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Aims. We report several Hinode/SOT long series observations in Ca H line and discuss a remarkable dy-

namical behavior which might be nothing else than Helical-Kink mode propagation or Alfvenic waves in-

side the multi-component spicules. 

Methods. Compute 2D velocity map using a technique base is using FFTs and cross-correlation function, 

and use a 2
nd

-order accurate Taylor expansion on highly processed images to locate the peak of the cross-

correlation function to sub-pixel accuracy.  

Results . Obtained results show almost a large percent of solar coronal hole spicules show surge-like be-

havior in support of twisty multi-components spicules. We detected several long spicules and found (i) 

the upward and downward flow is equal for lower and middle levels but the rate of upwarding motion is 

slightly more in high levels, (ii) the shearing motion in left and right directions is also equal for all levels, 

(iii) and the medians of the amplitudes are increased by high, (iv) the left and right-hand velocity is also 

increased by high, (v) finally, we see for a large number of multi-component spicules the left and right 

hand shearing motion is occurring simultaneously and close to each other, it might be understood as 

twisty threads. The twisty number depends to the diameter of whole components and changing from less 

than 1 turn for very thin structure to more 2 or 3 turns for surge-like very broad once, the curvature shape 

due to the low twist number is similar to the transversal kink mode oscillation along the threads.   
              
PACS number : 96.60.-j 

 

I. INTRODUCTION 
 

Spicules are jet-like chromospheric structures and are 

usually seen all around the limb of the Sun arising in 

different directions. The mechanism of spicule for-

mation and evolution is not well understood (for the 

propulsive mechanisms, see reviews of Sterling 2000; 

Lorrain and Koutchmy 1996; Filippov et al. 2006). The 

investigation of solar spicules is necessary to under-

stand the Transition Region and the coronal heating 

(Kudoh and Shibata, 1999). 

 Spicules are relatively homogeneous in height along 

their life time of approximately 5-15 min., i.e. they are 

short-lived and comparable to the photospheric   gran-

ules lifetime. They have typical up flow speeds of 20-50 

km/s, spicules  diameter at  chromospheric  layers are of 

the order of 200-500km. 

They usually reach heights of 5000-10,000km before 

fading out of view or fall back towards the solar sur-

face. Their smallest widths are only 100-200 km (Tava-

bi et al.,2011) ,Tavabi et al. found that indeed spicules 

show a whole range of diameters, including unresolved 

 “interacting spicules” (I-S), depending of the definition 

chosen to characterize this ubiquitous dynamical phe-

nomenon occurring into a low coronal surrounding. 

Spicules are very thin and numerous, so along the line 

of sight they could be in a large number, especially 

above the limb where a long integration along the line 

of sight exists. Then superposition effects (overlapping) 

should be more important than it was anticipated be-

fore, when it was thought that spicules have a 1 Mm or 

more diameter, because the number of spicules met 

along the line of sight per resolution element is indeed 

significant. A kind of collective behavior of 2 or more 

components of spicules is not excluded; see Tavabi et 

al. (2011). 

They found that most of spicules have multiple struc-

tures (similarly to the doublet spicules) and impressive 

transverse periodic fluctuations which were interpreted 

as upward kink or Alfven waves. 

Spicules usually have oscillation behavior, the exist-

ence of 5 minutes oscillations in spicules have been 

firstly reported by Kulizhanishvili and Nikolsky (1978) 

and others including spectroscopically resolved obser-

vations. Recently image sequences were studied by De 

Pontieu et al. 2003, 2004; Xia et al. (2005), Ajab-

shirizadeh et al. (2007). 

Oscillations in spicule with shorter period have been 

reported by Nikolsky and Platova (1971). They found 

that spicules oscillate along the limb with a characteris-

tic period of about 1 min. 
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Recently Kukhianidze et al.(2006) reported periodic 

spatial distribution of Doppler velocities with height 

through spectroscopic analysis of H  height series in 

solar limb spicules ( at the heights of 3800-8700 km 

above the photosphere). 

Suematsu et al. (2008) have also reported the observa-

tion of a twist motion of spicules from Hinode SOT 

image observation and He et al. (2009) reported high 

frequency transversal motion in spicule, in agreement   

with results of Tavabi et al. (2010). 

 

 

II. OBSERVATION 
 

We selected a sequence of solar limb observations 

made at the North Pole with the   broad-band   filter 

instrument (BFI) of the sot of the Hinode mission (Fig 

1). We use a series of image sequences obtained in 17 

June 2011, 25 October 2008 and 7 November 2007 in 

the Ca II H emission line; the wavelength pass-band 

being centered at 398.86 nm with a FWHM of 0.3nm. A 

fixed cadence of 8s is used (with an exposure time of 

0.5s) giving a spatial full resolution of the SOT- Hinode 

limited by the diffraction at 0.16”(120km) ;a 0.541 pix-

el size scale is used. 

The size of all images used here is 1024  512 pixels ( 

Hinode read out only the  central pixels of the larger 

detector to keep the high cadence within the telemetry 

restrictions) thus covering an area of ( FOV) 111” 

56”at the North Pole as the images are centered at 

position x=0, y=948 arcsec. On the polar cap of the sun 

spicules are somewhat more numerous   than at low 

latitudes close to the solar equator as they are slightly 

taller and oriented   more radially ( Filippov and Kou-

tchmy 2000) 

We used the sot routine program “fg_prep” to reduce 

the image spikes and jitter and to align the time series. 

The time series show a slow pointing drift, with an av-

erage speed less than 0.015”/min toward the north as 

identified from solar limb motion.  

A superior spatial processing for thread-like feature is 

obtained using the mad-max algorithm (Koutchmy and 

Koutchmy, 1989; Tavabi et al. 2011), see Fig. 1 for ex-

ample. 

The spatial filtering using the “mad-max” algorithm 

clearly shows relatively bright radial threads in the 

chromospheres as fine as the resolution limit of about 

120km, see Fig.1 and Tavabi et al. (2011), and permits 

to deduce in first order approximation, what could be 

the individual properties of spicules . Note that this ra-

ther simple algorithm   permits to reduce the complica-

tions to the overlapping effect. 

 

 

 

III. DATA ANALYSIS 
 

Regarding the image processing, we found superior 

results after using a spatial image processing for both 

thread-like (or elongated) and loop like features ob-

tained with the so called mad-max algorithm (Koutch-

my & 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 (usually, 8 directions are 

used). The behavior of the mad-max qualitatively re-

sembles the second derivative, but the strong selection 

for the direction of the maximum variation substantially 

enhances the intensity modulations due the most signif-

icant structure and, accordingly, considerably reduces 

the noisy background like in case of a high spatial filter-

ing. It appears to reduce the blending (due to overlap-

ping effects) between crossing threads superposed along 

the line of sight. The algorithm, as originally proposed, 

samples the second derivative in eight directions but the 

directional variation of the second derivative was gen-

eralized to a smooth function with a selectable passband 

spatial scale for this work (for more details see Novem-

ber   & Koutchmy, 1996).  

Spatial filtering using “mad-max” algorithms clearly 

shows relatively bright radial threads in the chromo-

sphere as fine as the resolution limit of about 120 km, 

see Fig. 1, as well as some fig1- a, b, c Mm copy group-

ing of spicules. Note that some deviation from the radial 

direction is observed and the aspect ratio of each spic-

ules is often larger than 10. 

 

 
 

Fig. 1 inverted intensity and Mad-Maxed Hinode/SOT 

Ca H line. 

 

IV.  RESULTS AND DISCUSSION 
 

We are one of the spicules is chosen with a certain 

structure which is represented by the red arrows in Fig. 
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1. We choose an axis to move relative to the axis of the 

Spicules looked. Using the FLCT algorithm for the 

spicule desired two-dimensional velocity diagram 

shown in Figure 2, respectively.  

We find that almost a large percent of solar coronal 

hole spicules show surge-like behavior in support of 

twisty multi-components spicules. 

 

 

 
 

Fig.2 Result from FLCT algorithm for 2D velocity 

maps correspond to the remarked structure (red arrow) 

in Fig. 1. 

 

We detected several long spicules and found the up-

ward and downward flow is equal for lower and middle 

levels but the rate of upwarding motion is slightly more 

in high levels, and the shearing motion in left and right 

directions is also equal for all levels. 

 

 
 

Fig.3 Horizontal  and  vertical proper motion veloci-

ties for different layers above the limb. 

 

Then we plotted the mean intensity histogram. We 

found the medians of the amplitudes are increased by 

high .we also found the left and right-hand velocity is 

increased by high. 

 
 

Fig.4 Histograms for swaying and up and downward-

ing motions.   

 

The analysis is repeated as same way for different im-

age and data on 25 Ocb.2008. 

 

 
 

Fig.5 Horizontal  and vertical proper motion velocities 

for different layers above the limb. 
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Fig.6 Histograms  for swaying and up and downward-

ing motions. 

 

   

 
 

Fig. 7 schema of twisty and magnetically threads (left) 

in high resolution and propagation of transversal insta-

bility corresponds to the right plane in the left. 

 

 

 

 
 

Fig. 8 Multi-components threads or twisty spicule in 

Ca II H line broadband filter. 

 

Finally ,a large number of multi-component spicules 

(Surge-like) with swaying motion is occurring simulta-

neously and close to each other, it might be understood 

as twisty threads. The twisty number depends to the 

diameter of whole components and changing from less 

than 1 turn for very thin structure to more 2 or 3 turns 

for surge-like very broad once, the curvature shape due 

to the low twist number is similar to the transversal 

kink mode oscillation along the threads.                
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 ات گرمبیی ایجبد شدٌ در زمیه ثعد از ثرخًرد سیبرک یب شُبة سىگ ثٍ آنتغییر
 1ٚ2ػبثسیٙی، یٛسفؼّی      1اثراَیمی، حمید

 ، ظ٘جبٖ، ایطاٖظ٘جبٖ زا٘طٍبٜزا٘طىسٜ فیعیه، 1
 پػٚٞطىسٜ تغییط الّیٓ ٚ ٌطٔبیص ظٔیٗ، زا٘طٍبٜ تحصیلات تىٕیّی ػّْٛ پبیٝ، ظ٘جبٖ ، ایطاٖ 2

 چکیدٌ 
ٓ   ٖآثٝ ثطضسی تغییطات ٌطٔبیی ایجبز ضسٜ زض ظٔیٗ ٘بضی اظ ثطذٛضز سیبضوٟب یب ضٟبة سنٍٟٙب ثنٝ   ٔمبِٝ زض ایٗ  ٔؼبزِنٝ ا  ثنطا     .ٔنی پنطزاظی

ا٘طغ  آظاز ضسٜ ثؼس اظ ثطذٛضز ثط حست سطػت ثطذٛضز، جطْ سیبضن، ظاٚیٝ ثطذٛضز، ظاٚیٝ ثی ٞٙجبض  ذنبض  اظ ٔطونع ٚ ذنطٚ  اظ ٔطونع     
ٔی آٚضیٓ. ٘تیجٝ ٔحبسجٝ ثطا  ثطذٛضز فطضی سیبضوی ٔب٘ٙس سطؼ ثٝ ظٔیٗ، ٘طبٖ زٞٙسٜ ٌطٔبظا ثٛزٖ ثطذنٛضز اسنت ٚ    لجُ اظ ثطذٛضز ثسست

   ٗ تنب   ثیطتطیٗ ٔمساض آٖ زض صٛضت ضٚزضٚ ثٛزٖ ثطذٛضز است. ٕٞچٙیٗ ٘تیجٝ ٔی ٌیطیٓ زض ثطذٛضز چیىطِٛٛة زض ٔىعیه، زٔنب  جنٛ ظٔنی
ضٚسیٝ، ٔؼنبزَ ثنب ا٘نطغ  ا٘فجنبض      هٙسزض ثطذٛضز ضٟبة سًٙ زض چّیبثیٔسَ حبضط، ا٘طغ  آظاز ضسٜ  طجك. فتٝ استافعایص یبوّٛیٗ  8000

     ترٕیٗ ظزٜ ٔی ضٛز.  TNTتٗ  ویّٛ 2500تب  860

 مقدمٍ
  سیبضوٟب ٚ ضٟبة سٍٟٙب  ظیبز  زض طَٛ تبضید ظٔیٗ ثٝ آٖ ثطذٛضز وطزٜ ا٘س. ایٗ ثطذٛضزٞب آثبض غئٛفیعیىی ٚ الّیٕی ظیبز  ضٚ   

ظٔیٗ زاضتٝ ا٘س. اظ ضٚ  تغییطات ظٔیٗ ضٙبذتی ٔی تٛاٖ ٔحُ ثطذٛضزٞب زض طی ٔیّیٟٛ٘ب سبَ لجُ ضا یبفت. ِٚی زض طنَٛ چٙنس صنس    

سبَ اذیط تٕبْ ثطذٛضزٞب ٔطبٞسٜ ٚ ثطضسی ضسٜ ا٘س. تغییطات الّیٕی ٘بضی اظ ثطذٛضز سیبضوٟب ثٝ ظٔیٗ ضا ٔی تٛاٖ ثٝ زٚ زستٝ تمسیٓ 

ٟب٘ی ثّٙس ٔست ٚ اثطات الّیٕی ٔحّی وٛتبٜ ٔست. اثطات ٔحّی چٙس ثب٘یٝ ثؼس اظ ثطذٛضز ٚ زض ٔحُ ثطذٛضز ضخ وطز: اثطات الّیٕی ج

ٔی زٞس ٚ ثبػث ایجبز أٛا  ضطثٝ ا  زض جٛ، تطىیُ زٞب٘ٝ ثطذٛضز ، ٚلٛع ظِعِٝ ٚ سٛ٘بٔی ٔی ضٛز. اثنطات الّیٕنی جٟنب٘ی ثّٙنس     

٘تیجٝ آٖ ایجبز ٌطز ٚ غجبض ٚ ٌبظٞبیی ٕٞچٖٛ ز  اوسیس وطثٗ، اوسیس    ٔی زٞس.ٔست زٜ ٞب سبَ ثؼس اظ ثطذٛضز ٚ زض وُ ظٔیٗ ضٚ

سِٛفٛض، ثربض آة ٚ ٔتبٖ ٔی ضٛز. ٟٕٔتطیٗ ثطذٛضز ثٝ ظٔیٗ اظ ٘ظط تغییطات الّیٕی، ثطذٛضز سیبضوی ثنعضي زض ٔىعینه وٙنٛ٘ی زض    

ا٘جبْ ضسٜ زض ٔٛضز ایٗ ثطذٛضز ٘طبٖ ٔی زٞس وٝ ثب ٔیّیٖٛ سبَ لجُ اتفبق افتبزٜ است. ٔسَ سبظ   5/65ٔٙطمٝ چیىطِٛٛة است وٝ 

ثٝ ظٔیٗ ثطذٛضز وٙس، زٔب  ایجبز ضسٜ زض ٔحُ  km/s 18زضجٝ ٚ ثب سطػت  45ویّٛٔتط ٚ ثب ظاٚیٝ  14فطض ایٙىٝ لطط ثطذٛضز وٙٙسٜ 

یٗ ثطذنٛضز ایجنبز شضات   [. زض طی سبِٟب ثؼس اظ ا1وّٛیٗ ٌطْ ٔی ضٛز ] 6000وّٛیٗ ٔی ضٛز ٚ جٛ ثیص اظ  3000تب  1000ثطذٛضز 

وبٞص یبثنس ٚ تغیینط زٚضٜ ظٔنیٗ    زضجٝ سّسیٛؼ  10سِٛفٛض زض جٛ وٝ ٘ٛض ذٛضضیس ضا جصة ٔی وٙٙس، ثبػث ضس وٝ زٔب  ظٔیٗ تب 

ٟٕٔتطیٗ ثطذنٛضز زیٍنط ٔطثنٛه ثنٝ ثطذنٛضز ضنٟبة سنٍٙی ثنٝ ٔٙطمنٝ           [.2ضٙبسی ٚ ا٘مطاض ٘سّی اظ ٔٛجٛزات ضا زض پی زاضت ]

ٔتط ثؼس اظ ثطذٛضز ثنٝ جنٛ    18صجح ثٝ ٚلت ٔحّی ثٛز. ضٟبة سٍٙی ثٝ لطط  9زض سبػت  2013فٛضیٝ  15ض چّیبثیٙسه زض ضٚسیٝ ز

ٚ تىٝ ٞب  اینٗ ضنٟبة سنًٙ زض ٔٙطمنٝ پطاوٙنسٜ       ظٔیٗ ثٝ جٙس تىٝ تمسیٓ ضسٜ ٚ ثبػث آظاز ضسٖ ا٘طغ  ظیبز ٚ ٔٛ  ضطثٝ ا  ضس

زضجٝ ترٕیٗ ظزٜ ضسٜ ٚ ا٘طغ  آظاز ضنسٜ ٞنٓ ٔؼنبزَ     20 ،ٛضزتٗ ٚ ظاٚیٝ ثطذ 11000ش ا، جطْ km/h 6/18ٌطزیس. سطػت ثطذٛضز

ثطآٚضز ضسٜ است. زض ایٗ ٔمبِٝ ٔمساض ا٘طغ  ٚ زٔب  ایجبز ضنسٜ زض چٙنس ثطذنٛضز ضا ثسسنت ٔنی       TNTویّٛ تٗ  440ا٘طغ  ا٘فجبض 

 .  [3ٚ4] آٚضیٓ

 تئًری
 جنطْ  زض ٔساض ثیضی زٚض ذٛضضیس ثٝ صٛضت پبز سبػتٍطز ٔی چطذس. سیبضوی ثب  Vو M سطػتٚ  جطْفطض ٔی وٙیٓ ظٔیٗ ثب    

ٕ٘بیطنی اظ سنطػت ٚ ِٔٛفنٝ ٞنب  آٖ زض اینٗ       1٘سجت ثٝ ٔحٛض افمی ثب ظٔیٗ ثطذٛضز ٔی وٙس. ضنىُ   θ ثب ظاٚیٝ mٚvسطػتٚ 

ثؼس اظ ثطذٛضز ٔجٕٛػٝ ظٔنیٗ ٚ سنیبضن    است. ٔجسا ٔرتصبت ضا ضٚ  ذٛضضیس زض وبٖ٘ٛ ثیضی فطض ٔی وٙیٓ. اٌط سطػت ثطذٛضز

V  :ثبضس، پبیستٍی تىب٘ٝ ثؼس اظ ایٗ ثطذٛضز ٘بوطسبٖ ثطا  زٚ ِٔٛفٝ ثٝ صٛضت ظیط است 

                                          (1        )                 xxx VMmMVmv    

                                      (2)                           yyy VMmMVmv                                                                                                                                                     
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θvvxوٝ زض آٖ  cos ٚsinvvy  زاضیٓ: 2ٚ  1است. ثؼس اظ وٕی سبزٜ وطزٖ ٚ ثٝ وٕه ٔؼبزلات 
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 سطػت ظٔیٗ زض ٔساض ثیضی ثٝ صٛضت ظیط است:ِٔٛفٝ ٞب   ٘سجت جطْ سیبضن ثٝ جطْ ظٔیٗ است. Mmαوٝ زض آٖ

                             (4                    )cos1 2 ψψe=aVy
 ٚsinψψ=-aVx

   

ثی ٞٙجبض  ذبض  اظ ٔطوع است وٝ ٕ٘بیبٍ٘ط ٔحُ  ψ٘یٓ لطط ثعضي ثیضی ٚ  aذطٚ  اظ ٔطوع لجُ اظ ثطذٛضز، e ، 4زض ٔؼبزلات 

 ٚ سبزٜ سبظ  زاضیٓ: 3زض ٔؼبزِٝ  4ثب جبٌصاض  ٔؼبزلات  ثطذٛضز ظٔیٗ ٚ سیبضن است.

(5)            sincos -cossin-1
cos1

α2
α

cos1

cos1

1+α

1
21

222

0

)( 














ψθψθe

ψe

γ

ψe

ψe

V

V
= 

وٝ زض آٖ
0Vvγ  ،00 aGMV = ٚ

0M  ٝذٛضضنیس صنطفٝ   ٔجٕٛع جطْ ظٔیٗ ٚ سیبضن زض ٔمبثُ جنطْ  اظ جطْ ذٛضضیس است و

ثب تٛجٝ ثٝ پبیستٍی ا٘طغ ،  ٘ظط ٔی وٙیٓ.  QVMmMVmv  222  زاضیٓ:( 5ٚ ٔؼبزِٝ )، )2/1()2/1()2/1(

 (6            )  sincos -cossin-1
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ψθψθe
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ψe
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Q
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MV/=(K(ا٘طغ  ٌطٔبیی ٚ Qوٝ زض آٖ  2

00  است.21

 

 تبیجو
ا٘طغ  ٌطٔبیی آظاز ضسٜ ثط حست ظاٚیٝ ثی  ٕ٘ٛزاض 2ضىُ  الف: ثررسی رفتبر اورشی آزاد شدٌ در ثرخًرد سیبرک سرس ثب زمیه:

0,/2ٞٙجبض  ذبض  اظ ٔطوع ثٝ اظا  ظٚایب  ثطذٛضز         3(است. زض ایٗ ٕ٘ٛزاض فطض ونطزٜ اینٓ ونٝ سنیبضوی سنطیغ(   ثنب

)00015.0(جطٔی زض حس سطؼ    0167.0ثٝ ظٔیٗ ثب ذطٚ  اظ ٔطوعe ٝ0ثطذٛضز وطزٜ است. ٕ٘ٛزاض ٘طبٖ ٔی زٞس وQ  ٚ

پطنت سنط    ز سیبضن اظضضٚ ٚ وٕتطیٗ ا٘طغ  ٔطثٛه ثٝ ثطذٛ زض ثطذٛضز ٌطٔبظاست ٚ ثیطتطیٗ ا٘طغ  آظاز ضسٜ ٔطثٛه ثٝ ثطذٛضز ضٚ

JQزض حسٚز ثٝ صٛضت ضٚزض ضٚ ثٝ ظٔیٗ است. ٔمساض ا٘طغ  آظاز ضسٜ ثطا  ثطذٛضز سیبضن ٔصوٛض ثب ظٔیٗ  30106 .است 

ٔسِٟب  آظٔبیطی اظ ثطذٛضزٞب  ٔرتّف ثب ظٔیٗ ٘طبٖ ٔی زٞٙنس ونٝ    ة: تغییرات گرمبیی ثعد از ثرخًرد در چیکشًلًة مکسیک:

[. ِصا ٔب فطض ٔنی  5ذٛضز وٙٙسٜ ثٝ ذٛز ظٔیٗ ٔٙتمُ ضسٜ ٚ ثٝ صٛضت ظِعِٝ ظبٞط ٔی ضٛز ]ثطاثط ا٘طغ  جٙجطی ثط 10-5تب 10-3فمط 

سیبضن ٔطثٛه ثٝ ثطذنٛضز چیىطنِٛٛة  زض ٘مطنٝ اٚ  ٔنساض      فطض ٔی وٙیٓوٙیٓ وٝ وُ ا٘طغ  زض جٛ ظٔیٗ آظاز ٔی ضٛز. ٕٞچٙیٗ 

)0(ظٔیٗ    ٝ4ٚ ثب ظاٚی/ 015647.0ٔیٗ ثب ذطٚ  اظ ٔطوع ثٝ ظe        ٗثب سنطػتی ٘صنف سنطػت ٔنساض  ٔتٛسنط ظٔنی

)2/1(  .1010جطْ ایٗ سیبضن زض حسٚز ثطذٛضز ٔی وٙسα    ٜثطاثط جطْ ظٔیٗ است. ثب تٛجٝ ثٝ ایٗ پبضأتطٞب ا٘نطغ  آظاز ضنس

JQثؼس اظ ثطذٛضز ثطاثط ثب  23105.1   ٓزضصس جطْ جٛ ظٔیٗ )جنطْ ونُ    80ٔی ضٛز. اٌط فطض وٙیkg181015.5   اسنت.( زض

  1000ویّٛٔتط ٚ ضؼبع لبػسٜ  12ویّٛٔتط  ثبلا  سطح ظٔیٗ لطاض زاضز، ِصا جطْ جٛ ظٔیٗ زض ستٖٛ استٛا٘ٝ ا  ثٝ اضتفبع  12اضتفبع 

: سیبرکی )دایرٌ سفید( ثب زمیه )دایرٌ خبکستری( کٍ 1شکل 

 ثرخًرد می کىد. ،در مدار ثیضی دير خًرشید می چرخد

ومًدار اورشی آزاد شدٌ ثعد از ثرخًرد سیبرکی مبوىد سرس ثٍ : 2شکل 

 ر حست زايیٍ ثی َىجبری خبرج از مرکس ثرای دي زايیٍ ثرخًردزمیه ث
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دایرٌ ای )دایرٌ  در حبلی کٍ زمیه )دایرٌ کًچک( در مدارريسیٍ شُبة سىگ  از پشت سرومبیی از ثرخًرد : تصًیر ثبلا: 3کل ش

تصًیر پبییه: ومبیی از ثرخًرد ريدر ري شُبة سىگ ريسیٍ در حبلی کٍ زمیه )دایرٌ کًچک( در مدار ثٍ دير خًرشید است. ( ثسرگ

 دایرٌ ای )دایرٌ ثسرگ( ثٍ دير خًرشید است.
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kg15105.2ٔتط ثطاثط ثب ویّٛ   ذٛاٞس ثٛز. ٌطٔب  ٚیػٜ ٞٛا زض حجٓ ثبثتJ/kg K 714        اسنت. زض ٘تیجنٝ زٔنب  ثؼنس اظ ثطذنٛضز تنب

 [.  1وّٛیٗ پیص ثیٙی ٔی وٙٙس ] 6000وّٛیٗ ثبلا ٔی ضٚز. ٔسِٟب  ٔطثٛه ثٝ ایٗ ثطذٛضز افعایص زٔب ضا تب  8250

ثب تٛجٝ ثٝ ضٚاثط ثرص تئٛض  ثنطا  ٔحبسنجٝ ٌطٔنب ایجنبز ضنسٜ زض ثطذنٛضز        ثیىسک ريسیٍ:ج: گرمبی آزاد شدٌ در ثرخًرد چلیب

6.0 ،181016.0ضٚسیٝ، پبضأتطٞب ثٝ صٛضت ضٚثطٚ ا٘تربة ٔنی ضنٛ٘س:     ،0167.0e ٚ41 [3ٚ4]   ثبینس زلنت .

غا٘ٛیٝ زض اٚ  ٔساض ذٛز است. ِصا ثب وٕی ٔحبسجٝ ٔنی تنٛاٖ ٘طنبٖ زازونٝ      3ظٔیٗ زض فٛضیٝ ضخ زازٜ است ٚ  15ضٛز وٝ ثطذٛضز زض 

سست ٔی آیس. ظاٚینٝ ثطذنٛضز ثنب    ث 41زضجٝ ٚ ثب تٛجٝ ثٝ ذطٚ  اظ ٔطوع ثسیبض وٛچه،  42ظاٚیٝ لطجی ٔساض زض ضٚظ ثطذٛضز 

( ظاٚیٝ ثطذٛضز ثب ظٔیٗ ٘سجت ثٝ ٔحٛض افمی ٔس ٘ظنط اسنت. ثنٝ وٕنه لنٛا٘یٗ      6ٜ ِٚی زض ضاثطٝ )زضجٝ ترٕیٗ ظزٜ ضس 20افك ٘بظط 

، ثطذٛضز اظ پطت سط ضٟبة سًٙ)٘سجت ثٝ جٟت چطذص  3ٞٙسسی ٔی تٛاٖ ثٝ ٔمساض ثٟتط ایٗ ظاٚیٝ ضسیس. زض تصٛیط ثبلا  ضىُ 

ظٟنط ضا ثنطا  ٘نبظط آٖ ٔحنُ      12ٔطثٛه ثٝ ظٔیٗ سنبػت   ظٔیٗ زٚض ذٛضضیس( زیسٜ ٔی ضٛز. تمبطغ ذط چیٗ زض سٕت ضٚظ ثب زایطٜ

زضجنٝ ٔنی سنبظز. ٔسنیط      45صجح زیسٜ ثب ایٗ ذط چیٗ تمطیجب ظاٚیٝ  9ٔحُ ٘بظط ضٚسی وٝ ثطذٛضز ضا زض سبػت ٘طبٖ ٔی زٞس. ِصا 

ثب ثطضسنی ظٚاینب ٚ    ظز.ٔی سب 20ظاٚیٝ  ثطذٛضز وٙٙسٜ ثب پیىبٖ سیبٜ  ٘طبٖ زازٜ ضسٜ وٝ ثب ٕٔبؼ ثط ٔحُ ٘بظط ضٚؼ )ذط ٘مطٝ چیٗ(

ثسست ٔنی آینس.    67زضجٝ است ظاٚیٝ ثطذٛضز ثب ٔحٛض افمی  42تٛجٝ ثٝ ایٗ ٘ىتٝ وٝ ظاٚیٝ لطجی ضٚظ ثطذٛضز زض ٔساض ظٔیٗ 

بٖ زازٜ ، ثطذنٛضز تمطیجنب ضٚزض ضٚ ٘طن   3ثبیس زلت ضٛز وٝ ثطا  سبزٌی ٔساض ظٔیٗ زایطٜ ا  فطض ضسٜ است. زض تصٛیط پبییٗ ضنىُ  

ثب ٔحٛض افمی ضا زض ایٗ حبِت ثسسنت آٚضز. ظاٚینٝ ٔسنیط     اسبؼ لٛا٘یٗ ٞٙسسی ظاٚیٝ ثطذٛضز ثٝ ططیك ٔطبثٝ ٔی تٛاٖ ثط ضسٜ است.

( ٔمنساض  6ثب تٛجٝ ثٝ ٔمبزیط ثنبلا ٚ ضاثطنٝ )   ٔحبسجٝ ٔی ضٛز. 287زضجٝ است، ِصا  17ثطذٛضز وٙٙسٜ زض ایٗ ضىُ ثب ذط افمی 

ٚ ثطا  ثطذٛضز تمطیجب ضٚ زض ضٚ، ٌطٔب  ٔحبسجٝ ضنسٜ   TNTویّٛ تٗ  860طٔب ثطا  ثطذٛضز تمطیجب اظ پطت سط، ٔؼبزَ ا٘طغ  ا٘فجبض ٌ

ٌیٍب غَٚ است.  184/4ثطاثط ثب  TNTثبیس زلت ضٛز وٝ ا٘طغ  ا٘فجبض یه تٗ ثسست ٔی آیس.  TNTویّٛ تٗ  2500ٔؼبزَ ا٘طغ  ا٘فجبض 

، ضٟبة اذیط ضٚسیٝزض ثطذٛضز  ترٕیٗ ظزٜ است. TNTویّٛ تٗ  440ثطذٛضز ضٚسیٝ ضا ٔؼبزَ ا٘طغ  ا٘فجبض  ٘بسب ا٘طغ  آظاز ضسٜ زض

ِصا وُ ضٟبة سًٙ ثب ظٔیٗ ثطذٛضز ٘ىنطزٜ اسنت.    لطؼبت ٔرتّف تمسیٓ ضسٜ است.ثٝ سًٙ زض ثطذٛضز ثب جٛ ظٔیٗ ٔٙفجط ضسٜ ٚ 

زض تحّیُ حبضط فطض ثط ثطذٛضز وُ ضٟبة سًٙ ثب ظٔیٗ ثٛزٜ است وٝ ثسیٟی است ٔمساض ا٘طغ  ثیطتط  ضا ٔی تٛا٘ست ایجبز وٙس 

ثطذٛضز ٚاضز ٘طسٜ است. ثٙبثطایٗ اذتلاف ٔمساض ٔحبسجٝ ضنسٜ ثنب ترٕیٟٙنب  ٘بسنب لبثنُ تٛجینٝ        ٚ اثطات اصطىبن جٛ زض وٙس ضسٖ

   است.
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αضريب يشکساوي مذل  بٍساختار باد قرص َاي برافسايشي يابستگي   

، عليرضا خصالي محمذ اسکىذري چراتي  

 گزٍُ فيشيك ، داًطكذُ ػلَم پايِ ، داًطگاُ هاسًذراى
 

 چکيذٌ

قرص َاي برافسايشي با پُه رفت غالب را در وظر گرفتٍ ي معادلات َيذريديىاميك را در مختصات           در ايه مقالٍ 

شتٍ  تقارن محًري ي         ي كريي وً با  ويًتىي فرض مي كىيم . از                   يجًد     قرص را در حالت پايا   پتاوسيل  باد ، در 

تىُا مًلفٍ              αمذل يشکساوي      از           كٍ غالب است را       شکساوي تاوسًر ي     Φrاستفادٌ كردٌ ي  در وظر مي گيريم ي 

رفت         پُه  كتًر  ٌ     fفا د كىيم  استفا لات                              ي   مي  د معا  ، جُت شعاعي  در  بُي  مشا خًد ش   ي ز ر ا  ٌ د استفا با 

وحًٌ رفتار سرعت       تا   مغىاطًَيذريديىاميکي حاكم بر قرص را بٍ صًرت عذدي در صفحٍ استًايي حل مي كىيم  

 .بيابيم در زياياي مختلف را α، فشار ي چگالي تحت پارامترَاي يريدي متفايت

 همذهِ

استفادُ هي كٌين كِ حل آى ّا در لزظ ّاي  Navier Stokes يٌذ ّيذرٍديٌاهيك لزظ اس هؼادلاتتزاي تطزيح فزا

پلي تزٍپيك ٍ تؼادل ّيذرٍستاتيك  حالتٍ تاتص تسيار دضَار است تٌاتزايي تا استفادُ اس  ضكساًيتزافشايطي ضاهل ٍ

ٍ    ٍ    نارايان تَسظٍ پيزٍ كارّاي اًجام گزفتِ  در جْت ػوَدي ًسيل هؼوَلي               هؼادلات     ،  سٍ ديفزا در  تِ هؼادلات 

 (1)كِ هي تَاًٌذ تِ صَرت ػذدي حل ضًَذ.تثذيل ضذُ جْت ضؼاػي 

ايي     ، سغح اس لزظ تِ صَرت لزاردادي اًتخاب ضذ كِ در آى سزػت ضؼاػي صفز است      يك همالِ سٍٍ درالثتِ  كِ 

تِ ٍجَد يك          ًِ ّا ٍ                           (outflow)جزياى خزٍجي        فزضيات هٌجز  د در كزا تا تا   ُ استَايي ّوزا ًشديكي صفحِ  در 

ى يك پاراهتز ٍرٍدي                      سٍٍ در همالات اگزچِ،  دَهزسّاي تالايي هي ض تِ ػٌَا تيطتز  تِ    هحسَب هي ضذ   هزسّا  تا 

تا               فشايطي  تزا تشرگ ساسگار        αػٌَاى يك همذار هحاسثِ ضذُ ، كِ عثك هحاسثات ها فزضيات آًْا تزاي جزياى ّاي 

 (3ٍ2)ًيست.

ٍ فزضيات  هؼادلات 

17



ا   جزياى    ،  تواهي هؼادلات ّيذرٍديٌاهيكي را تِ صَرت كزٍي درًظز هي گيزين. تزاي هؼادلِ پيَستگي ٍ   يكٌَاخت    ر

اس            Φrتا تمارى هحَري ، تزاي هؼادلات حزكت اس هَلفِ  ًزصي  ا دلِ  تاًسَر ٍضكساًي ٍ پتاًسيل ًيَتًَي ، ٍ تزاي هؼا

 :(4)ادُ هي كٌين ٍ آًگاُ خَاّين داضتاستف eٍ اًزصي درًٍي  fفاكتَر پْي رفت 
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يِ اي را تِ سِ لسوت  ِ ساٍ  تمسين هي كٌين :تزاي تزرسي كل هحذٍدُ تزافشايص ، ًاحي

ًمغِ اي است كِ در آى سزػت ضؼاػي صفز هي           0ϴكِلزار دارد  0ϴكِ تيي استَا ٍ ((inflowجزياى ٍرٍدي  ًاحيِ

چزخص است كِ الثتِ   هحَرٍ ϴbٍ ًاحيِ جت كِ تيي لزار دارد 0ϴ  ٍϴbيا تاد كِ تيي  جزياى خزٍجي ًاحيِ ضَد.

 تزاي ايي ًاحيِ رٍش خَدهطاتْي هٌاسة ًوي تاضذ ٍ ها تِ آى ًوي پزداسين.

ديگز  ٍدر ًتيجِاًزصي درًٍي  ٍ تٌاتز ايي فطار گاس ٍ فطار تاتطي تِ عزق هختلفي رٍي هؼادلِ اًزصي تاثيز هي گذارًذ

 دارين: ارسّن ي  γتزاي عثك تؼزيف . ّستٌذٍاتستِ  γتِ ًيش پاراهتزّا 

     
 

  
   

   

   (   )(   )
   

است.    تزاي ًزخ              كِ تتا در آى ًسثت فطار گاس تِ فطار كل   تذست هي آٍرين       هَثز   جزم   تزافشايص       عثك همذاري كِ 

 خَاّين داضت:

 ̇      √   
     ∫   

  

  

ρ     (
 

   
)   

تذليل                 تاضذ ٍ ّوچٌيي  تز  تزا كِ تزاي تطزيح ساختار جزياى در كل فضا فزض هيكٌين كِ تا ًزخ تزافشايص جزم كل 

ٍ يا تاضذ  1/5 دليما تزاتز تا nاتفاق هي افتذ. يا ايٌكِ  سهاىدر دٍ  ايي حالتيكٌَاخت تَدى جزياى تايذ ثاتت تاضذ كِ 

اس    nٍ عثك هؼادلِ تٌْا ٍلتي كِ      كِ ايي حالت هَرد ًظز هاست ايٌكِ لسوت اًتگزالي صفز تاضذ تاضذ ًزخ     1/5كوتز 
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 nهي تاضذ. تٌاتزايي در ايي همالِ ها  جزياى خزٍجيتزافشايص جزم هَثز تا كاّص ضؼاع كن هي ضَد كِ تصذيك ٍجَد 

 در ًظز هي گيزين. /31را تزاتز تا 

يِ اي صفز در ديگز،ضاهل  تا در ًظز گزفتي ضزايظ هزسي در استَا  سزػت   ضؼاػي صفز ٍ چگالي يك ٍ تغييزات ساٍ

ُ ٍ پس اس ِ صَرت ػذدي هؼادلات را حل كزد  پاراهتزّاي سزػت ، فطار ٍ چگالي ،  ٍ ثاتت گزفتي ديگز پاراهتزّا ت

ِ عَر ًوًَِ سن ًوَدارر   داضت:  خَاّين  ت

 

 در لزظ استاًذارد αتِ    ٍاتستگي : 1ضكل 

 

 ّاADAF در αتِ    ٍاتستگي  : 2ضكل 
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α                          ارتثاط است در  اي در لزظ  ًِ ي ساٍيِ  تشرگتز گزهاي ٍضكساًي را              α. تا گزهايص ٍضكساًي ٍاًتمال تكا ّاي 

ُ است،اها  افشايص هي دّذ.گزهايص ٍضكساًي ًطاى هي دّذ كِ چِ همذار اس اًزصي گزاًطي تِ اًزصي درًٍي تثذيل ضذ

ًزصي درًٍي تثذيل هي ضَد.                           fكسز ، اًزصي تِ ٍسيلِ ي تاتصتِ دليل ّذر رفتي تخطي اس ايي  ا تِ  ايي گزها  ايي   اس 

دها ٍدر ًتيجِ فطار را افشايص هي دّذ ٍتٌاتزايي اًذاسُ ي جزياى تزافشايص را افشايص هي دّذ، افشايص اًزصي درًٍي،

  تاثيز سيادي در اًذاسُ ي جزياى تزافشايص دارد. αهمذار  در ًتيجِ 

 ًتيجِ

،تٌاتزايي اًزصي ٍضكساًي كوي تِ اًزصي درًٍي تثذيل هي ضَد تسيار كَچك هي تاضذ  fدر لزظ ّاي استاًذارد،كسز 

،تٌاتزايي اًذاسُ ي جزياى تزافشايص ًسثت ٍ ديٌاهيك جزياى تزافشايطي تَسظ گزاًص ٍچزخص هادُ تَصيف هي ضَد

هتٌاسة  αتا تغييزات  (  غييزات سزػت ضؼاػي)تِ همذار كوي تغييز هي كٌذ.اها تا ايي حال ت αتِ تغييزات 

 (.1است)ضكل

ِ ٍضَح هي تَاى ديذ تِ اساي هماديز ٍسيؼي اس در   ًاحيِ ي جزياى ٍرٍدي ٍ جزياى αجزياى ّاي تا پْي رف غالة ت

گزهاي تيطتز ، f  هماديز تشرگتِ ػلت  خزٍجي ٍسيغ ّستٌذ.ايي تِ ايي دليل هي تاضذ كِ در ايي لزظ ّا ٍرٍدي ٍ

 .اًي  تِ اًزصي درًٍي تثذيل هي ضَدٍضكس

ّاي كَچك جزياى خزٍجي لاتل تَجْي ٍجَد دارد αّا تزاي ADAFدر هطاّذُ هي ضَد، 2ّواًغَر كِ در ضكل

اس سغح تالاي لزظ خارج هي ضَد.در ٍسش تاد  ايي ًاحيِ ي جزياى خزٍجي كن ضذُ ٍ تِ ضكل αاها تا افشايص 

 ًطاى دادُ ضذُ است. αهمذار هختلف اس  3ٍاتستگي سزػت ضؼاػي تِ  2ضكل
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 يگرانش ييدرهمگرا MOND ي هيمختلف و محك نظر يها ع جرميد توزيتول
 N-MODYف بااستفاده از كديضع

 
 نيحس، يحق    عباس، يلياسماع

  ه زنجانيدر علوم پا يليلات تكميدانشگاه تحص
  چكيده

مختلف  يها ع جرميتوز يبرا MONDم يرا در رژ) convergence(ييو همگرا) shear(يهانين مقاله برش كيدر ا
 MOND ي هيآن است كه نظر يايگو يرصد يها سه با دادهيج در مقاينتا. ميا محاسبه كرده يكهكشان ي اس  خوشهيدر مق

  .باشد يف نميضع يگرانش ييف همگرايقادر به توص
 
  قدمهم

شوند كه  يم خود منحرف مير مستقياز مس يگرانش يها ينه با عبور از كنار عدسيزم پس ي ك چشمهينور  يپرتوها    
معروف است  يگرانش ييده كه به همگراين پديا. گردد ينه ميزم ر اجرام پسيتصو يين امر موجب اعوجاج و بزرگنمايا

ارات يس ي،جستجويعيطب يها ، استفاده به عنوان تلسكوپيهانشناسيك يها ن مؤلفهيمانند تخم يعيوس يكاربردها
  .ن مقاله مدنظر ماستيها دارد كه مورد آخر در ا كهكشانو  يكهكشان يها ع جرم خوشهيو تابع توز يديفراخورش

شان  يرونيب يها در نواح و كهكشان يكهكشان يها سرعت دوران خوشه يدهند كه منحن ينشان م يمشاهدات رصد    
ك يكاهش،  يبجا ندارد و يهمخوان يوتنيدوران بدست آمده از گرانش ن يشود با منحن يف ميضع يدان گرانشيكه م

 يك متوسل شدند و برخيتار ي به وجود ماده يا ن مسئله عدهيح ايتوض يبرا. دهند ياز خود نشان م يگتخت شد
 ياست كه برا  MOND يافته تئوريم يتعم يگرانش يها هين نظرياز ا يكي. پرداختند يوتنيك نيگر به اصلاح مكانيد

، ما در ]1[كند يف است ميشتاب شتاب ضعكه  يرونيب يدان در نواحيت ميسرعت دوران اقدام به تقو يح منحنيتوض
 .ميگذار يش ميرا به بوته آزما MOND ي هيف، نظريضع يگرانش يين مقاله با استفاده از همگرايا

 

  يگرانش ييدر همگرا MOND يفرمولبند
  ]:2[ديآ ير بدست ميز ي از رابطه) b(با پارامتر برخورد  يگرانش يك عدسيه انحراف نور با عبور از كنار يزاو    

)1         (         22
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,
)(2 blrdl

r
rg

c
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  .باشد يم يگرانش ير نور و فاصله از مركز عدسيب فاصله در امتداد مسيبه ترت) r(و ) l(كه در آن 

  
  .مربوط ين پارامترهايب يهندس ي و رابطه يگرانش يك عدسيعبور نور از كنار :1شكل
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  :ديآ يدست مر بيز ي از رابطه يعدس يدان گرانشيم     
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~)(و ) r(كوچكتر از  يها محدود به شعاع
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g 21است كه شكل استاندارد آن يتابع/)(~ xxx   ك ياست و
  ]:3[ر دارديبه صورت ز يرفتار مجانب

)3                     (               





0

0

>>1

<<
)(~

gg
ggx

x  

  :عبارت است از يگرانش يعدس ي معادله
)4             (                                )(

S

LS
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LDb(ناظر تا چشمه و  ي فاصله) DS(تا چشمه،  يعدس ي فاصله)  DLS(كه در آن  / (ن در شكل يباشد؛ همچن يم
  .مختلف آمده است يها تين كمير ارتباط بيز

  
  .يعدس ي مختلف در معادله يها تين كميش ارتباط بينما:  2شكل

  

  :شوند يف مير تعريبه صورت ز shearو  convergence يعني، بدون بعد يت رصديت دو كميدر نها
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انحراف نور حاصل از آن را محاسبه  ي هيتوان زاو يم 1 ي در رابطه 2 ي از رابطه MOND اكنون با قرار دادن شتاب
 يرصد يها را بدست آورد و با داده shearو  convergence ريمقاد يعدس ي  كرد و به دنبال آن با استفاده از معادله

به (ك كد يست، ما اقدام به نوشتن ير نيپذ مختلف امكان يجرم يها يچگال يبرا يليسه كرد؛ از آنجا كه حل تحليمقا
ن ايكند و در پا يرا حل م يعدس ي انحراف نور، معادله ي هيآن پس از محاسبه زاو يم كه طينمود) FORTRANزبان 
 ي محاسبه ين كد، برايعلاوه برا. دهد يل ميتحو يرا حساب كرده و به عنوان خروج shearو  convergenceر يمقاد

نوشته  MONDپواسون حاصل از گرانش  ي حل معادله ي، كه برا N-MODYك كد به نام ياز   MONDشتاب در 
 نوشته شده) parallel, three-dimensional particle-mesh(ن كد كه به صورتيا]. 4[ميكن يشده است استفاده م

ن يهمچن. كند يم يساز هيشب MONDل يرا در پتانس يربرخورديستم غيك سي  N-body simulationsاست با روش 
  ].5[ميا بهره برده McLusterگر به نام يك كد دي، از يجرم يها عيتوز يد برخيتول يمراحل برا يدر بعض

26



  

  مختلف يها ع جرميد توزيتول
-Nد كرده و با استفاده از كد ياز خود را توليمختلف و مورد ن يها ع جرمي، توزميا نوشتهكه  يستفاده از كدهابا ا

MODY م دو پارامتر يم تا بدنبال آن بتوانيها را بدست آورد  ع جرميك از توزيهر  يو موند يوتنيشتاب گرانش ن
 يها هاله يمتداول برا يها يچگال 1در جدول  .ميرا محاسبه كن shearو  convergence يعني يگرانش ييهمگرا

  .ديد مشاهده كنيتوان يرا مآنها مربوط به  ريتصاوب نمودار و يبه ترت 4و 3 در شكلك و يتار
 

 .ي تارك هاي متداول براي هاله چگالي: 1جدول 

 
  

ك را بدست يهر  يدا موني يوتنيشتاب ن N-MODYمختلف، با استفاده از كد  يها ع جرميبعد از بدست آوردن توز
هتر، پارامترهاي اوليه ب ي سهيمقا يبرا.)5شكل(ميآنها محاسبه كرد يرا برا shearو  convergenceآورده و سپس 

  .ايم ي موارد يكسان در نظر گرفته ي عدسي تا ناظر را براي همه ي چشمه تا ناظر و فاصله مانند جرم، فاصله
را  MONDي  توانيم نظريه هاي جرمي مختلف، اكنون مي اي مدلبر shearو  convergenceپس از بدست آوردن 

ي تاريك و يك بار بدون  يك بار با در نظر گرفتن هاله) 6(در تصوير. هاي مختلف آزمايش كنيم براي توزيع جرم
هاي  نموده و با داده shearو  convergenceي  ي تاريك و با استفاده از ديناميك موندي اقدام به محاسبه هاله

  .ايم رصدي مقايسه كرده

  
.مختلف يها يچگال رفتار ي سهيمقا: 3شكل   
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.مختلف يها ع جرمياز توز يمقطع عرض: 4شكل  

 

     
  .كساني ي هيطاوليمختلف با شرا يها مدل يبرا shearو  convergence: 5شكل

  

     
  .يرصد يها با داده MOND ي هينظر يناسازگار: 5شكل
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  ]:2[ر استيك، به صورت زيتار ي هاله يع جرم بكار رفته برايتابع توزنجا يدر ا
)4    (                     3

0
0 )()r<(

rr
rMM


  

 ي، در حال]6[شود ياطراف آن در نظر گرفته م يفقط خود كهكشان و گازها  MONDم ين كار، در رژيانجام ا يبرا
توابع  يبالا را برا يكارها)6(در شكل .ديآ يز به حساب ميك نيارگر، هاله تيد ي علاوه بر دو مولفه يوتنيم نيكه در رژ

  :ميا متفاوت تكرار كرده يها)g0(كذار مختلف و 
  

     
  .متفاوت)g0(يها توابع گذار مختلف و ثابت يراب MOND ي هيآزمودن نظر: 6شكل

  
  يريگ جهينت

 حاصل يرصد يها ف دادهيقادر به توص  MONDدهند، گرانش حاصل از  ينشان م )5(شكل ي همانگونه كه نمودارها
ك يتار ي هاله ينمودارها با MOND يهانمودار بيم كه شينيب يمن يعلاوه برا. باشد يف نميضع يگرانش ييهمگرا از

با در نظر گـرفتن   يدان گرانشياز آن است كه رفتار م ين نكته حاكيتفاوت دارد،ااند  منطبق شده يرصد يها كه بر داده
كنـد و از   يجبران م دانيت ميكمبود جرم را با تقو ي مسئله، MOND ي هينظر .است يوتنيهمان رفتار ن كيتار ي هاله

 ـر باشـد، نظر يممكن است كمبود جرم چشمگ يكهكشان يها همچون خوشه يآنجا كه در موارد دچـار   MOND ي هي
  .چالش خواهد شد
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 ک روز )به سال(ياختلاف  يمدت لازم برا (0222) وکمير سال با عدد ناختلاف کس کسر سال سه هايتعداد کب دوره

082 67 200302027 202227077 77850238 

002 42 2003282828 2022707887 6640263 

757 28 2003002520 2022222620 057520248 

707 27 200307764 202222774 774620848 

22 7 2003030303 2022200403 3324046 

057 54 2003042627 2022222727 0843024 

7332 238 2003025777 2022275077 57520507 

04 5 2003 20220788 3430684 

0702 572 2003078747 2022222230 36578230650 

4020227042  =200307882×0736              572022777  =200307882×0702 

7350227726 =200307882×2382            72280227223 =200307882×3755 

74080220076 =200307882×5272            07770227884 =200307882×8224 

22420220845 =200307882×72733        634770253556=200307882×226822 

730078637 =200307882×482                 7500888806 =200307882×562 
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Abstract: One of the latest achievements in the past years in Astrophysics is the 

detection of extrasolar planets that have attraced many centers and is finding more 

interested astrophysicists nowadays. Exoplanets can be detected by varlovs 

methods, but the exoplanets which are centered around the eclipsing binary stars 

are very especially because according to our facilities These are easier to 

investigate, Therefore, in this paper we investigate methods to detect and 

investigate Exoplanets around binary systems, while Transit and photometry 

method can be named. 

 

Keywords: Detection Exoplanets- Binary systems-Transit-Photometry 

 

 

 

 

Introduction: There are several methods to detecting and studing extrasolar planets, such as 

astrometry, transit, microlensing, FMA methods and etc, But the data show that these methods are 

not suitable for the detection and study of extrasolar binary system,photometers and  transit  are used 

to detect this type of extrasolar, while The other methods have some disadvantages which make them 

weak for discovering and surveing thebinary extrasolars.for example the doppler methods are weak in 

discovering the extrasolars because wavelenght changes effect are very little such detectors are very 

costlynor, spectroscopy is weak because in addition to the spectral control spending far too much time 

trying to in this matter.the microlenzing method loses its efficiency because of the binary of star 

system.while the binary systems can interfere with the operation of this method,so it is not 

recommended,and the transit and  photometry methods are suggested .According to our studies, 

photometers procedure, which requires alot of timing,and is considered as a transit survey, is the most 

common and easiest method. Data also has shown that these two are the most helpful methods for 

detecting and observing for the most of extrasolar planets in the binary system.  

Transit Method for Detecting Exoplanets: When a planet passes in front of its parent star it blocks part of the star 

flux. To observe such a phenomenon from another star system at a great distance from the planet, the observer 

has to be within a very restricted region of space. Therefore any planet around a star does not necessarily transit 

its host and we will only observe a small fraction of planets as transiting planets. The decrease in luminosity of the 

host star when the planet transits is also of the order of ∼1% for a Jupiter-sized planet around a solar-type star 

which requires high photometric precision observations carried out during and after the transit event. 

In the following analysis of the transit phenomena we will assume that planetary orbits are circular and that the 

surface brightness, mass, and radius of the planet are small compared to that of the parent star. We will also 

assume that the orbital radius is much larger than the size of the parent star itself.[1] 
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Fig1. Geometry of planetary transit, showing the relation between latitude of the transit across the central star 

 

Eclipsing binary stars provide us with a special opportunity to employ the transit method, as was first suggested 

by Schneider and Cheverton (1990). Here we consider the case, that a planet orbits both components of a close 

binary. By definition, the inclination of the plane of the binary components is close to 90 degree, and can be 

measure precisely from an analysis of the binaries, light curve .furthermore, a planetary system is expected to 

have precessionally dampened. Into the plane of the binary components during its formation (Schneider, 1994a). 

For suitable eclipsing binary systems, the probability that planets will cause observable  transits is close to 100% 

(Schneider and Doyle,1995) . A further advantage of the observation of binary stars is the unique, quasi-periodic 

transit signals they would produce. Since the star is double, there will normally be two transits, whose exact shape 

depends on the phase of the binary system at the time of the planetary transit. Such a signal is well suited to 

cross-correlation of model transit curves against the observed data, to allow the detection of sub-noise signals 

(Jenkins, Doyle and cullers, 1996).[2] 

Binary Examples for Transit Method for Detecting Exoplanets: You can see some samples of LCs obtained at the 

star lensa observatory using either 50cm Newtonian of 60cm Cassegrain telescopes in Fig2. They observe and 

investigated by Dwarf Project[3] 

 

 

 

  
 

Fig2. some samples of LCs obtained at the star lensa observatory using either 50cm Newtonian of 60cm 

Cassegrain telescopes 

 

Photometry Methods for Detecting Exoplanets: The discovery of Exoplanets implies that transits should 

commonly occur. The reduction in the light from the star is simply the cross-sectional area of the planet multiplied 

by the surface brightness of the disk of the binary stars. The characteristic photometric signature of a transit will 

include regular repetitions of a limb-darkened ingress and egress and a flat-bottomed dimming, easily discernible 

from other effects that are intrinsic to the star. 

The photometric method should be pursued vigorously from the ground, as a small 1-m class telescope with a 

wide field CCD detector can accomplish the task. 
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 If the star’s photosphere were of uniform brightness, then the fractional decrease in apparent brightness of the 

star is the area ratio: 

        

Where     is the projected area of the planet, radius r, and     that of its star, radius R. In fact the photosphere 

of a star appears to dim slightly towards the edge (the limb). This limb darkening arises because the radiation we 

receive from the limb is predominantly from the uppermost regions of the photosphere, which are cooler than 

deeper down. This modifies the light curve, depending on which chord of the star’s disc the planet traverses. With 

a sufficiently precise light curve a correction can be applied. 

Also, dips in apparent brightness can arise from events other than a planetary transit, such as a grazing transit by 

a fainter companion star. This, and other types of extraneous events, can be identified from the shape of the light 

curve.[5] 

 Jonathan Devor and David Charbonneau describe the Method for Eclipsing Component Identification (MECI), 

which is an automated method for assigning the most likely absolute physical parameters to the components of 

an eclipsing binary. MECI is unique in that it requires only the photometric light curve and combined color of the 

eclipsing binaries. We have implemented this method using published the oretical isochrones and limb-darkening 

coefficients, and publicly released its source code*. MECI lends itself to creating large catalogues through the 

systematic analyses of datasets consisting of photometric time series, such as those produced by OGLE, MACHO, 

HAT, and many others surveys. We will be presenting results of data mining the Trans-Atlantic Exoplanet Survey 

(TrES). This sort of mining technique may be used for both characterizing stellar populations and for discovering 

rare and interesting binary systems. Of particular interest are the lower main-sequence stars, for which models 

underestimate their sizes by as much 

as 20%. Progress in this area has been hampered by the small number of suitable M-dwarf binary systems with 

accurately determined stellar properties. Finding additional systems by mining Exoplanet Surveys may provide 

significant benefits for our understanding of such low-mass stars.[4] 

Binary Examples for Photometry Method for Detecting Exoplanets:[6] 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

A Modern Method: FMA is one of the newly discovered exoplanets which is used in binary systems, and stands 

for Frequency Map Analyse. This is a method of obtaining a radio map of a binary system at different frequencies 

over a regular schedule which can be checked or discovered exoplanets found in the payments system. The 

method was introduced by in 2006 and requires a lot of more researches.[7] 
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Conclusions: According to our researches transit and photometers are most eligible methods for detecting 

exoplanets binary systems, meanwhile the photometer is more easier and accurate to use,  But transit methods 

are relatively simple  while it can be considered by Non Observatory telescopes, and even the new founds can use 

these methods for their practical and tentative works. 
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 تاریکی َای خًرشیدی با استفادٌ از تصايیر فرابىفش ديرمیىی شىاسایی
 1 صفری، حسیه 1وسیبٍ، علیپًر راد 1سمیٍ ، بازرگان

 

 گزٍُ فیشیک داًطگاُ سًداى1
  

 
 چکیدٌ

 خَدکار یرٍضدر ایي هقالِ  ضًَذ.دیذُ هی خَرضیذ ّای فزاتٌفص دٍردر تاتص در ًَاحی آرامػوذتا  ّای فزاتٌفص دٍر1کیتاریهیٌی     

ٍم تا زآًگست 173در عَل هَج  ایآیای/ 2اٍدیاس ّای کَچک هقیاس در تػاٍیزساسی تاریکیتزای آضکار (2012)ػلیپَر ٍ ّوکاراى 

سِ ًاحیِ اس تػاٍیز هتَالی فزاتٌفص دٍر در  .دادُ ضذُ استارائِ  4هاضیي تزدار پطتیثاى عثقِ تٌذی کٌٌذٍُ  3ّای سرًیکگطتاٍراستفادُ اس 

ی دارای تخطی فؼالیت تحلیل ّای آرام، فؼال ٍ ًاحیِثاًیِ اًتخاب ضذُ اًذ. ًَاحی هذکَر در تخص 150تا فاغلِ سهاًی  2010هارس  3تاریخ 
 ِ تا اًتظار هاتاضذ کهی آرام تیص اس ًَاحی فؼالًَاحی تزای  ّاتاریکیتؼذاد هیٌیضَد کِ ّای هزتَعِ هؼیي هیتاریکیاًذ. تاضوارش هیٌیضذُ

 گزدد.ّا تا استفادُ اس تکٌیک رضذ ًاحیِ هحاسثِ هیتاریکیػلاٍُ تز آى سزػت هیٌی تاضذ.هیساسگار 

 قذهِه
 (1986هقیاس کَچکتز ّستٌذ کِ اٍلیي تار تَسظ ّزهي ٍ هارتیي )ّا فَراى ّای خزم تاخی در 5ای امهیٌی سی     

-تِ ًظز هیتاضٌذ. ی ٍ ضثِ هَج پیطزًٍذُ هی، تاریکای دارای یک هزکش فَراىامّا ّواًٌذ سیدیذُ ضذًذ. ایي پذیذُ

 ٍ ّوچٌیي تاساتػالی خغَط هیذاى (2009ٍ ّوکاراًص 6گیزًذ )ایٌسّا ضکل هیرسذ کِ آًْا در هحل اتػال اتزداًِ

 (.2009، ایٌس ٍ ّوکاراًص 2010ٍ ّوکاراًص 7پلادچیکَا ) تاضذّا هیایي پذیذُ هغٌاعیسی ػلت اغلی اًزصی

ثاًیِ قَس را هحتول تِ  20کیلَهتز تز ثاًیِ ٍ گستزش فضایی  13، سزػت ایدقیقِ 50ٍاًگ ٍ ّوکاراًص ػوز      

-ویخظ دیذ ٍ ّوچٌیي در ًَاحی فؼال تِ سادگی رٍیت ً خلّا در لثِ تِ دلیل تذاتاریکیفَراى ّستِ داًستٌذ. هیٌی

 ضًَذ.

 راخَرضیذی  یي فَراىدر چٌذ تا تاریکی ّا ارتثاط آًْا هقیاس تاج ٍ اهَاج پیطزٍ کَچک(  2010) پلادچیکَا      

یافتِ، تزای  ّای ارتقاتا رٍشر خَدکار ساسگافادُ اس الگَریتن ًیوِتاس ّا تاتاریکی ٍهَج  ظهغالؼِ کزدُ است. خَا

رضذ  ّا8آًْا ًطاى دادًذ کِ هَج در هکاى هیکزٍضزارُ  .( 2005) پلادچیکَا ٍ تزگوٌش  ًذُ اّا استخزاج ضذایامسی

دٍ هزتثِ  اًذاسًُاحیِ تاریکی اس لحاػ  تِ سوت تالا گستزش هی یاتذ. کیلَهتز 40000 ظزف تیست دقیقِ تا کٌذ ٍهی

  کَچکتز اس رٍیذادّای تشرگ هقیاس است.

                                                 
1 Mini Dimming 
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3 Zernike Moments 

4 Support Vector Machine 

5 Mini Coronal Mass Ejection 

6 Innes 
7 Podladchikova 
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 24ی سهاًی در تاسُ تطخیع چطویتا  توام قزظ خَرضیذ تزای را رٍس رد رٍیذاد 1400تؼذاد  ( 2009) ایٌس     

تػاٍیز قزظ   ای(آیای اٍ،دی)اس هذاری ّن اکٌَى رغذخاًِ دیٌاهیکی خَرضیذی .[2]ُ استساػتِ تخویي سد

  کٌذ. ّز ثاًیِ ثثت هیفزاتٌفص دٍر تا فَاغل سهاًی یک تػَیز در  ٍ فزاتٌفصّای غافی کاهل خَرضیذ را تِ ٍسیلِ 

ایي  یکی اس .هزٍر کزدُ است  را خَدکار عزح کلی اس تکٌیک ّای پزداسش تػاٍیز خَرضیذی  (2010) اضَاًذى     

تِ غَرت خَدکار اس  تاریکی ّای تاخی عزاحی ضذُ تا اٍدیاس دادُ ّای تزایتیٌایی هاضیي در هزکش  هذٍل ّا

 .  [1](2012) ( ، ػلیپَر ٍ ّوکاراًص2010دیَی ی ٍ استخزاج ضًَذ )آتزیل ٍ ٍیلش ای آضکار ساسآیتػاٍیز ای

تَاى تا رٍضْای آهاری آهَسش هاضیي تِ عثقِ تٌذی رٍیذادّای هختلف پزداخت. پس اس ایي دستِ در ٍاقغ هی    

هی ذاسُ ّا ٍ اهثال آى قاتل هحاسثِ ، اس خولِ سزػت هَج، تَسیغ اًّای فیشیکیضٌاسایی خَدکار، کویتتٌذی ٍ 

 .تاضٌذ

 تحلیل دادٌ
 173اٍ در عَل هَج دیی اسّای کَچک هقیاس اس تػاٍیز فزاتٌفص دٍر هاَّارُی تاریکیتزای هطاّذُ         

ٍ ثاًیِ  150کٌین. تػاٍیز هَرد استفادُ در ایٌدا دارای آٌّگ سهاًی استفادُ هی 2010هارس  3آًگستزٍم در تاریخ 

  .اًذثاًیِ قَسی است. تػاٍیز در ّز رٍس ًسثت تِ اٍلیي تػَیز تغثیق هختػات دادُ ضذُ /.6دقت فضایی 

 

 
 

ّای خزم تزای تطخیع ریش پزتاب 3، 2، 1آًگستزٍم. ًَاحی  173اٍ در عَل هَج دیی اسقزظ کاهل خَرضیذ اس هاَّارُ. تػَیز 1ضکل

 تاخی اًتخاب ضذُ است.

 َاتاریکیمیىی
 کٌیناستفادُ هی ّایٌی تاریکیدر ایي هقالِ اس رٍضْای سیز تزای تطخیع ه    

یزد. تِ گاًدام هیٍ تغثیق هختػات 9حات خغای اتشاری تػَیز تػحی 573تزای تؼذاد  .1

، اًذاسُ ی تػاٍیز را اس ی اًتخاتیهزتؼی تَدى هحذٍدُلشٍم دقت ٍ ّوچٌیي هٌظَر افشایص 

سپس . ضًَذتزاتز هیّا دٍ غَرت اًذاسُ ی پیکسل. در ایي دّینتغییز هی 1024تِ  2048

  [3]ضَد.ایداد هی yگیزی سِ سلَل در راستای تػاٍیز فضا سهاى اس عزیق هیاًگیي

ثاًیِ قَس  40ّا دارای گستزش فضایی تاریکی( ًطاى دادًذ کِ هیٌی2009ایٌس ٍ ّوکاراى ) .2

تػَیز فضا تزای ّز  x=1  ٍt=1ع اس دقیقِ ّستٌذ. تٌاتزایي تا ضزٍ 50ٍ گستزش سهاًی 

                                                 
9 Dark Current 
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را خذا کزدُ ٍ کوتزیي هقذار ضذت را در آى ًاحیِ  13    ٍ     13=یسهاى تِ اًذاسُ

 ی تشرگتزی تِ هزکش کوتزیي هقذار ضذت کٌین. سپس گطتاٍر سرًیک ًاحیِهؼلَم هی

 [2]کٌین.را هحاسثِ هی 35   ٍ  35   

گطتاٍر سرًیک تػاٍیز فضا سهاى تِ ػٌَاى ٍرٍدی تِ هاضیي تزدار پطتیثاى آهَسش دادُ ضذُ   .3

ًَع دادُ در سِ کلاس ی ی خزٍخی دادُ ضذُ کِ هطخع کٌٌذُّایی تِ ّز دادٍُ تزچسة

ی کوتز اس ّایی کِ در فاغلِرٍیذاد(. 4)ضکل تاضٌذرٍیذاد ٍ ضکیات هی رٍیذاد، غیز

اس ّن قزار دارًذ، تِ ػٌَاى رٍیذاد  10    سهاى کوتز اسٍ  17   ٍ  17   

 2012ٍ ػلیپَر، غفزی  2012ّوکاراى  )تزای خشئیات تیطتز تِ ػلیپَر ٍضًَذ.ضٌاختِ هی

اًدام ضذُ است. ًتایح  3تا  1( هزاحل 1)ضکل  تزای سِ ًاحیِ ی اًتخاب ضذُ .(هزاخؼِ ضَد

 تاضٌذ:تِ غَرت سیز هی

هزتَط تِ  2 یًاحیِ رٍیذاد تَسظ الگَریتن ضٌاختِ ضذُ است. 538تاضذ، تؼذاد ی فؼال هییِکِ ًاح 1ی در ًاحیِ

در  رٍیذاد ّستٌذ. 723ٍ  680ذ کِ تِ تزتیة دارای تؼذاد تاضٌی آرام هیهزتَط تِ ًاحیِ 3 یًاحیِ ٍتؼذادی پذیذُ 

در اداهِ سزػت  کیات ًطاى دادُ ضذُ است.ای اس غیز رٍیذاد ٍ ضًوًَِ 3ّایی اس رٍیذاد ٍ در ضکل ًوًَِ 2ضکل 

)تزای تَضیحات کاهل تِ ػلیپَر،  ّا اًدام ضذُ است.تزای رٍیذاد 10ّا تا استفادُ اس الگَریتن رضذ ًاحیِریش تاریکی

  [1] هزاخؼِ ضَد(. 2012 ٍ ایٌس غفزی

کیلَهتز تز ثاًیِ  8 ػتسز 4در ضکل  .ز ثاًیِ تخویي سدُ ضذُ استلَهتز تکی 50تا  4ی ّا در تاسُی سزػتهحذٍدُ

تِ یذاد سَم ٍ رٍ تزای رٍیذاد دٍمتِ تزتیة  کیلَهتز تز ثاًیِ 10ٍ  کیلَهتز تز ثاًیِ 8/4 اٍل ٍ سزػت رٍیذادتزای 

 دست آهذُ است.

 

 
 

 ضذُ در تػاٍیز فضا سهاى اس رٍیذادّای هطاّذُ ًَِ ای. ًو2لضک

                                                 
10 Region Growing 
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 در تػاٍیز فضا سهاى راست( ٍ ضکیات)سوت چپ()سوت ّای اس غیز رٍیذادا. ًو3ًَِضکل 

  

 
 

 تاریکی ّا تا استفادُ اس تکٌیک رضذ ًاحیِتؼییي سزػت هیٌی. 4ضکل 

  وتیجٍ گیری
آًگستزٍم  173در عَل هَج ( 2012ػلیپَر، غفزی ٍ ایٌس )خَدکار ّای خزم تاخی تا تکیِ تز رٍش ریش پزتاب     

رٍد کِ تِ دلیل ٍخَد رٍضٌایی در ًاحیِ ی فؼال، اًتظار هی .هطاّذُ ٍ ضٌاسایی ضذُ اًذاٍ دیّای هاَّارُ اساس دادُ

ّوچٌیي  ًَاحی فؼال تاضٌذ کِ تا ًتایح تِ دست آهذُ هغاتقت دارد. تاریکی ّا در ًَاحی آرام تیص استؼذاد هیٌی

کِ ساسگاری خَتی تا ًتایح پیطیي  کیلَهتز تز ثاًیِ تِ دست آهذُ است 50تا  4ی ّا در هحذٍدُتاریکیسزػت هیٌی

 دارد.
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ي داغ در حضور ميدان  ي كواركي پلاريزه ي خصوصيات ساختاري ستاره محاسبه

  ي وابسته به چگالي مغناطيسي قوي با استفاده از ثابت كيسه
    1 ، زهرازاده علي2و 1غلامحسين، بردبار

 بخش فيزيك دانشگاه شيراز 1
  مركز تحقيقات نجوم و اخترفيزيك مراغه  2

  چكيده

و به كمك  MITاي  سهدر حضور ميدان مغناطيسي قوي با استفاده از مدل كيي داغ را  زهكواركي پلاري ي  ستاره در اين تحقيق، خصوصيات

نتايج  .ايم پرداخته ي كواركي در دماهاي مختلف ماده ي حالت ي چگالي انرژي و معادله م و به محاسبهاي بررسي كردهثابت وابسته به چگالي 

وابسته به چگالي  سهيك ثابت محاسبه شده با ماكزيممو جرم  ،يابد ي كواركي با افزايش دما كاهش مي رهستا حاصل بيانگر آن است كه جرم

 باشد. مي يوابسته به چگال ثابت غير  با محاسبه شده كمتر از جرم 

 
  قدمهم

 الا باشدب ي كافي چگالي و دما به اندازه،  proto-neutronي  مرحلهدر  IIاگر بعد از انفجار ابرنواختري نوع 

)
15 3

10 gr / cm  وT= 30 MeVي خود  ها تحت فشار و دماي بالا به اجزاي تشكيل دهنده ها و نوترون ) ، پروتون

هاي فشرده از جمله  . ستاره]1،2[شود ي كواركي خالص مستقيماً متولد مي شوند و يك ستاره ها تجزيه مي يعني كوارك

در حدود هاي مغناطيسي قوي هاي كواركي ميدان ستاره و ، پالسارهاهاي نوتروني ستاره
15 19

10 10 G− 3د [دارن[ .

هاي بالا و پايين در  با اسپين sو  u  ،dكوارك هاي  شاملي كواركي  ي كواركي را متشكل از ماده ستارهن مقاله، يدر ا

  پردازيم. ي ساختار اين ستاره مي ) به محاسبهTOVوولكوف (-اوپنهايمر-تولمن و با استفاده از معادلات ،گيريم نظر مي

  

  ي داغ در حضور ميدان مغناطيسي ي كواركي پلاريزه ي انرژي و ساختار ستاره محاسبه   

هـا بـه عنـوان گـاز فرمـي آزاد درون       ] كـه در آن كـوارك  5، 4كنيم [ ياستفاده م MITاي  در اينجا از مدل كيسه  

، انـرژي   totεي كواركي  انرژي واحد حجم براي ماده . شوند در  نظر گرفته مي(ثابت كيسه)  Bbagفشار  با اي كيسه

يك شكل وابسـته   CERNهاي آزمايشگاه  داده اخيراً براي همخواني با .باشد ي ثابت كيسه مي هاي آزاد به اضافه كوارك

  ،]8، 7، 6[در نظر گرفته شده است Bbagبه چگالي براي

)1                (                                                        
2

0
0

-β(n /n )
B (n) = B + (B - B )ebag ∞ ∞  

 در اين معادله
3

0
B = 200MeV / fm  يا

3

0
B = 400MeV / fm همچنين باشد. يم 

3

0
0.17n fmβ

−
= كه  =

0
n است يا هسته ي ماده يچگال .  

  زيم. آن بپردا يانرژ ي بايد ابتدا به محاسبه يدر حضور ميدان مغناطيس يبدست آوردن معادله حالت ستاره كوارك يبرا

  ،باشد به صورت زير مي  MITاي ي كواركي پلاريزه در حضور ميدان مغناطيسي و از روش كيسه انرژي كل ماده
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محاسـبه كـرد.   ز سيسـتم را ني ـ  يتـوان ديگـر خصوصـيات ترمودينـاميك     ين، ممعي ي زه در دماپلاري يكوارك ي كل ماده

  ر قابل محاسبه استزي ي ستم از رابطهاين سي يآنتروپ
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     ر خواهد بودمهولتز نيز به صورت زيآزاد هل يانرژحال 

 )14                                         (                                                                                F=E-TS  

 مي توان از روي انرژي آزاد بدست آورد،ر سيستم به صورت زيحالت  ي ت معادلهيو در نها
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 ي تـوانيم از معادلـه   ي حالـت، مـي   شود، بنابراين با داشتن معادله تعيين مي TOV ي با معادله يكوارك ي ساختار ستاره

TOV 2[ شعاع را بيابيم-جرم ي م و رابطهيانتگرال بگير،[  
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فشار بر حسب  Pدر اين معادلات 
2

/dyne cm،ε  چگالي انرژي بر حسب
3

/gr cm ، G    ثابـت گرانشـي نيـوتن و 

m(r)  جرم داخل شعاعr از ستاره است.  

  نتايج و بحث

چگالي انرژي كل الف، -1شكلدر مورد نظر مي پردازيم. در اين بخش به بررسي نتايج به دست آمده براي سيستم      

ي وابسته به چگالي در حضور ميدان مغناطيسي  ه با ثابت كيسهپلاريز ي كواركي ز چگالي براي مادهرا به عنوان تابعي ا

18
5 10B G= روندي ايش چگالي سيستم، چگالي انرژي كل كه با افزبينيم  يايم. م در دماهاي مختلف رسم كرده ×

ي حالت  نمودار معادلهب، -1شكلدر  .يابد نرژي سيستم كاهش ميدر يك چگالي ثابت، با افزايش دما ا افزايشي دارد و

در  بينيم كه ايم. مي در حضور ميدان مغناطيسي به صورت تابعي از چگالي سيستم را رسم نموده  كواركي پلاريزه ي  ماده

ي كواركي  ي حالت ماده معادله الاترو در دماهاي ب ،يابد با افزايش دما فشار سيستم نيز افزايش مي گالي ثابت،يك چ

  شود. تر مي سخت

  

: چگالي انرژي آزاد به صورت تابعي از چگالي سيستم  در ميدان مغناطيسي سمت چپ): -(الف-1شكل
18

5 10B G= ×   

ي حالت به صورت تابعي از چگالي سيستم در ميدان مغناطيسي  معادلهسمت راست): -(ب  
18

5 10B G= × .  

ي د كه با افزايش چگالشو ايم. ديده مي الف، نمودار جرم گرانشي را بر حسب چگالي انرژي نشان داده-2در شكل     

ستاره  ممماكزيرسد، كه اين مقدار حدي همان جرم  يابد تا به يك مقدار حدي مي ، جرم ستاره نيز افزايش ميانرژي

ب جرم ستاره بر حسب چگالي - 2شكلدر هاي دماي بالاتر، كوچكتر است.  مقدار براي ستارهن ايكه بينيم  است. مي

ميدان مغناطيسي و T=30 MeVانرژي را در دماي 
18

5 10B G= ، از ثابت وابسته به چگالي(خطوط تيره رنگ) ×

بر اساس ثابت و
3

B = 90MeV / fmbag ] (خطوط خط چين)بينيم  طور كه مي ايم. همان ]، براي مقايسه آورده9

ثابت جه شده ازنتياز ثابت وابسته به چگالي كمتر از جرم  مم بدست آمدهماكزيجرم 
3

B = 90MeV / fmbag 

  باشد. مي
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 جـرم سـتاره بـر حسـب چگـالي انـرژي در دمـاي       سـمت راسـت):   -. (بجرم ستاره بر حسـب چگـالي انـرژي    سمت چپ):-(الف-2شكل

T=30MeV  و ميدان مغناطيسي
18

5 10B G= ثابـت  ه رنـگ) و  ، از ثابت وابسته بـه چگـالي(خطوط تيـر   ×
3

B = 90MeV / fm
bag

 

  (خطوط خط چين).
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ف با روش مونت شري يآشکارساز بهمن هواي يتاي 02ثر آرايه ن سطح موتخمي

 کارلو
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 ني، قزو(ره) ينيامام خم يالملل نيک، دانشگاه بيزيگروه ف 

 چكيده
 يها بهمننت کارلو، مو يه سازيبا روش شب ،فيشر يدانشگاه صنعت ييتا 02د يجد ي هايثر آروسطح من يتخم يبرا      

 .ميکرد يساز هيگا الکترون ولت، را شبيگ 027و  026، 025 يهايدر انرژو پروتون  گاما ياز پرتوها يناش ييگسترده هو

از آشکارسازها توسط هر  يمين يانداز با اعمال شرط راه .شد يساز هيه شبيمختلف به آرا ين بهمنها از جهتهايبرخورد ا

بهمنها  يجهت و انرژبه  هيآرا ثروسطح م يوابستگ ج،ينتا يل آماريتحلبا . به دست آمدبهمن  آن يثر  براوسطح م بهمن

 .به دست آمد

 

 قدمهم

اندركنشهاي از  يا  رهيزنجزمين،  به جو( GeV 10E) يانرژ پر يگاما يو پرتوهابا ورود پرتوهاي كيهاني      

مستقر  ياز آشکارسازها يا هيبه کمک آرا. به توليد بهمني از ذرات باردار مي شودمنجر  يو هادرون يسيالکترومغناط

ه عبور نکند، يمولّد بهمن از درون آرا ي هير ذراگر امتداد مس يحت. شوند  يم يها آشکارساز ن بهمنين ايسطح زم يرو

لازم است تعداد  ،هيلاو يپرتوها شار يريگ اندازه يبرا. ه برخورد کننديه بهمن به آراات ثانوياز ذر يامکان دارد بخش

که  يد سطح موثريلذا با. ميشوند را بدان ين وارد ميجو زم يکه در واحد زمان به واحد سطح بالا يهانيک يپرتوها

سطح موثر محاسبه . ن زده شوديشوند تخم يم يه آشکار سازيکه محور آنها با عبور از آن سطح توسط آرا ييبهمنها

ه آشکارشده ياول ين شار پرتوهاييتع يبراه يهر آرا

آشکارساز سوسوزن  02شامل  يا هيآرا. لازم است

 يدر دانشگاه صنعت يمتر مربع 5/2*5/2 يکيپلاست

لازم است  و، ]0[درحال ساخت استف يشر

در . ن سطح موثر آن انجام شودييتع يبرا يمحاسبات

 يه و وابستگآراين ايسطح موثر از  ينين مقاله تخميا

و نوع ذره  يهمچون جهت، انرژ ييامترهابه پار آن

مونت کارلو ارائه شده  يه سازبا روش شبي يهانيک

 . است

 

 محاسبهو  يساز هيشب روش

ه يت اولاذراز  يده هزار بهمن ناش. ]0[استفاده شد  66/6 ي نسخه کاکورسي ي برنامه بهمنها از يساز هيشب يبرا      

با ) درجه 52صفر تا  ييسرسو ياياوز، که از گا الکترون ولتيگ 027و  026 ،025  يهايانرژشامل پروتون و فوتون با 

در . شد يساز هيه شبيه با آراهر بهمن، برخورد ذرات ثانوي يبراسپس . د شديتولشدند  يو موارد ج (درجه 02فواصل 

اا  02ه یآرا یشنهادیدمان پیچ: 0شکل  ار رو  ییت ا  یب از  یکا یام ب

کوچاک آشکارساازها    یمربعهاا . فیشر یدانشگاه صنعت یساختمانها

 .]0[.هستند
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ارساز دارد توسط آن آستانه آشک يش از انرژيب يکه انرژ يا موئوني هر الکترونعبور  فرض شد کهها سازي يهن شبيا

ن فرض شد با ثبت يهمچن. ز لحاظ شدين در داخل آشکارساز هيثانو يد زوج توسط فوتونهاياحتمال تول. شود يثبت م

ها، يساز هيبا تکرار شب(. هآراي يانداز شرط راه)هده شده است ک بهمن مشاآشکارساز، ي 02تا از  02در حداقل عبور ذرّه

به اندازه   يسطح ن منظوريا يبرا. نده برخورد کرديختلف در اطراف آرام يبه مکان ها يفرض يها بهمن

هر بهمن در مرکز  .وجود دارند يمربعمتر 5/2*5/2 يکه در آن سلولها در نظر گرفته شدمتر مربع  5/0222*5/0222

س برنامه سپ. شمارد يبه هر سلول را م يورود يات قابل آشکارسازذرتعداد  يا برنامه د ويآ ين سطح فرود ميا

کند و در  يم يب داد بررسيف ترتيشر يآشکارسازها ي هيآرا دمانيچ سلول را مطابق 02توان يکه م يمختلف يحالتها

قابل  حالتک يباشد آن را به عنوان  آشکارساز رخ داده 02عبور ذره از حداقل  يعني ،يانداز راهشرط  اگرهر حالت 

 ن شبکه،يه در ايراآ يريقرار گ يبه تعداد کل حالتها يقابل آشکارساز يحالتها نسبت تعداد. کند يثبت م يآشکارساز

ن پژوهش يکه در ا ييبهمنها يدر محدوده انرژ. خواهد بوده به مساحت کل شبکه ينسبت مساحت موثر آرابرابر با 

از  يمتر 522شعاع )فرض شده در محاسبات ما  ي لذا محدوده. ]0[متر است 022اند، شعاع بهمن کمتر از  شده يبررس

 . کاملًا مناسب است( مرکز بهمن

 

  ج و بحثينتا

 يناش يهابهمن يه برايفرود پرتو اول يه سرسوئيزاو ريينسبت به تغه يرات سطح موثر آراييتغ 4تا  0 يدر نمودارها     

ه يسطح موثر آران نمودارها مشخص است، يهمان طور که از ا. اند نشان داده شده مختلف يهايگاما با انرژ ياز فوتونها

ه ين زاويا. رسد يند به صفر ميايدرجه ب 02بزرگتر از  ييسرسو يايکه از زوا ييبهمنها يبرا  GeV025  يدر انرژ

شود،  يده ميد GeV027  يدر انرژ يت جالبيوضع.  درجه است 40حدود   GeV026   يبهمنها يآستانه، برا ييسرسو

شوند  يدرجه از سرسو وارد م 02به شعاع حدود  يکه در مخروط ييهمه بهمنها يه برايکه در آن سطح موثر آرا

 . دارد يمقدار ثابت

 
 GeV 025ينرژدر ا ييسرسو يه يسطح مؤثر بر حسب زاو: 0شکل 

54



 

 
 GeV 026يدر انرژ ييسرسو يه يسطح مؤثر بر حسب زاو :0شکل 

 

 
 GeV 027يدر انرژ ييسرسو يه يسطح مؤثر بر حسب زاو: 4شکل 

 

. ش داده شده استيصفر نما يه سرسويبا زاو يبهمنها يبهمن برا ير انرژييه با تغير سطح موثر آراييتغ 5در شکل 

زم لا. است يش خطيک افزايبهمن، کندتر از  يه با انرژيش سطح موثر آراين نمودار مشخص شده، افزايچنان که در ا

ن يشد، امّا چون ا يز بررسيفرود بهمن ن يه سمتيه با زاويرات سطح موثر آراييتغ ن پژوهشيبه ذکر است که در ا

 .ميکن ينجا درباره آن بحث نميدر ات اختصار يرعا يبرا، ندقابل ملاحظه نبود راتييتغ

دمان، نوع آشکارسازها ، و انتخاب يو به چستند ين مقاله عام نيج ارائه شده در ايه داشت، اگر چه نتايد توجان بايدر پا

 ييهوا يه آشکارساز بهمنهايهر آرا يبرا ين مقاله به راحتيشده در ا يدارند، روش معرف يه بستگيآرا يانداز شرط راه

 . گسترده قابل استفاده است
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 .نديآ يکه از سرسو م ييبهمنها يه برايآرا سطح مؤثر: 5شکل 
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 طیف اختزيش درَا  پارامتزَای آن گیزی اوذاسٌي  َای جذبی فلشی شىاسایی سیستم

HE1010-6234 
 1رضایی دارستاوی، سارا 1خاوی، ویزٌ عزفاویان ثبات 1،1ضازعلی، آقائی 1حسىیٍ، بزسگز

 ، صاّذاىگشٍُ فیضیه داًطگاُ سیستاى ٍ تلَچستاى1

 تٌیادي، تْشاى ّايداًص پظٍّطگاُ ًدَم پظٍّطىذ2ُ
 چكیذٌ

آًدایی اّویت داسًدذ ودِ هفدشض ر دَس     اص ّا  اختشٍش، دس طیف MgIIخزتی فلضي، خصَصاً  يّاضٌاسایی سیستن

 دس ایدي . ّسدتٌذ  اختدشٍش ٍ دس ًضدیه خط دیذ هدا تدِ    یدس اًتمال تِ سشخ تشاتش تا اًتمال تِ سشخ خط خزت یوْىطاً
 دس طیددف اختدشٍش  فلدضي ودِ   خدزتی  ّداي   سیسددتن  تشخدی  گیشي چگالی ستًَی ٍ پداساهتش دٍپلدش   اًذاصُ ِت پظٍّص

HE1010-6234 .ًتایح راصل ًدِ تٌْدا دس تَافدك خدَتی تدا وداس اًددام ضدذُ تَسدط          لشاس داسًذ پشداختِ ضذُ است

 .سیستن خزتی خذیذ ًیض ضٌاسایی ٍ گضاسش ضذُ است 10است تلىِ تفذاد  2010دس ٍ ّوىاساى دٍدٍسیىَ 

 

 قذمٍم
هاًٌدذ   یّدای تالوش ٍ لیواى ّیذسٍطى ٍ خطَط فلضي یَى، تشاي هثال خطَط سشي خیلی پْي ٍ لَيخطَط تاتطی 

CIV
1  ، CIII ،MgII ،تستِ تِ اًتمدال تدِ سدشخ، گسدتشُ     ضًَذّا تِ طَس هطتشن یافت هیدس طیف ّوِ اختشٍش .

ي ٍسیفی اص خطَط خدزتی سا دس تشداضدتِ   طَل هَخی ٍ لذست تفىیه طیف، طیف اختشٍش هوىي است گستشُ

است تَسط هَاد خارب دس خَد اختشٍش ٍ یا وْىطاى هیضتاًص تدِ ٍخدَد آیٌدذ ودِ     خطَط خزتی هوىي . تاضذ

هوىي است هٌطا غیش راتی داضدتِ تاضدٌذ، یفٌدی لسدوتی اص      ٍ یا ایٌىِ دسایي رالت خطَط خزتی هٌطا راتی داسًذ

ًَس اختشٍش دس طَل هسیش رشوت اختشٍش تِ صهیي تَسط گاص ٍالع دس ساستاي خط دیذ اختدشٍش خدزب ضدذُ    

ّایی ودِ  ضواس ٍسیفی اص وْىطاى ياي تشاي هطالفٍِسیلِ ،ّااختشٍش فلضي غیش راتی تشسسی خطَط خزتی. تاضذ

 [.2ٍ1وٌذ]اص ًظش ف ایی دٍس اص ها ّستٌذ سا فشاّن هی

 َا شخصات دادٌم
ًصة ضذُ تش  ،UVESوِ تَسط طیف سٌح تا تَاى تفىیه تالا HE1010-6234اختشٍشدس ایي همالِ اص طیف 

اًتمال تِ سشخ ًطشي ضَد.  استفادُ هی ،، راصل ضذُ استسٍي تلسىَج تسیاس تضسي سصذخاًِ خٌَتگاى اسٍپا

Mini-BALQSO ّاي اختشٍش سدُدس  ٍ 76/2اختشٍشایي 
 .[3]گیشد لشاس هی2

 ريش تحقیق

3ي ًشم افضاسي  اص تستِ اختشٍشدس ایي تحمیك تشاي اًدام تحلیل تش سٍي طیف      
vpfitدس ضىل ضَد استفادُ هی .

 .ًطاى دادُ ضذُ است اختشٍشاي  طیف هطاّذُ 1

                                                 
 وشتي سِ تاس یًَیذُ

-Mini Broad absoption line Quasar 

-http://www.ast.cam.ac.uk/ rfc/vpfit.html 
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ای بٍ  طیف مشاَذٌباشذ. در ایه تصًیز  میzem=76/2ًطشيکٍ دارای اوتقال بٍ سزخ  HE1010-6234 اختزيش.تصًیز  1شكل 

  شًد. روگ سفیذ ي طیف پیًستٍ بٍ روگ سبش دیذٌ می

 .دّذاي تش طیف تخویٌی پیَستِ،سا ًطاى هیراصل تمسین طیف هطاّذُ، ایي اختشٍشطیف ًشهالیضُ  ،2ضىل 

 

 .HE1010-6234اختزيشطیف وزمالیشٌ مزبًط بٍ . 1شكل

MgII (2796  ٍ2803 )خطَط خزتی دٍگاًِ هشتَط تِ  اختشٍشّاي فلضي دس طیف یه  تنستشاي ضٌاسایی سی  

 ٍCIV (1548  ٍ1550) تا  اختشٍش داسًذ. دس طیف ایي اّویت تالاییش سَْلت دس ضٌاسایی آًْا تِ خاط ٍ

 هشتَط تِ ّش وذام اص ایي عٌاصش سا یافت. طَل هَج ًطشيتَاى  هی 1استفادُ اص اًتمال تِ سشخ آى ٍ ساتطِ 

         (1)           z=(λobs-λlab)/λlab                         

آصهایطدگاّی هشتدَط تدِ عٌصدش     طَل هَج λobsاي،  طَل هَج هطاّذُ λobsاًتمال تِ سشخ ٍ  zي فَق  وِ دس ساتطِ

ّداي خدزتی داسي    سیستن استفادُ ضذُ است.CIV دس ایي تحمیك اتتذا اص خطَط خزتی دٍگاًِ هَسد ًظش هی تاضذ.

تایسدت دس   هدی  CIVخطَط خزتی هشتَط تدِ  تٌاتشایي ذ، ٌتاض هشتَطِ هی اختشٍشاًتمال تِ سشخ ووتشي ًسثت تِ 

ایدي  طدَل هدَج   تدا همایسدِ ًسدثت    اختشٍش تاضذ. CIV ّاي وَتاّتشي ًسثت تِ خط ًطشي هشتَط تِ  هَج طَل

 تَاى ایي خطَط سا تا اطویٌاى تفییي وشد. دس آصهایطگاُ هی ّا طَل هَج آىًسثت تا اي  خطَط دس طیف هطاّذُ

اي خزتی، تحلیل ٍٍیت اسدت. دس ایدي سٍش تدِ    ّ تْتشیي سٍش تشاي تِ دست آٍسدى اطلاعات فیضیىی اص سیستن

ضَد ٍ سپس دس صَستی وِ پاساهتشّاي ایي دٍ ًوایدِ تدش    هی تشاصش ّش وذام اص خطَط خزتی یه پشٍفایل ٍٍیت

اص تدشاصش  تاضذ. ًتایح راصدل   هی َسد ًظشهشتَط تِ فلض هّن هٌطثك تاضٌذ، ًتیدِ آى است وِ ایي یه خط خزتی 

ٍ ... (bپداساهتش دٍپلدشي)   ٍ (N(، چگالی ستًَی ّیذسٍطى خٌثی)zضاهل اًتمال تِ سشخ) ضَد وِ دس فایلی رخیشُ هی

 تاضذ. هی

 .دّذ هیًوایص  CIVتشاي یه خط خزتی ضذُ سا  اًدامی اص تشاصش ی ا ًوًَِ ،3ضىل
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 .دَذ . خط سبش بزاسش ييیت را ريی ومایٍ مًردوظز وشان میCIV: تصًیز فایل بزاسش شذٌ بزای خط جذبی3شكل

 

(، bپلش)ٍ(، پاساهتش دzاًذ وِ ضاهل اًتمال تِ سشخ ) ّاي اًدام ضذُ دس خذاٍل صیش هشتة ضذُ  ًتایح راصل اص تشاصش

 َطخطتشخی اصضذُ تشاي  ًتایح تشاصضْاي اًدام 1خذٍل( تِ ّوشاُ خطا است. logNلگاسیتن چگالی ستًَی)

هشتَط تِ  ًتایح 3خذٍل داسد.دستشSiII خطَط خزتیتشخی اص سا تشاي  ًتایحّویي  2تاضذ خذٍل هی NVخزتی

 5ٍ خذٍل CIVخطَط خزتیتشخی اص ّاي هشتَط تِ  ًتایح تشاصش 4، خذٍل OVIخطَط خزتیتشخی اص تشاصش 

اي تیي ًتایح  همایسِ 6خذٍل دس دٌّذ. سا ًوایص هیMgIIخطَط خزتیتشخی اص ّاي هشتَط تِ  تشاصش  ًتایح

ٍ ّوىاساى  4تا ًتایح تذست آهذُ اص همالِ آلاي دٍدسیىَ CIVط خزتیخطَتشاي  تحمیكتذست آهذُ دس ایي 

پاساهتش دٍپلش تذست آهذُ دس ایي  b1تاضذ. ّاي هطتشن دس ّش دٍ هی اًتمال تِ سشخ zوِ،استصَست گشفتِ 

تِ دسصذ ًوایص اختلاض ایي دٍ سا  bΔٍٍ ّوىاساى  پاساهتش دٍپلش گضاسش ضذُ دس همالِ آلاي دٍدسیىَ b2،تحمیك

چگالی ستًَی لگاسیتن logN(CIV)2 ٍتحمیك ایي آهذُ دس گاسیتن چگالی ستًَی تذستلlogN(CIV)1 دّذ. هی

ًوایص تِ دسصذ اختلاض ایي دٍ سا logN(CIV)  Δٍ ٍ ّوىاساى  گضاسش ضذُ دس همالِ آلاي دٍدسیىَ

 .[4]دّذ هی

 SiIIوتایج بزاسشُای مزبًط بٍ خطًط جذبی :1جذيل                  NVوتایج بزاسشُای مزبًط بٍ خطًط جذبی :1جذيل
logN(NV) (cm

-
)b(Km/s)zlogN(SiII) 

(cm
-
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b(Km/s) z
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وتایج بزاسشُای مزبًط بٍ خطًط  :4جذيلOVI                             وتایج بزاسشُای مزبًط بٍ خطًط جذبی: 3جذيل

 CIVجذبی
logN(OVI)(cm- )b(Km/s)z logN(CIV)(cm- ) b(Km/s) Z 

       

       

       

       

 /      

       

       

       

       

 /       

     

       MgIIیخطًط جذب یج بزاسشُای: وتا5جذيل

LogN(MgII)(cm- ) b(Km/s)z      

  /  /    

       

       

       

       

 

 ي َمكاران. ایسٍ بیه وتایج بذست آمذٌ در ایه تحقیق با وتایج گشارش شذٌ در مقالٍ آقای ديدریكًمق: 6جذيل

است.  ٍ ّوىاساى دّذ وِ ًتایح ایي تحمیك دس تَافك خَتی تا ًتایح راصل اص همالِ دٍدٍسیىَهی ًطاى 6خذٍل

، دس ایي تحمیك 4سدیف اًتْاي خذٍل 3سدیف اتتذا ٍ  7سیستن خزتی فلضي خذیذ،  10علاٍُ تش ایي، تفذاد 

 ش ًطذُ تَد.گضاسٍ ّوىاساى گیشي ضذ وِ دس همالِ دٍدٍسیىَ ضٌاسایی ٍ پاساهتشّاي آى اًذاصُ

[0]  Schneider, P., Extragalactic Astronomy and Cosmology, springer, 3114 
[3] Quider, A. M., Nestor, D. B., Turnshek, D. A., Rao, S. M., Monier, E. M., Weyant, A. 

N., Busche, J. R., The Pittsburgh Soaln Digital Sky Survey MgII Quasar Absorption- line 

Survey   catalog, The Astronomical Journal ,vol. 060, Issue 6, article id 021, p 8, 3100 

[2] Levshakov, S. A., Agafonova, I. I., Molaro, P., Reimers, D. and Hou J. L., Metal-rich 

absorbers at high redshifts: abundance patterns, A&A, vol.115, pp312-334, 3112 

[6] D'odorico,V., Calura, F., Cristiani, S., Viel, M., CIV column densities in z<3.1, MNRAS, 

vol. 610, p3101, 3101 

LogN(CIV)Δ logN(CIV)2 logN(CIV)1 bΔ b2 b1 z 

55/5% 12/97 12/91 5% 11/5 15/44 2/5114 

1% 12/52 12/94 11% 6/7 94/5  2/1677 

1/5% 12/29 12/27 6% 11/7 12/65 2/2551 

59/5% 13/52 12/72 15% 1/3 9/46 2/4159 

54/5% 12/79 12/71 11% 6/5 5/97 2/4615 

5% 13/35 13/35 9/5% 9/5 6/75 2/4729 

1% 12/32 12/45 4% 6/1 6/41 2/4727 

52/5% 12/32 12/27 1% 15/3 15/46 2/5171 
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با حضور بادهاي برافزایشی پهن رفت غالب قرصنقش میدان مغناطیسی درساختار  
3شهرام عباسی،2،امین مصلی نژاد1نسیم بیرانوند

، دانشگاه علوم پایه دامغاندانشکده فیزیک1
، دانشگاه علوم پایه دامغاندانشکده فیزیک2

، تهرانIPMپژوهشکده نجوم ، مرکز تحقیقات دانش هاي بنیادي 3
گروه فیزیک ، دانشکده علوم ، دانشگاه فردوسی مشهد3

چکیده
هاي برافزایشی، در این تحقیق  با در نظر گرفتن این اثر در معادلات حاکم بر به دلیل اهمیت میدان مغتاطیسی در ساختار دینامیکی قرص

تر هاي مربوطه، به تصویري واقعیآمده از این معادلات و رسم نموداردست هاي بهو با تفسیر جواببدست آوردیما سیستم، حلی خود مشابه ر
هم چنین با توجه به نوع معادلات و . یافتیمتري با مشاهدات دارد دست هاي برافزایشی با پهن رفت غالب که سازگاري مناسباز شکل قرص

یزي مواد از دل معادلات مگنتو هیدرودینامیک حاکم بدست می فرضیات در نظر گرفته شده در این کار ،برخلاف کارهاي پیشین باد یا برون ر
.آید و تاثیرات اساسی در ساختار قرص برافزایشی ایجاد میکند

قدمهم
شناخت ماهیت اجرام نجومی  بدون شک  از مهمترین مباحث علم اختر فیزیک می باشد.امروزه شاهد مجموعه 

؛در این میان یکی از جالب ترین این اجرام قرص هاي برافزایشی متنوع و گسترده اي از اجرام نجومی هستیم 
هستند.امروزه ما می دانیم که این قرص هاي برافزایشی در اطراف پدیده هاي اختر فیزیکی مثل هسته هاي کهکشانی 

.فعال وسیاه چاله ها یا سیستم ستاره هاي دوتایی وجود دارد

نخستین تلاش ها براي مدل سازي قرص هاي برافزایشی معرفی شد .مدل هاي زیادي براي توصیف این دیسک 
به دنبال کارهاي پیشگامانه ي لوست، شاکورا، سونیویف، 1974/1353تا 1971/1350هاي برافزایشی، طی سال هاي 

لیدن بل و پرینگل به ثمر نشست. در حقیقت، مدلی که حتی امروزه براي بررسی ساختار قرص هاي برافزایشی 
1973/1352باارزش شاکورا و سونیویف در سال ي ندارد مشهور است، مبتنی بر مقالهفاده می شود و به مدل استااست

است.
پهن رفتی را در الگوي قرص نازك بررسی کردند که همیت انتقال انرژي ائه شد که مدل دیگر توسط نارایان ویی  ارا

معروف است واز رده الگوهاي سیال برافزایشی  تابش ناکارآمد است ,بررسی این مدل تا ADAFsامروزه به مدل 
مدل پرداخته اند.کنون ادامه دارد و محققین از جنبه هاي مختلف به بررسی این 

ره تاثیر میدان مغناطیسی در قرص هاي برافزایشی به خاطر اینکه یکی از منابع قوي میدان مغناطیسی در عالم همان ستا
ها می باشند به خصوص ستاره هاي نوترونی بسیار با اهمیت است ,اثر میدان مغناطیسی تا حدي است که میتواند 

حتی باعث خروج ماده از قرص شود که به نام هاي باد و جت نزد اخترفیزیکدانان شناخته شده است .
مولفه چنبره اي میدان مغناطیسی  دریافتیم در این تحقیق ما با در نظر گرفتن هر سه مولفه سرعت و نیز اضافه کردن

یعنی قرص هاي برافزایشی پهن رفت غالب کاملا تحت تاثیر میدان مغناطیسی قرار می گیرد.ADAFsکه ساختار 
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حاکم بر سیستم: معادلات اساسی
لات پایه براي شاره برافزایشی پهن رفت غالب که از لحاظ اپتیکی نازك است تحت تقریب دمعاقسمت در این 

همچنین اثر خودگرانشی را در مدل .به دست می آوریمتی ینسببا صرف نظر کردن از اثراترا مگنتو هیدرودینامیک 
دله پیوستگی ,معادله حرکت معا. در واقعنویسیمرا براي این سیستم میMHDخود نادیده میگیریم سپس معادلات 

+د:نشو,معادله انرژي ,معادله القا به صورت زیر بیان می ∇. = 0 (1)= + ( . ∇) = − ∇ − ∇ + 1 × + ∇. (2)+ 1 = − ≡ (3)= ∇ × × − 4 (4)
براي ساده ما این معادلات را در دستگاه مختصات کروي حل میکنیم و همینطور پتانسیل را نیوتنی در نظر میگیریم .

)دلات شاره را به صورت پایا و متقارن در نظر می گیریمتر شدن این معا = = همچنین مولفه چرخشی و(0
1را دوباره در دستگاه مختصات کروي باز نویسی میکنیم:1-4اکنون معادلات میدان مغناطیسی را در نظر می گیریم ( ) + 1 ( ) = 0 (13)

+ − − = − ∗ − − 4 (14)
+ + − = −1 − 4 (15)
+ − ( + ) = 1 ( ) (16)

− 1 + − +
= Ω 1 + 8 { + +4 |∇ × B| } (17)
+ − Ω 1 + 8− Ω 1 + 8 = 0 (18)
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حل هاي خود مشابهی :
براي حل این معادلات از رهیافت خودمشابهی استفاده می کنیم.جواب پیشنهادي ما براي این دسـته معـادلات عبـارت    

)اند از: , ) = ( ) (19)      ،( , ) = ( ) ∗ (20)
( , ) = ( ) ∗ (21)    ،( , ) = ( ) ∗ (22)

( , ) = ( ) ∗ (23)           ،( , ) = ( ) ∗ (24)( ) = ( )[ − 32 ( ) − ( ) − ( ) (25)
( ) 12 ( ) + ( ) + ( ) − 1 + ( + 1) ( ) + 18 ( − 1) ( ) (26)( ) ( )

= ( ) ( ) − 12 ( ) ( ) − − 14 ( ){ ( )+ ( ) } (27)
( ) ( ) ( ) = ( )[ ( − 2) ( ) (1 + ( )( )) − ( ) ( ) +( ) (28)
( ) ( ) ( )

= ( ) ( ) ( ) − 9 − − 1 ( ) ( )
+ ( − 1) 1 + ( )8 ( ) × [94 ( ) ( )
+ 4 {( ( ) + ( )) + 12 ( − 1) ( ) }]} (29)

63



( ) = ( )( ) 1 + ( )( ) × ( ) ( ) + ( ) ( ) − ( ) ( ) −( − 1) ( ) − ( ) ( ) − ( ) ( ) × ( ) + ( ) − 1 +( )( ) ( )( ) ( ) + ( ) × [2 ( ) − ( )( ) ( )
]-( ) + ( ) (30)

تیجه گیري
یعنی قرص هاي برافزایشی ADAFsدریافتیم که ساختار با توجه به معادلات به دست آمده و رسم نمودارها 

پهن رفت غالب کاملا تحت تاثیر میدان مغناطیسی قرار می گیرد.
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1. Naryan R. ,  Yi.,  1994 APJ 428, L13
2. Akizuki, C., Fukue, J., 2006, PASJ, 58, 461
3. Abbassi, S., Ghanbari, J., Ghasemnezhad, M., 2010, MNRAS,409, 1113
4. Mineshige, S., Nakayama, K.,; Umemura, M.,1997, , PASJ ,49,439
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 يبهمنها يل طوليپروفا يساز هيبر شب يهادرون ير انتخاب مدل اندرکنشهايتاث يبررس

   يهانيک يپرتوها ييگسترده هوا
  داود، دپورمحم

  ني، قزو)ره( ينيامام خم يالملل نيک، دانشگاه بيزيگروه ف 
  چكيده

آهن، با   از پروتون و هسته يناش ييه هواگسترد يه در بهمنهايثانو يالکترونها و موئونها يع طولين پژوهش توزيدر ا      

 يزهايل افت و خيبه دل مختلف ياز مدلها يناش يتفاوتها. شد يساز هيمختلف شب ياندرکنش هادرون ينش مدلهايگز

توان  ياز پروتونها در ارتفاعات بالا م يناش يبهمنها يتجرب يشد که با بررس ينيب شياما پ. زنديناچ ياز نظر آمار يا کتره

 . را انتخاب کرد يهادرون ين مدل اندرکنشهايقتريدق

 
  قدمهم

 كرده، برخورد هوا اتمهاي با زمين جو به ورود هنگام در ولت الكترون ۱۰۱۲ از بيش انرژي با يهانيک يپرتوها     

 .دهند يمتشكيل  ثانويه اتذر از بهمني بعدي اندركنشهاي در هم ذرات اين .كنند يم توليد پرانرژي ي ثانويه اتذر

 بهمنهاي چنين .است موئون و پوزيترون، و الكترون عمدتاً باردار، ذرات از اي جبهه بهمن، اين نهايي محصول

ر بهمن در ياز روشها مس يگريد ي در دسته. شوند مي آشكارسازي زمين سطح در متنوعي روشهاي با هوايي گسترده

ات در طول بهمن به دست ع ذرياز توز ين  و اطلاعاتييتع هياز ذرات ثانو ي، با مشاهده تابش فلورسانس ناشجو

از آنجا . ميهست يه سازيبر شب يج مشاهده شده با محاسبات مبتنيسه نتاين مشاهدات ناچار به مقايل ايدر تحل .ديآ يم

 يانهيک يپرتوها يبالا يهايدر انرژ يهادرون ياندرکنشها يريگ و اندازه يامکان بررس ينيزم يشگاههايکه آزما

)E≤1020 eV (ين مدلها طوريک از ايهر  يپارامترها. م بوديخواه ينظر يبر مدلها ينه متکين زميرا ندارند، در ا 

بر اساس . ابنديانطباق  اتتابگر ذرش يشهايدر آزماقابل حصول  يج تجربيبا نتامحاسبات مدلها  هاند ک اب شدهخانت

نوشته شده و در دسترس  يهادرون يات در اندرکنشهاد ذريل تولمحاسبه احتما يبرا يساز هيشب ين مدلها، کدهايا

م با مسامحه يکن ين کدها اشاره ميبه ا يمربوط به آن است، و وقت ين کدها همان نام مدل هادرونيمعمولا نام ا. هستند

اده در کد مختلف قابل استف ياندرکنش هادرون ينش مدلهاين پژوهش با گزيدر ا.  ميگوئ يم يبه آنها مدل هادرون

جاد يگسترده ا يذرات بهمنها يع طوليمتفاوت در توز يکه مدلها ياحتمال يافتن تفاوتهاي يکا، در پيکورس يساز هيشب

که در  هشد يمتفاوت بررس يهانيک يپرتوهااز  يناش يذرات در بهمنها يع طوليراً تفاوت در توزياخ. ميکنند هست يم

ه ياول يهانيک يص جرم پرتوهايدر ارتفاعات بالا از نظر تشخ يکارسازآش يها هيجه آن مشخص شد که ساخت آراينت

  . ج دارديبر آن نتا يريتاثچه  يم انتخاب مدل اندرکنش هادرونيلذا لازم بود بدان. ]۱[ت دارديمز

  

  محاسبهو  يساز هيشب روش

 يهادرون ياندرکنشها ين برنامه برايا. ]۲[استفاده شد  ۹۶/۶ ي نسخه کايکورس ي برنامه بهمنها از يساز هيشب يبرا      

و در  ]۵[ FLUKA، و ]URQMD ]۳‚[ GHEISHA ]۴ ي نهيگز ۳از  يکيتواند  يم   GeV ۸۰ کمتر از يدر انرژ
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، ]DPMJET ]۶[ ،EPOS ]۷[ ،NEXUS ]۸[ ،QGSJET ]۹[ ،QGSII ]۱۰ ي نهيگز ۷از  يکيبالاتر  يهايانرژ

SIBYLL ]۱۱[ و ،VENUS ]۱۲[ از آنجا که مدل . دريرا به کار بگNEXUS براساس VENUS شده، ما  نوشته

بهمن  ۱۰۰از پروتون و  يبهمن ناش ۱۰۰در هر مدل . مين کار کرديپائ يمدل در انرژ ۳بالا و  يمدل در انرژ ۶فقط با 

 يه سازيشب )]۱۳[فيشر يدانشگاه صنعت ييبهمن هواه يت آرايحساس آستانه( eV ۱۰۱۵ ياز هسته آهن در انرژ يناش

ب يترک  GHEISHAن يپائ يمدل را با مدل انرژ ۶ن يک از ايبالا، هر  يانرژ ينش مدلهاير گزيسه تاثيمقا يبرا. شد

 QGSII يبالا يگانه را با مدل انرژ سه ين مدلهايک از اين، هر يپائ ير مدل انرژين تاثييتع يدر مرحله بعد برا. ميکرد

ه در طول يثانو ين الکترونهايانگيع ميتوز ۱در شکل . شد يو بررسد يتولبهمن  ۱۶۰۰ب ين ترتيبه ا. ميب کرديترک

 ين مدلها را نشان ميهم يه برايثانو يع موئونهايتوز ۲شکل . بالا ارائه شده است يانرژ يهادرون يمدلها يبهمنها برا

 يانرژ ي محدودهدر  QGSIIکه با مدل  يدر محدوده کم انرژ يهادرون يمدلها يع الکترونها برايتوز ۳در شکل . دهد

  . دهد ينشان متها ين وضعيهم يبراه را يثانو يع موئونهايتوز ۴شکل . دينيب ياند را م ب شدهيبالا ترک

 
کـم و   يدر انرژ GHEISHA يکه با مدل هادرون شده در عمق جو يساز هيشب يالکترون ولت ۱۰۱۵ يبهمنها يع الکترونهايتوز ۱شکل 

مـدل   يبـرا ) JG(، نقـاط مثلـث   DPMJETمـدل   يبـرا ) DG(نقاط مربـع  : د شده اندير توليب زيبالا به ترت يانرژ يدرونها يمدلها

QGSJET نقاط ضربدر ،)EG (مدل  يبراEPOS نقاط ستاره ،)NG (مدل  يبراNEXUSره ي، نقاط دا)QG ( مـدل   يبـراQGSII و ،

 ـ يبهمنها جينتااز پروتونها و سمت چپ  يناش يبهمنها ج حاصل ازينتاسمت راست . SIBYLLمدل  يبرا) SG( ينقاط لوز از  يناش

  .دهند يرا نشان م آهن يها هسته

 
کم و  يدر انرژ GHEISHA يکه با مدل هادرون شده در عمق جو يساز هيشب يالکترون ولت ۱۰۱۵ يبهمنها يموئونهاع يتوز ۲شکل 

مدل  يبرا) JG(، نقاط مثلث DPMJETمدل  يبرا) DG(نقاط مربع : د شده اندير توليب زيبالا به ترت يانرژ يهادرون يمدلها

QGSJET نقاط ضربدر ،)EG (مدل  يبراEPOS نقاط ستاره ،)NG (مدل  يبراNEXUSره ي، نقاط دا)QG (مدل  يبراQGSII و ،

از  يناش يبهمنها جينتااز پروتونها و سمت چپ  يناش يبهمنها ج حاصل ازينتاسمت راست . SIBYLLمدل  يبرا) SG( ينقاط لوز

 .دهند يرا نشان م آهن يها هسته
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و  بالا يدر انرژ QGSII يکه با مدل هادرون شده در عمق جو يساز هيشب يالکترون ولت ۱۰۱۵ يبهمنها يع الکترونهايتوز ۳شکل 

مدل  يبرا) QG(مربع ، نقاط FLUKAمدل  يبرا) QF( مثلث نقاط: د شده انديتولر يب زيبه ترت نيپائ يانرژ يهادرون يمدلها

GHEISHA ي، و نقاط لوز )QU (مدل  يبراURQMD . جينتااز پروتونها و سمت چپ  يناش يبهمنها ج حاصل ازينتاسمت راست 

 .دهند يرا نشان م آهن يها از هسته يناش يبهمنها

 
 يبالا و مدلها يدر انرژ QGSII يکه با مدل هادرون شده در عمق جو يساز هيشب يالکترون ولت ۱۰۱۵ يبهمنها ينهاموئوع يتوز ۴شکل 

،  GHEISHAمدل  يبرا) QG(، نقاط مربع FLUKAمدل  يبرا) QF(نقاط مثلث : د شده اندير توليب زين به ترتيپائ يانرژ يهادرون

 يناش يبهمنها جينتااز پروتونها و سمت چپ  يناش يبهمنها ج حاصل ازينتات راست سم. URQMDمدل  يبرا) QU( يو نقاط لوز

  .دهند يرا نشان م آهن يها از هسته

  

   ج و بحثينتا

در  يمختلف منجر به تفاوت محسوس يهادرون يدهند، مدلها يج نشان مي، و نتاميداشتهمان طور که انتظار       

مانند آهن در  ينيسنگ يهانيک ياز پرتوها يناش ين بهمنهايهمچن. شوند ينم بهمن در عمق جو يع الکترونهايتوز

از پروتون  يناش يبهمنها يموئونها يع طوليتوز. ندارند يانتخاب يبه مدل هادرون يچندان يموئونها بستگ يع طوليتوز

 يرسد مدل هادرون ين به نظر ميهمچن. دهند ينشان م يرات محسوسييبالا تغ يانرژ ير مدل اندرکنش هادرونييبا تغ

FLUKA در  ين تفاوتيلازم به ذکر است که گرچه چن. شود يم يپروتون يدر بهمنها يشتريب يد موئونهايباعث تول

 يبهمنها برا يذات يا کتره يزهايل افت و خيا به دلر است، اميچشمگ يپروتون ين موئونها در بهمنهايانگيتعداد م

مربوط به  يها يمنحنم ينيب يم ۵چنان که در شکل  .بهمن مشاهده شود ياديزد تعداد يبا يمشاهده آن به صورت تجرب

ج ما نشان ينتا .گر قرار دارنديهمد يخطا يها لهياز پروتون در داخل م يناش يدر مورد موئونها يمختلف حت يمدلها

ارتفاعات  يعني  g/cm2 ۷۰۰تا  g/cm2۶۰۰ مختلف در عمق   ين اختلاف تعداد ذرات در مدلهايشتريدهند که ب يم

  .در تبت است يهانين ارتفاعات متناظر با رصدخانه پرتو کيا.  شوند يا حاصل ميسطح در يبالا يمتر ۴۰۰۰تا  ۳۰۰۰
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 ياندرکنشها ين مدل برايقتريد بتوان دقيمشابه شا يشهاين رصدخانه و آزمايدر افراوان  يرصد يها لذا با داده

  .ن کردييرا تع يهادرون

 
 يم. خطا يله هايش مي، با نما۴مختلف، مانند شکل  يکم انرژ يهادرون يدر مدلها يپروتون يبهمنها يموئونها يع طوليتوز ۵شکل 

  .خطا است يها لهيم ي اختلاف مدلها در محدودهم که ينيب
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 تاتػ ًْز ظتازٍ هیصتاى اش ظیازٍ تس پازاهتسُای ٌُدظی ّ فیصیکیتسزظی تاش

 ظیازت فساخْزؼیدی 

 
 ،داّدهحودشادٍ جعْز،اتساُین ؛ حاجی هحود حعٌی
  داًؽگاٍ ظساظسی تثسیص ، داًؽکدٍ فیصیک

 

 چكیدٍ
زات شهکیي وکْى هکی تاؼکد ، ت کداد      تا پستاب تلعککْ  فاکایی لرلکس تکَ فاکا لکَ ُکدف نى یکافتي ظکیازات فکسا خْزؼکیدی تکْی ٍ ظکیا             

 شیادی اش ایي ظیازات لؽف ؼدٍ اًد .

 ٌُگام عثْز ظیازٍ اش هقاتل ظتازٍ هیصتکاى ، ًکْز ظکتازٍ لکاُػ یافتکَ ّ پکط اش اتوکام عثکْز ًکْز نى دّتکازٍ تکَ هقکداز اّدیکَ تکاش هیگکسدد .               

زا ت یکیي لکسد . اهکا تکا تْجکَ تکَ ایٌککَ زعکوتی اش         اش تسزظی ایي تغییسات ًْزی هی تکْاى هؽصاکات ٌُدظکی ّ فیصیککی ظکیازٍ ّ ظکتازٍ       

ًْز ظتازٍ تطکسف ظکیازٍ تاتیکدٍ ّ لعکسی اش نى تْظکر ظکیازٍ هکٌ کط هکی ؼکْد ، تٌکاتسایي ا کس تاشتکاتػ تغییکسات ًکْزی فکْ  زا تحک                  

 تا یس زساز دادٍ ّ هؽصاات ٌُدظی ّ فیصیکی تدظ  نهدٍ زا ًیص هتا س هی ظاشد .

 یس ًْز تاش تاتؽی اش ظیازٍ تس زّی هؽصاات ٌُدظی ّ فیصیکی ظیازات فسا خْزؼیدی اظ  .تسزظی تا  تحقیقُدف اش ایي 

 

 قدهَه
اّدکیي ظکیازٍ فکسا     0891پط اش صدُا ظکا  تحکه ُکای فلعکری دزتکازٍ ّجکْد حیکات فساشهیٌکی ، دز اّاخکس دُکَ           

خککدگ وککصازغ خْزؼیدی)ظککیازٍ ای لککَ دز خککازن اش هٌمْهککَ ؼوعککی زککساز دازد ّ حککْ  ظککتازٍ هیصتککاًػ هککی چس

ّجککْد یککک ظککیازٍ تککَ عٌککْاى اّدککیي ظککیازٍ فککسا خْزؼککیدی حککْ  یککک پادعککاز ؼٌاظککایی ّ   0881ؼککد. دز ظککا  

ّجکْد یکک ظکیازٍ ، ایکي تکاز حکْ  ظکتازٍ ای اش ظکتازواى زؼکتَ           0884هْزد تاییکد ًِکایی زکساز وسفک . دز ظکا       

   ّ هککْزد تاییککد ًِککایی   اصککلی)تیای پادعککازگ ّ اش زّغ دزیککق جیککف ظککٌیی)زّغ ظککسع  ؼکک اعیگ ؼٌاظککایی 

 (1)زساز وسف  .

پط اش لؽف اّدکیي ظکیازات فکسا خْزؼکیدی زًّکد نؼککاز ظکاشی ّ لؽکف ظکیازات فکسا خْزؼکیدی تکا ظکسع               

ظکیازٍ فکسا خْزؼکیدی ؼٌاظکایی ّ  ثک        23ّ ؼتاب تیؽکتسی اداهکَ پیکدا لکسد ، جکْزی لکَ تکا نخکس زکسى تیعکتن           

ی اش زّغ ُککای هصتلککف ؼٌاظککایی ّ  ثکک  ؼککد . ظککیازٍ فککسا خْزؼککید 411ؼککدٍ تککْد .جککی دٍ ظککا  ت ککد حککدّد 

 (1)دز فِسظ  ظیازات فسا خْزؼیدی زساز وسف  . 1101اهیي ظیازٍ فسا خْزؼیدی ُن دز دظاهثس  411

یکککی اش ؼککٌاختَ ؼککدٍ تککسیي زّغ ُککای ؼٌاظککایی ظککیازات فککسا خْزؼککیدی اظککترادٍ اش هٌحٌککی ًککْزی ظککتازٍ      

ْزی تککسای چٌککیي ظیعککتن ُککایی تککات ی اش پککازاهتس ُککای هیصتککاى ایککي ًککْا ظککیازات اظکک )زّغ وککرزگ . هٌحٌککی ًکک

فیصیکککی ّ ٌُدظککی هصتلککف هککی تاؼککد .پازاهتسُککای ٌُدظککی اش زثیککل ؼکک اا ظککتازٍ ، ؼکک اا ظککیازٍ ّ شاّیککَ هیککل   

ظیعتن ّ پازاهتسُای فیصیککی اش جولکَ ا کس دثکَ تکازیکی ، ا کس تکازیکی وساًؽکی ، ا کس تاشتکاتػ ّ . . . ًقکػ عوکدٍ             

 ٌی ًْزی دازًد .ای دز ت ییي ؼکل هٌح

زّغ ُایی لَ تسای هطاد کَ هٌحٌکی ًکْزی ظیعکتن ُکای فکسا خْزؼکیدی دز ًمکس وسفتکَ هکی ؼکْد ، تعکیاز ؼکثیَ              

 زّغ ُایی ُع  لَ دز هطاد َ ظیعتن ُای ظتازواى دّتایی تکاز وسفتَ هی ؼْد .
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ْاُین تککسد زّاتککر زیا ککی لککَ ٌُگککام اظککتصسان پازاهتسُککای فیصیکککی ظیعککتن اش هٌحٌککی ًککْزی تیستککی تکککاز خکک  

تحکک  عٌککْاى لنًککادیص فْزیککَ هٌحٌککی ًککْزیل تککسای ظککتازواى دّتککایی   0894ظککا   درKopal اّدککیي تککاز تْظککر  

زّغ خککْد زا تککسای حادکک  ُککایی لککَ دز نى ا ککس دثککَ تککازیکی ّ    Kopalتکککاز زفتککَ اظکک  . جککی ظککادِای ت ککد  

ن داد ، ّ زّاتکر زیا کی هستْجکَ    ُوچٌیي ا کس تاشتکاتػ زا)ُکس لکدام تاکْزت جداواًکَگ دز ًمکس وسفتکَ تکْد ت وکی          

 زا تح  ؼسایر فْ  ، تعر داد .

زا هکی تکْاى    Kopalتا تْجَ تکَ تؽکاتَ تکیي ظیعکتن ظکتازواى دّتکایی ّ ظیعکتن ظکیازات فکسا خْزؼکیدی زّاتکر            

دادٍ دز هْزد ظیعتن ظیازات فسا خْزؼیدی ُکن تککاز تکسد . ّ ایکي لکازی اظک  لکَ هکا دز جکی ایکي پکسّ ٍ اًیکام             

 . این

فیصیککی یکک ظیعکتن ّاز کی     زیا ی لکَ ٌُگکام ؼکثیَ ظکاشی هٌحٌکی ُکای ًکْزی تکس اظکاض پکازاهتس ُکای             زّاتر

 گ زاتل دظتسض هی تاؼد .1) اش هٌثع هْزد اظترادٍ زساز دادٍ این

تحلیکل هٌحٌکی ُکای ًکْزی تکسّغ نًکادیص فْزیکَ ّ تحک           دزتکسای اّدکیي تکاز     Kopalزّاتر زیا ی لکَ  ُوچٌیي 

 زاتل دظتسض هی تاؼٌد .  گ4) ّ گ3) ، گ2)   نّزد ، اش هٌاتعؼسایر فیصیکی هصتلف تدظ

 

 ُدف تحقیق
هٌحٌککی ًککْزی ، ّ ُوچٌککیي تککا یس نى تککس پککازاهتس ُککای فیصیکککی   دزُککدف عوککدٍ تحقیککق هطاد ککَ ا ککس تککاش تککاتػ  

ظیعکتن هکی تاؼکد . تکَ عثکازت دیگکس هکی خکْاُین تککداًین لکَ تکا دز ًمکس وکسفتي ا کس تاشتکاتػ دز هٌحٌکی ًککْزی                

ُای هعکللَ)پازاهتسُای فیصیککی ؼکاهل ؼک اا ظکتازٍ ّ ظکیازٍ ّ شاّیکَ هیکلگ تکَ چکَ اًکداشٍ ای تغییکس پیکدا              جْاب 

 .هیکٌٌد 

زاتکل صکسف ًمکس لکسدى اظک  یکا       دز تحلیکل هٌحٌکی ًکْزی ظیعکتن ُکای فساهٌمْهکَ ای       ّ ایي لَ نیا ا س تاشتکاتػ  

 خیس ؟

 

 زّغ لاز
خککْاُین لککسد . پککط اش ؼککثیَ ظککاشی ثیَ ظککاشی زا ؼککتحقیککق هٌحٌککی ًککْزی یککک ظیعککتن فس ککی  اّ دز زعککو  

تسزظکی   هکْزد  ای فیصیککی زا تکس زّی هٌحٌکی ًکْزی    ُک هٌحٌی ًکْزی ایکي ظیعکتن فس کی ، ا کس ت اکی اش پدیکدٍ        

ا ککس دثککَ تککازیکی ، ا ککس تککازیکی وساًؽککی ، تاشتککاتػ ًککْز ظککتازٍ  اش زثیککلپدیککدٍ ُککای فیصیکککی  . زککساز خککْاُین داد

تْظیلَ ی ظکیازٍ ، پدیکدٍ ُکایی ُعکتٌد لکَ هٌحٌکی ُکای ًکْزی زا تحک  تکا یس زکساز هکی دٌُکد ّ هْجکة تغییکس                

ؼکل دز هٌحٌی ًْزی هی ؼکًْد . ُکدف عوکدٍ هکا دز ایکي زعکو  ایکي اظک  لکَ ًؽکاى دُکین ، دز ًمکس وکسفتي              

.  تغییککس اییککاد هککی لٌٌککدؼکککل هٌحٌککی ًککْزی  دز ، تککَ چککَ هیصاًککی فککْ سُککای فیصیکککی ّ یککا دز ًمککس ًگککسفتي ا 

فکْ )دز ًمکس وکسفتي     ا کسات فیصیککی  ُوچٌیي تسزظی ّ ترعکیس ًحکٍْ تغییکس ؼککل هٌحٌکی ًکْزی تحک  تغییکسات         

 هی تاؼد . ایي تحقیق ّ دز ًمس ًگسفتي ا س ُای فیصیکی ذلس ؼدٍگ اش ُدف ُای 

ّاز ککی اش زثیککل ؼکک اا ظککتازٍ ، ؼکک اا ظککیازٍ ّ  فساهٌمْهککَ ای، پازاهتسُککای فیصیکککی یککک ظیعککتن  دّمدز زعککو  

هیککل زا تککَ زّغ لنًککادیص فْزیککَ هٌحٌککی ًککْزیل اش هٌحٌککی ًککْزی تیستی)زصدؼککدٍگ دز حادتِککای هصتلککف    شاّیککَ

تدظ  هکی نّزیکن . هٌمکْز اش حادتِکای هصتلکف ، اظکتصسان پکازاهتس ُکا تکا دز ًمکس وکسفتي فسهْدِکای هستکْ  تکَ               
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هکْ  ُکای ا کس تاشتاتؽکی ،     ا س دثَ تازیکی ّ تاز دیگکس تکدّى دز ًمکس وکسفتي نًِکا ّ ُوچٌکیي تکا دز ًمکس وکسفتي فس         

 ُس لدام تاْزت جداواًَ هیثاؼد.

هٌحٌی ُای ًْزی تیستی اش ظای  پایگاٍ دادٍ تلعکْ  فاایی لرلس زاتل دظتسض اظ  . دادٍ ُایی لَ ایکي  دادٍ ُای 

یکک   تاکْزت ظای  دز اختیاز لازتساى ظای  زساز هی دُد ، تَ صْزت هیوْعَ ًقاجی اظک  لکَ هکی تکْاى نًِکا زا      

دّ ت دی ًوایػ داد . هحْز افقی ایي ًوْداز فاش ورز ّ هحْز عوْدی ؼدت ًْز اًداشٍ ویسی ؼدٍ)ّ تکَ یکک    ًوْداز

 دُین ایي اظ  لَ اتتدا یک هٌحٌی زا تس ایي هیوْعَ ًقا  تساشغ هی . لازی لَ اًیام زا ًؽاى هی دُدًسهادیصٍ ؼدٍگ 

تاؼد . دز اداهَ هؽصاات فیصیککی ظیعتن)ؼکاهل    لٌین . هٌحٌی حاصل ُواى هٌحٌی ًْزی تیستی)زصد ؼدٍگ هی هی

، اش هٌحٌی ًْزی اظتصسان هی  اؼازٍ ؼدؼ اا ظتازٍ ّ ظیازٍ ّ ُوچٌیي شاّیَ هیل ظیعتنگ زا تَ زّغ ُایی لَ پیؽتس 

 لٌین . 

 . لسدٍ اینجِ  هحاظثات ّ ؼثیَ ظاشی ُا اظترادٍ  MATLABدز الثس هْازد فْ  اش ًسم افصاز هحاظثاتی 

 

 ْزد اًتمازًتایج ه
ؼک اا ظکیازٍ ًعکثتا تکصزت اظک )هث        گ1ظیازٍ تَ ظتازٍ هیصتاى ًصدیک اظک  ّ   گ0 اًتماز دازین دز ظیعتن ُایی لَ :

پازاهتسُکای ٌُدظکی ظیعکتن)اش جولکَ      هقکداز  دز زاتل ه حمَ ای تا یسچٌدیي تساتس ؼ اا ظیازٍ هؽتسیگ ا س تاشتاتػ 

تاتػ غیکس زاتکل صکسف ًمکس لکسدى      ا س تاشس یا ت ظیعتن ُایی تا ؼسایر فْ . پط دز ؼ اا ظتازٍ ّ ظیازٍگ داؼتَ تاؼد 

 اظ  .

 تؽکس ّ زدزداًی
تکا ًْؼکتي     ، اًیکام دادًکد   ایي تحقیقلَ دز جْ  اًیام  ای دلتس جعْز تصاجس زاٌُوایی ُاییاش نز هیداًنخْد لاشم تس

 . داؼتَ تاؼنتؽکس ّ زدزداًی ،  ّ ًازاتل جولَ ای ُس چٌد لْتاٍ
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 دهيچک

 

 

 

 

Abstract 

 There is no static object in the universe we live, and it seems that the universe also rotates, however 

there has been no reasonable and convincing evidence but theoretical equations. In the article we will 

study how the continuity equation that has been verified in most physics subjects with simple and 

acceptable hypothesis can lead to a logical relation for rotating universe (angular velocity) and even 

ideally the relation can be expressed numerically and we also will define the relation between angular 

velocity and age of universe. Finally the relation will be clarified by Hobble parameter and Einstein–De 

sitter model. 

 

 انبساط حال در عالم و يوستگيپ معادله
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  بررسی ناکارآمدي مدل ذره در جعبه بعنوان آشکار کننده امواج گرانشی
  محمدحسینی فرد

  دانشکده علوم پایه دانشگاه شاهد

  چکیده
از این امواج در فضازمان که ناشی  هاي زیادي را با شکست مواجه کرده است انتشاربینی شده بود تاکنون تلاشامواج گرانشی که توسط خود آلبرت انیشتن پیش

ایم و اي تازه از آن را یافتهایم و هربار چهرهتاکنون عالم را در کل گستره امواج الکترومغناطیسی مطالعه کرده. گیردشتاب اجرام است با سرعت نور صورت می
اي تازه را به روي کیهانشناسان گرانشی پنجرهبا توجه به اینکه بخش قابل توجهی از عالم بلحاظ تابش الکترومغناطیسی سایلنت است یقینا مطالعه کیهان با امواج 

توانـد بنحـوي نشـان دهنـده مـوج      نوسان فضازمان بمعناي تغییر تناوبی متریک فضا در طی زمان است. بنابراین مواجه با هرگونه متریک متغییر میکند. باز می
هـاي مختلـف بـراي    مقابل سایر نیروهاي بنیـادي اسـت موجـب آزار گـروه    گرانشی باشد. اما دامنه کم این امواج که ناشی از ضعیف بودن نیروي گرانشی در 

سبب شده است دانشمندان بفکر  بسیار پایین این دامنه هنوز موفق به آشکارسازي نشده اند هاي امواج گرانشیرصدخانه اما آشکارسازي این امواج شده است.
هاي کوانتمی ها که بتازگی علاقمندان زیادي را پیدا کرده است. استفاده از مدلیکی از این روشي دیگري براي آشکارسازي این امواج باشند. هااستفاده از روش

  مدي مدل ذره در جعبه را بر پایه مدل ذره در جعبه براي آشکارسازي موج گرانشی است. در این مقاله سعی شده است تا با محاسباتی ساده و سرراست ناکارا
  نشان دهد.براي آشکارسازي امواج گرانشی 

پدیده امواج گرانشی را از حل تقریب خطی معادلات میدان در نسبیت عـام بدسـت آورد. او بـه اشـتباه      1916آلبرت انیشتن در سال 
واج گرانشی رد که اولین مرتبه امتصحیح ک 1918نتیجه گرفت که هر جرم کروي شتابدار ممکن است موج گرانشی گسیل کند ولی در 

×G=6.67(مقدار کوچک ثابـت جهـانی گـرانش    شود. بخاطر منتشر می جرم چهارقطبیاز 10ିଵଵN	mଶKgିଶ( ـ   ه ایـن امـواج  دامن
  شود.به ازاي فاصله از چشمه بازهم کمتر میو .  ]1کوچک است[

  
  انتشار موج گرانشی در فضاي اطراف چشمه

توان فضـا  فضا تخت خواهد بود. همچنین با در نظر گرفتن چهارچوب موضعی میدانیم که در غیاب گرانش متریک از نسبیت عام می
   را تخت در نظر گرفت:

  )١ (  				ℎஒ ≪ ஒ݃و1 =	ηஒ + ℎఈఉ 							  
ஒߟ  )٢(   = ݀݅ܽ݃	(−1,1,1,1) 

  بنویسیم داریم که: ℎఈఉاگر معادلات میدان انیشتن را براي جزمتریک 
  )3(  ℎఈఉതതതതത = ℎఈఉ −

ଵ
ଶ
  ఈఉℎߟ

  و اگر از پیمانه لورنتس استفاده کنیم که بصورت زیر در دسترس است: 
  )4(  ℎ,ఈ

ఓఈതതതതത = 0  
  :شودمعادلات میدان انیشتن براي فضاي خالی به معادله زیر تبدیل می
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  )5(  ℎఓఔ,ఈ
,ఈതതതതതതത = 0  

  تواند شکل زیر را هم بخود بگیرد:که می
  )۶(  ℎఓఔതതതതത = 0					


⇒ 						⧠		ℎఓఔതതതതത = 0 )− డమ

డ௧మ
+ ∇ଶ(                            

  :] 2[ هاي معادله بالا همان جواب ساده امواج تخت استجواب
  )7(  ℎఓఔതതതതത = ఓఔܣ]ܴ݁ exp(݅݇ఈݔఈ)]  

  موج است. بردار kدامنه موج گرانشی و  Aஜکه در این معادله موج 
ه وي سعی کرد تا اثر امواج گرانشی بر یک استوان صورت گرفت 1960ها براي آشکارسازي این امواج توسط وبر در سال اولین تلاش

دامنه بسیار پایین این امـواج وي را بـا   شد را اندازه گیري کند اما نمایان می ی بسیار خفیفارتعاش یک تنی از آلومینیوم را که بصورت
 مـورلی بـود   -سنج مایکلسونهاي بعدي ساخت آشکارسازي متفاوت با طرح وبر اما بسیار شبیه به تداخل . طرحشکست مواجه کرد

]3 [ .  

  
  LIGOشکل شماتیک 

هماهنـگ   هاي تداخلیتشکیل طرحدر این آشکارساز هرگونه تغییر در طول بازوهاي لیزري که ناشی از امواج گرانشی بود خود را در 
کیلومتري بازوهاي این آشکارساز نیز نتوانست دامنه کم این امواج را تحت تاثیر قرار  4اما حتی طول  .ساختبا متریک فضا نمایان می

توانست یک مـوج گرانشـی   دهد علاوه بر آن وجود خطاهاي ناشی از لرزش زمین یا هر تغییرکوچکی از مرتبه قطر یک پروتون!!! می
  انشی به تعویق بیفتد.فرضی باشد که این سبب شده است تاکنون وجود امواج گر

در مـدار قـرار    2016موسوم است و قرار است کـه   LISAراه حل بعدي ساخت یک رصدخانه امواج گرانشی در فضاست که به پروژه
گیرد تا وضعیتی اسـتاتیک نسـبت بـه مرکـز     اي مثلثی از سه فضاپیما که مرکز جرم سیستم در یکی از نقاط لاگرانژ قرار میگیرد. آرایه

میلیون کیلومترافزایش داده اند تا تغییر طول در اثر عبور موج گرانشی قابل توجـه باشـد و    5شته باشد. اینبار طول بازوها را تا زمین دا
هـاي  .هزینه بالاي این طرح موجب شده است که بسیاري بفکـر راه ] 5] و [4[ همچنین دیگر از خطاهاي ناشی از زمین خبري نیست

است که با عبـور مـوج گرانشـی     ذره در جعبهکوانتمی پیشنهادي استفاده از مدل  هايحل. یکی از راهدیگري براي آشکارسازي شوند
توان ناکارآمدي ایـن  شود. و حال اینکه میمیاي جعبه مقداري جابجا شده و موجب تغییر درویژه حالت ذره و طیف انرژي ذره دیواره

  مدل را بسادگی نشان داد.
±ت اگر چاه بینهایت در مختصا 

ଶ
در دسترس باشد و ذره در این چاه اسیر، با عبور موج از این چاه عرض چاه شروع به نوسان کرده  

±و حداکثر به عرض  
ଶ

  :] 6[ رسد. با توجه به معادله موج ذره در چاه پتانسیلمی 

  )7(  ܷ(ݔ) = ටଶ

sin గ


(x+

ଶ
) 

  که بصورت زیر قابل ارایه است:
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  )٨( ܷ(ݔ) = ටଶ

ቐ
(−1)


మ ݊݅ݏ	 గ௫


زوج݊														

(−1)
షభ
మ ݏܿ	 గ௫


فرد݊														

  

  باشد:و طیف انرژي ذره بصورت زیر می
ܧ   )9(   =

ℏమగమమ

ଶమ
  

کنـد بنـابراین اگـر    مجذور ابعاد چاه پتانسیل است که در اثر عبور موج متریک فضا وابعاد چاه تغییـر مـی   ଶܽ) کمیت 9که در معادله (
  را جایگزین کنیم داریم که: ଶݏ݀کمیت  ଶܽبجاي 

  )10(  ܽଶ = ∫ ଶݏ݀
ೌ
మ
ିೌమ

= ∫ ݃ఈఉ
ೌ
మ
ିೌమ

  ఉݔఈ݀ݔ݀
  بصورت زیر خواهد شد:ℎ௫௫و نیز صرفنظر از مرتبه دوم ) 2) و (1که پس از حل و استفاده از معادلات (

ଶݏ݀  )11(   = ቀܽ + 
ଶ
ℎ௫௫ቁ

ଶ
  

  )١٢(  ≈ ܽଶ + ܽଶℎ௫௫ → ܽଶ(1 + ℎ௫௫)  
  رساند:) می13) ما را به معادله (9) در(12جایگزاري (

  )١٣(  ℏమగమమ

ଶమ
(1 + ℎ௫௫)ିଵܧ =

ℏమగమమ

ଶమ(ଵାೣೣ)
→  

1)اگر + ℎ௫௫)ିଵ هاي دوم و بالاتر را بسط دهیم و بازهم از توانℎ௫௫ ) جایگزین کنیم  داریم که:13صرفنظر کنیم و در (  
ܧ  )14(   =

ℏమగమమ

ଶమ
(1 − ℎ௫௫) 

  م:) را جایگزین کنی7در معادله بالا معادله موج گرانشی ( ℎ௫௫توانم بجاي حال می
ܧ  )15(   =

ℏమగమమ

ଶమ
൫1 − ఓఔ݁ഀ௫ܣ

ഀ൯  

ܧ  )١۶(  
ℏమగమమ

ଶమ
൘ = ൫1 − ఓఔ݁ഀ௫ܣ

ഀ൯  

  آید:) جایگزین کرد. بنابراین بدست می9را از معادله ( ܧتوان مقدار می

ఓఔ݁ഀ௫ܣ  )17(  
ഀ = 0 → ቊ

ఓఔܣ = موج	گرانشی	در	کار	نیست					0
݁ഀ௫ഀ = 0	 → ݐ߱ ≪ و	برای			ݔ݇

  
. بنابراین دامنه صفر موج گرانشی در ایـن روش نشـان از   از صفر شدن جمله دوم جلوگیري میشود مناسب براي ابعاد جعبه یبا انتخاب

  طیف انرژي ذره در جعبه دارد.ناکارآمدي آشکارسازي امواج گرانشی با استفاده از تغییرات 

  گیرينتیجه
مدل وسوسه برانگیز ذره در جعبه براي آشکارسازي امواج گرانشی مدلی ناکارآمد است. در نگاه اول شـاید تصـور شـود عبـور مـوج      

کارسازي مستقیم تواند به آششود میگرانشی از جعبه حاوي ذره کوانتمی و تغییر در ابعاد جعبه که سبب تغییر در طیف انرژي ذره می
  امواج گرانشی منتهی شود که در بالا به صراحتا اثبات شد که اینگونه نیست. 

  از زحمات استاد عزیز جناب آقاي دکتر باسم غیور سپاسگزارم.  
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Propagation of Gravitational Waves in Curved spacetime

Jafar Khodagholizadeh
Department of Physics ,Tarbiat Modares University , P.O.Box 14115-398, Tehran, Iran

Perturbation of gravitational fields may be decomposed into scalar, vector and tensor components.
In this paper we concern with the evolution of tensor mode perturbations in a curved spacetime
and it may be thought as gravitational waves in a classical description. We first derive the general
weak field equations then the form of the field equations in spherical waves are obtained and their
solutions are presented. We conclude with discussing the significance of the results and their impli-
cations.

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

I. INTRODUCTION

Here we investigate the freely propagating gravita-
tional field requiring no local sources for their existence in
a particular background. As an essential feature of the
analysis of general theory of small fluctuations, we as-
sume that all departures from homogeneity and isotropy
are small, so that they can be treated as first order per-
turbations. We focus our analysis on an unperturbed
metric that has K 6= 0 and presence of a positive cosmo-
logical constant. In the previous works mostly the case
K = 0 wre investigated extensively [1-3]. Even though in
some works K is not fixed for demonstrating the general
field equations, but for solving them usually K = 0 is im-
posed [4,5]. The study of this particular problem is inter-
esting and relevant to present day cosmology for the fol-
lowing. WMAP data alone can not constraint the spatial
curvature parameter of the observable universe Ωk very
well, combining the WMAP data with other distance in-
dicators such as H0 , BAO, or supernovae can constraint
Ωk. Assuming ω = −1, we find ΩΛ = 0.73 + / − 0.04
and Ωtotal = 1.02 + / − 0.02. Even though in WMAP
seven-year data it has been concluded as an evidence in
the support of flat universe, but in no way the data does
not role out the case of K = 1 [6].In the analysis of grav-
itational waves commonly Minkowski metric is taken as
the unperturbed background. According to mentioned
observational data, the universe is cosmological constant
dominated at our era. So in the analysis of gravitational
waves we should replace the Minkowski background with
de-Sitter metric. The essential point is that spatially
open and flat de-Sitter spacetime are subspaces of spa-
tially closed de-Sitter space. The first two are geodesi-
cally incomplete while the third is geodesically complete
and maximally extended. From the singularity point of
view the issue of completeness is crucial for a spacetime
to be non-singular. Taking the issue of completeness seri-
ously, we have no way except to choose K = 1.We begin
by deriving the required linear field equations.

II. LINEAR WEAK FIELD EQUATION

Supposed unperturbed metric components in Carte-
sian coordinate system are [1]:

ḡ00 = −1, ḡi0 = 0, ḡij = a2(t)g̃ij

a(t) = α cosh(t/α), g̃ij = δij +K
xixj

1−Kx2
, (1)

with the inverse metric

ḡ00 = −1 , ḡ0i = 0 , ḡij = a2(t)g̃ij ,

g̃ij = (δij −Kxixj)
(2)

where K is curvature constant and α =
√

3
Λ . Let us

decompose the perturbed metric as:

gµν = ḡµν + hµν , (3)

where ḡµν is defined by Eq.(1) and hµν is small sym-
metric perturbation term.Perturbation of the the metric
produces a perturbation to the affine connection[11]

δΓµνλ =
1

2
ḡµρ[−2hρσΓ̄σνλ + ∂λhρν + ∂νhρλ − ∂ρhλν ] (4)

The tensor mode perturbation to the metric can be put
in the form

h00 = 0, hi0 = 0, hij = a2Dij , (5)

where Dijs are functions of ~X and t, satisfying the con-
ditions

g̃ijDij = 0, g̃ij∇̄iDjk = 0. (6)

The perturbation to the affine connection in tensor mode
are

δΓ0
00 = δΓ0

i0 = δΓi00 = 0

δΓ0
ij = δΓij0 = aȧDij +

a2

2
Ḋij

δΓijk =
1

2
[∂kDij + ∂jDik − ∂iDjk − 2K(Dim −KxixlDlm)×

(δjk +K
xjxk

1−Kx2
)xm −Kxixl(∂kDlj + ∂jDlk − ∂lDjk)]. (7)

1
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The Einstein field equation without matter source for the
tensor mode of perturbation gives

δRjk = −Λa2Djk, (8)

where

δRjk = −(2ȧ2 + aä)Djk −
3

2
Ḋjk −

ȧ2

2
D̈jk

+
1

2
∂i∂iDjk − 4KDjk −

K

2
(∂i∂mDjk)xixm

−3

2
Kxm∂mDjk −K(∂kDmj + ∂jDmk)xm

+K2Dml(δjk +K
xixk

1−Kx2
)xmxl. (9)

Scale factor a(t) satisfies the Friedmann equation, so
we get

2ȧ2 + aä = Λa2 − 2K. (10)

Inserting Eq.(10) in Eq.(9) and Eq.(9) in Eq.(8) , we
would have

−3

2
aȧḊjk −

a2

2
D̈jk − 2KDjk +

1

2
∂i∂iDjk −

3

2
Kxm∂mDjk

+(∂i∂mDjk)xixm −K(∂kDmj + ∂jDmk)xm +

KDml(δjk +K
xjxk

1−Kx2
)xmxl = 0 (11)

then we obtain the final equation.

∇2Djk − 3aȧḊjk − a2D̈jk − 2KDjk = 0. (12)

Our first task to establish the field equations is fulfilled.
Next we look for special solutions of this field equa-
tion analogue to spherical waves that polar coordinates
(χ, θ, φ) are convenient.

III. SPPHERICAL WAVE SOLUTION

To consider this case it is more suitable to work in
polar coordinates, xi = (χ, θ, φ). In this basis the non-
zero components of the unperturbed metric are:

g̃11 = 1, g̃22 = sin2 χ, g̃33 = sin2 χ sin2 θ, (13)

with the inverse

g̃11 = 1, g̃22 = sin−2 χ, g̃33 = sin−2 χ sin−2 θ. (14)

The non-zero components of the unperturbed connec-
tions are

Γ1
22 = − sinχ cosχ, Γ1

33 = − sinχ cosχ sin2 θ,
Γ2

21 = cotχ, Γ2
33 = − sin θ cos θ,

Γ3
31 = cotχ, Γ3

32 = cot θ.
(15)

In this case g̃ij is diagonal and the conditions (6) for a
transverse wave give

D1i = 0 (16)

We may distinguish two independent polarizations as

D+ij(χ, θ, t) =
D+(χ, t)

sin2 θ

 0 0 0
0 1 0
0 0 − sin2 θ

 (17)

D×ij(χ, θ, t) =
D×(χ, t)

sin θ

 0 0 0
0 0 1
0 1 0

 (18)

Inserting Eqs.(14) and (15) in Eq.(6) and expressing ∇2

in polar coordinates, with a rather lengthy but straight-
forward calculation it can be shown that both D+(χ, t)
and D×(χ, t) must satisfy the same equation as

∂2

∂χ2
D(χ, t)− 2 cotχ

∂

∂χ
D(χ, t) + 2

D(χ, t)

sin2 χ

−3aȧḊ(χ, t)− a2D̈(χ, t) = 0 (19)

To solve Eq.(16) we may assume that

D(χ, t) = D(χ)D̂(t) (20)

Then we have

1

D(χ)

∂2

∂χ2
D(χ)− 2

cotχ

D(χ)

∂

∂χ
D(χ)

+
2

sin2 χ
= a2

¨̂
D(t)

D̂(t)
+ 3aȧ

˙̂
D(t)

D̂(t)
. (21)

Eq.(21) holds provided that each side is equal to a con-
stant, i.e.

1

D(χ)

∂2

∂χ2
D(χ)− 2

cotχ

D(χ)

∂

∂χ
D(χ) +

2

sin2 χ
= −(q2 − 1), (22)

a2(t)
¨̂
D(t)

D̂(t)
+

3a(t)ȧ(t)

D̂(t)

˙̂
D(t) = −(q2 − 1), (23)

where q2 is an arbitrary positive constant. So we have

∂2

∂χ2
D(χ)− 2 cotχ

∂

∂χ
D(χ) + (q2 +

2

sin2 χ
)D(χ) = 0 (24)

a2(t)
¨̂
D(t) + 3a(t)ȧ(t)

˙̂
D + (q2 − 1)D̂(t) = 0 (25)

To solve Eq.(24) for Dq(χ) we may define a new param-

eter X = cosχ and D(χ) = D̂(X), then we have

(1−X2)
d2

dX2
D̂(X) +X

d

dX
D̂(X) + (q2 − 1 +

2

1−X2
)D̂(X) = 0

(26)

Eq.(25) has a solution

2
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D̂q(X) = (1−X2)1/2 d

dX
Uq(X), (27)

where Uq(X) are solutions of

(1−X2)
d2

dX2
Uq(X) +X

d

dX
Uq(X) + (q2 − 1)Uq(X) = 0

(28)

Now Vq(X) = d
dxUq(X) satisfies

(1−X2)
d2

dX2
Vq(X)−X d

dX
Vq(X) + (q2 − 1)Vq(X) = 0

(29)

Eq.(29) is a Chebyshef type I provided that we take q = n
and it is a discrete parameter. Then we have

Vn(x) = exp(±in arccosX) (30)

and

Dn(χ) = sinχexp(±inχ) (31)

The temporal part is the same as plane wave analogue in
curved spacetime[7] and we have

Dn(χ, t) =
(cos τ ± in sin τ)

1− n2
sinχ

{
exp(±in(χ+ τ))
exp(±in(χ− τ))

(32)

It is interesting to note that in the case of flat models,
i.e. K = 0, Eq.(21) in the (r, θ, φ) bais takes the form

d2

dr2
D(r)− 2

r

d

dr
D(r) +

2

r2
D(r) = −q2D(r), (33)

which has the solution and qin flat space time is a con-
tinuesly parameter

Dq(r) ∝ re±iqr, (34)

where q can be any arbitrary real number. If we consider
the ratio h22

g22
we get

h22

g22
∝ 1

sinχ

{
exp(±in(χ+ τ))
exp(±in(χ− τ))

for K = 1 (35)

h22

g22
∝ 1

r
exp(±iqr), for K = 0. (36)

Both Eqs.(35) and (3) are converged for large distances.
But these solutions are not physically acceptable, because
they are forbidden according to general theory of relativ-
ity.

IV. CONCLUSION

Our investigations show that in analysis of gravita-
tional waves the background of curved spacetime ( es-
pecially de-Sitter with K = +1) fundamentally differs
from the scale-free de-Sitter with K = 0. We found the
wave numbers should be discrete as already has been re-
alized that the spectrum of the Laplacian in spherical
space is always discrete [8]. While wave number in flat
space is always continuously. Also in general relativity
,gravitational waves are caused by quadrupole and we
obtained non-physical solution so we look for a gravita-
tional waves from dipole or monopole. In these cases we
should modify the general relativity.
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 RZ TAUتواسی فوق هحاسبه دوره تناوب جدید سیستن دوتایی 

 
a  ,1سید هحود ذبیحین پور

 

 
  ، گزٍُ فیشیکپیام ًَرداًطگاُ  1

 

  چكیده

 
کِ هٌتج   RZ  TAUها در ایي همالِ اتتذا تا گزدآٍری تواهی سهاًْای هیٌیون هٌحٌی ًَری سیستن دٍتایی گزفتی    

جذیذ   O-Cتا کٌَى هی تاضذ، هٌحٌی  1919ٍسط راصذاى ایي سیستن اس سال اس دادُ ّای ًَرسٌجی  هٌتطز ضذُ ت
ٍ کاهلی اس ایي سیستن را ارائِ ًوَدین ٍ آًگاُ تز اساس تحلیل آى هَفك تِ هحاسثِ ًسثت سهاًی تغییزات دٍرُ تٌاٍب 

 ر حذٍدتغییزات دٍرُ تٌاٍب در ایي سیستن د، ًسثت سهاًی  تز ایي اساس. ایي سیستن ستارُ ای ضذین
𝒅𝒑

𝒅𝒕
= 𝟑.𝟓𝟏 × 𝟏𝟎−𝟏𝟏

×

. هحاسثِ گزدیذ 
 

 .تغییزات دٍرُ تٌاٍب ،O-Cسیستن دٍتایی فَق تواسی، هٌحٌی ،  RZ  TAU:  هاکلید واژه

 

Calculation of the new period of over contact binary system RZ TAU 
M. Zabihinpoor 

1
 

 
1
 Physics Department, Payame Noor University, Iran 

 

Abstract 

 
  In this paper first, we collected all the minimums of the light curves of Eclipsing Binaries RZ TAU which 

have been concluded from the photometry data published by astronomers since 1991 till now. The new 

and completed O-C curve of this system has been presented and then by analyzing it we succeed to 

calculate the time ratio of this star system's period changing. According to that, the time ratio of it's 

period changing has been calculated about:
𝒅𝒑

𝒅𝒕
= 𝟑.𝟓𝟏 × 𝟏𝟎−𝟏𝟏

×
  

 

 
 

Key Words: RZ TAU, over contact binary, o-c curve, period changing. 

 

  قدههم
دتلیَ در صَرت  یک ستارُ دٍتایی گزفتی  فَق تواسی ٍ اس ًَع  RZ Tauri (=HD 285893)ستارُ هتغیز      

اگزچِ  . [1]را در سهزُ ستارگاى هتغیز لزار دادآى  هیلادی1919َّفویستز درسال . استفلکی دب اکثز 

تَسط اٍستزَّف ارائِ گزدیذ اها اٍلیي سهاى هیٌیون لاتل  1930اٍلیي هٌحٌی ًَری ایي سیستن در سال 

طیف ایي سیستن ًیش در .  [3] [2]تذست آهذ (1953)اػتواد پس اس هطاّذات ًَرسٌجی ّارٍّاتا ٍ کیتاهارٍ 
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، 1981در تَسط ّیل ٍ ّوکاراًص، ٍاى ّاهی ٍ ٍیلسَى 1975ّوکاراًص، در  تَسط استزاٍ ٍ. م1950سال 

استزاٍ ٍ .  [5][4].هَرد تزرسی لزار گزفت 1981در هیستاس ٍ استزایشاس ٍ  1972در هَچٌاکی ٍ دالتی

ارائِ ًوَدًذ ٍ سزػت هَلفِ ّای ایي سیستن را تِ  1950ّوکاراًص اٍلیي هٌحٌی سزػت ضؼاػی آى را در 

kmsتزتیة  
-1  135  ٍkms

-1  
 q=0.54تذست آٍردُ ٍ تز اساس آى ًسثت جزهی سیستن را تزاتز  250 

 .هحاسثِ ًوَدًذ

،  1972در  هَچٌاکی ٍ دالتی، [6]1963در  ًَرسٌجی ٍ حل هٌحٌی ًَری سیستن ًیش تَسط تیٌیذیک   

 [10]1983کَپال در ، جثار ٍ  [9]1978، ًیارچس در  [8] 1973، ٍیلسَى ٍ دیَیٌی در  [7]1972هَدر در 

 2003، یاًگ در  [13] 2002، اسچیسلز در  [12] 2000، ًیلسَى  در  [11]1997، هَریس ٍ ًافتیلي در 

اها ًکتِ .  [15]هیلادی اًجام ضذُ ٍ ًتایج آى در همالات آًْا ارائِ گزدیذُ است 2007ٍ دٍگزا در سال  [14]

تن، دٍرُ تٌاٍب را هتغییز ًطاى دادُ هی دّذ کِ سیس  O-Cهْن ایي است کِ ًتایج حاصلِ اس رسن هٌحٌی

دارد کِ در ایي تیي تی تزدیذ  (فَق تواسی )ًطاى اس فیشیک هتغییز سیستن تا تَجِ تِ  ًَع ایي سیستن 

در ایي پژٍّص سؼی ضذُ است تا گزد آٍری . تثادل جزم هیاى هَلفِ ّا ًمص اساسی را تاسی هی ًوایذ

صل اس جذیذتزیي رصذّای اًجام پذیزفتِ تز رٍی ایي سیستن ٍ تزکیة آى سهاًْای هیٌیون هٌحٌی ًَری حا

آى رسن گزدد ٍ تز اساس ایي هٌحٌی ٍ هٌحٌی  O-Cتا  دادُ ّای راصذاى لثلی، هٌحٌی جذیذی تزای 

هجوَع هزتغ خطاّا تز حسة ضزیة تغییزات دٍرُ تٌاٍب، تْتزیي  ضزیة تغییزات را تزای ایي سیستن تذست 

 .تٌاٍب آى را در سهاى حاضز هحاسثِ ًوایین آٍردُ ٍ دٍرُ

 

تغییر پریود سیستن 
ًطاى هی دّذ کِ ایي سیستن یک سیستن دٍتایی   RZ TAUآًالیش هٌحٌی ًَری سیستن دٍتایی گزفتی     

در ایي ًَع اس سیستن ّا ّز دٍ هؤلفِ سطح رٍچ خَد را پز کزدُ اًذ ٍ تثادل جزم تِ  .اس ًَع فَق تواسی است

تزرسی ایي سیستن ّا ًطاى هی دّذ کِ ضزایط آًْا تسیار ًاپایذار تَدُ ٍ اًتمال . ال اًجام استسزػت در ح

 . جزم گاُ اس هؤلفِ اٍل تِ دٍم ٍ سهاًی هوکي است تالؼکس گزدد

راتطِ هیاى تثادل جزم ٍ تغییزات ًسثت جزهی تا تغییزات پزیَد هذاری ایي سیستن ّا، هحاسثِ ضزیة    

تذیي هٌظَر ها تا استفادُ اس تزکیة دادُ ّای .  سیستن را تسیار هْن جلَُ هی دّذ سهاًی تغییزات پزیَد

ٍ هحاسثِ  (1لیست ضذُ در جذٍل ضوارُ  سهاًْای کویٌِ اٍل ٍ دٍم هٌحٌی ًَری)جذیذ ٍ گذضتِ ًَرسٌجی 

:  هتٌاظز تا ایي دادُ ّا تز اساس سهاى هیٌیون هزجغ اًتخاتی O-Cهمادیز 
      (1)Min. I=HJD 41023.1641+ 0.4156763  E                                                                           

سیستن تز حسة  O-Cهَفك تِ رسن هٌحٌی تغییزات  ،[9] تذست آهذُ است سًیارچکِ تز اساس دادُ ّای 

 (1ضکل ).دٍرُ ضذین
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 (1)تا استفادُ اس سهاى هیٌیون هزجغ   (دٍرُ) Eتز حسة  O-C ًوَدار تغییزات:  1ل ضک

 

 

یک اًطثاق درجِ . ایي هٌحٌی تطَر کاهلا ٍاضح تغییزات پزیَد سیستن ٍ افشایص آى را ًوایاى هی ساسد 

د تِ صَرت خطی اًجام تذست آهذُ، هطخص هی ساسد کِ تغییزات پزیَ O-Cتا هٌحٌی ّای (2هؼادلِ )دٍم

پذیزفتِ است 
     (2)                            Y=5.534×10

-11
 X

2
 + 4.443×10

-6
 X - 5.315×10

-4
                                    

: سیستن را تصَرت  دٍرُ تٌاٍبتٌاتزایي هی تَاى 
     (3)                              P=P0+At 

     (4)                         𝑃 =
𝑑𝑝

𝑑𝑡
= 𝐴

  
 

 .ضزیة سهاًی تغییزات پزیَد سیستن هی تاضذ Aکِ در آى . فزض ًوَد

 

هیشاى را در هحاسثِ  (3هؼادلِ)، دٍرُ تٌاٍب جذیذ Aحال تزای هحاسثِ ضزیة ًسثت تغییزات سهاًی    

تفاٍت ًتایج رصذی تا همادیز هحاسثِ ضذُ سهاًْای کویٌِ هٌحٌی ًَری ایي سیستن ٍ تز اساس جذٍل ضوارُ 

هزتغ  هجوَع تا کوک تزًاهِ ًَیسی در ًزم افشار هطلة، ٍ تا استفادُ اس رٍش کوتزیي هیشاى. هی تزینتکار  (1)

 (2ضکل ).را تذست هی آٍرین  A، ًوَدار تغییزات هجوَع هزتغ خطاّا تز حسة ضزیة  O-C خطاّای راتطِ 
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  .(1)هؼادلِدُ اس استفا تا O-Cکویٌِ ّای تذست آهذُ اس پژٍّطْای لثلی ٍ  همذار : 1جذٍل 

O-C1 E1 min 
HJD 

2400000+ 
O-C1 E1 min 

HJD 

2400000+ 

-0.0159252 10404 I 45347.8444 0.2020515 -47905 I 21110.393 

-0.0166778 10406 I 45348.675 0.1363704 -36208 I 25972.493 

-0.0108749 10423 I 45355.7473 0.1342953 -36131 I 26004.498 

-0.0028087 13949 I 46821.43 0.13633 -36100 I 26017.386 

-0.0132592 14584 I 47085.374 0.1390988 -36076 I 26027.365 

-0.0085597 14719 I 47141.495 0.1348676 -36052 I 26037.337 

-0.0156406 14762 I 47159.362 0.1355386 -35222 I 26382.349 

-0.0148718 14786 I 47169.339 0.1236614 -32778 I 27398.25 

-0.019432 15640 I 47524.322 0.0382301 -16927 I 33987.0496 

-0.0098361 16547 I 47901.35 0.0340561 -12947 I 35641.4371 

-0.0115991 16557 I 47905.505 0.021182 -8140 I 37639.5802 

-0.0261019 16713 I 47970.336 0.0207913 -8051 I 37676.575 

-0.0153096 17392 I 48252.591 0.0066735 -1845 I 40256.248 

-0.0123844 17988 I 48500.337 -0.0057191 -1043 I 40589.608 

-0.0106848 18296 I 48628.367 0.0125411 -897 I 40650.315 

-0.0022628 18356 I 48653.316 0.0051596 -892 I 40652.386 

-0.0036323 19121 I 48971.307 -0.0035745 -885 I 40655.287 

-0.0114791 19157 I 48986.2635 -0.0119035 -55 I 41000.29 

-0.0097074 19198 I 49003.308 0 0 I 41023.1641 

-0.0066264 19328 I 49057.349 0.0037731 463 I 41215.626 

-0.0177064 20928 I 49722.42 -0.0090418 686 I 41308.309 

-0.0164751 21077 I 49784.357 0.0010571 1783 I 41764.316 

-0.0035907 21089 I 49789.358 0.0061095 2435 I 42035.342 

-0.0127638 21626 I 50012.567 -0.0071159 2493 I 42059.438 

-0.0149423 22821 I 50509.298 -0.0128095 2565 I 42089.361 

-0.0094777 23579 I 50824.3861 -0.0077975 3325 I 42405.28 

-0.0143869 23663 I 50859.298 -0.0112541 3407 I 42439.362 

-0.0110162 24974 I 51404.253 -0.014086 4220 I 42777.304 

-0.0087848 25296 I 51538.103 -0.0146466 4382 I 42844.643 

-0.0082356 25412 I 51586.322 -0.002178 5060 I 43126.484 

-0.0081119 25413 I 51586.7378 -0.0189467 5209 I 43188.403 

-0.0118935 26245 I 51932.5767 -0.0127324 5948 I 43495.594 

-0.0052805 27735 I 52551.941 -0.0053735 6845 I 43868.463 

-0.0055689 27803 I 52580.2067 -0.0179336 7872 I 44295.35 

-0.0032157 27839 I 52595.1734 -0.0166499 8673 I 44628.308 
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O-C1 E1 min 
HJD 

2400000+ 
O-C1 E1 min 

HJD 

2400000+ 

0.0029937 32101 
I 54366.792 

-0.0045685 27899 
I 52620.1116 

0.0008378 32394 
I 54488.583 

-0.0034978 28806 
I 52997.1321 

0.0005598 32454 
I 54513.5233 

-0.0038954 28958 
I 53060.3145 

0.0009841 32493 
I 54529.7351 

-0.0028266 28982 
I 53070.2918 

0.004859 33070 
I 54769.5842 

-0.0084465 29555 
I 53308.4687 

0.0023064 33072 
I 54770.413 

-0.0040378 29606 
I 53329.6726 

0.0022567 33091 
I 54778.3108 

-0.0030846 29642 
I 53344.6379 

0.004199 33270 
I 54852.7188 

-0.0043713 29651 
I 53348.3777 

0.0030884 33932 
I 55127.8954 

-0.0027002 29654 
I 53349.6264 

0.0056693 34889 
I 55525.7002 

-0.0069158 29666 
I 53354.6103 

0.0056693 34889 
I 55525.7002 

-0.0054973 29671 
I 53356.6901 

0.0058855 34915 
I 55536.508 

-0.003662 29740 
I 53385.3736 

0.0057329 34917 
I 55537.3392 

-0.0022842 30334 
I 53632.2867 

0.0059069 34937 
I 55545.6529 

-0.0018263 30501 
I 53701.7051 

0.0067902 35046 
I 55590.9625 

-0.0035794 30638 
I 53758.651 

0.0057642 35066 
I 55599.275 

-0.0013846 30642 
I 53760.3159 

0.0084802 35746 
I 55881.9376 

-0.0024002 30654 
I 53765.303 

0.0089162 36626 
I 56247.73318 

-0.0033828 30756 
I 53807.701 

0.0089199 36627 
I 56248.14886 

-0.0008871 31317 
I 54040.8979 

0.0089236 36628 
I 56248.56454 

-0.0011917 31359 
I 54058.356 

0.0089273 36629 
I 56248.98022 

-0.0006113 31451 
I 54096.5988 

0.008921 36630 
I 56249.39589 

-0.0094459 31593 
I 54155.616 

0.0089247 36631 
I 56249.81157 

0.000259 32070 
I 54353.9033 
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 (1)اداهِ جذٍل ضوارُ

 

O-C1 E1 min 
HJD 

2400000+ 
O-C1 E1 min 

HJD 

2400000+ 

0.05273704 -29588 II 40321.304 0.20610706 -60807 II 27344.419 

0.0394019 -28305 II 40854.605 0.10280738 -41311 II 35448.3658 

0.04130442 -27899 II 41023.372 0.09566966 -41277 II 35462.4917 

0.0476903 -26285 II 41694.282 0.07330562 -36039 II 37639.7885 

0.04912524 -25378 II 42071.303 0.07225046 -36037 II 37640.6188 

0.02582378 -20891 II 43936.425 0.07296256 -36032 II 37642.6979 

0.0254701 -20095 II 44267.304 0.01896548 -30006 II 40147.517 

0.02129644 -20018 II 44299.307 0.04969646 -29737 II 40259.365 

0.01011982 -11529 II 47827.9828 0.0479107 -29665 II 40289.292 

0.01026466 -11527 II 47828.8143 0.041868 -29600 II 40316.305 

O-C1 E1 min 
HJD 

2400000+ 
O-C1 E1 min 

HJD 

2400000+ 

-7.14E-05 1830 II 53381.0094 0.0084458 -11510 II 47835.879 

0.0001286 1830 II 53381.0096 0.0072579 -11505 II 47837.9562 

-1.264E-05 2408 II 53621.2711 0.00222354 -4263 II 50848.2882 

0.00097064 2492 II 53656.189 -0.00585368 -4204 II 50872.8051 

0.00022054 3587 II 54111.3552 0.00079192 -3524 II 51155.4725 

0.00047784 3652 II 54138.3745 -0.00185748 -2594 II 51542.05 

0.0005388 5140 II 54756.9028 -0.00185748 -2594 II 51542.05 

0.00130464 5192 II 54778.5188 -3.612E-05 -2486 II 51586.945 

0.00171888 5264 II 54808.448 0.00126388 -2486 II 51586.9463 

0.00282754 6937 II 55503.8777 0.00045682 -1679 II 51922.3973 

0.00361722 6941 II 55505.5412 -0.00036726 -3 II 52619.0721 

0.0021763 7015 II 55536.2999 0.0013399 595 II 52867.649 

0.00234356 7018 II 55537.5471 0.00146232 596 II 52868.0648 

0.00222898 7169 II 55600.3143 -0.00324116 1702 II 53327.7995 

0.00325934 8727 II 56247.941 0.0073108 1740 II 53343.6058 

0.00358176 8728 II 56248.357 -0.0009771 1745 II 53345.6759 

0.0032266 8730 II 56249.188 0.00206098 1769 II 53355.6552 

- - - - -0.0040319 1805 II 53370.6135 
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کوتزیي هیشاى هجوَع آى کِ تِ اسای  Aهی تَاى تْتزیي همذار  ًماط،ایي تا اًطثاق یک هٌحٌی درجِ دٍم تز 

 :هی ضَد را تذست آٍرد هزتغ خطاّا ایجاد

  (7)                                    𝐴 = 3.51 × 10−11

×

 

 

 
 1تا استفادُ اس کویٌِ  هؼادلِ  Aتز حسة   W(O-C) ^ 2ًوَدار تغییزات:  2ضکل

 

 .تٌاٍب جذیذ سیستن در سهاى حاضز تِ صَرت سیز هحاسثِ هی گزددتز ایي اساس دٍرُ 

 

 نتایج و بحث

همایسِ همذار  
.

P حاصل اس هحاسثات ها تا دادُ ّای لثلی، رًٍذ افشایطی آى را تِ ٍضَح هطخص هی ساسد .

ادّای ستارُ ای در ایي ّوچٌیي هی داًین تا فزض پایستگی اًذاسُ حزکت ساٍیِ ای ٍ ًاچیش تَدى هیشاى ب

  :[17]سیستن، دارین

       (9)                                                                                                         
𝑃 

𝑃
=

3𝑚1 (𝑚1−𝑚2)

𝑚1𝑚2
                     

1ٍ جزم هَلفِ تا دهای سطحی کوتز ٍ ّوچٌیي  هَلفِ داغتزتِ تزتیة جزم  m1  ،m2کِ در آى   

.

m  ،

تا تَجِ تِ هثثت تَدى . تغییزات جزهی ستارُ داغتز ًسثت تِ سهاى هی تاضذ
.

P  ،1در ایي سیستن

.

m  ًیش تایذ

ر حال حاضز، تثادل جزم اس هؤلفۀ سثکتز تِ طزف هؤلفۀ یؼٌی در ایي سیستن د. دارای همذاری هثثت تاضذ

کِ تِ تزتیة دارای همادیزی  اس ًتایج تحمیمات لثلی  m1  ٍm2همادیز  جاگذاری ٍ تا. سٌگیي تز خَاّذ تَد

dpٍ  [14]تزاتز جزم خَرضیذ  هی تاضٌذ 0.64ٍ  1.70تزاتز 

dt
= 3.51 × ، هی تَاى اس تحمیك حاضز 10−11

= 𝑚1  هیشاى جزم هٌتمل ضذُ اس هَلفِ کن جزهتز تِ سوت هَلفِ سٌگیي تز را تومذار  2.26 ×

1.20E-011 1.40E-011 1.60E-011 1.80E-011 2.00E-011 2.20E-011 2.40E-011 2.60E-011 2.80E-011

0.1460

0.1465

0.1470

0.1475

0.1480

0.1485

0.1490

0.1495

0.1500

0.1505

W
(o

-c
)2

A
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1019kg/day اثز ایي اًتمال جزم ًیش در ًتایج . هحاسثِ ًوَدم را تا فزض اًتمال پایستار جزم در ایي سیست

ّوچٌیي تا استفادُ اس ضزایة تغییزات پزیَد تذست آهذُ، هی تَاى  . طیف سٌجی ایي سیستن هطَْد است

P: تزاتزدر سهاى حاضز دٍرُ تٌاٍب ایي سیستن را  = 0.4157277 day  هحاسثِ ًوَد .

 

 سپاسگزاری
اًن فخزالسادات هساٍات داًطجَی رضتِ فیشیک داًطگاُ پیام ًَر هزکش جْزم کِ در اًجام ایي پژٍّص، تزخَد لاسم هی داًن اس خ

 . هزا یاری ًوَدُ اًذ، کوال تطکز خَد را اتزاس دارم
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Probing galaxy groups evolution in cosmological simulation

Mojtaba Raouf 1, H. G. Khosroshahi1, A. Dariush2, A. Molaeinezhad 1, S. Tavasoli1
1School of Astronomy, Institute for Research in Fundamental Sciences (IPM), Tehran, 19395-5746, Iran

2IoA, Cambridge, UK

In this study we provide a set of observationally measurable parameters which allow age-dating
of galaxy groups to an extend where we are able to identify old galaxy groups with a very high
probability in the Millennium simulation. We first show that the galaxy luminosity gap combined
with the luminosity of the brightest group galaxy for a given halo mass can at most identify old
galaxy group with 70 per cent probability. Extending this parameter space to a 5-dimensional pa-
rameter space, i.e. the above three observables, plus the halo concentration and the separation of
the brightest group galaxy from the luminosity centroid of member galaxies (an indicator of the
luminosity segregation) in the group allows us to find old groups with 100 per cent probability.

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

I. INTRODUCTION

The age determination for galaxy systems in the hier-
archical structure formation is not trivial because in this
paradigm more massive galaxy systems such as galaxy
clusters are formed through the mergers of smaller galaxy
systems, such as galaxy groups, are generally ”young”
systems. A galaxy group however can be recently formed
or ”forming” while some could be relatively old if they
have managed to avoid a merger with other galaxy sys-
tems. In fact the answer to the question of age deter-
mination should come from the the cosmological simula-
tions where evolutionary history of galaxy systems can
be investigated. The millennium simulation (Springer et
al 2005) and the implemented semi-analytic galaxy mod-
els offer the tools needed to develop an insight into this
subject.
Since then there have been many studies focused on the

detailed characterisation and properties of fossil groups (
[5]; [16]; [14]; [15]; [7]), based on X-ray and optical obser-
vations. One of the largest sample of fossil groups stud-
ied in details [8] shows that for a given optical luminosity,
fossil groups are not only more X-ray luminous than the
general population of galaxy groups, but also they have a
more concentrated halo as well as hotter IGM for a given
halo mass.
One of the largest cosmological simulation now avail-

able, the Millennium Simulation [13] joined with Semi-
Analytical Models of galaxy formation, provide a useful
tool to address open questions regarding the age deter-
mination of the galaxy systems. Dariush et al (2007)used
the LX-M scaling law and showed that in X-ray luminous
galaxy groups with halo mass >1013 M⊙, the luminosity
gap is a good indicator of the halo mass assembly, such
that when the magnitude gap ∆m12 ≥ 2 galaxy halos ac-
cumulate 50 per cent of their mass by z = 1 and thus are
older than their counterparts with small luminosity gap.
Dariush et al (2010) show that ”fossil phase” where the

above observational criteria are met may not last very
long compared to the cosmic time.
Dariush et al (2007) concluded that fossil systems iden-

tified in the Millennium Simulation assemble a larger
fraction of their masses at higher redshifts than control
groups [1]. In addition, the group age increases with iso-
lation and halo concentration [17].
In this paper first, in light of evolutionary tracks of

fossil and control systems into the redshift from z ≈ 1
to present epoch, we intend to find the best definition of
old and young systems.
Second, by using the result of Millennium simulation,
coupled with the Semi-analytical model of Guo 2011 [3],
we presented a diagram, Third, we compare the halo con-
centration parameter for all old and young systems (Fig.
3,4). Finally in section 4.3, we focus on the more precise
definition of old and young systems,

II. MILLENNIUM SIMULATION AND

SEMI-ANALYTIC CATALOGUE

In this work we use the public release of two large
N-body simulations, Millennium Simulation(Hereafter:
MS) [13]. The cosmology adopted in simulation is a
ΛCDM with the following parameters: Ωm = 0.25,Ωb =
0.045, ΩΛ = 0.75, h=0.73, n=1,σ8 = 0.9 (note that the
value of σ8 is assumed to be greater than its present value
of 0.82 given by WMAP9). The Hubble constant param-
eter is characterized as 100 h km s−1 Mpc−1. These two
simulations use the same number of particles, N = 21603,
but cover different volumes and therefore they have dif-
ferent numerical resolutions. Thus the computational
boxes have sides of 500 h−1Mpc and particles masses of
8.6× 108 h−1 M⊙ .
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FIG. 1. Distribution of the halos in the plane of luminosity gap ∆m12 within 0.5R200 and the Brightest Galaxy Group (BGG)
magnitude in r-band for all the halos(Mr(BGG)). Data point are colour-code according to ratio of the group halo mass at
redshift z ≈ 1 to its mass at z=0 (α0,1). The horizontal line separates groups, fossil (∆m12 ≥ 2) and control(∆m12 ≤ 0.5). The
plane has been divided into panels within which we give the probability that the halo within the sub-region is old or young. In
this diagram panels (6),(11),(12) contain mostly old systems while the panels (3),(4),(9) are mostly occupied by young systems.
By our definition, a group is old if its halo has over 50 per cent of its final mass at z=1 and its young if this fraction is less
than 30 per cent.

III. DATA

A. Definition and Selections of old and young groups

Fossil galaxy groups as old systems are selected accord-
ing to a combination of X-ray and optical criteria, based
on observation definition given by [4]. Their X-ray lumi-
nosity have to satisfy LX,bol ≥ 0.25×1042 h−1 erg s−1,
and the difference between r-band magnitudes of the
first and second ranked galaxies, ∆m12, within half the
projected radius enclosing 200 times the mean density
(R200), must be ∆m12 ≥ 2 magnitudes. A limit of
0.5R200 is used because L∗ galaxies within this radius
should spiral into the centre of the group due to orbital
decay by dynamical friction within the Hubble time [4].

IV. RESULTS

A. Mass and luminosity gap evolutions

Magnitude gap between the brightest galaxy, and the
second brightest galaxies in each group, is often used as
an indicator of the dynamical age of group, particularly
in old groups ( [1]).
The assembly time of a dark matter halo, defined as

the look-back time when its main progenitor reaches a

mass that is more than 50 per cent of the present halo
mass.

Dariush et al. 2007 reveal in MS, where the struc-
tures in Universe form hierarchically, fossil systems as-
semble a higher fraction of their mass(more than 50 per
cent) at prior epoch and form earlier compared to con-
trol groups,which have been formed at low redshift [1].
Therefore we use this approach as an indicator of old and
young systems.

B. Old and young groups in the Millennium

Simulation

As a definition, a galaxy group which formed more
than 50 per cent of its total mass by z ≈ 1 is named
”old” . A group is labelled ”young” if less than 30 per
cent of its final mass is formed by z ≈ 1 [1]. In Fig.
1, we plot the magnitude gap ∆m12 (within 0.5R200) as
a function of their Brightest Galaxy Group(BGG) mag-
nitude in r-band (Mr(BGG)), estimated for all 39132
groups (i.e. groups with M(R200) ≥ 1013 h−1M⊙ ) us-
ing [3] SAM at the present epoch(z = 0). Groups are
colour-coded according to their α0,1 parameters(defined
as ”age” of systems), where α0,1 = Mz≈1/Mz=0.
The horizontal line subdivides groups into magnitude gap
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FIG. 2. A comparison between the concentration (C) of old (red−line) and young (blue−dash−line) groups in MS using
Guo 2011 SAM. In various ranges of mass we show in panels a, b, c that old systems are more concentrated with respect to
young ones. Panels d, e, f show the distribution of distance from the center of BGG and luminosity centroid in various ranges
of Mass.In All Panels a Gaussian curve has been fit to the distribution of old and young systems, individually. Optimal fitting
parameters have been reported in table 1.

TABLE I. table shows the optimal value of concentration and luminosity de-centring (Separation) parameters at Location
of peak of Gaussian curve fitted to the distribution of old(O) and young(Y) systems in various mass bins.

Bin size(Halo Mass(M)) Concentration(C = R200/rh) Log(Separation)[Mpc]

13≤ log(M) <13.5 O:3.567±0.002 Y:3.038±0.009 O:-1.258±0.006 Y:-0.914±0.009
13.5≤ log(M) <14 O:3.495±0.003 Y:2.941±0.006 O:-1.096±0.006 Y:-0.854±0.007

log(M) ≥14 O:3.406±0.009 Y:2.867±0.009 O:-0.960±0.012 Y:-0.708±0.009

bins and fossils (∆m12 ≥ 2) and controls(∆m12 ≤ 0.5).
Vertical lines bin the groups according to the luminos-
ity of their brightest galaxy (BGG) in 5 magnitude bins
from -20.5 to -25.5. In this diagram we show that the
galaxy luminosity gap combined with the luminosity of
the brightest group galaxy for a given halo mass can be
used to select old galaxy groups with 68 per cent prob-
ability (e.g., Mr(BGG) > −21.5 and ∆m12 ≥ 2) and
young galaxy group with 92 per cent probability (e.g.,
Mr(BGG) < −23.5 and ∆m12 ≤ 0.5). Generally old
groups are low mass groups with relatively dim BGG
while young galaxy groups are generally massive groups
with luminous BGG.

1. Halo concentration

There are different ways to estimate halo concentra-
tion in the literature. A popular method is by fitting
a NFW profile ρNFW =4ρs/x(1 + x)2 to the halo den-
sity distribution, where x ≡ r/rs and ρs and rs are the
characteristic density and radius. Then the halo concen-
tration is found as the ratio of the Virial radius to the
characteristic radius rs, thus C = R200/rs.

Ludlow et al. 2012 show that, the virial-to-half mass
radius R200/rh, provides a more reliable tracer of con-
centration of dark matter in mass-concentration relation
diagram using MS [9]. We estimate the halo concentra-
tion as the ratio between the virial radius and half-mass
radius for all candidates of old and young systems. As
expected, Fig. 2.a,b,c reveals that halo of old systems
are more concentrated compared to young groups. Ta-
ble 1. shows a significant difference between the location
of the peaks trough the Gaussian fits of old and young
histograms in various mass bins. As a guide, concentra-
tion 3 is seen as a borderline between the old and young
groups however there is a scatter.

2. Group luminosity de-centring

Rasmussen et al. 2012 in a study of ongoing star
formation of groups, suggested that separation of the
brightest group galaxy from the luminosity centroid of
member galaxies in the group is directly link to it dy-
namical age [11]. As shown in Fig. 2.d,e,f young sys-
tems show larger separation between BGG and Lumi-
nosity centroid of the galaxies with respect to old groups.
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The highest probability for a system to be considered as
old is log(Separation)≤-1. Systems with log(Separation)
greater than −1 are mostly young systems.
For these diagrams we determine luminosity centre us-

ing Lr =10−0.4(Mr−M
r⊙)L⊙ where Lr is luminosity of

each galaxy in r-Band and the coordinate of luminosity
centre of groups by (XL) =

∑
XiLi/

∑
Li, where Li is

the luminosity of galaxy in group and Xi is the coordi-
nate of galaxies(i.e x,y,z).

C. 5-dimensional estimation of old or young groups

As we have shown both halo and galaxy parameters
can be used to distinguish groups based on age, albeit,
with limited success. We introduce a 5-dimensions pa-
rameter space in which concentration and mass are halo
parameters and Mr(BGG), ∆m12 (bin size is 0.5) and lu-
minosity de-centring (Separation) are observable galaxy
properties in order to age-date groups with an improved
efficiency. In Fig 3 we made an attempt to show the
distribution of probability of finding old groups in this
5-dimensional space. The three axis show luminosity
gap (∆m12, halo concentration C200 and BGG luminosity
(Mr(BGG)), while the colour coding is used for the lu-
minosity de-centring. These are given in three halo mass
bins. Size of the symbols gives the probability of finding
old groups for a given location in the parameter space.
Larger the symbol more probable is to find old groups.
This method, as seen in the top and middle panels (fig 3)
allows us to find locations in the parameter space where
groups are 100 percent old according to our definition
of age. Similarly, Fig 4 gives the probability of finding
young groups.

V. DISCUSSION

The results in this study can be summarised as follows:
We quantify the probability of finding galaxy groups with
a given halo mass accumulation history, namely old and
young galaxy groups, in the parameter space of the lu-
minosity gap and the BGG luminosity for a given halo
mass. We show that there is a limited success in identify-
ing galaxy groups based on these two parameters and the
probability of finding groups that accumulate above 50
per cent (old groups) of their final halo mass by redshift
1 is limited to 70 per cent at its best.
A search for the same old groups in a 5-dimensional

parameter space of two halo parameters, i.e. halo con-
centration and halo mass, and three galaxy related ob-
servables, i.e. BGG magnitude, ∆m12 and physical sepa-
ration between the group optical luminosity centroid and
the BGG position, allows us to reach a 100 per cent prob-
ability.

Our finding show that conventional definition of the
fossil groups can result in a contaminated sample of old
groups. However, additional observable parameters such
as halo concentration and luminosity segregation can
complement the earlier approach and result in a major
improvement in galaxy group age-dating.
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-25
-24
-23
-22
-21

-20

2

3

4

5

6

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0 4.5 5.0

-25
-24
-23
-22

-21
-20

2

3

4

5

6

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0 4.5 5.0

-25
-24
-23
-22
-21

-20

2

3

4

5

6

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0 3.5 4.0 4.5 5.0

10%20%30%40%50%60%70%80%90%100%

Young-systems

log(M200/M h-1M )>14

13.5<log(M200/M h-1M )<14

13<log(M200/M h-1M )<13.5

Lo
g(
Se

pa
ra
tio

n)
[M

pc
]

C
(R

20
0/r

h)
m12

M
r (BGG)

-2.5

-2.0

-1.5

-1.0

-0.50

0

0.50

1.0

Control

Fossil

83%

Lo
g(
Se

pa
ra
tio

n)
[M

pc
]

C
(R

20
0/r

h)

m12

M
r (BGG)

-2.5

-2.0

-1.5

-1.0

-0.50

0

0.50

1.0

Control

Control
Fossil

Fossil

73%

86%

Lo
g(
Se

pa
ra
tio

n)
[M

pc
]

C
(R

20
0/r

h)

m12

M
r (BGG)

-2.5

-2.0

-1.5

-1.0

-0.50

0

0.50

1.0

FIG. 4. Same as Fig 4 for young galaxy groups. Largest
symbol indicates highest probability of galaxy groups been
young. As shown youngest systems are found in high mass
galaxy groups where the luminosity gap is small, halo concen-
tration is low and the luminosity segregation is large.

5

131



Star Formation History in irregular galaxies in our local group
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We have investigated the star formation history of the Large and Small Magellanic Clouds using the
Long Period Variables over 88 and 14 deg2, respectively. Long Period Variables pulsating in their
fundamental mode for the LMC and SMC were chosen from Spano et al. (2011) and Soszynski et al.
(2011). The Star Formation Rate (SFR) varies from 0.0001 M?yr-1kpc?2 to 0.0022 M? yr-1kpc?2
for the Large Magellanic Cloud (LMC) and from 0.0001 M? yr-1kpc?2 to 0.0019 M? yr-1kpc?2 for
the Small Magellanic Cloud (SMC). For the LMC, we have found an ancient star formation epoch
at 13 Gyr ago referring to the time when the galaxy formed. In case of the Small Magellanic Cloud
(SMC), two formation epochs are seen; one ancient epoch at 6 Gyr ago and another epoch of star
formation at 0.7 Gyr ago. For an area of 3deg2 at the core of the LMC the old star formation
epoch is again observed but there is also a secondary star formation episode starting 3 Gyr ago and
lasting until 0.5 Gyr ago. For an area of 1 deg2 at the core of the SMC, the same trend is seen as in
the whole galaxy in spite of the fact that the Star formation rate is stronger in the central region..

I. INTRODUCTION

The Magellanic Clouds are irregular dwarf galaxies in
our local group; however, further researches showed cer-
tain bar structure which suggests that they had been
bared spiral galaxies in the past and their present irreg-
ular shapes are due to their tidal interactions with one
another and with the Milky Way. Our method of find-
ing Star Formation History (SFH) is based on studying
Long Period Variables (LPVs) which are mostly AGB
(Asymptotic Giant Branch) stars at their very late stage
of evolution. Thank to recent projects such as OGLE-
I, II, III and others which have monitored the Magel-
lanic Clouds for years, we have been provided with rich
databases of variable stars which enable us to study these
nearby galaxies. [1].

II. DATA AND METHODOLOGY

We used a catalogue of LPVs in the LMC from Spano
et al. (2011) and in the SMC from Soszynski et al.
(2011). In the case of the LMC, they have used EROS-2
survey which covered an area of 88 deg2 and provided a
database of 856864 variables in the LMC fields of which
43551 are considered as LPVs (Spano et al. 2011). For
the SMC, Soszynski et al. (2011) used OGLE-III project
which has monitored an area of 14 deg2 on the SMC.
During 13 years, the OGLE project monitored the sky
in I-band and V-band and provided a database of about
6 million stars in the SMC of which 19384 LPVs are de-
tected (Soszynski et al. 2011). Since most LPVs are AGB
stars at their final stage of evolution, it is vastly prefer-
able to use their near infrared properties to avoid domi-
nating their luminosity by surrounding dust. The appro-
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FIG. 1. Colour-magnitude diagram of the LMC, plus
Marigo isochrones. Blue data points are stars above the RG-
B-tip.

priate stellar evolution model is provided by PADOVA
group (Marigo et al. 2008) which is used for dereddening
correction. From the theoretical model, long period AGB
stars are expected to be at the peak of the isochrones in
Color-Magnitude diagram (CMD).

In Figures 1 and 2, Marigo isochrones were fitted to the
CMD of the Large and Small Magellanic Clouds and two
different groups of reddening slopes are seen; one group
with higher slopes associated with those stars surrounded
by oxygeneous dust and another group with lower slopes
associated with carbonaceous dust. These slopes will be
used to correct all reddened variables.
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FIG. 2. Colour-magnitude diagram of the SMC, plus
Marigo isochrones . Blue data points are stars above the
RGB-tip.

III. STAR FORMATION HISTORY

For finding the final SFH we should go from K-band
magnitude to the SFR, step by step (Javadi et al. 2011).
First, their K-band magnitude should be converted to
the mass through mass-luminosity relation;

logM [M⊙] = aK + b. (1)

Then using mass-age relation the age of stars can be de-
rived;

log t [yr] = a logM [M⊙] + b. (2)

Since more massive stars evolve faster than lower mass
stars, the Mass-Pulsation relation is used (Javadi et al.
2011) to link the birth mass of stars and their pulsation
duration;

log(δt/t) = D +

3∑
i=1

ai exp
(
(logM [M⊙]− bi)

2/(2c2i )
)
.

(3)

The final step is to use the Initial Mass Function (IMF)
of Kroupa model and subdividing stars into age bins in
a way that there are equal numbers of stars in each bin.

ξ(t) =
dn′(t)

δt

∫max

min
fIMF(m)m dm∫m(t+dt)

m(t)
fIMF(m) dm

. (4)
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FIG. 3. star formation history of the Large Magellanic
Cloud using Spano et al . (2011). Black lines: global star
formation, blue lines: star formation of the outskirt of the
LMC and red lines: central star formation.

Where; (δt) is pulsation period, Mmin = 0.02M⊙ and
Mmax = 200M⊙, ”dn

′” = The number of variable stars
observed in the age bin. Figures 3 and 4 show the SFH
for various regions of the LMC and SMC, respectively.
In addition to the global star formation we have selected
stars from central region of 3 deg2 in the LMC and 1 deg2
in the SMC. Black lines represent global star formation,
blue lines show the outskirt star formation and red lines
indicate the central star formation.

IV. CONCLUSION

Star formation rate of the Large Magellanic Cloud var-
ied from 0.0001 M? yr?1 kpc?2 to 0.0022 M? yr?1 kpc?2
for the entire galaxy and from 0.002 M? yr?1 kpc?2 to
0.01 M? yr?1 kpc?2 for the central part. We find a rapid
drop in the star formation rate at the outskirt of the
galaxy which could be originated from the gas removal
from the galaxy. Star formation rate of the Small Magel-
lanic Cloud varied from 0.0001 M? yr?1 kpc?2 to 0.0019
M? yr?1 kpc?2 for the entire galaxy and from 0.0006
M? yr?1 kpc?2 to 0.0067 M? yr?1 kpc?2 for the central
part. For both galaxies, the central star formation is re-
markably dominant which predictably shows that central
regions are much more activate in forming stars. Small
galaxies seem to be slow in their star formation. Some
of them have already lost their gas and stopped form-
ing stars; on the contrary, others, such as the Magellanic
Clouds , have kept their gas and form stars in bursts
when they get disturbed (for instances when they inter-
act with one another and/or with the Milky Way).
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FIG. 4. star formation history for the outskirt of the Small
Magellanic Cloud Soszynski et al. (2011) catalogue . Black
lines: global star formation, blue lines: star formation of the
outskirt of the LMC and red lines: central star formation.

[1] Javadi A., van Loon J.Th., Mirtorabi M.T., 2011, MN-
RAS, 411, 263.
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 TP-AGBنقش فاز : اينسبت جرم به درخشندگي ستاره -ي جديد رنگرابطه

   سميه نيك،   فايضه  شعباني،   حسني زنوزي، اكرم                                          

 تكميلي علوم پايه در زنجانمركز تحصيلات                                                                                     

 :چكيده         

نسبت جرم به درخشندگي .  ت اس اي فراكهكشانياي يك ابزار رايج براي تخمين جرم ستارهنسبت جرم به درخشندگي ستاره -ي رنگرابطه

سايت  هاي اين پژوهش با استفاده از داده بخش اول  ما در. به تابع جرم اوليه و سن و فلزيت بستگي دارد )(M*/Lايستاره

(http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd )Padova   وبه بررسي تحول زماني رنگM*/L  ي طهو رابM*/L  بر حسب رنگ براي

سپس با . ايماستفاده كردههاي مختلف ي سالپيتر و كروپا و فلزيتبراي اين كار از دو تابع جرم اوليه. ايماي ساده  پرداختهجمعيت ستاره

را با   TP-AGB(Thermally Pulsing Asymptotic Giant Branch)رفتار  فاز كه   Padovaسايت  ي جديدهاي نسخهاستفاده از داده

اي جمعيت ستارهتوسط اين فاز در سنين م.  پردازيمرنگ مي– M*/Lي بر رابطه كند به بررسي تاثير اين  فازميتمام جزئيات تحولي بررسي 

 . ي اين موضوع پرداخته استبه مطالعه) 2013(پرتينري .تاثير زيادي در درخشندگي باند فروسرخ نزديك دارد

در  .دهدرنگ را تغيير ميو  M*/Lي ي كند و هر دو مولفهتر مياي را قرمزتر و تاريكغبار به طور همزمان نور رسيده از جمعيت ستاره 

 كنيمرنگ را بررسي مي– M*/Lي  تاثير غبار بر رابطهبخش دوم اين پژوهش 

 :مقدمه

اي را تخمين بزنيم مثلا براي بازتوليد يك كهكشان از زمان در مسائل مختلف اخترفيزيكي نياز داريم تا جرم ستاره

. هاهاي مختلف در منحني دوران كهكشان ي سهم مولفهفيشر و محاسبه-ي تاليآوردن شيب رابطهتولد آن، به دست

نشان  M*/Lاي است كه به اختصار آن را با درخشندگي ستاره-به-اي كميت نسبت جرمكليد دسترسي به جرم ستاره

به تابع جرم M*/L شوند،هاي آن هم سن و هم فلزيت فرض مياي ساده كه ستارهمعيت ستارهجبراي يك .دهيممي

اي ارهيك ابزار رايج براي تخمين جرم ستM*/L -ي رنگاز طرفي رابطه. ي دارداوليه، سن و فلزيت بستگ

سازد و شيب اين رابطه مستقل از انتخاب تابع جرم اوليه است در حاليكه عرض از مبدا آن به فراكهكشاني فراهم مي

 .شدت به انتخاب تابع جرم اوليه مقيد است

درصد در  40و  Kدرصد در درخشندگي در باند  80ا سال گيگ) 0,3-3(در سنين متوسط  TP-AGBهاي ستاره

انتظار داريم اين  Kاي در درخشندگي بولومتريك و باندبه دليل تاثير اين فاز ستاره. درخشندگي بولومتريك سهم دارند

 . را تغيير دهدM*/L -ي رنگفازرابطه
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 :ساده ايتحول زماني جرم جمعيت ستاره

براي اين كار از دو تابع . ايماي ساده بر حسب زمان پرداختهجرم يك جمعيت ستاره در اين بخش ما به بررسي تحول

 جرم كل به يك جرم خورشيد بهنجار شده است و بعد از گذشت زمان . ايم ي سالپيتر و كروپا استفاده كردهجرم اوليه

۱۰·۱۰ log(t)= اين .رسدرصد جرم اوليه ميد 70دهد و به درصد جرم خود را از دست مي 30اي ، جمعيت ستاره

 .استها و بقايا محاسبه شدهمقدار با لحاظ كردن ستاره

مشخص است مسير تحول جرم براي دو تابع جرم اوليه متفاوت است ولي در انتها هر دو  1طور كه در شكل همان 

هاي متفاوت راي فلزيتاست ولي تحول جرم برسم شده 0,008اين شكل براي فلزيت . اندتقريبا به يك مقدار رسيده

 .كمتر از يك درصد اختلاف دارند 

 
 )چينخط(سالپيتر) خط(ها و بقايا براي دو  تابع جرم اوليه كروپااي ساده با در نظر گرفتن ستارهتحول جرم جمعيت ستاره:1شكل 

 

 :بر حسب زمان و رنگ  ايدرخشندگي ستاره -به –بررسي تحولات نسبت جرم 

بنابراين انتظار داريم  .بستگي دارد TP-AGBبه شدت به فاز  ،ايدر سنين متوسط جمعيت ستاره Kدرخشندگي در باند 

براي  ،بر حسب زمان Bو  kرا در باند M*/L تحولات  2شكل.نقش زيادي داشته باشدM*/L -ي رنگاين فاز در رابطه

مگا 100درست كمي بعد از زمان  TP-AGBشروع فاز . دهدنشان مي z=0.0001  ،z=0.004 ،z=0.019سه فلزيت 

  . است K يابد كه به دليل افزايش درخشندگي در باندكاهش مي Kدر باند  M*/L كه در اين زمانسال است، 

M*/Lدر باندB  بر حسب زمان به آرامي در حال افزايش است و فازTP-AGB  تاثير بسيار كم و ملايمي بر باندهاي

   .ست در باندهاي اپتيكي مشهود ني TP-AGBكه گذار فاز اپتيكي دارد به طوري
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 :راستTP-AGB.اي بر حسب زمان با در نظر گرفتن فاز تغييرات نسبت جرم به درخشندگي ستاره: 2شكل                

 . تغييرات در باند اپتيكي:تغييرات در باند فروسرخ نزديك،چپ                

-از آن .ايمبر حسب زمان پرداخته TP-AGBبا در نظر گرفتن فاز  V-Kو B-Vبه بررسي تحولات رنگ  3در شكل 

اپتيكي به آرامي با گذشت زمان افزايش -حساس نيست رنگ اپتيكي TP-AGBجايي كه درخشندگي اپتيكي به فاز 

 log(t)=8.5ه بر آن بعد از زمان هاي كربني بستگي دارد، علاوبه شدت به مشاركت ستاره Kدرخشندگي باند  .يابدمي

 .رودكار ميشود و به عنوان شاخص فلزيت بهفروسرخ نزديك اشباع مي-رنگ اپتيكي

 

 .TP-AGBبا در نظر گرفتن فاز   اي ساده بر حسب زمانتغييرات رنگ جمعيت ستاره: 2شكل                
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 :M*/L -ي رنگبررابطه مختلفي و انتخاب تابع جرم اوليه TP-AGBبررسي تاثيرفاز 

را در باند فروسرخ  log(M*/L)،  4، در شكل  M*/L -ي رنگبر رابطه TP-AGBفاز  تاثير به منظور بررسي

-همان  .ايماپتيكي رسم كرده-فروسرخ نزديك و در باند اپتيكي بر حسب رنگ اپتيكي -نزديك بر حسب رنگ اپتيكي

يابد كاهش مي TP-AGBبه فلزيت با در نظر گرفتن فاز M*/L -ي رنگطور كه از شكل پيداست وابستگي رابطه

 .اين مطلب درست است z=0.004-0.019ي حداقل مطمئنيم كه در بازه

ي دو تابع جرم اوليه M*/L -ي رنگي مختلف بر رابطهاز طرفي ديگر به منظور بررسي تاثير انتخاب تابع جرم اوليه

مستقل از انتخاب تابع جرم اوليه است در حاليكه  M*/L -ي رنگشيب رابطه.  ايمكروپا و سالپيتر را انتخاب كرده

 . عرض از مبدا آن به انتخاب تابع جرم اوليه مقيد است

 

-ي رنگبر رايطه )خطوط نازك(سالپيتري و تابع جرم اوليه) خطوط ضخيم(ي كروپا و تابع جرم اوليه TP-AGBبررسي تاثير فاز : 4شكل

-اي در باند فروسرخ نزديك بر حسب رنگ اپتيكينسبت جرم به درخشندگي ستاره: شكل راست. ايبه درخشندگي ستارهنسبت جرم 

  .اپتيكي-اي در باند اپتيكي بر حسب رنگ اپتيكينسبت جرم به درخشندگي ستاره: شكل چپ. فروسرخ نزديك

 :M*/L -ي رنگاي بر بررابطهتاثير گرد و غبار ميان ستاره

ستاره سازي لازم است چرا كه غبار با نشر تابش فروسرخ به  در ابرهاي سرد و چگال براي فرآيندوجود غبار 

كند ولي بعد از تشكيل ستاره با جذب و پراكندگي نور ستاره موجب سرمايش و رمبش بيشتر پيش ستاره كمك مي

تر اي را قرمزتر و تاريكاز جمعيت ستارهغباربه طور همزمان نور رسيده . شودقرمز شدگي و تاريك شدگي آن مي

 .يابدانتقال مي M*/Lبه مقادير بالاتر رنگ و M*/L -ي رنگكند به عبارت ديگر شكل رابطهمي

 . ايمپرداخته 1هاي بدون غبار و با غبار با ضريب خاموشي  ي مدلبه مقايسه  5در شكل 
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 )خطوط نازك(و با غبار) خطوط ضخيم(هاي بدون غباربراي تابع جرم كروپا براي مدل M*/L -ي رنگي رابطهمقايسه: 5شكل          

 :گيرينتيجه

 تابع جرم اوليهانتخاب . آوريم بر حسب رنگ در باندهاي اپتيكي به دست مي M*/Lرابطه محكمي براي نسبت 

 M*/Lعرض از مبدأ و مقدار كند ولي موجب به وجود آمدن عدم قطعيتي  در  مختلف، شيب اين رابطه را عوض نمي

 .اي ساده در باند اپتيكي چندان زياد نيست جمعيت ستاره  M*/L -تأثير غبار بر رابطه رنگ. شود مي 

 .به دست آوريماي نرخ توليد ستارهرا با درنظر گرفتن   M*/L -صد داريم رابطه رنگقدر ادامه 

: منابع  

 

[1] Tom Into and Laura Portinari, New Colour—Mass to Light Relations: the role of the 
Asymptotic Giant Branch phase and of interstellar dust (Mon. Not. R. Astron. Soc., 2013). 

[2] Eric F. Bell, and Roelof S. De Jong, Stellar mass-to-light ratio and the Tully-Fisher  relation 
(The Astrophysical Journal, 2001). 

[3] http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd 
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با استفاده  M33کهکشان  بازوهای مارپیچی در AGBمتغیرهای بلند دوره  شناسایی

 WFCAMاز تصاویر دوربین 

 3 ون لون، جاکوب ؛2 ؛ خسروشاهی، حبیب2 ؛ جوادی، عاطفه 2و1مریم  ،صابری
 

  تهرانونك،  ، ه الزهرافيزيك دانشگا دانشکده1

 ران، ته(IPM)پژوهشکده نجوم مرکز دانش های بنيادی   2
 دانشگاه کيل، منچستر   3

 چکیده
با  M33. تصوير برداری از کهکشان استM33 مارپيچی کهکشان در دوره بلند متغير ستارگان شناسايی پروژه اين در ما هدف

انجام گرفته است. اين  J,H,Kميلادی در سه باند  2002-2002در طی سال های   UKIRTتلسکوپ  WFCAMاستفاده از دوربين 

از کهکشان را تصويربرداری کرده که بازوهای مارپيچی کهکشان را هم در بر  15kp×15kpcدرجه مربع يا  22/0مساحتی در حدود دوربين 

در پايان از اين متغيير بلند دوره شناسايی شدند.  12321که از اين تعداد،  ستاره نورسنجی شده اند 321222می گيرد. در اين تصويربرداری ها 

 استفاده می کنيم. M33بدست آوردن تاريخچه ستاره سازی در بازوها و  ديسك کهکشان ستاره ها برای 
 

 

 قدمهم
اين ستارگان در  از آنجايی که هستند.    Mʘ - 8 Mʘ 0.8ستاره هايی در بازه جرمی  AGBستاره های         

به مقدار بيشينه خود رسيده است. دمای سطحی پايين  Kمراحل پايانی تحول خود هستند، درخشندگی شان در باند 

سبب می شود تا بيشترين تابش را در طول موج های مادون و وجود غبار در اطراف ستاره (4000K~) اين ستاره ها 

جرم زمان تولد اين  Kهای نظری گروه پدوا  می توان از روی قدر باند  قرمز نزديك داشته باشند. با استفاده از مدل

ستاره ها را محاسبه کرد و به بررسی تاريخچه ستاره سازی پرداخت. از آنجايی که اين ستارگان بازه سنی گسترده ای 

سازی محسوب می از چند مگا سال تا چند گيگا سال را در بر می گيرند، ابزار خوبی برای بررسی تاربخچه ستاره 

 شوند.

  

   M33کهکشان 
کيلو پارسکی از زمين و در صورت فلکی مثلث قراردارد. زاويه  020در فاصله M33 کهکشان مارپيچی           

درجه( سبب شده تا اين کهکشان گزينه مناسبی برای بررسی کهکشان های  21تمايل مناسب اين کهکشان از ما )

 مارپيچی باشد. 

 UKIRTتلسکوپ 
متری کاسگرين است که در ارتفاعات موناکی واقع شده است.  8/3يك تلسکوپ  UKIRTتلسکوپ           

که مختص عکس برداری از نواحی وسيع است گرفته شده است. WFCAM  تصويربرداری ها با استفاده از دوربين 

تصوير در  321و  μm  H 1.6~د تصوير در بان μm  J ،01 1.2~تصوير در باند  111در طی اين عکس برداری ها 

  گرفته شده است.  μm    K 2.2~باند 
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 بدست آوردن ضریب تغییرات قدر
به کار  1001برای بدست آوردن ضريب تغييرات قدر ستاره از روشی که نخستين بار توسط پيتر استتسون در سال      

 :را محاسبه می کنيم δره ها در سه فيلتر ضريب گرفته شد استفاده کرديم. در اين روش ابتدا برای تمام مشاهدات ستا

 

 
 

ميانگين وزنی  ، kام ودر فيلتر iبه ترتيب قدر و خطای قدر اندازه گيری شده در رصد  و   mi,k دراين رابطه 

ن رصدشان گروه بندی می ها را با توجه به زما δاست. سپس  kتعداد مشاهدات ستاره در فيلتر  nو  kقدر در فيلتر 

کنيم به اين ترتيب که اگر فاصله زمانی دو رصد بسيار کمتر از دوره تناوب باشد رصدها در يك گروه قرار می گيرند. 

 را به اين ترتيب محاسبه می کنيم:  Jروز گرفتيم. سپس انديس 20در اينجا اين فاصله زمانی را 

 

 
 

 Wk.و   Pk =(δi δj)kاست که در يك گروه قرار گرفته اند، j و  iرصد های دو  δحاصل ضرب   Pk در اين رابطه 

را به اين ترتيب Pk می گيريم. اگر رصدی در هيچ گروهی قرار نگرفت Wk=1  تابع وزن است که در اين حالت

Pk =(δi)محاسبه ميکنيم که: 
2
 درنظر می گيريم. Wk=0.5و در اين حالت تابع وزن  1-

را به صورتی که در زير تعريف  Kدر حالتی که تعداد داده های خراب زياد باشد بهتر است برای هر ستاره ضريب 

شده محاسبه کنيم. اين ضريب به شکل منحنی نوری ستاره بستگی دارد مثلأ برای ستاره ای با منحنی نوری کاملأ 

می شود و در صورتی که داده ی خراب  K=0.798است و اگر يك توزيع گاؤسی داشته باشيم  k=0.900سينوسی 

 .می رود K→0زياد داشته باشيم 

 
 

 رابه اين صورت تعريف می کنيم:L در آخر ضريب تغييرات 

 
 

 داشتند محاسبه کرديم. Kستاره که بيش از سه مشاهده در فيلتر  222310را برای  Lبه اين ترتيب ضريب تغييرات 

همان طور که انتظار می رود بيشتر ستاره ها دارای  را نشان می دهد. Kر باند بر حسب قد Lضريب تغييرات  1شکل 

  يك افزايش در ضريب تغييرات مشاهده می کنيم. 11-18تغييرات صفر هستند و در بازه قدری  ضريب
 

 

 

(1) 

(2) 

(3) 

(4) 
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                           در بازه های نيم قدری،                                                                                                         Lدر : هيستوگرام ضريب تغييرات ق2شکل               Kبر حسب قدر باند  L: نمودار ضريب تغييرات قدر 1شکل

  يربودن را می دهد.نقطه چين حد متغخط 

 را ببينيم. M33کهکشان  AGBاين بازه قدری دقيقأ جايی است که انتظار داريم ستاره های  

 

 تعیین حد متغیر بودن 
حد بگذاريم. از نظر آماری انتظار داريم  Lبرای جداسازی ستارگان متغيير بايد روی  Lبعد از محاسبه ضريب تغييرات 

حد گذاشتن از برازش تابع گاؤسی روی توزيع  توزيع ضريب تغييرات ستارگان يك توزيع گاؤسی باشد بنابراين برای

 11-10قدری در محدوده قدری  2/0توزيع ضريب تغييرات را در بازه های  2تغييرات استفاده می کنيم. شکل ضريب 

دهد. بنابراين  رخ می L=0.8نشان می دهد. همان طور که در شکل ديده می شود انحراف از تابع گاؤسی در 

ستاره متغير  12321ستاره،  222310از بين  دارند را به عنوان متغير می گيريم. به اين ترتيب L>0.8ستارگانی را که 

رنگ ستارگان را نشان می دهد. نقاط سياه تمامی ستارگان و نقاط سبز ستارگان -نمودار قدر 3شناسايی شد. شکل 

 نشان می دهندو نقاط قرمز ستارگان زمينه آسمان که متعلق به کهکشان نيستند را متغير را 
 متغيرمحاسبه دامنه تغييرات قدر ستارگان 

می شود؛ به اين ترتيب می توانيم با استفاده از رابطه زير دامنه  201/0انحراف معيار  ، 2برای تابع سينوسی با دامنه      

 تغييرات ستارگان را با استفاده از انحراف معيارشان حساب کنيم:

 
 

(6) 
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اين  را نشان می دهد. Kقدر بر حسب قدر باند نمودار دامنه تغييرات  2شکل . انحراف معيار است σدر اين رابطه 

 قدر هستند. 2تا 2/0ستارگان دارای دامنه نوسانی از 

 : نمودار دامنه تغييرات قدر ستارگان متغير بر حسب 2شکل                          رنگ ستارگان، نقاط سياه تمام ستارگان-: نمودار قدر3شکل

 .Kقدر باند و نقاط قرمزستاره های                                       متغير مشاهده شده و نقاط سبز ستارگان 

                                                                             .را نشان می دهندزمينه  

 

 نتیجه گیری 
در  UKIRTبا استفاده از تلسکوپ  M33درجه مربع از کهکشان  22/0تصوير برداری از ناحيه ای به وسعت      

ستاره متغيربلند  12321ستاره نورسنجی شده،  321222انجام گرفت. از بين در مدت زمان سه سال  J,H,Kسه باند 

 قدر هستند. 2تا  2/0اين متغيرها دارای دامنه نوسانی از  .شناسايی شد AGBدوره 

 

 ها مرجع

    [1 ]  Javadi A, Van Loon J.Th, Mirtorabi M.T, 2011, MNRAS,411,263 

 [2]    Stetson P. B., 1996, PASA, 108, 851 

 [3]    Marigo P., Girardi L., Bressan  A., Groenewegen M. A. T., Silva L.,Granato G. L., 2008, 

A&A, 482, 883  
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 ER Vulاي بر روي سيستم دوتايي گرفتي  ارهتبررسي نورسنجي لكه هاي س
 2،مريم نعمتي1فاطمه صالحي

 عضو هیئت علمی دانشگاه خیام مشهد -1

 دانشجوی کارشناسی ارشد دانشگاه خیام -2

 چكيده
تتا   1811ا  ستاههای   با استتااده ا  داده هتای نورستنجی  متر  وری شتده      Bدر صافی  ER Vul دوتایینوری سیستم  های منحنی

 ابجایی هكه هتادر وتول و    دهنده نتایج بدست  مده نشان. مورد تجزیه و تحلیل قرار گرفت 2010توسط برنامه ویلسون  2001سال

یتك   ER Vulنشان می دهد که سیستم   ناهیز  ك ا  مؤهاه های سیستم می باشند.بر روی هر ی  نها عرض  غرافیایی وتغییرات شعاع

  . است RS CVnا  نوع  ا  هم  و ی  دا دوتایی گرفت

 

 مقدمه
بتتا دوره تنتتاو                           HD2003 91  بتتا نتتام  بتته عنتتوان یتتك ستتتاره دوتتتایی  ER Vul  متتیيدی 1891در ستتال 

P= 0.6980940950 میيدی ستاره  1891در سال .[3] کشف گردیدER Vul   توستطNorthcott     بته عنتوان یتك

        عنوان یك ستاره وابستته بته گتروه ستتارگان    به   Hallتوسط این ستاره  1891در سال .شناخته شد ستاره دوتایی ویای

RS CVn  [2]گردیدتعیین.   

ER Vul ا  رده ویای  متشكل ا  دو ستاره ،یك سیستم دوتاییG      استت کته بته صتورت(G0V+G2V)   نشتان داده

 برابرخورشتید  90تقریبا  به دور خود ها ش این ستارهچرخسرعت  خورشید هستند اما به شبیه  نها بسیار .[1] شود می

سال نتوری مشتاهده شتده     190و به فاصله  9با قدردر صورت فلكی روباهك در نیم کره  نوبی و است. این دوتایی 

ایجتاد   یستی قتوی را در قستمت داخلتی ستتاره     میتدان مغناو  ،ای همراه با حرکات همرفتی ستارهسریر چرخش  .است

بته   شود کته بتا بررستی منحنتی نتوری      در  نها میای  که باعث ایجاد پدیده های مغناویسی مثل هكه های ستارهکند  می

این اثر به ختوبی نشتان داده    ها قلهعدم تقارن در و نشان دادن  B صافی در  2010نسخه  دید برنامه ویلسون وسیله 

   .شود می

   

 ER Vul نوري سيستم هاي تجزيه و تحليل منحني

 را در رصدینوری های منحنی  2001تا سال  1811ساههای  ا  داده های نورسنجی  مر  وری شدهبا استااده ا     

و با تو ه  ،در نظر گرفتن  سم سومبدون و  سیستم های  دا ا  هم رایب 2مد با انتخا   .[4] سم نمودیمر B صافی

ا رای برنامه را شروع نمودیم. در هر مرحله  [5])کلوین(  T=1100و  e=0همچون  فرضیاتدر نظر گرفتن برخی به 

 و ود ا  ا رای برنامه پارامترها را  نقدر تغییر و پردا ش کرده تا بهترین تطبیق بین منحنی رصدی و نوری بدست  ید.

 ،کافی فضای کمبوددهد. با تو ه به  و ود هكه ها را به خوبی نشان می ،های هر دو موهاه قلهاعو اج و عدم تقارن در 

  ورده شده است. 3تا  1نتایج بدست  مده در  داول  .(1)شكل  ایم نمونه ا  منحنی ها را قرار داده چند
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 2001-2002-2002-1818-1811 هايدر سال Bدر صافي  ER Vulدوتايي نوري سيستم  هاي : منحني1شكل 

 ER Vul : پارامترهاي فيزيكي و هندسي سيستم 1جدول 

 
 پارامتر Bصافی 

 
 پارامتر Bصافی 

---- 8/0 F1 998/0 19/11  )در ه(i 

----- 8/0 F2 092/0 803/0 q 

003/0 231/0 )(1 Poler 019/0 9110 
 

009/0 291/0 int)(1 Por 019/0 828/9 
 

003/0 290/0 )(1 Sider 011/0 938/9 
 

009/0 299/0 )(1 backr ---- 91/9 (Cgs) 
 

019/0 293/0 )(2 Poler ---- 33/9 (Cgs) 
 

011/0 299/0 int)(2 Por ----- 9/0 
 

019/0 291/0 )(2 Sider ------ 9/0 
 

019/0 292/0 )(2 backr ------ 00/1 
 

 039/0 
 

------ 00/1 
 

-------- 011/3 
 

-------- 91/3 
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 : پارامترهاي مطلق2جدول 

 

 پارامتر Bصافی  پارامتر Bصافی 

012/1 
 

8991/0 

 
099/1 

 

1123/0 

 
230/1 

 
319/0 

 
 

 

 
 
 
 
 
 

 

  : پارامترهاي لكه ها 3جدول 

 

 

 پارامتر B 1811صافی  B 1818صافی  B 2009صافی  B 2009صافی  B 2001صافی 

 ستاره

 همدم 

 ستاره

 اصلی 

 ستاره 

 همدم

 ستاره

 اصلی 

 ستاره

 همدم 

 ستاره 

 اصلی

 ستاره

 همدم 

 ستاره

 اصلی 

 ستاره

 همدم 

 ستاره 

 اصلی

 

062/2 851/2 210/0 030/0 200/0 010/0 990/0 980/0 980/0 990/0 

عرض 

 غرافیایی 

هكه 

 )رادیان(

022/2 022/0 200/1 900/2 00/9 990/3 100/1 100/0 100/0 100/1 

وول 

 غرافیایی 

هكه 

 )رادیان(

062/2 290/0 180/0 999/0 290/0 900/0 929/0 200/0 200/0 929/0 

شعاع 

 اویه ای 

هكه 

 )رادیان(

022/8 522/8 00/1 310/1 200/1 300/1 910/1 100/1 100/1 910/1 

دمای 

نسبی هكه 

)نسبت به  

دمای 

سطحی 

 ستاره(
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 نتيجه گيري
درصد  11درصد و ستاره همدم حدود  92ستاره اصلی حدود   یربر اساس رابطه و  ER Vulنور سنجی سیستم  ا  

ها  شود که هر یك ا  موهاه تحلیل منحنی های نوری، مشخص می بر اساس تجزیه وا  حد روچ خود را پر کرده است. 

ا   موردچند نمونه برای  ویافتیم دست  2010ون سمشخصات  نها بر اساس برنامه ویلبه دارای هكه هایی هستند که 

های  پدیده ،باشد چون این سیستم دارای پوشش همرفتی بیرونی می .ایم  ورده 3در  دول ساههای رصد شده را 

گذارد. و این هكه ها بهترین نماینده مطاهعه شده  ای را به نمایش می های ستاره مغناویسی متعددی ا   مله هكه

ای است. این هكه ها تر یحاً در عرض  غرافیایی بالاتر ا   ستاره مویو ابزاری مهم برای درک دیناای  مغناویس ستاره

 گیرند. در ه تا قطب شكل می 30
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Abstract 

It is a well-established fact that Coronal mass ejections (CMEs) and Solar flares play a crucial role 

in changes of space weather. Statistical studies of these intense solar phenomena properties can 

improves our knowledge of their actions and also contribute to having a good prediction of space 

weather. Therefore in this paper we have Studied all CMEs and flares occurred in year 2012. The 

respective data have been recorded by the SOHO and SDO satellites. We have plotted the statistical 

distribution of CME parameters such as speed, width and position angle and also the distribution of 

solar flares in different classification of GOSE X-ray satellite. This study shows at that rising phase 

of solar cycle 24, the north hemisphere of the Sun was much more active than other side. Also it 

shows that about 54.64% of all CMEs occurred at position angle (0 -90 degree).  

                Key words: Coronal Mass Ejection, Solar Flare, Solar activity, Space Weather 

 

Introduction 

Solar activity refers to any natural phenomena occurring on or in the sun, such as Solar flares, CMEs, 
Solar wind, etc. and all of them are very influential in space weather. Solar flares are defined as 

sudden intense variation in brightness. Solar flares occur when magnetic energy, that has built up, in 

solar atmosphere, suddenly releases from corona. Radiations are emitted across entire electromagnetic 
spectrum from radio waves of long wavelength to gamma rays of short wavelength. The amount of 

energy released is of the order of 10
27

ergs/sec. Large flares can release energy up to 10
32

ergs/sec [1].  

Coronal mass ejections (CMEs) are transient phenomena that involve the expulsion of significant 

amounts of plasma and magnetic flux from the Sun into interplanetary space, on a timescale between 
a few minutes and several hours. It has become generally accepted in recent years that the fast 

interplanetary manifestations of CMEs are the major solar drivers of space weather, including large, 

non-recurrent geomagnetic storms [2, 3]. Usually, the Earth-directed CMEs are seen as halo CMEs, 
whose material entirely surrounds the coronagraph occulting disk [4]. In this work all CMEs and solar 

flares have been investigated statistically.  

 

Observation and Data Sources   

The primary data set used in this study is the compilation of white-light CMEs at the CDAW Data 
Center at NASA’s Goddard Space Flight Center (http://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list). 

This data base contains the measured properties of white light CMEs observed by the Solar and 

Heliospheric Observatory (SOHO) mission’s Large Angle and Spectrometric Coronagraphs (LASCO) 

[5]. The intensity of the geomagnetic storms were obtained from the disturbance storm (Dst) index as 
listed at the World Data Center in Kyoto (http://swdcdb.kugi.kyoto-u.ac.jp/dstdir/). We also made use 

of the Solarsoft data archive (http://www.lmsal.com/solarsoft/last_events/) to confirm flare locations.  
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Solar Flares 

We selected all the GOES C, M, and X-class flares occurred in 2012 that was 11033 flares. Source 

regions of all the X-class flares were listed in the Solarsoft data archive. By playing movies of EUV 

images obtained by SOHO’s Extreme-Ultraviolet Imaging Telescope (EIT), we were able to identify 
the heliographic locations of these flares. 

We have studied the distribution of daily flares in 2012, all X-class flares listed in the below table, 

which five of them are associated with Halo CME. As it shown in the below table more of them 

occurred at north hemisphere of the Sun.  
 

Table 1. Characteristics of X-class flares observed during at the rising phase of solar cycle 24 in 2012 

 

GOSE Class Date Peak Time Location Active Region 

X 1.7 2012-01-27 18:36 N33W85 AR 1402 

X 1.1 2012-03-05 04:05 N19E58 AR 1429 

X 5.4 2012-03-07 00:24 N18E31 AR 1429 

X 1.3 2012-03-07 01:14 N15E26 AR 1429 

X 1.1 2012-07-06 23:08 S13W59 AR 1514 

X 1.4 2012-07-12 16:49 S13W03 AR 1520 

X 1.8 2012-10-23 03:17 S13E58 AR 1598 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Fig1. Histogram of distribution of observed daily flare size in 2012. 

 

Coronal Mass Ejections 

A total of 1947 CMEs were observed during the study period, 82 of them was Halo CME. The actual 

number of CMEs is expected to be larger because some of the narrower CMEs erupting from close to 

the disk center are not likely to be observed by the coronagraphs [6] the speed and width were 

measured in the sky plane, so they are expected to be lower limits to the actual values. The location of 
a CME is represented by the central position angle (CPA), which is defined as the mid-angle of the 

two side edges of the CME in the sky plane. Position angle (PA) is measured counterclockwise from 

Solar North in degrees. The PAs 0
º
, 90 

º
, 180

º
, 270

º
, and 360

º
 correspond to the north pole, eastern 

equator, south pole, western equator, and north pole, respectively. 

The distribution of the 2012 CME angular widths and position angles is shown in Figure 2. The last 

bins of the position angle distributions show the full-halo CMEs (apparent width =360 degree). The 
full halo CMEs appear to surround the occulting disk of the coronagraph [7]. The charts below shows 
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that a major contribution of CMEs occurred at the position angle of (0 <PA< 90 degree), which means 

at the north-east of the sun.  
 

 

 
Fig2. Histogram of distribution of observed daily Position Angle and Width of CME in 2012. 

 

The distribution of 2012 CMEs speed is shown in Figure 3. The speed distribution of CDAW CMEs 

(Fig. 3) is Gaussian, indicating that the CDAW CME speed distribution is log-normal [8]. The general 
population, there were 1947 CMEs identified. The distributions are peaked around 300 km/s which all 

of them are slow CMEs. A major contribution of CME speed was between 300 to 1000 Km/s.  

 

  

 Fig3. Histogram of distribution of observed daily Speed                     Fig4. Correlation between CMEs speed and width of  
                               of CME in 2012                                                                                      CME in 2012 

 

Figure 4 shows a very good correlation between CMEs speed and width in 2012. The speed of CMEs 

increases as the angular width of CMEs expands.  
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Conclusion 

In this work, we have studied the intense solar eruptions of year 2012 in raising phase of solar cycle 

24, such as narrow and wide CMEs, Halo CMEs and X-class solar flares. After data analyzing and 
studying of evolution of CME parameters after leaving the Sun, the following conclusions can be 

drawn about this study: 

 
1. From all 11033 flares listed in Solarsoft data center for 2012, 37.94 % of them were B-class, a 

major contribution of their size was C-class, and only 0.06% of them were X-class which 

there are very important for space weather. X5.4 flare is the biggest one in year 2012 and 
caused the largest solar storm with  -143 nT value of Dst index. Also, 57.14 % of X-class 

flares occurred of the north of the sun.  

2. From all 1947 CMEs occurred in 2012, 54.64 % of them (significant number) occurred in the 

north of sun. Halo CMEs are very influential events in space weather and in year 2012 only 

4.21 % of all CMEs are Halo. Also 4.87% of these Halo CMEs had speed more than 2000 

Km/s. 

3. As it has shown in the figure 3, there was a very good correlation between speed and width of 

CMEs. Therefore   
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Oscillations of Solar Spicules and their Dissipation

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

Solar spicules exhibit transversal oscillations which cab be interpreted as propagation of kink modes
or Alfvenic waves. Here we investigate on dissipation of Alfvénic waves in solar Spicules. Phase
mixing and Kelvin-Helmholtz instability can account as their dissipation mechanisms.

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]. Phase mixing has
been proposed as a mechanism of efficiently dissipating
Alfvén waves in the solar corona by [5]. [7] calculated nu-
merically the damping times of standing Alfvén waves in
the presence of viscosity and resistivity in coronal loops.
[6] studied the effect of stratification and diverging back-
ground magnetic field on phase mixing, and found that
the wavelength of an Alfvén wave is shortened as it prop-
agates outwards which enhances the generation of gradi-
ents. [8] showed that the enhanced phase mixing mech-
anism can dissipate Alfvén waves at heights less than
half. [9] studied the Kelvin-Helmholtz instability in Solar
spicules kink waves.

II. RESULTS AND DISCUSSION

To solve the coupled Eqs. 1, and 2 numerically, the fi-
nite difference and the Fourth-Order Runge-Kutta meth-
ods are used to take the space and time derivatives,
respectively. We set the number of mesh grid points
as 256 × 256. In addition, the time step is chosen as
0.001, and the system length in the x and z dimensions
(simulation box sizes) are set to be (0,2) and (0,8).

∂vy
∂t

= V 2
A(x, z)

[
B0x(x, z)

∂by
∂x

+B0z(x, z)
∂by
∂z

]
−v0(x)

∂vy
∂z

+ ν∇2vy, (1)

and

∂by
∂t

=

[
B0x(x, z)

∂vy
∂x

+B0z(x, z)
∂vy
∂z

]
−v0(x)

∂by
∂z

+ η∇2by, (2)

The normalized kinetic energy, magnetic energy, and
total energy are presented in FIG. 1, FIG. 2, and FIG.
3, respectively.
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FIG. 1. Time variation of normalized kinetic energy
(τ = 13s).

Moreover, we studied the Kelvin-Helmholtz instability
in spicule conditions. FIG. 4, FIG. 5, and FIG. 6 illus-
trated x− z variations with respect to time. The figures
show that it is possible to have Kelvin-Helmholtz insta-
bility in spicules.

III. CONCLUSION

In our model, we assume that spicules are small scale
structures with an initial shear flow and field, and a uni-
form temperature along them. Density variation along
the spicule axis is considerable, and stratification due
to gravity is significant.The divergent configuration of
initial magnetic field with sheared plasma flow can fas-
ten the phase mixing and dissipation of standing Alfvén
waves in Spicules. This is in agreement with the fact that
spicules have short lifetimes, and are disappeared after a
few periods.
If we assume that spicule oscillations are due to propaga-
tion of Alfvénic waves, then Kelvin-Helmholtz instability
can account as a possible mechanism in dissipating of
them.
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FIG. 2. Time variation of normalized magnetic energy.
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FIG. 3. Time variation of normalized total energy.
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FIG. 4. x− z variations of density at t = 0.

FIG. 5. x− z variations of density at t = 650 s.

FIG. 6. x− z variations of density at t = 1300 s.
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 برافزایشی با تابش ناکارامدهای بر جریاناثر مقاومت و همرفت 
  2مبینا امیدوند،  ،1کاظم  ،فاقعی

 گروه فیزیک، دانشگاه دامغان، دامغان  1

 دانشکده فیزیک، دانشگاه دامغان، دامغان 2

 چكیده
. ما یمزرداپمیای میدان مغناطیسی چنبره مقاومت و تابش ناکارامد درحضور با برافزایشی هایشارهما در این تحقیق به بررسی اثر همرفت در 

های با تابش دهیم. ما دو حالت را برای همرفت در شارهقرار می یمورد بررس انرژی ای وجابجایی اندازه حرکت زاویه اثر همرفت را روی
. پارامتر 2گیریم، نوان یک پارامتر آزاد در نظر می.پارامتر همرفت را به ع1گیریم: مقاومت در نظر می و ناکارامد تحت تاثیر میدان مغناطیسی

کنیم. ما از روش خودمشابهی برای حل معادلات جامع حاکم بر رفتار سیستم استفاده تعریف می طول اختلاطهمرفت را با استفاده از نظریه 

کنند، در حالی که سرعت همرفت کاهش پیدا میای با زیاد شدن پارامتر دهند که سرعت برافزایش و سرعت زاویهکنیم. معادلات نشان میمی

ای با تابش هرسیم که همرفت در شارهدر پارامتر همرفت، به این نتیجه می طول اختلاطکند. به علاوه با استفاده از نظریه صوت افزایش پیدا می

 کند.ناکارامد با در نظر گرفتن میدان مغناطیسی و مقاومت، نقش مهمی را بازی می

 قدمهم
شوند. های اخترفیزیکی فعال در عالم محسوب میهای برافزایشی، از جمله علل اصلی اکثر پدیدهامروزه قرص   

تواند عامل تولید انرژی بالا در اجرام اخترفیزیکی مختلف از قبیل برافزایش ماده به سمت جسم فشرده مرکزی می

ی جدید های برافزایشکشانی فعال باشد. نظریه قرصهای کههای پرتوی ایکس و هستهمتغیرهای کاتالیسمیک، دوتایی

تواند بسیاری از خصوصیات . این مدل می[1]گردد( برمی1791سانیو) -به لحاظ تاریخی به مدل ارائه شده توسط شاکورا

، حرکت (SSD) دل استانداردهای پرتو ایکس را توجیه کند. در مو دوتایی (AGN)های کهکشانی فعال رصدی هسته

ود. شماده در قرص برافزایشی نزدیک به حرکت کپلری است و انرژی گرانش آزاد شده در قرص به بیرون تابش میتوده 

. در مدل 2]3,[است SADAFهای برافزایشی اطراف سیاهچاله پیشنهاد شده، مدل مدل دیگری که برای قرص

SADAFدرون قرص به دام افتاده و به سمت جسم  شود و اکثر انرژی، تنها قسمتی از انرژی گرانشی به بیرون تابش می

تر و های استاندارد به لحاظ اپتیکی باریکدر مقایسه با قرص  SADAFهای کند، در نتیجه، قرصرفت میمرکزی پهن

شانی های کهکهای پرتوی ایکس و هستهتواند توصیف کننده برخی خصوصیات دوتاییباشند. این مدل نیز میتر میداغ

رافزایشی های بعوامل مهمی از قبیل وشکسانی، میدان مغناطیسی و... در دینامیک قرص  شندگی پایین باشد.فعال با درخ

بینیم کمتر از حد تابشی که از قرص می    SRIAFهای  کنند و در قرصتاثیر دارند. مواد در حین برافزایش تابش می

 انتظار است به دو دلیل :

1. ADAFs  ش جرم پایین است و عمق اپتیکی نیز پایین است. در این حالت به دلیل اینکه که در آنها آهنگ برافزای

لانی باشد. علت طوتر از زمان برافزایش است، پس تابش غیر موثر میزمان سرد شدن ناشی از تابش خیلی طولانی

بدلیل  است، شدن زمان سرد شدن به این دلیل است که چون زمان سرد شدن متناسب با عکس چگالی گاز برافزایشی

  باشد.پایین بودن چگالی، آهنگ برافزایش جرم پایین و در نتیجه زمان سرد شدن طولانی می

2.  SLIM DISKآهنگ برافزایش جرم و عمق اپتیکی نیز در آنها بالاست. در این حالت تابش توانایی لازم برای  ها که

ام گرمای ناشی از وشکسانی درون سیستم پهن رفت پخش شدن از سیستم را ندارد و در واقع تابش به دام افتاده و تم

 تر شدن قرصافتد و باعث گرمکنیم که تابش درون آنها به دام میدر اینجا ما بر روی قرص هایی کار می یابد.می
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2 

دهد، این همرفت در انتقال اندازه حرکت شود، قرصی که بسیار گرم شده از طریق همرفت این گرما را از دست میمی

 گذارد.  ای و انرژی قرص تاثیر میزاویه

 معادلات اساسی
است، در نظر  ∗𝑀در این تحقیق، ما قرص گازی را که در حال چرخش به دور سیاهچاله  فشرده مرکزی به جرم      

)رفت غالب باشد. شاره برافزایشی، پایا و دارای تقارن محوری است شود قرص در حالت پهنگیریم. فرض میمی
𝜕

𝜕𝑡
=

𝜕

𝜕𝜑
= ,𝑟)شود. در دستگاه مختصات کروی و قرص به لحاظ هندسی باریک در نظر گرفته می (0 𝜃 , 𝜑)  همه متغییرهای

شود. در این کار مدل پذیرفته شده برای وشکسانی مدل آلفاست و در نظر گرفته می ،rما تنها تابعی از فاصله شعاعی، 

 مولفه دارد.  𝜑گیریم، یعنی میدان مغناطیسی تنها در راستای یای در نظر ممیدان مغناطیسی را چنبره

 معادلات ما شامل معادله پیوستگی، معادله تکانه، معادله انرژی، معادله القا و معادله حالت است:   

(1          )                                         𝜕𝜌

𝜕𝑡
+ �⃗� . (𝜌𝑣 ) = �̇� 

(2      )                      𝜌 [
𝜕𝑣

𝜕𝑡
+ (𝑣. 𝛻)𝑣] = −𝛻𝑝𝑔𝑎𝑠 − 𝜌𝛻𝛹 +

1

4𝜋
𝐽 × 𝐵 + 𝐹𝑣𝑖𝑠 

(1     )                                                     𝐽 = 𝛻 × 𝐵 

𝜕𝐵

𝜕𝑡
=𝛻 × (𝑣 × 𝐵 − ƞ𝐽) (4       )                                           

(5)     𝜌[
1

𝛾−1

𝑑

𝑑𝑡
(
𝑝𝑔𝑎𝑠

𝜌
) + (

𝑝𝑔𝑎𝑠

𝜌
) (𝛻. 𝑣) +

1

𝑟2

𝜕

𝜕𝑟
(𝑟2𝑓𝑐𝑜𝑛𝑣)] = 𝑄𝑑𝑖𝑠𝑠 − 𝑄𝑐𝑜𝑛𝑣 − 𝑄𝑐𝑜𝑜𝑙 ≡ 𝑓𝑄𝑑𝑖𝑠𝑠 

(6             )                                                𝛻. 𝐵 = 0                                        

 به معادلات زیر دست خواهیم یافت: با درنظر گرفتن فرضیات ذکر شده

(9          )                                         1

𝑟2

𝑑

𝑑𝑟
(𝑟2𝜌𝑣𝑟) = 𝜌∙ 

(8     )                       𝑣𝑟
𝑑𝑣𝑟

𝑑𝑟
+

1

𝜌

𝑑𝜌

𝑑𝑟
+

𝐺𝑀∗

𝑟2 = 𝑟𝛺2 −
𝐵𝜑

4𝜋𝑟𝜌

𝑑

𝑑𝑟
(𝑟𝐵𝜑)  

(7 )           𝜌𝑣𝑟
𝑑

𝑑𝑟
(𝑟2𝛺) =

1

𝑟2

𝑑

𝑑𝑟
[𝜗𝜌𝑟4 𝑑𝛺

𝑑𝑟
] +

1

𝑟2

𝑑

𝑑𝑟
(𝜗𝑐𝑜𝑛𝑣𝜌𝑟

5+3𝑔

2
𝑑

𝑑𝑟
(𝛺𝑟

3(1−𝑔)

2 )) 

(11)              𝜌𝑣𝑟𝑇
𝑑𝑠

𝑑𝑟
= −

1

𝑟2

𝑑

𝑑𝑟
(𝑟2𝐹𝑐𝑜𝑛𝑣) + (𝛼 + 𝑔𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣)𝑓

𝜌𝑐𝑠
2𝑟2

Ω𝑘
(
𝑑Ω

𝑑𝑟
)
2
+ 𝑄𝑟𝑒𝑠𝑖𝑠 

(11)                                      1

𝑟

𝑑

𝑑𝑟
[𝑟𝑣𝑟𝐵𝜑 − ƞ

𝑑

𝑑𝑟
(𝑟𝐵𝜑)] = 𝐵�̇� 

 𝐹𝑐𝑜𝑛𝑣 ،آهنگ برافزایش جرمی در واحد حجم �̇� فشار گاز،  𝑝𝑔𝑎𝑠 ،چگالی ρ  ،سرعت شعاعی 𝑣𝑟در روابط بالا، 

ƞ ،سرعت زاویه ای Ω شاره،دمای  𝑇 نیروی همرفت در واحد حجم،  = ƞ0
𝑐𝑠

Ω𝑘
 𝐵 ،ضریب پخش مغناطیسی است  

𝑐𝑠) سرعت صوت به صورت  شارهو سرعت آلفن در  به ترتیب سرعت صوت 𝑐𝐴و  𝑐𝑠 ،میدان مغناطیسی
2 =

𝑝𝑔𝑎𝑠

𝜌
و  

𝑐𝐴سرعت  آلفن توسط رابطه 
2 =

𝐵𝜑
2

4𝜋𝜌
=

2𝑝𝑚𝑎𝑔

𝜌
=)Ω𝑘شود(، تعریف می   

𝐺𝑀∗

𝑟3 پارامتر  𝑓،ای کپلریسرعت زاویه  (

پارامتری است که شرط جابجایی اندازه حرکت زاویه 𝑔. ای استیسی چنبره، آهنگ تغییر میدان مغناط�̇�𝜑رفت و پهن

 ضریب وشکسانی است و با فرض مدل آلفا خواهیم داشت: 𝜈همچنین دهد. نشان می ای به وسیله همرفت را

(12           )                                         𝜈 = 𝛼
𝑐𝑠

Ω𝑘
 

𝜈𝑐𝑜𝑛𝑣 ،استثابت وشکسانی  𝛼که  = 𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣
𝑐𝑠

Ω𝑘
را  𝛼ما  ثابت همرفت است. 𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣 ضریب همرفت است که در آن 

𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣مقدار طول اختلاط. با استفاده از نظریه 2به عنوان یک پارامتر آزاد 𝛼. 1گیریم: به دو صورت در نظر می =

Ω𝑘

𝑐𝑠
2

𝐿𝑀
2

4
√−𝑁𝑒𝑓𝑓

                            گیریم.در نظر می 𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣را برای 2

178



 

1 

فت ررا در اختیار داریم که توصیف کننده رفتار دینامیکی شاره برافزایشی پهن (MHD)اکنون ما مجموعه از معادلات  

دان می ،همرفت به پارامترهای وشکسانی،توان رفتار قرص برافزایشی را که وابسته غالب است. با حل این معادلات می

 رفت انرژی است را توصیف کرد.مغناطیسی و پارامتر پهن

 های خودمشابه:حل

ثابتی است که برای هر کمیت  𝑛، که 𝑟𝑛های فیزیکی تابعی توانی از فاصله شعاعی باشند،کنیم همه کمیتفرض می

 اند با:های خودمشابه ما برابرآید. جوابفیزیکی بدست می

(11                                         )      𝑣𝑟(𝑟) = −𝐶1√
𝐺𝑀∗

𝑟
 

(14                                     )                Ω = 𝐶2√
𝐺𝑀∗

𝑟3 

(15                                )                    𝑐𝑠
2(𝑟) = 𝐶3

𝐺𝑀∗

𝑟
 

(16                           )               𝑐𝐴
2(𝑟) =

𝐵𝜑
2 (𝑟)

4𝜋𝜌(𝑟)
= 2𝛽𝐶3

𝐺𝑀∗

𝑟
 

(19                        )                              �̇� = �̇�0𝑟
𝑠−3/2 

(18                  )                                    �̇�𝜑 = �̇�0𝑟
𝑠−4

2 

ند که در ادامه تعیین خواهند شد. از معادله تعادل هیدروستاتیکی، هستهای سرعت ثابت  𝐶3و  𝐶1، 𝐶2 در روابط بالا،

 ضریب همرفت به صورت زیر محاسبه خواهد شد:

(17           )                       𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣 =
𝑙2√

c3(−1+𝑠)(𝑠(1−γ)−1)

γ
−c2

4√2c3(−1+𝑠)2
 

های خودمشابه در معادلات و در نظر گرفته شده است. با به کار بردن جواب 2√به طور تقریب برابر با  𝑙در رابطه بالا، 

 انجام محاسبات جبری به دستگاه معادلات زیر دست خواهیم یافت:

(21             )                     1 −
α2c1

2

2
+ c3(𝑠 − 1 + β(1 + 𝑠)) − c2 = 0 

(21               )                          𝛼c1 == 3c3(α + 𝑔α𝑐𝑜𝑛𝑣)(2 + 𝑠) 

(22)αc1(𝑠 +
1

−1+γ
) ==

1

2
βc3𝑓ƞ(1 + 𝑠) − c1α𝑐(

1

2
+ 𝑠)(𝑠 +

1

−1+γ
) +

9

4
𝑓(α + 𝑔α𝑐𝑜𝑛𝑣)c2 

(21            )                         𝛼𝑐𝑜𝑛𝑣 =
𝑙2√

c3(−1+𝑠)(𝑠(1−γ)−1)

γ
−c2

4√2c3(−1+𝑠)2
 

با در نظر گرفتن میدان ها RIAFهمرفت را در  اتتوان تاثیربا حل این دستگاه معادلات و به دست آوردن مجهولات می

 مغناطیسی و مقاومت دید.

 نتیجه گیری
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4 

 

 
,𝒄𝟏نمودار تغییرات   𝒄𝟐, 𝒄𝟑, 𝜶𝒄𝒐𝒏𝒗 رفت بر حسب پارامتر پهن𝛃 به ازای مقادیر مختلف از پارامترƞ 

. اثرات همرفت برروی جابجایی اندازه [4]فاقعی بررسی کردیم 2111در این مقاله ما اثر همرفت را بر روی مدل حاضر 

و انرژی با استفاده از معادلات خود مشابهی شعاعی را با در نظر گرفتن چند مقدار برای میدان مغناطیسی ای حرکت زاویه

ای و سرعت صوت در حضور رفت و سرعت زاویهو مقاومت بررسی کردیم. معادلات نشان می دهد که سرعت پهن

 عت صوت با اندازه مقاومت افزایش پیدارفت و سرکند. دریافتیم که سرعت پهنکاهش پیدا می میدان مغناطیسی قوی

همسان است .ما اثر همرفت را  2111کند. این نتایج با نتایج فاقعی ای کاهش پیدا میکنند در حالی که سرعت زاویهمی

فرض کردیم پارامتر همرفت  -1با در نظر گرفتن مقاومت و میدان مغناطیسی در دو حالت بررسی کردیم:  RIAFدر 

استفاده کردیم. در حالت اول  𝜶𝒄برای محاسبه پارامتر همرفت  طول اختلاطاز تئوری  -2اد باشد. یک پارامتر آز

د. در کنای کاهش و سرعت صوت افزایش پیدا میفهمیدیم که با اضافه کردن پارامتر همرفت سرعت شعاعی و زاویه

و مقاومت افزایش پیدا می کند. این خصوصیت حالت دوم فهمیدیم که پارامتر همرفت با اضافه کردن میدان مغناطیسی 

 .[5]و دای مطابقت دارد نگژا 2118از خیلی جهات با مقاله 
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The purpose of this paper is to investigate the effects of cooling function in clumps formation of
protostellar discs. We exploit a cooling timescale with the power-law dependence on the density,
Ωτcool ∝ Σ−a, where a is a free constant parameter. We use this cooling timescale in a simple
prescription for cooling rate, du/dt = −u/tcool, where u is the internal energy. We perform our
simulation using smoothed particle hydrodynamics (SPH) method. The simulations represent the
disc is very sensitive to a cooling timescale with density dependence. As under such cooling timescale,
the disc becomes gravitationally unstable and clumps form in the disc. This property even occurs for
cooling timescales which are much longer than the critical cooling timescale, tcoolΩ >

∼
7. We found

by adding the dependence of cooling timescale on the density, the clumps number increases and
the clumps can also form in the smaller radii. The simulations imply that the sensitivity of cooling
timescale to density is more than temperature, as even for small dependence of cooling timescale on
density, the clumps can form in the disc. However, the more dependence will be needed, if we use
cooling timescale with temperature dependence.

I. INTRODUCTION

The existence of accretion discs has been confirmed in
many astrophysical systems, including x-ray binaries and
cataclysmic variable stars, around supermassive black
holes in active galactic nuclei (AGN), and around young
forming stars. Historically, the accretion discs had been
considered on the non-self-gravitating cases and the in-
fluences of self-gravity had been investigated in a few
researches. In the last two decades, the importance of
study of disc self-gravity has increased, especially in the
context of protostellar discs and in accretion discs around
supermassive black holes in active galactic nuclei. It can
be due to increase of computational resources in simu-
lation of self-gravitating accretion discs and the obser-
vational evidences on the large scales of active galactic
nuclei and on the small scales of protostellar and proto-
planetary discs.
The gravitational instability of a disc can be considered

through using Toomre parameter,

Q =
csκ

πGΣ
, (1)

where cs is the sound speed, κ is epicyclic frequency, and
Σ is the surface density (Toomre 1964). An accretion
disc can be gravitationally unstable if Toomre parameter
becomes smaller than its critical value, Q < Qcrit. In
addition to the stability criterion mentioned above, the
disc must be cool at a fast enough rate. Gammie (2001)
assumed the cooling rate as

(

du

dt

)

cool

= −
u

tcool
,

where u is the internal energy and tcool is the cooling
timescale. Gammie (2001) showed that fragmentation

occurs if and only if Ωtcool <∼ βcrit, where Ω is the angular
velocity of the disc and the critical cooling timescale,
βcrit, is approximately 3 for a ratio of specific heats, γ =
2.
Faghei (2013) investigated the effects of cooling func-

tion in clumps formation of protoplanetary discs through
use of two-dimensional SPH simulations. He assumed
the ratio of local cooling to dynamical timescales, to be
a constant and also a function of the local temperature.
He found for a constant β and γ = 5/3, the fragmenta-
tion occurs only for β <

∼ 7. While, in the case of β with
temperature dependence, the fragmentation can also oc-
cur for larger values of β. In a real study of cooling
rate, based on the optical depth, the cooling timescale
is a function of the density and temperature. However,
in the recent studies of cooling protoplanetary discs, the
cooling timescale in the unit of dynamical timescale is
assumed to be a function of temperature and from its
dependence on density has been ignored (e. g. Faghei
2013). Thus, in the present paper, we are going to in-
vestigate the influences of cooling timescale with density
dependence on the clump formation in protostellar discs.

II. SIMULATION METHOD AND

CONSTITUTIVE PHYSICS

The performed simulations in this paper are similar
to Rice et al. (2005) and Faghei (2013), i. e. we use
smoothed particle hydrodynamics (SPH) method. We
will choose all quantities in units with values typical pro-
tostellar disc. Thus, we choose astronomical unit (au)
and the sun mass (M⊙) as the units of length and mass,
respectively. In code unit, the star is in the centre of
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the disc and disc made of 125000 SPH particles between
Rin = 0.25 to Rout = 25. The central object and disc
have the masses of M∗ = 1 and Mdisc = 0.1, respec-
tively. The initial surface density profile is taken to be a
power law Σ ∝ R−1, while the initial temperature profile
is T ∝ R−0.5.
In the simulations, we allow the disc to heat up due

to both p dV work and viscous dissipation. Thus, the
energy equation can be written as

du

dt
= −

p

ρ
∇ · v + φ

where u is internal energy, ρ is the density, p is the gas
pressure, and φ[= τij∂jvi] is the viscous dissipation, with
being τij as the viscous stress tensor.
As mentioned in introduction, we investigate the

effects of the cooling rate on the evolution of self-
gravitating disc. The radiative cooling for a particle with
internal energy ui can be written as

(

dui

dt

)

cool

= −
ui

τcool
, (2)

where τcool = βΩ−1, with being β as a constant in Gam-
mie (2001). But, in this research we assume β as a func-
tion of surface density,

βi = β0

(

Σi

Σmin

)−a

, (3)

where β0 is the parameter β in Gammie’s model, Σmin is
minimum density throughout of the disc, and a is a pos-
itive constant. We will apply the cooling function in the
right-hand side of the energy equation. We expect this
cooling function accelerates to achieve the balance be-
tween external cooling and internal heating. For a = 0,
equation (3) switches to Gammie’s model and thus the
parameter β becomes a constant. While for a > 0, β
becomes smaller than β0. On the other hand, through
using equation (3), the dense particles achieve the higher
cooling rate and can cool rapidly. Thus, this prescrip-
tion of the cooling rate can enhance the growth and the
saturation of gravitational instabilities.

III. SIMULATION RESULTS

In this paper, the effects of cooling timescale are as-
sumed in the two cases:
(i) β to be a function of density, β = β0(Σ/Σmin)

−a,
(ii) β to be a function of temperature, β = β0(u/umin)

−b

(Faghei 2013).
For the above cases, we perform simulations with sev-

eral input parameters, such as β0, a, and b. The gas is
assumed to be purely in the form of molecular hydrogen;
hence, we assume µ = 2 for the molecular weight. For all

TABLE I. List of the main simulations through use of
βi = β0(Σi/Σmin)

−a or βi = β0(ui/umin)
−b. The arti-

ficial viscosity parameters in these simulations are set to
(αsph, βsph) = (1.0, 2.0).

Simulation name β0 a b Clump?

Run00 7 0 0 yes
Run01 8 0 0 no
Run02 8 0 0.05 yes
Run03 8 0.025 0 yes

Run04 10 0 0.05 no
Run05 10 0 0.1 no
Run06 10 0 0.2 yes
Run07 10 0.05 0 no
Run08 10 0.075 0 yes

Run09 12 0 0.25 yes
Run10 12 0.1 0 yes

Run11 14 0.15 0 yes
Run12 16 0.17 0 yes
Run13 18 0.18 0 yes
Run14 20 0.19 0 yes

simulation, we also assume γ = 5/3. In each run, we stop
simulation when the clumps form in the disc. In the non-
fragmenting cases, we run simulation at least seven outer
rotation period. Because, it is a sufficient time for non-
fragmenting disc to reach the steady state. Despite this,
at the end of the non-fragmenting simulations, if there is
any evidence for fragmentation, they are continued until
either these fragments become much denser than the lo-
cal density, or they shear away. For an example, in Figure
1, we have shown the evolution of a self-gravitating and
cooling disc for β0 = 4 and a = b = 0. At the end of sim-
ulation, the clumps/fragments form in the disc similar to
simulations of Rice et al. (2005).
A self-gravitating disc, which is heated due to gravi-

tational instability and viscous dissipation, will fragment
if the cooling timescale is short enough (β <

∼ 7; Faghei
2013). Faghei (2013) showed the occurrence of clump
formation increases for the cooling timescale with tem-
perature dependence, β = β0(u/umin)

−b, with being b as
a free parameter. Moreover, he showed that clump for-
mation can be occurred even for the cooling timescales
of longer than the critical cooling timescale. In Table
1, we have shown some simulations with temperature-
dependent cooling timescale, simulations Run02, Run4-
Run6, and Run09. These simulations represent that the
clumps can be formed even for β0 ≥ 8.
As mentioned in the introduction, the purpose of this

paper is to show that the cooling timescale with den-
sity dependence is effective to form clump in the self-
gravitating discs. In this way, we can expect to form
fragment in a gravitationally unstable disc even if the the
cooling timescale is not short enough, β0 ≥ 8. We investi-
gate this property with a pure density-dependent cooling
timescale, β = β0(Σ/Σmin)

−a. In Table 1, we present
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FIG. 1. Time evolution of the logarithm of the surface den-
sity in times of t = 25 (top left), t = 400, (top right), t = 800
(bottom left), and t = 1615 (bottom right). The input pa-
rameters are β0 = 4 and a = b = 0.

the disc with this cooling timescale, simulations Run03,
Run07, Run08, and Run10-Run14. In these simulation,
β0 ≥ 8, in which case none of the discs were expected
to fragment for the constant β (Rice et al. 2005; Faghei
2013). As seen in the simulation Run03 with β0 = 8, the
clump forms in disc with a = 0.025. As the β0 increases,
the minimum value for parameter a also increases. For
example, in the simulation Run14 with β0 = 20, the
clump formation can be occurred with using a = 0.19.
In Figure 2, we have plotted four discs, in which cool-

ing timescale in these discs has the several power-law
dependence on density, i.e. a = 0, 0.025, 0.05, and 0.1.
The discs are run with β0 = 8 and b = 0. In top left
panel of Figure 2, we see a disc with the constant cooling
timescale, β = β0 = 8. As we expect no clump forms in
this disc. In the other panels of Figure 2, since we use the
density-dependent cooling timescale, the clumps form in
the discs. Moreover, the number of clumps increases by
adding parameter a.
From Table 1, we can also compare the cooling

timescales with density-dependent and temperature-
dependent. For the disc with β0 = 8, the clump forms if
the exponent in temperature-dependent cooling timescale
becomes larger than 0.05, however this threshold expo-
nent in the density-dependent cooling timescale decreases
to 0.025. This property also happens for larger β0, for
example if β0 = 12, the clump forms if a = 0.1 or
b = 0.25. Thus, we can conclude the sensitivity of the
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FIG. 2. The logarithmic surface density structure at the
end of simulations through use of density-dependent cooling
timescale. The input parameters are β0 = 8, and a = 0 (top
left), a = 0.025, (top right), a = 0.05 (bottom left), and
a = 0.1 (bottom right).

cooling timescale to the density is more than tempera-
ture. This property has not been previously reported by
researchers.

IV. SUMMARY AND DISCUSSION

In this paper, we has simulated a cooling and
self-gravitating protostellar discs using two-dimensional,
smoothed particle hydrodynamics method. We allow the
heating effects in the disc due to work done on the gas
and artificial viscosity to capture shocks. The disc is
cooled using a simple parametrization for the cooling
function (Gammie 2001). Faghei(2013) showed the cool-
ing timescale with temperature dependence is effective to
form clumps in the unstable discs. However, a real cool-
ing framework based on the optical depth implies that
the ratio of cooling to the dynamical timescales has the
dependence on the temperature and the density. Thus, in
this paper, we assumed the cooling timescale in the unit
of the dynamical timescale is the function of temperature
and density. For the shearing effects, we exploit a com-
mon form of artificial viscosity by Monaghan & Gingold
(1983), which uses the parameters αsph and βsph.
For consideration of the cooling timescale with den-

sity and temperature dependence, we have performed
the simulations with the long cooling timescales, β >

∼ 8,
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whether the clump can be formed. The simulations
showed that the clump formation accelerates if we use
such cooling timescale. As, by the dependence increase of
cooling timescale on density or temperature, the number
of clumps increases and even the clumps can be formed
in the smaller radii.
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   ابرهاي مولكولي ناشي از پخش ميدان مغناطيسي دررمايشگ

  1عليرضا، خصالي     سيده معصومه، قريشي
 مازندران، دانشكده علوم پايه، گروه فيزيكدانشگاه  1

  
  چكيده
 گرمايش ناشي از پخش دوقطبه و  آهنگمقدار. پخشي ابرهاي مولكولي را مورد بررسي قرار داديم هاي گرمايشي مكانيسم

دريافتيم كه وابستگي آهنگ گرمايش ناشي از پخش دوقطبه به . تعيين نموديمميدان مغناطيسي ل را به صورت تابعي از ها
 دريافتيم كه هاي گرمايشي  با بررسي مقدار نسبت.باشد ميهال آهنگ گرمايش ناشي از اثر  ميدان مغناطيسي بيشتر از

  در نواحيي كه چگالي محيط بسيار بالا است، ولي.لكولي صرفنظر نمودتوان از گرمايش ناشي از اثر هال در ابرهاي مو مي
 .تواند تأثيرگذار باشد ميگرمايش ناشي از پخش هال نيز 

 
  قدمهم

رصدها حاكي از آن . گيري ستارگان يكي از مسائلي است كه در اخترفيزيك به آن بسيار توجه شده است شكل     
تواند به عنوان  گيرند و گمان بر اين است كه ناپايداري حرارتي مي ل مياست كه ستارگان در ابرهاي مولكولي شك

براي بررسي اين ناپايداري، شكل تابع سرمايش و گرمايش . گيري ساختار در اين ابرها محسوب گردد عامل اوليه شكل
ي انجام گرفته است سرمايش  گرمايشي و گوناگونهاي روي مكانيسم هاي متعددي بررسي رو  از اين،باشد بسيار مهم مي

  ). Hollenbach 1988و  Goldsmith et al. 1978همچون (
به عنوان ، 2H و COهاي  سرمايش ناشي از مولكول نشان داده كه در ابرهاي مولكوليانجام شده هاي  بررسي     

34-تر از  هاي هيدروژن كم ليدر چگا. ندشو هاي سرمايشي غالب محسوب مي مكانيسم cm103× و دماهاي بين 
K4010−، سرمايش ناشي از COگردد  به عنوان سرمايش غالب محسوب مي) Goldsmith et al. 1978(.   

گيري  ز پرتوهاي كيهاني، شكلتوان گرمايش ناشي ا هاي گرمايشي ابرهاي مولكولي، مي از جمله مكانيسم     
هاي موجود در  هاي ايجاد شده از دانه ها و جدا شدن آنها از ذرات گرد و غبار، فوتوالكترون روي دانه 2Hهاي  مولكول

 كه را نام برد... شدگي ميدان مغناطيسي و  ابرهاي مولكولي، برخورد با ذرات گرد و غبار، انقباض گرانشي و پخش
گرمايش ناشي از  .)Stahler et al. 2004(باشند   پرتوهاي كيهاني ميرجي گرمايش گاز در اين ابرها، ين منبع خاتر مهم

 ،Shu 1992 همچون ( استمورد بررسي قرار گرفتهشدگي ميدان مغناطيسي توسط مكانيسم پخش دوقطبه بارها  پخش
Padoan et al. 2000  وStiele et al. 2006(، شدگي ميدان مغناطيسي توسط مكانيسم  مايش ناشي از پخشولي گر

 هاي گرمايشي را مورد مطالعه قرار دهيم و مكانيسماين دو در اين مقاله سعي داريم تا . پخش هال بررسي نشده است
  .ها انجام دهيم اي بين آن  مقايسهها را تعيين نماييم و در نهايت آهنگ گرمايش آن

  
   پخشيهاي گرمايشي مكانيسم

توانند سبب  مي ،شوند كه سبب پخش ميدان ميدان مغناطيسي ميآل   غير ايدهMHDهاي پخشي موجود در  مكانيسم     
 ها  كه هر يك از اينپخش اهمي و پخش هالدوقطبه، پخش ها عبارتند از  مكانيسم  اين.دنگردگرمايش محيط 
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 از پخش اهمي صرفنظر توان ميل، در ابرهاي مولكولي به عنوان مثا. توانند در شرايط خاصي مورد توجه قرار گيرند مي
هاي گرمايشي  مكانيسم هاي فيزيكي سيستم هستند،  كه وابسته به كميت معمولهاي گرمايشي برخلاف مكانيسم. نمود

  .شوند پخشي اساساً توسط تغييرات فضايي ميدان مغناطيسي تعيين مي
ناشي از سوق   كه اين مكانيسم.دوقطبه است مولكولي، پخش مكانيسم اصلي پخش ميدان مغناطيسي در ابرهاي     

تواند  اين مكانيسم مي .گيرد  مورد توجه قرار ميبا كسر يونيدگي پاييندر نواحيي ها و ذرات خنثي است،  نسبي يون
  توليد گرمايشي با آهنگ 

                                                                       
ddragADΓ uF ⋅=  

                                                                  ddiinρν uu ⋅=  
)1(                                                               2

dinργρ u=  
در اين رابطه  .نمايد

dragF ،du و inν ،نسبي و فركانس برخورد بينسرعت به ترتيب نيروي كشش در واحد حجم  
1313-1- داراي مقدار بوده و براي ابرهاي مولكولي  ضريب كششγ. باشد مي ها و ذرات خنثي يون sgcm 105.3γ ×= 
ها به صورت  آنرابطه بين  و بودهها   به ترتيب چگالي حجمي ذرات خنثي و يونiρ و Shu 1992( .nρ (است

1/2
ni ρρ C=16-3/2-1/2گردد كه   بيان مي gcm103×=Cاست  )Shu 1992(. چنين محيطي،از طرفي براي چگالي كل  

nρρرابطه  nid كه به صورت ها و ذرات خنثي سرعت نسبي ميان يون. م را داري≈ uuu   با رابطهرددگ مي تعريف =−
])[(

ρπγρ4
1

in
d BBu   رو داريم از اين. دشو  مرتبط ميB  به ميدان مغناطيسي=∇××

                                               2

in
2AD )(

ργρ16π
1Γ BB ××∇=  

)2    (                                        25.1 )(ρ603.0 BB ××∇= −  
  كند، خواهيم داشت  مقياس طولي باشد كه ميدان مغناطيسي روي آن تغيير ميLاگر 

                                                              
2

45.1

AD L
Bρ603.0Γ

−

=  

)3    (                         13
2

45.1
35 scmerg

L
Bn10801.0 −−

−

×=  

nnnرابطه در بدست آوردن اين رابطه از  mnρρ Hn ،در ابرهاي مولكولي استفاده شده كه ≈= m3.2m  بوده و ≈
g1067.1m 24

H
 پخش دوقطبه كه گرمايش ناشي از فت گتوان ميبا توجه به رابطه بالا  . جرم اتم هيدروژن است=×−

   .به شدت وابسته به مقدار ميدان مغناطيسي است
 اين اثر پخشي ناشي از .تواند در ابرهاي مولكولي حائز اهميت باشد هال نيز مي ، پخشپخش دوقطبهعلاوه بر      

   آهنگ گرمايش اين مكانيسم پخشي به صورت  است وها ن و الكتروها نسوق نسبي يو
                                                                         

ddragHEΓ uF ′⋅′=  
                                                                    ddeeiρν uu ′⋅′=  
)4(                                                                 2

deei ρν u′=  
11.5 ند به صورتاتو مي بوده و ها ن و الكتروها يونفركانس برخورد بين  eiν .شود بيان مي

eei sTn51ν بيان گردد  =−−
)Pandey et al. 2008(، كه Tدماي پلاسما است . eid uuu بوده و با رابطه  ها نالكتروها و  ان يون سرعت نسبي مي′=−
)(

πen4 e
d Bu ×∇=′

c به ميدان مغناطيسي Bگردد  مرتبط مي) c  رو داريم از اين. )دباش ميسرعت نور  
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                                                   2
2

e
2

-1.5
e

2

HE )(
en16π

Tρ51Γ B×∇=
c  

                                                  2
22

-1.5
e

2

)(
e16π
Tm51 B×∇=

c  

)5    (                                      2-1.513 )(T10115.0 B×∇×=  
eeeكه در بدست آوردن اين رابطه از عبارت  mnρ جرم ( استفاده شده است ها ن براي چگالي حجمي الكترو=

g101.9m ها نالكترو 28
e

 كه ميدان مغناطيسي روي آن تغيير است مقياس طولي L  فرض كنيم كهاگر).  است=×−
  كند، خواهيم داشت مي

)6    (                       13
2

25.1
13

HE scmerg
L

BT10115.0Γ −−
−

×=  

تر از گرمايش پخش دوقطبه با تغيير  از اثر هال كمپيدا است كه گرمايش ناشي  )6(و رابطه  )3( ميان رابطه از مقايسه
   خواهيم داشت)3(رابطه  بر )6(از تقسيم رابطه  .كند ميدان مغناطيسي تغيير مي

)7 (                                   -25.15.123
ADHE BnT104.1Γ/Γ −−×=  

يشتر باشد، گرمايش پخش هال دهد كه هر چه ميدان مغناطيسي و دماي محيط موردنظر ب مياين رابطه به ما نشان 
فزايش چگالي سبب خواهد شد كه اولي . تري برخوردار خواهد شد نسبت به گرمايش پخش دوقطبه از اهميت كم

حال محيطي را درنظر بگيريد كه ميدان مغناطيسي آن ). ناچيزبه مقدار حتي (گرمايش پخش هال نيز تأثير گذار باشد 
μG30B K01Tن  و دماي آ≈ در  ( بر حسب چگالي عددي پخشيهاي گرمايشي نسبت آهنگ  تغييرات. باشد≈

  . زير خواهد بودهاي به صورت نمودار)هاي بيان شده محدوده

  
343در محدوده ( چگالي عدديهاي پخشي بر حسب  هاي گرمايشي مكانيسم تغييرات نسبت آهنگ : 1شكل cm1010n −−≈(.  
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354در محدوده ( هاي پخشي بر حسب چگالي عددي هاي گرمايشي مكانيسم تغييرات نسبت آهنگ : 2شكل cm1010n −−≈(.  

  
تواند قابل   گرمايش ناشي از پخش هال نيز مي،هاي عددي بالا  پيدا است كه در چگالي)2( و )1(شكل   نمودارهاياز

  .توجه باشد
  

  گيري نتيجه
با تعيين گرمايش ناشي از اين . هاي گرمايشي پخشي در ابرهاي مولكولي پرداختيم بررسي مكانيسمدر اين كار به      

مقياس  به مشابهي  وابستگي و بودهوابستگي اين دو گرمايش به ميدان مغناطيسي متفاوتكه دو مكانيسم، دريافتيم 
با افزايش چگالي، تأثير گرمايش  داد كه هاي ما نشان بررسي. دارد، كند طولي كه ميدان مغناطيسي روي آن تغيير مي

از گرمايش پخش هال در مقايسه با گرمايش در ابرهاي مولكولي توان   ميدر مجموع ولي ،دوش ميپخش هال بيشتر 
  .صرفنظر نمود پخش دوقطبه
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با اعمال خطوط  NGC1535مطالعه ي ساختار يونيدگي سحابي سياره نماي 
  بازتركيبي و برخوردي

  

  2	عادله يونس خواه،  1,2	جمشيد قنبري
  دانشكده علوم، دانشگاه فردوسي، مشهد1	

  بخش فيزيك، موسسه آموزش عالي خيام، مشهد2	
  

  چكيده
توانستيم  و قوانين پايستگي جرم، تكانه و انرژي تابع توزيع چگالي يك بعدي با تقارن كروي، تاره ايالگوي بر هم كنش دو باد س استفاده ازبا 

شدت خطوط علاوه بر محاسبات ديناميكي، را مورد بررسي قرار دهيم. در اين الگو  NGC1535ديناميكي و يونيدگي سحابي سياره نماي  هايساختار
  .داردتطابق خوبي داده هاي رصدي  كه با نموديم يتروژن و اكسيژن را محاسبهن هيدروژن، هليوم، و سرعت انبساط طيفي

 

  مقدمه

پيش توسط منجمان كشف سال  200سحابي هاي سياره نما بخش عمده اي از سحابي هاي گازي را شامل مي شوند كه حدود     

العه قرار گرفته اند. طيف نوري آن ها عمدتاً كنون اين اجرام به طور گسترده اي توسط مشاهدات طيف سنجي مورد مطشده اند. تا 

مي باشند. علاوه بر آن، يك رشته خطوط طيفي مشهور به خطوط ممنوعه به شكل قابل توجهي  Heو  Hشامل خطوط بازتركيبي 

سته ي در اين بين خود نمايي مي كنند. وجود اين خطوط ويژه سبب تمايز اين اجرام سماوي مي شوند. اين طيف، ناشي از يك پو

 ] و پس از آن آبل8[ شكلوفسكيگازي درخشان است كه توسط يك ستاره ي داغ مركزي يونيده شده است. بر اساس نظريه ي 

سياره نما در واقع نمونه هاي تحول يافته ي غول هاي قرمز در طول شاخه ي مجانبي در نمودار  هاي ]، ستارگان مركزي سحابي1[

H–R  5[ يك كوتوله ي سفيد تبديل مي شوند به ،دما افزايش ش تابندگي وبا كاهدر نهايت مي باشند كه.[  
  

  بيان الگو

، و ساكن است با قرار دادن چارچوب مرجع، بر روي گاز ميان ستاره اي ساكن و با فرض اين كه ستاره ي مركزي چرخش ندارد    

انرژي  و تكانه ي خطيهاي جرم،  پايستگي، با در نظر گرفتن ݐدر زمان  ௦ሶܴو سرعت شعاعي  ௦ܯبه جرم  ي نازك براي يك پوسته

  .مي توان به معادله ي ديناميك پوسته رسيد ،تابع توزيع چگالي براي تقارن كروي و در پوسته

)1(                                                                                       	
ୢ

ୢ୲
௦ܯ ൌ   ሻ൫ܴௌሶݎሺߩ െ ௦ܸ௪൯2ݎ sin ߠ ߠ݀ ݀߮

గ
0

2గ
0  

ሻݎሺߩ                                                                                  )                                           2( ൌ
ሶ ೞೢ

4గ	2	ೞೢ
ൌ

	ఘ∘
	2  
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)3       (                                                                                                     ୢ

ୢ୲
ൣ൫ ሶܴ ௦ െ ௦ܸ௪൯ܯ௦൧ ൌ 	௦2ܴ	ߨ4 ௪ܲ  

௪ܮ                                                 )                                                                  4( ൌ
ௗ

ௗ௧
ቂ

3
2	 	 ௪ܸܲቃ  ௪ܲ

ௗ

ௗ௧
  

  ) نتيجه مي دهد4) تا (1تركيب معادلات (

)5(                                   ೢ
2గ	ఘ∘

ൌ 3ܴ௦ሶ ܴ௦ሷ ሺܴ௦ െ ௦ܸ௪ݐሻ  3ܴௌሶ ሺܴ௦ െ ௦ܸ௪ሻ2  3ܴ௦ܴ௦ሷ ൫ܴ௦ሶ െ ௦ܸ௪൯ܴ௦ܴ௦ሸ ሺܴ௦ െ ௦ܸ௪ݐሻ  

௦ܴ معادلات از يك حل هماني با قرار دادن كه حركت پوسته در مراحل اوليه مي كنيمفرض      ൌ ߣ ௦ܸ௪ݐ ، ሶܴ ௦ ൌ ߣ ௦ܸ௪  ،

௪ܮ ൌ
٣

٢
		λ	ሺߣ െ ١ሻ٢	 ሶ݉ ௦௪	 ௦ܸ௪معادله بدست  مي توانحال  .)، پيروي مي كند5در معادله ( ߣبراي پارامتر  3ار انتخابي و مقد ٢

به را بر حسب زمان  شعاع، ضخامت، سرعت و جرم سحابي سياره نماحل نمود و  Fortranاستفاده از برنامه نويسي در با  آمده را

 هاي گي و عمقيونيد هايكسر)، 9( ) تا6( فوتويونيدگيمعادلات حل هم زمان  مي توان با. )4تا  1به ترتيب نمودارهاي(دست آورد 

به  MATLABبا استفاده از برنامه نويسي با نرم افزار  بين شعاع داخلي و خارجي سحابي سياره نما ي در فاصله را He و H نوري

  .)8تا  5به ترتيب نمودارهاي(دست آورد 

)6     (݊ሺܪ°ሻ ቀ
ோ⋆

ቁ

2


2ν2

2 	ሺ	݁
ν

ೖ െ 1ሻି1		ܽఔሺܪ°ሻஶ
ఔಹ°

	݁ିఛሺఔ,ሻ ߥ݀  ,°݁ܪ1ሺߙ		݊	ାሻ݁ܪሺ݊	ݕ	 ܶሻ 	 	ܲ	݊ሺ݁ܪାሻ	݊	ߙ	  

ൌ ݊	݊ሺܪାሻ	ߙሺܪ°, ܶሻ	 
)7(                    ݊ሺ݁ܪ°ሻ ቀ

ோ⋆

ቁ

2


2ν2

2 	ሺ	݁
ν

ೖ െ 1ሻି1	ܽఔሺ݁ܪ°ሻ
ஶ
ఔಹ°

	݁ିఛሺఔ,ሻ ߥ݀ 	 ሺ1 െ ,°݁ܪ1ሺߙ		݊	ାሻ݁ܪሻ݊ሺݕ ܶሻ			  

ൌ ݊ሺ݁ܪାሻ	݊	ߙሺ݁ܪ°, ܶሻ 

)8(                                                                                            ௗఛഌ
ௗ

ൌ ݊ሺܪ°ሻܽఔሺܪ°ሻ						براي		νு ൏ ߥ ൏   ுߥ

)9(                                                                          ௗఛഌ
ௗ

ൌ ݊ሺܪ°ሻܽఔሺܪ°ሻ  ݊ሺ݁ܪ°ሻܽఔሺ݁ܪ°ሻ						براي		ߥு ൏   ߥ

 .با استفاده از طيف حاصل از سحابي هاي سياره نما در مي يابيم كه اين دسته از اجرام سماوي داراي طيف نشري مي باشند    

ه وجود مي ب در سحابي و همچنين بر اثر برخورد هاي تحريكي اتم ها و يون ها با الكترون هابازتركيب  طيف نشريناشي از فرآيند

  زير را به كار مي بريم رابطه يHe و  H در راستاي ديد ناظر براي شدت خطوط طيف بازتركيبي محاسبه ايبر آيند.

ሻߣሺܫ                                                                                           )             10( ൌ ఒߥ݄ ఒߙ	݊	݊
ሺ ܶሻ	݈݀  

ఒߙنشان دهنده ي چگالي عددي يون مورد نظر است كه سبب به وجود آمدن خط طيفي خاصي مي شود.  ݊كه در آن 
ሺ ܶሻ 

طيف شدت خطوط براي محاسبه ي  و ضريب بازتركيب مؤثر مي باشد كه به دماي الكترون و چگالي عددي الكترون وابسته است

  زير عمل مي كنيم به صورت Oو  N در راستاي ديد ناظر براي برخوردي

ሻߣሺܫ                                                                                  )                                     11( ൌ ఒߥ݄ 12ݍ	݊2	݊ 	݈݀  

  .است آهنگ گذار برخوردي از تراز دوم به تراز اول بر واحد تعداد ذرات 12ݍ	مورد نظر در تراز بالا و چگالي عنصر  2݊

  نوشتبراي اعمال آثار حرارتي دوپلري مي توان  حال
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ሻݑሺܫ ൌ ܿ  
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 يد

 ݔ݁ ቄെ
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൫
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. نمودار ش9نمودار
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H ،N و O به د

ضخامت بر حسب ز

بر Hيونيدگي كسر

 

بر Heعمق نوري

 

  

  

بر حس NIIر شدت
  ديد

                  

سرعت انتخابي

H، eرا براي  2ܸ

  

  

  

  

  

. نمودار ض2نمودار

  
  
  
  
  

. نمودار ك5نمودار

  

  

  

. نمودار ع8نمودار

. نمودار11نمودار
راستاي د
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   حسب فاصله
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در راست پوسته 

ሻݑሺܫ مودارهاي

 شعاع پوسته بر حس

 جرم سحابي سيار
ورشيد نسبت به زم

  

  

بر ح H عمق نوري 

  

  

  

بر ح HeIار شدت 
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)12(       

ሶܴ  سرعت
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. نمودار1نمودار
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مقدار 
مقدار   كميت مورد نظر  داده هاي رصدي  محاسبه اي

  كميت مورد نظر  داده هاي رصدي  محاسبه اي

ுఉ --------  10/5ᇱᇱܫ  100  100   سياره نما سحابي شعاع قوسي    ]7[
ߣுூ൫ܫ  53/2   ]4[  75/2 ൌ ൯°ܣ4026   ுఉൗ --------  ]7[   66000  )k  (ܶܫ
ߣுூ൫ܫ  11/1   ]4[  27/1 ൌ ൯°ܣ4922  ுఉൗ --------  ]7[   12000  ܶ௧ܫ
ߣுூ൫ܫ  63/12  ]7[  64/11 ൌ ൯°ܣ5876 ுఉൗܫ  1018/0   --------  )pc(  ܴ  

ߣுூ൫ܫ  36/3   ]4[  712/2 ൌ ൯°ܣ6678 ுఉൗܫ   عمر )ௗ௬ݐ(  --------   3400 
ߣைூூ൫ܫ  01/3   ]2[  476/2 ൌ ൯°ܣ3729 ுఉൗܫ  0281/0   --------  )∆ܴ௦( ضخامت  
ܫܰ  62/1   ]7[  258/2 ߣ൫ܫܫ ൌ ൯°ܣ6584 		  )ுఉൗ10   --------  )km/sܫ ௦ܸ௪  

7/10   --------  2 ܸ௫ሺߚܪሻ )km/s(  30   --------  )km/s(  ሶܴ ௦  

37/5   --------  2 ܸ௫ሺܫ݁ܪሻ 2 ൈ ሶܯ  --------  10ି5 ௦௪  ሺܯ⨀ ⁄ݎݕ ሻ  
9/2   --------  2 ܸ௫ሺܰܫܫሻ 546/0  ]7[   59/0  ܯ௦ ⁄⨀ܯ  
68/2   --------  2 ܸ௫ሺܱܫܫሻ 13/0  ]9[   13/0  ܯ௨ ⁄⨀ܯ  

  . مقايسه ي نتايج محاسبه اي با داده هاي رصدي1 جدول

  

  نتيجه گيري

سحابي  سبات ديناميكي و شدت خطوط طيفيحاصل از محا داده هايتطبيق خوب  و 1از جدولنتايج به دست آمده با توجه به     

ديناميكي و يونيدگي به اين نتيجه مي رسيم كه الگوي مناسبي براي بررسي ساختار  ،با داده هاي رصدي NGC1535نماي سياره 

 و به دليل اهميت نقش خطوط ممنوعه HII، HeIIبراي محاسبه شدت خطوط . اين سحابي سياره نما به كار گرفته شده است

]OIII[  در آهنگ سرمايش پوسته، مي توان كسر يونيدگيHII ،HeII و OIII  را محاسبه كرد و شدت خطوط بازتركيبي و

  برخوردي آن ها را به دست آورد.
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بر ساختار ستاره كواركيو ميدان مغناطيسي دما بررسي اثر 

1فاطمه كياني خو،2و1بردبارغلامحسين 

بخش فيزيك،دانشگاه شيراز1
مركز تحقيقات نجوم و اختر فيزيك مراغه2

چكيده
سپس با .نموده ايممحاسبه MITتفاده از روش كيسه اي در حضور ميدان مغناطيسي قوي با اسوهاي مختلف در دماماده كواركي رامعادله حالتما،همقالدر اين 

براي ستاره گزارش شدهمحاسبات را با نتايج مشاهداتي نتايج در آخر. پرداخته ايمبه محاسبه ساختار ستاره كواركي پلاريزه،TOVاستفاده از معادلات نسبيت عام 

.كرده ايمكواركي مقايسه 

INVESTIATION OF THE EFFECT OF TEMPERATURE AND MAGNETIC FIELD 
ON THE STRUCTURE OF STRANGE QUARK STAR

G. H. BORDBAR1,2 ; F. KAYANIKHOO1

1Physics Department, Shiraz University
2Research Institute for Astronomy and Astrophysics of Maragha

Abstract
In this paper, we have calculated the equation of state of quark matter in different temperatures in the presence

of strong magnetic field using the MIT bag model. Then, by using general relativistic TOV equation, we have 
calculated the structure of spin polarized strange quark star. Finally we have compared our results with 
observational results for strange quark star.

قدمهم

مي توانند آزمايشگاه هاي چرا كه اين اجرام ،بوده استاخترشناسان فيزيكدانان وبررسي اجرام فشرده همواره يكي از موضوعات مورد توجه

ستاره هاي ،از اجرام فشردهجالبگروه يك. يط دور از دسترس چگالي و دماي بالا باشندمناسبي جهت تحقيق اصول اساسي فيزيك در شرا

وجود تعداد . شگفت و تعداد اندكي الكترون تشكيل شده است،از ماده كواركي شامل ذرات كوارك بالا، پايينستاره كواركي . كواركي هستند

باعث بوجود آمدن شار مغناطيسي و در نتيجه ايجاد ميدان ) ذره1060نوعي به طور (در ستاره كواركي داراي اسپين زياد ذرات كوارك 

در اجرام فشرده و از جمله ستاره كواركيهمچنين همانطور كه گفته شد .[8-1]در ستاره مي شودگاوس 1020- 1018مغناطيسي در حدود 

n=1015(بالا و دماي چگالي شرايط gr/cm3 وT= 30MeV(وجود دارد.

و ستاره [11]، ستاره كواركي غير پلاريزه در دماي معين[9,10]به بررسي ستاره كواركي پلاريزه در دماي صفرخودر مقاله هاي قبليدما  

در اين مقاله بعد از محاسبه ساختار ستاره كواركي در . [12]كواركي پلاريزه در حضور ميدان مغناطيسي قوي در دماي معين پرداخته ايم

محاسبات را در دو .يسي قوي، به مقايسه نتايج محاسباتي و نتايج مشاهداتي براي ستاره كواركي خواهيم پرداختدان مغناطحضور دما و مي

.انجام مي دهيم30MeVحالت حضور و عدم حضور ميدان مغناطيسي و در دماي صفر و 

محاسبات 

و با توجه به چگالي در نظر مي گيريمگفت با اسپين هاي بالا و پايينمتشكل از سه كوارك بالا، پايين و شخالص ستاره كواركي در اين مقاله 

بهره مي MITاي از مدل كيسه محاسبه معادله حالتبراي . ، از آنها در محاسبات خود صرفنظر مي كنيمكم الكترون ها در ماده كواركي

- به برهمكنش كواركBدر نظر گرفته مي شوند كه اين فشار Bدر اين مدل ذرات كوارك آزاد به صورت محدود در كيسه اي به فشار . گيريم

استفاده B=90MeV/fm3از ما در اينجا .در نظر مي گيرند(MeV/fm3)90يا 55را Bبه طور معمول فشار كيسه اي .كوارك وابسته است

.مي كنيم
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نتايج

ميدان عدم حضوردر مختلف و يدمادو در ، يستمسيوني باربه صورت تابعي از چگالي رادله حالت ماده كواركيمعا) 1(شكل 

همچنين در چگالي ثابت، . فشار سيستم نيز افزايش مي يابد،كه با افزايش چگاليمشاهده مي شوداين نمودار از.نشان مي دهدمغناطيسي

به عبارت ديگر مي توان . مي شودده مشاهاين افزايش فشار در چگالي هاي بالاتر بيشتر ما سبب افزايش فشار سيستم مي شود كهافزايش د

معادله حالت ماده كواركي پلاريزه در حضور ميدان ) 2(در شكل .سخت تر مي شودماده كواركي معادله حالت دماگفت كه با افزايش 

با افزايش ،شاهده كردن طور كه مي توان ماهم. ترسيم شده استبر حسب چگالي باريوني سيستم ي مختلف دو دمادرG1018×5مغناطيسي

نتايج معادله حالت در دو از مقايسه .معادله حالت ماده كواركي پلاريزه در حضور ميدان مغناطيسي سخت تر مي شود،دما در چگالي ثابت

باعث حضور ميدان مغناطيسي در دما و چگالي ثابت ميتوان فهميد كهحالت حضور و عدم حضور ميدان مغناطيسي در دما و چگالي ثابت،

.مي شودمعادله حالتسخت تر شدن 

.سيستم در  حضور ميدان مغناطيسيمعادله حالت . 2شكل.عدم حضور ميدان مغناطيسيسيستم در معادله حالت . 1شكل

،كه در اين جرممي باشند ) جرم ماكزيمم(جرم حديو ستاره هاي كواركي داراي اجرام فشرده مانند كوتوله هاي سفيد، ستاره هاي نوتروني 

از آنجا كه ستاره كواركي .  [13]بهره مي بريمTOVاز معادلات جرم حدي براي بدست آوردن اين . دمي باشتعادل هيدرواستاتيكي ردستاره

: نموديك جرم نسبيتي مي باشد، بايد از فرم نسبيتي اين معادلات استفاده

(1)
])(21[

])(4)(][)()([

2
2

2

3

2

rc
rGmr

c
rPrrm

c
rPrG

dr
dp

−

++
−=

πε

)(4 2 rr
dr
dm επ= (2) 

:براي ستاره از معادله زير محاسبه مي شود)Zs(گرانشيانتقال به قرمزهمچنين 

1)](21[ 2
1

2 −−= −

Rc
GMZs (3)

.ستاره مي باشدحدي جرم Mشعاع و Rكه در آن 
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.ترسيم شده استعدم حضور ميدان مغناطيسي در و مختلف يدمادو در ي مركزي ستاره كواركي جرم بر حسب چگالي انرژ) 3(در شكل 

همچنين مي توان مشاهده نمود كه . افزايش مي يابد تا به جرم حدي ستاره برسد، جرمهمانطور كه مشاهده مي شود با افزايش چگاالي انرژي

دار جرم ستاره را به صورت تابعي از چگالي انرژي در ميدان مغناطيسي، نمو)4(شكل . جرم حدي ستاره با افزايش دما كاهش مي يابد

G1018×5افزايش مي ستارهجرم، ستارهكه با افزايش چگالي انرژي مركزياين نمودار نشان مي دهد . و در دو دماي مختلف نشان مي دهد

. مي يابدكاهشبا افزايش دما همچنين اين نمودار نشان مي دهد كه جرم حدي ستاره. يابد تا به جرم حدي برسد

.نمودار جرم بر حسب چگالي انرژي ستاره در حضور ميدان مغناطيسي. 4شكل .   طيسيعدم حضور ميدان مغناجرم بر حسب چگالي انرژي ستاره درنمودار . 3شكل

ميدان مغناطيسي ترسيم شده و عدم حضور حضور در،دماي مختلفدو ستاره كواركي در گرانشيانتقال به قرمزنمودار )6(و )5(هايدر شكل

گرانشي افزايش مي يابد تا به يك مقدار حدي انتقال به قرمز،با افزايش جرم گرانشي ستارهكه مي توان مشاهده كرد از اين دو نمودار.است

. مي شودستارهيگرانشانتقال به قرمزكاهشسبب كه افزايش دمامي شودمشاهده نمودارهمچنين در هر دو . برسد

.گرانشي برحسب جرم در حضور ميدان مغناطيسيانتقال به قرمزنمودار. 6شكل .گرانشي بر حسب جرم در عدم حضور ميدان مغناطيسيانتقال به قرمزنمودار. 5شكل 

نتايج نشان مي .آورده شده استناطيسيمربوط به  ساختار ستاره كواركي در حضور و عدم حضور ميدان مغنتايج) 2(و ) 1(در جدول هاي 

) 2(و ) 1(همچنين از مقايسه نتايج جدول . دهند كه افزايش دما سبب كاهش جرم، شعاع و در نتيجه انتقال به قرمز گرانشي ستاره مي شود
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بالاترين .اي ثابت مي شودگرانشي ستاره كواركي در دمانتقال به قرمزنيزباعث كاهش جرم و شعاع وحضور ميدان مغناطيسي واضح است كه

انتقال به قرمزكمترينهمچنين.محاسبه شده است) در دماي صفر و عدم حضور ميدان مغناطيسي(=52/0Zsگرانشي در اين مقاله انتقال به قرمز

بيشتر از نتايجدرصد 5حدود فقط كه مي باشد) G1018×5و ميدان مغناطيسيMeV30در دماي (=37/0Zsمقاله محاسبه شده در اين 

RXستاره كواركي گزارش شده براي مشاهداتي  J185635-3754)15/0±35/0Zs= ( [14]مي باشد.

مغناطيسيي مختلف و عدم حضور ميداندو دماج مربوط به ساختار ستاره درنتاي. 1جدول 

ZsR(km)M (Msun)T (MeV)
52/070/868/10

43/008/840/130

G1018×5دماي مختلف و حضور ميدان مغناطيسيدو نتايج مربوط به ساختار ستاره در . 2جدول 
ZsR(km)M (Msun)T (MeV)
51/071/867/10

37/037/717/130
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 AK Herدوتايي گرفتي  بررسي عوامل مؤثر بر تغييرات دوره تناوب
   2 عباس، عابدي 1مريم، محمدي

 دانشگاه بيرجند 1

 

 چكيده
 جانسون R و  V, B صافيدر سه AK Her ثانويه براي سيستم دوتايي گرفتي  كمينه گرفت اوليه و هاي در اين مقاله زمان

 o-c منحني  ،زمان هاي كمينه گرفت اعلام شده توسط ديگران و ز اين زمان هابا استفاده ا و تعيين شده اند و مشاهده
از آهنگ انتقال جرم  و تعيينجديد سيستم  زيج خطي ،با تحليل اين منحني .گرفت اين سيستم رسم شده است هاي كمينه
بع درجه ي منطبق بر آن تغييرات و تا o-cمنحني باقيمانده هاي داده هاي منحني  .شده است اعلامثانويه به اوليه  ي مولفه

   .در ادامه پژوهش بررسي خواهد شد زمان باشد كه اند ناشي از اثر نور-تناوبي را نشان مي دهد كه مي تو

 
 

 مقدمه

 421522/0با پريود كوتاه   W UMaيك سيستم دوتايي گرفتي از نوع AK Her (BD +16˚3130)دوتايي گرفتي     
توسط  AK Herنوري فوتوگرافي از  اولين منحني .[1]شناسايي شده است  متكالف سطتو مي باشد كه اولين بار

مي      طيفي اين سيستم دوتايي گرفتي رده[1]. ارائه شده است  استبين مشاهدات فوتوالكتريك سيستم توسط و جردن
  نظر مي رسد اگرچه وجود اين منبع ضعيف  ،ه استيافت شد AK Her يك منبع اشعه ايكس براي [1]. باشد
شبه  تناوببراي اولين بار يك اشميت وهرسزگ   [2].ارائه شده استميسن و سيفرت توسطo-c اولين منحني [1].

 دانسته كه بهزمان  به واسطه اثر نور- و اين تناوب را ندپيشنهاد كرداين سيستم تناوب مداري  دوره را برايسينوسي 
وريكات و اشك  همچنين]. 5[ دپيشنهاد كرحضور جسم سوم را نيز  كميربو .[3] دليل حضور جسم سوم ايجاد مي شود

  [2]. نداكرده  گزارشاز فرم سينوسي را  o-cخروج  منحني 
 

 
 دوره تناوب يمطالعه

طي هشت شب در رصدخانه دكتر مجتهدي  1391درماه هاي تير و مرداد سال  AK Herستاره دوتايي گرفتي    
 Rو  V، Bدر سه صافي ST-7مدل  CCDاينچ اشميت كاسگرين مجهز به  14از تلسكوپ  دانشگاه بيرجند با استفاده

 Origin.8 استفاده از نرم افزار تطبيق تابع لورنتسي بر گرفت هاي منحني نوري با با. جانسون نورسنجي شده است

. ائه شده استار 1مقادير حاصل در جدول  اين سيستم تعيين گرديده و ي گرفت اوليه و ثانويه يها كمينه
جانسون به عنوان  Rدر صافي  2و 1كمينه هاي گرفت اوليه و ثانويه در شكل هاي  داده هاي انطباق تابع لورنتسي بر
 .نمونه آورده شده است
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 Rدر صافي  تطبيق تابع لورنتسي بر كمينه ي : 2شكل             Rتطبيق تابع لورنتسي بر كمينه ي اوليه در صافي : 1شكل 

                                                     
 زمان هاي كمينه ي گرفت: 1جدول                                                       

HJD خطاي استاندارد كمينه گرفت صافي 

2456136/32651 B I 0/00028 

2456136/32753 V I 0/00031 
2456136/32845 R I 0/00037 
2456137/37762 B ll 0/00044 
2456137/37996 V ll 0/00045 
2456137/37528 R ll 0/00040 

 
و همچنين   o-c gatewayسايت موجود در سپس با استفاده از مجموعه زمان هاي كمينه ي گرفت اوليه و ثانويه ي

با  .اوب اين سيستم دوتايي انجام شده استدوره تني ، مطالعه )1جدول (زمان هاي كمينه گرفت اندازه گيري شده 
دوتايي گرفتي كمينه هاي گرفت اوليه و ثانويه   o-c، منحني [1]ارائه شده اوادالا  توسط كه استفاده از زيج خطي زير

AK Her  رسم شده است 3تعداد دور هاي كامل سيستم در شكل  بر حسب :
 

MIN (JD) = 2452848/4460 + 0/42152255 E 
 

 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
براي زمان هاي كمينه ي اوليه و ثانويه  O-Cمنحني :  3شكل

 ثانويه
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. منطبق مي كنيم o-cبر منحني  4مطابق شكل  درجه دو را تابع بهترين منحني در ادامه به روش كمترين مربعات، 
. آمده است 2ضرايب اين تابع در جدول 

 
 2ضرايب تابع درجه : 2جدول                 

 
 
 
 
 

 
ن آًًًًمنطبق بر  2به همراه تابع درجه  o-cمنحني : 4شكل                                                                                       

مي توان دوره تناوب جديد اين سيستم دوتايي و  [6] و روابط زير o-cمنحني  به كمك ضرايب تابع منطبق شده بر   
  . آهنگ تغييرات آن را بدست آورد

 (1) 
 

 )2 (
 

 (3) 
  

)4( 

 
 :را مي توان به صورت يك چند جمله اي نوشت    

 

(5) 
 

(6) 
 

تابع دوره باشد، در هر زماني كه كمينه گرفت را بدست مي        مداري، اگربه منظور به دست آوردن دوره تناوب  
درجه ي  n، 6در رابطه ي  .آوريم، دوره تناوب در آن زمان با دوره تناوب در زمان هاي قبل و بعد متفاوت مي باشد

مي باشند، بنابراين در  o- c منحنيمنطبق شده بر  2ها ضرايب تابع درجه  Cjاز آنجايي كه . چند جمله اي مي باشد
لازم به . دوره تناوب مرجع مي باشد كه از زيج خطي استخراج شده است Ple .تغيير مي كند 2از صفر تا j  ،6رابطه ي 

 ].1[دوره ي مربوط به كمينه ي اوليه ايست كه از مشاهدات رصدي بدست آمده است ɛذكر است كه 
7)( 0/42152313 ± 3/16 × 10-7 
 :زيج خطي جديد اين سيستم دوتايي به صورت زير اعلام مي گردد، ره تناوب محاسبه شدهتوجه به دوبا 

 

MIN (HJD) = 2456136/32651 ± 2/85 × 10-4  + ( 0/42152313 ± 3/16 × 10-7 ) E 

 :به دست مي آيد 7در نهايت آهنگ تغييرات دوره تناوب مطابق رابطه 

              
 (8) 

 

 ضرائب مقدار خطا
3/91 E -4 0/00348 C. 

2/66947 E -7 4/8129 E -7 C1 

3/8319 E -12 8/02811 E -12 C2 
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 :شود بامقدار     برابر مي 
1/767 × 10-11   (day/year)  ± /45213 × 10-11 = 3 Ṗ 

 .نسبت دادبا توجه به تماسي بودن سيستم، مي توان آهنگ تغيير دوره تناوب را به اثر انتقال جرم بين دو مؤلفه 

. محاسبه شده است ، ،    مؤلفه انتقال جرم بين دو ، آهنگ[6]  8 و با استفاده از رابطه فرض پايستاري جرم سيستم با
 :داريم] 7[      0/01 ± 0/48 =         و             ± 1/86 =يبا توجه به مقادير جرم مولفه ها

 
 )9 (
 

= -      =  1/76611902 × 10-11 ± 9/761519 × 10-12     (M⊙ /year)            

  .آورد وآهنگ انتقال جرم از مولفه ثانويه به اوليه مي باشدمولفه اوليه جرم بدست مي با توجه به مثبت بودن علامت    

در .نشان داده شده است 5در شكل  بر آن، تطبيق شده 2و مقادير تابع درجه  o-cتفاضل داده هاي  باقي مانده هاي
. قي مانده ها مورد بررسي گيردادامه پژوهش لازم است منحني با

 
 
 
 
 
 

 
 

بر حسب دوره  o-c باقيمانده هاي منحني: 5شكل                                         

 نتيجه گيري
 

كمينه هاي گرفت اوليه و ثانويه يكسان مي باشند، پس اين سيستم دوتايي  o-cرفتار تغييرات  3با توجه به شكل   
مي شود كه  جهبا دوره تناوب زيج خطي مبنا نتي دوتايياز مقايسه ي دوره تناوب جديد سيستم  .حركت اوجي ندارد

به دليل انتقال جرم پايستار از مؤلفه ي ثانويه به  افزايشمي باشد و اين  افزايشدوره تناوب سيستم دوتايي در حال 
 o-cمشاهده مي شود كه باقيمانده هاي منحني   5در شكل  .مؤلفه ي اوليه ي اين سيستم دوتايي صورت گرفته است

 .دليلي بر حضور جسم سوم باشد داراي فرم  سينوسي مي باشد كه 
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UW BOOTIS a semidetached eclipsing binary

Davood Manzoori,1 Sogand Deljoo1

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

In this research the wide band (400-700 nm) light curve analysis, along with spot modeling of the
Uw Boo system, was carried out using the PHOEBE program. Then absolute dimensions of the
system were determined. In addition times of minima data (”O-C curve”) were analyzed. Apart
from an almost parabolic variation in the general trend of O-C data, indicative of a secular decrease
in the orbital period with rate 0.0195 sec/yr, which was attributed to a mass transfer with the rate
∆m2 = −2.10 × 10−9M⊙yr−1; a sinusoidal variation with a period of 22.56 ± 1.32 yr, modulating
the orbital period, were found, which was attributed to a third body orbiting around the system. It
is notable that this is the first comprehensive study of the system.

I. INTRODUCTION

UW Bootis=BD+472134, period=1.00471 primary’s
spectral type F0 and that of secondary is not
known, Variability of the system was discovered by
Ceraski(1929), . Guthnick and Prager (1936) reported
that the light curve to be of W UMa type and Gaposchkin
(1939) gave a period of 1.0047152 based on photographic
minima. This system was classified as semidetached
eclipsing binary of spectral type F0 by khopolv (1985).
Srivastava & Kandpal (1987) reported the observations
primary minimum (only) in U, B, and V filters and
showed that that the primary is symmetrical and its
depth is 0m.66 in all the three filters. They also studied
the period variations of the system and concluded that
the period of the system is costant. No other information
is found about this system.

II. LIGHT CURVE SOLUTION AND SPOT

ANALYSIS

Over 5190 photometric data points of UW Boo system
were selected from Super WASP (Wide Angle Search for
Planets) project, which were collected between the years
2006-2008 in a broadband filter with a passband of 400 to
700 nm (for details see Butters et al. 2010). The present
work utilizes the PHOEBE (Physics Of Eclipsing Bina-
riEs) version 0.3a code (prsa and Zwitter 2005; Prsa et
al.2008), which is a photometric program based on the
Wilson-Devinney code (see Wilson-devviney 1971, Van
Ham and Wilson 2003)and produces corresponding pa-
rameters, as well as absolute dimensions. The following
ephemeris given by the Srivastava & Kandpal (1987)

TminI = 2442540.3525+ 1d.00471E (1)

was used to convert all the data to phase-magnitude sys-
tem. The PHOEBE version 0.3a program, was used to
obtain the solutions of the LC in semidetached mode.

The limb darkening coefficients X1andX2 were taken
from Van Hamme limb darkening tables.The gravity

darkening coefficients g1 & g2 and bolometric albedos A1
& A2, are set to the following constant values g1=1 (ap-
propriate for radiative atmosphere), g2=0.32 (appropri-
ate for convective envelope) and also A1=1 and A2=0.5
(the subscript 1, is used for primary, hotter and more
massive component and 2 for cooler and less massive
component).

Since no radial velocity data was available, a q search
was preformed in order to obtain an initial value for the
mass ratio. This search which consists of running the
program in semidetached mode by varying q for a set of
q values starting from 0.1 (e.g. 0.1, 0.2, 0.3 and so on)
and choosing the minimum residuals as initial value for
LC analysis. The best case (for q range) was between
0.30 - 0.4. After this, q value is treated as free parameter
for deriving the LC solutions.

Apart from the q, the mass ratio, the other parameters
Ω1,and Ω2, the linear functions of the surface potential
of primary and secondary , respectively, i, the orbital in-
clination, e, the orbital eccentricity, T1, T2, temperatures
of primary and secondary components respectively, and
L1, luminosity of the primary component, g1 were set
as free. The free parameters were adjusted sequentially
by trial and error method. The calculated parameters
along with the mean absolute dimensions are listed in
Table 1 and 3, respectively. While the normal points and
synthetic LC are illustrated in Fig. 1. All the parame-
ters with subscription ”⊙” refer to the relevant quantities
of the sun. The errors of parameters listed in Table 1,
are mean statistical errors. It was observed that the syn-
thetic LC could be best fitted to the observed data points
by assuming a rather large dark spots on the secondary,
the details of which are given in Table 2. The positions
of the spots on the component stars were specified and
denoted in Fig. 2.

III. ORBITAL PERIOD VARIATIONS OF UW

BOO

The O-
C data points were collected from different sources, i.e.,

1
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TABLE III. Spot parameters obtained through PHOEBE Programme for UW Boo components

Star Colat (Deg) Long (Deg) size(Deg) Temp. factor Sol Mode

2 38.50 137.50 14.45 0.70 Semidetached

TABLE I. The results obtained through light curve analy-
sis using PHOEBE program

Param V aluesfor −

semidetached sol.

i(Deg) 78.2±0.03
T1(K) 7980±8
T2(K) 4638±5
Ω1 3.300±.003
Ω2 2.556±0.255
q 0.0.340±0.001

( L1

L1+L2

) 0.939±0.02

( L2

L1+L2

) 0.061

r1(point) 0.3561
r1(pole) 0.3358
r1(side) 0.3450
r1(back) 0.3513
r2(point) 0.3747
r2(pole) 0.2697
r2(side) 0.3132
r2(back) 0.3132
e 0.010 ±0.006
X1 = X2 0.712

Data size
5497

Chi2 1.23

TABLE II. Absolute physical and orbital parameters, of
the UW Boo system obtained through LC analysis

Param Semidetached sol.

Period 1.00471(adopted)
A(R⊙) 5.61(adopted)
M1/M⊙ 1.757 ± 0.012
M2/M⊙ 0.597 ± 0.020
R1/R⊙ 1.945 ± 0.042
R2/R⊙ 1.612 ± 0.053
L1/L⊙ 6.646 ± 1.50
L2/L⊙ 2.395 ± 0.04
M1,bol 4.703
M2,bol 1.939

0.0 0.5 1.0

11.4

11.2

11.0

10.8

10.6

m
ag

Phase

FIG. 1. Synthetic light curve, (continuous curve) using
double contact mode of the PHOEBE program, and observed
light curve (filled squares) in V filter, fitted based on the cal-
culated parameters in Table 1 and spot parameters of Table
2 for UW Boo.

Web sites of AAVSO; Cracow Eclipsing Binaries Min-
ima Database (i.e. http://www.as.up.Krakow.pl/o-c/ )
mainly from (the updated) website of Czech Astronom-
ical Society, O-C webpage. Then using the ephemeris
given by equation 1 these O-C data were converted to
a common epoch, and plotted against the Epoch cycles
(E) in Fig. 3. The general trend of O-C values displayed
in Fig. 3 may be roughly fitted by an downward curved
parabola. The coefficients of which along with correla-
tion coefficients and statistical errors are given just in
upper portion of the Fig. Also the residuals between the
fitted parabola and O-C normal points are displayed in
the upper portion of the Fig. 4. Since the general trend
of residues indicate a wave like character, to carry on
further analysis, we plot them separately in Fig. 4, and
best described by the following Eq.

y = y0 + Asin(π
x − xc

w
) forA > 0 (2)

where, y0 = −0.4.41E − 4 d, A=0.0051 d, xc =
2497 cycle, and w = 4065 cycle, the period of P1 =
22.56± 1.32yr cycle.
Furthermore the residuals between the fitted sin curve
and the plotted points are quite scattered and display no
additional systematic (significant) variations.
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FIG. 2. Representation Roche geometry (upper panel) and

spotted regions (darker areas) on the surface of the secondary
component of UW Boo.

-2000 0 2000 4000 6000 8000 10000 12000 14000
-0.08

-0.06

-0.04

-0.02

0.00

0.02

0.04

0.06

0.08

O
-C

(d
ay

s)
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Equation y = Intercept + B1*x^1 + B2*x^2

Weight No Weighting

Residual Sum of Squares 0.01538

Adj. R-Square 0.22965
Value Standard Error

B
Intercept 0.00237 0.00141
B1 3.50249E-6 5.20727E-7
B2 -3.1096E-10 4.15783E-11

FIG. 3. Representation of the (O-C)residual values (filled
squares) and its description by an downward curved parabola
(continuous curve)for UW Boo.

IV. RESULTS AND DISCUSSION

Since the UW Boo system was defined as a semide-
tached type star by Kholpove (1985) and the appearence
of experimental points also displayed a typical Algol-like
LC, therefore, the attempt was made to obtain LC solu-
tion and fit in the semi detached mode of the PHOEBE
program. Visual inspections of the Fig. 1 reveal a rather
broad primary eclipse implying, a total eclipse, and the
orbital plane inclination close to 90◦. The depth dif-
ference between the primary and secondary eclipses in-
dicates a significant temperature difference between the
two components i.e. ∆T = T 1 − T 2 = 3342K. More-
over the configuration of the system obtained based on
the values of Table 1, by using the Binary Maker (BM3)
software, displayed in Fig. 2 shows that the primary is
completely inside of its Roche lobe while the secondary
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R
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Model Sine

Equation y=y0+A*sin(pi*(x-xc)/w)

Reduced Chi-Sqr 6.97413E-5
Adj. R-Square 0.16135

Value Standard Error

Regular Residual 
of Sheet1 B

y0 -4.412E-4 6.35973E-4
xc 2467.2669 308.44455
w 4094.6970 239.85873
A 0.0051 8.36261E-4

FIG. 4. The residuals between the observed (O-C) differ-
ences and the fitted parabola and their description by a sin
curve

is very near to its contact position.
One of the main characteristics of semidetached (Algol
type) binaries is mass transfer due to Roche lobe fill-
ing of late secondary component. Visual inspections of
the O-C data points plotted in Fig. 3, reveal that the
general trend of plotted points in the Fig. can be ap-
proximated by a rough downward parabola (i.e., the con-
tinuous curve), which indicates a secular increase in the
period with the rate (dP/dt = 0.0195 ± 0.0026sec/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 −2.10 × 10−9m⊙/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.

A. Causes of Cyclic Change In The Period

As stated in section 3, the quasi-periodic behavior of
the residuals between the observed O-C data and fitted
parabola (Fig. 3), suggests three possible causes for pe-
riod change, i.e., I)- Light time effect. and II)- Apsidal
motion. III)- Magnetic activity cycle.

I)- Light time effect- Despite detection of cyclic
changes in the period with modulation period of P2 =
22.56 ± 1.32yr.As pointed out in section 3, the presence
of a third body, is is less probably because of the scat-
tered O-C residual graph (see Figs. 3 & 4). II) Apsidal
motion: Tough apsidal motion can not be ruled out in
this system, but findings of this paper do not support
its presence, for apsidal motion, not only a strictly peri-
odic and eccentric orbit is required (which is not the case
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in this system), but also O-C residuals points for the
primary and secondary should be in complete antiphase
(see Manzoori & Ghozaliasl 2007). The eccentricity cal-
culated from the observed data is rather low, i.e., 0.01.
However, unfortunately due to lack of secondary eclipse
observations i.e. (O-C)2 residuals, the second test could
not be performed. III)Magnetic Activity Cycle Effect:
Considering just preceded discussion, the period 22.56
yr cycle, modulating the orbital period Therefore may
be attributed to magnetic activity cycle operating in this
system.

V. CONCLUSION

In conclusion we may accept the UW Boo as a semide-
tached binary, in which the secondary has filled its Roche
lobe and transferring mass to the more massive primary
with rate −2.10 × 10−9. Moreover a magnetic activity
cycle of 22.56 yr duration is affecting the orbital period
of the system.
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  تیلور-در ناپایداری رایلهتابش  میدان مغناطیسی ونقش بررسی 

  1مهدی، خواجوی 2 محسن، شادمهری 1آسیه، یعقوبی
 

  مشهد مشهد، فردوسی دانشگاه فیزیک، گروه 1

 گرگان گلستان، دانشگاه فیزیک، گروه  2
 چكیده

اختلالات خطی استفاده می کنند. زمانی که دامنه ی اختلالات تیلور معمولاً از شبیه سازیهای عددی و یا -برای بررسی ناپایداری رایله

تیلور در حضور تابش و میدان -کم است می توان از تحلیل خطی سود جست. در این تحقیق، به دنبال تحلیل خطی ناپایداری رایله
را  معادله ی پاشندگی  می کنیم. مغناطیسی هستیم. شاره ی پلاسمایی را یونیده فرض می کنیم، ولی از تاثیرات چندشاره ای صرفنظر

می  از آنجا که .. سپس آهنگ رشد اختلالات را به دست می آوریممحاسبه می کنیمسیستم از نظر نوری نازک باشد  تابش درحالتی که

 داد که واهیمنشان خ، یابدآهنگ رشد ناپایداری در طول موج های بزرگ اختلال کاهش می  حضور دارد، تابشدر سامانه ای که دانیم 
نتایج این تحقیق علاوه بر آن که زمینه . یدا کاهش می دهدشد ا در طول موج های کوچکر این سامانه آهنگ رشد میدان مغناطیسی 

فراهم می کند؛ به شناخت ما از محیط و سیستمهای اخترفیزیکی که چنین ناپایداری نقش دارد، را برای انجام شبیه سازیهای عددی 
 می کند.کمک 

 قدمهم
یکی از مباحث مهم در اخترفیزیک، شناخت نحوه ی شکل گیری ساختارهای مختلفی است که رصد می شوند. به   

[. یکی از این 1مطالعه و بررسی می کنند ] همین دلیل، اخترشناسان ناپایداری های مختلفی را در یک محیط پلاسمایی

در تماس با  عمودینیروی  یک محیط با چگالی ها ی مختلف تحت تاثیر زمانی اتفاق می افتد که دو هاناپایداری  این

[. نقش این ناپایداری در سیستمهای مختلف 1] ( می گویندRTتیلور)-که به آن ناپایداری رایله یکدیگر قرار گیرند

بر فراز صفحه  ابرهای گازی محیط میان ستاره ای ،برنواختری، اعماق غولهای سرخاخترفیزیکی، نظیر انبساط بقایای ا

همواره مورد بررسی قرار گرفته است  حباب اطراف قرص های برافزایشی ستاره های سنگینو ی کهکشانی 

از آن جا که عوامل مختلفی در سامانه ها وجود دارد که می تواند در آهنگ رشد سامانه تاثیر بگذارد،  .[2،4،3،2]

. هاستاز این  نمونه هاییتابش و میدان مغناطیسی . می دهندرار مورد بررسی قها ناپایداری  را در آن هااخترشناسان 

فشار تابشی بر گرانش فائق می آید و باعث تشکیل حباب های  ،در جریان تشکیل ستاره های سنگینبه عنوان مثال 

 مرز بین [7]است.درحضور تابش  RTتابشی در اطراف ستاره ی مرکزی شود. این حباب مستعد رشد ناپایداری 

 RTناپایداری ابرهای اطراف اختروش ها موارد دیگری هستند که  و همچنین و پوسته ی خنثی اش HIIیه ی ناح

با توجه به این که سیستمهایی مورد نظر، عموماً پلاسمایی هستند؛ میدان اما  .[6,7] درآن ها بررسی شده است تابشی

 سامانه آهنگ رشدباعث کاهش  میدانحضور انیم که می د ایفا می کند. در آن ها مهمینقش  می تواند مغناطیسی نیز

آهنگ  کاهشاثر تراکم پذیری در این ناپایداری موجب  ازطرفی. [10]می شودطول موج های کوچک  در ی کلاسیک

تراکم پذیری و میدان مغناطیسی را با این هدف که آستانه ی اثرات  1دیاز .[9]می شود رشد در طول موج های بزرگ

ه آهنگ رشد شدیدا کاهش می یابد ولی آستانه ی و به این نتیجه رسید ک افزودا پیدا کند، به ناپایداری رRT ناپایداری

وقتی که محیط  ،RT ناپایداری به بررسی نقش میدان مغناطیسی دردر این مطالعه ما . [8]ناپایداری تغییری نمی کند
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 RT ناپایداری تحلیل خطی ،این مقاله  دومقسمت در  است، می پردازیم. تحت تاثیر تابش )که از نظر نوری نازک(

کلاسیک )تراکم پذیر( را در حضور میدان مغناطیسی انجام می دهیم و در قسمت سوم تابش را وارد این سامانه ی 

 قسمت چهارم به ذکر نتایج می پردازیم. تراکم پذیر مغناطیده می کنیم و در نهایت در

 تراکم پذیر مغناطیده RTناپایداری تحلیل خطی 

با در نظرر  باید شاره را تراکم پذیر در نظر گرفت در این قسمت آن را RT ناپایداریتابش در اثر  برای در نظر گرفتن 

معادلات پایه ی مورد نیاز برای این حالت عبارت  به طور کامل برای یک مرز تحلیل می کنیم.گرفتن میدان مغناطیسی 

    ;است

      (1)                                                      

      (2) 

      (4) 

      (3) 

طرف مرز متفاوت باشد. و دمای دو  -zاست. فرض می کنیم میدان گرانش در جهت  سرعت صوت  csاینجا درکه 

همچنین میدان مغناطیسی را ثابت و مواز ی با سطح فرض می کنیم. با در نظر گرفتن شرایط اولیه ی مناسب، معادلات 

),,()()exp( صورتاختلال را به  ت تعادلی را مختل می کنیم، سپسحال xktztxz x   و در نظر می گیریم

 :اعمال می کنیمایط مرزی زیر را سپس شربه دست می آوریم.  رادسته معادلات اختلالی 

 . باید در همه ی قسمت های شاره ی بالا و پایین مرز محدود باشد، حتی در بینهایت سرعتالف(      

 .مرز برای دو شاره باید برابر باشددرب( مقدار جابجایی      

 باید روی مرز پیوسته باشد. ج( فشار کل     

 :به معادله ی پاشندگی بدون بعد زیر می رسیم پس از اعمال شرایط مرزی،

      (2) 

 که در آن:
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پارامترهای بدون بعد همچنین درآن از  .کرده ایمبرای شاره ی پایینی  1اندیس از برای شاره ی بالایی و 2اندیس که از

 .زیر استفاده شده است

      (6) 

که در اینجا
AV .معادله اگر در این .[8]معادله ی پاشندگی دیاز است مشابهمعادله پاشندگی  سرعت آلفن است 

و اگر در معادله ی بالا سرعت  [9] می رسیم حالت تراکم پذیر هیم به معادله پاشندگیبد رقرا را صفرمقدارهای 

 به تراکم نا پذیر بدهیم معادله ی پاشندگی حالت مغناطیده ی های صوت را قبل از بدون بعد سازی  به بینهایت میل

ی بالا را برای پارامتر های مختلف انجام می دهیم. نتایج آن درشکل  . بنابراین حل عددی معادله[01]دست می آید

که میدان مغناطیسی آهنگ رشد طول موج های کوتاه اختلال را  نتیجه می گیریماز این شکل ( رسم شده است. 1)

 کند.از طرفی آهنگ رشد ماکزیممی ظاهر می شود که می تواند زمان رشد سامانه راتعیین  ، شدیدا کاهش می دهد
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5,2( به ازای 5نمودار آهنگ رشد برحسب عددموج )در حالت بدون بعد( که  از حل عددی معادله ی ) : 1شكل    به دست

  .آمده است

 حال زمینه آماده است که تابش را وارد سامانه کنیم.

 یو میدان مغناطیس دان تابشیدر حضور می RTناپایداری تحلیل خطی 

ی پایه . معادلات بررسی می کنیم ،است از نظر نوری نازک آن در محیطی که تابش راپایداری یک مرز در این قسمت 

مانند معادلات قسمت قبل است، با این تفاوت که گرادیان فشار تابشی در معادله  لازم که تابش را وارد سامانه می کند

 ی پایستگی تکانه وارد می شود. داریم:

      (7)  

 در این معادله پارامتر گرانش موثر را به صورت زیر تعریف می کنیم.
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سپس با وارد کردن اختلال به  .کنیمکمیت های زمینه را کاملا توصیف می حد ادینگتون است. حال  Eکه در آن 

به معادله ی پاشندگی در نهایت  لالی را به دست می آوریم و پس از اعمال شرایط مرزی،دلات اختمعامعادلات پایه، 

 .بدون بعد زیر می رسیم

      (9) 

 که در آن:
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نشان می  Eقادیر مختلف مبرای  درحضور میدان مغناطیسی تابشی را RTخطوط آهنگ رشد ناپایداری  ،2درشکل 

بدون میدان را  تابشی RTناپایداری دهند. این خطوط در مقایسه با خط چین هایی قرار گرفته اند که آهنگ رشد 

در این نمودار خط و خط چین هایی که تابش یکسانی دارند با رنگ مشابه رسم شده اند. نمودار  نشان می دهند.

همانطور که دیده می شود، میدان مغناطیسی  به نمودار سمت چپ دارد. سمت راست میدان مغناطیسی بیشتری نسبت

 آن به آهنگ رشد سامانه را شدیدا کاهش می دهد. همچنین آهنگ رشد ماکزیممی برای آن پیدا می شود که اندازه ی

 تابش و میدان مغناطیسی وابسته است.
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به   (9) که از حل عددی معادله  )بدون بعد( ب عدد موج، بر حسدرحضور میدان مغناطیسی یتابش RT آهنگ رشد ناپایداری : 2شكل

5,2ازای   ی برایمقادیر مختلف و E  وβ به دست آمده است. 

  نتیجه گیری

 ردیم و دیدیم کهبررسی و تحلیل کتراکم پذیر در حالت  مغناطیده راتیلور -ناپایداری رایله ،قسمت اول این مقاله در

در  .در مقایسه با حالت کلاسیک شدیدا کاهش می یابد و هرچقدر میدان بیشتر باشد، این روند شدید تر می شود

به سامانه اضافه کردیم.  نتایج نشان می دهند که علاوه بر نتیجه ی قبل  را که از نظر نوری نازک بود  تابشیقسمت بعد 

ت نباشند، گرانش موثر سامانه کمتر می شود و آهنگ رشد کاهش می یابد. اگر تابش و میدان گرانش در یک جه

  کاهش آهنگ رشد بیشتر است.هرچقدر میدان مغناطیسی قوی تر باشد 
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