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Dikine Hız Yöntemi

Dikine Hız Yöntemi, olası bir gezegenle ortak kütle merkezi etrafında yörünge hareketi 
yapan bir yıldızın bu yörünge hareketi sırasında gözlemciye yaklaşıp uzaklaşmasını, 
tayfındaki çizgilerin dönemli olarak maviye ve kırmızıya kaymalarından belirlemeye dayanır.




Bu animasyonda gezegenle (mavi daire) ortak kütle merkezi etrafında yörünge hareketi 
yapan yıldız sarı daire ile gösterilmiştir. Yörünge hareketi sol üst panelde tepeden bakan, 
sol alt panelde yörüngeye yandan bakan birer gözlemci için verilmiştir. Bu sırada tayfsal 
çizgilerdeki laboratuvar dalgaboyuna (noktalı dik doğrular) göre kayma, sağ alt panelde, bu 
kaymaların Doppler formülüne konmasıyla elde edilen dikine hız değerleri ile oluşturulan 
dikine hız eğrisi ise üst panelde görülmektedir.



Gezegeni gözlemenin imkanını bulunmadığ bu yöntemde 
gözlenen yıldızın ortak kütle merkezi etrafındaki yörüngesi 
gözlemcinin bakış doğrultusuna dik doğrultaki düzlemde değilse 
(i ≠ 0) yıldız gözlemciye yaklaşır ve uzaklaşır. Buna bağlı olarak 
dikine hızı değişir. Dikine hızının değişim dönemi ve şeklinden 
yörüngesinin parametreleri (yörünge büyüklüğü ve dış 
merkezliliği) belirlenebilir.

http://zingale.github.io/astro_animations/




Yıldızın Gezegenle Ortak Kütle Merkezi Etrafındaki Hareketi 
Gökyüzündeki Konum Değişiminden Belirlenebilir Mi?

Güneş-Jüpiter ikilisinden hareketle yıldız kütlesi 1 Mgüneş , gezegenin kütlesi 1 Mjüp , 
yörünge dönemi ~11.78 yıl  alınırsa ag ~5 AB bulunur.

Yıldızın ortak kütle merkezine olan uzaklığı (a*), M*a* = Mgag şeklindeki kütle 
merkezi ifadesinden hareketle hesaplanabilir.

Örnek olarak iki gezegenli bir sistemi ele alalım. Kepler’in 3. Yasası gereği M* 
kütleli yıldızın Mg kütleli gezegenle ortak kütle merkezi etrafındaki hareketi 
sırasında sahip olacağı yörüngenin yarı-büyük eksen uzunluğu (ag):

ag=
3√G (M *+M g)P

2

4 π2

a*=
M gag
M *

≈7.4 x108m



Yıldızın Gezegenle Ortak Kütle Merkezi Etrafındaki Hareketi 
Gökyüzündeki Konum Değişiminden Belirlenebilir Mi?

Yıldız tüm hareketin gökyüzü düzlemi üzerinde gerçekleşmesi kaydıyla ortak kütle 
merkezinden en fazla 0".0015 uzaklaşır. Bu kadar küçük bir konum değişimini, 

1. Teleskopların yetersiz açısal çözünürlüğü,
2. Optik elemanların hizalanmasındaki küçük problemler,
3. “Kırınım” nedeniyle görüntülerin “flulaşması!”
4. Yer atmosferinin yıldız ışığına bozucu etkisi (atmosferik görüş),
5. Dedektörün farklı bölgelerine (piksellerine) fotonların aynı anda ulaşmaması sonucu 
oluşan foton gürültüsü (Poisson gürültüsü)
6. Parlak yıldızlar için konum ölçümleri yapılırken yakında referans alınabilecek parlak 
yıldızların bulunmaması
gibi nedenlerle ölçmek oldukça güçtür. Üstelik bu hareketin dönemi (Güneş-Jüpiter ikilisi 
için 11.78 yıl) uzunsa bu zaman boyunca teleskop ve dedektör düzeneğinde 
gerçekleşecek her türlü değişim de ölçümleri ayrıca etkileyecektir. Bu konu detaylı olarak 
Ders-6’da Astrometri (Konumölçüm) Yöntemi başlığı altında işlenecktir.

Dünya’ya en yakın yıldız olan Proxima’nın uzaklığı yaklaşık 4.3 x 1016 m’dir. Yakın bir 
yıldız için (~10 ışıkyılı) tipik uzaklık 1017 m alınabilir. Güneş’in Jüpiter’le ortak kütle 
merkezi etrafındaki yörüngesinin büyüklüğünün 7.4x108 m olduğundan ve hareketin 
tamamının gökyüzü düzleminde gerçekleştiği varsayımıyla küçük açı yaklaşımı altında:

tan θ=
r*
D

⇒θ [rad .]≈7.4 x10
8m

1017m
⇒θ [ yaysn]=7.410−9×206265≈0.001526 yaysn .



  

Gaia Uzay Teleskobu
Ve Astronomi Yöntemi
✔ 19 Aralık 2013 tarihinde Soyuz ST-B/Fregat-

MT roektiyle Gine'deki uzay üssünden uzaya 
gönderildi.

✔ Dünya'ya en çok 263 bin km yaklaşıp (enberi), 
en çok 707 bin km uzaklaştığı (enöte) eliptik 
bir yörüngede 180 günde bir dolanmaktadır.

✔ 1.45 m ve 0.5 m birincil ayna çaplı iki teleskop 
106 adet CCD kamera üzerine aralarında 106o 
bulunan 0.85 x 0.66 □o 'lik bir alanın 
görüntüsünü düşürmektedir.

✔ Ulaşabildiği astrometrik hassasiyet G2V tayf 
türünden 3m < V < 12 m yıldızlar için 5 ile 16 
mikroyaysaniyesi arasındadır.

✔ Örneğimiz için Jüpiter nedeniyle Güneş'in ortak 
kütle merkezi etrafındaki hareketinin 10 ışık 
yılı uzaklıktan gökyüzündeki karşılığı 0.00153 
~1.6 miliyaysaniyesidir. 

✔ Gaia astrometrik duyarlılığı sayesinde Jüpiter 
benzeri bir gezegenin 10 ışık yılı uzaklıktan 
keşfedilmesini kolaylıkla sağlayabilir!



Yıldızın Bu Hareketi Dikine Hız
Değişiminden Belirlenebilir Mi?

Görüldüğü gibi ölçülmesi gereken değişim miktarı yine çok küçüktür. Bu miktar bir 
spektrografın tayfsal çözünürlüğü cinsinden ifade edilecek olursa;

Yine Güneş’in Jüpiter’le ortak kütle merkezi örneğinden hareketle yıldızın hareketinin 
tamamının bu kez gözlemcinin bakış doğrultusunda gerçekleştiğini (i = 90º) varsayalım. 
Yıldızın Jüpiter ile ortak kütle merkezi etrafındaki yörüngesini çembersel varsayarak 
yarıçapı 7.4 x 108 m, yörünge dönemi de 11.78 yıldır.

V *=
2π r*
P

⇒V *=
2π (7.4 x108m)

11.78 [ yıl ] x 365.25 [gün / yıl ] x 86400 [s /gün]
⇒V *=12.5≈13m / s

Yıldızın dikine hızını verecek tayf gözlemleri de görsel pencerede (λ = 500 nm) yapılıyor 
olsun.

Δ λ
λ =

V r

c
⇒ Δλ
500nm

= 13m / s
3 x 108m /s

⇒Δλ≈2.2 x 10−5nm

R= λ
Δλ= 500nm

2.2 x 10−5nm
⇒R∼25milyon

bulunur ki bugüne kadar bu çözünürlükte bir tayfçeker yapılabilmiş değildir!



Tayf Çizgilerinin Dönme İle Genişlemesi

Sonuç olarak dönme kaynaklı genişleme bile aranılan 
kayma miktarının 100 katı kadardır. Bu nedenle dikine 

hız yöntemi hızlı dönen (erken A, B ve O tayf 
türünden) yıldızlarda gezegen araştırmaları için uygun 

değildir. Dönme kaynaklı genişleme dev yıldızlarda 
minimum olduğu için dev yıldızlar etrafında gezegen 

araştırmak için ise iyi bir yöntemdir.

Bir yıldız nokta kaynak olarak gözlendiğinden tafysal çizgileri yıldızın dönmesine bağlı 
olarak genişler. Dönme sırasında yıldızın gözlemciye yaklaşan tarafındaki parçacıkların 
oluşumuna katkıda bulunduğu çizgiler maviye kayarken, uzaklaşan taraftakiler kırmızıya 
kayar. Nokta kaynaktan alınan tayf tüm disk üzerinden integre bir tayf olduğundan 
gözlenen söz konusu tayfsal çizgilerin genişlemesidir.

Güneş’in dönme hızı 2 km/s alınır, Dönme ekseninin 
gözlemcinin bakış doğrultusuna dik olduğu 
varsayılacak olursa;

Δλ
λ =

V r
c

Δλ= 2km /s
3 x 105 km / s

x500 nm∼3 x 10−3nm



Otto Struve (1952)

Otto Struve 1952 yılında, 
dikine hız yöntemiyle o günün 
olanakları ile dahi Güneş 
benzeri bir yıldızın etrafında 
0.02 AB yarı büyük eksen 
uzunluklu bir yörüngede 
dolanan 1 M

jüp
 kütleli bir 

gezegenin (K ~ 200 m/s) 
bulunabileceğini öngörmüştür. 

Hatta bu gezegenlerin geçiş 
yöntemiyle (δ ~ 0.02) dahi 
keşfedilebileceğini de 
düşünmüştür.



Dikine Hız Ölçüm Problemi

Avantajlar:

1. Dalgaboyu bilinen çizgilere sahip referans 
kaynaklar (lambalar) kullanarak “dalgaboyu 
kalibrasyonunu” (dedektörün neresine hangi 
dalgaboyunun denk geldiğini belirleme işi) çok 
hassas yapılarak her çizginin referans 
dalgaboyuna göre ne kadar kaydığı hassas 
belirlenebilir.

2. Pek çok tayf çizgisinden yapılan ölçümlerin 
“ortalaması” alınarak hassasiyet arttırılabilir.

Sonuç olarak gezegen kütllesi limitleri dahilindeki 
bir cismin neden olacağı dikine hızı gözlemek için 
gerekli hassasiyete ulaşılabilir.

Dezavantajlar

1. Atmosfer görüntüyü sürekli “titreştirir”. Bu 
titreşimler ve teleskobun takibindeki küçük 

hatalar nedeniyle yıldız ışığı slite (yarık) hep aynı 
konumdan gelmeyebilir.

2. Tayfçekerin olduğu odadaki boyanın neden 
olabileceği ışıma gibi ek ışımalar dahi gözlemi 

etkileyebilir.

3. Sıcaklığın ve atmosferik basıncın değişimi 
havanın kırılma indisini değiştireceğinden 

gözlemleri etkiler.

4. Teleskobun aynasının geometirsi sıcaklık ve 
pozisyon farklılıkarı nedeniyle değişir, farklı 

dalgaboylarındaki ışığın düştüğü pikseller değişir

5. Yıldız kaynaklı değişimler, gezegen kaynaklı 
Doppler kaymasının algılanmasını güçleştirebilir.



Dikine Hız Yönteminde Kullanılan Teknolojiler

Vakuma alınmış sıcaklık (ΔT = 0.01 K) 
ve basınç (Δp = 0.01 mBar) açısından 

son derece kararlı bir tayfçeker
ESO, La Silla / Şili, 3.6 metrelik teleskop ve 

HARPS tayfçekeri

Işğın fiber kablolarla 
tayfçekere taşınması

Dalgaboyu kalibrasyonu için güvenilir referanslar: 
Tayfı iyi bilinen sıcak gazla dolu lambaların eş zamanlı 
gözlemleri.

I2  gaz hücresi



İlk çalışmalar: γ Cep A b
(Campbell vd. (1988))

Yıldız ışığının içinden geçirilerek HF 
çizgilerinin yıldız tayfı üzerine 

“binmesiyle” 15 – 20 m/s 
hassasiyete ulaşılmasını sağlayan, 

tayfçekerin hemen önüne 
yerleştirilen HF gaz hücresi.

Campbell vd. tarafından 1980’lerin ortalarında seçilmiş 20 yıldızın etrafında olası yıldızaltı cisimlerin dikine 
hız yöntemiyle arandığı çalışmada, γ Cep çift sisteminin baş bileşeninin (A) çift yıldız yörünge 
hareketinden kaynaklanan dikine hızından kalan artıklarda anlamlı bir dönemlilik (P ~2.7 yıl) gösteren 
~100 m/s genlikli bir sinyale rastlandı. Hatzes vd. (2003) P ~ 2.5 yıl dönemli bu dikine hız değişiminin 
gerçek olduğunu; başlangıçta bulunduğu düşünülen aktivite kaynaklı ~2.7 yıl dönemli bir değişimin ise 
bulunmadığını göstererek, değişimin  m sini = 1.7 Mjup kütleli bir cisimden kaynaklandığını ortaya koydular. 
O gün gezegen kaynaklı olduğundan şüphelenilen ancak kuvvetli bir şekilde doğası dillendirilemeyen bu 
değişimin bugün gezegen kütle limitleri dahilinde bir gezegen kaynaklı olduğu değerlendirilmektedir. 
(Hatzes vd. 2003)

P ~ 2.7 yıl



Wright et al. (2012)



HD 114762 B (Latham vd. 1989)

Prof. Tsevi MazehProf. David Latham

Latham ve Mazeh önderliğinde Harvard cfA Smithsonian 
gözlemevinin Doppler Speedometer (DPS) tayçekeri 
kullanılarak 30 yıldız etrafında yapılan dikine hız 
araştırmasında rastlanan bu “yıldızaltı” cisim ile ilgili

Problemler:
1. Yörünge eğim açısını 90° aldığımız halde kütle gezegen 
limitine yakın (Mlimit ~ 13 Mjüpiter)
2. Dışmerkezlilik Güneş Sistemi gezegenlerinde 
gördüğümüzden fazlasıyla yüksek.
3. Yıldız F9 tayf türünden olduğu halde dönmeye bağlı 
genişlemeyi görmüyoruz. Acaba dönme ekseninin kutbuna 
doğru bakıyor olabilir miyiz? Bu durumda gezegenin dönme 
eksenine dik bir yörüngede dolaşması beklenmez.

m sini ~11 Mjüp olduğu halde gezegen olarak 
kabul görmemiştir! Bu cisim kataloglarda 
uzun süre gezegen olarak yerini almıştır! 
Gaia gözlemleri yörünge eğim açısının 5° 
civarında, dolayısıyla da cismin kütlesinin 
100 Mjüp civarında olabileceğine işaret 
etmektedir. (Kiefer 2019).

Latham vd., 1989, Nature, 339, 38



Güneş-benzeri bir 
yıldızın etrafında ilk 
keşif: 51 Pegasi

Mayor & Queloz, 51 Peg'in ilk gözlemleri



51 Pegasi

Mayor & Queloz, 1995, Nature, 378, 355

Mayor & Queloz, 1995, Nature, 378, 355

Biraz daha veri topladıktan sonra..

m2 sin i = 0.47 (+/- 0.02) MJüpiter

Marcy & Butler 1996

Iyodin hücresiyle gözlemler
Doğrulama!





Dikine Hız Eğrisi

Varsayımlar:
1. Yörüngelerin çembersel (e = 0), 
2. Yıldızın kütlesin gezegeninkine göre çok 
büyük (M* >> Mg), 
3. Yıldızın kütle merkezine uzaklığı 
gezegeninkine (a* << ap) çok küçük 

Yandaki şekilde herhangi bir tayfsal çizginin (ya da 
çizgilerin bir ortalamasının) zamanla nasıl değiştiği 
görülüyor. Mavi x işareti ile gösterilen her bir tayftan 
ölçülen ilgili çizginin dalgaboyunun (λ) laboratuvar 
dalgaboyuna (λ0) olan uzaklığıdır (λ - λ0). Görüldüğü 
gibi yıldızın yörünge hareketi nedeniyle düzenli 
değişen bu niceliğin yarı-genliği (Δλ) Doppler 
formülü kullanılarak kolaylıkla dikine hıza 
dönüştürülebilir (Vr).  Çoğu zaman bu değişim Δλ 
cinsinden verilmek yerine Doppler formülüyle dikine 
hıza dönüştürülerek Vr cinsinden verilir.

ag=
3√GM *P

2

4 π2

1. Kepler’in 3. yasasından hareketle gezegen 
yörüngesinin büyüklüğü bulunabilir:

2. Yıldıza gözlenen yörünge hareketini yaptıran 
cismin kütlesini tahmin edebilmek üzere kütle 
merkezi ifadesinden faydalanılabilir:

M *a*=M gag⇒M g=
M *a*
ag

Gözlenen yıldızın yörüngesinin büyüklüğü 
değil de yörüngenin bakış doğrultusundaki 
bileşeni olduğu için : a* = agöz. / sin i

M g=
m*agöz .
ag sin i

⇒M g sin i=
M *agöz .
ag



Dikine Hız Eğrisi
Yandaki şekilde herhangi bir tayfsal çizginin (ya da 
çizgilerin bir ortalamasının) zamanla nasıl değiştiği 
görülüyor. Mavi x işareti ile gösterilen her bir tayftan 
ölçülen ilgili çizginin dalgaboyunun (λ) laboratuvar 
dalgaboyuna (λ0) olan uzaklığıdır (λ - λ0). Görüldüğü 
gibi yıldızın yörünge hareketi nedeniyle düzenli 
değişen bu niceliğin yarı-genliği (Δλ) Doppler 
formülü kullanılarak kolaylıkla dikine hıza 
dönüştürülebilir (Vr).  Çoğu zaman bu değişim Δλ 
cinsinden verilmek yerine Doppler formülüyle dikine 
hıza dönüştürülerek Vr cinsinden verilir.

3. Cismin yörünge hızından hareketle 
(minimum) kütlesi (yandaki varsayımlar 
atlında) hesaplanabilir.

Ancak gözlenen hız gerçek yörünge hızı değil de 
onun radyal doğrultudaki bileşeni olduğundan

V *=
2π a*
P

⇒a*=
V *P

2π

M g sin i=
M *agöz .
ag

⇒M g sin i=
M *V r P

2π ag

ve a*=
agöz
sin i

Dikine hız (V*) yerine dikine hız eğrisinin 
yarı-genliği (K*) kullanılabilir. Artık bütün 
parametreler bilindiğinden Mg sini 
bulunabilir. Ancak Mg elde edilemez!

Varsayımlar:
1. Yörüngelerin çembersel (e = 0), 
2. Yıldızın kütlesin gezegeninkine göre çok 
büyük (M* >> Mg), 
3. Yıldızın kütle merkezine uzaklığı 
gezegeninkine (a* << ap) çok küçük 

M g sin i=
M *K *P

2π ag
=K *(

PM *
2

2πG
)
1/3



51 Pegasi yıldızının ilk (tayfsal) dikine hız 
gözlemlerinden elde edilen nicelikler:

1. Dikine Hız Değişim Dönemi = Yıldızın Yörünge 
Dönemi  P = 4.63 gün→

2. Dikine Hız Değişim Yarı Genliği  →
Vr = K* = 74.5 m/s

3. Tayfsal Gözlemler ve Yıldız Modellerinden  →
M* ~ 1.1 MGüneş = 2.2 x 1030 kg

ag=
3√GM *P

2

4 π2
⇒ag≈0.05 AB

Gözlenen yıldızın dikine hız yarı-genliği (Vr = K*) kullanılarak gezegenin kütlesi:

V r=
2π agöz .
P

⇒agöz .=
V r P
2π

ve M g sin i=
M *agöz .
ag

⇒M g sin i=
M *K *P
2π ag

Gezegen yörüngesinin yarıçapı (e = 0 için):

M g sin i=
M *K *P
2π ag

⇒M g sin i=
2.2 x1030 kg74.5m / s 4.63 gün x 86400 s /gün

2π 0.05 AB x149.6 x109m / AB

M g sin i=1.40 x10
27 kg∼0.74M jüp .

51 Pegasi Örneği - I



51 Pegasi yıldızının iyodin hücresi kullanılarak  
(tayfsal) dikine hız gözlemlerinden elde edilen 
nicelikler (Marcy ve Butler 1995):
1. Dikine Hız Değişim Dönemi = Yıldızın Yörünge 
Dönemi  P = 4.2293 gün (→ e = 0.01 ~ 0)
2. Dikine Hız Değişim Yarı Genliği  K→ * = 59.0 
m/s, (Kütle merkezinin hızı Vγ = 9 m/s)
3. Tayfsal Gözlemler ve Yıldız Modellerinden  →
M* ~ 1.1 MGüneş = 2.187 x 1030 kg

Gözlenen yıldızın dikine hız yarı-genliği (K* = K1) kullanılarak ve gezegenin kütlesinin  
yıldızınkinden çok küçük (m2 << m1 )olduğu varsayılarak 

Gezegen yörüngesinin 
büyüklüğü (a2) 
Kepler’in 3. yasasından

K 1=( 2πG
P

)
1/3 m2sin i

m1
2/3

1

√1−e2
⇒m2 sini=K 1(

PM *
2

2πG
)
1/3

=9.495 x1026 kg∼0.500M jüp .

51 Pegasi Örneği - II

Daha hassas bir hesap için varsa dış merkezlilik değeri (e) yerine konup m2 << m1 
varsayımı da terkedilebilr.

K 1=( 2πG
P

)
1/3 m2
m1

(m1+m2)
1/3 sin i

√1−e2

a2=M
1/3P2/3=1.11/3(4.63 /365.25)2/3=0.0528 AB



Dikine Hız Denklemi (Tam İfade)

Kyıldız (dikine hız yarı genliği) = 

Kgezegen (dikine hız yarı genliği) = 

Türetilmesi için bkz. http://w.astro.berkeley.edu/~kclubb/pdf/RV_Derivation.pdf
Ve Çift Yıldızlar ders notlarınız!

Gözlenen dikine hız yıldızın dikine hızıdır (K1)

Yerine 
koyacak
olursak,

ve

http://w.astro.berkeley.edu/~kclubb/pdf/RV_Derivation.pdf


Dikine Hız Denklemi

Gözlemler sonucu K1, P ve e gözlemsel veriye 
uyumlanacak eğriden kolaylıkla elde edilir. m1, 
yıldızın kütlesi olup tayfsal gözlemler ve güncel 
evrim modelleri kullanılarak elde edilir. Geriye 
bu yöntemle elde edemeyeceğimiz sin i kalır. 
Yörünge eğim açısı i = 90 varsayılarak m2, 
gezegen kütlesi için bir alt limit değer belirlenir

http://astro.unl.edu/classaction/animations/extrasolarplanets/radialvelocitysimulator.html



Jüpiter @ 1 AB  : 28.4 ms-1

Jüpiter @ 5 AB  : 12.7 ms-1

Neptün @ 0.1 AB  : 4.8 ms-1

Neptün @ 1 AB : 1.5 ms-1

Süper Dünya (5 MYer) @ 0.1 AB : 1.4 ms-1

Süper Dünya (5 MYer) @ 1 AB : 0.45 ms-1

Dünya @ 0.1 AB : 0.28 ms-1

Dünya @ 1 AB : 0.09 ms-1

Gerekli Dikine Hız Duyarlılıkları

Şu an ulaşılan en iyi dikine hız duyarlılığı ESO'nun La Silla / Şili'deki 3.6 m ayna çaplı 
teleskobuna bağlı HARPS tayfçekeriyle 9.75 kadir parlaklığa sahip M3.5 V tayf türünden bir 
yıldızın (Barnard Yıldızı) gözlemlerinde ulaşılan 15 cm / s 'lik bir dikine hız duyarlılığıdır 
(Ribas vd. 2018).



Jacob Bean

Dikine hız gezegenlerinin Yarı-Büyük Eksen Uzunluğu’na karşılık Gezegen Kütlesi grafiği. 
Görüldüğü gibi dikine hız yöntemi, yıldızına yakın, büyük gezegenleri bulmaya duyarlıdır. 
Güneş Sistemi gezegenleri karşılaştırma için verilmiştir. 9 cm/s limiti Güneş’in Dünya 
kaynaklı dikine hız değişiminin genliği olarak verilmiştir. 



29 Mart 2023 tarihi itibarı ile 1139 dikine hız keşfinin bulunduğu bu grafikte de görüldüğü üzere zamanla 
giderek daha fazla sayıda ve daha küçük kütleli gezegenler bu yöntemle keşfedilebilmektedir. Bunun 
nedeni teknolojideki gelişmeler paralelinde dikine hız duyarlılığının artmasının yanı sıra geçen zaman 
içinde daha büyük yörünge dönemli gezegenlerin de gözlenilebilmiş olmasıdır.

HD164922d
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Bilinen Ötegezegen Adayları

Grafik farklı tekniklerin farklı türden gezegenleri bulmak konusundaki yanlılıklarını göstermektedir. Dikine 
hız tekniği, büyük kütleli ve yıldızına yakın gezegenleri bulmaya daha duyarlı iken, geçiş yöntemi de 
benzer gezegenlerden daha küçük olanları da keşfetmeye duyarlıdır. Görüntüleme yöntemi yıldızına uzak, 
büyük kütleli gezegenlerin, çekimsel mercek yöntemi ise yıldızına daha yakın orta kütledeki gezegenleri 
keşfetmek konusunda daha başarılıdır. Tüm bu yöntemler birbirini tamamlayarak daha geniş bir gezegen 
örnek uzayını çalışmamıza ve değerlendirmelerimizi bu örnek uzay üzerinden yapmamıza olanak sağlar. 



HD208897b, Yılmaz vd. 2017

1.4 Mjüp kütlesi ve 1.05 AB 
uzaklığıyla gezegen “ılık-
Jüpiterler” olarak sınıflanan 
ve az sayıda gezegen 
barındıran bir grubun üyesi 
olması itibarı ile de önem 
taşımaktadır.





Proxima Cen b, Anglada-Escude vd. 2016

Proxima b gezegenlerinin bir tam yörüngesi boyunca 
dikine hız değişimi (Anglada-Escude vd. 2016)



Proxima Cen d, Faria vd. 2022

Proxima b (solda) ve Proxima d (sağda) gezegenlerinin 
bir tam yörüngeleri boyunca dikine hız değişimleri

Faria vd. (2022)

Proxima yıldızının parametreleri. 
Proxima d minimum kütlesi 0.26 ± 0.05 M

yer
,

Yörünge dönemi 5.12 ± 0.04 gün olarak
Hesaplanmış bir gezegendir.

Faria vd. (2022)

Proxima’nın etrafında daha önce dikine hız değişiminden Damasso vd. (2020) tarafından 
önerilen Proxima c ‘nin ise bir ötegezegen olmadığı, gözlenen dikine hız değişiminin 
manyetik aktivite kaynaklı bir dikine hız değişimi olduğu anlaşılmıştır.



Proxima yıldızı Güneş’e göre daha soğuk bir yıldız olduğu için üzerinde suyun sıvı formda 
bulunabileceği yaşanabilir gezegenler kuşağı yıldıza daha yakındır. Proxima bu kuşağın iç 
sınırında olmakla birlikte Venüs’ün de Güneş’in yaşanabilir kuşağının iç sınırında olduğunu 
hatırlatmakta fayda vardır. 

ESO/M. Kornmesser/G. Coleman



Barnard Yıldızı

Güneş Sistemi’ne en yakın 2. yıldız olan Barnard Yıldızı, E. E. Barnard 81916) tarafından 
öz hareketi en büyük (uzay hızı: -142.6 ± 0.2 km/s) yıldız olarak belirlenmiştir . 
Yaklaşık 10000 sene sonra Güneş Sistemi’ne en yakın yıldız olacak bu yıldız 11800 
yılında sistemimize 3.75 ışık yılı mesafede olacak.



Barnard Yıldızı

Barnard Yıldızı, Ophiuchus takımyılıdzı içinde 9m.5 görsel parlaklığa sahip M3.5 V tayf 
türünden 0.163 Mgüneş kütleli, 0.178 Rgüneş yarıçapında 3278 K yüzey sıcaklığına sahip soğuk 
ve yaşlı (7 – 10 gigayıl (109) yaşında) bir cüce yıldızdır. 

http://www.nightskyinfo.com/archive/barnard_star/



Barnard b Gezegeni

Farklı tayfçekerle 20 yılı aşkın bir süre yapılan dikine hız gözlemlerinden Barnard 
Yıldızı’nın etrafında da bir gezgen keşfedildi (Ribas vd. 2018). Şekilde 223 gün dönemli 
sinyalin evreye dönüştürülmüş dikine hız eğrisi (a), zamana karşılık dikine hız eğrisi (b) 
ve ~4000 gün dönemli bir ikinci dikine hız uyumlaması (c) görülmektedir. 



Barnard b Gezegeni

3.23 Myer minimum kütlesiyle Süper Dünya / 
Mini Neptün sınırında bir gezegen olan 
Barnard b, yıldızına yüzeyinde suyun sıvı 
formda bulunabileceği sınırı ifade eden buz 
çizgisi limitinde bir uzaklıktadır. Üstte ve 
yanda gezegenin “sanatçılarca” hazırlanmış 
görselleri görülmektedir. © ESO



Birden Fazla Gezegen Barındıran Sistemler
HR 418: υ And

Butler vd. 1997 Butler vd. 1999

Solda Lick, Sağda AFOE gözlemleri

4.6 gün dönemli birinci gezegenin neden olduğu
dikine hız değişiminden arındırılmış artıklar

0.7 M
jüp

@ 0.06 AB
2 M

jüp

@ 0.7 AB
4 M

jüp

@ 2.5 AB
6200 K
F8 V

Not: Uzaklıklar ölçekli değildir. Renkler cisimlerin sıcaklık 
ya da yaşanabilirlik koşullarından bağımsızdır.

Butler vd. 1999



Birden Fazla Gezegen Barındıran Sistemler
GJ 667C b,c,d,e,f,g,h

Anglada-Escude vd. 2013

Çoklu gezegen sistemleri söz 
konusu olduğunda en büyük 
dikine hız genliğine neden 
olan gezegenden başlanarak 
sırasıyla her seferinde bir 
gezegenin dikine hızı modeli 
veriden çıkarılarak, artıklarda 
dönemli bir değişim olup 
olmadığına bakılır. Artıklarda 
dönemli bir değişim 
kalmayıncaya kadar ilerlenir.



Titius – Bode “Kuralı”
1766’da henüz Uranüs, Neptün ve Plüto bulunmamışken, Johann Titius (1729-1796) 
gezegenlerin Güneş’ten uzaklıkları arasında matematiksel bir ilişki buldu. Bu ilişki daha 
sonra Johann Elert Bode (1747-1826) tarafından popülerleştirildi. Bu matematiksel ilişki 
bugün Titius Bode Kuralı (zaman zaman yanlış olarak “yasası”) olarak adlandırılmaktadır.

Daha sonra farklı fonksiyonel ifadeler ve 2n yerine 1.7275n çarpanına dayanan ve Jüpiter, Satürn 
ve Uranüs (gezege / uydu) sistemlerine de uyarlanan formüllerin Blagg (1913) ve Richardson 
(1945) tarafından önerilmiş olmasına karşın bugüne kadar bu ilişkilerin arkasında yatan fiziksel 
bir mekanizma bulunamamıştır. Yıldız oluşumu ve sonrasındaki yörünge evrimi ile yörünge 
rezonansları Güneş Sistemi gezegenlerini bu şekilde ifade edilebilecek yörüngelere zorlamış 
olabilir; ancak daha iyi bir açıklama söz konusu olmadıkça bu ilişki matematiksel bir tesadüf 
olarak kabul görmektedir. Buna karşın kuralın varyantları ötegezegen sistemleri için dahi 
türetilmiştir (Chang 2023, Altaie vd. 2016, Krommydas & Scardigli 2023, Georgiev 2018).

https://en.wikipedia.org/wiki/Titius%E2%80%93Bode_law
https://www.janss.kr/archive/view_article?pid=jass-40-2-67
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016arXiv160202877A/abstract
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2023arXiv230706070K/abstract
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018BlgAJ..29...19G/abstract


17 Nisan 2025 tarihindeki arasınav bu slayta kadar işlenen konuları kapsamaktadır.



Aletsel Problemler
✔  Tayfçeker içindeki havanın kırılma indisinin değişimi (sıcaklık ve 

basınç değişimlerinin kontrolü)

✔  Termal ve mekanik etkiler (takip problemleri, aynanın sıcaklıktan ve 
gökyüzünde bakılan konumdan etkilenmesi)

✔  Yarığın (slit) aydınlanması (ışığın fiber optikle taşınması)

✔  Hassas dalgaboyu kalibrasyonu

✔  Dedektör kaynaklı etkiler

✔  Foton toplanması (büyük teleskop)

✔  Tayfın “kirliliği” (özellikle yakın kızılötede!)



Hassas Dalgaboyu Kalibrasyonu - I
Lamba Tayfı Yöntemi

Eş zamanlı Toryum-Argon lambası tayfı kullanarak 
dalgaboyu kalibrasyonu, HARPS 2003. Beyaz noktalar ThAr 
salma çizgilerini, parlak eğriler yıldız tayfını göstermektedir.

Avantajı:
1. Dalgaboyları çok iyi bilinen çok sayıda 
salma çizgisi,
2. Eş zamanlı olarak (bazı düzeneklerde) 
kalibrasyon tayfı alabilme avantajı,
3. Tayfın kalibrasyon tayfı ile 
“kirlenmemesi”.

Dezavantajı:
1. Işığın farklı bir optik yoldan geliyor 
oluşu,
2. Lamba ömrü,
3. Bazı bölgelerde daha fazla çizgi ihtiyacı.

Örnek bir ThAr çizgi atlası



Çapraz Korelasyon Yöntemi (CCF)

Not: Çapraz korelasyon fonksiyonu tanımı gereği tüm tayfsal çizgilerin “bir çeşit” ortalamasıdır. Bu nedenle bir tayf 
çizgisine benzemesi için y ekseninde ters döndürülür!



Hassas Dalgaboyu Kalibrasyonu - II
İyodin (I2) Hücresi Yöntemi

Sadece 3 Angstrüm'lük bir bölgedeki iyodin çizgileri

Avantajı:
1. Dalgaboyları çok iyi bilinen çok fazla 
sayıda soğurma çizgisi,
2. Eş zamanlı olarak kalibrasyon tayfı 
alabilme avantajı,
2. Işığın yıldız ışığı ile aynı optik yoldan 
geliyor oluşu. 

Dezavantajı:
1. Yıldız tayfının kalibrasyon tayfı ile 
kirlenmesi
2. Veri işleme zorluğu
3. İyodin hücresinin ömrü



I2 Hücresiyle Dikine Hız Ölçümü

İyodin hücresiyle dikine hız belirlenirken tayf küçük parçalara ayrılıp aletsel profil belirlenir. Bu nedenle daha 
karmaşık bir yöntemdir!



Yıldızlarda Dikine Hız Değişimine Neden Olan Etkiler

✔ Granülasyon (Bulgurlanma) 

✔ Manyetik etkinlik kaynaklı olgular

✔ Yıldız zonklamaları

✔ Slite girip / çıkan bir arkaplan yıldızı

✔ Yakın bir çift yıldız bileşen



Granülasyon (Bulgurlanma) Kaynaklı 
Dikine Hız Değişimleri

Asimetrik bir çizgi profili dikine hız 
ölçümü yapılmasını zorlaştırır. Zira bu 
durumda çizginin merkezi 
dalgaboyunu (λ) belirlemek çizgi 
merkezinin tanımı gereği 
problemlidir. Buna bir de sınırlı 
tayfsal çözünürlüğün bozucu etkisi 
eklendiğinde toplamda bir Doppler 
kayması (Δλ = λ – λ0) ölçülmüş olur. 
Çizgi merkezinin  doğru 
ölçülememesinden kaynaklanan bu 
“zahiri” Doppler kayması nedeniyle 
yıldızda sürekli bir dikine hız değişimi 
olduğu gibi bir sonuç çıkar.
(Δλ / λ = Vr / c). 

Çizgi asimetrileri kendini en iyi çizgi 
ortaylarında (bisektör) gösterir.



Çizgi Ortayları
(Bisektör)

Çizgi ortayı, bir tayfsal çizginin mavi ve kırmızı kanatlarını birleştiren doğru 
parçalarının orta noktalarının geometrik yeridir. Tayfsal çizgide herhangi bir 
nedenle bir asimetri oluşması durumunda ortay dik bir doğru olmaktan 
sapar. Ortayın şekli ancak dalgaboyunda (ya da buna eş olarak dikine hızda) 
bir genişletme (zoom) yapıldığına anlaşılabiir (Şekil sağ panel) 

Baştürk, 2012



Manyetik Etkinlik Kaynaklı  Dikine Hız Değişimleri – I
Yüzey Parlaklık Dağılımı Düzensizlikleri

Tıpkı bulgurlanmada olduğu gibi manyetik etkinlik kaynaklı (sıcak ya da soğuk) 
lekelerde çizgi profilinde asimetrilere dolayısı ile “görünüşte” dikine hız 
değişimlerine neden olurlar. Burada yıldız hareket etmemekte sadece üzerindeki 
parlaklık dağılımı düzensizlikleri dönme ile modüle olmaktadır.




Manyetik Etkinlik Kaynaklı  Dikine Hız Değişimleri – II
Manyetik Çevrim Kaynaklı Değişimler

✔ Konvektif hücrelerin yapılarının ve hareketlerinin manyetik etkin bölgelerde önemli 
ölçüde değişmesi ve bunun sonucu olarak konvektif hareketin baskılanması 
(Livingston 1982, Brandt ve Solanki 1990), tayfta çizgi asimetrileri ve buna bağlı 
olarak dikine hız değişimleri gözlenmesine neden olur (Gray 1988).

✔ Konvektif hareketin baskılanması yüzeye enerji transferinin de engellenmesi anlamını 
taşır. Manyetik olarak etkin bölgeler bu nedenle yüzeyin diğer bölgelerinden daha 
soğuktur ve dolayısıyla daha karanlık görünür. Bu bölgelerde, konvektif hareket 
manyetizma tarafından baskılanıp azaltıldığından, granülasyonun neden olduğu 
maviye kayma yerine kırmızıya kayma gözlenir. Manyetik çevrim boyunca bu 
bölgelerin büyüklüğü ve yıldız üzerindeki konumları değişir.

✔ Etkinliğin yüksek olduğu dönemlerde bu bölgeler yıldız yüzeyinde daha büyük alan 
kaplar. Bu nedenle kırmızıya kaymalar daha fazla gözlenir. Düşük etkinlik 
dönemlerinde ise kırmızıya kaymanın kaynağı bölgeler küçüktür. Manyetik çevrim 
boyunca bu nedenle genliği 40 cm/s’den 140 cm/s’ye kadar ulaşan dikine hız 
değişimleri gözlenir (Dumusque vd. 2011b).

✔ Makarov (2010), manyetik çevrim boyunca meridyonel yüzey akımlarının hızlarında 
da değişim olabileceğini öne sürdü ve bu değişimlerin yörünge dönemleri 0.6 yıl ile 
1.4 yıl arasında olan, bu nedenle üzerinde yaşam koşullarının oluşabileceği 
ötegezegenlerin bulunması konusundaki en büyük güçlüklerden biri olduğunu 
gösterdi.



Manyetik Etkinlik Kaynaklı  Dikine Hız Değişimleri – II
Manyetik Çevrim Kaynaklı Değişimler

Yüzey parlaklık dağılımı düzensizlikleirnin (lekeler ve plaj bölgeleri) manyetik çevrimi boyunca sayılarının ve 
yüzeyde kapladıkları alanların değiştiğini Güneş'ten biliyoruz. Bu düzensizliklerin neden olduğu “görünüşteki” dikine 
hız değişimleri de zamanla değişir ve yıldızla ortak bir kütle merkezi etrafında hareket eden bir gezegen olduğunun, 
bu nedenle dikine hız değişimlerinin gözlendiğinin sanılmasına neden olabilir (sol altta).  Yukarıda HD 7199 
yıldızında (solda) dikine hızın zamana (üstte) ve evreye bağlı değişimini ve (sağda) aktivite belirteci log RHK 
endeksinin değişimini (üstte) görüyorsunuz. Dikine hız değişime aktivite değişimi ile evrelendirildiğinde değişimin 
kaynağının bir gezegen değil, yıldızın kendi manyetik etkinliği olduğu kolayca görülüyor (sağ altta) (Dumusque vd. 
2011).



Yıldız Zonklaması (Pulsasyon) 
Kaynaklı Dikine Hız Değişimleri

✔ Yıldızlarda gözlenen zonklama olgusu da dikine hız 
değişimlerine neden olur. Zira yıldızın bir bölümü 
gözlemciye yaklaşırken, çizgi oluşumuna bu 
bölümden gelen katkılar maviye kayma; diğer bir 
bölümü gözlemciden uzaklaşırken, çizgi oluşumuna 
bu bölümden gelen katkılar ise kırmızıya kayma 
olarak algılanır.

✔ Zonklamanın bütünüyle çapsal (radyal) olması 
durumunda dikine hız değişimi düzenlidir ve dönme 
kaynaklı değişimlerden dönem ve genlik farklılıkları 
dışında ayırt edilebilmesine imkan yoktur.

✔ Güneş salınımlarının periyodu 5 dakika olduğu için 
neden oldukları dikine hız değişimlerini daha büyük 
dönemli olması beklenecek gezegen kaynaklı dikine 
hız değişimlerinden ayırt etmek oldukça kolay olur.

✔ Zonklamanın çapsal olmaması durumunda ise 
dikine hız değişimlerine çizgi ortayı değişimleri etki 
eder (solda). Ortay değişimleriniin dikine hız 
değişimleriyle paralel gerçekleşmesi değişimin 
kaynağının yıldız kaynakllı olabileceğine işaret eder.

Hatzes (1996)



Yıldız Kaynaklı Dikine Hız Değişimlerinin 
Olası Gezegen Kaynaklı Değişimlerden Ayrılması

✔ Değişim Dönemi: Öncelikle dikine hız değişiminin dönemine bakılır. Zonklama kaynaklı 
değişimler kısa dönemli (5 dk – 4 sa) olabilirken gezegen kaynaklı değişimlerin zaman 
ölçeği daha uzundur. Zonklama kaynaklı değişimlerin doğru bir şekilde modellenmesi 
durumunda poz süreleri değişimin zaman ölçeğinde seçilerek yaratacakları gürültüden 
kurtulmak dahi mümkündür.

✔ Ayrıca, gezegen kaynaklı dikine hız değişimleri katı bir döneme (sisteme bağlı başka bir 
cisim olmaması durumunda sürekli aynı!) sahipken, manyetik etkinlik kaynaklı değişimler 
çevrimsel (Güneş'ten de bildiğmiz gibi!) bir nitelik taşır.

✔ Değişim Genliği: Dikine hız değişiminin genliği de kritik önem taşıyabilmektedir. Gezegen 
kaynalı dikine hız değişiminin genliği bir dönemden diğerine değişmezken, özellikle 
manyetik etkinlik kaynaklı değişimlerin genliği (Güneş'ten de bildğimiz üzere!) önemli 
ölçüde değişir.

✔ Diğer Gözlemsel Belirteçler: Manyetik etkinilk ve zonklama yıldızda sadece dikine hız 
değişimlerine değil, eş zamanlı olarak sıcaklık ve buna bağlı olarak renk değişimlerine de 
neden olur. Bu değişimler fotometrik gözlemlerde renk ölçeği değişimleri (B-V, V-R gibi), 
tayfsal gözlemlerde kalsiyum emisyon şiddeti değişimleri (log RHK, S-indeksi) ve Hαlfa 
şiddeti belirteçlerle takip edilebiir. Bu değişimlerin yıldızın dikine hız değişimine eş dönem 
ve genikle gerçekleşmesi değişim kaynağının yıldıza ilişkin olgular olabileceğine delil teşkil 
eder.

✔ Dikine hız değişimine dönem ve genlikçe paralel gerçekleşen çizgi ortayı değişimleri de, 
kaynağın bir gezegen değil de yıldıza ait olgular olduğu şeklinde yorumlanır. 



Yıldız Kaynaklı Dikine Hız Değişimlerinin 
Olası Gezegen Kaynaklı Değişimlerden Ayrılması

Queloz vd. (2001) tarafından HD 
166435 yıldızı için tespit edilen dikine 
hız ile ortayın kapladığı hız alanı 
arasındaki ilişki. Bu ilişki dikine hız 
değişiminin ötegezegen kaynaklı değil, 
manyetik etkinlik kaynaklı olduğunu 
düşündürmektedir.

Manyetik etkinik ya da çapsal olmayan zonklamalar 
kaynaklı değişimlerin neden olabileceği çizgi 
asimetrisinin iyi bir ölçütü çizgi ortayının şeklidir. Böyle 
bir etkinin varlığı durumunda ortay dik bir doğru 
olmaktan sapar. Asimetrinin ölçütü ortayın dik bir 
doğrudan sapma miktarını sayısallaştıracak herhangi 
bir öçüt olabilir. Burada iki farklı çizgi derinliğinden 
ölçülen hızların ortalamaları arasındaki farklar (v3 - v1) 
olarak tanımlanan ortayın kapladığı hız alanı ölçütü 
verilmiştir. Literatürde başka ortay ölçütleri de 
tanımlanmıştır (Baştürk vd. 2011).
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