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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
降着円盤の理論モデルでは、長年、α粘性とよばれる現象論敵な粘性モデルが採用されてきました。これは、ストレステンソルの非対角成分が圧力に比例すると仮定し、その係数をαと置くというモデルです。観測との比較を通して、αの値は0.01から0.1程度と推定されてきましたがα粘性の起源は長年謎でした。
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Abstract

The structure of hydromagnetic turbulence in differentially rotating o p— 0.1-0.3
disks is examined in order to determine the so-called a-value in accretion
disks. This examination is made by considering energy interactions among
the turbulent gas, turbulent magnetic field, and thermal and kinetic states ﬁd)bu ﬁl$
of differentially rotating disks. The turbulent magnetic field is assumed
to be stretched much in the longitudinal direction by the differential rota- %‘imilﬁ J:
tion of disks. _The field is further assumed to escape from the disk by R J% |—fK{F 9

magnetic buoyancy in addition to being dissipated by turbulent magnetic 6 — &é_T_ LT_
diffusivity. To specify the efficiency of energy transfer from gaseous — s —=o
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
Ohsuga and collaborators have solved these radiation MHD equations assuming flux limited diffusion.
E0 is the radiative energy density., F is the radiative flux. Kappan and sigma are absorption coefficient and Thomson scattering opacity. 
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Matsumoto et al. 1988


プレゼンター
プレゼンテーションのノート
この図は鉛直方向の重力加速度の変化を考慮したMHDシミュレーション結果です。濃淡は密度、赤い実線は磁力線を示します。ガス圧と磁気圧の比βは初期に１としました。不安定性の成長とともに磁気ループが形成され、物質は磁気ループに沿って超音速で落下します。このため、磁気ループの根元に衝撃波が発生し、円盤表面を加熱します。銀河中心核ガス円盤の場合、スケールハイトが50から100ｐｃ、ループサイズは数百から１ｋｐｃ、ループに沿う落下速度は３０ｋｍ程度になり、観測されるループサイズ、速度分布を説明できます。また、ループの根元付近の大きな速度分散も説明できます。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
NANTENによって発見された分子ループではループに沿って50km/s以上の速度差があり、ループの根元では50km/s程度の大きな速度分散が観測されています。ループに沿う速度差は分子ガスがループに沿って落下していると考えると説明できます。私たちは、このようなループは太陽表面で観測される磁気ループのように、中心核ガス円盤から浮上した磁気ループだと考えています。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
When an accretion disk is threaded by large scale poloidal magnetic fields, centrifugal force and magnetic pressure can drive outflows
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Kodoh et al. 2002


プレゼンター
プレゼンテーションのノート
I would like to show the movie made by Takahiro Kudoh. This is a visualization of the result of axisymmetric simulation. Color scale shows the density distribution, and curves show magnetic field lines. As the magnetic field lines are twisted, bipolar jet is ejected from the disk. The jet is collimated along the rotation axis. Strong twist accumulates around the rotation axis. 
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1. Basic components of the model

e Rotating torus

0 Angular momentum distribution L = Ly r®

1 Polytropic equation of state P = K p'tl/»
o Dynamical equilibrium

GM 1 P
_ L322 4 (n41)— = const.
(7 4 )7 + 21 — ) o 4+ (- )p cons

® Spherical, non-rotating isothermal halo

o
£ — PrEXP [a(\/‘l"z T .2 _ 1)}?

where o = (GM/RT},) /7o

e Uniform, vertical magnetic field at ¢ = 0.
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
原始星からのジェット噴出機構のヒントとなる現象があすか衛星によって発見されました。それは星形成領域からの高エネルギーＸ線放射とフレア現象です。私たちは原始星とそのまわりの円盤を結ぶ磁気ループが円盤の回転によって捻られることによって磁気エネルギーが蓄積され、その磁気エネルギーが解放される際に硬Ｘ線を放射するとともにプラズマを噴出するのではないかと考えました。右図がそのシミュレーション結果です。磁気ループが膨張するとともにループ中に磁場方向が反転する領域が形成され、そこで磁気リコネクションが発生してプラズマを加熱、加速します。磁力線が捻られる様子をムービーで示します。
捻れた磁場が膨張していきます。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
When a differeintally rotating disk is threaded by weak magnetic fields, the magnetic field subjects to the magneto-rotational instability. This instability grows even when the initial field is purely azimuthal.
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
These viewgraphs show the results of MHD simulation of the growth of MRI.
Magnetic energy is amplified exponentially and saturates when plasma beta is around 10. Angular momentum is transported by Maxwell stress of the turbulent magnetic field and enables accretion.
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Initial Condition
B = Pgas/Pmag=100


プレゼンター
プレゼンテーションのノート
私たちは磁気回転不安定性のグローバルなシミュレーションを行ってきました。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
The formation of magnetic loops in differentially rotating disks was simulated by Machida et al. The left panel shows the initial condition. We assume azimuthal field. The plasma beta at the density maximum is unity. Red curves in the right panel show magnetic field lines after the disk becomes turbulent. Yellow surfaces show the isosurface of magnetic field strength. Buoyantly rising magnetic fields create magnetic loops in the disk halo.


T= 26350

Initial state 1=26350 unit time to=rg/c
Machida and Matsumoto 2003
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
This viewgraph shows the structurfe of the jet launchig region. Left panel shows the isosurface of vertical speed and solid curves in the right panel show magnetic field lines. Colors show azimuthal magnetic fields. We found that large-scale poloidal field is created and that outflows are accelerated along these field lines. 


FORMATION OF MAGNETIC-TOWER JETS

Magnetic Field
Lines

Poynting flux

Neutron Star + Accretion Disk Black Hole + Accretion Disk
Kato, Hayashi, Matusmoto 2004 Ap)J, 600, 338 Kato, Mineshige, Shibata 2004 ApJ, 605, 307



プレゼンター
プレゼンテーションのノート
This viewgraph is a summary of our magnetic tower jet simulation. When the central star is magnetically connected to the disk, well collimated magnetic tower develops. When the central object is a black hole and the disk has poloidal magnetic loop, the tower jet also appears. 
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
In astrophysical disks, magnetic fields amplified in the disk will be transported to the corona by magnetic buoyancy and will trigger flares, jets, and outflows. 
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Nishikori et al. 2006


プレゼンター
プレゼンテーションのノート
Left panels show density and magnetic field lines at 2Gry and 3.5 Gyr . The right panel shows the magnetic field lines projected onto the equatorial plane. Mean azimuthal magnetic field and turbulent magnetic field is produced. The strength of the mean magnetic field is maicro gauss. . . 
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
We found that the direction of mean azimuthal magnetic field inside the disk reverses with time scale about 10 rotation period of the disk. Color in left panel shows the mean azimuthal magnetic field. Blue and Orange show different polarity. As the azimuthal magnetic flux rises from the disk to the corona, the direction of mean azimuthal magnetic field reverses. The right panel shows the time variation of mean azimuthal magnetic field near the equatorial plane and in the disk corona. They reverse their sign quasi periodically with time scale of 1Gyr. 
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
The cyclic disk dynamo appears in local 3D MHD simulations of  accretion disks. The top right panel shows the result of Miller and Stone 2000. The color shows the magnetic energy. The bottom right panel shows the result reported by Shi et al. in 2010. Color shows the azimuthal magnetic field. Symmetric, quadrupole field seems to be dominant in their model. 
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
The amplification of magnetic fields by MRI and the buoyant escape of magnetic flux by Parker instability drives MRI-parker dynamo in differentially rotating plasma. MRI plays a role of alpha-effect by produces poloidal field from toroidal field. Parker instability produces vertical field from toroidal field. 
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Solar cycle observed in X-ray Butterfly diagram (NASA)


プレゼンター
プレゼンテーションのノート
We can learn from magnetic activities of the sun. The sun shows 11 year cycle of activities. The bottom left panel shows the change of the solar corona observed in X-rays. The X-ray intensity changes year by year. The right bottom panel shows the time variation of the number of sunspots and the butterfly diagram which shows the latitude where the sunspot appears. It clearly shows the 11year cycle. The sunspots are cross section of the emerging magnetic loops. The number of sunspots correlates with the magnetic flux buoyantly rising to the solar corona. Understanding the solar dynamo is one of the most important challenge in astrophysics. 
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
Machida et al. carried out global 3D MHD simulation of galactic gas disks without assuming euqatorial symmetry. We doubled the azimuthal resolution and used 128 grids in azimuthal direction and 640 grids in vertical direction. Left panel shows the density distribution and magnetic field lines. Color in the magnetic field line shows the azimuthal direction. Near the galactic center, vertical magnetic field is produced by ejection of outflows. Long wavelength magnetic loops are formed in the disk corona.The right panel shows the dependence on the azimuthal resolution. Dashed curve shows the result with 256 grid points. Although the growth of the magenetic energy begins earlier in the simulation with higher azimuthal resolution, the saturation level of the magnetic energy, amplitude of the azimuthal field, and the interval of field reversals do not depend much on the azimuthal resolution.


7599 FR—ILIEERED
IREEBR S Ial—i a3y




TS99 — LRER A DR EEER

Soft state Hard state

108 =

104

E Fp (erg cm~2 s7t)

Gierlinski et al. 99

1 10 100 1000 104
E (keV)

Two Spectral States of a Black Hole

Candidate Cva X-1 R ——
= MAXI X-ray sky



プレゼンター
プレゼンテーションのノート
Next, I would like to talk about the simulations of state transitions. All sky X-ray monitor MAXI was attached to the Japan module on ISS last year and it is monitoring the X-ray time variability of X-ray emitting sources in every 90 minutes. This is the home page where the daily data is posted, 
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
この図はＭＡＸＩで観測したブラックホール候補天体の増光現象で、硬Ｘ線強度が増大したのち、昨年1月21日に硬Ｘ線強度が減少、軟Ｘ線強度が増大するという状態遷移を起こしました。右図は疑似カラーで、1月21日より前には青い状態、1月22日には赤い状態になっています。この遷移途中にジェットが噴出したという観測もあります。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
従来の降着円盤モデルでは、ハードステートからソフトステートへの遷移は、円盤密度がある臨界値を越えた場合に発生する熱不安定性によって説明されてきました。この図はAbramowiczらによって求められた降着円盤の熱平衡曲線です。横軸に円盤の表面密度、たて軸に降着率をとると光学的に薄い状態と厚い状態のふたつのブランチがみつかります。降着率が増大してハードステートの光度が上昇するとき、ある臨界降着率を超えるとクーリングが卓越して円盤が冷え、光学的に厚い状態に遷移すると考えられます。しかしながら、この遷移が生ずる光度はエディントン光度として知られる臨界光度の１％以下であり、ＧＸ３３９－４などのブラックホール候補天体で光度がエディントン光度の10％程度に至るまでハードなスペクトルが観測されるという観測結果を説明することができていませんでした。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
We found that magnetic pressure dominated disk is created during the transition. These figures show the distribution of plasma beta before and after the transition. Green and blue show the gas pressure dominated region and yellow shows the magnetic pressure dominated region where beta is smaller than 1. Low beta disk is formed because the disk shrinks in the vertical direction almost conserving its magnetic flux meanwhile gas pressure decreases due to cooling.


ML T AN T-FEE DR

Radiative Cooling Cool Down

®I® ® & @

*%e © ® @ o oc0coeo0
®, o0 =) @,
©e® ﬁ B<1
B~10
Optically Thin Hot Disk Optically Thin Cool Disk

Supported by Gas Pressure Supported by Magnetic Pressure



.

fa RIFEKITHORFMEDEL

B§%$ Bﬁ% Slim Disk State
@ Prad > Pgas <:' L ~ L Edd
X
jet , HFHICEVMERME  High/Soft State
. G N
\ Transition to
2 o > p B~10 Soft State
log T [g_fr:mz]
EHET /L (Odaetal. 2009) e OO ¢ High/Hard State
1.25 T T T T T T T T
- L \ L ~0.1LEdd
(r‘" 1.00 [ l, ,"%‘fl__l
£ =zh ;A 3 ,igbu
° 2 ® @@@@ <:| %ET -nfﬂ$ =]
g 07 1 ([T K APE8 DUNHE
A B~0.1
E 0.50 .
Loz } Tl (B
: N e =amme 3~10 {~ Low/Hard State

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
Hardness ratio (4—10 keV / 2—4 keV)

XTE J1752-223 (Nakahira et al. 2010)


プレゼンター
プレゼンテーションのノート
小田らは方位角磁場を考慮した降着円盤モデルを構築し、光学的に薄い円盤と厚い円盤をつなぐ熱的に安定な定常解が存在することを示しました。この状態ではガス圧と磁気圧の比βが１より小さくなるため、私たちはlow-beta円盤と呼んでいます。状態遷移の途中で、円盤は磁場で支えられた中間状態にとどまることになります。
右図は降着率増大に伴う降着円盤進化の模式図です。降着率増大にともなってlow-beta円盤への遷移が起こります。左下図のXTE J1752-223のハードネス光度図上ではこの場所がこの中間状態に対応します。さらに降着率が増えると磁場で支えられた領域は内側に侵入していき、光度が増大します。この領域に蓄積された磁場が抜けるとジェットが噴出してソフトステートへの遷移が起こると考えています。この一連の過程をシミュレートするため、私たちのグループでは磁気流体コードの改訂を進めてきました。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
次に降着率が高い場合の輻射流体シミュレーションについて紹介します。
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
次に降着率が高い場合の輻射流体シミュレーションについて紹介します。
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We can apply this model to the ejection of relativistically moving blobs in microquasars. In GRA1915+105, this spike corresponds to the state transitiion between hard state to soft state. Blobs will be ejected when the innermost region of the disk collapses and the accumulated magnetic energy is released. 
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- a-viscosity : aP (a=0.1, P:total pressure)

-Radiation fields (F,, Py): FLD approximation

- Equation of State: p=(y—1)e, y=5/3

- Absorption coefficient(ik=xq+1i, ), ki free-free absorption,
Kps-pound-free absorption (Hayashi, Hoshi, Sugimoto 1962)
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
In the previous topic, we investigate the steady supercritical disks. Here we study the limit-cycle oscillations of near-critical disks. In the last topic, we set the mass input rate at the outer boundary to be 1000. Here, we set it to be 100.
This is the time evolution of the disk. We find the phase transition of the disk. The disk becomes fat in high-luminosity phase and thin in the low-luminosity phase. We find outflow only in the high state. 
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プレゼンテーションのノート
So far, I study accretion disks using RHD simulations. But magnetic fields are not solved and alpha-viscosity is assumed. Recently, many researchers perform MHD simulations. However, the radiation transfer is also important. Therefore, we carry out the RMHD simulations. In the RMHD simulations, multi-dimensional effects, radiation transfer, magnetic fields, and viscosity can be physically treated without assumption. RMHD simulations are most powerful tool to study accretion disks.
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プレゼンター
プレゼンテーションのノート
本研究では、3次元磁気流体シミュレータＣＡＮＳ＋を改訂して、一般相対論的輻射磁気流体モジュール等を組み込むことにより、その適用範囲をブラックホール近傍、また、光学的に厚い円盤を扱うことができるように拡張しています。
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