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Αριθµητική  προσοµοίωση  Μαγνητοϋδροδυναµικών  
πιδάκων  από  νεογέννητους  αστέρες 
 
 

Περίληψη  Εργασίας 
     Οι  πίδακες  πλάσµατος  που  παρατηρούνται  στα νεογέννητα  άστρα  
αποτελούν  µια  πολύ  ενδιαφέρουσα  κατηγορία εκροών πλάσµατος από   
αστροφυσικά  αντικείµενα.    
     Ως γνωστόν, οι  νέοι αστέρες  σχηµατίζονται  σε  γιγαντιαία  µοριακά  
νεφελώµατα υδρογόνου. Σε αυτά τα νεφελώµατα  δηµιουργούνται λόγω της 
βαρυτικής αστάθειας Jeans  κάποιοι πυρήνες συµπύκνωσης. Οι πυκνοί αυτοί 
πυρήνες καταρρέουν  λόγω  της  βαρύτητας, δηµιουργώντας  στο  κέντρο  
τους  ένα  συµπύκνωµα  ύλης  από  το  οποίο  τελικά θα δηµιουργηθεί  ο  
πρωτοαστέρας. Όµως, για να αυξηθεί κατά πολλές τάξεις µεγέθους η 
πυκνότητα στις κεντρικές περιοχές  του συµπυκνώµατος και να σχηµατισθεί 
τελικά ο αστέρας  πρέπει να αφαιρεθεί στροφορµή από το σύστηµα. 
Συγκεκριµένα, λόγω  του  νόµου  διατήρησης  της  στροφορµής  καθώς ο 
πυρήνας συµπύκνωσης καταρρέει  περιστρέφεται  ταχύτατα  µε  αποτέλεσµα  
να  σχηµατίζεται  ένας  φακοειδής δίσκος  αερίου  γύρω  από  τον  
πρωτοαστέρα. Το µεγαλύτερο µέρος της  στροφορµής αυτού του δίσκου 
συσσώρευσης  πρέπει να αφαιρεθεί για να συνεχίσει η πρόσπτωση της ύλης 
και η αύξηση της κεντρικής πυκνότητας.  Αυτή ακριβώς την αφαίρεση της 
στροφορµής επιτελούν οι πίδακες  του πλάσµατος εξυπηρετώντας έτσι τελικά  
το σχηµατισµό του νέου αστέρα.    
     Οι  πίδακες  πλάσµατος  των  νεαρών  άστρων  (YSOs)  µπορούν να 
περιγραφούν σε πρώτη προσέγγιση  από  τις  εξισώσεις  της  
µαγνητοϋδροδυναµικής  (ΜΥ∆).  Οι  πίδακες  αυτοί παρουσιάζουν  µεγάλη  
εστίαση  και  επιταχύνονται  καθώς  αποµακρύνονται  από  την  πηγή.  Τα  
επικρατέστερα  σενάρια που  εξηγούν  τις  παραπάνω  ιδιότητες  των  
πιδάκων  είναι  η  Μαγνητουδροδυναµική (ΜΥ∆)  αυτό–εστίαση  και  η  
µαγνητοφυγοκεντρική  επιτάχυνση.    
     Η  προσοµοίωση  των  πιδάκων  των  YSOs  επιτυγχάνεται  µε  την  
εφαρµογή  συνδυασµένων αναλυτικών  αυτό–όµοιων  µοντέλων  στην  εκροή  
που  προέρχεται  α) από  το  άστρο  και  β) στην  εκροή  που  προέρχεται  
από  το  δίσκο. Οι αναλυτικές λύσεις χρησιµοποιούνται ως αρχικές 
καταστάσεις αριθµητικής προσοµοίωσης των ΜΥ∆ εξισώσεων. Σκοπός  της  
εργασίας  µας  είναι  αυτή ακριβώς η  προσοµοίωση  πιδάκων  της  
κατηγορίας  T Tauri  νεογέννητων  άστρων. Η προσοµοίωση  
πραγµατοποιείται  µε  τον  κώδικα  PLUTO  ο  οποίος  χρησιµοποιείται  για  
την  επίλυση  προβληµάτων  υδροδυναµικών – µαγνητουδροδϋµικών  
εκροών.  Τα αποτελέσµατα της αριθµητικής προσοµοίωσης συγκρίνονται µε 4 
πίδακες νεογέννητων αστέρων. Συγκεκριµένα, επιλέγονται  γι αυτό  το  σκοπό  
οι  πίδακες  των  αστέρων  RW Auriga, CW Tauri,  DG Tauri  και  HH 30 οι 
οποίοι είναι σχετικά  κοντινοί  έτσι  ώστε  να  παρατηρούνται µε µεγάλη 
διακριτική ικανότητα.  Για  κάθε  πίδακα  προσοµοιάζεται  αρχικά  η δηµιουργία 
των φωτεινών συµπυκνωµάτων Herbig Haro (HH objects)  όπως  
απεικονίζονται  από  παρατηρήσεις  στις  γραµµές  [SII] λ6716  και  [SII] λ6731  
τη  χρονική  περίοδο  ∆εκέµβριος – Ιανουάριος  1997 για  τους πίδακες  των  
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αστέρων  RW Auriga, CW Tauri, DG  Tauri  και  τη  χρονική  περίοδο  Μάρτιος  
1995  για  τον  HH 30.   Στη  συνέχεια  προσοµοιάζονται  η  θερµοκρασία  και  
οι  ταχύτητες  Vr  και  Vz  για  τις  συγκεκριµένες  χρονικές  περιόδους. Τέλος  
γίνεται  σχολιασµός  των  αποτελεσµάτων  που  προκύπτουν  από  τις  
προσοµοιώσεις  και  σύγκρισή  τους  µε  τις  παρατηρήσεις. 
 
Λέξεις – κλειδιά: πίδακες – PLUTO – προσοµοίωση – YSOs 
 
 

Summary 
 
Plasma  jets  which  are  observed  in  Young  Stellar  Objects – YSOs  
consist   one  of  the  most  interesting  category  of  astrophysical  outflows. 
YSOs  are  created  in  giant  molecular  hydrogen  nebulae  under  the  effect  
of  Jeans  gravitational  instability. A  necessary  condition  for  the  creation  
of  an  YSO  is  the  abstraction  of  angular  momentum  from  the  core  of  
matter  that  gravitational  collapse  has  created  in  the  center  of  the  
nebula. This  is  achieved  through  the  ejection  of  plasma  outflows  called  
jets. Jets  are  governed  from  madnetohydrodynamical  equations. Their  
most  important  features  are  collimation,  high  acceleration  and  ejection  in  
the  form  of  knots. 
In  the  present  work  we  attempt  to  simulate  YSO  jets  with  the  use  of  
code  PLUTO, a  program  which  performs  numerical  simulations  of  
hydrodynamical/magnetohydrodynamical  outflows. We  simulate  the  jets  of  
the  stars  RW  Auriga, CW  Tauri, DG  Tauri  and  HH 30  as  depicted  in  
observations  on  December – January  1997  for  the  first  three  stars  and  
March  1995  for  HH 30. Knot – like  morphology  is  achieved  by  applying  
time  variability  at  the  base  of  the  outflow. 
The  results  from  the  simulations  are  in  good  agreement  with  
observations especially  those  concerning  velocities  and  time variability . 
The  divergence  between  some  of  the  simulation  results  and  the  
observations  comes  from  the  exclution  of  radiative  cooling  in  our  
calculations,  which  appears  in  real  jets.   
 
Κey words: jets – PLUTO – simulation – YSOs  
 
 
1 . Εισαγωγή 
 
     Οι  εκροές  πλάσµατος  µε  τη  µορφή πιδάκων (jets)  είναι  ένα  φαινόµενο  
που  παρατηρείται  συχνά  σε  αρκετές κατηγορίες  αστροφυσικών  
αντικειµένων (Tsinganos et al 2009).  Μερικές  από  αυτές είναι  τα   
νεο-σχηµατιζόµενα  άστρα (Young  Stellar  Objects – YSOs),  διπλά  αστρικά 
συστήµατα  (X – ray  binaries)  καθώς  και  οι  πυρήνες  των  ενεργών  
γαλαξιών.  Σε  όλα  τα  παραπάνω  συστήµατα, οι  εκροές  εµφανίζουν  κοινές  
ιδιότητες  όπως  το  περίπου κυλινδρικό  τους σχήµα  και  η  παρουσία  ενός  
δίσκου  προσρόφησης  ύλης  από  τον  οποίο  φαίνεται  να  προέρχονται.      
     Οι  πίδακες  εµφανίζονται  ισχυρά  εστιασµένοι  γύρω  από  τον  άξονα  της  
κεντρικής  πηγής . Οι  γωνίες  που  σχηµατίζουν  µε  τον  άξονα  είναι  µόλις  
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µερικές  µοίρες . Από  τις  παρατηρήσεις  προκύπτει  ότι  η  ύλη  εκτοξεύεται  
µε  ταχύτητες  πολύ  µεγαλύτερες  από  την  ταχύτητα  του  ήχου. 
     Το  θεµελιώδες  ερώτηµα  που  απασχολεί  την  αστροφυσική  είναι  πως  
ένα  αστροφυσικό αντικείµενο µπορεί  να  δηµιουργήσει  µια  τόσο  
εστιασµένη  υπερηχητική  εκροή.   Στην  παρούσα  εργασία  θα  ασχοληθούµε  
µε  την  περίπτωση  των  νεο-σχηµατιζόµενων  άστρων  (YSOs) της  
κατηγορίας Classical  T – Tauri Stars (CTTSs).    Η  εργασία  αποτελείται  από  
δυο  σκέλη : το  θεωρητικό,  στο  οποίο  θα  γίνει  παρουσίαση  θεωρητικών  
στοιχείων  που  αφορούν  τους  πίδακες  από  νεαρά  άστρα,  και  το  σκέλος  
της  προσοµοίωσης  των  πιδάκων  αυτών  µέσω  του  προγράµµατος  
PLUTO.         
     Όσον  αφορά  το  θεωρητικό  µέρος, αρχικά  θα  αναφέρουµε  µερικά  
συνοπτικά στοιχεία  σχετικά  µε  το  σχηµατισµό  και  την  εξέλιξη   των  YSOs.    
Εν  συνεχεία  θα  αναφερθούµε  στα  χαρακτηριστικά  των  CTTSs  καθώς  και  
στα  δεδοµένα  που  προκύπτουν  από  την  παρατήρηση  των  πιδάκων  
τους.   Επίσης  θα  γίνει  γενική  αναφορά  στους  µηχανισµούς  εστίασης  και  
επιτάχυνσης  της  ροής  των  πιδάκων  και  συνδυασµός  τους  µε  τα  
παρατηρησιακά  δεδοµένα.      
 
 
1.1 Μοριακά  Νεφελώµατα 
      
     Τα  µοριακά  νεφελώµατα  είναι  περιοχές  µε  µεγάλες  ποσότητες  υλικού  
απ‘ το  οποίο  δηµιουργούνται  τα  άστρα.  ∆ιακρίνονται  δυο  τύποι  µοριακών  
νεφελωµάτων  ανάλογα  µε  το  µέγεθός τους: α) µικρά  µοριακά  
νεφελώµατα  τα  οποία  έχουν  τα  εξής  χαρακτηριστικά: περιέχουν  µάζα  
αερίου  και  σκόνης  ίση  µε  µερικές  εκατοντάδες  µάζες  Ηλίου.  Τα  µεγέθη  
τους  είναι  περίπου  µερικές  δεκάδες  parsecs.   ∆εν  περιλαµβάνουν  νεαρά    
άστρα  µεγάλης  µάζας  τύπου  Ο  και  Β  και  είναι  σχετικά  κρύα  µε  
θερµοκρασίες  Τ ~ 10 – 20 Κ.    β) γιγάντια  µοριακά  νεφελώµατα τα  οποία  
σε  αντίθεση  µε  την  προηγούµενη  κατηγορία  νεφελωµάτων,  έχουν  µάζες  
ίσες  µε  104 – 106  µάζες  Ηλίου,  µεγέθη  περίπου  ίσα  µε  100  parsecs, 
περιέχουν  µεγάλης  και  µικρής  µάζας  νεαρά  άστρα  ενώ  οι  θερµοκρασίες  
τους  είναι  Τ ~ 50 – 100 Κ  (Ray T. , 2007).     
     Άλλοι  δυο  τύποι  νεφελωµάτων, ανάλογα  µε  τη  φωτεινότητα, είναι  τα  
φωτεινά  και  τα  σκοτεινά  µοριακά  νεφελώµατα. Τα σκοτεινά  νεφελώµατα  
γίνονται  αντιληπτά  από  το  ‘’ σκοτείνιασµα ‘’  που  επιφέρουν  σε  αστρικά  
πεδία  που  βρίσκονται  από  πίσω  τους. ∆υο  πολύ  σηµαντικά  νεφελώµατα  
αυτής  της  κατηγορίας  στα  οποία  έχουµε  δηµιουργία  νεαρών  άστρων  
είναι  το  νεφέλωµα  της  Κεφαλής  του  Ίππου  και  το  νεφέλωµα  του  Αετού,  
η  αλλιώς  Μ16. Το  πρώτο  φαίνεται  στην  εικόνα  1  ενώ  το  δεύτερο  στην  
εικόνα  2. 
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Εικόνα 1: Το  σκοτεινό  µοριακό  νεφέλωµα της  Κεφαλής του Ίππου 

 
 
 

 
      

Εικόνα 2 : Το  νεφέλωµα  του  Αετού  ή  Μ16  στο  οποίο  

διακρίνονται  µικρά  σφαιρικά  συµπυκνώµατα  ύλης   

από  τα  οποία  θα  προέλθουν  νεαρά  άστρα . 

 
 
     Σε  αντίθεση  µε  τα  σκοτεινά, τα  φωτεινά  µοριακά  νεφελώµατα  είναι  
ιδιαίτερα  λαµπρά  λόγω  της  σκέδασης  του  φωτός  των  αστέρων  που  
βρίσκονται  µέσα  τους. Ένα  πολύ  σηµαντικό  νεφέλωµα  αυτής  της  
κατηγορίας  στο  οποίο  έχουµε  γέννηση  άστρων  είναι  το  νεφέλωµα  του  
Ωρίωνα.   
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Εικόνα 3:Σχηµατισµός  αστέρων  στο  φωτεινό  µοριακό  νεφέλωµα  RCW49 

 
 
      Η  µορφή  των  µοριακών  νεφελωµάτων  είναι  νηµατοειδής  µε  συστάδες  
και  πυρήνες  µαζών. Οι  συστάδες  µαζών  περιλαµβάνουν  µερικές  
εκατοντάδες  ηλιακές  µάζες  ενώ  οι  πυρήνες  µερικές  δεκάδες. Από  αυτές  
τις  συµπυκνώσεις  µάζας (συστάδες – πυρήνες)  προέρχονται  τα  YSOs. 
     Τα  νεαρά  άστρα  που  δηµιουργούνται  στα  µοριακά  νεφελώµατα  δεν  
είναι  άµεσα  ορατά  καθώς  η  σκόνη  που  υπάρχει  στο  νεφέλωµα  που  
δηµιουργούνται  απορροφά  τα  ορατό  φως  που  εκπέµπουν.  
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Εικόνα 4 : Το  σκοτεινό  µοριακό  νεφέλωµα B68 

 
 
 
 
1.2 ∆ηµιουργία  των   YSOs  από  µοριακά  νεφελώµατα 
 
     Τα  YSOs   προέρχονται  από  τη  βαρυτική  κατάρρευση  των  µοριακών  
νεφελωµάτων. Όπως  αναφέρθηκε στα µοριακά νεφελώµατα  παρουσιάζονται  
πυρήνες - συµπυκνώµατα  µάζας. Θεωρούµε  ότι  ένας  τέτοιος  πυρήνας   
έχει  αρχικά  σφαιρικό  σχήµα  καθώς και οµογενή  πυκνότητα  και  
θερµοκρασία. Η  βαρυτική  κατάρρευση  αρχίζει  από  το  κέντρο  του  πυρήνα  
και  κατευθύνεται  προς  τα  έξω  µε  την  ταχύτητα  του  ήχου  δηλαδή  η  
ακτίνα  κατάρρευσης  σε  κάθε  χρονική  στιγµή  είναι  tcS × . 
      Όσο  η  κατάρρευση  του  µοριακού  πυρήνα  συνεχίζεται  η  πυκνότητα  

στο  κέντρο  αυξάνεται  αρκετά  ( 31310 −− gcm )  και  έτσι  ο  πυρήνας  γίνεται  
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οπτικά  αδιαφανής. Η  θερµοκρασία  στο  κέντρο  αρχίζει  να  αυξάνεται  για  
πρώτη  φόρα  και  η  βαρυτική  συστολή  αρχίζει  να  παρεµποδίζεται . Έτσι  
γεννιέται  ο  πρώτος  ‘’ υδροστατικός ‘’  πυρήνας.  
      Στην  επόµενη  φάση,  η  θερµοκρασία  και  η  πυκνότητα  συνεχίζουν  να  
αυξάνονται. Όταν  η  θερµοκρασία  φτάσει  τους  2000 Κ  αρχίζει  η  δεύτερη  
φάση  της  βαρυτικής  κατάρρευσης. Η  θερµοκρασία  συνεχίζει  να  αυξάνεται  
και  συνεπώς  αυξάνεται  και  η  αδιαφάνεια  καθώς  το  υδρογόνο  που  
αποτελεί  το  νεφέλωµα  αρχίζει  να  ιονίζεται. Τελικά  δηµιουργείται  ένας  
νέος  υδροστατικός  πυρήνας  όταν  η  πυκνότητα  αποκτήσει  τιµή  

3210 −− gcm . Σε  αυτό  το  στάδιο  µόνο  ένα  µικρό  ποσοστό  της  
τελικής  µάζας  είναι  στον  πυρήνα  και  από  εδώ  ξεκινά  ουσιαστικά  η  
κύρια  φάση  πρόσπτωσης  ύλης  στον  πυρήνα. 
 Μια  σύνοψη  της  παραπάνω  διαδικασίας  βλέπουµε  στο  παρακάτω  
σχήµα : 
 

 
 

Εικόνα  5 : ∆ηµιουργία  πρωτοαστέρα  από  µοριακό  νεφέλωµα: τα  µοριακά  αποτελούνται  
από  υλικά  από  τα  οποία  σχηµατίζονται  τα   άστρα. Πυκνά  συµπυκνώµατα  ύλης  µέσα  στο  
νέφος  καταρρέουν  λόγω  της  βαρύτητας  δηµιουργώντας  τους  πρωτοαστέρες. Στη  συνέχεια  
οι  πρωτοαστέρες  προσροφούν  την  καταρρέουσα  ύλη  δηµιουργώντας  περιαστρικούς  
δίσκους  προσαύξησης  και  εκροές   µε  τη  µορφή  πιδάκων. Στην  εικόνα  κάτω  δεξιά  
βλέπουµε  ένα  δισκο  προαύξησης  ο  οποίος  φωτίζεται  από  τον  πρωτοαστέρα  που  
περιβάλλεται  από  αυτό  το  δίσκο. Με  κόκκινο  χρώµα  διακρίνεται  ο  πίδακας   που  πηγάζει  
από  τον   πρωτοαστέρα. 
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1.3 Κύρια  φάση  πρόσπτωσης  ύλης 
 
     Όπως  είδαµε  παραπάνω  από  το  τελικό  στάδιο  της  βαρυτικής 
κατάρρευσης  προκύπτει  ένας  θερµός  πυρήνας . Αυτός  αποτελεί  τον  
πρωτοαστέρα  στον  οποίο  συνεχίζεται  η  πρόσπτωση ύλης  από   το  
µοριακό  νεφέλωµα. Σ ‘ αυτό  το  στάδιο,  που  διαρκεί  105  έτη  για  άστρο  
που  αποκτά  τελική  µάζα  1  Μο, ο  πρωτοαστέρας  αποκτά  το  µεγαλύτερο  
µέρος  της  µάζας  του.  Αυτή  είναι  η  αποκαλούµενη  Class  0  φάση. Τα  
άστρα  αυτής της  τάξης  έχουν  χαρακτηριστικό  φάσµα  µελανού  σώµατος 
(André P.,1997). Είναι  οπτικά  αόρατα  και  εκπέµπουν  το  µεγαλύτερο  
µέρος  της  ακτινοβολίας  τους  σε  µήκη  κύµατος  από  το  µακρινό  
υπέρυθρο  έως  µερικά  χιλιοστά  του µέτρου. Ήδη  σ ‘ αυτή  τη  φάση  έχουν  
ξεκινήσει  οι  εκροές  από  το  νεαρό  άστρο,  όµως  η  πρόσπτωση  ύλης  δεν  
είναι  σταθερή  αλλά  χρόνο-µεταβλητή.     
     Στη  συνέχεια  ο  πρωτοαστέρας  εξελίσσεται  στη  φάση  Class I. Σ ‘ αυτή  
τη  φάση  το  νεαρό  άστρο  περιβάλλεται  ακόµη  από  το  δίσκο  και  το  
περίβληµα ( ‘’ envelope ‘’) (Eisner J.A. et al.,2005) όµως  το  µεγαλύτερο  
µέρος  της  µάζας  βρίσκεται  στον  πυρήνα. Το  άστρο  δεν  είναι  άµεσα  
οπτικά  ορατό. Η  ύπαρξή  του  γίνεται  αντιληπτή  από  το  γεγονός  ότι  
εκπέµπει  το  µέγιστο  της  ακτινοβολίας  του  στο  κοντινό  υπέρυθρο. Η  
φάση  Class I   διαρκεί  περισσότερο  από  τη  φάση  Class 0  γι  αυτό  και  τα  
αστέρια  αυτής  της  φάσης  παρατηρούνται  πιο  συχνά.   
      Η  τελευταία  φάση  πρόσπτωσης  ύλης  ενός  πρωτοαστέρα  λίγο  πριν  
την  είσοδο  στην  κύρια  ακολουθία  ονοµάζεται  Class II. Σ ‘ αυτή, το  άστρο  
είναι  οπτικά  ορατό, περιβάλλεται  από  ένα  λεπτό  δίσκο  και  έχει  χάσει  
όλο  το  περίβληµα  µάζας. Τα  µαγνητικά  πεδία  σ ‘ αυτό  το  στάδιο  είναι  
τόσο  ισχυρά  ώστε  να  καθορίζουν  το  σχήµα  του  δίσκου. Σ ‘ αυτή  τη  
φάση  βρίσκονται  τα  νεογέννητα  άστρα  που  θα  µελετηθούν  και  
ονοµάζονται  Classical  T – Tauri  Stars ( CTTSs). 
 
 
      
1.4 Τελευταία  στάδια  εξέλιξης  πριν  από  την  κύρια  ακολουθία 
 
     Η  φάση  πρόσπτωσης  ύλης  συνεχίζεται  µέχρι  να  χάσει  ο  δίσκος  το  
µεγαλύτερο  µέρος  της  µάζας  του. Τότε  ο  πίδακας  πλάσµατος  σταµατά  
και  τα  υπολείµµατα  του  δίσκου  που  περιβάλουν  τον  πρωτοαστέρα  
αρχίζουν  να  σχηµατίζουν  πλανήτες. Τα  αστέρια  που  βρίσκονται  σ ‘ αυτή  
τη  φάση  καλούνται  αντικείµενα  Class III.  
    Το  τελευταίο  στάδιο  εξέλιξης  ενός  πρωτοαστέρα  ονοµάζεται  Class IV. 
Εδώ  ο  δίσκος  εξαφανίζεται  και  αν  το  άστρο  έχει  αρκετή  µάζα  για  να  
ξεκινήσει  η  καύση  του  υδρογόνου  στον  πυρήνα  εισέρχεται  στην  κύρια  
ακολουθία.   
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     Όλες  οι  φάσεις  εξέλιξης  ενός  πρώτο – αστέρα  απεικονίζονται  στο  
παρακάτω  σχήµα. Κάτω  από  κάθε  στάδιο  αναφέρεται  ο  χρόνος  που  
διαρκεί , η  διάµετρος  του  συστήµατος  καθώς  και  η  θερµοκρασία.      
 
 

 
 

Εικόνα 6 : Οι  φάσεις  εξέλιξης  ενός  πρωτοαστέρα  µέχρι  την  εισαγωγή  στην  κύρια  
ακολουθία 

 
 
 
1.5 Γενικά  στοιχεία  για  τα  CTTSs 
 
     Οι  αστέρες  αυτής  της  κατηγορίας  είναι  πολύ νεαροί  αστέρες  που  
βρίσκονται  λίγο  πριν  την  κύρια  ακολουθία. Όσο  κατευθύνονται  προς  την  
κύρια  ακολουθία  η  ακτινοβολία  τους  προέρχεται  από  τη  βαρυτική  
κατάρρευση  του  εναποµείναντος  µοριακού  νεφελώµατος  που  τα  
δηµιούργησε. Παρουσιάζουν  ασυνήθιστο  φάσµα  σε  σχέση  µε  το τυπικό  
φάσµα  των  αστέρων  της  κύριας  ακολουθίας:  εµφανίζουν  ισχυρή  
εκποµπή  στη  γραµµή  Ηα   καθώς  και  σε  πλήθος  απαγορευµένων  
γραµµών  όπως  οι   [ ΟΙ ] λ6300,  [SΙΙ ] λ6731  και [ ΝΙΙ ] λ6583.  
     Τα  άστρα  αυτά  είναι πιο σηµαντικά  σε  σχέση  µε  άλλα  νεογέννητα  
άστρα  λόγω  του  γεγονότος  ότι  εµφανίζουν  πίδακες  πλάσµατος. Οι  
πίδακες  αυτοί  είναι  ορατοί  λόγω  του  ότι  στα  άστρα  αυτά  έχει  φύγει  το  
µεγαλύτερο  µέρος  από  το  νέφος  που  καταρρέει. Έτσι  είναι  ορατές  οι  
κεντρικές  περιοχές  του  πίδακα  για  περίπου  100  AU.   
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     Από  παρατηρήσεις προκύπτει  ότι  οι  πίδακες  αυτοί  έχουν  σύνθετη  
µορφολογία  και  κυριαρχούνται  από  knots  εκποµπής.  Επίσης  εµφανίζουν  
ένα  αµυδρό  τοξοειδές  κρουστικό  κύµα  σε  απόσταση  µερικών  χιλιάδων  
AU. 
 

 
     

Εικόνα  7 : Οι  πίδακες  των  άστρων  ΗΗ 30  και  ΗΗ 34 

 
      Σε  κάποιες  περιπτώσεις  εµφανίζονται  διπλοί  αντί-διαµετρικοί πίδακες  
οι  οποίοι  ενώ  προέρχονται  από  τον  ίδιο  µηχανισµό  εµφανίζουν  
διαφορετικές  ταχύτητες.  
 
 
 
1.6 Παρατηρησιακά  δεδοµένα  πιδάκων  από  YSOs 
 
     Γενικά  οι  πίδακες  που  προέρχονται  από  νεογέννητα  άστρα  
διαδίδονται  περίπου  για  103 – 105  AU(Dougados C. et al.,2000). Όµως η  
ανίχνευσή  τους στις  γραµµές  εκποµπής  που  αναφέρθηκαν  γίνεται  µέχρι  

αποστάσεις  AU1000≤ .  
     Τα  πλάτη  τους  κυµαίνονται  από  25 – 100  AU (Ray Τ. et al.1996). Οι  
ορατοί  πίδακες  ξεκινούν  από  περιοχές  του  δίσκου  µε  διάµετρο < 5.5 AU . 
Από  παρατηρήσεις  του  Hubble  Space  Telescope  και  της  µεθόδου  
Adaptive  Optics  (Dougados C.,2008)  προκύπτει  ότι  σε  αποστάσεις z = 30 
– 50 AU εµφανίζουν  πλάτη 20 – 40 AU. Πέρα  από  τις  50  το  πλάτος  του  
πίδακα  αυξάνει  αργά  µε  την  απόσταση  και  φτάνει  να  έχει  άνοιγµα  µέχρι  
µερικές  µοίρες. Τέτοιας  τάξεως  γωνίες  ανοίγµατος πίδακα – άξονα  
κεντρικού  αντικειµένου  έχω  στους  υπερηχητικούς  πίδακες µε  τιµές 

o8.3≅ (Cabrit 
 S.2007). Εδώ  αναφέρουµε  ότι  στην  πλειοψηφία  των  
YSOs  η  διεύθυνση  διάδοσης  του  ορατού  πίδακα  και  ο  άξονας  
συµµετρίας  του  δίσκου  συµπίπτουν.      
     Η  θερµοκρασία  τους  φτάνει  περίπου  τα  104 Κ. Οι  ταχύτητες  
κυµαίνονται  από  100 – 300  Km / s. 
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2. Θεωρητικά  στοιχεία  για  δηµιουργία ,  εστίαση  και  επιτάχυνση  
πιδάκων  σε  YSOs 
 
 
2.1 ∆ηµιουργία  των  πιδάκων 
 
     Η   γενική  ιδέα  για τη  δηµιουργία  πιδάκων στα  YSOs  είναι  η  εξής: 
όταν  ένα  µοριακό νέφος  καταρρέει  η  προσροφόµενη  προς  αυτό  ύλη  
δηµιουργεί  γύρω  του  ένα  δίσκο  προσαύξησης (accretion  disk)  ο  οποίος  
κάτω  από  ορισµένες  συνθήκες  δηµιουργεί  πίδακες  πλάσµατος  µέσω  της  
ύπαρξης  µαγνητικών  πεδίων  µεγάλης  κλίµακας. Τα  πεδία  αυτά  είναι  
διπολικά  και  δηµιουργούν  δυο  αντί-διαµετρικούς  πίδακες  στους  πόλους  
του  νεογέννητου  άστρου.   
     Για  να  µπορεί  να συµβεί  προσρόφηση  υλικού  στο  κεντρικό  
αντικείµενο  θα  πρέπει να  αφαιρεθεί  ένα  µέρος  της  στροφορµής  του  
πλάσµατος  που  περιστρέφεται  γύρω  από  το  δίσκο . Σηµειώνεται  ότι  το  
πλάσµα  από  το  οποίο  γίνεται  η  αφαίρεση  στροφορµής  βρίσκεται  στις  
εσωτερικές  περιοχές  του  δίσκου. Ένας  αποτελεσµατικός  τρόπος  
αφαίρεσης  στροφορµής  είναι  µέσω  µαγνητισµένης  εκροής  προς  τα  έξω  
(Vlahakis et al 2000, Tsinganos Κ., 2007).  
    Έστω  δίσκος  που  περιστρέφεται  µε  γωνιακή  ταχύτητα  Kepler KΩ  και  
έχει  στροφορµή  aJ  . Θα  πρέπει   να  αφαιρεθεί  στροφορµή  µε  ρυθµό  

έστω  wJ&   ώστε  το  πλάσµα  να έχει  µια  ακτινική  ταχύτητα  ϖV   χάρη  
στην  οποία  µπορεί  να  συνεχιστεί η  προσαύξηση  ύλης  στο  κεντρικό  

σώµα  µε  ρυθµό  έστω  aM& . Εάν  η  στροφορµή  του  δίσκου  απάγεται  µε  

ρυθµό  aJ&   από  κάποια  ακτίνα  δίσκου  έστω  0ϖ   τότε  
 

aKa MJ && 2
02

1 ϖΩ=  

      Απ ‘  την  άλλη  πλευρά, µια  εκροή  µε  τη  µορφή  δίσκο – ανέµου  µε  

ρυθµό  εκροής  µάζας  wM&   αποµακρύνει  στροφορµή  µε  ρυθµό  
 

wAKw MJ && 2ϖΩ=  
 
Εάν  ο  δίσκο – άνεµος  αποµακρύνει  ένα  κλάσµα, έστω  f  (0 < f < 1), της  

γωνιακής  στροφορµής  της  προσροφόµενης  ύλης  δηλαδή  aw JfJ && =  
οπότε   
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Υποθέτοντας  ότι  για  το  µαγνητικό  βραχίονα Alfvén Aϖ  ισχύει  

0)105(~ ϖϖ −A , ο  δίσκο – άνεµος  χρειάζεται  να  αποµακρύνει  µόνο  ένα  
µικρό  ποσοστό  της  προσροφόµενης  µάζας. Συµπερασµατικά, ένα  µικρό  
ποσοστό  της  εξερχόµενης  ροής  µπορεί  να  αφαιρέσει  το  µεγαλύτερο  
µέρος  της  στροφορµής  του  δίσκου  επιτρέποντας  έτσι  στο  υλικό  από  το  
οποίο  αυτός  αποτελείται  να  προσροφηθεί  στο  κεντρικό  συµπύκνωµα  και  
έτσι  να  δηµιουργηθεί  το  νεαρό  άστρο.  
 
 
 
2.2 Μηχανισµοί  εστίασης  και  επιτάχυνσης  των  πιδάκων 
 
     ∆ύο  πολύ  σηµαντικά  ζητήµατα  που  απασχολούν   την  αστροφυσική  
σχετικά  µε  τους  πίδακες  των  YSOs  είναι  η  µεγάλη  εστίαση  που  
παρουσιάζουν  και  ο  τρόπος  µε  τον  οποίο  επιταχύνονται. Σ ‘ αυτή  τη  
παράγραφο  θα  αναφέρουµε  τα  σενάρια  που  προτείνονται  σχετικά  µε  την  
εστίαση  και  την  επιτάχυνση  καθώς  και  ποια  από  αυτά  µπορούν  να  
ερµηνεύσουν  τις  παρατηρήσεις.  
  
Α) Μηχανισµοί  Εστίασης    
 
1) Εστίαση  από  εφαρµογή  εξωτερικής  θερµικής  πίεσης   
 
     Σ ‘ αυτό  το  µηχανισµό  η  εστίαση  προκαλείται  από  εξωτερικό  αίτιο. 
Αυτό  είναι  ένας  αρχικά   ισοτροπικός  άνεµος  από  µια  επίπεδη  δοµή  
γύρω  απ ‘ το  αστέρι  π.χ.  ένας  δίσκος . Η  ανισοτροπική  βαθµίδα  θερµικής  
πίεσης  περιορίζει  την  επέκταση  του  ανέµου  στο  επίπεδο  του  δίσκου  
αναγκάζοντάς  τον  να  εστιάζεται  στους  πόλους  του  δίσκου. 
     Όταν  η  πίεση  του  ανέµου  εξισορροπείται  από  τη  θερµική  πίεση  του  
περιβάλλοντος  χώρου  δηµιουργείται  µια  κοιλότητα  η  οποία  φτάνει  σ ‘ ένα  
σταθερό  σχήµα (Barral & Canto,1981). Η  κοιλότητα  αυτή  ονοµάζεται  
κοιλότητα  διαταραγµένου  ανέµου - shocked  wind  cavity  και  δηµιουργείται  
µεταξύ  του  αδιατάρακτου  αστρικού  ανέµου  και  του  ανέµου  του  δίσκου. 
     Ανάλογα  µε  το  είδος  του  κρουστικού  κύµατος  που  σχηµατίζεται  στην  
επιφάνεια  επαφής  δισκοανέµου – πίδακα (όπου  δηµιουργείται  και  η  
κοιλότητα)  υπολογίζεται  το  σχήµα  της  κοιλότητας . Το  κρουστικό  κύµα  
µπορεί να  είναι  αδιαβατικό  ή  να  ακτινοβολεί  πολύ . Ένα  ισχυρά  
ακτινοβολόν  κρουστικό  κύµα  είναι  πιο  πιθανό  να  σχηµατοποιεί  την  
κοιλότητα  στην  περίπτωση  των  YSOs  λόγω  των  υψηλών  πυκνοτήτων  
και  ταχυτήτων  των  πιδάκων  τους. 
     Λόγω  της  υπόθεσης  ότι  το  κρουστικό  κύµα  ακτινοβολεί  πολύ  το  
υλικό  του  διαταραγµένου  ανέµου  συµπιέζεται  σ ‘ ένα  λεπτό  στρώµα  και  
γλιστράει  κατά  µήκος  του  τοιχώµατος  της  κοιλότητας.  
 
2) Εστίαση  από  εξωτερική  µαγνητική  πίεση 
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     Όπως  γνωρίζουµε, τα  µεσοαστρικά  νέφη  από  τα οποία  δηµιουργούνται  
τα  άστρα   είναι  µαγνητισµένα  και  οι  πηγές  των  πιδάκων  τείνουν  να  
έχουν  άξονες  δίσκου  ευθυγραµµισµένους  µε  αυτό  το  µαγνητικό  πεδίο. 
Έτσι  σ ‘αυτή  τη  παράγραφο  θα  εξετάσουµε  αν  η  εστίαση  των  πιδάκων  
µπορεί  να  προέλθει  από  τα  περιβάλλοντα  µαγνητικά  πεδία.  
    Όταν  τα  µαγνητικά  πεδία  που  περιβάλλουν  το  άστρο  έχουν  
προτιµητέα  κατεύθυνση , η  µαγνητική  τάση  αντιτίθεται  στη  κάθετη  στις  
δυναµικές  γραµµές  διάδοση   του  ανέµου . Έτσι  σχηµατίζεται  µια  
φυσαλίδα  ανέµου  η  οποία  επιµηκύνεται  κατά  µήκος  του µαγνητικού  
πεδίου . Η  διαδικασία  αυτή  µελετήθηκε  πρώτη  φορά  για τη  περίπτωση  
αδιαβατικού  κρουστικού  κύµατος  ανέµου  αναλυτικά  στο  άρθρο  του  
Königl  (1982)  και  αριθµητικά  στο  άρθρο  των  Stone & Norman  (1992).  
Ξαναµελετήθηκε  για  την  περίπτωση  ακτινοβολούντος  κρουστικού  κύµατος  
ανέµου, ειδικά  για  την  περίπτωση  πιδάκων  από  αστέρες  T Tauri  από  
τους  Kwan & Tademaru  (1988). 
      Τα  εξωτερικά  πεδία  του  δίσκου  παράγονται  από  δακτυλιοειδή  
ρεύµατα  ενσωµατωµένα  µέσα  σε  δίσκο  µεγάλης  ακτίνας  αλλά  όχι  
απαραίτητα  µεγάλου  πάχους. Από τον  ηλεκτροµαγνητισµό  γνωρίζουµε  ότι  
δακτυλιοειδές (µη  σταθερό)  ρεύµα  παράγει  οµογενές  µαγνητικό  πεδίο  
εσωτερικά  του  δακτυλίου  στον  οποίο  κινείται  και  διπολικό  µαγνητικό  
πεδίο  σε  µεγάλες  αποστάσεις  από  αυτόν. Επειδή  τα  ρεύµατα  του  δίσκου  
έχουν  την  παραπάνω  µορφή  παράγουν  οµογενές  πεδίο  εντός  του  
δίσκου   και  διπολικό  πεδίο  εξωτερικά  του  δίσκου.        
     Θεωρούµε  άνεµο  που  αποτελείται  από  µερικώς  ιονισµένο  πλάσµα  
στον  οποίο  ασκείται  δύναµη  ανά  µονάδα  όγκου  που  δίνεται  από  τη  
σχέση  )(1 BJc

rr
×− . Εάν  το  πλάσµα  του  ανέµου  έχει  υψηλή  αγωγιµότητα, η  

χρονική ανεξαρτησία  και  η  αζιµουθιακή  συµµετρία  του  µαγνητικού  πεδίου  
απαιτούν  η  πολοειδής  ροή  να  έχει  ταχύτητες  παράλληλες  στις  
πολοειδείς  συνιστώσες  του  µαγνητικού  πεδίου  που  παράγεται  από  τα  
ρεύµατα  που  υπάρχουν  στη  ροή  ύλης, στο  άστρο  και  στο  δίσκο. Αν  ο  
άνεµος  είναι  ασθενής, που  σηµαίνει  ότι  η  πυκνότητα  κινητικής  ενέργειας  

2

2ρυ
  είναι  µικρή  σε  σχέση  µε  τη  πυκνότητα  µαγνητικής  ενέργειας  

π8

2B
 , 

τότε  η  πολοειδής  συνιστώσα  του  µαγνητικού  πεδίου  που  παράγεται  από  
τα  ρεύµατα  της  ροής   είναι  σχεδόν  παράλληλη  µε  το  κενό  µαγνητικό  
πεδίο  που  παράγεται  από  τα  ρεύµατα  του  άστρου  και  του  δίσκου . Το  
πεδίο  λέµε  ότι  είναι  κενό  εννοώντας  ότι  αρχικά  δεν  υπάρχει  εκροή  ύλης  
κινούµενη  στις  ανοικτές  δυναµικές  γραµµές  του. Έτσι  η  πολοειδής  εκροή  
ύλης  του  ασθενούς  αστρικού  ανέµου  θα  κινηθεί  κατά  µήκος  των  
ανοικτών  δυναµικών  γραµµών  και  θα  εστιαστεί  µέσα  σ ‘ ένα  στενό, 
µακρύ  και  ευθύγραµµο  πίδακα.  
     Ωστόσο  υπάρχει  πιθανότητα  ο  άνεµος  να  κυριαρχήσει  στο  αστρικό  
µαγνητικό  πεδίο  σε  απόσταση  µεγαλύτερη  από  τη  απόσταση  r = RA της  
επιφάνειας   Alfvén  και  πριν  το  µαγνητικό  πεδίο  του  δίσκου  αρχίσει  να  ‘’ 
ελέγχει ‘’  τη  ροή. Σ  ‘  αυτή  τη  περίπτωση  η  ακτινική  συνιστώσα  της  ροής  
τραβάει  προς  τα  έξω  το  αστρικό  µαγνητικό  πεδίο  και  συµπιέζει  το  
µαγνητικό  πεδίο  που  περιβάλλει  το  άστρο  (περιαστρικό  πεδίο)   και  
παράγεται  από  τα  ρεύµατα  του  δίσκου.  Έτσι  η  ροή θα  κατευθυνθεί  
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προς  µια  συνοριακή  επιφάνεια  στην  οποία  ισχύει  η  συνθήκη  πυκνότητα  
ενέργειας  περιαστρικού  πεδίου = πυκνότητα  κινητικής  ενέργειας  ανέµου. 
Για  να  έχω  καλή  εστίαση  πρέπει  η  συνοριακή  επιφάνεια  να  βρίσκεται  
σε  ακτίνα  r  πολύ  πιο  µέσα  από  την  ακτίνα  RD  του  δίσκου.  Αξίζει  να  
σηµειώσουµε  ότι  για έναν  ισχυρό  άνεµο  η  εστίαση  είναι  καλή  όταν  

ισχύει  η  συνθήκη  π
υρ

4

22

D

D
ss

B
R
R

<






 ∗
  όπου  sρ : πυκνότητα  ανέµου  κοντά  

στην  αστρική  επιφάνεια , sυ : ταχύτητα  ανέµου  κοντά  στην  αστρική  

επιφάνεια, ∗R : ακτίνα  άστρου, DR : ακτίνα  δίσκου  και  DB : µαγνητικό  πεδίο  
δίσκου .  
 
3) Μαγνητοϋδροδυναµική  αυτό – εστίαση 
 
     Τα  βασικά  στοιχεία  αυτού  του  µηχανισµού  είναι  η  ύπαρξη  ενός  ΜΥ∆  
ανέµου  ο  οποίος  απογειώνεται  κατά µήκος  ενός  µαγνητικού  πεδίου  
αγκιστρωµένου  σε  περιστρεφόµενο  αντικείµενο  και  ένα  µη  µηδενικό  
ρεύµα  που  κινείται  κατά  µήκος  των  µαγνητικών  επιφανειών . Επίσης  η  
εστίαση  εξαρτάται  σηµαντικά  από  την  τροφοδότηση  των  γραµµών  ροής  
µε  ύλη. 
          Η  µαγνητοϋδροδυναµική  αυτό – εστίαση  επιτυγχάνεται  µέσω  του  
µηχανισµού  magnetic  hoop  stress (Ferreira J.,2007) .  
     Πιο  αναλυτικά : έστω  ότι  το  µαγνητικό  πεδίο  ενός  δίσκου  έχει  την  ίδια  
διεύθυνση   µε  τον  άξονα  περιστροφής  του  δίσκου. Σύµφωνα  µε  την  
εξίσωση  Faraday, η  ηλεκτρεγερτική  δύναµη  κατά  µήκος  του  δίσκου  
δίνεται  από  τη  σχέση  drrBrdBu z∫ ∫Ω=•×=Ε

rrr
)( . Η  δύναµη  αυτή  

δηµιουργεί  διαφορά  δυναµικού  µεταξύ  του  κέντρου  του  δίσκου  και  του  
συνόρου  του  δίσκου . Λόγω  αυτής  της  διαφοράς δυναµικού, δηµιουργείται  
στο  δίσκο  ακτινικό   ηλεκτρικό  ρεύµα  I . Εξαιτίας  του  I,  ασκείται  στο  
δίσκο  δύναµη  Laplace , drBF zLAP ∫ Ι= , η  οποία  προκαλεί  επιβράδυνση  

του  δίσκου .  
     Η  εφαρµογή  αυτού  του  φαινοµένου  του  ηλεκτροµαγνητισµού  στους  
αστροφυσικούς  δίσκους  είναι  η  εξής : ο  δίσκος, που  αποτελείται  από  
αέριο,  αρχίζει  να  χάνει  στροφορµή  λόγω  της  επιβράδυνσης. Έτσι  αρχίζει  
να  προσροφά  ύλη  από  το  περιβάλλον  αέριο  προς  το  κεντρικό  
αντικείµενο. Η  στροφορµή  συνδέεται  µε  το  ηλεκτρικό  ρεύµα  του  δίσκου  
ως  εξής : η  στροφορµή  φεύγει  από  το  δίσκο  µε  τη  µορφή  πίδακα  
πλάσµατος . Η  κινητική  ενέργεια  αυτού  του  πίδακα  τροφοδοτείται  από  τη  
ροή  µαγνητικής  ενέργειας  στην  επιφάνεια  του  δίσκου . Ενώ  οι  γραµµές  
ροής  του  υλικού  που  εκτινάσσεται  µπορούν  να  εκτείνονται  στο  άπειρο, 
οι  γραµµές  στις  οποίες  κινείται  το  ρεύµα  πρέπει  να  κλείνουν  
επιστρέφοντας  στο  δίσκο. Θεωρούµε  τοµή  του  πίδακα  κάθετα  στον  
άξονα  z, κατά  τη διεύθυνση  του  οποίου  κινείται  ο  πίδακας,  σ ‘ ένα  ύψος  
z . Τότε  το    συνολικό  ρεύµα  που  υπάρχει  µέσα  του   είναι  drrJ z∫=Ι π2 . 

Εάν  αυτό  το  ρεύµα  είναι  µη  µηδενικό  και  πχ  µε  αρνητική  φορά  τότε  η  
κατευθύνεται  προς  τον  άξονα  του  πίδακα  µε  αποτέλεσµα  να  έχω  
εστίαση.    
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     Τα  πλάτη  των  πιδάκων, οι  κλίµακες  εστίασης  και  οι  γωνίες  
ανοίγµατος  προκύπτουν  από  αυτό – όµοια  µοντέλα  δίσκου – ανέµου. Αυτό  
είναι  το  επικρατέστερο  σενάριο  εστίασης  των  πιδάκων. 
 
Β) Μηχανισµοί  Επιτάχυνσης 
 
Τα  µοντέλα  επιτάχυνσης  πιδάκων  που  θα  παρουσιαστούν  σ ‘ αυτή  την  
ενότητα  αναφέρονται  στην  περίπτωση  αστέρων  µε  χαµηλή  λαµπρότητα . 
Αυτή  η  κατηγορία  είναι  σηµαντική  γιατί  εµφανίζει  τους  περισσότερους  
περιορισµούς  όσον  αφορά  την  επιτάχυνση.  
 
1) Επιτάχυνση  µέσω  πίεσης  ακτινοβολίας 
 
     Η  απορρόφηση  των  αστρικών  φωτονίων  από  το  αέριο  µεταφέρει  σ ‘ 
αυτό  ορµή  φωτονίων  µε  αποτέλεσµα  να  ασκείται  µια  καθαρή  εξωτερική  
δύναµη  σ ‘ αυτό  λόγω  της  ακτινοβολίας  που  προκύπτει  από  αυτά  τα  
φωτόνια. Για  να  ξεκινήσει  ο  άνεµος, η  δύναµη  από  πίεση  ακτινοβολίας 
πρέπει  να  υπερνικήσει  τη  δύναµη  βαρύτητας  του  κεντρικού  αστέρα  

δηλαδή  να  ισχύει  η  συνθήκη  2R
GM

f rad
∗> ρ    όπου  frad  η  δύναµη  από  

πίεση  ακτινοβολίας, ∗M  η  µάζα  του  κεντρικού  αστέρα  και  R  η  ακτίνα  
του  αστέρα. Από  εδώ  παίρνουµε  τη  λαµπρότητα  Eddington δηλαδή  τη  
λαµπρότητα  που  προκύπτει  εξισώνοντας  τη  δύναµη  βαρύτητας  του 
κεντρικού  αστέρα  και  τη  δύναµη  πίεσης  ακτινοβολίας. Για  τιµές  
λαµπρότητας  µεγαλύτερες  από  τη  λαµπρότητα   Eddington  η  πίεση  
ακτινοβολίας  δεν  µπορεί  από  µόνη  της  να  απωθήσει  την  ύλη  γύρω  από  
το  αστέρι . Η  παραπάνω  συνθήκη  δεν  ισχύει  για  αστέρες  Class I   και  
Class II  χαµηλής  λαµπρότητας. 
     Μια  άλλη  διαπίστωση  είναι ότι  η  πίεση  ακτινοβολίας  αποτυγχάνει  να  
εξηγήσει  τη  πολύ  µεγάλη  µεταφορά  ορµής  που  παρατηρείται  στους  
πίδακες  και  στις  εκροές  CO. 
    Έτσι  συµπερασµατικά  προκύπτει  ότι  η  πίεση  ακτινοβολίας  αποκλείεται  
ως  γενεσιουργός  µηχανισµός  της  επιτάχυνσης  των  πιδάκων  των YSOs.  
   
 2) Επιτάχυνση  µέσω  βαθµίδων  θερµικής πίεσης 
 
     Ένας  µηχανισµός  επιτάχυνσης  είναι  µέσω  της  ύπαρξης  βαθµίδων  
θερµικής  πίεσης  στη  βάση  του  ανέµου. Εάν  η  ταχύτητα  του  ήχου  στη  
βάση  του  ανέµου  είναι  της   τάξης  της  ταχύτητας  διαφυγής  από  το  
κεντρικό  αντικείµενο  τότε  προκύπτουν  σταθερές  λύσεις  οι  οποίες  δίνουν  
επιτάχυνση  του  αερίου  µέσω   ενός  σηµείου  που  ονοµάζεται  sonic  point  
και  διαφυγή  του  στο  άπειρο  µε  µη  µηδενική  ταχύτητα.  
     Για  να  υπολογίσουµε  την  αντίστοιχη  θερµοκρασία T  χρησιµοποιούµε  
τη  παράµετρο  heating  parameter  που  συµβολίζεται  µε  β και  ορίζεται ως  
εξής:  
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)//()(2 0 ∗∗−= RGMHHβ   όπου  H0: ειδική  ενθαλπία  στη  βάση  
του  ανέµου  και  H: η ειδική  ενθαλπία  στο  άπειρο.Η  παράµετρος  αυτή   
ορίζεται  µε  τον αναφερθέντα  τύπο  στο  άρθρο των Dougadοs , Cabrit  και  
Ferreira (2006).  
 Για  ταχύτητες sKm /300≅   παίρνουµε  3≅β . Από  αυτή  τη  τιµή  του  β  
υπολογίζεται  η  ελάχιστη  αρχική  θερµοκρασία  Το  στη  βάση  του  ανέµου . 
Οι  τιµές  που  παίρνουµε  γι  αυτή  τη  θερµοκρασία  είναι  αρκετά  υψηλές  
και  µπορούν  να  εµφανιστούν  στην επιφάνεια  των  YSOs.  
     Ένα  σοβαρό  πρόβληµα  που  αντιµετωπίζει  η  εφαρµογή  αυτού  του  
µηχανισµού  για  την  επιτάχυνση  της  µάζας  του  πίδακα  είναι  το  εξής : οι  
υψηλές  θερµοκρασίες  του  στέµµατος  των  που  προκύπτουν  από  το  
µηχανισµό  αυτό  σε  συνδυασµό  µε  τις  υψηλές  πυκνότητες  του  πίδακα  
οδηγούν  στην  παραγωγή  εξαιρετικά  ισχυρής  εκποµπής  ακτινοβολίας  Χ  
Bremsstrahlung. Όµως  από  τα  παρατηρησιακά  δεδοµένα  δεν  
επιβεβαιώνεται  η  ύπαρξη  τέτοιας  ακτινοβολίας  στα   YSOs.   
     Το  πρόβληµα  της  υπερβολικής  ροής  ακτίνων  Χ  αποφεύγεται  αν  
θεωρήσουµε  εναλλακτικά  µοντέλα  στα  οποία  ο  άνεµος  είναι  κρύος  στη  
βάση. Τέτοιοι  άνεµοι, θερµικά  αγόµενοι  και  αργοί, εµφανίζονται  στα   YSOs  
όταν  έχουµε  παραγωγή  θερµού  ιονισµένου  στρώµατος  στην  επιφάνεια  
του  δίσκου  µέσω  ακτινοβόλησής του  δίσκου από  ένα  ισχυρό  πεδίο  
υπεριώδους  ακτινοβολίας. Όµως  και  αυτά  τα  µοντέλα  αποκλείονται  ως  
µηχανισµοί  επιτάχυνσης  καθώς  δεν  εξηγούν  το  µεγάλο  λόγο  εκτίναξης  
προς   προσρόφησης  ύλης  στους  πίδακες  υψηλής  ταχύτητας.  
 
3) Επιτάχυνση  µέσω  βαθµίδων  πίεσης  κυµάτων  Alfvén 
 
     Ένα  σηµαντικό  πλεονέκτηµα  αυτού  του  µηχανισµού  είναι  η  αποφυγή  
της  ύπαρξης  ακτινοβολίας  Χ .Ο  µηχανισµός  αυτός  προτάθηκε  από  τον  
De Campli (1981). Εδώ έχουµε την εναπόθεση ορµής  
µαγνητοϋδροδυναµικών  κυµάτων  µέσα  στην  κυρίως  ροή  η  οποία  οδηγεί  
στη  δηµιουργία  ανισοτροπικής  βαθµίδας  ενεργής  πίεσης  που  επιταχύνει  
τη  ροή. Αυτή  η  διαδικασία  επιτυγχάνεται  µέσω  κυµάτων   Alfvén.  
     Σ ‘ αυτή  τη  περίπτωση  έχουµε  σταθερές, σφαιρικές , υπέρ – αλφβενικές  
λύσεις  για  τον  άνεµο  οι  οποίες  δίνουν  ταχύτητες έως  sKm /300≅  αν  1)  
τα  κύµατα  Alfvén  είναι  συµφασικά  µέσα  σε  µια  µεγάλη  στερεά  γωνία  
και  2) το  αρχικό  µαγνητικό  πεδίο  έχει  ένταση  µερικές  εκατοντάδες  
Gauss. Η  διέγερση  τέτοιων  µαγνητοϋδροδυναµικών  κυµάτων  είναι  δυνατό  
να  συµβεί  στην  αστρική  επιφάνεια  ή  στη  µαγνητόπαυση.  
     Η  απόδοση  που  έχω  όσον  αφορά  τις  λαµπρότητες  κυµάτων  και  

ανέµου  είναι  wwave LL 105 −≅ . Η  επιτάχυνση  του  πίδακα  µέσω  αυτής  

της  διαδικασίας  απαιτεί  λαµπρότητα  accwave LL 15.0 −≅  όπου Lacc η  
λαµπρότητα  που  προκύπτει  από  την  προσρόφηση. Το  ποσό  αυτό  
θεωρείται  πολύ  µεγάλο σε  σχέση  µε  το  αναµενόµενο γιατί  θα  έχω  
δηµιουργία  µη  συµφασικών  κυµάτων  και  κυµάτων απόσβεσης που  
δηµιουργούν  περαιτέρω  απώλειες  ενέργειας  όπως  τα  ακουστικά  κύµατα . 
Εποµένως  αυτός  ο  µηχανισµός  δε  θεωρείται  αποδοτικός  ως  προς  την  
εκκίνηση  πιδάκων. 
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4) Μαγνητο – φυγοκεντρική  ΜΥ∆  επιτάχυνση  
 
     Σ ‘  αυτό  το  µηχανισµό  έχουµε  την  ύπαρξη  ενός  ισχυρού  µαγνητικού  
πεδίου  µεγάλης  κλίµακας  το  οποίο  είναι  αγκιστρωµένο  σ ‘ ένα  
περιστρεφόµενο  αντικείµενο  (άστρο, δίσκος, infalling  envelope). To  
µαγνητικό  πεδίο  ασκεί  µια  ροπή  ‘’ φρεναρίσµατος ‘’ (‘’ braking ‘’  torque) 
µετακινώντας  στροφορµή  από  το  περιστρεφόµενο  αντικείµενο  και  
µεταφέροντάς  τη  προς  το  αέριο  που  ρέει  προς  τα  έξω. Στη  συνέχεια  οι  
φυγόκεντρες  δυνάµεις  και  οι  δυνάµεις  Lorentz  επιταχύνουν  τη  ροή  κατά  
µήκος  των  δυναµικών  γραµµών  κάνοντάς  τη  υπέρ – αλβενική.  
     Η  διαδικασία  αυτή  δεν  παρουσιάζει  απώλειες  ενέργειας  µε  την  έννοια  
ότι  η  περιστροφική  ενέργεια  (ή  το  µεγαλύτερο  µέρος  της) που  
αποσπάται  από  την  πηγή  µετατρέπεται  τελικά  σε  κινητική  ενέργεια  
ανέµου.  
     ∆ιακρίνονται  δύο  περιπτώσεις  µοντέλων  για  ΜΥ∆  επιτάχυνση  ανάλογα  
από  που  ξεκινούν  οι  γραµµές  του  µαγνητικού  πεδίου : α) περίπτωση  που  
οι  γραµµές  είναι  αγκιστρωµένες  στο  δίσκο, β) περίπτωση  που  οι  γραµµές  
είναι  αγκιστρωµένες  στο  άστρο. Στη  συνέχεια  αναλύουµε  αυτές  τις  δυο  
περιπτώσεις.      
 
α) Αυτός  ο  µηχανισµός  ΜΥ∆  επιτάχυνσης  προτάθηκε  από τους  Pudritz  
και  Norman  (1983). Ένα  πολύ  θετικό  στοιχείο  αυτού  του  µηχανισµού  
είναι  η  πιθανότητα  να  δώσει  µεγάλη  αναλογία  ισχύ  πίδακα  προς  ισχύ  
προσρόφησης  ύλης. Εάν  οι  µαγνητικές  ροπές  ανέµου  αποσπούν το  
µεγαλύτερο  µέρος  της  στροφορµής  από  τη  ροή  προσρόφησης, η  
µηχανική  ισχύς  του  πίδακα (που  εκφράζεται  µε  το  µέγεθος  της  
λαµπρότητας)  θα  ισούται  µε  το  ρυθµό  αποµάκρυνσης  ενέργειας  µεταξύ  
της  εξωτερικής  και  της  εσωτερικής  ακτίνας  από  την  οποία  ξεκινά  η ροή. 
Αυτό  δίνεται  από  τον  τύπο :  
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Έτσι  προκύπτουν  οι  παρατηρούµενες  αποδόσεις  αν  η  εσωτερική  ακτίνα  

της  περιοχής  εκτόξευσης  του  ανέµου  είναι  ∗≈ Rrin 5   όπου  ∗R   η  ακτίνα  
του  άστρου. 
     Η  τελική  ταχύτητα  του  πίδακα  εξαρτάται  από  τη  παράµετρο  

µαγνητικού  βραχίονα  
2

0








≈

r
rAλ  , η  οποία  µετρά  το  λόγο  της  

αποσπώµενης  ειδικής  στροφορµής  προς  την  αρχική  ειδική  στροφορµή  (  
εδώ  r0  είναι  η  ακτίνα  εκτόξευσης  και  rA  είναι  η  κυλινδρική  ακτίνα  
Alfvén).  Όταν  όλη  η  ροή  Poynting  έχει  µεταφερθεί  στην  ύλη  η  τελική  

ταχύτητα  του  πίδακα  δίνεται  από  τη  σχέση  32/ 0 −= ∗ λrGMV j  

(Blandford R.D,Payne D.G, 1982). Οι  τυπικές  παρατηρούµενες  µέγιστες  
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ταχύτητες  των  πιδάκων  είναι  ≈ 300 Km/s   και  από  αυτές  προκύπτει  ότι  

για  χαµηλής  µάζας  YSOs  ισχύει  λ  ≈ 5  για  ∗≈ Rrin 5 . 
      Οι  πίδακες  περιγράφονται  από  τα  αυτό - όµοια  µοντέλα, τα  οποία  θα  
περιγράψουµε  παρακάτω . Σε  κάποια  από  αυτά  η  τιµή  του  λ  εξαρτάται  
αντιστρόφως  ανάλογα  από την  απόδοση  τροφοδότησης  µάζας  ( mass – 
loading )  στις  δυναµικές  γραµµές  που  δίνεται  από  τη  παράµετρο  ξ   

µέσω  της  σχέσης  
ξ

λ
2
1

1+≈   , όπου  
rd

Md j

log

)2log( &
=ξ  . Η  σχέση  αυτή  

ισχύει  για  ξ << 1 .  
     Οι  παρατηρούµενες  ταχύτητες  των  πιδάκων  υποδεικνύουν  υψηλό  
ρυθµό  τροφοδότησης  µάζας  µε  ξ ≈ 0.1 (Ferreira,2007). Αυτά  τα  
χαρακτηριστικά  επιτυγχάνονται  όταν  υπάρχει  πηγή  θέρµανσης  κοντά  
στην  επιφάνεια  του  δίσκου. Όµως  η  φύση  αυτής  της  πηγής  παραµένει  
άγνωστη.  
 
β) Η  περίπτωση  αυτή  προτάθηκε  από  τους  Hartmann & MacGregor 
(1982) . Οι  ενεργητικές  ροές  από  νεαρά  άστρα  µπορούν  να  ξεκινήσουν  
από  µαγνητο – φυγοκεντρική  εκτίναξη  ύλης  από  την  επιφάνεια  των  
µαγνητισµένων  πρωταστέρων  τα  οποία  περιστρέφονται. Οι  
προαναφερθέντες  συγκέντρωσαν  το  ενδιαφέρον  τους  σε  µαζικούς  

πρωταστέρες  ( )105,10 4
⊕⊕∗ ≈= LxLMM bol   και  βρήκαν  ταχύτητες  

ανέµου  µερικών  εκατοντάδων  Km/s  για  µαγνητικό  πεδίο  10 G  καθώς  και  
ορµές  ροής  συµβατές  µε  τις  παρατηρήσεις  για  ρυθµό  περιστροφής  
περίπου  στο  90% ή  και  περισσότερο  του  σηµείου  break – up. 
     Προσπαθώντας  να  περιγράψουµε  τους  πίδακες  των  YSOs  µε  αυτό  
το  τρόπο  ερχόµαστε  αντιµέτωποι  µε  δυο  προβλήµατα : 1) δεν  υπάρχει  
ευθής  συσχετισµός  µε  την  προσρόφηση  ύλης, 2) η  αποτελεσµατικότητα  
του  µηχανισµού  εξαρτάται  σηµαντικά  από  το  ρυθµό  τη  αστρικής  
περιστροφής.  
     Ένα  εναλλακτικό  µοντέλο  της  περίπτωσης  αυτής  το  οποίο  επιλύει  
πιθανότατα  και  τα δυο  προβλήµατα  είναι  το  Reconnection X – wind model  
το  οποίο  ερευνήθηκε  στο  άρθρο  Ferreira  et al. 2000. Υποθέτει  ότι  η  υλη  
φορτώνεται  πάνω  στις  αστρικές  δυναµικές  γραµµές  όχι  από  την  αστρική  
επιφάνεια  αλλά  πολύ  κοντά  στο  σηµείο  συµπεριστροφής  (corrotation  
point)  στο  δίσκο  όπου  η  κεπλεριανή  γωνιακή  ταχύτητα  ταιριάζει  µε  την  
συχνότητα  αστρικής  περιστροφής. Το  µοντέλο  αυτό  περιγράφεται  
εκτενέστερα  στα  είδη  µαγνητοϋδροδυναµικών  εκροών.     
 
2.3 Είδη  µαγνητοϋδροδυναµικών (ΜΥ∆)  εκροών  από  YSOs 
 
     Υπάρχουν  τρία  βασικά  είδη  µαγνητισµένων  πιδάκων  από  νεαρά  
σχηµατιζόµενα  άστρα  σε  όλα τα  στάδια  εξέλιξής  τους : 
1) εκροή  µόνο  από  τον  πρωτοαστέρα : αστρικοί  άνεµοι  εξάγουν  ενέργεια  
και  µάζα  από  τον  πρωτοαστέρα (8c), (Sauty & Tsinganos 1994).   
2) εκροή  µόνο  από  τον  δίσκο  προσαύξησης: οι  άνεµοι  αυτοί  που  
καλούνται  disk  winds  παράγονται  από  µια  εκτεταµένη  ακτινική  κατανοµή  
του  δίσκου  και  τροφοδοτούνται  από  µάζα   και  ενέργεια  λόγω  
πρόσπτωσης  ύλης  στο  κεντρικό  αντικείµενο (8a) (Blandford & Payne 1982, 
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 Jeferacos et al., 2009).   
3) εκροή  στη  ζώνη  αλληλεπίδρασης  µεταξύ  δίσκου  και  πρωτοαστέρα : οι  
άνεµοι  αυτοί  καλούνται  X – winds (Shu et al 1994)  και  παράγονται  από  
µια  µικρή  περιοχή  γύρω  από  τη  µαγνητόπαυση  µεταξύ  του  δίσκου  και  
του  πρωτοατέρα . Οι τύποι  περιγράφονται   στο  άρθρο  των   Ferreira, 
Dougados & Cabrit (2006)  και  φαίνονται  στο  παρακάτω  σχήµα : 
 
 
 

 
 
 

Εικόνα  8 : Είδη  µαγνητοϋδροδυναµικών  εκροών  από  YSOs ( από Ferreira et 
al.2006) 

 
 
      Οι  ΜΥ∆  αστρικοί  άνεµοι (σχήµα c) είναι  αυτό - εστιασµένοι   και  
παράγονται  από  ανοιχτές  µαγνητικές  γραµµές. Αστέρες  οι  οποίοι  
περιστρέφονται  πολύ  γρήγορα  µπορούν  να  παρέχουν  την  ενέργεια  
περιστροφής  ώστε  να  επιταχύνουν  µαγνητικά  αστρικούς  ανέµους . Στην  
περίπτωση  όµως  των  αργά  περιστρεφόµενων   YSOs  (π.χ.  T – Tauri 
Stars)  οι  αστρικοί  άνεµοι  εξάγουν  µε  δυσκολία  την  ενέργεια  περιστροφής  
του  πρωτοατέρα  και άρα  και  τη  στροφορµή. Έτσι  τα  σενάρια  παραγωγής  
πιδάκων  µόνο  από  τον  πρωτοαστέρα  είναι  λιγότερο  πιθανά  καθώς  οι  
παρατηρούµενοι  πίδακες  κουβαλούν  περισσότερη  στροφορµή  από  όση  
αυτά  προβλέπουν.  
      Οι  εκκινούµενοι  από  πρόσπτωση  ύλης  (accretion – powered)  άνεµοι  
δίσκου  (disk  winds)  είναι  το  πιο  ευνοηµένο  σενάριο  για  τη  δηµιουργία  
πιδάκων. Στα  µοντέλα  που  αναφέρονται  σ ‘ αυτή  τη  κατηγορία  
υποθέτουµε  την  ύπαρξη   µαγνητικού  πεδίου  µεγάλης  κλίµακας  το  οποίο  
διαπερνά  το  δίσκο  από  µία  εσωτερική  ακτίνα  ri  έως  µια  εξωτερική  του  
ακτίνα   re  . Το  πεδίο  αυτό  είναι  διπολικό  και  το  εκτινασόµενο  πλάσµα  
ρέει  κατά  µήκος  των  ανοιχτών  δυναµικών  γραµµών  του  πεδίου .  Για  την  
εσωτερική  ακτίνα  ισχύει   ri  ~ rm  όπου  rm  η  ακτίνα  της  µαγνητόπαυσης  
του  πρωτοαστέρα. Όταν  re >> ri  τότε  παίρνουµε  έναν  τυπικό  εκτεταµένο ( 
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extended) disk  wind (σχήµα α). Στην  ακραία  περίπτωση  όπου  re ≈ ri  
δηµιουργείται  ένας  X – wind  µεγάλης  γωνίας (σχήµα b). Η  µόνη  διαφορά  
µεταξύ  των  δυο  αυτών  περιπτώσεων  είναι  το  ποσό  της  µαγνητικής  
ροής  που  διαπερνά  το  δίσκο  λόγω  της  διαφορετικής  προέλευσης  του  
κάθετου  στο  δίσκο  µαγνητικού  πεδίου.  
     Τα  παραπάνω  σενάρια  αναφέρονται  σε  σταθερές  εκροές. Υπάρχουν  
όµως  και  µηχανισµοί  που  δίνουν  εκροές  µη  σταθερές, ακόµη  και  αν  
θεωρήσουµε  αξισυµµετρία  και  διπολικό  µαγνητικό  πεδίο. Ο  πρώτος  
ονοµάζεται  parallel  configuration  και  δίνει  εκροές  που  ονοµάζονται  ReX – 
winds (σχήµα d)  ενώ  ο  δεύτερος  ονοµάζεται   antiparallel  configuration  και  
δίνει  εκροές  που  µοιάζουν  µε  τις  εκροές  CMEs  που  παρατηρούνται  
στον  Ήλιο  (CME – like  ejecta).  
     Η  περιγραφή  του  πρώτου  µηχανισµού  συνίσταται  στα  εξής : 
υποθέτουµε  ότι  υπάρχει  µαγνητικό  πεδίο  µεγάλης  κλίµακας, κάθετο  στο  
δίσκο  προσαύξησης, ικανό  να  οδηγήσει  έναν  extended  disk  wind. Εάν  η  
µαγνητική  ροπή  του  πρωτοαστέρα  είναι  παράλληλη  στο  µαγνητικό  πεδίο  
του  δίσκου  τότε  σχηµατίζεται  µια  ουδέτερη  µαγνητική  γραµµή  στο  
µεσοεπίπεδο  του  δίσκου  και  έτσι  στην  τοποθεσία  της  επανασύνδεσης  
των  µαγνητικών  γραµµών  πεδίου  πρωτοαστέρα  και  πεδίου  δίσκου  
δηµιουργούνται  οι    ReX – winds (Reconnection  X –winds). Για  την  
επιφάνεια  στην  οποία  γίνεται  η  επανασύνδεση  των  δυναµικών  γραµµών  
ισχύει  Β = 0. Η  προσροφούµενη  µάζα  ανασηκώνεται  λόγω  ισχυρής  
δύναµης  Lorentz  κάθετα  πάνω  από  την  ουδέτερη  γραµµή  και  
φορτώνεται  σε  µαγνητικές  γραµµές  που  έχουν  ανοίξει  πρόσφατα. Μέσω  
αυτής  της  διαδικασίας  οι  ανοιχτές  µαγνητικές  γραµµές  που  από  τη  
προσροφούµενη   ροή  επανασυνδέονται  µε  τις  κλειστές  αστρικές   
µαγνητικές  γραµµές. Κατ ‘ αυτό  το  τρόπο  το  εκρέων  υλικό  απ ‘ το  δίσκο   
φορτώνεται  στις  µαγνητικές  γραµµές  που  ξεκινούν  από  τον  
περιστρεφόµενο  πρωτοαστέρα. Η  εκροή  συµβαίνει  όταν  ο  πρωτοαστέρας  
περιστρέφεται  γρηγορότερα  από  το  υλικό  του  δίσκου. Τότε  η  ενέργεια  
και  η  στροφορµή  εξάγονται  από  το  περιστρεφόµενο  άστρο  και  
µεταφέρονται  µακριά  µε  τη  ροή  αυτή. Έτσι,  επειδή  αυτή  η  κατηγορία  
ανέµων  εξάγει  σηµαντικό  ποσοστό  ενέργειας  και  στροφορµής  από  το  
περιστρεφόµενο  άστρο, η  ύπαρξή  τους  προκαλεί  σηµαντική  επιβράδυνση  
στην  περιστροφή  του.    
     Αντίθετα  στο  δεύτερο  µηχανισµό  η  αστρική  µαγνητική  ροπή  είναι  αντί 
-παράλληλη  στο  µαγνητικό  πεδίο  του   δίσκου. Σ ‘ αυτή  τη  περίπτωση  η  
µαγνητόπαυση  δηµιουργείται  χωρίς  µαγνητικό  σηµείο  Χ  µέσα  στο  δίσκο . 
Η  διαχωριστική  επιφάνεια  µεταξύ  των  πεδίων  του  άστρου  και  του  
δίσκου  σχηµατίζει  το  γράµµα  Υ  πάνω  από  το  δίσκο (σχήµα e)  και  µια  
ουδέτερη  γραµµή  κατά  µήκος  της  που  φτάνει  σε  µεγάλα  ύψη. Η  
διαχωριστική  του  σχήµατος  Υ  δεν  επιτρέπει  τη  δηµιουργία  σταθερών  
αυτό – εστιασµένων  πιδάκων. Η  ύπαρξη  αυτής  της  γραµµής  αποτελεί  
καλή  τοποθεσία  για  χρόνο – εξαρτώµενα  ενεργητικά  γεγονότα όπως  
επανασυνδέσεις  γραµµών (σχήµα f) .   
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3 . Μαγνητουδροδυναµική  προσέγγιση  των  πιδάκων  από  YSOs 
 
     Από  τις  παρατηρούµενες  γραµµές  εκποµπής  προκύπτει  ότι  οι   
πίδακες  των  YSOs  αποτελούνται  από  µη  σχετικιστικό  αέριο  υδρογόνο    
υψηλά  ιονισµένο. Επειδή  λοιπόν  οι  πίδακες  αποτελούνται από  
µαγνητισµένο  πλάσµα  της  παραπάνω  σύστασης  µπορούν  να  
περιγραφούν  µε  αρκετά  καλή  προσέγγιση  από   τις  εξισώσεις  της  
µαγνητουδροδυναµικής. Σε  αυτή  την  ενότητα  θα  γίνει  αναφορά  στις  
γενικές  εξισώσεις  και  προσεγγίσεις  της  µαγνητουδροδυναµικής  για  
µαγνητισµένα  πλάσµατα  µεγάλης  αγωγιµότητας. 
 
 
 
3.1 Μαγνητουδροδυναµικές  εξισώσεις  
 
     Οι  εξισώσεις  είναι  οι  εξής :  
 

1) οι  εξισώσεις  του  Maxwell  µε  την  εξής  µορφή  (σύστηµα  cgs) 
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  ακολουθούµενες  από  τον  νόµο  του  Ohm  που  στην  περίπτωση  
πλάσµατος  πολύ  µεγάλης  αγωγιµότητας  σ ( ∞→σ ) έχει  τη  µορφή   
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Παρακάτω  θα  γίνει  αναφορά  στις  προσεγγίσεις  που  οδηγούν  στην  
παραπάνω  µορφή  των  εξισώσεων  του  Maxwell.  
 
2) εξίσωση  διατήρησης  µάζας  
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3) εξίσωση  διατήρησης  ορµής  
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4) εξίσωση  διατήρησης  ενέργειας 
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όπου  BVP

rr
,,,ρ   είναι  αντίστοιχα  η  πυκνότητα, η  πίεση , η  ταχύτητα  και  το  

µαγνητικό  πεδίο. Η  ποσότητα  Φ  είναι  το  βαρυτικό  δυναµικό  και  το  Λ  
είναι  η  ποσότητα  volumetric  energy  gain / loss  terms. Το  παραπάνω  
σύστηµα  εξισώσεων  κλείνει  χρησιµοποιώντας  την  πολυτροπική  σχέση  για  
την  πίεση   
 

γρ)(AKP =  
 
Η  τιµή  του   γ  καθορίζει  τη  φυσική  διαδικασία  εκτόνωσης  του  αερίου. Το  
γ = 1  αντιστοιχεί  σε  ισόθερµη  εκτόνωση , το  γ = 3/2  σε  πολύτροπο  του  
Parker  και  το  γ = 5/3  σε  αδιαβατική  εκτόνωση. Τέλος  στο  παραπάνω  
σύστηµα  εξισώσεων  πρέπει  να  προσθέσουµε  και  την  εξίσωση   
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Η  εξίσωση  αυτή  δηλώνει  πως  οι  δυναµικές  γραµµές  του  µαγνητικού  
πεδίου  κινούνται  µαζί  µε  τις  γραµµές  ροής  του  πλάσµατος  δηλαδή  είναι  
παγωµένες στο  πλάσµα.  
 
 
3.2 Υποθέσεις  της  µαγνητουδροδυναµικής 
 
    1. Σε  πλάσµα  µακροσκοπικά  ουδέτερο  θεωρείται  κατά  προσέγγιση  ότι  
η  πυκνότητα  φορτίου  δ  είναι  µηδενική. ∆ηλαδή  αν  συµβολίσουµε  µε  +n   
την  αριθµητική  πυκνότητα  των  θετικών  φορτίων  και  µε  −n   την  

αντίστοιχη  των  αρνητικών  φορτίων  τότε  0≈+= −−++ enenδ .  
    2. Η  σχετική  ταχύτητα  των  ηλεκτρονίων  ως  προς  τα  ιόντα  είναι  
συνήθως  πολύ  µικρή. Άρα  σε  πρώτη  προσέγγιση  η  κίνηση  του  
πλάσµατος  µπορεί  να  θεωρηθεί  σαν  την  κίνηση  ενός  ουδέτερου  
ρευστού.  
    3 . Για  µη  σχετικιστικές  ταχύτητες    έχουµε  τις  εξής  σχέσεις : 
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Τα  τονούµενα  µεγέθη  αναφέρονται  σε  σύστηµα  που  κινείται  µαζί  µε  το  
πλάσµα. 
 
 
3.3 Μαγνητουδροδυναµικές  προσεγγίσεις 
 
     Γενικά  στα  αστροφυσικά  πλάσµατα  ισχύουν  οι  ακόλουθες  
προσεγγίσεις :  

1. θεωρούµε  µη  σχετικιστική  κίνηση  δηλαδή  1<<
c
V
r

 

2. τα  ρεύµατα  µετατόπισης  και  πόλωσης  είναι  αµελητέα καθώς  είναι  

ανάλογα  της  ποσότητας  
2

2

c
V
r

 η  οποία  για  µη  σχετικιστική  κίνηση  είναι  

πολύ  µικρή 
3. το  πλάσµα  συνήθως  έχει  πολύ  µεγάλη  ηλεκτρική  αγωγιµότητα, πολύ  
µεγάλη  θερµική  αγωγιµότητα  και  αµελητέο  ιξώδες. 
 
 
3.4 Ολοκληρώµατα  της  µαγνητουδροδυναµικής 
 
     Γενικά,  για  να  περιγράψουµε  την  κίνηση  ενός  πίδακα  πλάσµατος  που   
προέρχεται  από  κεντρικό  σώµα  χρησιµοποιούµε  το  κυλινδρικό  σύστηµα  
συντεταγµένων  ),,( ϕϖ z . Το  πλάσµα  καθώς  αποµακρύνεται  από  το  
κεντρικό  αντικείµενο  περιστρέφεται  γύρω  από  τον  άξονα  z. Κατά  την  
κίνηση  αυτή  παρουσιάζεται  αξονική  συµµετρία  δηλαδή  συµµετρία  σε  
περιστροφές   γύρω  από  τον  άξονα  z. Αυτό  έχει  σαν  συνέπεια  να  
µηδενίζονται  οι  παράγωγοι  ως  προς  φ  των  διάφορων   παραµέτρων. 
Κάνοντας  επίσης  τη  παραδοχή  ότι  έχουµε  σταθερή  κατάσταση  (steady  
state)  δηλαδή  όχι  εξάρτηση  από  το  χρόνο  προκύπτουν  κάποιες  
διατηρούµενες  ποσότητες  κατά  µήκος  των  δυναµικών  γραµµών  οι  οποίες  
ονοµάζονται  ολοκληρώµατα  της  µαγνητουδροδυναµικής . Οι  ποσότητες  
που  διατηρούνται  είναι  οι  εξής : 
 

1. Λόγος  ροής  µάζας  προς  µαγνητική  ροή. ∆ίνεται  από  τη  σχέση : 
 

p

p
A B
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η  οποία  αποτελεί  το  πρώτο  ολοκλήρωµα. Εδώ  εµφανίζονται  τα  εξής  
µεγέθη : AΨ  είναι  η  παράγωγος  της  συνάρτησης  Ψ  ως  προς  το  µέγεθος  
Α , pV  το  µέτρο  της  πολοειδούς  ταχύτητας  και  pB   η  τιµή  του  µαγνητικού  

πεδίου  στο  πολοειδές  επίπεδο ( πολοειδές  ονοµάζεται  το  επίπεδο  z−ϖ ). 
 
     2. Ταχύτητα  - Νόµος  ίσο-περιστροφής 
Εκφράζεται  από  τη  σχέση 
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όπου  ϕVVV p

rrr
+=    και  ϕBBB p

rrr
+=  . Όπως  φαίνεται  από  τον  

παραπάνω  τύπο   η  ταχύτητα  ισούται  µε  δύο  όρους: ο  πρώτος  όρος  
δίνει  τη  ροή  κατά  µήκος  του  µαγνητικού  πεδίου  ενώ  ο  δεύτερος  όρος  
αντιστοιχεί  στη  περιστροφή  ενός  στερεού  σώµατος. Αυτό  σηµαίνει  ότι  
κάθε  µαγνητική  επιφάνεια  περιστρέφεται  σαν  στερεό  σώµα  µε  γωνιακή  
ταχύτητα  Ω.  
 

3. Στροφορµή 
Η  διατήρηση  της  στροφορµής  εκφράζεται  από  τη  σχέση  
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όπου  L(A)  είναι  η  συνολική  στροφορµή  ανά  µονάδα  µάζας   πλάσµατος – 
ηλεκτροµαγνητικού  πεδίου . Ο  πρώτος  όρος  είναι  η  µηχανική  στροφορµή  
ανά  µονάδα  µάζας  που  µεταφέρεται  από  το  πλάσµα. Ο  δεύτερος  όρος  
εκφράζει  τη  στροφορµή  που  µεταφέρεται  από  το  ηλεκτροµαγνητικό  
πεδίο.    
 

4. Ενέργεια 
Η  παρακάτω  σχέση  εκφράζει  τη  διατήρηση  της  συνολικής  ενέργειας  ανά  
µονάδα  µάζας : 
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Οι  όροι  στο  αριστερό  µέλος  εκφράζουν  τις  εξής  ποσότητες : ο  πρώτος  
όρος  είναι  η  ολική  κινητική  ενέργεια  της  ροής  ανά  µονάδα  µάζας , ο  
δεύτερος  όρος  είναι  η  βαρυτική  ενέργεια  ανά  µονάδα  µάζας , ο  τρίτος  
όρος  είναι  ο  λόγος  της  ροής  Poynting  προς  τη  ροή  µάζας  ενώ  ο  
τελευταίος  όρος  εκφράζει  την  ενθαλπία  ανά  µονάδα  µάζας  όταν  η  ροή  
είναι  πολυτροπική .   
 
Οι  παραπάνω εξισώσεις συνιστούν  τα  τέσσερα  ολοκληρώµατα  της  
µαγνητουδροδυναµικής . 
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4 . Προσοµοιώσεις  των  πιδάκων  νεογέννητων  άστρων 
 
 
4.1 Παρατηρήσεις 
 
     Από  παρατηρησιακά  δεδοµένα (Edwards et al.2006)  έχει  προκύψει  ότι  
οι  εκροές  νεογέννητων  άστρων  αποτελούνται  από  δυο  σταθερά  τµήµατα  
(components): µια  εκροή  τύπου  ανέµου  δίσκου  (η  οποία  εξηγεί  τους  
παρατηρούµενους  ρυθµούς  απώλειας  µάζας)  και  µια  εκροή  τύπου  
αστρικού  ανέµου  (ο οποίος  ίσως  χρησιµεύει   για  την  παρατηρούµενη  
επιβράδυνση  της  περιστροφής  του  νεογέννητου  άστρου).  
     Όπως  αναφέρθηκε  οι  πίδακες  από  νεογέννητα  άστρα  προέρχονται  
από  πρόσπτωση  ύλης, εµφανίζουν  µικρές  γωνίες  σε  σχέση  µε  τον  
άξονα  περιστροφής  του  άστρου  και  διαδίδονται  για  µερικές  εκατοντάδες  
αστρονοµικές  µονάδες. Παραµένει  ακόµη  αβέβαιο  το  τι  συµβαίνει  στην  
περιοχή  εκκίνησης  του  πίδακα.   
     Παρατηρήσεις  των  CTTs  στην  γραµµή  He λ10830  δείχνουν  δύο  
τύπους  ανέµου : α) ένα  που  εκρέει  ακτινικά  σε  σχέση  µε  το  κεντρικό  
αντικείµενο  και  β) έναν που  εκρέει  µε  σταθερή  γωνία  ως  προς  το  
ισηµερινό  επίπεδο. Ανάλογα  µε  τον  τύπο  ανέµου  χρησιµοποιούνται  για  
την  περιγραφή  του  τα  ακτινικά  αυτό-όµοια  µοντέλα  (radially self – similar 
models)   και  τα  µεσηµβρινά  αυτό – όµοια  µοντέλα  (meridionally  self – 
similar  models)  αντίστοιχα. Πριν  αναλύσουµε  τα  συγκεκριµένα  µοντέλα  θα  
αναφερθούµε  στην  έννοια  της αυτό-οµοιότητα.   
    
 
4.2 Αυτό - οµοιότητα 
 
     Αρχικά  θα  αναφέρουµε  κάποια  γενικά  στοιχεία  για  την  αυτό – 
οµοιότητα  και  τα  αυτό – όµοια  µοντέλα όπως  αναφέρονται  στο  άρθρο  
Tsinganos Κ. (2007).  
     Όπως  αναφέρθηκε  παραπάνω  κάθε  µαγνητισµένη  εκροή  πλάσµατος  
περιγράφεται  σε  πρώτη  τάξη  από  τις  εξισώσεις  της  
µαγνητουδροδυναµικής. Υποθέτοντας  σταθερή  κατάσταση (steady  state) 
και  αξισυµµετρία  προκύπτουν  διατηρούµενες  ποσότητες  κατά  µήκος  της  
ροής  (ολοκληρώµατα)  οι  οποίες  είναι  συναρτήσεις  της  πολοειδούς  
µαγνητικής  ροής  Α.  
      Μαζί  µε  τα  προηγούµενα  εισάγουµε  άλλες  δυο  αδιάστατες  
συναρτήσεις : τον  αριθµό  Mach  Μ  και  την  κυλινδρική  απόσταση  σε  
µονάδες  αλφβενικού  βραχίονα   aϖ . Οι  ποσότητες  αυτές  εκφράζονται  από  
τις  σχέσεις : 
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Όλες  οι  φυσικές  ποσότητες  µπορούν  να  γραφτούν  σαν  συναρτήσεις  της  
συνάρτησης  µαγνητικής  ροής  Α  και  των  µεταβλητών  (G, M). Έτσι  για  το  
µαγνητικό  πεδίο  και  την  ταχύτητα  ροής, που  είναι  οι  σηµαντικότερες  
φυσικές  ποσότητες  στη  µελέτη  των  πιδάκων,  προκύπτουν  οι  τύποι : 
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Οι  ποσότητες  G, M   είναι  συναρτήσεις  των  κυλινδρικών  συντεταγµένων   
r, θ.  
     Επειδή  οι  δυο  παραπάνω  εξισώσεις , που  περιγράφουν  το  πλάσµα  
των  πιδάκων, είναι  πολύπλοκες  µερικές  διαφορικές  εξισώσεις  δεν  
µπορούν  να  επιλυθούν  µε  τη  µέθοδο  χωριζόµενων   µεταβλητών  και  να  
απλοποιηθούν  σε  συνήθεις  διαφορικές. Ένας  τρόπος  επίλυσης  είναι  η  
εφαρµογή  ενός  µη  γραµµικού  διαχωρισµού  των  µεταβλητών  των  δυο  
παραπάνω  εξισώσεων, η  µέθοδος  της  αυτό - οµοιότητας.  
    Ένα  φυσικό  φαινόµενο  καλείται  προσωρινά  αυτό – όµοιο  αν  µπορεί  να  
αναπαραχθεί  σε  οποιαδήποτε  χρονική  στιγµή  µέσω  του  ίδιου  
µηχανισµού  από  µια  προηγούµενη  τυχαία  κατάσταση.  Ανάλογα  ένα  
φυσικό  φαινόµενο  καλείται  χωρικά  αυτό – όµοιο  όταν  αναπαράγεται  
παντού  στο  χώρο  µέσω  ενός  χωρικού  αυτό – όµοιου  µηχανισµού . 
Πρακτικά  η  χωρική αυτό – οµοιότητα  µπορεί  να  ειδωθεί  σαν  µια  µέθοδος  
µη  γραµµικού  χωρισµού  των  µεταβλητών  των  παραπάνω  εξισώσεων  
παρέχοντας  την  δυνατότητα  αναλυτικών  λύσεών  τους. 
     Γενικά  στη  µέθοδο  της  αυτό – οµοιότητας  υποθέτουµε  ότι  οι  G  και  Μ  
είναι  συναρτήσεις  µιας  µόνο  µεταβλητής  την  οποία  ονοµάζουµε  χ. Σε  

αυτή  την  περίπτωση  οι  λόγοι  
2
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  είναι  συναρτήσεις  

µόνο  του  χ  οπότε  το  µαγνητικό  πεδίο  και  η  ταχύτητα  της  ροής  είναι  
συναρτήσεις  των  χ, aϖ . Θέτοντας  αυτά  τα  µεγέθη  στα  ολοκληρώµατα  
της  µαγνητουδροδυναµικής  θα  πρέπει  να  επιλέξουµε  γι ‘ αυτά  τα  
ολοκληρώµατα  µια  συναρτησιακή  µορφή  έτσι  ώστε  οι  µεταβλητές  χ, aϖ   
να  αποσυζευκτούν  και  έτσι  να  προκύψουν  συνήθεις  διαφορικές  
εξισώσεις  ως  προς  τη   µεταβλητή  χ. Με  βάση  την  παραπάνω  ανάλυση  
προκύπτουν  δυο  µεγάλες  οικογένειες  αναλυτικών  µαγνητουδροδυναµικών  
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µοντέλων  τα  οποία  περιγράφονται  στις  επόµενες  ενότητες : α) τα  ακτινικά  
αυτό – όµοια  µοντέλα  και  β)  τα  µεσηµβρινά  αυτό – όµοια  µοντέλα.       
 
α)  Ακτινικά  αυτό – όµοια  µοντέλα   
 
     Η  οικογένεια  αυτή  προκύπτει  για  χ = θ. Σ ‘ αυτή  τη  περίπτωση  οι 
κρίσιµες  επιφάνειες, δηλαδή  οι  επιφάνειες  για  τις  οποίες  θ = σταθερό,   
είναι  κωνικές (µοντέλο  των  Blandford & Payne,1982 – BP82). Εδώ  
υποθέτουµε  ότι  )(θϖϖ Ga= . Στο  µοντέλο  των  BP82  αποδεικνύεται  ότι    
ψυχρό  πλάσµα  µπορεί  να  εκτοξευθεί  µαγνητοφυγοκεντρικά  από  έναν  
Kεπλεριανό  δίσκο  µε  την  προϋπόθεση  ότι  οι  µαγνητικές  δυναµικές  
γραµµές   έχουν  συγκριµένη  κλίση  ως  προς  τον  άξονα  του  δίσκου. Στο  
άρθρο  των  Vlahakis  et  al. 2000  γίνεται  επέκταση  του  παραπάνω  
µοντέλου  καταλήγοντας  ότι  είναι  δυνατή  η  εύρεση  λύσης  η  οποία  
διέρχεται  ταυτόχρονα  από  όλες  τις  κρίσιµες  επιφάνειες  οι  οποίες  είναι  οι  
εξής : 1) η  επιφάνεια  που  διέρχεται  από  το  σηµείο  στο  οποίο  έχω  
ταχύτητα  αργών  µαγνητοϋδροδυναµικών  κυµάτων 2) η  επιφάνεια  που  
διέρχεται  από  το  σηµείο  στο  οποίο  έχω ταχύτητα γρήγορων  
µαγνητοϋδροδυναµικών  κυµάτων 3) η  επιφάνεια  που  διέρχεται  από  το  
σηµείο  στο  οποίο  έχω  ταχύτητα  Alfvén  µαγνητοϋδροδυναµικών  κυµάτων . 
     Όλες  οι  ακτινικά  αυτό – όµοιες  λύσεις  µπορούν  να  κατασκευαστούν  
κάνοντας  δυο  βασικές  υποθέσεις : i) ο  αριθµός  Alfvén  Μ  είναι  συνάρτηση  
µόνο  της  γωνίας  θ  έτσι  ώστε  η  επιφάνεια  Alfvén  να  είναι  κωνική  (Μ = 
Μ(θ)),  ii) η  κυλινδρική  απόσταση  ϖ   ως  προς  τον  άξονα  οποιασδήποτε  
γραµµής  πεδίου  που  την  ονοµάζουµε  α, κανονικοποιηµένη  ως  προς  την  
κυλινδρική  απόσταση  ϖ α  στο   σηµείο  Alfvén, είναι  συνάρτηση  µόνο  της   

γωνίας  θ  δηλαδή  )(θ
ϖ
ϖ

G
a

= . Με  αυτές  τις  υποθέσεις  το  σύστηµα  των  

ΜΥ∆  εξισώσεων   µετατρέπεται  σε  σύστηµα  τριών  συνήθων  διαφορικών  
εξισώσεων : µια  για  το  Μ , µια  για  το  G  και  µια  για  την  εξάρτηση  της  
πίεσης  του  αερίου  από  τη  γωνία  θ (για  περισσότερες  λεπτοµέρειες  δες  
Vlahakis, Tsinganos, 1998).  
       
 
β)  Μεσηµβρινά  αυτό – όµοια  µοντέλα 
 
     Τα  µοντέλα  αυτά  προκύπτουν  για  χ = r. Σ ‘ αυτά  οι  κρίσιµες  
επιφάνειες  είναι  σφαιρικές (γενικό  µοντέλο  των  Sauty & Tsinganos, 1994). 
Σ ‘ αυτή  την  οικογένεια  περιλαµβάνεται  και  η  κλασσική  περιγραφή  του  
Parker  για  έναν  αστρικό  άνεµο . Εδώ  υποθέτουµε  ότι  ).(rGaϖϖ =  
    Η  συγκεκριµένη  κατηγορία  µοντέλων  είναι  σηµαντική  γιατί  επιτρέπει τη  
µελέτη   των  φυσικών  ιδιοτήτων  των  εκροών  κοντά  στον  άξονα  
περιστροφής  τους,  όπου  τα  ακτινικά  αυτό – όµοια  µοντέλα  δεν  ισχύουν.  
     Στην  παρούσα  εργασία  θα  χρησιµοποιήσουµε  ως  αναλυτικό  µοντέλο, 
µε  βάση  το  οποίο  θα πραγµατοποιηθεί  η  προσοµοίωση  του  αστρικού  
ανέµου,  το  µεσηµβρινό  αυτό – όµοιο  µοντέλο  που  περιγράφεται  στο  
άρθρο  των  Sauty ,Trussoni , Tsinganos 2002 (STT02). Στο  µοντέλο  αυτό  
επιχειρείται ο  µη  γραµµικός  διαχωρισµός  των  φυσικών  µεταβλητών  του  
συστήµατος  των  ΜΥ∆  εξισώσεων. Από  τις  συνήθεις  διαφορικές  εξισώσεις  
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που  προκύπτουν  αναζητούνται  λύσεις  που  συνδέουν  τη  βάση  της  
εκροής  µε  την  υπέρ – Αλφβενική  περιοχή  της.  
     Στο  µοντέλο   STT02  γίνονται  δυο  βασικές  υποθέσεις : πρώτον  
υποθέτουµε  είναι  ότι  ο  αριθµός  Alfvén  είναι  συνάρτηση  µόνο  της  
ακτινικής  απόστασης  r  δηλαδή   Μ = Μ(r). Στη  συνέχεια  εισάγουµε  τη  

αδιάστατη  ακτινική   απόσταση  
∗

=
r
r

R  όπου  η  ακτινική   απόσταση  

Alfvén. Η  δεύτερη  υπόθεση  είναι  ότι  η  συνάρτηση  µαγνητικής  ροής  Α  
αποτελεί  συνάρτηση  των  πολικών  συντεταγµένων  r, θ  µε  )(),( αθ ArA =  

όπου  θ2
2

2

sin
)(RG

R
a = . Η  συνάρτηση  G(R)  εκφράζει  την  περιοχή  ενεργού  

διατοµής  ενός  σωλήνα  ροής  ο  οποίος  είναι  κάθετος  στον  άξονα  
συµµετρίας  της  εκροής,  σε  µονάδες  της  αντίστοιχης  περιοχής  στην  
απόσταση   Alfvén.  
 
     Κλείνοντας  την  παράγραφο  για  την  αυτό – οµοιότητα  πρέπει  να  
αναφέρουµε  ότι  είναι  εφαρµόσιµη  στην  περίπτωση  των  πιδάκων  από  
YSOs  υπό  δυο  προϋποθέσεις : 1) οι  πίδακες  θα  πρέπει  να  εκτοξεύονται  
από  µια  µεγάλη  απόσταση  r  από  την  πηγή  κυρίως  µεταξύ  0.1 AU  και  
µερικών   AU, 2) οι  πίδακες  σταθερής  κατάστασης  (steady  state  jets)  
απαιτούν  την  ύπαρξη  µαγνητικού  πεδίου  του  οποίου  η  µαγνητική  πίεση  
είναι  σχεδόν  ίδια  µε  τη  πίεση  του  πλάσµατος, διότι  στην  περίπτωση  
που η  µαγνητική  πίεση  είναι  µεγαλύτερη  η  εκτίναξη  ύλης  παρεµποδίζεται.  
 
 
4.3 Αναλυτική  προσέγγιση  πιδάκων  
       
     Για  την  κατασκευή  µοντέλων  που  να  περιγράφουν  τις  
παρατηρούµενες  εκροές  πρέπει  να  καθοριστούν  οι  αρχικές  συνθήκες  
των  παραµέτρων  του  προβλήµατος. Αυτό  επιτυγχάνεται  χρησιµοποιώντας  
ένα  µείγµα  δυο  αναλυτικών  λύσεων  οι  οποίες  στη  περιοχή στην  οποία  
υπάρχει  µετάβαση  από  τον  αστρικό  άνεµο  στον  δίσκο – άνεµο  και  
εφαρµόζεται  µεταβλητότητα  στο  χρόνο  στον  αστρικό  άνεµο  ή  στην  
επιφάνεια  σύνδεσης  των  δυο  ανέµων (Matsakos et al.,2009). Οι  λύσεις  
αυτές  που  περιγράφουν  και  τις  αντίστοιχες  εκροές  αναφέρονται  ως  
Analytical  Disk  Outflow  - ADO  solutions  για  το  δίσκο - άνεµο και  
Analytical  Stellar  Outfow  - ASO  solutions  για  τον  αστρικό  άνεµο. Στην  
παράγραφο  αυτή  θα  αναφέρουµε  µερικά  στοιχεία  των  αναλυτικών  
λύσεων. 
     Ως  ADO  λύση  χρησιµοποιούµε  το  ακτινικά  αυτό – όµοιο  µοντέλο  
VTST00  για  το  οποίο  έχουµε  υποθέσει  πολυτροπική  σχέση  µεταξύ  

πίεσης  και  πυκνότητας  η  οποία  δίνεται  από  τον  τύπο  γρ)(AQP = . Οι  
αναλυτικοί  τύποι  που  δίνουν  τις  φυσικές  µεταβλητές  αναφέρονται  στο  
παράρτηµα .  
     Στο  µοντέλο  αυτό  τα  µεγέθη  ταχύτητα, πίεση  και  βαρυτικό  δυναµικό  
συνδέονται  µεταξύ  τους  µε  τις  εξής  σχέσεις (τις  οποίες  ονοµάζουµε  ADO 
1-2-3) 
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     Οι  ποσότητες  µε  αστερίσκο  αντιστοιχούν  στις  αδιάστατες  φυσικές  
µεταβλητές  στην  επιφάνεια  Alfvén  του  ADO  µοντέλου. Επίσης  µε  το  
δείκτη  D  αναφερόµαστε  πάντα  στο  ADO  µοντέλο. Η  ποσότητα   K  
µετράει  το  βαρυτικό  δυναµικό  για  το  συγκεκριµένο  µοντέλο, το  µέγεθος  µ  
αναφέρεται  στον  τρόπο  µε  τον  οποίο  σχετίζονται  τα  µεγέθη  της  

µαγνητικής  και  της  θερµικής  πίεσης, η  απόσταση  ∗r  αντιστοιχεί  στην  
αδιάστατη  απόσταση  της  επιφάνειας  Alfvén  του  µοντέλου  ADO  και  τέλος  
η  ποσότητα  g  είναι  η  σταθερά  της  βαρυτικής  δύναµης  σε  µονάδες  του  
κώδικα   Pluto  και  ισούται  µε  4.    
     Το  µαγνητικό  πεδίο, για  κάθε  λύση  γενικά, δίνεται  από  τον  τύπο  

ϕϕ ϕ
))rr

BA
r

B +×∇=
1

 . Ο  τύπος  αυτός  δίνει  τις  επιφάνειες  οι  οποίες  

περικλείουν  σταθερή  πολοειδή  µαγνητική  ροή. Ειδικότερα  για  την  ADO   
λύση  το  δυναµικό  Α  δίνεται  από  τη  σχέση  :  
 

2/
2

χ

χ D
D

D a
rB

A ∗∗=   όπου  22

2

D
D Gr

r
a

∗

=  . Η  συνάρτηση  DG  εξαρτάται  

από  τη  γωνία  θ  και  δίνεται  από  αναλυτικές  λύσεις (Matsakos et al.2008 – 
Paper I) . 
    Η  αστρική  εκροή  περιγράφεται  από  το  µεσηµβρινά  αυτό – όµοιο  
µοντέλο  STT02  µε  τη  διαφορά  ότι  χρησιµοποιούνται   διαφορετικές  τιµές  
για  τις  παραµέτρους  ρυθµός  απώλειας  µάζας,  µαγνητικός  βραχίονας  και  
πίεση  αερίου . Αντίστοιχα  για  το  ASO  µοντέλο  τα  µεγέθη  ταχύτητα, πίεση  
και  βαρυτικό  δυναµικό  συνδέονται  µεταξύ  τους  µε  τις  εξής  σχέσεις 
(σχέσεις  ASO 1’-2’-3’): 
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Η   ποσότητα  ν  µετράει  το  βαρυτικό  δυναµικό   που  αναφέρεται  στην   
ASO  λύση. Επίσης  το  Α  δίνεται  από  τη  σχέση :  
 

S
S

S a
RB

A
2

2
∗

∗=   όπου  22

2

S
s GR

r
a

∗

= . Η  απόσταση ∗R  αντιστοιχεί  στην  

αδιάστατη  απόσταση  της  επιφάνειας  Alfvén   για  την  ASO  λύση.  
     Οι  τιµές  των  παραµέτρων  των  λύσεων  που  θα  χρησιµοποιηθούν  
φαίνονται  στον  παρακάτω  πίνακα : 
 
 

Λύση  ADO 
χ γ λ µ Κ ε 

0.75 1.05 11.7 2.99 2.00 156.617 
Λύση ASO 

δ β λ’ κ ν ε’ 
7.78 x 10-2 1.00 7.75 2.10 x 10-2 1.50 1.2 x 10-2 
 

Πίνακας 1 : Βασικοί  παράµετροι  της  ADO  και  ASO  λύσης 

 
     Όσον  αφορά  τις  παραµέτρους  του  ADO  µοντέλου  αναφέρουµε  τα  
εξής :  η  παράµετρος  χ  συνδέεται  µε  το  δείκτη  εκτόξευσης ξ  (ejection  
index)  που  αναφέρεται  στο  άρθρο  του  Ferreira (1997) και  η  τιµή  που  
επιλέγουµε  είναι  παράµετρος  του  µοντέλου BP82.Η  παράµετρος  ξ  
µετράει  το  πόσο  αποδοτική  είναι  η  εκτόξευση  µάζας    και  σχετίζεται  µε  
το ρυθµό  απώλειας  µάζας  και  την  ακτινική  απόσταση  από  το  κεντρικό  

σώµα  µέσω  της  σχέσης ξrM a ∝& . Για  αδιαβατικές  ή  ισόθερµες  
µαγνητικές  επιφάνειες  η  παράµετρος  ξ  έχει  πολύ  µικρή  τιµή  περίπου  
0.01 [Ferreira, 1997 , Casse  and  Ferreira , 2000a]. Το  χ = 0.75  αντιστοιχεί  
σε  ξ = 0.0025.  
     Η  παράµετρος  λ  αναφέρεται  στην  περιστροφική  ταχύτητα  καθώς  µας  

δίνει  την  ειδική  στροφορµή  της  ροής  σε  µονάδες  ∗∗ϖV   δηλαδή  

∗∗

=
ϖ

λ
V
L

. Όσον  αφορά  την  παράµετρο  K  αυτή  είναι  η  Kεπλεριανή  
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ταχύτητα  σε  ακτίνα  στο  δίσκο  και  δίνεται  από  τον  τύπο  2
∗∗

=
V

GM
ϖ

κ .Η  

παράµετρος  µ  σχετίζεται  µε  την  εντροπία  του  αερίου.Τέλος  η  
παράµετρος  ε  είναι  το  άθροισµα  των  εξής  ενεργειακών  πυκνοτήτων: 
κινητικής ενθαλπίας βαρυτικής και Poynting  ανά  µονάδα  πυκνότητας  µάζας 
Ε(α)  διαιρούµενο µε  το  τετράγωνο  της  ταχύτητας  Alfvén   στη  γραµµή   

αναφοράς α = 1 δηλαδή  2
∗

=
V
E

ε  όπου  

 

ϕθ
ργ

γ
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r
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A
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     Για  τις  παραµέτρους  του  ASO  µοντέλου  αναφέρουµε  τα  εξής: η  
παράµετρος  δ  περιγράφει  την  κατανοµή  της  πυκνότητας  η  οποία  είναι  
µη  σφαιρικά  συµµετρική. Έτσι  το   προφίλ  της  πυκνότητας  δίνεται  από  τη  

σχέση  )1(
)(

),(
2

a
RM

AR δ
ρ

ρ += ∗
,  η  οποία  έχει  προκύψει υποθέτοντας  

γραµµική  εξάρτηση  µεταξύ  της  ποσότητας  (ΨΑ)2  και  της  συνάρτησης  

µαγνητικής  ροής  α  µέσω  της  σχέσης  )1(42 aA δπρ +=Ψ ∗ . Η  παράµετρος  
λ΄  σχετίζεται  µε  τη  περιστροφή  των  πολοειδών  γραµµών  ροής  στην  
απόσταση  R = 1  καθώς  συνδέεται  γραµµικά  µε  τις  ποσότητες  Ω(Α)  και  

L(A)  µέσω  των  σχέσεων  
ar

V
A

δ
λ

+
′=Ω

∗

∗

1
1

)(   και  
a

a
VraL

δ
λ

+
′= ∗∗

1
)( . 

Σύµφωνα  µε  το  µοντέλο  που  επιλέξαµε  η  πίεση  του  αερίου  είναι  
γραµµική  συνάρτηση  της  ποσότητας α  και αυτή  η  γραµµικότητα  
εκφράζεται  µέσω της  σταθεράς  κ  µε  τη  σχέση  

]1)[(
2
1

),( 2 aRVaRP κρ +Π= ∗∗ . Για  κ>0  η  πίεση  του αερίου  αυξάνεται  

καθώς  αποµακρυνόµαστε  από   τον  άξονα  συµµετρίας. Η  παράµετρος  ν  
εκφράζει  την  αναλογία  της  ταχύτητας   διαφυγής  ως  προς  την  ταχύτητα  
ροής  στον  πολικό  άξονα  στην  απόσταση  R = 1  και  δίνεται  από  τη  

σχέση 2
2

∗∗

=
Vr

GMν . Η  παράµετρος  ε  δίνεται  από  τη  σχέση  Ε−∆Ε= κε '
 

όπου  τα  µεγέθη  Ε και ∆Ε  αναπαριστούν  την  ειδική  ενέργεια  κατά  µήκος  
µιας  πολικής  γραµµής  ροής  και  τη  µεταβολή  της ειδική  ενέργειας  κατά  
µήκος  των  γραµµών  ροής. Η  φυσική  σηµασία  του  ε  είναι  η  εξής: 
εκφράζει  τη  µεταβολή, κατά  µήκος  των  δυναµικών   γραµµών, της  ειδικής  
ενέργειας  που  είναι  διαθέσιµη  για  την  εστίαση  της  εκροής  από  την  
οποία  έχουµε  αφαιρέσει  τη  θερµική  ενέργεια  που  έχει  µετατραπεί  σε  
κινητική  και  το  µέρος της  που  εξισορροπεί  τη  βαρυτική  ενέργεια.Η  
παράµετρος  β  σχετίζεται  µε  την  ενέργεια  που  εισάγεται  στο  σύστηµα.  
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4.4 Αριθµητική  προσοµοίωση  πιδάκων 
 
     Χρησιµοποιώντας  στοιχεία  από  τα  αναλυτικά  µοντέλα  προσεγγίζουµε  
το  πρόβληµα  της  κίνησης  των  πιδάκων  ως  εξής : 
 
 
4.4.1 Κανονικοποίηση 
 
     Αρχικά  κανονικοποιούµε  τις  λύσεις  ASO - ADO  µεταξύ  τους  
καθορίζοντας  τρεις  λόγους  οι  οποίοι  αποτελούν  παραµέτρους  των  
µοντέλων  που  αποτελούνται  από  αστρικό  άνεµο  και  δίσκο – άνεµο. Οι  
λόγοι  αυτοί  είναι  οι  εξής: 
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Οι  δείκτες  l,V,B  δηλώνουν  τα  µεγέθη  µήκος (length), ταχύτητα (velocity), 
µαγνητικό  πεδίο (magnetic field). Η πρώτη  ποσότητα  µας  δίνει  τα  
κανονικοποιηµένο  µήκος  που  προκύπτει  από  το  λόγο  της  απόστασης  
Alfvén  της  ASO  λύσης  ως  προς  την  απόσταση  Alfvén  της  ADO  λύσης. 
Η  δεύτερη  ποσότητα  µας  δίνει  την  ταχύτητα  Alfvén  της  λύσης ASO  
προς  την  ταχύτητα  Alfvén  της  ADO  λύσης  ενώ  η  τρίτη  ποσότητα  µας  
δίνει  το  µαγνητικό  πεδίο  Alfvén της  λύσης  ASO  ως  προς  το  µαγνητικό  
πεδίο   Alfvén  της  λύσης  ADO.    
     Στο  πρόγραµµα  που  θα  χρησιµοποιήσουµε  για  την  προσοµοίωση  
των πιδάκων  (του  οποίου  η  λειτουργία  θα  περιγραφεί  παρακάτω)  µόνο  η  

παράµετρος  Bl   που  αφορά  το  µαγνητικό  πεδίο  µπορεί  να  επιλεχθεί  

ελεύθερα. Οι  τιµές  των  παραµέτρων  Vl ll ,  καθορίζονται  από  τις  
αναλυτικές  λύσεις  και  τη  φυσική  του  προβλήµατος  και  είναι  0.1  και  5.96  
αντίστοιχα. Oι  δυο  παραπάνω  τιµές   προκύπτουν  ως  εξής : υποθέτουµε  
ότι  η περιοχή  εκτόξευσης  του  αστρικού  ανέµου  βρίσκεται  σε  ακτίνα  Rbs = 

0.01  σε  µονάδες  κώδικα  οπότε προκύπτει  ∗R = 0.1. Επίσης  έχοντας  
θεωρήσει  ότι  η  γραµµή  αναφοράς  αD = 1  ξεκινά  από  απόσταση  r = 0.16 

AU επί  του  σηµερινού  επιπέδου  προκύπτει  ∗r = 1. Αντικαθιστώντας  τι  
παραπάνω  τιµές  στη  σχέση  κανονικοποίησης  για  το  λl   προκύπτει  λl = 
0.1. Από  τις  σχέσεις  ADO 1-2-3  και  ASO 1-2-3 , λαµβάνοντας  υπόψιν  τις  
τιµές  των  παραµέτρων  κάθε  µοντέλου, έχουµε  και  εποµένως  λV = 5.96. Η  
τιµή  του  µαγνητικού  πεδίου  τίθεται  αυθαίρετα  ίση  µε  1  οπότε  ο  λόγος  

Bl  καθορίζεται  από  την επιλογή  της  τιµής  του. 
 
4.4.2 Συνάρτηση  ανάµειξης   
 
     Όπως  είδαµε  για  την  περιγραφή  των  πιδάκων  χρησιµοποιήσαµε  δυο  
είδη  αναλυτικών  λύσεων  καθώς  θεωρήσαµε  ότι  ο  πίδακας  αποτελείται  
από  δυο  είδη  εκροών. Έτσι  προκύπτει  ότι  οι  δυο  αυτές  εκροές  
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αναµειγνύονται  σε  κάποια  σηµεία. Η  ανάµειξη  των  δυο  εκροών  εξαρτάται  
από  τις  µαγνητικές  γραµµές  που  υπάρχουν  σε  κάθε  µια  από  αυτές. 
Θεωρούµε  µια  δοκιµαστική  συνάρτηση  µαγνητικής  ροής  Αtr   η  οποία  
είναι  το  άθροισµα  των  µαγνητικών  ροών    από  το  δίσκο  και  το  άστρο. 
Ισχύει  δηλαδή  Αtr = ΑD + AS  όπου  AD  η  µαγνητική  ροή  από  το  δίσκο  και  
AS   η  µαγνητική  ροή  από  το  άστρο . Τονίζεται  ότι η  παραπάνω  ποσότητα  
είναι  βοηθητική  για  τη  διαδικασία  ανάµειξης  και  δε  θα  χρησιµοποιηθεί  
για  την  εξαγωγή  του  µαγνητικού  πεδίου.  
     Η  συνάρτηση  ανάµειξης  δίνεται  από  τον  τύπο : 
 

SSDDcomp UwUwU +=2  

 
Οι  ποσότητες  SDcomp UUU ,,2  συµβολίζουν  αντίστοιχα  οποιαδήποτε  φυσική  

ποσότητα  των  δυο  εκροών  συνολικά , της  εκροής του  δίσκου  και  της  
εκροής  του  άστρου . Τα  στατιστικά  βάρη  SD ww ,    δίνονται  αντίστοιχα  από  
τις  σχέσεις : 
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όπου  το  Αm  είναι  σταθερά  και  ισούται  µε  1.33, το  q  είναι  µια  
παράµετρος  η  οποία  µετακινεί  τη  διαχωριστική  επιφάνεια  των  δυο  
εκροών  κοντά  στον  πρωτοαστέρα  και  το  d  καθορίζει  το  πόσο  απότοµη  
είναι  από  την  εσώτερη  ASO  λύση  στην  εξώτερη  ADO  λύση.  

     Οι  αρχικές  τιµές  των  φυσικών  µεταβλητών  ϕϕρ BVVP z ,,,,   θέτονται  

χρησιµοποιώντας  τον  τύπο  compU 2 . Η  ακτινική  ταχύτητα  rV   δίνεται  από  

τον  τύπο   
z

rz
r B

BV
V =    λόγω  της  απαίτησης  να  είναι  οι  γραµµές  του  

πολοειδούς  µαγνητικού  πεδίου  παράλληλες  στην  πολοειδή  ταχύτητα.  
     Η  συνάρτηση  ανάµειξης  που  αναφέρθηκε  δίνει   µια  εκθετική  
εξασθένιση  κάθε  λύσης  γύρω  από  µια  συγκεκριµένη  µαγνητική  γραµµή  
του  ολικού  µαγνητικού  πεδίου  (αστρικό πεδίο + πεδίο  δίσκου). Έτσι  κοντά  
στον  άξονα  περιστροφής  του  πρωτοαστέρα  επικρατεί  ASO  το  µοντέλο  
ενώ  καθώς  προχωράµε  προς  τις  εξωτερικές   περιοχές  επικρατεί  το  ADO  
µοντέλο.  
     Γενικά  τα  αριθµητικά  µοντέλα  στα  οποία  ο  πίδακας  αποτελείται  από  
δυο  µέρη  εκροής (two – component models) κατασκευάζονται  καθορίζοντας  
τις  τρεις  παραµέτρους  κανονικοποίησης BVl lll ,,  και  τις  τρεις  

παραµέτρους  ανάµειξης  dqAm ,, . Όπως  αναφέρθηκε  οι  παράµετροι  

mVl A,,ll  έχουν  καθορισµένες  τιµές  που  προκύπτουν  από  τη  φυσική  

του  προβλήµατος  ενώ  οι  παράµετροι  dqB ,,l   παίρνουν  διάφορες  τιµές  
βάση  των  οποίων  προκύπτουν  και  τα  διάφορα  µοντέλα  τα  οποία  δίνουν  
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τις  διαφορετικού  τύπου  T - Tauri  εκροές   και  το  τρόπο  µε  τον  οποίο  
αυτές  εξελίσσονται. 
     Έτσι  µε  βάση  τις  τιµές  των  παραµέτρων  έχουµε  τα  εξής  µοντέλα 
(Matsakos et al., 2009) : 
 

Όνοµα Bl  q d 
1-q01 1.0 0.1 2.0 
2-q02 1.0 0.2 2.0 
3-q05 1.0 0.5 2.0 
4-q01 2.0 0.1 2.0 
5-q02 2.0 0.2 2.0 
6-q05 2.0 0.5 2.0 
7-B05 0.5 0.2 2.0 
8-B5 5.0 0.2 2.0 

9-B10 10.0 0.2 2.0 
10-d1 2.0 0.2 1.0 
11-d4 2.0 0.2 4.0 

12 0.01 0.2 2.0 
 

Πίνακας 2 : Παράµετροι  αδιατάρακτων  αριθµητικών  µοντέλων 

 
Οι  υπόλοιπες  παράµετροι των  µοντέλων  που  δεν  αναφέρονται  στον  
παραπάνω  πίνακα  έχουν  σταθερές  τιµές  για  όλες  τις  περιπτώσεις , οι  
οποίες  είναι  : 33.1,96.5,1.0 === mVl All . 
Τα  παραπάνω  µοντέλα  αναφέρονται  στην αδιατάρακτη  περίπτωση  όπου  
δεν  έχουµε  χρονική  µεταβλητότητα  της  ροής. Στα  µοντέλα  1-q01, 2-q02, 
3-q05  έχουµε  µικρή  συνεισφορά  της   ASO, στα  4-q01, 5-q02, 6-q05, 10-d1 
, 11-d4  έχουµε  µέτρια  συνεισφορά  της ASO, στο  7-B05  πολύ  µικρή  ASO 
συνεισφορά, στο  8-B5   µεγάλη  ASO   συνεισφορά  και  τέλος  στο  9-B10  
πολύ  µεγάλη  ASO  συνεισφορά. Τα  µοντέλα  στα  οποία  η  συνεισφορά  
της  ASO  είναι  ίδια  διαφοροποιούνται  µεταξύ  τους  ως  προς  το  που  
βρίσκεται  η  επιφάνεια  συνάντησης  των  δυο  εκροών   πχ στο  µοντέλο 1-
q01  η  επιφάνεια  αυτή  βρίσκεται  πολύ  κοντά  στον  πρωτοαστέρα  ενώ  
στο  µοντέλο  3-q05  η  επιφάνεια  αυτή  βρίσκεται  κοντά  στο  δίσκο. Με  το  
µοντέλο  12  θα  ασχοληθούµε  στην  εργασίας  µας  αφού  µε  βάση  αυτό  θα  
προσπαθήσουµε  να  µελετήσουµε  τη  χρονική  µεταβλητότητα  
συγκεκριµένων  πιδάκων  τους  οποίους  θα  αναφέρουµε  παρακάτω.  
 
4.4.3 Χρονική  µεταβλητότητα 
 
     Η  πρόσπτωση  ύλης, η  οποία  καθορίζει  τις  φυσικές  συνθήκες  στη  
βάση  της  εκροής, δεν  είναι  χρονικά  σταθερή  αλλά  µεταβάλλεται  για  
διαφορετικές  χρονικές  κλίµακες  που  κυµαίνονται  από  µερικές  ώρες  µέχρι  
και  έτη (Alencar & Batalha 2002). Από  την  άλλη  πλευρά  και  ο  
πρωτοαστέρας  αναµένεται  να  παρουσιάζει  κάποια  χρονική  
µεταβλητότητα. Εποµένως, η  εισαγωγή  της  χρονικής  µεταβλητότητας  στο  
αστρικό  µέρος  της  εκροής  µας  επιτρέπει  τη  µελέτη  της  ευστάθειας  των  



 
38 

 

προτεινόµενων  µοντέλων. Για  να  το  καταφέρουµε  αυτό  εισάγουµε  
συνάρτηση  µε  την  εξής µορφή : 
 
 





















−








+=

2

var 2
exp

2
sin

2
1

1),(
m

S r
r

T
t

trf
π

 

 
όπου  Tvar  είναι  η  περίοδος  της  παλµικότητας  και  rm σταθερά  η  οποία  
ορίζεται  ως  η  κυλινδρική  ακτίνα  στην  οποία  η  επιφάνεια  επαφής  των  
δυο  εκροών  τέµνει  το  κατώτερο  όριο (z = 10) του  κουτιού  προσοµοίωσης. 
Η  σταθερά  αυτή  ισούται  µε  5. Όπως  φαίνεται  προτιµούµε  η  χρονική  
µεταβλητότητα  να  έχει  ηµιτονοειδή  εξάρτηση. Το  εκθετικό  χρησιµοποιείται  
για  να  εξασφαλίσουµε  ότι  η  χρονική  διαταραχή  παραµένει  στις  
εσωτερικές  περιοχές  του  πίδακα  δηλαδή  στο  αστρικό  µέρος  της  εκροής . 
    Στη  συνέχεια  παραθέτουµε  απεικόνιση  της  παραπάνω  συνάρτησης  για  
rm = 1,5 ,10 ,20  έτσι  ώστε  να  αποκτήσουµε  µια  εικόνα  για  τον  τρόπο  µε  
τον  οποίο  η  σταθερά  rm   επηρεάζει  τη  συνάρτηση. Στην  πρώτη  σειρά  
γραφηµάτων  βλέπουµε  την  f(r,t)  συναρτήσει  του  χρόνου  για  
συγκεκριµένες  αποστάσεις  ενώ  στη   δεύτερη  σειρά  την  f(r,t)  συναρτήσει  
της  απόστασης  από  τον  άξονα  συµµετρίας  του  πίδακα  για  
διαφορετικούς  χρόνους.  
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Εικόνα 9 : Απεικόνιση  της  εξέλιξης  της  συνάρτησης  f(r,t)   

µε  το   χρόνο  για  τις  αποστάσεις  r=0.05,1 ,10 ,50 AU. 
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     Στο  πρώτο  γράφηµα, στο  οποίο  η  απόσταση  r=0.05 AU  βρίσκεται  
πολύ  κοντά  στη  πηγή, οι  καµπύλες  ταυτίζονται  για  όλα  τα  rm  που  
επιλέγουµε. Στο  δεύτερο  γράφηµα  η  απόσταση  r=1 AU βρίσκεται  στη  
περιοχή  εκτόξευσης  του  ανέµου που  προέρχεται  από  το  δίσκο. Εδώ  
παρατηρείται  ότι  για  rm =1 και  rm= 5  οι  καµπύλες  ταυτίζονται  ενώ  για  τα  
µεγαλύτερα  rm =10  και  rm =20  οι  καµπύλες  ταυτίζονται  αλλά  
παρουσιάζουν  λίγο  µεγαλύτερο πλάτος  ταλάντωσης  σε  σχέση  µε  την  
γραφική  για  τα  µικρότερα  rm. Στο  τρίτο  σχήµα, στο  οποίο  η  απόσταση  
r=10 AU  βρίσκεται  εκτός  της  περιοχής  εκτόξευσης  των  ανέµων, 
παρατηρούµε  ότι  όσο  αυξάνεται  το  rm  αυξάνεται  και  το  πλάτος  της  
ταλάντωσης. Όσο  όµως  πλησιάζουµε  προς  µεγαλύτερα  rm  (10, 20)  το  
πλάτος  παρουσιάζει  µικρότερη  αύξηση  σε  σχέση  µε  τα  µικρότερα  rm 
(1,5). Στο  τελευταίο  σχήµα , για  απόσταση r=50 AU,  παρατηρούµε  ότι  για  
rm = 1, 5  η  γραφική  που  προκύπτει  είναι  ευθεία  ενώ  για   rm=10,20,40  
παρατηρείται  ταλάντωση  µε  αυξανόµενο  πλάτος  όσο  αυξάνεται η  τιµή  
του  rm. Χρησιµοποιούµε  και  την  τιµή  rm=40  για  να  δείξουµε  ότι  στις  
µεγάλες  αποστάσεις  το  rm  πρέπει  να  έχει  επίσης  µεγάλη  τιµή  για  να  
έχω  ταλάντωση. 
     Από  τα  παραπάνω  γραφήµατα  συµπεραίνουµε  το  εξής: η  µικρή  τιµή  
του  rm  εξασφαλίζει  ότι  η  περιοδικότητα  (ταλάντωση)  κυριαρχεί  στις  
µικρές  αποστάσεις  από  την  πηγή  (από  τις  οποίες  ξεκινά  η  αστρική  
εκροή)  και  εξασθενεί  στις  µεγάλες  αποστάσεις (από  τις  οποίες  ξεκινά  η  
εκροή  του  δίσκο)  µέχρι  να  σβήσει. ∆ηλαδή  ένα  µικρό  καθιστά  ισχυρό  το  
εκθετικό  της  συνάρτησης  στις  µεγάλες  αποστάσεις.  
Στην  επόµενη  σειρά  γραφηµάτων  απεικονίζεται  η   µεταβολή  της  f  µε  την  
απόσταση  r  για  διαφορετικές  χρονικές   τιµές  µεταβάλλοντας  την  τιµή  του  
rm .  
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Εικόνα 10 : Απεικόνιση  της  εξέλιξης  της  συνάρτησης  f(r,t)   

µε  το   χρόνο  για  τους  χρόνους  t=9.76 ,16 ,25 yrs. 

 
     Μελετώντας  τις   παραπάνω  γραφικές  παρατηρούµε   ότι  όσο  αυξάνεται  
το    rm (10, 20)  η f(r,t)  κατευθύνεται  οµαλότερα  προς  την σταθερή  τιµή  f=1 
που  σηµαίνει ότι  σταθεροποιείται  σε  µεγάλες  αποστάσεις. Αντίθετα  για  
µικρά  rm (1,5)  η  συνάρτηση  αποκτά  σε  µικρή  απόσταση  σταθερή  τιµή. 
Αυτό  σηµαίνει  ότι  σε  δεδοµένη  χρονική  στιγµή  η  µικρή  τιµή  του  rm  
εξασφαλίζει το  περιορισµό  της  συνάρτησης  χρονοµεταβλητότητας  σε  
µικρές  αποστάσεις. 
 Οι  διαταραχές  της  ροής  γίνονται  αντιληπτές  παρατηρησιακά  µε  την  
εµφάνιση  συµπυκνωµάτων  ροής  στον  πίδακα  που  ονοµάζονται  knots . 
      Θεωρώντας  σταθερές  τις παραµέτρους  στις  τιµές  του  µοντέλου  5-q02 
, δηλαδή  0.2,2.0,0.2 === dqBl , παίρνουµε  τα  εξής  µοντέλα  χρονικής  
µεταβλητότητας (Matsakos et al.,2009):  
 
 

Όνοµα KTT /var  Μεταβλητότητα Τύπος  ανέµου 

1-S1 1 Vz Αστρικός 
2-S10 10 Vz Αστρικός  
3-S102 102 Vz Αστρικός 

4a-S103 103 Vz Αστρικός 
4b-S103 103 Vz Αστρικός 
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5-S104 104 Vz Αστρικός 
6-X1 1 Vz & ρ Χ - type 

7-X10 10 Vz & ρ Χ - type 
8-X102 102 Vz & ρ X - type 

 

Πίνακας 3 : Χρονικά  µεταβαλλόµενα  αριθµητικά  µοντέλα 
  
Οι  υπόλοιπες  παράµετροι  για  τους  πίδακες  που  αποτελούνται  από  δυο  
είδη  εκροών  παραµένουν  οι  ίδιες  όπως  και  στην  περίπτωση  των  
αδιατάρακτων  µοντέλων. 
     Στην  πρώτη  στήλη  του  παραπάνω  πίνακα  αναφέρεται  το  όνοµα του  
µοντέλου, στη  δεύτερη  η  αναλογία  της  περιόδου  χρονικής  
µεταβλητότητας  µε  την  κεπλεριανή  περίοδο  περιστροφής  της  ακτίνας  του 
πρωταστέρα , στη  τρίτη  στήλη  δίνεται  το  µέγεθος  που  παρουσιάζει  
χρονική  µεταβλητότητα  σε  κάθε περίπτωση  και  τέλος  στην  τέταρτη  στήλη  
αναφέρεται  σε  ποιο  τµήµα  του  συστήµατος  εφαρµόζεται  η   χρονική  
µεταβλητότητα.      
 
4.4.4  Ενέργεια 
 
     Στην  µαγνητουδροδυναµική  εξίσωση  για  την  ενέργεια  θέτουµε  το  Λ  
ίσο  µε  )()( VP

rr
•∇−Γ γ    και  γ = 1.05  . Αυτή  η  υπόθεση  είναι  ισοδύναµη  

µε  το  να  θεωρήσουµε  πολυτροπική  σχέση  πίεσης – πυκνότητας , γρ∝P , 
κατά  µήκος  κάθε  γραµµής  πεδίου  και  γίνεται  για  την  εξαγωγή  των  
λύσεων  ADO . 
 
Η  προσοµοίωση   της  εξέλιξης  του πίδακα  στο  χρόνο  γίνεται  µέσω  του  
κώδικα  PLUTO . 
  
5.  Ο  κώδικας  PLUTO 
 
     Όπως   αναφέραµε  θα  προσοµοιάσουµε  τους  πίδακες  συγκεκριµένων  
YSOs   µέσω  του  κώδικα  PLUTO (Mignone  et  al.,2007).Οι  µονάδες  
µετρήσεως  που  χρησιµοποιούµε   στο  συγκεκριµένο  κώδικα  είναι οι  εξής : 
σαν  µονάδα  απόστασης  ορίζουµε  την  αστρονοµική  µονάδα  AUr 10 =  

ενώ  σαν  µονάδα  πυκνότητας  την  ποσότητα  312
0 10 −−= gcmρ . Η  µονάδα  

χρόνου  είναι  yt 32.00 =  ενώ  η  µονάδα  πίεσης  είναι  2
0 22.2 −= dyncmP . 

Γενικά  αν  έχουµε  µια  φυσική  ποσότητα  U’  σε  µονάδες  cgs   τότε  ισχύει  
UUU 0'=  όπου  είναι  η  ποσότητα  0U   που  δηλώνει  σε  τι  µονάδες  U  του  

κώδικα  αντιστοιχεί  η   U’.  
     Η  λειτουργία  του  συγκεκριµένου  προγράµµατος  συνοπτικά  είναι  η  
εξής  : αρχικά  µέσω  του  αρχείου  definitions.h  καθορίζουµε  τη  φυσική  του  
προβλήµατος. Στη  συνέχεια  µέσω  του  αρχείου  pluto.ini  προσδιορίζουµε  
το  τέλος  της  ολοκλήρωσης  ως προς  το  χρόνο  και  τέλος  µε  το  αρχείο  
init.c  καθορίζουµε  τις  αρχικές  συνθήκες  του  προβλήµατος, τις  συνοριακές  
συνθήκες  καθώς  και  τις  αναλυτικές  συναρτήσεις  που  µας  δίνονται  από  
τα  θεωρητικά  µοντέλα.  
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     Αρχικά  όσον  αφορά  τη  φυσική  του  προβλήµατος  καθορίζουµε  τα  
εξής  από  το  definitions.h: 1) εφαρµογή  µαγνητουδροδυναµικών  
εξισώσεων, 2) κυλινδρική  συµµετρία, 3) επίλυση  σε  δύο  διαστάσεις : επειδή  
θεωρούµε  τους  πίδακες  προβλήµατα  µε  αξισυµµετρία  ισχύει  0/ =∂∂ ϕ   
οπότε  θα  ασχοληθούµε µε  τις  συντεταγµένες  r (η  συντεταγµένη  αυτή  
εκφράζεται  και  ως ϖ )  και  z  εφόσον  εργαζόµαστε  σε  κυλινδρικές  
συντεταγµένες, 4) δεν  περιλαµβάνονται ενεργειακές  απώλειες  λόγω  
ακτινοβολίας  και  είσοδος  άλλων  σωµατιδίων. 
     Στη  συνέχεια στο  αρχείο  προσδιορίζουµε  το  γεωµετρικό  κουτί  στο  
οποίο  γίνεται  η  ολοκλήρωση  καθώς, το  πότε  σταµατά  η  ολοκλήρωση  και  
το  χρόνο  στον  οποίο  σώζουµε  τα  αρχεία  που  θα  µας  δώσουν  την  
προσοµοίωση  σε  διάφορες  χρονικές  στιγµές. Το  γεωµετρικό  κουτί  έχει  
δυο  διαστάσεις: τη  x1  η  οποία  αντιστοιχεί  στη  συντεταγµένη  r  και  τη  x2  
η  οποία  αντιστοιχεί  στη  συντεταγµένη  z . Επίσης  για  κάθε  διάστηµα  των  
που  επιλέγουµε  να  κάνουµε  ολοκλήρωση  µπορούµε  να  καθορίσουµε  και  
τον  αριθµό  των  σηµείων  που  θέλουµε  µεταξύ  αρχικού  και  τελικού  
σηµείου  του  διαστήµατος. Εδώ  θα  επιλέξουµε  οµογενές  πλέγµα.  
     Η  χρονική  προσοµοίωση  των  αστέρων  γίνεται  επιλέγοντας  το  εξής  
µοντέλο  για  όλες  τις  παρακάτω  περιπτώσεις :  
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=

=

=
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 Σύµφωνα  µε  τον  πίνακα  των  µοντέλων  που  έχουµε  αναφέρει  
παραπάνω  επιλέξαµε  το  µοντέλο  12  να  έχει  τα  εξής  χαρακτηριστικά :  
υπάρχει  πολύ  µικρή  συνεισφορά  του  µαγνητικού  πεδίου  του   αστρικού  
ανέµου  σε  σχέση  µε  το  µαγνητικό  πεδίο  του  ανέµου  του  δίσκου  αφού  

DSB BB 01.001.0 =⇒=l   ενώ  οι  τιµές  των  q , d  δηλώνουν  ότι  η  
διαχωριστική  επιφάνεια  εκροής  δίσκου  και  εκροής  άστρου  βρίσκεται  
σχετικά  κοντά  στον  πρωτοαστέρα.  
     Με  τη  χρήση  του  PLUTO  θα  προσοµοιάσουµε τους  εξής  αστέρες : 
RW Auriga , CW  Tauri , DG  Tauri   και   HH 30 . Επιλέγουµε  τους  αστέρες  
αυτούς  επειδή   βρίσκονται  σε  κοντινή  απόσταση  από  τη  Γή  (περίπου 
140 pc)  και  µπορούµε  να  τους  µελετήσουµε  πιο  εύκολα. Eπίσης   οι  
πίδακες  των  παραπάνω  αστέρων  παρουσιάζουν  παρόµοιες  φυσικές     
ιδιότητες   και  µπορούν  να  προσοµοιαστούν  µε  το  ίδιο   µοντέλο . Στη  
συνέχεια  παραθέτουµε  αρχικά  παρατηρησιακά  δεδοµένα   και   εικόνες  των 
πιδάκων  ενώ  µετά  ακολουθούν   οι   προσοµοιώσεις  των πιδάκων  τους  
οποίους  επιλέγουµε  γιατί  παρουσιάζουν  πιο  έντονη  εκποµπή  στις  
γραµµές [SΙΙ]. Οι  παρατηρήσεις  αφορούν  την  χρονική    περίοδο  ∆εκ. – Ιαν.  
1997,  προέρχονται   από  τα  τηλεσκόπια  Καναδά – Γαλλίας – Χαβάης  µε  
τη  χρήση  του συστήµατος  PUEO  Adaptive  Optics  και  των  οργάνων  
TΙGER,   OASΙS. Τα  όργανα  αυτά  δίνουν  πολύ  καλή  απεικόνιση  των   
πιδάκων  µε  χωρική  ανάλυση  15 AU (0.1΄΄) όπως  αναφέρεται  στο  άρθρο  
των  Dougados  et  al (2002).                                             
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5.1 RW Auriga 
 
     Ο  RW  Auriga  είναι  ένα  σύστηµα  που  αποτελείται   από  τρία  αστέρια , 
τα  A,B,C. Τα   RW  Aur  A  και  RW  Aur  B  είναι  άστρα  στα  οποία  
παρατηρείται  προσρόφηση  ύλης, όµως  η  πηγή  του  πίδακα  του  
συστήµατος  είναι  ο RW  Aur  A. Τα  παρατηρησιακά  δεδοµένα   που  έχουµε  
για  τον  RW  Auriga  είναι  τα  εξής : τα  αστέρια  Α, Β  έχουν  απόσταση  
1.4΄΄(195 AU). Ο  αστέρας  C  έχει  ανιχνευτεί  µόνο  στο  µήκος   κύµατος  2 
µm. Ο  πίδακας  του  αστέρα   RW  Aur  Α , τον  οποίο  θα  προσοµοιάσουµε, 
ονοµάζεται  HH 229 και είναι  o πίδακας  που  αποµακρύνεται  ως  προς  τον  
παρατηρητή  της  Γης. Οι  εσωτερικές  περιοχές  του  πίδακα  έχουν  position  
angle  (PA)  ~ 130 º  ως  προς  τον  αστέρα  µε  σφάλµα  2 º.          
     Από   παρατηρήσεις   στις  γραµµές  [OI] λ6363, [SII] λ6731   και   [SII] 
λ6716   προκύπτει  ότι  το  πλάτος  του  πίδακα   αυξάνεται  από 0.18΄΄ (σε  
απόσταση  56 AU  κατά  µήκος  του   άξονα  του  πίδακα)  σε  0.56΄΄ (σε  
απόσταση  700 AU  κατά  µήκος  του  άξονα  του  πίδακα). Το  πλάτος  του  
πίδακα  παραµένει  ≤ 35  AU  µέχρι  απόσταση  420  AU  κατά  µήκος  του  
άξονα  του  πίδακα. 
     Μορφολογικά  ο  πίδακας  αποτελείται  από  ένα  λαµπρό  συνεχές  σώµα  
έως  απόσταση  5΄΄(698 AU)  και  στη   συνέχεια  διαχωρίζεται  σε  διακριτά  
συµπυκνώµατα  πλάσµατος  που  ονοµάζονται  knots . Στο  συνεχές  σώµα  
του   πίδακα  υπάρχουν   knots  τα  οποία  απέχουν  µεταξύ  τους  περίπου  
1΄΄(140 AU)  και   είναι  περισσότερο  δυσδιάκριτα  σε  σχέση  µε  αυτά  που  
βρίσκονται  µετά  την  απόσταση  5΄΄. Η  µέγιστη  γωνία  ανοίγµατος  του   
πίδακα  είναι  3.9 º.                         
     Το  συγκεκριµένο  σύστηµα  είναι  πάρα  πολύ  σηµαντικό  για  τη  µελέτη  
της  προσρόφησης / εκτίναξης  ύλης  σε  πολλαπλά  συστήµατα .  Ο  πίδακας  
του  συστήµατος  αυτού  παρουσιάζει  οµοιότητα  µε  αυτόν  του  DG Tau στο  
εξής σηµείο : οι  αναλογίες  των  γραµµών  εκποµπής, στις  οποίες  
λαµβάνουµε  εικόνα  των  πιδάκων, [SII] /[OI]  και  [NII] / [OI]  προέρχονται  
από  ίδιου  τύπου  κρουστικό  κύµα  και  στις  δυο  περιπτώσεις (jump - type  
shock) . 
     Η  κλίµακα  χρονικής  µεταβλητότητας  του  πίδακα  είναι  1  έως  10  έτη . 
Επίσης  παρουσιάζει  και  έναν  αντί – διαµετρικό  πίδακα .  
     Εκτός  από  τα  παραπάνω  οι  πίδακες  του  συστήµατος  αυτού  
παρουσιάζουν  και  µια  σηµαντική  ιδιοµορφία : οι  ταχύτητες  εκτίναξης  
παρουσιάζουν  ασυµµετρία  δεδοµένου  ότι  προέρχονται  και  οι  δυο από  
την  ίδια  πηγή. Συγκεκριµένα  ο  πίδακας  που  κινείται  προς  την  
κατεύθυνση  της  Γης   έχει  ακτινική ταχύτητα  190 Km/s  ενώ  ο  πίδακας  
που  αποµακρύνεται   έχει  ακτινική  ταχύτητα  100 – 110 Km/s.  
     Για  να  προσοµοιάσουµε  το  συγκεκριµένο  πίδακα  θα  
χρησιµοποιήσουµε  την  εικόνα  εκποµπής  στη  γραµµή  [SII] από  το  άρθρο  
των  Dougados, C., Cabrιt, S. et al.,  Astron. Astrophys. 357, L61 – L64  
(2000) : 
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Eικόνα 11 : Απεικόνιση  του  πίδακα  RW  Aur  στις  γραµµές  εκποµπής  [ SΙΙ  ] λ6731, 
λ6716 

 
 
     Θα  προσπαθήσουµε  µε  βάση  τον  κώδικα  να  βρούµε  τις    κατάλληλες 
συνθήκες  για  τις  οποίες  εµφανίζονται   τα   knots  θέσεις  που  βλέπουµε  
την εκποµπή. Θα  προσοµοιάσουµε  τα  τρία  πρώτα  knots  τα  οποία  
αποτελούν  το  κύριο  σώµα  του  πίδακα.  
     Σύµφωνα  µε  την  παραπάνω  εικόνα  τα  knots  βρίσκονται  στις  εξής  
προβαλλόµενες  αποστάσεις  z proj  από  την  πηγή  (τις  οποίες  παραθέτουµε  
σε  δευτερόλεπτα τόξου  και  σε  AU) :  
 

Κnot z proj ( AU ) z real ( AU ) r ( AU ) 
1 251 (1.8”) 350 35 
2 390 (2.8”) 542 40 
3 545 (3.9”) 779 60 

   
Θεωρώντας  γωνία  i = 44 º  ( inclination angle),   από  το  άρθρο  των  Lopez 
– Martin et al. (2003) , µεταξύ  επιπέδου  ουρανού  και  επιπέδου  κίνησης  
πίδακα  παίρνουµε  τις  πραγµατικές  αποστάσεις  z real  µεταξύ  των  knots  
από  τη  σχέση  z proj = z real x cosi . 
Η  απόσταση  r  µετράει  το  άνοιγµα  του  πίδακα  σε  σχέση  µε  τον  άξονα  
των  z .  
Την  καλύτερη  προσοµοίωση  του  πίδακα  την  πετυχαίνουµε  για  period = 
0.0005 , range = 12 , percentage = 0.5  στο  χρόνο   t PL = 61 . Οι  τέσσερις  
αυτοί  παράµετροι  αναφέρονται  σε  µονάδες  κώδικα . Για  να  βγάλουµε  
κάποια  συµπεράσµατα  πρέπει  να  τις  µετατρέψουµε  σε  φυσικά  
µετρήσιµες  ποσότητες .Αυτό  γίνεται  ως  εξής : η  µονάδα  µέτρησης  χρόνου  
στον  κώδικα  είναι  0.32  yrs  . Επίσης  λόγω  του  τρόπου  µε  τον  οποίο  
έχουµε  επιλέξει  να  σώζουµε  τα   αρχεία  διαιρούµε  το  χρόνο  63  µε  το  
δυο  οπότε t PL = 30.5 . Άρα  t real = 30.5 x 0.32 yrs = 9.76 yrs . Από  την  
παράµετρο  period  µπορώ  να  βρω  κάθε  πότε  έχω  knot  ως  εξής : το   sin 
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 που  αναφέραµε  στην  θεωρία  της  χρονικής  προσοµοίωσης  στον  

κώδικα  γράφεται  sin ( period *omega*t ) . Το µέγεθος  παίρνει  σταθερή  τιµή  
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ίση  µε  2000 . Για  να  βρούµε  κάθε  πότε  έχουµε δηµιουργία   knot    
εξισώνουµε  το  όρισµα   period *omega*t  µε  το  2π  στο  οποίο  έχει  
ολοκληρωθεί  µια  περίοδος . Άρα  0.0005 x 2000 x t = 2π → t = 6.28 σε  
µονάδες  κώδικα  οπότε  t period= 6.28  x 0.32 = 2.01 yrs ≈ 2 yrs . Άρα   η  
περίοδος  που  δηµιουργείται  το  knot  είναι  2  yrs . 
     Το  µέγεθος  range  καθορίζει  το  άνοιγµα  του   πίδακα  στο  κουτί  
προσοµοίωσης  και  είναι  12  AU  εκατέροθεν  του  άξονα  του  πίδακα . 
Επίσης αναφέρουµε  πως  παρατηρήσεις  δείχνουν  την  εκπεµπόµενη  
ακτινοβολία-λαµπρότητα . Το  µέγεθος  που  συνδέεται  µε  την  ακτινοβολία  
είναι  η  θερµοκρασία  Τ η  οποία    δίνεται  από  το  µέγεθος  πίεση/ 
πυκνότητα (pr / rho) . Αυτό  το  µέγεθος  θα   προσοµοιάσουµε   θα  δούµε  τη  
θέση  των   knots .  
Η  προσοµοίωση   που  κάνουµε  µας  δίνει   τα  knots  στις  εξής  θέσεις : 
 

Κnot z proj ( AU ) z real ( AU ) 
1 251 (1.8”) 350 
2 395 (2.8”) 550 
3 568 (4.07”) 790 

 
 
 
H  προσοµοίωση   αυτή  είναι  η  εξής : 
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Εικόνα 12 : Προσοµοίωση  της  θερµοκρασίας   

του  πίδακα  HH 229  του  αστέρα  RW Auriga 

 
Το  κουτί  προσοµοίωσης  έχει  διαστάσεις  πλέγµατος  0 ≤ r ≤ 150  και 10 ≤ z 
≤ 800  µε  διαχωρισµό  40  σηµείων  για  τη  διάσταση  r  και  240  σηµείων  
για  τη  διάσταση  z ( σε  µονάδες  AU ) .    
    Σε  όλες  τις  προσοµοιώσεις  που  θα  δούµε  ο κατακόρυφος  άξονας  δίνει  
τις   τιµές  z  ενώ  ο  οριζόντιος  τις   τιµές  r . 
         Η  προσοµοίωση  της  πυκνότητας  απεικονίζεται στο  παρακάτω  
σχήµα : 
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Εικόνα 13 : Προσοµοίωση  του  δεκαδικού   

λογάριθµου  της  πυκνότητας  του  πίδακα  HH 229 

 
    Στη  συνέχεια  θα  προσοµοιάσουµε  την  ακτινική  ταχύτητα  και  την  
ταχύτητα  κατά  µήκος  του  άξονα  z . Οι  τιµές  που  βγάζουµε  για  τις  
ταχύτητες  προκύπτουν  ως  εξής : οι  χρωµατισµένες  περιοχές  αντιστοιχούν  
σε  κάποιες  τιµές  της  ταχύτητας  σε  µονάδες  κώδικα . Πολλαπλασιάζουµε  
αυτές  τις  τιµές  µε  14.9 Km/s   οπότε  προκύπτουν  οι  πραγµατικές  τιµές  
των  ταχυτήτων . Οι  ταχύτητες  Vr , Vz  είναι  οι  ταχύτητες  που  προκύπτουν  
από  τον  κώδικα  PLUTO  όπως  τις  βλέπει  ένας  παρατηρητής  που  
βρίσκεται  στο  επίπεδο  r – z . Για  να  συµπίπτουν  οι  Vz  µε  τις  
παρατηρούµενες  τιµές  ταχυτήτων  για  τους  πίδακες  που  προσοµοιάσαµε  
πρέπει  να  τις  πολλαπλασιάσουµε  µε  cosi  οπού  i  η  γωνία  που  
σχηµατίζει  το  επίπεδο  κίνησης  του  πίδακα  µε  το  επίπεδο  του  ουρανού ( 
inclination  angle ) .  
 .  Όσον  αφορά  την  ακτινική  ταχύτητα  η  προσοµοίωση  δίνει  την  εξής  
εικόνα :  
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Εικόνα 14 : Προσοµοίωση  της  ακτινικής  ταχύτητας  της  εκροής 

από  τον  πίδακα  HH 229  του  αστέρα  RW Auriga 

 
 
Για  τα  knots  του  RW  Aur   έχουµε  τις  εξής  τιµές : 
 
 

Knot  z = 350  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50 4.92 , 52.00 

50 – 100 38.59   
100 – 150  52.00 , 58.86 , 25.03   

Knot  z = 550 AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50 4.92 , 11.62  

50 – 100  45.03 , 18.33   
100 – 150  45.3 , 38.59 , 31.89 

Knot  z = 790  AU 
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r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50 4.92   

50 – 100  4.92 
100 – 150  11.62 

 
 
 
     Η  δεύτερη  ταχύτητα  που  θα  προσοµοιάσουµε  είναι  η  ταχύτητα  κατά  
µήκος  του  άξονα  z. Η  προσοµοίωση  µας  δίνει  την  εξής εικόνα :  
 

 
Εικόνα 15 : Προσοµοίωση  της  ταχύτητας κατά  µήκος   

του  άξονα  συµµετρίας  της  εκροής 

από  τον  πίδακα  HH 229  του  αστέρα  RW Auriga 
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Οι  τιµές  της  παραπάνω  ταχύτητας  στα   knots   είναι  οι  εξής :    
 
 

Knot  z = 350  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 438.21 , 299.79 

50 – 100 239.89   
100 – 150  179.99 ,139.91  

Knot  z = 550 AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 458.92  

50 – 100  338.98 , 299.79  
100 – 150  259.86 ,199.96  

Knot  z = 790  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 458.92  

50 – 100  417.05 , 358.2 
100 – 150  299.79 , 259.89 

 
 
5.2 CW  Tauri 
 
     Παρατηρήσεις  του  πίδακα  του  συγκεκριµένου  πρωταστέρα  έγιναν  για  
πρώτη  φορά  από  τον   Gomez  de  Castro  το  1993  στις  γραµµές  
εκποµπής  [SII]  και  [NII] . Σε  µεταγενέστερες  εργασίες  πάρθηκαν  εικόνες  
υψηλότερης  ανάλυσης  στις  γραµµές  εκποµπής   [SII]   και  [OI]  µε  βάση  
τις  οποίες  θα  γίνει  η  προσοµοίωση  του  συγκεκριµένου  πίδακα.  
      Τα  παρατηρησιακά  δεδοµένα  που  έχουµε  είναι  τα  εξής: κατά  αρχήν  
παρατηρείται  µια  υψηλά  εστιασµένη  συνεχόµενη  εκροή  η  οποία καταλήγει  
σ ‘ ένα  knot  ισχυρής  εκποµπής . Επίσης  υπάρχει  ένας  αντί – διαµετρικός  
πίδακας  του  οποίου  το  πλάτος  δε  µπορεί να  µετρηθεί  λόγω  του  
ακανόνιστου  σχήµατός  του. Ο  πίδακας  του  αστέρα   CW  Aur  Α, τον  
οποίο  θα  προσοµοιάσουµε, ονοµάζεται  HH 220 και είναι  o πίδακας  που  
αποµακρύνεται  από  τον  αστέρα. Οι  εσωτερικές  περιοχές  του  πίδακα  
έχουν  position  angle  (PA)  ~ 144 º  ως  προς  τον  αστέρα  µε  σφάλµα  2 º.          
     Από   παρατηρήσεις   στις  γραµµές [SII] λ6731   και   [SII] λ6716   
προκύπτει  ότι  το  πλάτος  του  πίδακα   αυξάνεται  από 0.22΄΄ (σε  απόσταση  
56 AU  κατά  µήκος  του   άξονα  του  πίδακα)  σε  0.35΄΄ (σε  απόσταση  400 
AU  κατά  µήκος  του  άξονα  του  πίδακα). Η  µέγιστη  γωνία  ανοίγµατος  του   
πίδακα  είναι  3.3 º . Το  κυρίως  σώµα  του  πίδακα  του  CW  Tau  δεν  
ανιχνεύεται  στη  γραµµή   [OI].                           
    Η  κλίµακα  χρονικής  µεταβλητότητας  του  πίδακα  είναι  από  1  έως  10  
έτη . Η  γωνία  i  είναι  36  º. 
     Σύµφωνα  µε  το  άρθρο  Astron.Astroph., 35, L61-L64  τα  knots    
βρίσκονται  στις  εξής  θέσεις: 
 

Κnots   Z  ( arcsecs ) z ( AU ) r ( AU ) 
1 1 140 56 
2 2.7 377 70 
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που  προκύπτουν  από  την  παρακάτω  εικόνα: 
 

 
 

Εικόνα 16 : Ο  πιδακας  του  CW Tauri  όπως  φαίνεται  από  παρατηρήσεις  στη  
γραµµή  [ SII ] λ67316 λ6716 .  

 
 

H  καλύτερη  προσοµοίωση  προκύπτει  για  period=0.00045  range=12 
percentage=0.5  στο  χρόνο  t PL = 40, απεικονίζει  τα  knots  στις  εξής  
θέσεις:    
 

Κnot z proj (AU) z real (AU) 
1 146 (1.05”) 180 
2 372 (2.7”) 460 

 
 
και  φαίνεται  στην  παρακάτω  εικονα : 
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Εικόνα 17 : Προσοµοίωση  της  θερµοκρασίας   

του  πίδακα  HH 220  του  αστέρα  CW Tauri 

 
 
    Το  κουτί  προσοµοίωσης  έχει  διαστάσεις  πλέγµατος  0 ≤ r ≤ 150  και 10 ≤ 
z ≤ 610  µε  διαχωρισµό  40  σηµείων  για  τη  διάσταση  r  και  240  σηµείων  
για  τη  διάσταση  z ( σε  µονάδες  AU ) .    
     Ακολουθώντας  την  διαδικασία  µετατροπής  του  χρόνου  σε  πραγµατικό  
χρόνο  το  65  διαιρείται  µε  το  2  και   το  νούµερο  που  προκύπτει  πολ/ται  
µε  0.32  οπότε  προκύπτει  πως  ο  χρόνος  προσοµοίωσης  είναι  t real = 6.4 
yrs . Επίσης  έχουµε  εµφάνιση  των   knots    κάθε  t period = 2.23 yrs .  
    Η  προσοµοίωση  της  πυκνότητας  απεικονίζεται στο  παρακάτω  σχήµα : 
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Εικόνα 18 : Προσοµοίωση  του  δεκαδικού   

λογάριθµου  της  πυκνότητας  του  πίδακα  HH 220 

 
     Στη  συνέχεια  παραθέτουµε  τις  ακτινικές  ταχύτητες  και  τις  ταχύτητες  
κατά  µήκος  του  άξονα  z  που  προκύπτουν  από  την  προσοµοίωση  του  
PLUTO  και  τις  συγκρίνουµε  µε  παρατηρούµενες  τιµές. Οι  τιµές  των  
ταχυτήτων  βρίσκονται  ως  εξής : παρατηρούµε  ποια  χρώµατα  κυριαρχούν  
στο  κάθε  knot  της  προσοµοίωσης, στη  συνέχεια  βλέπουµε  από  τη  
γραµµή  αναφοράς  τι  τιµή  του  κώδικα  αντιστοιχεί  σε  κάθε  χρώµα  και  
πολλαπλασιάζουµε  αυτή  τη  τιµή  µε  τη  µονάδα  ταχύτητας  του  κώδικα, 
που  είναι  14.9  Km/s, ώστε  να  προκύψει  πραγµατική  τιµή.  
     Όσον  αφορά  την  ακτινική  ταχύτητα  του  πίδακα  η  προσοµοίωση  δίνει  
την  εξής  εικόνα : 
 



 
54 

 

 
Εικόνα 19 : Προσοµοίωση  της  ακτινικής  ταχύτητας  της   

εκροής  από  τον  πίδακα  HH 220  του  αστέρα  CW Tauri 

 
 
      
 
 
 
 
 
 
 
 
 
Από  αυτή  προκύπτουν  οι  εξής  τιµές  για  τις  ταχύτητες :   
 

Knot  z = 180  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50 61.24 ,  28.75 
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50 – 100 35.31  ,  28.67  ,  41.72 
100 – 150 15.79,  22.35,  9.39 

Knot  z = 460  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50 15.79 ,  9.39 

50 – 100 22.35 ,  15.79  
100 – 150 35.31  ,  22.35  ,  28.75 

 
 
 
      Εν  συνεχεία  παραθέτουµε  την  προσοµοίωση  που  αφορά  την  
ταχύτητα  Vz  που  έχει  την  ίδια  κατεύθυνση  µε  τον  άξονα  z : 
 

 
Εικόνα 20 : Προσοµοίωση  της  ταχύτητας κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας   

της  εκροήςαπό  τον  πίδακα  HH 220  του  αστέρα  CW Tauri. 

 
 
     Από  αυτή  προκύπτουν  οι  εξής  τιµές  για  τη  συγκεκριµένη  ταχύτητα :  
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Knot  z = 180  AU 

r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 454.89 , 346.43 , 194.89 

50 – 100 194.89 , 151.53  
100 – 150 108.32 , 64.96 

Knot  z = 460  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 497.96 , 454.89 

50 – 100 454.89 , 324.82   
100 – 150 281.61 , 194.81 

 
 
 
5.3 DG Tauri  
 
     Η  παρουσία  εστιασµένης  εκροής  στο  συγκεκριµένο  πρωτοαστέρα  
αναφέρθηκε  για  πρώτη  φορά  στο  άρθρο  των  Mundt & Fried, 1983. Η  
παρουσία  του  έγινε  γνωστή  µέσω  της  µεθόδου  παρατήρησης  long – slit  
spectroscopy . Ο  πίδακας  του  αστέρα   DG  Tau, τον  οποίο  θα  
προσοµοιάσουµε , ονοµάζεται  HH 158  και είναι  o πίδακας  που  
αποµακρύνεται  από  τον  αστέρα . Οι  εσωτερικές  περιοχές  του  πίδακα  
έχουν  position  angle  (PA)  ~ 122 º .          
     Σ ‘ αυτό  τον  πίδακα  εµφανίζονται  τέσσερα  knots  µετά  τα  2.5 ΄΄ 
(απόσταση  που  αντιστοιχεί  σε  350  AU) . Επίσης  παρατηρήσεις  στη  
γραµµή  εκποµπής  [ΟΙ]  επιβεβαίωσαν  τη  µορφολογία  πίδακα  της  εκροής. 
Ειδικό  ενδιαφέρον  παρουσιάζει  η  µορφολογία  του  knot  που  βρίσκεται  
στα  3.3 ΄΄ (461 AU)  καθώς  παραπέµπει  στην  ύπαρξη  τοξοειδούς  
κρουστικού  κύµατος (bow – shock  morphology). 
     Ο  πίδακας  του  DG Tau  εµφανίζει  αρκετά  πιο  διαταραγµένη  ροή  σε  
σχέση  µε  τους  πίδακες  των  RW  Aur, CW  Tau. Στις  εσωτερικές  τους  
περιοχές  όµως  οι  πίδακες των  τριών  αστέρων  παρουσιάζουν  παρόµοια  
δοµή. Το  πλάτος  του  πίδακα  αυξάνεται  από  25 AU  (0.21 ΄΄), για  
απόσταση  από  την  πηγή z = 56  AU,  σε  175  AU  (1.25 ΄΄)  για  z = 335  
AU. Γενικά  µετά  τις  90  AU   η  διαταραχή  του  πίδακα  είναι  πιο  ισχυρή  
λόγω  σχηµατισµών  όπως  τα    bow – shock  wings  οπότε  οι  εκτιµήσεις  
για  το  πλάτος  του  είναι  λιγότερο  αξιόπιστες  για  αυτές  τις  αποστάσεις  
από  την  πηγή.  
      Στο  σύνολό  της  η  µορφή  του  πίδακα  απαρτίζεται  από  πολλά knots ( 
knotty  morphology). Το  εξώτατο knot, που  βρίσκεται  στις  461  AU  (3.3΄΄) 
kαι  έχει  πλάτος  περίπου  70 AU  έχει  ξεκάθαρα  µορφή  τοξοειδούς  
κρουστικού  κύµατος.  
     Όσον  αφορά  την  κινηµατική  δοµή  του  πίδακα  παρατηρείται kατανοµή  
ταχυτήτων  µε  µορφή  ‘’kρεµµυδιού’’  (onion – like  kinematic  structure)  µε  
τη  συνιστώσα  υψηλών  ταχυτήτων (High  Velocity  Component – HVC), µε  
τιµές 300 – 400  Κm/s,  στις  εσωτεριkές  περιοχές  του  πίδακα  kαι  τη  
συνιστώσα   χαµηλών  ταχυτήτων  (Low  Velocity  Component – LVC), µε  
τιµές 150 – 200 Κm/s,  στις  εξωτεριkές  περιοχές  του  πίδακα.   
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     Από  την  εικόνα  2  στη  γραµµή  [SII] του  άρθρου  Dougados  et  al ., 
Astro.Astroph. 357, L61 – L64 ( 2000 )  
 
 
 

 
 

Εικόνα 21 : Απεικόνιση  του  πίδακα  του  αστέρα  DG Tauri  στη  γραµµή  [OI]λ6300 . 

 

 
 

Εικόνα 22 : Χάρτης  εκποµπής  του  πίδακα 

του  αστέρα  DG Tauri  στη  γραµµή  [SII]λ6716,λ6731 . 

 
 
 
 και  από  το  άρθρο  Lect.Notes Phys. 742 , 105 – 121 ( 2008 )  παίρνουµε  
τις  πληροφορίες  που  δίνουν  οι  παρατηρήσεις  για  τη  θέση  των  knots  οι  
οποίες  είναι  οι  εξής : 
 

Κnot z proj( AU ) z real( AU ) r ( AU ) 
1 140 (1”) 209 45 
2 460 (3.3”) 688 70 

  
Η  γωνία  i  είναι  48 º ( Raga et al., 2001 ). 
Η  προσοµοίωση  του  PLUTO  για  τον   DG  Tau  δίνει  τα  knots  στις  εξής  
θέσεις : 
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Κnot z proj ( AU ) z real ( AU ) 
1 140 (1”) 210 
2 428 (3.07”) 640 

 
 
και  την  εξής  εικόνα :  
 

 

 
Εικόνα 23 : Προσοµοίωση  της  θερµοκρασίας   

του  πίδακα  HH 158  του  αστέρα  DG Tauri 

 
 

     Στην  προσοµοίωση  του  DG Tau  χρησιµοποιείται  το  ίδιο  πλέγµα  µε  
την  προσοµοίωση  του  CW Tau  µε  τη  διαφορά  ότι  η  προσοµοίωση  όσον  
αφορά  τον  άξονα  z  σταµατά  στις  650 AU . 
     Η  παραπάνω  προσοµοίωση  προκύπτει  θέτοντας  στον  κώδικα : period 
= 0.00025 , range = 12 ,  percentage = 0.5   σε  χρόνο  κώδικα  t PL = 65 . 
Ακολουθώντας  τη διαδικασία  που  περιγράψαµε  στον  RW  Aur  προκύπτει  
ότι  η  προσοµοίωση  γίνεται  σε  χρόνο  t real = 10.4 yrs και  ότι  η  
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περιοδικότητα  µε  την  οποία  εµφανίζονται  τα  knots    είναι   t period = 4.02 
yrs ≈4 yrs.   
         Η  προσοµοίωση  της  πυκνότητας  φαίνεται  στην  παρακάτω  εικόνα: 
 

 
Εικόνα 24 : Προσοµοίωση  του  δεκαδικού  λογάριθµου   

της  πυκνότητας  του  πίδακα  HH 158 

 
 
 
Όσον  αφορά  την  ακτινική  ταχύτητα  η  προσοµοίωση  του  PLUTO  δίνει  
την  παρακάτω  εικόνα :  
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Εικόνα 25 : Προσοµοίωση  της  ακτινικής  ταχύτητας  της  εκροής 

από  τον  πίδακα  HH 158  του  αστέρα  DG Tauri 

 
 
 
Από  αυτή  προκύπτουν  οι  εξής  τιµές  για  τις  ακτινικές  ταχύτητες :   
 
     

Knot  z = 640  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50                 - 4.77  

50 – 100 26.97 ,  14.3  ,  7.9 
100 – 150 20.56   

Knot  z = 210  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 50 -4.77,  33.23  

50 – 100 33.23   
100 – 150 26.97,  14.3   
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Η   προσοµοίωση   της  ταχύτητας  κατά  τον   άξονα  z  δίνεται  από  την  
εξής  εικόνα : 
 

 
Εικόνα 26 : Προσοµοίωση  της  ταχύτητας κατά  µήκος   

του  άξονα  συµµετρίας  της  εκροής 

από  τον  πίδακα  HH 158  του  αστέρα  DG Tauri 
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Από  την  προσοµοίωση  προκύπτουν  οι  εξής  ταχύτητες  κατά  µήκος  του  
άξονα   z  :  
 
 

Knot  z = 210  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 424.2  ,  334.8  ,  201.00 

50 – 100 145.13  
100 – 150 66.9 

Knot  z = 640  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 50 491.1,  468.75   

50 – 100 468.75  
100 – 150 334.8 , 290.25 , 267.9 , 

201.00  
 
 
 
  Για  το εξωτερικό  knot   έχει  αναφερθεί  proper  motion  ~ 194 ± 20 Κm/s . 
Θεωρώντας  τη  χρονική  στιγµή  t PL = 63  που  αντιστοιχεί  σε  πραγµατικό 
χρόνο    10.08   yrs  έχουµε  την  εξής προσοµοίωση : 
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Εικόνα 27 : Προσοµοίωση  της  θερµοκρασίας   

του  πίδακα  HH 158  του  αστέρα  DG Tauri σε   

διαφορετική  χρονική  στιγµή  για  την  εύρεση   

της  proper  motion  του  εξωτερικού  knot. 

 
 
 
Τα  knots   που  περιγράψαµε   έχουν  µετακινηθεί  κατά  40  AU  σε  
διάστηµα  ∆t real = 10.48 – 10.08 = 0.32 yrs . Άρα  προκύπτει  ότι  η    proper   
motion   του  εξωτερικού  knot   είναι  584 Κm/s . Λαµβάνοντας  υπόψιν  και  
τη   γωνία  i  η  προβαλλόµενη    proper   motion   για  αυτό  το  knot  είναι  
391  Κm/s.  
 
5.4 HH 30 
       
     Ξεκινάµε  τη  µελέτη  του  HH 30  αναφέροντας  πρώτα  γενικά  στοιχεία  
για  τους  πίδακες  των  αντικειµένων  Herbig – Haro (HH objects). Κατ ‘ 
αρχάς  έχουν  µεγάλες  υπερηχητικές  ταχύτητες  και  αριθµούς  Mach  20. 
Είναι  πολύ  καλά  εστιασµένοι  και  αποτελούνται  από  σειρές  knots  που  
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εµφανίζονται  ανά  περιόδους. Το  συνολικό  µήκος  τους  κυµαίνεται  από  
µερικές  δεκάδες  AU  έως  µερικές  δεκάδες  parsecs. Τέλος  η  εκποµπή  
τους  προκύπτει  από  κρουστικά  κύµατα.  
      Η  περιοχή  στην  οποία  βρίσκεται  ο  HH 30  βρίσκεται  στο  βόρειο – 
ανατολικό  µέρος  του  σκοτεινού  νέφους L1551. Η  απόσταση  του  νέφους  
αυτού  από τη  Γη  είναι  140 pc. Επίσης  η  συγκεκριµένη  περιοχή  
περιλαµβάνει  τα  νεογέννητα  άστρα  HL / XZ  Tau. Η  εκροή  από  τον  HH 
30  αποτελεί  ένα  πρότυπο  σύστηµα  πίδακα – δίσκου. Παρουσιάζει  καθαρά  
δοµή  πίδακα  που  πλησιάζει   και  αντιδιαµετρικού  πίδακα  που  
αποµακρύνεται . Η  πηγή  από  την  οποία  προέρχεται  είναι  ένα  οπτικά  
αόρατο  άστρο  το  οποίο  καλύπτεται  από  δίσκο  ο  οποίος  εκτείνεται  
περίπου  µέχρι  ακτίνα  250  AU  κάθετα  στον  πίδακα . Για  το  άστρο  πηγή  
προτείνεται  ο  φασµατικός  τύπος  Μ0 (Kenyon et al, 1998) . Στην  παρακάτω  
εικόνα  φαίνεται  καθαρά  η  περιοχή  στην  οποία  βρίσκεται  ο  HH 30 : 
 
 

 
 

Eικόνα  28 : Θέση  του  αστέρα  και  του  πίδακα  HH 30  στον  αστερισµό  του  Ταύρου 
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     Εικόνες  για  τις  θέσεις  των  knots  του  HH  30  παίρνουµε  από  
παρατηρήσεις   του   Hubble  Space  Telescope (HST)  στις  γραµµές  [SII] 
λ6716, λ 6731. Oι εικόνες  αυτές  πάρθηκαν  από  την  Wide  Field  Planetary  
Camera  2  του  HST  το  Μάρτιο του 1995. Από  επεξεργασία  των  
παρατηρήσεων  αυτών  στο  άρθρο  Ray  et al., (1996)  προκύπτει  η  θέση  
των  knots  ως  εξής: στο  σχήµα  2  του  συγκεκριµένου  άρθρου  
απεικονίζονται  τα  µεγέθη  πλάτος  πίδακα  και  ένταση   γραµµής  εκποµπής  
[SII]  συναρτήσει  της  απόστασης  από  την  πηγή.  Όπου   έχω  µέγιστο  στο  
πλάτος  πίδακα  και  ταυτόχρονα  ελάχιστο  στην  ένταση  γραµµής  έχω  
ύπαρξη  knot. Λαµβάνουµε  υπόψιν  µας  τις  µετρήσεις  που  αναφέρονται  
στις  θετικές  τιµές απόστασης  από  την  πηγή  καθώς  αυτές  αναφέρονται  
στον  πίδακα  που  αποµακρύνεται  ως  προς  τη Γη. Αυτή  η  αντίστροφη  
αναλογία  ισχύει  µόνο  για  τα  πρώτα  knots  του  πίδακα  τα  οποία  
ονοµάζονται  µε  το  γράµµα  Α  και  έναν  αριθµό. Αυτά  είναι  τα  Α2, Α3, Α4  
και  βρίσκονται  στις  εξής θέσεις 
: 
 
 

Κnot z ( arcsecs ) z ( AU ) r ( AU ) 
A2 1.1 154 40 
A3 2.1 293 50 
A4 3 419 50 

               
 
Η  προσοµοίωση  του  PLUTO  για  τον  HH 30  δίνει  την  εξής  εικόνα :  
 

 



 
66 

 

 
Εικόνα 29 : Προσοµοίωση  της  θερµοκρασίας   

του  πίδακα  HH 30 . 

 
     Στην  προσοµοίωση  του  HH 30 χρησιµοποιείται  το  ίδιο  πλέγµα  µε  την  
προσοµοίωση  του  CW Tau. 
     Η  παραπάνω  εικόνα  προκύπτει  για  period = 0.00077 , range = 10 , 
percentage = 0.5  σε  χρόνο  κώδικα  t PL = 59 . Μετατρέποντας  αυτό  το  
χρόνο  σε  πραγµατικό  χρόνο  προσοµοίωσης  προκύπτει   t real = 9.44 yrs  
ενώ  από  τη  περίοδο  προκύπτει  ότι  η  περιοδικότητα  µε  την  οποία  
εµφανίζονται  τα  blobs  είναι   t period = 1.31 yrs . 
              Η  προσοµοίωση  της  πυκνότητας  φαίνεται  στην  παρακάτω  
εικόνα: 
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Εικόνα 30 : Προσοµοίωση  του  δεκαδικού   

λογάριθµου  της  πυκνότητας  του  πίδακα  HH 30 

 
Η  προσοµοίωση  για  την  ακτινική  ταχύτητα  δίνει  την  εξής  εικόνα : 
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  Εικόνα 31 : Προσοµοίωση  της  ακτινικής  ταχύτητας   

της  εκροής  του  πίδακα  HH 30 . 

 
 
 
από  την  οποία  προκύπτουν  οι  εξής  τιµές :  
 
 

Knot  z = 150  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 40 5.22  ,  26.67 ,  55.28 

40 – 80 40.98  ,  26.67  ,  19.52 
80 – 120 12.38  ,  5.22 

120 – τέλος  προσοµοίωσης 12.38  ,  5.22 
Knot  z = 280  AU 

r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 40 -1.94  ,  26.67 ,  69.58  ,  

40.98 
40 – 80 48.13  ,  55.28   
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80 – 120 62.43  ,  32.93  ,  40.98 
120 – τέλος  προσοµοίωσης 26.67  ,  19.52 

Knot  z = 420  AU 
r ( AU ) Vr ( Km/s ) 
0 – 40 -1.94  ,  62.43 ,  26.67 

40 – 80 48.13 
80 – 120 62.43  ,  48.13 

120 – τέλος  προσοµοίωσης 32.93  ,  40.98 
 
  
     Στη  συνέχεια  η  προσοµοίωση  της  ταχύτητας  κατά  µήκος  του  άξονα  z  
έχει  την  εξής µορφή :   
 

 
 
 

 
   Εικόνα 32 : Προσοµοίωση  της  ταχύτητας κατά  µήκος   

του  άξονα  συµµετρίας  της  εκροής  του  πίδακα  HH 30 . 

 



 
70 

 

 
  Από  την  προσοµοίωση   προκύπτουν  οι  εξής  τιµές : 
 
 

Κnot   στη  θέση  z = 150  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 10 451.92 

10 – 30 356.86, 285.34 , 214.11   
30 – 80 142.74,  119.05 

80 – τέλος  
προσοµοίωσης 

71.52,  47.68 

 
 

Κnot   στη θέση  z = 280  AU 
r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 20 451.92,  442.38 

20 – 60 356.86, 285.34 , 342.55   
60 – 70 214.11 

70 – τέλος  
προσοµοίωσης 

190.27, 166.58 , 142.74  

 
Κnot  στη  θέση  z = 420  AU 

r ( AU ) Vz ( Km/s ) 
0 – 30 475.61, 466.07 

30 – 70 356.86, 333.02, 309.18 
70 – 100 285.34, 261.64 , 214.11 

100 – τέλος  
προσοµοίωσης 

190.27, 180.74 

 
 
Οι  προβαλλόµενες  θέσεις  των   knots   συµπίπτουν  µε   τις  πραγµατικές 
αφού  το  επίπεδο  κίνησης  του   HH  30  σχεδόν   συµπίπτει  µε  το   επίπεδο   
του  ουρανού ( i≈0º ).  
Για  τα   knots  A – D   έχουν  αναφερθεί  projected  proper  motions  ~ 200 – 
300 Κm/s . Θεωρώντας  τη  χρονική  στιγµή  t PL = 61  που  αντιστοιχεί  σε  
πραγµατικό χρόνο    9.76  yrs  έχουµε  την  εξής προσοµοίωση : 
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Εικόνα 33 : Προσοµοίωση  της  θερµοκρασίας  του  πίδακα   

HH 30  σε  διαφορετική  χρονική  στιγµή  για   

την  εύρεση  της  proper  motion  του  εξωτερικού  knot. 

 
  
Τα  knots   που  περιγράψαµε   έχουν  µετακινηθεί  κατά  30  AU  σε  
διάστηµα  ∆t real = 9.76 – 9.44 = 0.32 yrs . Άρα  προκύπτει  ότι  η    proper   
motion   των  Α2, Α3, Α4  είναι  438 Κm/s   αρκετά  µεγαλύτερη  από   τις  
παρατηρούµενες .      
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6.Σχόλια 
 
6.1 Σύγκριση  θεωρητικού  µοντέλου – παρατηρήσεων 
    
     Από  την  προσοµοίωση  των  πιδάκων  µπορούµε  να  κάνουµε  τη  
γραφική  παράσταση  του  µισού  πλάτους  r  του  κάθε  πίδακα  συναρτήσει  
της  προβαλλόµενης  απόστασης  z  από  την  πηγή. Εάν  στην  τιµή  του  
πλάτους  συµπεριλάβουµε  και  το  πλάτος  των  ‘’ φτερών ‘’  (wings), τα  
οποία  είναι  προέκταση  των  bow  shocks  που  βρίσκονται  µπροστά  απ ‘ 
τα   knots ,  τότε  το  πλάτος  βγαίνει  µεγαλύτερο  από  το  παρατηρούµενο. 
    Στη  συνέχεια  συγκρίνουµε  αυτή  τη  γραφική  µε  το  fig .2  του  άρθρου  
των  Dougados  et  al., Astron.Astrophys.357, L61 – L64  που  µας  δίνει  τα  
αντίστοιχα  παρατηρησιακά  δεδοµένα . Για  κάθε  πίδακα  απεικονίζονται  τα  
εξής : µε  πράσινα  τρίγωνα  (ενώνονται  µε  τη  γραµµή  robs)  απεικονίζονται  
τα  πλάτη  που  προκύπτουν  από  τις   παρατηρήσεις, µε  µπλε  τετράγωνα 
(ενώνονται  µε  την  γραµµή  rcode)  απεικονίζονται  τα  πλάτη  που  
προκύπτουν  από  την  προσοµοίωση  χωρίς  να  µετρήσουµε  τα  πλάτη  των  
wings  που  σχηµατίζονται  και  µε  κόκκινους  κύκλους  (ενώνονται  µε  τη  
γραµµή  rwcode)  απεικονίζονται  τα  πλάτη  που  προκύπτουν  έχοντας  
µετρήσει  και  το  πλάτος  των  wings. Οι  γραφικές  παραστάσεις  είναι  οι  
εξής  για  κάθε  πίδακα :   
 
Α) για  τον  HH 229  του  RW  Auriga  
 

 
 

 Σχήµα 1: Γραφική  παράσταση  του  πλάτους  r  του  πίδακα  HH 229    συναρτήσει  
της  προβαλλόµενης απόστασης  z κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας . Με  rcode  
συµβολίζεται  η   καµπύλη  που  προκύπτει  χωρίς  να  ληφθεί  υπ ΄ όψιν  το  πλάτος  
των  wings, µε  rwcode  συµβολίζεται  η  καµπύλη  που  προκύπτει  έχοντας  λάβει  υπ 
΄ όψιν  πλάτη  των  wings  και  µε  robs  η  καµπύλη  που  προκύπτει  από  
παρατηρήσεις (Dougados et al.2000, Ray T.,1996) 
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      Παρατηρούµε  ότι  οι  τιµές  των  πλατών  της  προσοµοίωσης  στις  
οποίες  δεν  έχουµε  λάβει  υπόψιν  µας  τα  πλάτη  των   wings  βρίσκονται  
πολύ  κοντά  στις  παρατηρούµενες  τιµές . Αν  συγκρίνουµε ,  τις   τιµές  των  
πλατών  της   προσοµοίωσης  έχοντας  λάβει  υπόψιν   µας  τα  πλάτη  των  
wings ,  µε  τις   παρατηρούµενες  τιµές  παρατηρούµε  συµφωνία  µέχρι  την  
προβαλλόµενη  απόσταση  z = 100 AU  και  από  κει  και  πέρα  απόκλιση . 
Μάλιστα  από  z = 100 AU  έως  z = 300 AU   έχουµε  αύξηση  του  πλάτους 
της  προσοµοίωσης (έχοντας  λάβει  υπόψιν  τα  wings) ενώ  από  τις  300 AU   
και  µετά το  πλάτος  σταθεροποιείται.  
 
Β) για  τον  HH 220  του  CW  Tauri  
 

 
 

Σχήµα 2: Γραφική  παράσταση  του  πλάτους  r  του  πίδακα  HH  220  συναρτήσει  της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 

 
     Όπως  φαίνεται  από  τη  γραφική  παράσταση  οι  τιµές των  
παρατηρούµενων  πλατών  και  οι   τιµές  των  πλατών  της  προσοµοίωσης,  
οι  οποίες  προκύπτουν  χωρίς  να  έχουµε  λάβει  υπόψιν  τα  πλάτη  των 
wings,  συγκλίνουν  µέχρι  τις  100 AU, τείνουν  να  αποκλίνουν  στις  200  AU  
και  συγκλίνουν  πάλι  στις  300 AU. Οι  τιµές  των  πλατών  που   
προκύπτουν  λαµβάνοντας  υπόψιν  τα  πλάτη   των  wings  συγκλίνουν   µε  
τις   παρατηρούµενες  τιµές  µέχρι  την  απόσταση  των  300. Για  αποστάσεις  
µεγαλύτερες  από  300  οι   τιµές  προσοµοιαζόµενων  και  παρατηρούµενων  
πλατών  φαίνονται  να  αποκλίνουν. 
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Γ) για  τον  HH 158  του  DG  Tauri  
 

 
 

Σχήµα 3 : Γραφική  παράσταση  του  πλάτους  του  πίδακα  ΗΗ 158  συναρτήσει  της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z. 

     Όπως  φαίνεται  από  τη  γραφική  παράσταση  οι  τιµές των  
παρατηρούµενων  πλατών  και  οι   τιµές  των  πλατών  της  προσοµοίωσης,  
οι  οποίες  προκύπτουν  χωρίς  να  έχουµε  λάβει  υπόψιν  τα  πλάτη  των 
wings,  συγκλίνουν  µέχρι  τις  100 AU, ενώ  αποκλίνουν  για  αποστάσεις  
µεγαλύτερες  από  τις  200  AU  . Οι  τιµές  των  πλατών  που   προκύπτουν  
λαµβάνοντας  υπόψιν  τα  πλάτη   των  wings  συγκλίνουν   µε  τις   
παρατηρούµενες  τιµές  µέχρι  την  απόσταση  των  200 AU. Στην  απόσταση  
z = 300 AU  τείνουν  να  πλησιάσουν  τα  παρατηρούµενα  πλάτη. Για  
αποστάσεις  µεγαλύτερες  από  300  οι   τιµές  των  προσοµοιαζόµενων  και  
των  παρατηρούµενων  πλατών  αποκλίνουν. 
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∆) για  τον  HH 30  
 

 
 

Σχήµα 4: Γραφική  παράσταση  του  πλάτους  του  HH 30  συναρτήσει  της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z. 

     Είναι  εµφανές  από  την  παραπάνω  γραφική  ότι  όλα  τα  πλάτη  
παρουσιάζουν  παραπλήσιες  τιµές  µέχρι  την  απόσταση  z = 200 AU . Για  
αποστάσεις  µεγαλύτερες  από  την  προαναφερθείσα, οι  τιµές  στις  οποίες  
συµπεριλαµβάνεται  το  πλάτος  των  wings  αποκλίνουν  σε  σχέση  µε  τις  
τιµές  των   παρατηρούµενων  πλατών  και   των  πλατών  στα  οποία  δε  
λαµβάνεται υπόψιν  το  πλάτος  των  wings. 
     Aπό  την  παραπάνω  ανάλυση  εξάγονται  δυο  τιµές  για  τη  γωνία  
ανοίγµατος: µια  τιµή  θjet,wings  έχοντας λάβει  υπόψιν  το  πλάτος  των  wings  
και  µια  τιµή  θjet  στην  οποία  σε  συµπεριλαµβάνεται  το  πλάτος  τους  στο  
πλάτος  του  πίδακα. Για  τον  RW Aur  η  γωνία  ανοίγµατος  θstar, wings  είναι  
~ 22.2°, η  γωνία  θjet  ισούται  µε  ~ 10.2°   ενώ  η  µέγιστη  γωνία  ανοίγµατος  
που  προκύπτει  από  την  παρατήρηση  είναι  ~ 3.9°. Για  τον  CW Tau  η  
γωνία  ανοίγµατος  θjet, wings  είναι  ~20.6 °, η  γωνία  θjet  ισούται  µε  ~ 9.2 °   
ενώ  η  µέγιστη  γωνία  ανοίγµατος  που  προκύπτει  από  την  παρατήρηση  
είναι  ~3.8 °. Για  τον  DG Tau  η  γωνία  ανοίγµατος  θjet, wings  είναι  ~22.6 °, η  
γωνία  θjet  ισούται  µε  ~13.2°   ενώ  η  µέγιστη  γωνία  ανοίγµατος  που  
προκύπτει  από  την  παρατήρηση  είναι  ~10.6 °(McGroarty et al.2004). 
Τέλος  για  τον  HH 30  η  γωνία  ανοίγµατος  θjet, wings  είναι  ~8.6 °, η  γωνία  
θjet  ισούται  µε  ~34.7 °   ενώ  η  µέγιστη  γωνία  ανοίγµατος  που  προκύπτει  
από  την  παρατήρηση  είναι  ~ 3°. Όλες  οι  γωνίες  που  προκύπτουν  από  
την  προσοµοίωση  υπολογίζονται  στην  προβαλλόµενη  απόσταση  των  400 
AU αφού, σύµφωνα  µε  τις  παραπάνω  γραφικές  παραστάσεις, περίπου  σε  
εκείνη  την  απόσταση  έχουµε  τα  µεγαλύτερα  πλάτη. 
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     Όπως  παρατηρούµε  το   µοντέλο  µας  δίνει  γωνίες  ανοίγµατος  πίδακα  
µεγαλύτερες  από   τις  παρατηρούµενες. Αυτό  οφείλεται  στο  γεγονός  ότι  
έχουµε  παραλείψει  την  ακτινοβολία  από  το  µοντέλο  µας. Η   χρήση  
ακτινοβολίας  παράγει  προσοµοιώσεις  πιδάκων  µε  µικρότερα πλάτη  σε  
σχέση  µε  τις  προσοµοιώσεις  αδιαβατικών  και  ισοθερµικών  πιδάκων  άρα  
και  µε  µικρότερες  γωνίες  ανοίγµατος.    
 
 
6.2 Χρονική  µεταβλητότητα   
 
     Οι  χρονικές  κλίµακες  µεταβλητότητας  που  αναφέρονται  για  τους  
αστέρες T Tauri  παρόµοιου  τύπου  µε  τους  αστέρες  που  προσοµοιάσαµε  
καθώς  και  για  τα  νεαρά  αντικείµενα  HH  είναι  1 – 10 yrs. Η  ανάµειξη  των  
λύσεων  ADO  και  ASO  σε  συνδυασµό  µε  την  εφαρµογή  συνάρτησης  
ηµιτονοειδούς  µεταβολής  του  χρόνου  στη  βάση  του  αστρικού  ανέµου  
δίνει  πολύ  καλά  αποτελέσµατα  όσον  αφορά  τη  χρονική  µεταβλητότητα  
των  άστρων  που  προσοµοιάσαµε . Πιο  αναλυτικά : όσον  αφορά  τον  RW 
Aur  στο  άρθρο  των  Woitas  et  al. 2002  αναφέρεται  óτι  οι  
παρατηρούµενες  µεταβολές  στην  ταχύτητα  των  knots  συµβαίνουν  σε  
διάστηµα  1 – 3  yrs. Αυτό  το  διάστηµα  χρονικής  µεταβλητότητας  είναι  σε  
συµφωνία  µε  την  τιµή   2.04 yrs  που  βρίσκουµε  από  την  προσοµοίωση. 
     Στον  CW Tau  η  προσοµοίωση  δίνει  2.23 yrs  που  συµφωνεί  µε  την  
παρατηρούµενη  χρονική  µεταβλητότητα  1 – 10  yrs. 
     Για  τον  DG Tau  η  παρατηρούµενη  χρονική  µεταβλητότητα  είναι  5 – 10 
yrs . Σ ‘ αυτή  τη  περίπτωση  η  προσοµοίωση  δίνει 4.02 yrs που  είναι  
αρκετά  κοντά  στο  κατώτερο  όριο  της  παρατηρούµενης. 
     Ο  HH 30  παρουσιάζει  χρονική  µεταβλητότητα  ~ 1 yr (Bacciotti  et  
al.,1999). Η   χρονική  µεταβλητότητα  που  δίνει  η  προσοµοίωση  είναι  1.31 
yrs,  πολύ  κοντά  στην  παρατηρούµενη.     
 
             
6.3 Σχολιασµός  της   πυκνότητας   
 
     Στον  παρακάτω  πίνακα  συγκεντρώνουµε  τις  τιµές  της  πυκνότητας  
κατά  µήκος  του  άξονα  z  όπως  προκύπτουν  από  τη  προσοµοίωση  και  
από  τις  παρατηρήσεις (Ray T.2006, Dougados C.2008). Επίσης  
αναφέρονται  και  οι  προβαλλόµενες  αποστάσεις  z  στις  οποίες  
παρατηρούνται  οι  προαναφερθείσες  πυκνότητες. Η  πυκνότητα  που  

προσοµοιάζεται  είναι  η  Hn . Ισχύει  )( 3−≈ cm
m

n
H

H

ρ
  όπου  ρ  η  πυκνότητα  

που  προκύπτει  από  τη  προσοµοίωση  σε  µονάδες  3/ cmgr    και  Hm   η  
µάζα  του  ατοµικού  υδρογόνου  σε  gr. Για  τον  πίδακα  του  CW  Tau  δεν  
υπάρχει  αναφορά  για  την  παρατηρούµενη  πυκνότητα  την  χρονική  
περίοδο  στην  οποία  ελήφθησαν  οι  παρατηρήσεις  πυκνοτήτων των  
υπόλοιπων  πιδάκων.         
 
 
 
 



 
77 

 

 
 
z proj ( arcsecs) z proj (AU) n H observed n H simulated 

RW  Auriga – HH 229 
0.5 70 2 x105 7 x108 
1 140 8 x104 6 x108 

1.5 210 2 x104 4 x107 
2 280 5 x104 1 x107 

2.5 350 4 x104 9 x106 
3 420 1 x105 2 x106 

CW  Tauri – HH 220 
0.5 70 - 2 x108 
1 140 - 9 x108 

1.5 210 - 3 x107 
2 280 - 2 x107 

2.5 350 - 9.5 x106 
3 420 - 7 x106 

DG  Tauri – HH 158 
0.5 70 1 x105 8 x108 
1 140 4 x104 1 x108 

1.5 210 2 x104 4 x107 
2 280 1 x104 1 x107 

2.5 350 4 x103 4 x107 
3 420 - - 

HH 30 
0.5 70 5 x104 1 x108 
1 140 3 x104 2 x108 

1.5 210 3 x104 1 x107 
2 280 2 x104 4 x107 

2.5 350 2 x104 1 x106 
3 420 2 x104 4 x106 

 

Πίνακας 4: Παρατηρούµενες (Dougados et al.,2008)  και  προσοµοιασµένες  
πυκνότητες  υδρογόνου 

 
     Όπως  παρατηρούµε  οι  τιµές  που  προκύπτουν  από  τη  προσοµοίωση  
είναι  δυο  τάξεις  µεγέθους  µεγαλύτερες  από  τις  παρατηρούµενες. Αυτό  
οφείλεται  σε  δυο  λόγους: 1) στη  προσοµοίωση  δεν  έχουµε  εισάγει  
απώλειες  ενέργειας  λόγω  ακτινοβολίας. Αντίθετα  απεικονίζουµε  τους  
πίδακες  µέσω  ενός  σχεδόν  ισοθερµικού  µοντέλου  τα  οποίο  δε  
συναντάται  στους  πραγµατικούς  πίδακες. 2) το  υλικό  που  εκρέει  µέσω  
του  πίδακα  αλληλεπιδρά  µε  το  υλικό  του  χώρου  που  περιβάλλει το  
άστρο. Στο  µοντέλο  µας  δε  λαµβάνεται  υπόψιν  αυτή  η  αλληλεπίδραση.  
 Στις  παρακάτω  γραφικές  βλέπουµε  τη µεταβολή  της  πυκνότητας  nH  µε  
την  απόσταση  z  όπως  προκύπτει  από  την  προσοµοίωση (nH sim)  και  
όπως  προκύπτει  από  τις  παρατηρήσεις (Dougados C.2008,Ray T.2006)  
για  τους  πίδακες  HH 229, HH 158, HH 30 : 
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Σχήµα 5 : Προσοµοιαζόµενη  πυκνότητα  του  HH 229  συναρτήσει της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 

 

 
 

Σχήµα 6 : Παρατηρούµενη  πυκνότητα  του  HH 229  συναρτήσει της  προβαλλόµενης  
απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 
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Σχήµα 7 : Προσοµοιαζόµενη  πυκνότητα  του  HH 158  συναρτήσει της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 

 

 
 

Σχήµα 8 : Προσοµοιαζόµενη  πυκνότητα  του  HH 158  συναρτήσει της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 
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Σχήµα 9 : Προσοµοιαζόµενη  πυκνότητα  του  HH 30  συναρτήσει της  προβαλλόµενης  
απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 

 

 
 

Σχήµα 10 : Προσοµοιαζόµενη  πυκνότητα  του  HH 30  συναρτήσει της  
προβαλλόµενης  απόστασης  z  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας. 

 
Παρατηρούµε  ότι  η  µορφή  της  καµπύλης  που  προκύπτει  από  τη  
προσοµοίωση  είναι  όµοια  µε  τη  µορφή  της  καµπύλης  που  παίρνουµε  
από τις  παρατηρήσεις. Επίσης  στις  γραφικές  της  προσοµοίωσης  
παρατηρείται  Μόνο  στον  HH 30  παρουσιάζεται  σηµαντική διαφορά  στις  
δυο  γραφικές  καθώς  η  παρατηρούµενη  καµπύλη  είναι  αρκετά  πιο  οµαλή  
σε  σχέση  µε  αυτή  της  προσοµοίωσης  στην  οποία  η  πυκνότητα  
µειώνεται  αρκετά  απότοµα.  
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6.4 Παρατηρήσεις  στις   τιµές  των  ταχυτήτων  Vr 
 
1. Στα  knots  των  πιδάκων  της  προσοµοίωσης  παρατηρούνται  οι  εξής  
τιµές : 
- στον  HH 229   στο  knot  µε  z = 350  AU  έχουµε  Vr = 5 – 59 Κm/s , στο  
knot  µε  z = 550  AU  έχουµε  Vr  = 5 – 45Κm/s  ενώ  στο  knot   µε  z = 780  
AU  έχουµε  Vr  =5 – 12 Κm/s .   
- στον  HH 220 στο  knot  µε   z = 180  AU  έχουµε Vr = 9 – 61 Κm/s  ενώ  στο  
knot   µε  z = 460  AU  έχουµε  Vr = 9 – 35 Κm/s.  
- στον  HH 158  στο  knot  µε   z = 210  AU  έχουµε Vr = 5 – 33 Κm/s  ενώ  
στο  knot   µε  z = 640  AU  έχουµε  Vr = 5 – 27 Κm/s.  
- στον  HH  30   στο  knot  µε  z = 150  AU  έχουµε  Vr = 5 – 55 Κm/s , στο  
knot  µε  z = 280  AU  έχουµε  Vr  = 2 – 70  Κm/s  ενώ  στο  knot   µε  z = 420  
AU  έχουµε  Vr  = 2 – 62 Κm/s .   
     Από  τις  παραπάνω  ταχύτητες  µπορούµε  να  κάνουµε  µια  εκτίµηση  για  
τον  τρόπο  µε  τον οποίο  κινείται  ακτινικά  η  εκροή  από  τον  πίδακα .  
Στα   knots  του  HH  158  παρατηρείται  χαµηλότερη   ακτινική  ταχύτητα  σε  
σχέση  µε  τα  knots  υπόλοιπων  πιδάκων. 
    Αντίθετα , στα  knots  του  HH 30  παρατηρείται  υψηλότερη  ακτινική  
ταχύτητα  σε  σχέση  µε  τα  knots  υπόλοιπων  πιδάκων. 
    Οι  ακτινικές  ταχύτητες  που  προκύπτουν  από  τις  προσοµοιώσεις  
παρουσιάζουν  µια  κοινή  ιδιότητα  στους  πίδακες  HH 229 , HH 220  και HH 
158 : όσο  µεγαλύτερη  είναι  η  απόσταση  z  του  knot  από  την  πηγή   τόσο  
χαµηλότερη  είναι  η  µέγιστη  ακτινική  ταχύτητα  της  εκροής  στο  knot . Αυτό  
δε  συµβαίνει  στον   HH 30  αφού  η  µέγιστη  ταχύτητα  παρατηρείται  στο  
µεσαίο  knot  ενώ  στο  knot  που  είναι   περισσότερο  αποµακρυσµένο  από  
την  πηγή  η  µέγιστη   τιµή  της  ταχύτητας  µειώνεται . Επίσης  στον  HH 30  
παρατηρείται  µείωση  της  ελάχιστης  τιµής  της  ταχύτητας  στα   knots   που  
βρίσκονται  πιο  µακριά  από  την  πηγή .  
2)Στις  προσοµοιώσεις  παρατηρείται  η  ύπαρξη  τοξοειδών  δοµών  ( 
κόκκινου  χρώµατος ) οι  οποίες  κινούνται  µε  ακτινικές  ταχύτητες  
µεγαλύτερες  από  αυτές  που  παρατηρούνται  στην  υπόλοιπη  ροή . Οι  
δοµές  αυτές  αποτελούν  πιθανότατα  προέκταση  των  bow  shocks  που  
παρατηρούνται  στα  knots .  
     Για  κάθε  πίδακα, ξεκινώντας  από  το  knot   που  βρίσκεται  πιο  κοντά  
στην  πηγή, εξάγονται  οι  εξής  τιµές  ακτινικών  ταχυτήτων: α) πίδακας  HH 
229: στο  πρώτο  knot  παρατηρούµε  τιµή  ~ 93 Κm/s , στο  δεύτερο  ~ 69 
Κm/s  και  στο  τρίτο  ~ 52 Κm/s.  β) πίδακας  HH 220: στο  πρώτο  knot  
παρατηρούµε  τιµή  ~ 64.5 Κm/s  ενώ  στο  δεύτερο  ~ 64.5 Κm/s  γ) πίδακας 
HH 158 : στο  πρώτο  knot  παρατηρούµε  τιµή  ~ 65 Κm/s  ενώ  στο  δεύτερο  
~ 74 Κm/s  δ) πίδακας  HH 30 : στο  πρώτο  knot  παρατηρούµε  τιµή  ~ 77 
Κm/s , στο  δεύτερο  ~ 80 Κm/s  και  στο  τρίτο  ~ 62 Κm/s. Από  excitation  
conditions  στις  γραµµές  [ SII ] λ6716, λ6731, [ OII ] λ6300  και  [ NII ] λ6583  
συµπεραίνεται  ότι  οι  ταχύτητες  των  shocks  κυµαίνονται  από  30  Κm/s  
έως  100 Κm/s (Dougados et al.,2002). Οι  ακτινικές  ταχύτητες  εκροής   της  
προσοµοίωσης που  παρατηρούνται  στα  wings   των  bow  shocks  
βρίσκονται  µέσα  στο  παραπάνω  διάστηµα  τιµών.  
     Ειδικά  για  τον  RW  Aur   αναφέρονται  από  παρατηρήσεις  ταχύτητες  
των   shocks   µε    τιµές  30 – 50  Κm/s  σε  αποστάσεις  µεγαλύτερες  από  
140  AU(πραγµατική  απόσταση  195 AU). Από  τη  προσοµοίωση  προκύπτει  
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ότι  ταχύτητες  στο  παραπάνω  διάστηµα  παρατηρούνται  µόνο  στο  knot  
στην  προβαλλόµενη  απόσταση  των  568  AU. Επίσης  στον  DG  Tau  
παρατηρούνται  ταχύτητες  των  shocks   ≈70 Κm/s. Αυτό  ισχύει  και  στην  
προσοµοίωση  καθώς  και  στο  πρώτο  και  στο  δεύτερο  knot  οι  ταχύτητες  
των  τόξων  είναι  κοντά  σ ‘ αυτή  τη  τιµή.  
    Στην  προηγούµενη  ανάλυση  θεωρήσαµε  ότι  η  ταχύτητα  των   shocks   
είναι  ανάλογη  µε  την  ακτινική  ταχύτητα  ροής  στις   τοξοειδείς  δοµές. Αυτή  
όµως  η  ανάλυση  αποτελεί  µόνο  εκτίµηση  της  ταχύτητας  των   shocks   
που  προκύπτει  από  τη  προσοµοίωση.       
    
6.5 Παρατηρήσεις  στις   τιµές  των  ταχυτήτων  Vz 
 
     Σε  όλες  τις  προσοµοιώσεις  της  Vz   επιβεβαιώνεται  η  ύπαρξη  δοµής  ‘’ 
κρεµµυδιού ‘’ στις  ταχύτητες  της  ροής  (onion – like  kinematic  structure),  
µε  το  υλικό  υψηλής  ταχύτητας  να  είναι  συγκεντρωµένο  κοντά  στον  
άξονα  του  πίδακα  και  το  υλικό  χαµηλής  ταχύτητας  να  βρίσκεται  πιο  
µακριά  από  τον  άξονα  z . 
     Παρατηρούνται  δυο  συνιστώσες  : µια  µε  υψηλές  ταχύτητες  (high  
velocity  component - HVC)  και  µια  µε  χαµηλές (low  velocity  
component - LVC). Πιο  συγκεκριµένα :  
Α) πίδακας  RW Aur : παρατηρείται  µόνο   η  HVC  µε  τιµές  140 – 459  
Km/s . Αυτές  οι  ταχύτητες  αντιστοιχούν  σε  παρατηρούµενες  τιµές  100 – 
330 Km/s. Παρατηρείται  απουσία  της  LVC στα  προσοµοιαζόµενα  knots  
του RW Aur. 
Β) πίδακας  CW Tau : µε  βάση  τη  µελέτη  των  knots  διαπιστώνεται  η  
ύπαρξη  δυο  συνιστωσών  ταχυτήτων, η  HVC  µε  τιµές  152 – 498 Km/s  και  
η  LVC   µε  τιµές  ~ 65  Km/s . Αντιστοιχούν  σε  παρατηρούµενες  τιµές  123 
– 403 Km/s  για  την  HVC  και  ~ 53 Km/s  για  LVC  . 
Γ) πίδακας DG Tau : παρατηρείται  η  HVC  µε  τιµές  145 – 491  Km/s  και  η  
LVC   µε  τιµές  ~ 70  Km/s. Αυτές  οι  ταχύτητες  αντιστοιχούν  σε  
παρατηρούµενες  τιµές   97 – 328  Km/s     και   ~ 47 Km/s    αντίστοιχα. 
∆)πίδακας  HH 30 : παρατηρούνται  η  LVC  µε  τιµές  48 – 72  Km/s  και  η    
HVC  µε  τιµές  119 – 476  Km/s. Επειδή  ο  πίδακας  αυτός  κινείται  στο  
επίπεδο  του  ουρανού  οι  τιµές  που  προκύπτουν  από  την  προσοµοίωση  
είναι ίδιες  µε  τις  παρατηρούµενες. 
    Από  παρατηρήσεις  των  πιδάκων  προκύπτει  ότι  τα   knots  
αναπτύσσουν υψηλές  ταχύτητες  µε  τιµές  100 – 500  Km/s.  Παρατηρούµε  
ότι  στην  προσοµοίωση  της   ταχύτητας  των  πιδάκων  κατά  µήκος  του  
άξονα  z  για  διάφορα  πλάτη  του  πίδακα  οι  υψηλές  ταχύτητες  που  
παρατηρούνται  βρίσκονται  στο  παραπάνω  διάστηµα. Ειδικότερα  στους  
πίδακες  παρατηρούνται  terminal  centroid  velocities  150 – 350  Κm/s 
(Dougados C.,2008). Οι  ταχύτητες  που  βρίσκουµε  όσο  πλησιάζουµε  προς  
τις  κεντρικές  περιοχές  του  πίδακα περιλαµβάνονται  στο  παραπάνω  
διάστηµα  ταχυτήτων. 
    Στον  RW  Aur  παρατηρούµε  ότι  απουσιάζει  η  LVC. Η  ύπαρξη  µόνο 
συνιστώσας  HVC  στον   RW  Aur  προβλέπεται  από  το  µοντέλο  X – wind 
(Cabrit, S., 2009).  Επίσης  ο  X – wind  πολύ  δύσκολα  δίνει  IVC  λόγω  του  
µεγάλου  ανοίγµατος  της  γωνίας  µε  την  οποία  ξεκινάει  από  τη  βάση  του  
πίδακα . Λόγω  των  παραπάνω  δεδοµένων  προσοµοίωσης – παρατήρησης  
και  γνωρίζοντας  από  τη  θεωρία  ότι  ένας  αστρικός  άνεµος  και  ένας  X – 
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wind  από  το  δίσκο  µπορούν  να  συνυπάρξουν (Ferreira  et  al., 2008)  
µπορούµε  να  θεωρήσουµε  ότι  ο  περιγράφεται  από  ένα  τέτοιο  µοντέλο  
αστρικού  ανέµου  και  X - δίσκο – ανέµου  µε  λ = 3 – 6. 
Στο  µοντέλο  µας  χρησιµοποιούµε  extended  disκ  wind  λύσεις  µε  λ = 11.7  
το  οποίο  µας  δίνει  πολύ  καλά  αποτελέσµατα  όσον  αφορά  τις  ταχύτητες  
Vz . Ειδικά  για  τον  RW  Auriga  παρατηρείται ότι  η  LVC  Επειδή  η  
προσοµοίωση  των  ταχυτήτων   Vr,Vφ  δίνει  πολύ  µικρότερες  τιµές  
ταχυτήτων  σε  σχέση  µε  τις  τιµές  της  Vz   µπορούµε  να  θεωρήσουµε  ότι  
η  Vz  είναι  ανάλογη  της  ολικής  ταχύτητας  της  εκροής   
Vtotal. Έτσι  τα  αποτελέσµατα που  εξάγουµε  για  τη  Vz  αποτελούν  εκτίµηση  
για  τις  τιµές  της  ολικής  ταχύτητας.  
  
6.6 Γενική  σύγκριση  αποτελεσµάτων  προσοµοίωσης – 
παρατηρήσεων  
 
1)Όπως  προκύπτει  από  τις  παρατηρήσεις  οι  πίδακες  HH 229,  HH 220 ,  
HH 158  και  HH 30   επιτυγχάνουν  εστίαση  σε  χωρική  κλίµακα  z ≤ 50 AU 
(zreal ≤75) . Βλέποντας  τις  προσοµοιώσεις  της  θερµοκρασίας  παρατηρούµε  
ότι  στο  µοντέλο  µας  έχει  επιτευχθεί  ήδη  εστίαση  σε  αυτές  τις  κλίµακες. 
2)Στην  προσοµοίωση  του  πίδακα  HH 158  του  αστέρα  DG Tau  είναι  
ξεκάθαρη  η  εµφάνιση  ισχυρού  bow  shock  στο  εξωτερικό  knot  σε  
συµφωνία  µε  τις  παρατηρήσεις  στη  γραµµή  [SII] (Dougados et al.2000). 
3)Στην  απόσταση  z = 50 – 80 AU  παρατηρείται  σταδιακή  εξαφάνιση  του  
υλικού  χαµηλής  ταχύτητας. Παρατηρώντας  τις  προσοµοιώσεις  της  
ταχύτητας  Vz  διαπιστώνουµε  ότι  αυτό  ισχύει  αφού  η  σκούρα  µπλέ  
περιοχή  που  απεικονίζει  το  υλικό  χαµηλότερων  ταχυτήτων  αρχίζει να  
καταλαµβάνει  ολοένα  και  λιγότερο  χώρο  στο  κουτί  προσοµοίωσης  από  
την απόσταση  z = 80 AU  και  µετά.  
4)Όλοι  οι  πίδακες  που  παρουσιάσαµε  έχουν  πλάτη  30 AU σε  
προβαλλόµενη  απόσταση  ≈ 100 AU (Dougados et al.,2002). Θα  εξετάσουµε  
αν  ισχύει  αυτή  η  παρατήρηση  και για  την  προσοµοίωσή  µας .Για  τον  
πίδακα  του  RW Aur σε  αυτή  την  απόσταση  έχουµε  r = 25 AU , για  τον  
πίδακα  του  CW Tau  έχουµε  r = 20 AU , για  τον  πίδακα  του  DG  Tau  
έχουµε  r ≈ 35 AU  ενώ  για  τον  πίδακα  του  HH 30  έχουµε  r = 30 AU  
συνυπολογίζοντας  το  πλάτος  των  wings  και  r = 10 AU  χωρίς  το  πλάτος  
των  wings  .  
5)Ένα  µειονέκτηµα  του  µοντέλου  που  χρησιµοποιήσαµε  είναι  η  εµφάνιση  
µεγαλύτερων  proper  motions  σε  σχέση  µε  τις  παρατηρούµενες . Για  το  
εξωτερικό  knot  του HH 158  αναφέρεται  proper  motion  194 Κm/s  ενώ  η  
προσοµοίωση  δίνει  391 Κm/s . Τα  knots  του  HH 30  παρουσιάζουν  proper   
motion  200 – 300 Κm/s  ενώ  η  προσοµοίωση  δίνει  438 Κm/s.Όπως  
βλέπουµε  οι  proper  motions   της  προσοµοίωσης  έχουν  σχεδόν  διπλάσιες  
τιµές  από  τις  παρατηρούµενες . Αυτό  ενδεχοµένως  οφείλεται  στο γεγονός  
ότι  έχουµε  υποθέσει  σταθερή  σταθερή  inclination  angle  για  όλα  τα  knots 
,  τη  γωνία  του  άξονα  συµµετρίας  του  πίδακα. Ενδεχοµένως  τα   knots  
κινούνται  µε  λίγο  διαφορετική  inclination  angle  γεγονός  που  επηρεάζει  
την  τιµή  της  φαινόµενης  proper  motion.  
      Η  διαφορά  των  τιµών  των  proper  motions   ενδέχεται  να  οφείλεται  
και  στην  αλληλεπίδραση  των  παρατηρούµενων  knots   µε  την  ύλη  του  
χώρου  που  περιβάλλει  τον  πίδακα. Τα  knots   ενδέχεται  να  εκπέµφθηκαν  
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µε  τις  υψηλές  ταχύτητες  που  δίνει  η  προσοµοίωση. Όµως  κατά  την  
κίνησή  τους  στο  περιβάλλον  αλληλεπιδρούν  µαζί  του  µε  αποτέλεσµα  να  
επιβραδύνονται .Έτσι  όσο  αποµακρύνονται  από  την  πηγή  τόσο  θα  
µειώνεται  η  ταχύτητά  τους.  
6)Όπως  είδαµε  η  ανάµειξη  των  λύσεων   ADO – ASO  σε  συνδυασµό  µε  
εφαρµογή  ηµιτονοειδούς  συνάρτησης  χρονικής  µεταβλητότητας  στη  βάση  
του  αστρικού  ανέµου  δηµιουργούν  τις  δοµές  των  knots  τα  οποία  
θεωρούµε  οτι  είναι  internal  shock  working  surfaces . Μπροστά  από  τα  
knots  ξεκινάνε  bow  shocks  τα  οποία  έχουν  ως  προεκτάσεις  τα  wings . 
Αν  λάβουµε  ως  πλάτος  του  πίδακα  το  πλάτος  των   wings  τότε  έχω  
σηµαντική   απόκλιση   µεταξύ  παρατηρούµενων   και  προσοµοιαζόµενων  
πλατών  µετά  τις  200 AU.H  απόκλιση  αυτή  µπορεί  να  µετριαστεί  αν  
χρησιµοποιούσαµε  ένα  µοντέλο  το  οποίο  περιγράφει  πίδακα  που  
ακτινοβολεί. Ένας  τέτοιος  πίδακας  παρουσιάζει  µικρότερο  πλάτος 
(µικρότερο jet cocoon) από  τον  σχεδόν  ισοθερµικό  πίδακα  που  έχουµε  
προσοµοιάσει. 
 
 
7.Σύνοψη 
 
     Χρησιµοποιώντας  παρατηρήσεις  που  προήλθαν  εφαρµόζοντας  τη  
µέθοδο  Adaptive  Optιcs  επιχειρήσαµε  να  προσοµοιάσουµε   τους  πίδακες  
των  αστέρων  RW  Auriga, CW Tauri, DG Tauri  καθώς  και  τον  πίδακα  HH 
30 µε  τη  χρήση  παρατηρήσεων  του  Hubble  Space  Telescope.Επιλέξαµε 
τους συγκεκριµένους  πίδακες  επειδή  βρίσκονται   σε  πολύ  κοντινή  
απόσταση  από  τη  Γη  και  συνεπώς  είναι  ευκολότερη  η  παρατήρησή  
τους. Επιπλέον  ο  HH 30  παρουσιάζει  την  εξής  ιδιότητα: ο  άξονας  
κίνησης  του  πίδακα, τη  περίοδο  της  παρατήρησής  του, σχηµατίζει  σχεδόν  
µηδενική   γωνία  µε  το  επίπεδο  του  ουρανού. Έτσι  ο   HH 30  δεν  
παρουσιάζει   προβαλλόµενη  κίνηση.  
     Θεωρούµε  ότι  ο  κάθε  πίδακας  αποτελείται  από  δύο  εκροές : την  
αστρική  και  την  προερχόµενη  από  το  δίσκο  προσαύξησης . Η  αστρική  
εκροή  περιγράφεται  από  το  µεσηµβρινά  αυτό – όµοιο  µοντέλο  των Sauty 
et al.2002 (STT02)  ενώ  η  προερχόµενη  ροή  από  το  δίσκο  περιγράφεται  
από  το  ακτινικά  αυτό – όµοιο  µοντέλο  των  Vlahakis et al.2000 
(VTST00).Επιπρόσθετα  εφαρµόζουµε  συνάρτηση  χρονικής  µεταβλητότητας  
στη  βάση  της  αστρικής  εκροής  για  να  επιτύχουµε  το  σχηµατισµό  
συµπυκνωµάτων  τύπου  Herbig – Haro, τα  ονοµαζόµενα  knots.Τέλος  
επιλέγουµε  να  προσοµοιάσουµε  τους  επιλεγµένους  πίδακες  θεωρώντας  
πάρα  πολύ  µικρή  συνεισφορά  του   αστρικού  µαγνητικού  πεδίου  στην  
εκροή. 
     Όπως  είδαµε  η  προσοµοίωση  επιτυγχάνει  να  απεικονίσει   τις  θέσεις  
των  knots  άρα  και  τις  µεταξύ  τους  αποστάσεις. Οι  προσοµοιαζόµενες  
θέσεις  και  αποστάσεις  βρίσκονται  σε  συµφωνία  µε  τις  παρατηρούµενες  ( 
έχοντας  κάνει  τη  διόρθωση  στις  τιµές  τους  λόγω  φαινόµενου  προβολής  
της  κίνησής  τους) .  
     Η χρονική  µεταβλητότητα  (περίοδος  εµφάνισης) των knots που  
προκύπτει  από  την  προσοµοίωση  βρίσκεται  σε  συµφωνία  µε  τη  
παρατηρούµενη  καθώς  εµπίπτει  στο  διάστηµα  1 – 10  έτη  που  προκύπτει  
από  τις  παρατηρήσεις.  Για  τη  προσοµοίωση  της  χρονικής  
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µεταβλητότητας  χρησιµοποιήσαµε  ηµιτονοειδή  συνάρτηση  του  χρόνου  στη  
βάση  του  αστρικού  ανέµου  πολλαπλασιάζοντάς  την  µε  εκθετική  
συνάρτηση  της  απόστασης  r  έτσι  ώστε  η  µεταβλητότητα  να  περιορίζεται  
στη  βάση  της  αστρικής  εκροής  και  να  µην  επεκτείνεται  στην  περιοχή  
απ ‘ όπου  ξεκινάει  η  εκροή  του  δίσκου.   
     Με  βάση  τη παραπάνω  θεώρηση  η  προσοµοίωση  µας  δίνει  πολύ  
καλές  τιµές  της  ταχύτητας  Vz  κατά  µήκος  του  άξονα  συµµετρίας  του  
πίδακα  η  οποία  αντιστοιχεί  στην  προβαλλόµενη  ταχύτητα  στο  επίπεδο  
του  ουρανού  κατά  µήκος  του  πίδακα. Επίσης  προσοµοιάζεται  η  ακτινική  
ταχύτητα  στην  οποία  εµφανίζονται  τοξοειδής  δοµές  οι  οποίες  κινούνται  
γρηγορότερα  ακτινικά  απ ‘ ότι  η  υπόλοιπη  εκροή.   
    Τα  πλάτη  των  πιδάκων  που  προκύπτουν  από  την  προσοµοίωση  
έχουν  τιµές  παραπλήσιες  µε  τις  παρατηρούµενες  µέχρι την  απόσταση  
των  200 AU (εκτός  από  την  περίπτωση  του  πίδακα  του  RW Aur  για την  
οποία  η  απόσταση  αυτή  είναι  100 AU). Από  την  απόσταση  των   200 AU  
και  µετά  η  σύγκλιση  µεταξύ  παρατηρούµενων  τιµών  και  τιµών  
προσοµοίωσης  εξαρτάται  από  την  απόσταση  r  την  οποία  ορίζουµε  ως  
πλάτος  του  πίδακα (έχοντας  λάβει  υπόψιν  το  πλάτος  των  wings  ή  όχι). 
    Τέλος  όσον  αφορά  τις  proper  motions  των  knots των  πιδάκων  HH 158 
(DG Tau)  και  HH 30  η  προσοµοίωση  δίνει  σχεδόν  διπλάσιες  τιµές  σε  
σχέση  µε  τις  παρατηρούµενες .  
     Όπως  είδαµε  η  εφαρµογή  της  ηµιτονοειδούς  χρονικής  µεταβλητότητας  
στη  βάση  του  αστρικού  ανέµου  (για  τον  οποίο  ισχύει  η  πολυτροπική  
σχέση  05.1ρ∝P )  παράγει  αρκετά  καλά  αποτελέσµατα  σε  σχέση  µε  τις  
παρατηρήσεις . Ο  αστρικός  άνεµος  του  µοντέλου  µας  (γ = 1.05)  
θεωρήσαµε  ότι  είναι  µια  περίπτωση  ενδιάµεση  του  ισοθερµικού  (γ = 1)  
και  του  αδιαβατικού  (γ = 5/3)  ανέµου . Μπορούµε  να  επιτύχουµε  
µεγαλύτερη  συµφωνία  αποτελεσµάτων  προσοµοίωσης – παρατηρήσεων , 
κυρίως  όσον  αφορά  το  πλάτος  του  πίδακα , συµπεριλαµβάνοντας  
radiative  cooling  στην  προσοµοίωση  καθώς  κάθε  πραγµατικός  πίδακας  
ακτινοβολεί . Η  χρήση  ακτινοβολίας  στην  προσοµοίωση  απεικονίζει  τους  
πίδακες  µε  µικρότερο  περίβληµα  (jet cocoon)  και  κατά  συνέπεια  µε  
µικρότερο  πλάτος (Vaidya et al.2010).  
     Η  χρονική   µεταβλητότητα  της  εκροής  ενδέχεται  να  σχετίζεται  µε  
εκρηκτικά  γεγονότα  (eruptive  events)  στη  διαδικασία  προσρόφησης  ύλης  
γύρω  από  τον  πρωτοαστέρα . Οι  πηγές  ορισµένων  YSOs  και  HH    
πιδάκων  ( πχ HH 57 )  έχουν  δηµιουργήσει  εκρηκτικά  γεγονότα  όπως  τα  
παραπάνω  τα  οποία  ονοµάζονται  FU  Orionis  outbursts . Αυτά  τα  
γεγονότα  είναι  σηµαντικά  καθώς  µπορούν  να  παράγουν  µαζικές  
εκτινάξεις  ύλης , κατά  µήκος  του  αστρικού  πίδακα , κάθε  100 – 1000  yrs .  
     Τέλος  ένα  πολύ  ενδιαφέρον  πεδίο  µελέτης  της  αστροφυσικής  είναι  η  
µελέτη  της  χρονικής  µεταβλητότητας  στους  πίδακες  που  προέρχονται  
από  διπλά  συστήµατα  αστέρων   και  από  ενεργούς  γαλαξιακούς  πυρήνες 
( Active  Galactic  Nuclei – AGNs ) , καθώς  και  η  σύγκρισή  τους  µε  τους  
πίδακες  των  YSOs , επειδή  και  αυτά  τα  είδη  πιδάκων  παρουσιάζουν  
εκποµπή  µε  τη  µορφή   knots .   
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Παράρτηµα 
 
     Παραθέτουµε  τις  βασικές  συναρτήσεις  των  αναλυτικών  µοντέλων  στα  
οποία  βασίστηκε  η  προσοµοίωση   µε  το  πρόγραµµα  PLUTO. 
         Α) Για  την  ακτινικά  αυτό – όµοια  λύση  ADO  οι  φυσικές  µεταβλητές  
δίνονται  από  τους  παρακάτω  τύπους  έχοντας  λάβει  υπόψιν  τις  
συναρτήσεις )(),(),( θψθθ DDD MG  (για  τον ορισµό  αυτών  των  συναρτήσεων  
βλέπε  VT98):  
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Β) Για  τη  µεσηµβρινά  αυτό – όµοια  λύση  ASO  οι  φυσικές  µεταβλητές  
περιγράφονται µε τη βοήθεια των συναρτήσεων               
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ΕΥΧΑΡΙΣΤΙΕΣ 
 
Η  παρούσα  εργασία  πραγµατοποιήθηκε  από  µελέτη  αξιόλογων  εργασιών  
που  αναφέρονται  στους  πίδακες  νεογέννητων  άστρων  και   από  
προσωπική  εργασία   µε  χρήση  του  κώδικα  PLUTO .  
 
Θα  ήθελα  να  ευχαριστήσω : 
  
- τον  επιβλέποντα  καθηγητή  της  εργασίας  µου  κ. Τσίγκανο  Κ.  για  την  
ευκαιρία  που  µου  έδωσε  να  ασχοληθώ  µε  το συγκεκριµένο  αντικείµενο  
και  για  το  αξιόλογο  υλικό  που  µου  υπέδειξε  για να  πραγµατοποιηθεί  το  
θεωρητικό  µέρος  της  εργασίας  
  
- τον  µεταδιδακτορικό  ερευνητή  Ματσάκο  Τίτο  για  τη  βοήθεια  που  
παρείχε  τόσο  στην  εκµάθηση  του  κώδικά  PLUTO  όσο  και  για  τις  
παρατηρήσεις  και  διορθώσεις  που  υπέδειξε  ώστε  να  είναι  σωστή  η  
προσοµοίωση . 
 



 
88 

 

-  τη  µεταπτυχιακή  φοιτήτρια  Πάντζου  Ιωάννα  για  τη  συµβολή  της  σε  
επίλυση  πρακτικών  προβληµάτων  που  προέκυψαν  κατά  τη  συγγραφή  
της  εργασίας .   
         
 
Το  αντικείµενο  τον  πιδάκων  από  νεογέννητα  άστρα  προσφέρει  πάρα  
πολλές  επιλογές  για  έρευνα  µε  τις  οποίες  θα ήθελα  να  ασχοληθώ   στο  
µέλλον  ίσως  στα  πλαίσια  ενός  διδακτορικού  προγράµµατος .  
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