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Механизм формирования дискообразных течений от быстро вращающихся Be-звезд до сих пор не
ясен. В качестве шага в решении этой проблемы проведено численное моделирование осесиммет-
ричного гидродинамического течения звездного ветра от быстро вращающейся звезды. Учитываются
изменение формы звезды при ее вращении и турбулентность, которая возбуждается в звездном ветре
при числах Рейнольдса ∼109−1013. Расчеты показывают формирование дискообразного течения
с поверхности звезды на экваторе, которое на масштабах порядка радиуса звезды расширяется
в полярные области за счет градиента давления. Вихрь полоидальной скорости образуется в
высоких широтах. Турбулентность в рамках простейших стандартных моделей не возбуждается
вблизи экватора, поэтому квазикеплеровского дискового течения в экваториальной плоскости не
возникает. Получена зависимость суммарного потока массы от скорости вращения звезды при разных
температурах поверхности.
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ВВЕДЕНИЕ

Be-звезды являются уникальными объектами.
Звезды данного спектрального класса быстро вра-
щаются, образуя звездный ветер с высоким темпом
истечения. Типичная скорость вращения Be-звезд
составляет 70% от критической скорости (Портер,
Ривиниус, 2003), но в отдельных случаях эквато-
риальная скорость вращения может достигать 90%
от критической (Тоухами, 2012; Карсиофи, 2011).
Звездный ветер состоит из двух компонент: быст-
рого полярного ветра и медленного экваториально-
го потока. Поток массы в экваториальном течении
столь велик, что можно говорить об образовании
дискообразного течения. Физический механизм его
образования до сих пор не ясен.

В последние годы интерес к этим объектам стал
особенно острым в связи с обнаружением излу-
чения от двойных систем, содержащих массивную
звезду O- или B-класса и компактный объект –
пульсар или черная дыра. Ярким представителем
такого класса объектов является двойная система
PSR1259–63/LS2883, состоящая из пульсара и
Be-звезды (Мелатос и др., 1995). Взаимодействие
пульсарного ветра со звездным ветром и плотным
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экваториальным течением вокруг Be-звезды при-
водит к переменности излучения в широком диапа-
зоне электромагнитного спектра от радио до жест-
кого гамма-излучения с энергией фотонов вплоть
до 1 ТэВ (Джонсон и др., 1999; Кирк и др., 1999;
Агаронян и др., 2005, 2009; Абдо и др., 2011;
Чернякова и др., 2014). Выяснение природы и
характеристик дискового течения вокруг Be-звезд
является особенно важным для интерпретации на-
блюдательных данных.
В настоящее время предложено два механиз-

ма образования дискового течения от Be-звезд:
модель диска, сжатого ветром (Wind-compressed
disk, Бьоркман, Кассинелли, 1993) и модель декре-
ционного диска (Ли и др., 1991). В первой модели
предполагается, что диск образуется в звездном
ветре за счет понижения потенциального барьера,
который должны преодолеть частицы ветра, при
быстром вращении звезды (Овоки и др., 1994).
Ожидалось, что в экваториальной зоне темп ис-
течения звездного ветра должен быть значительно
выше, чем в полярной области. За счет этого долж-
но образовываться дискообразное течение.
Модель декреционного диска является близким

аналогом аккреционного диска Шакуры–Сюняева
(Шакура, Сюняев, 1973). В модели вязкого де-
креционного диска происходит отток вещества с
поверхности звезды, благодаря переносу момента
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импульса вещества (Виейра, 2016) по радиусу во
внешние слои диска за счет турбулентной вязкости
(Хаубойс и др., 2014). Эти процессы приводят к
образованию квази Кеплеровского диска (Виейра и
др., 2017; Ли, 2013). В настоящее время модель де-
креционного диска является наиболее популярной
(Портер, 1999; Оказаки, Негуеруела, 2001; Пор-
тер, Ривиниус, 2003; Карсиофи, Бьоркман, 2008;
Ривиниус и др., 2013; Виейра и др., 2017). Тем не
менее модель декреционного диска пока далека от
окончательного решения проблемы. Она не поз-
воляет определить наиболее важные параметры,
такие как поток вещества в диске и зависимость
его характеристик от скорости вращения звезды.
До сих пор непонятен физический механизм пере-
дачи углового момента от звезды к диску. Внеш-
ние слои звезды вращаются медленнее вещества в
диске. Для преодоления этой проблемы предложен
механизм передачи импульса волнами (Нейнер и
др., 2013). Не ясно, удастся ли решить весь ком-
плекс проблем, возникающих в модели декрецион-
ных дисков (Овоки, 2006).
В настоящей работе мы возвращаемся к модели

звездного ветра. Для понимания механизмаформи-
рования дискообразного течения важно в качестве
первого шага решить задачу истечения плазмы
от быстро вращающихся звезд. Удивительно, но
эта классическая проблема до сих пор не реше-
на. Лишь при малых скоростях вращениях задача
рассматривалась в работе Бескина, Пидопрого-
ра (1998). При построении численной модели мы
пренебрежем рядом физических процессов, кото-
рые несомненно имеют место в реальных течениях
от Be-звезд, но на данном этапе нецелесообразно
включать их в модель. Мы рассматриваем чи-
сто гидродинамическое течение. Это может быть
оправдано, поскольку у Be-звезд магнитные поля
не обнаружены (Портер, Ривиниус, 2003; Ваде и
др., 2016). Мы используем приближение изотер-
мического ветра. Это приближение вполне разум-
но, поскольку Паркеровский солнечный ветер дает
наилучшее согласие с наблюдениями, если урав-
нение состояния плазмы описывается политропной
функцией p∼ ργ с показателем γ, близким к 1.1,
где γ — показатель политропы, а p и ρ — давление
и плотность плазмы (Кеппенс, Гоедблоед, 1999).
Таким образом, течение является практически изо-
термическим. Самым серьезным упрощением яв-
ляется пренебрежение ускорения ветра за счет из-
лучения звезды. Давление излучения, несомненно,
важно для ускорения ветра в полярной области.
В дальнейшем мы планируем включить этот про-
цесс в наши расчеты. Но в данной работе наша
цель получить картину течения, когда ускорение
ветра определяется только давлением самой плаз-
мы и гравитацией. Эти допущения делают модель
проще, что позволит в дальнейшем понять, какие

дополнительные физические процессы необходимо
добавить для получения дискового течения с ха-
рактеристиками, соответствующими наблюдениям.

ЧИСЛЕННАЯ МОДЕЛЬ

Численная модель течения звездного ветра

При отсутствии вращения звездный ветер яв-
ляется сферически-симметричным стационарным
течением, которое зависит только от расстояния R
до центра звезды. Истечение с поверхности звезды
происходит с дозвуковыми скоростями. По мере
удаления от звезды вещество постепенно ускоря-
ется, достигая скорости звука в критической точке
R∗. В изотермическом случае критический радиус
определяется в явном виде

R∗ =
GM

2v2s
, (1)

где vs — скорость звука, G — гравитационная по-
стоянная,M — масса звезды.
Давление плазмы p в изотермическом случае

меняется только с плотностью плазмы ρ по закону

p = v2sρ. (2)

При вращении звезды ветер становится осе-
симметричным. Система уравнений, описывающая
течение вокруг вращающейся звезды, включает
уравнение непрерывности

∂ρ

∂t
+

∂ρυk
∂xk

= 0 (3)

и уравнение Навье-Стокса

∂ρυi
∂t

+
∂ρυiυk
∂xk

= − ∂p

∂xi
+ (4)

+
∂

∂xk

[
μeff

(
∂υi
∂xk

+
∂υk
∂xi

)]
− ρ×�ϕ,

где μeff — эффективная динамическая вязкость,
υi — компоненты скорости газа, ϕ — гравитацион-
ный потенциал.
Наши попытки моделирования ветра от быстро

вращающей звезды без учета турбулентности не
позволили получить стационарное решение. Если
оценивать число Рейнольдса в ветре, предполагая,
что характерная скорость ∼100 км/с, динамиче-
ская вязкость водорода ∼10−3 г/см/с при темпе-
ратуре 30 000 K, характерный масштаб ∼1012 см
и характерная плотность ∼10−10 г/см, то число
Рейнольдса оказывается порядка 1012. Учитывая
большие неопределенности в оценке этих пара-
метров, можно с уверенностью говорить, что эта
величина лежит в области 109−1013. Пытаться
моделировать поток вещества в этих условиях без
учета турбулентности довольно бессмысленно.
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Кроме этого, формирование квазикеплеровско-
го диска возможно только при включении в мо-
дель механизма передачи момента импульса за
счет турбулентной вязкости (Хаубойс и др., 2014).
В этой связи мы включили в численную модель
турбулентность, используя простейшую k − ε мо-
дель, в которой решаются два дополнительных
уравнения на турбулентную кинетическую энергию
k и скорость диссипации турбулентной энергии ε
(Лаундер, Спалдинг, 1973).

Эффективная вязкость равна сумме μeff = μ+
+ μt, где μt — коэффициент турбулентной вязко-
сти, μ — коэффициент динамической вязкости.

Турбулентная вязкость связана с турбулентной
кинетической энергией и скоростью ее диссипации
через соотношение

μt = Cμρ
k2

ε
, (5)

где Cμ = 0.09 — модельная константа.

Величины k и ε определяются двумя уравнения-
ми вида

∂ρk

∂t
+

∂ρυjk

∂xj
= (6)

=
∂

∂xj

[(
μ+

μt

σk

)
∂k

∂xj

]
+ Pk − ρε,

∂ρε

∂t
+

∂ρυjε

∂xj
= (7)

=
∂

∂xj

[(
μ+

μt

σk

)
∂ε

∂xj

]
+

ε

k
(Cε1Pk − Cε2ρε),

где Cε1, Cε2, σk и σε – модельные константы. Зна-
чения этих констант (Cμ, Cε1, Cε2, σk и σε) опре-
делялись авторами модели турбулентности исхо-
дя из требования наилучшего согласия расчетов
с экспериментальными данными (Лаундер, Спал-
динг, 1973).

Pk — это производство турбулентной кинетиче-
ской энергии за счет сил вязкого трения:

Pk = μt

(
∂υi
∂xk

+
∂υk
∂xi

)
∂υi
∂xk

− (8)

− 2

3

∂υk
∂xk

(
3μt

∂υk
∂xk

+ ρk

)
.

Таким образом, система уравнений (2)–(4), (8) и
(9) полностью описывает турбулентное гидродина-
мическое течение плазмы вокруг звезды.

Расчетная область и граничные условия

Мы предполагаем, что звезда твердотельно вра-
щается с постоянной угловой скоростью ω и об-
ладает симметрией относительно оси ее вращения,
которая принимается за ось z. На каждую частицу
плазмы, помимо градиента давления и гравитаци-
онной силы, действует центробежная сила, направ-
ленная перпендикулярно к оси вращения. Условие
гидростатического равновесия частицы, вращаю-
щейся вместе с газом, согласно уравнению (4),
имеет вид

1

ρ
� p = −� ϕ+ ω2
r, (9)

где 
r — цилиндрический радиус. Введем полный
потенциал ϕ̃ — сумма потенциалов, создаваемых
гравитационной и центробежной силой:

ϕ̃ = ϕ− 1

2
ω2r2, (10)

где r — модуль 
r.
Тогда условие гидростатического равновесия

можно записать в виде
1

ρ
� p = −� ϕ̃. (11)

В любой точке пространства �p направлен по
нормали к проходящей через эту точку изобариче-
ской поверхности p =const, а �ϕ̃ — по нормали к
поверхности эквипотенциальной поверхности ϕ̃ =
=const. Согласно уравнению (11), градиент дав-
ления всюду антипараллелен градиенту полного
потенциала. В произвольной точке изобарическая
и эквипотенциальная поверхности, проходящие че-
рез нее, должны касаться друг друга. Такая си-
туация возможна только в случае, если семейство
поверхностей p =const и ϕ̃ =const совпадают. По-
этому на любой эквипотенциальной поверхности
давление постоянно, а значит, является функцией
полного потенциала:

p = p(ϕ̃). (12)

Поскольку на поверхности вращающейся жид-
кости, находящейся в равновесии, p =const, то
величина полного потенциала на ней является по-
стоянной. Таким образом, форма поверхности вра-
щающейся звезды совпадает с ϕ̃ =const.
Ниже мы используем Роше приближение (Кип-

пенхан и др., 2012). В этом приближении вся масса
звезды сосредоточена вблизи центра, поэтому из-
менение формы поверхности звезды не влияет на
гравитационый потенциал. Наблюдения Альтаира
и Ахернара, вращающихся со скоростью, близ-
кой к скорости разрушения, показывает, что Роше
приближение согласуется с наблюдениями даже
в этом случае (Карсиофи и др., 2008; Петерсон
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и др., 2006). В приближении Роше поверхность
постоянного полного потенциала принимает вид

MG

R
+

1

2
ω2r2 =

MG

Rp
, (13)

где Rp — радиус звезды на полюсе.
Из (13) получается уравнение для кривой, опи-

сывающей форму поверхности звезды:

z =

√√√√√
⎡
⎣
(

MG
MG
Rp

− 1
2ω

2r2

)2

− r2

⎤
⎦ , (14)

где z — расстояние до плоскости экватора.
В силу аксиальной симметрии, все расчеты про-

водились в рамках двумерной осесимметричной
модели. Граница расчетной области располагается
на поверхности звезды, с которой происходит исте-
чение вещества, плоскости экватора, оси вращения
и на внешней границе, которая подбиралась таким
образом, чтобы размер расчетной области состав-
лял порядка 30 радиусов звезды.
Особенностью данной работы является исполь-

зование для расчетов искривленной при вращении
поверхности звезды. Этот фактор не был учтен
в работах (Бьоркман, Кассинелли, 1993; Тоуха-
ми, 2012; Оказаки, Негуеруела, 2001; Карсиофи,
Бьоркман, 2008). Учет его принципиально важен.
Наши попытки провести расчеты с постоянным
давлением на сферической поверхности звезды
приводили к картине течения, очень похожей на
ту, что получалась у Бьоркман, Кассинелли (1993).
Линии тока с самого начала прижимаются к по-
верхности звезды, и скорость вблизи поверхности
направлена к экватору, что приводит к сильному
сжатию ветра около экватора. По-видимому, это
послужило основанием для так называемой сжатой
ветром (wind-compressed) модели. Очевидно, что
это результат некорректно поставленных гранич-
ных условий.
Область вблизи поверхности звезды содержит

большие градиенты давления и плотности. Для
достижения необходимой точности и уменьшения
вычислительных ресурсов используется адаптив-
ная расчетная сетка. Пространственное разбиение
расчетной сетки меняется с расстоянием так, что
сетка с мелким шагом формируется только вблизи
звезды. При этом для обеспечения корректности
численного решения с увеличением расстояния R
от звезды шаг разбиения расчетной сетки возрас-
тает постепенно. Размер соседних ячеек отличает-
ся не более чем в 2 раза.
На поверхности звезды задаются температу-

ра T , давление p и азимутальная скорость υφ. По-
скольку рассматривается изотермическое течение,
закон Цейпеля не используется при постановке

граничных условий на поверхности звезды. Тем-
пература поверхности постоянна. Полоидальная
скорость направлена по нормали к поверхности
звезды. Поскольку в ходе расчетов обнаружилось,
что на некоторых участках поверхности звезды
нормаль скорости направлена из расчетной обла-
сти, то были приняты меры, чтобы и в этом случае
граничные условия соответствовали физике тече-
ния. Нормальная скорость определяется как одна
из переменных системы уравнений. А вот касатель-
ные к поверхности звезды компоненты скорости
не задаются, а рассчитываются из уравнений дви-
жения в случае, когда нормальная скорость газа
отрицательна. Таким образом, заданные гранич-
ные условия в точности соответствуют условиям,
сформулированным в работе Боговалова (1997).
Следует отметить, что при расчетах использова-
лись и другие граничные условия. Результат каче-
ственно оказывается таким же (Боговалов, Рома-
нихин, 2018).
Все геометрические размеры представлены в

единицах радиуса звезды на экваторе. Скорости
измеряются в единицах кеплеровской скорости на
экваторе. В этих единицах величина гравитаци-
онного потенциала на поверхности звезды вблизи
экватора равна −1.
При расчетах использовалась дискретизация

уравнений, основанная на методе контрольных
объемов. Для аппроксимации величин на по-
верхности контрольных объемов использована
схема второго порядка точности с ограничителем
наклонов градиентов вида, предложенного в (Барт,
Джесперсон, 1989).

РЕЗУЛЬТАТЫ

Течение изотермического звездного ветра от
быстро вращающейся звезды

В качестве типичного примера рассмотрим
течение при скорости вращения ω/ωcrit = 0.8,
где ωcrit — критическое значение, при котором
скорость вращения на искривленной поверхности
звезды вблизи экватора сравнивается с кепле-
ровской. Квадрат скорости звука равен v2s = 0.1.
При ω/ωcrit = 0.8 отношениеRp/Req = 0.76, гдеRp
и Req – радиус вращающейся звезды на полюсе
и экваторе соответственно. Звезда испытывает
существенные изменения ее формы. Соотношения
между Rp и Req близки к наблюдаемым значениям
для быстро вращающихся Be-звезд (Ривиниус и
др., 2013).
На рис. 1 представлены линии тока около звез-

ды. Истекающее вещество образует два вихря.
Больший из них формируется в экваториальной
зоне. Вещество, истекающее из полярной области,
взаимодействует с оттоком с экватора и падает
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Рис. 1. Структура линий тока во всей расчетной области (сверху) и вблизи поверхности звезды (снизу). Цвет обозначает
величину полоидальной скорости. Черная линия демонстрирует звуковую линию, где полоидальная скорость равна
скорости звука.

обратно на звезду, формируя второй вихрь. На
больших расстояниях остается только течение из
экваториальной зоны.

Возникновение вихревого движения приводит
к генерации турбулентности. В рамках выбранной
модели она возбуждается только в высоких широ-

тах, где возникает вихрь, рис. 2. Турбулентность
вблизи экватора не возбуждается.
Бо́льшая часть вещества истекает из эквато-

риальной области звезды. На рис. 3 изображено
распределение плотности потока вещества около
поверхности звезды. При выбранных параметрах
плотность потока вещества на экваторе более чем
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Рис. 2. Распределение турбулентной вязкости в звездном ветре.

на пять порядков выше, чем на полюсе. Но фор-
мирование дискообразного течения происходит на
малом расстоянии от поверхности звезды (порядка
радиуса звезды). На больших расстояниях дав-
ление в истекающем из экваториальной области
потоке намного превышает давление в высоких ши-
ротах. Происходит быстрое расширение экватори-
ального течения, оно заполняет все пространство,
и на больших расстояниях ветер растекается почти
радиально. Часть экваториального потока, двига-
ясь к оси вращения, падает вниз на поверхность
звезды, образуя первый вихрь. Во время падения
он сталкивается с течением из полярной обла-
сти звезды. При этом образуется второй вихрь.
Наконец, все вещество, истекающее из полярной
области, падает на поверхность звезды.

Зависимость темпа истечения от скорости
вращения звезды

Интересно посмотреть, как темп истечения
звездного ветра зависит от скорости вращения
звезды при различных температурах. Расчеты
проводились в интервале частот ω/ωcrit = [0...0.99].
Расчетная сетка перестраивалась в соответствии

с уравнением (14). При вращении звезда вытяги-
вается в плоскости экватора. При максимальной
частоте ω/ωcrit = 0.99 форма звезды существенно
изменяется: Rp/Req = 0.67. При этом существует
ограничение на изменение геометрических пара-
метров звезды: максимально возможная величина
экваториального радиуса равна Req = 1.5Rp.

На рис. 4 представлены распределения плотно-
сти потока вещества для разных угловых скоро-
стей вращения при v2s = 0.05. В случае покоящей-
ся звезды плотность вещества имеет сферически-
симметричный профиль. При ω/ωcrit = 0.8 наблю-
дается резкое увеличение плотности потока в об-
ласти экватора. Этот эффект был описан детально
в предыдущем разделе. При увеличении скоро-
сти вращения величина плотности потока увели-
чивается, а дискообразное течение заполняет еще
большую область. В случае ω/ωcrit = 0.99 замет-
но существенное вытягивание плотного течения в
плоскости экватора. Вращение оказывает заметное
влияние на формирование плотного приэкватори-
ального течения в звездном ветре.
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Рис. 3. Распределение плотности потока вещества вблизи поверхности звезды.
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Рис. 4. Распределение плотности потока вещества при v2s = 0.05 для различных угловых скоростей вращения звезды.
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Рис. 4.Продолжение.

Расчеты проводились для нескольких скоростей
звука: v2s = 0.2, v2s = 0.1 и v2s = 0.05. Полученные
зависимости темпа истечения Ṁ от угловой ско-
рости вращения ω/ωcrit представлены в полулога-

рифмическом масштабе на рис. 5. Угловая ско-
рость оказывает существенное влияние на величи-
ну темпа истечения. Не менее важную роль играет

величина скорости звука. При v2s = 0.2 поток с
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Рис. 4.Окончание.
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Рис. 5. Зависимость логарифма темпа истечения ветра Ṁ от угловой скорости вращения при различных скоростях звука.

увеличением скорости вращения меняется незна-
чительно. Уже при v2s = 0.1 есть заметное увеличе-
ние темпа истечения: отличие почти на два порядка
по сравнению с покоящейся звездой. Но эффект
особенно проявляет себя в последнем случае, ко-
гда v2s = 0.05. При быстром вращении величина

Ṁ возрастает на четыре порядка по сравнению с
покоящейся звездой.

Все расчеты проведены в предположении, что
давление на поверхности звезды не зависит от уг-
ловой скорости вращения. Полученные зависимо-
сти хорошо аппроксимируются экспоненциальной
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Рис. 6. Зависимость темпа истечения ветра от скорости звука.

функцией, имеющей вид

Ṁ(ω) = Ṁ0 exp

{(
ω

ωcrit

)2

C(vs)

}
, (15)

где Ṁ0 — темп истечения ветра при ω = 0,C(vs) —
некая функция, зависящая только от скорости зву-
ка. Графики этих функций представлены на рис. 5
пунктирными линиями для каждой из скоростей
звука.

На рис. 6 представлены зависимости логарифма
относительного темпа истечения вещества Ṁ/Ṁ0
от скорости звука при различных скоростях вра-
щения звезды. Эта функция хорошо аппроксими-
руется линейной зависимостью от аргумента v−2

s .
Аппроксимация представлена пунктирной линией
на рис. 6. Ее аналитическое представление имеет
вид

log(Ṁ/Ṁ0)

(
ω

ωcrit

)−2

= (16)

=
0.22 ± 0.02

v2s
− (0.62 ± 0.06).

ОБСУЖДЕНИЕ

Впервые получено решение классической зада-
чи об истечении Паркеровского звездного ветра с
поверхности быстро вращающейся звезды. Основ-
ной вывод, следующий из нашего исследования,
заключается в том, что быстрое вращение звезды
неизбежно приводит к увеличению потока веще-
ства в экваториальной плоскости. Впрочем, это
качественно понятный и ожидаемый результат.

В нашем случае истечение звездного ветра про-
исходит с поверхности фотосферы, температура
которой соответствует v2s = 0.1. При скорости вра-
щения, составляющей 0.8 от критической, величи-
на суммарного потока вещества увеличивается на
два порядка по сравнению с покоящейся звездой.
С уменьшением скорости звука до v2s = 0.05 темп
истечения увеличивается на четыре порядка. Тем не
менее реальные Be-звезды имеют гораздо меньшее
отношение скорости звука к скоростиКеплера. Для
Be-звезды в двойной системе PSR 1259-63/LS
2883 этот параметр составляет v2s = 4× 10−4. Но
при попытке моделирования звездного ветра с та-
кой малой скоростью звука возникают существен-
ные численные проблемы. Понятно, что для ре-
альных объектов влияние вращения на величину
суммарного потока вещества будет значительно
сильнее. Тем не менее при уменьшении скорости
звука темп истечения ветра будет резко падать
независимо от скорости вращения звезды. Уравне-
ние (16) в пределах точности нашей аппроксимации
можно переписать в виде

Ṁ = Ṁ0 exp

{(
ω

ωcrit

)2

(
1

2v2s
− 1.5)

}
. (17)

Согласно Ламерс, Кассинелли (1999), темп ис-
течения для изотермических ветров в наших обо-
значениях равен

Ṁ0 =
2πρ0V0R

2
0

vs
exp

{
− 1

v2s
+ 1.5

}
, (18)

где V0, ρ0 — кеплеровская скорость и плотность на
поверхности звезды радиуса R0. Так что вращение
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хоть и улучшает ситуацию, но не решает проблему
высокого темпа истечения от Ве-звезд.
Несмотря на увеличенный отток вещества из

экваториальной области, дискообразное течение
сохраняется только на расстоянии порядка ради-
уса звезды. Течение быстро расширяется, полно-
стью заполняя окружающее пространство, из-за
большого градиента давления. Для сравнения, в
реальных объектах радиус диска составляет около
10 радиусов звезды (Ривиниус и др., 2013).

Расширение дискообразного течения может
быть подавлено с помощью трех механизмов. Во-
первых, передача углового момента от враща-
ющейся звезды за счет сил вязкого трения. В
этом случае может сформироваться кеплеровский
экскреционный диск. Однако необходимый уро-
вень турбулентности на экваторе не возбуждается
при использовании стандартных моделей, и этот
механизм не работает.

Во-вторых, включение в численную модель бо-
лее реалистичного уравнения состояния. В этом
случае расширение экваториального течения мо-
жет быть подавлено за счет адиабатического охла-
ждения расширяющегося газа. Это приведет к уве-
личению радиуса диска.

Наконец, важна роль излучения, которое спо-
собно передать радиальный импульс звездному
ветру в полярной области. Это поможет дополни-
тельно предотвратить расширение ветра от эква-
ториальной плоскости. Возможно, что включение
в модель двух последних процессов позволит по-
лучить дисковое течение со свойствами, типичными
для реальных Be-звезд.

Исследование выполнено при финансовой под-
держке Российского фонда фундаментальных ис-
следований (грант № 16-02-00822/18).
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