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OZET

iZOLE NOTRON YILDIZLARININ t-tsyg YAS UYUSMAZLIGI PROBLEMINE
BAGLI EVRIiMI

Pinar KUTUKCU

Fizik Anabilim Dali

Yiksek Lisans Tezi

Tez Danismani: Dog. Dr. Kutsal BOZKURT
Es Danisman: Dog. Dr. Askin ANKAY

izole nétron yildizlarinin manyetik alanlarinin dogasinin ve evriminin anlasilmasi igin
pek cok calisma yapilmistir. Clinkii bu derece blyik manyetik alanlari laboratuvar
ortaminda elde etmek mumkin degildir. Radyo pulsarlarinin manyetik alanlari 10™-
10" G mertebesinde, magnetarlarinki ise 10*-10" G mertebesindedir. Bu ylzden bu
kadar ylksek manyetik alanlarin fiziginin anlasiimasi 6zellikle astrofizik icin 6nemli bir
problemdir.Bu problemi sipernova kalintilarina fiziksel olarak bagli izole pulsarlari
inceleyerek tartistik. Pulsarlarin karakteristik yaslari ve fiziksel olarak bagli olduklar
sipernova kalintilarinin dlgllen yaslari arasinda ¢ok blytk fark olan bir grup izole X-
Isint ve/veya radyo pulsari inceledik. Ankay vd. tarafindan [8] yapilan daha dnceki bir
calismada 1E 1207.4-5209 gibi, evrimleri sirecinde baskin etki olarak B-bozunmasi
gosteren baska genc pulsarlar oldugu gosterilmistir. Radyo pulsarlara kiyasla bu tip
pulsarlarda manyetik dipol 1sima torku cok etkili degildir ve karakteristik bozunma
zamanlari yaklasik olarak 1000 yil mertebesindedir. Bu pulsarlar icin periyodun,
periyodun zamanla degisimine bagli grafiginde basit evrim ¢izgileri 6nerildi ve bu yeni
sinif nétron yildizlari icin olasi fiziksel yorumlar yapildi.

Anahtar Kelimeler: izole nétron yildizi, siipernova, siipernova kalintisi, yaz uyusmazhg

YILDIZ TEKNiK UNIVERSITESI FEN BiLIMLERi ENSTITUSU
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ABSTRACT

EVOLUTION OF ISOLATED NEUTRON STARS BASED ON THE t-tsyg AGE
DISCREPANCY PROBLEM

Pinar KUTUKCU

Department of Physics

MSc. Thesis

Advisor: Assoc. Prof. Dr. Kutsal BOZKURT
Co-Advisor: Assoc. Prof. Dr. Askin ANKAY

Many studies has been made on the nature and the evolution of magnetic fields of
isolated neutron stars while it is not possible to reach such high magnetic fields in
laboratories. Radio pulsars have magnetic fields on the order of magnitude 1010 G
while magnetars have higher magnetic fields on the order of magnitude 10**-10" G.
That is why it is an important question to find out the physics of such high magnetic
fields, especially in astrophysics.We discuss this problem in relation to isolated pulsars
which are physically connected to SNRs. We examine the evolution of a sample of
isolated X-ray and/or radio pulsars for which there are huge differences between the
characteristic pulsar ages and the measured supernova ages which they are physically
connected to. Based on a previous work by Ankay et al. [8] on the X-ray pulsar 1E
1207.4-5209 we show that there are some other young isolated X-ray pulsars which
show B-decay as the predominant effect throughout their evolution. As compared to
ordinary radio pulsars the magnetodipole radiation torques are not so effective for
such pulsars and the characteristic decay times are significantly shorter (about 3 orders
of magnitude). We propose simple evolutionary tracks and possible physical
interpretations for this new class of neutron stars.

Xii
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BOLUM 1

GIRIS

1.1 Literatiir Ozeti

Noétron vyildizlarl, nétronun kesfinden hemen sonra Landau tarafindan 1932 yilinda
ongorulmusse de, Landau bununla ilgili bir yayin yapmamistir. Daha sonra 1934 yilinda
Baade ve Zwicky tarafindan, 1966 yilinda ise Colgate ve White tarafindan bu cisimlerin
siipernova patlamalari sonucunda ortaya ciktiklari fikri ortaya atilmistir [1], [2]. N6tron
yildizlarinin kesfi ise bu teorilerden daha sonra, ancak 1968 yilinda Hewish ve grubu

tarafindan gerceklestirilmistir [3].

Notron yildizlarinin pulsar oldugu ve manyetik dipol 1sima ile enerji yayacagina iliskin
baginti ise, ilk olarak Pacini [4] tarafindan, 1967 yilinda kurulmustur. Guseinov ve
Zel'dovich ve onlardan bagimsiz olarak Hayakawa ve Matsouka 1964 yilinda, nétron
yildizlarinin  ikili sistemlerde madde aktarimi yoluyla X-igini yayinladiklarini

ongormuslerdir [5].

izole pulsarlarin polarizasyon analizlerinden Tauris ve Mancherster [6] 1998 yilinda
yayimlanan makalelerinde manyetik alanla dénme ekseni arasindaki ac¢inin oldukca
kiicik oldugunu ve bir kati a¢i icindeki (‘beamed’) ortalama i1simanin oraninin da %10
gibi kiclk bir deger aldigi sonucuna varmislardir. Bu gozlemsel sonucu nétron
yildizlarinin dénme eksenleri ile manyetik alan eksenleri arasindaki a¢inin pulsarlarin

evrimi boyunca azalmasina baglamaktadirlar.

Guseinov vd. [7] pek cok radyo pulsarin kinematik yaslarini karakteristik yaslari ile
karsilastirarak, B-bozunmasinin yaklasik olarak 3 milyon yil gibi karakteristik bir

bozunma siiresi (tq) oldugunu ve pulsarin karakteristik yasi ile gercek yasi arasindaki

1



uyusmazligl ortadan kaldirmak icin manyetik alanin 10-20 kat bozunmasi gerektigini

gostermislerdir.

Ankay vd. [8] 2007 yilinda radyo dalgaboyunda isima yapmayan X-isini pulsari 1E

1207.4-5209’un evrimini, yine B-bozunmasi modeli ile agiklamislardir.

1.2 Tezin Amaci

Notron yildizlari, yaklasik olarak 1-2 Gines kitlesinde, 10-12 km yarigaph, cogunlugu
notrondan olusan ve kitle ¢cekimine karsi kendilerini dejenere nétron gazinin basinci ile
dengede tutan cisimlerdir. Notron yildizlarinin evrendeki en yogun ve en blyik
manyetik alana sahip cisimler olusu, onlari biitiin diger gok cisimlerinden benzersiz
kilmaktadir. Bu buyuklukleri diinya lzerinde elde etmek miimkiin olmadigi igin nétron
yildizlarinin incelenmesi ancak gézlemsel verilerle ve teorik hesaplarla mimkindir. Bu
tezde izole nétron yildizlarinin evrimleri, karakteristik yas ve stipernova kalintisinin yasi

arasindaki farktan yola ¢ikilarak agiklanmaya calisiimistir.

1.3 Hipotez

izole nétron yildizlarinin karakteristik yaslari ile fiziksel olarak bagh olduklari siipernova
kalintilarinin yaslari arasindaki farki B-bozunmasi (‘B-decay’) ile aciklamaktir. B-
bozunmasi manyetik alanin blylkliginin ya da manyetik alan ekseni ile donme ekseni
arasindaki aginin azalmasini ifade etmektedir. Bu tezde yas farkinin, manyetik alanin
blydkligiunin degismesinden mi yoksa mayetik alanin dik beileseni ile donme ekseni

arasindaki acinin azalmasindan mi kaynakh oldugu incelenmistir.



BOLUM 2

NOTRON YILDIZLARI, SUPERNOVALAR VE SUPERNOVA KALINTILARI

Yildizlarin yakitlari bitince, baska bir ifadeyle, yildizlarin ¢ekirdegindeki ntkleer
reaksiyonlar sona erince, kompakt cisimler — beyaz cliceler, nétron yildizlari ve kara
delikler - meydana gelir. Blylk kuatleli yildizlar evrimlerinin sonunda slpernova
patlamasi gecirerek nétron yildizi veya kara delige donislir. Kompakt cisimleri normal
yildizlardan ayiran iki temel 6zellik vardir. ilki, kiitle cekimine karsi dengeyi termal
basincla degil dejenere gaz basinciyla saglamalaridir. Kompakt cisimleri normal
yildizlardan ayiran diger oOzellik ise boyutlarinin normal yildizlara gore daha kiguk

olusudur [1].

2.1 Notron Yildizlan

Noétron yildizlarinin evrendeki en yogun cisimler olusu, evrendeki en blyik manyetik
alanlara sahip oluslari ve siyah cisim isimasi yapiyor olmalari onlari benzersiz
kilmaktadir. Kara delikler i1sima yapmadiklari icin ve gozlemleri ancak cevrelerindeki
etki Uzerinden yapilabildigi icin notron yildizlari evrendeki en yogun cisimlerdir. Ayrica
bu 6zelliklere diinya Uzerinde ulasmak mimkin olmadigl icin nétron yildizlari Gizerine
yapilan calismalar énem tasimaktadir. Yogunluklari yaklasik olarak 10 g/cm?,
manyetik alanlari ise yaklasik olarak 10 G mertebesindedir. Bu blyukltkleri
laboratuvar ortaminda elde etmek mimkin olmadigi icin noétron vyildizlarinin
incelenmesi, bu kadar yogun ve yiksek manyetik alanli cisimlerin fiziginin anlasiimasi

icin gereklidir.



Notron yildizlart radyo dalgaboyunda deniz feneri gibi puls seklinde 1sima yaparlar.
Gozlenmeleri ancak pulslar gézlemcinin goris alanina girdiginde gerceklesebilir. Bu
ylzden gozlenmeleri ongorilmelerinden 30 vyl kadar sonra gerceklesmistir.
Ongériilmelerinden daha ge¢ gdézlenmelerinde radyo astronomideki gelismelerin ancak

gerceklesmesinin de etkisi vardir.

ilk olarak nétron yildizlarinin varligini, Chadwick’in 1932 yilinda nétronu kesfinden
hemen sonra, Landau 6ngdrmistir. Yildiz, cokiisten sonra, 10'*-10" gr/cm?® yogunluga
sahip, yaklasik olarak 10 km yaricapinda dev bir atomik cekirdege donismelidir. Daha
sonra 1934 yilinda (Chadwick'in nétronu kesfinden iki yil sonra) Baade ve Zwicky, beyaz
clcelerden daha yogun, nétrondan olusan cisimlerin varligini dngérmdislerdir. 1939
yilinda ise Oppenheimer ve Volkoff, nétron yildizlarinin yapisiyla ilgili ilk hesaplamalari
yapmis, notron yildizlari icin modeller gelistirmis ve maksimum ulasabilecekleri kitleyi
hesaplamislardir. Yine 1939 yilinda Chandrasekhar, dejenere ¢ekirdeklerin yeterince
ylksek yogunluklara ulastiklarinda, elektron ve protonlarin birleserek noétronlari
olusturacagini, bunun da kitle ¢cekim enerjinin baskin gelerek cekirdegin ¢okmesine
neden olacagini ve slipernova patlamalarinin kaynaginin bu oldugunu yazmistir. Bu
dislincenin sonucu olarak, Chandrasekhar beyaz ciicelerin ulasabilecekleri ve 1.4
Gunes kitlesine esit bir limit hesaplamistir [9]. Chandrasekhar’dan bagimsiz olarak
Landau da 1932 yilinda beyaz cicelerin belirli bir kitle sinir oldugunu gostermistir [2].
1934 yilinda Baade ve Zwicky ve 1966 yilinda ise Colgate ve White tarafindan bu
cisimlerin slipernova patlamalari sonucunda ortaya ciktigi fikri ortaya atilmistir. Baade
ve Zwicky, ilgili calismada normal yildizlarin stipernova patlamasi sonucu ¢ogunlukla
notrondan olusan notron yildizlarina dontiseceklerini ve bu yildizlarin yaricaplarinin ¢ok

kiictk, yogunluklarinin ise cok bliylk olacagini belirtmislerdir [1], [2].

Notron yildizlarinin ilk gozlemi 1968 yilinda Antony Hewish [3] ve grubu tarafindan
yapilmis ve Hewish 1974 yilinda bu goézlemden o6tiri Nobel fizik odalinid almistir.
Yapilan bu gozleme ragmen pulsarlarin (pulsar: pulsating star) aslinda noétron yildizi
oldugu gercegi bazi astrofizikciler tarafindan kabul gormemistir. Notron yildizlarinin
aslinda pulsar oldugu ilk olarak 1968 yilinda Gold tarafindan pulsar periyodunda disus
gozlemlendiginde acikliga kavusmustur [1]. Pacini 1967 vyilinda, pulsarlarin
gozlenmesinden hemen 6nce, hizla dénen ve 10210 G gibi yliksek manyetik alana
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sahip notron yildizlarinin manyetik dipol 1sima yoluyla 1sima yapacagina dair baglanti
kurmustur [4]. Guseinov ve Zel'dovich ve Hayakawa ve Matsouka 1964 yilinda
birbirlerinden bagimsiz olarak noétron vyildizlarinin ikili sistemlerde X-isini kaynagi

oldugu fikrini 6ne stirmuslerdir [5].

Pulsarlar, cok bilylk manyetik alana sahip, hizla donen notron yildizlaridir. Cok yliksek
manyetik alanlardan kaynakh oldugu anlasilan polarize 1sima yapmaktadirlar. Bu
manyetik alanin blytkltugu, ikili sistemlerdeki X-isini pulsarlari ile yapilan deneylerle
saptanmistir. 1976 yilinda balonla yapilan gézlemle, HER-X-1 pulsarinda elektronlarin
~5x10%* G blayukligiinde manyetik alanda hareketinden kaynakli sinkrotron 1si1ma
cgizgileri belirlenmistir. Dolayisiyla, yapilan bu ve bunun gibi gézlemler pulsarlarin

oldukga ylksek manyetik alana sahip olduklarini kanitlamaktadir.
Notron yildizlarinin manyetik alanlari ile ilgili ilk fikirler, yildizin blzilip nétron yildizina
doénismesi esnasinda manyetik alanin korunmasindan kaynakh oldugudur:

Bns = Bg (&)2 (2.1)

RTLS

Ana koldaki bir yildizin manyetik alani By = 10 — 100 G ve yarigapt R; = 3 — 10Rg =
(2—=7)x10' cm alinirsa 10° cm yarigapli bir nétron yildizinin manyetik alani
B, = 4x10'! — 5x10!3 G olarak hesaplanir. Bu sonug da gézlemlerle uyum igindedir

[10].

Pulsarlarin dénen notron yildizlari olduguna dair ilk dogrudan gézlemsel kanit pulsun
kendi icinde lineer polarizasyonun yoninin dizglin degisim gostermesiyle ortaya
¢ikmistir. Bu ilk kez, Vela pulsarinda, Radhakrishnan ve Cooke tarafindan 1969 yilinda
gozlenmistir. Bu gozlem, onlarin artik kabul géren ‘deniz feneri’ (‘polar cap model’)
modelini gelistirmelerini saglamistir. Bu modele goére, nétron yildizinin kutup
bolgelerinde yliksek manyetik alandan dolayi ivmelenen parcgaciklar, acik alan cizgileri
boyunca hareket etmeye zorlanacaklardir. Alan cizgileri kutuplardan uzaklasak sekilde
oldugu icin bu parcaciklar sinkrotron isimasi yapacaklardir. Eger parcaciklar relativistik
olmasaydi 1sima ‘beamed’ degil eliptik polarize olacakti. Ancak gozlemler isimanin
oldukga lineer polarize oldugunu goéstermektedir. Bu basit model sayesinde dénen

manyetize notron yildizlarinin varhigl, yayinlanan radyo isimasinin, kutba c¢ok yakin



bolgeden geldigi ve gozlemlenen isimanin relativistik parcaciklardan kaynakh

sinkrotron 1sima oldugu agiga kavusmustur [9].

X-1sini pulsarlarinda ise i1sima termal isimadir. Bir kati aci icinde (‘beamed’) 1sima hala
arastirilmaktadir. Ayrica ¢ok ylksek i1sima gicil igin (10*-10* erg/s) manyetik alan
tarafindan beamed i1sima olusturulmaz (Basko, Syunyaev 1976) [2]. Guseinov vd. [11]
X-1sini mekanizmasini agiklarken, elektrik alan siddetinin (‘intensity’) notron yildizinin
yluzeyinde yikli pargaciklari soktuglini ve pargaciklari ivmelendirdigi sonucuna

varmiglardir. Pargaciklar 6zellikle manyetik dipol 1sima alaninda ivmelenmektedir.

2.1.1 Nétron Yildizlarinin i Yapisi

Kitlesi Glnes kitlesine esit bir nétron yildizinin yaricapt 10-16 km kadardir. Dis sert
kabuk 1-7 km kalinligindadir ve yogunlugu ice dogru 10° g/cm3 ten 10*° g/cm3 e kadar
artmaktadir. Bu katman kristal yapidadir. i¢ kisma dogru kristal yapidan sivi faza dogru
gecis gézlenir. i¢ kisimlara dogru yogunluk daha da artar ancak niikleer yogunlugun
Ustline gikildikga i¢ kisimlardaki maddenin ne oldugu konusu kesin degildir. Cesitli hal
denklemleri (EOS) (OV, Pion condensate, Reid’s equation, BBP, Bethe-Johnson
equation, Three-nucleon interaction, Tensor interaction approximation, Mean field

approximation, RMF) mevcuttur [1], [2].

Bu denklemlerden BBP hal denklemi, maddenin elektron, serbest noétron ve
cekirdekten olustugu parip-Pnuc YOgunluklari arasindaki hal denklemidir. Ust sinira
yaklastikca yogunluk arttigl icin baglanma enerjisi azalacagindan ortamda cekirdek

bulunmayacaktir. Bu model ¢ekirdek icin sivi damlasi modelini temel almistir [1].

Daha i¢ kisimlarin stper akiskan (sliper iletken) maddeden olustugu fikri ilk olarak
Migdal tarafindan 1959 vyilinda 6ne slrilmustir. Bu yapinin varhgl gozlemlerle
ispatlandigl gibi, Tsakadze ve Tsakadze tarafindan 1975 yilinda deneysel olarak da

kanitlanmistir [2].
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Sekil 2. 1 Reid ve TNI hal denklemlerine gore notron yildizi i¢ yapisi [1].

Bir nétron yildizi katmanlari yogunluga gore su sekilde tanimlanabilir:
1. Yizey (p < 10° g/cm3): Sicaklik ve yuzeydeki manyetik alanin hal denklemini

etkiledigi bolgedir.

2. Dis kabuk ( 10° g/cm? < p < 4.3x10! g/cm?): Coulomb kristali ve relativistik

dejenere elektron gazinin beraber bulundugu kati fazdaki bolgedir.

3. ic kabuk ( 4.3x10' g/cm3 < p < (2-2.4)x10™ g/cm?): Super akiskan nétron
gazi ve elektron gazl ile beraber nétronca zengin cekirdeklerin olusturdugu kristal

yapidan olusan boélgedir.

4. N6tron sivisi ((2-2.4)x10™ g/cm3 <p<pcore): Temel olarak stper akiskan
notronlardan, az miktarda ise siper akiskan protonlardan ve normal elektronlardan

olusan bolgedir.

5. Cekirdek (p > pcore ): Pion vyogusmasina, notron katisi bulunup
bulunmamasina, kuark maddenin ya da notron sivisindan fiziksel olarak farkli baska bir

fazin olabilecegi ancak tam olarak ne oldugu hentiz bilinmeyen bdlgedir [1].

No6tron yildizlarinin kiitle ve yaricaplari teorik olarak hesaplanirken hal denkleminden
faydalanilir. Nétron yildizlarina ait belirgin bir hal denklemi olmadigi icin teorik
hesaplarla elde edilen sonuglar farkhlik gostermektedir. Hal denklemine goére bir
notron yildizinin  alabilecegi maksimum kitle degeri 0.7Me<Mmax<~3Mgp

arahigindadir. Ancak ikili sitemlerin gozlemlerinden ~%4 gibi bir hata pay: ile kitle
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hesabi yapilabilmektedir [2]. Bazi hal denklemlerine gére bir nétron yildizinin sahip

olabilecegi maksimum kiitle Cizelge 2.1 de gosterilmistir.

Cizelge 2.1 Bazi hal denklemlerine gore bir ndtron yildizinin maksimum kitlesi [1].

Hal Denklemi Maksimum Kiitle (Mg)
Pion condensate 1.5
Reid 1.6
Bethe-Johnson 1.9
Three-nucleon interaction 2.0
Tensor interaction 2.0
Mean field 2.7

Notron yildizlarinin alabilecegi en kiglk kitle Chandrasekhar limitine esit gibi goriinse
de bu dogru degildir. Tamamen dejenere c¢ekirdegin c¢oktliikten sonra en az
Chandrasekhar limitine esit kitleye sahip olacagl disinilse de, uzak bir gozlemci
tarafindan oOlcilen kiitle gravitasyonel kitle etkisinden (‘gravitational mass defect’)
dolay! daha kiiglik olacaktir [2]. Tagieva vd. [12] ikili sistemlerdeki n6tron yildizlarinin
kitlelerini istatistiksel olarak incelemislerdir. Ele aldiklari o6rneklerdeki kitlesi
hesaplanmis notron yildizlarinin katleleri 1.09-1.54 Mg araligindadir. Ayrica Large
Magellenic Cloud’ da yer alan SN 1987A siipernova kalintisinin nétron yildizinin nikelin
demire bozunumuyla kiitle attigi gozlenmistir. Bu da nétron yildizlarinin kitlesinin 1

Gunes kitlesinin bile altina inebilecegini gostermektedir [13].

2.1.2 izole Nétron Yildizlarinin Olusumu

Kitlesi 7-8 Gines kitlesinden blyik ya da bu civardaki yildizlar [14] slipernova
patlamasi gecirerek émirlerini sonlandirirlar. Bir yildizda nikleer reaksiyonlar yaklasik
olarak 10’ K sicakliginda hidrojen yakilmasiyla baslar. Daha sonra sicaklik gittikce artar

ve sirasiyla helyum, karbon, neon, oksijen ve silikon yakilmasiyla devam eder. Helyum



flizyonu gerceklesirken etrafinda hidrojen yakilan kabuk meydana gelir. Helyum
tikendikten sonra, cekirdegin sicakligi karbon ve oksijen flizyonu icin elverisli hale gelir
ve cekirdegin etrafinda helyum yakilan kabuk olusur. Daha agir elementler olustukca

cekirdek etrafinda daha fazla katman meydana gelir.

H kabuk

He kabuk

Me kabuk C kabuk

0 kabuk

Fe

Sekil 2.2 Blyuk kitleli yildizlarda elementlerin olusumu

Demir grubu elementler periyodik cetvelde en kararlh elementlerdir. Bu grup
elementlerin baglanma enerjisi ¢cok yiiksek oldugu icin daha agir elementler olusamaz.
Bu ylzden cekirdek bizilmeye baslar. Bu ¢okis dejenere elektron gazi tarafindan
dengelenir. Ancak cekirdegin kitlesi 1.4 M@ Chandrasekhar limitine ulastiginda,
dejenere elektron gazi artik dengeyi saglayamaz ve cekirdek ¢okusli (‘core-collapse’)

siipernova patlamasi gerceklesir.

Demir grubu elemntlerin olusumundan sonra c¢ekirdek biiziilmeye devam eder ve
sicaklik gittikce artar. Endotermik bir reaksiyon olan foto parcalanma
(‘photodisintegration’) gerceklesmeye baslar. Foto parcalanma esnasinda kinetik eneriji

atomun bélinmesi icin kullanilir. Termal fotonlar Fe>® cekirdegini
Fe>¢ +y — 13He* + 4n (2.2)
seklinde pargalar. Gittikge yiikselen gekirdekteki sicakliktan (~10'°K) dolayi He*

y+ He* - 2p+2n (2.3)



seklinde bozunur.

Demir ¢ekirdegin proton ve noétrona doniismesi esnasinda sogurulan enerji yaklasik
olarak 1.4x10" J dur. Bu enerji Giines’in 10° yilda yaydigi isima enerjisi kadardir. Bu
kadar yiksek enerji, yildiz cekirdeginin kontrolsiiz bir sekilde ¢okmesine neden

olmaktadir ve cekirdek ¢okisli slipernova patlamasi meydana gelmektedir [15], [16].

Mutlak sifir sicakligindaki elektron gazi tamamen dejenere Fermi gazidir. Boyle bir
gazda, elektronlar, gazin toplam enerjisinin alabilecegi en diisiik degeri alacak sekilde,
sifirdan baslayarak ¢esitli kuantum durumlarinda yer alirlar. Pauli disarlama ilkesine
gore bir elektron ancak bir kuantum durumunda bulunabilir. Bundan dolayi elektronlar,
sifirdan elektron yogunluguna bagh olan bir maksimum degere kadar tim seviyeleri

dolduracaktir.

Elektronlar enerji seviyelerini sifirdan p=pr momentum limitine kadar doldururlar. Bu

seviyelerdeki toplam elektron sayisi

_ V. (PF_ o, _ VPP
N=—=/ p’dp= (2.4)

31m2h3

olarak verilir ve Fermi momentumu ya da limit momentum degeri

Pr = (37T2)1/3(N/V)1/3h (2.5)

ve Fermi enerjisi
2 2
£ = PF/Zm = (3n2)"/s (h2/2m> M) /s (2.6)

seklindedir. Fermi dagilim fonksiyonu

n, = —n (2.7)

T->0 limitinde bu dagilm basamak fonksiyonuna donusur. e<u igin 1’ e ve e>p igin sifira

esittir. Burada p kimyasal potansiyeldir.
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Sekil 2.3 Basamak potansiyeli
Gazin hal denklemi
2/ 5/
_ (37%) P n2 (N\/3
P= 5 m(V) (2.8)

olarak verilir.

Bu denklemden mutlak sifirdaki Fermi gazinin basincinin yogunlugun 5/3’lncl

kuvvetiyle orantili oldugu gorilebilir [17].

Serbest nétronlarin yari dGmri aslinda ~15 dakikadir. Bir nétron beta bozunmasiyla bir

proton bir elektron ve bir anti-nétrinoya bozunur.

nop+te +9, (2.9)
pr Fermi momentumu olmak Gzere Fermi enerjisi

Ep = (pic® + m§c4)1/2 (2.10)
olarak ifade edilir.

Denklem (2.9)'a gore elektronlarin kinetik enerjisi (2.10) yardimiyla

myc® + mec® + K, + K, + Ky, = myc® + K, (2.11)

K, = K, olursa
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(my —m,)c? + K, + Ky, = 1.3MeV —m,c? ~ 0.8MeV ~ K, (2.12)
olarak bulunur.

Elektronlarin Fermi enerjileri 0.8 MeV dir ve bu enerjinin Ustlinde bitln seviyeler dolu
olacagindan elektronlarin dolduracak yeri olmayacaktir. Béyle bir durumda elektronlar
protonlar tarafindan yakalanacak ve ters beta bozunmasi ile nétron olusumu

gerceklesecektir. Bu slire¢ nétranlasma (‘neutronization’) olarak da adlandiriimaktadir.
e +p-on+i, (2.13)

Bu sliregte elektronlari yakalayan protonlar serbest halde olmamalarina ragmen ters
beta bozunmasi (n6tronlasma) siireci gerceklesebilmektedir. Boylece notronca zengin
cekirdekler olusmaktadir. Bu slire¢ demir ¢ekirdegin yogunlugunun 1.1x10% kg/m3 e

ulasmasiyla baslar ve yogunlugun 10 kg/m? ti asmasiyla hiz kazanr.

Noétronlasma siirecinde ortaya ¢ikan noétrinolar maddeyle zayif sekilde etkilesirler ve
dejenere elektron gazinin basincinin azalmasina yol agarlar. Yildizin ¢okmesinde
gerceklesen ikinci olaydir (n6tronlasma - ilki foto bozunma) ve yildiz dejenere elektron

gaz basincinin ortadan kalkmasiyla ¢ekirdek ¢okiisli stipernova patlamasi gecirir [15].

Noétron yildizlari ile stipernova kalintilarinin ayni patlama sonucu olusup olusmadigini

anlamak igin ¢esitli kriterler vardir:

Bir n6tron yildizi katmanlari yogunluga gore su sekilde tanimlanabilir:

1. Notron vyildizinin  stipernova kalintisinin  geometrik merkezine gore
pozisyonu (B parametresi).

2. No6tron yildizinin bulundugu ortamla etkilesimine iliskin kanit (6rnegin bow
shock: notron yildizi ortamda lokal ses hizindan daha hizli ilerlemesiyle goézlenir, PWN

olusumu).

3. Noétron yildizinin NHI degerinin slipernova kalintisininki ile karsilastirilarak

hata paylarindan ayni uzaklikta olup olmadiklarinin anlasilmasi.

Bu kriterler igerisinde en gegerli olani nétron yildizinin pozisyonun sipernova

kalintisinin geometrik merkezine olan uzakhginin (B) belirlenmesidir. Ozellikle AXP ve
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SGR’ler ender cisimler olduklari icin sans eseri bir sonu¢ bulma olasiligi cok azdir. Diger
kriterlere iliskin veriler genellikle yetersizdir ve glvenilir degildir. Her ne kadar ilk kriter
en uygun olani olsa da diger kriterleri de belirsizlikleri de hesaba katarak géz onilinde

bulundurmak gerekir [18].

Bunlarin disinda, ‘proper motion’ dlgiimleri de SNR-n6tron yildizi iligkisinin varligi igin

kanit olusturmaktadir [19].

2.1.3 izole No6tron Yildizi Tiirleri

Gunlmuzde pek cok izole notron yildizi tipi bilinmektedir. Bu siniflandirmalar nétron
yildizlarinin  fiziksel 6zelliklerine ve bulunduklari ortama goéredir. Bunlar, radyo
pulsarlari (PSR), DRQNS, DITNS ve magnetarlar (AXP ve SGR’ ler) dir. No6tron yildizlari,
ikili sistemlerde X-1sin1 pulsarlari olarak ve cesitli baska sekillerde (burster, transient X-
ray Source, QPO) de gozlenmektedir. AXP ve SGR bugline kadar ikili sistemlerde
gozlenmemislerdir. AXP ve SGR’lerin y-isini patlamasi yapmalari onlari diger nétron
yildizlarindan ayiran en énemli 6zellikleridir. Tim nétron yildizlart 7 — 8 Mg kutleli
yildizlarin Tip lb, Ic ve Il slipernova patlamasi ile dogar. Patlamayla birlikte n6tron

yildiziyla birlikte stipernova kalintisi da ortaya ¢ikar. [10].

Radyo pulsarlar (PSR’ler), en ¢ok bulunan izole nétron yildizi tiriadir. En ¢ok bilinen
radyo pulsari Yengec¢ Nebulasi’ ndaki Yengec (J0534+2200) Pulsari’dir. PSR’ler manyetik
dipol 1sima yapmaktadirlar. Pulsarlarin hepsinin manyetik dipol i1sima yapmasi beklenir
ancak bunda iki tane secim etkisi séz konusudur. ilki 1sima giliciiniin saylya gore
dagiliminin kiicik olmasidir. Diger bir deyisle pulsarlarin ¢ogu soniktiir ve detektor
tarafindan yakalanamamaktadirlar. Diger secim etkisi ise bir kati aci icindeki (‘beamed’)

Isimanin gézlemcinin goris alanindan gecmemesidir.

DRQNS'ler slipernova kalintilarina baghdir. Radyo dalgaboyunda hi¢ gbzlenmemislerdir.
Sadece X-isininda gozlenmislerdir ancak yaptiklari X-isimasi da oldukg¢a sonuktir.
Bunda yukarida bahsedilen iki secim etkisinin yani sira mikrodalga arka alan isimasinin
ve bu pulsarlarin sinkrotron 1sima Uretemiyor olabilmelerinin de etkisi olabilir. Bazi
arastirmcilar tarafindan CCO olarak adlandirilsalar da bu yanls bir adlandirmadir.

GClnku tam olarak SNR merkezinde bulunmamaktadirlar. Bu tip izole nétron yildizlarina

13



en glzel 6rnek Cas A SNR’sindeki nétron yildizidir. Bu nétron yildizinin hizli bir sekilde
sicakhginin azaldigi gézlemistir ve bunu agiklamak igin gesitli calismalar yapllmaktadlrl.
No6tron yildizi her ne kadar Chandra X-isini teleskobu ile gbzlenmis olsa da hentiz puls

gozlenememistir [23].

DITNS’lerin ise periyotlari blylktir (¢linki oldukca yasl pulsarlardir) (P>5 s) ve bir
sipernova kalintisina bagli olmayan izole nétron yildizlaridir [24]. DITNS’ler sadece
termal 1sima yapmaktadirlar. Yaslari 10°-10° yil araligindadir. Bu notron yildizi tiirlerinin
SNR’leri dagilmis oldugu icin yaslari 10° yildan kiciik olamaz. P — P diagraminda
magnetarlarla ayni bolgede yer almaktadirlar. Ayrica manyetik alanlar ¢ok yiliksek
olmadigi icin sinkrotron isimayi 6lcllebilecek sekilde Gretmemektedirler. 2001 yilinda 7
tane kesfedildiginden beri sayilari degismemistir. Ozellkikle F. Haberl tarafindan
arastirilan ve ‘Magnificent 7’ olarak adlandirlan nétron yildizlaridir. ROSAT tarafindan
kesfedilmislerdir ve en karakteristik ozellikleri termal X-isini spektrumlarndir. 5
tanesinin periyodu 3.4 s ile 11.4 s arasindadir. Bir tanesinin periyodu heniz
Olclilememistir ve digeri icinse <1.3 s gibi bir alt deger verilmektedir [25].

Magnetarlar (AXP ve SGR’ler), manyetik alanlari ortalama pulsarlara gore oldukca
buyik (~10*-10" G) nétron yildizlaridir. Hem termal hem de sinkrotron isima
yapmaktadirlar. Bu tezde de yer alan J1846-0258 muhtemelen magnetarlarin bebeklik
halini temsil etmektedir.

AXP ve SGR'ler arasindaki en blyuk fark SGR’lerin gama-isini patlamalari yapmalaridir.
Bu cisimleri ilging yapan en 6nemli 6zellik, X-isini 1sima glglerinin déonme kinetik
enerjilerindeki kayiptan 10-1000 kat fazla olmasidir. Bu cisimler radyo frekansinda
Isima yapmazlar. AXP ve SGR’lerin 6zelliklerini agiklayan iki model vardir. ilki magnetar
modelidir. Bu model Thompson ve Duncan tarafindan (1995) 6ne sirilmustiir. Bu
modele gore AXP ve SGR ler ylzey manyetik alanlari 10**-10" G olan dénen izole
notron vyildizlaridir ve 1sima giglerini (‘luminosity’) manyetik alanin bozunmasindan
alirlar.  Magnetar modeline gére AXP ve SGRlerin manyetik alanlari 10%-10° yilda
bozunur. Diger modele gore ise AXP ve SGRlerin X-isininda i1sima gliclerinin kaynagi

notron yildizini olusturan siipernova patlamasindan kalan diskten bahsedilmektedir

! Daha fazla bilgi icin: [20], [21], [22].
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ancak simdiye kadar nétron yildizlarinda boéyle bir disk gozlenmemistir [26], [27]. Bu
calismada yer alan 1E1841-045 ve 1E2301+5852 AXP’leri bu sinifa 6rnektir.

AXP ve SGR’ler oldukca uzak cisimler olduklari icin cok glivenilir gozlem sonuglari almak
mimkin olamamaktadir. Bu, cisimlerin muhtemelen bagli bulunduklari siipernova
kalintilari igin de gegerlidir. Bu ylizden AXP ve SGR’lerin &zelliklerinin de daha iyi
anlasilmasi i¢in geng¢ notron vyildizlari ve sonik X-isini cismi olarak goézlenen

DRQNS’lerden elde edilecek veriler onemlidir [26].

2.1.4 P — P Diyagrami

Pulsarlarin, periyot ve periyotlarinin zamanla degisimini gdsteren, logaritmik 6lcekte
hazirlanmis diyagramdir. Grafikte (g tiir sabit ¢izgi bunlunur. Bunlar: B; sabit manyetik
alan gizgileri (ylizey manyetik dipol alanin dik bilesenleridir), E; donme kinetik enerjisini
zamanla degisimini gosteren cizgiler ve T, pulsarlarin yasini gésteren cizgiler. Radyo
pulsarlarin diyagramin en ust sol tarafinda dogduklar distinilmektedir. Magnetarlar
ve DRQNS’ler ise en sag tarafta yer almaktadirlar ¢linkl periyotlari oldukca blyuktir.
Notron yildizlarinin diyagramda izleyecekleri yol nétron yildizinin tirine gore farklihk
gostermektedir. Ancak ilk dogduklari andan itibaren genel olarak soldan saga dogru
hareket ettikleri soylenebilir. Frenleme indeksinin 3 olmasi durumunda (yalnizca
manyetik dipol 1sima yapmalari durumunda) B ¢izgilerine paralel bir yol izleyeceklerdir.
Ancak frenleme indeksi pulsarlarin evrimi boyunca degisiklik gostermektedir.
Magnetarlar ise aktif ve pasif fazlardan gegcmektedirler [28]. Aktif fazda disariya plazma
atmakta ve periyotlarinin zamanla degisimi artmaktadir. Bu da diyagramda asagi-yukari

hareket etmeleri anlamina gelmektedir.
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Sekil 2.4 Ornek P — P diyagrami

2.1.5 Dagilim Olgiisii (“The Dispersion Measure”)

izole pulsarlarin uzakliklari dogrudan yalnizca dagilim 8lciisii ile belirlenebilir. Farkl
frekanslardaki pulslarin gézlemciye ulasma sireleri farklidir. Duslk frekansli pulslar
yuksek frekansli pulslara gore daha gec ulasirlar. Bu gecikme, ilk gbzlem esnasinda da
fark edilmis ve sinyalin yildizlararasi ortamda dagilimina goére dogru bir sekilde
hesaplanmistir [9]. Dagilim 6lglsinl kullanmak igin cismin yaptigl isimanin hem puls
seklinde hem de radyo dalgaboyunda olmasi gerekir. Frekansin disik olmasi gecen
suresinin olclilmesine olanak sagladigindan - ¢linki daha fazla yavaslayacaktir - radyo
frekansinda dagilim 6lglst hesaplanabilmektedir. Pulsarlar da radyo 1simasi yaptiklari
icin uzakhklari en iyi dagilim 6l¢lsiu ile hesaplanmaktadir. Dagilim ol¢lisi genellikle

pc/cm3 cinsinden verilir ve

DM = [ n.dl = (n,)L (2.14)

seklinde ifade edilir. Burada L dedektér ve kaynak arasindaki uzaklik, n, serbest
elektron yogunlugu, [ ise gozlem yapilan dogrultudaki yoldur. Elektromanyetik dalgalar
iletken vyildizlararasi ortamda (HIl bdlgeleri, slipernova kalintilari gibi bolgelerde)
dagilirlar. Pulsardan gelen w frekansh fotonla etkilesen plazmadaki elektron asagidaki

gibi ivmelenir;

myX = —eE (2.15)
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Burada E, elektronu hizlandiran fotonun elektrik alanidir ve

E = E et (2.16)

olarak verilir. Buradan

e

X=— (2.17)
olur ve ortamin polarizasyonu
_ _ nee?
P = ne(—e)x = Tt (218)
olarak bulunur. Ayrica polarizasyon
p=2L (2.19)
4T
ile verilir. Burada € dilektrik sabitidir ve
W
e=1— = (2.20)
ye esittir. Burada wy, plazma frekansidir ve
4 2
wg = % (2.21)
dir.
Dalga sayisi k olan bir elektromanyetik dalga icin faz hizi;
w c
Vph =% =72 (2.22)

dir. Burada Ve =n kiricllik indisidir. (2.20) denklemini (2.22) denkleminde yerine

yazarsak

w? =w} + k*c? (2.23)

elde edilir. Burada dalganin yayilmasi icin (kc carpiminin sanal olmamasi igin) w? > Wﬁ

olmalidir.

Grup hizi w? > wy igin
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(== (1-0)" ~e(1- ) 220

ve w frekansli pulsun ulagsma siresi (2.14) denklemi kullanilarak

Ldl _ 1 (L b L , 2me?
taw) = [[ = =3[ (1+ L) dl =2+ DM (2.25)

2
Ug cw

olarak elde edilir. Son olarak

Atg 1
Tt o —DM (2.26)

Aw

iliskisi kurulabilir [1]. (2.26) denkleminin sol tarafi olgimle bulunmaktadir. Gelen
dalganin frekansi w, ne kadar bliylikse ya da dalgaboyu ne kadar kiiclikse gézlemciye
ulasma suresi o kadar cabuk olacaktir. Dagilim oOlglsiniin radyo frekansinda
hesaplanmasinin sebebi de budur. w ne kadar artarsa, t o kadar kigulecegi icin 6lgim
yapmak zorlasacaktir. Ayrica gelen isinin puls seklinde olmasi gerekmektedir. Bunun
sebebi, gelen iki sinyalin senkronize olup olmadigini kaydetmektir. Pulsarlar icin gelen
sinyaller senkronize degildir baska bir ifadeyle, farkli zamanlarda go6zlemciye
ulasmaktadirlar, dolayisiyla bu yontem radyo pulsarlarin uzakliklarinin belirlenmesi icin
en uygun yontemdir. Bu yontemdeki tek zorluk, elektron yogunlugunun yildizlar arasi
ortamda homojen bir dagilim gostermeyisidir. Bakis dogrultumuzda HIl bdlgelerinin ve

SNR larin dagilimi nedir ve ne kadar biylktirler bunu belirlemek oldukca zordur [29].

2.1.6 Pulsarlar icin Manyetik Dipol Modeli

Manyetik dipol modeli, pulsarlarin dénme kinetik enerjisini nasil 1sima enerjisine
donustirdagind aciklar. Dipol 1sima icin 1s1ima glicli [30];

1
3c3 180c¢5

e 2 ..
Dy + ;mz (2.27)
olarak verilir. Toplam isima (¢ bagimsiz bolimden olusur. Bunlar sirasiyla dipol,

kuadropol ve manyetik dipol isimalardir.

Bu modele gore pulsar boslukta Q agisal hiziyla donmektedir. Manyetik dipol momenti
m ise donme ekseni ile a agisi yapmaktadir. By kutuplardaki manyetik alan siddeti, Rqg

notron yildizinin yarigapi olmak Gzere manyetik dipol momentin biyakIGgi
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m| = 2% (2.28)

olarak verilir. Boyle bir sistemde manyetik moment zamanla degismektedir ve 1s1ima
glcli manyetik dipol 1sima glicliine esittir. Notron yildizlari nétr oldugu icin 1sima gici

yalnizca manyetik dipol isimadan gelir. Isima glicu

= 2 |72 (2.29)

L=E= 3¢3

dir. Dipol manyetik moment ise

m= %BORO(e” cosa + e, sinacosQt+ e’ sinasin Qt) (2.30)

ile verilir. Burada e, dénme eksenine paralel, e, ve e ise e;'ye dik birim vektérlerdir
[1]. Isima olabilmesi icin manyetik dipol momentin donme ekseni ile bir agi yapmasi

gerekir (a).

Dénme Ekseni
]

‘Beamed'
Isima

Nétron
Yildizi

Manyetik Alan
Cizgileri

Sekil 2.5 Manyetik dipol 1sima

Manyetik dipol momentin zamana goére birinci ve ikinci tlrevleri alindiginda

m= %BOROQ(—el sinasin Qt + e sinacos Qt) (2.31)
m= —%BOROQZ sina (e, cosQt + e sin Qt) (2.32)

elde edilir. (2.32) ifadesindeki vektoriin blyakligu
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|| = \/% BZR3 0% sin? a (cos?Qt + sin®Qt) (2.33)

|| = %BOROQZ sina (2.34)

olarak bulunur. (2.34) ifadesi karesi alinip (2.29) denkleminde yerine yazilirsa pulsarlar
icin manyetik dipol 1s1ma glicii

B2R2Q*sin%a

E= — (2.35)

olarak elde edilir. E < 0 olmasi pulsarin yavasladigini gdstermektedir.

2.1.7 Frenleme indeksi

Yavaglayan ivmeli bir hareket igin Us yasasi (‘power law’)

) = % = —(sabit)Q™ (2.36)

olarak ifade edilir. Burada n frenleme indeksidir ve manyetik dipol modelinde n=3 tir.
Notron yildizinin donme kinetik enerjisi

E= %mz (2.37)

dir. Burada I eylemsizlik momentidir. Buradan
E =100 (2.38)

olarak bulunur. 2.38 denklemi 2.35 denklemine esitlenirse

B3R30*sin%a
6c3

= 100 (2.39)

Q= _@ 3 (2.40)
31

ifadesi elde edilir [1]. Bu denklem (2.36) denklemi ile karsilastirildiginda n=3 oldugu
gorilmektedir. Bu durumda pulsari yavaslatan tork yalnizca manyetik dipol i1simadan
gelen torktur. Baska bir ifadeyle, frenleme indeksi 3 oldugunda pulsari yavaslatan tek
tork manyetik dipol 1simadan kaynaklanmaktadir. Pulsar (zerinde baska torklar da
olabilirdi. Ornegin etrafinda disk olabilirdi veya pulsar riizgar nebulasindan dolayi

yavaslayabilirdi.
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2.2 Siipernovalar

Supernova kelimesi ilk olarak Fritz Zwicky (1898-1974) ve Walter Baade (1893-1960)
tarafindan 1931 yilinda kullanilmistir. Bu terimi yaklasik olarak 10%-10>* erg
blyukliginde kinetik ve 1sima enerjisine sahip yildiz patlamalari i¢in kullanmislardir

[10].

Buyuk  kiatleli  yildizlarda  elektron  yakalama ve/veya foto pargalanma
(‘photodisintegration’) sirecleri daha o6nce de bahsedildigi gibi yildizin demir

cekirdeginin ¢dkmesine yol agmaktadir.  p,i = 2.7x1017 kgm™3

nikleer yogunluga
erisildikten sonra notronlarin yozlugu ve notronca zengin cekirdekteki nikleer
reaksiyonlar énemli olmaya baslayacaktir. Bu kuvvetler kitle ¢ekimine karsi direng
gosterecek ve gekirdek normal niikleer maddeden 2-3 kat daha yogun hale gelecektir.
Merkezine ¢okmesi beklenen gekirdek geri tepecek ve ice ¢oken madde lzerinde sok
dalgasi olusmasini saglayacaktir. Teorik hesaplamalar bu sok dalgasinin yildizin

tamamen ¢6kmesini engellemek icin bir sipernova patlamasina sebep oldugunu

onermektedir [15].

Slpernova patlamalari genel olarak iki tlrdir. Genel olarak spektrumlarinda hidrojen
cizgisi gozlenmiyorsa Tip |, gdzleniyorsa Tip Il olarak adlandirilirlar. Tip | siipernovalar
kendi arasinda Tip la, Tip Ib ve Tip Ic olmak lizere lge ayrilir. Tip | slipernovalar icin bu

ayrim genel olarak spektrum ve isima 6zelliklerindeki farkliliklardandir.

Siiper dev fazindaki yildizlarda 10°-10" Mg/yil oraniyla ve sicakliga, atmosferdeki kitle
cekim potansiyeline ve patlamaya kalan zamana bagh olarak 10-1000 km/s hizlarla
kiitle kaybr meydana gelir. Kitle kaybinin ve riizgar hizinin kiiciik oldugu durum kirmizi
siper devler icin, blylk oldugu durum ise Wolf-Rayet yildizlar icindir. Bu degerler
genel olarak OB-baglantili (‘OB-association’) (gaz bulutlarina yakin bolgeler) ve yildiz
olusum bolgelerindeki bliyuk kutleli yalniz (‘single’) yildizlar ve ikili sitemlerdeki buyik
kitleli yildizlar (Wolf-Rayet yildizlar) icin gecerlidir. Bu tip yildizlarin patlama
spektrumlari hidrojen ve korbon-oksijen grubu elementlerce zengindir. Bu patlamalar

Tip Ib, Ic ve Il dir ve Ozellikle Tip Il patlamalarin spektrumu bu sekildedir [10].

Slpernova patlamalarinin orani, galaksilerin morfolojik yapisina ve kitlesine gore

degisiklik gostermektedir. Bizim galaksimiz Sb tipi bir galaksidir ve patlamalarin
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gozlenme oranlari ise 100 yilda 1-2 tanedir. Tip la patlamalar istatistiksel arastirmalara
gore otalama 100 yilda 0.4 ve Tip I, Ib ve Ic patlamalarin Sb galaksilerde gézlenme

orani ylzyilda 1.5’dir [10].

Notron vyildizlari, sipernova kalintilari ile birlikte bu patlamalar sonucunda meydana
gelir. Bugline kadar yapilan goézlemlerde Tip la slipernovalar sonucu olusan nétron

yildizina rastlanmamistir.

Tip Il stipernovalar, cekirdek ¢okusli (‘core-collapse’) stipernova patlamalari olarak da
adlandirilir. izole nétron yildizlari genellikle bu patlamalar soncunda meydana gelir.
Kitlesi yaklasik olarak 7-8 Glnes kitlesinden buyik yildizlarin niikleer reaksiyonlarinin
bitmesinden sonra gerceklesirler (Bolim 2.1.2). Cekirdegin kiitlesi 0.6-0.8 Mg
ulastiktan sonra silikonun demire doénlismesiyle Chandrasekhar limitini asar. Bu
asamadan sonra dejenere elektron gazi yildizin dengesini saglayamaz ve yildiz ~3x10*
g/cm3 nikleer yogunluga kadar ¢cokmeye baslar. Bundan sonra ¢6kiisii nétron dejenere
basinci durdurur ve merkezdeki ¢ekirdek nétron yildizina donisir. Kalan kisim ise sok
dalgasi olarak yildizlararasi ortamda etrafindaki maddeyi stipirerek yayilr (sipernova
kalintisi-SNR). Slipernova patlamalarinin fizigi hala tam olarak anlasilmis degildir.

Bunun sebebi muhtemelen pek ¢cok parametrenin etkin olusudur [10].

2.3 Siipernova Kalintilar

Her slpernova patlamasinin ardindan sipernova kalintisi (SNR) meydana gelir.
Kalintinin fiziksel parametreleri disa atilan kitlenin ilk hizina ve ortamin yogunluguna
ve yapisina baghdir. Kalintilar elektromanyetik spektrumun optik, radyo ve X-isini
bolgelerinde gobzlenebilir. Gen¢ ve bilytk kutleli kalintilar, elektromanyetik
spektrumun bitin bantlarinda gézlemlemek mimkindir. Yaklasik olarak 350 yil 6nce
olusan Cas A slipernova kalintisi icin ve 1054 yilinda meydana gelen Yengeg (‘Crab’)

sipernova kalintisi icin kismen bu gézlemleri yapmak mimkiin olmustur [10].
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Sekil 2.6 Yengeg (Crab) kalintisinin (nebula) X-isini, optik, kizil 6tesi ve radyo
dalgaboylarindaki goriintileri [31], [32].

Stpernova kalintilari émdrleri boyunca toplam (g fazdan gecerler. Serbest genisleme
(“free expansion’) fazi olarak adlandirilan ilk fazda sicaklik sabittir ve kalintinin kabugu
sabit hizla genislemektedir. Diger bir ifadeyle kalintinin lineer ¢api zamanla dogru
orantili olarak artmaktadir. Sonraki faz ise Sedov ya da adiyabatik faz olarak
adlandiriimaktadir. Ortamin yogunlugu sabittir ve lineer ¢ap zamanin 2/5inci kuvvetiyle
orantili degismektedir. Son faz, radyatif (‘radiative’) faz olarak adlandirilmaktadir. Bu
fazda ortamin yogunlugunun degismesi beklenir. Kalinti yildizlararasi ortamdan madde
toplayacagi icin yogunlugun artmasi beklenmektedir. Bu fazda kalintinin lineer gapi

zamanin 0.25-0.4 arahgindaki kuvvetiyle orantilidir.

2.3.1 Siipernova Kalintilarinin Morfolojik Ozelliklerine Gére Siniflandiriimasi
Slpernova kalintilari morfolojik 6zelliklerine gére temel olarak 3’ e ayrilirlar:
Bir nétron yildizi katmanlari yogunluga gore su sekilde tanimlanabilir:

1. S-Tipi (‘Shell-type’) Kalintilar: Sok dalgasi uzayda yayilirken yildizlararasi
ortamin (ISM) 1isisini arttirir ve etrafindaki maddeleri slptrir. Isinan yildizlararasi
ortamdan termal X-isini ve radyo dalgaboyunda sinkrotron isimasi yayinlanir. Béylece
sicak ve blylk bir kabuk meydana gelir. Bu tip kalintilarda halka (‘ring’) benzeri bir yapi
goze carpar. Bunun nedeni dis kisimdaki gaz tabakasinin i¢ kisimdakine gore daha sicak

olmasidir. Astronomlar bu vyapiyt kenar parlamasi (‘limb brightening’) olarak
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adlandirmaktadir. Cassiopea A ve Cygnus Loop slpernova kalintilari bu tip kalintilara

ornektir.

2. F-Tipi (‘Crab-like’, ‘Plerions’, ‘PWN’) Kalintilar: En 6nemli 6rnek Crab
Nebulasl’ dir. Pulsardan atilan yilksek enerjili elektronlar manyetik alanla etkileserek
sinkrotron 1simasi veya Bremsstrahlung yaparlar ve radyo, X ve goérinir bolgede

radyasyon yayarlar.

3. C-Tipi (‘Composite’) Kalintilar: Bu tip kalintilar diger iki kalintinin
kesisimidir. Elektromanyetik spektrumun hangi bdlgesinde gdézlemlendiklerine bagli

olarak S, F ya da hem S hem de F tipi olarak ortaya c¢ikarlar [33], [34].

Bu kriterler icerisinde en gegerli olani, nétron vyildizinin pozisyonun siipernova

kalintisinin geometrik merkezine olan uzakhginin (B) belirlenmesidir

Eger slipernova kalintisi C ya da F tipi ise 0 zaman nétron yildizi tarafindan olusturulan
pulsar riizgar nebulasindan (PWN) bahsedilebilir. S-tipi kalintilar muhtemelen sonik
oldugu icin pulsar rizgar nebulasina rastlanmamistir [11]. PWN varhg! dolayh olarak

SNR-no6tron yildizi iliskisi icin bir kanittir.

Guseinov vd.’nin [11] yaptigi calismaya gore relativistik parcaciklarin ivmelenmesi
cogunlukla manyetik dipol dalga alaninda olmaktadir. Bu ylizden pulsarlarin yaydiklari
X-15in1 ve pulsar riizgar nebulalari donme kinetik enerjisinden kaybina baghdir. Yine
ayni calismaya goére PWN vyalnizca donme kinetik enerjisinden kaybi (E) 10*° erg/s ve
yasl 5x10* yr civarindaki pulsarlarin etrafinda meydana gelmektedir. Ayrica pulsarlarin
X-1sininda 1sima gucleri 2-10 keV enerji araliginda ~10*® erg/s’ ye dismektedir. Bu
durumda ise PWN radyo ve X-isini dalgaboylarinda gozlenemez hale gelir. S-tipi
kalintilarin yaslari F ve C-tipi SNR yaslarindan daha fazladir. Dolayisiyla C-tipi SNR’lerin

belirli bir siire sonunda S-tipi kalintilara donlisme olasiliklari vardir.
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BOLUM 3

YAS UYUSMAZLIGI PROBLEMI

3.1 SNR Yasinin Pulsarin Karakteristik Yasi ile Karsilastirilmasi

izole pulsarlarin polarizasyonunu analiz eden Tauris ve Manchester 1998 vyilindaki
calismalarinda [6] manyetik alanla donme ekseni arasindaki aginin oldukga kiguk
oldugunu radyo pulsarlarin yaptigl isimanin 4t radyaninin ortalama ylizde onunu
kapladigi duslincesini 6ne atmislardir. Bu gézlemsel sonucu eksenler arasindaki aginin

pulsarin evrimi boyunca azalmasina baglamislardir.

Bu tezde pulsar-kalinti giftlerinin yas uyusmazhgi B-bozunmasi modeliyle agiklandi. Bu
yaklasim daha Once Guseinov vd. [7] tarafindan radyo pulsarlari icin ve Ankay vd. [8]

tarafindan gizemli X-1sin1 pulsari 1E 1207.4-5209 i¢in uygulanmistir.

Guseinov vd. 2004 yilinda [7] yaptiklari ¢calismada pek ¢ok radyo pulsarinin kinematik
yaslarini karakteristik yaslari ile karsilastirmislardir. Bunun sonucunda B-bozunmasinin
yaklasik olarak 3 milyon yil gibi karakteristik bir bozunma siresi oldugunu ve yas
uyusmazligini bu sekilde agiklamislardir. Bu bozunmanin gercekten manyetik alanin
kendisinin azalmasindan ve/veya manyetik alan ile donme ekseni arasindaki aginin

azalmasindan kaynaklandigi sonucuna ulasmislardir.

Ankay vd. [8] radyo dalgaboyunda isima yapmayan X-isini pulsari 1E 1207.4-5209’ un
evrimini yine B-bozunmasi modeli ile aciklamislardir. Bu pulsarin spektrumunda
gozlenen sogurma cizgileri harmonik bir seri olusturmaktadir [35]. Yapilan ¢aligmada
pulsarin karakteristik yasi ve kalinti yasi arasindaki uyusmazhk 3-4kyr bozunma siresi

ile hizh bir Gssel bozunma olarak agiklanmistir. Pulsarin bu kadar hizli B-bozunmasi ve
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diger karakteristik ozellikleri gz 6nlne alinarak Ankay vd. bu pulsarin yeni bir nétron

yildizi sinifina ait olugu sonucuna varmislardir.

Bir pulsarin dénme enerjisinden kaybi (2.38) denklemi ile E = IQQ olarak verilmisti. Bu

denklem pulsarin doniis periyodu (P) ve periyodun zamanla degisimi (P) cinsinden

Q = 27/, alinarak

. 4m?IP

E=—07 (3.1)

seklinde yeniden vyazilabilir. (2.33) denklemi ile verilen (s yasasindan faydalanarak

pulsarin donis yavaslamasi yasi (‘spin-down age’)

t= (n—Pl)P [1 - (%)n_l] (3.2)

olarak yazilabilir. Burada P, pulsarin ilk periyodu ve n frenleme indeksidir. n=3 alinip,

P o In pulsarin su andaki periyodundan ¢ok kugik oldugu kabul edilirse pulsarin
karakteristik yasi

P
=L (3.3)

bulunur. Bolim 2.1.7" de pulsarin donme enerjisinden kaybettigi enerjinin manyetik
dipol 1s1ma gliciine (‘Luminosity’) esit oldugu gosterilmisti. Yizeydeki manyetik alan
siddeti B kutuplardaki manyetik alan siddeti B, nin yarisi kadardir. Dolayisiyla yeniden

dizenlenerek pulsarin manyetik dipol 1sima glici

__ 2 BZRSQ*
T3 3

L sina (3.4)

olarak yazilabilir. Pulsari yavaslatan etkinin yalnizca manyetik dipol 1sima, baska bir

ifadeyle n=3 durumu oldugu kabul edilerek manyetik alan siddeti su sekilde elde edilir:

B — (3631PP)1/2
0 = (3.5)

8m2R6

Guseinov vd. [7], radyo pulsarlarin gézlem sonuclarindan yola ¢ikarak manyetik alanin

donme eksenine dik bilesenin zamanla Ussel olarak azaldigi sonucuna ulagmislardir. Bu
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durumda pulsarin karakteristik yasi manyetik alanin karakteristik bozunma siresi 74 ve

pulsarin gergek yasi t cinsinden su sekilde verilmektedir:

T = ’?de_"/fa (3.6)

Denklem (3.5) ten yararlanarak eger t > t,4 ise B-bozunmasi

. P
PP =e T (3.7)

seklinde yazilabilir. Burada B; pulsarin dogdugu andaki manyetik alan siddetidir.

Bu ifade slipernova kalintisinin yasina gore ¢ok buylik karakteristik yasa sahip pulsarlar

icin bozunma siiresi hesaplanirken kullanildi.

Notron yildizi-kalinti giftleri arasinda karakteristik yas ve gercek yas arasinda belirgin
farklar olanlar bulunmaktadir. Bu problemden kurtulmak igin izole nétron yildizlarinin
su anki periyotlarina yakin periyotlarla dogduklari 6ne sirilmustir. Ancak ¢ekirdek
¢Okisli sipernovalar Uzerine yapilan teorik hesaplamalar ve simiilasyonlar nétron
yildizlarinin ilk periyotlarini maksimum 30 ms olarak vermektedir [37], [38], [39], [40].
Yildizin ¢oklisii esnasinda pulsarin ~100 ms gibi yiksek bir periyotla dogmasi igin

gerekli mekanizma yoktur.

3.2 Pulsar-SNR Ciftleri

izole nétron yildizlarinin dogasini ve degisik tip nétron yildizlarinin arasindaki farklari
anlamak icin glvenilir noétron yildizi-sipernova kalintisi ciftlerinin  belirlenmesi
onemlidir. Bu ayni zamanda hem notron yildizini hem de sipernova kalintisini
olusturan cekirdek c¢okilsli sipernova patlamasini anlamak icin de gereklidir. Eger
sipernova kalintisi ve nétron yildizi arasindaki baginti gercekse, kalintiyla ilgili uzaklk,
yas, yogunluk gibi bazi veriler n6étron yildizi icin de kullanilabilir. Bagintili olduklari B
parametresi ile anlasilan pulsar-SNR ciftleri t¢ grup halinde incelendi. Cizelge 3.1 de
frenleme indeksi 6lclilmis pulsarlar verildi. Bu pulsarlar icin SNR yasinin pulsar yasina
esit oldugu kabul edilerek tahmini frenleme indeksleri de hesaplandi. Cizelge 3.2 de,

karakteristik yaslari SNR yasi ile yakin olan pulsarlar, Cizelge 3.3 te ise SNR’ye gore yasl
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cok biyik olan pulsarlar yer almaktadir. Bu pulsarlar icin de tahmini frenleme

indeksleri hesaplandi. Sekil 3.1’de ise tim pulsarlar P — P diyagraminda gosterildi.

Sekil 3.1’de yildiz semboll frenleme indeksi 6lclilen pulsarlari, ¢arpi semboll yas
uyusmazligl olmayan pulsarlari, arti semboll yas uyusmazhgl olan pulsarlari, ici bos
kareler bazi magnetarlari ve ici dolu kareler ise DITNS’ leri gostermektedir. Arka
plandaki noktalar ise radyo pulsarlari gostermektedir. Sekildeki T3, T4 gibi semboller
pulsarin yasi icin sirasiyla 103, 10* yr buyukligindeki yas cizgileridir. Benzer sekilde
B12, B14 cizgileri, manyetik alanin buyikligunun 10" G, 10" G oldugu manyetik
alanlari ifade etmektedir. E29, E41 gibi cizgiler ise donme kinetik enerjisinden kaybin

10% erg/s, 10" erg/s oldugu cizgilerdir.

1e-010 |
le-011 |
le-012 F
1e-013 |

le-014 F

Period Derivative (s/s)

le-015

le-016

le-017
0.01

Period (s)

Sekil 3.1 Tum pulsarlar. Burada yildiz semboli frenleme indeksi dlciilms, carpi
sembolii karakteristik yas ile SNR yasi arasinda uyusmazlik bulunmayan, arti semboli
karakteristik yas ile SNR yasi arasinda uyusmazlik olan pulsarlari, ici bos kareler bazi
magnetarlari, ici dolu kareler DITNS'leri gbstermektedir.
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Cizelge 3.1 Frenleme indeksi dlcliilms pulsarlar ve baglh olduklari siipernova kalintilari.

Burada n: frenleme indeksi, d: uzaklik, P: periyot, P: periyodun zamanla degisimi, t:
karakteristigk yas, tsyr: sUpernova kalintisinin yasi, B: ylizeydeki mayetik alanin

buyikligu, logE: donme kinetik enerjisinden kaybin logaritmasidir.

isim n d P(s) P [47] T tonr B logE
s (x10™G)

SNR (kpc) [47] (1073s/s) | (kyr) (kyr) (erg/s)

J0534+2200(ROXG) s , 0.033 42 123 0.956 3.72 38.66

G184.6-5.8(F) : ' ' ' ' ' '
[40] [45] [46]

11119-6127(RXG) 64 S s <3

G292.2-0.5(S ' :

(s) o - 0.408 40 1.62 a8, 40.4 36.36
J1513-5908(ROXG) g 4o 17-10 | 15.05
6320.4-1.2(C ; ' : : e . '

© wa| s O Bl a9 1s0) 370
11846-0258(X) 516 s ~1 48.1
G29.7-0.3(C : : . . : .

(©) o - 0.326 71 0.73 51 36.91
11833-1034(R) |86 48 4.8 0.87
G21.5-0.9(C ' : . ,

(©) aa s 0.062 2.02 o) 3.54 37.53

3.3 Frenleme indeksleri Olgiilmiis SNR Baglantili Geng Pulsarlar

3.3.1 PSR J0534+2200 (B0531+21) (Yengec-‘Crab’) - SNR G184.6-5.8(F) (3C144, SN

1054):

Pulsar icin bulunan B degeri 0.0451’ dir. Pulsarin frenleme indeksi Lyne vd. tarafindan
1988 yilinda 2.509+0.001 [40] olarak ol¢ulmustir. Yengec pulsari tarihi (SN 1054) bir
siipernova patlamasinin sonucunda olusmustur. Periyodu 0.033s, periyodunun
zamanla degisimi 4.2x10™*% s/s’ dir. Kalintinin yasi 0.956 kyr’ dir. Buna gore pulsarin
karakteristik yasi 1.23kyr, yizeyindeki manyetik alanin buyiklugu ise 3.72x10™ G
olarak elde edilir. Pulsarin tahmini frenleme indeksini ~3.61 olarak bulduk ve bu deger
Olclilen degerle uyusmamaktadir. Bu pulsarin su anki periyodunun pulsarlarin
similasyonlarla elde edilen minimum dogus periyoduna yakin olmasiyla aciklanabilir.

Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi ise 4.6x10%° erg/s’ dir.
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Yenge¢ Nebulasi, Galaksi’deki en parlak sinkrotron isima kaynaklarindandir. 2 kpc
uzakliktaki SNR, en yogun sekilde X-isini goriintisiinde, en daginik sekilde ise kizil 6tesi

bolgede gorintilenmektedir (Sekil 2.3) [53].

3.3.2 PSRJ1119-6127 - SNR G292.2-0.5(S):

Pulsar icin B parametresi 0.023 olarak hesaplanmistir. Weltevrede vd. 2010 yilinda
[41], 12 yillik veri ile pulsarin frenleme indeksini 2.684+0.002 olarak 6lgmuslerdir. Daha
once Camilo vd. 2000 yilinda [54] frenleme indeksini 2.91+0.05 olarak olgmuslerdir.
J1119-6127 7.5 kpc uzakhktaki S-tipi stipernova kalintisi G292.2-0.5’in merkezine
yakindir ve radyo ve X-isini pulsaridir. Kalintinin yasi icin Gst limit 3 kyr’dir. Pulsarin
periyodu 408ms ve periyot degisimi 4x10™? s/s olarak olctilmustiir. Bu verilere gére
pulsarin karakteristik yasi 1.7 kyr ve ylzeyindeki manyetik alanin bayukIug 4.1x10" G
olarak hesaplanmistir. Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi 2.3x10% erg/s’dir.

Hesaplanan tahmini frenleme indeksi ise >1’ dir.

3.3.3 PSR J1513-5908 (B1509-58) - SNR G320.4-1.2(C) (MSH 15-52, RCW 89):

Pulsarin B parametresini 0.034 olarak hesapladik. Bagh oldugu stpernova kalintis
G320.4-1.2’ nin yas! ortalama 5.85 kyr’ dir. J1513-5908 (ROXG) 151 ms periyoda ve
1.5x10-12 s/s periyot degisimine sahip bir pulsardir. Pulsarin frenleme indeksi 2005
yihinda Livingstone vd. tarafindan [42] 2.84 olarak o&lg¢llmistir. Tahmini frenleme
indeksi ise ~1.5’tir. Pulsarin yiizeyindeki manyetik alanin buyikligi 15.05x10* G ve

dénme kinetik enerjisinden kaybi 1.7x1037erg/s’ dir.

3.3.4 PSR J1846-0258 - SNR G29.7-0.3(C):

B parametresi 0.332’dir. J1846-0258 radyo dalgaboyunda isima yapmayan gigcli bir X-
1sini pulsaridir. Daha 6nce Livingstone vd. [55] tarafindan 2006 yilinda 2.65+0.01 olarak
Olcllen frenleme indeksi, yine Livingstone vd. tarafindan 2011'de 2.16+0.13 olarak
Olclilmustilir [43]. Buna gore pulsarin frenleme indeksinde %18+5 gibi bir dlisme vardir.
Pulsar fiziksel olarak C-tipi slipernova kalintisi G29.7-0.3’e baglidir. Pulsarin donus
periyodu 326 ms ve periyodunun zamanla degisimi 7.1x10™? s/s olarak Olgtlmustir. Bu

veriler de pulsarin karakteristik yasini 0.73 kyr olarak vermektedir. SNR yasini ~1 kyr
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alarak frenleme indeksi hesaplandiginda bulunan deger 2.5'tir. Bu deger de oOlgllen
degerle uyum igerisindedir. Yine periyot ve periyot degisiminden pulsarin ylzeyindeki

manyetik alan 4.9x10" G olarak hesaplanmistir.

Mereghetti vd. 2002 yilinda [56] pulsarin frenleme indeksinin 1.8 ile 2.5 arasinda bir

deger alacagini 6ngorerek frenleme indeksi igin 1.89’ a esit bir alt limit belirlemislerdir.

J1846-0258 son donemlerde Ankay vd.’ nin 2005’ te [57] 6ngordigl gibi AXP benzeri X-
Isini patlamalari gergeklestirmistir. Bu pulsarin gozlemsel 6zellikleri (Bkz. [58], [59],
[60], [61], [62]) magnetarlarin erken doénemlerine benzemektedir ve P —P

diagraminda magnetar bolgesine dogru hareket etmektedir.

3.3.5 PSR J1833-1034 - SNR G21.5-0.9(C):

Pulsarin B parametresi 0.437’dir. ilk olarak Gupta vd. tarafindan [63] 2005 yilinda ve
daha sonra 2006’da Camilo vd. tarafindan [64] kesfedilen J1833-1034’lin Roy vd.
tarafindan 2010 [65] yilinda 6lglilen frenleme indeksi 2.1’dir. Pulsarin frenleme indeksi

son olarak yine Roy vd. tarafindan [44] 2012 yilinda 1.86 olarak olgilmustr.

Pulsar icin hesaplanan tahmini frenleme indeksi ~12’dir. Bu SNR ile pulsar arasinda yas
uyusmazligl olabilecegi dlsincesini dogurabilir. Ancak pulsar genctir ve periyodu

n-1
oldukca kucuktlr. Bu buylklik (3.2) denkleminde [1—(%) ] ifadesinin ihmal

edilerek karakteristik yas hesabi yapilmasindan kaynaklanmaktadir.

Pulsarin periyodu ve periyodunun zamanla degisimi sirasiyla 4.8 s ve 2.02 s/s’dir.
Olciilen degerle uyum icinde olmayan tahmini frenleme indeksinin buyikIigu
~12.2’dir. Pulsarin ylizeyindeki manyetik alanin blyutklGgu 3.54x10" G ve karakteristik

yasi 4.8 kyr’dir.
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Cizelge 3.2 t ve tsyrarasinda uyusmazlik olmayan pulsarlar ve bagh olduklari siipernova
kalintilari. Burada n: frenleme indeksi, d: uzaklik, P: periyot, p: periyodun zamanla
degisimi, T: karakteristigk yas, tsyr: spernova kalintisinin yasi, B: ylizeydeki mayetik

alanin biiytklugu, logE: dénme kinetik enerjisinden kaybin logaritmasidir.

iSim Nest d P (S) P T tsnr B IOgE
SNR (kpc) [47] (1073s/s) (kyr) (kyr) | (x10%G) | (erg/s)
[47]

J0835-4510(ROXG) o 0.45 11 3.4
6263.9-3.3(C) 3 [45] 0.089 1.3 11.22 [72] 36.84
J1856+0113(RX) ~3 2.8 2.1 20 7.48
634.7-0.4(C) [45] 0.267 20.42 (73] 35.63
J1952+3252(RXG) - 2 0.058 77 0.482
669.0+2.7(?) 3.8 [45] 0.040 107 [74] 36.57
CXou

~8 3.82 588 [69] 1.03 4.9 474 34.62
171405.7-381031(X) ~1
5348.790.3(5) [46] [69] | 640 [71] 0.947 [75]
J1124-5916 (RXG) - 6 2.5 10.06
6292.0+1.8(C) 3.3 [46] 0.135 7.5 2.88 [76] 37.08
11413-6141(R) N 6 15 9.71
6312.4-0.4(S) 2.8 [46] 0.286 3.3 13.49 [77] 35.75
J1400-6325(RX) ~1.85 10 0.389 ~0.92 1.1 37.71
6310.6-1.6(C) 66| 00312 12.7 [66]
J0007+7303(XG) ~3.14 1.4 0.316 3.61 13.9 13 10.7 35.65
6119.5+10.2(S) ' [46] (78]
12021+4026(G) ~1.02 ~1.5 0.265 0.548 76.8 6.6 38.1 35.08
G78.2+2.1(S) [67] [79]
12022+3842(RX) >1.44 >7 <40 1.01
676.9+1.0(?) [68] 0.024 0.431 8.9 [80] 38.08
11747-2809(R) N 0052 | 1.5557 1-7 2.84
G0.9+0.1(C) 3.75 8 (70] 0] 5.3 0] 37.63
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3.4 Karakteristik Yag ve SNR Yasinda Uyusmazlik Olmayan Pulsarlar

3.4.1 PSR J0835-4510 (B0833-45) - SNR G263.9-3.3(C) (Vela XY2):

Vela pulsari gbkylziinde gama isimasi yapan en parlak cisimdir [81]. Ayrica Diinya’ ya
en yakin pulsarlardan bir tanesi oldugu icin (uzakhgl 0.4 pc) lzerine ¢ok galisma
yapilmistir. Pulsar icin hesaplanan B parametresi 0.31’dir. Periyodu 89 ms ve periyot
degisimi 1.3x10"3 s/s’dir. Pulsar Large vd. [82] tarafindan ilk olarak radyo dalgaboyunda
gozlenmistir. SNR” in yasi 11 kyr'dir. Boylelikle karaktersitik yasi 11.22 kyr ve
ylzeyindeki manyetik alanin blayukIGgi 3.4x10" G olarak hesaplandi. Pulsarin tahmini
frenleme indeksi ~3 olarak hesaplanmistir. Dénme kinetik enerjisinden kaybi ise

6.9x10%° erg/s’ dir.

3.4.2 PSR J1856+0113 (B1853+01) - SNR G34.7-0.4(C) (W44, 3C392):

Pulsar icin B degeri 0.563 olarak bulundu. J1856+0113, 1991 yilinda SNR’lerdeki
pulsarlari arastiran Wolszczan vd. tarafindan [83] Arecibo radyo teleskobu ile W44

olarak adlandirilan siipernova kalintisinda kesfedilmistir. Kalintinin yasi 20 kyr’dir

Pulsarin periyodu ve periyodunun zamanla degisimi sirasiyla 0.267 s ve 2.1 s/s’dir.
Tahmini frenleme indeksi ~3, ylizeyindeki manyetik alan 7.48x10" G ve karakteristik
yasi 20.42 kyr olarak hesaplanmistir. Dénme kinetik enerjisinden kaybi ise 4.3x10*

erg/s’ dir.

3.4.3 PSR J1952+3252 (B1951+32) - SNR G69.0+2.7(?) (CTB 80):

Pulsar icin B parametresi 0.058 olarak hesaplandi. 0.04 s periyoda sahip J1952+3252
sipernova kalintisi CTB 80’de kesfedilmistir. Pulsarin periyodunun zamanla degisimi
0.058x10™** s/s’dir. Tahmini frenleme indeksi 3.8, ylzey manyetik alaninin buyukligi
0.482x10" G ve karakteristik yasi 107 kyr olarak hesaplanmistir. Dénme kinetik

enerjisinden kaybi ise 3.7x10°® erg/s’dir.
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3.4.4 CXOU J171405.7-381031 - SNR G348.7+0.3(S) (CTB 37B):

Pulsarin B parametresinin blyukligi 0.061’dir. CXOU J171405.7-381031’in periyodu
3.82 s, periyot degisimi Halpern ve Gotthelf [69] tarafindan 588x10™** s/s, Sato vd. [71]
tarafindan 640x10™*2 s/s olarak Olcllmustlr. Bu iki periyot degisimine karsilik gelen
tahmini frenleme indeksi ve karakteristik yas degerleri sirasiyla ~1, 1.03 ve 0.97’dir.
Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi 4.17x1034erg/s'dir.

Pulsarin bagh oldugu SNR CTB 37B’nin Kassim vd. [84] tarafindan VLA teleskobu ile
yapilan gozlem sonucunda homojen olmayan bir bolgede genislemekte oldugu ve bu
bolgenin Ug¢ kalintinin karisimindan olustugu sonucuna ulasmislardir. Bu kalintilar CTB
37A, CTB 37B ve G348.5-0.0’dir. Bu SNR’lerin tarihi kalinti AD 393 ile iliskileri olup
olmadigl tartisma konusudur. Tian ve Leahy 2012 [85] yilinda yaptiklari galisma
sonucunda CTB 37A ve CTB 37B’nin AD 393 ile iligkisi olmadigi ancak ayni durumun
G348.5-0.0 icin daha arastirilmasi gerektigi sonucuna ulasmislardir. Bu pulsarin diger iki
kalinti ile baglantili olup olmadiginin anlasiimasi igin B parametrelerini hesapladik. CTB
37A icin 2.865 ve G348.5-0.0 icin 3.51 bulunan parametre degerleri bu SNR’ lar ile
pulsarin iligkili olmadigini gostermektedir. Eger CTB 37B tarihi bir kalinti olsaydi bu

durumda pulsarin tahmini frenleme indeksi yine ~1 olacakti.

Bu pulsarin su an icin SNR’si ile yas uyusmazligi bulunmamaktadir. Ancak pulsarin
P — P diyagramindaki yeri surekli degisecektir P’in surekli degismesinden kaynakli
olarak. Bu degisimde bu pulsarin patlama yapacagini haber vermektedir. Bu pulsara
benzer diger iki pulsar Cizelge 3.3'te bulunan 1E1841-045 ve 1E2301+5852
magnetarlaridir. Bu pulsarlarin da ilerde SNR’ lari ile uyusmazlik olmadigl gorilebilir
Yazgan vd.’ye gore [28] AXP/SGR’lar aktif ve pasif fazlardan gecmektedirler. Aktif fazda
periyodun zamanla degisimi artmakta ve vyaklastk bu durum 1000 yila kadar

sirmektedir. Dolayisiyla nétron yildizi diyagraminda asagi yukari hareket etmektedir.

3.4.5 PSRJ1124-5916 - SNR G292.0+1.8(C):

B parametresi 0.065 hesaplanan J1124-5916 radyo pulsari olarak Camilo vd. tarafindan
[86] kesfedilmistir. Galaksimizde, gozlenen Cas A ve Puppis A slipernova kalintilarindan

sonra en zengin oksijen kaynagi SNR G292.0+1.8’e baghdir.
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Pulsarin periyodu 0.135 s ve periyodunun zamanla degisimi 1.3x10™ s/s olarak
Olcllmustlr. Supernova kalintisinin yasi 2.5 kyr'dir. Bu verilerden yararlanilarak
hesaplanan pulsarin karakteristik yasi, ylizey manyetik alaninin blayukligiu ve tahmini
frenleme indeksi sirasiyla 2.88 kyr, 10.06x10" G ve 3.3’ tir. 1.2x10*’ erg/s dénme

kinetik enerjisi kaybina sahiptir.

3.4.6 PSRJ1413-6141 - SNR G312.4-0.4(S):

B degeri 0.147 olan radyo pulsari J1413-6141'in periyodu 0.286 s ve periyot degisimi
3.3x10™" s/s’dir. Pulsarin bagli oldugu kalintinin yasi 15 kyr’dir. Pulsarin karakteristik
yasl 13.49 kyr, ylzey manyetik alan blayukIGg 9.71x10" G ve tahmini frenleme indeksi

~2.8'dir. Pulsarin dénme kinetik enerjisi kaybi 5.6ex10° erg/s’dir.

3.4.7 PSR J1400-6325 - SNR G310.6-1.6(C):

Pulsarin B parametresi 0.00063 olarak hesaplandi. Pulsar Renaud vd. tarafindan 2010
yihinda kataloga girmemis SNR G310.6-16’da kesfedilmistir. Pulsarin periyodu 31.18 ms,
periyot degisimi ise 0.389x10™ s/s’ dir. Kalintinin kiiciik olusundan ve hala serbest
genisleme evresinde olusundan Renaud vd. uzakhigl ~7 kpc kabul ederek SNR yasini
~720 yr olarak hesaplamislardir. Bu verilerden pulsarin karakteristik yasi 13.9 kyr,
tahmini frenleme indeksi 1.85 ve yiizey manyetik alani 1.1x10** G buyiklugundedir.

Pulsarin donme kinetik enerjisinden kaybi ise 5.1x1037erg/s' dir.

3.4.8 PSR J0007+7303 - SNR G119.5+10.2(S) (CTA 1):

Radyoda puls seklinde 1sima yapmayan gama ve X-isini pulsari JO007+7303 icin B
parametresi 0.403’ tiir. Pulsarin periyodu 0.316 s ve periyot degisimi 3.61x10™ s/s
olarak Olglilmustir. Pulsarin bagh oldugu SNR’nin yasi 13 kyr’dir. Pulsarin karakteristik
yasi 13.9 kyr, tahmini frenleme indeksi 3.14 ve ylizey manyetik alan buylklGga
10.7x10™ G’tur. Dénme kinetik enerjisinden kaybi 45x1034erg/s olan pulsarin uzakligi

1.4 kpc’ dir.
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3.4.9 PSR J2021+4026 — SNR G78.2+2.1(S) (DR4, y Cygni SNR):

Gama-isini pulsari J2021+4026 icin B parametresi 0.025 olarak hesaplandi. Pulsarin
periyodu 0.265 s, periyot degisimi 54.8x10™" s/s’ dir. Pulsarin bagl oldugu SNR’nin yasi
6.6 kyr’ dir. Bu verilerle pulsasrin karakteristik yasi 76.8 kyr, tahmini frenleme indeksi
~1.23 ve ylzeyindeki manyetik alan biyiiklugii 38.1x10"* G olarak hesaplandi. Uzakligi

1.5 kpc olan pulsarin donme kinetik enerjisinden kaybi ise 1.2x1035erg/s' dir.

3.4.10 PSR J2022+3842 - SNR G76.9+1.0(?):

B parametresi 0.17 hesaplanan J2022+3842 Arzoumanian vd. [80] tarafindan 2011
yilinda radyo ve X-isini pulsari olarak SNR G 76.9+1.0’da kesfedilmistir. Periyodu 0.024 s
ve periyodunun zamanla degisimi 0.431x10** s/s’ dir. SNR’nin yasi icin verilen Ust limit
40 kyr’ dir. Bu veriler 1siginda pulsarin tahmini frenleme indeksi icin alt limit 1.44’ dir.
Yizeyindeki manyetik alan blyulkligl ve karakteristik yasi ise sirasiyla 1.01x10" G ve

8.9kyr’ dir. Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi 1.2x1038erg/s dir.

3.4.11 PSR J1747-2809 - SNR G0.9+0.1(C):

B parametresi 0.063 olan radyo pulsari Camilo vd. [70] tarafindan slipernova kalintisi
G0.9+0.1’de gbzlenmistir. Periyodu ve periyodun zamanla degisimi sirasiyla 0.052 s ve
1.5557 s/s’ dir. Kalinti Galaksi’ nin merkeze oldukga yakindir bu ylizden uzaklik olarak 8
kpc alinmistir. Kalintinin yasi ise ~1 kyr kabul edilmistir. Buradan tahmini frenleme
indeksi ~3.75, ylzeyindeki manyetik alanin blyikliGga 2.84x10" G ve karakteristik 5.3

kyr yasi hesaplandi. Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi ise 4.3x10°” erg/s’dir.
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Cizelge 3.3 T ve tsyr arasinda uyusmazlik olan pulsarlar ve bagh olduklari siipernova
kalintilari. Burada n: frenleme indeksi, d: uzaklik, P: periyot, P: periyodun zamanla
degisimi, T: karakteristigk yas, tsyr: spernova kalintisinin yasi, B: ylizeydeki mayetik
alanin biiytklugu, logE: dénme kinetik enerjisinden kaybin logaritmasidir.

isim Nest d P (s) P [47] T tonr B logE
(x10%G)
SNR (kpc) [47] (1073s/s) (kyr) (kyr) (erg/s)
10205+6449(RXG) 1a 32| 0.066 s 537 0.83 3.54 37.43
G130.7+3.1(F) [45] '
10538+2817(RX) ~1 0.73
~62. 14 037 17 2 4,
5180.0-175) 62.35 ag | 0143 0.03 6 0 34.69
10821-4300(X) 22| 0112 35 0.9
12 . 214 .
G260.4-3.4(5) Sl <0.083 g [93] <3536
1E 1207-5209(X) . 2| 0424 0.14 450 10 25 34.30
6296.5+10.0(S) (88] [89] [92] [94]
11811-1925(XG) 30 44| 0065 0.44 23.44 16 1.69 36.81
G11.2-0.3(C) [46]
1E1841-045(X) 0| 7798 11.8 393 4.47 ~1 704 33.00
G27.4+0.0(S) (46] [90] [90] [95]
11852+0040(X) 78| 0.105 ~6 271
7 24 .
633.6+0.1(S) >9 [46] <0 g [96] <35.00
1E2301+5852(X) rr 3 7.0 48 . 10 58 31.75
6109.1-1.0(S) [46] [91] [91] [97]
12337+6151(RX) ~12 28| 0.495 1.9 7.7 9.7
6114.3+0.3(S) [45] 40.74 [98] 34.79
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3.5 Karakteristik Yas ve SNR Yasi Arasinda Uyugsmazlik Olan Pulsarlar

3.5.1 PSR J0205+6449 - SNR G130.7+3.1(F) (3C58, SN 1181):

B parametresi 0.213 olan radyo, X-isini ve gama-isini pulsari J0205+6449, Chandra
teleskobu ile X-1sin1 pulsari olarak kesfedilmistir. Pulsarin periyodu 65.68s, periyodun
zamanla degisimi ise 1.93x10™% s/s’dir. F-tipi SNR G130.7+3.1’in yasi 0.83 kyr (SN 1181)’
dir. Pulsarin karakteristik yasi ise 5.37 kyr’ dir. SNR yasi ve pulsar yasi arasinda yaklasik
olarak 5 kat fark bulunmaktadir. Hesaplanan frenleme indeksinin blyukliga ~14" tir.
Pulsarin ylizeyindeki manyetik alanin blyukIGgl 3.54x10" G ve dénme kinetik

enerjisinden kaybi 2.7x10°*’ erg/s’dir.

3.5.2 PSR J0538+2817 - SNR G180.0-1.7(S):

Pulsar icin hesaplanan B parametresi 0.302’dir. Periyodu 143 ms, periyot degisimi
3.7x10-13 s/s olan radyo ve X-isini pulsari J0538+2917, 20 kyr yasinda ve 1 kpc uzaktaki
S-tipi slipernova kalintisi G180.0-1.7’de yer almaktadir. Karakteristik yasi 617 kyr olan
pulsarla SNR arasinda yaklasik olarak 30 kat fark bulunmaktadir. Tahmini frenleme
indeksinin 62.35 gibi blylk bir deger almasi bundandir. Dénme kinetik enerjisinden

kaybi 4.9x10** erg/s ve yiizey manvyetik alan buyiikligi 0.73x10x™* G’ tur.

3.5.3 PSR J0821-4300 - SNR G260.4-3.4(S) (Puppis A, MSH 08-44):

B parametresi 0.013 olarak hesaplanan J0821-4300X-isinipulsari oksijence zengin ~3.5
kyr yasindaki Puppis A sipernova kalintisinda yer almaktadir. Periyodu 112 ms ve
periyodunun zamanla degisimi <8.3x10™"* s/s’ dir. Frenleme indeksi ve karaktersistik
yasl icin sinir degerleri sirasiyla >123 ve >214’tir. Pulsarin ylzeyindeki manyetik alanin
buyikligu ise <9.8x10™ G’dir. Dénme kinetik enerjisinden kaybi ise 2.3x10* erg/s’ dir.
Pulsar, 1E 1207-5209 benzeri bir spektrum gostermektedir [99].

3.5.4 1E 1207-5209 - SNR G296.5+10.0(S) (PKS 1209-51/52):

B parametresi 0.041 olan pulsar proton sinklotron sogurma cizgileri géstermektedir ve

harmonikleri 1.4, 2.1 ve buyulk olasilikla 2.8 keV’ dir [35]. Pulsarin periyodu 0.424 s,
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periyodunun zamanla degisimi ise 0.14 s/s’dir. 1E 1207-5209’un bagh oldugu S-tipi
sipernova kalintisi Puppis A’nin yasi 10 kyr’dir. Pulsarin karakteristik yasi ise kalintinin
yaklasik 50 kati kadar 480 kyr’dir. Pulsarin tahmini frenleme indeksi ~97 ve ylizeyindeki
manyetik alanin biyuklGgu 2.5x10" G’dir. Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi

ise 2x1034erg/s’dir.

3.5.5 PSRJ1811-1925 - SNR G11.2-0.3(C):

Radyoda gozlenmeyen X-isini pulsari J1811-1925 icin B parametresi 0.234 olarak
hesaplandi. Pulsar C-tipi stpernova kalintisi G11.2-0.3 ile baglantilidir. Slipernova

kalintisi muhtemelen tarihi sipernova patlamasi AD 386’nin sonucunda olusmustur.

SNR’ nin yasi Tam ve Roberts [100] tarafindan 960-3400 yr araliginda hesaplanmistir.
Bu da SNR’nin tarihi slpernova patlamasi AD386 ile iliskili olma olasiligini
arttirmaktadir. Bu sebeple kalintinin yasi 1.6 kyr olarak alinmistir. Kalintiya bagli pulsar
J1811-1925’in karakteristik yasi ise SNR yasindan yaklasik olarak 15 kat buyktir.
Pulsarin tahmini frenleme indeksi 30 ve vyizeyindeki manyetik alanin blyukIGgi

1.69x10™ G’ tur. Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybil ise 6.4x1036erg/s’dir.

3.5.6  1E 1841-045 - SNR G27.4+0.0(S):

AXP 1E 1841-045 igin hesaplanan B parametresi 0.093’dir. puklsar 11.8 s periyoda ve
420x10-13 s/s periyot degisimine sahiptir. Pulsarin bagh oldugu S-tipi sipernova
kalintisi G27.4+0.0"in yaklasik olarak 1 kyr’dir. Karakteristik yasi pulsarin yasindan 4.47
kat daha bulyuktlr yani 4.47 kyr’'dir. Pulsarin tahmini frenleme indeksi yaklasik olarak
10, dénme kinetik enerjisinden kaybi 0.95x10% erg/s ve yuzeyindeki manyetik alanin

buyiikligu ise 704x10" G'dir.

3.5.7 PSR J1852+0040 - SNR G33.6+0.1(S) (Kes 79, 4C00.70,HC13):

S-tipi SNR G114.3+0.3’e bagl olan J1852+0040 icin B parametresi 0.137 olarak
hesaplandi. Periyodu 0.105 s ve periyodunun zamanla degisimi <0.7x10 s/s’ dir. Bagl
oldugu sipernova kalintisinin yasi ise ~6 kyr’dir. Pulsarin karakteristik yasi ise kalintinin

yasindan yaklasik olarak 4 kat daha buylik ve >24 kyr’dir. Bu verilere gore hesaplana
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tahmini frenleme indeksi ise >9’dur. Pulsarin ylzeyindeki manyetik alanin biyuklugu

2.71x10" G ve dénme kinetik enerjisinden kaybi <2x1036erg/s'dir.

3.5.8 1E 2301+5852 - SNR G109.1-1.0(S):

Calismada yer alan ikinci AXP 1E 230145852 (diger adi1 1E 2259+586) icin B parametresi
0.037 olarak hesaplandi. Pulsarin periyodu 6.98 s, periyodunun zamanla degisimi ise
5x10™* s/s’dir. Pulsarin bagli oldugu S-tipi SNR G109.1-1.0 10 kyr yasa sahiptir. Pulsarin
karakteristik yasi ise 229 kyr’dir ve kalintinin yasindan yaklasik olarak 20 kat fazladir.
Pulsar icin frenleme indeksi ~47 ve yiizeyindeki manyetik alanin biyukligi 9.7x10" G’

tur. Pulsarin dénme kinetik enerjisinden kaybi 0.056x1033erg/s’dir.

3.5.9 PSR J2337+6151 B2334+61) - SNR G114.3+0.3(S):

S-tipi slipernova kalintisi G114.3+0.3’e bagh J2337+6151’in B parametresi 0.113’e
esittir. Pulsarin periyodu ve periyot degisimi sirasiyla 0.495 s ve 1.9x10" s/s'dir.
Kalintinin yasi 7.7 kyr ve pulsarin karakteristik yasi ondan yaklasik olarak 5 kat daha
fazla ve 40.74 kyr’dir. Pulsar igin tahmini frenleme indeksi ~12 olarak hesaplandi.
Bunun disinda pulsarin ylzeyindeki manyetik alan buyuklGga 9.7x10™ G ve dénme

kinetik enerjisinden kaybi 6.3x10%* erg/s’dir.

3.6 Uygulama

Bu calismada Cizelge 3.3’teki pulsar-kalinti ciftleri arasindaki yas uyusmazligini
aciklamak icin Ussel B-bozunmasi modeli ele alinmistir. Cogu magnetar bir slipernova
kalintisina fiziksel olarak bagli degildir. Bu da bize bu pulsarlarin karakteristik
yaslarindan daha yasl olabileceklerini gostermektedir. AXP ve SGR’lerin ¢ogunlukla
sipernova kalintilari ile baglantilari yoktur. Ayrica Yazgan vd. tarafindan yapilan
calismaya gore AXP/SGR’ler aktif ve pasif fazlardan gecmektedirler. Bu ¢alismaya gore
pulsarlarin, periyotlarinin zamanla degisimi artmakta ve azalmaktadir ve bunun
sonucunda P — P diyagraminda asagiya ve yukariya dogru hareket etmektedirler [28].
Bu yizden Cizelge 3.3’te yer alan 1E1841-045 ve 1E2301+5852 bu calismaya dahil

etmedik ve diger 7 pulsara iliskin evrim gizgilerini belirledik.
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Gahsmada, yalnizca gulvenilir pulsar-kalinti giftlerinin verilerini kullandik. Ciftlerin
birbirlerine bagh olduklarini anlamak igin B-parametresinden vyararlandik. B-
parametresi basitce, pulsar ve kalintinin, sipernova kalintisinin geometrik
merkezinden uzakliklarinin oranidir. Eger B > 1 ise pulsar ve kalinti arasinda bir bagint
olmasi ihtimali oldukca distktlr. >1 olmasi zaten pulsarin slipernova kalintisinin
disinda oldugunu gostermektedir. Boyle bir durumdaki giftin gézlenmesi ancak sans
eseri gakismayla (‘chance projection’) agiklanabilir. Calismadaki tim pulsarlar ve

SNR’lerin koordinatlari ve hesaplanan B degerleri Cizelge 3.4’de verilmistir.

Cizelge 3.3’teki pulsar-kalinti ciftleri arasindaki yas uyusmazhg P — P diyagraminda
basit Uissel evrim ile agiklanabilir. Bunun igin, Cizelge 3.3’teki pulsarlardan 7 tanesinin
(Jo205+6449, 1]0538-4510, J0821-4300, 1E1207-5209, J1811-1925, J1852+0040,
J2337+6151) ilk periyotlari 20 ms kabul edildi ve ilk manyetik alan blyukltkleri farkh
alindi. Burada B ylizey dipol manyetik alaninin dénme eksenine dik bilesenidir.
Pulsarlarin il manyetik alan buylkltkleri, belirlenen bozunma zamanina gore
hesaplanmistir. Bozunma zamanlari belirlenirken 1 kyr, 5 kyr, 10 kyr gibi degerler
verilmis ve iclerinden en uygun degerler secilmistir. Bu secimde pulsarlarin dogus
periyotlarinin 10 G mertebesinde olmasina dikkat edilmistir. Bunun sebebi yapilan
calismalarin pulsarlarin genel olarak bu mertebedeki manyetik alanlarla dogduklarini
gostermesindendir. Bulunan degerler Cizelge 3.5'te yer almaktadir. Bu cizelgede B;

degerleri, pulsarlarin ilk manyetik alanlaridir.
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Cizelge 3.4 Tum pulsarlar ve SNR’ lerin koordinatlari ve hesaplanan B degerleri. Burada
RA: Sag aciklik, Dec.: Dik agikhktir.

Pulsar RA [47] Dec. [47] SNR Boyutu [46] B
SNR(tipi) (hms) ") (/arcmin)
J0534+2200 0534 31.973 +22 0052.06
7x5 0.0451
G184.6-5.8(F) | 053431 +22 01
J1119-6127 1119 14.30 -612749.5
20x15 0.023
G292.2-0.5(S) 1119 20 -61 28
J1513-5908 1513 55.62 -59 08 09
35 0.034
G320.4-1.2(C) 15 14 30 -59 08
J1846-0258 18 46 24.94 -02 58 30.1
3 0.332
G29.7-0.3(C) 18 46 25 -02 59
J1833-1034 18 33 33.57 -1034 07.5
4 0.437
G21.5-0.9(C) 18 33 33 -1035
J0835-4510 08 35 20.6114 -45 10 34.875
255 0.31
G263.9-3.3(C) 08 34 00 -45 50
J1856+0113 18 56 10.65 +01 13 21.3
35x27 0.563
G34.7-0.4(C) 18 56 +01 22
J1952+3252 1952 58.206 +32 52 40.51
807? 0.058
G69.0+2.7(?) 1953 20 +32 55
J171405.7-381031 | 17 14 05.74 [75] | -38 10 30.9 [75]
177 0.061
G348.7+0.3(S) 17 13 55 -38 11
J1124-5916 11 24 39 -5916 19
12x8 0.065
G292.0+1.8(C) 11 24 36 -5916
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Cizelge 3.4 (Devam)

11413-6141 14 13 09.87 -614113
38 0.147
G312.4-0.4(S) 14 13 -61 44
J1400-6325 14 00 45.69 -63 2542.6
44.8x31.2 [66] 0.00063
G310.6-1.6(C) 14 00 45.17 -632542.2
J0007+7303 00 07 00.6 +73 03 07
90? 0.403
G119.5+10.2 00 06 40 +72 45
J2021+4026 20 21 29.99 +40 26 45.1
60 0.025
G78.2+2.1 202050 +40 26
12022+3842 202221 +38 42 14.82
9 0.17
G76.9+1.0(?) 2022 20 +38 43
11747-2809 17 47 22.80 -2809 15
8 0.063
G0.9+0.1(C) 17 47 21 -28 09
J0205+6449 02 0537.92 +64 49 42.8
9x5 0.213
G130.7+3.1 020541 +64 49
J0538-4510 08 35 20.6114 -45 10 34.875
255 0.31
G263.9-3.3(C) 08 34 -45 50
J0821-4300 08 21 57.355 -43 00 17.17
60x50 0.013
G260.4-3.4(S) 08 22 10 -43 00
1E1207-5209 12100.91 -522628.4
90x65 0.041
G296.5+10.0(S) 120940 -52 25
J1811-1925 1811 29.2 -192528
4 0.234
G11.2-0.3(C) 18 11 27 -19 25
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Cizelge 3.4 (Devam)

1E1841-045 18 41 19.343 -04 56 11.16
[101] (101] 4 0.093
G27.4+0.0(S) 18 41 19 -04 56
J1852+0040 18 52 38.57 +00 40 19.8
10 0.137
G33.6+0.1(S) 18 52 48 +00 41
1E2301+5852 23 01 08.295 +58 52 44.45
[102] [102] 28 0.037
G109.1-1.0(S) 230135 +58 53
J2337+6151 2337 05.762 +615101.53
90x55 0.113
G114.3+0.3(S) | 233700 +61 55

Cizelge 3.5 Evrim cizgileri verilen pulsarlar. Burada tsygr: sipernova kalintisinin yasi, P:
periyot, P: periyodun zamanla degisimi, B: pulsarin su anki mayetik alan biiyikliga, Bi:
pulsarin dogdugu andaki manyetik alan blyukIGgl, t4: bozunma siresidir.

Pulsar tsnr(kyr) | P(s) P(s/s) | B(x10"G) | Bi(x10"G) | t4(kyr)
J0205+6449(RXG) 24 0.066 1.93 3.54 3.93
J0538+2817(RX) 20 0.143 0.037 0.73 3.97
J0822-4300(X) 3.5 0.112 <0.083 0.96 3.2
1E1207-5209(X) 10 0.424 0.14 2.5 2.97
J1811-1925(XG) 1.6 0.065 0.44 1.69 0.84
J1852+0040(X) ~6 0.105 <0.7 2.71 2
J2337+6151(RX) 7.7 0.495 1.9 9.7 6.65
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Alinan degerlere gore Cizelge 3.3’te yer alan 7 pulsara iliskin evrim cizgileri P — P
diyagraminda (Sekil 3.2) cizilmistir. Pulsarlarin evrimi gergek evrimlerinden bagimsiz
olarak, yalnizca gésterme amacl, diizglin egrilerle yine Sekil 3.2’de gosterilmistir. Eger
bu pulsarlar dizgilin bir egriye uyarak diyagramda hareket etselerdi, Sekil 3.2’deki gibi
hareket edebilirlerdi. Bu egrileri ¢cizmek yerine egrilerin baslangi¢ yerine bir sembol de
konulabilirdi. Bu g¢alismanin yapilmasindaki amag¢ 1E 1207.4-5209 benzeri bagka
pulsarlarin olup olmadigini arastirmaktir. Grafikteki yildiz sembolleri segilen 7 pulsarin
su anki vyerlerini gostermektedir. Uggen sembolii ise yas uyusmazligi olmasaydi

pulsarlar diyagramda nerede olacakti onu géstermektedir.

Ayrica, secilen pulsarlarin ilk manyetik alan bayikltkleri 10" G limitinden
baslamaktadir. Bunun nedeni ise ge¢cen PSR’lerin ilk manyetik alan biyukliklerinin
yapilan calismalar ve gozlemler sonucunda bu bilytklik civarindan basladiginin
dustnilmesindendir. Ancak P — P diyagraminin bu bélimiinde cok fazla pulsar
gorilmemektedir. Bunun nedeni ise daha dnce bahsedilen se¢im etkilerinden dolayidir

ve bu bolgede dogan pulsarlarin erken éldikleri disliniilmektedir.
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Sekil 3.2 SNR baglantisi olan 7 pulsar igin evrim gizgileri. Burada yildiz semboli yas
uyusmaligi olan frenleme indeksi hesaplana pulsarlari, Giggen semboli yas uyusmazlhg
olmasaydi pulsarlarin diyagramdaki yerini géstermektedir.
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BOLUM 4

SONUC VE ONERILER

Bu calismada noétron yildizlarinin karakteristik yaslari ile bagh olduklari siipernova
kalintilari ile aralarinda gergekten yas uyusmazlhgi problemi olup olmadigi, eger varsa
bunu nasil agiklayabilecegimizi arastirdik. Yas farkinin sebebi kalinti ve nétron yildizinin
ayni patlama sonucunda olusmamasindan veya pulsarin simdiki periyodunun dogus
periyoduna yakin bir degere sahip olmasi ile agiklanabilir. Ancak radyo pulsarlar
Uzerine yaptiklari, kinematik yasa karsi karakteristik yas karsilastirmasi ile, Guseinov vd.
[7] yas uyusmazhgini, secim etkilerini de dikkate alarak, B-bozunmasi modeli ile
aciklamislar ve 3x10° yil gibi karakteristik bir bozunma slresi belirlemislerdir. Ayni
modeli Ankay vd. [8] sogrulma cizgileri gbsteren 1E 1207.4-5209 X-isini pulsarinin
evrimini agiklamak icin, proton-siklotron gizgisi varsayimina dayanarak kullanmislardir

ve pulsarin bozunma siresinin kiloyil mertebesinde oldugunu hesaplamislardir.

1E 1207.4-5209 goézlemsel olarak ¢ok iyi incelenmis bir izole nétron yildizidir.  Bu
notron yildizini diger notron yildizlarindan farkli kilan X-isini spektrumunda goézlenen
genis sogurma cizgileridir [35]. Simdiye kadar higbir izole nétron yildizindan siklotron
cizgisi gozlenmemistir. Bu ¢izgilerin kaynagi hala arastirma konusudur. Spekturumdaki
cizgiler muhtemelen proton siklotron cizgileridir [8] ve bu durumda nétron yildizinin
manyetik alan biyuklugu 10** G’dir. Bu cizgiler elektron siklotron cizgileri olamaz ¢linki
bu durumda manyetik alanin biyiklugi 5x10™ G’dir ve bu deger de pulsarin dlgiilen
periyot-periyot degisimi degerlerinden hesaplanan su anki manyetik alana dik
bileseninden daha kiguiktiir. Bu pulsar icin diger bir nemli problem ise Cizelge 3.3’ te
yer alan diger pulsarlar gibi fiziksel olarak bagh oldugu SNR ile vyaslarinin

uyusmamasidir.
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1E 1207.4-5209’un bu ilging durumunu (spektrum gizgilerini) agiklamak igin pek ¢ok
senaryo ortaya atilmistir. Cokis sirasinda gegici bir disk olusabilecegi 6ne strilmustir
ancak notron yildizlarinin oldukga bulyilk gravitasyon alanina sahip olmalari ve glicli
rizgarlari (pulsar wind) bdyle bir disk olusumuna izin vermeyecektir. Ayrica su ana
kadarki gézlem sonuglarina goére noétron yildizlarinin etrafinda boyle bir disk olusumu
gozlenmemistir. Bunun disinda nétron yildizinin yaninda madde aktarimi yaptigi baska
bir cismin var olabilecegi diisiinllse de, hem Chandra hem XMM ile yapilan uzun sireli

gozlem sonuclari bunu dogrulamamaktadir (Doppler kaymasi dlciimlerinden).

Hem yas uyusmazligini hem de gozlenen siklotron gizgilerinden bulunan manyetik
alanin buylkliglnit en iyi aciklayan model B-bozunmasi (‘B-decay’) modelidir. Ankay
vd. 1E 1207.4-5209 igin karsilasilan bu problemleri bu model ile agiklamislardir. Burada
B-bozunmasindan kasit manyetik alanin dénme eksenine dik bileseninin blyuklGginin

ve/veya manyetik alan ile donme ekseni arasindaki aginin degisimidir.

Cogu notron yildizi donme ekseni ile manyetik alan ekseni arasindaki a¢i cok kiictik
olacak sekilde dogabilir. Tauris ve Manchester [6] yaptiklari gozlemsel ¢alismada radyo
pulsarlarin yaptigl isimanin 4nt radyaninin ortalama yizde onunu kapladigl ve pulsarin
yasi ilerledikce bu acginin azaldig (”107 yil) distincesini 6ne atmislardir. Bu azalmanin
sebebini ise donme ekseni ile manyetik alan ekseni arasindaki ac¢inin ¢ok kigilik olmasi

gerektigine baglamaktadirlar.

Sipernova kalintilarina bagh olup frenleme indeksi 6lglilen pulsarlar icin pulsarin
gercek yasi karakteristik yasina yakin degerdedir. Bu pulsarlar daha once radyo
dalgaboyunda goézlenmislerdi. Bu gozleme aykiri tek pulsar J1846-0258 dir. Bu pulsar
magnetarlara cok benzer ozellikler gostermektedir ve heniiz radyo dalgaboyunda
Isimasl gozlenmemistir. Gozlemsel 6zellikleri bu pulsarin muhtemelen magnetarlarin
erken safhalarinda oldugunu gostermektedir [57]. Daha sonraki incelemelerde bu
pulsardan AXP’lere benzer X-1sin patlamalari gbzlenmesi bu 6ngoriyi glicll bir sekilde
desteklemektedir. Cizelge 3.1’de yer alan frenleme indeksi 6l¢tilen kimi pulsarlarin yas
uyusmazligi var gibi gériinmektedir ancak bu bir problem olusturmamaktadir. Ciinki su

anki periyotlari similasyonlarla desteklenen minimum dogus periyotlari civarindadir.
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Cizelge 3.2’de gosterilen gercek yas ve karakteristik yas arasinda fark bulunmayan
pulsarlar da radyo pulsari olarak gozlenmislerdir. Bunlar igerisinde radyo dalgaboyu
yaninda X-i1sini ve gama-isini isimasi yapanlar da vardir (Vela pulsari radyo, optik, X-isini

ve gama-isini dalgaboylarinda gézlemlenmistir).

Cizelge 3.3’de ele alinan pulsarlarin ise hepsi X-isini pulsaridir. J0205+6449,
J0538+6449 ve J2337+6151 radyo dalgaboyunda da gézlenmistir. Bu Ug¢ pulsari radyoda
IsSima  yapmayan J0821-4300, 1E1207-5209, J1811-1925 ve J1852+0040 ile
karsilastirirsak hesaplanan frenleme indeksi degerlerinde oldukca bliyik farklar oldugu
gorilmektedir. Bu sonug¢ Tauris ve Manchester'in [6] pulsarlar icin elde ettikleri
manyetik alan ile dénme ekseni arasindaki acinin azalmasi gerektigi gézlemsel sonucu
desteklemektedir. Cizelge 3.3’ten alinan 7 6rnek icin B-bozunmasi ile gosterebilecekleri

olasi evrimler Sekil 3.2’de gosterilmektedir.

Sedrakian ve Shahabasyan’a goére [10] notron yildizlarinda iki tir manyetik alan
bulunmaktadir. ilki nétron yildizinin cekirdek ¢okiislii siipernova patlamasindan dolay:
olusan kalinti (‘relic’) manyetik alandir. Bu manyetik alan prensipte herhangi bir yonde
olabilir. Sedrakian ve Shahabasyan’a gore baska bir manyetik alan daha olusmaktadir.
Bu manyetik alanin kaynag sliper iletken protonlarin nétron yildizinin dénusi ile
olusturacagl akimlardir ve bu nedenle bu manyetik alanin yéni dénme eksenine
paralel olmalidir. Dolayisiyla manyetik dipol isimaya katkisi olmayacaktir. Yaptiklari
hesaba gore i¢ kisimda olusan manyetik alanin nétron yildizinin kabugunu delip
yuzeyine giktigini gostermislerdir. Dolayisiyla nétron yildizinin yizeydeki net manyetik
alani kalinti manyetik alan ve stper iletken protonlarin olusturdugu manyetik alanin
siperpozisyonu olacaktir. Bu da Tauris ve Manchester'in [6] gozlemsel olarak

vardiklari eksenler arsindaki acinin ufak olmasi sonucunu desteklemektedir.

iki manyetik alanin birbirini nasil etkileyebilecegi lizerine heniiz kesin bir hesaplama
yapilmamistir ancak Sedrakian’in da 6nerdigi gibi [10] boyle bir etkilesme enerjetik

acidan iki eksen arasindaki aginin azalmasina sebep olabilir.

Cizelge 3.3’ ten alinan 7 ornek icin yapilan hesaplamalar bu pulsarlarin oldukg¢a hizh
evrimlestigini, bozunma siirelerinin olduk¢a kiglk oldugunu gostermektedir. Cizelge

3.5'te hesaplanan bu degerleri verdik. Bu degerler 1E 1207.4-5209 icin Ankay vd. [8]
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tarafindan bulunan degerle benzerlik géstermektedir. Bu da 1E 1207.4-5209 benzeri
yeni bir nétron yildizi sinifinin olma ihtimaline isaret etmektedir. Bu sinif ne siradan
radyo pulsarlarina ne de fiziksel Ozellikleriyle u¢ noktalarda bulunan magnetarlara

benzemektedir.

Ankay vd.’'ye gore [8] 1E 1207.4-5209 benzeri pusarlarin olusacagi cekirdek ¢okusli
sipernova patlamalarinin orani %20-30’dur. Bu ¢alismada ele alinan 7 6rnek disinda
bazi adaylar vardir ancak P ve/veya P dlciimleri heniiz yapilamadigi icin karakteristik
yaslari hesaplanamamaktadir. Bu pulsarlarin yeni gdzlem verileri takip edilerek ilerideki
¢alismalarda bu gruba ait olup olmadiklari incelenecektir. Ayrica pulsarlarin isima giicu
(‘luminosity’) gibi hesaba dayali baska oOzelliklerine de bakilarak karsilastirmali

incelemeler yapilacaktir.
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