميم يافته را براي چنين ذره. قرار داده شد
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 χنشانگر اين واقعيت است که براي حالت پايه و حالت همدوس ذره در پتانسيل تله پاول قسمت حقيقي تابع توضيع 
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Polarization of nucleonic matter and magnetic field of neutron stars

M. Bigdeli and S. Zare
1Department of Physics, Zanjan University, P.O. Box 45195-313, Zanjan, Iran

In this paper we consider the nuclear physics point of view about the magnetic field of neutron
stars. A comparison is also made between results of different methods.

I. INTRODUCTION

It has been well known that the neutron stars (NSs)
observed as radio pulsars (with have very high spin-down
rates) and magnetars (gamma-ray sources) which are
possessing strong magnetic field about B = 1012 and
1015G on their surfaces [1,2]. Our current knowledge of
neutron star magnetic field are largely biased on indirect
in inferences, but recently, scientists measure the mag-
netic field of neutron star directly.

The origin of this magnetic field is an open problem for
astrophysics and scientists. The present understanding
which mechanism generate such strong magnetic fields
in neutron star is still far from being complete and there
is no general consensus regarding about that mechanism.

There exist several possible origins which have been
discussed for the generating a magnetic field of pulsars,

1. The traditional fossil field hypothesis, also called
flux conservation (FC) suggests that the magnetic
field is inherited from the progenitor, with mag-
netic flux conserved and field amplified during core
collapse (∼ 1010 G )

2. Magnetic field may be generated by a convective
dynamo (CD) in the first ∼ 10 seconds of a proto-
neutron star. in principle, the maximum field
achievable is either B ∝

√
4πρvcon ∼ 4 × 1015 G

( convective eddy speed vcon ∼ 103 kms−3) or
B ∝

√
4πρR∆ω ∼ 2× 1017 G (for differential rota-

tion ∆ω ∼ 2π
(1ms) ) [3].

3. The pulsars as rotating magnetic dipole moments
emitting magnetic dipole radiation (MDR). con-
sider a rotating neutron star with a radius a and
angular velocity ω,

B =

√
−6Ic3ω̇
a6ω3

' 1.3× 1019G

√
ω̇

ω3
(1)

for Crap pulsar with ω = 209.3s−1 and ω̇ ≈ 10−8

the magnetic field becomes B ≈ 4.1× 1012G.

4. Thermomagnetic (TM) effect in the neutron star
crust. It capable of producing large-scale fields
stronger than 1012 G [4].

5. Nuclear physics (NP) point of view , which is pre-
dict the possibility of the existence of a phase tran-
sition to a ferromagnetic stat in neutron star mat-
ter.

In this article we calculate magnetic field using mag-
netization of matter.

II. FORMALISM

We consider the neutron star as a rotating magnetic
sphere with angular velocity ω and radius a. The mag-
netic fields in the outside of star are as follows,

Br =
2
3
µ◦M

a3

r3
(cosα cos θ + sinα sin θ cos(ϕ− ωt))

Bθ =
1
3
µ◦M

a3

r3
(cosα sin θ − sinα cos θ cos(ϕ− ωt))

Bϕ =
1
3
µ◦M

a3

r3
(sinα sin(ϕ− ωt)) (2)

where r is the distance from center of star, M is magne-
tization of the nucleonic matter and the direction of M
be inclined at an angle α to rotation axis.

Neutron star matter is an infinite system composed of
neutrons, protons (nucleonic matter) and leptons. The
magnetization of nucleonic matter is given by

M = ρ
[
δn(

1 + β

2
)µn + δp(

1− β

2
)µp

]
(3)

where µn(µp) is magnetic moment of neutron (proton)
and δn(δp) the spin polarization of the neutrons (pro-
tons),

δp =
ρ
(↑)
p − ρ

(↓)
p

ρp
, δn =

ρ
(↑)
n − ρ

(↓)
n

ρn
(4)

In above equation β is the isospin asymmetry parameter
is defined as,

β =
ρn − ρp

ρ
(5)

The possibility occurrence of spontaneous appearance
of spin-polarized states in nuclear matter has been stud-
ied by several authors [5–11]. In most calculation, the nu-
cleon matter is stable against the phase transition. some

1
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TABLE I. Threshold density for the Kaon condensation

Method FC DC MDR TD NP

B(G) ≈ 1010 1015 − 1017 ' 1012 ≥ 1012 1015 − 1017

calculation which is considered within the framework of
a Fermi liquid theory with the effective D1S Gogny and
Skyrme (SKM∗, SGII potentails) effective interactions
shows the possibility of ferromagnetic (neutron and pro-
ton spins aligned parallel ) and anti-ferromagnetic (neu-
tron and proton spins aligned unparallel ) phase tran-
sitions in symmetric nuclear matter (β = 0) [5]. It
has been shown fully ferromagnetically polarized matter
(δp = δn = 1) is formed at at density ρ ≈ 0.425fm−3 and
fully anti-ferromagnetically polarized matter (δp = δn =
−1) is formed at at density ρ ≈ 0.725fm−3. This value of
polarization and density leads to magnetic field becomes
about BFM = 1.18 and 1.6× 1016 G and BAFM = 1.08
1.716 × 1017 G for SKM∗, SGII potentials,respectively.
We now consider neutron star as paramagnetic sphere in
the strong magnetic field. Here, the neutron star matter
is approximated by pure neutron matter, at zero tem-
perature. In presence of a magnetic field the energy per
particle of the neutron matter is,

E(ρ, δn) = E(ρ, 0) + E1(ρ)δ2n − µnδH. (6)

where
[
E1(ρ) = E(ρ, δn = 1) − E(ρ, δn = 0)

]
H=0

in
absence of magnetic field. We calculate the total energy
per neutron E(ρ, δ) using the LOCV method as follows
[10,11]. We consider a cluster expansion of the energy
functional up to the two-body term,

E(ρ, δ)|H=0 =
1
A

〈ψ|H|ψ〉
〈ψ|ψ〉

= E1 + E2 (7)

The one-body term E1 is kinetic energy of polarized neu-
tron matter and E2 the two-body energy.

By the minimization of the energy of neutron mat-
ter Eq.6 with respect to the polarizations, δn, we can
compute a magnetic susceptibility χ = µ2

nρ/2E1(ρ). For
example at density ρ = 0.5 magnetic susceptibility be-
comes χ = 1.42 × 105. Finally the magnetic field due
to paramagnetic matter in the outside of star takes the
form,

Br = H(
χ

χ+ 3
)
a3

r3
(cosα cos θ + sinα sin θ cos(ϕ− ωt))

Bθ = H(
χ

χ+ 3
)
a3

r3
(cosα sin θ − sinα cos θ cos(ϕ− ωt))

Bϕ = H(
χ

χ+ 3
)
a3

r3
(sinα sin(ϕ− ωt)) (8)

III. RESULTS AND DISCUSSION

The result of our investigation for magnetic field and
those of others have been showed in table 1. As can see
from this table the value of magnetic field due to different
model are not in agreement with each others and the
result of DC and NP calculation are greater than those
of others.
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źŤƯřŹŚě�Śƿ�šřŹŷ�ŵřŶƘţ Ne �ƖŝŚţ�Żř�ƵŶƯō�ŢſŶŝ�ŹřŶƤƯ�Śŝ�ƖŝŚţ�ƶſ�źƷ�įřźŝ�� ۲Hillas��ƵŶƃ�ƁŹŚưƃ�šřŹŷ�ŵřŶƘţ�ƶĩźƷ��řŹ�ƲưƸŝ
��Ŷƴĩ�İƯ�ƶŞſŚŰƯ�ŚĪǀſŹƺĩ�Źŵ�ŵƺƃ�İƯ�ƶƀƿŚƤƯ  

ƪǀƬŰţ�Żř�ƪƇŚů�ŪƿŚŤƳ�ƶƀƿŚƤƯ�ƖŝŚţ�ƶſ šƹŚƠŤƯ�įŚƷżĩźƯ�Żř�ƶƬƇŚƟ�Źŵ :  

�įř�źŝ�ƶŤƟźĭ�šŹƺƇ�įŚƷ�ƪǀƬŰţ�Źŵ�źƷ�įĥźƳř�ƵŻŚŝ�Źŵ�ƖŝŚţ�ƶſƵŶƃ�źĩŷřŹ�ƶǀƫƹř�šřŹŷ�ƕƺƳ����ƮǀŤƟźĭ�źƔƳ�Źŵ�İƳƺţƹźě�ƹ�İƳƺţƺƟ
ƹ ��ƮƿŵƺưƳ�źƔƴƟźƇ�İƳƺţƹźě�šřŹŷ�ŢŞƀƳ�ƶŝ�ƱŚƃŵřŶƘţ�Ʊŵƺŝ�Ʈĩ�ŢƬƘŝ�İƳƹŹŵŚƷ�šřŹŷ�źĮƿŵ�ŻřįŚƷŹřŵƺưƳ��ƵŹŚưƃ۱��Śţ۴�įřźŝ��

�įŚƷ� ƶƿřŹō۴�İƿŚţ� ��İƳƺţƺƟ� ƹ�İƳƺţƹźě�šřŹŷ�įřźŝšƹŚƠŤƯ�įŚƷ�įĥźƳř� Źŵ�Ư� Żř� ƶƬƇŚƟ� ŹŚƸģ� Źŵ� ƶĩ�Źřźƣ�ƮƷ� ƶŝ�ŢŞƀƳ� żĩź
ƶŤƟźĭ ŶƳř��İƯ�ŶƴƃŚŝ .�Żř�źŤưĩ�ƶƬƇŚƟ� Źŵ۸�źŤƯ��ƶƬǀſƺŝ� ƵŶƃ� Ƶŵřŵ�ŹřŶƤƯ�Żř�ƲưƸŝ�żĩźƯ�ƶŝ�İĪƿŵżƳ�ŢƬƘŝ�šřŹŷ�ƁŹŚưƃ�ŵřŶƘţ

ƶƬƇŚƟ�Źŵ��ŶƳŵźĮǀƯ�ƝŸů�ŢƬƗ�ƲǀưƸŝ�ƹ�ŵƹźǀƯ�źţřźƟ�ŹŚǀƀŝ�ŚĪǀſŹƺĩ��Żř�źţŹƹŵ�ŚƷ�ƶƿřŹō�żĩźƯ�ƶĩ�ƾƿŚƷ۱۶���ŶƴŤƀƷ�ƮƷ�Żř�źŤƯ
�Ŷǀƣ�ƮƷ�ŚƷ�ƶƬƇŚƟ�Ʊō�ƲƿřźŝŚƴŝ�ŢƀǀƳ�ƶūƺţ�ƪŝŚƣ�šřŹŷ�ƁŹŚưƃƵŶƿŵźĮƳ���ŶƳř  

ř�ƭřŶĩ�źƷİƯ�İŰǀŰƇ�įŚƷ�ƲưƸŝ�ŵřŶƘţ�ƝźƘƯ�źƿŻ�įŚƷŹřŵƺưƳ�Źŵ�ŚƷ�ƶƬǀƯ�Ż�İƯ�ŢſŶŝ�Ɩŝřƺţ�Żř�ƭřŶĩ�źƷ�Żř�ƶĩ�ŶƴƃŚŝ��Ŷƴƿō  

  
�ŹřŵƺưƳ۱�ŵřŶƘţ�ƶƀƿŚƤƯ�įŚƷ�ƲưƸŝ�ƁŹŚưƃ�ƩƺŞƣ�ƪŝŚƣ�Ɩŝřƺţ�įřźŝ ƞƬŤŴƯ -��įĥźƳř�ƵŻŚŝ�Źŵ�Ʊƺţƹźě�ƶǀƫƹř�ƵŹŷ۱۰۱۵  
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ŹřŵƺưƳç���ŵřŶƘţ�ƶƀƿŚƤƯįŚƷ�ƲưƸŝ�ƁŹŚưƃ�ƩƺŞƣ�ƪŝŚƣ�Ɩŝřƺţ�įřźŝ�ƞƬŤŴƯ�-�ƱƺţƺƟ�ƶǀƫƹř�ƵŹŷ��įĥźƳř�ƵŻŚŝ�Źŵæåæê  

  
�ŹřŵƺưƳè���ŵřŶƘţ�ƶƀƿŚƤƯįŚƷ�ƲưƸŝ�ƁŹŚưƃ�ƩƺŞƣ�ƪŝŚƣ�Ɩŝřƺţ�įřźŝ�ƞƬŤŴƯ�-�Ʊƺţƹźě�ƶǀƫƹř�ƵŹŷ��įĥźƳř�ƵŻŚŝ�Źŵæåæë  

  
�ŹřŵƺưƳé���ŵřŶƘţ�ƶƀƿŚƤƯįŚƷ�ƲưƸŝ�ƁŹŚưƃ�ƩƺŞƣ�ƪŝŚƣ�Ɩŝřƺţ�įřźŝ�ƞƬŤŴƯ�-�ƱƺţƺƟ�ƶǀƫƹř�ƵŹŷ��įĥźƳř�ƵŻŚŝ�Źŵæåæë  

�ƵŶƃ�ƁŹŚưƃ�šřŹŷ�ŵřŶƘţ�įŚƐų�ƲǀưŴţ�İſŹźŝ�Żř�įř�ƶƳƺưƳ� 

ƩƹŶūæ��ǀưŴţšřŹŷ�ƁŹŚưƃ�įŚƐų�Ʋ�İƳƺţƺƟ��ƶƿřŹō�įřźŝé��ƶƬƇŚƟ�Źŵ�İƿŚţææ�żĩźƯ�Żř�įźŤƯ  
Linsley Logutin NKG  ŚƐų�ƲǀưŴţ  įĥźƳř  

æåë
è  æåë
è  æåë
è  ܰܿݎ݋തതതതതതത ± οܰܿݎ݋  æåæê  

æåì
æ�ì  æåî
ç�è  æåææ  ܰ݁ݐݏതതതതതത± οܰ݁ݐݏ  æåæê  

æåì  æåì  æåì  ܰܿݎ݋തതതതതതത ± οܰܿݎ݋  æåæë  

æåí
æ�ç  æåî  æåî
è�í  ܰ݁ݐݏതതതതതത± οܰ݁ݐݏ  æåæë  
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ƩƹŶū۲ .ǀưŴţšřŹŷ�ƁŹŚưƃ�įŚƐų�Ʋ İƳƺţƺƟ��ƶƿřŹō�įřźŝ۴��ƶƬƇŚƟ�Źŵ�İƿŚţ۱۱�żĩźƯ�Żř�įźŤƯ  
Linsley Logutin NKG  ŚƐų�ƲǀưŴţ  įĥźƳř  
  ۱۰۱۵  ݎ݋ܿܰ∆ ± തതതതതതതݎ݋ܿܰ  ۱۰۶  ۱۰۶  ۱۰۶

  ۱۰۱۵  ݐݏ݁ܰ∆ ±തതതതതതݐݏ݁ܰ  ۱۰۱۲  ۴*۱۰۱۰  ۳.۵*۱۰۸

  ۱۰۱۶  ݎ݋ܿܰ∆ ± തതതതതതതݎ݋ܿܰ  ۲*۱۰۶  ۲*۱۰۶  ۲*۱۰۶

  ۱۰۱۶  ݐݏ݁ܰ∆ ±തതതതതതݐݏ݁ܰ  ۱.۱*۱۰۱۱  ۲.۵*۱۰۹  ۱.۵*۱۰۷

  

Ŷū�Źŵ�ƶĩ�ƶƳƺĭ�ƱŚưƷř�Ʃƹ۱��ƹ۲ �ƩƹŶū��šřŹŷ�įźǀĭ�ƵŻřŶƳř�įŚƐų�ƶŞſŚŰƯ(İƯ�ƵŶƷŚƄƯ��ƖŝŚţ�įřźŝ�ŵƺƃLinsley��įŚƐų
źŤưĩ�źĮƿŵ�ƖŝŚţ�ƹŵ�Żř�šřŹŷ�ƁŹŚưƃ�İƯ�ŚĪǀſŹƺĩ�įŚƐų�ƶŞſŚŰƯ�Żř�ƵŶƯō�ŢſŶŝ�źƿŵŚƤƯ�ƶŝ�źţ�ĨƿŵżƳ�ƹ��ŶƃŚŝ  

įźǀĭ�ƶŬǀŤƳ:  

�ƶƀƿŚƤƯ�ŻřNe  ŚƷ�ƲưƸŝ�ƪǀƬŰţ�Żř�ƪƇŚů��ŚŝNe ��įĥźƳř�ƵŻŚŝ�Źŵ�ŚĪǀſŹƺĩ�Żř�ƪƇŚů۱۰۱۵�� Śţ۱۰۱۶��İƿŚƷ�ƲưƸŝ�įřźŝ�ŪƿŚŤƳ�ƲƿźŤƸŝ� �
� ƖŝŚţ� ƶƬǀſƺŝ� ƶĩ� ŶƯō�ŢſŶŝLinsley  ƶŞſŚŰƯ�ŻřŶƳř� İſŹźŝ� ƶŝ� ŚƸƴţ� ƶĩ� İƳŚƯŻ� ƲƿřźŝŚƴŝ� �ŶƳƺƃ�İƯ�ŻŚſŹŚĪƃō� ƶŝ� ƵŶǀſŹ�įŚƷ� ƲưƸŝ� Ƶ

İƯ �ƮƿŻřŵźěİƯ �ƖŝŚţ�Żř�źŤŞſŚƴƯ�įŚƸŝřƺū�ƱŵŹƹō�ŢſŶŝ�įřźŝ�ƮǀƳřƺţLinsley���Śŝ�ƱŚƴǀưƏř�ŵŹƺƯ�ƖŝŚţ�Ĩƿ�ƱřƺƴƘŝŶƇŹŵ��źŤưĩ�įŚƐųįřźŝ�
ƮǀƿŚưƳ�ƵŵŚƠŤſř�šřŹŷ�ŵřŶƘţ�ƁŹŚưƃ .�ƖŝŚţ�ŶƃŚŝ�źţǇŚŝ�įĥźƳř�ƶģ�źƷLinsley��ƁŹŚưƃ�Źŵ�źŤưĩ�įŚƐų�Śŝ�řŹ�įźŤƄǀŝ�įŚƷ�ƲưƸŝ�ŵřŶƘţ�żǀƳ

�Ŷƴĩ�İƯ�ƶŞſŚŰƯ  

ưƸŝ�įřźŝ�ƲǀƴĤưƷ�ƖŝŚţ�ľŚŞƫŚƛ�ŚƸƳō�İƋźƗ�ƖƿŻƺţ�ƖŝŚţ�ƶŞſŚŰƯ�Źŵ�ƶĩ�İƳƺţƺƟ�įŚƷ�ƲNKG��ŚƿLogutin ��ƖƿŻƺţ�ƖŝŚţ��ŵƺƃ�İƯ�ƵŵŚƠŤſř 

Logutin���ƶŝ NKG��įźţźŝ�ŪƿŚŤƳ�źŤƄǀŝ�ŢŰƇ�ŢƬƘŝ�ŵŹřŵ   

Ʋǀƴģ�ƬǀƬŰţİ�İƯ�řŹ��ƩŚŨƯ�ŹƺƐŝ��ŵřŵ�ƭŚŬƳř�ŶƳŹřŵ�Źřźƣ�ƮƸŝ�ŢŞƀƳ�İţƹŚƠŤƯ�įŚƷżĩźƯ�Żř��ƶƬƇŚƟ�Źŵ�ƶĩ�źŤƄǀŝ�įŚƷ�ƶƿřŹō�įřźŝ�Ʊřƺţ
�ƶƿřŹō�įřźŝ۹�ŪƿŚŤƳ�ƶŝ�ƶŝŚƃ�įŚƷ�įŻŚſ�ƶǀŞƃ�įƹŹ�źŝ�ƪǀƬŰţ�ŹřźĪţ�Śŝ�ƹ�İƘŝźƯ�İƳŚƯŶǀģ�Śŝ�İƿŚţ��ƶƫŚƤƯ�Ʋƿř�Źŵ�ƶĩ�ƶĤƳō�Śŝ�İƳŚƀĪƿ

�ƮǀſźǀƯ�Ŷƃ�źĩŷ  

ŚƷ�ƖūźƯ:  

1.Cosmic Rays and Particle Physics .Gaisser. K.T 

��&RUVLND�$��$�0RQWH�&DUOR�&RGH�WR�6LPXODWH�([WHQVLYH�$LU�6KRZHU��(corsika guide 67.5) 

3.Lateral Charged Particle Distribution Of Extensive Air Showers; Romantan Reports in physics, 
vol.59 , No.2 , P.311-321, 2007  

4. A Constradiction in The Concept of  Shower Age, H.Y .Dai, Y.D.He , A.X.Huo 
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هاي هندسی پارامتراز  تعیین برخی دریافته  رگرسیون تعمیم عصبیيشبکهکاربرد 

W UMa نوع  دوتاییهايسیستم

زهرا زراعتگريفاطمه
1

 عباس عابدي،
2 

، محسن فرشاد
3

،
 

محمود عبادیان
4  

2و1
 دانشگاه بیرجند، بیرجند، شوکت آباددانشکده علوم، ,گروه فیزیک

  4و3
  ی، دانشگاه بیرجند، بیرجند، شوکت آبادگروه برق، دانشکده مهندس

  چکیده

 میل : مانندW UMa  دوتایی گرفتیهايهاي هندسی سیستم پارامتر،یافتهعصبی مصنوعی رگرسیون تعمیم يدر این تحقیق با استفاده از شبکه

- ي حاصل از برازش یازده جملهفوریه ضرایب ،ي عصبیهاي ورودي شبکهداده. شوند، تعیین میq، و نسبت جرم، f، درجه تماس، iمداري، 

اي   10
2


)cos()( ial iنوع  گرفتی هايي دوتایی نوری بر منحنW UMaمنحنی هاي با استفاده ازآموزش شبکه .  می باشند 

هاي هندسی چهار این شبکه براي تعیین پارامتر. اند تولید شده با نظم خاص 2007   ویلسون دوینیLC ينوري صورت پذیرفته که با برنامه

ها سایرین از دیگر روش ونتایج با نتایجی که هکار گرفته شد بهXY Boo و AD Cnc ،RZ Com ،V839 Oph  دوتایی گرفتیسیستم

  .اند مقایسه شده استبدست آورده

  قدمهم

. دهدمیبه ما   ستاره ها را، شعاع و درخشندگی جرم مهمی از قبیلي ستارگان دوتایی گرفتی اطلاعاتمطالعه

-ي دوتاییهاي گرفتی باعث بهبود در مطالعههاي تحلیلی دوتاییها و کدهاي مشاهده، کامپیوترپیشرفت در تکنولوژي

 ي در دسترس هاهاي تکنولوژیکی اخیر یک انفجار واقعی را در کیفیت و مقدار دادهپیشرفت. هاي گرفتی شده است

 خودکار خواهد داشتبرنامه هاي تحلیل اندازي لمی از آنها نیاز به راهبرداري عروشن است که بهره. ایجاد کرده است

ي هوش مصنوعی اند که یکی از آنها پروژههاي محاسباتی انجام شدههاي مختلفی براي خودکار کردن ابزار پروژه.]1[

)EBAI (ي هزاران دوتایی ههاي دوتایی گرفتی از مشاهدبندي خواص مداري و فیزیکی سیستمباشد که براي دستهمی

Wهاي نوع  سیستمتعداد به دلیل بالا بودن ،هاي گرفتیاز میان دوتایی. ]2 [گرفتی انجام گرفته است UMa تعیین 

یافته براي خودکار کردن ي رگرسیون تعمیمن مقاله از شبکهبدین منظور در ای .]3 [خواص آنها براي ما مهم است

W نوع هاي نوري منحنیfي تماس، ، و درجهqنسبت جرم، ، i، شیب مداريهاي هندسی تعیین پارامتر UMa 

  .استفاده شده است

  محاسبات مدل

 چون دما تأثیر خیلی .]4 [است) 1973( شده مدل روسینسکی بکار گرفتههاي نوري  منحنیتحلیلمدلی که براي 

  با یک دماي پایهتوانندمی محاسبات ، داردW UMa هاي دوتایی تماسی نوعکمی روي شکل منحنی نوري سیستم

هاي دوتایی تماسی نوع  در واقع تغییرات روشنایی سیستم.ي بزرگی از دماهاي مؤثر قابل کاربرد باشندبراي مجموعه

W UMa ی  اثرات تاریکبه دلیل کوچکیتغییرات دماي مؤثر ) 1: ( به این دلیل کهوابسته است، عوامل هندسی به

 خاطر البیدوي همرفت کم مهم  به بزرگاثر بازتاب در زوایاي منفرجه) 2(، و ستهاي همرفت کوچک اگرانشی پوش

، و qنسبت جرم، ، iمیل مداري،  به طور تجربی تنها به سه پارامتر  این نوع دوتایی هاهاي نوريبنابراین منحنی. نیست

 W UMaهاي اي نوري سیستمهمنحنیدر این مدل به دلیل سینوسی بودن شکل  .]5[  وابسته هستندf تماس، يدرجه
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2

 ايیازده جمله آنها توسط يتحلیل فوریهبا   10
2


)cos()( ial iاستفاده از  تعیین ضرایب جملات می توان با و 

  . را تعیین کرد مورد نظر پارامترهاي هندسی6a و 2a ،4aضرایب 

  هاي عصبی مصنوعیشبکه

- باشد، هر لایه از تعدادي واحد لایه میچندي عصبی مصنوعی سیستمی متشکل از ، یک شبکهیک نگاه کلیدر 

این مقادیر از هر .  یک مقدار منفرد دارد نورونی هر واحدشود تشکیل شده است ورون نامیده میهاي مستقل که نو

دار شده و با عبور از یک تابع فعالیت انتشار ي بعدي با اتصالات وزنیهها در لاي واحدي جاري به همهواحد در لایه

 هاي گرفتی،ي دوتاییدر حوزه. اشدبدار شده میها روي اتصالات وزنشبکه تعیین وزنیک آموزش منظور از . دنیابمی

  .   ]6 [دننگاریهاي فیزیکی خروجی مهاي نوري ورودي را به مجموعه پارامترهاي عصبی مصنوعی منحنیشبکه

ي دوم لایه. باشندي خطی خاص میاي شعاعی و یک لایهي پایهیافته داراي یک لایههاي رگرسیون تعمیمشبکه

اي شعاعی به دلیل کاربرد هاي پایه شبکه.باشد داراي نورون میها به تعداد اعضاي بردار ورودي و هدفاین نوع شبکه

   .]7 [روندلایه به شمار میرون چندزیادشان مهمترین رقیب براي پرسپت

  سازيشبیه

 LC يي عصبی نیاز به منحنی هاي نوري زیادي با پارامترهاي معلوم می باشد، لذا از برنامهبراي آموزش شبکه

 هاي نوريي هندسی منحنیهاپارامتر. استفاده شده است مورد نظرهاي نوري براي تولید منحنی 2007ویلسون دوینی 

 جرم نسبتبراي 

1

2

m

m
q  1050 در محدوده ي  q/ 050 هايبا گام/q میل مداري ، برايi در محدوده ي 

 9030 i 50 با گام هاي/iدرجه تماس  و براي  درجهf  10در محدوده ي  f 10هاي  با گام/f 

و با پریود مداري /010هاي یکسان  با گامفاز مداري نمونه ،علاوه بر آن. به کار گرفته شدند LCدر ورودي 

موردي که محاسبات براي . اند بیان شدهl)(هاي شدت نسبی ها بر حسب واحدي روشنایی همه. انتخاب شدواحد 

KTTي خورشیدي با تر باشد یعنی دماهاي ردهشاخص effeff  674021 و 650021 / xxاند انجام شده .

براي . اندبه یک بهنجار شده) 75/0 و 25/0هاي فاز ( فازهاي مداري یک چهارمهاي نوري محاسبه شده در منحنی

 تغییر داده و LC يبرنامههاي ورودي را در فزار متلب نوشته شده که پارامترااي در نرمهاي نوري برنامهساخت منحنی

اي یازده جملهسري  و برازش برنامهپس از اجراي این   10

0
2 )cos()( ial i  ي آنها  ضرایب فوریه،هامنحنیبر

 حاصل از برازش آنها يو بزرگترین ضرایب فوریه  منحنی نوري تولید شد26،620در نهایت . آوردمی را به دست 

  .ي عصبی مصنوعی بکار گرفته شدزش شبکه براي آمو6a و a ،2a ،4a  ضرایبیعنی

-ختاري که براي وروديسا. اي استفاده شده استیافته به صورت زنجیره رگرسیون تعمیميجا از سه شبکهدر این

: باشدها در نظر گرفته شده است به این صورت میهاي شبکه
2

6

2

4

2

2

2 aaaa  ، aa /2 ،24 aa 46 و / aa /. 

ي اول به همراه ساختار تفاوتی که این سه شبکه با هم دارند در این است که میل مداري پس از خروج از شبکه

ي دوم به همراه  تماس هم بعد از خروج از شبکهيشود و درجهي دوم وارد میمذکور به شبکهي ضرایب فوریه

براي . ي سوم نسبت جرم خواهد بودخروجی شبکهشود و در نتیجه ي سوم وارد می به شبکهي دومهاي شبکهورودي

هاي نوري با میل مداري منحنی،آموزش شبکه 9050 i ي آموزش ها در مرحلهداده% 80 انتخاب و از این میان

  میل مداري،هاي هندسیتخمین پارامترنمودار ستونی خطاهاي مطلق . ي آزمون استفاده شدندآنها در مرحله% 20و 

-  آورده شده2 و 1هاي  به ترتیب در شکلهاي آموزش و آزمون توسط مدل عصبی در فازنسبت جرم و درجه تماس
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ADهاي هندسی چهار سیستم  حاصله براي تعیین پارامتر عصبیدر نهایت، مدل .اند Cnc ،RZ Com ،V839 Oph 

XYو  Booبراي ) 2007(توسط کیان هاي منحنی نوري که با استفاده از داده. کار گرفته شد بهAD Cnc زیانگ ،

V839براي ) 1989( نیارخوس ،RZ Comبراي ) 2004( Oph براي ) 1977( و وینکلرXY Boo  ،به دست آمده

شیب مداري، نسبت جرم و درجه تماس این سیستم ها که از این . اند رسم شده3 برازش شده در شکل هايمنحنی

  .  اند آورده شده1در جدول  جهت مقایسه  و مراجع مختلف استخراج شدهمقاله

  

  

  

  

  

  

XY Boo و AD Cnc ،RZ Com ،V839 Ophهاي  عصبی و کارهاي قبلی براي سیستممدلمقایسه ي عملکرد : 1جدول

Ref.  f  q  
i 

(degree)  
system

  مدل عصبی

]11[  

]12[  

]7[  

2/0  

14/0  

036/0  

08/0  

53/0  

625/0  

267/0  

775/0  

0/65  

1/65  

69/65  

57/65  

AD CnC

  مدل عصبی

]8[  

]13[  

2/0  

-  

2/0  

60/0  

  772/0 و 226/2

351/2  

3/82  

671/79  

40/81  

RZ Com  

  دل عصبیم

]14[  

3/0  

23/0  

35/0  

305/0  

8/80  

059/80  
V839 Oph  

  مدل عصبی

]15[  

9/0  

55/0  

10/0  

1855/0  

2/70  

69  
XY Boo  

  ي آموزشخطاي مطلق شبکه در مرحله: 1شکل 

ي آزمونخطاي مطلق شبکه در مرحله: 2شکل 

XY و AD Cnc ،RZ Com ،V839 Oph منحنی نوري  اي چهارهاي مشاهدهي فوریه بر دادهتطبیق سر: 3شکل  Boo
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   گیرينتیجه

-براي میل مداري در بازهمدل عصبی توسعه یافته شود که مطلق نتیجه گرفته میهاي مربوط به خطاهاي از نمودار     

 تقریباً 5/0 و 4/0هاي برابر  و همچنین براي درجه تماس7/0 تا 65/0ي  درجه و نسبت جرم در بازه5/82 تا 5/77ي 

 مقاله در رائه شده در این امدل عصبیها توسط  است، در نتیجه تعیین پارامترهاي سیستمبا خطاي کمی آموزش یافته

RZهاي شود که میل مداري براي سیستم مشاهده می1از جدول . تر خواهد بودي مذکور دقیقهابازه Com و XY

Boo درجه و براي دو سیستم 1 داراي خطاي AD Cnc و V839 Ophنسبت جرم براي . باشد بدون خطا می

ADهاي سیستم Cnc و RZ Com راي سیستم  خطا و ب1/0 دارايXY Boo و سیستم 08/0 داراي V839 Oph 

ADهاي درجه تماس براي سیستمهمچنین . باشد خطا می05/0 Cnc و V839 Oph خطا و سیستم 1/0 داراي RZ

Comبیشترین خطا در سیستم ضمن آنکه باشد،  بدون خطا میXY Boo لذا این نمونه . شوده می دید3/0  به مقدار

هاي دوتایی نوع هاي هندسی سیستمدر تخمین خودکار پارامتر را یافتهرگرسیون تعمیم عصبی گیري شبکه يها بکار

W UMa مورد تأیید قرار می دهند.
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 با استفاده W UMa نوع  دوتاییهايهاي هندسی سیستمپارامتراز تعیین برخی 

  پرسپترونعصبی ي شبکهاز 

زهرا زراعتگريفاطمه
1

 عباس عابدي،
2 

، محسن فرشاد
3

،
 

محمود عبادیان
4  

سمانه عباسی
5

، مرضیه مصطفایی
6

، بهجت زارعی
7

فخرالدین اکبریان ،
8

، محمد فرحی نژاد
9

9و8و7و6و5و2و1
 دانشگاه بیرجند، بیرجند، شوکت آباددانشکده علوم، ,زیکگروه فی

  4و3
  گروه برق، دانشکده مهندسی، دانشگاه بیرجند، بیرجند، شوکت آباد

  چکیده

این مدل  در.  پایه گذاري شده است W UMa  عیین پارامترهاي سیستم هاي دوتایی براي ت)1973(این تحقیق بر اساس مدل روسینسکی 

اي یازده جملهسري  ازش ضرایب حاصل از بر 
10

2


)cos()( ial i هاي راي تعیین پارامترب ها سیستم این  منحنی نوري بر

یک شبکه عصبی از   براي خودکار نمودن تعیین این پارامترها،.دوربه کار می f، و درجه تماس، q، نسبت جرم، i؛ میل مداري، هاهندسی آن

 از .استفاده شده است 2007WDکد  شده به کمک هاي نوري تولید منحنی ازآموزش این شبکهبراي . استفاده شده است  چند لایهپرسپترون

AB And ،ACهندسی سه سیستم هاي پارامتري نتایج این شبکه با نتایج سایر روش ها، جهت مقایسه Boo و VW Cep  تعیین و با نتایج

  .سایرین مقایسه شده است

  قدمهم

هاي آسمان به هایی است که در پیمایشدار کردن داده تحلیل و معنی، با آن روبرو هستنداي که منجمانمشکل تازه

و  ASAS، پیمایش EROSي ، پروژهOGLEي ، پروژه)SDSS( همچون پیمایش آسمان دیجیتال ،آینددست می

بیشتر از حجم داده این  .کنندترا بایت داده را جمع میچندین ها در هر شب این پیمایش. LSST تلسکوپ پیمایشی

ها منحنی نوري دوتایی ها شامل میلیوناین پیمایش. هاي قدیمی آنها را تحلیل کردکه بتوان با تکنیکاست حدي 

هایی که تاکنون یکی از پروژه. هاي موجود داردها نیاز به اتوماتیک کردن روشگرفتی جدید هستند، تحلیل این سیستم

ها  انواع دوتاییهايپارامترهاي عصبی را براي تعیین شبکه که است) EBAI(وعی ي هوش مصنانجام شده است پروژه

Wهاي  سیستم،هاي گرفتی از میان دوتایی.]1 [بردکار میبه UMa، براي تحقیق ساختار کهکشان خیلی  به این دلیل که

صنوعی، به عنوان یک رویکرد ي عصبی مبر این اساس در این مقاله از شبکه .]2 [اندمهم هستند مورد توجه بوده

 ،ي تماسو درجه ،i ،شیب مداري ،q ،هاي هندسی نسبت جرممرسوم و البته جدید، براي خودکار کردن تعیین پارامتر

f هايهاي نوري دوتاییمنحنی W UMa استفاده شده است.  

  محاسبات مدل

 چون دما ،بر این اساس. ]3 [است) 1973( مدل روسینسکی ،هاي نوري استفاده شدهمدلی که براي تولید منحنی

توانند براي  دارد محاسبات میW UMa هاي دوتایی تماسی نوع روي شکل منحنی نوري سیستم برتأثیر خیلی کمی

ي مربوط به ستارگان مجموعه(ي بزرگی از دماهاي مؤثر قابل کاربرد باشند، بنابراین یک مجموعه از دماها مجموعه

 عوامل ه کلاً بW UMaهاي دوتایی تماسی نوع در واقع تغییرات روشنایی سیستم. ندانتخاب شد) نوع خورشید

اثر بازتاب در ) 2(هاي همرفت کوچک است، و  پوشروياثرات تاریکی گرانشی ) 1: (زیرا ، استوابستههندسی 

ر تجربی تنها به سه هاي نوري به طوبنابراین منحنی.  خاطر البیدوي همرفت کم مهم نیست بهي بزرگزوایاي منفرجه

هاي نوري ي منحنی با تحلیل فوریه.]f] 4 ،، و درجه تماسi ،، میل مداريq ،پارامتر وابسته هستند، نسبت جرم

  .  را تعیین کرد رامترهاتوان این پامیبه دست آمده  6a و 2a ،4a و استفاده از ضرایب W UMaهاي سیستم
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  هاي عصبی مصنوعیشبکه

ي به هم پیوسته هاشوند و در لایهاي هستند که نورون نامیده میهاي عصبی مصنوعی متشکل از عناصر سادهشبکه

ها وننور. کننددار شده منتشر میها با اتصالات وزنها سیگنال را بین لایهاین نورون. کنندبا هم به طور موازي کار می

هاي ارتباطی حاضر اگر دو لایه از وزن. دهندهاي خروجی انجام میهاي ورودي به پارامتر غیر خطی را از دادهینگاشت

 از طریق یک تابع فعالیت غیر خطی که معمولاً ي شبکههاورودي. هاي مخفی داریمصورت لایهباشند در این

- انتشار می شبکهي خروجیهاي مخفی دیگر و در نهایت به لایههي مخفی و از آنجا به لایسیگموئیدي است به لایه

هاي عصبی ترین و در عین حال پرکاربردترین شبکهاز جمله قدیمی) MLP(شبکه عصبی پرسپترون چندلایه  .یابند

یک متدوالترین روش کلاس]. 5[نوع پیشخور است که قدرت تطبیق و تعمیم بالاي آن سالها قبل به اثبات رسیده است 

انتشار خطا است که اولین بار توسط رملهارت و همکارانش پیشنهاد شد  الگوریتم پسMLPآموزش شبکه عصبی 

]6.[   

براي ورودي شبکه از ضرایب . باشدانتشار می از نوع پس آموزش آنو MLPي مورد استفاده در اینجا شبکه

 هاي، پارامتر شبکههاي خروجی. استفاده شده استايهاي نوري با سري یازده جملهي حاصل از برازش منحنیفوریه

  . باشندمی f ،و درجه تماس ،q ، نسبت جرم،i ،میل مداريهندسی 

  سازيشبیه

  یک مقدار معین براياین کار با ورود. استفاده شده است 2007WD از کد نمونههاي نوري براي تولید منحنی

 نسبت جرم  هندسیهايپارامتر

1

2

m

m
q  میل مداري ،i و درجه تماس f به ترتیب با این مقادیر . صورت گرفته است

1050 هايدر بازه f/10درجه و q،50/i/050هاي گام  q/ ، 9030 i 10 و  f 

هاي نوري منحنی ، لذاباشدو با پریود مداري واحد می/010هاي یکسان  با گام فاز مداري نمونه.اندانتخاب شده

به یک ) 75/0 و 25/0هاي فاز(ي مداري هافاصله هستند که در یک چهارمي فازي هم نقطه100محاسبه شده شامل 

محاسبات براي موردي که . اند بیان شدهl)(هاي شدت نسبی احدها بر حسب وي روشناییهمه.  اندبهنجار شده

KTTي خورشیدي با تر باشد یعنی دماهاي ردهشاخص effeff  674021 و 650021 / xxبراي .. اند انجام شده

هاي  پارامتر بتواند متلب نوشته شده کهافزاراي در نرم برنامه2007WDهاي نوري با استفاده از کد ساخت منحنی

اي ها با استفاده از یازده جمله تغییر داده و پس از اجراي این کد و برازش منحنی2007WDورودي را در کد 

  10

0
2 )cos()( ial iو   منحنی نوري تولید شد26،620در نهایت . ي آنها را به دست آورد ضرایب فوریه

ي عصبی  براي آموزش شبکه6a و a ،2a ،4a  ضرایب حاصل از برازش آنها یعنیيبزرگترین ضرایب فوریه

  .ند شدبه کار گرفتهمصنوعی 

 یک دارايي اول شبکه. باشداي می متشکل از سه شبکه عصبی پرسپترون به صورت زنجیرهمورد استفادهي شبکه

 هاي این شبکه ورودي. است نورون 8ي مخفی متشکل از لایه
2

6

2

4

2

2

2 aaaa  ، aa /2 ،24 aa 46 و / aa / 

- باشد و ورودي نورون می10 و 5ي مخفی به ترتیب داراي ي دوم با دو لایهشبکه. iداري هستند و خروجی آن میل م

 سومین شبکه . نسبت جرمخروجی آني میل مداري هستند و ي قبل به اضافههاي شبکههاي این شبکه همان ورودي

ي نسبت ي دوم به اضافهکههاي شبها همان وروديورودي. است نورون 10 و 5با ي مخفی به ترتیب لایه دوداراي 

هاي نوري با میل  منحنی،براي آموزش شبکه. باشد خروجی این شبکه می نیزجرم هستند و درجه تماس
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مداري 9050 iي آزمون آنها در مرحله% 20ي آموزش و  در مرحلههاداده% 80 ند و از این میاناه انتخاب شد

  میل مداري، نسبت جرم و درجه تماس،هاي هندسیتخمین پارامترمطلق ونی خطاهاي  ستهاينمودار. استفاده شدند

  . اند آورده شده2 و 1هاي ب در شکلبه ترتی هاي آموزش و آزمون شبکهدر فاز

  

  

  

  

  

  

  

  

  

VW Cepو  AB And ،AC Booهاي ي عصبی مصنوعی و کارهاي قبلی براي سیستممقایسه ي عملکرد شبکه: 2جدول 

کار گرفته  بهVW Cep و AB And ،AC Booهاي هندسی سه سیستم  حاصله براي تعیین پارامتري عصبیشبکه

و  AC Booبراي ) 1983(، شیون AB Andبراي  )1981(هاي منحنی نوري که توسط لیوانیوبا استفاده از داده. شد

Ref.  f  q  i (degree)  system
  مقادیر مربوط به این مقاله

]10[  

]11[  

1/0  

-  

24/0  

43/0  

68/0  

56/0  

5/89  

83/80  

6/86  

AB And

  مقادیر مربوط به این مقاله

] 12[  

]13[  

2/0  

09/0  

06/0  

29/0  

31/0  

28/0  

7/85  

6/82  

47/85  

AC Boo  

  مقادیر مربوط به این مقاله

]14[  

2/0  

05/0  

25/0  

27/0  

9/66  

0/65  
VW Cep  

  ي آموزشخطاي مطلق شبکه در مرحله: 1شکل 

ي آزمونخطاي مطلق شبکه در مرحله: 2شکل 

AB And ،ACاي سه منحنی نوري  هاي مشاهدهتطبیق سري فوریه بر داده: 3 شکل Boo و VW Cep 
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 رسم 3 هاي برازش شده بر حسب فاز فتومتري در شکلمنحنیبه دست آمده،  VW Cepبراي ) 1984(نیارخوس 

  ،هاي به دست آمده توسط سایرین براي مقایسه با پارامتر،ي عصبی شبکهتخمین زده شده توسطهاي پارامتر .اندشده

  .ستا آورده شده) 2(در جدول 

  گیري نتیجه

مورد استفاده در این تحقیق   عصبی پرسپترونشبکه که دهد نشان میي مطلقهاي مربوط به خطاها نموداربررسی

 6/0 و 1/0هاي  درجه تماسبراي و 30/0 تا 25/0ي  درجه و نسبت جرم در بازه77 تا 72ي میل مداري در بازهبراي 

ي ارائه شده در  توسط شبکهي دوتاییها، در نتیجه تعیین پارامترهاي سیستم آموزش یافته است با خطاي کمتري8/0تا 

 AB سیستم  برايمیل مداري، شود مشاهده می1  همانطور که از جدول.تر خواهد بودي مذکور دقیقهاا در بازهجاین

And براي سیستم درجه،3 حدود  خطايداراي  VW Cep  سیستم درجه و2کمتر از  AC Boo باشدبدون خطا می ،

 AB Andنسبت جرم . با هم اختلاف دارند درجه 6 تا 3که مقادیر به دست آمده توسط سایرین هم حدود ضمن این

 در نهایت درجه .باشند بدون خطا میq براي 05/0هاي با توجه به گام VW Cepو  AC Boo، 13/0  خطايداراي

 بکارگیري این روشبا توجه به خطاهاي قابل قبول،  لذا .باشد می1/0 داراي خطاي  مزبورهر سه سیستمتماس براي 

   .را می توان تأیید نمود
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Taylor Expansion Analysis of Hubble Parameter in f(R) Gravity
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In this paper apply the ansatz parameterizations of the expansion history H(z)2 using three recent
published data sets consist of 157, 182 and 557 SuperNovae Ia (SNeIa). In particular we determine
the best fit values of their parameters. Here we show that this method may reconstruct modified
action of f(R) gravity theory, from an inverse solution approach.

I. INTRODUCTION

One of the fundamental goals of cosmology is the un-
derstanding of the global history of the universe. Using
more distant standard candles like SNeIa makes it pos-
sible to start seeing the varied effects of the expansion
history of the Universe. Such cosmological observations
have indicated [1] that the universe undergoes acceler-
ated expansion during recent redshift times. This accel-
erating expansion has been attributed to a dark energy
component with negative pressure which can induce re-
pulsive gravity and thus cause accelerated expansion [2]-
[5]. The simplest and most obvious candidate for this
dark energy is the cosmological constant with equation
of state ω = p/ρ = −1 [6]. The extremely fine tuned
value of the cosmological constant required to induce the
observed accelerated expansion has led to a variety of al-
ternative models where the dark energy component varies
with time. This physically motivated models include of
modified gravity, Chaplygin gas, Cardassian cosmology,
theories with cimpactified extra dimentions, braneworld
models etc, examine arbitrary parameterizations of the
expansion history H(z) and focus on maximizing the
quality of fit to the different data sets. Extending Gen-
eral Relativity, not giving up to its positive results, opens
the way to a large class of alternative theories of grav-
ity ranging from extra - dimensions [7] to nonminimally
coupled scalar fields [8, 9]. In particular, we will be in-
terested here in fourth order theories [10, 11] based on
replacing the scalar curvature R in the Hilbert–Einstein
action with a generic analytic function f(R) which should
be reconstructed starting from data and physically mo-
tivated issues. Also referred to as f(R) gravity, these
models have been shown to be able to both fit the cos-
mological data and evade the Solar System constraints in
several physically interesting cases [12–16].

II. MODIFIED FIELD EQUATIONS

The action of modified theory of gravity is given by

S =

∫
d4x
√
−g
[

1

2κ
f(R) + Lm

]
, (1)

∗ rsk@guilan.ac.ir

where Lm is the matter action such as radiation, bary-
onic matter, dark matter and so on which we do not
consider in field equation. In this work, we consider the
flat Friedmann Robertson Walker, (FRW) background,
so that the gravitational field equations for f(R) modi-
fied gravity are provided by the following form

− 3
ä

a
f ′ + 3

ȧ

a
Ṙf ′′ +

1

2
f = 0, (2)

[
ä

a
+ 2

ȧ2

a2
]f ′ − 2

ȧ

a
Ṙf ′′ − Ṙ2f ′′′ − R̈f ′′ − 1

2
f = 0. (3)

where the overdot denotes a derivative with respect t,
a(t) is the scale factor and H = ȧ(t)/a(t) is the Hub-
ble parameter. Eliminating f between Eqs. (2) and (3)
obtains:

[
ä

a
+ 2(

ȧ

a
)2]f ′ +

ȧ

a
Ṙf ′′ − R̈f ′′ − Ṙ2f ′′′ = 0. (4)

Which can be changed to the form of:

F̈ −HḞ + 2ḢF = 0, (5)

where F = df/dR. Eq. (5) is a second order differential
equation of F with respect to time, in which both of F
and H are undefined. The usual method to solve Eq.
(5) is based on definition of f(R). But in this paper we
would like to replace the variable of Eq. (5) by another
cosmic parameter which named redshift, z. Each red-
shift, z has an associated cosmic time t (the time when
objects observed with redshift z emitted their light), so
we can replace all the differentials with respect to t by z
via:

d

dt
=
da

dt

dz

da

d

dz
,

= −(1 + z)H(z)
d

dz
, (6)

where we use 1 + z = a0/a, and we consider a0 = 1, in
the present time. Now, we can replace the variable of Eq.
(5) from t to z by using Eq. (6), and we obtain a second
order differential equation for F with respect to z as:

F ′′ +
4H2 + (1 + z)H2′

2(1 + z)H2
F ′ − H2′

(1 + z)H2
F = 0. (7)

Solution of F (z) with given ansatz of H(z)2 may help us
to reconstruct modified action of f(R) gravity.

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۲۵۵

mailto:rsk@guilan.ac.ir


2

TABLE I. 157 SNeIa data sets
H(z)2 χ2

min χ2
min/dof Best fit parameters

1 + a1z 184.77 1.18 a1 = 1.50 ± 0.12

1 + a1z + a2z
2 174.06 1.12 a1 = 0.05+0.07

−0.05,a2 = 2.85+0.34
−0.36

1 + a1z + a2z
2 + a3z

3 173.36 1.13 a1 = −0.70 ± 0.20,a2 = 6.20 ± 0.20,a3 = −2.83+0.23
−0.17

III. OBSERVATIONAL ANALYSIS

Given a parameterizations H(z; a1, . . . , an) depending
on n parameters we can obtain the corresponding Hubble
free luminosity distance

Dth
L (z; a1, . . . , an) = (1 + z)

∫ z

0

dz′
H0

H(z′; a1, . . . , an)
.

(8)
Using the maximum likelihood technique we can

find the goodness of fit to the corresponding observed
Dobs
L (zi)(i = 1, . . . , N) coming from the SNeIa of the dif-

ferent data sets. The observational data of the different
data sets are presented as the apparent magnitudes m(z)
of the SNeIa with the corresponding redshifts z and 1σ
errors σm(z) [18]. The apparent magnitude is connected
to DL(z) as

m(z; a1, . . . , an) = M̄(M,H0)+5 log10(DL(z; a1, . . . , an)),
(9)

Where M̄ is the magnitude zero point offset and depends
on the absolute magnitude M and on the present Hubble
parameter H0 as

M̄ = M + 5 log10(
cH−1

0

Mpc
) + 25. (10)

Goodness of fit corresponding to any set of parameters
a1, . . . , an is determined by the probability distribution
of a1, . . . , an i.e.

P (M̄, a1, . . . , an) = N e−χ
2(M̄,a1,...,an)/2, (11)

where

χ2(M̄, a1, . . . , an) =
N∑
i=1

(mobs(zi)−mth(zi; M̄, a1, . . . , an))2

σ2
mobs(zi)

,

(12)
and N is a normalization factor.

It is straightforward to minimize χ2(a1, . . . , an) us-
ing packages like Mathematica [17] to find χ2(ā1, . . . , ān)
where χ2

min is the minimum obtained for the best fit pa-
rameter values ā1, . . . , ān. If χ2

min/(N − n) ≤ 1 the fit
is good and the data are consistent with the considered
model H(z; a1, . . . , an).

The variable χ2
min is random in the sense that it de-

pends on the random data set used. Its probability distri-
bution is a χ2 distribution for N − n degrees of freedom.
This implies that 68 percent of the random data sets will
give a χ2 such that

χ2(a1, . . . , an)− χ2(ā1, . . . , ān) ≤ ∆χ2
1σ(n), (13)

1parameter-557data
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FIG. 1. Redshift dependence of the equation of state param-
eter ω(z) for 1 parameter model 557 data. The thick curve
is the best fit and the dark regions represent the 1σ error
regions.
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FIG. 2. Redshift dependence of the equation of state param-
eter ω(z) for 2 parameters model 557 data. The thick curve
is the best fit and the dark regions represent the 1σ error
regions.

where ∆χ2
1σ(n) is 1 for n = 1, 2.3 for n = 2, 3.53 for

n = 3 and etc [18]. Thus equation defines closed ellip-
soidal surfaces around ā1, . . . , ān in the n dimensional
parameter space.

IV. TAYLOR EXPANSION ANALYSIS

Here we apply the above described maximum like-
lihood method using Gold [19] data sets consisting of
N = 157, Gold06 [20] data set consisting of N = 182
and Union2 [21] consisting of N = 557 SNeIa. The ob-
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TABLE II. 182 SNeIa data sets
H(z)2 χ2

min χ2
min/dof Best fit parameters

1 + a1z 168.52 0.93 a1 = 1.71 ± 0.09
1 + a1z + a2z

2 156.58 0.85 a1 = 0.24 ± 0.24,a2 = 2.59 ± 0.82

1 + a1z + a2z
2 + a3z

3 156.48 0.87 a1 = 0.52+0.17
−0.23,a2 = 1.30+0.19

−0.31,a3 = 1.19+0.20
−0.30

TABLE III. 557 SNeIa data sets
H(z)2 χ2

min χ2
min/dof Best fit parameters

1 + a1z 551.18 0.99 a1 = 1.33 ± 0.06

1 + a1z + a2z
2 542.94 0.98 a1 = 0.72+0.13

−0.11,a2 = 1.16+0.17
−028

1 + a1z + a2z
2 + a3z

3 541.81 0.98 a1 = 1.12+0.07
−0.12,a2 = −0.85 ± 0.05,a3 = 2.10+0.96

−0.10

3parameters-557data
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FIG. 3. Redshift dependence of the equation of state param-
eter ω(z) for 2 parameters model 557 data. The thick curve
is the best fit and the dark regions represent the 1σ error
regions.
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FIG. 4. Redshift dependence of the equation of state param-
eter for the cosmological anastz.

servational data consist ofN apparent magnitudesmi(zi)
and redshifts zi with their corresponding errors δmi. We
assume an arbitrary ansatz for H(z)2 which is Taylor
expansion around z = 0 as

H(z)2 = 1 + a1z + a2z
2 + a3z

3 + · · · , (14)

where

an =
1

n!

dnH2

dzn

∣∣∣∣
z=0

. (15)

The best fit values for the parameters a1, a2 and a3 are
found by minimizing the quantity of χ2(a1, a2, a3). We
consider three forms of H(z)2 as one parameter model:
H(z)2 = 1 + a1z, two parameters model: H(z)2 =
1 + a1z + a2z

2 and three parameters model: H(z)2 =
1 + a1z + a2z

2 + a3z
3. We have analyzed the best fit

parameters for all three models and we have found 1σ
errors of parameters. For example for three parameters
model using a dataset consisting of 557 SNeIa, we have
χ2
min = χ2(a1 = 1.1249, a2 = −0.8553, a3 = 2.1035) =

541.8124, which implies χ2
min/dof = 0.98. Since this

value of χ2
min/dof is smaller than 1 we conclude that the

model provided a good fit to the SNeIa data. The 1σ
errors on the predicted value of a1, a2, a3 are found by
solving the equation

χ2(a1(1σ), a2(1σ), a3(1σ))− χ2
min = ∆χ2

1σ(n = 3) = 3.53,
(16)

which leads to

a1 = 1.12+0.07
−0.12, a2 = −0.85+0.05

−0.05, a3 = 2.10+0.96
−0.10. (17)

In Tables (I-III) it is compared three predicted models
of H(z)2. The dark energy properties corresponding to
ansatz at best fit are described by the effective equation
of state parameter ω(z). The form of ω(z) defined as

ω(z) = −1 +
1 + z

3H2

dH2

dz
. (18)

Using the best fit form of ansatz in Eq. (18) we find the
predicted form of ω(z) which is plotted in Figs. (1-4)
along with the 1σ error regions for 557 data.
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V. RECONSTRUCTION OF f(R) ACTION

In the other word, we can ask, How can we reconstruct
the source action, f(R), from solutions which obtained
by a model of H2(z)? As a general method to reconstruct
the source action we calculate Ricci scalar from

R = 6(Ḣ + 2H2), (19)

and if we change the variable of this equation from time
to redshift to have

R(z) = 3[4H(z)2 − (1 + z)
dH(z)2

dz
]. (20)

Then we calculate the related source action az a function
of z via:

f(z) =

∫
df

dR

dR

dz
dz, (21)

or

f(z) = 3

∫
F (z)[3

dH(z)2

dz
− (1 + z)

d2H(z)2

dz2
]dz, (22)

Now, eliminating z between Eq. (20) and Eq. (22) will
generate the source action as a function of f with respect
toR. If have analytical solutions forH(z), R(z) and f(z),
we can expect to have an explicit f(R) actin, otherwise
the source action can only be calculated numerically.
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چکیده
اگر انرژي تاریک دینامیکی . شناسی نوین تعیین دقیق معادله حالت براي انرژي تاریک استیکی از اهداف اصلی کیهان

اي از تواند نشانهبدیهی مین تغییر غیرای. بدیهی با قرمزگرایی را نشان دهدباید یک تغییر غیرباشد شاخص باروتروپی 
بندادي داشته توانند رفتار غیرها میهاي اسکالر دینامیکی باشد و در بعضی موارد این میدانوابستگی انرژي تاریک به میدان

گسترش مشاهدات فعلی حاکی از انرژي تاریکی هستند که با یک فاز فانتومی در نزدیکی زمان ما). میدان فانتومی(باشند 
-دهیم که سادهدر این مقاله نشان می. کوشند این رفتار را شرح دهندهاي دینامیکی زیادي وجود دارند که میمدل. یابدمی

در نزدیکی زمان1e، و اینکه همیشه عبور از مرز)t)((شناسی متغیر است ترین انتخاب مدلی با جمله کیهان
لازم است تا مانع واگرایی افت tGG)(شدگی نیوتنی متغیر دهیم که جفتهمچنین نشان می. دهدما رخ می

.شودt)(وخیز
مقدمه

اند و گیري پارامترهاي کیهانی اختصاص یافتههاي آزمایشگاهی زیادي به اندازهدر چند سال گذشته فعالیت
هاي اسکالر دینامیکی ها شامل میداناین مدل.]1و2[انددر حمایت از حضور عنصر انرژي تاریک بدست دادهشواهدي

یک مدل انرژي تاریک عام به صورت وجود یک نوع شاره شرح .هاي فانتومی و غیره هستند، میدان)اتر و مانند آن(
، مشخص شده و در یک معادله حالت Dpو فشار Dشود که به وسیله چگالی انرژي بقادار داده می

DDDp با وجود مشکلات بسیار . ي اتر استیک درك رایج از انرژي تاریک ایده. ]3[شوند، به هم مربوط می
ش احتمالی انرژي تاریک با زمان هاي میدان اسکالر، آنها این مزیت را دارند که ممکن است به فهم گسترزیاد مدل

البته با (داشته باشیم ) در معادلات اینشتن(در این کار سعی بر این است که تعیین دقیقی از جمله . کمک کنند
ازبهنجارش پیشنهاد شده از دیدگاه گروه برانینگمتغیر به صورت یک کمیت به تازگی یک ). فرض متغیر بودن آن

هاي کنیم و بعضی نتایج کلی را که رابطه بین مدلما یک الگوریتم عمومی براي ساخت معادله حالت تهیه می. است
کنیمدهند، اثبات میهاي انرژي تاریک دینامیکی را شرح میمتغیر و مدل.

متغیر در برابر انرژي تاریک دینامیکیGو : شناسیدو تصویر کیهان
گیریم که سپس این امکان را در نظر می. کنیمشناسی شروع میاز معادلات اینشتن در حضور جمله ثابت کیهان

)(tGG  و)(tتنها معادله حالت براي .والکر باشندـنرابرتسوشناسی ن کیهانی در کیهانهایی از زماتابع
شناسی خواه اکیدا ثابت باشد یا متغیر ثابت کیهان  pتوانیم این مدل می. است متغیر را بر حسب انرژي

از تطبیق دو تصویر یک .بنیادي گوییماز مدل "انرژي تاریک مؤثر"تاریک پارامتربندي کنیم و به آن تصویر 
آوریم معادله حالت مؤثر براي انرژي تاریک بدست می  p که در آن شاخص باروتروپی مؤثر تابعی از ،

zee)((قرمزگرایی خواهد بود    .(کنیم در فضاي تخت کار می)0 k .( در این صورت معادله فریدمن با
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 غیر صفر)(
3

82
  GHاز اتحاد بیانچی و تانسور اینشتن داریم. شودمی :

0)]([  
 gTGدهدوالکر قانون بقاي محلی مرکب زیر را می- ، که با استفاده از متریک رابرتسون

)1                 (0)(3)]([   pGHG
dt
d 

(Gیا به طور کلی اگر 
dt
d

. ( مخالف صفر باشندبراي حل مدل کیهانی با پارامترهاي متغیر به . بقا ندارد
را مشخص Hو  ،pهاي کیهانی دیگر، مثل به تابعGو است که وابستگی تابعی یک مدل بنیادي نیاز

]4[داریمشود، هاي کوانتومی داده میدر یک مدل بنیادي که بر اساس نظریه میدان. کند
)2                    (),...)(),(()( zHzGzG     و),...)(),(()( zHzz   

والکر را با پارامترهاي - خواهیم بررسی کنیم که اگر معادلات اینشتن در متریک رابرتسونبا پذیرش این شرایط می
.آیندبدست می) مستقل از مدل(بگیریم چه خواص عمومی شناسی در نظربه عنوان نقطه شروع براي کیهان) 2(متغیر 
- شود، پس میهم داده میتابشیمعمولا یکنواخت بوده و از مدل بنیادي معلوم هستند و معادله حالت ماده ) 2(توابع 

z)(و معادله فریدمن را براي تعیین ) 2(توان معادله   ،)(z   و)(zGG  به عنوان توابع
2)((متغیر صریحی از قرمزگرایی حل کرد و پس از جانشینی آنها در معادله فریدمن، آهنگ انبساط مدل  zH  ( را

ستاندارد قانون بقاي اتابشیاز طرف دیگر در تصویر انرژي تاریک براي چگالی ماده . به دست آورد
0 sDs H  اندیس (را داریمs براي تاکید بر ارضاي قانون خود بقایی استاندارد در تصویر انرژي تاریک

3)1(است و  m باشد که می
3
1

m 0یاmهاي تابش یا ماده حاکم استبه ترتیب براي دوره(. .

)(: ، داریم0Gبا ثابت DHبراي 
3

82
DsD

GH 
 . چگالی انرژي تاریک هم به صورت مستقل از ماده بقا

3)1(0دارد که   DeDD H از حل دو معادله بقاي بالا داریم. است
)3  ()()0()( zz DD        و )1)(0()( zz ss 

که در آن  


z e

z
zzdz

0
}

1
)(1

3exp{)(


(1واضح است که اگر ) 3(از . است( ze باشد، پسD با
zدر  مقابل  اگر  در  بعضی  . تاندارد استاین ویژگی اتر اس). یابداز این رو با انبساط کاهش می(یابد افزایش می

pzz(نقاط   ( ،1)( ze باشد، چگالی انرژي تاریک باzکاهش خواهد یافت، پس با انبساط افزایش می -

و zs)(اگر . استpzحول zهاي این فرآیند غیرعادي علامت شکست رژیم فانتومی در بعضی بازه. یابد
)(zDآید را در تصویر انرژي تاریک جانشین کنیم آهنگ انبساط مشابهی بدست می))(2 zH D.(

متغیرGو معادله حالت مؤثر براي یک مدل عام با 
بیق دو تصویر و نیز با استفاده از طاز شرایط ت

z
dzHdt




1

را به صورت ) 1(توانیم اتحاد بیانچی عام می

dzdz DsDs )()()1(    تبدیل کنیم که در آن)()(

0

z
G
zG

  بنابراین . است

آوریمبدست میDیک معادله دیفرانسیل ساده براي
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)4                                               (
z

zz
dz
zd DD




 

1
)()()( 




0اینمعادله براي تحلیل تصویر انرژي تاریک مؤثر مفید است؛ رژیم اتري براي 
)(


dz
zd Dدهد، یعنی براي رخ می

 D0می با ، در حالی که رژیم فانتو
)(


dz
zd Dاگر شرایطی را بررسی کنیم که توابع . شودمشخص می

)(zD و)(z بتوانند بسیار محدود به نقاط نزدیک زمان ما باشند براي هر)(zتوانیم از معادله می)4 (
داریم) 4(و به کمک ) 3(نهایتا از . را بدست آوریمzD)(انتگرال گیري کنیم و 

)5                                                   ()
)(
)(

1(
3

1)(
z
zz

D
e 

 

.کندرا فراهم میeتخمین سر راستی از که تنها با دانستن 
متغیرGو هایی با ي یا فانتومی مؤثر مدلرفتار اتر

خواهیم داشتzD)(را بازنویسی کنیم براي ) 4(اگر معادله 

)6                                         ( 
 


z

z
D dz

zd
z
dzzzz

*

)(
)1(

)1()()(


 


)(*)(*ه ایست که در آن نقطz*و  zzD  از شرایط تطبیق دو تصویر و با کمک اتحاد بیانچی عام . باشدمی
همیشه نزدیک زمان حال ماست، یعنی در گذشته نزدیک ما، در آینده نزدیک یا در  z*توان نشان داد که می) 1(

0* z . 0در هر صورت~*zدهدبندي موضعی بین فاز اتري و فاز فانتومی نشان میوجود دارد و یک دسته .
چنین استDشیب تابع 

)7                                          ( 




z

z

D

dz
zd

z
dzz

dz
zd

*

1 )(
)1(

)1(
)( 







1zzبا نقاط مرجع z*امل هایی شدر بازهاگر فرض کنیم   7(یکنواخت است آنگاه طبق( ،
dz
d D هم

*1اگر : ها را داریمیکنواخت خواهد بود؛ به طور خلاصه این حالت zz  0و

dz
d)0

dz
d (د، آنگاه باش

0
dz
d D)0

dz
d D (1شود، و این یعنی انرژي تاریک در میz به صورت فانتومی)اما . شودظاهر می) اتري

*1اگر  zz  0و

dz
d)0

dz
d( 0باشد، آنگاه

dz
d D)0

dz
d D (شود، یعنی انرژي تاریک در می

1z (با فرض ) 1(از معادله .شودظاهر می) فانتومی(به صورت اتري(tGG و بقاي ماده داریم :

dt
dG

Gdt
d

0


 . در این مورد اگر)(tG یکنواخت باشد)(t هم هست پس از)آوریمبدست می) 7 :

*)]()([)0()1(
0

1 zGzG
G

z
dz
d D   
 دهد اگر، که نشان میG 0*در zz  با قرمزگرایی کاهش ،

.افزایش یابد در این بازه رفتار فانتومی داریمzبا Gدر حالی که اگر . کنیمیابد یعنی رفتار اتري را مشاهده می
رانینگمدل گروه بازبهنجارش با : مثال

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۲۶۱



3)(0: باشد، براي اتحاد بیانچی داریم0و Gاگر فرض کنیم که ثابت  pH   .

)()(و Gثابت: شودمی) 2(در این مدل معادله  2
10 zHCCz  2، و در آن

0
20

0 8
3 HMC p
  

2و 
1 8

3
pMC




این مدل یک پارامتر منفرد . استي بالا هاي با انرژدارد که به صورت مربع نسبت جرم میدان
شود و توابع با استفاده از معادلات بالا و معادله فریدمن این مدل به طور صریح حل می. شودبه جرم پلانک تعیین می

H ، وبعد از حل مدل، . آیندبدست می)(z معلوم است)دیهی است که در این مثال ب
),()(  zz  (پس .). باشدمی,(  ze بدست می) 5(مربوط به این مدل با استفاده از معادله-

.آید

"مرز"نقطه عبور از z*. است، به صورت تابعی از قرمزگرایی)5(، معادله )e(نمودار عددي پارامتر معادله حالت مؤثر) a: (1نمودار 

1eاست) .b ( مقایسه تحول و قطع) در*zz  ( توابع چگالی وDهاي چگالی بحرانی در در دو تصویر، در واحد
.زمان حال است
)(*z)1*قطع وجود نقطه  ze) ( در نزدیکی که در آن معادله حالت مؤثر ممکن است.) را ببینید1نمودار

.ها با پارامترهاي کیهانی متغیر استگونه تغییر کند یک نتیجه عام براي همه مدلگونه به فانتومزمان ما از رفتار اتر
گیرينتیجه

متغیر به یک معادله حالت مؤثر با شاخص باروتروپی Gیا ایم که یک مدل با ، نشان دادهبه طور خلاصه
تواند یک مدل انرژي تاریک دینامیکی را معرفی کند و به عنوان اتر یا حتی چنین مدلی می. شودبدیهی منجر میغیر

وجود دارد که در آن 0zنزدیک z*ایم که همیشه یک نقطه به علاوه، اثبات کرده. انرژي فانتومی ظاهر شود
1*)( zeهاي از آن جا که نتایج ما مستقل از مدل هستند پس دسته بزرگی از مدل. است)G, ( متغیر

مشاهده شده انرژي تاریک را بدون نیاز به حل دقیق معادلات دینامیکی یک مدل خاص مرکب از اتر توانند تحول می
.یا انرژي فانتومی شرح دهند
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 رسالة عزالدين زنجاني در كاربرد اسطرلاب

  2  قنبرزاده، معصومه1باقري، محمد

  پژوهشكده تاريخ علم دانشگاه تهران1
  دانشگاه زنجان2

  چكيده
 فصل است و در آن 21عزالدين زنجاني رياضيدان و منجم نامدار ايراني رساله اي در شرح طرز كار اسطرلاب دارد كه شامل 

در . اسطرلاب در اندازه گيري هاي نجومي كاربرد وسيع و متنوعي دارد. ن ابزار را بيان نموده استكاربرد هاي گوناگون اي
  .اين مقاله رسالة عمل اسطرلاب عزالدين زنجاني معرفي مي شود

  مقدمه
زنجاني رياضيدان و اخترشناس نامدار ايراني است كه در ) يا خرقي(الوهاب ابراهيم بن خزرجي عز الدين عبد 

بخشي از زندگيش  را  از زندگي او اطلاع چنداني در دست نيست، مي دانيم كه.  هجري قمري درگذشته است660سال 
او معاصر و معاشر خواجه نصيرالدين طوسي بود و نصيرالدين طوسي رسالة . در موصل، بغداد و تبريز گذرانده است

  .تذكره در علم هيئت خود را به خواهش او نوشت
ه وي همايشي دربارة نجوم برگزار مي شود، خوشوقتيم كه در هفتصدوپنجاهمين سال اكنون كه در زادگا

، اميدواريم ساير آثار باقيماندة او نيز به تدريج بررسي، معرفي، ترجمه، درگذشت او يكي از آثار علمي اش را معرفي كنيم
  .تحليل و سرانجام منتشر شود

  آثار علمي عزالدين زنجانينگاهي به 
غير از رسالة .  به عربي است كه زبان علمي رايج در آن روزگار بودباقي مانده از عزالدين زنجانيهمة آثار   

  :اسطرلاب او كه در اين مقاله بررسي مي شود چند رسالة رياضي از او مي شناسيم
 رساله الوفق التام -1

 تا 1داد صحيح از  هستند كه اعn×nاينها مربع هاي . است) جادويي(اين رساله دربارة مربع هاي وفقي 
n²1جدول (. در آنها طوري نوشته شده كه مجموع سطرها و ستون ها و قطرها برابر باشد(  

      3×3 مربع جادويي :1                                              جدول 

  

  

. ستئيس منتشر كرده ا در سوJ.Sesianoين رساله را پروفسور ژاك سزيانو ا
وجود نسخه اي خطي از اين ترجمه . عمادالدين كاشاني اين رساله را با عنوان اعداد و اوفاق به فارسي ترجمه كرده است

      .فارسي در زنجان گزارش شده ولي تاكنون خود نسخه يافت نشده است
 قسطاس العماد له في علم الجبر والمقابله -2

8 1 6 

3 5 7 

4 9 2 
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اصفهاني او را آينة ستاره ياب ترجمه كرده است و گفته اند كه معناي آن ترازوي آفتاب است، زيرا اسطر به زبان يوناني به 
يگر هم گفته اند و با اين ابزار مي توان زمان را سنجيد و بسيار معناي ترازو و لاب به معني خورشيد است و چيزهاي د

  ".هاي ديگر نيز مي توان انجام داداندازه گيري 
. هم چنان كه در متن آمده است اسطرلاب در يونان باستان ابداع شده است و به به تمدن اسلامي راه يافته  

رساله هاي زيادي هم به فارسي و عربي در . رلاب ابداع كردندانواع تازه تر و كامل تري از اسطدانشمندان دورة اسلامي 
گفتني است رسالة اسطرلاب زنجاني، تنها . ساخت و كاربرد اسطرلاب تدوين شد كه برخي از آنها انتشار يافته است

  .كاربرد اين ابزار شرح مي دهد
ع اجرام آسماني، تعيين جهت قبله، از اسطرلاب در موارد گوناگوني استفاده كرده اند از جمله در تعيين ارتفا  

علاوه بر ... محاسبة ميل خورشيد، اندازه گيري طول روز، تعيين طول و عرض جغرافيايي محل، تنظيم تقويم سيارات و
  .كاربرد نجومي اين وسيله در تعيين ارتفاع چاه و قنات نيز كارآمد است

، عروه، حلقه، علاقهپنج جزء مي باشد كه عبارتند از  يا بدنة آن است كه شامل اماز مهم ترين اجزاء اسطرلاب   
 صحيفهاز ديگر اجزاء اسطرلاب . ام اغلب از جنس فلز است و بر هر دو روي آن خطوطي نقش بسته اند. حجره و كرسي

 است كه مانند شبكه اي است شامل نقاط نوك تيز كه هر يك عنكبوتاست كه شامل دواير مهم آسمان است، جزء ديگر 
 است كه به وسيلة آن ارتفاع ستاره اندازه گيري مي عضادهقطعة ديگر اسطرلاب . گر ستاره اي پرنور در آسمان استنشان
  .شود

  :ادبا و شاعران نيز از كاربرد اين ابزار بي نصيب نمانده اند، چنانكه مولانا فرموده است
  علت عاشق ز علت ها جداست        عشق اسطرلاب اسرار خداست

تره فروش يا بقال . آدمي اسطرلاب حق است، منجمي بايد كه اسطرلاب را بداند" :آورده استما فيه و در فيه 
اگرچه اسطرلاب دارد، اما از آن چه فايده گيرد و به آن اسطرلاب چه داند احوال افلاك را و دوران و برجها و تأثيرات 

  .من عرفه نفسه فقد عرفه ربه: هانقلابي را الي غير ذلك؟ پس اسطرلاب در حق منجم سودمند است ك
:  اسطرلاب حق است-... كه ولقد كرمَنا بني آدم- همچناكه اين اسطرلاب مسين آينة افلاك است، وجود آدمي

چون را دم به دم ي چون او را حق تعالي به خود عالم و آشنا كرده باشد، از اسطرلاب وجود خود تجلي حق را و جمال ب
  ".و هرگز آن جمال ازين آينه خالي نباشدو لمحه به لمحه مي بيند، 

 اكنون كه به اينجا رسيديم سخن را به پايان مي بريم و ": فصل رسالة خود چنين مي نويسد21زنجاني در پايان 
با چندين ) بليد(به افراد زيرك از آنچه گفتيم روش هاي زيادي را براي كارهاي مختلف فرا مي گيرند و افراد كندذهن 

  ".م چيزي ياد نمي گيرند و سپاس خداي را كه پروردگار دو جهان است و صلات و سلام بر پيامبربرابر اين ه
به پايان رسيد اين مختصر از تأليفات مرحوم عزالدين عبدالوهاب بن ابراهيم ": سپس كاتب مي افزايد

  ".عبدالوهاب الخرقي الزنجاني
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CHANGES MASS AND THERE THIRD BODY IN THE ECLIPSING BINARY
SYSTEM GO CYG

Mohammad Farahi Nejad 1, Abbas Abedi1, Fakhruddin Akbarian 1, Marzieh Mostafayi 1, Smaneh Abbasi 1, Behjat
Zarei1, Hamid Reza Gholamhoseinpoor1

1Department of Physics, Faculty of Science, University of Birjand

In this paper, by using the curve O-C was minimum primary and secondary eclipsing binary GO
Cyg, a new period of this system is determined. With attribution to the O-C curves of the periodic
gradient of light - time effect period triplet system, its orbital parameters and minimum mass of the
third body and a semimajor axis for the first time to be determined.
With examines the various modes of mass transfer eclipsing binary system GO Cyg let’s examine
each step in the transfer or loss the mass we calculate and we show the mass conservation is violated
in this system.

I. INTRODUCTION

GO Cyg an eclipsing binary star or an eclipsing vari-
able of the β lyra with p=0.71 day, this system by
Schneller (1928) discovered by Kukarkin (1929) among
short-period binary star was classified. The first time
Pearce (1933) Spectroscopy and the system has done to
spectral A0n and B9n it has proposed for. According
Sezer and others (1985) and Edalati Atighi (1997), GO
Cyg a eclipsing binary system semi-detached, primary
component of the Roach to fill in the secondary compo-
nent mass transfer to the threshold Roach lobe is his.
according to the curve (O-C), (The Zabinihinpoor and
Others 2003), the Wind Star Talk effective mass transfer
of know and conservation mass this system disapprove.

II. THE OBSERVATIONS

GO Cyg binary star photometry during 14 nights in the
months of August and October 2010 using the Schmidt
Kasgryan telescope 14 inches observatory doctor Mojta-
hedi University of Birjand in V and B filter with Pho-
tometers ssp5A been done. BD +35.4180 The photom-
etry used as the comparison star is located. The data
reduction conducted with program REDWIP and orbital
phase to calculate the horoscope of a linear system an-
nounced by Sezer (1985) is used (1).

HJD(Min) = 2455417.44727 + 0.71776707ε (1)

Light curves obtained are shown in Figure 1. With fitting
Lorentz functions on the data, time minima was based
heliocentric Julian dates determined. These values are
presented in a Table I.

III. DETERMINATION PERIOD

Times minima set GO Cyg using existing Gateway site
was five times that our primary and secondary minima
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FIG. 1. The observed light curves of GO Cyg binary sys-
tem.

HJD Error Minimum

2455417.44727 0.000355 I
2455420.31820 0.000457 I
2455411.35852 0.00317 II
2455416.36817 0.001820 II
2455480.24810 0.001080 II

TABLE I. Photometric minima times of GO Cyg in filter B

were observed (Table I), and using linear ephemery by
Sezer (1985) was announced. Curve (O-C) according to
the number of full periodic system, we have plotted in
Figure 2. During the first stage of matching quadratic
function on data (O-C), the coefficients of this quadratic
function, we determine, in Table II values of these coef-
ficients is given. Using these coefficients the period and
gradient the period we determine. thus the new system
ephemery be expressed as follows(2-9):

∆T (ε) = Σcjε
j , (2)

1
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FIG. 2. curve O-C, GO Cyg with best matches share its .
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FIG. 3. curve remainder, after deduction of share data of
o-c.

p(ε) = Tobs(ε)− Tobs(ε− 1) = ple + Σcjε
j − Σcj , (ε− 1)j ,

(3)

dp

dε
= Σcjjε

j−1 + Σcjj(ε− 1)j−1 (4)

= Σcj+1(j + 1)εj + Σcj+1(j + 1)(ε− 1)j , (5)

dp

dt
= ṗ =

dp

dε

dε

dt
=

1
ple

dp

dε
(6)

To determine the period and gradient in a quadratic
function to consider, then we have simple relations:

ṗ = 2
c2

ple
= 6.289× 10−11 1

day
(7)

P = 0.717767098day (8)

Coefficient Value Error

C0 0.00816 8.84835× 10−4

C1 −5.71975× 10−7 7.03372× 10−8

C2 2.25702× 10−11 7.55481× 10−12

TABLE II. - The coefficients of this quadratic function
matches on o-c curve

HJD(Min) = 2455417.44727 + 0.717767098ε (9)

We Also helping the orbital inclination i, this system
of analysis brought to the light curve and spectroscopy
using the Holmgren had done in 1988, following equation
(Hilditch 2001), the absolute masses we have determined
the two stars (Farahi Nejad and Abedi 2011)(10 -11),

m1́2(sin i)3 = (1.0361× 10−7)(1− e2)
2
3 (k1 + k2)2)k1́2PM¯

(10)

M1 = 2.84M¯,M2 = 1.21M¯, (11)

We gradient in the period of implementation of the
quadratic function, we obtained the mass transfer from
the primary star Roach fill your lobe than we are.The
overall relationship between Gradient changes and the
relative changes of the period and is as follows(Hilditch
2001):

ṗ

p
= − 2ṁ

m1 + m2
− 3ṁ2(m1 −m2)

m1m2
+ 3K (12)

The K, coefficient of magnetic braking or gravitational-
waves, and ṁ in the system is a mass gradient assuming
zero of K, both overall situation may occur:

1-Conservative mass transfer
In this case all the mass transferred from the m1 with

m2 reaches of any offense is not outside the system. In
this case:

ṁ = 0, ṁ1 = −ṁ2 (13)

Considering the absolute amount of component masses
and the above formula we have

ṗ

p
= −3ṁ2(m1 −m2)

m1m2
−→ ṁ1 = −ṁ2 = 2.2× 10−8 M¯

year

(14)

2-Non-conservative mass transfer
A - loss mass:
If the wind out of a state to consider namely out of all

the mass m1 is completely out of the system, and what
this is not mass transferred to the second star. In this
case we have:

ṁ = −ṁ1 < 0, ṁ2 = 0 (15)

2
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Considering the absolute amount of component masses
and the above formula we have:

ṗ

p
= − 2ṁ

m1 + m2
−→ ṁ = 6.4× 10−8 M¯

year
(16)

B - loss and mass transfer:
If part of the mass transferred out of the m1 and m2

be out the rest of the system:

ṁ < 0, ṁ1 < 0, ṁ2 > 0 (17)

according to the amount of Component masses and
absolute formula we have:
ṗ

p
= − 2ṁ

m1 + m2
− 3ṁ2(m1 −m2)

m1m2
−→ ṁ2 = −0.347ṁ

(18)

IV. PROBABILITY OF THE THIRD BODY

After the deductible contribution data from the data
matches on (o-c), the remaining values chart in Figure
3 is marked, indicate periodic changes that may effect
light - time the third body is present. Thus Using Irwin
1952, Hilditch 2001 to determine the parameters triplet
system we measure . Beginning with software period o4,
the period, and to help Lorentz functions best fit on the
data remains on the Mount,τmax,τmin, we have obtained.
Then by giving different amounts of eccentricity, e and
longitude of periastron, ω than the best curve theory
based on the data remaining to help the eye acted, then
using the software origin 8 and the function of light -
time, quantity e, ω release Put to best adapt the soft-
ware to do Thus values of k, e, ω, along with an error
standard to help the software is obtained in Table III are
written. Figure 4 charts the remaining data O-C, with
the best curve theory matches on the show(19 - 20).

k =
1
2
(τmax − τmin) =

a12 sin i
√

1− (e cosω)2

2.59× 1010
(19)

τ = k
1√

1− (e cos ω)2
(

1− e2

1 + e cos ϑ
sin(ϑ + ω) + e sin ω)

(20)

Support values obtained, the third body mass and
semimajor axis for different values of orbital inclination
orbit triplet system we have determined that the amounts
are given in Table IV (21 - 22).

(m3 sin i)3

(m1 + m2 + m3)2
=

4π2

Gp2
(a12 sin i)3 (21)

m3

(m1 + m2)
=

a12

a3
(22)

Parameter V alue Eror − standard

p(yr) 45.73 −
T (HJD) 2433323 −
K(days) 0.00952 −

e 0.299 0.02
ω(deg) 77.6 0.02

a12 sin i(km) 3.48× 107 −
TABLE III. orbit parameters triplet System .

i(deg) M3(M¯) a12(AU) a3(AU)

10 0.2787 1.34 20.24
20 0.1385 0.68 20.20
30 0.0940 0.47 20.19
40 0.0729 0.36 20.17
50 0.0611 0.30 20.16
60 0.0540 0.27 20.14
70 0.0497 0.25 20.07
80 0.0474 0.24 19.92

TABLE IV. parameters triplet System.

V. DISCUSSION

1- Due to positive gradient period binary system can
be concluded that this change can be caused by mass
transfer or loss of system or loss is the angular momen-
tum. Third body mass so low that there is no possibility
of star formation and if the maximum mass of stars that
orbit 10 degrees inclination is obtained to consider, most
likely this star is located on the main sequence. Due
to its mass, and tables, the M5 is a spectral category,
the brightness of about 0.011 will be the sun brightness
and thus, according to its distance from the binary or-
bital, practically affect the star light, on binary system
light curve does not. Therefore, values obtained for the
third object can be confirmed. To ensure the values ob-
tained, the final remnants of the final curve of the rest
have stayed differentiation level is obtained we draw (Fig.
5). A random scattering of data around the horizontal
line passing through zero specifies that parameters are
set correctly.

2-conservative mass transfer mode, considering the fact
that GO Cyg is a system of semi-detach primary com-
ponent has filled his Roach lobe after being should be
secondary to the mass transfer, and mass M1 should be
declining. If the value obtained for ṁ1 positive. There-
fore conservative mass transfer mode is not possible.

A: mass loss:
Considering that some of the star category range B, are

stellar winds, and the primary star spectral, A0 and B9

is proposed, the possibility that these stars have stellar
winds,with gradient ṁ = ṁ1 = 6.4×10−8 M¯

year mass lose.
B: loss and mass transfer:
It is likely that part of the mass of m1 transferred

through the Lagrangian point L1, to m2 and the rest
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FIG. 5. : Final distribution of the remaining o-c data
around the horizontal line that passes through the origin.

come from the Lagrangian point L2, the system is off.
In the case ofK 6= 0, the values should be calculated

including the value of K.
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Study of the eclipse minima’s O-C curve of eclipsing binary
RT Andromedae

Mostafaei, M. Abedi, A. Zarei, B. zraatgari, F.Z. farahinejad, M. Abbasi, s. Akbarian, F
and Gholamhossainpour, H. R.

Department of Physics, Faculty of Sciences, University of Birjand, Iran

In this paper the O-C curve changes of eclipse minima of eclipsing binary RT And have been stud-
ied. In addition to determining the new orbital period of the system, factors affecting its orbital
period such as mass loss and third body existence have been studied.

PACS numbers: 05.10.-a ,05.10.Gg, 98.70.Vc

I. INTRODUCTION

RT And is a detached short-period eclipsing binary.
This binary belongs to RS CVn stars [2]. Spectral class
of the primary component of this system has been deter-
mined as F8-G0V and the secondary as K0-2V [10]. The
orbital period changes of this system have been studied
by Borkovits and Hegedus (1996), Albayrak et al.(1999),
and Pribulla et al. (2000). Although in this papers they
have reported the period for the light-time effect, they
failed to determine the third body mass [2]. The effec-
tive factors in the period change of the eclipsing binary
RT And system have been declared as the mass loss, the
magnetic activity cycle, the light-time effect caused by
the presence of the system’s third body [2], and the mag-
netic braking [7]. In the recent reference, the presence of
the third body as a factor in periodic changes of the O-C
curve of the system’s eclipse minima has been rejected,
it has been attributed to the system’s magnetic activity,
instead.

II. THE STUDY OF THE PERIOD

We draw the eclipse minima’s O-C curve (Figur1)
based on the number of the system’s full cycles (E), by
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FIG. 1. O-C curve for primary and secondary minimum
times.

using the data related to the times of the primary and
secondary eclipse minimum of binary RT And existent in
the site Gateway, and the times of eclipse minima (table
I) obtained from light curves (Figure 2) which has been

Eclipse Minimum Time (HJD) Standard Error

Min(I)=2455478.32569 0.00098
Min(II)=2455457.25661 0.00244

TABLE I. The secondary and primary eclipse minimum
time base on heliocentric julianday.
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FIG. 2. The observed light curves of binary.

photometered in three filters B, V, and R standard john-
son by using schmidt-cassegrain’s 14 inch telescope of the
doctor Mojtahedi observatory of birjand university which
is equipped by photometer SSP5A, in september and oc-
tober 2010, and by the help of an ephemery which has
been declared by Strassmeier et al. (1993) [3] as followed:

MIN(HJD) = 2441141.8888 + 0.62892984E

At the first stage we fit the best quadratic curve on the
O-C data (Figur3). Coefficients of this function and its
associated errors are presented in table II. Using the
method of Kalimeris et al. (1994) [6]:

P (ε) = Pref + Σn
j=0cjε

j − Σn
j=0cj(ε− 1)j (1)
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Ṗ =
dP

dt
=

1
Pref

dP (ε)
dε

(2)

where ε is epoch related to the time of primary minimum,
so we obtained P and Ṗ values.

Ṗ = −20.9731×10−11 (day−1) , P = 0.62892804778 (day)

Therefore the system’s new ephemry is as follow:

MinI(HJD) = 2455478.32569 + 0.62892804778E

given that the eclipsing binary RT And is a detached
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FIG. 3. O-C curve with quadratic function fitting on it.

Coefficients Value Standard Error

B0 -3.97046×10−4 3.24641×10−4

B1 9.88063×10−8 1.93994×10−8

B2 -4.14798×10−11 1.25788×10−12

TABLE II. The coefficients of quadratic function fitting on
the O-C graph.

binary , we have obtained the system’s mass loss by the
following equation (see [1], page 299).

dm

dt
= 0.068

m1m2

(m1 + m2)
1
3
P−

2
3
dp

dt
(3)

⇒ ṁ = −1.3154× 10−11M¯ (yr−1).

where m1 and m2 are the absolute masses of the system’s
components which have been calculated by the radial ve-
locity curve [11], the orbital inclination which has been
obtained from the light curve analysis [8], and Hilditch’s
formula (see [4], page 46).

m1,2 sin i3 = (1.0361× 10−7)(1− e2)
3
2 (K1 + K2)

2K2,1PM¯

(4)

M1 = 1.031M¯ and M2 = 0.804M¯.

where K1 and K2 are semiamplitude of the radial ve-
locity curve. The residuals curve which is the result of
the difference between the values related to the fitted
quadratic function and the O-C data is indicated in fig-
ure 4.
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FIG. 4. Residuals curve .

Due to its periodic changes there exists the possibility of
light-time effect which is drive out of the third body pres-
ence. So assuming this, for determining the parameters
of triple system, by using Ervin (1959) [5] and Hilditch
(2001) [4] we have

τ =
K√

1− e2 cos2 ω
{ 1− e2

1 + e cos ν
sin(ν + ω) + e sin ω} (5)

where

K =
a12 sin i

√
1− e2 cos2 ω

2.590× 1010
(6)

is the semiamplitude of the light-time effect (in days),
a12 is the semimajor axis of the absolute orbit of the
center of mass of the eclipsing pair arround that of the
whole system (in km), 2.590 × 1010 is the speed of light
(in km/day), i is the inclination, e is the eccentricity, ν
is the true anomaly, ω is the longitude of periastron pas-
sage of the orbit of the three body system. Now we act
as follows:
First by fitting the best lorentz function on residuals
curve data’s peaks we obtain τMax and τMin. More-
over by using the PERIOD 04 software we determine the
triple period , then by using these values and the appro-
priate values for eccentricity and longitude of periastron
we draw the graphs based on the true anomaly . Then,
using ORIGIN8 software and the light-time function we
set e and ω as free variable in order to take the best fit-
ting from this software. In the figure 5 the best curve
fitted on data has been indicated.
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Parameters Value

e 0.12925
ω (deg) 71.54713

K 0.00253
P (yr) 56.647467

T (HJD) -12541.92584
a12 sin i (km) 6.56×107

TABLE III. Triple system orbital parameters.

In table III the best values of the triple system’s or-
bital parameters have been listed. Having e, ω, and with
the help of the following equation, mass and third body’s
semimajor axis for different values of the triple system’s
orbital inclination from 10 to 90 degrees have been cal-
culated. In table 4 the results of the calculations are
presented.

f(m) =
m3

3 sin i3

(m1 + m2 + m3)2
=

4π2

GP 2
(a12 sin i)3 (7)

a12

a3
=

m3

m1 + m2
(8)

i a3(AU) m3(M¯)

90 17.7611 0.0453
70 17.7426 0.0483
50 17.6728 0.0594
30 17.4725 0.0921
10 16.4093 0.2824

TABLE IV. Triple body phisycal parameters.

III. CONCLUSION

As studied, in spite of detacheding the RT And sys-
tem’s components, the primary component can lose mass,
because of its intense magnetic activity, also the mag-
netic activity cycle of this system can be considered as
the cause for periodic changes of the orbital period. The
presence of third body can most likely be the effective
factor of this phenomenon, too. Due to the minimum
mass which we obtained for the third body, this body
can not change into a star. Therfore it will not effect
the system’s light curve. For the orbital inclination of
10 degree that mostly result to the mass of a M4 main-
sequence star. Therefore assuming that the third body
is a main-sequence star , by using stellar data and exist-
ing tables [9]: L3 = 0.019L¯ also, for components of the
binary system L1 = 2.1L¯ and L2 = 0.29L¯.

Since L2

L1+L2
= 0.12134 and L3

L1+L2
= 0.00795 There-

fore L3

L2
= 0.0655. According to this value, the light of

this star can affect on the light curve RT And.While, this
affect has not been observed.

Thus the third body can not be a main-sequence star,
and it may be e red dwarf. Figure 6 shows the final resid-
uals O-C. Due to its random scatter around the horizon-
tal line that passes through the origin, our correction of
recognition of the O-C behavior is confirmed.
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FIG. 6. Distribution of O-C data final residuals around the
horizontal line that passes through the origin.
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Minimal Length, Maximal Momentum and the Entropic Force Law
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Different candidates of quantum gravity proposal such as string theory, noncommutative geom-
etry, loop quantum gravity and doubly special relativity, all predict the existence of a minimum
observable length and/or a maximum observable momentum which modify the standard Heisenberg
uncertainty principle. In this letter, we study the effects of minimal length and maximal momentum
on the entropic force law formulated recently by E. Verlinde.

PACS numbers: 04.60.-m

I. INTRODUCTION

Various approaches to quantum gravity proposal sup-
port the idea that near the Planck scale, the standard
Heisenberg uncertainty principle should be replaced by
the so-called Generalized Uncertainty Principle (GUP)
(see [1,2] and references therein). In fact, string the-
ory, loop quantum gravity, non-commutative geometry,
doubly special relativity and the black hole physics all
indicate the existence of a minimum observable length
and/or a maximum observable momentum in the high
energy, quantum gravity era [3,5,4]. The existence of
these natural cutoffs has phenomenologically interesting
implications in all high energy physics problems (see for
instance [6,8,7,9] and references therein). Although the
order of magnitude of the corresponding quantum grav-
ity corrections are generally so small, but these are direct
footprints of the Planck scale physics and contain some
key attributes of ultimate quantum gravity scenario. The
idea that a gravitational system could be regarded as a
thermodynamical system has attracted a lot of attention
recently (see [10] and references therein). In this view-
point, E. Verlinde has reported his achievement on the
issue of Entropic Force [11]. In this report, he suggested
that gravity has an entropic origin. He postulated that
the change of entropy near the holographic screen is lin-
ear in the displacement ∆x, namely

S = 2πkB

mc

h̄
∆x (1)

where m is the mass of the test particle. The effective en-
tropic force acting on the test particle due to the change
in entropy obeys the first law of thermodynamics

δW = TδS = F∆x, (2)

where T is the temperature of the holographic screen. If
one takes the Unruh temperature [12] experienced by an

observer in an accelerated frame whose acceleration is a
to be

T =
1

2πkB

h̄a

c
, (3)

then as Vancea and Santos [13] have pointed out, the pos-
tulate (1) is essentially quantum in nature. They have
used the entropic postulate to determine the quantum
uncertainty in the laws of inertia and gravity. In ad-
dition, they have considered the most general quantum
property of the matter represented by the uncertainty
principle and they have postulated an expression for the
uncertainty of the entropy such that it is the simplest
quantum generalization of the postulate of the variation
of the entropy and also it reduces to the variation of the
entropy in the absence of uncertainties. In this way, they
obtained the following generalization of relation (1)

∆S = 2πkB

(

∆x

lc
+

∆p

mc

)

. (4)

Then by using the Heisenberg uncertainty relation

∆x∆p ≥ h̄

2
, (5)

and replacing ∆p in (4) by ∆p = h̄
2∆x

, they obtained
quantum correction of the Newton’s second law as follows

F (∆x) = ma +
h̄

2m( h̄a
c2 − p)(∆x)2

. (6)

Recently Ghosh has generalized this relation [14] by using
the following generalized uncertainty principle

∆xi∆pi ≥

h̄

2

[

1 + β
(

(∆p)2 + 〈p〉2
)

+ 2β
(

(∆pi)
2 + 〈pi〉2

)]

, (7)
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where p2 =
∑3

i=1 pipi, β ∼ 1
(MP c)2 =

ℓ2P
2h̄2 , MP =

Planck mass, MP c2 = Planck energy ≈ 1019GeV. In this
way, Ghosh has shown that the minimum length scale
modifies the entropic force law. In the presence of a
minimal observable length, the generalized uncertainty
principle can be written as [1]

∆x∆p ≥ h̄

2

(

1 + β(∆p)2
)

. (8)

The minimum measurable length in this case is ∆x =√
βh̄. In this way, Ghosh has found for corrected entropic

force law the following generalized expression [14]

F = ma +
h̄

2mc2(∆x)2
(ah̄ − pc2)

(

1 +
βh̄2

4(∆x)2

)

. (9)

In which follows, we generalize this expression for the
case that there are both the minimal observable length
and maximal observable momentum. In fact, the previ-
ous analysis has the shortcoming that test particle mo-
mentum can attain any values without upper bound. As
we have stated, based on Doubly Special Relativity the-
ories, test particle’s momentum has also an upper bound
leading to the idea of a maximal observable momentum
[15,16]. In other words, at least newly proposed doubly
special relativity theories impose an upper bound on test
particle’s observable momentum and this upper bound
leads to a modification of the entropic force law.

II. VERLINDE’S ENTROPIC FORCE LAW WITH

MINIMAL LENGTH AND MAXIMAL

MOMENTUM

In the line of these researches, here we are going to
consider the effects of the minimal observable length and
maximal observable momentum on the entropic force law.
In other words, we add the existence of a maximal ob-
servable momentum to the work of Ghosh [14]. In this
respect, we obtain a general expression for entropic force
law in GUP. We start with a general GUP which contains
both a minimum observable length and a maximum ob-
servable momentum as has been given by equation (7).
The new ingredient lies in those terms that are corre-
sponding to 〈p〉2 of equation (7). We start with equation
(7) expressed in the following form

∆x∆p ≥ h̄

2

[

1 + β
(

(∆p)2 + 〈p〉2
)]

. (10)

This relation can be expressed as follows

∆p =
∆x

βh̄
± ∆x

βh̄

(

1 − βh̄2

(∆x)2
− β2h̄2〈p〉2

(∆x)2

)

1

2

. (11)

To have correct limiting result when β → 0, we find

∆p =
1

2

h̄

∆x

(

1 +
1

4

βh̄2

(∆x)2
+ β〈p〉2

(

1 +
1

4

βh̄2

(∆x)2
〈p〉2

))

. (12)

From the reality of ∆p, we obtain

∆x = h̄
√

β
(

1 + β〈p〉2
)

1

2 . (13)

This result can be described as a new, momentum-
dependent minimal length scale. In this framework, the
entropic force law in the presence of the minimal length,
equation (9), generalizes to the following expression

F = ma +
h̄

2mc2(∆x)2
(ah̄ − pc2)

(

1 +
βh̄2

4(∆x)2
+ β〈p〉2

(

1 +
1

4

βh̄2

(∆x)2
〈p〉2

))

. (14)

This relation represents the effects of both minimal ob-
servable length and the maximal observable momentum
as quantum gravity features on the entropic force acting
on a quantum particle.

From another perspective, we note that quantum com-
mutators originated in doubly special relativity which
are consistent also with string theory and quantum
black holes physics, ensure via the Jacobi identity that
[xi, xj ] = 0 = [pi, pj ]. Under specific assumptions, these
features lead to the following commutator [3–5]

[xi, pj ] =

ih̄

[

δij − α

(

pδij +
pipj

p

)

+ α2
(

p2δij + 3pipj

)

]

, (15)

where α = α0

Mpc
= α0ℓp/h̄. Equation (15) in 1-dimension

and up to O(α2) terms gives

∆x∆p ≥ h̄

2

[

1 − 2α〈p〉 + 4α2〈p2〉
]

, (16)

where constant α is related to β through dimensional
analysis with the expression [β] = [α2]. Like what we
have done in section 1, we obtain

∆p =

1

8α2

(

2∆x

h̄
±

(

4(∆x)2

h̄2 − 16α2(1 − 2α〈p〉)
)

1

2

)

. (17)

By simplifying we get

∆p =
h̄

2∆x

(

1 +
α2h̄2

(∆x)2
(1 − 2α〈p〉)

)

(1 − 2α〈p〉). (18)

Therefore, we obtain the following generalized entropic
force law

F = ma +
h̄

2mc2(∆x)2

(ah̄ − pc2)

(

1 +
α2h̄2

(∆x)2
(1 − 2α〈p〉)

)

(1 − 2α〈p〉). (19)

The most significant difference is that in equation (14)
the 〈p〉 term appears to be quadratic while in equation
(19) there is linear term in momentum.

2
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III. ENTROPIC FORCE FROM GUP MODIFIED

HAMILTONIAN

In this section, we study the effects of the generalized
uncertainty principle on the Hamiltonians of the quan-
tum systems in quasi-coordinate representation. In fact,
when we consider energies beyond the Planck energy, the
usual commutator relation between the position and mo-
mentum operators is not hold anymore. However, we
can still write the Hamiltonian in terms of such oper-
ators. In this case, some extra terms should be added
to the Hamiltonian. More precisely, the presence of a
minimal length and/or a maximal momentum adds some
terms proportional to p3 and p4 to the Hamiltonians of
physical systems. In the following subsections, we first
consider the case of the presence of a minimal length
solely and find the modified version of the Newton’s law
in two above mentioned scenarios. Then, for the case of
both a minimal length and a maximal momentum, we
obtain the relations for the uncertainty of the entropy
and their corresponding entropic forces.

A. GUP with a minimal length

Let us consider the Hamiltonian of a quantum system
in the presence of a GUP which implies a minimal length
in quasi-coordinate representation [6,8,7,9] i.e.

H =
p2

2m
+ β

p4

3m
+ V (x). (20)

So, from equation (2) we find

p

m
δp + β

4

3

p3

m
δp + Fδx = TδS. (21)

Now we can follow two different procedures for finding
the uncertainty of the entropy. First, let us consider the
Ghosh proposal, namely [14]

δSG = 2πkB

(

δx

lc
+

δp

mc

)

, (22)

where lc = h̄/mc is the particle’s Compton length. So,

using δp =
h̄

2δx
we have

FG = ma +
h̄

2m

(

h̄a

c2
− p − 4

3
βp3

)

(δx)−2, (23)

which differs with Ghosh result [14].
The second procedure is due to Vancea and Santos

[13]. The idea is writing the uncertainty of the entropy

as δS = 2πkB

(

δx
lc

+ δK
mc2

)

where K is the kinetic part of

the Hamiltonian. For our GUP we have

δSV S = 2πkB

(

δx

lc
+

pδp

m2c2
+

4

3
β

p3δp

m2c2

)

, (24)

which using δp =
h̄

2δx
results in

FV S = ma +
h̄p

2m

(

h̄a

mc3
− 1

) (

1 +
4

3
βp2

)

(δx)−2. (25)

Comparing equations (23) and (25), we see that these two
approaches are not equivalent. In fact the difference of
these forces is proportional to the acceleration as follows

FG − FV S =
h̄2a

2m2c3

(

mc − p − 4

3
βp3

)

(δx)−2. (26)

B. GUP with a minimal length and a maximal

momentum

The modified Hamiltonian in the presence of both a
minimal length and a maximal momentum can be written
as [3,5,4]

H =
p2

2m
+ α

p3

m
+ 5α2 p4

m
+ V (x). (27)

So, from δW = TδS we find

p

m
δp + 3α

p2

m
δp + 20α2 p3

m
δp + Fδx = TδS. (28)

To proceed further, we need to choose the functional form

of δS. Following Ghosh proposal δSG = 2πkB

(

δx
lc

+ δp
mc

)

and δp =
h̄

2δx
we obtain

FG = ma+

h̄

2m

(

h̄a

c2
− p − 3αp2 − 20α2p3

)

(δx)−2. (29)

Alternatively, using Vancea and Santos proposal for the
uncertainty of the entropy we find

δSV S =

2πkB

(

δx

lc
+

pδp

m2c2
+ 3α

p2δp

m2c2
+ 20α2 p3δp

m2c2

)

. (30)

Therefore, we obtain the corresponding entropic force
where we have both a minimal length and a maximal
momentum

FV S = ma+

h̄p

2m

(

h̄a

mc3
− 1

)

(

1 + 3αp + 20α2p2
)

(δx)−2. (31)

For this case we have

FG − FV S =

h̄2a

2m2c3

(

mc − p − 3αp2 − 20α2p2
)

(δx)−2. (32)

3
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IV. SUMMARY AND DISCUSSION

Gravity seems to have an entropic origin and a gravi-
tational system could be regarded as a thermodynamical
system. This idea comes from a thermodynamical in-
terpretation of gravitational field equations. Based on
the Verlinde’s conjecture, the change of entropy near the
holographic screen is linear in the displacement of the test
particle about holographic screen. On the other hand, all
approaches to quantum gravity proposal support the idea
of existence of a minimal observable length of the order
of string or Planck length. In addition, theories such
as doubly special relativity lead to existence of an upper
bound of test particle’s momentum. In this respect, these
theories realize a maximal observable momentum too. It
is reliable to expect that finite resolution of the spacetime
points and also an upper bound on the measurement of
test particle’s momentum affect the formulation of the
entropic force law. The effect of the finite resolution
of spacetime points (through existence of a minimal ob-
servable length) on the Verlinde’s entropic force law was
studied by Ghosh [14]. Here we focused mainly on the
simultaneous effects of both minimal length and maximal
momentum on the formulation of the entropic force law.
We generalized the entropic force law via a phenomeno-
logical interpretation of quantum gravity proposal which
contains both a minimal observable length and a max-
imal observable momentum. This generalization could
be important in the interpretation of entropic nature of
gravity at Planck scale.

1. Kempf, A.; Mangano, G; Mann, R.B. Hilbert space rep-
resentation of the minimal length uncertainty relation.
Phys. Rev. 1995, D52, 1108.

2. Nozari, K; Pedram, P. Minimal length and bouncing par-
ticle spectrum. Europhys. Lett. 2010, 92, 50013.

3. Pedram, P. On the modification of the Hamiltonians’
spectrum in gravitational quantum mechanics. Erouphys.

Lett. 2010, 89, 50008.
4. Ali, A.F.; Das, S; Vagenas, E.C. Discreteness of space

from the generalized uncertainty principle. Phys. Lett.

2009, B678, 497.
5. Das, S; Vagenas, E.C.; Ali, A.F. Discreteness of space

from GUP II: Relativistic wave equations. Phys. Lett.

2010, B690, 407.
6. Das, S; Vagenas, E.C. Universality of quantum gravity

corrections. Phys. Rev. Lett. 2008, 101, 221301.
7. Nozari, K; Fazlpour, B. Generalized uncertainty princi-

ple, modified dispersion relations and the early universe
thermodynamics. Gen. Rel. Grav. 2006, 38, 1661.

8. Das, S; Vagenas, E.C. Phenomenological implications
of the generalized uncertainty principle. Can. J. Phys.

2009, 87, 233.

9. Pedram, P. A class of GUP solutions in deformed quan-
tum mechanics. Int. J. Mod. Phys. 2010, D19, 2003.

10. Padmanabhan , T. Thermodynamical aspects of gravity:
New insights. Rep. Prog. Phys. 2010, 73, 046901.

11. Verlinde, E.P. On the origin of gravity and the laws of
Newton. arXiv 2010, arXiv:1001.0785.

12. Unruh, W.G. Notes on black hole evaporation, Phys.

Rev. 1976, D14, 870.
13. Vancea, I.V.; Santos, M.A. Entropic law of force, emer-

gent gravity and the uncertainty principle. arXiv 2010,
arXiv:1002.2454.

14. Ghosh, S. Planck scale effect in the entropic force law.
arXiv 2010, arXiv:1003.0285.

15. Magueijo, J; Smolin, L. Lorentz invariance with an in-
variant energy scale. Phys. Rev. Lett. 2002, 88, 190403.

16. Magueijo, J; Smolin, L. String theories with deformed
energy-momentum relations, and a possible nontachyonic
bosonic string. Phys. Rev. 2005, D71, 026010.

4

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۲۷۸

moosavi
New Stamp
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In this paper we consider metric formalism in f(R) modified gravity. In this approach we use
Taylor expansion of derivative of action with respect to Ricci scalar, as a function of distance from
center. On the other hand we obtain a set of coefficients which is in accordance with rotation curve
and pioneer anomaly.

I. INTRODUCTION

To accommodate some recently observed phenomena
[1],[2],[3] occurring at very different scales ranging from
Solar system to cosmological distances, which at present,
have not yet found fully satisfactorily explanations in
terms of conventional physics, gravitation or not [4],[5],[6]
, we considering modifications of the standard laws of
gravity at different scales; As well as done in recent
years. These anomalous effects are: The recent data com-
ing from the luminosity distance of supernovae Ia wide
galaxy surveys and the anisotropy of cosmic microwave
back- ground radiation suggest that about 70 percent of
the energy density of the present universe is composed
by dark energy, responsible for an accelerating expan-
sion. Further more in small scales, the data coming from
galactic rotation curves of spiral galaxies [7] can not be
explained on the basis of Newtonian gravity or General
Relativity (GR), if one does not introduce invisible dark
matter. In Solar system there is an unexplained acceler-
ation approximately directed towards the Sun affecting
the Pioneer 10/11 spacecrafts after they passed 20AU
threshold [8],[9]. In order to reconcile theoretical models
with observations, existence of dark matter is postulated
in Solar system [10]. The main problem of dark energy
and dark matter is understanding their nature, since they
are introduced as ad hoc gravity sources in a well define
model of gravity. Therefore we find another possibilities,
like various modification of gravity. In this paper we are
concerned with f(R) gravity theory and consider metric
formalism in f(R) modified gravity. In this approach we
use Taylor expansion of derivative of action with respect
to Ricci scalar, as a function of distance from center.
we try to extract an appropriate action for the modified
gravity through the inverse solution [11]. This method
has been applied in the previous works both in the galac-
tic and cosmological scales Here we extend the previous
works to the solar system scale, studying anomalous in
the Pioneer acceleration and obtain the appropriate ac-
tion in the solar system scale. we extract an appropriate
action to provide a flat rotation curve in the spiral galax-
ies. Both the solar system and the galactic scale solutions
are consistent with the modified gravity field equations
in the first order of approximation. Finally we propose a

∗ rsk@guilan.ac.ir

generic function for the action to cover all the mentioned
scales.

II. F(R) GRAVITY IN SPHERICAL
SYMMETRIC SPACE

A generic form of the action depending on the Ricci
scalar can be written as follows:

S =
1

2κ

∫
d4x
√
−gf(R) + Sm. (1)

Varying the action with respect to the metric results in
the field equations as:

F (R)Rµν −
1

2
f(R)gµν − (∇µ∇ν − gµν�)F (R) = κTµν ,

(2)
where � ≡ ∇α∇α and F = df/dR. From equation (2),
we take the trace and obtain the action in terms of F
and Ricci scalar as:

f(R) =
1

2
(3�F + FR− κT ). (3)

By taking derivative from Eq.(3) with respect to r (ra-
dial coordinate of the metric) we rewrite this equation in
terms of F and R as follows:

RF ′ −R′F + 3(�F )′ = 0, (4)

we obtain the field equation in terms of F (R):

Rµν −
1

4
gµνR =

κ

F
(Tµν −

1

4
gµνT )

+
1

F
(∇µ∇νF −

1

4
gµν�F ). (5)

Following the method introduced in [12] , we solve the
time-independent spherical symmetric field equation in
vacuum. Let us take a generic spherically symmetric
metric as:

ds2 = −B(r) dt2 +A(r) dr2 + r2dθ2 + r2 sin2 θdφ2. (6)

Since the metric only depends on r, one can view Eq. (5)
as a set of differential equations for F (r), B(r) and A(r).
For the spherically symmetric space both sides of Eq. (5)
are diagonal and we have four independent equation. We
rewrite Eq. (5) as:

K[µ] =
FRµµ −∇µ∇µF − κTµµ

gµµ
, (7)
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2

where K[µ] is an index independent parameter and K[µ]−
K[ν] = 0 for all µ and ν. For the vacuum space Tµν = 0,
K[t] −K[r] = 0 results in:

2F
X ′

X
+ rF ′

X ′

X
− 2rF ′′ = 0, (8)

where X(r) = B(r)A(r). For K[t] −K[θ] = 0:

B′′+(
F ′

F
− 1

2

X ′

X
)B′− 2

r
(
F ′

F
− 1

2

X ′

X
)B− 2

r2
B+

2

r2
X = 0.

(9)
In the case of Einstein-Hilbert action (F = 1) equation
(8) reduces to X = 1 and equation (9) reduces to the
Schwarzschild solution. We note that for this case equa-
tion (4) also reduces to 0 = 0 identity. In another word,
F = 1 fix one of the functions amongst F , X and B and
two differential equation is sufficient to the solution of
this space. However for a genetic f(R) to find a solution
for the space the three differential equation is needed and
we should take into account the trace of the field equa-
tions, including it to equations (8) and (9). In this pa-
per we use Taylor expansion of derivative of f(R) action
around r = 0 as:

F (r) =
∑

anr
n, (10)

Here we study the role of adding expansion terms on
dynamics in different scales.

III. SOLAR SYSTEM SCALE

Here we introduce the second order of Taylor expan-
sion: F (r) = (1 + rα) for the derivative of action as a
function of distance from the center, where α is a small
constant with inverse distance dimansion. Using F (r) in
the differential equation (8) and (9) we obtain X(r) and
B(r) as follows:

X = X0, (11)

B(r) = 1− rα+ r2(
3

2
α2 − α2 ln(r) + α2 ln(1 + rα))

+
C2(−2 + 3rα− 6r3α3 ln(r)

6r
+ C1r

2. (12)

where C1 and C2 are the constants of integration. For
α = 0 we recover the Schwarzschild metric leading C1 = 0
and C2 = −6m. Where m = GM⊙. We keep up to the
first order of α in the metric as:

B(r) = 1 + 2
m

r
− rα− 3mα, (13)

Using the weak field regime, we define an effective poten-
tial as

φN =
c2

2
(
2m

r
− rα− 3αm) (14)

where the acceleration of the particles from this potential
is

a =
αc2

2
+

2mc2

r2
(15)

The first term at the right-hand side of this equation is
the standard Newtonian gravity;however the second term
is a constant acceleration,independent of the mass.we
may correspond this extra term to the pioneer anoma-
lies and constrain it with the observed value of aP =
(8.74±1.33)×10−10m/s2 which results in α ' 10−26m−1.
Furthermore by numerical solution the acceleration dia-
gram can be provided:

IV. GALACTIC SCALE

Here we add a quadratic term (as a second order of
Taylor expansion) to derivative of action: F (r) = 1 +
rα+ βr2. At first analitical solving of Eq. (8) result in

X

X0
= exp(−

3α arctan[ 3α+8rβ√
−9α2+32β

]√
−9α2 + 32β

+
1

2
ln[2+3αr+4r2β]),

(16)
By numerical solving of Eq. (9) we can achieve rotation
curve around the center of a galaxy. At the next part we
use from Eq. (10) where

an =
1

n!

df

dr

∣∣∣∣
r=0

. (17)

are constant coefficients that at r = 0 is depend on F (r).
With substituting Taylor expansion in Eq. (8) and Eq.
(9) for r →∞ where just sentences with higher exponents
are effective in expansion, asymptotic behavior result in:

X

X0
=

2n(n− 1)

n+ 2
, (18)

B′′+
1

r

3n

n+ 2
B′− 2

r2
(

3n

n+ 2
+1)B+

2

r2
r

2n(n−1)
n+2 = 0. (19)

We can solve analytically Eq. (19) at various n, for ex-
ample considering n = 2

B(r) =
4r

7
+ r2C1 +

C2

r
5
2

, (20)

v2 =
1

2

rB′

B
=
r∂r(

4r
7 )

2( 4r
7 )
→ lim[v2, r →∞] =

1

2
, (21)

This result shows that the velocity at the far distance of
center cause to constant values.
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FIG. 2. Constant region of diagram is in accordance to Pioneer anomaly acceleration with the observed value of aP =
(8.74± 1.33)× 10−10m/s2 for α ' 10−26m−1
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V. SUMMARY AND DISCUSSION

In this work we have found the extra acceleration of the
Pioneer and flat rotation curve of the Galaxy as the man-
ifestation of the modified gravity. We assume a generic
function for the derivative of action in terms of distance
from the center. At first by considering two terms of

Taylor expansion, pioneer anomaly acceleration had been
justified, then by considering three terms of this expan-
sion we justified rotation curve of galaxy. Finally this
question can be asked: Can we find a generic f(R) ac-
tion which its Taylor expansion might be reduced to our
results in two studied scales?
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Abstract   

In this paper,the effect of troidal magnetic field is studied in standard  self-gravitating  viscous  thin disks . By 
appling the magnetic field,we expect to see different behaviors compared to a non-magnetic field case.We found 
self-similar solutions for radial infall velocity,rotation velocity,surface density and mass accretion rate.Our 
results show,by increasing the magnetic field,the radial velocity and mass accretion rate,at least in the inner 
regions of the disk,become slow and low respectively and in the outer regions,the azimuthal velocity and surface 
density become fast and high respectively.We use ,

 

viscouse models and compare them each other.    
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Strong gravitational field in R + µ4/R gravity

A. Vajdi, Kh. Saaidi,∗ S. W. Rabiei,† and Z. Rajabi
Physics Department, University of Kurdistan

Sanandaj, Iran

We introduce a new approach for investigating the weak field limit of vacuum field equations in
f(R) gravity and we find the weak field limit of f(R) = R + µ4/R gravity. Furthermore, we study
the strong gravity regime in R + µ4/R model of f(R) gravity. We show the existence of strong
gravitational field in vacuum for such model. We find out in the limit µ → 0 , the weak field limit
and the strong gravitational field can be regarded as a perturbed Schwarzschild metric.

PACS numbers: 05.10.-a ,05.10.Gg, 98.70.Vc

I. INTRODUCTIONS

Observations on supernova type Ia [1], cosmic mi-
crowave background [2] and large scale structure [3], all
indicate that the expansion of the universe is not pro-
ceeding as predicted by general relativity, if the universe
is homogeneous, spatially flat, and filled with relativistic
matter. An interesting approach to explain the positive
acceleration of the universe is f(R) theories of gravity
which generalize the geometrical part of Hilbert-Einstein
lagrangian [4–11]. One of the initiative f(R) models sup-
posed to explain the positive acceleration of expanding
universe has f(R) action as f(R) = R − µ4/R [5]. Af-
ter proposing the f(R) = R − µ4/R model, it was ap-
peared this model suffer several problems. In the metric
formalism, initially Dolgov an Kawasaki discovered the
violent instability in the matter sector [12]. The analysis
of this instability generalized to arbitrary f(R) models
[13, 14] and it was shown than an f(R) model is stable if
d2f/dR2 > 0 and unstable if d2f/dR2 < 0. Thus we can
deduce R− µ4/R suffer the Dolgov-Kawasaki instability
but this instability removes in the R+µ4/R model, where
µ4 > 0. Furthermore, one can see in the R−µ4/R model
the cosmology is inconsistent with observation when non-
relativistic matter is present. In fact there is no matter
dominant era [10, 15]. However, the recent study shows
the standard epoch of matter domination can be obtained
in the R + µ4/R model [10].

It is obvious that a viable theory of gravity must
have the correct newtonian limit. Indeed a viable the-
ory of f(R) gravity must pass solar system tests. After
the R − µ4/R was suggested as the solution of cosmic-
acceleration puzzle, it has been argued that this theory
is inconsistent with solar system tests [16]. This claim
was based on the fact that metric f(R) gravity is equiva-
lent to ω = 0 Brans-Dicke theory, while the observational
constraint is ω > 40000. But this is not quite the case
and it is possible to investigate the spherical symmetric
solutions of f(R) gravity without invoking the equiva-

∗Electronic address: ksaaidi@uok.ac.ir
†Electronic address: w.rabiei@uok.ac.ir

lence of f(R) gravity and scalar tensor theory [7, 9, 17–
21]. It has been shown that some f(R) models accept
the Schwarzschild-de Sitter spacetime as a spherical sym-
metric solutions of field equation[17]. Hence R − µ4/R
model has a Schwarzschild-de Sitter solution with con-
stant curvature as R =

√
3µ4 where this is not the case

in R + µ4/R model.
In this paper we study the R + µ4/R model of f(R)

gravity. We find the static spherically symmetric solution
of vacuum field equation in both weak field limit and
strong gravity regime, moreover, the weak field analysis
can be expanded on f(R) models of the form f(R) =
R + εg(R).

II. WEAK FIELD LIMIT

In this section we investigate the weak field solution
of vacuum field equation in f(R) theories of gravity. We
are interested in model of the form f(R) = R + εg(R),
with ε an adjustable small parameter. The motivation
for discussing these models is that the nonlinear curva-
ture terms that grow at low curvature can lead to the
late time positive acceleration, but during the standard
matter dominated epoch, where the curvature is assumed
to be relatively high, could have a negligible effect.

The field equations for these models are

Gµν = −ε
[
Gµν + gµν¤−∇µ∇ν +

gµν

2

×
(

R− g(R)
ϕ(R)

)]
ϕ(R) + kTµν , (1)

where ϕ(R) = dg(R)/dR. Contracting the field equation
we obtain

R = ε

[
R− 2g(R)

ϕ(R)
+ 3¤

]
ϕ(R)− kT. (2)

Where for the vacuum Tµν , T = 0. If ε = 0 the above
equations reduce to Einstein equation. Hence we sup-
pose Gµν and R in the r.h.s of Eqs.(1,2) can be ne-
glected for small values of ε. Furthermore if the condition
lim
R→0

[g(R)/ϕ(R)] = 0 is satisfied we can neglect this term
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too. neglecting these terms leads to the following equa-
tions

Gµν = −ε [gµν¤−∇µ∇ν ] ϕ(R), (3)

and

R = ε3¤ϕ(R). (4)

The analysis of spherically symmetric solution can be
carried out using schwarzschild coordinate

ds2 = −A(r)dt2 + B(r)−1dr2 + r2dΩ2. (5)

In the weak field limit approximation the metric deviates
slightly from the Minkowski metric, so we can write

A(r) = 1 + a(r),
B(r) = 1 + b(r),
| a |, | b |¿ 1. (6)

When solving the field equations(3,4) we will keep only
terms linear in the perturbations a(r), b(r). Hence equa-
tions (3,4) leads to

a′

r
+

b

r2
= −ε

2
r

dϕ(R)
dr

b′

r
+

b

r2
= −ε∇2ϕ(R), (7)

and

R = 3ε∇2ϕ(R). (8)

where (′) indicates a derivation with respect to r.

A. f(R) = R1+ε

This model is considered in [7]. It is shown that this
model has an exact spherically symmetric vacuum solu-
tion and regarding the general line-element in Eq.(5), it
may be written as

A(r) = r2ε(1+2ε)/(1−ε) + c r−(1−4ε)/(1−ε),

B(r) =
(1− ε)2

(1− 2ε + 4ε2)(1− 2ε− 2ε2)

×
(
1 + c r−(1−2ε+4ε2)/(1−ε)

)
,

where c is a constant. In the limit ε → 0, these solutions
become

ds2 = −
(
1 + 2ε ln r +

c

r

)
dt2 +

(
1 + 2ε +

c

r

)−1

dr2

+r2dΩ2. (9)

because we seek the weak field limit, in above equation
we assume c/r ¿ 1.

Since we are interested in the limit ε → 0, we may
expand f(R) = R1+ε around ε = 0. Then we have

f(R) = R + εR ln R,

h(R) = R ln R,

ϕ(R) = 1 + lnR.

It is clear that g(R) satisfies the condition
lim
R→0

[g(R)/ϕ(R)] = 0. Inserting ϕ(R) in the trace

equation (8), the Ricci scalar is obtained as

R = −6ε

r2
. (10)

Then we arrive at the solutions of Eqs.(7)

a =
c

r
+ 2ε ln r, b =

c

r
+ 2ε, (11)

where c is a constant. We can see our solutions are in
agreement with the exact solutions (9). Also one can
check neglecting R, Gµν and g(R)/ϕ(R) in Eqs.(1, 2) is
reasonable.

B. f(R) = R + ε ln R

For this model ϕ(R) = 1/R. Solving trace equation
(8) and field equations (7) we obtain

R =
√

6ε

r
, (12)

and

a = b = −2M

r
−

√
ε

6
r. (13)

where M is a constant. Therefore the space time metric
for empty space in this model is

ds2 = −
(

1− 2M

r
−

√
ε

6
r

)
dt2

+
(

1− 2M

r
−

√
ε

6
r

)−1

dr2 + r2dΩ2. (14)

We can see, the generalized Newtonian potential is

ΦG = −M

r
− 1

2

√
ε

6
r. (15)

This generalized gravitational potential has two terms.
The first term is the standard Newtonian potential and
the second term make a constant acceleration, +

√
ε/24,

which is independent of the mass of star. In [28] this
metric is used to address the Pioneer’s anomalous.
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C. f(R) = R± µ4/R

Based on equivalence between f(R) gravity and Brans-
Dicke theory with ω = 0, it was argued that this the-
ory is inconsistent with solar system tests [16]. In-
deed by this approach the Post-Newtonian parameter
is found as γPPN = 1/2 while the measurements indi-
cate γPPN = 1 + (2.1 ± 2.3) × 10−5 [22]. Also we must
note that using equivalence between f(R) gravity and
scalar tensor gravity one can find models which are con-
sistent with the solar system tests. This consistency can
be made by giving the scalar a high mass or exploiting the
so-called chameleon effect[23–25]. However, when one is
using equivalence between f(R) gravity and scalar ten-
sor gravity, the continuity of scalar field or its equivalent,
the Ricci scalar, at the matter boundary is crucial con-
dition which is not the case in Einstein gravity. But in
this work we don’t adopt the continuity of Ricci scalar
for solving the field equations. Instead, we suppose that
when µ tends to zero we arrive at the Einstein gravity.
Thus we find a solution for 1/R model which is radically
different from other solutions in [26, 27].

For this model we have

g(R) = ±1/R,

ϕ(R) = ∓1/R2, (16)

where g(R) fulfills the condition lim
R→0

[g(R)/ϕ(R)] = 0.

Solving Eqs.(7,8) we obtain

R = ∓7αµ
4
3 r−

2
3 ,

µ4

R2
=

1
49α2

µ
4
3 r

4
3 ,

a = −2M

r
± 3

4
αµ

4
3 r

4
3 ,

b = −2M

r
± αµ

4
3 r

4
3 . (17)

where α3 = 4/147 and M is a constant. Therefore the
metric for space time is

ds2 = −
(

1− 2M

r
± 3

4
αµ

4
3 r

4
3

)
dt2

+
(

1− 2M

r
± αµ

4
3 r

4
3

)−1

dr2 + r2dΩ2. (18)

From Eq.(17) it is obvious that in the limit µ → 0,
µ4/R2 tends to zero, so there is not singularity in the
field equations. Also one can check neglecting R, Gµν ,
and g(R)/ϕ(R) in Eqs.(1, 2) is reasonable.

D. Interior solution in the f(R) = R + µ4/R model

In this section we discuss the interior gravitational field
in the spherically symmetric case of static mass distribu-
tion in the f(R) = R + µ4/R model where µ → 0. So

we seek a spherically symmetric, static solution and we
adopt the metric(5). In this model we may rewrite field
equation (1) and trace equation (2) as

Gν
µ =

(
δν
µR + Gν

µ + δν
µ¤−∇µ∇ν

) µ4

R2
+ kT ν

µ , (19)

R = 3 (R−¤)
µ4

R2
− kT. (20)

From Eq.(2) it is obvious that as µ → 0, R → −kT , so as-
suming µ4 ¿ −kT , in the r.h.s of Eq.(19) we may neglect
those terms that contain µ4/R2. Thus field equations
(19) reduce to Einstein equations hence we may write

Gν
µ ' kT ν

µ . (21)

furthermore the conservation equation, Tµν
;ν = 0, leads

to

p′ = − A′

2A
(p + ρ), (22)

where p, ρ are pressure and density of matter. To obtain
metric components (A,B), we use Eq.(22) and rr and tt
components of Eq.(21)

Gr
r =

A′

A

B

r
+

B − 1
r2

' kp, (23)

Gr
r =

B′

r
+

B − 1
r2

' −kρc2. (24)

Solving Eq.(23) we may write

B = 1− 1
r
kc2

∫ r

0

ρ(x)x2dx +O
(

µ4

k2T 2

)
. (25)

From continuity of the metric component B(r), on the
boundary surface r = r0 we find

kc2

r0

∫ r0

0

ρ(x)x2dx + αµ
4
3 r0

4
3 +O

(
µ4

k2T 2

)
=

2M

r0
, (26)

where in the above equation we used the empty space
solution Eq.(18). From the above equation we may
determine the parameter M . It is seen that in the
µ → 0 limit this constant reduces to the Schwarzschild
radius. Furthermore, according to cosmological studies
µ2 = 10−52m−2 [5] so ,regarding a typical solar system,
in Eq.(26) we may neglect terms at order O

(
µ4

k2T 2

)
.

From equation (26) it is obvious that the physical inter-
pretation of the parameter M differ from that of general
relativity. Also from the above equation it is clear that
in the 1/R gravity the external solution depends on the
shape of matter distribution.

III. STRONG GRAVITY REGIME IN R + µ4/R
MODEL

In this section we investigate the existence of strong
gravitational field for f(R) = R + µ4/R model of f(R)
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gravity. We can rewrite the field equation (1) as

Gν
µ

(
1− µ4

R2

)
= −1

3
δν
µR−∇µ∇ν

(
µ4

R2

)
, (27)

where we have used the trace equation

R = −3[R + ¤]
(
µ4/R2

)
. (28)

In the above equation we have neglected the energy-
momentum tensor of matter because we investigate the
strong gravitational field around a spherically symmetric
distribution of matter. Adopting the general spherically
symmetric metric (5), we can rewrite the trace equation
(28) and (rr),(tt) components of field equation (27) as

−
[
B

(
d2

dr2
+

2
r

d

dr

)
+

1
2

(
B′ +

BA′

A

)
d

dr
+ R

]

× (
µ4/R2

)
=

R

3
, (29a)

(
BA′

rA
+

B − 1
r2

) (
1− µ4/R2

)

+
(

B
d2

dr2
+

B′

2
d

dr

) (
µ4/R2

)
= −R

3
, (29b)

(
B′

r
+

B − 1
r2

) (
1− µ4/R2

)

+
BA′

2A

d

dr

(
µ4/R2

)
= −R

3
, (29c)

where(′) denotes derivation with respect to the (r). In
the previous section we showed , (R + µ4/R) model has
the week field solution as

ds2 = −
[
1− 2M

r
+

3
4
α(µr)

4
3

]
dt2

+
[
1− 2M

r
+ α(µr)

4
3

]−1

dr2 + r2dΩ2, (30)

where α = (4/147)1/3 . It is obvious this metric reduces
to Schwarzschild metric in the limit µ → 0. Now we
seek the solution of field equation in the limit (r → 2M).
Without loss of generality we can assume 2M = 1. In
order to solve equations (29) we use some definitions as

φ = γ/R,

γ = −µ4/3,

A = 1− 1
r

+ γa(r),

B = 1− 1
r

+ γb(r). (31)

Because we seek the solution in the limit r → 1, we may
define a new variable as x = r−1. Using these definitions
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FIG. 1: a against x. The red-dashed line shows numerical
results of Eqs.(25). The green-dashed line represents approx-
imate solution for x ¿ 1 (Eq.(26a)) and the black-dotted line
is the approximate solution for x À 1 (Eq.(28a)). A close up
on the origin of main figure is presented .
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results of Eqs.(25). The green-dashed line represents approx-
imate solution for x ¿ 1 (Eq.(26b)) and the black-dotted line
is the approximate solution for x À 1 (Eq.(28b)). A close up
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we can rewrite Eqs.(29) as

γ

(
b

d

dx
+

2b

x + 1
+

b′ + a′

2
+

(x + 1)(b− a)
2(x + γa(x + 1))(

1
(x + 1)2

+ γa′
))

dφ2

dx
=

(
1
3
− γφ2

)
1
φ

−
(

x

x + 1
d2

dx2
+

2x + 1
(x + 1)2

d

dx

)
φ2 (32a)
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(
x

x + 1
d2

dx2
+

1
2(x + 1)2

d

dx
+ γ

(
b

d2

dx2
+

b′

2
d

dx

))
φ2

=
1
3φ

+
(

b

(x + 1)2
+

a′

x + 1
+

b− a

x + γa(x + 1)

×
(

1
(x + 1)2

+ γa′
))

(1 + γφ2) (32b)

1
2

(
1 + γ

(x + 1)(b− a)
x + γa(x + 1)

)(
1

(x + 1)2
+ γa′

)
dφ2

dx

=
1
3φ

+
(

b

(x + 1)2
+

b′

x + 1

) (
1 + γφ2

)
, (32c)

where (′) denotes derivation with respect to the (x). For
the limit µ → 0, in the above equations we suppose
that we can neglect terms containing γ . After solving
equations we check this assumption. By neglecting these
terms, equations 32 can be rewritten as

1
3φ

=
(

x

x + 1
d2

dx2
+

2x + 1
(x + 1)2

d

dx

)
φ2 (33a)

b

(x + 1)2
+

a′

x + 1
+

b− a

x(x + 1)2
= − 1

3φ

+
(

x

x + 1
d2

dx2
+

1
2(x + 1)2

d

dx

)
φ2 (33b)

1
2

1
(x + 1)2

dφ2

dx
=

1
3φ

+
b

(x + 1)2
+

b′

x + 1
. (33c)

In the limit x ¿ 1, solutions of Eqs. (33) are

a0 =
3
8

(
4
3

)1/3

x2/3, (34a)

b0 = −1
8

(
4
3

)1/3

x2/3, (34b)

φ0 =
(

3
4

)1/3

x1/3. (34c)

Thus we obtain the metric for x ¿ 1 as

ds2 = −
(

1− 1
r
− 3

8

(
4
3

)1/3

µ4/3(r − 1)2/3

)
dt2

+

(
1− 1

r
+

1
8

(
4
3

)1/3

µ4/3(r − 1)2/3

)
dr2

+ r2dΩ2. (35)

Furthermore, for x À 1, we can obtain the solutions of
equations (33) as

a∞ = −3
4
αx4/3, (36a)

b∞ = −αx4/3, (36b)

φ∞ =
1
7α

x2/3, (36c)

which are in agreement with week field limit (30). Now
we can check the validity of our assumption. Considering
the solutions (36), shows that neglecting terms contain-
ing γ in Eqs. (32) is valid only for x À| γ3 | or x À µ4.
Hence the metric (34) is solution of field equations in the
range of µ4 ¿ x ¿ 1. By performing a conformal trans-
formation and changing coordinate we can see the strong
field solution (35) is

ds2 =

−
(

1− 2M

r
− 3

8

(
4
3

)1/3

(2Mµ)4/3(
r

2M
− 1)2/3

)
dt2

+

(
1− 2M

r
+

1
8

(
4
3

)1/3

(2Mµ)4/3(
r

2M
− 1)2/3

)
dr2

+r2dΩ2,

which is valid in the range of (2Mµ)4 ¿ r/2M − 1 ¿ 1
and farther where r À 2M , the metric of space time can
be approximated by the metric (30). Furthermore, we
have solved field equations (33)numerically. figure shows
that the numerical solutions are in agreement with the
approximate solutions (34,36).

IV. DISCUSSION

We have studied spherically symmetric solution of
f(R) gravity. At first we have introduced a new ap-
proach for investigating the weak field limit of vacuum
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field equations in f(R) gravity and we find the weak
field limit of f(R) = R + µ4/R gravity, which dif-
fers slightly from the schwarzschild metric. Moreover
we have investigated the strong field regime for this
model. We have shown that if (r − 2M)/(2M)5 À µ4,

where 2M and r are Schwarzschild radius and radius in
the Schwarzschild coordinate, the gravitational field is
a perturbed Schwarzschild metric even in strong gravity
regime.
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 ديجيتال هاي دوربين با ستارگان سنجي نور

  و صفري، حسين بخشي، هادي

  دانشگاه زنجان فيزيكدانشكده 

 

 چكيده

 مدت . يافت  راه علمي هاي كار به طبع به و بازار وارد CMOS حساسه كه بود نگذشته  CCD اختراع از زيادي زمان

  نور تغييرات ي مطالعه در (DSLR) جيتاليد بازتابي لنز تك هاي دوربين از توان مي كه شده مشخص كه است كوتاهي

روشي بسيار ساده تر و ارزان تر از روش هاي معمول كه مي تواند زمينه ي حضور منجمان آماتور را در . دكر استفاده ستارگان

 قايسه با مقدار در م العه شده است كهمط Lam Tauمقاله مدت زمان تغييرات نور ستاره ي  اين در. كارهاي علمي فراهم كند

براي مطالعه ي ستارگان دوتايي،  را  اين روش توانمي  .هم خواني خوبي دارد CCDبا استفاده از  اندازه گيري شده آن

  .مطالعه ي سيارات فراخورشيدي بكار بستكشف سيارك ها و دنباله دارها و حتي شايد در 

  

 قدمهم

 باو  RAW فرمت در DSLR هاي دوربين از استفاده با برداري عكس با توان مي كه است شده مشخص تازگي به

 .1يافت دست دهد، مي قرار  ما اختيار در ستارگان از نورسنجي زمان درها  CCD كه اطلاعاتي همان بهي تغييرات انجام

 تا را سنجي نور معمولي عكاسي  ي پايه يك و مناسب  نسبتا لنز يك ،لديجيتا دوربين يك كمك به كه نحوي به 

 انجام كه است حالي در اين. داد  انجام 12 قدر تا استوايي يك لنز تله متحرك ي پايه كمك به و 10 قدر  دحدو

 كننده هدايت سيستم بالا، دقتي با استوايي متحرك ي پايه ،آل ايده  نسبتا CCD نيازمند 10 قدر تا سنجي نور  همين

 اين تمامي كه است )يرنگ خطاي وي هابيرا بدون( يتكيف با بسيار تلسكوپي نهايت در و (Guide System)پايه ي

 مطرح تازگي به كه است جديد اي شيوه حاضر روش به سنجي نور. است فراوان دقت البته و بالا ي هزينه مستلزم ها

  .باشد مي توسعه و پيشرفت حال در همچنان و شده

 

 روش اجرا و پردازش داده ها

بـه همـراه    قطبـي  ي پايـه  بـا  تلسـكوپ  و CCD بـه   نيازي سنجي، نور معمول هاي روش خلاف بر روش اين در

 معمـولي،  عكاسـي  هپاي يك و مناسب نسبتا لنز  همراه به DSLR دوربين يك كمك به توان مي و نبوده نيازملزومات 

مـاني  عكس ها متناسب بـا دوره ي ز . مي شوند لنزها با توجه به حد قدر ستاره متغيير انتخاب. داد انجام را سنجي نور

 55هنگام استفاده از لنزهـاي   .2شودمي هنگام پردازش تصوير استفاده  Dark Frameاز  .شوندمي  ستاره متغيير گرفته

از خطاهايي كه  مي توان تا حدودي ضبط مي كندنسبتا بازي  ديد به دليل اينكه دوربين تصويري با ميدان ميليمتر 85تا 

هنگام عكس برداري ايجاد مي شود چشم پوشـي كـرد ولـي در پـروژه      غبار بر روي سطح حساسهواز قرارگرفتن گرد

    .3مي شوداستفاده  Flat Frameهاي دقيق تر استفاده از 

 و Aip4win, Maxlm Dl, Iris :بسته هاي نرم افزاري زيادي براي پردازش اين نوع تصاوير معرفي شده اند 

Matlab بسته نرم  از دو اشكالهابروز برخي ي داده به دليل در زمان جمع آور. موفقترين اين بسته ها هستند

  :مراحل زير است فرآيند پردازش شامل. ه استاستفاده شد Iris و Aip4winافزاري
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 شده و Decodeبه كمك بسته نرم افزاري  Bias frame و  Dark frame , Flat frameتصاوير گرفته شده،  -1

   .يره مي شوندذخ Fitsدر فرمت  gray scaleبصورت  شده تصاوير گرفته

  .دمتوسط گيري مي شو تصاوير گرفته شده از ستارهاز  ،براي افزايش كيفيت داده نهايي -2

وير متوسط گيري شـده حـذف   ااز تصBias frame و  Dark frame , Flat frame، ويرابراي كاليبراسيون تص -3

  )1شكل(.مي شوند

  .بزاري ستاره اندازه گيري مي شودپس از كاليبراسيون تصوير به كمك ابزار نورسنجي قدر ا -4

  

            
   Taurusصورت فلكي : ، عكس هاسمت چپ تصوير خام، سمت راست تصوير پردازش شده. فرآيند پردازش تصاوير: 1 شكل

  نتايج و خلاصه

دهي عكس با زمان نور 45به تعداد  Lam Tauدر اين مطالعه به مدت چهارشب و در آسمان زنجان از ستاره ي      

در نمودار زير ديده مي  داده هاي اين تصاوير .و با لنز نرمال عكس برداري شد Canon 500Dده ثانيه با دوربين 

ديده مي شود كه . است اندازه گيري شده ي ستاره ابزاري و محور عمودي قدر ژولينيروز محور افقي بر حسب . شود

 4تقريبا مدت زمان اين تغييرات از روي نمودار . شده است نور ستاره در طي زمان تغيير نموده و دچار افت واخيز

 است ذكر قابلالبته  .در تطابق خوبي است  4روز 95295/3 ،آن مقايسه با مقدار اندازه گيري شده ي در روز است كه

فيلترهاي  .سبز انجام شده است در كانال نور)Instrumental Magnitude( به ي قدر ستارهكه اين روش محاس

و تبديل اين  براي برقراري اين تساوي. برابرند جانسون ويتقريبا با فيلتر DSLRاستفاده شده در دوربين هاي سبز

  . شود استفاده ميتبديل  از ضريب  جانسون ويمقدار به 

 

  Lam Tauنمودار تغييرات قدر ابزاري ستاره ي :1 شكل

شرايط  تا آورد مي فراهم را امكان اين و فرآيند نسبتا ساده پايين بسيار ي ههزين صرفر ب علاوه روش اين اهميت  

، مي توان به كمك اين متغيير ستارگان سنجي نور بر علاوه .در كارهاي علمي ايجاد شود آماتور نامنجم براي حضور
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انجام برخي تغييرات در  با يا وپرداخت  ،تاس هزينه پر نسبتا وه تاز مبحثي كه خورشيديافر سيارات بررسي بهروش 

  .ت، زير نظر گرفتاس خورشيدي مدرن هاي رصدخانه نيازمند كه كاري ،خورشيدي ساله 11 هاي فعاليتاين روش 
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Investigating Mass Concentration using Weak Gravitational Lensing Analysis

Abedi H.1,2, Jassur D.M.Z.1, Ghassemi S.2, Mansouri R.2,3
1Dept.of theoretical physics and astrophysics, Faculty of physics University of Tabriz, Iran

2 IPM (Institute for Research in Fundamental Sciences), Theran, Iran
3 Sharif University of Technology, Tehran, Iran

The aim of this work is to find and construct mass-selected galaxy cluster based on weak gravi-
tational lensing methods. We perform this analysis on data from ESO (GaBoDS- Deep2c2 field)
obtained with the WFI@MPG/ESO 2.2 m telescope. We decided to use KSB approach, to measure
the shape of background galaxies and to derive the shear signal produced by the cluster and from
this, we reconstruct the surface mass density. Then we apply mass aperture statistics (S-statistics)
to our data to provide an estimate of signal to noise to show the reliability of particular cluster
detection.

I. INTRODUCTION

The weak distortions produced by gravitational lens-
ing in the images of background galaxies provide a unique
method to measure directly the distribution of mass in
the universe. However, because the induced distortions
are only of a few percent, this technique requires high
precision measurements of the lensing shear and cautious
corrections for systematic effects. A statistical approach
is therefore required, where the distortion can be mea-
sured for a large number of sources in order to bring down
that noise. Kaiser, Squires and Broadhurst (1995) pro-
posed a method (KSB) to calibrate the ellipticity-shear
relation in the presence of Point Spread Function (PSF)
anisotropies and camera distortions. In this work we de-
scribe a weak lensing analysis of images from ESO, in
order to find the mass peaks of galaxy cluster in this
field.

II. DATA

The ESO Deep-Public-Survey (DPS) is a multi-colour
imaging survey carried out by the ESO Imaging Survey
(EIS) team. It consists of optical data in the UBVRI-
bands observed with the Wide Field Imager (WFI) at the
2.2m telescope at La Silla. These images were reduced
and calibrated with THELI reduction pipeline (Erben et
al. 2005). We obtain these data by Abouzar Najafi from
Bonn University.

III. PHOTOMETRIC REDSHIFT ESTIMATION

Photometric redshifts are determined with the
Bayesian approach of Benitez (2000)(BPZ) which is
based on a SED template and prior information of the
distribution of galaxy types in redshift space. BPZ de-
termines the probability that a galaxy of a certain spec-
tral type with the magnitudes measured in different pass-

FIG. 1. Histogram of photometric redshifts

bands is located at a certain redshift. Figure 1 shows the
histogram of estimated redshifts.

IV. SIMULATION

The reliability of the photometric redshifts estimated
with BPZ under the conditions given by the properties
of the photometric data, is first estimated in simulations.
For this issue, the programs STUFF and SKYMAKER
developed by E. Bertin are employed. STUFF gener-
ates galaxy catalogues with a realistic galaxy population
in redshift, but without errors in magnitude or redshift,
while SKYMAKER produces the corresponding Fits im-
ages. The magnitudes generated by STUFF are fed in
BPZ in order to estimate the corresponding photometric
redshifts zphoto. The spectroscopic redshifts zspec from
STUFF then are plotted against their photometric coun-
terparts for the BPZ quality parameter ODDS > 0.9 in
Figure 2. Considering these plots shows, that photomet-

1
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FIG. 2. Quality of the estimated photometric redshift
zphoto plotted against the true redshift zspec

FIG. 3. Photometric redshifts zphoto from BPZ (after sim-
ulating with skymaker) plotted versus their input redshift

ric redshifts are reliable up to z ∼ 1.8. Catalogues in the
UBVRI-bands which were generated with STUFF, were
processed with SKYMAKER in order to produce five cor-
responding fits images. After extracting the isophotal
magnitudes of these simulated galaxies and feeding them
to BPZ, the redshifts are estimated. The zphoto’s and
the positions of the objects are merged with the STUFF
catalogue in the LDAC pipeline. The results are shown
in Figure 3.

V. KSB METHOD

The KSB method (Kaiser et al. 1995) assumes that
the PSF can be written as a convolution of a very com-
pact anisotropic kernel with a more extended, circular

FIG. 4. Magnitude vs. half light radius plot for R band

function. These two terms are expressed in terms of
the quadrupole moments of the surface brightness. The
isotropic component is subtracted from the measured
ellipticity and the anisotropic component is subtracted
from a responsively term. We used The KSB code writ-
ten by Catherine Heymans and Ludovic van Waerbeke.
Before feeding the R-band catalogue to the KSB code,
we filter the catalogue refer to Schirmer et al. 2007. We
excluded galaxies with the half-light radius smaller than
0.2 pixels than the left ridge of stellar branch in magni-
tude vs. the half-light radius diagram (Fig. 4) and also
rh > 7, exclude objects brighter than R = 18 despite the
objects in stellar branch and remove the saturated part
of stellar branch (brighter than R = 16.5). We need to
identify stars and separated them from galaxies in order
to determine the PSF model. The separation between
stars and galaxies was performed in the mag-rh plane
together with the mag-FWHM plane, where magnitudes
(mag) and half-light radii ( rh ) were obtained from the
MAG AUTO and FLUX RADIUS parameters computed
by SExtractor. Unsaturated stars were selected on the
vertical branch in the range 16.6 < R < 21.2 mag and
2 < rh < 2.3 pixels and 3 < FWHM < 3.7. In this way
we obtained 755 stars for the PSF correction. KSB pa-
rameterizes galaxies and stars according to the weighted
quadrupole moments of the intensity distribution using a
Gaussian weight function .The main assumption of this
approach is that the PSF can be described as the convo-
lution of a large isotropic component (seeing) and small
anisotropic part. In this way the observed ellipticity eobs

can be related to the intrinsic source ellipticity es and
shear by the relation:

eobs = es + P smp+ P gg (1)

where P sm is the smear polarizability tensor and P g is
the preseeing polarizability tensor, which is related to the

2
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FIG. 5. The mass map(left) and The noise map (right)

shear polarizability tensor P sh and P sm by this Equa-
tion:

P g = P sh − P sm P sh∗

P sm∗ (2)

The quantity p characterizes the anisotropy of the PSF
and is estimated from stars, which have zero intrinsic
ellipticity:

p∗ = (P sm∗)−1eobs∗ (3)

Since the PSF in the coadded WFI@2.2 images varies
smoothly over the field of view and over the chip bound-
aries, so we needed to fit it on each CCD in order to
extrapolate its value at the position of the galaxy we
want to correct. In our case we performed this fitting on
each CCD and a second-order polynomial fit was suffi-
cient. At next step, Since the PSF degrades somewhat
at the borders of the image, we remove image borders,
also we have to remove all galaxies which have a size close
to the PSF size so we remove all galaxies with filter scale
< 1.2 pixels, Also remove faint galaxies (R > 24) and low
signal-to-noise ones (S/N < 10). After performing these
cuts, the remaining average number density of galaxies is
about 11arcmin−2. Now we have a good shear catalog
and we use Imcat software to make the mass map in E
and B modes (see Fig. 6).

VI. S-MAP

We wanted to have an estimate signal to noise ratio,
so we used S-statistics (Schirmer et al. 2007). S-maps
are computed from this equation:

S =

√
2
∑N

i=1 εti ωiQ(|θi − θ0|)√∑N
i=1 |εti|2 ω2

i Q
2(|θi − θ0|)

(4)

FIG. 6. S-map

α γ Kappa value S
N

03 : 32 : 45.3 −27 : 47 : 44.10 0.065 3.9

TABLE I.

For this calculation the image is considered as a grid of
points, eti are the tangential components of the elliptic-
ities of the lensed galaxies, which are computed by con-
sidering the center of each point of the grid, wi is the
weight as (Erben et al. 2001):

ω =
1

σ2
g

(5)

For each galaxy we consider its N nearest neighbors
in our parameter space (typically N = 20) and assign

σ2
g = 1

N

∑N
i=1 |g|2, the inverse of from these neighbors

as weight to that galaxy. In this analysis, the filter of
Schirmer et al. (2007) was employed, which is defined
as:

QTANH(x) =
1

(1 + e6−150x + e−47+50x)

tanh(x/xc)

x/xc
(6)

The quantity x is the distance to the aperture centre in
units of the aperture radius ϑout, x = ϑ

ϑout
, while xc is

a dimensionless parameter changing the sharpness of the
filter. In Figure 7 we plot the S-map. We found the mass
peak in the peak region of both mass map and S-map but
far from the peak region in noise map (Figure 8). At the
following table we summarized the properties of the peak
that we found in our image.

3
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FIG. 7. S-map with green contours . Red contours presents
the E-mode contours and the yellow contours are for B-mode.
The detected mass peak is shown in black circle
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Period Analysis of Eclipsing Binary U Peg

F. Akbarian, A. Abedi, M. Farahinejad, B. Zarei, S. Abbasi, f. zeraatgari, M. Mostafaei, H. Gholamhosseinpur
Department of Physics, Faculty of sciences, P.O.Box 97175/615, Birjand, Iran

The orbital periods of U Peg are studied based on all available times of minima. It is found that the
O-C variations of systems can be represented by a parabolic and a periodic term. Our study reveals
evidence of mass transfer and third component star in the system. The parabolic terms in the O-C
variations are due to mass transfer between two components and the periodic terms are explained
with the additional third star in the system then period, eccentricity, mass and semi-major axis of
third body have been calculated.

PACS numbers: 97.00, 95.75.-z

I. INTRODUCTION

The variability of U Peg (BD + 15 4915) was discov-
ered by Chandler (1895) and the system belongs to the
W subclass of the W UMa-type eclipsing binaries [1].
The first orbital elements were derived by Shapley (1915)
[2]. From photoelectric observations it was found that its
light curves are variable. Regarding the spectral type of
U Peg, Adams et al. (1924) classified it as F3, but later
this was revised to G3 (Adams et al. 1935). Struve et
al. (1950) estimated the radial velocities of the two com-
ponents from 4 spectra of the system, but the most re-
cent and most accurate radial velocity observations were
made by Lu (1985) [3]. The orbital period of the system
(0.3747771 day) decreased over the whole time interval of
the observations (1894-2001). This period decrease can
be explained by the mass transfer from the more to the
less massive component [4]. In the last period review con-
ducted on this system [5], the period of 18 and 85 years
of o-c diagram has been resulted.

II. OBSERVATIONS

The photometric observations of eclipsing binary star
U Peg were carried out during three nights in August
2010 at Mojtahedi Observatory of University of Birjand
by using a 14 inch Cassegrian telescope equipped with
a SSP5A photometer. The photometric results are de-
picted in Fig.1. The primary and secondary minima ob-
tained from of U Peg System are given in Table 1.

Filter Primary minimum Secondary minimum

B 2455423.37832 ±0.0001807 2455421.31861 ±0.0003410

V 2455423.37802±0.0001785 2455421.31832 ±0.0003014

R 2455423.37764 ±0.0002496 2455421.31725 ±0.0002671

TABLE I. Times of the primary and secondary minima of
U Peg
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FIG. 1. Minimum points by fitting the Lorentz function on
the V filter

III. PERIOD CHANGES

Since this system is an over contact system and the
presence of third body is probable, the two factors, the
variation of period due to the mass transfer between two
components and the light-time effect by moving binary
systems around the center of mass in triple system, have
been considered to calculate the minimum time period
of light. These factors of both are considered and mini-
mized at the minimum time of eclipse in equation 1.

Min I = HJD0 + C1E + C2E
2

+
a12 sin i
C

[
(1 − e2)

(1 − e cos ν)
sin(ν + µ) + e sinω] (1)

Where a12sin i is the projected semi-major axis, e is the
eccentricity and w is the longitude of the periastron of
the binary orbit around the center of mass of the triple
system. HJD0 +C1E+C2E

2 is the quadratic ephemeris
of the minima of the eclipsing pair.

In order to investigation of periodic changes of the sys-
tem, by using the ephemeris of notified by Gordon 1987

1

۳۹۰پانزدهمین گردهمایی پژوهشی نجوم، دانشگاه تحصیلات تکمیلی علوم پایه زنجان، ۳۲-۲۲ اردیبهشت ۱

۲۹۹

moosavi
New Stamp



(equation 2) the O-C diagram is plotted in Fig. 2 dur-
ing the time interval between 1984 and 2010. It should
be noted that times of eclipsing minimum observed by
photometry and the data at the database (available at

http://astro.sci.muni.cz/variables/ocgate) have been collected.

HJD(MinI) = 2438691.7693 + 0.37478133 × E (2)

By considering the parabolic form of this curve, the co-
efficient of the quadratic term indicates a period increase
with a rate of

ṗ = −2.203721 × 10−7 ± 3.11 × 10−9 (s yr−1)
It may be due to mass transfer from the less massive
to the more massive component. A conservational mass
transfer rate was estimated from the quadratic term as

ṁ = 4.1576 × 10−8 ± 5.88 × 10−9 (M⊙ yr−1)
By times of eclipsing minimum observed by photometry
and the value of P, a new Ephemeris of system offered
the following:
HJD(MinI) = 2455423/37802 + 0/37477814 × E
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Value Standard Error

B Intercept 0.03224 7.23304E-4
B B1 -1.46731E-6 1.96963E-8
B B2 -4.24025E-11 5.99949E-13

FIG. 2. O-C diagram for u peg and its representation by a
best fit parabolic
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FIG. 3. The residuals, O-C (II), from the parabolic best fit
and its representation of a third-body orbit.

IV. ORBITAL PARAMETERS OF THE TRIPLE
SYSTEM

Considering the frequency observed in The residuals,
O-C (II), from the parabolic best fit (Fig. 3), its could
be attributed to the third body. by Using the period04
software, period changes the same period is triple system,
was determined. To obtain the geometric parameters of
triple system, the remaining curves, which are based on
epoch,by using e, ω and presented relations by Irwin [7]
and Hilditch [6], the remaining curves was plotted Based
on the true anomaly ν, then the value of e and ω left free
to adapt it to a curve (according to Fig. 4), When the
obtained values from origin software was be same to the
hypothetical values, these values of as eccentricity and
longitude of the periastron of the binary orbit around
the center of mass of the triple system was considered.
Also by using below equations(3,4)Semi-major axis of bi-
nary system around the center of triple system and mass
of the third body is computed, the calculated geometric
parameters of the triple system are shown in Table 2.

k =
1
2
(τmax − τmin) =

a12 sin i
√

1 − e2(cosω)2

2.590 × 1010
(3)

4π2(a12 sin i)3

GP 2
=

(m3 sin i)3

m1 +m2 +m3
(4)

p (year) 79.68 i (o) m3(M⊙) a3(AU)

e 0.13 90 0.143 19.95

ω (o) 9.48 70 0.153 17.55

a12 sin i (AU) 1.87 50 0.190 11.51

T0 (HJD) 30332.1 30 0.304 4.69

K (Day) 0.010785 10 1.118 1.63

TABLE II. Orbital Parameters of the Third-Body Orbit

In addition to the observed rotation in residual curve
due to the presence of the third body,one alternation with
a short period of 19 years was also observed in the data
(according to Fig. 5). that it can be attributed to the
active spots of binary system.
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FIG. 4. The matching function of light changes due to the
third object.
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FIG. 5. Short period of 19 years observed in the data.

V. CONCLUSION

According to the values obtained for the period
changes, conservative mass transfer and mass of the com-
ponents, the mass transfer is considered to from the sec-
ondary to the primary stars. Also the geometrical pa-
rameters of the triple system and the mass of the third
body versus M⊙ show that these resulting values are in
agreement with calculated values of Fourier analysis by
Borkovits.
Because asymmetric light curves, the secondary star has
two cool spots. Based on light curves obtained from pho-
tometry of this system in 2010 and reported between 1950
and 1989[1], the asymmetry of two phases 0.25 and 0.75
has a period. Hence, it can be resulted the spots are
moving on the surface of secondary star. Because these
spots are in the near of the equator of star, the movement
of the spots on the surface can make a perturbation at
the minimum time of light. Thus short period of 19-year

obtained from the Fourier analysis of the data can be
attributed to the activity of these spots.
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Discovery of a third body around EP Andromedae system

Davood Manzoori1
1Department of Physics, University of Mohaghegh Ardabili , P. O.Box. 179, Ardabil, Iran

Times of minima data (”O-C curve”) for contact binary EP And were analyzed. It was found that
a third body with period of 41.2 yr, is orbiting around the system. Also a modulating period of
11.72 yr cycle along with a relative period increase of ∆P

P
= 1.79 × 10−7 were obtained, which were

attributed to the magnetic activity cycle and the mass transfer with rate ∆m

m
= 9.98 × 10−8yr−1

between the components, respectively.

I. INTRODUCTION

EP And (Period= 0.404 d, Vmax=11.45mag. Pri-
mary’s spectral type F8 V, spectral type of secondary is
not known), was discovered by Strohmeier et al. (1955),
Eclipsing nature of the system was first found by Filatov
(1960). this system was classified as contact binary star
by Gettel et al. (2006). Qian and Yuan (2001) studied
the period of the system and reported a period increase
with the rate dP/dt= 1.16×10−7d/yr, without pointing
out about the factors affecting the period change.

II. O-C CURVE ANALYSIS

The O-C data points were collected from different
sources,∗ mainly from (the updated) website of Czech
Astronomical Society, O-C webpage, to which five times
of minima from the Manzoori (2011) were also added.
Then using the following ephemeris

TminI = 2452137.525+ 0.40411E (1)

these data were converted to a common epoch, then all
the O-C values (including (O−C)1 and(O−C)2 the pri-
mary and secondary residuals, respectively) were plotted
against E (Epoch cycles) in Fig. 1. For the calculations
of (O − C)2 residuals a term (E

2 (0.40411))was added to
the above equation 1.
The general trend of O-C values displayed in Fig. 1 may
be roughly fitted by an upward curved semi parabola.
The coefficients of which along with correlation coeffi-
cients and statistical errors are given just above the Fig.
1. Also the residuals between the fitted parabola and
O-C normal points are displayed in the upper portion of
the Fig. 1. Since the general trend of residues indicate a
wave like character, to carry on further analysis, we plot
them separately in Fig. 2, and best fitted by a Fourier
series polynomial, the coefficients of which are given just
above the Figure and the residuals are displayed at the

∗i.e., Web sites of AAVSO; Cracow Eclipsing Binaries Min-
ima Database. http://www.as.up.Krakow.pl/o-c/
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FIG. 1. The lower plot indicates (O-C)residual values

(filled circles) and its description by an upward curved semi
parabola (continuous curve). And the upper plot represents
the residuals between the fitted parabola and observed O-C
points, for EP And.

upper portion of the same Figure. The wavy character of
the Fig. 2 indicates some alternating phenomena mod-
ulating the orbit period (see Manzoori 2007) of the EP
And system. The analysis of this curve gave a period of
41.2 yr, which may be attributed to presence of a third
body orbiting the system. To reveal any further cyclic
behavior, the Fourier polynomial is subjected to Fourier
decomposition. The frequency spectrum of which is dis-
played in Fig. 3. As evident from the Fig. 3 there is a
distinct peak well above the noise level in Fourier spec-
trum at frequency of 9.43 × 10−5 d−1 corresponding to
period 11.72 yr. This may be attributed to a magnetic
activity cycle effect operating in the system. For further
interpretation and discussion see sec IV.C.
Except the period 11.72 yr, there is another notable peak
at frequency 0.00162 d−1 corresponding to period 0.64
yr, this period seems to be due to windows in ( unevenly
sampled) data and therefore has no physical significance.
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FIG. 2. The lower plot indicates the fitted polyno-

mial(continuous curve), to the residuals between the observed
(O-C) differences and the fitted parabola. And the upper plot
represents the differences between the fitted polynomial and
the residual points for EP And.

0 0.0005 0.001 0.0015 0.002 0.00
Frequency(d^(-1))

-50

-45

-40

-35

-30

-25

-20

-15

-10

-5

0

dB
 N

or
m

 
FIG. 3. The Fourier (frequency) spectrum of the Fourier

polynomial fitted to O-C residuale values of EP And.

III. MASS TRANSFER

As stated in section II, the overall trend of the O-C
data points, plotted in Fig. 1, can be approximated by
a rough upward curved parabola (the continuous curve)
which indicates a secular increase in the period with
the rate dP/dE = 7.98 × 10−11d/Cycle(Or, dP/dt =
6.23 × 10−3Sec/yr estimated in this work. This over-
all secular variation may be attributed to mass ejection
in this system.
Now it is a well-known fact that normally in contact bi-
naries both components have filled their Roche lobes and
have a common envelope, moreover due to their low sep-
aration distance a strong mutual gravitional force exists
between them so that can accrete matter from the surface
of the other component star and exchange of mass would
take place between the components. In addition, some

loss of mass and angular momentum may occur from
outer Lagrangian point which may affect the orbital pe-
riod significantly. Assumption of conservative mass flow
is the most likely process of mass transfer in this system
due to a rather low distance between the two compo-
nents. Hence assuming a conservative case (i.e., when no
matter leaves the system) and using relative period rate
of change △P/P = 1.79×10−7 obtained in this work and
the equation:

∆m2/m2 = −(
m1

3(m1 − m2)

∆P

P
) (2)

from Huang’s (1963) paper, a relative mass transfer of
∆m2/m2 = 9.98 × 10−8yr−1 and hence the correspond-
ing mass and angular momentum lost by secondary were
obtained as ∆m2 = −3.69 × 10−8 m ⊙ yr−1 and △J =
−2.54×1046 g.cm2s−1, respectively; where the masses of
the components m1 & m2 have been used from the Table
3 and equation 9 below from Applegate (1992). Transfer
of mass and cyclic magnetic activity (see sec. IV.C)
in the binary stars consisting of at least one late type
star would cause the orbital parameters like J (orbital
angular momentum), a (orbital radius) and ω (angular
speed) to change accordingly. Here we follow Applegate
(1992), Kalimeris et al. (1994) and Lanza et al. (1998)
to estimate some of these quantities for a conservative
case as below:

∆J = −(
Gm2

2

R
)(

a

R
)2

∆P

6π
(3)

∆E′ = ωdr∆J +
(∆J)2

2Ieff

(4)

∆Lrms = π
∆E

Pmod

(5)

∆ω

ω
=

GM2

3R3Ms

(
a

R
)2(

P

2π
)2

∆P

P
(6)

∆Q = −(
MR2

9
)(

a

R
)2

∆P

P
(7)

N ∼ B2

4π
(4πR2)∆R ∼ 0.1B2R3 (8)

B2 ≈ 10
GM2

R4
(
a

R
)2(

∆P

Pmod

) (9)

da

dE
= [

2G(m1 + m2)

27π2
(
1

P
)]

1

3

dP

dE
(10)
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TABLE I. The estimated parameters corresponding to
modulation period 11.72 yr

Parameter Secondary Primary
dP

dt
(sec/year) 6.23× 10−3 6.23× 10−3

∆J(g.cm2/s) −2.54 ×1046
−4.72 × 1046

∆ É(ergs) 4.49× 1039 8.10 × 1039

∆Lrms(ergs/sec) −3.81× 1031
−6.88 ×1031

∆ω

ω
0.001 0.0006

∆Q(Kg.m2) 4.01 × 1040 1.01 × 1041

B (kG) 92.1 67.80
da

dE
(cm/cycle) 7.98 ×

10−11[2.46 ×

1018]1/3

7.98 ×

10−11[2.46 ×

1018]1/3
ω (rad/sec) 5.62 × 10−4 5.72 × 10−4

dω

dE
(rad/cycle) 3.10 × 10−9 3.11 × 10−9

dω

dE
= (

2π

P 2
)
dP

dE
(11)

where
a/R = 3.19, in which R is the radius of the primary
or secondary component, ∆P = 0.073 s, the orbital pe-
riod change during 11.72 yr cycle, ∆E′ is the energy re-
quired to transfer angular momentum ∆J . M and Ms

are masses of the component stars and surrounding shell,
Is and I

∗
are moments of inertia of the surrounding shell

and star, respectively, so that Is ≈ I
∗

≈ 2Ieff , and
Ieff = Is I

∗
/(Is+I

∗
), ∆Q is the gravitational quadrupole

moment of the active star, B is the subsurface magnetic
induction field, da/dE and dω/dE are the rates of change
of orbital radius and orbital speed, respectively. Using
the above equations, 3 to 11, and modulating period
Pmod = 11.72 yr, we obtained the quantities listed in
Table 1. Apart from the B, the magnetic induction field,
which shows comparatively high values (see the section
IV.C for interpretion), the values estimated (in Table 1)
are fairly in agreement with the corresponding values es-
timated by Applegate (1992) for the other systems.
To compare the results of Applegate and Lanza, we used
the equations 18 and 19 below borrowed from Lanza
(1998):

∆Q = (
−Ma2

9
)
∆P

P
(12)

∆ω

ω
= (

9

8K2

G

R5Ω2
)∆Q (13)

to estimate the values of ∆Q = 3.95 × 1039 kg.m2

and ∆ω/ω = 1.55 × 10−3, where K2 is apsidal mo-
tion constant; these values were found to be in rough
agreement with the corresponding values calculated from
equations 12 and 13 above. Also by comparison of ∆Q
with the values given by Lanza (2005), Table 1 and Lanza
(2006) Table 2 one finds fair agreement amongst these
values.

IV. RESULTS AND DISCUSSION

A. Orbital period variations

Orbital period study in this type of systems is very
useful to understand their structure and evolution. It
can provide estimates of mass and AML which are pre-
dicted by some theoretical works (see Table 1 for the
corresponding estimated values of EP And). The O-C
diagrams formed by the minimal times of eclipses provide
the basis for studying time dependent period variations
of eclipsing binaries.
As stated earlier in section III, one of the main character-
istics of contact(W UMa type) binaries is mass transfer
due to Roche lobe filling of the components such mass
exchange will spin up the mass accreting star (most of
whose mass is transferred material by the end of rapid
phase of mass transfer). Visual inspections of the O-
C data points plotted in Fig. 1, reveal that the gen-
eral trend of plotted points in the Fig. 1 can be ap-
proximated by a rough upward semi parabola (i.e., the
continuous curve), which indicates a secular increase in
the period with the rate (dP/dt = 6.23 × 10−3sec/yr),
estimated in this work. This secular period increase
can be explained in terms of mass transfer from the
less massive to the more massive hotter star with the
rate of −3.69 × 10−8m

⊙
/yr. According to Biermann &

Hall (1973), the dynamical instabilities initiate a sud-
den transfer of mass from cooler star and decrease the
period, as angular momentum is temporarily stored as
faster than synchronous rotation in or around the hot-
ter star. Then the angular momentum is returned to the
orbit on a friction time scale and the period increases.

B. The Third Body

Many authors (e.g., D’Angelo et al. (2006); Pribulla
and Rucinski (2006); Rucinski et al. (2007)) have pointed
that most of the contact binaries particularly those hav-
ing orbital period < 3d are found in multiple systems.
Moreover the wavy character of the residuals between the
observed O-C data and fitted parabola, (as mentioned in
section II), might be attributed to the presence of a third
body circling the system with a period of 41.2 yr.
It shuould be reminded that this system has not been
observed spectroscopically, due to faintness.

C. Magnetic Cycle Effect

Referring to section II and Fig. 3, the Fourier analysis
of the polynomial fitted to the residual values between O-
C data and parabolic fit gave a period of 11.72 yr cycle
modulating the orbital period. This may be attributed
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to magnetic activity cycle operating in this system. A
result which is well agreed with Galownia (2002)results
of O-C analysis for a large sample of W UMa-type stars
that ”every system changes period, the mean interval of
period stability is about 11 yr and most promising expla-
nation of these changes seems to be magnetic activity for
all W UMa systems”. Furthermore clear cyclic changes
superimposed on the overall O-C diagram (particularly
between -49000 to -32000 and also -15000 to 0 cycles) are
observed. The further calculations of parameters listed
in Table 1, all favors the presence of magnetic cycle op-
erating in this system.
Most of the published papers (if not all) on contact binary
systems, in recent years have discussed the operation of
magnetic activity cycle in these systems (e.g. Mancero
& Van’t Veer 1996; Quian et al. 2006, 2008; Bradstreet
and Guinan 1994). As stated in the preceded subsec-
tion both of the components in EP And system can be
magnetically active. Furthermore a large spotted area is
reported by Manzoori (2011).
Now it is a well-known fact that close binary systems
with a cool F-K type star display enhanced magnetic ac-
tivities. Short period close binaries (e.g., EP And) i.e.,
those having an orbital period P < 5 − 6 days, possess
the above mentioned characteristics, due to rapid rota-
tion (Richard & Albright 1993). Many authors (see e.g.,
Richards 1993, 1992; Hall 1989 & Olson 1981) have dis-
cussed that the secondary and/or primary in the close
binaries having a late type component show a variety of
time dependent magnetic properties, which may cause,
brightness variations in the LC (particularly at mid pri-
mary eclipse), radiations of X-ray, Ultraviolet, infrared,
and cyclic variations in the orbital period of the

binary (through a mechanism purposed by Applegate
1992 and modified by Lanza et al. 1998 & Lanza 2005,
2006).
This mechanism is based on the variation of the ac-
tive star shape through a change in the Gravitational
Quadrapole Moment (GQM) of the star. This change
in GQM is coupled to orbit, producing orbital period
changes, which are briefly explained below: The GQM is
the most sensitive to the rotation rate of the outer parts
of the star. As the star goes through activity cycles, a
magnetic torque is exerted on the outer parts of the star,
the distribution of angular momentum changes resulting
in a change in the oblatness of the star. These changes
(of rotation rate and oblatness) will be communicated to
the orbit by gravity, leading to orbital period variations.
Lanza (2005; 2006) argued against this mechanism. Cal-
culating the required power dissipated in one cycle the-
oretically, suggested an alternate modified model, em-
phasizing on the effects of intense magnetic fields, a fact
which is possibly consistent with the rather high values
of magnetic fields reported in the Table 1 of this work.
Lanza found that surface angular velocity variation of
secondary component required by Applegate’s hypothesis

is between 4-12 percent, i.e., too large to be compatible
with observations and that kinetic energy dissipated in
its convection zone ranges from 4-43 times that supplied
by stellar luminosity along one cycle of the orbital pe-
riod modulation. The estimated values of ∆ω1

ω1 ≃ 0.0006,
∆ω2
ω2 ≃ 0.001 in this work (Table 1) do support the results

obtained by Lanza.
, Finally, as stated earlier (in section III) the estimations
of related stellar parameters (particularly ∆Q, the GQM)
for EP And (Table 1) are in agreement with those esti-
mated by Applegate (1992) and Lanza & Rodono (1999)
for other similar systems, e.g., V 471 Tauri except B

the magnetic field, which shows comparatively high val-
ues. These high values of B(while in rough agreement
with Lanza’s 2005 predictions), may also be attributed
to the enhancement of fields, due to a rather low distance
(2.49R

⊙
) between the two components and interactions

of the individual star B fields together, and also with the
plasma ejected by the component stars. Though due to
observed data deficiency all of the Applegate predictions
(see Manzoori, 2009) can not be verified in this system,
but according to the calculations performed in section
III (Table 1), the amplitude of angular velocity varia-
tions ∆Ω

Ω ∼ 0.001 is well-agreed with recent non-linear
dynamo models (Covas, Moss & Tavakol 2005) for stars
with deep convective envelope. Thus in the opinion of
the author the 11.72 yr cycle obtained through Fourier
analysis of Fourier polynomial function ( see section II)
is most likely due to magnetic cycle effect in this system.

V. CONCLUSION

In conclusion we may say that, apart from the mass
transfer and light time effect, the most probable cause
of period changes in this system is the magnetic activity
cycle.
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This work aims to study the physical nature of umbral dots (UDs) using high-resolution spectropo-
larimetry. Full Stokes spectra of one central UD in a sunspot close to the disk center recorded by the
spectropolarimeter on Hinode are analyzed. The height dependence of the temperature, magnetic
field vector, and line-of-sight velocity across the UD is obtained from an inversion of the Stokes
vectors of the two Fe I lines at 630 nm using SIR code. No difference is found at higher layers
(logτ < −2) between the UD and the diffuse umbral background (DB) except for in the map of
magnetic field strength showing a reduced magnetic strength. Below that level, UD can be recog-
nized in the maps of temperature and magnetic field strength with a higher temperature and a less
field strength with respect to its DB. Our results confirm the existence of a considerable upflow (in
low photosphere) within the UD or the presence of weaker fields (in middle and high photosphere),
except these two phenomena are not coincide. This exception is contradicted to the results of MHD
simulation of Schüssler and Vögler, [11].

I. INTRODUCTION

The umbra of a sunspot appears dark, because convec-
tive flows are suppressed by its strong magnetic field. The
subarcsecond bright features in the umbra of a sunspot
called umbral dots (UDs) have been proposed as a man-
ifestation of a necessary convective (along with radia-
tive) energy transport to explain the low brightness of a
sunspot umbra. However, UDs are differently interpreted
in the ”monolithic” versus ”cluster” model of sunspots.

In the monolithic flux tube model, /citewei04,UDs are
interpreted as the top of convective cells penetrating
through a homogenous vertical magnetic field. This pic-
ture should result in a velocity pattern in and around
an UD that mimics overturning convection or over stable
oscillatory convection, [15,11].

According to the cluster model, [8], UDs are inter-
preted as intrusion of hot field-free gas that separates the
individual flux tubes constructing the underlying mag-
netic structure of a sunspot umbra. The hot and upward
moving plasma bursts through a “magnetic valve”, [3], in
photospheric height at which pressure suddenly becomes
negligible and produces a gap between the magnetic flux
tubes at the top of the column of the field-free region. In-
trusion of field-free plasma through a cluster of magnetic
flux tubes should essentially have only upflows associated
with the UDs.

Both mechanisms proposed for formation of UDs pre-
dict smaller field strengths within UDs and a cusp-like
magnetic structure, [9,12]. The essential difference be-
tween these two mechanisms is the downflow at the
boundary of an UD predicted in monolithic flux tube
model.

Hamedivafa, [4], analytically studied magnetic pro-
file (considering reduction of field strength) of UDs and
showed that Joule heating - along with other mentioned
mechanisms - can increase the brightness of UDs and
prolong the survival of UDs as bright structures on the
surface of an umbra, [5].

Schüssler and Vögler, [11], have shown that the energy
transport in the vertical magnetic field of the umbra is
dominated by nonstationary narrow plumes of rising hot
plasma with adjacent downflows. The magnetic field is
strongly reduced in the upper layers of the plumes resem-
bling UDs. Most of the simulated UDs have an elongated
shape with a central dark lane; some larger UDs show a
threefold dark lane.

Detailed studies of the physical characteristics of UDs
such as temperature stratification, magnetic field vec-
tor, and line-of-sight (LOS) velocity are necessary to un-
derstand the nature of UDs and the underlying MHD
physics. Socas-Navarro et al., [13], found upflows of
200 m s−1 in UDs together with a weaker and more in-
clined magnetic field compared to the surrounding um-
bra. Bharti et al., [1], found an upward velocity on the
order of 400 m s−1 surrounded by narrow downflow re-
gions with 300 m s−1 in the Fe I 5576 Å line. Sobotka
and Jurčák, [12], analyzed a time series of full-Stokes
spectropolarimetric observations. They found that cen-
tral UDs do not show any excess of line-of-sight velocity
and magnetic field inclination with respect to the sur-
rounding umbra, while upflows of 400 m s−1 and a more
horizontal magnetic field were detected in the low pho-
tospheric layers of peripheral UDs.

In the following sections, we describe the details of the
selected data set in section II, and the inversion method
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based on the SIR code and its outputs in section III.
Section IV is devoted to the analysis of the synthesized
atmospheric model of an UD and findings. Finally, sec-
tion V gives short discussion and conclusion.

II. OBSERVATION AND DATA SET

The data analyzed here were obtained using the spec-
tropolarimeter of the Solar Optical Telescope, [14], on-
board the Hinode satellite. The instrument observes two
iron lines Fe I 630.15 nm (g=1.67) and Fe I 630.25 nm
(g=2.5), whose line formation region is between logτ ≈ 0
and -2.5 , [2], where τ is the optical depth at 5000 Å.

The diffraction limit of SOT is 0.32 arcsec at 630 nm.
The width of the spectrograph slit is equivalent to
0.16 arcsec matching the pixel size of the CCD camera.
The scanning steps of the spectrograph slit are equivalent
to 0.148 arcsec. The wavelength sampling of 2.14 pm, [6],
is finer than the spectral resolution of 2.5 pm. The ex-
posure time for one slit position is 4.8 s, during which all
Stokes profiles are acquired with a noise level of 10−3Ic,
where Ic is the continuum intensity.

448 normal SP scans of AR 10930 were taken on De-
cember 11, 2006, when the spot was located at the he-
liocentric angle of 8◦ (during the period 13 : 10 − 16 :
05 UT), very close to the center of solar disc. The dark
current, the flat field corrections, and the polarimetric
calibration were performed using “sp-prep” software.

Figure 1 shows the largest umbra (and penumbra) of
the sunspot with negative magnetic polarity as recon-
structed from the continuum intensities at the redward
of the 630.25 nm line. The area under analysis containing
a central UD is highlighted. This specific UD have a size
of approximately 600 km (diameter of 5 pixels) without
any dark lane.

To prepare the data for the inversion process, a cali-
bration of wavelengths and a normalization of the Stokes
profiles to the continuum intensity of the quiet Sun must
be done. For this purpose, calibration of the wavelength
positions of the two Fe I lines in the SP data is done
using the averaged position of the minima of the Fe I
630.15 nm Stokes I profiles over a wide area near disk
centre outside of the sunspot. Also, the correction for the
convective blueshift of the 630.15 nm line (210 m s−1; see
a discussion given by Ishikawa et al., [6]) is applied. The
averaged continuum intensity of these profiles is used to
normalization of the profiles.

III. INVERSION METHOD AND ITS RESULTS

We applied the inversion code SIR (Stokes Inversion
based on Response functions, [10]) to the observed spec-
tra. This code works under the assumption of local ther-
modynamical equilibrium and hydrostatic equilibrium.

FIG. 1. The map of continuum intensity reconstructed
from the far red wing of the Fe I 630.25 nm line. The ar-
row points to disc centre. White square corresponds to the
studied field of view of the spectropolarimeter. The area (UD)
under analysis is highlighted at the upper-left corner.

The inversion code synthesizes the Stokes profiles com-
ing from an initial model atmosphere and compares them
to the observed ones. Using a least square Marquardt’s
algorithm, the atmospheric model is modified until the
difference between the observed and synthetic Stokes pro-
files (merit function, χ

2) are minimized.
Inversions were made for a single-component magnetic

model atmosphere in order to reduce the number of free
parameters. The instrumental scattered light is negligi-
ble. Thus, only the results obtained without the effects of
stray light contamination - like those due to diffraction,
[7], or scattered light - are discussed in this paper.

To detect the changes of plasma parameters with
height, we enabled four nodes for temperature, T, and
two nodes (linear variations with depth) for LOS ve-
locity, VLOS, magnetic field strength, B, and its incli-
nation, γ, in the final step of the inversion process to
find out which parameter, at least, decreases or increases
with height. Additionally, we used one node (height-
independent) for magnetic field azimuth and microtur-
bulent velocity - altogether, 12 free parameters. Stokes I
and V were assigned triple and fivefold, respectively, the
weights of Stokes Q and U in the inversion.

As a result, we obtained 3 two-dimensional maps of
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FIG. 2. Stratifications of temperature,T (K), magnetic
field strength, B (Gauss), LOS velocity, V (km s

−1), and
inclination, G (degree), in the low photosphere (logτ=-0.2;
right column), middle photosphere (logτ=-1.0; middle col-
umn), and high photosphere (logτ=-2.0; left column). White
circle corresponds to the same area/position of the studied
UD in all maps.

T, VLOS, B, and γ calculated at logτ=-0.2 (low photo-
sphere), logτ=-1.0 (middle photosphere) and logτ=-2.0
(high photosphere) covering the formation layer of the
two lines. An example of the maps (stratifications) of dif-
ferent parameters in photosphere is shown in Figure 2.
We follow the astronomical convention for the demon-
stration of velocity field that redshifts are positive (bright
in corresponding figures) and blueshifts are negative.

Figure 3 displays an example of the observed profiles
(dotted lines) of Stokes I and V of the brightest pixel
of the UD together with the corresponding synthesized
profiles (dashed lines) by SIR code.

Due to the low signal in the dark diffused background
(DB) the measured profiles in the DB around the UD are
much noisier than the profile of the center of the UD. But,
in general, the Stokes spectra can be fitted remarkably
well.

The stratifications of the photospheric parameters T,
B, VLOS, and γ obtained from the Stokes profiles (Fig-
ure 3) of the center of the UD are displayed in Figure 4.

FIG. 3. The observed Stokes I and V profiles (dotted lines)
for the brightest pixel of the selected UD plotted together
with the corresponding synthesized profiles (dashed lines) by
SIR.

IV. FINDINGS

Figure 2 helps us to compare the stratifications of the
retrieved atmospheric parameters T, B, VLOS and γ in
the center of the UD and in its DB. In the upper photo-
sphere UD disappears and there is no significant differ-
ence between UD and its DB except for magnetic field
strength which is smaller (almost 30%) in the UD. In
the middle photosphere the UD can be recognized on the
maps of temperature and magnetic field strength. In the
low photosphere the UD is clearly seen on the map of
temperature, but the UD does not show any reduction
in magnetic field strength with respect to its DB. In the
centre of the UD, the field is almost constant and even
increases with height (Figure 4), albeit only slightly. In-
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FIG. 4. Photospheric stratification obtained from the
Stokes profiles at the location of the UD centre (the brightest
pixel). Negative LOS velocity values indicate upflows.

terestingly, the gradient of magnetic field strength with
height is small (in absolute value), compared to that in
the DB, and has the same sign in this region (this can be
deduced from Figure 2).

The map of the field inclination in low photosphere
shows that the magnetic vector is a little (5◦) more ver-
tical (larger value of γ) in the UD centre. The inclination
is increasing with height all over the studied region (es-
pecially at the centre of the UD; see Figure 4), but in
upper photosphere we cannot see any differences in this
parameter between the UD and its DB. . This result may
be understood if we think of UDs as the tip of a field-
free hot plume underneath the umbra. It might also be
explained by photospheric magnetoconvection, in which
the hot plasma diverges at the top of the convective cells
and weakens the field in UD.

Generally, the inclination and the magnetic field
strength are increasing from the upper-left corner of the
studied region to the lower-right corner in all three opti-
cal depths which are expected when we move from outer
to inner in the umbra. Also, there is a similar expectation
(increasing) for temperature when we move from inner to
outer in the umbra which is obvious in the corresponding
maps.

It seems that in the velocity maps of middle and upper
photosphere the UD and its DB cannot be recognized.
All over the region in the high photosphere is at rest (ve-
locities less than 200 m s−1) except for few single pixels
out of the UD area. All over the region in the middle pho-
tosphere shows upflows with velocities around 500 m s−1.
Nevertheless, in the low photosphere the lower half of the
UD shows a considerable upflow with a LOS velocity of
about 800 m s−1 which is larger (300 m s−1) than that
in its DB.

V. CONCLUSION AND DISCUSSION

We identified one central umbral dot in the Hinode
spectropolarimetric data of a sunspot near disk centre.
By running SIR code and with the help of the inversions
of full Stokes profiles of the Fe I lines at 630 nm we deter-
mined the stratifications of temperature, magnetic field
strength, LOS velocity, and magnetic inclination. The
high spatial resolution of the Hinode SP data allows us
to reconstruct both the horizontal and the vertical struc-
ture of UDs.

In the lower layers of the photosphere the UD temper-
ature is higher than its near-DB temperature (upper row
in Figure 2), consistent with the intensity enhancement
of the UD in the continuum map (Figure 1).

Some of our results confirm those of previous works
existing in the literature, such as the existence of a con-
siderable upflow (in low photosphere) within the UD or
the presence of weaker fields (in middle and high photo-
sphere), except these two phenomena are not coincide.

This exception is contradicted to the results of MHD
simulation of Schüssler and Vögler, [11]: Their simula-
tion shows large velocities and small field strengths in
the upflow plumes (resembling UDs) in low photosphere.
However, the studied UD in middle photosphere show
a similar structure with the simulated UDs: a reduced
magnetic field (20%) and small upflow (∼ 500 m s−1).
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