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SIMGE ve KISALTMALAR

A(z): Boyutsuz manyetik alanin ¢capsal koordinat z’ye bagimlilig1
;IK : Vektor potansiyel

b: Boyutsuz manyetik alan

B : Manyetik Alan (Tesla biriminde)

B, : Manyetik alanin boylamsal bileseni

EK : Manyetik alanin kutupsal bileseni

c: Parcaciklar arasi ¢arpisma parametresi

¢s: Ses hizi

d: Karakteristik uzunluk

d*u : Ug boyutlu hiz integral elemant ( du,du,du,)

e: Vlasov-Boltzmann denklemindeki parcaciklarin birim yiikii
E : Elektriksel alan
/f: Dagilim fonksiyonu

g : Cekimsel ivme

GONG:Global Oscillation Network Grup (Global Titresimler Ag1 Grubu)

H ,: Basing dlgek uzunlugu

J . - Akim yogunlugu (Amper/m2 biriminde)
KBA: Konvektif bolgenin alt kismu

LOWL: Low-L (Diisiik L)

m : Parcgaciklarin kiitlesi
Ma: Mach Sayist

M,: Alfvén Mach Sayist
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SİMGE ve KISALTMALAR


A(z): Boyutsuz manyetik alanın çapsal koordinat z’ye bağımlılığı 
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: Parçacıkların  kütlesi


Ma: Mach Sayısı

Ma: Alfvén Mach Sayısı


MDI: Michelson Doppler Imager (Michelson Doppler Görüntüleyicisi)

n: Manyetik alanın şekil parametresi


ns : Parçacıkların birim hacimdeki sayısal yoğunluğu


p: Skaler basınç


p’: Boyutsuz skaler basınç
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RLS: Regularised Least Squares (Düzenlenmiş En Küçük Kareler)
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SOLA: Substractive Optimally Localized Averages (Eksiltmeli Optimal Yerelleşmiş Ortalamalar)


T: Sıcaklık (Kelvin biriminde)

Tp: Fotosferin sıcaklığı
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MDI: Michelson Doppler Imager (Michelson Doppler Gortintiileyicisi)
n: Manyetik alanin sekil parametresi

ny : Parcaciklarin birim hacimdeki sayisal yogunlugu

p: Skaler basing

p’: Boyutsuz skaler basing

p : Cizgisel Momentum

P : Basing tensorti

raksa: Alt KBA sinir1

rigr: Istnimsal bolgenin tabant

kst : Konvektif bélgenin tabani

rra: Tasiklin katmaninin orta noktasi

rokea: Ust KBA siniri

RLS: Regularised Least Squares (Diizenlenmis En Kiiciik Kareler)
R, Glines yarigap1

R;: Ince kabuk yaklasiminda tabanin yarigap1

s : Parcacik tiirii

SGM: Standart Giines Modeli

SOHO: Solar and Heliospheric Observatory (Giines ve Glines-Kiire Gézlemevi
Uydusu)

SOLA: Substractive Optimally Localized Averages (Eksiltmeli Optimal Yerellesmis
Ortalamalar)

T: Sicaklik (Kelvin biriminde)
T,: Fotosferin sicakligi

u : Vlasov-Boltzmann denklemindeki pargacik hizi

u : Vlasov-Boltzmann denklemindeki parcaciklarin ortalama hizi

viil



U : Enerji yogunlugu (Joule/m® biriminde)

U -+ Enerji akisi (Joule/m”.s biriminde)

v: Akiskan hiz1 (m/s biriminde)

v': Boyutsuz akigskan hizi

W: Hizin boyutsuzlagtirmasinda kullanilan yeni hiz

z: Ince kabuk yaklasiminda boyutsuz yiikseklik

a =—1/T :1sisal genlesme katsayisi (1/Kelvin biriminde)
v: Oz 1s1lar orani.

o: Yogunlugun sekil parametresi

V: Sicaklik gradyani

V ., :Adiyabatik sicaklik gradyan:

V : Gradyan operatdrii

¢ : Kiiresellik parametresi

n, - Manyetik s1zma katsayisi

®: Manyetik aki (Tesla.m? biriminde)

k: Sinir kosullarinda birisi

M, : Manyetik gegirgenlik

p : Kiitlesel yogunluk (kg/m’ biriminde)
P, p nun KBA’nin tabanindaki degeri
p; - Elektriksel yiik yogunlugu

o' Boyutsuz p

o : Elektriksel iletkenlik (Siemens/m biriminde)

v: Kinetik viskozite

% : Ince kabuk yaklasiminda kalinlik parametresi

X



SOZLUK

agisal: angular

adiyabatik alti: sub-adiabatic
akiskan icinde tasinma: advection
bi¢im bozulmasi: deformation
basamak artim arahg: stepsize
basing 6lgek uzunlugu: pressure scale height
birbirine bagh: coupled

boylamsal: toroidal

biiziilme: contraction

calkanti: turbulence

calkantil karisma olayi: turbulent mixing
capsal: radial

cekimsel: gravitational
cizgisellikten uzak: non linear

disa dogru atilim: overshoot
diverjans: divergence

dogrusal olmayan: non linear
dolanim: circulations

durgun durum: steady-state
egrilik: curvature

enlemsel: latitudinal

esneksizlik: anelastic

gokada: galaxy

goreli: relativistic

Giines sismolojisi: Helioseismology
1isisal: thermal

istmumsal: radiative



SÖZLÜK


açısal: angular

adiyabatik altı: sub-adiabatic


akışkan içinde taşınma: advection


biçim bozulması: deformation

basamak artım aralığı: stepsize


basınç ölçek uzunluğu: pressure scale height


birbirine bağlı: coupled


boylamsal: toroidal


büzülme: contraction


çalkantı: turbulence 


çalkantılı karışma olayı: turbulent mixing


çapsal: radial


çekimsel: gravitational


çizgisellikten uzak: non linear


dışa doğru atılım: overshoot


diverjans: divergence


doğrusal olmayan: non linear


dolanım: circulations


durgun durum: steady-state


eğrilik: curvature

enlemsel: latitudinal


esneksizlik: anelastic


gökada: galaxy


göreli: relativistic


Güneş sismolojisi: Helioseismology


ısısal: thermal


ışınımsal: radiative


kaldırma etkisi: buoyancy effect

kararlılaştırıcı: stabilising


karışım uzunluğu: mixing length


kesme: shear

konveksiyon: convection

konvektif: convective


kutupsal: poloidal


manyetik sızma katsayısı: magnetic diffusivity


manyetik kesme kuvveti: magneto-shear 

meridyensel: meridional


öykünüm: simulation


parlama: flare


saydamsızlık: Opacity


sesten yavaş: sub sonic


sesten hızlı: super sonic


sıkışabilirlik: compressibility


sıkıştırılabilirlik: compressivity


sızma terimi: diffusive coefficient


silindirik yüzeyler üzerinde sabit: constant on cylinders


simulation: öykünüm, simülasyon

Taşiklin arayüzü, Taşiklin: tachocline interface, tachocline


tekbiçimli: uniform 


tek kutupsuz: no monopole


ters modelleme: inverse modeling

tersine dönen dinamo: reversing dynamo


tersinim: inversion


yarı-yüksüzlük: quasi-neutrality

yok etme: annihilation
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kaldirma etkisi: buoyancy effect
kararhlastirici: stabilising

karisim uzunlugu: mixing length

kesme: shear

konveksiyon: convection

konvektif: convective

kutupsal: poloidal

manyetik sizma katsayisi: magnetic diffusivity
manyetik kesme kuvveti: magneto-shear
meridyensel: meridional

oykiiniim: simulation

parlama: flare

saydamsizhik: Opacity

sesten yavas: sub sonic

sesten hizli: super sonic

sikisabilirlik: compressibility
sikistirilabilirlik: compressivity

sizma terimi: diffusive coefficient

silindirik yiizeyler iizerinde sabit: constant on cylinders
simulation: 0ykiinim, similasyon

Tasiklin arayiizii, Tasiklin: tachocline interface, tachocline
tekbi¢cimli: uniform

tek kutupsuz: no monopole

ters modelleme: inverse modeling

tersine donen dinamo: reversing dynamo
tersinim: inversion

yari-yiiksiizliik: quasi-neutrality

yok etme: annihilation

Xi



GUNES KABUGUNDAKI KONVEKTIF OLAYLARIN
MANYETOHIDRODINAMIK (MHD) YAKLASIMLA MODELLENMESI

OZET

Bu tez caligmasinda Giines’in konvektif bolgesinin alt kism1 (KBA) ince
bir kabuk (0,703R - 0,723R ) gibi ele alinmig ve maksimum degeri 10 T olan
boylamsal yonlii bir manyetik alanin etkileri arastirilmistir. Bu amacla bu bolge
ile ilgili daha Once yapilmis calismalar gozden gecirilerek manyetik alanin
olugmasinda rol oynayan dinamo mekanizmas1 hakkinda bilgiler verilmistir. Daha
sonra manyetohidrodinamik (MHD) yaklasimi tanimlanarak MHD denklemleri
araciligiyla ilgilendigimiz KBA bolgesine uygulanmistir. Bu denklemlerin kiiresel
koordinatlardaki sayisal ¢oziimleri baz1 fiziksel parametreler i¢in elde edilmis ve
sonuglar sekil ve tablolar halinde sunulmustur. Bu tip bir manyetik alanin etkisiyle
ortaya ¢ikan en 6nemli sonug, yogunlugun kiiresel simetrisinin bozulmasi ve aciya
baglh degisimlerde sikistirilabilirligin degismesidir. Ayrica MHD plazmasinin
kutuplarda sikistirllamaz akigkan, ekvatorda ise sikistirilabilir bir akiskan gibi
davrandigi gorilmiistiir. Literatiirde verilen caligmalarla uyumlu manyetik aki
degerleri elde edilmistir (~10'°-10'"Wb). Bu calismadan cikan diger bir 6nemli
sonug ise manyetik alan etkisi altinda yogunlugun capsal olarak Standart Giines
Modellerine kiyasla ¢ok fazla degismemesidir. Esneksizlik ve Boussinesq
yaklagimlar1 i¢in de uygulanabilme limitleri elde edilmis ve sayisal integrallerin

alinmasini kolaylastiracak parametrik ¢6ziim yontemleri gelistirilmistir.

Anahtar sézciikler : Giines Kabugu, Konvektif Bélgenin Alt Kismi, Ince Kabuk,
Glines Plazmasi, Manyetohidrodinamik, Manyetik Alan Etkileri, Temel Fiziksel

Parametreler, Sikistirilabilirlik, Kiiresellik.

Hazirlanan bu Doktora tezi Canakkale Onsekiz Mart Universitesi Bilimsel
Arastirma Projeleri Komisyonu tarafindan 2005/113 no'lu proje ile kismen

desteklenmistir.
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GÜNEŞ KABUĞUNDAKİ KONVEKTİF OLAYLARIN MANYETOHİDRODİNAMİK (MHD) YAKLAŞIMLA MODELLENMESİ 

ÖZET



Bu tez çalışmasında Güneş’in konvektif bölgesinin alt kısmı (KBA) ince bir kabuk (0,703R( - 0,723R() gibi ele alınmış ve maksimum değeri 10 T olan boylamsal yönlü bir manyetik alanın etkileri araştırılmıştır. Bu amaçla bu bölge ile ilgili daha önce yapılmış çalışmalar gözden geçirilerek manyetik alanın oluşmasında rol oynayan dinamo mekanizması hakkında bilgiler verilmiştir. Daha sonra manyetohidrodinamik (MHD) yaklaşımı tanımlanarak MHD denklemleri aracılığıyla ilgilendiğimiz KBA bölgesine uygulanmıştır. Bu denklemlerin küresel koordinatlardaki sayısal çözümleri bazı fiziksel parametreler için elde edilmiş ve sonuçlar şekil ve tablolar halinde sunulmuştur. Bu tip bir manyetik alanın etkisiyle ortaya çıkan en önemli sonuç, yoğunluğun küresel simetrisinin bozulması ve açıya bağlı değişimlerde sıkıştırılabilirliğin değişmesidir. Ayrıca MHD plazmasının kutuplarda sıkıştırılamaz akışkan, ekvatorda ise sıkıştırılabilir bir akışkan gibi davrandığı görülmüştür. Literatürde verilen çalışmalarla uyumlu manyetik akı değerleri elde edilmiştir (~1016-1017Wb). Bu çalışmadan çıkan diğer bir önemli sonuç ise manyetik alan etkisi altında yoğunluğun çapsal olarak Standart Güneş Modellerine kıyasla çok fazla değişmemesidir. Esneksizlik ve Boussinesq yaklaşımları için de uygulanabilme limitleri elde edilmiş ve sayısal integrallerin alınmasını kolaylaştıracak parametrik çözüm yöntemleri geliştirilmiştir.  


Anahtar sözcükler : Güneş Kabuğu, Konvektif Bölgenin Alt Kısmı, İnce Kabuk, Güneş Plazması, Manyetohidrodinamik,  Manyetik Alan Etkileri, Temel Fiziksel Parametreler, Sıkıştırılabilirlik, Küresellik.

Hazırlanan bu Doktora tezi Çanakkale Onsekiz Mart Üniversitesi Bilimsel Araştırma Projeleri Komisyonu tarafından 2005/113 no'lu proje ile kısmen desteklenmiştir.


MAGNETOHYDRODYNAMIC (MHD) MODELLING OF CONVECTIVE EVENTS IN THE SOLAR ENVELOPE

ABSTRACT


In this thesis we have investigated effects of a toroidal type magnetic field of maximum magnitude 10 T in the lower convective region (LCR) of the Sun for a thin shell (0,703R( - 0,723R(). Some early studies concerning this region are explained with respect to the dynamo mechanism, which is thought to be responsible of generating the magnetic field. Afterwards equations of magnetohdyrodynamics (MHD) relevant to this layer were solved numerically. Distributions of some physical parameters are obtained from the integration of the MHD equations in spherical coordinates and results are presented either in diagrams or in tables. It is shown that the most important feature of this type of magnetic field is to break the spherical symmetric distribution of density and change the fluid compressivity with respect to latitude. It was further shown that the MHD plasma acts as incompressive at the poles, in contrary to the perfect fluid behaviour at the equator.  This type of magnetic field yields comparable magnetic flux with other research works and does not modify much the radial variations of density of the reference Standard Solar Model (SSM) model. We have also estimated the limits and applicability of the anelastic and Boussinesq approximations for the LCR layer. In our opinion, our results can be used, especially in simplifying the numerical integration of the MHD equations related to the lower convection zone in the Sun. 


Keywords : Solar Envelope, Lower Convective Region, Thin Shell, Solar Plasma, Magnetohydrodynamics, Magnetic Field Effects, Fundamental Physical Parameters, Compressivity, Sphericity.

The present Ph.D. thesis was partially supported by Çanakkale Onsekiz Mart University Scientific Research Projects Commission under the project no of 2005/113.
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MAGNETOHYDRODYNAMIC (MHD) MODELLING OF CONVECTIVE
EVENTS IN THE SOLAR ENVELOPE

ABSTRACT

In this thesis we have investigated effects of a toroidal type magnetic field
of maximum magnitude 10 T in the lower convective region (LCR) of the Sun for
a thin shell (0,703R_ - 0,723R ). Some early studies concerning this region are
explained with respect to the dynamo mechanism, which is thought to be
responsible of generating the magnetic field. Afterwards equations of
magnetohdyrodynamics (MHD) relevant to this layer were solved numerically.
Distributions of some physical parameters are obtained from the integration of the
MHD equations in spherical coordinates and results are presented either in
diagrams or in tables. It is shown that the most important feature of this type of
magnetic field is to break the spherical symmetric distribution of density and
change the fluid compressivity with respect to latitude. It was further shown that
the MHD plasma acts as incompressive at the poles, in contrary to the perfect
fluid behaviour at the equator. This type of magnetic field yields comparable
magnetic flux with other research works and does not modify much the radial
variations of density of the reference Standard Solar Model (SSM) model. We
have also estimated the limits and applicability of the anelastic and Boussinesq
approximations for the LCR layer. In our opinion, our results can be used,
especially in simplifying the numerical integration of the MHD equations related

to the lower convection zone in the Sun.

Keywords : Solar Envelope, Lower Convective Region, Thin Shell, Solar Plasma,
Magnetohydrodynamics, Magnetic Field Effects, Fundamental Physical

Parameters, Compressivity, Sphericity.
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BOLUM 1
GIRIS

Odak noktasini olusturdugu sistemin en biiyiik kiitleli liyesi ve Yer’e en yakin
tek yildiz1 olan Giines, lizerinde en ¢ok c¢alisilan gok cismidir. Bu nedenle temel
ozelliklerinden kiitle, yarigap, sicaklik ve parlaklik nicelikleri yaninda yildizin i¢
yapist ile ilgili parametreler tlizerinde de ayrintili olarak caligilmistir. Bu ¢aligsmalar
sonucunda Giines, kiitlesinin biiylik kismi c¢ekirdekte yogunlagmis hidrojen ve
helyum gazlarindan olusan sicak bir plazmaya benzetilebilir. Hidrojen ve helyum
gazlarinin  fiizyon reaksiyonlar1 sonucunda diger elementleri olusturdugu
bilinmektedir (Ezer ve Cameron, 1971). Giinesin i¢ yapisi ile ilgili bu tip sonuglar
yildiz evrim modellerinden elde edilmis ve giiniimiizde Standart Giines Modelleri
(SGM) olarak bilinmektedirler. Giines’te yogunluk, basing sicaklik, ses hizi gibi
fiziksel ¢okluklarin yarigcapla nasil degistigini temsil eden SGM’ler modern Giines

astrofiziginin son yarim asir igerisinde tamamlanmis bir ka¢ konusundan birisidir.

Hayashi, 1961 yili calismasinda Giines’in erken biiziilme evrelerinin tamamen
konvektif oldugunu ve bu donemde ¢ok yiiksek parlaklik degerlerine ulasilmasi
gerektigini ortaya koymustur. Ezer ve Cameron (1962a) ise “Los Alamos
Saydamsizlik (Opacity)” saydamsizlik tablolarin1 ve gelistirdikleri bilgisayar
programini kullanarak yaptiklari calismada ¢ekimsel biiziilme siirecinde Giines’in
tamamen konvektif olmas1 yaninda fotosferindeki yogunluk ve sicakligin da daha
yiiksek olacagini belirtmislerdir. Buradan hareket ederek Giines’in ¢ekimsel evresine
karsilik gelen bu safhada ¢ok yliksek parlakliklara ulasacagi sonucuna varmislardir.
Ayrica Ezer ve Cameron (1962a), biiziilme stirecinde /R =3 degeri i¢in Giines’in
cekirdeginde konveksiyonun tamamlandigini ortaya koymuslardir. Biiziilme
siirecinde 7/R =1.7  degerine ulagildii zaman parlaklik minimum olmaktadir. Bu
sonu¢ Hayashi’nin (1961) buldugu ana kol oncesi tamamen konvektif olan yildiz
sonuclar1 ile uyumludur. Ezer ve Cameron’un (1962b) diger bir evrim c¢alismasinda
konvektif biiziilme safhasinin 3x10° yil siirdiigii ve 2x10° y1l sonra ise Giines’in ana-

kola ulastigi hesaplanmistir. Sonralari, Torres-Peimbert ve dig. (1969) Berkeley



BÖLÜM 1


GİRİŞ

Odak noktasını oluşturduğu sistemin en büyük kütleli üyesi ve Yer’e en yakın tek yıldızı olan Güneş, üzerinde en çok çalışılan gök cismidir. Bu nedenle temel özelliklerinden kütle, yarıçap, sıcaklık ve parlaklık nicelikleri yanında yıldızın iç yapısı ile ilgili parametreler üzerinde de ayrıntılı olarak çalışılmıştır. Bu çalışmalar sonucunda Güneş, kütlesinin büyük kısmı çekirdekte yoğunlaşmış hidrojen ve helyum gazlarından oluşan sıcak bir plazmaya benzetilebilir. Hidrojen ve helyum gazlarının füzyon reaksiyonları sonucunda diğer elementleri oluşturduğu bilinmektedir (Ezer ve Cameron, 1971). Güneşin iç yapısı ile ilgili bu tip sonuçlar yıldız evrim modellerinden elde edilmiş ve günümüzde Standart Güneş Modelleri (SGM) olarak bilinmektedirler. Güneş’te yoğunluk, basınç sıcaklık, ses hızı gibi fiziksel çoklukların yarıçapla nasıl değiştiğini temsil eden SGM’ler modern Güneş astrofiziğinin son yarım asır içerisinde tamamlanmış bir kaç konusundan birisidir.

Hayashi, 1961 yılı çalışmasında Güneş’in erken büzülme evrelerinin tamamen konvektif olduğunu ve bu dönemde çok yüksek parlaklık değerlerine ulaşılması gerektiğini ortaya koymuştur. Ezer ve Cameron (1962a) ise “Los Alamos Saydamsızlık (Opacity)” saydamsızlık tablolarını ve geliştirdikleri bilgisayar programını kullanarak yaptıkları çalışmada çekimsel büzülme sürecinde Güneş’in tamamen konvektif olması yanında fotosferindeki yoğunluk ve sıcaklığın da daha yüksek olacağını belirtmişlerdir. Buradan hareket ederek Güneş’in çekimsel evresine karşılık gelen bu safhada çok yüksek parlaklıklara ulaşacağı sonucuna varmışlardır. Ayrıca Ezer ve Cameron (1962a), büzülme sürecinde r/R(≈3  değeri için Güneş’in çekirdeğinde konveksiyonun tamamlandığını ortaya koymuşlardır. Büzülme sürecinde r/R(=1.7   değerine ulaşıldığı zaman parlaklık minimum olmaktadır. Bu sonuç Hayashi’nin (1961) bulduğu ana kol öncesi tamamen konvektif olan yıldız sonuçları ile uyumludur. Ezer ve Cameron’un (1962b) diğer bir evrim çalışmasında konvektif büzülme safhasının  3x105 yıl sürdüğü ve 2x106 yıl sonra ise Güneş’in ana-kola ulaştığı hesaplanmıştır. Sonraları, Torres-Peimbert ve diğ. (1969) Berkeley yıldız-evrim kodunu kullanarak kimyasal element bollukları ile konvektif bölge karışım uzunluğunun yüzey parlaklığı ve çekirdeğin sıcaklığını nasıl değiştirdiğine bakmışlardır. Bu parametrelere dayanarak geliştirdikleri zamana bağlı hidrodinamik evrim modelinde zamanı konvektif büzülmesini tamamlamasından hemen sonra başlatmışlar, Güneş’in yaşı için de (4,50-5,00)x109 yıl arasında değişen değerler almışlardır.  Hidrojen (X), helyum (Y) ve ağır metal (Z) bollukları için sırasıyla 0,775-0,210-0,015 ve 0,730-0,245-0,025 değerleri arasında üç farklı kombinezon kullanmışlardır. Konvektif karışım uzunluğunun (mixing length) basınç ölçek uzunluğuna (pressure scale height) oranını, yani α=l/Hp, değerini 2 olarak  almışlardır. Her üç durumda da (4,50-5,00)x109 yıl arasındaki yaşlar için Güneş’in bilinen parlaklığı olan 3,90x1026  Watt değerini elde etmişlerdir. Çekirdeğin sıcaklık değerini ise 1,54x107 oK olarak bulmuşladır. Konvektif bölgenin yüzeye yakın kısmı, yani fotosferin alt kısmına ait model simülasyonlarında Tp=7000 oK için basınç ölçek uzunluğunu (Hp) 150 km, Tp=15000 oK için ise 500 km civarında bulmuşlardır. Bu tip doğrudan model sonuçları değişik Güneş parametreleri ile karşılaştırıldığı zaman uyumlu değerler vermektedir. 


Doğrusal modellemenin yanı sıra, Leighton ve diğ. (1962) altmışlı yıllarda gözlemledikleri, periyodu yaklaşık beş dakika olan çapsal zonklamalarla başlattıkları ters modelleme (inverse modeling) çalışmasında Güneş’in dış kabuk yapısı hakkında önemli bilgiler vermektedir. 1980’li yıllarından başlayarak, Güneş’in evrim modellerinden parlaklık ve yüzey sıcaklığı gibi gözlemsel veriler doğrudan elde edilmektedir. Bunları sınama olanağı veren ters modelleme de giderek hız kazanmıştır (Gough, 1983; Karafistan ve Denis, 1984). Güneş’in dış kabuk kısmına ait bu bilgileri taşıyan akustik özellikli p-kipi frekansları, 10-5 gibi hassas bir hata payıyla bilinebilen parametrelerdir (Libbrecht ve diğ., 1990) ve Güneş kabuğunun dış kısmına ait bilgiler içermektedirler. Dolayısıyla Yer fiziğinde olduğu gibi, bu tip gözlemleri kullanarak Güneş’in iç kısmının tomografisini çekmek olarak da tanımlanabilen, ters modelleme, yani “Güneş sismolojisi” adında yeni bir çalışma alanı ortaya çıkmıştır. Klasik yöntemlerle yapılan  gözlemlerde sadece yıldızın yüzeyi hakkında doğrudan bilgi edinilebilirken Güneş sismolojisi sayesinde yıldızın derinlikleri hakkında dolaylı bilgi edinilebilmiştir. Örneğin son yıllarda, Güneş fotosferi gözlemlerinden Güneş zonklama frekanslarının neredeyse kesintisiz olarak elde edildiği iki önemli proje yürütülmüştür. Bunların ilki; GONG (Global Oscillation Network Grup), altı adet birbiriyle özdeş, dünya üzerinde eşit aralıkta enlemlere dağılmış Doppler görüntüleme ekipmanından oluşmaktadır (Leibacher, 1999). Altı gözlem yerinden birbiri ardına sırasıyla elde edilmiş sürekli veriler, helyosismik tersinim (inversion) için veri kümesini oluşturmaktadırlar. İkincisi ise; bir uyduya yerleştirilen MDI (Michelson Doppler Imager)  görüntüleme sistemiyle, Güneş diskinin yüzey hızlarını kesintisiz olarak kaydeden  SOHO (Solar and Heliospheric Observatory)’dur. SOHO’nun (Domingo, 2002) GONG’a göre avantajı, atmosfer ve hava ile ilgili olumsuzluklardan etkilenmemesidir. Diğer taraftan GONG projesi, ekipman ve gözlem aletleriyle ilgili herhangi bir problemin çözümünde yada aletlerin geliştirilmesinde kolaylıklar sağlamaktadır. Her iki sistemle elde edilmiş, sürekli ve büyük bir zaman aralığını kapsayan, hata payları çok küçük olan zonklamalara ait frekans verileri helyosismik analizler için kullanışlıdır. Christensen-Dalsgaard ve diğ. (1996) önceleri doğrudan modelleme ile elde edilmiş SGM’lerini GONG projesi verilerini kullanarak çözümledikleri ters modellerle kalibre etmişlerdir. Sonuç olarak Güneş’in parlaklık ve yüzey sıcaklığını sırasıyla 3,85x1026 Watt ve 5780 K olarak bulmuşlardır. 


Diğer yandan ters modelleme sonuçları Güneş çapının r/R(=0.700 değeri için ses hızında bir anomali olduğu vermektedir (Dziembowski,1998). Anormal değişimin olduğu bu nokta konveksiyon bölgesinin tabanı olarak kabul edilmektedir. Konveksiyon bölgesinin tabanının, güneş sismolojisinin yeni gelişmeye başladığı ilk yıllarda r/R(=0.730 olduğu tahmin edilirken (Karafistan ve Denis, 1984) ölçüm ve gözlemlerde hassasiyet arttıkça, ters modeller bu noktayı Güneş yarıçapının r/R(=0.713 noktasına kaydırmıştır (Macgregor ve Charbonneau, 1999). Bu noktanın kesinliği ile ilgilenen bazı araştırmacılar (Dikpati ve Gilman, 2001) bu bölgeyi konvektif bölgeye “overshooting” dediğimiz kütlenin yukarı atılımlarının gerçekleştiği bir geçiş bölgesi olarak tanımlamışlardır.  

Ters modeller sayesinde Güneş’in iç yapısı ile ilgili bazı parametrelerin yanı sıra dönme hızı ve Güneş lekelerindeki manyetik faaliyeti besleyen, yüzey-altı bölgelerde oluşmuş manyetik akılarla ilgili bilgiler de elde edilebilmektedir (Thompson, 2004). Bunun yanında doğrudan ve ters modellemeyle elde edilen sonuçlar arasında bazı farklılıklar görülmektedir. Bunların temel nedeni, duyarlı olarak bilinemeyen fiziksel parametreler yanında (örneğin; He çokluğu, nötrino problemi, konvektif bölge kalınlığı vb) doğrudan modellemelerde manyetik alan ve çalkantının (turbulence) da dikkate alınmamasıdır. Manyetik alan ve çalkantı gibi doğrusal olmayan etkilerin dikkate alınması durumunda ise ortaya çıkan denklemlerin analitik çözümlerini elde etmek oldukça güçtür. Çalkantının etkisi bir çok bilim adamı tarafından çalışılmış olmakla birlikte (Bi ve Li, 1998; Monteiro ve diğ., 2000; Gabriel, 1996 ve 2000; Bi ve Xu, 2000), manyetik alan sadece son yıllarda geliştirilen Güneş modellerinde geniş kapsamlı olarak dikkate alınmaya başlanmıştır (Thompson, 2004).


Daha günümüzden yarım asır önce Parker (1955), konvektif bölgenin alt kısmındaki bir bölgede hidromanyetik bir dinamo tarafından tetiklenen bir manyetik alanın oluşabileceğini tahmin etmiştir. Dışa doğru atılım bölgesi (overshoot region) olarak da tanımlanan bu bölgenin kalınlığı sismolojik çalışmalara göre bir kaç on bin kilometre mertebesindedir (Schüssler, 1995). Güneş’in konvektif bölgesindeki akı tüplerinin yükselişine ait bazı teorik çalışmalarda ise gözlenebilen enlem bantlarındaki Güneş leke gruplarının oluşması için, Güneş’in konvektif bölgesinin tabanında 10 T civarında boylamsal (toroidal) tipte bir manyetik alanın varolması gerektiği savunulmaktadır (Moreno-Insertis ve diğ., 1992).  Akı tüpleri, bildiğimiz gibi manyetik alan çizgilerinin bir araya gelmesinden kaynaklanan demet şeklindeki yapılaşmalardır. Akı tüplerinin hareketinden sorumlu en önemli kuvvetler sırasıyla, akı tüpünün içindeki ve dışındaki akışkan yoğunluğunun farkından kaynaklanan kaldırma, manyetik eğrilik ve dönme etkisinin dikkate alındığı durumda ortaya çıkan Coriolis kuvvetleridir.

Choudhuri ve Gilman (1987), yükselen akı tüplerine Coriolis kuvvetinin etkisini katarak konvektif bölgenin tabanında dinamo etkisi ile üretilen manyetik kaldırma gücü ile fotosfere kadar yükseleceğini göstermişlerdir. Güneş leke ve etkinliklerini oluşturan manyetik alanın 105 G’dan (10 T) daha küçük olması durumunda akı tüplerinin konvektif bölgedeki hareketleri Coriolis kuvvetinden dolayı yüzeye çıkamayacaklardır. Bu da Güneş’te bazı enlem bantlarında gözlenen manyetik etkinliklerin oluşmasına yetmeyecektir. Adı geçen çalışmanın devamı olarak sayabileceğimiz bir başka teorik çalışmada Moreno-Insertis ve diğerlerinin (1992) belirttiği gibi manyetik alan şiddetinin 10 T’dan çok daha büyük olması durumunda bu alanın etkisiyle doğan Lorentz kuvvetinin manyetik alana dik olacağı gerçeğini kullanarak, manyetik kaldırmanın etkisiyle aktif bölgelerin ekvator bölgesinden kutuplara doğru kayacaktır.  Schüssler ve diğ. (1994) de manyetik akı tüplerinin depolanmasını, karasızlıklarını ve atmosferden dinamik püskürtülmelerini (eruption) incelemişlerdir. Bu inceleme sonucunda yukarı atılım bölgesinde depolanan, kararsızlık sürecindeki büyüme zamanı bir yıldan az olan akı tüplerinin, Choudhuri ve Gilman (1987) çalışmasında olduğu gibi, 10 T mertebesinde bir manyetik alana sahip olması gerektiğini bulmuşlardır. Ayrıca Güneş’teki aktif bölgelerdeki manyetik alanın çizgisellikten uzak bir şekilde (non linear) evrimleştiğini ortaya koymuşlardır. Bu son sonuca dayanarak lekelerin gelecek döngülerindeki tahminler ciddi tartışmalara neden olmuştur (Clark, 2006; Tobias ve diğ., 2006).

Brun ve diğ. (2004), Güneş içindeki büyük ölçekli konveksiyon hareketlerinin yanı sıra Güneş’in manyetik alanını yaratan dinamo mekanizmasının işleyişini ve buna etki eden faktörleri de incelemişlerdir. Bu çalışmalarında kendilerine ait “Anelastik Küresel Harmonik Kodu” adındaki bilgisayar programını bir çok süper bilgisayarın paralel bağlandığı sistemde kullanarak simülasyonlar yapmışlardır. Sonuçlara varabilmek için manyetik alanın, kutupsal (poloidal) bileşen (r,θ) ve boylamsal bileşen (() olmak üzere iki bileşenli olduğunu varsaymışlardır. Çapsal ve enlemsel bileşenlerin vektörel toplanması ile elde edilen kutupsal bileşen, ileride daha ayrıntılı olarak anlatılacak olan, ( ve ( etkileri sonucunda oluşurken, boylamsal bileşenin, yine ilerde açıklanacak olan (-etkisinden kaynaklandığını belirtmişlerdir. Bu iki bileşen aslında birbirine bağlı (coupled) olarak gelişir. Sonuç olarak bu iki bileşenden kutupsal olanı önce yüzeye yakın bölgelerde ortaya çıkarak büyük ölçekli hareketlerin etkisiyle konvektif bölgenin tabanına taşınır. Sonraları bu kutupsal bileşen boylamsal bileşeni doğuracak ve bu sonuncusu manyetik kaldırma gücü etkisiyle manyetik akı tüplerini yukarı doğru taşıyacaktır. Dolayısıyla aktif bölgelerin Güneş lekeleri vb) doğmasına neden olan boylamsal bileşen sayesinde de yüzeye yakın bölgelerde kutupsal bileşen bir dinamo mekanizması ile sürekli bir şekilde beslenecektir. Brun ve diğ. (2004,) boylamsal bileşene ait enerjinin diğerine kıyasla 100 kat mertebesinde daha büyük olduğunu hesaplamışladır. Boylamsal manyetik alanın, konvektif bölgenin tabanında depolanacağı ve daha sonraları 10 T gibi kritik bir değere ulaştıktan sonra  konvektif bölge içerisinde hareket edeceği tahmin edilmektedir. Fotosfere doğru taşınacağı ve Güneş lekelerinin zamana bağlı değişiminde kelebek diyagramı gibi bir çok dinamik olay üzerinde etkili olacağı sonucuna varmışlardır. Kabuktaki konvektif ve çekirdekteki ışınımsal bölgeler arasında kalan yaklaşık kalınlığı Güneş yarıçapının % 5’i olan (Kosovichev, 1996) ve daha sonraları “tachocline” (Taşiklin) olarak isimlendirilmiş olan (Spiegel ve Zahn, 1992) ara geçiş bölgesinin çok önemli bir rol üstlendiğini ortaya koymuşlardır (Şekil 2.1). 

 Bu tez çalışmasının başlıca amacı geçmişte doğrudan modelleme ile geliştirilmiş SGM’lerden farklı olarak zamandan bağımsız ve yarı hidrostatik dengedeki bir Güneş’te, konvektif bölgenin alt tabanındaki dar Taşiklin bölgesinde kullanılabilecek bir manyetohidrodinamik (MHD) Güneş modeli geliştirmektir. MHD denklemlerinin parametrik çözümlerini elde etmek için Güneş’in manyetik etkinliklerine neden olan ve maksimum değeri yukarıda belirtilmiş olan 10 T büyüklüğündeki bir manyetik alan profili alınmıştır. Konvektif bölgenin alt kısmında (KBA) yoğunluk, basınç ve hız gibi fiziksel parametrelerin yanı sıra Güneş plazmasının sıkıştırılabilirliği ve kütle akısı gibi kontrol parametrelerinin değişimleri de ayrıntılı olarak incelenmiştir. Güneş’in KBA bölgesine uygulanabilecek bir model geliştirilmiş ve sonuçlar benzer çalışmalarla karşılaştırılarak ilgili bölümlerde tablo, grafik halinde sunulmuştur. Ayrıca başka araştırmacıların kullandıkları (Brun ve diğ., 2004; Cally, 2003; Lantz ve Fan, 1999 vb) esneksizlik ve Boussinesq yaklaşımlarının uygulanabilme limitleri de araştırılarak, yararlı olabilecek yöntemler önerilmiştir. 
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yildiz-evrim kodunu kullanarak kimyasal element bolluklar1 ile konvektif bolge
karisim uzunlugunun yiizey parlakligi ve ¢ekirdegin sicakligini nasil degistirdigine
bakmislardir. Bu parametrelere dayanarak gelistirdikleri zamana bagli hidrodinamik
evrim modelinde zamani konvektif biizlilmesini tamamlamasindan hemen sonra
baslatmuslar, Giines’in yasi i¢in de (4,50-5,00)x10° yil arasinda degisen degerler
almiglardir. Hidrojen (X), helyum (Y) ve agir metal (Z) bolluklar i¢in sirasiyla
0,775-0,210-0,015 ve 0,730-0,245-0,025 degerleri arasinda ii¢ farkli kombinezon
kullanmiglardir. Konvektif karistm uzunlugunun (mixing length) basing 06lgek
uzunluguna (pressure scale height) oramini, yani oa=//H,, degerini 2 olarak
almislardir. Her ti¢ durumda da (4,50-5,00)){109 yil arasindaki yaglar i¢in Giines’in
bilinen parlaklig1 olan 3,90x10*° Watt degerini elde etmislerdir. Cekirdegin sicaklik
degerini ise 1,54x10” °K olarak bulmusladir. Konvektif bolgenin yiizeye yakim kism,
yani fotosferin alt kismina ait model simiilasyonlarinda T,=7000 °K i¢in basing 6lgek
uzunlugunu (H,) 150 km, T,=15000 °K i¢in ise 500 km civarinda bulmuslardir. Bu
tip dogrudan model sonuglar1 degisik Giines parametreleri ile karsilastirildigi zaman

uyumlu degerler vermektedir.

Dogrusal modellemenin yani sira, Leighton ve dig. (1962) altmigh yillarda
gozlemledikleri, periyodu yaklasik bes dakika olan ¢apsal zonklamalarla baslattiklari
ters modelleme (inverse modeling) calismasinda Giines’in dis kabuk yapis1 hakkinda
Oonemli bilgiler vermektedir. 1980°li yillarindan baglayarak, Giines’in evrim
modellerinden parlaklik ve yiizey sicakligi gibi gozlemsel veriler dogrudan elde
edilmektedir. Bunlar1 smmama olanagi veren ters modelleme de giderek hiz
kazanmistir (Gough, 1983; Karafistan ve Denis, 1984). Giines’in dis kabuk kismina
ait bu bilgileri tasiyan akustik 6zellikli p-kipi frekanslari, 10™ gibi hassas bir hata
payiyla bilinebilen parametrelerdir (Libbrecht ve dig., 1990) ve Giines kabugunun
dis kismina ait bilgiler igermektedirler. Dolayisiyla Yer fiziginde oldugu gibi, bu tip
gbzlemleri kullanarak Giines’in i¢ kisminin tomografisini ¢ekmek olarak da
tanimlanabilen, ters modelleme, yani “Gilines sismolojisi” adinda yeni bir ¢aligma
alan1 ortaya ¢ikmistir. Klasik yontemlerle yapilan gozlemlerde sadece yildizin
ylzeyi hakkinda dogrudan bilgi edinilebilirken Giines sismolojisi sayesinde yildizin

derinlikleri hakkinda dolayl bilgi edinilebilmistir. Ornegin son yillarda, Giines



fotosferi gozlemlerinden Giines zonklama frekanslarinin neredeyse kesintisiz olarak
elde edildigi iki O©nemli proje yiiritiilmiistir. Bunlarin ilki; GONG (Global
Oscillation Network Grup), alti adet birbiriyle 6zdes, diinya iizerinde esit aralikta
enlemlere dagilmigs Doppler goriintiileme ekipmanindan olugmaktadir (Leibacher,
1999). Alt1 gozlem yerinden birbiri ardina sirasiyla elde edilmis stirekli veriler,
helyosismik tersinim (inversion) i¢in veri kiimesini olusturmaktadirlar. Ikincisi ise;
bir uyduya yerlestirilen MDI (Michelson Doppler Imager) goriintiileme sistemiyle,
Gilines diskinin yiizey hizlarin1 kesintisiz olarak kaydeden SOHO (Solar and
Heliospheric Observatory)’dur. SOHO’nun (Domingo, 2002) GONG’a gore avantaji,
atmosfer ve hava ile ilgili olumsuzluklardan etkilenmemesidir. Diger taraftan GONG
projesi, ekipman ve gozlem aletleriyle ilgili herhangi bir problemin ¢ézlimiinde yada
aletlerin gelistirilmesinde kolayliklar saglamaktadir. Her iki sistemle elde edilmis,
strekli ve biiylik bir zaman araligin1 kapsayan, hata paylar ¢ok kiiciik olan
zonklamalara ait frekans verileri helyosismik analizler i¢in kullanighidir. Christensen-
Dalsgaard ve dig. (1996) onceleri dogrudan modelleme ile elde edilmis SGM’lerini
GONG projesi verilerini kullanarak c¢oziimledikleri ters modellerle kalibre
etmislerdir. Sonug olarak Giines’in parlaklik ve yiizey sicakligini sirasiyla 3,85x10%°

Watt ve 5780 K olarak bulmuslardir.

Diger yandan ters modelleme sonuglari Giines ¢apimnin /R =0.700 degeri i¢in
ses hizinda bir anomali oldugu vermektedir (Dziembowski,1998). Anormal
degisimin oldugu bu nokta konveksiyon bdlgesinin tabani olarak kabul edilmektedir.
Konveksiyon bdlgesinin tabaninin, giines sismolojisinin yeni gelismeye basladig ilk
yillarda /R ;=0.730 oldugu tahmin edilirken (Karafistan ve Denis, 1984) 6l¢iim ve
gbozlemlerde hassasiyet arttikca, ters modeller bu noktayr Gilines yaricapinin
/R ,=0.713 noktasina kaydirmistir (Macgregor ve Charbonneau, 1999). Bu noktanin
kesinligi ile ilgilenen bazi arastirmacilar (Dikpati ve Gilman, 2001) bu bdolgeyi
konvektif bolgeye “overshooting” dedigimiz kiitlenin yukar1 atilimlarinin

gergeklestigi bir gecis bolgesi olarak tanimlamiglardir.

Ters modeller sayesinde Glines’in i¢ yapist ile ilgili bazi parametrelerin yani
sira donme hizi ve Giines lekelerindeki manyetik faaliyeti besleyen, ylizey-alti

bolgelerde olusmus manyetik akilarla ilgili bilgiler de elde edilebilmektedir



(Thompson, 2004). Bunun yaninda dogrudan ve ters modellemeyle elde edilen
sonuglar arasinda bazi farkliliklar goriilmektedir. Bunlarin temel nedeni, duyarh
olarak bilinemeyen fiziksel parametreler yaninda (6rnegin; He c¢oklugu, nétrino
problemi, konvektif bolge kalinligr vb) dogrudan modellemelerde manyetik alan ve
calkantinin (turbulence) da dikkate alinmamasidir. Manyetik alan ve g¢alkanti gibi
dogrusal olmayan etkilerin dikkate alinmasi durumunda ise ortaya ¢ikan
denklemlerin analitik ¢oziimlerini elde etmek oldukca giictiir. Calkantinin etkisi bir
¢ok bilim adami tarafindan ¢alisilmis olmakla birlikte (Bi ve Li, 1998; Monteiro ve
dig., 2000; Gabriel, 1996 ve 2000; Bi ve Xu, 2000), manyetik alan sadece son
yillarda gelistirilen Giines modellerinde genis kapsamli olarak dikkate alinmaya

baslanmistir (Thompson, 2004).

Daha giiniimiizden yarim asir 6nce Parker (1955), konvektif bolgenin alt
kismindaki bir bolgede hidromanyetik bir dinamo tarafindan tetiklenen bir manyetik
alanin olusabilecegini tahmin etmistir. Disa dogru atilim bolgesi (overshoot region)
olarak da tanimlanan bu bolgenin kalinlig1 sismolojik ¢aligmalara gore bir kag on bin
kilometre mertebesindedir (Schiissler, 1995). Giines’in konvektif bolgesindeki aki
tiplerinin ylikselisine ait baz1 teorik c¢alismalarda ise gozlenebilen enlem
bantlarindaki Glines leke gruplarinin olusmasi i¢in, Giines’in konvektif bolgesinin
tabaninda 10 T civarinda boylamsal (toroidal) tipte bir manyetik alanin varolmasi
gerektigi savunulmaktadir (Moreno-Insertis ve dig., 1992). Ak tiipleri, bildigimiz
gibi manyetik alan ¢izgilerinin bir araya gelmesinden kaynaklanan demet seklindeki
yapilasmalardir. Aki tiiplerinin hareketinden sorumlu en 6nemli kuvvetler sirasiyla,
aki tiiplinlin ic¢indeki ve disindaki akiskan yogunlugunun farkindan kaynaklanan
kaldirma, manyetik egrilik ve donme etkisinin dikkate alindig1r durumda ortaya ¢ikan

Coriolis kuvvetleridir.

Choudhuri ve Gilman (1987), yiikselen aki tiiplerine Coriolis kuvvetinin
etkisini katarak konvektif bolgenin tabaninda dinamo etkisi ile iiretilen manyetik
kaldirma giicti ile fotosfere kadar ylikselecegini gostermislerdir. Giines leke ve
etkinliklerini olusturan manyetik alamin 10° G’dan (10 T) daha kii¢iik olmasi
durumunda aki tiiplerinin konvektif bolgedeki hareketleri Coriolis kuvvetinden

dolay1 yiizeye ¢ikamayacaklardir. Bu da Giines’te baz1 enlem bantlarinda gézlenen



manyetik etkinliklerin olusmasma yetmeyecektir. Adi gecen calismanin devami
olarak sayabilecegimiz bir baska teorik calismada Moreno-Insertis ve digerlerinin
(1992) belirttigi gibi manyetik alan siddetinin 10 T’dan ¢ok daha biiyiikk olmasi
durumunda bu alanin etkisiyle dogan Lorentz kuvvetinin manyetik alana dik olacagi
gercegini kullanarak, manyetik kaldirmanin etkisiyle aktif bolgelerin ekvator
bolgesinden kutuplara dogru kayacaktir. Schiissler ve dig. (1994) de manyetik aki
tiiplerinin depolanmasini, karasizliklarini ve atmosferden dinamik piiskiirtiilmelerini
(eruption) incelemislerdir. Bu inceleme sonucunda yukari atilim bolgesinde
depolanan, kararsizlik siirecindeki biiyiime zamani bir yildan az olan aki tiiplerinin,
Choudhuri ve Gilman (1987) calismasinda oldugu gibi, 10 T mertebesinde bir
manyetik alana sahip olmasi gerektigini bulmuslardir. Ayrica Gilines’teki aktif
bolgelerdeki manyetik alanin ¢izgisellikten uzak bir sekilde (non linear)
evrimlestigini ortaya koymuslardir. Bu son sonuca dayanarak lekelerin gelecek
dongiilerindeki tahminler ciddi tartismalara neden olmustur (Clark, 2006; Tobias ve

dig., 2006).

Brun ve dig. (2004), Giines i¢indeki biiylik 6lgekli konveksiyon hareketlerinin
yani sira Giines’in manyetik alanini yaratan dinamo mekanizmasinin igleyisini ve
buna ectki eden faktorleri de incelemislerdir. Bu calismalarinda kendilerine ait
“Anelastik Kiiresel Harmonik Kodu” adindaki bilgisayar programini bir ¢ok siiper
bilgisayarin paralel baglandigi sistemde kullanarak simiilasyonlar yapmuslardir.
Sonuglara varabilmek i¢in manyetik alanin, kutupsal (poloidal) bilesen (r,0) ve
boylamsal bilesen (¢) olmak tizere iki bilesenli oldugunu varsaymislardir. Capsal ve
enlemsel bilesenlerin vektorel toplanmasi ile elde edilen kutupsal bilesen, ileride
daha ayrintili olarak anlatilacak olan, o ve B etkileri sonucunda olusurken, boylamsal
bilesenin, yine ilerde acgiklanacak olan w-etkisinden kaynaklandigini belirtmislerdir.
Bu iki bilesen aslinda birbirine bagl (coupled) olarak gelisir. Sonug¢ olarak bu iki
bilesenden kutupsal olan1 6nce yiizeye yakin bolgelerde ortaya ¢ikarak biiyilik 6lgekli
hareketlerin etkisiyle konvektif bolgenin tabanina taginir. Sonralart bu kutupsal
bilesen boylamsal bileseni doguracak ve bu sonuncusu manyetik kaldirma giicii
etkisiyle manyetik aki tiiplerini yukar1 dogru tastyacaktir. Dolayisiyla aktif bolgelerin

Giines lekeleri vb) dogmasina neden olan boylamsal bilesen sayesinde de yiizeye



yakin bolgelerde kutupsal bilesen bir dinamo mekanizmasi ile siirekli bir sekilde
beslenecektir. Brun ve dig. (2004,) boylamsal bilesene ait enerjinin digerine kiyasla
100 kat mertebesinde daha biiyiik oldugunu hesaplamisladir. Boylamsal manyetik
alanin, konvektif bdlgenin tabaninda depolanacagi ve daha sonralar1 10 T gibi kritik
bir degere ulastiktan sonra konvektif bolge igerisinde hareket edecegi tahmin
edilmektedir. Fotosfere dogru tasinacagi ve Gilines lekelerinin zamana bagh
degisiminde kelebek diyagrami gibi bir ¢cok dinamik olay {izerinde etkili olacagi
sonucuna varmiglardir. Kabuktaki konvektif ve ¢ekirdekteki i1simnimsal bolgeler
arasinda kalan yaklagik kalinligi Giines yarigapinin % 5’1 olan (Kosovichev, 1996)
ve daha sonralar1 “tachocline” (7asiklin) olarak isimlendirilmis olan (Spiegel ve
Zahn, 1992) ara ge¢is bolgesinin ¢ok dnemli bir rol listlendigini ortaya koymuslardir
(Sekil 2.1).

Bu tez calismasmin baslica amaci ge¢cmiste dogrudan modelleme ile
gelistirilmis SGM’lerden farkli olarak zamandan bagimsiz ve yar1 hidrostatik
dengedeki bir Giines’te, konvektif bdlgenin alt tabanindaki dar Tasiklin bolgesinde
kullanilabilecek bir manyetohidrodinamik (MHD) Giines modeli gelistirmektir.
MHD denklemlerinin parametrik ¢oziimlerini elde etmek i¢in Giines’in manyetik
etkinliklerine neden olan ve maksimum degeri yukarida belirtilmis olan 10 T
biiytikliigiindeki bir manyetik alan profili alinmistir. Konvektif bolgenin alt kisminda
(KBA) yogunluk, basing ve hiz gibi fiziksel parametrelerin yan1 sira Giines
plazmasinin sikistirilabilirligi ve kiitle akis1 gibi kontrol parametrelerinin degisimleri
de ayrintili olarak incelenmistir. Glines’in KBA bolgesine uygulanabilecek bir model
gelistirilmis ve sonuglar benzer caligsmalarla karsilagtirilarak ilgili boliimlerde tablo,
grafik halinde sunulmustur. Ayrica baska aragtirmacilarin kullandiklar1 (Brun ve dig.,
2004; Cally, 2003; Lantz ve Fan, 1999 vb) esneksizlik ve Boussinesq yaklasimlarinin

uygulanabilme limitleri de arastirilarak, yararli olabilecek yontemler 6nerilmistir.



BOLUM 2

GUNES’IN KONVEKTIF BOLGESININ ALT KISMI KONUSUNDA
DAHA ONCE YAPILMIS CALISMALAR

Bu tez kapsaminda, Glines yarigapimin 0,703R, - 0,723R_ gibi dar bir

bolgesinde yer alan konvektif bolgenin alt kismi (KBA) ayrintili olarak
aragtirtlmistir. Disa dogru atilim  bdlgesini de iceren KBA, doksanli yillarin
baslarindan itibaren (Spiegel ve Zahn, 1992) “tachocline” (Tasiklin ara yiizii veya
Tasiklin) olarak adlandirilmis katman icerisinde yer almaktadir (Sekil 2.1b). Bu

calismada biz Tagiklin s0ylemini kullanacagiz.
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Sekil 2.1. Giines’in i¢ yapisini olusturan baslica katmanlar (a) ve KBA’nin sematik gosterimi (b).

Glines’in sismolojik verilerinin kullanildig1 ters modelleme yontemlerinde bu
ara yiiz bolgesinin kalinlig1 {izerinde de ¢cok durulmustur. Giines kabugunun yaklasik
0,68R - 0,72R_ bolgesine karsilik gelen (Charbonneau ve dig., 1999) Tasiklin
katmaninda enlemsel bagimlilik gosteren sahip bir diferansiyel dénmeye isaret
edilmektedir. Kosovichev’e gore (1996) bu katmanin yaklasik dortte {i¢ii 1s1nimsal
(radiative) bolge, geri kalan ceyregi ise konvektif bolgede yer almaktadir (Sekil
2.1b). Benzer baska calismalarda da bu katmanin sinirlar1 iizerinde durulmussa da bu

katmandaki fiziksel olaylar heniiz tam olarak agiklanamamistir. Ozellikle Giines’in



BÖLÜM 2


GÜNEŞ’İN KONVEKTİF BÖLGESİNİN ALT KISMI KONUSUNDA DAHA ÖNCE YAPILMIŞ ÇALIŞMALAR


Bu tez kapsamında, Güneş yarıçapının 0,703R( - 0,723R( gibi dar bir bölgesinde yer alan konvektif bölgenin alt kısmı (KBA) ayrıntılı olarak araştırılmıştır. Dışa doğru atılım  bölgesini de içeren KBA, doksanlı yılların başlarından itibaren (Spiegel ve Zahn, 1992) “tachocline” (Taşiklin ara yüzü veya Taşiklin) olarak adlandırılmış katman içerisinde yer almaktadır (Şekil 2.1b). Bu çalışmada biz Taşiklin söylemini kullanacağız.
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Şekil 2.1.  Güneş’in iç yapısını oluşturan başlıca katmanlar (a) ve KBA’nın  şematik gösterimi (b).


Güneş’in sismolojik verilerinin kullanıldığı ters modelleme yöntemlerinde bu ara yüz bölgesinin kalınlığı üzerinde de çok durulmuştur. Güneş kabuğunun yaklaşık 0,68R(- 0,72R( bölgesine karşılık gelen (Charbonneau ve diğ., 1999) Taşiklin katmanında enlemsel bağımlılık gösteren sahip bir diferansiyel dönmeye işaret edilmektedir. Kosovichev’e göre (1996) bu katmanın yaklaşık dörtte üçü ışınımsal (radiative) bölge, geri kalan çeyreği ise konvektif bölgede yer almaktadır (Şekil 2.1b). Benzer başka çalışmalarda da bu katmanın sınırları üzerinde durulmuşsa da bu katmandaki fiziksel olaylar henüz tam olarak açıklanamamıştır. Özellikle Güneş’in manyetik etkinliklerinin tamamının bu katmandaki bir manyetik dinamodan kaynaklandığı Parker (1955,1975) tarafından  ileri sürülmüş fakat konumu tam olarak belirlenememiştir. Bunun yanında bazı çalışmalarda dinamonun daha iç kısımda bir bölgede yer alacağı iddia edilmiştir. Örneğin Chitre ve diğ. (1973), Güneş’in gözlenen ve hesaplanan nötrino akıları arasındaki çelişkiyi açıklayabilmek için çekirdekte yer alan 104-105 T büyüklüğünde bir manyetik alandan bahsetmişlerdir. 

İlgilendiğimiz KBA bölgesinin sınırları ışınımsal bölge ile konvektif bölge içerisinde yer almaktadır. Genel anlamda bu bölgeler Şekil 2.1’de temsil edilmektedir. Aşağıda ayrıntılı olarak verilen KBA ile ilgili çalışmaları kapsam olarak iki ana grupta toplayabiliriz. Birinci grupta KBA’yı da içeren Taşiklin bölgesi (Spiegel ve Zahn, 1992; Dikpati ve Gilman, 1999; Garaud, 2001; Miesch, 2001, 2003; Cally, 2003; Dikpati ve diğ., 2003), ikincisinde  ise konvektif bölgenin alt sınırı (Moreno-Insertis ve diğ., 1992; Rempel ve diğ., 2000) dikkate alınmıştır.  

Spiegel (1972) konvektif bölgenin tabanı ile ışınımsal bölgenin üst kısmı arasında kalan ve farklı özellikler içerdiğinden, ayrıca ele alınması gereken bir bölgenin varlığından bahsetmiştir. Önceleri “tachicline” olarak adlandırılan bu geçiş bölgesinin adı (Şekil C.1, Bkz EK C) Gough’ın önerisine uyularak “tachocline” şeklinde değiştirilmiştir (Spiegel ve Zahn, 1992). Sonraları Güneş’in akustik özellikli p-kipi verilerinin ters modellemesinden elde ettikleri sonuçlara dayanarak, konvektif bölgenin tabanı ile ışınımsal bölgenin üst kısmı arasındaki kesimi bir kesme (shear) alanı olarak tanımlamışladır. Bu katmanın altında kalan ışınımsal bölge, bir katı cisim gibi dönerken, üstünde kalan konvektif bölgede ise dönmenin enleme bağlı olarak değiştiğini öne sürmüşlerdir. Taşiklin ara yüzünün üst kısımları, aynen konvektif bölgede olduğu gibi enlemsel kesme özelliği gösterirken, tabanında ise katı cisim dönmesinden dolayı kesme kaybolmaktadır. Kesmenin enlemsel değişimini inceleyerek, yüksek enlemli bölgelerde kesmenin pozitif olmasından dolayı açısal hızın dışa doğru arttığını göstermişlerdir. Düşük enlemlerde ise kesme negatif değerler alırken, açısal hız da dışa doğru azalmaktadır. Adı geçen bu çalışmada Taşiklin katmanında eksensel simetrinin yanı sıra, dönme, çekimsel ve Coriolis kuvvetlerinin hidrostatik denge konumunda oldukları varsayılmıştır. Bu şekilde geliştirilen ters modelleme sonucunda meridyensel dolanımlar (circulations) nedeniyle bu katmanın ışınımsal bölgeye doğru yayıldığı belirtilmektedir. Buna karşılık diferansiyel dönmeden kaynaklanan kesme kararsızlıklarının ürettiği burgaç dikkate alınarak yeniden modellenmiştir. Sonuç olarak ışınımsal bölgeye doğru uzanan yayılmanın kesme çalkantısı tarafından engellenerek katmanın kalınlığının sabit kaldığını göstermişlerdir. 

Sonraları Miesch (2001) çalışmasında ince ve dönen kabuklardan oluşmuş bir Taşiklin katmanında burgacın serbest bir biçimde geliştiğini varsayarak bu katmanı yeniden modellemiştir. Bu çalışmada Co=20 gibi, çok hızlı dönme oranına karşılık gelen, yüksek bir Coriolis sayısı (

[image: image2.wmf]Co2/v


L


=W


, burada Ω: dönme oranı, L: ortamın ölçek uzunluğu-aksi belirtilmedikçe L≈Hp olarak alınabilir- ve v: akışkan hızıdır) kullanarak bu bölgenin çok hızlı döndüğünü düşünmüştür. Nümerik hesaplardan çıkarttığı sonuçlara göre bu katman içerisinde, gelişimleri dönme hızına doğrudan bağlı olan Rosby (r-kipi) ve çekimsel (g-kipi) dalgaların birbirleriyle nasıl etkileştiklerini göstermiştir. Miesch (2003) çalışmasında ise, ince küresel kabuklar içinde kararlı katmanlaşmış Taşiklin bölgesinde rast gele oluşmuş eksensel simetriye sahip zorlayıcı bir kuvvetten kaynaklanan çalkantının kesme üzerindeki etkilerini çalışmıştır. Bu zorlayıcı etkiler ve Coriolis kuvveti sayesinde bazı kararsız  doğrusal olmayan etkileşimlerin de ortaya çıkacağını belirtmiştir. Hidrodinamik burgacın (konveksiyon) büyüklüğünü belirten Reynolds sayısının (Re) büyük değerleri için yapılacak hesaplamalarda ise daha kapasiteli ve yüksek çözünürlüklü bilgisayarlar gerektiğini belirtmiştir. Taşiklin katmanı içerisinde açısal momentumun taşınmasının özel bir kesme etkisi yaratacağı da ayrıca iddia  edilmiştir. Akışkan hareketinin gelişigüzel zorlanmış bileşeninin, kesme profilini Reynolds stresi aracılığıyla değiştirdiği ve ayrıca açısal momentumun hem kutuplara ve hem de dışa doğru taşındığı bulunmuştur. Bu taşınmalardan enlemsel olanı dağınık (difüziv) bir biçimde, dik olan ise difüzyondan bağımsız bir biçimde değişmektedirler.

Garaud (2001) hidrodinamik temellere dayanan Taşiklin modellerinin ışınımsal bölge ve Taşiklin’in gözlenmiş dönme yapılarını tam olarak açıklayamadığını belirtmiştir. Bunun üzerine kutupsal yani (r,θ) yönündeki manyetik alan için yeni bir MHD Taşiklin modeli oluşturmuştur. Garaud, önce manyetik alansız duruma karşılık gelen akışkan hareketinde merkezkaç kuvvetinin daha baskın olduğunu açıklamıştır. Açısal hızın da literatürde ilk defa Proudman (1956) tarafından ortaya atılan silindirik yüzeyler üzerinde sabit (constant-on-cylinders) yapıda olabileceğini saptamıştır. İkinci durum olarak şiddeti 0.2 T olan daha küçük bir manyetik alanın etkilerini araştırmıştır. Simülasyon sonuçlarına dayanarak başlangıçta ilk duruma benzer sonuçlar elde ederken, zaman içerisinde gelişen Lorentz kuvvetinin etkisiyle dolanımın silindirik yüzeyler üzerinde sabit kalmadığını ve akışkanın ışınımsal bölgeye doğru yayıldığını göstermiştir. Değeri 5 T civarında olan daha büyük bir manyetik alanın etkisiyle, akışkanın diğer kuvvetlere göre daha baskın olan Lorentz kuvveti yönünde hareket edeceğini bulmuştur. Sonuç olarak manyetik alan etkisiyle akışkan hareketinin Taşiklin’in ekvator bölgesinde tuzaklanacağını ve dönme profilinin tekbiçimli değişeceğini iddia etmiştir.


Cally (2003), daha önceden iki boyutlu olarak gerçekleştirilen “manyetik kesme kuvveti” (magneto-shear) kararsızlığının araştırıldığı çalışmaların yalnızca Taşiklin katmanının ışınımsal bölge içerisindeki kısmında geçerli olduğunu söylemiştir. Dolayısıyla, eğer konvektif bölge içerisindeki katmanın da dikkate alınması isteniyorsa, modellerin üç boyutlu olarak geliştirilmesi gerektiğinin altını çizmiştir. Bu öneri doğrultusunda, Dikpati ve diğ. (2003) üç boyutlu ve benzeri sığ sularda (yani sıkıştırılamaz akışkan) kullanılmış bir MHD modelini uygulayarak Taşiklin katmanındaki enlemsel diferansiyel dönmenin kararlılık analizlerini yapmışlardır. Buldukları sonuçlara göre kararsızlık belirteci olan m sayısının (boylamsal dalga numarası) 1’den büyük değerlerinde kararsızlık olacağını ortaya çıkarmışlardır. 5-10 T arasında değişen boylamsal tipteki bir manyetik alan dikkate alındığında, düşük enlemler haricinde (
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15o) manyetik alanın kararlılaştırıcı (stabilising) etkisini ortaya çıkarmışlardır.  Dikpati ve Gilman (1999) boylamsal dalga numarasının 1’den çok büyük olduğu durumlar ve boylamsal (( yönünde) bir alan için sığ-su yaklaşımını kullanmadan yaptıkları iki boyutlu (θ,() bir model geliştirerek enlem bandının 4o-5o arasında kalacağını tahmin etmişlerdir. Sonraları Dikpati ve diğ. (2003) 15o’lik enlem bandında oluşan kararsızlığın başlangıçta kinetik bir helisiteye neden olacağını belirtmişlerdir. Kinetik helisite, üçüncü bölümde ayrıntılı bir biçimde anlatılan ve dinamo kuramında önemli bir yeri olan ( etkisine (Parker, 1955) yol açacaktır.


Rempel ve diğ. (2000) konvektif bölgenin taban kısmında manyetik alan depolanması ile ilgili çalışmalarında Güneşin konvektif bölgesindeki akı tüplerinin yükselişine ait birtakım simülasyonlar gerçekleştirmişlerdir. Onlar da, Güneş’in gözlenebilen enlem bölgelerindeki leke gruplarının oluşabilmesi için konvektif bölgenin tabanında 10 T civarında bir boylamsal manyetik alanın varolması gerektiğini, Cally (2003) gibi, iddia etmişlerdir. Moreno-Insertis ve diğ. (1992), konvektif bölgenin alt kısmında yaratılmış manyetik akı tüplerinin mekanik dengesini araştırdıkları çalışmalarında ise manyetik akının depolanma koşulunu bulmuşlardır. Buna göre, Coriolis kuvveti ve manyetik eğrilik kuvveti arasında bir denge olması gerekmektedir. Bu büyüklükteki (10 T) bir manyetik alanın oluşturacağı basınca bakıldığında yine de gaz basıncından çok daha küçük olduğu görülebilir (β=pgaz/pman>>1). Giriş bölümünde bahsedilen yukarı atılım bölgesine benzeyen ve zayıfça adiyabatik altı (
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) bölgelerde geçerli olan Coriolis kuvveti dengesinin, 10 T civarındaki manyetik alanlı katmanlarda oluşabildiği ortaya konulmuştur (Rempel ve diğ., 2000).   

Ossendrijver’in (2003) makalesinde belirtildiği gibi, Güneş manyetik alanının üretilmesinde rol oynayan ve daha önce tanımladığımız Taşiklin bölgesinde oluşabilecek bir dinamo mekanizmasının varlığı en çok kabul gören teoridir. Konvektif bölge içerisinde burgaç ve dönme etkileşimlerinden kaynaklanan diferansiyel dönme nedeniyle değişen açısal momentum beraberinde bir takım karmaşık MHD etkileşimlerine neden olacaktır. Bu etkileşimlerin meydana geldiği bölgede akışkanın elektriksel iletkenliğinden kaynaklanan elektrik akımı, manyetik alanı da beraberinde oluşturacaktır. Ossendrijver’in Güneş modelleri ile ilgili olarak derlediği (2003) çalışmasında Güneş’teki konveksiyonu ve dinamoyu tanımlayıcı bazı boyutsuz parametrelerin rKBT’deki değerleri Tablo B.1’de (Bkz EK B1) verilmiştir.

Son olarak Charbonneau ve diğ. (1999), konvektif bölge altındaki Taşiklin’de dönmeli kesme katmanının yapısının anlaşılması için LOWL (küçük l) projesinin (Tomczyk ve diğ., 1995) değerlerini kullanmışlardır. Üç farklı yöntem kullanarak yaptıkları bir dizi ters modellemelerinde RLS (Regularised Least Squares- Düzenlenmiş En Küçük Kareler), SOLA (Substractive Optimally Localized Averages - Eksiltmeli Optimal Yerelleşmiş Ortalamalar) ve doğrusal olmayan parametrik en küçük kareler yöntemlerini kullanmışlardır. Sonuç olarak, Taşiklin katmanının orta noktasının konumunu 0,693R( olarak ±0,013R( duyarlılıkla elde etmişlerdir. Enlemsel bağımlılığı göstermek için dikkate aldıkları 60o enlemindeki orta noktanın Δrm =0.024R(±0,004R( kadar kayacağını iddia etmişlerdir. Güvenilirlik seviyesini de %99 olarak tanımladıkları bu çalışmalarında, 0.039R( olarak buldukları Taşiklin katmanının kalınlığının tüm enlemlerde aynı kalacağını belirtmişlerdir. Ayrıca Gough ve McIntrye (1998)’nin çalışmalarında sundukları kalınlık ve manyetik alan şiddeti arasındaki ilişkiyi kullanarak 10-8 T gibi çok düşük bir manyetik alandan bahsetmişlerdir. Bunun yanında Macgregor ve Charbonneau (1999) tarafından yapılan çalışmada, kalınlık manyetik alan ilişkisi kullanıldığı zaman bu manyetik alanın 10-9 T’ya kadar düştüğü saptanmıştır. Öte yandan bir önceki bölümde ayrıntılı olarak anlatıldığı gibi, Güneş’in manyetik etkinliklerini çalışan bir çok Güneş fizikçisi (Örneğin: Schüssler, 1995; Moreno-Insertis ve diğ., 1992 ve Choudhuri ve Gilman, 1987) manyetik alan şiddeti olarak yukarıda ulaşılan ihmal edilebilecek kadar küçük değerlerin aksine çok daha büyük manyetik alan şiddetinin gerekliğini vurgulamışlardır. Diğer bir deyişle boylamsal yöndeki bir manyetik alanın, konvektif bölgenin tabanında depolanması gerektiği ve 10 T gibi kritik bir değere ulaşacağı üzerinde fikir birliği oluşmuştur. Bunun sonucunda konvektif bölgede hareket ederek manyetik alanın fotosfere doğru taşınacağı söylenebilir. Bu tip bir manyetik alanın Güneş lekeleri ve Şekil C.2’de gösterilen kelebek diyagramı (EK C2) gibi bir çok dinamik olay üzerinde etkili olacağı günümüzde kabul gören bir varsayımdır. Biz de bu görüşü dikkate alarak, maksimum değeri 10 T olan boylamsal yöndeki bir manyetik alan profilinin KBA bölgesindeki MHD modeli üzerinde çalıştık. 
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manyetik etkinliklerinin tamaminin bu katmandaki bir manyetik dinamodan
kaynaklandig1 Parker (1955,1975) tarafindan ileri siirtilmiis fakat konumu tam
olarak belirlenememistir. Bunun yaninda bazi c¢alismalarda dinamonun daha i¢
kisimda bir bolgede yer alacag: iddia edilmistir. Ornegin Chitre ve dig. (1973),
Glines’in gozlenen ve hesaplanan notrino akilari arasindaki ¢eliskiyi agiklayabilmek
icin ¢ekirdekte yer alan 10%°-10° T biyiikliginde bir manyetik alandan

bahsetmislerdir.

llgilendigimiz KBA bélgesinin sinirlart 1smimsal bélge ile konvektif bolge
icerisinde yer almaktadir. Genel anlamda bu bolgeler Sekil 2.1°de temsil
edilmektedir. Asagida ayrintili olarak verilen KBA ile ilgili ¢alismalar1 kapsam
olarak iki ana grupta toplayabiliriz. Birinci grupta KBA’y1 da iceren Tasiklin bolgesi
(Spiegel ve Zahn, 1992; Dikpati ve Gilman, 1999; Garaud, 2001; Miesch, 2001,
2003; Cally, 2003; Dikpati ve dig., 2003), ikincisinde ise konvektif bolgenin alt
sinir1 (Moreno-Insertis ve dig., 1992; Rempel ve dig., 2000) dikkate alinmstir.

Spiegel (1972) konvektif bolgenin tabani ile 1smimsal bolgenin iist kismu
arasinda kalan ve farkli ozellikler igerdiginden, ayrica ele alinmasi gereken bir
bélgenin varligindan bahsetmistir. Onceleri “tachicline” olarak adlandirilan bu gegis
bolgesinin adi (Sekil C.1, Bkz EK C) Gough’in 6nerisine uyularak “tachocline”
seklinde degistirilmistir (Spiegel ve Zahn, 1992). Sonralar1 Giines’in akustik 6zellikli
p-kipi verilerinin ters modellemesinden elde ettikleri sonuglara dayanarak, konvektif
bolgenin tabani ile 1s1nimsal bolgenin iist kismi arasindaki kesimi bir kesme (shear)
alan1 olarak tanimlamisladir. Bu katmanin altinda kalan 1simimsal bolge, bir kati
cisim gibi donerken, iistiinde kalan konvektif bolgede ise donmenin enleme bagh
olarak degistigini One siirmiislerdir. Tasiklin ara yliziiniin iist kisimlari, aynen
konvektif bolgede oldugu gibi enlemsel kesme 6zelligi gosterirken, tabaninda ise kati
cisim donmesinden dolay1 kesme kaybolmaktadir. Kesmenin enlemsel degisimini
inceleyerek, yiiksek enlemli bolgelerde kesmenin pozitif olmasindan dolay1 agisal
hizin disa dogru arttifini gostermislerdir. Diisiikk enlemlerde ise kesme negatif
degerler alirken, acisal hiz da disa dogru azalmaktadir. Adi1 gecen bu caligmada
Tasiklin katmaninda eksensel simetrinin yanm sira, dénme, ¢ekimsel ve Coriolis

kuvvetlerinin hidrostatik denge konumunda olduklar1 varsayilmistir. Bu sekilde



gelistirilen ters modelleme sonucunda meridyensel dolanimlar (circulations)
nedeniyle bu katmanin 1simimsal boélgeye dogru yayildigi belirtilmektedir. Buna
karsilik diferansiyel donmeden kaynaklanan kesme kararsizliklarinin {irettigi burgac
dikkate alinarak yeniden modellenmistir. Sonu¢ olarak 1sinimsal bolgeye dogru
uzanan yayillmanin kesme calkantisi tarafindan engellenerek katmanin kalinliginin

sabit kaldigin1 gostermislerdir.

Sonralar1 Miesch (2001) calismasinda ince ve donen kabuklardan olugsmus bir
Tasiklin katmaninda burgacin serbest bir bicimde gelistigini varsayarak bu katmani
yeniden modellemistir. Bu ¢alismada Co=20 gibi, ¢ok hizli donme oranina karsilik
gelen, yliksek bir Coriolis sayist (Co =2QL/v, burada Q: donme orani, L: ortamin
Olgek uzunlugu-aksi belirtilmedikce L~H,, olarak alinabilir- ve v: akiskan hizidir)
kullanarak bu bolgenin ¢ok hizli dondiigiinii diisiinmiistiir. Niimerik hesaplardan
cikarttig1 sonuglara gére bu katman igerisinde, gelisimleri donme hizina dogrudan
bagli olan Rosby (r-kipi) ve c¢ekimsel (g-kipi) dalgalarin birbirleriyle nasil
etkilestiklerini gostermistir. Miesch (2003) calismasinda ise, ince kiiresel kabuklar
icinde kararli katmanlagmis Tagiklin bolgesinde rast gele olusmus eksensel simetriye
sahip zorlayici bir kuvvetten kaynaklanan g¢alkantinin kesme iizerindeki etkilerini
calismistir. Bu zorlayici etkiler ve Coriolis kuvveti sayesinde bazi kararsiz dogrusal
olmayan etkilesimlerin de ortaya cikacagini belirtmistir. Hidrodinamik burgacin
(konveksiyon) biiytikliiglinii belirten Reynolds sayisinin (Re) biiylik degerleri igin
yapilacak hesaplamalarda ise daha kapasiteli ve yiiksek ¢Oziiniirliiklii bilgisayarlar
gerektigini belirtmistir. Tasiklin katmani i¢erisinde a¢isal momentumun taginmasinin
Ozel bir kesme etkisi yaratacagi da ayrica iddia edilmistir. Akiskan hareketinin
gelisigiizel zorlanmis bileseninin, kesme profilini Reynolds stresi araciligiyla
degistirdigi ve ayrica agisal momentumun hem kutuplara ve hem de disa dogru
tagindigt bulunmustur. Bu tasinmalardan enlemsel olani dagimik (difliziv) bir

bigimde, dik olan ise diflizyondan bagimsiz bir bicimde degismektedirler.

Garaud (2001) hidrodinamik temellere dayanan Tasiklin modellerinin 1g1n1imsal
bolge ve Tasiklin’in gozlenmis donme yapilarini tam olarak agiklayamadigini
belirtmistir. Bunun iizerine kutupsal yani (7,6) yoniindeki manyetik alan i¢in yeni bir

MHD Tasiklin modeli olusturmustur. Garaud, 6nce manyetik alansiz duruma karsilik



gelen akiskan hareketinde merkezka¢ kuvvetinin daha baskin oldugunu agiklamistir.
Acgisal hizin da literatiirde ilk defa Proudman (1956) tarafindan ortaya atilan
silindirik ylizeyler iizerinde sabit (constant-on-cylinders) yapida olabilecegini
saptamistir. Ikinci durum olarak siddeti 0.2 T olan daha kiigiik bir manyetik alanin
etkilerini aragtirmistir. Simiilasyon sonuclarina dayanarak baglangicta ilk duruma
benzer sonuclar elde ederken, zaman igerisinde gelisen Lorentz kuvvetinin etkisiyle
dolanimin silindirik yiizeyler {izerinde sabit kalmadigini ve akiskanin isinimsal
bolgeye dogru yayildigini gostermistir. Degeri 5 T civarinda olan daha biiyiik bir
manyetik alanin etkisiyle, akiskanin diger kuvvetlere gore daha baskin olan Lorentz
kuvveti yoniinde hareket edecegini bulmustur. Sonug¢ olarak manyetik alan etkisiyle
akiskan hareketinin Tasiklin’in ekvator bdlgesinde tuzaklanacagini ve donme

profilinin tekbi¢imli degisecegini iddia etmistir.

Cally (2003), daha onceden iki boyutlu olarak gerceklestirilen “manyetik kesme
kuvveti” (magneto-shear) kararsizliginin arastirildigl ¢alismalarin yalnizca Tasiklin
katmaninin 1gmmimsal bolge igerisindeki kisminda gecerli oldugunu sdylemistir.
Dolayisiyla, eger konvektif bolge icerisindeki katmanin da dikkate alinmasi
isteniyorsa, modellerin ii¢ boyutlu olarak gelistirilmesi gerektiginin altin1 ¢izmistir.
Bu oneri dogrultusunda, Dikpati ve dig. (2003) iic boyutlu ve benzeri sig sularda
(yani sikistirilamaz akigkan) kullanilmis bir MHD modelini uygulayarak Tasiklin
katmanindaki enlemsel diferansiyel donmenin kararlilik analizlerini yapmuslardir.
Bulduklar1 sonuglara gore kararsizlik belirteci olan m sayisinin (boylamsal dalga
numarasi) 1’den biiyiik degerlerinde kararsizlik olacagini ortaya ¢ikarmislardir. 5-10
T arasinda degisen boylamsal tipteki bir manyetik alan dikkate alindiginda, diisiik
enlemler haricinde (<15°) manyetik alanin kararhlastirici (stabilising) etkisini ortaya
cikarmiglardir. Dikpati ve Gilman (1999) boylamsal dalga numarasinin 1’den ¢ok
biiylik oldugu durumlar ve boylamsal (¢ yoniinde) bir alan igin sig-su yaklagimini
kullanmadan yaptiklari iki boyutlu (6, #) bir model gelistirerek enlem bandinin 4°-5°
arasinda kalacagini tahmin etmislerdir. Sonralar1 Dikpati ve dig. (2003) 15”lik
enlem bandinda olusan kararsizligin baslangigta kinetik bir helisiteye neden olacagini
belirtmislerdir. Kinetik helisite, {iclincli boliimde ayrintili bir bigimde anlatilan ve

dinamo kuraminda énemli bir yeri olan a etkisine (Parker, 1955) yol agacaktir.
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Rempel ve dig. (2000) konvektif bdlgenin taban kisminda manyetik alan
depolanmasi ile ilgili ¢alismalarinda Giinesin konvektif bolgesindeki aki tliplerinin
yiikseligine ait birtakim simiilasyonlar gerceklestirmislerdir. Onlar da, Giines’in
gozlenebilen enlem bdlgelerindeki leke gruplarinin olusabilmesi i¢in konvektif
bolgenin tabaninda 10 T civarinda bir boylamsal manyetik alanin varolmasi
gerektigini, Cally (2003) gibi, iddia etmigslerdir. Moreno-Insertis ve dig. (1992),
konvektif bolgenin alt kisminda yaratilmis manyetik aki tiiplerinin mekanik
dengesini arastirdiklar1 c¢aligsmalarinda ise manyetik akinin depolanma kosulunu
bulmusglardir. Buna gore, Coriolis kuvveti ve manyetik egrilik kuvveti arasinda bir
denge olmasi gerekmektedir. Bu biiyliklikteki (10 T) bir manyetik alanin
olusturacag1 basinca bakildiginda yine de gaz basincindan ¢ok daha kiigiik oldugu

gortilebilir (f=pgu/pman>>1). Giris boliimiinde bahsedilen yukar: atilim bolgesine

benzeyen ve zayifca adiyabatik alti (|5|<10’3) bolgelerde gecerli olan Coriolis

kuvveti dengesinin, 10 T civarindaki manyetik alanl katmanlarda olusabildigi ortaya

konulmustur (Rempel ve dig., 2000).

Ossendrijver’in (2003) makalesinde belirtildigi gibi, Giines manyetik alaninin
tiretilmesinde rol oynayan ve daha oOnce tanimladigimiz Tasiklin bolgesinde
olusabilecek bir dinamo mekanizmasimnin varligi en ¢ok kabul goéren teoridir.
Konvektif bolge igerisinde burgac ve donme etkilesimlerinden kaynaklanan
diferansiyel donme nedeniyle degisen agisal momentum beraberinde bir takim
karmasik MHD etkilesimlerine neden olacaktir. Bu etkilesimlerin meydana geldigi
bolgede akiskanin elektriksel iletkenliginden kaynaklanan elektrik akimi, manyetik
alan1 da beraberinde olusturacaktir. Ossendrijver’in Gilines modelleri ile ilgili olarak
derledigi (2003) calismasinda Giines’teki konveksiyonu ve dinamoyu tanimlayici
bazi boyutsuz parametrelerin rgpr’deki degerleri Tablo B.1’de (Bkz EK Bl1)

verilmigtir.

Son olarak Charbonneau ve dig. (1999), konvektif bolge altindaki Tasiklin’de
donmeli kesme katmaninin yapisinin anlasilmasi icin LOWL (kiiciik /) projesinin
(Tomczyk ve dig., 1995) degerlerini kullanmislardir. Ug farkli yéntem kullanarak
yaptiklar1 bir dizi ters modellemelerinde RLS (Regularised Least Squares-
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Diizenlenmis En Kiiciik Kareler), SOLA (Substractive Optimally Localized
Averages - Eksiltmeli Optimal Yerellesmis Ortalamalar) ve dogrusal olmayan
parametrik en kiigiikk kareler yontemlerini kullanmislardir. Sonug¢ olarak, Tasiklin
katmaninin orta noktasinin konumunu 0,693R olarak +0,013R duyarlilikla elde
etmislerdir. Enlemsel bagimlilig1 gostermek icin dikkate aldiklar1 60° enlemindeki
orta noktanin Ar, =0.024R_+0,004R_ kadar kayacagimi iddia etmislerdir.
Giivenilirlik seviyesini de %99 olarak tamimladiklart bu ¢alismalarinda, 0.039R
olarak bulduklar1 Tasiklin katmaniin kalinligmin tim enlemlerde ayni kalacagini
belirtmislerdir. Ayrica Gough ve Mclntrye (1998)’nin calismalarinda sunduklari
kalinlik ve manyetik alan siddeti arasindaki iliskiyi kullanarak 108 T gibi ¢ok diisiik
bir manyetik alandan bahsetmislerdir. Bunun yaninda Macgregor ve Charbonneau
(1999) tarafindan yapilan ¢alismada, kalinlik manyetik alan iliskisi kullanildig:
zaman bu manyetik alanin 10° T’ya kadar distiigii saptanmustir. Ote yandan bir
onceki boliimde ayrintili olarak anlatildigi gibi, Giines’in manyetik etkinliklerini
calisan bir ¢ok Giines fizikcisi (Ornegin: Schiissler, 1995; Moreno-Insertis ve dig.,
1992 ve Choudhuri ve Gilman, 1987) manyetik alan siddeti olarak yukarida ulasilan
ihmal edilebilecek kadar kiigiik degerlerin aksine ¢ok daha biiyiilk manyetik alan
siddetinin gerekligini vurgulamiglardir. Diger bir deyisle boylamsal yondeki bir
manyetik alanin, konvektif bolgenin tabaninda depolanmasi gerektigi ve 10 T gibi
kritik bir degere ulasacagi iizerinde fikir birligi olusmustur. Bunun sonucunda
konvektif bolgede hareket ederek manyetik alanin fotosfere dogru taginacagi
sOylenebilir. Bu tip bir manyetik alanin Giines lekeleri ve Sekil C.2’de gosterilen
kelebek diyagrami (EK C2) gibi bir ¢ok dinamik olay iizerinde etkili olacagi
giiniimiizde kabul goren bir varsayimdir. Biz de bu goriisii dikkate alarak, maksimum
degeri 10 T olan boylamsal yondeki bir manyetik alan profilinin KBA bdlgesindeki
MHD modeli lizerinde ¢alistik.
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BOLUM 3
GUNES’IN MANYETIK ALANININ OLUSUMU

Giines’in manyetik alanindan kaynaklanan fiziksel olaylar yeryiiziindeki hayati
onemli dlgiide etkileyebilmektedir. Ornegin, yiiksek hizli Giines riizgarlarma baglh
biiylik enerjili pargaciklar, koronal kiitle atilimlar1 ve Gilines’in enerjik
piiskiirmeleriyle meydana gelen yiiksek enerjili parlama (flare) olaylar1 dogrudan bu
manyetik etkinliklerle ilgilidir. Bu olaylarin tiimii, yeryiiziinden degisik amaclarla
gonderilen uydulara ve bunlarin yerytiziindeki gii¢ birimlerine zarar verebileceginden
Glines’e ait manyetik etkinliklerin kaynaginin anlasilmasi i¢in bilimsel arastirmalar
hiz kazanmaktadir. Bir ¢ok yazar tarafindan, dinamo mekanizmasi ile olustugu one
stiriilen manyetik alan, Giines atmosferindeki aktif bolgelerin olusumunda da 6nemli
bir rol oynamaktadir. Kimi ¢aligmalara gore Glines’teki aktivitelerin kaynagi sayilan
manyetik alan, konvektif bolgenin alt kisminda bulunan bir dinamo tarafindan
tiretilmektedir. Heniiz tam olarak dogrulanmamasina karsin Giines lekelerinin temeli
de dinamo katmaninda olusan manyetik akilarin atmosfere dogru piiskiirtiilmelerine
dayanmaktadir. ikinci béliimde 6zetledigimiz gibi dinamo etkisi, konvektif bolgedeki
diferansiyel donme ve konvektif hareketlerin etkilesimlerinden dogmakta (Brun ve
dig., 2004), fakat Giines’teki konumu hakkinda heniiz kesin bir bilgi

verilememektedir.

3.1. Dinamo Mekanizmasi

Giines dinamosu kuramsal ve gézlemsel Giines fizikgilerinin ilgisini ¢eken bir
konu olmaya yarim asirdir devam etmektedir. Bildigimiz gibi Giines, manyetik
alanla ilgili olan uzay, zaman ve enerji 6l¢ekli bircok etkinlik gostermektedir. Ortaya
atilan bir dinamo varsayiminin Giines yiizeyinde gozlenen etkinlikleri de agiklamasi
gerekmektedir. Bu aciklama sadece kendi gezegenimizin yildizt olan Giines igin
degil, diger yildizlarda ve gokada (galaxy) yapilarindaki manyetik olaylarin

anlagilmasinda da yararli olacaktir. Bilim adamlari giiniin birinde dinamo teorisinin
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BÖLÜM 3


GÜNEŞ’İN MANYETİK ALANININ OLUŞUMU

Güneş’in manyetik alanından kaynaklanan fiziksel olaylar yeryüzündeki hayatı önemli ölçüde etkileyebilmektedir. Örneğin, yüksek hızlı Güneş rüzgarlarına bağlı büyük enerjili parçacıklar, koronal kütle atılımları ve Güneş’in enerjik püskürmeleriyle meydana gelen yüksek enerjili parlama (flare) olayları doğrudan bu manyetik etkinliklerle ilgilidir. Bu olayların tümü, yeryüzünden değişik amaçlarla gönderilen uydulara ve bunların yeryüzündeki güç birimlerine zarar verebileceğinden Güneş’e ait manyetik etkinliklerin kaynağının anlaşılması için bilimsel araştırmalar hız kazanmaktadır. Bir çok yazar tarafından, dinamo mekanizması ile oluştuğu öne sürülen manyetik alan, Güneş atmosferindeki aktif bölgelerin oluşumunda da önemli bir rol oynamaktadır. Kimi çalışmalara göre Güneş’teki aktivitelerin kaynağı sayılan manyetik alan, konvektif bölgenin alt kısmında bulunan bir dinamo tarafından üretilmektedir. Henüz tam olarak doğrulanmamasına karşın Güneş lekelerinin temeli de dinamo katmanında oluşan manyetik akıların atmosfere doğru püskürtülmelerine dayanmaktadır. İkinci bölümde özetlediğimiz gibi dinamo etkisi, konvektif bölgedeki diferansiyel dönme ve konvektif hareketlerin etkileşimlerinden doğmakta (Brun ve diğ., 2004), fakat Güneş’teki konumu hakkında henüz kesin bir bilgi verilememektedir. 

3.1. Dinamo Mekanizması 

Güneş dinamosu kuramsal ve gözlemsel Güneş fizikçilerinin ilgisini çeken bir konu olmaya yarım asırdır devam etmektedir. Bildiğimiz gibi Güneş, manyetik alanla ilgili olan uzay, zaman ve enerji ölçekli birçok etkinlik göstermektedir. Ortaya atılan bir dinamo varsayımının Güneş yüzeyinde gözlenen etkinlikleri de açıklaması gerekmektedir. Bu açıklama sadece kendi gezegenimizin yıldızı olan  Güneş için değil, diğer yıldızlarda ve gökada (galaxy) yapılarındaki manyetik olayların anlaşılmasında da yararlı olacaktır. Bilim adamları günün birinde dinamo teorisinin tam olarak anlaşılabileceği ve yıldızların iç yapısındaki olayların büyük bir bölümünü açıklamaya yardımcı olacağı umudunu taşımaktadırlar.

Bugüne kadar yapılan Güneş gözlemlerinden  elde edilmiş çift kutuplu Güneş leke grupları en çok göze çarpan yapılaşmalardır (Pulkkinen ve diğ., 1999). Şekil C.2’de (Bkz EK C) verilen kelebek diyagramı şeklindeki Güneş’in aktif bölgeleri, bu etkinliklerin en dikkat çekici işaretleridir. Bu özellikler, Güneş yüzeyinin altında yatan bir manyetik yapının ve dinamo mekanizmasının varlığının en belirgin kanıtları olarak gösterilebilir. Schüssler (1995) Güneş leke gruplarının karakteristik özelliklerinin, Güneş içerisinde boylamsal yönde oluşan bir manyetik yapı tarafından açıklanabileceğine işaret etmektedir. Güneş, en çok gözlenen ve teorik olarak çalışılan yıldız olduğundan, Güneş dinamosuna ait çalışmalar ayrıntılı MHD modeller ile test edilme ve kıyaslama şansına sahiptirler.

Noyes (1981)’e göre bir Güneş Dinamo’sunun oluşumunda rol oynayan üç önemli parametre vardır. Bu parametrelerden ilki açısal hızın derinliğe bağlı değişimidir ve bu da ters modellemelerden elde edilebilmektedir. Spiegel ve  Zahn (1992) Güneş’e sismolojik tipteki yüksek çözünürlüklü gözlemleri kullanarak, kararlı bir şekilde katmanlaşmış ışınım bölgesi ile konvektif bölge arasındaki geçiş bölgesinde açısal hızın ani bir şekilde değiştiği bir kesme (shear) katmanı oluşacağını göstermişlerdir. Gilman ve Fox (1997) konvektif bölgenin tabanında ve fotosferin hemen altındaki bölgelerde enlemsel gradyanlı bir diferansiyel dönmenin varlığından bahsetmektedirler. Manyetik alandan sorumlu dinamo mekanizmasını doğuran nedenin bu diferansiyel dönme olduğuna inanılmaktadır. Son yıllarda yapılan çalışmalarda da bu geçiş bölgesi üzerinde durulmuştur. Şekil C.3 (Bkz EK C) SOHO projesinin sismolojik verilerinden elde edilmiş açısal hız değişimleri gösterilmektedir. Açısal hızdan sonra ikinci önemli parametre ise Coriolis sayısıdır. Dikpati ve arkadaşlarının (2003) belirttiği gibi, sayfa 9’da tanımlanan Coriolis sayısının birden büyük olduğu durumlarda Coriolis dönme kuvveti, boylamsal bileşenden kutupsal bileşenin doğuşuna neden olacaktır. Üçüncüsü parametre ise daha önce belirttiğimiz konvektif bölge derinliğidir. Güneş için bu bölgenin derinliği yaklaşık olarak Güneş yüzeyinden 0,30R( uzaklığı olarak bilinmektedir. Güneş’in beş dakikalık zonklama gözlemleri aracılığı ile konvektif bölgenin tabanı (KBT) daha ayrıntılı olarak çalışılmıştır. Şekil 2.1’de 
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 olarak belirtilen bu sınır Güneş merkezinden 0,713R( uzaklıktadır (Macgregor  ve Charbonneau, 1999). 


Parker’in 1993 çalışmasında Güneş’in konvektif bölgesindeki büyük ölçekli dinamo etkinliğinde iki önemli süreçten bahsedilmektedir. Bunlardan ilki çok yüksek değerli boylamsal alanın oluşum sürecidir. İkinci süreç ise döngünün tamamlanabilmesi için boylamsal bileşenden kutupsal bileşenin yaratıldığı süreçtir. Boylamsal bileşen Taşiklin bölgesinde, kutupsal bileşen ise ya yüzeye yakın bölgelerde ya da konvektif kabuk içerisinde üretilir. Dinamo sisteminin oluşması aşağıdaki süreçlerle açıklanabilir. 


· Kutupsal bileşenin yüzeye yakın kısımlarda ortaya çıkması. 


· Üretilen bu zayıf kutupsal bileşenin Taşiklin bölgesine doğru taşınması (β-etkisi yada çalkantılı taşıma).


· Manyetik alanın tachocline bölgesindeki diferansiyel dönme ve büyük-ölçekli diferansiyel dönme sayesinde organize bir şekilde sarılması sonucunda şiddetinin bu hareketlerle artarak boylamsal özellikli bir alanın meydana gelmesi (ω-etkisi).


· Aktif bölgeleri de oluşturan büyük-ölçekli boylamsal alanın konvektif bölge içerisinde kutupsal hız vektörü yönünde yükselerek taşınması ve kutupsal bileşeni oluşturması.


Yukarıda anlatılan süreçlerin tamamına kapalı devre dinamo süreci adı da verilmektedir (Spruit, 2002). Dinamo  mekanizması etkisiyle bu şekilde bir manyetik alan oluşumu en çok kabul gören bir görüş olarak karşımıza çıkmaktadır.


3.2. Konvektif Bölgede Manyetik Alan

Bu bölümde dinamo kuramını tanımlayan genel denklemler verilecektir. Birinci kısımda Maxwell denklemleri ve Ohm yasası özetlenecektir. İkinci kısımda ise konvektif difüzyon denklemi aracılığıyla Güneş’teki dinamo kuramı incelenecektir.


3.2.1.  Genel Denklemler

Denklemlerden önce, ilk kez 1864 yılında James Clark Maxwell'in toparladığı, elektrik ve manyetik alanların birbirleriyle ve maddeyle etkileşimlerini anlatan dört Maxwell denkleminin verilmesi gerekmektedir. Bu dört denklemden (Griffiths, 1989) ilki elektrik alanının nasıl oluştuğunu belirten Gauss yasasıdır,
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(3.1)

Bu denklem elektrik alanın skaler kaynağının elektriksel yük yoğunluğundan kaynaklandığını, başka bir deyişle, elektrik alanın yüklerde sonlandığını belirtmektedir. Bu eşitlikte kullanılan 
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 sırasıyla elektriksel yük yoğunluğu ve boş uzayın elektriksel geçirgenliğini temsil eden dielektrik katsayısıdır. İkinci denklem manyetik yükün olmadığını belirten tek kutupsuzluk (no monopole) denklemidir.
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(3.2)

Bu denklem manyetik alanın hep kendisini oluşturan neden üzerinde sonlandığını; diğer bir ifadeyle herhangi bir kapalı yüzeydeki manyetik akının sıfır olduğunu göstermektedir. Üçüncü Maxwell denklemi elektrik yük hareketi ve değişken elektrik alanlarının manyetik alan üreteceğini gösteren Ampere-Maxwell yasasıdır.
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(3.3)

(3.3) eşitliğinde kullanılan 
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 sırasıyla vektörel elektrik akım yoğunluğu ve manyetik geçirgenlik katsayısıdır. Sonuncu denklem ise değişken manyetik alandan elektrik alan üretimini anlatan Faraday indüksiyon yasasıdır.
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(3.4)

Faraday yasası herhangi bir kapalı eğri üzerinde elektrik alanın rotasyonelinin, eğrinin çevrelediği yüzey üzerindeki manyetik alanın negatifinin zamanla değişimine eşit olduğunu göstermektedir. Sonucu denklemde, aşağıda verilen genelleştirilmiş Ohm yasası (Gombosi, 1998) kullanılarak;
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ve Güneş’teki iletkenliğin sonsuza olduğu (
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) kabul edilerek (3.4) denklemi aşağıdaki gibi yeniden yazılabilir;
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(3.6)

3.2.2.Güneş Fiziğine Uygulanabilecek  Dinamo Denklemleri


Bu kısımda dinamo kuramındaki tanımlayan temel süreçler ve bunlara ait denklemler verilmiştir. Başlangıç noktamız manyetik indüksiyon denklemidir: 
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(3.7)

Burada 
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 manyetik sızma katsayısı (magnetic diffusivity) olarak adlandırılır. Eşitliğin sol tarafındaki terim manyetik alanın zaman değişimini betimler; sağ tarafındaki ilk terim konvektif terim olarak adlandırılır. Eşitliğin sağ tarafındaki ikinci terimin yokluğunda, (3.7) eşitliği manyetik alanın plazmaya “donduğunu” betimler; diğer bir deyişle, manyetik alanla plazmanın göreli hızı yoktur, eşitlikteki v hızı plazmayla manyetik alanın ortak hızıdır. Eşitliğin sağ tarafındaki ikinci terim sızma terimi (diffusive) olarak adlandırılır. Birçok MHD çalışmasında (Parker, 1993; Schüssler, 1995; Dikpati ve diğ., 2003; Brun ve diğ., 2004), Güneş’teki manyetik alan ve akışkan hızına ait kutupsal ve boylamsal bileşenler toplamları aşağıdaki şekilde yazılır; 




[image: image15.wmf]BK


BBeB


f


=+


rr


r


,







(3.8)



[image: image16.wmf]vvv


BK


e


f


=+


rrr


.







(3.9)


Son iki eşitliği ve bunların diverjans özelliklerinin 
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 olduğunu kabul ederek (3.7) denkleminde yerine koyduğumuzda, boylamsal alanın zamansal değişimi elde edilir;  
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(3.10)

Yukarıdaki eşitliğin sol tarafındaki ikinci terim, matematiksel açıdan bir “yön türevini gösterirken, fiziksel olarak kutupsal akışkan hız vektörü boyunca boylamsal manyetik alan değişimini anlatmaktadır. Eşitliğin sağ tarafındaki ilk terim, ω-etkisi olarak da bilinen bir süreçtir; boylamsal bileşen 
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) kaynaklandığını ifade etmektedir (Brun ve diğ., 2004). İkinci terim ise kayıpları (batık) göstermektedir. Boylamsal yöndeki 
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(3.11)


şeklinde yazarsak, diferansiyel dönmeden (

[image: image26.wmf]W


) kaynaklanan kesme hızının 22 yıllık Güneş çevrimlerine de neden olan boylamsal manyetik alanı yarattığı söylenebilir. 

(3.7) indüksiyon  denkleminde manyetik alanın kutupsal bileşenin incelenebilmesi için, bu bileşenin 
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 gibi bir vektör potansiyel cinsinden, 
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 şeklinde ifade edilmesi gerekmektedir. Literatürde ilk defa Parker (1955) tarafından tanımlanan α-etkisini 
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 şeklinde dikkate alırsak, 
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 potansiyeline ait aşağıdaki diferansiyel denklemi elde edilir;
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Son eşitlikteki α sabiti, genelleştirilmiş Ohm yasasından da anlaşılacağı gibi, hız boyutundadır. (3.12) eşitliği yakında incelendiği zaman kutupsal bileşenin büyük ölçekli siklonik hareketlerin (
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) boylamsal bileşen 
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 ile etkileşmesinden kaynaklandığı görülebilir (α-etkisi). Yukarıdaki eşitliğin sol tarafındaki ilk terim 
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’daki zamansal bağımlılığı gösterirken, ikinci terim dinamo kuramında çalkantı yoluyla taşınım safhasını göstermektedir (Brun ve diğ., 2004). (3.10) ve (3.12) eşitliklerinden anlaşılacağı üzere, sırasıyla kutupsal bir bileşenden boylamsal karakterde bir manyetik ve tersini de sağlayan bir dinamo tanımlanmaktadır. Dolayısıyla tersine dönen (reversing dynamo) ve sürekli bir dinamo mekanizması oluşmaktadır.


Bazı çalışmalarda Güneş içerisindeki manyetik alanın bileşenleri arasındaki büyüklük ilişkisi üzerinde durulmuştur. Örneğin Kleeorin ve çalışma arkadaşlarının (1996) gerçekleştirdikleri araştırmada Güneş’in konvektif bölgesindeki manyetik çalkantının yüzeydeki leke oluşumuna ve gözlenen Güneş zonklamalarıyla ilişkisine bakmışlardır. Kleeorin ve diğ. (1996) manyetik alanın üç bileşeni arasındaki ilişkiyi  
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 şeklinde tanımlamışlardır. Buna karşılık Brun ve diğ. (2004) Güneş yüzeyindeki kutupsal alanın 10-3 T, boylamsal alanın ise 10-1 T civarında olduğunu belirtmişlerdir. Glatzmaier (1985) ise Güneş içerisindeki manyetik enerjinin % 85’inin boylamsal bileşenden kaynaklandığını belirtmiştir. Birinci bölümde ifade edilen bileşenlere ait enerji değerleri kullanılarak, bileşenler arasında yaklaşık 10 katlık bir fark olduğu söylenebilir. 


Bu tez kapsamında, yukarıda anlatılan manyetik alan ve dinamo ilişkileri kullanılarak maksimum değeri 10 T büyüklüğünde ve boylamsal yönde bir manyetik alan profili seçilmiştir. Çalışmanın ilgili bölümlerinde de ayrıntılı bir şekilde anlatıldığı gibi böyle bir manyetik alanın Güneş’in konvektif bölgesinin alt kısmındaki varlığının bazı fiziksel parametreler üzerindeki etkileri irdelenmiştir. 
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tam olarak anlasilabilecegi ve yildizlarin i¢ yapisindaki olaylarin biiylik bir

boliimiinii agiklamaya yardimei olacagi umudunu tasimaktadirlar.

Bugiine kadar yapilan Gilines gozlemlerinden elde edilmis ¢ift kutuplu Giines
leke gruplart en ¢ok géze carpan yapilagmalardir (Pulkkinen ve dig., 1999). Sekil
C.2’de (Bkz EK C) verilen kelebek diyagrami seklindeki Giines’in aktif bolgeleri, bu
etkinliklerin en dikkat ¢ekici isaretleridir. Bu ozellikler, Giines yiizeyinin altinda
yatan bir manyetik yapinin ve dinamo mekanizmasinin varligmin en belirgin
kanitlar1 olarak gosterilebilir. Schiissler (1995) Giines leke gruplarinin karakteristik
ozelliklerinin, Giines icerisinde boylamsal yonde olusan bir manyetik yap1 tarafindan
aciklanabilecegine isaret etmektedir. Giines, en ¢ok gozlenen ve teorik olarak
calisilan yildiz oldugundan, Giines dinamosuna ait calismalar ayrintih MHD

modeller ile test edilme ve kiyaslama sansina sahiptirler.

Noyes (1981)’e gore bir Gilines Dinamo’sunun olusumunda rol oynayan ii¢
onemli parametre vardir. Bu parametrelerden ilki agisal hizin derinlige bagh
degisimidir ve bu da ters modellemelerden elde edilebilmektedir. Spiegel ve Zahn
(1992) Giines’e sismolojik tipteki yiiksek ¢oziiniirliiklii gézlemleri kullanarak, kararli
bir sekilde katmanlagmis 1sinim bolgesi ile konvektif bolge arasindaki gegis
bolgesinde agisal hizin ani bir sekilde degistigi bir kesme (shear) katmani olusacagini
gostermislerdir. Gilman ve Fox (1997) konvektif bdlgenin tabaninda ve fotosferin
hemen altindaki bolgelerde enlemsel gradyanli bir diferansiyel donmenin varligindan
bahsetmektedirler. Manyetik alandan sorumlu dinamo mekanizmasin1 doguran
nedenin bu diferansiyel donme olduguna inanilmaktadir. Son yillarda yapilan
calismalarda da bu gegis bolgesi lizerinde durulmustur. Sekil C.3 (Bkz EK C) SOHO
projesinin  sismolojik  verilerinden elde edilmis acisal hiz degisimleri
gosterilmektedir. Acisal hizdan sonra ikinci 6nemli parametre ise Coriolis sayisidir.
Dikpati ve arkadaslarinin (2003) belirttigi gibi, sayfa 9’da tanimlanan Coriolis
sayisinin birden biiyiik oldugu durumlarda Coriolis donme kuvveti, boylamsal
bilesenden kutupsal bilesenin dogusuna neden olacaktir. Ugiinciisii parametre ise
daha once belirttigimiz konvektif bolge derinligidir. Giines i¢in bu bdlgenin derinligi
yaklasik olarak Giines yiizeyinden 0,30R_ uzakhigi olarak bilinmektedir. Giines’in
bes dakikalik zonklama goézlemleri araciligi ile konvektif bolgenin tabani (KBT)
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daha ayrintili olarak calisilmustir. Sekil 2.1°de r,,, olarak belirtilen bu siir Giines

merkezinden 0,713R  uzakliktadir (Macgregor ve Charbonneau, 1999).

Parker’in 1993 calismasinda Giines’in konvektif bolgesindeki biiyiik olgekli
dinamo etkinliginde iki 6nemli sliregten bahsedilmektedir. Bunlardan ilki ¢ok yiiksek
degerli boylamsal alanin olusum siirecidir. Ikinci siireg ise ddngiiniin
tamamlanabilmesi i¢in boylamsal bilesenden kutupsal bilesenin yaratildig: siiregtir.
Boylamsal bilesen Tasiklin bdlgesinde, kutupsal bilesen ise ya ylizeye yakin
bolgelerde ya da konvektif kabuk icerisinde iiretilir. Dinamo sisteminin olusmasi

asagidaki siireclerle agiklanabilir.

- Kutupsal bilesenin ylizeye yakin kisimlarda ortaya ¢ikmasi.

- Uretilen bu zayif kutupsal bilesenin Tasiklin bdlgesine dogru tasmmasi (-
etkisi yada calkantili tagima).

- Manyetik alanin tachocline bolgesindeki diferansiyel donme ve biiyiik-6lgekli
diferansiyel donme sayesinde organize bir sekilde sarilmasi sonucunda
siddetinin bu hareketlerle artarak boylamsal 6zellikli bir alanin meydana
gelmesi (w-etkisi).

- Aktif bolgeleri de olusturan biiyiik-6lcekli boylamsal alanin konvektif bolge
icerisinde kutupsal hiz vektorii yoniinde yiikselerek tasinmasi ve kutupsal

bileseni olusturmasi.

Yukarida anlatilan siireglerin tamamina kapali devre dinamo siireci adi da
verilmektedir (Spruit, 2002). Dinamo mekanizmasi etkisiyle bu sekilde bir manyetik

alan olusumu en ¢ok kabul gbren bir goriis olarak karsimiza ¢ikmaktadir.
3.2. Konvektif Bolgede Manyetik Alan

Bu bolimde dinamo kuraminmi tanimlayan genel denklemler verilecektir.
Birinci kisimda Maxwell denklemleri ve Ohm yasas1 6zetlenecektir. Ikinci kistmda
ise konvektif diflizyon denklemi araciligiyla Giines’teki dinamo kurami

incelenecektir.

15



3.2.1. Genel Denklemler

Denklemlerden 6nce, ilk kez 1864 yilinda James Clark Maxwell'in toparladigi,
elektrik ve manyetik alanlarin birbirleriyle ve maddeyle etkilesimlerini anlatan dort
Maxwell denkleminin verilmesi gerekmektedir. Bu dort denklemden (Griffiths,

1989) ilki elektrik alaninin nasil olustugunu belirten Gauss yasasidir,

VE="L, (3.1
80

Bu denklem elektrik alanin skaler kaynaginin elektriksel yiik yogunlugundan
kaynaklandigini, bagka bir deyisle, elektrik alanin yiiklerde sonlandigini
belirtmektedir. Bu esitlikte kullanilan p, ve g, sirasiyla elektriksel yiik yogunlugu
ve bos uzaymn elektriksel gecirgenligini temsil eden dielektrik katsayisidir. ikinci

denklem manyetik yiikiin olmadigini belirten tek kutupsuzluk (no monopole)

denklemidir.
V.B=0 (3.2)

Bu denklem manyetik alanin hep kendisini olusturan neden {iizerinde
sonlandigini; diger bir ifadeyle herhangi bir kapali ylizeydeki manyetik akinin sifir
oldugunu gostermektedir. Ugiincii Maxwell denklemi elektrik yiik hareketi ve
degisken elektrik alanlarinin manyetik alan {iretecegini gosteren Ampere-Maxwell

yasasidir.

ﬁxE:%J+%%E; (3.3)

(3.3) esitliginde kullanilan Jve M, sirastyla vektorel elektrik akim yogunlugu ve

manyetik gecirgenlik katsayisidir. Sonuncu denklem ise degisken manyetik alandan

elektrik alan liretimini anlatan Faraday indiiksiyon yasasidir.
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(3.4)

B GxE
ot
Faraday yasasi herhangi bir kapali egri {izerinde elektrik alanin rotasyonelinin,

egrinin ¢evreledigi yiizey iizerindeki manyetik alanin negatifinin zamanla degisimine
esit oldugunu gostermektedir. Sonucu denklemde, asagida verilen genellestirilmis

Ohm yasas1 (Gombosi, 1998) kullanilarak;
S _EivxB (3.5)
o
ve Gilines’teki iletkenligin sonsuza oldugu (o — o) kabul edilerek (3.4) denklemi
asagidaki gibi yeniden yazilabilir;
(3.6)

a—Bzﬁx(VxE’).

3.2.2.Giines Fizigine Uygulanabilecek Dinamo Denklemleri

Bu kisimda dinamo kuramindaki tanimlayan temel siiregler ve bunlara ait

denklemler verilmistir. Baslangi¢c noktamiz manyetik indiiksiyon denklemidir:
(3.7)

a—Bzﬁx(VxE’)+77mV2§.
ot
Burada 7, =1/0u, manyetik sizma katsayist (magnetic diffusivity) olarak

adlandirilir. Esitligin sol tarafindaki terim manyetik alanin zaman degisimini
betimler; sag tarafindaki ilk terim konvektif terim olarak adlandirilir. Esitligin sag
tarafindaki ikinci terimin yoklugunda, (3.7) esitligi manyetik alanin plazmaya
“dondugunu” betimler; diger bir deyisle, manyetik alanla plazmanin géreli hiz1
yoktur, esitlikteki v hizi plazmayla manyetik alanin ortak hizidir. Esitligin sag
tarafindaki ikinci terim sizma terimi (diffusive) olarak adlandirilir. Birgok MHD
calismasinda (Parker, 1993; Schiissler, 1995; Dikpati ve dig., 2003; Brun ve dig.,



2004), Giines’teki manyetik alan ve akiskan hizina ait kutupsal ve boylamsal

bilesenler toplamlar1 asagidaki sekilde yazilir;

B=B,é, + By, (3.8)
V=8, + V. (3.9)

Son iki esitligi ve bunlarin diverjans 6zelliklerinin V-B=0,V-V=0 oldugunu
kabul ederek (3.7) denkleminde yerine koydugumuzda, boylamsal alanin zamansal

degisimi elde edilir;

OB . B - 1
Bt (Ve - V)2 = #(By V)L 47, (VZ ——)B,. (3.10)
ot r 7 r

Yukaridaki esitligin sol tarafindaki ikinci terim, matematiksel ac¢idan bir “yon
tiirevini gosterirken, fiziksel olarak kutupsal akiskan hiz vektorii boyunca boylamsal

manyetik alan degisimini anlatmaktadir. Esitligin sag tarafindaki ilk terim, w-etkisi
olarak da bilinen bir siirectir; boylamsal bilesen B, ’nin kutupsal bilesen EK
(=Bé +B,e,) ve kesmeden (v, /r) kaynaklandigin1 ifade etmektedir (Brun ve
dig., 2004). ikinci terim ise kayiplari (batik) gostermektedir. Boylamsal yondeki v,

hizin,
v, =Qrsing (3.11)

seklinde yazarsak, diferansiyel donmeden () kaynaklanan kesme hizinin 22 yillik

Giines ¢evrimlerine de neden olan boylamsal manyetik alan1 yarattig1 sylenebilir.

(3.7) indiiksiyon denkleminde manyetik alanin kutupsal bilegenin

incelenebilmesi i¢in, bu bilesenin A4, gibi bir vektér potansiyel cinsinden,

B, =V x (4ié,) seklinde ifade edilmesi gerekmektedir. Literatiirde ilk defa Parker
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(1955) tarafindan tanimlanan o-etkisini £, =aB, seklinde dikkate alirsak, A

potansiyeline ait agagidaki diferansiyel denklemi elde edilir;

04,
ot

+ (VTK VYA ) = aB, +1, (V? —riz)AK. (3.12)

Son esitlikteki a sabiti, genellestirilmis Ohm yasasindan da anlasilacag gibi,
hiz boyutundadir. (3.12) esitligi yakinda incelendigi zaman kutupsal bilesenin biiyiik

Olgekli siklonik hareketlerin (v, ) boylamsal bilesen B, ile etkilesmesinden

kaynaklandig1 goriilebilir (a-etkisi). Yukaridaki esitligin sol tarafindaki ilk terim

A, ’daki zamansal bagimlilig1 gosterirken, ikinci terim dinamo kuraminda galkanti

yoluyla tasinim safhasimi gostermektedir (Brun ve dig., 2004). (3.10) ve (3.12)
esitliklerinden anlagilacag1 {izere, sirasiyla kutupsal bir bilesenden boylamsal
karakterde bir manyetik ve tersini de saglayan bir dinamo tanimlanmaktadir.
Dolayisiyla tersine donen (reversing dynamo) ve siirekli bir dinamo mekanizmasi

olusmaktadir.

Baz1 calismalarda Giines igerisindeki manyetik alanin bilesenleri arasindaki
biiyiikliik iliskisi iizerinde durulmustur. Ornegin Kleeorin ve ¢alisma arkadaslarmin
(1996) gerceklestirdikleri arastirmada Giines’in konvektif bolgesindeki manyetik
calkantinin yiizeydeki leke olusumuna ve gozlenen Giines zonklamalariyla iliskisine
bakmiglardir. Kleeorin ve dig. (1996) manyetik alanin ii¢ bileseni arasindaki iligkiyi
B, >>B,,B, seklinde tanimlamislardir. Buna kargilik Brun ve dig. (2004) Giines

yiizeyindeki kutupsal alanin 10™ T, boylamsal alanin ise 10" T civarinda oldugunu
belirtmislerdir. Glatzmaier (1985) ise Giines igerisindeki manyetik enerjinin %
85’inin boylamsal bilesenden kaynaklandigin1 belirtmistir. Birinci boliimde ifade
edilen bilesenlere ait enerji degerleri kullanilarak, bilesenler arasinda yaklasik 10

katlik bir fark oldugu sdylenebilir.

Bu tez kapsaminda, yukarida anlatilan manyetik alan ve dinamo iliskileri
kullanilarak maksimum degeri 10 T biiyiikliigiinde ve boylamsal yonde bir manyetik

alan profili secilmistir. Calismanin ilgili boliimlerinde de ayrintili bir sekilde
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anlatildig1 gibi bdyle bir manyetik alanin Giines’in konvektif bolgesinin alt

kismindaki varliginin bazi fiziksel parametreler tizerindeki etkileri irdelenmistir.
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BOLUM 4
MATERYAL ve YONTEM

Glines, kiitlesinin biiylik ¢ogunlugu hidrojenden olusan bir plazma topuna
benzetilebilir. Bu top, ¢ok basit olarak, Sekil 4.1°de gosterildigi gibi maddenin gaz
fazina yiiksek enerjiler verilerek elde edilmis yiiklii ve yiiksiiz pargaciklar toplulugu
olarak tamimlanabilir. Bu 6zelliginden dolayi, plazma 1s1 ve elektromanyetik alan

etkisiyle hareket ettirilebilir veya tuzaklanabilir diyebiliriz.

Gaz Plazma

e oe ;. :"'
o eo o'le 4
e = @

Enerji
Diisiilc Yiiksek

Sekil 4.1. Maddenin enerjinin etkisiyle gaz fazdan plazmaya doniisiimii.

Literatiirde plazmanin bilinen ii¢ adet temsili vardir. Bunlardan ilki, pargacik
hizlandiricilarinin da temelini olusturan pargacik optigi olarak bilinen gosterim
seklidir. Bu gdsterimde, 15181n merceklerdeki optik davranisina gonderme yapilarak
elektron ve iyonlarin da elektromanyetik alandaki hareketleri incelenmektedir
(Artsimovich, 1971). Ikinci gosterim bicimi, kinetik teori olarak da bilinen,
plazmanin hareketini toplu gaz dinamigi seklinde inceleyen yontemdir (Chen, 1977;
Demokan, 1991). Uciincii ve son gosterim bi¢imi ise manyetohidrodinamik (MHD)
temsildir. Burada kinetik teorinin 6zel bir durumunda parcaciklar arasi uzaklik ¢ok
kisa ve ortam siirekli bir akiskan gibi diistliniiliir. Dolayisiyla kinetik teorinin temelini
olusturan Maxwell-Boltzmann denkleminin integralleri alinarak plazmay1 tanimlayan
MHD denklemleri elde edilir (Choudhuri, 1998). Manyetohidrodinamik kelimesinin

etimolojik kokeni manyetik alandan kaynaklanan “manyeto”, akiskan anlamindaki
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BÖLÜM 4


MATERYAL ve YÖNTEM


Güneş, kütlesinin büyük çoğunluğu hidrojenden oluşan bir plazma topuna benzetilebilir. Bu top, çok basit olarak, Şekil 4.1’de gösterildiği gibi maddenin gaz fazına yüksek enerjiler verilerek elde edilmiş yüklü ve yüksüz parçacıklar topluluğu olarak tanımlanabilir. Bu özelliğinden dolayı, plazma ısı ve elektromanyetik alan etkisiyle hareket ettirilebilir veya tuzaklanabilir diyebiliriz.
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Şekil 4.1. Maddenin enerjinin etkisiyle gaz fazdan plazmaya dönüşümü.

Literatürde plazmanın bilinen üç adet temsili vardır. Bunlardan ilki, parçacık hızlandırıcılarının da temelini oluşturan parçacık optiği olarak bilinen gösterim şeklidir. Bu gösterimde, ışığın merceklerdeki optik davranışına gönderme yapılarak elektron ve iyonların da elektromanyetik alandaki hareketleri incelenmektedir (Artsimovich, 1971). İkinci gösterim biçimi, kinetik teori olarak da bilinen, plazmanın hareketini toplu gaz dinamiği şeklinde inceleyen yöntemdir (Chen, 1977; Demokan, 1991). Üçüncü ve son gösterim biçimi ise manyetohidrodinamik (MHD) temsildir. Burada kinetik teorinin özel bir durumunda parçacıklar arası uzaklık çok kısa ve ortam sürekli bir akışkan gibi düşünülür. Dolayısıyla kinetik teorinin temelini oluşturan Maxwell-Boltzmann denkleminin integralleri alınarak plazmayı tanımlayan MHD denklemleri elde edilir (Choudhuri, 1998). Manyetohidrodinamik kelimesinin etimolojik kökeni manyetik alandan kaynaklanan “manyeto”, akışkan anlamındaki “hidro” ve hareket anlamındaki “dinamik” kelimelerinin birleşimine dayanmaktadır. Kısaca MHD, elektriksel iletkenliği olan akışkanların elektromanyetik alandaki dinamiğini inceleyen disiplindir. Bu kavram literatürde ilk defa  Alfvén (1942) tarafından  kullanılmış ve yine kendisince geliştirilerek 1970 yılı Nobel Fizik Ödülünü almasına yol açmıştır. 

Çalışmamızın başlıca amacı da yarı hidrostatik dengedeki bir Güneş’in konvektif bölgesinin alt tabanındaki dar Taşiklin bölgesinde kullanılabilecek bir manyetohidrodinamik (MHD) Güneş modeli geliştirmekti. Aşağıda MHD denklemleri olarak bilinen eşitlikler elde edildikten sonra bunların çözüm yöntemleri ayrıntılı olarak anlatılacaktır. 

4.1. Tek Akışkan Denklemleri


Kinetik teoride parçacıkların dış güçlerin (örneğin sıcaklık, manyetik alan) etkisi altındaki davranışları dağılım fonksiyonları aracılığıyla tanımlanabilir (Choudhuri, 1998). Maxwell-Boltzmann denklemi, MHD yaklaşımını tanımlamakta kullanılacaktır.  
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Bu denklemde  f, s, 
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ve c sırasıyla parçacığa ait dağılım fonksiyonunu, parçacık türünü, parçacık hızını, gradyan operatörünü, birim yükü, kütleyi ve çarpışmaları ifade etmektedirler.


Buna göre parçacıklar arası uzaklık ortamın ölçek uzunluğuna göre çok kısa ise Maxwell-Boltzmann eşitliğinin hıza göre değişik momentleri alınarak MHD yaklaşımında kullanılan ana denklemler elde edilir (Demokan, 1991).  

Yukarıdaki (4.1) ana denkleminin her iki tarafını üç boyutlu hız integral elemanı 
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 ile çarparak integral alınırsa  kütle taşınım denklemi elde edilebilir;
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(4.2)

(4.2) Denkleminde ns parçacıkların birim hacimdeki sayısal yoğunluğunu göstermektedir. Akışkan hareket denkleminin elde edilebilmesi için ise Maxwell-Boltzmann denkleminin her iki tarafının 
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 ile çarpılarak 1. momentinin alınması gerekmektedir;
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Momentum transferini tanımlayan  (4.3) denkleminde 
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 sırasıyla ortalama hız, basınç tensörü, momentum vektörü ve çarpışmalardan kaynaklanan kayıpları ifade etmektedirler. Son olarak (4.1) denkleminin her iki tarafını 
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 ile çarparak bu sefer 2. moment alınırsa enerji transfer denklemi elde edilebilir.
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Son denklemdeki 
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 sırasıyla  enerji, enerji akısı ve akım yoğunluklarını göstermektedirler. 


4.2. İletken Akışkanlarda MHD Denklemleri


Bir önceki kısımda tanımlanan elde edilen transfer eşitlikleri yüklü veya nötr olan bir tek parçacık türüne ait büyük ölçekli davranışları incelemek için kullanılır. Bu kısımda ise iyonlaşmış gaz olan plazmanın tamamının davranışını inceleyen MHD denklemleri verilecektir. Bu amaçla kütlesel yoğunluk (
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elektriksel yük yoğunluğu (
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akışkan hızı 
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ve elektriksel akım yoğunluğu (
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(4.8)

olarak dikkate alınacaktır (Gombosi, 1998). Buradan plazmadaki akışkanın, yükün ve momentumun sürekliğini belirten denklemler sırasıyla  aşağıdaki şekilde verilir:
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(4.11)

4.2.1 Akışkanlarda İdeal MHD Yaklaşımı


Yukarıdaki (4.9)-(4.11) eşitlikleri literatürde ideal olmayan MHD denklemleri olarak da bilinmektedirler. İdeal bir akışkana uygulanabilecek MHD denklemlerini elde etmek için ise aşağıdaki yaklaşımların kullanılması gerekmektedir.

1) Isı alışverişinin ihmal edilebildiği adiyabatik durumlarda gazın termodinamik dengeden çok uzak olmadığı kabul edilerek basınç tensörü yerine skaler basınç kullanılabilir.


2) Elektron ve iyonların sayısal yoğunluklarının eşit olduğu düşünülerek plazmanın nötr olduğu varsayılır.

3) Amper-Maxwell yasasındaki yer değiştirme akımının ihmal edilebilecek derecede küçük olduğu kabul edilir (
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4) Parçacıklar arası çarpışmalar ihmal edilerek plazma iletkenliği sonsuz varsayılır.



Yukarıdaki dört varsayımı kullanarak ideal MHD yaklaşımındaki kütle süreklilik denklemi bulunur:
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(4.12)

Çekimsel kuvvetin de dikkate alındığı hareket denklemi şu şekilde ortaya çıkıyor:
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(4.13)

Adiyabatik durum denklemi ise
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(4.14)

şeklinde yazılır.

İdeal MHD denklemlerinin tamamlanabilmesi için üçüncü bölümde anlatılan Maxwell denklemleri ve Ohm yasası yeniden aşağıdaki gibi yazılabilir:
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Buradaki (4.12)-(4.19) eşitlikleri ideal MHD yaklaşımının genel denklemleri olarak bilinirler ve bu bağlamda doğrusal değildirler (Priest, 2006). Bu nedenle çözüm ararken akışkanın sıkıştırılabilirliği gibi bazı fiziksel özelliklerini sınırlandıran bir takım yaklaşımlar kullanılmaktadır. Bu yaklaşımları akışkanın ses hızı ile ölçeklendirilmiş hızına bağlı Mach sayısı (
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s


Mac


=


) değerlerine göre iki sınıfta toplayabiliriz. İlk sınıf Ma’nın 1’den küçük değerleri için geçerli olan sıkıştırılamaz akışkan yaklaşımları, ikinci sınıf ise sıkıştırılamazlıktan bağımsız olan ince kabuk yaklaşımıdır. Bunlar sırasıyla aşağıda anlatılmıştır. 

4.3. Sıkıştırılamaz Akışkan Yöntemleri

Çok küçük akışkan hızlarının ele alındığı (Ma<<1) için geçerli olan bu sınıfta üç temel yaklaşım yöntemi vardır. Bunlar sırasıyla esneksizlik (anelastic), Boussinesq ve  hızın diverjans yaklaşımı yöntemleridir ve özellikleri izleyen kısımlarda ayrıntılı olarak verilecektir.

4.3.1. Esneksizlik Yaklaşımı 

Literatürde ilk defa Gough (1969) tarafından tanımlanan bu yöntem ses hızını filtre eden yaklaşım olarak da bilinmektedir. Burada akışkan sıkıştırılamazlıkla sıkıştırılabilirlik arasındaki bir durumda kabul edilir. Manyetik alan gibi dış etkenlerden kaynaklanan fiziksel değişimlerin hidrostatik dengedeki referans konumuna göre çok küçük olduğu varsayılır (Lantz ve Fan, 1999). Ayrıca yoğunluğun da zaman içerisinde değişmediği varsayılarak (
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), (4.12) süreklilik denklemi aşağıdaki gibi basitleştirilir.
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Bu yaklaşımla elde edilecek akışkan hızı ses hızından küçük olacağından  ve akışkan yada plazma yarı sıkıştırılabilir olarak kabul edilir. Esneksizlik yaklaşımının önemli bir özelliği de hızlar skaler bir potansiyel fonksiyonu cinsinden yazılabileceğinden dolayı bu durum sayısal çözümlerin yanı sıra analitik çözümler için de geçerliliğidir. Aksi takdirde ek bazı terimlerin hesaba katılması gerektiğinden işlemler daha da güçleşmektedir.

4.3.2. Boussinesq Yaklaşımı


Kanımızca yukarıdaki esneksizlik yaklaşımının özel bir durumu olan bu yaklaşım ilk defa Fransız matematikçi Joseph Valentin Boussinesq tarafından çalışılmıştır (Bkz Miesch ve Gilman, 2004; Cally, 2003). Akışkanın ısısal dengeden çok uzak olmadığı bu durumda yoğunluğun gerek uzaysal gerekse zamansal olarak çok fazla değişmediği varsayılır ve süreklilik denklemi aşağıdaki gibi elde edilir. Öncelikle 
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 biçiminde yazılabilen kütle süreklilik eşitliği kullanılarak durgun durumda (steady state); 
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(4.21)

denklemi elde edilir. Son eşitliğin sağ tarafındaki birinci terim, yön türevi olduğundan, akışkan hız vektörü yönündeki kütle yoğunluğunun değişimini belirtmektedir. (4.13) Hareket denklemindeki yoğunluğun zaman içerisinde sabit kaldığı varsayılarak yalnızca çekimsel terimdeki katkısı şu şekilde dikkate alınır (EK A1):



[image: image44.wmf]0


gTg


rar


D=D


rr


.






(4.22)

Son eşitlikte 

[image: image45.wmf]0


r


, 

[image: image46.wmf]T


D


 ve 

[image: image47.wmf]0


1/


T


a


=-


 sırasıyla akışkanın hidrostatik dengede kabul edilen referans konumundaki yoğunluğunu, referans konumuna göre sıcaklık farkı ve ısısal genleşme katsayısını temsil etmektedir.  Bu yöntemle elde edilen akışkan hızları ses hızından küçüktür ve akışkan sıkıştırılamaz olarak kabul edilir.

4.3.3. Hızın Diverjans Yaklaşımı


MHD eşitliklerinde hızın diverjansı 
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şeklinde alınarak işlem yapılır (Landau ve Lifshitz, 1959; Denis, 1991). Burada Boussinesq yaklaşımından farklı olarak yoğunlukla ilgili herhangi bir kısıtlama yoktur ve elde edilen hızlar da ses hızından çok küçüktür.

4.4. İnce Kabuk Yaklaşımı

Çalışmamızda Güneş’in KBA bölgesindeki MHD çözümlerini ararken yukarıdaki yaklaşımları sıkıştırılabilirlikten bağımsız bir duruma getirdik. Bunun için de “İnce  Kabuk Yaklaşımı” olarak bilinen yöntemi kullandık. Bu yöntemde araştırılan bölgenin ince kabuklardan oluştuğu varsayılır ve Şekil 4.2’de gösterilen kabuk kalınlığının (d) çok küçük oluğu durumlarda çapsal koordinat  aşağıdaki gibi normalize edilerek işlem yapılır  (Miesh ve Gilman, 2004):
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Şekil 4.2. KBA’nın ince kabuk gösterimi.

Son eşitlikte (4.23) kullanılan R1, yukarıdaki şekilde gösterildiği gibi kabuğun tabanını belirtirken, z boyutsuz yüksekliği ifade etmektedir. Buna göre z=0 ve 1, sırasıyla, kabuğun alt ve üst sınırlarını temsil etmektedir. 


İnce kabuk yönteminde d kalınlığının (0.02R() taban yarıçapından çok küçük olduğu varsayılır: 
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(4.24)


Son eşitlikteki 
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 sembolü kalınlık parametresi olarak kullanılmaktadır. 
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“hidro” ve hareket anlamindaki “dinamik™ kelimelerinin birlesimine dayanmaktadir.
Kisaca MHD, elektriksel iletkenligi olan akiskanlarin elektromanyetik alandaki
dinamigini inceleyen disiplindir. Bu kavram literatiirde ilk defa Alfvén (1942)
tarafindan  kullanilmis ve yine kendisince gelistirilerek 1970 yili Nobel Fizik

Odiiliinii almasina yol agmustir.

Calismamizin baglica amaci da yar1 hidrostatik dengedeki bir Giines’in
konvektif bolgesinin alt tabanindaki dar Tasiklin bolgesinde kullanilabilecek bir
manyetohidrodinamik (MHD) Giines modeli gelistirmekti. Asagida MHD
denklemleri olarak bilinen esitlikler elde edildikten sonra bunlarin ¢éziim yontemleri

ayrintili olarak anlatilacaktir.

4.1. Tek Akiskan Denklemleri

Kinetik teoride pargaciklarin dis giiglerin (6rnegin sicaklik, manyetik alan)
etkisi altindaki davranislar1 dagilim fonksiyonlar1 araciligiyla tanimlanabilir

(Choudhuri, 1998). Maxwell-Boltzmann denklemi, MHD yaklasimini tanimlamakta

kullanilacaktir.
D sia-f + o (Brixh) Lo =0l 4.1)
Ot m Ol ot

N

Bu denklemde f, s, i, V, e, mve c sirasiyla pargaciga ait dagilim
fonksiyonunu, pargacik tiirlinii, par¢acik hizini, gradyan operatoriinii, birim yiikii,

kiitleyi ve carpismalar ifade etmektedirler.

Buna gore pargaciklar arasi uzaklik ortamin 6l¢ek uzunluguna gore ¢ok kisa ise
Maxwell-Boltzmann esitliginin hiza gore degisik momentleri alinarak MHD

yaklagiminda kullanilan ana denklemler elde edilir (Demokan, 1991).

Yukaridaki (4.1) ana denkleminin her iki tarafini ii¢ boyutlu hiz integral

eleman1 d’u ile garparak integral alimirsa kiitle tasinim denklemi elde edilebilir;
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on,

ot

+V-(nit,)=0. (4.2)

(4.2) Denkleminde n; pargaciklarin birim hacimdeki sayisal yogunlugunu

gostermektedir. Akiskan hareket denkleminin elde edilebilmesi i¢in ise Maxwell-

Boltzmann denkleminin her iki tarafinin mid’u ile carpilarak 1. momentinin

alinmasi1 gerekmektedir;

msns[aai;+@ V)i l=en [E+(@ xB)]-V P + 5(;5’ . (4.3)

Momentum transferini tanimlayan (4.3) denkleminde u P pved, /ot sirastyla

ortalama hiz, basing tensorii, momentum vektorii ve c¢arpismalardan kaynaklanan

kayiplar1 ifade etmektedirler. Son olarak (4.1) denkleminin her iki tarafin

(mau’ / 2)d’u ile garparak bu sefer 2. moment almirsa enerji transfer denklemi elde

edilebilir.
U . 50, -F-J =ﬂjuzﬁd3u (4.4)
t 2 ot

Son denklemdeki U, U - Ve js sirasiyla enerji, enerji akis1 ve akim yogunluklarini

gostermektedirler.
4.2. Iletken Akiskanlarda MHD Denklemleri

Bir 6nceki kisimda tanimlanan elde edilen transfer esitlikleri yiiklii veya notr
olan bir tek parcacik tiiriine ait biiylik 6l¢ekli davraniglari incelemek i¢in kullanilir.
Bu kisimda ise iyonlasmis gaz olan plazmanin tamaminin davranisini inceleyen

MHD denklemleri verilecektir. Bu amagla kiitlesel yogunluk ( p ) ile

p= stns, (4.5)
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elektriksel yiik yogunlugu ( p, ) seklinde
pE = Z es ns 2
akiskan hizi
v=L1 > pii
pSY

ve elektriksel akim yogunlugu (J )

J = Zes nu,
s

(4.6)

(4.7)

(4.8)

olarak dikkate alinacaktir (Gombosi, 1998). Buradan plazmadaki akiskanin, yiikiin

ve momentumun siirekligini belirten denklemler sirasiyla asagidaki sekilde verilir:

a_p+v(p\7):()
ot
%P .7 =0
ot

p[%-f—({/'ﬁ){/]:pEE-f-jxg—ﬁ' +

!

v

4.2.1 Akiskanlarda Ideal MHD Yaklasim:

<

(4.9)

(4.10)

4.11)

Yukaridaki (4.9)-(4.11) esitlikleri literatiirde ideal olmayan MHD denklemleri

olarak da bilinmektedirler. Ideal bir akiskana uygulanabilecek MHD denklemlerini

elde etmek i¢in ise asagidaki yaklasimlarin kullanilmas1 gerekmektedir.

1) Ist aligveriginin ihmal edilebildigi adiyabatik durumlarda gazin termodinamik

dengeden ¢ok uzak olmadigi kabul edilerek basing tensorii yerine skaler basing

kullanilabilir.

2) Elektron ve iyonlarin sayisal yogunluklarinin esit oldugu diisiiniilerek plazmanin

ndtr oldugu varsayilir.
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3) Amper-Maxwell yasasindaki yer degistirme akiminin ithmal edilebilecek derecede

kiigiik oldugu kabul edilir (6E/dt ~ 0).
4) Parcaciklar arasi ¢arpigsmalar thmal edilerek plazma iletkenligi sonsuz varsayilir.

Yukaridaki dort varsayimi kullanarak ideal MHD yaklagimindaki kiitle

sureklilik denklemi bulunur:

P L5 (pv)=0. (4.12)

ot

Cekimsel kuvvetin de dikkate alindig1 hareket denklemi su sekilde ortaya ¢ikiyor:

p[%uvﬁ)ﬂ:—ﬁpmgﬂxé. (4.13)

Adiyabatik durum denklemi ise

p="p (4.14)
seklinde yazilir.

Ideal MHD denklemlerinin tamamlanabilmesi i¢in iigiincii bdliimde anlatilan

Maxwell denklemleri ve Ohm yasas1 yeniden asagidaki gibi yazilabilir:

V.E=0 (4.15)
VB=0 (4.16)
§x§=,u0j (4.17)
0=E+VxB (4.18)
a—qzﬁx(vxz?). (4.19)
ot
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Buradaki (4.12)-(4.19) esitlikleri ideal MHD yaklagiminin genel denklemleri
olarak bilinirler ve bu baglamda dogrusal degildirler (Priest, 2006). Bu nedenle
¢oziim ararken akigskanin sikistirilabilirligi  gibi  bazi fiziksel o6zelliklerini
sinirlandiran bir takim yaklasimlar kullanilmaktadir. Bu yaklasimlar1 akiskanin ses

hiz1 ile olgeklendirilmis hizina bagli Mach sayis1 (Ma =v/c,) degerlerine gore iki

sinifta toplayabiliriz. 1lk smif Mamin 1°den kiiciik degerleri icin gecerli olan
sikistirtlamaz akiskan yaklagimlari, ikinci sinif ise sikistirllamazliktan bagimsiz olan

ince kabuk yaklasimidir. Bunlar sirasiyla asagida anlatilmistir.
4.3. Sikistirllamaz Akiskan Yontemleri

Cok kiiclik akigkan hizlariin ele alindig1 (Ma<<1) i¢in gegerli olan bu sinifta
tic temel yaklasim yontemi vardir. Bunlar sirasiyla esneksizlik (anelastic),
Boussinesq ve hizin diverjans yaklasimi ydntemleridir ve ozellikleri izleyen

kisimlarda ayrintili olarak verilecektir.
4.3.1. Esneksizlik Yaklasimi

Literatiirde ilk defa Gough (1969) tarafindan tanimlanan bu yontem ses hizin
filtre eden yaklasim olarak da bilinmektedir. Burada akiskan sikistirilamazlikla
sikigtirilabilirlik arasindaki bir durumda kabul edilir. Manyetik alan gibi dis
etkenlerden kaynaklanan fiziksel degisimlerin hidrostatik dengedeki referans
konumuna gore cok kiiclik oldugu wvarsayilir (Lantz ve Fan, 1999). Ayrica

yogunlugun da zaman igerisinde degismedigi varsayilarak (dp/ot=0), (4.12)

stireklilik denklemi asagidaki gibi basitlestirilir.

V-(pv)=0. (4.20)

Bu yaklagimla elde edilecek akiskan hizi ses hizindan kiiciik olacagindan ve akiskan
yada plazma yar sikistirilabilir olarak kabul edilir. Esneksizlik yaklagiminin 6nemli
bir 6zelligi de hizlar skaler bir potansiyel fonksiyonu cinsinden yazilabileceginden

dolay1 bu durum sayisal ¢ozlimlerin yani sira analitik ¢oziimler i¢in de gegerliligidir.
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Aksi takdirde ek bazi terimlerin hesaba katilmasi gerektiginden islemler daha da

gliclesmektedir.
4.3.2. Boussinesq Yaklasimi

Kanimmizca yukaridaki esneksizlik yaklasiminin 6zel bir durumu olan bu
yaklagim ilk defa Fransiz matematik¢i Joseph Valentin Boussinesq tarafindan
calistlmistir (Bkz Miesch ve Gilman, 2004; Cally, 2003). Akiskanin 1sisal dengeden
cok uzak olmadigi bu durumda yogunlugun gerek uzaysal gerekse zamansal olarak

cok fazla degismedigi varsayilir ve stireklilik denklemi asagidaki gibi elde edilir.
Oncelikle 8p/0t+V-(pv)=0 bigiminde yazilabilen kiitle siireklilik esitligi

kullanilarak durgun durumda (steady state);

V-(pV)=v-Vp+pV-v=0=V-v=0 (4.21)

denklemi elde edilir. Son esitligin sag tarafindaki birinci terim, yon tiirevi
oldugundan, akiskan hiz vektorii yoniindeki kiitle yogunlugunun degisimini
belirtmektedir. (4.13) Hareket denklemindeki yogunlugun zaman igerisinde sabit
kaldig1 varsayilarak yalnizca ¢ekimsel terimdeki katkisi su sekilde dikkate alinir (EK
Al):

Apg = ap,ATg . (4.22)

Son esitlikte p,, AT ve a=-1/T; sirastyla akigkanin hidrostatik dengede kabul

edilen referans konumundaki yogunlugunu, referans konumuna gore sicaklik farki ve
1s1sal genlesme katsayisini temsil etmektedir. Bu yontemle elde edilen akigkan

hizlar1 ses hizindan kiictiktiir ve akiskan sikistirilamaz olarak kabul edilir.
4.3.3. Hizin Diverjans Yaklasimi

MHD esitliklerinde hizin diverjanst V.v =0 seklinde alinarak islem yapilir

(Landau ve Lifshitz, 1959; Denis, 1991). Burada Boussinesq yaklagimindan farkli
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olarak yogunlukla ilgili herhangi bir kisitlama yoktur ve elde edilen hizlar da ses

hizindan ¢ok kiigtiktiir.

4.4. ince Kabuk Yaklasimi

Calismamizda Gilines’in  KBA boélgesindeki MHD ¢oziimlerini ararken
yukaridaki yaklasimlari sikistirilabilirlikten bagimsiz bir duruma getirdik. Bunun igin
de “Ince Kabuk Yaklasimi” olarak bilinen yontemi kullandik. Bu ydntemde
arastirilan bolgenin ince kabuklardan olustugu varsayilir ve Sekil 4.2°de gosterilen
kabuk kalinliginin (d) ¢ok kiiciik olugu durumlarda ¢apsal koordinat asagidaki gibi
normalize edilerek islem yapilir (Miesh ve Gilman, 2004):

r=R +zd (4.23)
7=1 x=0,713R=503.208 km )
s d=0.02R o i} _ )
£ , K= =07 = 13.920 kan
1 o t-pp =07 13Rg (220.5)
7=0) x=R,=0,703R g, =489.288 km v

RG':G_GG_OOO ki

Sekil 4.2. KBA’nin ince kabuk gosterimi.

Son esitlikte (4.23) kullanilan R;, yukaridaki sekilde gosterildigi gibi kabugun
tabanin1 belirtirken, z boyutsuz yiiksekligi ifade etmektedir. Buna gore z=0 ve 1,

strastyla, kabugun alt ve iist sinirlarini temsil etmektedir.

Ince kabuk yonteminde d kalinligmin (0.02R ) taban yarigapindan ¢ok kiigiik

oldugu varsayilir:

= <<l (4.24)

1

Son esitlikteki y sembolil kalinlik parametresi olarak kullanilmaktadir.
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BOLUM 5

GUNES’IN KONVEKTIF BOLGESININ ALT KISMINDAKI MHD
DENKLEMLERI

Bu tez c¢alismasinin temel amaci1 manyetik alan1 da dikkate alarak Giines’teki
KBA bolgesinin daha ayrintili bi¢imde ¢alisilmasi olarak belirtilmisti. Bu bdolge
Giines merkezinden 0,703R_-0,723R_ kadar uzak olan yarigaplar arasinda yer
almaktadir (Sekil 5.1). KBA, konvektif bolgenin tabaninda bulunmakta ve yaklasik
kalinligi 10* km olan (Schmitt ve dig., 1984) disa dogru kiitle atilim bdlgesini de
icermektedir. Son yillarda tizerinde ayrintili olarak ¢alisilan bu bélgenin Tasiklin orta

noktasinin (0,693R +0,002R ) biraz iizerinde oldugunu varsayacagiz.

F 3
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Sekil 5.1. Giines kabugunda KBA’nin gosterimi
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BÖLÜM 5


GÜNEŞ’İN KONVEKTİF BÖLGESİNİN ALT KISMINDAKİ MHD DENKLEMLERİ


Bu tez çalışmasının temel amacı manyetik alanı da dikkate alarak Güneş’teki KBA bölgesinin daha ayrıntılı biçimde çalışılması olarak belirtilmişti. Bu bölge Güneş merkezinden 0,703R(-0,723R( kadar uzak olan yarıçaplar arasında yer almaktadır (Şekil 5.1). KBA, konvektif bölgenin tabanında bulunmakta ve yaklaşık kalınlığı 104 km olan (Schmitt ve diğ., 1984) dışa doğru kütle atılım bölgesini de içermektedir. Son yıllarda üzerinde ayrıntılı olarak çalışılan bu bölgenin Taşiklin orta noktasının (0,693R(±0,002R() biraz üzerinde olduğunu varsayacağız. 
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Şekil 5.1. Güneş kabuğunda KBA’nın gösterimi 


5.1. Yarı Hidrostatik Denge Durumu


KBA’da (4.13) momentum transfer denkleminin yarı hidrostatik denge durumundaki Güneş plazması için bazı özel çözümlerini araştıracağız. Tez çalışmamızda Schüssler (1995) ve Gilman, ayrıca Fox (1997) tarafından gerçekleştirilen çalışmalarda da olduğu gibi 10 T maksimum değerinde boylamsal  yönlü bir manyetik alan profili seçilmiştir. 10 T yeğinliğindeki manyetik alan toroidal yapıda olduğu için ortaya çıkan eğrilik kuvvetinin etkisiyle olası boylamsal değişimleri bastıracağından, küresel koordinatlarda değişken ayrımını kolaylaştırmak amacıyla bu profilin eksensel simetri özelliği varsayılarak işlem yapılmıştır. Boylamsal yönde (( yönünde) ve eksensel simetrik ((  koordinatından bağımsız) akışkan hareketi için momentum transfer denklemi aşağıdaki gibi olacaktır (Cavus ve Karafistan, 2007):
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(5.1)


Küresel koordinatları kullanmakla birlikte, son denklem sadece r ve θ koordinatlarına göre şöyle yazılabilecektir:
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(5.3)


(5.2) ve (5.3) eşitliklerindeki v ve B sırasıyla hız ve manyetik alanın 
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 yönündeki skaler bileşenlerini göstermektedirler.


Standart Güneş modelleri (SGM) oluşturulurken de yukarıda verilen denklemlere benzer denklemler kullanılmakla beraber manyetik alan ve dönme dikkate alınmaz. Bu çalışmada referans olarak Christensen-Dalsgaard ve çalışma arkadaşlarının 1996 modeli kullanılacaktır. KBA’da bu modele ait yoğunluk ve ses hızının Tablo 5.1’deki değerlerine bakarak ses hızının sabit, yoğunluğun ise  yaklaşık % 15’lik bir değişim sergilediğini söyleyebiliriz (ayrıntılar için Bkz EK B2). 

Tablo 5.1.  SGM’deki yoğunluk ve ses hızı değişimleri


		x= r/ R(

		cs (m/s)

		ρ (kg/m3)



		0,703

		2,284x105

		203



		0,723

		2,182x105

		174





5.2.  KBA’da İnce Kabuk Yaklaşımı ve Boyutsuz Denklemler


Bölüm 4.4’te anlatılan ince kabuk yaklaşımını uygulayarak (5.2) ve (5.3) denklemlerinin konvektif bölgenin tabanını da içeren Güneş’in KBA katmanındaki sayısal çözümleri aranacaktır. İşlemlerin kolaylaştırabilmesi için bu denklemlerde kullanılan parametreler aşağıdaki denklem setinde verilen ifadeler yardımıyla boyutsuz ρ,
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 parametreleri cinsinden yazılacaktır;
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(5.4)


Son denklem setinde (5.4) kullanılan manyetik alanın maksimum değeri 10 T olarak seçilmiş (Schüssler ve diğ., 1994; Rempel ve diğ., 2000) ve bu değer boyutsuz olarak 1’e normalize edilmiştir. Dolayısıyla 
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 eşitliğinden hareketle (5.4) denklem setindeki yeni hız W’nin yaklaşık değeri 630 m/s olarak bulunur. Manyetik geçirgenlik katsayısı (0 ve yoğunluğun rAKBA’ daki değerleri ise sırasıyla 4π10-7 ve 203 kg/m3 olarak alınmıştır (Tablo 5.1).  Manyetik alan değer olarak 1’e normalize edildiğinden W, KBA’nın tabanındaki Alfvén hızına karşılık gelmektedir (Alfvén, 1942). (5.2) ve (5.3) eşitlikleri,  son denklem setinde tanımlanan yeni parametreler cinsinden daha özgün bir şekilde yazılabilir (çıkarım için Bkz EK A2); 
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(5.5)
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(5.6)


Son iki eşitlikte kullanılan boyutsuz parametreler aşağıdaki gibi değişkenlerine ayrılabilir. 
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(5.7)


Lima ve çalışma arkadaşlarının (2001) kullandığı yönteme benzer şekilde gerekli basitleştirmeler yapılırsa (EK A2) enlemsel açı bağımlılıkları sırasıyla küresellik (
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) ve yoğunluğun şekil parametreleri (δ ) cinsinden  şu şekilde yazılır;
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(5.8)  


Hareket denkleminden elde edilen çapsal koordinat ve enlemsel açıya ait değişimleri içeren (5.5) ve (5.6) denklemlerinde (5.8) denklem setini yerine koyarak bu iki denklemi boyutsuz parametreler cinsinden yeniden elde ederiz. Sonrasında denklemlerden birincisini θ’ya, ikincisini ise z’ye göre türevini alarak gerekli sadeleştirmeler yapılırsa, aşağıdaki gibi ikinci mertebeden basit bir diferansiyel denklem haline getirilebilir;
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 (5.9)


R(z)’nin ikinci derece diferansiyelini içeren (5.9) genel denkleminin ε, δ, χ ve n parametrelerine bağlı çözümleri aranmıştır. İzleyen alt bölümlerde verilen sınır koşulları ve özel manyetik alan profili tanımlanarak (5.9) denkleminin sayısal çözümleri araştırılacaktır. 

5.3. Sınır Koşulları 


Bu çalışmanın ana amaçlarından birisi olan KBA’nın alt ve üst sınırlarında SGM yoğunluğunun perturbe edilmemesi koşulunun sağlanması için aşağıdaki koşulların kullanılması gerekmektedir; 
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(5.10)


Son eşitlikte kullanılan κ katsayısı hidrostatik denge şartı yardımıyla hesaplanabilir ve SGM’ye ait yoğunluk değerinin sağlanabilmesi için 

[image: image19.wmf]2


/0,222


s


gc


kcg


¢¢


==


 (Bkz. EK A3) olması gerekmektedir. Bu değer Tablo 5.1’de 203 kg/m3 olarak verilen değere karşılık gelmektedir. 


5.4. Manyetik Alan Profili


Bu tez çalışmasında (5.9) genel denkleminin bazı parametrik çözümleri araştırılırken, manyetik alanın çapsal bağımlılığı Gilman ve diğerlerine (2004) benzer şekilde kabul edilerek, (5.8) yardımıyla boyutsuz 
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 yapısında bir manyetik alan profili kullanılmıştır. Burada karşımıza çıkan n parametresi keyfi bir sabit olmakla birlikte Gabriel’e (2006) göre manyetik alan KBA’nın alt ve üst sınırlarında SGM’yi değiştirmemelidir. Modelimizi buna göre ölçeklendirerek manyetik alanı sınırlarda sıfır, orta noktada maksimum olacak şekilde koşullandırdık;
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(5.11)


Dolayısıyla n=1,5,9… olması gerekmektedir. Boyutsuz manyetik alan b’nin çapsal (z) ve açısal (θ) değişimlerinin yanı sıra manyetik akının ε ve n parametrelerine bağlı değişimleri aşağıda verilmiştir. Öncelikle manyetik alanın ekvatorda (θ=π/2) n parametresine bağlı değişimleri çapsal koordinat z’nin fonksiyonu olarak Şekil 5.2 ve 5.3’de verilmiştir. İkinci olarak konvektif bölgenin tabanındaki (z=0.5) değişimi enlemsel açının fonksiyonları olarak Şekil 5.4’te çizilmiştir.
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Şekil 5.2. Boyutsuz manyetik alan b’nin ekvatordaki değişiminin n=1 için  z’nin fonksiyonu olarak gösterimi.
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Şekil 5.3. b’nin ekvatordaki değişiminin  n=5 için z’nin fonksiyonu olarak gösterimi.
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Şekil 5.4.  b’nin değişik ε parametreleri için konvektif bölgenin tabanındaki açısal değişimi (n=1).     


Şekil 5.4’te temsil edilen manyetik alanın enlemsel açıya bağlı değişimleri incelendiğinde ε küresellik parametresinin artan değerlerine bağlı olarak ekvator bölgesinde daha çok odaklandığı görülmektedir. Kullandığımız manyetik alan profiline ait üç boyutlu değişimler sırasıyla Şekil 5.5 ve Şekil 5.6’da sunulmaktadır.
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 Şekil 5.5.  b’nin n=1 için üç boyutlu değişimi (a) (=2 ve (b) (=4) 


n=5 için  manyetik alanın değişimlerinin gösterildiği Şekil 5.3 ve Şekil 5.6’ya dikkatle baktığımızda manyetik alanın çapsal değişimlerinin artı ve eksi değerler alabildiğini görmekteyiz. İlk bakışta manyetik alanın kendisini karşılıklı olarak  yok edeceği (annihilation) düşünülebilir. Sistemin kararlılığıyla ilgilenildiği zaman Miesch’e  (2007) göre Güneş içerisindeki çok düşük değerinden dolayı ideal MHD’de sıfır kabul edilen manyetik sızma ((m=1/(0() böyle bir duruma neden olmayacaktır.  Dolayısıyla kanımızca da Taşiklin katmanındaki çalkantılı karışım olayı (turbulent mixing)  çok az olduğundan böyle bir karşılıklı birbirini yok etme olayı meydana gelmemekle birlikte kararlılık problemlerinde üzerinde durulması gerekir.
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Şekil 5.6.  b’nin n=5 için üç boyutlu değişimi (a) (=2 ve (b) (=4) 


Bizim çalışmamızda seçilen manyetik alan profiline karşılık gelen manyetik akı, Griffiths’in (1989) makalesinde anlatıldığı gibi hesaplanmıştır. Kullanılan yaklaşım için Bkz EK A4. n ve ε’nun değişik kombinasyonları için çizilmiş manyetik akı değerlerinden (Şekil 5.7 ve 5.8) görüldüğü gibi yaklaşık 1017 Wb, en yüksek akı değerine karşılık gelmektedir (n=1, ε=0). Her iki parametrenin artan değerleri için manyetik akı (Φ) sıfıra doğru azalmaktadır.
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Şekil 5.7. Manyetik akının değişik ε değerleri için n’e göre değişimleri.
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Şekil 5.8. Manyetik akının değişik n değerleri için ε’a göre değişimleri.


5.5. Sayısal İntegrasyon Yöntemi


Konvektif bölgenin alt kısmında genel denklem (5.9)’un küresel koordinatlardaki sayısal çözümlerini bulabilmek için aşağıda ayrıntılarıyla verilen dördüncü mertebe Runge-Kutta integrasyon yöntemi (Hildebrand, 1974) kullanılmıştır. 
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(5.12)


Son eşitlikteki gibi tanımlanan ikinci mertebe denklemin çözümüne başlamadan önce, bu denklemin şu şekilde birinci mertebe olarak yazılması gerekmektedir:  
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(5.13)


Son eşitlik yardımıyla, (5.12) denklemi aşağıdaki biçimde elde edilir.
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           (5.14)
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 şeklinde tanımlanan (5.14) denkleminin çözümü y(x0)=y0  başlangıç koşulu ve h basamak aralığı yardımıyla;
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(5.15) şeklinde özetlenebilir. 


Çalışmamızda ikinci mertebe (5.9) genel denklemimizin, (5.10)’daki sınır koşulları ve (5.11)’deki manyetik alan profiline karşılık gelen integralleri (5.12)-(5.15) denklemleri şeklinde aranmıştır. Bu amaçla Maple 9.5 paket program kodunda basamak aralığı (stepsize) h=0.001 alınmış ve öykünümler (simulations, simulasyonlar) “Model Sonuçları” bölümünde verilmiştir. 
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5.1. Yan Hidrostatik Denge Durumu

KBA’da (4.13) momentum transfer denkleminin yar1 hidrostatik denge
durumundaki Giines plazmasi icin bazi1 O6zel ¢oOziimlerini arastiracagiz. Tez
calismamizda Schiissler (1995) ve Gilman, ayrica Fox (1997) tarafindan
gergeklestirilen calismalarda da oldugu gibi 10 T maksimum degerinde boylamsal
yonlii bir manyetik alan profili secilmistir. 10 T yeginligindeki manyetik alan
toroidal yapida oldugu i¢in ortaya cikan egrilik kuvvetinin etkisiyle olas1 boylamsal
degisimleri bastiracagindan, kiiresel koordinatlarda degisken ayrimini kolaylagtirmak
amaciyla bu profilin eksensel simetri Ozelligi varsayilarak islem yapilmistir.
Boylamsal yonde (¢ yoniinde) ve eksensel simetrik (¢ koordinatindan bagimsiz)
akiskan hareketi i¢cin momentum transfer denklemi asagidaki gibi olacaktir (Cavus ve

Karafistan, 2007):

p(v.V)vz—ﬁerngri(vXé)xé. (5.1)

Hy

Kiiresel koordinatlar1 kullanmakla birlikte, son denklem sadece r» ve 6

koordinatlarina gore sdyle yazilabilecektir:

2 2
PP, e B BB (5.2)
r or Moty Or
2
oV’ cot9=a—p+B—cot6’+£a—B. (5.3)
00 p, #, 00

(5.2) ve (5.3) esitliklerindeki v ve B sirastyla hiz ve manyetik alanin ¢ yOniindeki

skaler bilesenlerini gostermektedirler.

Standart Giines modelleri (SGM) olusturulurken de yukarida verilen
denklemlere benzer denklemler kullanilmakla beraber manyetik alan ve donme
dikkate alinmaz. Bu calismada referans olarak Christensen-Dalsgaard ve c¢alisma

arkadaglarinin 1996 modeli kullanilacaktir. KBA’da bu modele ait yogunluk ve ses
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hizinin Tablo 5.1°deki degerlerine bakarak ses hizinin sabit, yogunlugun ise yaklasik

% 15°1ik bir degisim sergiledigini sOyleyebiliriz (ayrintilar i¢in Bkz EK B2).

Tablo 5.1. SGM’deki yogunluk ve ses hiz1 degisimleri

x=7r/R_ ¢, (m/s) p (kg/m’)
0,703 2,284x10° 203
0,723 2,182x10° 174

5.2. KBA’da Ince Kabuk Yaklasimi ve Boyutsuz Denklemler

Boliim 4.4’te anlatilan ince kabuk yaklagimini uygulayarak (5.2) ve (5.3)
denklemlerinin konvektif bolgenin tabanini da igeren Giines’in KBA katmanindaki
sayisal ¢dziimleri aranacaktir. Islemlerin kolaylastirabilmesi igin bu denklemlerde
kullanilan parametreler asagidaki denklem setinde verilen ifadeler yardimiyla

boyutsuz p,v', p', g’ ve b parametreleri cinsinden yazilacaktir;

V=WV’
B =\[uyp,W?b
p=p.p’ : (5.4)
p=pWp'
w2
gz?g

1

Son denklem setinde (5.4) kullanilan manyetik alanin maksimum degeri 10 T
olarak secilmis (Schiissler ve dig., 1994; Rempel ve dig., 2000) ve bu deger boyutsuz
olarak 1’e normalize edilmistir. Dolayisiyla B = [z, 0, W’b esitliginden hareketle

(5.4) denklem setindeki yeni hiz W nin yaklasik degeri 630 m/s olarak bulunur.
Manyetik gegirgenlik katsayisi g ve yogunlugun r,xp4’ daki degerleri ise sirasiyla
4r107 ve 203 kg/m’ olarak almmustir (Tablo 5.1). Manyetik alan deger olarak 1’e
normalize edildiginden W, KBA’nin tabanindaki Alfvén hizina karsilik gelmektedir
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(Alfvén, 1942). (5.2) ve (5.3) esitlikleri, son denklem setinde tanimlanan yeni

parametreler cinsinden daha 6zgiin bir sekilde yazilabilir (¢ikarim i¢in Bkz EK A2);

2 ' 2
P v =lal+ gl 42 +£@ (5.5)
l+yz y oz l+yz yoz
o'V cot9=a£+b2 c0t9+b@. (5.6)
060 06

Son iki esitlikte kullanilan boyutsuz parametreler asagidaki gibi degiskenlerine

ayrilabilir.

p'(z,0) = R(2) j(0)
b(z,0) = A(z) £ (0) (5.7)
v'(z,0) = V(2)u(0)

Lima ve g¢aligma arkadaglarinin (2001) kullandigi yonteme benzer sekilde
gerekli basitlestirmeler yapilirsa (EK A2) enlemsel ac¢i bagimliliklar1 sirasiyla

kiiresellik (&) ve yogunlugun sekil parametreleri (6 ) cinsinden su sekilde yazilir;

f(6)=sin® 6
j(@)=1+6sin* 0 . (5.8)
u(0) = sin® @

J1+8sin* 0

Hareket denkleminden elde edilen ¢apsal koordinat ve enlemsel aciya ait
degisimleri igeren (5.5) ve (5.6) denklemlerinde (5.8) denklem setini yerine koyarak
bu iki denklemi boyutsuz parametreler cinsinden yeniden elde ederiz. Sonrasinda
denklemlerden birincisini €’ya, ikincisini ise z’ye gore tiirevini alarak gerekli
sadelestirmeler yapilirsa, asagidaki gibi ikinci mertebeden basit bir diferansiyel

denklem haline getirilebilir;
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1+ yz 8c¢* d°R Sc* 20ec”’ _dR

—+[(1+ yz)0g" +——~ —]—+ y6g'R
V4 y dz 14 4 dz (5.9)
dA 1+ yz dd, d°4 '
+A—(1-2&)+ —)" + 4 =0
dz( ) [(dz) dzz]

R(z)’nin ikinci derece diferansiyelini iceren (5.9) genel denkleminin ¢, d, y ve n
parametrelerine bagli ¢oziimleri aranmustir. Izleyen alt béliimlerde verilen simir
kosullar1 ve ©6zel manyetik alan profili tanimlanarak (5.9) denkleminin sayisal

¢Oziimleri arastirilacaktir.
5.3. Simir Kosullar

Bu ¢alismanin ana amaglarindan birisi olan KBA’nin alt ve iist sinirlarinda
SGM yogunlugunun perturbe edilmemesi kosulunun saglanmasi i¢in asagidaki

kosullarin kullanilmas1 gerekmektedir;

R(z) =1, fl—R:—K (z=0 igin). (5.10)
yA

Son esitlikte kullanilan x katsayis1 hidrostatik denge sarti yardimiyla
hesaplanabilir ve SGM’ye ait yogunluk degerinin saglanabilmesi i¢in

k= yyg'/c’ =0,222 (Bkz. EK A3) olmasi gerekmektedir. Bu deger Tablo 5.1°de

203 kg/m’ olarak verilen degere karsilik gelmektedir.
5.4. Manyetik Alan Profili

Bu tez calismasinda (5.9) genel denkleminin bazi parametrik ¢oziimleri

aragtiritlirken, manyetik alanin capsal bagimliligi Gilman ve digerlerine (2004)
benzer sekilde kabul edilerek, (5.8) yardimiyla boyutsuz b(z,0) = sin(nzz)sin® e,

yapisinda bir manyetik alan profili kullanilmistir. Burada karsimiza ¢ikan n
parametresi keyfi bir sabit olmakla birlikte Gabriel’e (2006) gore manyetik alan

KBA’nin alt ve st sinirlarinda SGM’yi degistirmemelidir. Modelimizi buna gore
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Olceklendirerek manyetik alam1 smirlarda sifir, orta noktada maksimum olacak

sekilde kosullandirdik;

b(z,6)=0 (z=0 vel icin). (5.11)

Dolayisiyla n=1,5,9... olmas1 gerekmektedir. Boyutsuz manyetik alan b’nin ¢apsal
(z) ve agisal (0) degisimlerinin yani sira manyetik akinin & ve n parametrelerine bagh
degisimleri asagida verilmistir. Oncelikle manyetik alanin ekvatorda (6=n/2) n
parametresine bagli degisimleri ¢apsal koordinat z’nin fonksiyonu olarak Sekil 5.2 ve
5.3’de verilmistir. Ikinci olarak konvektif bdlgenin tabanindaki (z=0.5) degisimi

enlemsel aginin fonksiyonlari olarak Sekil 5.4’te ¢izilmistir.

1,00-

0,80-

= \
] %

0,204 / \

/
0,004 ; - ; :
- 0,00 0,20 040 z 0,60 0,80 1,00

Sekil 5.2. Boyutsuz manyetik alan b’nin ekvatordaki degisiminin »=1 i¢in z’nin fonksiyonu olarak

gosterimi.

0,304
0,401 /
“ad 0 0,80

079 040 ; 0,

-0,404
-0,604

-1,20

Sekil 5.3. 5’nin ekvatordaki degisiminin #=5 i¢in z’nin fonksiyonu olarak gosterimi.
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Sekil 5.4. b’nin degisik ¢ parametreleri i¢in konvektif bolgenin tabanindaki agisal degisimi (n=1).

Sekil 5.4’te temsil edilen manyetik alanin enlemsel agiya bagli degisimleri
incelendiginde ¢ kiiresellik parametresinin artan degerlerine bagli olarak ekvator
bolgesinde daha ¢ok odaklandigi goriilmektedir. Kullandigimiz manyetik alan
profiline ait ii¢ boyutlu degisimler sirasiyla Sekil 5.5 ve Sekil 5.6’da sunulmaktadir.

SR N
Y /i RN
RO
RN
WA

/ \ S

)
K =
‘ ;g’f;?t N‘i“ W=

W o
S 1“1‘22‘

Sekil 5.5. b’nin n=1 i¢in {i¢ boyutlu degisimi (a) e=2 ve (b) e=4)

n=5 i¢in manyetik alanin degisimlerinin gosterildigi Sekil 5.3 ve Sekil 5.6’ya
dikkatle baktigimizda manyetik alanin ¢apsal degisimlerinin art1 ve eksi degerler
alabildigini gdrmekteyiz. i1k bakista manyetik alanin kendisini karsilikl1 olarak yok
edecegi (annihilation) dusiiniilebilir. Sistemin kararliligiyla ilgilenildigi zaman
Miesch’e  (2007) gore Giines igerisindeki ¢ok diisiik degerinden dolay1 ideal
MHD’de sifir kabul edilen manyetik sizma (nNm=1/1oc) bdyle bir duruma neden
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olmayacaktir. Dolayisiyla kanimizca da Tasiklin katmanindaki ¢alkantili karisim
olay1 (turbulent mixing) c¢ok az oldugundan boyle bir karsilikli birbirini yok etme
olayr meydana gelmemekle birlikte kararlilik problemlerinde iizerinde durulmasi

gerekir.

Sekil 5.6. h’nin n=5 i¢in ii¢ boyutlu degisimi (a) e=2 ve (b) e=4)

Bizim ¢aligmamizda segilen manyetik alan profiline karsilik gelen manyetik
aki, Griffiths’in (1989) makalesinde anlatildig1 gibi hesaplanmigtir. Kullanilan
yaklagim i¢in Bkz EK A4. n ve ¢’nun degisik kombinasyonlar1 i¢in ¢izilmis manyetik
aki degerlerinden (Sekil 5.7 ve 5.8) goriildiigii gibi yaklasik 10'” Wb, en yiiksek aki
degerine karsilik gelmektedir (n=1, ¢=0). Her iki parametrenin artan degerleri igin

manyetik aki (®) sifira dogru azalmaktadir.

ox101®

0 5 n 9 13

Sekil 5.7. Manyetik akinin degisik ¢ degerleri i¢in n’e gore degisimleri.
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Sekil 5.8. Manyetik akinin degisik n degerleri i¢in £’a gore degisimleri.
5.5. Sayisal integrasyon Yontemi

Konvektif bolgenin alt kisminda genel denklem (5.9)’un kiiresel
koordinatlardaki sayisal ¢oziimlerini bulabilmek i¢in asagida ayrintilartyla verilen
dordiincii  mertebe Runge-Kutta integrasyon yontemi (Hildebrand, 1974)

kullanilmustir.

dzy
dx’?

(%) +q<x>j—y = (). (5.12)
X

Son esitlikteki gibi tanimlanan ikinci mertebe denklemin ¢dziimiine baslamadan

once, bu denklemin su sekilde birinci mertebe olarak yazilmasi gerekmektedir:

d
Y(x) = y,(x) ve —dy Loy (). (5.13)
X

Son esitlik yardimiyla, (5.12) denklemi asagidaki bi¢cimde elde edilir.

% = ,(x)
L (5.14)
% =[r(x)—q(x)y,(x)]/ p(x)
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dy/dx = f(x,y) seklinde tanimlanan (5.14) denkleminin ¢o6zimi y(xg)=yy

baslangi¢ kosulu ve 4 basamak aralig1 yardimiyla;

kl :hf('xn’yn)
kl

h
k,=h +—,y, +—=
2 f(xn 2 yn 2

ks th(xn%,yn +k—22) (5.15)

h
k, = f(x, +5,yn +k;)
k, k. k
—p 42O
yn+1 yn 6 3 3 6 ( )

seklinde 6zetlenebilir.

Calismamizda ikinci mertebe (5.9) genel denklemimizin, (5.10)’daki smir
kosullart ve (5.11)’deki manyetik alan profiline karsilik gelen integralleri (5.12)-
(5.15) denklemleri seklinde aranmistir. Bu amacgla Maple 9.5 paket program kodunda
basamak araligi (stepsize) A4=0.001 alinmig ve Oykiiniimler (simulations,

simulasyonlar) “Model Sonuglar1” boliimiinde verilmistir.
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BOLUM 6

PARAMETRIK MODEL SONUCLARI

Bir onceki boliimde (5.10) denkleminde tanimlanan siir sartlarini kullanarak
(5.9) genel denklemi ¢oziilerek R(z) elde edilmistir. Ayrica yogunluk, hiz ve Alfvén
hiz1 gibi fiziksel parametrelerin yani sira kiitle akisi, Alfvén Mach sayisi, v,/c; ve
Mach sayisi gibi kontrol parametrelerinin de degisimleri incelenmistir. Bunlar
sirastyla enlemsel aciya ve c¢apsal koordinata bagimliliklarin arastirildiklar: alt
boliimlerdir. Sonuglarin bir kismi Sekil 6.1-6.11°de grafikler halinde verilirken, bazi

sonuglar Tablo 6.1-6.3 ve Tablo B.3-B.4’te 6zetlenmislerdir.

6.1. Acgisal Bagimhihiklar

Besinci boliimde verilen esitlikler yardimiyla yogunluk, hiz ve Alfvén hizinin
KBA’daki degisimleri hesaplandiktan sonra Mach sayis1 (Ma=v/c,), Alfvén Mach

sayist (M,=v/v,), Vi/cs ve kiitle akist (Me' = p'v") gibi kontrol parametrelerinin

degisimleri de incelenmistir (Sekil 6.1-6.5).

0.80
0.60
p‘
0.40
— =4
020! .
0 050 100 150 200 250 300

0 [rad]

Sekil 6.1. Boyutsuz yogunlugun ( p") agisal degisimi (z=0.5, n=1 ve J=5).

Sekil 6.1°den boyutsuz yogunluk p’ parametresinin ekvatorda (6=n/2)

maksimum degerine ulastigi goriilmektedir. Boyutlu olarak bu deger 183 kg/m’
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BÖLÜM 6

PARAMETRİK MODEL SONUÇLARI


Bir önceki bölümde (5.10) denkleminde tanımlanan sınır şartlarını kullanarak (5.9) genel denklemi çözülerek R(z) elde edilmiştir. Ayrıca yoğunluk, hız ve Alfvén hızı gibi fiziksel parametrelerin yanı sıra kütle akısı, Alfvén Mach sayısı, va/cs  ve Mach sayısı gibi kontrol parametrelerinin de değişimleri incelenmiştir. Bunlar sırasıyla enlemsel açıya ve çapsal koordinata bağımlılıkların araştırıldıkları alt bölümlerdir. Sonuçların bir kısmı Şekil 6.1-6.11’de grafikler halinde verilirken, bazı sonuçlar Tablo 6.1-6.3 ve Tablo B.3-B.4’te özetlenmişlerdir. 

6.1. Açısal Bağımlılıklar

Beşinci bölümde verilen eşitlikler yardımıyla yoğunluk, hız ve Alfvén hızının KBA’daki değişimleri hesaplandıktan sonra Mach sayısı (Ma=v/cs), Alfvén Mach sayısı (Ma=v/va), va/cs ve kütle akısı (
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) gibi kontrol parametrelerinin değişimleri de incelenmiştir (Şekil 6.1-6.5).
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Şekil 6.1. Boyutsuz yoğunluğun (

[image: image3.wmf]r


¢


) açısal değişimi (z=0.5, n=1 ve  δ=5).

Şekil 6.1’den boyutsuz yoğunluk 

[image: image4.wmf]r


¢


 parametresinin ekvatorda (θ=π/2)  maksimum değerine ulaştığı görülmektedir. Boyutlu olarak bu değer 183 kg/m3  değerine karşılık gelmektedir. Bunun yanında küresellikten uzaklaştıkça, akışkan ekvator bölgesinde daha fazla yoğunlaşmaktadır. Bu durum küresellik parametresi ε’a bağlı olarak ekvatora yaklaştıkça artan Mach sayısının (Şekil 6.2) değişimi ile paralellik göstermektedir. Son bölümde bu sonuçlar daha ayrıntılı olarak tartışılacaktır. Küresellik parametresi ε’nun birden büyük değerleri hem yoğunluk hem de Mach sayısının ekvatorda yoğunlaşmasına neden olmaktadır. Küresellik bozuldukça (ε>0) Ma sayısı kritik değer olan 1’den (Landau ve Lifshitz, 1959) ulaşmakta ve ε>>1 değerleri için 1’den çok büyük değerler almaktadır.
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Şekil 6.2. Mach sayısının (Ma) değişimi (z=0.5, n=1 ve δ=5).

(5.4) denklem grubunda tanımlanan fiziksel parametreler yardımıyla boyutsuz Alfvén hızı, 
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, hesaplanarak Şekil 6.3’te (’nın bir fonksiyonu olarak sunulmuştur. Görüldüğü gibi yoğunluk değişimine bağlı olarak 
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>1 değerlerini almaktadır. Yukarıda belirttiğimiz gibi aynı şekilde küresellik parametresi (ε) arttıkça 
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’ne karşılık gelen boyutlu Alfvén hızı 675 m/s maksimum değerini almaktadır. Şekil 6.5’te kütle akısı 

[image: image9.wmf]Me
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’nün açıya bağlı değişimleri sunulmuştur. Ekvator yöresinde maksimum  değerine ulaşan 
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, diğer parametrelerin aksine kutuplara yaklaşıldıkça daha hızlı bir biçimde minimum değerine varmaktadır. 
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Şekil 6.3. Alfvén hızının (

[image: image12.wmf]a
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) açısal değişimi (z=0.5, n=1 ve  δ=5).


Tablo 6.1. Alfvén Mach sayısının (Ma) küresellikle değişimi (z=0.5, n=1 ve δ=5).


		

		ε=2

		ε=4



		Ma

		485

		685





Akışkan hızının Alfvén hızı cinsinden değerini veren Alfvén Mach sayısının (Ma=v/va) açısal değişimleri Tablo 6.1’de sunulmuştur. Ma sayısı manyetik alanın şekil parametresi n’den bağımsız bir biçimde değişim göstermekle birlikte, küresel simetrinin bozulmasına paralel olarak artmaktadır.
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Şekil 6.4. va/cs oranının açısal değişimi (z=0.5, n=1 ve  δ=5).


EK B ‘deki Tablo B.1’de verildiği gibi gaz basıncının manyetik basınca oranı, KBA da (>>1 koşulunu sağlamaktadır. Bu koşul aynı zamanda, va/cs<1 anlamına gelmektedir. Küresel simetriden uzaklaşıldıkça va/cs oranının açısal bağımlılığını Şekil 6.4’te görmekteyiz. Küresel simetri bozuldukça, yani ε>1 değerleri için va/cs<1 şartının değişmediği bu grafikten de görülebilir. SGM’de ise ses hızının sabit olduğundan daha önce bahsetmiştik.  
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Şekil 6.5.  z=0.5, n=1 ve δ=5 için kütle akısı 

[image: image15.wmf]Me
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’nün  değişimi (dışa doğru akı>0)

6.2 Çapsal Bağımlılıklar

Bu bölümde, önceki (6.1) alt bölümde belirtilen fiziksel parametrelerin çapsal koordinat z’ye bağlı değişimleri, θ=π/2 için irdelenmiştir. Şekil 6.6’da ε=0 için boyutsuz yoğunluğun z’ye bağlı değişimleri sunulmaktadır. Manyetik alan etksiyle akışkan yoğunlunun referans modeline (SGM) kıyasla % 5,7 lik bir değişim sergilediği görülmektedir. 
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Şekil 6.6. Boyutsuz yoğunluğun (

[image: image17.wmf]r
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)  ε=0 için çapsal değişimi (bütün n ve δ kombinasyonları  için).


Alfvén hızının n ve δ kombinasyonlarına bağlı değişimleri Şekil 6.7’da verilmiştir 
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Şekil 6.7.  Alfvén hızının ε=0 için çapsal değişimi 
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, n=1 değerinde manyetik alana benzer bir değişim sergilerken bu durum n=5 için manyetik alandan farklılaşmaktadır. Şekil 5.2 ve 5.3’deki manyetik alan çapsal koordinata bağlı olarak negatif değerler alırken, 
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 sürekli olarak pozitif kalmaktadır. Buna karşılık yoğunluğun aksine Alfvén hızı z ile paralel bir artış göstermektedir. Farklı n değerlerine karşılık gelen 
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, yoğunluk şekil parametresi  δ’dan bağımsız bir şekilde değişmektedir. Aynı şekilde Şekil 6.7’den, Alfvén hızının ekvatordaki değişiminin  küresellik parametresi ε’dan bağımsız olduğu görülebilir. Dolayısıyla ekvatoral bölgede (θ=π/2) çapsal değişimlerin incelendiği bu alt bölümde ε’a bağlı değişimler verilmemiştir.  Küresel simetrik (ε=0) bir manyetik alan profili için boyutsuz 
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 hızının çapsal değişimleri ise Şekil 6.9’de sunulmaktadır. 

Tablo 6.2. Ma sayısının ε=0 için değerleri 


		

		δ=1 (n=1 veya 5)

		δ=5 (n=1 veya 5)



		Ma

		0,707

		0,408





Tablo 6.2’de sunulan Ma sayısının çapsal bağımlılığının manyetik alanın şekil parametresi n’den bağımsız bir biçimde sabit kaldığı yalnızca yoğunluğun şekil parametresi δ ile değiştiği vurgulanmıştı. Plazma (’sını kullanarak elde edilen va/cs oranının küresel simetrik durum için ((=0) çapsal dağılımı ise Şekil 6.8’de gözlenmektedir. Küresel simetrik durumda genel denklemimizin çözümüyle elde ettiğimiz yoğunluğu kullanarak elde edilen Alfvén hızının, Tablo B.1’de sunulan plazma (’sını çok değiştirmediği görülmektedir.
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Şekil 6.8.  va/cs oranının ε=0 için çapsal değişimi 
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Şekil 6.9.  Akışkan hızının değişik n ve δ kombinasyonları için çapsal değişimleri (ε=0) 


Alfvén hızında olduğu gibi, Şekil 6.9’daki akışkan hızı da manyetik alana benzer değişim göstermekle birlikte bu sefer hızın maksimum değeri yoğunluk şekil parametresi δ’ya  bağımlıdır. Boyutsuz olarak tanımlanan 
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 hızı, (5.4) denklem setindeki W=630 m/s hızıyla çarpılarak boyutlandırılırsa Şekil 6.9’daki maksimum değeri 500 m/s olarak bulunur. Elde edilen bu hız ses hızından çok daha küçük olduğundan (Ma=2,21x10-3) akışkan hareketinin sesten yavaş bölgede bulunduğu söylenebilir. Kütle akı değişimlerinden 
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¢


’nün KBA’nın tabanından (z=0), üst kısımlarına doğru arttığı ve δ=1 için maksimum 84x103 kg/m2s değerine ulaştığı görülmektedir. 

Şekil 6.10’daki Mach sayısı Ma, Şekil 6.9’da sunulan akışkan hızı ile benzer bir değişim göstermektedir. Bunun yanında 
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’nün çapsal değişimleri Şekil 6.11’de verilmiştir. Ma ve 
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 karşılaştırıldığında kütle akısının z arttıkça azaldığı görülmektedir. Bunun ana nedeni Şekil 6.6’da temsil edildiği gibi yoğunluğun hıza göre (Şekil 6.9) daha çabuk azalmasıdır.
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Şekil 6.10.  Mach sayısının şekilde belirtilen değişik n ve δ kombinasyonları için çapsal değişimleri (küresel simetrik ε=0 durumu) 
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Şekil 6.11.  Kütle akısının farklı n ve δ kombinasyonları için çapsal değişimleri (küresel simetrik ε=0 durumu)


Bazı parametrelerin (Ma, 
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) KBA’nın ekvator bölgesindeki değişimlerinin ε>0 yani küresel simetriden uzaklaşıldıkça n ve δ şekil parametrelerinden bağımsız olduğu anlaşılmaktadır. Bu özelliklerin tamamı Tablo B3 ve B4’te (EK B) n, δ ve ε’un değişik kombinasyonları için θ=π/2 alınarak ayrıntılı olarak sunulmuştur. Küresellik parametresinin ε=1 durumunu tanımlayan Tablo B.3’ten yoğunluk ve kütle akısının n’den bağımsız olduğu, artan z değerlerine karşılık hızlı bir biçimde azaldığı görülmektedir. Bunun yanında Ma, δ=1 için 1’den küçük değerler alırken,  δ=5 için akışkan hareketinde kritik olarak tanımlanan 1 değerine ulaştığını saptadık. 

Sistemin küresel simetrisinin iyice bozulduğu durum (ε=2 ve 4) için çözümler Tablo B.4’te verilmiştir. Manyetik alan şekil parametresi n=1 alınarak elde edilen bu tabloda Ma ve 
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 parametrelerinin ε=1 durumuna göre δ artmalarına karşılık ε=2, 4 durumunda ani bir biçimde arttığı gözlenmektedir. Bu sonuçlar daha kapsamlı olarak son bölümde irdelenmiştir. Manyetik alanın biçimi yoğunluk ve kütle akısını doğrudan etkilemediği için n’in diğer değerlerine ait sonuçlar tekrarlanmamıştır. 

Literatürdeki KBA modellerinde bu bölge sıkıştırılamaz bir akışkan olarak ele alınmıştır. Bizim modelimizde ise bu durum ε ve δ’nın birden çok küçük değerlerine karşılık gelmektedir. Dolayısıyla 
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 şeklindeki değişik kombinasyonlarına karşılık gelen sonuçları Brun ve diğerleri ile  (2004 - buradan sonra BMT) kıyaslamak amacıyla Tablo 6.3’ü aşağıda sunduk. 

Tablo 6.3. ε ve δ’nın küçük değerleri için akışkan hızlarının (m/s) BMT ile karşılaştırılması 


		

		ε=0,005

		ε=0,004



		θ

		BMT 

		δ=0,005 

		δ=0,004 

		δ=0,005 

		δ=0,004 



		π/12

		1054

		1236

		1105

		1109

		994



		π/6

		1076

		1240

		1108

		1112

		997



		π/3

		1200

		1243

		1111

		1115

		999



		π/2

		1303

		1244

		1112

		1116

		1000





Daha önce belirttiğimiz gibi sonuçlarımızdan esneksizlik yaklaşımının 
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 için geçerli olduğu ve Ma sayısının ise yaklaşık 5x10-3 değerini aldığı görülmektedir (Tablo 6.3). Konveksiyon ve manyetik dinamo olayının anlatıldığı BMT’de kullanılan manyetik alanın maksimum değeri 5000 G civarında varsayılarak, esneksizlik yaklaşımı kullanılmıştır. Aynı çalışmadaki Şekil 9’dan (Şekil C.3 - Bkz EK C3) faydalanılarak, değişik açılardaki boylamsal hızın değerlerini elde ettik ve Tablo 6.3’in ilk sütununa karşılaştırma amaçlı olarak kaydettik. Elde ettiğimiz v hızları yukarıdaki parametrelerin değerlerine karşılık gelen BMT ile % 5 ile %17 arasında uyumludur. Hızlarla ilgili sonuçlarımız, konvektif bölgenin tabanındaki 10 T mertebesindeki manyetik akı depolanmasının incelendiği, Rempel ve diğ. (2000) tarafından yapılan çalışma ile de karşılaştırılabilir. Söz konusu çalışmada Ω0=2,6x10-6 s-1 olarak verilen açısal hız değeri kullanılarak, v=Ω0rsinθ=1290sinθ eşitliğinden r=rKBT için ekvatordaki boylamsal hızın değeri 1290 m/s olarak bulunur. Bu son değer Tablo 6.3’de verilen değerler ile uyumlu (örneğin 1244 m/s) ve sesten yavaş bölge içinde yer almaktadır. 
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degerine karsilik gelmektedir. Bunun yaninda kiiresellikten uzaklastik¢a, akiskan
ekvator bolgesinde daha fazla yogunlasmaktadir. Bu durum kiiresellik parametresi
¢’a baglh olarak ekvatora yaklastikga artan Mach sayisinin (Sekil 6.2) degisimi ile
paralellik gostermektedir. Son bdliimde bu sonuglar daha ayrintili olarak
tartisilacaktir. Kiiresellik parametresi ¢’nun birden biiyiik degerleri hem yogunluk
hem de Mach sayisinin ekvatorda yogunlagsmasina neden olmaktadir. Kiiresellik
bozulduk¢a (¢>0) Ma sayis1 kritik deger olan 1’den (Landau ve Lifshitz, 1959)

ulagmakta ve e>>1 degerleri i¢in 1°den ¢ok biiyilik degerler almaktadir.

2,00
1501
Ma
1001
0501
e=2 =4
ot~

0 0,50 100 150 200 250 300
0 [rad]

Sekil 6.2. Mach sayisinin (Ma) degisimi (z=0.5, n=1 ve J=5).

(5.4) denklem grubunda tanimlanan fiziksel parametreler yardimiyla boyutsuz

Alfvén hiz1, v,' = /b’ / p’', hesaplanarak Sekil 6.3’te 0’nin bir fonksiyonu olarak

sunulmustur. Goriildiigii gibi yogunluk degisimine bagl olarak v,'>1 degerlerini
almaktadir. Yukarida belirttigimiz gibi ayni sekilde kiiresellik parametresi (¢) arttikca
v, ’ne karsilik gelen boyutlu Alfvén hizi 675 m/s maksimum degerini almaktadir.

Sekil 6.5’te kiitle akis1 Me'’niin agiya bagli degisimleri sunulmustur. Ekvator
yoresinde maksimum degerine ulasan Me', diger parametrelerin aksine kutuplara

yaklagildik¢a daha hizli bir bigimde minimum degerine varmaktadir.
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1,001
0.80-
,0.60-
Va
0.40-

0,201

0,00 T T T T T
0,00 0,50 1,00 1,50 2,00 2,50 3,00
8 [rad]

Sekil 6.3. Alfvén hizinin ( V; ) agisal degisimi (z=0.5, n=1 ve J=5).

Tablo 6.1. Alfvén Mach sayisinin (M,) kiiresellikle degisimi (z=0.5, n=1 ve 6=5).

e=2 e=4

M, 485 685

Akiskan hizinin Alfvén hiz1 cinsinden degerini veren Alfvén Mach sayisinin
(Ma=v/v,) acisal degisimleri Tablo 6.1°de sunulmustur. M, sayis1 manyetik alanin
sekil parametresi n’den bagimsiz bir bicimde degisim gostermekle birlikte, kiiresel

simetrinin bozulmasina paralel olarak artmaktadir.

0.00251
0.0024
0.00151
VyiCg
0,001
=7 E=4
0,000S'l
01 : . . : : -
0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3

8 [rad]

Sekil 6.4. v,/c; oraninin agisal degisimi (z=0.5, n=1 ve 0=5).

EK B ‘deki Tablo B.1’de verildigi gibi gaz basincinin manyetik basinca oran,
KBA da p>>1 kosulunu saglamaktadir. Bu kosul ayn1 zamanda, v,/c,<] anlamina

gelmektedir. Kiiresel simetriden uzaklasildik¢a v,/cs oraninin agisal bagimliligin
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Sekil 6.4’te gormekteyiz. Kiiresel simetri bozuldukga, yani e>1 degerleri i¢in v,/cs<1
sartinin degismedigi bu grafikten de goriilebilir. SGM’de ise ses hizinin sabit

oldugundan daha 6nce bahsetmistik.

600
500
400;
300
200
100{ e=2 4

ol

0 050 100 150 200 250 300
o[rad]

Sekil 6.5. z=0.5, n=1 ve =5 i¢in kiitle akis1 Me' ’niin degisimi (disa dogru aki>0)

6.2 Capsal Bagimhhklar

Bu boliimde, onceki (6.1) alt boliimde belirtilen fiziksel parametrelerin ¢apsal
koordinat z’ye bagl degisimleri, =z/2 i¢in irdelenmistir. Sekil 6.6’da &=0 ig¢in
boyutsuz yogunlugun z’ye bagl degisimleri sunulmaktadir. Manyetik alan etksiyle
akigkan yogunlunun referans modeline (SGM) kiyasla % 5,7 lik bir degisim

sergiledigi goriilmektedir.

1,00

— SGM
0,944 —— Model
0,38-

P o
n&2- } %5.7
0,76+
n7a . Y Y Y

0 020 0,40 050 080 100

Sekil 6.6. Boyutsuz yogunlugun ( p") &=0 igin ¢apsal degisimi (biitiin » ve J kombinasyonlari igin).
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Alfvén hizinin n ve ¢ kombinasyonlarina bagli degisimleri Sekil 6.7’da

verilmistir

1,201

n=5 5=1-&=5 n=1, 6=1-6=5
1,00 ——~f- - T A e O o
0,801
3’0,60-
0,401

0,204

0,00

0.00 0,20 0,40 - 0,60 0,80 1,00

Sekil 6.7. Alfvén hizinin £=0 i¢in ¢apsal degisimi

v.", n=1 degerinde manyetik alana benzer bir degisim sergilerken bu durum

n=5 i¢in manyetik alandan farklilagmaktadir. Sekil 5.2 ve 5.3’deki manyetik alan
capsal koordinata bagli olarak negatif degerler alirken, v, siirekli olarak pozitif

kalmaktadir. Buna karsilik yogunlugun aksine Alfvén hizi z ile paralel bir artis

gostermektedir. Farkli n degerlerine karsilik gelen v,', yogunluk sekil parametresi

0’dan bagimsiz bir sekilde degismektedir. Aym sekilde Sekil 6.7°den, Alfvén hizinin
ekvatordaki degisiminin kiiresellik parametresi £’dan bagimsiz oldugu goriilebilir.
Dolayisiyla ekvatoral bolgede (6=n/2) ¢apsal degisimlerin incelendigi bu alt
boliimde ¢’a bagl degisimler verilmemistir. Kiiresel simetrik (¢=0) bir manyetik
alan profili igin boyutsuz v’ hizinin ¢apsal degisimleri ise Sekil 6.9°de

sunulmaktadir.

Tablo 6.2. M, sayisinin =0 i¢in degerleri

6=1 (n=1 veya 5) =5 (n=1 veya 5)

M. 0,707 0,408

Tablo 6.2°de sunulan M, sayisinin ¢apsal bagimliliginin manyetik alanin sekil
parametresi n’den bagimsiz bir bicimde sabit kaldigi yalnizca yogunlugun sekil

parametresi ¢ ile degistigi vurgulanmisti. Plazma 3’sin1 kullanarak elde edilen v,/cs
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oraninin kiiresel simetrik durum i¢in (&=0) c¢apsal dagilimi ise Sekil 6.8’de
gozlenmektedir. Kiiresel simetrik durumda genel denklemimizin ¢oziimiiyle elde
ettigimiz yogunlugu kullanarak elde edilen Alfvén hizinin, Tablo B.1°’de sunulan

plazma B’sin1 ¢ok degistirmedigi goriilmektedir.

0,0035
=2 = = n=1.6:}-, 5:5
0o030] =581, 8=5
0,00251
0,00201
VafCS
0,00151
0,00101
0,00051

D T 1 1 1
0 0,20 040 , 080 0,80 1,00

Sekil 6.8. v./c oraninin £=0 i¢in ¢apsal degisimi

080
Ilfﬂ
oe4d o
0,451
1-"'- Il:5
0324 {477
ti=1
&=l
0,1 64
n=1
&=4
0 y ]
0 020 040 0F0 0,50 1,00

2
Sekil 6.9. Akiskan hizinin degisik # ve 0 kombinasyonlari igin ¢apsal degisimleri (¢=0)

Alfvén hizinda oldugu gibi, Sekil 6.9’daki akiskan hizi da manyetik alana
benzer degisim gostermekle birlikte bu sefer hizin maksimum degeri yogunluk sekil
parametresi 0’ya bag@imlidir. Boyutsuz olarak tanimlanan v’ hizi, (5.4) denklem
setindeki W=630 m/s hiziyla carpilarak boyutlandirilirsa Sekil 6.9’daki maksimum
degeri 500 m/s olarak bulunur. Elde edilen bu hiz ses hizindan ¢ok daha kii¢iik
oldugundan (Ma=2,21x107) akiskan hareketinin sesten yavas bolgede bulundugu

soylenebilir. Kiitle aki degisimlerinden Me'’niin KBA’nin tabanindan (z=0), st
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kisimlarina dogru arttigi ve =1 i¢in maksimum 84x10° kg/m’s degerine ulastif

goriilmektedir.

Sekil 6.10°daki Mach sayis1 Ma, Sekil 6.9°da sunulan akigkan hizi ile benzer
bir degisim goéstermektedir. Bunun yaninda Me'’niin ¢apsal degisimleri Sekil
6.11°de verilmistir. Ma ve Me' karsilastirildiginda kiitle akisinin z arttik¢a azaldigi
goriilmektedir. Bunun ana nedeni Sekil 6.6’da temsil edildigi gibi yogunlugun hiza

gore (Sekil 6.9) daha ¢cabuk azalmasidir.

0,0025
0,00201
g 00015

0,00104

0,00051

0,00 0,20 040 , 060 0,80 1,00

Sekil 6.10. Mach sayisinin sekilde belirtilen degisik » ve  kombinasyonlari i¢in ¢apsal degisimleri

(kiiresel simetrik =0 durumu)

0,80

0,60+

Me' 0,404

0,20+

0,00 ! Y
0,00 0,20 0,40

0,60 0,80 1,00

z

Sekil 6.11. Kiitle akisinin farkli » ve 6 kombinasyonlar1 i¢in ¢apsal degisimleri (kiiresel simetrik e=0

durumu)
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Bazi parametrelerin (Ma, v') KBA’nin ekvator bolgesindeki degisimlerinin
>0 yani kiiresel simetriden uzaklasildik¢a n ve o sekil parametrelerinden bagimsiz
oldugu anlasilmaktadir. Bu 6zelliklerin tamami Tablo B3 ve B4’te (EK B) n, 6 ve
gun degisik kombinasyonlar1 i¢in #=z/2 alinarak ayrintili olarak sunulmustur.
Kiiresellik parametresinin ¢=1 durumunu tanimlayan Tablo B.3’ten yogunluk ve
kiitle akisinin n’den bagimsiz oldugu, artan z degerlerine karsilik hizli bir bigimde
azaldig1 goriilmektedir. Bunun yaninda Ma, =1 i¢in 1’den kiigiik degerler alirken,

0=5 i¢in akigkan hareketinde kritik olarak tanimlanan 1 degerine ulastigin1 saptadik.

Sistemin kiiresel simetrisinin iyice bozuldugu durum (¢=2 ve 4) i¢in ¢oziimler
Tablo B.4’te verilmistir. Manyetik alan sekil parametresi n=1 alinarak elde edilen bu
tabloda Ma ve Me' parametrelerinin e=1 durumuna gore J artmalarina karsihik ¢=2, 4
durumunda ani bir bigimde arttig1 gozlenmektedir. Bu sonuglar daha kapsamli olarak
son bolimde irdelenmistir. Manyetik alanin bi¢imi yogunluk ve kiitle akisim

dogrudan etkilemedigi i¢in n’in diger degerlerine ait sonuglar tekrarlanmamustir.

Literatiirdeki KBA modellerinde bu bolge sikistirilamaz bir akigkan olarak ele
alimmustir. Bizim modelimizde ise bu durum ¢ ve 6’nin birden ¢ok kiigiik degerlerine
karsilik  gelmektedir. Dolayisiyla £=0,004,6 =0,005; &=0,004,6=0,004;
£=0,005,6 =0,005 ve £ =0,005,06 =0,004 seklindeki degisik kombinasyonlarina
karsilik gelen sonuglar1 Brun ve digerleri ile (2004 - buradan sonra BMT)

kiyaslamak amaciyla Tablo 6.3’ asagida sunduk.

Tablo 6.3. ¢ ve J0'nin kiiclik degerleri icin akigskan hizlarinin (m/s) BMT ile
karsilastirilmasi

£=0,005 £=0,004
0 BMT 0=0,005 0=0,004 0=0,005 0=0,004
/12 1054 1236 1105 1109 994
/6 1076 1240 1108 1112 997
/3 1200 1243 1111 1115 999
/2 1303 1244 1112 1116 1000

Daha Once belirttigimiz gibi sonuclarimizdan esneksizlik yaklagiminin

g<<1ves <<1 igin gegerli oldugu ve Ma sayisin ise yaklagik 5x10° degerini

aldig1 goriilmektedir (Tablo 6.3). Konveksiyon ve manyetik dinamo olayinin
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anlatildigt BMT de kullanilan manyetik alanin maksimum degeri 5000 G civarinda
varsayilarak, esneksizlik yaklagimi kullanilmistir. Ayni calismadaki Sekil 9°dan
(Sekil C.3 - Bkz EK C3) faydalanilarak, degisik acilardaki boylamsal hizin
degerlerini elde ettik ve Tablo 6.3’in ilk siitununa karsilagtirma amagli olarak
kaydettik. Elde ettigimiz v hizlar1 yukaridaki parametrelerin degerlerine karsilik
gelen BMT ile % 5 ile %17 arasinda uyumludur. Hizlarla ilgili sonuglarimiz,
konvektif bolgenin tabanindaki 10 T mertebesindeki manyetik aki depolanmasinin
incelendigi, Rempel ve dig. (2000) tarafindan yapilan c¢alisma ile de
karsilastirilabilir. Séz konusu calismada Q=2,6x10° s olarak verilen agisal hiz
degeri kullanilarak, v=Qursinf=1290sinf esitliginden r=rgpr ic¢in ekvatordaki
boylamsal hizin degeri 1290 m/s olarak bulunur. Bu son deger Tablo 6.3’de verilen

degerler ile uyumlu (6rnegin 1244 m/s) ve sesten yavag bolge icinde yer almaktadir.
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BOLUM 7
SONUC ve TARTISMA

Bu caligmanin amacinin, Giines merkezinden 0,703R - 0,723R_ uzakliklar
arasinda kalan konvektif bolgesinin alt kismindaki bazi fiziksel parametrelerdeki
manyetik alan etkisiyle meydana gelen degisimlerin arastirilmasi oldugu daha 6nce
ifade edilmisti. Calismamizda referans amaglh olarak Christensen-Dalsgaard ve
calisma arkadaslarinin (1996) GONG projesinden elde edilen verilerle kalibre
ettikleri SGM kullanilmistir. Schiissler (1995) ve Gilman ve Fox (1997) tarafindan
yapilan ¢aligmalarda da oldugu gibi 10 T maksimum degerinde boylamsal yonlii bir
manyetik alan profili se¢ilmis ve kiiresel koordinatlarda degisken ayrimini
kolaylastirmak i¢in bu profilin eksensel simetri 6zelligine sahip oldugu varsayilarak
islem yapilmistir. Gelistirdigimiz MHD modelinde sayisal ¢coziimleri kolaylastirmak
amaciyla Glines KBA’sindaki plazma i¢in ideal MHD varsayimlari kullanilmistir. Bu
varsayimlardan sonra momentum transfer denklemindeki onemli iki fiziksel
parametreden yogunluk ve hizin manyetik alan etkisindeki sayisal ¢ozlimleri
aragtirtlmistir. Bu baglamda, “Model Sonuglar1” boliimiinde ortaya konan parametrik

degisimler daha 6nce yapilmis ¢aligmalarla karsilagtirilarak tartigilacaktir.

Sectigimiz manyetik alan profilinden kaynaklanan manyetik akinin degeri
~10" Wb civarinda bulunurken, kiiresellik parametresi ¢’dan fazlaca etkilendigini de
ortaya koyduk. Sekil 5.8’den goriildiigii gibi ¢ biiylidiikge aki azalarak 0 degerine
yaklagmaktadir. Bugiine kadar KBA bdlgesi i¢in herhangi bir aki tahmini
yapilmamasina karsilik, elde ettigimiz son sonu¢ Parker’in (1987) yildizlarin
konvektif bolgesinin tamamu igin ileri siirdiigii manyetik ak1 biiyiikliigi ile (10" Wb)
uyumludur. Lockwood ve Stamper (1999), tamamlanmis son Gilines dongiisiine
karsilik gelen 22. ¢evrim (Eyliil 1986 — Mayis 1996) i¢in manyetik akinin Giines
yiizeyindeki degerini 5x10'* Wb olarak hesaplamislardir. Galloway ve Weiss (1981)
ise, Glines ve diger yildizlardaki manyetik akilar1 bizim buldugumuz degere yakin
mertebede, yani 10'® Wb olarak tahmin etmislerdir. Bu degerler KBA’da 10" Wb

olarak tahmin ettigimiz aki degerinin disar1 dogru azalacagi hesaba katildiginda
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BÖLÜM 7

SONUÇ ve TARTIŞMA

Bu çalışmanın amacının, Güneş merkezinden 0,703R(- 0,723R( uzaklıklar arasında kalan konvektif bölgesinin alt kısmındaki bazı fiziksel parametrelerdeki manyetik alan etkisiyle meydana gelen değişimlerin araştırılması olduğu daha önce ifade edilmişti. Çalışmamızda referans amaçlı olarak Christensen-Dalsgaard ve çalışma arkadaşlarının (1996) GONG projesinden elde edilen verilerle kalibre ettikleri SGM kullanılmıştır. Schüssler (1995) ve Gilman ve Fox (1997) tarafından yapılan çalışmalarda da olduğu gibi 10 T maksimum değerinde boylamsal yönlü bir manyetik alan profili seçilmiş ve küresel koordinatlarda değişken ayrımını kolaylaştırmak için bu profilin eksensel simetri özelliğine sahip olduğu varsayılarak işlem yapılmıştır. Geliştirdiğimiz MHD modelinde sayısal çözümleri kolaylaştırmak amacıyla Güneş KBA’sındaki plazma için ideal MHD varsayımları kullanılmıştır. Bu varsayımlardan sonra momentum transfer denklemindeki önemli iki fiziksel parametreden yoğunluk ve hızın manyetik alan etkisindeki sayısal çözümleri araştırılmıştır. Bu bağlamda, “Model Sonuçları” bölümünde ortaya konan parametrik değişimler daha önce yapılmış çalışmalarla karşılaştırılarak tartışılacaktır.

Seçtiğimiz manyetik alan profilinden kaynaklanan manyetik akının değeri ~1017 Wb civarında bulunurken, küresellik parametresi ε’dan fazlaca etkilendiğini de ortaya koyduk. Şekil 5.8’den görüldüğü gibi ε büyüdükçe akı azalarak 0 değerine yaklaşmaktadır. Bugüne kadar KBA bölgesi için herhangi bir akı tahmini yapılmamasına karşılık, elde ettiğimiz son sonuç Parker’in (1987) yıldızların konvektif bölgesinin tamamı için ileri sürdüğü manyetik akı büyüklüğü ile (1015 Wb) uyumludur. Lockwood ve Stamper (1999), tamamlanmış son Güneş döngüsüne karşılık gelen 22. çevrim (Eylül 1986 – Mayıs 1996)  için manyetik akının Güneş yüzeyindeki değerini 5x1014 Wb olarak hesaplamışlardır. Galloway ve Weiss (1981) ise, Güneş ve diğer yıldızlardaki manyetik akıları bizim bulduğumuz değere yakın mertebede, yani 1016 Wb olarak tahmin etmişlerdir. Bu değerler KBA’da 1017 Wb olarak tahmin ettiğimiz akı değerinin dışarı doğru azalacağı hesaba katıldığında kabul edilebilir limitler içinde kalmaktadır. Bunun yanında, bu yılın sonunda başlayacağı ön görülen gelecek 24. Güneş döngüsündeki manyetik akının maksimum değerinin, 1996 yılının Mayıs ayında başlayan güncel 23. çevrime ait 1016 Wb değerine göre %30 - % 50 arasında bir artış göstereceği Dikpati ve arkadaşları (2006) tarafından öne sürülmüştür. Bu görüş bazı yazarlar tarafından (Tobias ve diğ., 2006) çelişkili tartışmalara neden olmakla birlikte bizim sonuçlarımızla aynı mertebededir. Her ne kadar bizim modelimizde zaman dikkate alınmamışsa da sonuçların Güneş döngüsündeki ortalama akı ile çakışması dikkate değer bir noktadır.


Şekil 6.6’da sunulan yoğunluğun, manyetik alanın çapsal şekil parametresi n’den bağımsız olduğunu ve KBA’nın alt ve üst sınırları arasında %20’lik bir değişime uğradığı görülmektedir. Tablo 5.1/B.2’den görüldüğü gibi, SGM’deki yoğunluk ρ, KBA’nın alt ve üst sınırlarında 203 ve 174 kg/m3 değerindedir. MHD modelimizde sınır koşulu olarak yoğunluğun rAKBA’daki değeri alınmıştır. Üst sınırdaki değer 162 kg/m3 olarak hesaplanmıştır. Bu değer SGM’deki 174 kg/m3 ile karşılaştırılırsa, KBA’nın üst sınırında %5,7 gibi bir azalma gözlenmektedir (Şekil 6.6). Ayrıca dikkat çeken diğer önemli sonuç ise akışkan yoğunluğunun sadece manyetik alanın şekil parametresi n’den bağımsız olmakla kalmayıp, bunun yanı sıra yoğunluğa ait biçim parametresi δ ve küresellik parametresi ε’dan da bağımsız bir değişim sergilemesidir (Tablo B.3 ve B.4). 

Momentum transfer denklemindeki ikinci önemli fiziksel parametre ise akışkan hızı 
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’dür. Akışkan hareketinin sıkıştırılabilirliğiyle ilgili önemli bilgiler veren hıza ait çözümler ilerleyen paragraflarda ayrıntılı olarak anlatılacaktır. Burada hızın gerek biçim gerekse büyüklük olarak n, δ ve ε parametrelerine doğrudan bağlı olduğunu söyleyebiliriz. Ayrıca ρ ve v kullanılarak Mach sayısı, Alfvén hızı ve kütle akısı gibi önemli kontrol parametreleri de elde edilmiştir. Akışkan maddenin sıkışabilirliği (compressibility) ve akışkan hareketinin sıkıştırılabilirliği (compressivity) devamlı birbirine karıştırılan iki konu olarak karşımıza çıkmaktadır. Bu iki konu arasındaki fark Denis’in (1991) yerkabuğunun biçim bozulmalarını da incelediği çalışmasında açık bir şekilde anlatılmaktadır. Akışkan hızının diverjansıyla ilgili olan sıkıştırılabilirlik, piyezotropik bir özelliktir ve akışkanın hareketiyle ilgilidir. Sıkışabilirlik ise akışkana özgü barotropik bir özelliktir. Başka bir deyişle hızın diverjansı sıfır (
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) ise akışkan hareketi sıkıştırılamaz iken akışkanın kendisi ileri derecede sıkışabilir olabilmektedir. Tez çalışmamızda KBA’daki akışkanın sıkıştırabilirliğinin ε ve δ değerleri ile doğrudan ilişkili olduğu saptanmıştır. Hidrostatik denge koşulunun geçerli olabilmesi için Alfvén Mach sayısının Mach sayısıyla karşılaştırılabilir düzeyde olması gerekmektedir. Küresel simetrik manyetik alan profili için elde edilmiş Tablo 6.2 ve Şekil 6.10’da sırasıyla verilen Ma ve Ma  değerlerini karşılaştırdığımızda manyetik alanın sistemi hidrostatik dengeden uzaklaştırdığı görülmektedir.

Tamamen küresel simetrik (ε=0) durum için akışkanın sıkıştırılamaz gibi hareket ettiği görülmüştür (Şekil 6.10-6.11). Akışkan hareketi, sistem küresel simetriden uzaklaştıkça (ε>0) ekvatora yakın bölgelerde sıkıştırılabilir bir karakter gösterirken; kutuplara yaklaşıldıkça sıkıştırılamaz bir davranış sergilemektedir. Bu sonuçları doğrudan olmasa da aynı özellikli manyetik alan kullanmış bazı çalışmalarla karşılaştırabiliriz. Dikpati ve çalışma arkadaşları (2003), büyüklüğü 4 ile 10 T arasında değişen boylamsal özellikte bir manyetik alan kullanarak Güneş’teki konvektif bölgenin tabanında (rKBT) yer alan akışkanın kararlılığından bahsetmişlerdir. Ekvator yöresindeki 15o’lik dar bir enlem bandında ise kararsızlık ortaya çıkmaktadır. Çalışmamızda kararlılık üzerinde durulmamakla birlikte belli bir enlem bandında akışkan hareketinde sıkıştırılabilirliğin değiştiğini gözlemledik. Örneğin ε=4 için konvektif bölgenin tabanında ekvator civarında yaklaşık 50o’lik bir enlem bandında akışkan hareketinin sıkıştırılabilir olduğunu ortaya koyduk. Küresellik parametresi ε’un değerleri arttıkça bu enlem bandının daha da daralacağını bulduk (Şekil 6.1-6.5). Kutup ve ekvator bölgelerinde ortaya çıkan bu farklı akışkan davranışlarının, eksensel simetrik manyetik alanın küresel simetrisinin bozulmasından kaynaklandığını söyleyebiliriz. Küresellik parametresinin yüksek değerler aldığı durumlarda (ε>1) sesten yüksek hızlara ulaşılmasına karşın, Güneş sismolojisine ait mevcut veriler bu sonucu açıklayamamaktadır. Küresel simetrisi herhangi bir nedenle bozulmuş bir manyetik alanın, ince kabuk yaklaşımı kullanılarak modellenen KBA bölgesindeki Güneş plazmasının hareketindeki sıkıştırılamazlığını doğrudan etkileyebilmektedir Sonuç olarak küresel simetri bozuldukça, KBA’nın ekvator bölgesindeki akışkan, hareketindeki sıkıştırılamazlık özelliğini kaybederek sıkıştırılabilir bir duruma kaymaktadır (Tablo B.3 ve B.4). Küresel simetrinin bozulması n’den bağımsız bir biçimde değişen Ma sayısının artmasına neden olmaktadır. Tablo 6.1 ve Şekil 6.2’yi karşılaştırdığımızda manyetik alanın bozulan küresel simetrisinin akışkanımızı da hidrostatik dengeden uzaklaştıracağını söyleyebiliriz. 

Çalışmamızdan elde edilen sonuçları Güneş atmosferinde esneksizlik ve Boussinesq yaklaşımlarının kullanıldığı diğer çalışmalarla da karşılaştırabiliriz. Özellikle Gough (1969), düzlem-paralel yıldız atmosferleri için esneksizlik yaklaşımının temellerini attığı çalışmasında, Mach sayısının çok küçük değerlerinin kullanılabileceğini söylemiştir. Sayısal çözümlemelerde esneksizlik yaklaşımı yüksek frekanslı ses dalgalarını filtre ettiğinden dolayı önemli kolaylıklar sağlamaktadır. Bu iki yöntemin uygulanabilirliğini araştıran Cally (2003), lineerleştirme yöntemiyle beraber Boussinesq yaklaşımını kullanarak yaptığı çalışmada boylamsal yönde bir manyetik alan kullanarak Taşiklin bölgesinde manyetik kesme kararsızlığını incelemiştir. Diğer yandan Miesch (2005), Taşiklin ve konvektif bölgenin tamamında büyük ölçekli plazma hareketlerinin dinamiğini incelediği çalışmasında esneksizlik yaklaşımının uygulanabileceği bölgeler hakkında önemli bilgiler vermiştir. Güneş’in yüzeyine yakın bölgelerde (r>0,98R() sesten yüksek hızlar elde edilebildiğinden, bu bölge haricinde Güneş kabuğunun tamamında bu yaklaşımların uygulanabileceğini söylemiştir. Kısacası Mach sayısı Ma’nın 1’den büyük değerleri için akışkan sıkıştırılabilir gibi hareket edecektir. Doğal olarak bu durumda esneksizlik ve Boussinesq yaklaşımları uygulanamaz. 

Lantz ve Fan (1999), düşük Ma değerleri için geçerli olan MHD konveksiyonu modelinden yola çıkarak, hidrostatik denge durumuna doğrusallaştırılabilecek kadar çok küçük sapmalar bulmuşlardır. Bizim çalışmamızda özel bir durum olarak esneksizlik yaklaşımının 
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için geçerli olduğu ve Ma sayısının 5x10-3 değerini aldığı bulunmuştur. Bu sonuçlar esneksizlik yaklaşımının kullanıldığı Brun ve diğ. (2004) çalışması ile Tablo 6.3’de karşılaştırılmıştır. Görüldüğü gibi geliştirdiğimiz daha geniş kapsamlı parametrik MHD modeli küçük ε ve δ değerleri için bu iki yaklaşımdan elde edilebilecek sonuçlarla oldukça uyumludur. Sonuç olarak söz konusu iki parametrenin 1’den çok küçük değerler alması durumunda KBA akışkan hareketinin yine sıkıştırılamaz olduğu (Ma<1) saptanmıştır. 

Son söz olarak tez çalışmamızın, Güneş kabuğunun MHD modellemesinde, akışkan hareketinde kısıtlayıcı yaklaşımlara gerek kalmadan kullanılabileceğini söyleyebiliriz. Kullanılan manyetik alan profilinden kaynaklanan manyetik akı değerlerinin, tamamlanmış döngülere ait ve gelecek döngüler için yapılan akı tahminleriyle örtüşmesi dikkate değer bir nokta olarak karşımıza çıkmaktadır. Sistemimizin odak noktasını oluşturan Güneş için Yeryüzündeki hayatı önemli ölçüde etkilediğinden dolayı gerçekçi ve tamamını da kapsayan modellerin yapılması gerekmektedir. Bilindiği gibi iklimsel değişimler ve diğer doğa olayları doğrudan Güneş ile ilgilidir. Bazı şüpheci bilim adamları, sera etkisi gibi ısınma olaylarını bir süredir Güneş'teki yüksek enerjili manyetik aktivitelere bağlamaktadırlar. Bunun anlaşılabilmesi ancak Güneş ve Güneş’in etkinliklerinin daha iyi incelenmesi ile olabilecektir. Ayrıca radyo dalgaları, haberleşme ve diğer amaçlı uydular yüksek enerjili Güneş rüzgarlarından etkilenebilmektedirler. Ekipmanların tasarım ve üretiminde bu etkilerin en aza indirebilmesi için Güneş’in etkilerinin çok dikkatli bir biçimde ele alınması gerekmektedir. Bu da ancak gerçeğe çok daha yakın sonuçlar veren Coriolis kuvveti, viskozite etkisi, manyetik sızma olayı ve süperadiyabatiklik parametresi gibi terimlerin yanında zamansal değişimlerin de ((ρ/(t, (v/(t...) hesaba katılarak yüksek kapasiteli bilgisayarların kullanıldığı modeller ile mümkün olabilecektir. Çalışmamızda ortaya koyduğumuz ince kabuk yaklaşımının kullanıldığı model, akışkan hareketindeki sıkıştırılamazlığın belirteci olarak da bilinen Mach sayısının değerinde herhangi bir kısıtlama yapmadan buna olanak verebilmektedir.
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kabul edilebilir limitler i¢inde kalmaktadir. Bunun yaninda, bu yilin sonunda
baslayacag1 6n goriilen gelecek 24. Glines dongiisiindeki manyetik akinin maksimum
degerinin, 1996 yilimn Mayis ayinda baslayan giincel 23. ¢evrime ait 10'® Wb
degerine gore %30 - % 50 arasinda bir artis gosterecegi Dikpati ve arkadaslar1 (2006)
tarafindan 6ne siiriilmiigtiir. Bu goriis baz1 yazarlar tarafindan (Tobias ve dig., 2006)
celigkili tartismalara neden olmakla birlikte bizim sonuglarimizla ayni1 mertebededir.
Her ne kadar bizim modelimizde zaman dikkate alinmamigsa da sonuglarin Giines

dongiisiindeki ortalama aki ile cakismasi dikkate deger bir noktadir.

Sekil 6.6’da sunulan yogunlugun, manyetik alanin g¢apsal sekil parametresi
n’den bagimsiz oldugunu ve KBA’nin alt ve iist smirlar1 arasinda %20’lik bir
degisime ugradigr goriilmektedir. Tablo 5.1/B.2°den goriildiigii gibi, SGM’deki
yogunluk p, KBA’nin alt ve iist smurlarinda 203 ve 174 kg/m’ degerindedir. MHD
modelimizde sinir kosulu olarak yogunlugun raxpa’daki degeri almmustir. Ust
sinirdaki deger 162 kg/m’ olarak hesaplanmustir. Bu deger SGM’deki 174 kg/m’ ile
karsilagtirilirsa, KBA’nin {ist sinirinda %35,7 gibi bir azalma gdzlenmektedir (Sekil
6.6). Ayrica dikkat ¢eken diger dnemli sonug ise akigkan yogunlugunun sadece
manyetik alanin sekil parametresi »’den bagimsiz olmakla kalmayip, bunun yani sira
yogunluga ait bicim parametresi 0 ve kiiresellik parametresi ¢’dan da bagimsiz bir

degisim sergilemesidir (Tablo B.3 ve B.4).

Momentum transfer denklemindeki ikinci 6nemli fiziksel parametre ise akigskan
hiz1 v'’diir. Akiskan hareketinin sikistirilabilirligiyle ilgili 6nemli bilgiler veren hiza
ait ¢oziimler ilerleyen paragraflarda ayrintili olarak anlatilacaktir. Burada hizin gerek
bicim gerekse biiyiikliik olarak n, 0 ve ¢ parametrelerine dogrudan bagli oldugunu
sOyleyebiliriz. Ayrica p ve v kullanilarak Mach sayisi, Alfvén hiz1 ve kiitle akist gibi
onemli kontrol parametreleri de elde edilmistir. Akiskan maddenin sikisabilirligi
(compressibility) ve akiskan hareketinin sikigtirilabilirligi (compressivity) devamli
birbirine karistirilan iki konu olarak karsimiza ¢ikmaktadir. Bu iki konu arasindaki
fark Denis’in (1991) yerkabugunun bi¢im bozulmalarini da inceledigi ¢aligmasinda
acik bir sekilde anlatilmaktadir. Akiskan hizinin  diverjansiyla ilgili olan
sikigtirilabilirlik, piyezotropik bir oOzelliktir ve akigkanin hareketiyle ilgilidir.
Sikisabilirlik ise akiskana 0zgii barotropik bir 6zelliktir. Bagka bir deyisle hizin
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diverjanst sifir (ﬁ.?FO) ise akigkan hareketi sikistirilamaz iken akiskanin kendisi
ileri derecede sikisabilir olabilmektedir. Tez calismamizda KBA’daki akiskanin
sikigtirabilirliginin ¢ ve J degerleri ile dogrudan iliskili oldugu saptanmustir.
Hidrostatik denge kosulunun gecerli olabilmesi i¢in Alfvén Mach sayisinin Mach
sayistyla karsilastirilabilir diizeyde olmasi gerekmektedir. Kiiresel simetrik manyetik
alan profili i¢in elde edilmis Tablo 6.2 ve Sekil 6.10°da sirasiyla verilen M, ve Ma
degerlerini karsilagtirdigimizda manyetik alanin sistemi hidrostatik dengeden

uzaklastirdig1 gortiilmektedir.

Tamamen kiiresel simetrik (e=0) durum i¢in akigkanin sikistirilamaz gibi
hareket ettigi goriilmistir (Sekil 6.10-6.11). Akiskan hareketi, sistem kiiresel
simetriden uzaklagtik¢a (e>0) ekvatora yakin bdlgelerde sikistirilabilir bir karakter
gosterirken; kutuplara yaklasildik¢a sikistirilamaz bir davranis sergilemektedir. Bu
sonuclart dogrudan olmasa da aymi Ozellikli manyetik alan kullanmig bazi
caligmalarla karsilagtirabiliriz. Dikpati ve calisma arkadaslar1 (2003), biiyiikligii 4 ile
10 T arasinda degisen boylamsal 6zellikte bir manyetik alan kullanarak Giines’teki
konvektif bolgenin tabaninda (rxgr) yer alan akiskanin kararhiligindan
bahsetmiglerdir. Ekvator yoresindeki 15°’lik dar bir enlem bandinda ise kararsizlik
ortaya ¢ikmaktadir. Calismamizda kararlilik {izerinde durulmamakla birlikte belli bir
enlem bandinda akiskan hareketinde sikistirilabilirligin degistigini gozlemledik.
Ornegin e=4 i¢in konvektif bdlgenin tabaninda ekvator civarinda yaklasik 50°’lik bir
enlem bandinda akiskan hareketinin sikistirilabilir oldugunu ortaya koyduk.
Kiiresellik parametresi &’un degerleri arttikca bu enlem bandinin daha da
daralacagini bulduk (Sekil 6.1-6.5). Kutup ve ekvator bolgelerinde ortaya ¢ikan bu
farkli akigkan davraniglarinin, eksensel simetrik manyetik alanin kiiresel simetrisinin
bozulmasindan kaynaklandigini sdyleyebiliriz. Kiiresellik parametresinin yiiksek
degerler aldig1r durumlarda (¢>1) sesten yiiksek hizlara ulasilmasina karsin, Giines
sismolojisine ait mevcut veriler bu sonucu agiklayamamaktadir. Kiiresel simetrisi
herhangi bir nedenle bozulmus bir manyetik alanin, ince kabuk yaklagimi
kullanilarak modellenen KBA bolgesindeki Gilines plazmasinin hareketindeki
sikigtirtlamazligini  dogrudan etkileyebilmektedir Sonu¢ olarak kiiresel simetri

bozulduk¢a, KBA’nin ekvator bolgesindeki akiskan, hareketindeki sikistirilamazlik
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ozelligini kaybederek sikistirilabilir bir duruma kaymaktadir (Tablo B.3 ve B.4).
Kiiresel simetrinin bozulmasi n’den bagimsiz bir bigimde degisen M, sayisinin
artmasina neden olmaktadir. Tablo 6.1 ve Sekil 6.2’yi karsilagtirdigimizda manyetik
alanin bozulan kiiresel simetrisinin akigkanimizi da hidrostatik dengeden

uzaklastiracagini sOyleyebiliriz.

Calismamizdan elde edilen sonuglar1 Gilines atmosferinde esneksizlik ve
Boussinesq yaklagimlariin kullanildigr diger calismalarla da karsilastirabiliriz.
Ozellikle Gough (1969), diizlem-paralel yildiz atmosferleri igin esneksizlik
yaklagiminin temellerini attig1 calismasinda, Mach sayisinin ¢ok kiigiik degerlerinin
kullanilabilecegini soylemistir. Sayisal ¢oziimlemelerde esneksizlik yaklasimi
yiiksek frekansli ses dalgalarin1 filtre ettiginden dolayr 6nemli kolayliklar
saglamaktadir. Bu iki yontemin uygulanabilirligini arastiran Cally (2003),
lineerlestirme yontemiyle beraber Boussinesq yaklasimini kullanarak yaptigi
calismada boylamsal yonde bir manyetik alan kullanarak Tasiklin bdlgesinde
manyetik kesme kararsizligini incelemistir. Diger yandan Miesch (2005), Tasiklin ve
konvektif bolgenin tamaminda biiylik olgekli plazma hareketlerinin dinamigini
inceledigi calismasinda esneksizlik yaklagiminin uygulanabilecegi bolgeler hakkinda
onemli bilgiler vermistir. Giines’in yiizeyine yakin bolgelerde (#>0,98R ) sesten
yiiksek hizlar elde edilebildiginden, bu bdlge haricinde Giines kabugunun tamaminda
bu yaklasimlarin uygulanabilecegini sdylemistir. Kisacas1t Mach sayist Ma’nin 1’den
biiylik degerleri i¢in akiskan sikistirilabilir gibi hareket edecektir. Dogal olarak bu

durumda esneksizlik ve Boussinesq yaklagimlari uygulanamaz.

Lantz ve Fan (1999), diisiik Ma degerleri i¢in gecerli olan MHD konveksiyonu
modelinden yola ¢ikarak, hidrostatik denge durumuna dogrusallastirilabilecek kadar
cok kiiclik sapmalar bulmuslardir. Bizim g¢alismamizda o6zel bir durum olarak
esneksizlik yaklasimmnim & <<1 ved << 1 i¢in gegerli oldugu ve Ma sayismnin 5x107
degerini aldig1 bulunmustur. Bu sonuglar esneksizlik yaklasiminin kullanildigi Brun
ve dig. (2004) calismasi ile Tablo 6.3’de karsilagtinlmigtir. Gorildigi gibi
gelistirdigimiz daha genis kapsamli parametrik MHD modeli kiigiik & ve 0 degerleri

icin bu iki yaklasimdan elde edilebilecek sonuglarla olduk¢a uyumludur. Sonug
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olarak s6z konusu iki parametrenin 1’den c¢ok kiiciik degerler almasi durumunda

KBA akiskan hareketinin yine sikistirilamaz oldugu (Ma<1) saptanmustir.

Son s6z olarak tez c¢alismamizin, Giines kabugunun MHD modellemesinde,
akigkan hareketinde kisitlayic1 yaklagimlara gerek kalmadan kullanilabilecegini
sOyleyebiliriz. Kullanilan manyetik alan profilinden kaynaklanan manyetik aki
degerlerinin, tamamlanmis dongiilere ait ve gelecek dongiler icin yapilan aki
tahminleriyle Ortiismesi dikkate deger bir nokta olarak karsimiza c¢ikmaktadir.
Sistemimizin odak noktasini olusturan Giines i¢in Yeryiiziindeki hayati Onemli
ol¢iide etkilediginden dolay1 gergekei ve tamamini da kapsayan modellerin yapilmasi
gerekmektedir. Bilindigi gibi iklimsel degisimler ve diger doga olaylar1 dogrudan
Giines ile ilgilidir. Baz1 siipheci bilim adamlari, sera etkisi gibi 1stnma olaylarinit bir
stiredir Giines'teki yiiksek enerjili manyetik aktivitelere baglamaktadirlar. Bunun
anlasilabilmesi ancak Giines ve Gilines’in etkinliklerinin daha iyi incelenmesi ile
olabilecektir. Ayrica radyo dalgalari, haberlesme ve diger amaglh uydular yiiksek
enerjili Gilines riizgarlarindan etkilenebilmektedirler. Ekipmanlarin tasarim ve
tiretiminde bu etkilerin en aza indirebilmesi i¢in Giines’in etkilerinin ¢ok dikkatli bir
bicimde ele alinmasi gerekmektedir. Bu da ancak gergege ¢ok daha yakin sonuglar
veren Coriolis kuvveti, viskozite etkisi, manyetik sizma olay1 ve siiperadiyabatiklik
parametresi gibi terimlerin yaninda zamansal degisimlerin de (Op/ot, Ov/ot...) hesaba
katilarak yiiksek kapasiteli bilgisayarlarin kullanildigt modeller ile miimkiin
olabilecektir. Calismamizda ortaya koydugumuz ince kabuk yaklagimimin
kullanildigi model, akiskan hareketindeki sikistirilamazligin belirteci olarak da
bilinen Mach sayisinin degerinde herhangi bir kisitlama yapmadan buna olanak

verebilmektedir.
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EK A
DENKLEM CIKARMALARI
A.1. Boussinesq Yaklasimindaki Cekimsel Terim

Cekimsel terime ait (4.22) Apg = ap,ATg ifadesini ¢ikarabilmek i¢in Once

ideal gaz yasasi araciligiyla yardimiyla asagidaki gibi yazilabilir;

pm
=L Al
P="77 (A.1)

Bu esitlikte, m, ve R sirasiyla molekiil agirligt ve 0,082 L.atm/K.mol birimindeki

evrensel gaz sabitidir. Son esitliin sabit basing altinda sicakliga gore tlirevini alirsak

RT
Lma
dp__pm, _ m, __ __p (A2)
dT RT? RT? T

denklemini elde ederiz. (A.2) denkleminde tiirevli terimi % olarak yazdiktan sonra

yogunluk ve sicakligt p, ve 7, (alt indis O referans durumunu gostermek iizere)

olarak belirtirsek:
Ap = ap,AT (A.3)

esitligini buluruz. o =-1/T) 1s1sal genlesme katsayisidir. (A.3) denkleminin her iki

tarafi g ile carpilarak (4.22) denklemi asagidaki gibi elde edilir:

Apg = ap,ATg . (A.4)



EK A

DENKLEM ÇIKARMALARI

A.1. Boussinesq Yaklaşımındaki Çekimsel Terim


Çekimsel terime ait (4.22) 
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 ifadesini çıkarabilmek için önce  ideal gaz yasası aracılığıyla yardımıyla aşağıdaki gibi yazılabilir; 
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Bu eşitlikte, 
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ve R sırasıyla molekül ağırlığı ve  0,082 L.atm/K.mol birimindeki evrensel gaz sabitidir. Son eşitliğin sabit basınç altında sıcaklığa göre türevini alırsak 
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denklemini elde ederiz. (A.2) denkleminde türevli terimi 
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 olarak yazdıktan sonra yoğunluk ve sıcaklığı 
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 (alt indis 0 referans durumunu göstermek üzere) olarak belirtirsek:
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eşitliğini buluruz. α =-1/T0 ısısal genleşme katsayısıdır. (A.3) denkleminin her iki tarafı 
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ile çarpılarak (4.22) denklemi aşağıdaki gibi elde edilir: 
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A.2. Güneş KBA’sındaki Boyutsuz Genel MHD Denklemi 


Yarı hidrostatik denge durumu (5.1) hareket denkleminde verilmiştir. Bu sonucunda elde edilen çapsal koordinat ve enlemsel açıya ait değişimler (5.2) ve (5.3) denklemlerinde belirtilmiştir. (5.4) denklem setinde verilen boyutsuz parametreleri (5.2) ve (5.3)’te yerine koyduğumuz zaman aşağıdaki denklemleri elde ederiz:
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(A.5)
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(A.6)

(A.5) eşitliğinin θ’ya, (A.6) eşitliğinin ise z’ye göre türevleri alınarak sırasıyla 
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(A.8)


denklemlerine ulaşılır. Bu eşitliklerdeki 
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’yü içeren terimlerin birbirine eşitliğini kullanarak (A.7) ve (A.8) birleştirilir ve aşağıdaki gibi tek bir denkleme indirgenebilir;
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Son eşitlik (A.9)’deki boyutsuz yoğunluk, manyetik alan ve hız terimlerini değişkenlerine ayırabilmek için aşağıdaki gibi yalnız z ve θ’ya bağlı fonksiyonların çarpımı şeklinde yazılabilir: 
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 (A.10) denklem setinde enlemsel açı θ’ya bağımlılıkların elde edilebilmesi için Lima ve arkadaşlarının (2001) önerdiği gibi terimlerin birbirleriyle orantılı olması gerekmektedir. Bu durumda altıncı ve yedinci terimlerden;
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yazılabilir. Buradan manyetik alanın açısal bağımlılığı, küresellik parametresi olarak tanımlanan ε orantı katsayısı cinsinden;
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yazılabilir. Sonrasında dördüncü ve altıncı terimlerin birbirine orantılı olmaları gerçeğinden  yola çıkarak
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yazılır ve buradan yoğunluğun açısal bağımlılığı elde edilir:
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İntegrasyon sonrasında karşımıza çıkan δ keyfi sabiti yoğunluğun şekil parametresi olarak tanımlanmıştır. Son olarak beşinci  ve altıncı terimler karşılaştırılırsa; 
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hızın açısal bağımlılığı için 
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elde edilir. (A.12)-(A.16) eşitliklerinde verilen açısal bağımlılıklar sırasıyla  (A.5) ve (A.6) yerlerine koyularak sadeleştirilir ve yerine koyularak gerekli sadeleştirmeler yapıldığında;  
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eşitliklerine ulaşılır. (A.17) denkleminin sağ tarafı küresel simetrik KBA’daki hidrostatik denge şartını göstermektedir. Son iki (A.17) ve (A.18) denklemleri, (A.5) ve (A.6)’de olduğu gibi sırasıyla θ ve z’e göre türevlenerek
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(A.20) 

eşitlikleri elde edilir. Son olarak (A.19) ve (A.20) denklemlerindeki V bağımlılığının ortadan kalkması için (A.19) eşitliğini z’ye göre türevlediğimizde aşağıdaki ikinci derece adi diferansiyel denklem elde edilir. 
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(A.21)

Tez çalışmamızda (A.21) genel denkleminin R çapsal değişimleri sayısal olarak çözülmüştür.


A.3. Sınır Şartlarındaki κ Parametresi


Sınır şartlarındaki κ parametresi, küresel simetrik sistemler için tanımlanan hidrostatik denge şartı yardımıyla bulunmuştur;.
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(A.22) denklemindeki p basıncı  ve ρ yoğunluğu (4.14) yardımıyla yeniden yazılarak boyutsuzlaştırılır;
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(A.23)

Yukarıdaki (A.23) denklemi (A.17) denklemini sağ tarafına karşılık gelmektedir. Sabitler κ cinsinden toparlanırsa:
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(A.24)


parametrelerin z=0’daki değerleri, sırasıyla 
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 olarak elde edilir. Bu değer sayısal simülasyonlarda sınır koşulu olarak kullanılmıştır.

A.4. KBA’daki Manyetik Akının Hesaplanması

Manyetik alan profili boyutsuz olarak 
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 şeklinde seçilmiş ve maksimum değerinin 10 T olabilmesi için aşağıdaki boyutlu şekli kullanılmıştır:
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Buradan manyetik akı 
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(A.26)

aracılığıyla hesaplanmıştır. ε ve n parametrelerine bağlı olarak tanımlanan akı değerleri Tablo A.1’de sunulmuştur.

Tablo  A.1. KBA’daki manyetik akının ε ve n’e bağlı değişimleri

		ε

		n=1

		n=5

		n=9

		n=13



		0

		1,38x1017

		2,76x1016

		1,54x1016

		1,06x1016



		1

		8,80x1016

		1,76x1016

		9,77x1015

		6,77x1015



		2

		6,91x1016

		1,38x1016

		7,68x1015

		5,31x1015



		3

		5,86x1016

		1,17x1016

		6,51x1015

		4,51x1015



		4

		5,18x1016

		1,04x1016

		5,76x1015

		3,99x1015



		5

		4,69x1016

		9,38x1015

		5,21x1015

		3,61x1015



		6

		4,32x1016

		8,63x1015

		4,80x1015

		3,32x1015



		7

		4,02x1016

		8,04x1015

		4,47x1015

		3,09x1015



		8

		3,78x1016

		7,56x1015

		4,20x1015

		2,91x1015



		9

		3,57x1016

		7,15x1015

		3,97x1015

		3,09x1015



		10

		3,40x1016

		6,80x1015

		3,78x1015

		2,62x1015
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A.2. Giines KBA’sindaki Boyutsuz Genel MHD Denklemi

Yar1 hidrostatik denge durumu (5.1) hareket denkleminde verilmistir. Bu
sonucunda elde edilen capsal koordinat ve enlemsel aciya ait degisimler (5.2) ve
(5.3) denklemlerinde belirtilmistir. (5.4) denklem setinde verilen boyutsuz

parametreleri (5.2) ve (5.3)’te yerine koydugumuz zaman asagidaki denklemleri elde

ederiz:
2 ' 2
P v =lal+ g2 +£@ (A.S)
l+yz yoz l+yz yoz
p'v'? ot = aierz cotd + b@ : (A.6)
00 00

(A.5) esitliginin &’ya, (A.6) esitliginin ise z’ye gore tiirevleri alinarak sirasiyla

!

0 . 0 0op' ob> 0  ob ,0
£ 2 (p'v?)= (p)+i—+—(b—z)+zgi (A7)

1+ 4z 00 00 6z 1+ yz 00 00 o 00

o o op' ob> o . b
t0-2(p'v?) = (LYt ot 02+ L (p 2 A8
cotf PV = Gt eotf 15 (059 (A-8)

denklemlerine ulagilir. Bu esitliklerdeki p'’yii igeren terimlerin birbirine esitligini
kullanarak (A.7) ve (A.8) birlestirilir ve asagidaki gibi tek bir denkleme

indirgenebilir;

’

0 L ob? 0 ob , 0
L2 (pvy-—£ b2y - 45 L

1+7z007 " V14200 06 o 06

5 o o . ab
—eot0L (pvy+eotd 2+ L p Py o
o PV FeotdZmr b7

(A.9)

Son esitlik (A.9)’deki boyutsuz yogunluk, manyetik alan ve hiz terimlerini
degiskenlerine ayirabilmek i¢in asagidaki gibi yalniz z ve 0’ya bagl fonksiyonlarin

carpimu seklinde yazilabilir:

II



p'(z,0) = R(2) j(0)
b(z,0) = A(z) £(6) . (A.10)
V'(z,0) =V (z)u(d)

(A.10) denklem setinde enlemsel a¢1 #’ya bagimliliklarin elde edilebilmesi i¢in
Lima ve arkadaslarmin (2001) 6nerdigi gibi terimlerin birbirleriyle orantili olmasi

gerekmektedir. Bu durumda altinci ve yedinci terimlerden;

f%=gf2cott9 (A.11)

yazilabilir. Buradan manyetik alanin agisal bagimliligi, kiiresellik parametresi olarak

tanimlanan € oranti katsayisi cinsinden;
f(0)=sin" 0 (A.12)

yazilabilir. Sonrasinda dordiincii ve altinci terimlerin birbirine orantili olmalar1

gerceginden yola ¢ikarak

dj >
——=20cf" cotl A.13
20 f (A.13)

yazilir ve buradan yogunlugun agisal bagimliligi elde edilir:
Jj(@)=1+5sin* 0. (A.14)

Integrasyon sonrasinda karsimiza ¢ikan & keyfi sabiti yogunlugun sekil parametresi

olarak tanimlanmistir. Son olarak besinci ve altinci terimler karsilastirilirsa;
Jju' = f? (A.15)

hizin agisal bagimliligi i¢in

II



sin® @

J1+8sin* @ .

u(®) = (A.16)

elde edilir. (A.12)-(A.16) esitliklerinde verilen agisal bagimliliklar sirasiyla (A.5) ve
(A.6) yerlerine koyularak sadelestirilir ve yerine koyularak gerekli sadelestirmeler

yapildiginda;
2 12 2 12
RV s @R gy A L G g = SR Ry a7y
I+ yz xy dz l+yz y dz xy dz
25 12
RV =25 Ry (s +1) 42 (A.18)
/4

esitliklerine ulasilir. (A.17) denkleminin sag tarafi kiiresel simetrik KBA’daki
hidrostatik denge sartin1 gostermektedir. Son iki (A.17) ve (A.18) denklemleri, (A.5)

ve (A.6)’de oldugu gibi sirasiyla 8 ve z’e gore tiirevlenerek

12
1+ yz oc| d_R+A2+1+;(zA8A

V'R = 41+ x2)5gR (A.19)
¥y 7 dz V4 0z
2 2 2
4 gy 20 AR A4 O (A.20)
dz y dz dz 0z

esitlikleri elde edilir. Son olarak (A.19) ve (A.20) denklemlerindeki V bagimliliginin
ortadan kalkmasi i¢in (A.19) esitligini z’ye gore tiirevledigimizde asagidaki ikinci

derece adi diferansiyel denklem elde edilir.

12 2 12 2 12
1+ yz dc! cj{,f"‘[(l"‘lz)&g""écs _ 20¢c; ]2R+;(5g'R
X Yy az 7/2 Ve Z (A.21)
dA 1+ yz_dA, d A
+A—(1-2&)+ —) + 4 =0
dz( ) [(dz) dzz]

Tez galigmamizda (A.21) genel denkleminin R c¢apsal degisimleri sayisal olarak

¢Ozilmiistiir.

0%



A.3. Simir Sartlarindaki k Parametresi

Siir sartlarindaki k parametresi, kiiresel simetrik sistemler i¢in tanimlanan

hidrostatik denge sart1 yardimiyla bulunmustur;.

—Vp+pg=0. (A.22)

(A.22) denklemindeki p basinct ve p yogunlugu (4.14) yardimiyla yeniden yazilarak

boyutsuzlastirilir;

———+g'R=0. (A.23)
yy dz

Yukaridaki (A.23) denklemi (A.17) denklemini sag tarafina karsilik gelmektedir.

Sabitler x cinsinden toparlanirsa:

LN 74 (A.24)
dz ¢

S

parametrelerin z=0’daki degerleri, sirastyla ¢ =362,6, y =0,028, g'=6,16x1 0’ ve
y=1.66 alinarak yerine koyuldugunda, x =0,222 olarak elde edilir. Bu deger

sayisal simiilasyonlarda sinir kosulu olarak kullanilmistir.

A.4. KBA’daki Manyetik Akinin Hesaplanmasi

Manyetik alan profili boyutsuz olarak b = sin(nzz)sin® O¢, seklinde segilmis

ve maksimum degerinin 10 T olabilmesi i¢in agagidaki boyutlu sekli kullanilmistir:

B =10sin(nzz)sin’ 6é,. (A.25)

Buradan manyetik aki @ = _U B.da integralinden da = rdrd ¢, alarak

Kapali Yiizey



¢ = H 10sin(nrz)sin® 6 rdrd®

Kapali Yiizey

(A.26)

araciligiyla hesaplanmistir. ¢ ve n parametrelerine bagli olarak tanimlanan

degerleri Tablo A.1°de sunulmustur.

Tablo A.1. KBA’daki manyetik akinin ¢ ve n’e bagh degisimleri

aki

e n=1 n=5 n=9 n=13

0 1,38x10" 2,76x10'° 1,54x10" 1,06x10™
1 8,80x10' 1,76x10'¢ 9,77x10" 6,77x10"
2 6,91x10'° 1,38x10'° 7,68x10" 5,31x10"
3 5,86x10" 1,17x10'¢ 6,51x10" 451x10"
4 5,18x10'° 1,04x10" 5,76x10" 3,99x10"
5 4,69x10'¢ 9,38x10" 5,21x10" 3,61x10"
6 4,32x10'° 8,63x10" 4,80x10" 3,32x10"
7 4,02x10'¢ 8,04x10" 4.47x10" 3,09x10"
8 3,78x10' 7,56x10" 420x10" 2,91x10"
9 3,57x10" 7,15x10" 3,97x10" 3,09x10"
10 3,40x10" 6,80x10" 3,78x10" 2,62x10"

VI
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TABLOLAR

B.1. Baz1 Parametrelerin Konvektif Bolgenin Tabanindaki Degerleri

Tablo B.1. Plazma parametrelerinin konvektif bolgenin tabanindaki degerleri.

Parametre Formiilii Deger Olgiit
Siiperadiyabatiklik | AV| =V-V,_, <10° Schwarzschild kararsizligi
Reynolds sayisi Re=vL/v 10" Hidrodinamik ¢alkanti

Manyetik Reynolds sayisi Rm=vL/n 10° Hidromanyetik ¢alkanti
Coriolis sayis1 Co=2QL/v 1073 Doénmenin akisa etkisi
Taylor sayisi Ta =(2Qd*)* /V* 15 Dénmenin kararliliga etkisi
Mach numarasi Ma=v/c, 10" Sikistirilamazlik
Plazma betasi B=2u,p/ B? 10°...107 Gaz ve manyetik basinglarin oran

Bu tabloda kullanilan V,V _,, g, d,v,ve H , ifadeleri sirasiyla sicaklik gradyani, adiyabatik sicaklik gradyani, ¢ekimsel ivme, karakteristik

uzunluk, kinetik viskozite ve basing 6lgek uzunlugunu gostermektedir.

VII
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TABLOLAR

B.1. Bazı Parametrelerin Konvektif Bölgenin Tabanındaki Değerleri


Tablo B.1. Plazma parametrelerinin konvektif bölgenin tabanındaki değerleri. 
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		Coriolis sayısı
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		Dönmenin akışa etkisi



		Taylor sayısı
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		Dönmenin kararlılığa etkisi
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		Gaz ve manyetik basınçların oranı
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 ifadeleri sırasıyla sıcaklık gradyanı, adiyabatik sıcaklık gradyanı, çekimsel ivme, karakteristik uzunluk, kinetik viskozite ve basınç ölçek uzunluğunu  göstermektedir.


B.2. Manyetik Alansız KBA’nın Özellikleri


Tablo B.2. SGM’deki yoğunluk ve ses hızı değişimleri.

		r/R(

		ρ (kg/m3)

		cs (m/s)



		0,703

		203

		2,284x105



		0,707

		198

		2,260x105



		0,711

		191

		2,247x105



		0,715

		185

		2,224x105



		0,719

		179

		2,201x105



		0,723

		174

		2,182x105





B.3. Küresellik Parametresinin (= 1 Değeri İçin Ekvatordaki (θ=(/2) Yoğunluk (
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Tablo B.3. 

[image: image21.wmf]r


¢


 ve 

[image: image22.wmf]Me


¢


’nün  ε =1 için çapsal değişimleri.

		

		n=1

		n=5



		

		δ=1 (Ma=0,78)

		δ=5 (Ma=1,00)

		δ=1 (Ma=0,78)

		δ=5 (Ma=1,00)



		z

		ρ’

		Me’

		ρ’

		Me’

		ρ’

		Me’

		ρ’

		Me’



		0,00

		1,000

		280,7

		1,000

		362,4

		1,000

		280,7

		1,000

		362,4



		0,20

		0,956

		268,4

		0,956

		346,5

		0,956

		268,4

		0,956

		346,6



		0,40

		0,914

		256,6

		0,914

		331,2

		0,914

		256,6

		0,914

		331,2



		0,60

		0,873

		245,1

		0,873

		316,4

		0,873

		245,1

		0,873

		316,4



		0,80

		0,834

		234,0

		0,834

		302,1

		0,834

		234,0

		0,834

		302,1



		1,00

		0,795

		223,3

		0,795

		288,3

		0,795

		223,3

		0,795

		288,3





B.4. Manyetik Alanın Şekil Parametresinin n=1 Değeri İçin Ekvatordaki Yoğunluk ve Kütle Akı Değerleri

Tablo  B.4. 
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 ve 
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’nün  n=1 için çapsal değişimleri


		ε=2

		ε=4



		

		δ=1 (Ma=1,10)

		δ=5 (Ma=1,40)

		δ=1 (Ma=1,55)

		δ=5 (Ma=2,00)



		Z

		ρ’

		Me’

		ρ’

		Me’

		ρ’

		Me’

		ρ’

		Me’



		0,00

		1,0000

		397,0

		1,0000

		512,5

		1,0000

		561,4

		1,0000

		724,8



		0,20

		0,9561

		379,5

		0,9561

		490,0

		0,9556

		536,5

		0,9556

		692,6



		0,40

		0,9131

		362,5

		0,9131

		468,0

		0,9111

		511,5

		0,9111

		660,3



		0,60

		0,8711

		345,8

		0,8711

		446,4

		0,8667

		486,5

		0,8667

		628,1



		0,80

		0,8300

		329,5

		0,8300

		425,3

		0,8222

		461,6

		0,8222

		595,9



		1,00

		0,7898

		313,5

		0,7898

		404,8

		0,7779

		436,7

		0,7778

		563,7
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B.2. Manyetik Alansiz KBA’nin Ozellikleri

Tablo B.2. SGM’deki yogunluk ve ses hiz1 degisimleri.

/R p (kg/m’) ¢, (m/s)

0,703 203 2,284x10°
0,707 198 2,260x10°
0,711 191 2,247x10°
0,715 185 2,224x10°
0,719 179 2,201x10°
0,723 174 2,182x10°

B.3. Kiiresellik Parametresinin e= 1 Degeri i¢cin Ekvatordaki (6=r/2) Yogunluk ( p') ve Kiitle Aki (Me') Degerleri (Boyutsuz)

Tablo B.3. p’' ve Me'’niin ¢ =1 i¢in ¢apsal degisimleri.

n=>5
0=1 (Ma=0,78) 0=5 (Ma=1,00) 0=1 (Ma=0,78) 0=5 (Ma=1,00)
z p’ Me’ p’ Me’ p’ Me’ p’ Me’
0,00 1,000 280,7 1,000 3624 1,000 280,7 1,000 3624
0,20 0,956 268,4 0,956 346,5 0,956 268,4 0,956 346,6
0,40 0,914 256,6 0,914 331,2 0,914 256,6 0,914 331,2
0,60 0,873 245,1 0,873 316,4 0,873 245,1 0,873 316,4
0,80 0,834 234,0 0,834 302,1 0,834 234,0 0,834 302,1
1,00 0,795 2233 0,795 288.3 0,795 2233 0,795 288,3

VIII



B.4. Manyetik Alanin Sekil Parametresinin n=1 Degeri I¢cin Ekvatordaki Yogunluk ve Kiitle Aki Degerleri

Tablo B.4. p' ve Me'’niin n=1 i¢in gapsal degisimleri

=2 e=4
0=1 (Ma=1,10) 0=5 (Ma=1,40) 0=1 (Ma=1,55) 0=5 (Ma=2,00)

Z p’ Me’ p’ Me’ p’ Me’ p’ Me’
0,00 1,0000 397,0 1,0000 512,5 1,0000 5614 1,0000 724,8
0,20 0,9561 379,5 0,9561 490,0 0,9556 536,5 0,9556 692,6
0,40 0,9131 362,5 0,9131 468,0 0,9111 511,5 09111 660,3
0,60 0,8711 345,8 0,8711 446,4 0,8667 486,5 0,8667 628,1
0,80 0,8300 329,5 0,8300 425,3 0,8222 461,6 0,8222 595.9
1,00 0,7898 313,5 0,7898 404,8 0,7779 436,7 0,7778 563,7
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C.1. Giines’in I¢ Yapisimin U¢ Boyutlu Gésterimi

GeisBolged,

Isinim Balgesi

Cekirdek

Sekil C.1. Giines’in i¢ yapisini olusturan katmanlarin {i¢ boyutlu olarak gdsterimi (NASA's Marshall
Space Flight Center).

C.2. Kelebek Diyagrami
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Sekil C.2. 1870-1995 yillar1 arasinda Giines lekelerinin enleme bagli degisimini gosteren kelebek
diyagrami (Ossendrijver, 2003).
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 ŞEKİLLER

C.1. Güneş’in İç Yapısının Üç Boyutlu Gösterimi


[image: image1.png]

Şekil C.1. Güneş’in iç yapısını oluşturan katmanların üç boyutlu olarak gösterimi (NASA's Marshall Space Flight Center).

C.2. Kelebek Diyagramı
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Şekil C.2.  1870-1995 yılları arasında Güneş lekelerinin enleme bağlı değişimini gösteren kelebek diyagramı (Ossendrijver, 2003).

C.3. Dönme Oranının (Ω/2π) Güneş’teki Değişimleri
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Şekil C.3.  SOHO verileri kullanılarak iki boyutlu RLS (a) ve SOLA (b) yöntemleriyle elde edilmiş ortalama dönme oranına (Ω/2π) ait helyosismolojik değişimler (Schou ve diğ., 1998).

C.4. Açısal Hızın Konvektif Bölge İçerisindeki Değişimleri
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Şekil C.4.  Brun ve diğerlerinin (2004) çalışmasındaki Şekil 9: Seçilmiş bazı enlemler için açısal hızın konvektif bölge içerisindeki çapsal değişimleri.

C.5. Parlama Olayı
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Şekil C.5. Güneş’in X ışınları dışardan çekilmiş bir fotoğrafından ve büyük bir parlama olayı görülmektedir (NHS&DSFC Astronomy Club). 
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C.3. Donme Oraninin (£2/27w) Giines’teki Degisimleri
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Sekil C.3. SOHO verileri kullanilarak iki boyutlu RLS (a) ve SOLA (b) yontemleriyle elde edilmis

ortalama dénme oranina (€/27) ait helyosismolojik degisimler (Schou ve dig., 1998).

C.4. Agisal Hizin Konvektif Bolge icerisindeki Degisimleri

500

i

50 -
—
300 T T
o7 0.8 0.9 7.0
er@

Sekil C.4. Brun ve digerlerinin (2004) ¢alismasindaki Sekil 9: Se¢ilmis bazi enlemler igin agisal hizin
konvektif bolge icerisindeki ¢apsal degisimleri.
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ABSTRACT

We have investigated the effects of a toroidal-type magnetic field of 10 T (10° G), in the lower
convective region of a standard solar model. From the numerical solution of the magnetohydro-
dynamic (MHD) equations, distributions of some physical variables are obtained in spherical
coordinates for this layer. It is shown that the most important feature of this type of magnetic
field is to break the spherical symmetric distribution of density and alter its compressibility
with respect to latitude. This type of magnetic field does not change much the density of the
reference model, and the resulting flux is also comparable to that found in other research. It
is further shown that the MHD plasma acts as incompressible at the poles, in contrast to the
perfect fluid behaviour at the equator. As a result we have estimated the limits and applicability
of the anelastic and Boussinesq approximations for this layer. Thus our results might be useful,
especially in simplifying the numerical integration schemes related to the lower convection
zone in the Sun.

Key words: MHD — Sun: fundamental parameters — Sun: general — Sun: interior — Sun:

magnetic fields.

1 INTRODUCTION

‘We know that the Sun possesses a magnetic field that may have im-
portant implications for its interior dynamics. According to Parker
(1955) the solar magnetic field is continuously generated by some
dynamo mechanism. Otherwise the observed solar activities caused
by the presence of the magnetic field could not be maintained for
such a long time.

The first studies of solar pulsations were started in the early 1960s
with the discovery of the ‘5-minute’ oscillations of the solar surface
(Leighton, Noyes & Simon 1962). Extensive observations of the
solar pulsations which have been made since then have been used in
helioseismology, as a tool for seismic sounding of the Sun’s interior
(Dziembowski 1998). Information about not only the solar surface
but also the solar interior can be obtained by helioseismic inverse
methods (Karafistan & Denis 1984). Recent improvements achieved
in helioseismology can be combined with the more extensive obser-
vations of different solar pulsations in order to obtain an interesting
tool with which to investigate the physics of the solar interior. More
recent observations obtained by the ground based GONG project
(Gavryusev & Gavryuseva 2000) and the SOHO, Yohkoh, Ulysses
and Trace (Domingo 2002) satellites have shown that the magnetic
field should be taken into account as an additional parameter in solar
models.

*Dedicated to the memory of Professor Paul Ledoux.
tE-mail: h_cavus@comu.edu.tr (HC); akarafistan@comu.edu.tr (AIK)

Usually, magnetic field and rotation are not taken into account
in the direct standard solar models (hereafter SSMs) obtained by
various numerical integration codes. This is mainly due to the fact
that solutions of the stellar magnetohydrodynamic (MHD) equations
are quite difficult to obtain when all these effects are taken into
consideration.

The magnetic field of the Sun has attracted solar physicists for the
last half-century (e.g. Parker 1955, 1987; Chitre, Ezer & Stothers
1973). More recent arguments support the hypothesis that the mag-
netic field that is responsible for the solar activity is stored in the
base of the convective zone (Schiissler et al. 1994). It is well known
that observable features of the solar atmosphere are dominated by
the physical processes of the solar interior which are not directly
observable from the outside. In particular, the magnetic field related
to the deep convective envelope is one of the most controversial
and least understood parameters. Torrente-Lujan (1999), adding a
fictitious magnetic noise to the base of the convective layer, in-
vestigated the influence of solar chaotic magnetic fields on neutrino
oscillations. In fact, Spiegel & Zahn (1992) had nominated the shear
layer situated between the lower part of the convective zone and the
upper part of the radiative zone as the solar tachocline.

Gilman & Fox (1997), developing an MHD model of the
tachocline, showed that instability arises from the coexistence of
a toroidal magnetic field and latitudinal differential rotation. Fur-
ther, according to Cally (2003) there is a new class of magneto-
shear instability occurring in the polar regions of the tachocline.
Occurrences of such instabilities have been studied by various other
authors in the last 10 years. As an example we can cite the shallow

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS



water approximation of the solar MHD fluid, applied to stability
analysis of the tachocline differential rotation and the toroidal mag-
netic field (Dikpati, Gilman & Rempel 2003).

Thus the main purpose of the present work was to study more
thoroughly the effect of the magnetic field in a thin magnetized
lower convective region (hereafter LCR) extending from 0.703 to
0.723R(. In fact the LCR includes the overshoot layer, the thick-
ness of which is estimated to be around 10* km by Schmitt, Rosner
& Bohn (1984). This layer is situated above the centre of the so-
lar tachocline, which is around 0.693 £ 0.002R() (Charbonneu
et al. 1998). We have employed the density given by Christensen-
Dalsgaard et al. (1996, hereafter JCD96) in order to solve the well-
known MHD equations in spherical coordinates, for a toroidal mag-
netic field of maximum magnitude 10 T (about 10° G). This type of
magnetic field was chosen so that the toroidal flux tubes erupting
from the bottom of the convection zone are capable of forming ac-
tive regions at the solar surface, as stated by Schiissler et al. (1994).
Otherwise weaker magnetic fields would either be stable or have
negligible growth rates. Further, as they stated, for fields of mag-
nitude around 10 T, the Coriolis force does not lead to unrealistic
poleward deflections.

The formalism that we have used in MHD modelling of the LCR
is explained in more detail in the following section. We present
solutions for some fundamental physical parameters such as density,
toroidal velocity, Mach number and mass flux. Results including
figures and tables are given in Section 4. They are compared with
other similar work in Section 5.

2 FUNDAMENTAL PHYSICAL
FORMULATIONS

We consider the ideal MHD system of equations as formulated
by many authors. For an idealized case, without rotation, viscos-
ity and turbulence, we assume electronic charge density equal to
ionic charge density. In the application of this example to the solar
LCR we can investigate the influence of a magnetic field from the
solution of the fundamental MHD equations:

% 4V (=0 1)
- . v) =0,
ot £
dv 1
p—=-Vp + pg+—(V X B)XB, )
dr Mo
V-B=0, 3)

where (1 is the usual magnetic permeability constant. The sound
speed in the lower convective region of the Sun can be considered
constant since its variation is of the order of 4.46 per cent (Table 1).
Then, relating the pressure p to the density p by the sound speed c;,
we have

2
C
4

In the LCR of the Sun the value of the adiabatic coefficient y is
about 1.664 (JCD96) everywhere.

Table 1. Values of some physical parameters in the model

of JCDY6 at the LCR.
x=r/Rp cs (ms™!) p (kgm™)
0.703 2.284 x 103 203
0.723 2.182 x 10° 174

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 380, 142-148
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The basic MHD equations to be solved consist of the equation of
continuity (1) and the momentum transfer equation (2). The absence
of a magnetic monopole is represented by equation (3). Here p, v, p
and B denote the mean values of density, velocity, pressure and
magnetic field respectively. Equations (1)—(4) as given in the form
above describe the behaviour of the mean flow as a function of
time. However, as these equations are originally highly non-linear,
analytical solutions are not possible without further simplifications.
Thus we shall proceed as follows.

2.1 Quasi-hydrostatic equilibrium case

Here we attempt some special solutions of the momentum transfer
equation (2) for highly conducting MHD plasma which is in a kind
of quasi-hydrostatic state in the presence of an axially symmetric
magnetic field. In a spherical coordinate system and toroidal flow
(r, 0), considered to be independent of the azimuthal ¢-direction,
the above equations are reduced to a steady-state MHD case:

1
p(v-V)v:—Vp+pg+M—(VXB)XB. (®)]
0

Equation (5) is separable with respect to the - and 6-coordinates in
the following manner:

v 9 B? B 0B

p— =L pe+ —+ 22, (6)
r or Lot Mo OF
2ot = 8 4 B oo BOB %)
V™ CO! = — — CO —_— .

P 0 " o 4o 90

Here v and B are now the scalar azimuthal (¢)) components of the
velocity and the magnetic field.

Generally SSM models are obtained from the integration of quasi-
static stellar hydrodynamic equations, which are very similar to
the equations above, but exclude both rotation and the magnetic
field. These models are easily available in the solar literature, and
for comparison purposes we have employed some physical pa-
rameters described in the SSM of JCD96. Values of the sound
speed and density at the boundaries of the LCR are summarized in
Table 1.

3 NUMERICAL INTEGRATION METHOD

In order to facilitate the numerical solution of equations (6) and
(7) in spherical coordinates, we follow the separation of variables
approach outlined by Lima, Priest & Tsinganos (2001). We have
further transformed the physical variables to a dimensionless form,
as explained by Miesh & Gilman (2004). For the integration of
the above differential equations with the correct boundary condi-
tions, we have developed a numerical code adapted to MAPLE 9.5
(Maplesoft, Waterloo, Ontario, Canada).

3.1 Thin shell approximation and dimensionless equations
for the LCR

In the present work we have mainly focused on the MHD modelling
of the bottom of the solar convection zone, covering a layer of
x =0.703 to 0.723 of the solar radius. The radial coordinate (r) was
normalized as in Miesh & Gilman (2004):

r=R|+zd. ®

Further, we have selected the parameters of equation (8) so that R,
is situated at the bottom of the LCR, d represents its thickness as
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z=1 x=0.723Re
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=0 x=R70.703Rg

Figure 1. Thin shell representation of the LCR.

a function of the solar radius and z is the dimensionless height. As
shown in Fig. 1, values of z = 0 and 1 correspond respectively to
the bottom and top of this shell.

In the thin shell approximation, we assume that the relative thick-
ness 7 is small:

—d<<1 9)
n—Rl

Similarly, equations (6) and (7) are rescaled by introducing di-
mensionless variables p’, v/, p/, ¢ and b which are related to the
physical parameters by the following expressions:

v =Uv,
B = \/1op1U?b,
p = pip', (10)
p = :0|U2 ’
U2
8 = R_lg.

In the last set of equations (10) the maximum magnitude of
B was chosen a priori as 10 T and the dimensionless magnetic
field b was normalized to 1, as for the other variables. Then, from
B = /1o, U, ug = 47 x 1077 and p; = 203 kg m™ (see
Table 1), we determine the new velocity U as 630 m s~!. This is
in fact, by definition, the Alfvén speed (Alfvén 1942) of the fluid
for the base of the LCR. The fluid density p; corresponds to the di-
mensional value of the reference SSM density (JCD96) at the same
location. Then equations (6) and (7) can be rewritten in terms of
these variables as follows:

. v? _lop P b? +b6b (11
Pl “noz P8 T Thor

weotd = 2 4 i cotd + b8 (12)
P =0 0"

By differentiating equation (11) with respect to 6 and equation (12)
with respect to z, we obtain respectively

dp' ob?
77 _( / /2)__ p + 7’]
1+nz 00 0z 14 nz 06
d [ b Ao’
— (b= ' 13
+ae( az>+"g 0" (3
dp' b 3 [ b
t9 2y = cotd— 4+ — | b— 14
€0 (p”) (ae) a+a<a9) (14

The pressure terms represented by p’ can easily be eliminated
from equations (13) and (14) to yield

n i(p,v/z)_ L

1+ nz 06 1+ nz 06

_ 0 (,oby 0
00\ 2z ) " 0

-l—cotea—bz—i—i ba—b =0
9z 9z \ 090 )

Now, in order to separate variables representing the density, mag-
netic field and velocity from each other, we introduce the following
functions in terms of z and 6:

0'(z,0) = R(z) j(0),
b(z,0) = A(z) f(0), (16)
v'(z,0) = V() u(d).

This procedure is somewhat similar to that of Lima et al. (2001),
where we factor out the angular dependence from equation (15)
by equating the functions of # and introducing the proportionality
constants ¢ and §. After some manipulation it follows that

(p v?) (15)

f(0) =sin® 6,

j(®) =14+8sin*6, an
©) sin® @

u =

V1+8sin*6

Employing these functions, equations (11) and (12) can be expressed
in terms of z alone. Then we rewrite equation (11) by making use
of the new functions j(0), u(6) and f(0) described in equations (16)
and (17) in order to obtain

RV? c’zd ,
-6 +g'R
14+ nz ny dz

A? 1 dA 2 dR
- —CA sinr o= [ S8 L gR (18)
I4+nz n dz ny dz
In a similar way equation (12) is reduced to
28ec?
RV = 55 R (e 4 1AL (19)
4

The right-hand side of equation (18) is, of course, an expression
of the hydrostatic equilibrium for a spherically symmetric LCR.
Following the same procedure as used in the derivation of equa-
tions (13) and (14), we eliminate the 6-dependence from equa-
tion (18) by differentiating both sides with respect to 0, and that
of equation (19) with respect to z, in order to obtain, respectively,

1 8¢ dR 1 dA
yrg = LHMOG AR e TR, 04
n vy dz n 0z
+(1+nz2)3¢'R, (20)
d VR) 28ec? dR N dA? N dA? o
— = —+ — +e—.
dz dz dz dz

Finally, differentiating equation (20) with respect to z, we eliminate
V between equations (20) and (21) to obtain the following second-
order differential equation for R(z):

8c? 28ec?

+[(l+nZ)Sg’+—“— S]
14 v

da)*, @Al o
. | =0 @

dR
dz

1 +nz 8c? d*R
noy dz

+n8g'R

dA 1
FATA =20+ — Rl
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3.2 Boundary conditions

We search some parametric solutions to equation (22) for a special
profile of the magnetic field, in the form of A(z) = sin (n7z), with n
as an arbitrary constant. We have chosen the magnetic field in such
a way that it vanishes at the inner and outer boundaries and satisfies
(Gabriel, private communication)

b(z,0)=0 at z=0, I. (23)

Further, in order to preserve symmetry, with respect to both the
equator and the mid-point of the LCR shown in Fig. 1, we have
imposed the additional condition of (0.5, 7t1/2) = 1. Obviously,
n=1,5,9...satisfy all the required conditions.

In Fig. 2, the behaviour of the dimensionless magnetic field b
is represented at the equator as a function of z and for different
n-values. The angular dependence of b is plotted as a function of
the sphericity parameter ¢ in Fig. 3. We observe that an extreme
departure from spherical symmetry occurs for a magnetic field con-
centrated around the equator (6 = 7t/2), for the parametric case of
& = 4. This, of course, will be more enhanced for greater e-values.

The specific profile of our toroidal magnetic field is somewhat
similar to certain work concerning the storage of the magnetic flux
(Schiissler et al. 1994; Rempel, Schiissler & Toth 2000, hereafter
RST). Since the aim of this study was not to perturb the SSM at the
inner and outer boundaries of the LCR, we have further imposed the
following boundary conditions:

1.004 (a)
0804 /_\\
0.60-
b
0404 \
0.20- \,

0.00
0.00 020 0.40 060 D80 1.00

120

= (b)
0804
0401
b
900 0 040 , OE 0g0

-0.404
-0 804

-1.20

Figure 2. Behaviour of the dimensionless magnetic field at the equator
(6 = 71t/2), as a function of z, for (a) n =1 and (b) n = 5.
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b
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Figure 3. Angular dependence of b at the base of the convective zone (z =
0.5) forn=1.
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Figure 4. Variation of the magnetic flux with respect to (a) n and (b) ¢.

dR
— =—kx at z=0. 24
dz

Here « is a constant, directly obtained from the integration of the
right-hand side of equation (18), which also fulfils the hydrostatic
equilibrium condition. It follows that in order to satisfy the cor-
rect SSM value of the density at the LCR we must impose k =
nyg'/c* = 0.222. This corresponds to the value of 203 kg m~>
given in Table 1.

The magnetic flux of the LCR is easily obtained from the surface
integration of the magnetic field profile (Jackson 1999) for different
values of n and ¢. Different parametric values of the magnetic flux
thus obtained are given in Fig. 4. The maximal value of 10'® Wb,
reached for n =1 and ¢ = 0, is comparable to the magnetic flux esti-
mation of Parker (1987), for stellar convective zones. More recently,
from the observed total magnetic flux during the last completed so-
lar cycle (i.e. the 22nd), Lockwood & Stamper (1999) estimated the
magnetic flux as 5 x 10'* Wb, which also lies within the acceptable
limits of the solar photosphere.

R@) =1,

4 RESULTS

Imposing the boundary conditions defined in equation (24), R(z)
is obtained from the solution of equation (22). For this purpose,
a fourth-order Runge—Kutta integration scheme is employed for a
step size of 0.001.

Some of the results are shown graphically in Figs 5-9 and others
summarized in Tables 2-4. The Alfvén speed resulting from the
chosen magnetic field is calculated to be about 0.3 per cent of the
sound speed of the LCR. It exhibits a similar pattern to that of
the magnetic field, and is not reproduced separately here.

4.1 Latitudinal variation of some physical parameters

As explained in the previous section, density and velocity distribu-
tions can be obtained from the solutions of the equations (17)—(22)
in the LCR. Related quantities, such as the Mach number (Ma =
v/c,) and the mass flux (Me' = p'v’), are presented in Figs 5-7 as a
function of the co-latitudinal angle 8, for z = 0.5, which corresponds
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Figure 5. Angular dependence of p" at z=0.5,forn=1and § = 5.
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Figure 6. As Fig. 5, but for Ma.
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Figure 8. Distribution of the dimensionless density p’, for & = 0 and all
values of (n, §).

to the bottom of the convection zone (hereafter BCZ) as presented
in Fig. 1.

From the angular dependence of p’ given in Fig. 5, we notice
that the dimensionless density has its maximum value at the equator
(60 = mt/2). In addition, with increasing departures from sphericity
(¢ > 0), the LCR fluid density is seen to be more condensed around

080
n=5
0641 >
048
'f. n:S
032{ {,°7
n=l
&l
016
el
04 ¢ . .
0 020 040 060 0.30 1.00

z

Figure 9. Distributions of v’ as a function of z, for ¢ = 0.

the equator. The underlining reason for this behaviour will be bet-
ter understood after examining the behaviour of the Mach num-
ber which is increasing in the equatorial region, as a function of ¢
(Fig. 6). In addition, we notice that with greater departures from
sphericity the Mach number approaches the critical value of 1
(Landau & Lifshitz 1959, p. 171). This means that the fluid be-
haves as a compressible gas near the equator (Ma > 1), and as an
incompressible plasma around the poles (Ma < 1). This may be
due to an artefact of the buoyancy effects resulting from an axially
symmetric magnetic field, which, as we demonstrate later, produces
acceptable fluxes.

We have also calculated mass flux (Me’) as a function of §, which
is represented graphically in Fig. 7. It also tends to reach a maximum
value at the equator, but drops more sharply towards the poles.

4.2 Radial variation of some physical parameters

Here, distributions of the maximal values of the above parameters
are presented at the equator, for different z-values in the LCR.

Fig. 8 represents the distribution of p’ as a function of z for a
complete spherically symmetric case (i.e. ¢ = 0). We notice that p’
varies by about 20 per cent from the upper to the lower boundary of
the LCR. As expected, these results are in good agreement with the
SSM values given in JCD96 for the LCR, as well as at the boundaries
(see Table 1). The dimensionless velocity v’ is plotted in Fig. 9 for
e = 0. Its behaviour follows the tendencies of the magnetic field
as represented in Fig. 2. Velocities are in the subsonic region and
the fluid can again be considered as incompressible, since Ma < 1.
The mass flux also increases from the base of the LCR, reaching a
maximum value of 84 x 10° kg m~2 s~! at the centre, for a value
of § =1.

From the last figure we can now observe more easily the direct
influence of the shape of the magnetic field on the behaviour of
the dimensionless velocity v’ (Fig. 9). The Mach number exhibits
a similar behaviour to velocity when z is increasing, whereas the
mass flux decreases when v’ increases — since the density drop is
much steeper with z.

On the other hand, when spherical symmetry is gradually broken
at the equator of the LCR, Ma and v’ stay constant for different
values of the shape parameters ¢ and § defined by the functions in
equation (17). These properties are summarized for different combi-
nations of n, § and € at 6 = 7t/2 by means of Tables 2 and 3. Density
and mass flux are seen to change very abruptly with z, independently
of n. The Mach number, which is less than 1 for § = 1, reaches the
critical value of 1 for § = 5 (Table 2).

In Table 3, the radial dependence of the above parameters is
demonstrated, for n = 1, from which it is clear that the Mach

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 380, 142-148



An MHD model applied to the Sun

Table 2. Distributions of the dimensionless density p’ and the mass flux Me’ at 0 = 7t/2 for e = 1.

n=1 n=>5
§=1Ma=0.78) § =5 (Ma = 1.00) §=1Ma=0.78) § =5 (Ma = 1.00)

z p/ Me' p/ M ,0/ Me' p/ Me'
0.00 1.000 280.7 1.000 362.4 1.000 280.7 1.000 362.4
0.20 0.956 268.4 0.956 346.5 0.956 268.4 0.956 346.6
0.40 0.914 256.6 0.914 331.2 0914 256.6 0.914 331.2
0.60 0.873 245.1 0.873 316.4 0.873 245.1 0.873 316.4
0.80 0.834 234.0 0.834 302.1 0.834 234.0 0.834 302.1
1.00 0.795 223.3 0.795 288.3 0.795 2233 0.795 288.3

Table 3. Distributions of the dimensionless density p’ and the mass flux Me’ at 0 = 7t/2 forn = 1.

e=2 e=4
§=1WMa=1.10) 8§ =5 Ma = 1.40) §=1WMa=1.55) § =5 Ma=2.00)

z 0 M 0 M 0 M 0 M
0.00 1.0000 397.0 1.0000 512.5 1.0000 561.4 1.0000 724.8
0.20 0.9561 379.5 0.9561 490.0 0.9556 536.5 0.9556 692.6
0.40 0.9131 362.5 0.9131 468.0 09111 511.5 09111 660.3
0.60 0.8711 345.8 0.8711 446.4 0.8667 486.5 0.8667 628.1
0.80 0.8300 329.5 0.8300 425.3 0.8222 461.6 0.8222 595.9
1.00 0.7898 313.5 0.7898 404.8 0.7779 436.7 0.7778 563.7

147

Table 4. Comparison of the fluid velocities (in m s~1) with those of BMT,
for very small values of ¢ and §.

& =0.005 & =0.004
0 BMT 8 =0.005 8 =0.004 8 =0.005 8 =0.004
Tt/12 1054 1236 1105 1109 994
/6 1076 1240 1108 1112 997
/3 1200 1243 1111 1115 999
/2 1303 1244 1112 1116 1000

number and mass flux increase proportionally to §. When spher-
ical symmetry is broken with increasing e-values, the fluid becomes
compressible with respect to the previous case. Since the shape of
the magnetic field, which is determined by the n-values, does not
explicitly influence the fluid density and mass flux (Table 3), the
results are not reproduced for other values of n.

Table 4 summarizes results obtained for velocity for very small
values of the parameters ¢ and § (<1). This provides the facility
for comparison of other work. Among these we can cite first Brun
& Miesch (2004, hereafter BMT), who have considered the effects
of turbulent convection and magnetic dynamo action in the whole
solar envelope. In their MHD model they used the anelastic approx-
imation for a magnetic field smaller than ours (5000 G). Employing
the results presented in fig. 9 of BMT, we have been able to esti-
mate the distribution of azimuthal velocity with respect to the polar
angle. We can thus compare BMT’s results presented in the first
column of Table 4 with ours, which follow for the corresponding
small ¢- and §-values. Velocities for the two model results agree
within an accuracy of 5 to 17 per cent, depending on the parametric
values. Secondly, we compare our results with that of RST concern-
ing storage of the magnetic flux. Given that the azimuthal velocity
is defined by v = € rsin6 = 1290 sin6, a maximal velocity of
1290 m s~! is reached at r = r. near the equatorial region. This
value is also in good agreement with our values shown in Table 4
(e.g. 1244 m s™"), which are again in the subsonic region.

© 2007 The Authors. Journal compilation © 2007 RAS, MNRAS 380, 142-148

5 DISCUSSION AND CONCLUSIONS

In this work we have investigated the structure and distribution of
some basic physical parameters in the LCR of the Sun, extending
from 0.703 to 0.723 of the solar radius. We have considered espe-
cially the behaviour of the density and velocity in this thin LCR
layer, which is thought by some authors to be the seat of the so-
lar dynamo (Macgregor & Charbonneau 1997). The magnetic field
profile was chosen to be of toroidal type, with maximum magni-
tude 10 T, as in Schiissler et al. (1994) and Gilman & Fox (1997).
Further, we have assumed the magnetic field to be axially symmet-
ric which enabled separation of variables in spherical coordinates.
Then the momentum transfer equation was solved numerically by
means of the MHD model for the two physical parameters of inter-
est. First, we have shown that the resulting fluid density agrees with
the employed standard solar model (JCD96). Similarly to density,
the velocity obtained is also comparable to other research for small
values of the sphericity (&) and density (§) parameters.

We have additionally shown that, even though the shape of the
magnetic field does not seem to affect the density distribution di-
rectly, it can alter the sphericity of the thin LCR, as well as the
compressibility of the fluid depending on the values of the related
parameters. For the completely spherical case corresponding to
¢ = 0, the MHD fluid behaviour is similar to an incompressible
one. With increasing departures from sphericity, starting from & >
1, this fluid becomes compressible in the equatorial region and in-
compressible at the poles. When the parametric values are much
smaller than the critical value of 1, the fluid behaviour is again
similar to an incompressible one. In the work of Dikpati et al. (2003),
itis indicated that a toroidal magnetic field with a magnitude ranging
between 4 and 10 T is stable at the bottom of the convection zone.
However, stability is not maintained at narrow low-latitude bands,
situated 15° around the equatorial region.

In our work we have additionally demonstrated that for consid-
erable departures from sphericity, which is directly affected by the
angular distribution of the magnetic field, the compressibility of the
fluid can be changed significantly. Seemingly, this also occurs at
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the equatorial region of the BCZ. For such an extreme situation
we can even encounter supersonic velocities which are ruled out
by the existing solar models. Nevertheless, we can somehow re-
late our results concerning the change in the compressibility around
the equatorial region of the BCZ to a similar instability mentioned
above. We shall come back to this point at the end of this section.

The flux arising from our magnetic field (~10'® Wb) has also
been shown to change considerably with respect to the increasing
values of the sphericity parameter (Fig. 4). From their work relating
the solar and stellar magnetic activity with convection, Galloway &
Weiss (1981) estimated a flux of 10'® Wb, which is the same or-
der of magnitude as ours. Again, Moreno-Insertis, Mas & Schiissler
(1992), from their study concerning magnetic flux storage at the
BCZ, give a flux of exactly the same magnitude as ours, which is
trapped in a latitudinal layer of +30° around the equator. Comparing
this last point to our model results presented in Figs 5-7, we ob-
serve that physical parameters such as p’, Me’ and Ma are more and
more confined in the equatorial region, with respect to an increasing
sphericity.

Returning to the discussion about the value of magnetic flux ob-
tained from our magnetic field profile relevant to the LCR, it seems
that a value of the order of 10'® Wb is justified by various other
authors. As a further example, from a model incorporating obser-
vations of the last solar cycle, Dikpati, de Toma & Gilman (2006)
predict even up to 50 per cent higher fluxes for the next solar cycle.
However, results concerning predictions about the future behaviour
of the solar magnetic activity have been subject to controversial dis-
cussions in the recent scientific literature (Tobias, Hughes & Weiss
2006). Indeed, we cannot compare our results obtained from the in-
tegration of the quasi-hydrostatic equilibrium case with the former
evolutionary MHD studies, since we did not consider explicitly the
time evolution of the toroidal field. Nevertheless, as MHD events
are highly non-linear, at a moment of the solar cycle it could happen
that the observed magnetic fluxes could coincide to within an order
of magnitude with the values that we have estimated for the deeper
LCR.

We can also extend our discussions about the compressibility of
the fluid to some other work in relation to the anelastic approxima-
tions used in the development of solar and Earth atmosphere models.
For example, Gough (1969), in his pioneering work on the anelas-
tic approximation of a plane-parallel atmosphere, showed that the
anelastic approximation is valid for very small Mach numbers. The
applicability of both the anelastic and Boussinesq approximations
has been rigorously studied by some other authors (Robinson &
Chan 2001; Cally 2003; Miesh 2005). Of course, for a completely
compressible fluid, if the Mach number is close to the critical value
of 1, neither the anelastic nor the Boussinesq approximation is valid.
Lantz & Fan (1999) have generalized the Boussinesq approxima-
tion to the anelastic case in order to model the MHD convection for
smaller Mach numbers. They have shown that deviations from the
hydrostatic equilibrium case are small for very small Mach numbers.
In the present paper we also notice that a similar situation concern-
ing anelasticity arises for the case of ¢ < 1 and § < 1 —from which
a Mach number of 5 x 1073 is obtained (Table 4). Even though
we did not employ these approximations directly in our parametric
MHD model, we can suggest that researchers interested in this area
should consider small values of ¢ and §.

Last but not least, our results have revealed that departures
from spherical symmetry, caused by the magnetic field, may even
change the compressibility of the solar plasma in a thin LCR. Thus
sphericity is shown to have an increasing influence on the velocity
via the parameter ¢. Therefore we can conclude that, as the spherical

symmetry is broken, the fluid shifts from an incompressible state to
a compressible one, in the equatorial region of the LCR. This result
will be employed in our future work, concerning the time depen-
dence of highly non-linear MHD equations in the solar LCR, and
compared with available data.
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