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ВВЕДЕНИЕ

Последние два десятилетия были ознаменованы значительным прогрес-

сом в области космологии. Это стало возможно благодаря ряду эксперимен-

тов, наблюдения которых превратили космологию в точную науку. Многие

предсказания космологических моделей в настоящее время проверены с про-

центной точностью, чего невозможно было представить двадцать лет назад.

Эти наблюдения также привели к формированию стандартной модели кос-

мологии с холодной темной материей и космологической постоянной ΛCDM

(см., например, монографии [1–4]). Инфляционная теория, предложенная в

начале 1980-х разрешила основные трудности теории большого взрыва, а

также предложила механизм генерации первичных флуктуаций плотности. В

1989 с помощью спектрометра, установленного на спутнике COBE (COsmic

Background Explorer satellite), был измерен спектр реликтового излучения,

что подтвердило его тепловую форму и позволило определить современную

температуру Вселенной с высокой точностью [5]. Несколько позже, в 1992 с

помощью другого инструмента спутника COBE была обнаружена анизотропия

реликтового излучения амплитудой 10−5 [6]. Анизотропия такой амплитуды

незадолго до этого была предсказана в модели холодной темной материи [7].

Вычисление распространенности химических элементов во вселенной, про-

изведенных в результате первичного нуклеосинтеза, в частности отношение

дейтерия к водороду, позволило установить, что плотность барионов во Все-

ленной составляет одну пятую часть от плотности частиц темной материи (см.,

например, [8]). Открытие ускоренного расширения Вселенной с использовани-

ем наблюдений красных смещений сверхновых типа Ia в 1998 окончательно

установило наличие ненулевой космологической постоянной [9, 10]. Даль-

нейшее точное определение космологических параметров стало возможным

благодаря измерениям углового спектра анизотропии реликтового излучения

экспериментом WMAP, а также новым глубоким обзорам галактик 2dFGRS
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и SDSS, позволившим наблюдать барионные акустические осцилляции и

более точно определить спектр мощности возмущений темной материи. Эти

измерения подтвердили существующие представления о составе Вселенной и

привели к представлению о стандартной космологической модели.

Стандартной моделью космологии является модель ΛCDM, согласно кото-

рой Вселенная является пространственно плоской и в её современную плот-

ность основной вклад ΩΛ ≈ 73% дает космологическая постоянная. Остальная

плотность разделена между темной материей ΩDM ≈ 23%, барионами Ωb ≈ 5%,

а также незначительными вкладами нейтрино и реликтовых фотонов. В дан-

ной работе нас будут интересовать, в основном, особенности происхождения

и формирования структур во Вселенной и их зависимость от свойств частиц

темной материи. Последняя составляет основную часть массы большинства

наблюдаемых компактных объектов. В соответствии с этим считается, что

изначально космические структуры образовывались в результате гравитацион-

ного коллапса неоднородностей в плотности темной материи. Существование

изначальных неоднородностей плотности находит свое объяснение в инфляци-

онной теории, которая также предсказывает масштабно инвариантную форму

спектра начальных неоднородностей. Все время, пока Вселенная расширялась

с замедлением, эти неоднородности плотности в холодной темной материи

испытывали рост. Этот рост начиная с инфляционной эпохи их генерации и

вплоть до начала гравитационного коллапса описывается теорией космологи-

ческих возмущений. Предсказания этой теории, вместе с предположением о

масштабной инвариантности спектра начальных флуктуаций, хорошо описы-

вают наблюдаемую крупномасштабную структуру Вселенной.

Таким образом, существует большой набор наблюдательных данных, ука-

зывающих на то, что темная материя во Вселенной ведет себя как холодная

на всех релевантных масштабах длин. Теоретически концепция холодной

темной материи соответствует приближению, в котором предполагается, что

возмущения всех, сколь угодно коротких, длин волн испытывают рост. Темная
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материя, состоящая из любых реальных частиц имеет конечный минимальный

масштаб длин, на которых она может эффективно кластеризоваться. Поэтому

холодной темной материей с точки зрения образования структур является

темная материя, в которой этот минимальный масштаб длин намного короче

любого масштаба, наблюдаемого в космических структурах.

Несмотря на успех предсказаний с холодной темной материей в описании

космологических данных и наблюдений крупномасштабной структуры Вселен-

ной предсказания теории формирования структур на масштабах масс 108M�

и меньше находятся в противоречии с рядом современных наблюдений. При

этом важно, что все эти расхождения с наблюдениями, являясь независимы-

ми, связаны с одной и той же характерной особенностью холодной темной

материи, предсказанием большого количества мелкомасштабной структуры,

на указанных масштабах масс [11, 12].

Одной из основных проблем холодной темной материи на малых масштабах

является так называемая проблема недостатка спутников [13–18]. Суть

проблемы заключается в том, что численное моделирование процессов об-

разования галактик во Вселенной, заполненной холодной темной материей,

предсказывает образование огромного количества гало малых масс. В частно-

сти каждая крупная галактика размером с Млечный Путь (с массой порядка

1011 − 1012 M�), получаемая в симуляциях, содержит внутри себя в среднем

около пятисот гало-спутников массой 107 − 109 M� [16]. В то же время,

в нашей Галактике обнаружено только около сорока таких спутников [18].

Большинство спутников представляют из себя карликовые сферические галак-

тики, светимость самых компактных из которых, сравнима со светимостью

шаровых звездных скоплений. Они являются далеко не самыми тусклыми

из наблюдаемых объектов, и поэтому не ожидается, что будущие наблюде-

ния приведут к открытию большого числа таких объектов. Таким образом

наблюдается на порядок меньшее число таких галактик, чем предсказывается

в модели холодной темной материи. Важной особенностью этой проблемы
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является то, что карликовые галактики являются наименьшими из обнаружен-

ных компактных объектов, содержащими значительное количество темной

материи [19]. Более компактные объекты, обнаруженные во Вселенной темной

материи практически не содержат. Это позволяет сделать предположение, что

масштаб карликовых галактик сравним с минимальным масштабом класте-

ризации темной материи, что может объяснить недостаток спутников. Кроме

сформулированной выше классической проблемы недостатка спутниковых

галактик, недавно были обнаружены другие потенциальные расхождения

предсказываемого в численных симуляциях числа карликовых галактик. В

частности, обнаруживается явный недостаток карликовых галактик также и

за пределами больших гало, в космических пустотах (войдах) [20, 21]. Кро-

ме того, современное моделирования процесса образования галактики типа

Млечного Пути в холодной темной материи Aquarius, учитывающее влияние

барионов, предсказало наличие около сотни гало с большими максималь-

ными скоростями вращения звезд vmax > 25 км/с [22, 23]. В наблюдаемых

спутниках нашей Галактики максимальная скорость вращения никогда не

превосходит этой величины, что значительно обостряет проблему недостатка

галактик-спутников.

Другой потенциальной проблемой теории холодной темной материи на

малых масштабах является проблема формы профиля распределения плот-

ности массы в центральных областях гало. Гало холодной темной материи,

образуемые в численных симуляциях, имеют универсальный профиль распре-

деления плотности, форма которого практически не зависит от масштаба гало.

Характерной особенностью этого профиля является быстрый рост плотности

в центральной области ρ(r) ∝ 1/r. Профили плотности реальных галактик,

извлеченные из наблюдений кинематики звезд и газа в различных гало, прак-

тически не зависят от радиуса в центральных областях и не показывают

значительного роста плотности. Такого рода поведение профиля плотности не

удается воспроизвести в симуляциях холодной темной материи даже с учетом
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барионной физики. Присутствие области практически постоянной плотности

конечного размера в галактических гало также можно связать с неспособ-

ностью темной материи кластеризоваться на произвольно малых масштабах.

Однако, стоит отметить, что в отличие от проблемы недостатка спутников не

существует одного масштаба областей постоянной плотности, наблюдаемого

во всех типах галактик.

Имеющиеся расхождения предсказаний модели холодной темной материи

с наблюдениями на малых масштабах мотивируют рассмотрение моделей, в

которых образование структур на таких масштабах является подавленным.

Кроме того, так как предсказания теории холодной темной материи хорошо

согласуются с большим набором данных космологических наблюдений и

наблюдений космических структур с массами больше 1010M�, то особый

интерес представляют модели темной материи, поведение которых на больших

масштабах не отличается от холодной темной материи. Такую темную материю,

эффективность образования объектов в которой подавлена по сравнению с

холодной темной материей только на масштабах наблюдаемых расхождений,

принято называть теплой темной материей.

Стандартным инструментом исследования зависимости интенсивности об-

разования структур от их масштаба является изучение спектра мощности

флуктуаций плотности темной материи. С этой точки зрения теплая темная

материя характеризуется тем, что её спектр является подавленным по срав-

нению со спектром холодной темной материи на масштабах длин меньших

чем масштаб карликовых галактик. Мы прибегнем к другому описанию, ос-

нованному на свойствах плотности распределения частиц темной материи в

фазовом пространстве, и исследуем с его помощью несколько космологиче-

ских сценариев с теплой темной материей. В качестве главного инструмента

в нашем исследовании применяются ограничения на первичную фазовую

плотность частиц темной материи, которые мы обобщили для применения

к любому космологическому сценарию. Выполнение этих ограничений для
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модели теплой темной материи гарантирует то, что соответствующее подавле-

ние производства структур на малых масштабах не является чрезмерным, и

данная модель способна описать формирование наблюдаемых структур. Эти

ограничения тривиально выполняются для моделей холодной темной материи.

В соответствии с этим, реалистичными и феноменологически интересными

моделями теплой темной материи мы будем считать модели, которые находят-

ся на грани выполнения ограничений на фазовую плотность. Исследование

таких моделей и является целью настоящей работы.

В Главе 1 обсуждается происхождение и формирование крупномасштабной

структуры Вселенной в стандартной космологической модели. Все наблюдае-

мое многообразие компактных объектов во Вселенной таких как галактические

гало, скопления и сверxскопления галактик образовалось в результате гра-

витационного коллапса нeоднородностей в плотности распределения материи.

Это — сложный нелинейный процесс, аналитическое исследование которого,

в значительной мере ограничено рамками применимости теории возмущений.

Уже линейный анализ эволюции возмущений плотности является доволь-

но нетривиальным. Замечательно, что рассмотрение лишь линейной теории

позволяет оценить массовый спектр структур образуемых в конечном итоге.

Сравнение массового спектра с наблюдениями приводит к существенным

ограничениям на свойства различных компонент плотности материи, свойства

первичных возмущений и историю эволюции Вселенной. Линейная эволюция

флуктуаций плотности описывается в разделе 1.1.

Происхождение начальных неоднородностей натуральным образом проис-

ходит в инфляционных моделях. Наиболее простым механизмом производства

начальных неоднородностей является усиление вакуумных квантовых флукту-

аций инфлатонного поля, которое происходит благодаря ускоренному расши-

рению Вселенной на инфляционной стадии. Данный механизм (в простейшей

своей версии) предсказывает, что начальные возмущения являются гауссовым

случайным полем, со спектром, близким к плоскому, и преобладающей адиа-
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батической модой. След этих возмущений в температуре барион-фотонной

компоненты на момент рекомбинации запечатлен в анизотропии реликто-

вого излучения. Наблюдения спектра анизотропии реликтового излучения

полностью согласуются с инфляционным механизмом генерации первичных

возмущений, и, кроме того, позволяет определить их амплитуду.

Применение линейной теории эволюции к известному спектру первичных

возмущений плотности предсказывает, что только неоднородности с совре-

менными длинами волн меньше порядка 30 Мпк выросли достаточно, чтобы

перейти на нелинейную стадию эволюции к настоящему времени. Эти неод-

нородности соответствуют компактным объектам с массами меньше порядка

1015 M�. Таким образом, современная Вселенная должна быть практически

однородна на масштабах более сотни мегапарсек и не содержать гравитаци-

онно связанных объектов с массами больше 1016 M�. Кроме того, линейная

теория предсказывает, что неоднородности меньших масштабов выходили

на нелинейный режим раньше, что соответствует картине иерархического

образования структур: объекты большей массы образуются позже из объек-

тов меньшей массы. Эта картина качественно согласуется с наблюдениями

крупномасштабной структуры Вселенной. Для того, чтобы получить количе-

ственные результаты, необходимо знать как проистекает нелинейная эволюция

неоднородностей плотности. Способам исследования эволюции неоднородно-

стей плотности на нелинейной стадии и сравнению результатов с данными

наблюдений посвящен раздел 1.2.

Простейший метод вычисления распределения компактных объектов по

массам был предложен Прессом и Шехтером [24, 25]. Он основывается на

предположении, что гравитационный коллапс, в результате которого обра-

зуется гравитационно связанный объект, происходит когда относительная

флуктуация плотности материи, усредненная по пространственной области,

превышает некоторую критическую величину. Значение критического кон-

траста плотности берется из полного нелинейного решения для коллапса
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сферически-симметричной области, заполненной пылевидной материей. Мас-

са образующегося таким образом объекта зависит от объема области, по

которой ведется усреднение, и соответствует полной массе заключенной в

ней материи. Распределение компактных объектов по массам в формализме

Пресса–Шехтера задается вероятностью того, что контраст плотности, усред-

ненный по области соответствующего размера, превышает критический. При

этом считается, что возмущения плотности являются гауссовым случайным

полем со спектром мощности полученным из линейной теории эволюции.

Дальнейшее исследование процесса образования гравитационно связанных

объектов возможно с использованием численных методов. Наиболее резуль-

тативными на сегодняшний день являются космологические симуляции с

помощью метода многих тел (N-body simulations). При этом вместо решения

полной нелинейной системы уравнений для возмущений плотности рассматри-

вается гравитационная динамика большого числа частиц в расширяющейся

Вселенной. Доступная вычислительная мощность ограничивает полное число

рассматриваемых частиц, которое для самых крупных на сегодняшний день

симуляций достигает 1010 [26]. Это ограничение соответствует ограничению

на разрешение космологических симуляций. Так, в зависимости от разме-

ра симулируемой области минимальная масса одной «частицы» составляет

от 105 M� для симуляций одной галактики [27] до 109 M� для симуляций

областей порядка хаббловского размера [26]. Космологические симуляции

предоставляют большое количество разнообразной информации как о стати-

стических свойствах образуемых структур во Вселенной, так и о свойствах

индивидуальных объектов, таких как профиль распределения плотности мате-

рии и история звездообразования. Результаты симуляций в космологических

моделях с холодной невзаимодействующей темной материей и темной энергией

достаточно хорошо согласуются с наблюдательными данными на масштабах

крупных галактик и выше. Однако, как упоминалось выше, существует ряд

расхождений, так или иначе связанных со кластеризацией темной материи



12

на малых масштабах. Наиболее существенными из них являются недостаток

галактик-спутников наблюдаемых в гало нашей Галактики, отсутствие роста

плотности темной материи в центре галактических гало и сложности с обра-

зованием спиральных галактик. Анализ этих расхождений также содержится

в разделе 1.2.

Во всех случаях расхождения наблюдений структуры Вселенной с пред-

сказаниями моделей с холодной темной материей состоят в том, что холодная

темная материя слишком хорошо кластеризуется на малых масштабах. Наивно,

это связано с тем, что в отсутствие давления масштаб Джинсовской неста-

бильности равен нулю — возмущения плотности темной материи со сколь

угодно короткой длиной волны испытывают рост. Ситуация меняется, если в

темной материи имеется ненулевое давление, или, что то же самое, частицы

темной материи имеют ненулевые скорости. Этот случай соответствует теплой

темной материи. Наличие ненулевых скоростей у частиц темной материи

приводит к эффективному обрезанию спектра неоднородностей плотности на

масштабах длин меньших определенного критического масштаба. Критический

масштаб соответствует расстоянию, пролетаемому частицами темной материи

за хаббловское время, оцененное во время перехода на пылевидную стадию

эволюции Вселенной. Данный эффект аналогичен эффекту затухания Ландау

в физике плазмы. Особенностям эволюции возмущений плотности теплой

темной материи посвящен раздел 1.3. Развитие неоднородностей в теплой

темной материи можно исследовать методами линейной теории космологиче-

ских возмущений. Полученный современный спектр возмущений плотности

темной материи позволяет оценить распределение гравитационно связанных

объектов по массам используя формализм Пресса–Шехтера. Особенности

этого распределения определяются микроскопическими свойствами темной

материи, такими как масса частиц и их скорости. Сравнение спектра масс

Пресса–Шехтера с наблюдениями распространенности структур различных

масштабов во Вселенной дает ограничения на параметры моделей теплой
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темной материи.

В моделях с теплой темной материей невозможно адекватно симулировать

образование структур методом многих тел. Связано это с тем, что при исполь-

зовании современных вычислительных мощностей, симулируемые «частицы»

темной материи имеют массы не меньше 105 M� ≈ 1067 ГэВ, что соответству-

ет усреднению по огромному числу реальных частиц темной материи. Для

практически покоящихся частиц холодной темной материи такое грубое пред-

ставление хорошо работает, но учесть ненулевые скорости индивидуальных

частиц таким образом не представляется возможным. Единственный доступ-

ный способ частично учесть особенности теплой темной материи в симуляциях

— это использовать как начальные данные линейный спектр возмущений плот-

ности, посчитанный для теплой темной материи [28, 29]. Получаемые в таких

симуляциях структуры на масштабах меньше критического образуются только

в результате раздробления более крупных объектов и их распространенность

сильно подавлена. В отсутствие симуляций, учитывающих все особенности

теплой темной материи, утверждения о том, что расхождения предсказаний

формирования структур в холодной темной материи с наблюдательными дан-

ными могут быть устранены, если заменить холодную темную материю теплой,

являются предположениями, хотя и хорошо мотивированными.

В ситуации отсутствия космологических симуляций для моделей с теплой

темной материей особенно ценно, что имеется еще один способ получить

ограничения на свойства темной материи. Способ основан на особенностях

эволюции функции распределения частиц темной материи в фазовом про-

странстве. Он является независимым от анализа распределения структур

по массам и позволяет поставить ограничения на параметры теплой темной

материи используя наблюдения плотности частиц темной материи в фазовом

пространстве в гало отдельных галактик. Теоретическому обоснованию огра-

ничений на фазовую плотность и обзору современных наблюдений фазовой

плотности в галактических гало посвящена Глава 2.
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Образование и динамика галактических гало, состоящих из невзаимо-

действующих частиц темной материи, описывается бесстолкновительным

уравнением Больцмана в самосогласованном поле. Обоснование применения

данного метода приведено в разделе 2.1. Характерное время релаксации га-

лактических гало за счет двухчастичных гравитационных взаимодействий

значительно превышает характерные динамические времена гало, а во многих

случаях, даже их время существования [30]. Таким образом, индивидуальные

рассеяния частиц темной материи не являются существенным эффектом для

эволюции гало, и динамика частиц является эффективно бесстолкновительной.

В отсутствие двухчастичных взаимодействий галактическое гало приходит

в стационарное состояние за счет процесса хаотического перемешивания

частиц гало в фазовом пространстве называемого бурной релаксацией (violent

relaxation) [31].

Основным объектом, описывающим состояние галактического гало в ста-

тистической механике, является функция распределения частиц гало по

импульсам и положению в пространстве. Она определяет количество частиц

в заданном объеме фазового пространства и является фазовой плотностью

системы. Эволюция функции распределения в фазовом пространстве, зада-

ваемая бесстолкновительным уравнением Больцмана, удовлетворяет теореме

Лиувилля о сохранении фазовой плотности вдоль динамических траекторий

частиц в фазовом пространстве. Начальная фазовая плотность в галактиче-

ском гало не меняется с течением времени, что позволяет связать свойства

конечного стационарного состояния гало с начальной функцией распределения

частиц темной материи.

В ходе хаотической динамики частицы гало активно перемешиваются,

открывая для системы новые области фазового пространства. Начальная

функция распределения частиц темной материи до начала нелинейной стадии

образования компактных объектов весьма регулярна — большинство частиц

сосредоточено в одной компактной области импульсного пространства, и
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фазовая плотность в этой области не испытывает значительных изменений.

В ходе эволюции система занимает новые области фазового пространства,

имеющие весьма нерегулярную форму на все более малых масштабах. Во

всех практических приложениях интерес представляет величина фазовой

плотности, усредненная по областям фазового пространства, включающим

большое число частиц (coarse grained). Точная, мелкозернистая фазовая

плотность частиц гало сохраняется в ходе эволюции в силу теоремы Лиувилля.

При этом, из-за нерегулярности функции распределения на малых масштабах

усреднение по конечным областям приводит к тому, что крупнозернистая

функция распределения значительно уменьшается в областях, где фазовая

плотность была изначально велика и увеличивается в областях, где изначально

было мало частиц. Используя данные наблюдений фазовой плотности в гало

галактик можно поставить ограничения на исходную фазовую плотность

частиц темной материи, которые подробно рассмотрены в разделе 2.2.

Одним из следствий особенности эволюции усредненной функции распре-

деления является невозрастание её максимума. Этот факт использовался в

первом ограничении на фазовую плотность частиц темной материи, предло-

женном С. Тремейном и Дж. Ганном [32]. Они предположили, что темная

материя состоит из массивных нейтрино, отщепившихся от первичной плазмы

имея тепловую функцию распределения Ферми–Дирака. Эта функция рас-

пределения (в отличие, например, от распределения Бозе–Эйнштейна) имеет

конечное максимальное значение. Таким образом, наблюдаемая фазовая плот-

ность в галактиках, где основную массу составляет темная материя не должна

превышать этого исходного максимального значения. Наблюдаемыми явля-

ются плотность массы темной материи в гало и скорости частиц, в то время

как функция распределения соответствует плотности числа частиц в объеме

импульсного пространства. Наше теоретическое определение фазовой плот-

ности выражается через наблюдаемую величину с точностью до фактора m4.

Таким образом, ограничение на начальную фазовую плотность транслируется
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в ограничение на массу частиц темной материи. В оригинальной работе [32]

ограничение на массу нейтрино составило mν & 20 эВ. Это позволило ис-

ключить массивные активные нейтрино как основную компоненту темной

материи, так как плотность реликтовых нейтрино таких масс превышала бы

критическую плотность Вселенной.

Максимум функции распределения Ферми–Дирака близок к максимальной

фазовой плотности, разрешенной принципом исключения Паули, fPauli = 1
(2π)3

на каждую фермионную степень свободы. Поэтому утверждение об убыва-

нии максимума функции распределения не имеет ощутимых преимуществ по

сравнению с самим принципом исключения, ограничивающим максимально

возможную фазовую плотность любых фермионови не связанным с особен-

ностями динамики системы. Однако, для распределений, максимум которых

гораздо меньше fPauli, принцип невозрастания максимума фазовой плотности

приводит к значительно более строгим ограничениям на массу частиц темной

материи.

Если начальная функция распределения не имеет конечного максимального

значения (как в случае теплового распределения бозонов) принцип убывания

максимума оказывается не применим и нетривиального ограничения на массу

из него получить невозможно. В этом случае возможно поставить ограниче-

ние на фазовую плотность в следующем статистическом смысле [33, 34].

Возьмем любую заданную значение, принимаемое функцией распределения.

Это значение однозначно определяет фракцию частиц, находящихся в обла-

стях фазового пространства, где функция распределения принимает значения

превосходящие выбранное. Такие частицы будут иметь наибольшую фазовую

плотность среди всех частиц системы. Для любой такой фракции с фик-

сированным числом частиц минимальная величина функции распределения

(выбранная изначально, чтобы характеризовать эту фракцию) не возрастает

в ходе эволюции. Ограничение на максимум функции распределения явля-

ется частным случаем данного утверждения и получается в пределе, когда
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рассматриваемая фракция исчезающе мала. В оригинальной работе [33, 34]

статистическое ограничение обсуждалось в контексте теплового распреде-

ления бозонов. Мы впервые распространили такого рада ограничение на

произвольные функции распределения и применили его в ряде конкретных

моделей темной материи, описываемых далее. К преимуществам статистиче-

ского ограничения по сравнению с ограничением на максимум относится то,

что его можно применять к неограниченным функциям распределения. Кроме

того, мы показали, что оно оказывается гораздо эффективнее ограничения

на максимум, в случаях, когда фазовые плотности, близкие к максимальной,

имеет лишь незначительная фракция частиц в распределении. Недостатком

статистического ограничения, однако, является тот факт, что оно менее надеж-

но, чем ограничение на максимум. Это связано с тем, что для его применения

недостаточно использовать максимальную наблюдаемую фазовую плотность в

каком-либо отдельно взятом компактном объекте. Необходимо также знать

распространенность подобных объектов во Вселенной или, точнее, фракцию

темной материи, составляющую объекты с фазовой плотностью превышающей

данную.

В разделе 2.3 обсуждаются способы оценки фазовой плотности в компакт-

ных объектах на основе имеющихся наблюдательных данных. Эти данные

позволяют извлечь плотность массы в центральных областях галактических

гало и индивидуальные скорости звезд. Для галактик, основную массу кото-

рых составляет темная материя, центральная плотность материи фактически

представляет плотность темной материи ρ, а распределение скоростей звезд

совпадает с распределением скоростей частиц темной материи. Последнее

связано с тем, что система находится в вириальном равновесии, и звезды

эффективно служат пробными частицами в гравитационном потенциале, со-

здаваемом темной материей. Стандартное отклонение скоростей частиц темной

материи
√
〈v2〉 характеризует ширину распределения частиц по скоростям и,

как следствие, размер области, занимаемой системой, в пространстве скоро-
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стей. Поэтому для оценки фазовой плотности в гало галактик в астрофизике

используется величина Q = ρ/〈v2〉3/2. Для нерелятивистских частиц импульс

связан со скоростью линейно p = mv. Поэтому для оценки значений функ-

ции распределения, то есть плотности числа частиц в фазовом пространстве

координат и импульсов, можно использовать величину Q/m4, где m – масса

частиц темной материи. Таким образом, как уже было отмечено ранее, нижнее

ограничение на первичную фазовую плотность для фиксированной начальной

функции распределения транслируется в нижнее ограничение на массу частиц

темной материи. При этом, чем более высокая наблюдаемая фазовая плотность

используется, тем сильноо получится нижнее ограничение на массу частиц

темной материи.

Объектами, обладающими самой высокой фазовой плотностью, являются

карликовые сферические галактики (dSph). Они находятся в самых малых

гало темной материи из когда-либо наблюденных, с массами 106 − 108 M�.

Кроме того, фракция барионов в этих объектах является наименьшей среди

всех наблюдаемых компактных объектов. Эта фракция характеризуется отно-

шением массы к светимости, которая для данных объектов может достигает

величины M/L ∼ 103 [18]. Ярко выраженное доминированние темной материи

в плотности карликовых галактик оправдывает использование представления о

звездах как пробных частицах в гало темной материи и, как следствие, величи-

ны Q для оценки фазовой плотности частиц темной материи в гало. Раздел 2.3

также содержит обзор современных данных наблюдения галактик типа dSph

в гало нашей Галактики и соседней Андромеды, используемых для постанов-

ки ограничения на первичную фазовую плотность. Интересно отметить, что

недостаток именно этих сферических карликовых галактик в больших галак-

тических гало составляет одно из расхождений предсказаний модели холодной

темной материи с наблюдениями. Используя современные экспериментальные

данные о фазовой плотности в компактных объектах удалось значительно

усовершенствовать оригинальное ограничение Тремэйна–Ганна для фермионов
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с тепловым распределением. Наблюдаемые максимальные значения фазовой

плотности в карликовых галактиках позволили нам поставить ограничение на

массу частиц темной материи m & 1 кэВ, что в 50 раз превышает ограничение

из оригинальной работы [32].

В Главах 3 и 4 описываются конкретные модели теплой темной материи,

к которым нами были впервые систематически применены ограничения на

фазовую плотность. Глава 3 посвящена различным сценариям со стерильными

нейтрино в роли частиц темной материи. Стерильными нейтрино называют

гипотетические частицы, которые нейтральны по отношению к калибровочным

взаимодействиям Стандартной Модели, и смешиваются с обычными нейтри-

но за счет общего массового члена. Эти частицы часто рассматриваются в

различных расширениях Стандартной Модели, описывающих нейтринные

осцилляции (см. например обзор [35]). В частности, на стерильных нейтрино

основан так называемый механизм качелей (see-saw), позволяющий объяс-

нить малость масс активных нейтрино за счет смешивания со стерильными

нейтрино в рамках перенормируемой теории.

В разделе 3.1 содержится краткая мотивация и обзор моделей со стериль-

ными нейтрино в качестве частиц темной материи, а также рассматриваются

возможные механизмы производства таких стерильных нейтрино в ранней

Вселенной. Так как определяющей характеристикой стерильных нейтрино

является их смешивание с активными нейтрино, то естественно предположить,

что это взаимодействие ответственно за их генерацию [36]. В этом простейшем

случае масса и угол смешивания стерильных нейтрино не являются независи-

мыми параметрами. Они связаны соотношением, гарантирующим корректную

современную плотность темной материи. Производство стерильных нейтрино

за счет смешивания с активными нейтрино может быть достаточно сложным

процессом, если имеются нескольких сортов стерильных нейтрино и/или

ранняя Вселенная обладала ненулевой лептонной асимметрией. В последнем

случае производство нейтрино называется резонансным, и современная кон-
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центрация и распределение нейтрино по импульсам существенно зависят от

соотношения между массами стерильных нейтрино и величиной лептонной

асимметрии [37]. Кроме того, сектор стерильных нейтрино может включать

другие тяжелые частицы, которые могли присутствовать в первичной плазме.

В таких случаях производство стерильных нейтрино возможно во процессах

рассеяния и/или распадах этих частиц. В зависимости от механизма генера-

ции произведенные нейтрино имеют существенно различные распределения по

импульсам. Для вычисления современной плотности темной материи необхо-

димо знать лишь пространственную плотность числа частиц, которая задается

проинтегрированным по импульсам кинетическим уравнением. В тоже время

для рассмотрения роста флуктуаций плотности и процесса образования ком-

пактных объектов необходима полная функция распределения в пространстве

импульсов. Особенности распределения частиц темной материи в фазовом

пространстве сильно влияют на процесс образования компактных объектов. В

частности, как обсуждалось выше, функция распределения используется для

постановки ограничений на фазовую плотность, следующих из наблюдаемых

свойств образуемых структур.

Применение ограничений на начальную фазовую плотность к стерильным

нейтрино в качестве частиц темной материи описано в разделе 3.2. Для

стерильных нейтрино, произведенных за счет осцилляций активных нейтрино

в отсутствие лептонной асимметрии (так называемое нерезонансное про-

изводство), форма современного распределения по импульсам может быть

приближена тепловым распределением Ферми–Дирака [36]. Общая нормиров-

ка распределения зависит от угла смешивания и массы нейтрино и определяет

полную современную плотность произведенных стерильных нейтрино. Ес-

ли предположить, что стерильные нейтрино составляют всю наблюдаемую

темную материю, то ограничение на фазовую плотность приводит к нижне-

му ограничению на массу нейтрино порядка mν & 5.7 кэВ. Это несколько

превышает ограничение m & 1 кэВ на тепловые частицы.
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При наличии в первичной плазме лептонной асимметрии конверсия актив-

ных нейтрино в стерильные усилена за счет эффекта Михеева–Смирнова–

Вольфенштейна. Для стерильных нейтрино определенной энергии, произ-

водство происходит резонансным образом в узком диапазоне температур,

зависящим от энергии нейтрино [37]. Эффективность этого процесса также

сильно зависит от энергии нейтрино, причем наиболее активно производятся

нейтрино низких энергий . Поэтому конечное распределение нейтрино по им-

пульсам имеет существенно нетепловой характер, оно зависит от параметров

нейтринного сектора и лептонной асимметрии. Нами было установлено, что

ограничению на фазовую плотность удовлетворяют стерильные нейтрино с

массами mν & 3 кэВ.

В моделях, где сектор стерильных нейтрино содержит другие частицы, воз-

можно производство нейтрино в процессах рассеяния и распада этих частиц в

первичной плазме [38, 39]. Стерильные нейтрино в таких сценариях не входят

в тепловое равновесие. Однако, если нейтрино темной материи производятся

в процессах рассеяния частиц, находящихся в тепловом равновесии, то форма

результирующего спектра нейтрино также с хорошей точностью совпадает

с тепловым [38]. Общее число произведенных частиц (нормировка функции

распределения) в этом случае определяется параметрами взаимодействия

нейтрино. Если произведенные частицы составляют большую часть наблю-

даемой темной материи, то найденное ограничение на фазовую плотность

буквально совпадает с ограничением на нерезонансно произведенные нейтрино:

mν & 5.7 кэВ, независимо от свойств рассеивающихся частиц.

В случае стерильных нейтрино, произведенных в процессах распада, ситу-

ация несколько сложнее, и сильно зависит от характеристик распадающихся

частиц. Мы рассмотрели два типичных частных случая, соответствующих

распадам термализованных релятивистских частиц и распадам холодных

тяжелых нерелятивистских частиц вне теплового равновесия. В обоих слу-

чаях функция распределения произведенных нейтрино оказывается наивно
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неограниченной при малых импульсах. В действительности её максималь-

ное значение диктуется ограничением Паули. Однако, она быстро спадает

в области малых импульсов, что приводит к тому, что практически все ча-

стицы имеют фазовую плотность гораздо меньше максимальной. В такой

ситуации применение статистического ограничения на фазовую плотность

может привести к более сильному ограничению на массу нейтрино темной

материи. В случае распадов релятивистских частиц, однако, поведение рас-

пределения нейтрино в области малых импульсов таково, что фракция частиц

имеющих высокую фазовую плотность превышает фракцию частиц темной

материи составляющих карликовые галактики с наблюдаемой высокой фазой

плотностью, не зависимо от параметров модели. Таким образом, применение

нами статистического ограничения к стерильным нейтрино, образованным в

распадах релятивистских частиц в равновесии, не привело к более сильному

условию для массы нейтрино чем mν & 1 кэВ, полученного используя мак-

симум функции распределения. В случае распадов нерелятивистких частиц

вне равновесия мы нашли, что ограничение на массу нейтрино зависит от

параметров распадающихся частиц — их массы M и полной ширины рас-

пада Γ: mν & 2.5 кэВ
(

M2

MPlΓ

)
. Это ограничение может быть гораздо выше

традиционных для теплой темной материи нескольких кэВ в случае тяжелых,

практически стабильных, распадающихся частиц.

Кроме ограничений на фазовую плотность согласованный сценарий с

теплой темной материей, состоящей из стерильных нейтрино, должен удо-

влетворять некоторым другим космологическим и астрофизическим тестам.

В разделе 3.3 обсуждаются два таких теста: наблюдения коротковолновой

части спектра флуктуаций плотности с помощью Лайман-α леса (Lyman-α

forest) [40, 41], и поиск сигналов распада стерильных нейтрино в рентгенов-

ском излучении гало галактик [42]. Стерильные нейтрино взаимодействуют с

частицами Стандартной Модели только посредством смешивания с активными

нейтрино. Интенсивность этого взаимодействия определяется углом смеши-
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вания, который также определяет ширину распада стерильного нейтрино в

активное и фотон. В сценариях, где стерильные нейтрино производятся за

счет осцилляций этот же параметр определяет количество произведенных

нейтрино. Таким образом, для того, чтобы современная плотность стериль-

ных нейтрино совпадала с плотностью темной материи, угол смешивания и

масса нейтрино должны быть связаны. Поиски рентгеновского излучения от

распадов стерильных нейтрино в галактических гало не привели обнаруже-

нию такого рода сигналов. Это позволяет поставить верхнее ограничение на

угол смешивания, которое соответствует ограничению на массу стерильных

нейтрино mν . 4 кэВ [42]. Оно противоречит найденному нами ограничению

из фазовой плотности, что позволяет исключить нерезонансное производство

стерильных нейтрино как механизм генерации темной материи. Однако, при

наличии лептонной асимметрии производство стерильных нейтрино может

быть значительно усилено, и их современной плотности может быть доста-

точно, чтобы составлять всю имеющуюся темную материю, при значительно

меньших значениях угла смешивания. Таким образом, механизм резонансного

производства совместим с наблюдениями рентгеновского излучения и являет-

ся возможным сценарием генерации темной материи. В случае производства

стерильных нейтрино за счет взаимодействий с другими частицами, угол

их смешивания с активными нейтрино является независимым параметром и

обсуждаемое выше ограничение всегда можно удовлетворить.

Другое важное ограничение на модели теплой тёмной материи получается

из исследования свойств спектра мощности возмущений плотности на малых

масштабах, соответствующим массам компактных объектов 106 − 108M�. В

настоящее время для этого можно использовать данные о распространенности

облаков водорода во Вселенной при больших красных смещениях, вплоть

до z ' 4. Эти облака оставили след в виде множества линий поглощения

водорода (Лайман-α) в спектрах далеких квазаров, так называемого Лайман-α

леса [40, 41]. Флуктуации на масштабах, на которых может быть заметно
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влияние теплой темной материи, уже вышли на тот момент на нелинейный

режим. Ограничения на параметры частиц темной материи можно получить

сравнивая статистические свойства наблюденных спектров большого числа

квазаров со свойствами нелинейных спектров моделей теплой темной материи.

Эти нелинейные спектры в моделях с теплой темной материей получаются в

рамках полуаналитических приближений и компьютерных симуляций. Для

стерильных нейтрино, произведенных резонансным образом, такое исследова-

ние приводит к нижним ограничениям на массу нейтрино mν & 5.8− 10 кэВ,

в зависимости от используемого набора данных [40, 41]. Таким образом, огра-

ничения из Лайман-α леса приводят к результатам похожим на ограничения

из наблюдений фазовой плотности. Важно заметить, что эти два подхода

направлены на исследование одного и того же эффекта — подавления роста

флуктуаций в теплой темной материи на малых масштабах. Они, однако, яв-

ляются полностью независимыми друг от друга, что служит дополнительным

подтверждением полученным нами ограничениям на фазовую плотность.

В Главе 4 представлено наше исследование модели с легкими гравитино в

качестве частиц теплой темной материи. Гравитино присутствует в теориях су-

пергравитации — суперсимметричных теориях, включающих гравитацию. Оно

является суперпартнером гравитона и имеет спин 3/2. В феноменологически

приемлемых теориях суперсимметрия нарушена при низких энергиях. В таких

теориях гравитино имеют массу, которая появляется за счет механизма, явля-

ющегося суперсимметризованным аналогом механизма Хиггса. Недостающие

степени свободы для массивного гравитино доставляются аналогом голдсто-

уновского бозона нарушенной суперсимметрии — фермионом голдстино. Как

и в случае обычного механизма Хиггса, значение массы гравитино связано с

масштабом нарушения суперсимметрии и константой связи гравитационного

взаимодействия, массой Планка [43–45]. В итоге, масса гравитино может

принимать широкий спектр значений mG̃ ∼ 1 эВ− 100 ТэВ, в зависимости от

механизма нарушения суперсимметрии. Обзору основных свойств гравитино
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посвящен раздел 4.1.

В разделе 4.2 рассматривается космология гравитино. В случае теорий с

сохраняющейся R-четностью легчайшая из суперчастиц абсолютно стабильна,

и достаточно легкое гравитино может быть таковой. В этом случае гравити-

но может рассматриваться как кандидат на роль частицы темной материи.

Способ производства гравитино в ранней Вселенной существенно зависит от

его массы. Очень легкие гравитино достаточно сильно взаимодействуют с

остальными суперчастицами, чтобы самим войти в тепловое равновесие при

температурах, которые могли реализовываться во Вселенной. Так, гравитино с

массами порядка 1 кэВ термализуются при температурах около 1 ТэВ [46–48].

Современная плотность термализованных частиц таких масс превышала бы

наблюдаемую плотность темной материи, поэтому стоит рассматривать только

сценарии, где гравитино не входит в тепловое равновесие. В таких сценариях

производство гравитино может происходить за счет двух процессов: рассе-

яния суперчастиц, термализованных в первичной плазме, и распадов более

тяжелых суперпартнеров [46–49]. Первый процесс наиболее эффективно про-

исходит при высоких температурах, и количество произведенных гравитино

определяется наивысшей температурой, достигавшейся в ранней Вселенной —

температурой разогрева [46–49]. Требование, чтобы современная плотность

произведенных гравитино не превышала плотность темной материи, приводит

к верхнему ограничению на температуру разогрева. Для интересующих нас

гравитино с массами порядка десяти кэВ температура разогрева не должна

превышать нескольких ТэВ, что является весьма специфической характери-

стикой сценария с гравитино в роли теплой темной материи. Если гравитино

является легчайшей из суперчастиц, то важный дополнительный вклад в

современную плотность гравитино вносят распады остальных суперпартнеров.

Для тяжелых гравитино характерное время распада может быть достаточно

велико, чтобы распады происходили после эпохи первичного нуклеосинтеза

и повлияли на распространенность первичных легких элементов. В силу
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успеха стандартной теории первичного нуклеосинтеза такие сценарии сильно

ограничены. Для легких гравитино, которые могут составлять теплую тем-

ную материю, распады более тяжелых суперпартнеров происходят задолго

до эпохи первичного нуклеосинтеза и полностью совместны с наблюдениями

распространенности первичных ядер.

Раздел 4.3 посвящен применению ограничений на фазовую плотность к

моделям с легкими гравитино в роли частиц темной материи. Этот интересую-

щий нас случай уже достаточно сильно ограничен другими космологическими

требованиями. Как обсуждалось ранее в рамках линейной теории космоло-

гических возмущений, для того чтобы рост возмущений плотности в темной

материи был модифицирован на масштабах карликовых галактик, частицы

темной материи должны иметь массы порядка нескольких кэВ. На этот же

диапазон масс указывают и ограничения из фазовой плотности для частиц

с более-менее регулярным распределением по импульсам. Гравитино таких

масс взаимодействуют с остальными суперпартнерами достаточно сильно

и, в случае, когда последние находились в тепловом равновесии, активно

производились в процессах их рассеяния. Для того, чтобы избежать пере-

производства гравитино в таких моделях, необходимо, чтобы температура

разогрева не превышала нескольких ТэВ [46–49], и массы суперпартнеров

были достаточно низки — сотни ГэВ. Данные современных ускорительных

экспериментов сильно ограничивает существование таких легких суперча-

стиц [50, 51]. В особенности, это касается частиц, несущих цветной заряд,

скварков и глюино. Это мотивирует отдельно рассмотреть суперсимметричные

расширения Стандартной модели, в которых массы таких частиц превышают

массы остальных суперпартнеров и температуру разогрева. В этих моделях в

производстве гравитино участвует существенно меньшее число типов частиц,

что позволяет несколько ослабить ограничения на массу суперпартнеров и

температуру разогрева. Применение ограничений на фазовую плотность к

данным сценариям указывает на то, что гравитино может играть роль частиц
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теплой темной материи, если их масса удовлетворяет условию mG̃ & 1− 3 кэВ,

в зависимости от параметров модели [52].

Глава 5 посвящена модели со сверхлегким скалярным полем в роли тем-

ной материи. На космологических масштабах скалярное поле ведет себя

как нерелятивистская пыль с нулевым давлением и представляет из себя

модель холодной темной материи. Однако, на малых масштабах рост возму-

щений плотности в скалярном поле существенно подавлен по сравнению со

случаем пылевидной материи. В частности, масса скалярного поля m очень

мала и составляет величину порядка 10−23 эВ − 10−22 эВ, эти масштабы

соответствуют размерам неоднородностей, из которых впоследствии образуют-

ся объекты с массами 108M� − 109M�. Таким образом, проблемы холодной

темной материи на малых масштабах могут быть также решены в случае,

если темная материя является сверхлегким скалярным полем. Впервые такая

модель темной материи была предложена в работе [120]. В работе [52] мы

показали, что наличие ненулевого давления у скалярного поля приводит к

наблюдаемым последствиям. Если гало нашей Галактики состоит из такой

скалярной темной материи, то давление скалярного поля в гало имеет ос-

циллирующую во времени компоненту. Осцилляции происходят на частоте

равной удвоенной массе скалярного поля. Такое осциллирующее давление

приводит к малым осцилляциям гравитационного потенциала в гало на уровне

10−15. Для рассматриваемого диапазона масс частота осцилляций составляет

десятые доли наногерц, что как раз совпадает с диапазоном чувствительности

экспериментов по хронометрированию пульсаров. Хотя хронометрирование

пульсаров изначально было предложено как способ регистрации гравитацион-

ных волн [125, 126], оно также чувствительно к изменяющемуся во времени

гравитационному потенциалу. В разделе 5.2 рассматривается эффект, про-

изводимый осцилляциями скалярного поля как темной материи на времена

прибытия радиоимпульсов миллисекундных пульсаров. Мы показали, что в

диапазоне масс, интересном с точки зрения решения проблем стандартной
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холодной темной материи, сигнал от темной материи может быть обнаружен

с помощью следующего поколения экспериментов по хронометрированию

пульсаров [52].

Диссертация основана на работах, выполненных в 2008–2013 годах в Отде-

ле теоретической физики ИЯИ РАН и Университете Людвига–Максимилиана

в Мюнхене. Основные результаты, полученные в диссертации, были доло-

жены на научных семинарах ИЯИ РАН и НИИЯФ МГУ, международном

семинаре «Кварки-2008» (Сергиев Посад), международной конференции 44th

Rencontres de Moriond «Very High Energy Phenomena in the Universe» (Аоста,

Италия, 2009), на семинаре Скандинавского института теоретической физи-

ки (NORDITA, Стокгольм, Швеция, 2009) и международной конференции

«COSMO 2013» (Кембридж, Великобритания, 2013). Результаты опубликованы

в работах [39, 52, 53].
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ГЛАВА 1

ПРОИСХОЖДЕНИЕ КРУПНОМАСШТАБНОЙ СТРУКТУРЫ

ВСЕЛЕННОЙ

1.1 Линейная теория эволюции возмущений

В этой Главе мы опишем процесс образования структур во Вселенной и

его зависимость от свойств темной материи. В этом процессе можно выделить

два этапа: рост малых неоднородностей плотности и гравитационного потен-

циала в расширяющейся Вселенной и последующий гравитационный коллапс

неоднородностей, достигших достаточной амплитуды. Анализ каждого из этих

этапов требует существенно различных методов. В этом разделе мы рассмот-

рим первую, линейную, стадию эволюции неоднородностей. Для её описания

можно использовать линеаризованные уравнения для космологических возму-

щений на фоне однородной и изотропной Вселенной [7] (см. также обзор [54]

и монографии [1, 4, 55]). Переход ко второму этапу наступает, когда соот-

ветствующие флуктуации достигают больших величин, и линейная теория

возмущений становится неприменимой. Для анализа дальнейшего развития

неоднородностей плотности и образования компактных объектов в основ-

ном используются численные симуляции. Эта стадия эволюции возмущений

обсуждается в следующем разделе.

Эволюция Вселенной описывается уравнениями общей теории относитель-

ности с космологической постоянной и тензором энергии-импульса материи,

вместе с условиями ковариантного сохранения энергии-импульса каждой из

компонент материи

Rµν −
1
2
R gµν = 8πG

(
Λ gµν +

∑
λ

T (λ)
µν

)
(1.1)

∇µT (λ)
µν = 0 . (1.2)

Здесь индекс λ нумерует различные компоненты материи: темную материю, ба-
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рионы, нейтрино и фотоны. Современная распространенность этих компонент

и их эволюция известна с достаточно большой точностью из различных кос-

мологических и астрофизических наблюдений [56]. Большую часть времени

развития Вселенной к релевантным компонентам материи применимо прибли-

жение идеальной жидкости. Тензор энергии-импульса каждой из компонент в

таком случае имеет вид

Tµν = (p+ ρ)uµuν − p gµν

и полностью характеризуется плотностью энергии ρ, давлением p и 4-ско-

ростью uµ. Зависимость давления от плотности определяется уравнением

состояния и является основной характеристикой идеальной жидкости. Эф-

фекты неидеальности космологической материи, однако, приводят к важным

наблюдательным последствиям. Так, неидеальность барион-фотонной и ней-

тринной компонент оставляет след в анизотропии реликтового излучения.

Другим случаем, представляющим особенный интерес в данной диссертации,

является теплая темная материя. Частицы холодной темной материи выходят

из термодинамического равновесия будучи существенно нерелятивистскими.

Поэтому при расчете всех наблюдаемых эффектов их скоростями можно пре-

небречь, и холодная теплая материя эффективно ведет себя как идеальная

жидкость с нулевым давлением p = 0. Теплой традиционно называется темная

материя, частицы которой вышли из равновесия будучи ультрарелятивист-

скими. При этом требуется, чтобы они стали нерелятивистскими к моменту

перехода на пылевидную стадию развития Вселенной (в случае невыполне-

ния данного требования темная материя называется горячей). Действительно

важной и определяющей характеристикой при этом является то, что части-

цы темной материи имеют заметные скорости хаотического движения, это

влияет на свойства образуемых из этой темной материи компактных объек-

тов. Особенности эволюции компоненты теплой темной материи, выходящие

за рамки приближения идеальной жидкости, будут отдельно рассмотрены
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в разделе 1.3. До тех пор будем считать, что все компоненты плотности

описываются уравнениями идеальной жидкости.

Из наблюдений известно, что на больших масштабах Вселенная является

с большой точностью однородной и изотропной [56]. Плотность и давление

материи зависит только от времени и постоянны в пространстве, а скоро-

сти равны нулю. Материя с такими свойствами приводит к однородному и

изотропному решению уравнений (1.1):

ds2 = a(η)2
(
dη2 − dxidxi

)
= a(η)2 ηµνdxµdxν . (1.3)

Здесь ηµν ≡ diag(1,−1,−1,−1) — метрика Минковского, а конформное время

η связано с физическим временем t следующим соотношением:

dt = a(η)dη .

Масштабный фактор a(η) при этом должен удовлетворять уравнению Фрид-

мана:

H2 ≡
(
a′

a2

)2

=
8π
3
G

(∑
λ

ρλ(η) + Λ

)
,

а для каждой из компонент материи должен выполняться закон сохранения

энергии:

ρ′λ + 3
a′

a
(ρλ + pλ) = 0 .

Неоднородности, служащие источником для образования структур, описы-

ваются малыми отклонениями параметров материи и метрики от их однород-

ных фоновых значений. Для каждой из компонент материи этими величина-

ми являются возмущения плотности δρ(η, x), давления δp(η, x) и 4-скорости

uµ(η, x). При этом, линеаризованное уравнение состояния устанавливает связь

возмущений давления с возмущениями плотности

δp = us(ρ)2 δρ ,

где коэффициент пропорциональности является квадратом скорости звука в

среде. Для метрики в конформной ньютоновой калибровке, в приближении
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идеальной жидкости для материи, скалярные возмущения характеризуются

одним параметром — гравитационным потенциалом Φ:

Φ ≡ 1
2

(g00

a2 − 1
)
.

Эволюция малых флуктуаций описывается уравнениями (1.1), (1.2), линеа-

ризованными относительно однородного фонового решения. Безразмерными

малыми величинами в этом разложении являются гравитационный потенциал

Φ(η, x), потенциал скоростей v(η, x) и относительные флуктуации плотностей

компонент материи

δλ(η, x) =
δρλ(η, x)
ρλ(η)

.

В силу того, что фоновые величины инвариантны относительно трансля-

ций сопутствующих координат xi, удобно искать решения уравнений для

возмущений в Фурье-представлении:

δλ(η, k) =
∫

d3k
(2π)3

eikx δλ(η, x) .

Неоднородности с различными конформными импульсами k развиваются на

линейном уровне независимо. При этом физический импульс, соответствую-

щий конформному импульсу k равен

q(η) =
k

a(η)

и краснеет (уменьшается) со временем. То есть одна и таже мода δ(k) харак-

теризуется разной физической длиной волны в разные моменты времени.

Таким образом, для известного состава и истории расширения однородной

Вселенной, а также начальных величин неоднородностей, линейная теория

космологических возмущений позволяет найти амплитуды возмущений в лю-

бой последующий момент времени, если пренебречь эффектами нелинейности.

Стоит отметить, что современная Вселенная является сильно неоднородной

на масштабах десятков мегапарсек и меньше. Амплитуда возмущений соот-

ветствующих длин волн в определенный момент достигла величины порядка
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единицы, и с тех пор линейная теория к ним не применима. Она, однако, поз-

воляет узнать возмущения каких масштабов перешли на нелинейный режим,

и в какой момент это произошло.

Наблюдения указывают на то, что изначальные неоднородности пред-

ставляли собой реализацию гауссова случайного поля, с однородными и

изотропными во всем пространстве характеристиками. Такое поле полно-

стью характеризуется двухточечной корреляционной функцией или спектром

мощности P(k), определенным следующим образом:

〈δ(k)δ(k′)〉 = P(k)
(2π)3

δ(3)(k + k′) . (1.4)

Угловые скобки в данном случае формально обозначают усреднение по ан-

самблю Вселенных. На практике же усреднение эффективно производится по

разным областям Вселенной, включающим интересующий масштаб. В случае

больших масштабов порядка размера всей наблюдаемой части Вселенной,

независимых областей, включающих возмущения данного масштаба мало, и

статистическая ошибка вычисления среднего оказывается большой. Нас, одна-

ко интересуют гораздо меньшие масштабы, и эта неустранимая статистическая

неопределенность1 не играет определяющей роли. В случае линейной эволю-

ции неоднородностей, современные возмущения плотности линейно зависят

он начальных данных и, следовательно, также представляют из себя гауссово

случайное поле. Это поле, в свою очередь, тоже однозначно характеризуется

спектром мощности. Таким образом, линейную эволюцию неоднородностей

можно характеризовать изменению спектра мощности возмущений плотности

во времени.

Спектр мощности флуктуаций плотности материи можно восстановить

из данных различных независимых наблюдений неоднородностей во Все-

ленной [57]. Эти данные хорошо согласуются друг с другом и с теорети-

ческим предсказанием модели холодной темной материи, и представлены

1В англоязычной литературе используется термин cosmic variance.
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Рис. 1.1. Результаты определения современного спектра мощности флуктуаций
плотности материи [57].

на рис. 1.1. На больших длинах волн, соответствующих современным им-

пульсам k ∼ 10−4 − 10−1 Мпк−1 спектр мощности известен из анизотропии

реликтового излучения [58, 59]. В ней запечатлены возмущения плотности

барион-фотонной компоненты на момент рекомбинации, когда они находились

в линейном режиме. На масштабах k ∼ 0.01−0.3 Мпк−1 спектр мощности вос-

становлен из глубоких обзоров Вселенной, в которых измеряется положение и

красное смещение галактик [57], а также из сведений о распространенности

галактических скоплений. На масштабах 1 − 10 Мпк для оценки спектра

используют данные слабого гравитационного линзирования [60]. Они чув-

ствительны к неоднороднастям плотности на масштабах, соответствующим

современным размерам областей, из которых вещество собиралось в скопления

галактик, и расстояниям между ними. Самые малые масштабы, на которых
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удается восстановить спектр возмущений плотности, соответствуют совре-

менным импульсам k ∼ 0.2− 5 Мпк−1. Для этого используют информацию

о распространенности первичных облаков водорода при красных смещениях

вплоть до z ∼ 4. Тогда эти облака лишь начинали выходить на нелинейный

режим. Их распространенность вычисляется по многочисленным линиям по-

глощения в спектрах удаленных квазаров, соответствующим линии перехода

Лайман-α атома водорода [61]. Современное развитие последнего метода

позволяет оценить спектр возмущений плотности на современных масштабах

вплоть до сотен килопарсек [40, 41]. Такой современный масштаб имеют

области, с которых вещество собиралось в карликовые галактики массами

M ∼ 107 − 108 M�. Как обсуждалось во Введении, недостаток наблюдаемых

структур такого масштаба в современной Вселенной считается находящимся

в противоречии с предсказаниями холодной темной материи [13–18].

Теоретическая кривая на рис. 1.1 соответствует модели с холодной темной

материей и начальными неоднородностями, имеющим масштабно-инвариантный

спектр Гаррисона–Зельдовича P(k) ∝ k−3. Данная форма спектра первичных

возмущений предсказывается в моделях инфляции с инфлатонным полем в

режиме медленного скатывания [62–64, 1, 4]. Видно, что такой начальный

спектр, совместно с современными представлениями об эволюции Вселенной и

холодностью темной материи хорошо согласуется с наблюдениями на больших

масштабах. В области коротких длин волн спектр мощности неоднородностей

плотности в холодной темной материи имеет маштабно-инвариантную фор-

му (с точностью до логарифмического фактора). То есть вклад возмущений

из любого логарифмического интервала с достаточно большими импульсами

практически не зависит от самих импульсов. Отсутствие обрезания спектра на

наблюдаемых масштабах является показателем предрасположенности теплой

темной материи к формированию большого количества структур малого раз-

мера. Для возмущений с современными импульсами k & 1 Мпк−1 линейная

теория уже не применима, и спектр, полученный в линейном приближении,
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не описывает реального распределения неоднородностей на соответствующих

масштабах. Учет старших порядков в теории космологических возмущений

позволят несколько расширить область импульсов, в которых предсказа-

нию для спектра возмущений можно доверять [65]. Однако, этот метод не

позволяет адекватно описать процесс гравитационного коллапса нелинейных

возмущений плотности и формирования компактных гравитационно связанных

объектов. Методам описания нелинейной эволюции возмущений плотности

посвящен следующий раздел.

1.2 Нелинейная эволюция возмущений. Формирование структур

1.2.1 Массовый спектр объектов в формализме Пресса–Шехтера

Рост линейных возмущений плотности приводит к образованию областей,

в которых относительные возмущения плотности материи достигают вели-

чин порядка единицы, δM ∼ 1. Такие области называются протоструктурами

и служили началом всем гравитационно связанным объектам. Расширение

Вселенной не играет для таких областей существенной роли и их дальнейшая

эволюция практически не отличается от гравитационного коллапса в плоском

пространстве. Практически единственным доступным методом изучить этот

процесс в реалистичных случаях, с учетом сложной разнообразной физики

участвующих в этом коллапсе барионов, является численное моделирование.

Этот метод мы обсудим в следующем разделе. Замечательно, что общие

статистические свойства компактных объектов, такие как распределение

производимых объектов по массам, можно получить используя нехитрые ква-

зилинейные методы. Одним из самых простых и наиболее часто используемых

методов такого рода является формализм Пресса–Шехтера [24, 25].

В основе этого метода лежит утверждение, что если усредненный контраст

плотности по области определенного современного размера R превышает неко-

торое критическое значение δc, то эта область коллапсирует с образованием
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гравитационно связанного объекта. Масса этого объекта определяется пол-

ной массой материи в рассматриваемой области. Предполагается, что детали

коллапса не играют роли для вычисления спектра масс образуемых объек-

тов. Единственной величиной в этом формализме, для вычисления которой

используется нелинейная теория, является критический контраст плотности δc.

Для этого рассматривается задача о коллапсе однородного шара с повышен-

ной плотностью во Вселенной, заполненной пылевидной материей. В момент

коллапса контраст плотности материи, вычисленный в рамках линейного

приближения, составляет δc ≈ 1.686 [66, 4]. Контраст плотности точного

решения в этот момент оказывается бесконечным, и величина δc, полученная

в линейном приближении, не имеет непосредственного физического значе-

ния. Использование данного значения δc обосновывается тем, что контраст

плотности, который мы планируем с ним сравнивать, также является резуль-

татом линейной эволюции. Так как δc > 1, реальный контраст плотности

должен описываться с учетом эффектов нелинейности, и может существенно

отличаться от предсказаний линейной теории.

Контраст плотности, усредненный на заданном масштабе R, определяется

с помощью свертки с так называемой функцией окнаWR(x):

δR(x) =
∫
d3y δ(x + y)WR(y) . (1.5)

WR существенно отлична от нуля только при |y| . R и нормирована условием∫
d3yWR(y) = 1 . (1.6)

Следуя аналогии с задачей о сферическом коллапсе, функцию WR обычно

выбирают в виде2:

WR(y) =
3
4π

1
R3 θ(R − |y|) . (1.7)

Масса формирующегося в результате коллапса объекта в таком случае зада-

2Функция окна такого вида носит название top hat filter.
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ется массой темной материи и барионов в шаре радиуса R:

M(R) =
4π
3
R3ρM , (1.8)

где ρM — современная средняя плотность нерелятивистской материи. Важно

отметить, что размер коллапсирующей области будет превышать R, если

рассматриваемая область является частью более крупной области, где усред-

ненный контраст плотности также превышает критический. Таким образом,

если усредненный контраст плотности δR превышает критическое значение δc,

то это приводит к образованию объекта с массой M ≥ M(R).

Усредненный контраст плотности линейно зависит от δ(x), а значит, также

является гауссовым случайным полем. Основной характеристикой случайной

величины δR является её дисперсия σR:

σ2
R ≡ 〈δ2R〉 =

∫
d3k

(2π)3
P(k) |WR(k)|2 . (1.9)

Здесь WR(k) — фурье-образ функции окна. Величина σR определяет сред-

неквадратичное отклонение сглаженного контраста плотности от среднего

нулевого значения. Если σR превышает критический контраст плотности δc, то

вполне вероятно, что в реализации случайного поля δ(x) найдется достаточно

областей размера R, контраст плотности в которых также будет превышать

δc. Согласно исходному предположению Пресса и Шехтера такие области

сколлапсируют с образованием гравитационно связанных объектов с массой

превышающей M(R). Так как δR является гауссовой случайной величиной, то

вероятность того, что δR > δc дается выражением

P(δR > δc) =
∫ ∞
δc

dδ√
2πσR

e
− δ2

2σ2R . (1.10)

В рамках формализма Пресса–Шехтера предполагается, что массовая

доля материи, содержащаяся в гравитационно связанных объектах массой

M > M(R) пропорциональна вероятности (1.10). Распределение компактных

объектов по массам принято характеризовать дифференциальным массовым
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спектром dN(M): плотностью числа гравитационно связанных объектов с

массами в интервале от M до M + dM в единицу физического объема. Физи-

ческая плотность материи, содержащейся в объектах с массой, превышающей

M в таком случае равна ∫ ∞
M

dM′ M′
dN(M′)
dM

. (1.11)

Считая, что вся материя содержится в структурах того или иного размера,

последняя величина связана с вероятностью (1.10) как∫ ∞
M(R)

dM′ M′
dN(M′)
dM

= 2 ρM P(δR > δc) . (1.12)

Появление нормировочного фактора 2 в правой части связано с тем, что в

формализме Пресса–Шехтера рассматриваются только положительные флук-

туации плотности, в то время как гауссова вероятность (1.10) учитывает

флуктуации обоих знаков. Дифференцирование последнего равенства по мас-

се M, приводит к конечному выражению для дифференциального спектра

структур:
dN(M)
dM

= −
√

2
π

δc ρM

σ2
MM2

dσM
d lnM

e
− δ2

2σ2M . (1.13)

Важно заметить, что при выводе выражения для дифференциального спек-

тра не учитывалась возможность того, что объекты меньшей массы могут

образовываться внутри более крупных объектов и, таким образом, учтенными

оказываются только изолированные объекты. Этот недостаток имеет особенно

сильное значение в области малых масс. Так как нас интересует распростра-

ненность структур сравнительно малых масс внутри крупных галактических

гало, то непосредственное использование дифференциального спектра (1.13)

в области малых масс не приведет к количественно правильному результату.

Мы, однако, будем пользоваться спектром (1.13) и свойствами дисперсии σM

для качественного сравнения поведения холодной и теплой темной материи

в разделе 1.3. Но сначала мы обсудим некоторые количественные характе-
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ристики компактных объектов, формируемых из холодной темной материи,

полученные с использованием численных симуляций.

1.2.2 Численные симуляции методом многих тел

Как обсуждалось выше, аналитические методы изучения образования ком-

пактных объектов на нелинейной стадии не позволяет получить достаточно

точного описания получаемых объектов во всем наблюдаемом диапазоне

масс. Поэтому широкое распространение получили методы численного мо-

делирования, в частности симуляции методом многих тел [67–70]. В этом

методе распределение темной материи симулируется большим количеством

отдельностоящих частиц, распределенных в фиксированном координатном

объеме. Динамика такой системы определяется гравитационными взаимо-

действиями частиц. При этом различают космологические и галактические

симуляции. В первом случае симулируется большой объем пространства, со-

держащий значительное число галактик, с учетом расширения Вселенной (см.

например [26, 71]). Основной задачей является изучение глобальных стати-

стических свойств образуемых объектов и эволюция их характеристик во

времени. Галактические симуляции сосредотачиваются на воспроизводстве

образования и динамики одного или нескольких галактических гало (см. на-

пример [72–74]). В этом случае симулируемая система является изначально

гравитоционно связанной, и её динамика по существу ньютонова на фоне

статического пространства. Большинство современных численных методов,

кроме того, учитывает динамику барионов [27]. Последняя намного сложнее,

и включает в себя химические процессы, взаимодействие с радиацией, а

также процессы формирования и эволюции звезд. Для моделирования потоков

барионов используется метод сглаженной гидродинамики частиц (Smoothed

Particle Hydrodynamics) [27, 75], а влияние характерной барионной физики

учитывается лишь на больших масштабах с помощью феноменологических

моделей.



41

Основной характеристикой, определяющей трудоемкость симуляций, яв-

ляется число симулируемых частиц. Масса одной частицы определяет наи-

меньшие массу и размер деталей, которые симуляция способна воспроизвести.

Очевидно, что космологические симуляции имеют гораздо меньшее разреше-

ние, чем симуляции отдельных гало. Наибольшие современные симуляции

включают вплоть до 1010 частиц [70]. Это позволяет симулировать объем

вплоть до кубического гигапарсека, включающий порядка двадцати миллио-

нов галактик с разрешением 109 M� или несколько галактических гало массой

1011 M� с разрешением 105 M�. Таким образом, даже в симуляциях малого

объема используются «частицы» темной материи, описывающие динамику

огромного числа реальных элементарных частиц темной материи. Очевидно,

что такие свойства частиц темной материи как их индивидуальные скорости

не могут быть учтены в подобного рода симуляциях. Эти свойства, в свою оче-

редь, могут заметным образом сказыватся на свойствах образуемых объектов

на масштабах, значительно превышающих размеры индивидуальных частиц.

Для холодной темной материи свойства индивидуальных частиц являются

несущественными, и считается, что все неточности результатов симуляций

связаны только с недостаточным учетом влияния барионов.

Из сказанного выше видно, что описанная процедура космологических

симуляций не зависит ни от природы частиц темной материи, ни от истории

эволюции Вселенной на ранних стадиях. Вся зависимость от них заложена

в начальных данных для симуляций, которыми являются начальные поло-

жения частиц, точнее, начальные смещения по отношению к равномерному

распределению. Начало симуляций выбирается так, чтобы возмущения всех

рассматриваемых длин волн находились на линейной стадии. Начальные

скорости частиц тогда связаны с начальными смещениями уравнением непре-

рывности. Смещения задаются случайным образом: поле смещений является

реализацией гауссова случайного поля со спектром мощности P(k), предска-

зываемым линейной теорией космологических возмущений. Таким образом,
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Рис. 1.2. Суммарное число спутников Млечного Пути со скоростью вращения,
превышающей данную. Пустыми квадратами обозначены ранее известные
спутники, заполненные квадраты также включают недавно обнаруженные
ультраслабые карлики. Сплошная линия представляет результат симуляции
Via Lactea [18].

выбор начального спектра соответствует выбору космологической модели.

Именно в таком смысле говорят о симуляциях за пределами модели холодной

теплой материи.

Важной особенностью структур, образуемых в холодной темной материи

является их наличие в большом количестве на малых масштабах, плоть до пре-

дела разрешения симуляций. Именно эта особенность находится в некотором

противоречии с наблюдательными данными. Как обсуждалось во Введении, ос-

новными проявлениями этой проблемы являются два возможных расхождения:

слишком большое предсказываемое количество галактик-спутников [13–18] и

наличие особенностей плотности в центрах галактических гало [76–81].

Симуляции гало отдельно стоящих галактик показывают, что гало массой

порядка массы нашей Галактики 1011 − 1012 M� имеют богатую субструктуру,

состоящую из многочисленных гало меньших масс, вплоть до предела разре-
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шения симуляции. В частности, предсказывается, что галактика размером с

нашу, образованная из холодной темной материи, должна содержать порядка

пятисот спутников в виде карликовых галактик [17, 18]. Однако, несмотря на

значительный прогресс наблюдательной астрономии в последние несколько

лет, в гало нашей Галактики найдено только около сорока подобных объектов.

Пример сравнения предсказаний численного моделирования с наблюдаемыми

карликовыми галактиками приведен на рис. 1.2. На нем представлено суммар-

ное число спутников со скоростью вращения, превышающей данную. Видно,

что включение недавно обнаруженных спутников увеличивает их полное

число в несколько раз. При этом, полное число спутников, предсказываемое

симуляциями, превышает это число на порядок. В свете этого, не представ-

ляется вероятным, что произойдет открытие такого большого числа новых

карликовых галактик, чтобы подтвердить предсказания симуляций холодной

темной материи. Не меньшее беспокойство вызывает также распространен-

ность карликовых галактик в пустотах [20, 21], где симуляции с холодной

темной материей также предсказывают значительно большее число объектов,

чем содержится в астрономических обзорах. Однако, стоит отметить, что

существуют попытки объяснить эти расхождения особенностями процессов

звездообразования в гало малых масс [82, 83]. Так, можно предположить, что

в гало темной материи массами меньше 106 M� звезды эффективно не обра-

зуются. Причиной этого может служить то, что практически все первичные

барионы были выброшены из таких гало взрывами первых сверхновых. Отсут-

ствие светящегося вещества в таких спутниках могло бы объяснить, почему

они не были обнаружены. Однако, конкретных вычислений, подтверждающих

эту гипотезу пока не существует.

Другим результатом симуляций холодной темной материи, расходящимся

на наблюдениями, является предсказание формы профилей плотности мате-

рии крупных гало в их центральной области [76–81]. Галактические гало,

образующиеся в симуляциях холодной темной материи, хорошо описываются
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профилем плотности Наварро–Френка–Уайта (NFW-profile) [84]:

ρNFW (r) = ρ0
4r3

0

r (r + r0)2
, (1.14)

где r0 и ρ0 — характерные размер и плотность, индивидуальные для каждой

галактики. Плотность в таких гало быстро растет с приближением к центру

и формально неограниченна сверху в центральной области. Распределение

полной массы материи в близлежащих галактиках можно восстановить из

наблюдения их динамики. Такие наблюдения предсказывают наличие цен-

тральной области с практически постоянной плотностью3 [78–81]. Соответ-

ствующие профили в центральной области оказываются близкими по форме к

так называемому изотермальному профилю:

ρ(r) ∝ 1
(r2 + r2

0 )
. (1.15)

Сторонники холодной темной материи утверждают, что это несоответствие

связано с влиянием барионов на профили реальных галактик, которое обыч-

но недостаточно учитывается в симуляциях [85, 86]. Более современные

симуляции с учетом барионов предсказывают более гладкое распределение

плотности в центральной области, чем распределение Наварро–Френка–Уайта.

Таким образом, новые более точные симуляции имеют шанс лучше описывать

наблюдательные данные.

Из предыдущего обсуждения видно, что все расхождения предсказаний мо-

делей холодной темной материи с наблюдениями связаны с тем, что холодная

темная материя слишком хорошо кластеризуется на малых масштабах. Это

приводит к образованию большого количества мелкомасштабной структуры

и особенностей распределений плотности. Таким образом, модификации хо-

лодной темной материи, в которых формирование мелкомасштабных структур

является подавленным, могут лучше описывать данные наблюдений. Как об-

3В англоязычной литературе такую область принято называть core. Центральная особенность плотности
называется cusp.
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суждалось во Введении, такие модификации принято называть теплой темной

материей.

1.3 Особенности эволюции неоднородностей в теплой темной материи

1.3.1 Линейная эволюция. Эффекты неидеальности

Основной отличительной характеристикой теплой темной материи по срав-

нению с холодной является наличие существенных индивидуальных скоростей

хаотического движения частиц. Это хаотическое движение приводит к тому,

что описание эволюции возмущений в такой среде выходит за рамки при-

ближения идеальной жидкости, и рост возмущений происходит несколько

иначе. Вместо плотности и давления, связанных уравнением состояния, для

описания таких сред используются функция распределения частиц в фазовом

пространстве, эволюция которой задается кинетическим уравнением Больцма-

на. Такое описание будет подробнее рассмотрено в Главе 2, а пока рассмотрим

основные особенности линейной эволюции.

Важным проявлением эффектов неидеальности является подавление возму-

щений на малых масштабах. При этом, выделяют два эффекта, в зависимости

от того, важен ли вклад возмущений темной материи в гравитационный по-

тенциал или нет. Первым, и наиболее существенным для рассматриваемых

моделей теплой темной материи, эффектом является эффект свободного

перемешивания для газа невзаимодействующих частиц. Он действует на

радиационно-доминированной стадии. Вторым эффектом является затухание

Ландау4, которое действует на пылевидной стадии, когда темная материя

вносит доминирующий вклад в гравитационный потенциал.

На стадии доминирования релятивистского вещества флуктуации плот-

ности в пылевидной материи в присутствии неоднородного гравитационного

потенциала испытывают логарифмический рост. Именно благодаря этому

4В англоязычной литературе используется термин free-streaming.
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росту к настоящему времени возмущения плотности темной материи успевают

выйти на нелинейную стадию. Однако, если на момент входа возмущения

под горизонт частицы среды имеют релятивистские скорости, то рост таких

возмущений существенно подавлен. Возмущения с бо́льшими импульсами

входят под горизонт раньше, когда скорости частиц среды еще выше. Это

приводит к эффективному обрезанию спектра возмущений в области больших

импульсов. Критический импульс kmin соответствует импульсу возмущения,

которое входит под горизонт, когда частицы темной материи становятся

нерелятивистскими. В действительности, подавление продолжает действовать

несколько позже этого момента и приводит к меньшему импульсу обрезания,

который существенно зависит от распределения частиц по импульсам. Для

частиц темной материи, характерный импульс которых близок к температуре

первичной плазмы, критический импульс является решением уравнения

k−1
min ' 100 кпк ·

(
1 кэВ
m

)
ln
kmin
keq

, (1.16)

где m — масса частиц темной материи, а keq ' 7.9·10−3 Мпк−1 — современный

импульс возмущений, входящих под горизонт в момент перехода к пылевидной

стадии (см. например [4]). Так, для массы m = 1 кэВ значение kmin по порядку

величины составляет 2 Мпк−1.

Другим механизмом обрезания спектра флуктуаций на больших импуль-

сах является затухание Ландау. Этот эффект по своей природе близок к

эффекту свободного перемешивания, но его описание технически отличается

от последнего. Впервые подобное затухание было описано для звуковых волн

в плазме и оно присуще любой системе невзаимодействующих частиц, дви-

жущихся в самосогласованном поле. Такая ситуация характерна для темной

материи на пылевидной стадии расширения Вселенной, когда возмущения

плотности темной материи вносят определяющий вклад в гравитационный

потенциал. В отсутствие хаотического движения частиц темной материи воз-

мущения всех длин волн, находящиеся по горизонтом, испытывали бы рост,
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линейно пропорциональный масштабному фактору. При наличии хаотического

движения, частицы темной материи свободно разлетаются и эффективно по-

кидают области с повышенной плотностью. Характерный размер замывания

неоднородностей плотности можно оценить как среднее расстояние, пролетае-

мое частицами темной материи за хаббловское время — характерное время

для эволюции возмущений. Соответствующий современный импульс дается

соотношением

kf s(t) '
H(t) a(t)
v(t)

, (1.17)

где v(t) — типичная скорость частиц темной материи во время t. Импульс kf s

растет со временем, что приводит к тому, что начинают расти возмущения с

все большими конформными импульсами. Так как быстрый рост возмущений

плотности начинается после перехода на пылевидную стадию, то имеет смысл

рассматривать критический импульс на момент перехода. Для нерелятивист-

ских частиц массой m, средний импульс которых определяется температурой

радиации, импульс обрезания оценивается как

kf s ≈ 30 Мпк−1 m
1 кэВ

. (1.18)

Это значение оказывается численно близким к импульсу обрезания kmin,

следующему из эффекта перемешивания, но несколько меньшим последнего

(см. например [4]). Важно отметить, что импульсы обрезания обоих эффектов

зависят от рассматриваемой модели темной материи. Выражения (1.16), (1.18)

справедливы только для частиц темной материи, характерные импульсы

которых падают со временем как a(t)−1 и совпадают по порядку величины

с температурой излучения. Примером такой модели служит темная материя,

спектр которой совпадает с тепловым распределением ультрарелятивистских

частиц:

f (p) ∝ 1
ep/Tef f (t) ± 1

, (1.19)

где Tef f (t) — эффективная температура компоненты темной материи рав-

ная, с точностью до фактора порядка единицы, температуре релятивистский
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компоненты в момент времени t.

Точный количественный результат для спектра возмущений плотности

теплой темной материи можно получить численно интегрируя уравнения ли-

нейной теории космологических возмущений совместно с уравнением Больц-

мана для функции распределения частиц темной материи. Для этого можно

использовать один из доступных программных пакетов [87, 88]. Изначально

такие пакеты предназначены для исследования зависимости линейного спек-

тра возмущений P(k) в холодной темной материи и спектров анизотропии

реликтового излучения от космологических параметров. Мы модифицировали

пакет CAMB (Code for Anisotropies in the Microwave Background), для того,

чтобы вычислить спектр мощности P(k) для космологического сценария с

теплой темной материей, распределение по импульсам которой имеет форму

теплового распределения Ферми–Дирака

f (p) =
ρDM

6π ζ(3)mT 3
ef f

1
ep/Tef f + 1

. (1.20)

Нормировка здесь выбрана так, чтобы современная плотность темной мате-

рии ρDM совпадала с наблюдаемым значением. Полученные спектры мощ-

ности флуктуаций плотности для различных масс частиц темной материи

представлены на рисунке 1.3. Видно, что для теплой темной материи с

m ' 1− 10 кэВ возмущения с длинами волн, соответствующими структурам

с массами M ≤ 109− 107 M�, сильно подавлены. При этом в области бо́льших

длин волн, спектр возмущений практически неотличим от предсказываемого

в моделях с холодной темной материей. Отсюда можно сделать вывод, что в

теплой темной материи образуется значительно меньше структур небольшой

массы.

Как мы уже отмечали ранее, спектр флуктуаций плотности на масшта-

бах, соответствующих современным импульсам порядка нескольких обратных

мегапарсек, в принципе можно восстановить из наблюдений леса линий по-

глощения Лайман-α в спектрах далеких квазаров. В них запечатлена распро-
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Рис. 1.3. Современный спектр мощности линейной теории в модели с холодной
тёмной материей (пунктир) и моделях с тёплой тёмной материей с функцией
распределения (1.20); числа на линиях обозначают массы частиц тёмной
материи m. [52]

страненность облаков водорода на масштабах, соответствующих структурам

массой 109 − 107M�. Данные этих наблюдений не показывают существенного

подавления спектра возмущений по сравнению с предсказаниями модели с

холодной темной материей [40, 41]. Более того эти данные позволяют по-

ставить ограничения на то, насколько «теплой» может быть темная материя.

В терминах массы m частиц темной материи с распределением (1.20) это

соответствует нижнему ограничению m & 5.6 кэВ [40].

1.3.2 Массовый спектр компактных объектов

Для того, чтобы оценить массовый спектр структур, образуемых в теплой

темной материи, применим формализм Пресса–Шехтера к линейному спектру

мощности, обсуждавшемуся в предыдущем разделе. Результат представлен
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на рисунке 1.4. График слева содержит зависимость современной дисперсии

контраста плотности темной материи δM, усредненного по сферической об-

ласти, заключающей массу M. Различные кривые соответствуют моделям

с теплой темной материей, имеющей тепловое распределение (1.20), и раз-

личные массы частиц в диапазоне 1 кэВ ≤ m ≤ 20 кэВ, а также модели

холодной темной материи. Видно, что флуктуации плотности на масштабах,

соответствующих объектам массой M . 109 M�, существенно подавлены. В

области масс, где значения σ порядка критического контраста плотности δc,

предсказания моделей теплой темной материи практически неотличимы от

модели холодной темной материи. Таким образом, все возмущения в холодной

темной материи, вышедшие на нелинейную стадию к настоящему моменту, вы-

ходят на нелинейную стадию и в теплой темной материи. Однако, количество

образуемых объектов малых масс, которое в формализме Пресса–Шехтера

задается вероятностью реализации достаточно больших возмущений δM > δc,

в моделях с теплой темной материей значительно меньше. Отношение соот-

ветствующих дифференциальных массовых спектров в современную эпоху к

спектру модели с холодной теплой материей изображено на левом графике

на рисунке 1.4. Из графика видно, что чем меньше масса частиц темной

материи, то есть чем больше скорости их хаотического движения, тем сильнее

подавлен массовый спектр образуемых компактных объектов. Кроме того,

меньшие массы частиц темной материи приводят к подавлению образования

структур вплоть до больших масштабов. С другой стороны, видно, что для

того, чтобы уменьшить распространенность структур с массой порядка 107 M�,

требуется достаточно легкая темная материя m . 10 кэВ. Частицы темной

материи с массой несколько десятков кэВ образуют структуры практически

неотличимые от образуемых в холодной темной материи, по крайней мере в

наблюдаемой области масс.

В связи с особенностями образования структур в теплой темной материи

стоит отметить еще один возможный способ поставить ограничения на её «теп-
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Рис. 1.4. Слева: современная дисперсия линейного контраста плотности мате-
рии δM, усреднённого по шару, заключающего массу M в модели с холодной
тёмной материей (толстая линия) и моделях с тёплой тёмной материей. Справа:
отношение дифференциальных массовых спектров структур в современную
эпоху в моделях с тёплой тёмной материей к спектру в модели с холодной тём-
ной материей. На обоих графиках линии соответствуют моделям со спектрами,
представленными на рис. 1.3: чем ниже линия, тем меньше масса [4].

лоту». Он связан с тем, что образование структур малых масштабов в теплой

темной материи происходит несколько позже, чем в случае холодной темной

материи [89, 90]. Это приводит к запаздыванию эпохи формирования первич-

ных звезд и более поздней вторичной ионизации Вселенной. Реионизация

Вселенной оставила след в картине анизотропии реликтового микроволново-

го излучения, исследуя который можно оценить, как давно она произошла.

История формирования структур в теплой темной материи с m . 10 кэВ пред-

сказывает более позднюю вторичную ионизацию. Для правильного описания

процесса формирования структур в таких моделях необходим дополнительный

источник ионизирующего излучения. Им может являться распад самих ча-

стиц темной материи, если они являются долгоживущими, но нестабильными

частицами (см. например [91]).

1.3.3 Трудности численного симулирования теплой темной материи

Как обсуждалось в разделе 1.2.2 численные симуляции методом многих

тел описывают процесс образования гравитационно связанных объектов как
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результат гравитационного взаимодействия большого числа точечных масс.

Так как частицы темной материи практически не взаимодействуют друг с дру-

гом никаким образом, кроме гравитации, такое описание формально является

достаточным. Однако, количество симулируемых частиц ограничено доступ-

ной вычислительной мощностью и в настоящий момент не превышает 1010 для

космологических симуляций и 109 для симуляций изолированных галактик.

Масса отдельной частицы в таких симуляциях составляет 106 − 105 M�. Это

практически на семьдесят порядков превышает характерную массу частиц

теплой темной материи. Таким образом, есть основания предполагать, что

результат симуляций отличается от реальных структур всякий раз, когда

имеют значения свойства отдельных частиц. В случае холодной темной ма-

терии частицы имели практически нулевые индивидуальные скорости, и их

усредненное представление в виде больших кластеров, частиц симуляций,

не приводит к пренебрежению их существенными характеристиками. С этой

точки зрения любые космологические симуляции методом многих тел эффек-

тивно моделируют кластеризацию холодной темной материи. Единственным

способом учесть другие космологические сценарии является использование

соответствующего линейного спектра мощности флуктуаций плотности P(k)

для задания начальных смещений симулируемых частиц.

В разделе 1.3.1 было показано, что спектр мощности возмущений плот-

ности в теплой темной материи может существенно отличаться от спектра

холодной темной материи в области коротких длин волн. Симуляции тем-

ной материи с таким спектром учитывают часть особенностей формирования

структур в теплой темной материи, следующих из линейной теории. В настоя-

щее время существуют космологические симуляции, использующие спектр

мощности с коротковолновым обрезанием, характерным для теплой темной

материи [28, 29]. Структуры, образуемые в таких симуляциях являются

сглаженными на масштабах, меньших масштаба обрезания. В них отсутству-

ют особенности плотности, характерные для холодной темной материи, и
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многочисленные карликовые галактики в пустотах. Эти факты качественно

подтверждают сделанные предположения о свойствах структур, образуемых в

теплой темной материи. В следующей Главе будет рассмотрен независимый

формализм, позволяющий связать первичные свойства частиц темной мате-

рии со свойствами образуемых компактных объектов, который предоставит

дополнительные подтверждения предположениям, сделанным в этом разделе.



54

ГЛАВА 2

ОГРАНИЧЕНИЯ НА ФАЗОВУЮ ПЛОТНОСТЬ

В этой Главе мы рассмотрим эволюцию неоднородностей плотности на

нелинейном этапе, когда методы космологической теории возмущений, рас-

сматриваемые в предыдущей Главе, являются неприменимыми. Основным

способом делать предсказания о свойствах компактных объектов в этой

ситуации являются численные симуляции. Однако, в силу ограниченности до-

ступных вычислительных мощностей эффективно они могут описывать лишь

холодную темную материю. После образования протогало — неоднородностей

с контрастом плотности δ ≈ 1, расширение Вселенной перестает играть для

таких объектов существенную роль, и их дальнейшая эволюция эффективно

соответствует гравитационному коллапсу в ньютоновской теории в плоском

статическом пространстве. В рамках такого подхода, механики множества

гравитирующих масс, можно узнать многое о динамике образующихся ком-

пактных объектов. Именно так получены большинство законов галактической

динамики [30]. В этой Главе мы будем использовать другой метод и будем

описывать динамику образования и прихода к равновесию гравитационно

связанных объектов методами статистической механики. Таким образом будет

значительно проще установить связь с предыдущим этапом космологиче-

ской эволюции неоднородностей плотности. А именно, это позволит связать

некоторые свойства компактных объектов со свойствами компоненты темной

материи в ранней Вселенной, что в свою очередь даст возможность поставить

ограничения на природу темной материи из наблюдений динамики галактик.
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2.1 Статистическая механика образования гало

2.1.1 Приближение самосогласованного поля

Несмотря на то, что плотность частиц темной материи в гравитационно

связанных объектах значительно превышает среднюю плотность во Вселенной,

темная материя все еще представляет собой разреженный газ практически

не сталкивающихся частиц. Динамика такой системы хорошо описывается

кинетическим уравнением Больцмана для функции распределения частиц в

шестимерном фазовом пространстве f (r, p). Последняя характеризует плот-

ность числа частиц, имеющих импульс p, в точке пространства r. При плот-

ностях, существующих в компактных объектах единственным существенным

взаимодействием для частиц темной материи является гравитация. Гравита-

ционное взаимодействие между любыми двумя частицами темной материи

также является очень слабым, и общий значительный эффект гравитации

происходит за счет большого числа частиц. Это мотивирует использование

приближения самосогласованного поля. Частицы темной материи считают-

ся невзаимодействующими между собой, а гравитационное взаимодействие

учитывается для каждой частицы как внешний гравитационный потенциал,

создаваемый всей системой. Более точно применимость такого приближения

можно оценить сравнивая время двухчастичной релаксации за счет гравита-

ционных взаимодействий с характерным динамическим временем для системы.

За последнее можно взять время обращения частицы на орбите tdyn ∼ R/v,

где R — размер гало, а v — скорость частицы. Для нашей Галактики это

время составляет сотни миллионов лет. Время двухчастичной релаксации

определяется как время, за которое скорость частицы претерпит существенное

изменение за счет гравитационного рассеяния на других частицах. Это время

значительно превышает tdyn и для системы из N частиц оценивается как [30]

trelax ∼
N

lnN
tdyn . (2.1)
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Независимо двигающимися частицами в галактических гало являются сами

частицы темной материи. Их число в гало массой M ∼ 1010 M� составляет

порядка N ∼ 1070 МэВ
m . Время двухчастичной релаксации для таких систем

превышает их время существования, что оправдывает применение метода

самосогласованного поля. В тоже время это показывает, что состояние равно-

весия, в котором находятся большинство галактик согласно наблюдений, было

достигнуто за счет какого-то другого процесса. Считается, что этим процес-

сом является так называемая бурная релаксация1[31]. Равновесие при этом

достигается за счет того, что быстро меняющийся во времени гравитационный

потенциал вызывает активное перемешивание системы в фазовом простран-

стве. Распределение частиц, достигаемое за счет такого процесса совпадает с

распределением для вырожденного гравитирующего ферми-газа. Эффективное

вырождение в данном случае связано с теоремой Лиувилля о сохранении

плотности числа частиц в сопутствующем объеме фазового пространства.

Наблюдения, однако, не подтверждают такой формы функции распределения.

Это объясняется тем, что процесс бурной релаксации в реальных галактиках

никогда не происходит до конца. Флуктуации гравитационного потенциала

вымирают, и достигается некое другое стационарное состояние. Теория этого

процесса недостаточно разработана, чтобы делать предсказания о форме этой

стационарной функции распределения.

2.1.2 Эволюция фазовой плотности

Эволюция функции распределения частиц темной материи в гало описыва-

ется бесстолкновительным уравнением Больцмана для частиц, движущихся в

самосогласованном поле. Такое описание впервые применялось Власовым для

учета электромагнитного взаимодействия частиц плазмы. Соответствующая

система связанных кинетического уравнения и уравнения для определения

1В оригинале violent relaxation.
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самосогласованного поля традиционно называется уравнением Власова:

df
dt
≡ p
m
∂f
∂r
− ∂Φ

∂r
∂f
∂p

= 0 (2.2)

∆Φ = 4πGm
∫
f (r, p) d3p .

Здесь Φ(r) — это ньютонов гравитационный потенциал, создаваемый всеми

частицами гало.

Начальные данные для функции распределения предоставляются теорией

космологических возмущений. Функция распределения f (r, p) здесь та же

самая, что использовалась для описания линейной эволюции возмущений

плотности в теплой темной материи. Более того, эволюция на линейной

стадии также описывалась бесстолкновительным кинетическим уравнением

для частиц темной материи во внешней метрике расширяющейся Вселенной.

Важно отметить, что элемент шестимерного фазового объема является инва-

риантом при космологическом расширении. Таким инвариантом является и

значения самой функции распределения, то есть фазовая плотность. Конечно,

импульсы и положения частиц меняются в ходе космологической эволюции,

но значения фазовой плотности для конкретных частиц остается постоянной.

Таким образом, начальными данными для эволюции функции распределения

можно считать распределение частиц темной материи по импульсам, которое

задается механизмом производства этих частиц в ранней Вселенной и, в об-

щем случае, зависит от характеристик самих частиц темной материи. Именно

этот факт позволяет связать астрофизические наблюдаемые, зависящие от

современной функции распределения темной материи в галактических гало, с

моделями физики частиц для темной материи.

Для функции распределения, удовлетворяющей системе уравнений Власо-

ва (2.2) выполняется теорема Лиувилля о сохранении фазовой плотности на

траекториях частиц в фазовом пространстве:

d
dt
f (r(t), p(t), t) = 0 . (2.3)
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Рис. 2.1. Пример эволюции одномерной системы в фазовом пространстве.
Область, занимаемая системой со временем приобретает все более мелкие
детали [31].

Решающую роль при этом играет отсутствие столкновений. Взаимодействие с

самосогласованным полем влияет на траектории частиц, но оставляет значения

функции распределения неизменным. Как следствие, сохраняется и полный

фазовый объем, занимаемый системой. В ходе эволюции системы частицы

открывают для себя новые области фазового пространства, а сохранение

фазового объема приводит к тому, что форма области, занимаемой системой,

приобретает все более мелкомасштабные особенности. Пример такой эволюции

для одномерной системы представлен на рисунке 2.1. Значение функции
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распределения сохраняется, и фазовая плотность в такой мелкомасштабной

структуре в точности равна исходному.

В практических приложениях, однако, приходится иметь дело с функцией

распределения, усредненной по областям фазового пространства конечного

размера. Такая функция распределения называется крупнозернистой. Так как

эволюция системы приводит к формированию структуры на все более малых

масштабах, усреднение по областям конечного размера существенно влияет на

свойства функции распределения. Именно свойства крупнозернистой функции

распределения имеет смысл обсуждать, так как в любом наблюдении достига-

ется конечное разрешение в фазовом пространстве (в случае астрофизических

наблюдений оно часто бывает сравнимо с размером всей системы). Видно, что

усреднение по областям фазового пространства, содержащим богатую мел-

комасштабную структуру, приводит к убыванию функции распределения, по

сравнению со значением мелкозернистой функции распределения в областях,

где она была изначально велика, и росту в областях, где мелкозернистая

фазовая плотность была близка к нулю.

Сохранение значений мелкозернистой фазовой плотности в ходе эволюции

приводит к ряду теорем об убывании некоторых характерных значений для

крупнозернистой фазовой плотности. Самым простым и наиболее используе-

мым утверждением служит факт убывания абсолютного максимума функции

распределения [32]. Очевидно, что максимальное значение функции распреде-

ления, усредненной по некоторой конечной области, никогда не превосходит

максимального значения исходной функции распределения в этой области.

Это свойство можно обобщить на некоторую конечную фракцию частиц, нахо-

дящихся в областях с наибольшим значением функции распределения [33, 34].

Такая фракция частиц характеризуется минимальной фазовой плотностью по

фракции. Так, для исчезающе малой фракции минимальное фазовая плотность

приближается к абсолютному максимуму функции распределения. Для усред-

ненной функции распределения минимальная фазовая плотность по любой
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фракции меньше, чем для исходной мелкозернистой функции распределе-

ния [92]. Это утверждение находит свое применение в случае, когда исходная

мелкозернистая функция распределения является неограниченной. Любая

конечная фракция частиц темной материи имеет при этом конечный минимум

фазовой плотности. Кроме того, такое обобщение оказывается полезным для

ограниченных распределений, быстро убывающих около своего минимума. В

таких случаях минимальное значение фазовой плотности по конечной фракции

частиц оказывается значительно меньше абсолютного максимума функции

распределения.

В силу теоремы Лиувилля все изменения значений фазовой плотности во

времени связаны с процедурой усреднения. Исходная мелкозернистая функция

распределения частиц темной материи до начала гравитационного коллапса в

общем случае является достаточно гладкой, так что усреднение не приводит

к значительным изменениям, и в начальный момент времени усредненную и

точную функции распределения можно считать совпадающими. Из того, что

характерное значение функции распределения уменьшается при усреднении,

следует, что это характерное значение для крупнозернистой функции во все

последующие моменты времени меньше, чем соответствующее значение для

мелкозернистой функции распределения, или, что тоже самое, чем для началь-

ной функции распределения. Таким образом, максимум функции усредненной

функции распределения, а так же её минимум по любой фракции частиц,

имеющих наибольшую фазовую плотность, в ходе эволюции не превышают

исходных значений. Это утверждение позволяет поставить ряд ограничений

на свойства частиц темной материи, которые мы рассмотрим в следующем

разделе. Так как мы будем иметь дело только с усредненной функцией

распределения, то, если не оговорено противное, обозначение f (r, p) будет

использоваться для нее, и под функцией распределения мы будем понимать

именно крупнозернистую версию.
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2.2 Ограничение Тремейна–Ганна

2.2.1 Ограничение на максимум функции распределения

Факт невозрастания фазовой плотности в процессе формирования и эволю-

ции галактических гало позволяет поставить ограничения на свойства частиц

темной материи. Впервые такое ограничение, применительно к активным

нейтрино, вышедшим из равновесия с первичной плазмой будучи ультраре-

лятивистскими, было рассмотрено С. Тремейном и Дж. Ганном (S. Tremaine,

J. Gunn) [32]. Изначально такие нейтрино были распределены однородно в

пространстве и имели тепловое распределение Ферми–Дирака по импульсам

f0(r, p) =
gν

(2π)3
1

e
p

Tef f (t) + 1
. (2.4)

Здесь gν — это количество степеней свободы нейтрино, а эффективная тем-

пература Tef f связана с температурой фотонов как Tef f (t) =
(

4
11

)1/3
Tγ(t). Эта

функция распределения достигает своего максимума max f0 = gν 1
2(2π)3 при

нулевом импульсе.

Тремейн и Ганн предположили (неверно), что современное распределение

частиц по скоростям в гало галактик является изотермальным, и имеет вид

распределения Максвелла

f (r, p) =
ρ(r)
m

1
(2πm2σ2)3/2

e−
p2

2m2σ2 (2.5)

с постоянной дисперсией скоростей σ. Максимум такого распределения также

приходится на нулевой импульс и равен max f = ρmax
(2π)3/2m4σ3 , где ρmax является

максимальной плотностью в гало.

Невозрастание максимума функции распределения транслируется в нера-

венство для массы нейтрино:

m4 ≥ (2π)3/2
2
gν
ρmax
σ3 . (2.6)

Максимальная плотность в гало ρmax а также одномерная дисперсия ско-

рости σ могут быть оценены из данных наблюдений за динамикой звезд и
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горячего газа в галактике. Используя имеющиеся на тот момент значения

этих величин, было поставлено ограничение на массу нейтрино как основ-

ной компоненты темной материи m & 20 эВ [32]. Этого ограничения было

достаточно, чтобы исключить активные нейтрино из числа кандидатов на

роль частиц темной материи. Частицы, вышедшие из теплового равновесия

будучи ультрарелятивистскими давали бы вклад в современную плотность,

превышающий наблюдаемый, если их масса превышает 10 эВ.

Исходное ограничение Тремейна–Ганна практически совпадает с неравен-

ством, следующим из принципа Паули. Действительно, фазовая плотность

любых фермионов ограничена величиной fPauli = g
(2π)3 , которая отличается

от max f0 только фактором 2. Таким образом, ограничение на массу любых

фермионов, играющих роль частиц темной материи численно практически

совпадает с рассмотренным ограничением на массу нейтрино. С физической

точки зрения эти два ограничения принципиально различны. Принцип Паули

следует из квантовой статистики и применим к любым фермионам, а ограниче-

ние Тремейна–Ганна существенно опирается на свойства бесстолкновительной

эволюции частиц темной материи. Видно, что для начальных распределений,

максимум которых значительно меньше значения Паули, ограничение на мас-

су частиц будет значительно сильнее, чем ограничение из принципа Паули.

Кроме того, ограничение на фазовую плотность не зависит от статистики

частиц темной материи.

В дальнейшем, мы не будем предполагать явного вида современной функ-

ции распределения темной материи в гало и будем пользоваться напрямую

экспериментальными оценками значения фазовой плотности [93]. В астрофизи-

ческих наблюдениях можно оценить плотность массы частиц темной материи

и характерные скорости или дисперсии скоростей. Поэтому в астрофизике фа-

зовой плотностью темной материи принято называть плотность массы частиц

темной материи в объеме фазового пространства, заданного координатами

и скоростями частиц, Q ∼ ρ
(∆v)3 . Частицы темной материи в галактических
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гало являются нерелятивистскими, поэтому объем в пространстве скоростей

связан с импульсным объемом как (∆v)3 = m−3(∆p)3. Значит, принятое в

астрофизике определение фазовой плотности связано с современной функ-

цией распределения в галактиках как fgal ∝ Q
m4 . Более точное соотношение,

учитывающее особенности астрономических наблюдений скоростей, включает

фактор 3−3/2 и обсуждается в разделе 2.3. Величину Q фазовой плотности в

компактных объектах принято измерять в единицах M�/пк3

(км/с)3 . Для дальнейшего

отметим, что в более привычных для физики высоких энергий единицах

1 M�/пк3

(км/с)3 ≈ 7.6 кэВ4.

Невозрастание максимума фазовой плотности можно использовать, чтобы

ставить ограничение на максимум первичной функции распределения

max f0 ≥ fgal . (2.7)

С учетом связи fgal с наблюдаемой величиной Q из последнего неравенства

следует ограничение на массу частиц темной материи:

m4 ·max f0 ≥ 3−3/2Q . (2.8)

Это ограничение мы будем неоднократно использовать далее.

В свете ограничения на первичную фазовую плотность, саму величину

фазовой плотности можно использовать как критерий того, насколько «теплой»

является темная материя. Фактически, ограничение гласит, что частицы тем-

ной материи, фазовая плотность которых меньше наблюдаемой в компактных

объектах, не способна образовывать подобные объекты. Эта неспособность

приводить к образованию слишком компактных объектов, и является опреде-

ляющей характеристикой теплой темной материи. Частицы холодной темной

материи эффективно имеют высокие фазовые плотности. В силу связи между

наблюдаемой фазовой плотностью и величиной функции распределения мас-

сивные частицы темной материи в галактических гало имеют крайне низкие

значения функции распределения, по сравнению с легкими частицами, при
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фиксированной величине наблюдаемой фазовой плотности Q. Таким образом,

если в модели темной материи неравенство на фазовую плотность типа (2.8)

выполняется с небольшим запасом, и начальная фазовая плотность частиц

близка к наблюдаемой в карликовых галактиках, то естественно ожидать, что

более компактные объекты в такой темной материи образовываться не смогут.

Такая темная материя может считаться теплой темной материей.

Эволюция максимальной фазовой плотности в галактических гало мо-

жет быть исследована с помощью численного моделирования. Такого рода

исследование было проведено для гало размера нашей Галактики и его спутни-

ков [94–97]. Максимум фазовой плотности в процессе эволюции с начальной

стадии формирования гало при z ∼ 5 до настоящего момента z = 0 умень-

шился в ∆ ∼ 103 − 104 раз. При этом максимальное значение оценки фазовой

плотности Q ∼ ρ
(∆v)3 упало несколько слабее, в ∆ ∼ 102 раз. По аналогии с

этим фактором мы введем отношение ∆ = 33/2m4·max f0
Q максимально возможной

фазовой плотности в модели темной материи к максимальной наблюдаемой

фазовой плотности в карликовых галактиках. Эта величина характеризует

то, во сколько раз должна упасть фазовая плотность в процессе эволюции

структур, для того чтобы отсутствие более компактных объектов чем карли-

ковые галактики можно было бы объяснить ограниченностью изначальной

фазовой плотности теплой темной материи. Для моделей с гравитино в роли

частиц теплой темной материи мы будем использовать эту величину как

показатель её «теплоты». Как, однако, обсуждалось в Главе 1 численные

симуляции методом многих тел воспроизводят процесс образования структур

только в холодной темной материи. Кроме того они принципиально не могут

различить особенности распределения темной материи на масштабах меньших

их разрешения. Эти особенности могут играть существенную роль в эволюции

фазовой плотности. В связи с этим, оценки для падения фазовой плотности

из численных симуляций нужно использовать с осторожностью.
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2.2.2 Статистическое обобщение ограничения Тремейна–Ганна

В случаях, когда исходная фазовая плотность не имеет максимального

значения, ограничение на фазовую плотность можно поставить используя

свойство невозрастания минимального значения функции распределения по

фракции. Это ограничение также имеет смысл использовать, если в областях

с фазовой плотностью вблизи максимальной содержится небольшая часть ча-

стиц. Так как полная плотность числа частиц темной материи всегда является

ограниченной величиной, то минимальное значение функции распределения по

любой конечной фракции частиц, имеющих максимально возможную фазовую

плотность, всегда конечно.

Свойство невозрастания минимального значения функции распределения

по фракции можно перефразировать следующим образом: для любой заданной

величины фазовой плотности fν фракция ν частиц, находящихся в областях

фазового пространства с большей фазовой плотностью f (r, p) > fν не воз-

растает. Размер фракции связан с минимальной фазовой плотностью в ней

очевидным образом:

ν =
∫

f (r,p)>fν

f (r, p) d3r d3p

/∫
f (r, p) d3r d3p . (2.9)

Примером неограниченной функции распределения служит тепловое рас-

пределение Бозе–Эйнштейна. В случае, если частицы темной материи яв-

ляются бозонами и вышли из теплового равновесия ультрарелятивистскими,

распределение имеет вид

f0(p) =
1

(2π)3
1

e
p

Tef f − 1
. (2.10)

Оно неограниченно в области малых импульсов и ведет себя как f0 ∝
Tef f
p . Так

как функция распределения является монотонной, область фазовой плотности

c f0 > fν является областью с импульсами p < pν, где pν связан с размером
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фракции ν как

ν =
∫ pν

0
f0(p) p2 dp

/∫ ∞
0

f0(p) p2 dp . (2.11)

Для малой фракции ν � 1 импульс pν ведет себя как pν ∝ ν1/2, а сама

минимальная фазовая плотность как fν ∝ ν−1/2. Для иллюстрации заметим,

что она сравнима с величиной максимальной фазовой плотности фермионов

fPauli для фракции ν ≈ 8%.

Величина fν для данной части частиц ν в настоящее время не превышает

исходное значение. Наблюдаемая фазовая плотность Qν в некотором классе

компактных объектов, содержащих такую фракцию всей темной материи

во Вселенной, таким образом, также не может превышать значения fν. Это

утверждение и служит основой статистического ограничения на фазовую

плотность:

m4 · fν > 3−3/2Qν . (2.12)

Впервые такого рода ограничение описал Йес Мадсен (J. Madsen) [33, 34]. Он

рассматривал темную материю, состоящую из гипотетических бозонов, имею-

щих исходную функцию распределения (2.10). Используя наблюдения фазовой

плотности в карликовых галактиках и предполагая (слишком оптимистично),

что в последних содержится около 1% всей темной материи, он поставил

ограничение на массу частиц темной материи m & 0.2 кэВ. Мы обобщили

это ограничение на случай произвольной функции распределения и впервые

применили его для ограниченных, но крутых распределений, содержащих в

области максимальной фазовой плотности лишь небольшую фракцию частиц.

2.3 Оценка фазовой плотности в гало темной материи. Сферические

карлики

Для применения ограничения на фазовую плотность к моделям темной

материи необходимо иметь оценки современной фазовой плотности Q в гало

темной матери. Эти оценки получают из наблюдений динамики светящегося
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вещества в гало. Из неравенств (2.8), (2.12) видно, что для того, чтобы по-

лучить наиболее сильные ограничения, необходимо использовать объекты с

наибольшей фазовой плотностью. Такими объектами в нашей Вселенной ока-

зываются карликовые сферические галактики, находящиеся в гало крупных

спиральных галактик. Это именно те объекты, распространенность которых в

гало нашей Галактики и соседней Андромеды расходится с предсказаниями

моделей с холодной темной материей. Эти объекты обладают также рядом от-

личительных свойств, позволяющих использовать их в качестве инструмента

исследования кластеризации темной материи на малых масштабах [18, 98].

Карликовые сферические галактики (dwarf spheroidals, dSph), в частности

недавно обнаруженные сверхслабые карлики (Ultra Compact Dwarfs), по-

видимому, обладают самыми малыми гало темной материи [18, 98]. Их массы

составляют 106 − 108 M�. Примечательно, что во Вселенной существуют

светящиеся компактные объекты с меньшими массами — звездные шаровые

скопления. Их массы лежат в диапазоне 103 − 107 M�, частично перекрыва-

ющемся с карликовыми галактиками [99, 100]. Однако, кинематика звезд в

них указывает на то, что в них практически не содержится темной материи,

и отношение массы к светимости в них составляет M/L ≈ .2 − 1.5 M�/L�.

В противоположность, гало dSph являются самыми бедными по количеству

барионов среди наблюдаемых компактных объектов. Масса светящегося веще-

ства в гало недавно обнаруженных UCD составляет минимальную фракцию

полной массы гало M/L ∼ 103 M�/L� [18]. Предполагается, что эти объекты

представляют собой минимально возможные гало темной материи [19]. Такое

предположение хорошо согласуется с представлением о минимальном масшта-

бе кластеризации темной материи и обрезании спектра возмущений в области

больших импульсов.

Другой особенностью карликовых галактик, мотивирующей их использо-

вание в ограничениях типа Тремейна–Ганна, является то, что они обладают

наивысшей фазовой плотностью среди компактных объектов, содержащих
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значительное количество темной материи [93]. Оценки для фазовой плотности

темной материи в гало карликовых галактик получают из наблюдения за

индивидуальными скоростями принадлежащих им звезд. Скорости звезд в

галактическом гало определяют, измеряя красное смещение спектральных

линий в их излучении. В силу того, что большую часть массы гало кар-

ликовых галактик составляет темная материя, используется представление

о звездах как пробных частицах, движущихся в потенциале темного гало.

Используя такое приближение и данные о кинематике большого числа звезд,

находящихся на разном расстоянии от центра гало, удается восстановить

профиль распределения полной плотности массы материи ρ(r). Это позволяет

оценить центральную максимальную плотность, моделируя полученные дан-

ные какой-либо теоретически предсказываемой формой профиля плотности. В

гало сверхслабых карликов удается идентифицировать всего несколько десят-

ков звезд. Этого недостаточно для восстановления формы профиля плотности,

но вполне хватает для того, чтобы оценить характерную плотность материи в

центральной части гало, где находится большинство звезд. Центральные плот-

ности гало сферических карликовых галактик, в предположении гладкости

профиля, составляют величины порядка 10−3 − 10−2 M�/(пк)3 [100], и могут

достигать 0.5 M�/(пк)3 для сверхслабых карликов [18].

Для определения распределения частиц в импульсном пространстве также

используются данные о дисперсии скоростей звезд в гало. В предположении

вириального равновесия, скорости частиц темной материи не должны суще-

ственно отличатся от индивидуальных скоростей звезд, так как они движутся

в одном и том же гравитационном потенциале гало. К сожалению, детальных

данных о распределении частиц темной материи по скоростям неизвестно. Для

оценки фазовой плотности предполагается, что частицы темной материи имеют

изотропную и более-менее однородную в центральной части гало дисперсию

скорости σ2 ≡< (∆v)2 >. Именно величину σ принимают за характерный

размер области, занимаемой частицами гало в пространстве скоростей [101].
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Объем этой области, соответственно, оценивается как (∆v)3 ∼ σ3. На прак-

тике измеряется одномерная дисперсия скоростей вдоль луча зрения σlos,

которая, в предположении об изотропном распределении скоростей, связана

с трехмерной дисперсией скорости как σ =
√

3σlos. Характерные величины

дисперсии скорости для частиц темной материи в гало сферических карликов

составляют 8− 15 км/с [100]. В сверхслабых карликах дисперсии скоростей

еще меньше и находятся в пределе 3− 8 км/с [18]. Частицы темной материи

в гало галактик являются существенно нерелятивистскими и их импульсы

связаны со скоростями как p = m · v.

Наилучшей из возможных оценок фазовой плотности может служить от-

ношение пространственной плотности числа частиц к объему, занимаемому

системой в импульсном пространстве. В работах по наблюдательной астрофи-

зике термин фазовая плотность чаще всего используется для обозначения

величины Q ≡ ρ/σ3
los. Предполагая изотропное распределение по скоростям

такое определение связано с используемым нами следующим образом:

fgal ∼
ρ

m
1

(mσ)3
= 3−3/2m−4 ρ

σ3
los
≡ 3−3/2m−4 ·Q . (2.13)

Типичная наблюдаемая фазовая плотность для сферических карликовых га-

лактик составляет 10−5 − 10−4 M�/пк3

(км/с)3 [100]. Наибольшая же из наблюдаемых

в карликовых галактиках фазовая плотность обнаружена в сверхслабых кар-

ликах, где она составляет (1− 6) · 10−3 M�/пк3

(км/с)3 , а для объекта Coma Berenices

достигает 2 · 10−2 M�/пк3

(км/с)3 [100]. Этот объект, однако, имеет нерегулярную

форму и, по-видимому, был подвержен влиянию приливных сил. Предпо-

ложения об изотропности и некоторой однородности дисперсии скоростей

в центральной области галактики могут оказаться неприменимыми, в свя-

зи с чем оценка (2.13) может давать ошибочное представление о реальных

значения функции распределения в гало. Поэтому в дальнейшем мы будем

использовать более консервативную оценку наблюдаемой фазовой плотности

Qobs ≈ 5 · 10−3 M�/пк3

(км/с)3
. (2.14)
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Как уже отмечалось ранее, фазовая плотность частиц темной материи

в гало карликовых галактик значительно превосходит фазовые плотности,

наблюдаемые в более крупных гало [93, 99]. Так, для более крупных эллип-

тических галактик, а также для карликов с ярко выраженным вращением

Q ∼ 10−8 − 10−6 M�/пк3

(км/с)3 . Величина фазовой плотности частиц темной мате-

рии в самых крупных гало — гало галактических скоплений — оценивается

как Q ∼ 10−13 − 10−11 M�/пк3

(км/с)3 . Объекты меньших масс имеют более высокие

фазовые плотности, и карликовые галактики, по-видимому, являются экстре-

мальными объектами в обоих смыслах. Являясь самыми малыми компактными

объектами карликовые сферические галактики также обладают наибольшей

наблюдаемой фазовой плотностью, среди объектов содержащих значительное

число темной материи. Последняя оговорка связана с тем, что шаровые звезд-

ные скопления могут иметь меньшие массы. Они более компактны и имеют

более высокие значения фазовой плотности, которая для самых компактных

из них достигает величины Q ∼ 30 M�/пк3

(км/с)3 . Однако, согласно исследованиям ки-

нематики звезд в шаровых скоплениях, для их описания не требуется наличия

в них темной материи [99]. В то же время, для барионов, образующих звезды

шаровых скоплений, взаимодействия между частицами имели решающую роль,

и на эволюцию их фазовой плотности наши ограничения не применимы. Эта

картина хорошо согласуется с представлениями об особенностях линейного

спектра мощности возмущений плотности теплой темной материи в области

малых длин волн. Частицы теплой темной материи не могут формировать

компактные объекты малых масс, соответствующие длинам волн возмущений

меньше характерных длин обрезания для эффектов перемешивания (1.16) и

затухания Ландау (1.18). С точки зрения динамики фазовой плотности части-

цы темной материи имеют конечное исходное значение фазовой плотности,

которое не может возрастать в ходе эволюции или усреднения. В связи с

этим такие частицы не могут формировать компактные объекты с фазовой

плотностью превышающей исходное значение. В этом смысле, карликовые га-
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лактики могут являться самыми компактными объектами, которые возможно

сформировать из частиц темной материи.

Для применения статистического ограничения (2.12), кроме того, необходи-

мо иметь оценку распространенности объектов с данной фазовой плотностью.

Оценку распространенности карликовых галактик, являющихся спутниками

больших спиральных галактик можно сделать используя факт, что каждая

спиральная галактика размера порядка Млечного Пути содержит около ста

спутников. Преобладающее большинство карликовых галактик имеет массы

порядка 107 M�, что составляет 2 · 10−5 массы гало спиральных галактики. А

так как в крупных галактиках находится около половины всей материи, то

карликовым галактикам соответствует доля порядка νdSph ∼ 10−3 всей плот-

ности материи во Вселенной. Сверхслабые карлики составляют лишь часть

всех галактик-спутников и имеют массы, на порядок меньшие характерных

107 M�. Поэтому их долю можно консервативно оценить как νUCD ∼ 10−5.

Использование точных наблюдательных данных из каталогов галактик [102]

приводит к такой же оценке νdwarf ∼ 10−5, которую мы и будем использовать

ниже в ограничениях на фазовую плотность.

Открытие большинства компактных карликовых галактик произошло срав-

нительно недавно [19]. Доступные в настоящий момент исследования кинема-

тики звезд в карликах, приводящие к оценке характерной для них величины

фазовой плотности (2.14), позволяют существенно усилить классические огра-

ничения типа Тремейна–Ганна. Конкретные модели теплой темной материи и

ограничения на фазовую плотность в применении к ним рассматриваются в

последующих Главах. А пока, для того чтобы иметь представление о харак-

терной величине ограничения на массу частиц теплой темной материи, мы

используем современные данные для улучшения оригинального ограничения

на максимум фазовой плотности активных нейтрино. Ограничение (2.8) c

max f0 = 1
2(2π)3 применимо для любых фермионов, вышедших их теплового

равновесия ультрарелятивистскими. Используя для оценки фазовой плотно-
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сти частиц темной материи в гало величину Qobs фазовой плотности (2.14),

получим ограничение на массу частиц темной материи

m & 1.2 кэВ

(
Qobs

5 · 10−3 M�/пк3

(км/с)3

)1/4

. (2.15)

Близким по значению также оказывается ограничение, следующее из прин-

ципа исключения Паули. Максимальное значение фазовой плотности для

любых фермионов, имеющих два спиновых состояния, равно fPauli = 2
(2π)3 .

Используя приведенную выше наблюдаемую величину фазовой плотности в

галактиках (2.14), получим ограничение на массу любой фермионной темной

материи

m & 1.0 кэВ

(
Qobs

5 · 10−3 M�/пк3

(км/с)3

)1/4

. (2.16)

К этому ограничению мы не раз вернемся впоследствии. Рассматривая различ-

ные механизмы производства частиц темной материи мы зачастую не будем

учитывать эффекта исключения Паули. Это может приводить к тому, что зна-

чения функции распределения в областях малых импульсов будут превышать

величину fPauli для некоторых значений параметров модели. В таких случаях

ограничение на фазовую плотность может оказаться слабее, чем (2.16), и

надо иметь ввиду, что настоящее ограничение дается выражением (2.16).
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ГЛАВА 3

СТЕРИЛЬНЫЕ НЕЙТРИНО В РОЛИ ЧАСТИЦ ТЕПЛОЙ ТЕМНОЙ

МАТЕРИИ

В данной Главе мы рассмотрим различные космологические сценарии, в

которых роль частиц теплой темной материи играют стерильные нейтрино.

В моделях физики элементарных частиц стерильными нейтрино называют

лептоны, нейтральные относительно электослабых взаимодействий и взаимо-

действующие с активными нейтрино Стандартной Модели за счет массового

смешивания. Как известно, в самой Стандартной Модели поля нейтрино пред-

ставлены как двухкомпонентный вейлевский фермион и имеют только одну

спиральность, традиционно принимаемую за левую. Это лишает их возможно-

сти приобретать массу за счет какого-либо перенормируемого взаимодействия

(см. например [35]). Напомним, что остальные фермионы Стандартной моде-

ли имеют партнеров противоположенной спиральности и приобретают массу

дираковского типа, смешивающий правые и левые фермионы. Именно та-

кого рода массовые члены эффективно появляются за счет взаимодействия

юкавского типа этих фермионов с полем Хиггса, в результате приобретения

последним ненулевого вакуумного среднего. Отсутствие правых нейтрино,

таким образом, хорошо вписывалось в теорию, где нейтрино должны быть

абсолютно безмассовыми. Однако, экспериментальное обнаружение нейтрин-

ных осцилляций для своего объяснения требует наличия у нейтрино масс.

Имеющиеся в настоящий момент данные об осцилляциях нейтрино разных

типов можно описать в модели, где нейтрино имеют только три различных

массовых состояния [35]. С точки зрения теории поля для нейтрино возможны

два типа массовых членов: дираковский, описанный выше, и майорановский,

не требующий наличия новых полей с противоположенной спиральностью.

Для наличия трех массовых состояний достаточно, чтобы нейтрино всех трех

семейств Стандартной модели имели общий майорановский массовый член,
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недиагональный в базисе поколений. Таким образом, наличие стерильных

нейтрино как правых партнеров активных нейтрино в дираковском массовом

члене не является необходимым хотя и совместно с экспериментальными

данными. Более важным аргументом в пользу существования стерильных

нейтрино, в таком случае является невозможность написать перенормируемое

взаимодействие, сохраняющее симметрии Стандартной Модели и приводящее

к майорановской массе нейтрино. Оператор размерности пять, приводящий к

появлению майорановской массы нейтрино, может быть получен в результате

отынтегрирования тяжелого стерильного нейтрино. Такой механизм получения

майорановской массы нейтрино называют механизмом качелей [103, 104]. Он

основан на том, что стерильные нейтрино, как нейтральные частицы могут

иметь собственную майорановскую массу, причем её величина m не обяза-

на соответствовать электрослабому масштабу. При наличии в лагранжиане

дираковской массы µ, смешивающей активные нейтрино со стерильными, и

сильно его превышающей собственной массы стерильного нейтрино m одно из

собственных состояний массовой матрицы будет очень легким и иметь массу

порядка µ2/m. Таким образом, смешивание активных нейтрино с тяжелыми

стерильными нейтрино не только позволяет нейтрино эффективно иметь массу

майорановского типа, но и может объяснить её малость.

Другой мотивацией к рассмотрению стерильных нейтрино является то, что

их наличие приводит к нарушению сохранения лептонных чисел. Это видно

уже из того факта, что они приводят к генерации майорановских масс для

активных нейтрино. Последние, смешивая частицы с собственными античасти-

цами, явно нарушают сохранение лептонных чисел для массивных нейтрино.

Более того, в распадах стерильных нейтрино не сохраняется разность B − L

барионного и лептонного чисел. Лептонная асимметрия в ранней Вселенной,

не скомпенсированная такой же по величине барионной, может быть преобра-

зована в барионную асимметрию за счет процессов с участием электрослабых

сфалеронов. Таким образом, наличие стерильных нейтрино (впрочем, снова
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тяжелых) также предпочтительно с точки зрения решения проблемы наличия

барионной асимметрии в современной Вселенной [105–107].

Интересна также возможность использовать стерильные нейтрино для

объяснения темной материи. Стерильные нейтрино по определению хорошо

подходят на эту роль. Они нейтральны относительно калибровочных симмет-

рий Стандартной Модели и участвуют только во взаимодействиях юкавского

типа с активными нейтрино и хиггсом. Это делает их достаточно ненаблюдае-

мыми и долгоживущими, чтобы служить частицами темной материи. Так как

наличие стерильных нейтрино сильно мотивировано наблюдениями нейтрин-

ных осцилляций, возможность использовать эти же частицы для генерации

барионной асимметрии и в роли частицы темной материи кажется крайне

заманчивой. Наиболее далеко в этой программе продвинулось расширение

Стандартной Модели тремя стерильными нейтрино, называемое нейтринной

минимальной стандартной моделью (νMSM) [107, 108].

3.1 Механизмы производства стерильных нейтрино в ранней Вселенной

В этом разделе мы рассмотрим основные способы производства легких

стерильных нейтрино, которые могли бы играть роль теплой темной материи,

в ранней Вселенной. Это рассмотрение также крайне важно для постановки

ограничения на фазовую плотность. Как было описано в Главе 2 для этого

необходимо знать изначальную функцию распределения частиц темной ма-

терии в фазовом пространстве f (r, p). До того, как возмущения плотности

темной материи выйдут на нелинейную стадию, их распределение в координат-

ном пространстве можно рассматривать как однородное. Кроме того, в связи с

тем, что наблюдения не показывают какой-либо анизотропии в первичном рас-

пределении частиц темной материи, и большинство механизмов производства

частиц в ранней Вселенной предсказывает изотропные распределения, мы

будем характеризовать первичное распределение частиц темной материи их
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распределением по абсолютным значениям импульсов f (p). Для того, чтобы

учесть покраснение импульсов в расширяющейся Вселенной мы будем исполь-

зовать в качестве аргумента функции распределения сопутствующий импульс,

который для частицы произведенной в момент времени ti с импульсом pi равен

p(t) ≡ pi a(ti)a(t) .

3.1.1 Производство за счет осцилляций с активными нейтрино

Простейшим способом производства стерильных нейтрино во Вселенной

являются их осцилляции с активными нейтрино. Последние участвуют в

слабых взаимодействиях, и благодаря этому присутствуют в равновесном ко-

личестве в первичной плазме вплоть до температур 2− 3 МэВ. Производство

стерильных нейтрино в осцилляциях с активными нейтрино было впервые

рассмотрено С. Додельсоном и Л.М. Уидроу [36]. Эффективная конверсия

активных нейтрино в стерильные в таком механизме происходит в узком

диапазоне температур. При этом спектр производимых частиц в большом диа-

пазоне импульсов совпадает по форме с исходным тепловым распределением

активных нейтрино (2.4), которую мы здесь обозначаем fν,0,

f0(p) =
6.0
√
g∗

( µ

1 эВ

)2
(

1 кэВ
m

)
fν,0 . (3.1)

Здесь g∗ — эффективное число релятивистских степеней свободы в первичной

плазме на момент производства нейтрино. Мы рассматриваем случай m� µ,

характерный для механизма качелей. Стерильное нейтрино в таком случае

практически совпадает с тяжелым массовым состоянием и имеет массу близ-

кую к исходной майорановской массе m. Для того, чтобы произведенные таким

образом нейтрино составляли всю наблюдаемую компоненту темной материи,

нормировка функции распределения должна быть задана соотношением

f0(p) =
(
ΩDM

0.2

) (
10 эВ
m

)
fν,0 =

(
ΩDM

0.2

) (
10 эВ
m

)
1

(2π)3
1

e
p

Tef f (t) + 1
. (3.2)
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Сравнивая первое равенство с результатом Додельсона и Уидроу (3.1) можно

найти величину дираковской массы µ, приводящей к правильной современной

концентрации стерильных нейтрино. Сама эта величина не важна для нашего

рассмотрения, и мы будем предполагать, что стерильные нейтрино составляют

всю наблюдаемую темную материю. Кроме того, отметим, что интенсивность

взаимодействия стерильных нейтрино с активными определяется величиной

так называемого угла смешивания θ ' µ/M. Так как это единственное

взаимодействие стерильных нейтрино с частицами Стандартной Модели, то

именно угол смешивания определяет все процессы, с помощью которых такие

стерильные нейтрино могут быть обнаружены.

Другой метод производства стерильных нейтрино за счет осцилляций

был предложен С. Ши и Дж. Фуллером. Он предполагает наличие во Все-

ленной лептонной асимметрии и приводит к современной концентрации сте-

рильных нейтрино принципиально не зависящей от угла смешивания [37].

Метод основан на усилении осцилляций нейтрино в среде, эффекте Михеева–

Смирнова–Вольфенштейна. В данном случае эффекты среды обусловлены

тем, что число лептонов во Вселенной превышает число антилептонов. Пе-

реход активных нейтрино в стерильные происходит резонансно. При этом

температура наступления резонанса и выполнение условия адиабатичности,

необходимого для эффективной конверсии, зависит от энергии нейтрино. В

результате распределение произведенных нейтрино по энергиям существенно

отличается от исходного теплового распределения активных нейтрино. Наибо-

лее эффективно происходит преобразование нейтрино малых импульсов, что

приводит к несколько большей максимальной фазовой плотности. Количество

произведенных стерильных нейтрино не зависит в конечном итоге от угла

смешивания, если последний достаточно велик для эффективной конверсии,

и определяется исходной лептонной асимметрией. Физически, механизм ре-

зонансного производства стерильных нейтрино заключается в поглощении

эксцесса лептонного числа во Вселенной с преобразованием его в число сте-
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рильных нейтрино. Детали реализации механизма Ши–Фуллера существенно

зависят свойств сектора стерильных нейтрино и нейтринных масс. Корректное

вычисление числа произведенных нейтрино, а тем более их функции распреде-

ления, возможно только с использованием численных методов и приведено в

ряде работ [37, 109, 110], где рассматриваются различные модели нейтринного

сектора.

3.1.2 Производство в рассеяниях

Рассмотрим теперь случаи, в которых сектор стерильных нейтрино со-

держит также другие тяжелые частицы, кроме тех, что играют роль частиц

темной материи. В таком случае частицы темной материи могут производится

за счет из взаимодействий с этим сектором. При этом имеет смысл выделить

несколько характерных случаев [39]. В первом случае тяжелые частицы со-

держатся в первичной плазме в тепловом равновесии и их взаимодействия

с нейтрино темной материи достаточно сильны для того, чтобы нейтрино

темной материи производились в процессах рассеяния. Для того, чтобы не

приводить к их перепроизводству стерильных нейтрино, эти взаимодействия

должны быть не слишком сильными. В большинстве случаев, такой механизм

производства приводит к нейтрино со спектром, форма которого с хорошей

точностью описывается тепловым распределением (2.4). Требуя, чтобы данный

механизм предсказывал правильную современную плотность темной материи,

функция распределения стерильных нейтрино, произведенных в рассеяниях в

первичной плазме, также дается соотношением (3.2). Пример такого сценария

рассмотрен в работе [38].

3.1.3 Производство в распадах равновесных релятивистских частиц

Другой характерной ситуацией является производство стерильных нейтри-

но в распадах тяжелых частиц, присутствующих в ранней вселенной. Для

описания такого механизма производства нейтрино необходимо знать свой-
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ства и концентрации распадающихся частиц, которые существенно зависят

от рассматриваемой модели сектора стерильных нейтрино. Мы рассмотрим

два натуральных случая: распады релятивистских частиц, находящихся в

равновесии с первичной плазмой и распады тяжелых нерелятивистких частиц

вне теплового равновесия, имеющих некоторую остаточную концентрацию.

Рассмотрим сначала производство стерильных нейтрино в двухчастичных

распадах частиц одного типа, имеющих массу M и находящихся в тепловом

равновесии с температурой T . В момент времени t такие частицы имеют теп-

ловую функцию распределения fth(p, t). Функция распределения стерильных

нейтрино является решением кинетического уравнения Больцмана [111]

∂f (p, t)
∂t

− H(t)p
∂f (p, t)
∂p

= I , (3.3)

где H(t) — параметр Хаббла. Интеграл столкновений I в случае двухчастич-

ного распада дается выражением

I =
1

2|p|

∫
d3P

2E(2π)3
d3p′

2|p′|(2π)3
(2π)4δ(4)(P − p− p′)fth(P, t)|M|2 . (3.4)

Импульсы P, p, p′ характеризуют распадающуюся частицу, стерильное ней-

трино и второй продукт распада, соответственно. Энергия распадающейся

частицы E =
√
M2 + P2. Амплитуда распадаM связана с шириной распада в

системе покоя как |M|2 = 16πMΓ.

Выполняя интегрирование по импульсу p′ и направлению импульса P

получим следующее выражение для интеграла столкновений:

I =
MΓ

p2

∞∫
Emin

fth(P, t) dE . (3.5)

Нижний предел интегрирования

Emin = p+
M2

4p
(3.6)

дается минимальной энергией распадающейся частицы, способной произвести

нейтрино с импульсом p в распаде. Наибольший интерес для нас представляет
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область малых импульсов p � M,T . В таком случае Emin � M, и медлен-

ные нейтрино производятся в специфических распадах быстро движущихся

тяжелых частиц, производящих нейтрино в узком конусе, направленном про-

тивоположено их скорости. Поэтому эффективное производство медленных

нейтрино происходит при достаточно высоких температурах T & M2/p� M.

Для решения уравнения Больцмана удобно использовать в качестве аргу-

мента функции распределения сопутствующий импульс q = a(t) p. При этом

мы полагаем значение масштабного фактора в настоящий момент равным

единице, a(t0) = 1. Кинетическое уравнение (3.3) примет вид

df (q, t)
dt

=
MΓ

q2 a
2(t)

∞∫
Emin

fth(P, t) dE . (3.7)

В таком виде это уравнение легко проинтегрировать. Результирующая функ-

ция распределения

f (q, t) =

t∫
tR

dt′
MΓ

q2 a
2(t′)

∞∫
Emin

fth(P, t′) dE . (3.8)

Момент времени tR соответствует началу тепловой стадии космологической

эволюции после разогрева. В дальнейшем мы предполагаем, что во время

первичного разогрева стерильные нейтрино не производились в заметном

количестве. Такое условие, конечно, оправдано исключительно отсутствием

предположений о механизме первичного разогрева.

Так как тепловая функция распределения распадающихся частиц fth(P, t)

зависит исключительно от отношения E/T (t), то имеет смысл заменить инте-

грирование по времени интегрированием по температуре. Интересующие нас

распады происходят на радиационной стадии эволюции Вселенной, поэтому

условие сохранения энтропии на этой стадии приводит к выражению для тем-

пературы T =
√

M∗
Pl

2t , где эффективная масса Планка M
∗
Pl ≡ MPl

√
90

8π3g∗
. Таким

образом, если бы функция распределения нейтрино не была бы искажена
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процессом формирования структур, то в настоящий момент она имела бы вид

f (q, t0) =

TR∫
0

dT
MΓM∗PlT

2
0,ef f

q2T 5

∞∫
Emin

fth

(
E
T

)
dE . (3.9)

Здесь T0,ef f =
(
g∗,0
g∗

)1/3
T0 — эффективная современная температура распадаю-

щихся частиц. Числа релятивистских степеней свободы g∗ и g∗,0 ≡ 43
11 берутся

на момент распада и в современной Вселенной, соответственно. TR характе-

ризует наибольшую температуру, достигаемую на горячей стадии эволюции

Вселенной.

Переходя в последнем интеграле к безразмерным переменным (T ,E) →(
z = E

T , x = M
T

)
и выполняя интегрирование по x, получим функцию распреде-

ления стерильных нейтрино в терминах современных импульсов

f (p) ≡ f (q, t0) =
8
3
M∗PlΓ

M2

(
T0,ef f

p

)2

· I
(

p
T0,ef f

,
M
TR

)
, (3.10)

где

I
(

p
T0,ef f

,
M
TR

)
≡

∞∫
zmin

[(
p

T0,ef f

)3/2(
z− p

T0,ef f

)3/2

−
(
M
2TR

)3
]
fth(z) dz (3.11)

и

zmin =
p

T0,ef f
+

M2

4T 2
R

T0,ef f

p
.

Из выражения (3.10) видно, что б области малых импульсов поведение

функции распределения существенно и нетривиально зависит от отношения

M/TR. В частности это происходит за счет зависимости от этого отношения

нижнего предела интегрирования zmin. Эти особенности функции распреде-

ления будут играть существенную роль для гравитино — другого кандидата

на роль частицы теплой темной материи , рассматриваемого в следующей

Главе. В случае стерильных нейтрино интерес представляет случай TR � M.

Переходя в выражении (3.10) для функции распределения к пределу TR →∞,
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и рассматривая область малых импульсов, получим

f0(p) =
8
3
M∗PlΓ

M2

(
T0,ef f

p

)1/2 ∫ ∞
0

z3/2fth(z)dz =
ζ(5/2)
4π5/2

M∗PlΓ

M2

(
T0,ef f

p

)1/2

. (3.12)

При получении последнего равенства мы предположили, что распадающиеся

частицы являются бозонами.

Современная плотность числа произведенных таким образом нейтрино

дается выражением

n0 =
3ζ(5)
4π

T 3
0,ef f

M∗PlΓ

M2 . (3.13)

Если потребовать, чтобы нейтрино составляли всю темную материю, то есть

n0m = ρDM, то видно, что единственная важная комбинация параметров

распадающихся частиц, входящая в выражение для функции распределения,

дается выражением
Γ

M2 =
4π

3ζ(5)
ρDM

mM∗PlT
3
0,ef f

. (3.14)

Распределение (3.12) формально неограниченно сверху и в области малых

импульсов растет как f (p) ∝ p−1/2. Однако, стерильные нейтрино являются

фермионами с двумя степенями свободы, и правильный учет принципа запрета

Паули приведет к эффективному обрезанию значений фазовой плотности

величиной fPauli = 2/(2π)3.

3.1.4 Производство в распадах тяжелых частиц вне равновесия

Последним механизмом производства стерильных нейтрино, который мы

рассматриваем в данной работе, является производство в распадах тяжелых

нерелятивистских частиц. Предположим, что распадающиеся частицы были

вне теплового равновесия с окружающей плазмой и имели некоторую оста-

точную концентрацию. Рассмотрим также только двухчастичные распады. В

таком случае импульс стерильных нейтрино в момент производства равен

p∗ = M/2. К настоящему моменты времени импульс нейтрино, произведенных
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в момент времени t краснеет по закону

p = p∗
a(t)
a(t0)

= p∗
T0,ef f

T
. (3.15)

Функция распределения нейтрино в таком случае определяется из соотно-

шения

f (p) d3p =
ρDM
m

e−Γtot·t Γtot dt . (3.16)

Мы нормировали функцию распределения распадающихся частиц так, чтобы

получить результирующую современную плотность стерильных нейтрино рав-

ной современной плотности темной материи ρDM. Благодаря этому последнее

соотношение содержит только полную ширину распада Γtot и не зависит

явно от парциальной ширины распада в стерильное нейтрино и исходной кон-

центрации распадающихся частиц. Используя соотношение (3.15), получим

выражение для функции распределения

f (p) =
ρDM
m

e−Γtot·t
Γtot
H(t)

1
4πp3 . (3.17)

Нас интересуют распады на радиационной стадии, где t = M∗Pl/(2T
2) и пара-

метр Хаббла H(t) = 1/(2t). Тогда, момент распада t связан с современным

импульсом стерильных нейтрино как

t =
M∗Pl

2T 2
0,ef f

(
p
p∗

)2

. (3.18)

Таким образом, функция распределения стерильных нейтрино до начала

роста возмущений плотности имела вид (в терминах современных значений

импульсов):

f (p) =
1

T 2
0,ef fp

ρDM
m

M∗PlΓtot
πM2 e

−2
M∗

PlΓtot
M2

(
p

T0,ef f

)2

. (3.19)

Заметим, что также как и в случае распадов термализованных частиц ре-

зультирующая функция распределения стерильных нейтрино формально не

ограничена сверху. В области малых импульсов она ведет себя как f (p) ∝ 1/p.
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3.2 Ограничения на фазовую плотность стерильных нейтрино

В этом разделе мы применим ограничения на фазовую плотность для

различных сценариев со стерильными нейтрино в качестве частиц теплой

темной материи. Механизмы производства стерильных нейтрино были рас-

смотрены в предыдущем разделе. Мы используем полученные первичные

функции распределения и поставим ограничения на параметры нейтрино в

этих сценариях.

3.2.1 Нейтрино, произведенные в осцилляциях

В случае производства нейтрино за счет осцилляций в отсутствии резо-

нансов из соотношения (3.2) следует, что исходная функция распределения

стерильных нейтрино имеет максимум при нулевом импульсе, равный

max f0(p) =
1

(2π)3

(
ΩDM

0.2

) (
10 эВ
m

)
. (3.20)

Применяя к этому значению ограничение Тремейна–Ганна на максимум функ-

ции распределения (2.8) получим ограничение на массу стерильных нейтрино:

m > 5.7 кэВ
(

0.2
ΩDM

)1/3
(

Q

5 · 10−3 M�/пк3

(км/с)3

)1/3

. (3.21)

Таким образом, для того, чтобы стерильные нейтрино, произведенные за счет

механизма Додельсона–Уидроу в осцилляциях с активными нейтрино, могли

играть роль темной материи, составляющей массу карликовых галактик, их

масса должна превышать 5.7 кэВ. Это ограничение несколько сильнее огра-

ничения на тепловые частицы. Оно также оказывается важным свете верхних

ограничениям на массы стерильных нейтрино, следующих из поисков рентге-

новского излучения, производимого в распадах таких стерильных нейтрино.

Мы опишем эти ограничения в следующем разделе.

Рассмотрим ограничение на фазовую плотность стерильных нейтрино,

произведенных резонансно за счет осцилляций в присутствии лептонной асим-
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метрии. Детали этого механизма существенно зависят от модели нейтринного

сектора, и функции распределения стерильных нейтрино доступны для отдель-

ных моделей. Мы рассмотрим пример нейтринной минимальной стандартной

модели νMSM [107, 108]. Резонансный механизм производства нейтрино

является существенным для того, чтобы модель предсказывала правильную

современную плотность темной материи [107, 108, 110]. Функция распре-

деления стерильных нейтрино для случая m = 3 кэВ и различных величин

исходной лептонной асимметрии представлена в работе [110]. Максимальная

фазовая плотность для таких нейтрино находится в диапазоне 0.3− 0.03 от

максимального значения тепловой функции распределения 1/(2π)3 в зави-

симости от величины исходной лептонной асимметрии. При фиксированном

максимуме функции распределения ограничение на массу частиц темной

материи, следующее из ограничения на фазовую плотность (2.8), зависит

от величины максимума слабо ∝ (max f0)1/4. В связи с этим можно ожидать,

что ограничение на массу резонансно произведенных стерильных нейтрино

не будет принципиально отличатся от ограничения на тепловые частицы, и

масса стерильных нейтрино не может быть меньше нескольких кэВ. Отсут-

ствие данных о максимуме функции распределения нейтрино с произвольной

массой не позволяет сформулировать ограничение на фазовую плотность в

виде неравенства (2.8). Для иллюстрации вычислим величину максимальной

фазовой плотности Q, соответствующей стерильным нейтрино с m = 3 кэВ и

функцией распределения из [110].

Q ' 33/2m4 max f (p) = (6.5 · 10−3 − 6.5 · 10−2)
M�/пк3

(км/с)3
. (3.22)

Объекты, образованные из таких нейтрино в роли темной материи не могут

иметь более высокую фазовую плотность. Приведенные выше значения Q

лишь немного превышают наблюдаемые фазовые плотности в карликовых

галактиках Qobs. Формирование более компактных объектов в такой темной

материи было бы запрещено условием невозрастания фазовой плотности.
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3.2.2 Нейтрино, произведенные в рассеяниях термализованных ча-

стиц

В случае рождения частиц темной материи в ппроцессах рассеяниях в

первичной плазме исходный спектр стерильных нейтрино имеет вид (3.2) [38],

совадающий со случаем нерезонансных осцилляций. Таким образом, ограни-

чение на фазовую плотность таких стерильных нейтрино приводит к идентич-

ному ограничению (3.21) на их массу m & 5.7 кэВ.

3.2.3 Нейтрино, произведенные в распадах термализованных частиц

Функция распределения (3.12) стерильных нейтрино, произведенных в

распадах релятивистских частиц, является формально неограниченной сверху.

Как мы уже отмечали ранее, в действительности, при учете нелинейных

эффектов в квантовом кинетическом уравнении, величина функции распре-

деления ограничена значением fPauli = 2/(2π)3 в соответствии с принципом

исключения Паули. Мы не будем явно учитывать этот эффект и продолжим

пользоваться неограниченной функцией распределения (3.12). Учет ограни-

чения Паули приведет к тому, что если в некоторой области параметров

модели ограничение на массу стерильных нейтрино окажется слабее ограни-

чения (2.16), следующего из принципа Паули, то будет верно сильнейшее из

ограничений.

Имея ввиду ограниченность реальной фазовой плотности поведение функ-

ции распределения f (p) ∝ p−1/2 эффективно показывает, что в области малых

импульсов, где существенны нелинейные эффекты, может находиться лишь

небольшое число частиц. Подавляющее число стерильных нейтрино скорее

всего имеют бо́льшие импульсы и находятся в областях фазового пространства

с меньшими фазовыми плотностями. В таком случае мы воспользуемся стати-

стическим ограничением на фазовую плотность, описанном в разделе 2.2.2.

Фракция ν нейтрино с наибольшей фазовой плотностью состоит из частиц

с импульсами p < pν, где максимальный импульс pν связан с размером фракции
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соотношением (2.11). Для распределения (3.12) максимальный импульс дается

выражением
pν

T0,ef f
=
(

15
√
π ζ(5)

8 ζ(5/2)
ν

)2/5

. (3.23)

Подставляя это значение в функцию распределения, получим величину мини-

мальной фазовой плотности по фракции

fν = f0(pν) =
ρDM

mT 3
0,ef f

1
3π8/5

(
ζ(5/2)
ζ(5)

)6/5( 8
15

)1/5

ν−1/5

= 1.1 · 10−2

(
ΩDM

0.2

)( g∗
106.75

)(1 keV
m

)(
10−5

ν

)1/5

.

Эта величина должна удовлетворять ограничению (2.12). Последнее транс-

лируется в ограничение на массу стерильных нейтрино, произведенных в

распадах термализованных релятивистских частиц

m & 0.88 кэВ
(

0.2
ΩDM

)1/3(106.75
g∗

)1/3
(

Qobs

5 · 10−3 M�/пк3

(км/с)3

)1/3 (νdwarf
10−5

)1/15

(3.24)

Это ограничение оказалось слабее ограничения из принципа Паули (2.16).

Это значит, что νdwarf = 10−5 частиц темной материи, имеющих наибольшую

фазовую плотность, находятся в области фазового пространства, где суще-

ственно обрезание фазовой плотности за счет принципа исключения. Фазовая

плотность в этой области эффективно задается максимально доступной для

фермионов величиной fPauli. Как следствие, наиболее сильное ограничение

на массу стерильных нейтрино, произведенных в распадах термализованных

частиц, в роли частиц теплой темной материи задается неравенством (2.16):

m & 1 кэВ .

Естественно ожидать, что стерильные нейтрино с массами близкими к ми-

нимально допустимому значению 1 кэВ составляют теплую темную материю.

В рассматриваемом случае это происходит, когда параметры распадающихся
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частиц (3.14) удовлетворяют условию

M
M
Γ
∼ 1019 ГэВ

(
0.2
ΩDM

)(
106.75
g∗

)3/2

. (3.25)

Это условие может удовлетворяться, если распадающиеся частицы имеют

большую массу и/или ширина их распада чрезвычайно мала. В таком слу-

чае стерильные нейтрино массой несколько кэВ, произведенные в распадах

термализованных частиц, могут играть роль теплой темой материи.

3.2.4 Нейтрино, произведенные в распадах нерелятивистских частиц

Данный механизм производства стерильных нейтрино также приводит к

формально неограниченной функции распределения (3.19). Для того, чтобы

усилить ограничение на фазовую плотность (2.16), следующее из принципа

исключения Паули, применим, как в предыдущем разделе, статистическое

ограничение (2.12).

В силу того, что распределение (3.19) не ограничено в области малых

импульсов, именно частицы с малыми импульсами имеют наиболее высокую

фазовую плотность. Так как стерильные нейтрино в каждый момент времени

производятся с фиксированной величиной импульса p∗, то наименьшими

современными импульсами, испытавшими наиболее сильное покраснение,

обладают частицы произведенные раньше. Фракция ν стерильных нейтрино

с наименьшими современными импульсами оказываются произведенными к

моменту времени tν, определяемым соотношением

ν = 1− e−Γtot·tν ' Γtot tν . (3.26)

Соответствующий максимальный импульс pν можно найти из соотноше-

ния (3.18). Подставляя его в функцию распределения (3.19), найдем величину
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наименьшей фазовой плотности по фракции

fν = f0(pν) =

√
2
π

ρDM

mT 3
0,ef f

(
M∗PlΓtot
M2

)3/2

ν−1/2

= 2.4
(
M∗PlΓtot
M2

)3/2(
ΩDM

0.2

)( g∗
106.75

)(1 keV
m

)(
10−5

ν

)1/2

.

Применяя к этому значению ограничение на фазовую плотность (2.12) полу-

чим ограничение на массу стерильных нейтрино

m & 145 эВ
(

M2

M∗PlΓtot

)1/2(
0.2
ΩDM

)1/3
(

Qobs

5 · 10−3 M�/пк3

(км/с)3

)1/3 (νdwarf
10−5

)1/6
. (3.27)

Значение минимальной массы частиц темной материи зависит от значения

комбинации Γtot/M2 параметров распадающихся частиц. Это связано с тем,

что по сравнению с распадами термализованных частиц в данном случае

неявно присутствует дополнительный параметр — исходная концентрация

распадающихся частиц. Из ограничения (3.27) видно, что в отличие от рас-

смотренных ранее сценариев темная материя может быть теплой, имея при

этом массу m, значительно превышающую традиционные несколько кэВ. Это

происходит, если распадающиеся частицы являются достаточно тяжелыми

и/или долгоживущими. Например, при не слишком ненатуральном выборе

параметров M ' 1014 ГэВ и Γtot = y2

8πM с юкавской константой y ' 10−12

обе части неравенства (3.27) будет одного порядка для стерильных нейтрино

с массой несколько ТэВ. В таком сценарии темная материя состоящей из

тяжелых стерильные нейтрино не образует более компактных объектов, чем

наблюдаемые карликовые галактики, то есть такая темная материя является

теплой.

3.3 Астрофизические ограничения на стерильные нейтрино

Рассмотренные выше механизмы производства стерильных нейтрино спо-

собны привести к современной плотности этих частиц, достаточной для
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объяснения всей наблюдаемой компоненты темной материи. Такие стерильные

нейтрино были нерелятивистскими задолго до того начала пылевидной стадии,

когда их плотность энергии стала доминировать во Вселенной. Благодаря

этому процесс формирования структур в такой темной материи на больших

масштабах не отличается от стандартного сценария с холодной темной мате-

рией, который рассматривался в Главе 1. Более того, ограничения на фазовую

плотность указывают на область параметров этих моделей, где темная материя

может приводить к образованию компактных объектов на всех наблюдаемых

масштабах. Существует однако ряд других ограничений, которым рассматри-

ваемые модели должны удовлетворять. В этом разделе мы рассмотрим два

наиболее существенных теста для моделей со стерильными нейтрино.

Стерильные нейтрино взаимодействуют с частицами Стандартной Модели

посредством смешивания с активными нейтрино. Это делает их не абсолютно

темными частицами и указывает на возможность прямых или косвенных

поисков сигналов их существования. Основным методом в этом является поиск

сигнала от двухчастичного распада стерильного нейтрино с образованием

фотона и активного нейтрино[42]. Так как с точки зрения данного распада

стерильные нейтрино в гало темной материи находятся практически в покое,

то результирующая энергия фотона составляет половину массы стерильного

нейтрино. Таким образом, стерильные нейтрино в роли частиц темной материи

должны проявлять себя в виде узкой линии рентгеновского излучения (для m

порядка нескольких кэВ), излучаемого галактическими гало. Интенсивность

данной линии пропорциональна известной плотности темной материи в гало и

интенсивности взаимодействия стерильных нейтрино с частицами Стандартной

Модели. Последняя характеризуется углом смешивания нейтрино θ, точнее

величиной sin2 2θ. До настоящего времени такого излучения обнаружено не

было, что позволяет поставить верхнее ограничение на возможные значения

sin2 2θ для данной массы стерильных нейтрино. Особенно существенными

эти ограничения оказываются для стерильных нейтрино, производимых за
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счет механизма Додельсона–Уидроу в осцилляциях с активными нейтрино.

В таком механизме стерильные нейтрино производятся эффективно за счет

того же взаимодействия, которое приводит к их распаду. Как описывалось

в разделе 3.1.1, число произведенных нейтрино пропорционально квадрату

дираковской массы нейтрино µ2. В силу того, что sin2 2θ ' 4µ2/m2 для

нейтрино, составляющих всю темную материю, угол смешивания оказывается

связан с массой. Отсутствие рентгеновского излучения из галактических

гало приводит к ограничению на массу таких стерильных нейтрино m .

4 кэВ [42]. Это ограничение оказывается несовместимым найденным нами

с ограничением (3.21) на фазовую плотность стерильных нейтрино. Таким

образом, стерильные нейтрино, произведенные в осцилляциях с активными

нейтрино в отсутствие лептонной асимметрии не могут составлять всей

наблюдаемой темной материи во Вселенной.

Стерильные нейтрино, произведенные за счет механизма Ши–Фуллера,

как и стерильные нейтрино, произведенные за счет взаимодействий с части-

цами, не входящими в Стандартную Модель, удовлетворяют ограничению из

поисков рентгеновского излучения, так как угол смешивания таких нейтрино

практически не влияет на эффективность их производства и может быть

достаточно малым.

Другим важным источником ограничений на любые модели теплой темной

материи является наблюдение линий поглощения атома водорода в спектре

далеких квазаров [61]. Суть эффекта заключается в следующем. Излучение

от далеких квазаров по пути к нам проходит через неоднородности плотности

в веществе. В частности, на его пути встречаются первичные облака водо-

рода, которые впоследствии сформируют галактики. Водород, содержащийся

в облаках частично поглощает излучение квазаров, оставляя в их спектре

линии поглощения. Наиболее эффективное поглощение происходит на частоте,

соответствующей линии Лайман-α в спектре атома водорода. По красному

смещению линии можно восстановить расстояние, на котором находилось
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облако, а ширина и интенсивность линии характеризуют его массу. Излучение

от наиболее далеких квазаров с z ∼ 4 проходит через большое количество

таких облаков. Спектр самих квазаров является довольно широким и прак-

тически однороден в рассматриваемой области частот, а многочисленные

близко расположенные линии поглощения делают его похожим на гребенку,

называемую Лайман-α лесом [40, 41, 61].

Как обсуждалось в разделе 1.1 статистика распространенности облаков

водорода, извлекаемая из Лайман-α леса, позволяет восстановить спектр мощ-

ности возмущений плотности темной материи на масштабах, соответствующих

современным импульсам в диапазоне k ∼ 0.2 − 5 Мпк−1 (см. рис. 1.1). На

таких масштабах спектр возмущений в теплой темной материи начинает отли-

чатся от предсказываемого в рамках сценария с холодной темной материей.

В тоже время наблюдения Лайман-α леса не показывают каких бы то ни

было заметных отличий спектра мощности от предсказываемого в рамках

холодной темной материи [40, 42]. Предсказания для спектра мощности в кон-

кретных моделях теплой темной материи можно тестировать на совместность

с современными данными наблюдений Лайман-α леса вплоть до импульсов

k ∼ 10 Мпк−1 [42]. Неоднородности на этих масштабах на момент прохож-

дения излучения квазаров уже находятся на нелинейном этапе эволюции.

Поэтому для восстановления информации о спектре мощности приходится

использовать численные симуляции нелинейного развития неоднородностей

плотности. Причем для каждой модели теплой темной материи и набора

параметров этой модели необходимо производить отдельные симуляции.

Такого рода исследования были проведены для частиц темной материи со

спектром, имеющим тепловую форму [41]. Спектр возмущений плотности в

такой теплой темной материи в области больших импульсов согласуется с

наблюдениями спектра линий поглощения, если масса частиц темной материи

удовлетворяет условию m & 10 кэВ. Стерильные нейтрино, произведенные

за счет нерезонансных осцилляций и в процессах рассеяния, как раз имеют
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спектр тепловой формы (см. (3.2)). Ограничения на фазовую плотность для

таких частиц приводит к нижнему ограничению на их массу m & 5.7 кэВ. Это

ограничение близко к описанному выше ограничению из Лайман-α леса, хотя

и несколько слабее его. Важно отметить, что хотя оба этих метода исследуют

неспособность теплой темной материи к образованию структур на малых

масштабах, они основаны на физически разных проявлениях этого эффекта.

В наблюдениях Лайман-α леса ставится ограничение на отклонение спектра

мощности возмущений плотности в начале нелинейной стадии их эволюции

от предсказываемого холодной темной материей. В методе Тремейна–Ганна

ограничивается характерная начальная фазовая плотность частиц темной

материи, способной сформировать наблюдаемые компактные объекты. Таким

образом, ограничения на фазовую плотность и ограничения из Лайман-α леса

являются совершенно независимыми, и совпадение их предсказаний можно

трактовать как подтверждение их надежности.
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ГЛАВА 4

ЛЕГКИЕ ГРАВИТИНО В РОЛИ ЧАСТИЦ ТЕПЛОЙ ТЕМНОЙ

МАТЕРИИ

4.1 Гравитино в теориях с нарушенной сурперсимметрией

В этой Главе мы рассмотрим легкое гравитино в качестве кандидата на

роль частицы темной материи. Гравитино присутствует во всех моделях с

локальной суперсимметрией и является суперпартнером гравитона [43–45].

Гравитино — фермион со спином 3/2 и двумя степенями свободы. Как и грави-

тон гравитино взаимодействует с остальными частицами при низких энергиях

очень слабо, с обратной массой Планка в качестве константы связи. В случае,

когда суперсимметрия не нарушена, гравитино, как соответствующая калиб-

ровочная частица, является безмассовой. Оно приобретает массу в процессе

спонтанного нарушения суперсимметрии с помощью суперсимметричного ана-

лога механизма Хиггса. Так же, как и в случае обычного механизма Хиггса

масса калибровочной частицы оказывается пропорциональной константе взаи-

модействия и масштабу F нарушения симметрии, mG̃ '
F
MPl
. Отсюда видно, что

в зависимости от рассматриваемого механизма нарушения суперсимметрии,

масса гравитино может принимать широкий спектр значений, от нескольких

электронвольт до планковских. Таким образом, в зависимости от массы и

механизма производства гравитино может являться частицей горячей, теплой

или холодной темной материи. Мы будем рассматривать гравитино в роли

частицы теплой темной материи и поэтому интересоваться областью масс

порядка нескольких кэВ. Это соответствует масштабу нарушения суперсим-

метрии порядка F ∼ (106 ГэВ)2, что является вполне естественным для теорий

с калибровочным механизмом передачи нарушения суперсимметрии [112].

Легкое гравитино является легчайшей из суперчастиц (LSP) и в моделях

с сохраняющейся R-четностью абсолютно стабильно. Это, а также сверхслабые
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взаимодействия с частицами Стандартной Модели при низких энергиях делает

гравитино хорошим кандидатом на роль частиц темной материи. Так как

взаимодействия гравитино неперенормируемы, то сечения их рассеяния растут

с энергией, и гравитино легко произвести в первичной плазме. Более того,

как мы увидим в следующем разделе для достаточно легких гравитино это

может привести к их перепроизводству в ранней Вселенной, если температура

в ней достигала больших значений.

Как мы уже отмечали, гравитино получает массу в результате спонтан-

ного нарушения симметрии. Это происходит за счет поглощения степеней

свободы голдстоуновской частицы, соответствующей симметрии. В случае

суперсимметрии эта частица является фермионом со спином 1/2, который на-

зывают голдстино. Две степени свободы голдстино добавляются к имеющимся

двум степеням свободы безмассового гравитино и составляют продольные

поляризации массивного гравитино. В этом случае также выполняется тео-

рема об эквивалентности, и при энергиях много больше массы гравитино во

всех взаимодействиях гравитино эффективно участвуют только продольные

компоненты. Такая ситуация имеет место, в частности, при производстве

гравитино в ранней Вселенной. Поэтому для космологических приложений

достаточно считать гравитино эффективно вейлевским фермионом с двумя

степенями свободы. Кроме того голдстино взаимодействует с остальными

суперчастицами более эффективно, чем остальные компоненты гравитино.

Константы его взаимодействия для легкого гравитино усилены по сравне-

нию со взаимодействиями гравитино фактором M/mG̃, где M — характерный

масштаб мягких масс или, что практически тоже самое, характерная масса

остальных суперпартнеров [43–45]. Полная ширина распада суперпартнера

массой M с образованием голдстино дается выражением

Γ =
M5

6m2
G̃
M2

Pl

. (4.1)

В связи с тем, что этот распад значительно менее эффективен, чем взаимодей-
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ствия суперпартнеров между собой, то присутствующие в ранней Вселенной

суперчастицы распадаются сначала с образованием следующего по легкости

суперпартнера после гравитино (Next-to-Lightest Supersymmetric Particle).

Концентрация NLSP в свою очередь постепенно распадается с образованием

гравитино [113–115]. В этих распадах также образуются частицы Стандартной

Модели, и они являются релятивистскими. Стандартная теория первичного

нуклеосинтеза сильно ограничивает любые дополнительные концентрации

релятивистских частиц в первичной плазме при температурах начиная от

нескольких МэВ до десятка кэВ. Таким образом, для согласия предсказа-

ний теории нуклеосинтеза с наблюдениями требуется, чтобы подавляющее

большинство NLSP распалось до начала эпохи нуклеосинтеза [48, 115]. В

соответствии с этим, время жизни NLSP должно быть короче одной секун-

ды. Для гравитино массой несколько кэВ распады происходят достаточно

эффективно, и время жизни NLSP τNLSP . 105 с, что полностью безопасно

для предсказаний теории первичного нулеосинтеза.

4.2 Производство гравитино в ранней Вселенной

В этом разделе мы рассмотрим основные механизмы производства грави-

тино в ранней Вселенной. Космологические свойства гравитино существенно

зависят от его параметров — массы и эффективности взаимодействия с

остальными частицами. В предыдущем разделе мы видели, что в зависимо-

сти он масштаба нарушения суперсимметрии и мягких масс суперпартнеров,

эти параметры могут принимать широкий спектр возможных значений. В

пренебрежении возможностью производства гравитино на этапе первично-

го разогрева Вселенной, единственными источниками гравитино являются

остальные имеющиеся в первичной плазме суперчастицы. Слишком легкие

гравитино взаимодействуют с остальными суперпартнерами достаточно силь-

но для того, чтобы войти в тепловое равновесие при не слишком высоких
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температурах разогрева [46]. Такие гравитино вышли бы из теплового рав-

новесия ультрарелятивистскими и их плотность в современной Вселенной

превышала бы плотность темной материи, если их масса больше mG̃ ∼ 200 эВ.

Гравитино такой малой массы составляло бы горячую темную материю, в

которой невозможно было бы образование наблюдаемых галактик. Таким

образом мы будем рассматривать только несколько более тяжелые гравитино

и/или достаточно низкие температуры начала горячей стадии, при которых

термализация гравитино не происходит. Так как целью нашего исследования

является теплая темная материя, процесс формирования структур в которой

отличается в области малых масс от предсказываемого в холодной темной

материи, то мы не будем рассматривать случай тяжелых гравитино, с массой

заметно превышающей несколько кэВ. Стоит отметить, однако, что сам по

себе сценарий с тяжелыми гравитино в роли частиц холодной темной материи

является вполне интересным с феноменологической точки зрения и достаточно

детально разобран (см. например [48, 115] и ссылки там).

Производство гравитино во взаимодействиях с остальными суперчастицами

удобно разделить на производство в процессах рассеяния и производство в

распадах. Первый класс процессов эффективно происходит только когда

остальные суперчастицы находятся в тепловом равновесии во Вселенной

и значит присутствуют в достаточном количестве. В тоже время распады

суперпартнеров происходят всегда. Далее мы рассмотрим каждый из этих

источников гравитино в ранней Вселенной отдельно. В отличие от моделей со

стерильными нейтрино, где различные механизмы производства оперировали

абсолютно независимо и фактически являлись самостоятельными сценариями

для теплой темной материи, в случае гравитино оба механизма дают вклад в

их современную плотность одновременно.
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4.2.1 Производство в распадах

Для начала рассмотрим производство гравитино в распадах остальных

суперчастиц, находящихся в тепловом равновесии в первичной плазме. При

этом будем предполагать, что температура разогрева превышает массы этих

суперчастиц, и они эффективно являются ультрарелятивистскими. Для начала

рассмотрим вклад в функцию распределения гравитино процессов двухчастич-

ного распада частиц одного сорта, имеющих массу M. Такого рода задачу мы

уже решали в разделе 3.1.3, где рассматривалось производство стерильных

нейтрино. Функция распределения произведенных таким образом гравитино

дается выражением (3.10) с шириной распада тяжелых суперпартнеров в

гравитино (4.1):

f dec(p) =
2
√

5
3π3/2√g∗

M3

m2
G̃
MPl

(
T0,ef f

p

)2

· I
(

p
T0,ef f

,
M
TR

)
, (4.2)

где

I
(

p
T0,ef f

,
M
TR

)
≡

∞∫
zmin

[(
p

T0,ef f

)3/2(
z− p

T0,ef f

)3/2

−
(
M
2TR

)3
]
fth(z) dz . (4.3)

Спектр гравитино dn
dp = 4πp2f (p) для случая TR � M представлен на левом

графике рисунка 4.1. Для сравнения там же изображен тепловой спектр для

ультрарелятивистских фермионов с эффективной температурой T0,ef f . Видно,

что средний импульс гравитино, произведенных в распадах, несколько ниже,

чем для теплового распределения. В этом смысле такие гравитино являются

более «холодными» частицами. Нас, однако, больше интересует не общая

форма спектра, а особенности функции распределения при малых импульсах.

Именно частицы из этой части спектра, согласно представлениям о теплой

темной материи, образуют компактные объекты вроде карликовых галактик.

Поведение функции распределения (4.2) в области малых импульсов явля-

ется весьма нетривиальным и существенно зависит от соотношения между

массой распадающихся частиц M и температурой разогрева TR. Эта зави-
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Рис. 4.1. Слева: Спектры гравитино, произведенных в распадах тепловых
бозонов (сплошная линия) и фермионов (штриховая линия). Для сравне-
ния представлено распределение Ферми–Дирака для ультрарелятивистких
фермионов с температурой T0,ef f (штрих-пунктирная линия). Справа: Функ-
ция распределения гравитино массой в области малых импульсов в случае
mG̃ = 10 кэВ, M = 200 ГэВ и различных температур разогрева: TR → ∞
(сплошная линия) и TR = 4M (пунктирная линия). Штрих-пунктирной линией
изображено распределение Ферми–Дирака с температурой T0,ef f , нормирован-
ное на такое же число частиц, как и предыдущие распределения.

симость, в частности, приходит из соотношения для нижнего предела ин-

тегрирования zmin. Для случая высокой температуры разогрева TR → ∞

функция распределения гравитино в области малых импульсов дается выраже-

нием (3.12). Как отмечалось в случае стерильных нейтрино, это распределение

формально неограниченно сверху при p→ 0. Так как гравитино также явля-

ются фермионами, то учет нелинейных эффектов приведет к эффективному

обрезанию функции распределения величиной fPauli согласно принципу исклю-

чения Паули. В рассматриваемой нами области параметров такие значения

фазовой плотности гравитино практически не достигаются, и мы продолжим

пренебрегать соответствующими эффектами.

В случае конечных значений температуры разогрева TR & M, функция

распределения (4.2) не имеет особенности при нулевом импульсе. Вместо

этого она имеет широкий пик при значениях импульса p/T ∼ M2/T 2
R и экспо-

ненциально спадает при малых импульсах. Поведение функции распределения
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в области малых импульсов показано на правом графике рисунка 4.1. Для

примера там же приведено тепловое распределение ультрарелятивистских

фермионов с температурой T0,ef f и нормализованное на то же самое число про-

изведенных частиц. Из рисунка видно, что максимальная фазовая плотность

рассматриваемых гравитино значительно превышает максимальную фазовую

плотность такого же числа тепловых фермионов. С точки зрения ограничений

на фазовую плотность это означает, что гравитино намного холоднее тепловых

частиц.

Из выражения (4.2) следует, что наибольший вклад в производство гра-

витино дают самые тяжелые суперчастицы из тех, что были ультрареляти-

вистскими в космической плазме. Для того, чтобы иметь представление о

характерных значениях масс, рассмотрим распады суперчастиц, включающих

gb бозонных и gf фермионных степеней свободы и имеющих одинаковую массу

M. Будем считать, кроме того, что температура разогрева значительно превы-

шает массу распадающихся частиц. В таком случае современная плотность

числа гравитино дается выражением

ndec0 =
∫
f (p) d3p =

3
√

5ζ(5)
16π5/2√g∗

(
gb +

15
16
gf

)
M3

m2
G̃
MPl

T 3
0,ef f . (4.4)

Вклад таких гравитино в современную плотность энергии равен

Ωdec
G̃

=
mG̃ ndec0

ρc
≈ 8 · 10−4

(
gb +

15
16
gf

)(
gMSSM

g∗

)3/2(1 keV
mG̃

)(
M

100GeV

)3

.

(4.5)

Как мы уже упоминали ранее, для гравитино, являющихся фермионами, в

любом случае фазовая плотность не может превышать значения fPauli, мак-

симально допустимого принципом исключения Паули. То есть для них как

минимум должно выполнятся ограничение (2.16) на массу mG̃ & 1 кэВ. Кроме

того, видно, что максимум функции распределения гравитино, произведен-

ных в распадах не слишком сильно отличается от fPauli для того, чтобы

ограничения на фазовую плотность приводили бы к ограничению на массу,
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существенно отличающемуся от нескольких кэВ. Чтобы приводить к хоть

сколько-нибудь заметой модификации процесса формирования структур, по

сравнению со случаем холодной темной материи, масса гравитино не должна

слишком сильно превосходить ограничения из фазовой плотности. Только в

таком случае можно ожидать, что гравитино будут теплой темной материей.

Используя последнее утверждение можно ограничить возможную массу

суперчастиц в моделях с гравитино в роли теплой темной материи. Для этого

нам необходимо иметь представление о спектре масс суперпартнеров. Рас-

смотрим для примера картину, в которой самыми тяжелыми суперчастицами

являются скварки первых двух поколений и глюино, как случается в мини-

мальной модели супергравитации (mSUGRA), и предположим для простоты,

что они все имеют одинаковую массу M. Предполагая также, что температура

разогрева достаточно велика, чтобы эти частицы присутствовали в равновесии

в первичной плазме, получим gb = gq̃ = 4 · 3 · 4 = 48, gf = gg̃ = 2 · 8 = 16 и

g∗ = gMSSM = 228.75. Используя эти значения в оценке (4.5), можно видеть,

что массы скварков и глюино должны быть достаточно малы, Mq̃,g̃ . 350 ГэВ.

Иначе гравитино массой несколько кэВ будут производится в слишком боль-

ших количествах, и их плотность превысит современную полную плотность

во Вселенной. В виду современных ограничений на массы суперчастиц из

ускорительных экспериментов Mq̃,g̃ & 600 ГэВ [50, 51] такого рода сценарий

не является реалистичным.

Приведенная выше оценка для современной плотности произведенных

гравитино существенным образом опирается на предположение о наличии

тяжелых суперпартнеров в достаточном количестве в первичной плазме. Это

в свою очередь происходит только при достаточно высоких температурах

разогрева. Ситуация несколько меняется, если максимальная температура

горячей стадии не превышает массы самых тяжелых суперчастиц. Более

точный численный анализ допустимых значений масс и температур разо-

грева будет проведен с учетом вклада процессов рассеяния в производство
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гравитино в следующем разделе. Очевидно, что точной подстройкой этих па-

раметров можно добиться любой необходимой концентрации распадающихся

суперчастиц в космической плазме, и, как следствие, получить правильную

концентрацию гравитино. Мы не будем прибегать к такому подходу и рас-

смотрим другой, альтернативный сценарий. В этом сценарии температура

разогрева ниже характерной массы суперчастиц, участвующих в сильных

взаимодействиях, и самыми тяжелыми частицами в первичной плазме, рас-

падающимися с образованием гравитино оказываются слептоны, чарджино

и нейтралино. Эти частицы составляют gb = gl̃ = 3 · (4 + 2) = 18 бозонных и

gf = gχ̃ = 4·2+2·4 = 16 фермионных степеней свободы, а полное эффективное

число релятивистских степеней свободы g∗ = 142.75. В таком случае параметр

M в соотношении (4.5) является характерным масштабом их масс. Некоторая

иерархия между массами цветных и остальных суперпартнеров, необходимая

для реализации такого сценария, является вполне натуральной и встречается

среди репрезентативных реализаций спектра масс суперчастиц MSSM [116].

Важно отметить, что наше пренебрежение деталями спектра масс суперпартне-

ров вполне оправдано для желаемого уровня точности сильной зависимостью

количества произведенных гравитино от характерной массы распадающихся

частиц M. Фактически основной вклад вносят только наиболее тяжелые из

суперчастицы.

4.2.2 Производство в процессах рассеяния

Производство гравитино в процессах рассеяния в первичной плазме яв-

ляется достаточно непростой задачей, которой за последние двадцать лет

был посвящен целый ряд работ [46, 49, 117, 118]. Кроме чисто технической

сложности, состоящей в наличии большого числа процессов, в которых участ-

вует большое число различных частиц, эта задача содержит принципиальную

сложность. Эта сложность связана с тем, что в производство гравитино да-

ют вклады процессы рассеяния с обменом глюоном в u− или t−каналах.
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Сечения таких процессов формально логарифмически расходятся в области

малых передаваемых импульсов, так как глюоны являются безмассовыми

переносчиками дальнодействующих взаимодействий. Физически решение этой

проблемы связано с тем, что при конечных температурах сильное взаимодей-

ствие экранируется за счет поляризации среды, содержащей множество частиц

с цветовыми зарядами, а глюоны приобретают тепловую Дебаевскою массу,

пропорциональную температуре и константе взаимодействия mD ∼ gT . Для

получения темпа производства гравитино в первом порядке по константе связи

используется прием впервые описанный Э. Браатеном и Т.Ч. Юаном [119].

В расходящихся процессах выделяют два вклада, соответствующих обмену

жесткими и мягкими глюонами. Импульс pBY , разделяющий эти два вклада

при этом необходимо выбрать так, чтобы выполнялись сильные неравенства

gT � pBY � T . Если после этого вычислить жесткий вклад без учета тем-

пературных эффектов, а мягкий вклад — применяя оптическую теорему к

тепловому пропагатору голдстино, то суммарный результат будет конечным и

совпадать с точным результатом в первом порядке по константе связи. Именно

результат такого рода вычисления мы использовали для расчета производства

гравитино в процессах рассеяния [47, 117]. Стоит, однако, отметить, что

этот результат имеет значительные неточности при низких температурах. Это

связано с тем, что в случае сильных взаимодействий в первичной плазме

при интересующих нас энергиях константа связи не является малой gs ∼ 1.

Неточность проявляется в нефизической зависимости от константы связи.

Логарифмическая расходимость исходного темпа производства в предписа-

нии Браатена–Юана превращается в зависимость от константы связи вида

ln (T/mD) ∼ −ln gs. При больших константах связи это приводит к нефизи-

ческому убыванию темпа производства гравитино с увеличением константы

связи. Недавно, в работе [118] был предложен другой метод, свободный от

данных неточностей. В нем не было необходимости выделять мягкую и жест-

кую составляющие, а полный результат посчитан используя дисперсионные
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методы и не содержит нефизического поведения по константе связи. Мы,

однако, опирались на результаты, полученные в предписании Браатена–Юана.

Мы адаптировали вычисление [117] для рассматриваемых сценариев производ-

ства гравитино. Неточности данного метода в нашем случае не превосходят

неточностей оценки фазовой плотности и не играют существенной роли в

рамках рассматриваемых оценок.

Для первого сценария с глюино и скварками, присутствующими в первич-

ной плазме, результаты [117] могут быть применены напрямую. Основной

вклад в современную плотность гравитино дают процессы рассеяния с уча-

стием сильного взаимодействия. Плотность гравитино в таком случае можно

оценить как

Ωsc
G̃
≈ ωs gs2 ln

(
ks
gs

)(
1 keV
mG̃

)(
M

100GeV

)2( TR
1TeV

)
, (4.6)

где gs — константа сильного взаимодействия на масштабе энергий TR, и

ωs ≈ 0.732 и ks ≈ 1.271 — численные константы.

Для оценки количества гравитино, произведенного в альтернативном сце-

нарии, где суперчастицы с цветовым зарядом являются слишком тяжелыми,

чтобы присутствовать в космической плазме в достаточных количествах, ре-

зультаты вычисления из [117] необходимо модифицировать. Мы оставили

вклад только электрослабых процессов и исключили процессы со скварками в

начальных состояниях. Кроме того, мы исключили вклад скварковых петель

в тепловые массы калибровочных бозонов. Как мы уже отмечали, полное

сечение производства гравитино зависит от тепловых масс как ln (T/mD) и по-

этому растет с уменьшением mD. Благодаря этому эффекту полученная нами

плотность производимых гравитино составляет около 80% от электрослабого

вклада, посчитанного в [117], хотя мы исключили около трети всех процессов.

Используя модифицированные сечения рассеяния и значение эффективного

числа степеней свободы g∗ = 142.75, соответствующие сценарию без скварков

и глюино, мы оценили современную плотность гравитино, произведенных в
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процессах рассеяния 2→ 2 в первичной плазме:

Ωsc
G̃
≈

2∑
α=1

ωαgα2ln
(
kα
gα

)(
1 keV
mG̃

)(
M

100GeV

)2( TR
1TeV

)
. (4.7)

Численные константы в этом случае равны ωα ≈ (0.152, 0.372) и kα ≈

(1.52, 1.52). Индексы α = 1 и α = 2 соответствуют калибровочным группам

U (1)Y и SU (2)L с калибровочными константами gα = (g′, g), соответственно.

Как обсуждалось выше, оценки (4.6) и (4.7) имеют некоторые погреш-

ности, связанные с инфракрасными проблемами теории поля при конечной

температуре. Эти погрешности приведут к погрешностям в наших конечных

результатах, обсуждаемых ниже.

Из соотношений (4.6), (4.7) и (4.5) видно, что рассматриваемая упро-

щенная модель производства гравитино в первичной плазме содержит три

независимых параметра: массу гравитино mG̃, характерную массу тяжелейших

суперчастиц в первичной плазме M и температуру разогрева TR. Нас, однако,

интересует случай, когда произведенные гравитино составляют всю наблю-

даемую плотность темной материи. То есть мы будем рассматривать только

значения этих параметров, приводящие к соотношению Ωdec
G̃

+Ωsc
G̃

= ΩDM ≈ 0.2.

Последнее позволяет фиксировать значение одного из параметров в терминах

двух остальных. Из соотношений для количеств произведенных гравитино

видно, что их полное число растет с увеличением температуры разогрева

(за счет вклада процессов рассеяния) и массы суперпартнеров, а также с

уменьшением mG̃. Таким образом, фиксируя TR > M для каждой массы супер-

частиц M из последнего соотношения мы получим нижнее ограничение на

массу гравитино mG̃. Разрешенные области параметров для гравитино в роли

теплой темной материи в обоих рассматриваемых сценариях представлены

на рисунках 4.2, 4.3, 4.4. Мы обсудим их в следующем разделе, после того

как оценим характерную фазовую плотность гравитино и применим к ним

ограничение Тремейна–Ганна.
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4.3 Ограничения на фазовую плотность гравитино

В разделе 4.2.1 мы видели, что функция распределения гравитино, произ-

веденных в распадах, (4.2) имеет ярко выраженный максимум при импульсах

p/T ∼ M2/T 2
R . Точный вид функции распределения гравитино, произведенных

в процессах рассеяния, нам неизвестен. В тоже время вполне естественно

предположить, что она не имеет особенностей при малых импульсах и с

хорошей точностью описывается выражением для тепловой функции распре-

деления. В большей части пространства параметров такие гравитино дают

пренебрежимый вклад в фазовую плотность в области малых импульсов по

сравнению с распределением (4.2). Для того, чтобы оценить этот вклад, мы

будем использовать два разных приближения для полной функции распреде-

ления в области малых импульсов: в пером приближении мы пренебрежем

вкладом гравитино из процессов рассеяния совсем, а во втором опишем этот

вклад распределением тепловой формы

f sc(p) =
ρcΩ

sc
G̃

6πζ(3)mG̃T
3
0,ef f

1
ep/T0,ef f + 1

. (4.8)

Как будет видно, результаты в обоих случаях не будут заметно отличатся для

гравитино теплой темной материи.

В связи с наличием ярко выраженного максимума у функции распределе-

ния (4.2) для оценки фазовой плотности гравитино мы будем использовать

статистический метод раздела 2.2.2. Для этого мы численно оценим минималь-

ное значение функции распределения по фракции νdwarf s = 10−5 гравитино,

имеющих самую высокую фазовую плотность. Для того, чтобы удовлетво-

рять ограничению Тремейна–Ганна (2.12) эта величина не должна превышать

максимально наблюдаемую фазовую плотность в карликовых галактиках.

Соответствующие ограничения в плоскости параметров (mG̃,M) представле-

ны для двух рассматриваемых сценариев на рисунках 4.2 и 4.3, соответственно.

Линии постоянного отношения TR/M обозначены штрих-пунктиром. Так как
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Рис. 4.2. Разрешенная область масс (затененная) в сценарии с тяжелыми глюи-
но и скварками 1го и 2го поколений в приближении Mq̃ = Mg̃ = M, и TR & M.
Линии постоянной исходной фазовой плотности и фактора её падения ∆ по-
казаны сплошными линиями в приближении (4.8) для вклада процессов
рассеяния и пунктирными в пренебрежении последним совсем. Линии посто-
янного отношения TR/M представлены штрих-пунктиром, с обозначенным на
них вкладом распадов в конечную плотность гравитино. Сплошная вертикаль-
ная линия соответствует консервативному экспериментальному ограничению
на массы остальных суперпартнеров [52].

от температуры разогрева зависит только вклад Ωsc
G̃
, то на этих же линиях

постоянным является отношение вкладов обоих процессов в производство

гравитино. На линиях нанесено процентное количество гравитино, произве-

денных в распадах. Для того, чтобы иметь представление о максимальной

первичной фазовой плотности гравитино, мы представили также линии посто-

янного фактора ∆ = 33/2m4fν
Qobs

, характеризующего требуемое убывание фазовой

плотности в процессе формирования карликовых галактик. Он же представля-

ет оценку исходной фазовой плотности гравитино, отнесенную к наблюдаемой

фазовой плотности в карликовых галактиках. При этом штриховые линии

соответствуют пренебрежению вкладом процессов рассеяния в современную
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Рис. 4.3. То же, что на рисунке 4.2, но в случае сценария с бесцветными
суперчастицами, имеющими одинаковую характерную массу M, присутствую-
щими в первичной плазме. Скварки и глюино предполагаются тяжелыми, а
температура разогрева удовлетворяет неравенству M . TR � Mq̃, g̃ [52].

функцию распределения, а сплошные — учету этого вклада с помощью функ-

ции распределения (4.8).

В виду наличия существенной погрешности в оценке производства гра-

витино в процессах рассеяния оценки для температуры разогрева стоит

воспринимать как приблизительные. Это особенно важно для левых верхних

областей на рисунках 4.2 и 4.3, где процессы рассеяния дают доминирующий

вклад в производство гравитино. По этой же причине неточными оказыва-

ются и оценки фактора ∆. Более того к неточностям определения исходной

фазовой плотности стоит добавить неточность, следующую из незнания точ-

ной формы функции распределения гравитино, произведенных в процессах

рассеяния, в области малых импульсов. В частности, нельзя исключить (мало-

вероятной) возможности, что этот вклад заметно превосходит вклад теплового

распределения (4.8).



109

Рис. 4.4. Область, в которой гравитино является теплой темной материей, на
плоскости (TR,mG̃) для того же случая, что и рисунок 4.3. Линии постоянной
массы суперпартнеров M показаны штрих-пунктирной линией [52].

Вне зависимости от этих неточностей, видно, что в обоих сценариях массы

самых тяжелых суперчастиц в первичной плазме должны быть достаточно

малы M < 320 − 350 ГэВ. Современные ограничения на массы цветных

суперчастиц, следующие из отсутствия производства таких частиц в протон-

протонных столкновениях на большом адронном коллайдере LHC, имеют вид

Mq̃,g̃ & 600 ГэВ [50, 51]. В силу этих ограничений сценарий со скварками и

глюино, присутствующими в первичной плазме, возможен только при условии

точной подстройки масс этих частиц и температуры разогрева. В случае

TR ∼ Mq̃,g̃ концентрация последних в первичной плазме может быть сделана

сколь угодно низкой, приводя к требуемой конечной плотности гравитино

(или эффективно ко второму сценарию при TR & Mq̃,g̃). Такой сценарий, однако,

представляется нам крайне маловероятным.

Та же разрешенная область параметров, что и на рисунке 4.3 для сце-
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нария с бесцветными частицами, производящими гравитино представлена в

плоскости (TR,mG̃) на рисунке 4.4. На штрих-пунктирных линиях полная плот-

ность гравитино, произведенных обоими способами, совпадает с наблюдаемой

плотностью темной материи для указанного значения массы суперпартнеров.

Стоит отметить, что мы рассматриваем только область параметров, при

которых гравитино могут играть роль теплой темной материи. Согласно об-

суждению влияния начальных скоростей частиц темной материи на линейный

спектр мощности возмущений плотности из раздела 1.3.1 для того, чтобы

частицы темной материи с функцией распределения близкой к тепловой могли

играть роль частиц теплой темной материи, их массы не должны превышать

десятка кэВ. С точки зрения ограничения типа Тремейна–Ганна критерием

может служить тот факт, что начальная фазовая плотность частиц темной

материи не превышает максимально наблюдаемую в карликовых галактиках

более чем в ∆ ∼ 103 − 104 раз [94–97]. Видно, что оба этих критерия хорошо

согласуются друг с другом.

В то же время, из рисунков 4.2 и 4.3 видно, что область больших масс

гравитино является разрешенной всеми рассматриваемыми ограничениями.

В этой области гравитино представляют из себя холодную темную материю.

Этот сценарий достаточно тщательно исследован и ничем не уступает другим

моделям холодной темной материи (см. например обзоры [48, 115]). Отме-

тим, что для получения требуемой концентрации гравитино в роли частицы

теплой темной материи приходится прилагать значительно большие усилия в

подстройке параметров, чем в случае холодной темной материи, состоящей

из тяжелых частиц, взаимодействующих с частицами Стандартной Модели с

сечениями порядка электрослабых (WIMP).
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ГЛАВА 5

СВЕРХЛЕГКОЕ СКАЛЯРНОЕ ПОЛЕ КАК ТЕМНАЯ МАТЕРИЯ

В этой Главе мы рассмотрим еще одного кандидата на роль темной материи

— сверхлегкое скалярное поле. Точнее, свободное действительное массивное

поле φ(x, t), описываемое Лагранжианом

L =
1
2
∂µφ∂

µφ− 1
2
m2φ2 . (5.1)

В этом случае частицами темной материи являются кванты поля φ — бозоны с

нулевым спином и массой m. Эти частицы не взаимодействуют ни с частицами

Стандартной модели ни сами с собой, и поэтому могут служить реалистичной

моделью темной материи. Кроме того, в космологическом контексте усред-

ненный по времени вклад скалярного поля в тензор энергии-импульса имеет

форму энергии-импульса идеальной жидкости с нулевым давлением – пыле-

видной материи [3]. Именно это требуется от компоненты холодной темной

материи. Однако, в действительности давление скалярного поля не равно

в точности нулю, но, как мы рассмотрим подробнее ниже, осциллирует во

времени вокруг нулевого значения. Наличие ненулевого давления приводит

к тому, что джинсовская длина волны для неоднородностей плотности ска-

лярного поля не равна нулю. Таким образом, рост возмущений плотности с

малыми длинами волн в скалярном поле отличается от роста возмущений в

холодной темной материи. Это особенность позволяет использовать скаляр-

ную темную материю для объяснения особенностей наблюдаемых структур на

субгалактических масштабах.

Впервые скалярная темная материя как возможное решение проблем

холодной темной материи на малых масштабах была предложена Р. Баркана,

А. Грузиновым и В. Ху в работе [120]. В этой работе авторы показали, что

джинсовская длина волны для возмущений плотности скалярного поля равна

rJ ≈ 150 кпк
(

10−23 эВ
m

)1/2

. (5.2)
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Как следствие, в случае, когда темная материя является скалярным полем с

массой m = 10−23 − 10−22 эВ, спектр возмущений плотности темной материи

испытывает подавление на масштабах, соответствующих объектам массой

107−108M�. Можно ожидать, что структуры на субгалактических масштабах,

образующиеся в такой темной материи будут лучше соответствовать наблю-

дениям, чем структуры, образуемые холодной темной материей. При этом,

на пространственных масштабах, значительно превышающих джинсовскую

длину, скалярное поле ничем не отличается от холодной темной материи и,

как следствие, согласуется со всеми имеющимися наблюдательными данными.

Сравнивая выражение (5.2) с выражением (1.18) для импульсов обрезания в

теплой темной материи можно сделать вывод, что эффект подавления возму-

щений плотности в скалярной темной материи с массой m = 10−23 − 10−22 эВ

сопоставим с аналогичным эффектом в теплой теплой темной материи с

массой частиц mWDM = 1− 10 кэВ.

Другой важный эффект, приводящий к подавлению образование структур

на субгалактических масштабах, обусловлен квантовым принципом неопреде-

ленности для частиц темной материи. Так, для частиц с такой малой массой

комптоновская длина волны составляет

λC ≡
1
m
≈ 0.6 кпс

(
10−23 эВ

m

)
, (5.3)

и представляет минимальный пространственный масштаб, на котором можно

локализовать частицы темной материи. Более того, так как темная материя в

гало галактик движется с нерелятивистскими скоростями, то минимальный

размер области локализации для таких частиц значительно больше, и равен

соответствующей длине волны де Бройля. Для частиц темной материи в

нашей Галактике характерная скорость равна v ∼ 10−3, и длина волны де

Бройля составляет

λdB ≡ k−1 =
1
mv
≈ 600 pc

(
10−23 eV

m

)(
10−3

v

)
, (5.4)
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где k — характерный импульс частиц темной материи. Отсюда видно, что

неоднородности в распределении скалярной темной материи в галактическом

гало не могут образовываться на масштабах существенно меньше одного

килопарсека.

Отметим, что для того, чтобы решить проблемы холодной темной материи

на субгалактических масштабах массовый параметр m скалярного поля дол-

жен принимать ненатурально малые с точки зрения физики частиц значения.

В этом смысле скалярное поле как модель темной материи также, как и рас-

сматриваемые ранее модели теплой темной материи, требует точной настройки

параметров.

В основной части данной Главы мы рассмотрим особенности гравитаци-

онного поля, создаваемого скалярной темной материей в гало Галактики и

покажем, что оно имеет характерные особенности в виде осциллируещей во

времени компоненты гравитационного потенциала. Такой осциллирующий

потенциал приводит к эффектам, которые находятся в диапазоне чувствитель-

ности планируемых наблюдений по хронометрированию пульсаров [121].

5.1 Гравитационное поле скалярной темной материи в галактике

Для того, чтобы найти гравитационное поле, создаваемое скалярной тем-

ной материей в галактическом гало, удобно описывать темную материю в

терминах классического скалярного поля φ(x, t). Классическая теория поля

оказывается применимой к описанию темной материи в галактике благодаря

тому, что состояние частиц темной материи в галактике характеризуется

астрономически огромными числами заполнения. Учитывая, что характер-

ная пространственная плотность частиц в галактике равна n = ρDM/m, где

ρDM = 0.3 ГэВ/см3 — плотность частиц темной материи в окрестности Сол-

нечной Системы [122], и характерные импульсы частиц темной материи равны
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k = mv, числа заполнения в гало можно оценить как

∆N
∆x3∆p3 ∼ n/k3 =

ρDM
mk3 ≈ 1096

(
ρDM

0.3 ГэВ/см3

)(
10−23 эВ

m

)
. (5.5)

В силу того, что состояние с таким числом заполнения является классиче-

ским с высокой точностью, в дальнейшим мы будем описывать скалярную

темную материю в гало галактики в виде классической конфигурации ска-

лярного поля φ(x, t). Поле φ(x, t) удовлетворяет уравнению Клейна–Гордона

— уравнению движения, следующему из Лагранжиана (5.1). Общее решение

уравнения Клейна–Гордона можно представить как сумму плоских волн, ха-

рактерные волновые векторы которых равны характерным импульсам частиц

темной материи k. Частоты этих волн равны соответствующим энергиям

частиц, и для нерелятивистких частиц темной материи в гало галактики

равны E ' m + mv2/2. В силу того, что скорости частиц достаточно ма-

лы, характерный временной масштаб, соответствующий второму слагаемому

(∆E)−1 = 2/(mv2) ≈ 1 Мпк значительно превышает рассматриваемые масшта-

бы. Поэтому, в главном приближении можно положить частоту осцилляций

классического поля равной массовому параметру скалярной темной материи m.

Таким образом, конфигурация скалярного поля темной материи в галактике

имеет вид

φ(x, t) = A(x) cos (m t + α(x)) , (5.6)

и характеризуется двумя функциями координат: A(x) и α(x). В гидродинами-

ческом описании темной материи амплитуда A(x) и фаза α(x) скалярного поля

связаны с плотностью массы и потенциалом скорости течения, соответственно.

В используемом приближении основная временная зависимость скалярного по-

ля заключается в осцилляции с частотой m. Также, в силу нерелятивистского

приближения, пространственная вариация функций A(x) и α(x) происходит на

масштабах превышающих λdB. Иными словами, пространственные производ-

ные поля φ(x, t) подавлены по сравнению с временными производными малым
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фактором v:

φ̈ ∼ mφ� ∇φ ∼ kφ = vmφ . (5.7)

Согласно уравнению Эйнштейна общей теории относительности, источ-

ником гравитационного поля в галактическом гало является тензор энергии-

импульса полей материи [123]. Для свободного скалярного поля с Лагранжи-

аном (5.1) тензор энергии-импульса дается выражением

Tµν = ∂µφ∂νφ−
1
2
gµν
(
(∂φ)2 −m2φ2) . (5.8)

Для полевой конфигурации (5.6), доминантный вклад в плотность энергии

T00 не зависит от времени и равен

ρDM ≡ T00 '
1
2
m2A(x)2 . (5.9)

Члены с пространственными производными поля φ(x, t) дают дополнительные

вклады, осциллирующие в частотой ω ≡ 2m, но, как обсуждалось выше, они

подавлены малым фактором v2 по сравнению с основным вкладом (5.9). Для

пространственных компонент тензора энергии-импульса Tij все обстоит иначе

— основной вклад осциллирует во времени и равен

Tij ' −
1
2
m2A2 cos (2m t + 2α) δij ≡ p(x, t) δij . (5.10)

Из этого выражения следует, что в данном приближении тензор энергии-

импульса скалярной темной материи имеет вид тензора энергии-импульса

идеальной жидкости, с осциллирующем во времени давлением. В среднем по

времени величина давления равна нулю. Поэтому, в процессах параметрически

более медленных, чем частота осцилляций ω, скалярное поля с хорошей точно-

стью можно считать пылевидной материей с нулевым давлением. В частности,

такое приближение часто используется в контексте космологической эволю-

ции [3]. В тоже время, наличие ненулевого зависящего от времени давления

для темной материи в галактическом гало может привести к наблюдаемым

эффектам, как мы покажем ниже.
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Для того, чтобы найти гравитационное поле, создаваемое темной мате-

рией, необходимо выбрать калибровочное условие для метрического тензора.

Для наших целей удобно работать в ньютоновской калибровке, где элемент

интервала имеет вид

ds2 =
(
1 + 2Φ(x, t)

)
dt2 −

(
1− 2Ψ(x, t)

)
δijdxidxj . (5.11)

Гравитационное поле в этой калибровке характеризуется двумя гравитацион-

ными потенциалами: Ψ(x, t) и Φ(x, t). Так как временная зависимость тензора

энергии-импульса ограничена членами только двух типов — постоянным во

времени, либо осциллирующим с частотой ω, то, в линейном порядке, это

должно быть справедливо и для временной зависимости гравитационных

потенциалов. Поэтому, мы разложим гравитационные потенциалы следующим

образом:

Ψ(x, t) ' Ψ0(x) + Ψc(x) cos (ωt + 2α(x)) + Ψs(x) sin (ωt + 2α(x)) , (5.12)

и аналогично для потенциала Φ(x, t). Ожидается, что не зависящие от времени

вклады Ψ0(x) и Φ0(x) в лидирующем порядке должны совпадать с гравитаци-

онными потенциалами в гало, образованного холодной темной материей, а

осциллирующие вклады будут подавлены и не будут оказывать существенного

влияния на строение галактики в целом.

Для того, чтобы определить гравитационные потенциалы, будет достаточно

рассмотреть две из десяти компонент уравнения Эйнштейна. Временная, 00

компонента линеаризованного уравнения Эйнштейна имеет вид

∆Ψ = 4πGT00 = 4πGρDM . (5.13)

Не зависящая от времени часть этого уравнения дает стандартное уравнение

Пуассона для не зависящей от времени части Ψ0(x) потенциала Ψ:

∆Ψ0 = 4πGρDM . (5.14)
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То что правая часть уравнения (5.13) не содержит осциллирующих слагаемых,

показывает, что амплитуды Ψc и Ψs осциллирующих вкладов в гравитаци-

онный потенциал малы по сравнению с величиной Ψ0. Амплитуды осцил-

лирующих вкладов можно найти из следа пространственных, ij компонент

уравнения Эйнштейна. В линейном порядке по гравитационным потенциалам

это уравнение имеет вид

− 6Ψ̈ + 2∆(Ψ− Φ) = 8πGTkk = 24πG p(x, t) . (5.15)

Подставляя сюда разложение (5.12) и выделяя члены с различной временной

зависимостью мы получим три уравнения. Во-первых, из не зависящей от

времени части следует обычное для случая идеальной жидкости соотношение

между не зависящими от времени потенциалами: Ψ0(x) = Φ0(x) [4]. Во-вторых,

часть осциллирующая как cos(ωt + 2α) определяет амплитуду Ψc в терминах

амплитуды давления (5.10):

Ψc(x) =
1
2
πGA(x)2 = π

GρDM(x)
m2 . (5.16)

Наконец, отсутствие в правой части уравнения (5.15) членов, осциллиру-

ющих как sin(ωt + 2α), показывает, что амплитуда Ψs является величиной

следующего порядка малости по сравнению с Ψc. Таким образом, величина

лидирующей осциллирующей части потенциала Ψ целиком выражается через

наблюдаемую величину — плотность темной материи в галактическом гало.

Нахождение осциллирующей части потенциала Φ в ньютоновской калибровки

требует более детального анализа уравнения Эйнштейна. К счастью, как мы

увидим в следующем разделе, только амплитуда Ψc дает существенный вклад

в наблюдаемые эффекты. Для гало нашей Галактики, амплитуда осцилляций

гравитационного потенциала в окрестности Солнечной Системы в случае

скалярной темной материи была бы равна

Ψc = π
GρDM(x)

m2 ≈ 10−15

(
ρDM

0.3 ГэВ/см3

)(
10−23 эВ

m

)2

. (5.17)
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Отметим также, что из сравнения уравнений (5.16) и (5.14) следует, что

осциллирующая часть гравитационного потенциала подавлена по сравнению

с не зависящей от времени частью малым фактором порядка квадрата отно-

шения периода осцилляций скалярного поля к характерному размеру гало,

который равен по порядку величины (1 пк/10 кпк)2 = 10−8.

5.2 Детектирование скалярного поля в наблюдениях за пульсарами

В предыдущем разделе, мы показали, что в галактическом гало, состоя-

щем из скалярной темной материи с массой порядка 10−23 эВ, гравитацион-

ный потенциал имеет компоненту, осциллирующую во времени с частатой

2πω ≈ 5 нГц и амплитудой порядка 10−15. Интересно, что возмущения метри-

ки в этом диапазоне частот и с такими амплитудами вскоре будет возможно

обнаружить в планирумых экспериментах по хронометрированию пульса-

ров [121]. Наблюдаемый эффект заключается в том, что осциллирующая во

времени метрика приводит к осциллирующим смещениям частоты распро-

страняющихся в этой метрике сигналов, и, как следствие, к осциллирующим

задержкам во времени прибытия периодических сигналов. В экспериментах по

хронометрированию пульсаров регистрируются моменты прибытия импульсов

от ряда соседних стабильных миллисекундных пульсаров. Импульсы таких

пульсаров излучаются с очень малыми отклонениями от строгой периодич-

ности. Однако, имеется ряд эффектов в процессе распространения, которые

влияют на периодичность прибытия импульсов в системе отсчета лаборатории.

В первую очередь это эффекты Доплера, связанные с движением лабораторной

системы и самого пульсара, дисперсия импульса в межгалактической среде, и

изменения периода, связанные с астрофизикой самого пульсара (см. напри-

мер [124]). После того, как все эти эффекты учтены, остаточная временная

зависимость времени прибытия импульсов связана с эффектом распростране-

ния в метрике, зависящей от времени. Таким образом, в случае обнаружения,
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такая остаточная временная зависимости времен прибытия может свидетель-

ствовать об осцилляциях гравитационного потенциала и наличии скалярной

темной материи. Другой причиной временной зависимости метрики могут

быть гравитационные волны [125, 126]. Именно поиск гравитационных волн

является одной из основных задач экспериментов по хронометрированию

пульсаров (см. [127] и приведенные там ссылки).

Оценим зависимость от времени времен прибытия импульсов, вызванную

осцилляциями метрики (5.12), в случае, когда скалярная темная материя

является доминантной компонентой в гало галактики. Удобно выразить за-

держку времени прибытия импульса к моменту времени t в виде интеграла

относительного смещения частоты:

∆t(t) = −
∫ t

0

Ω(t′)− Ω0

Ω0
dt′ . (5.18)

Здесь, Ω(t) — частота прибытия импульсов, измеряемая детектором в момент

времени t, а Ω0 — частота прибытия импульсов в отсутствие возмущений мет-

рики, которая совпадает с частотой испускания импульсов пульсаром. Эффект

смещение частоты сигнала, распространяющегося в зависящей от времени

метрике, аналогично эффекту Сакса–Вольфе для фотонов космического мик-

роволнового фона [128]. В ведущем приближении смещение частоты линейно

пропорционально гравитационным потенциалам Ψ и Φ. Для сигнала, испущен-

ного с частотой Ω0 в точке xp момент времени tp и детектированного в точке

x в момент времени t относительное смещение частоты дается выражением

Ω(t)− Ω0

Ω0
= Ψ(x, t)−Ψ(xp, tp)−

∫ t

tp
ni∂i

(
Ψ(x′, t′) + Φ(x′, t′)

)
dt′ . (5.19)

Здесь ni — единичный вектор в направлении распространения сигнала, и

интеграл берется вдоль траектории сигнала x′ = x′(t) в невозмущенной мет-

рике. В случае, когда невозмущенная метрика является метрикой плоского

пространства, время распространения сигнала t − tp = D равно расстоянию

до пульсара. Большинство хронометрируемых пульсаров расположено на рас-
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стояниях порядка D & 100 пк� m−1 от Солнечной Системы [129]. Поэтому

интегрируемое выражение в уравнении (5.19) является быстро осциллирую-

щей функцией на интервале интегрирования. А так как характерное изменение

метрики в пространстве происходит на масштабах порядка λdB, то интеграл

в уравнении (5.19) подавлен малым множителем порядка k
ω ∼ 10−3 по срав-

нению с остальными членами, и мы им пренебрежем. В результате, только

потенциал Ψ(x, t) дает ощутимый вклад в временную задержку прибытия

импульсов. Более того, мы можем опустить независящее от времени слагаемое

Ψ0 в гравитационном потенциале, так как оно приводит только к неизмеряе-

мому независящему от времени смещению частоты. Окончательно, выражение

для относительного смещения частоты имеет вид:

Ω(t)− Ω0

Ω0
= Ψc

(
cos (ωt + 2α(x))− cos (ω(t − D) + 2α(xp))

)
. (5.20)

Интегрируя данное выражение по времени и вычитая среднее значение за

период мы получим выражение для зависящей от времени части задержки

прибытия импульсов в момент времени t:

∆t(t) =
2Ψc

ω
sin
(
ωD
2

+ α(x)− α(xp)
)

cos
(
ωt + α(x) + α(xp)−

ωD
2

)
. (5.21)

Полученная задержка осциллирует во времени с частотой ω и амплитудой

∆tDM =
2Ψc

ω
sin
(
ωD
2

+ α(x)− α(xp)
)
, (5.22)

которая зависит от расстояния до пульсара D и фазы α скалярного поля в

точках нахождения пульсара и детектора.

Для того, чтобы оценить чувствительность экспериментов по хрономет-

рированию пульсаров к сигналу, производимому скалярной темной материей,

сравним результат (5.22) с аналогичной задержкой времени прибытия им-

пульсов, вызванной гравитационными волнами. В случае монохроматической

гравитационной волны с частотой ω и безразмерной амплитудой hc амплитуда
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задержки времени прибытия дается выражением (см. например [130]):

∆tGW =
hc
ω

sin
(
ωD(1− cos θ)

2

)
(1 + cos θ) sin (2ψ) . (5.23)

Здесь θ — угол между направлением на пульсар и источник гравитационной

волны, а ψ — угол поляризации гравитационной волны. Для того, чтобы срав-

нить эффекты, производимые скалярной темной материей и гравитационной

волной, мы сравним средние квадратичные значения величин задержек (5.22)

и (5.23). Усредняя квадрат выражения (5.23) по расстоянию до пульсара D

(принимая во внимание, что ωD � 1), направлению θ, и поляризации ψ, мы

получим √
〈∆t2GW 〉 =

1√
3

hc
ω
. (5.24)

В тоже время, усреднение выражения (5.22) по расстоянию D дает√
〈∆t2DM〉 =

√
2
Ψc

ω
. (5.25)

Из этого можно сделать вывод, что скалярная темная материя производит

эффект, сравнимый с эффектом от гравитационной волны с характерной

безразмерной амплитудой

hc = 2
√

3Ψc = 2 · 10−15

(
ρDM

0.3ГэВ/см3

)(
10−23 эВ

m

)2

, (5.26)

и частотой

f ≡ 2πω = 5 · 10−9 Гц
( m
10−23 эВ

)
. (5.27)

Амплитуда сигнала от скалярной темной материи для различных значений

массы скалярного поля m представлена на Рис. 5.1 вместе с кривыми чув-

ствительности различных экспериментов по хронометрированию пульсаров.

Оценки чествительности взяты из работ [131, 132], где было рассмотрено

три разных случая. Во-первых, современное ограничение, поставленное об-

серваторией Паркса (Parkes PTA, [127]) составляет hc ≈ 2 · 10−14 на частоте

f = 8 · 10−9 Гц. Во-вторых, чувствительность достижимая на этом же теле-

скопе при наблюдении двадцати пульсаров в течении пяти лет с точностью
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Рис. 5.1. Сигнал от скалярной темной материи (5.26) в наблюдениях по
хронометрированию пульсаров для различных значений массы скалярного
поля m. Закрашенные области представляют оценку чувствительности раз-
личных экспериментов по хронометрированию пульсаров (адаптировано из
работ [131, 132]). Скалярная материя с массами меньше чем 10−23 эВ ведет
себя как горячая темная материя, и не совместна с наблюдениями спектра
мощности возмущений плотности [120, 133].

измерения времени δtrms = 100 нс оценивается как hc ≈ 2 · 10−15 на частоте

f = 7 · 10−9 Гц. В -третьих, предполагая, что строящийся телескоп SKA

будет наблюдать сто пульсаров в течении десяти лет с точностью измерения

времени 50 нс, может быть достигнута чувствительность к амплитудам на

уровне hc ≈ 10−16 на частоте f = 3 · 10−9 Гц. Рис. 5.1 показывает, что сигнал

от скалярной темной материи может быть наблюден с помощью SKAв случае

если масса темной материи m . 2.3 · 10−23 эВ.

Заметим, что хотя амплитуда сигнала от скалярной темной материи воз-

растает с убыванием массы m, в темная материя с массами m < 10−23 эВ

замываются структуры на наблюдаемых масштабах. Такая темная материя

являлась бы горячей и противоречила бы наблюдательным данным (см. [120]

и [133]). Поэтому, интересный диапазон масс, где сигнал может быть обнару-
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жен, достаточно узок, 10−23 эВ < m . 2.3 · 10−23 эВ.

Сигнал от скалярной темной материи в наблюдениях по хронометрирова-

нию пульсаров сопоставим с сигналом, производимым фоном гравитационных

волн, излучаемых массивными черными дырами , находящимися в двойных

системах [131, 132]. Однако, сигнал от скалярной темной материи имеет две

характерные особенности, которые позволили бы отличить его от сигнала

от гравитационных волн. Во-первых, сигнал от темной материи не зависит

от направления на пульсар и, во-вторых, он является эффективно монохро-

матическим с характерной частотой, связанной с массой скалярного поля m

соотношением (5.27).
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ЗАКЛЮЧЕНИЕ

Перечислим основные результаты, полученные в диссертации.

1. Разработано статистическое обобщение ограничения на начальную фа-

зовую плотность частиц темной материи, применимое к произвольной

функции распределения. Такое ограничение можно использовать в слу-

чаях, когда начальная функция распределения частиц темной материи

не ограничена, и стандартное ограничение Тремейна–Ганна оказывается

неприменимым. В случае функций распределения с быстро спадающей

в области максимума полученное ограничение является более сильным,

чем оригинальное ограничение на максимум фазовой плотности.

2. Получено ограничение на массу стерильных нейтрино в качестве ча-

стиц темной материи в случае их производства методом Доделсона–

Уидроу в нерезонансных осцилляциях в первичной плазме. Ограничение

mν & 5.7 кэВ оказывается несовместимым с верхним ограничением на

массу стерильных нейтрино в данном сценарии, следующим из поисков

сигнала распада стерильных нейтрино в галактических гало в рент-

геновском диапазоне. Это позволило исключить подобный механизм

производство стерильных нейтрино как основной компоненты темной ма-

терии. Численно близкое ограничение было недавно получено с помощью

независимого метода — наблюдения множественных линий поглощения

Лайман-α в спектре далеких квазаров. Это подтверждает наше ис-

ключение нерезонансно произведенных стерильных нейтрино из числа

кандидатов на роль частицы темной материи.

3. Применено ограничение Тремейна–Ганна к доступным в литературе

функциям распределения стерильных нейтрино темной материи, про-

изведенных резонансным образом в присутствии в ранней Вселенной

лептонной асимметрии. Для легкого стерильного нейтрино в расширении

Стандартной Модели νMSM показано, что в случае массы стерильного
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нейтрино равной нескольким кэВ такое стерильное нейтрино может

составлять теплую темную материю в широком диапазоне величины

лептонной асимметрии.

4. Изучено производство стерильных нейтрино в распадах тяжелых частиц

в ранней Вселенной в двух частных случаях: в распадах ультрареля-

тивистских частиц в тепловом равновесии в первичной плазме и в

распадах нерелятивистских частиц, имеющих некоторую остаточную

концентрацию вне равновесия. В обоих случаях имеется доступная об-

ласть параметров, в которых нейтрино имеют правильную современную

плотность и удовлетворяют ограничению Тремейна–Ганна. Для распадов

частиц в равновесии нейтрино должны удовлетворять условиям

m & 1 кэВ

m
M2

Γ
' 1013 ГэВ2 .

Здесь m — масса нейтрино, M и Γ — масса и ширина распада распада-

ющихся частиц. Стерильные нейтрино массой несколько кэВ в таком

сценарии могут играть роль теплой темной материи.

В случае распадов нерелятивистских частиц их исходная концентрация

может быть подобрана так, чтобы произведенные нейтрино составляли

всю темную материю. Ограничение Тремейна–Ганна в этом сценарии

имеет вид

m & max

[
145 эВ ·

(
M2

M∗PlΓ

)1/2

, 1 кэВ

]
.

В отличие от всех известных моделей стерильные нейтрино, произ-

веденные таким способом, могут быть теплой темной материей имея

практически сколь угодно большую массу в случае достаточно тяжелых

и медленно распадающихся производящих частиц.

5. Исследовано производство легких гравитино в ранней Вселенной. Пока-

зано, что для того, чтобы гравитино могло играть роль теплой темной
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материи, необходимо чтобы суперчастицы, присутствующие в равно-

весии в ранней Вселенной были достаточно легкими M . 350 ГэВ и

температура разогрева была достаточно низкой TR . 5 ТэВ. В свете

современных данных поиска суперсимметричных частиц на Большом Ад-

ронном Коллайдере сценарий с гравитино в роли теплой темной материи

возможен только при специальном выборе спектра масс суперчастиц и

подстройке температуры разогрева в согласии с ним. В частности, пред-

ложен сценарий, когда массы скварков первых двух поколений и глюино

больше температуры разогрева и они эффективно отсутствуют в первич-

ной плазме. Для этого сценария вычислена современная концентрация

гравитино, произведенных в процессах рассеяния суперчастиц.

6. С применением разработанного статистического обобщения получены

ограничения Тремейна–Ганна для гравитино в роли частиц теплой тем-

ной материи. Показано, что при условии, что удается получить пра-

вильную современную концентрацию гравитино, гравитино может быть

теплой темной материей в диапазоне масс

1.5 кэВ . mG̃ . 20 кэВ .

7. В модели со скалярным полем в роли темной материи расчитано гра-

витационное поле темной материи в гало Галактики. Показано, что

гравитационный потенциал имеет осциллирующую компоненту с ампли-

тудой

Ψc ≈ 10−15

(
ρDM

0.3 ГэВ/см3

)(
10−23 эВ

m

)2

,

и частотой, равной удвоенной массе скалярного поля m. Исследована

возможность обнаружения такого осциллирующего потенциала в на-

блюдениях по хронометрированию пульсаров. Показано, что скалярная

темная материя с массами в диапазоне 10−23 эВ . m . 2.3 · 10−23 эВ

может быть обнаружена в будущем с помощью строящегося телескопа

SKA.
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