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Існування темної матерії у Всесвіті показано численими спостереже­
ннями та космологічними міркуваннями, однак її природа і досі залиша­
ється нез’ясованою. Найбільш обґрунтованим є припущення, що темна
матерія складається з елементарних частинок за рамками Стандартної
моделі. Отже, з’ясування природи темної матерії є не лише першочерго­
вою задачею в астрофізиці і космології, а й становить значний інтерес
для фізики частинок.
Дисертаційна робота присвячена дослідженню моделей темної мате­

рії, що складається з легких (з масою порядка кількох кеВ) частинок –
ферміонів. Одною з найбільш вмотивованих моделей такого типу є Мі­
німальне нейтринне розширення стандартної моделі фізики частинок
(𝜈MSM), що не лише містить частинку темної матерії, а й дозволяє по­
яснити явище осциляції нейтрино та пропонує механізм генерації ба­
ріонної асиметрії Всесвіту. В цій теорії частинки темної матерії можуть
розпадатись. Одним з каналів є радіаційний розпад з утворенням вузь­
кої лінії випромінювання. Знайдена в спектрах космічних об’єктів неі­
дентифікована лінія на енергії близько 3.5 кеВ може виявитись саме та­
ким сигналом. Значна частина роботи присвячена дослідженню цієї лі­
нії випромінювання за даними рентгенівських спостережень – пошуку
сигналу в нових об’єктах і порівнянню властивостей сигналу з передба­
ченнями для лінії розпаду темної матерії. Значну увагу приділено дослі­
дженню можливих джерел похибок, що виникають під час аналізу даних
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спостережень і моделювання спектрів космічних об’єктів. Такими дже­
релами похибок є компоненти інструментального фону, що спричинені
космічними променями, а також сонячними протонами, що прискорю­
ються магнітосферою. Врахування цих фонових компонент передбачає
знаходження та виключення з аналізу періодів з їх високим рівнем і мо­
делювання залишкових компонент.
Під час моделювання спектрів на обмеженому інтервалі енергій також

виникає систематична похибка визначення параметрів слабкої лінії
випромінювання, що спричинена неточним моделюванням неперервної
компоненти спектра. В роботі оцінена величина цієї похибки і показано,
що її врахування дозволяє узгодити між собою протиріччя в результатах
аналізу різних груп авторів.
Неідентифікована лінія випромінювання в рентгенівських спектрах

космічних об’єктів може бути статистичною флуктуацією. Для перевір­
ки цієї гіпотези необхідно проаналізувати великі набори даних різних
спостережень і дослідити залежність значущості детектування сигналу
від сумарного часу експозиції. Для виключення інструментального похо­
дження лінії необхідно досліджувати положення детектованого сигналу
від червоного зміщення об’єкту, що спостерігається. Походження сигна­
лу від атомних переходів може бути враховане введенням в модель спе­
ктрів додаткової компоненти. Нарешті, для перевірки гіпотези про по­
ходження лінії від розпадів темної матерії необхідно порівняти спосте­
режувані інтенсивності сигналу в різних космічних об’єктах з передба­
ченнями, заснованими на даних щодо кількості і розподілу темної мате­
рії в гало об’єктів. В роботі виконано аналіз природи сигналу на основі
спостережень скупчень галактик рентгенівською обсерваторією XMM­
Newton.
Фазова густина частинок темної матерії, що є ферміонами, в гало ко­

смічних об’єктів обмежена згідно принципу Паулі. Це дає змогу побуду­
вати обмеження на масу таких частинок. В роботі виконано детальний
комбінований аналіз спостережної кінематики сфероїдальних карлико­
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вих галактик для побудови такого обмеження. Для цього використано
новий напіваналітичний метод побудови розподілу густини в гало лег­
кої ферміонної темної матерії. Враховано можливу анізотропію диспер­
сії швидкостей зір у галактиці, що робить обмеження консервативним.
Використання комбінованого аналізу всіх класичних сфероїдальних кар­
ликових галактик дає змогу побудувати більш сильне обмеження в по­
рівнянні з аналогічними роботами.
Окремий розділ присвячено аналізу статистичних властивостей флу­

ктуацій космічного мікрохвильового фону. Вони визначають властиво­
сті початкових флуктуацій густини речовини на ранніх стадіях розвитку
Всесвіту, з яких у подальшому формується великомасштабна структура
Всесвіту за участі темної матерії.
В дисертаційній роботі отримано такі наукові результати:

1. Створено карту неба в рентгенівському діапазоні на основі публічних
даних обсерваторії XMM­Newton. Створено метод швидкого пошуку
об’єктів для дослідження природи лінії на 3.5 кеВ – можливого
сигналу розпаду ТМ, метод застосований до отриманої карти неба.

2. Показано, що неузгодженості в потоках і рівнях значущості сигна­
лу на 3.5 кеВ в роботах різних груп авторів можуть бути спричинені
систематичною похибкою, що виникає при моделюванні спектрів на
обмеженому діапазоні енергій внаслідок невизначеності в нормуван­
ні фону.

3. Проведено пошук лінії на енергії 3.5 кеВ у спектрах скупчень гала­
ктик з найбільшим очікуваним потоком від розпаду темної матерії.
У 8 об’єктах з 19 задетектовано лінію зі значущістю > 2𝜎. Показано,
що поведінка положення лінії виключає її інструментальне походже­
ння, а потоки узгоджуються з передбаченнями для сигналу ТМ, що
розпадається.

4. З аналізу спостережної кінематики сфероїдальних карликових гала­
ктик, з використанням нового напів­аналітичного методу обчислення
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розподілу густини легкої ферміонної темної матерії в гало галактик,
отримано 2𝜎 обмеження знизу 𝑚 ≳ 190 еВ на масу частинки ТМ.

5. Побудовано оцінювачі статистичної анізотропії квадрупольного
масштабно­інваріантного типу. Знайдені оцінювачі не залежать від
параметрів космологічної моделі, і, таким чином, не потребують варі­
ювання цих параметрів при виконанні спостережних тестів статисти­
чної анізотропії.
Матеріали дисертації представлені в 5 журнальних публікаціях [1—5],

препринті [6] та збірці трудів конференції [7].
Робота складається із вступу, шести розділів, що відповідають логічно

завершеним етапам досліджень, висновків та бібліографії, яка містить
204 посилань. Дисертація включає 17 рисунків та 7 таблиць. Загальний
об’єм роботи становить 122 сторінки друкованого тексту.
Ключові слова: темна матерія, стерильні нейтрино, рентгенівські

спостереження, розпади темної матерії, маса частинки темної матерії,
космічний мікрохвильовий фон, статистичний аналіз даних.
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ABSTRACT

Savchenko D. O. Distribution and observational manifestations of
light dark matter – Bogolyubov Institute for Theoretical Physics of the
National Academy of Sciences of Ukraine, Kyiv, 2020.
Thesis for the Candidate of Science in Physics and Mathematics degree in

speciality 01.04.02 – theoretical physics (natural sciences, 104 ­ physics and
astronomy). – Manuscript.

Though the existence of dark matter in the Universe has been shown by
numerous observations and cosmological considerations, its microscopical
nature still remains unclear. The most reasonable assumption is that dark
matter consists of elementary particles. However, the Standard model
of particle physics does not contain the viable particle candidate. Thus,
elucidating the nature of dark matter is not only a priority in astrophysics
and cosmology, but is also of considerable interest to particle physics.
The dissertation is devoted to the study of models of dark matter, consisting

of light (with a mass of the order of several keV) fermions. One of the
most motivated models of this type is the Minimal neutrino extension of
the Standard model of particle physics (𝜈MSM), which not only contains a
particle of dark matter but also explains the neutrino oscillations and offers a
mechanism to generate the baryon asymmetry of the Universe. In this theory,
particles of dark matter can decay. One of the channels is a radiation decay
with the formation of a relatively narrow line in the spectrum. An unidentified
line found in the spectra of space objects at the energy of about 3.5 keV may
appear to be such a signal. A substantial part of this work is devoted to the
study of this line in the X­ray observational data: the search for a signal
in new objects and comparing the properties of the signal with predictions
for the decay line of dark matter. Considerable attention is paid to the study
of possible sources of errors that occur in the analysis of observational data
and modelling of the spectra of space objects. Such sources of errors are the
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components of the instrumental background caused by cosmic rays, as well
as solar protons accelerated by the magnetosphere. To take into account these
components one need to find and exclude from the analysis high­background
time periods and properly model the residual contamination.
When modeling spectra at a limited energy range, the systematic error in

the determination of parameters of the weak line also occurs. This error is
caused by inaccurate modeling of the continuum. We estimate this error and
show that its consideration allows one to reconcile the contradictions between
the results of different groups.
An unidentified line in the X­ray spectra of cosmic objects can be just a

statistical fluctuation. To test this hypothesis it is necessary to analyze large
datasets of different observations and to test the dependence of the signal
significance on the total exposure time. To exclude the instrumental origin of
the line, it is necessary to investigate the position of the detected signal from
the redshift of the observed object. The astrophysical origin of the signal (e.g.
atomic transition line) can be taken into account by introducing additional
components into the fitting spectral model. Finally, to test the hypothesis that
the origin of the line is the dark matter decays, it is necessary to compare the
observed signal intensities in different cosmic objects with the predictions
based on the dark matter mass and halo profiles in the objects. We analyze
the nature of the 3.5 keV line using XMM­Newton observations of galaxy
clusters.
The phase density of fermionic dark matter particles in the halo of space

objects is limited according to the Pauli principle. This makes it possible
to construct a bound on the mass of such particles. We perform a detailed
combined analysis of the observational kinematics of spherical dwarf galaxies
to obtain such constraint. We use a new semi­analytical method to construct
the density distribution profile of the light fermionic darkmatter halo. We take
into account possible anisotropy in the velocity dispersion, which leads to the
conservative constraint. The use of a combined analysis of all classical dwarf
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spheroidals makes it possible to construct a stronger constraint as compared
with other similar works.
A separate section is devoted to the analysis of statistical properties of

fluctuations of the cosmic microwave background. The cosmic microwave
background imprints the properties of the initial density fluctuations in the
early stages of the evolution of the Universe, from which later formed a large­
scale structure under the influence of dark matter.
The following scientific results were obtained in the dissertation:

1. An X­ray sky map based on public data from the XMM­Newton
Observatory has been created. The method to quickly search for objects
potentially containing considerable signal on 3.5 keV is created. The
method is applied to the X­ray sky map.

2. It is shown that inconsistencies in the fluxes and significance levels of the
3.5 keV signal in the works of different groups of authors can be caused by
a systematic error that occurs when modelling spectra in a limited energy
range due to uncertainty in background normalization.

3. The line was searched for at an energy of 3.5 keV in the spectra of galaxy
clusters with the highest expected flux from the dark matter decays. In 8
objects out of 19, a line with significance > 2𝜎 was detected. It is shown
that the behaviour of the line position excludes its instrumental origin, and
the fluxes agree with the predictions for the decaying DM signal.

4. Using a new semi­analytical method for calculating the density profile of
the halo of light fermionic dark matter, from the analysis of the observable
kinematics of the dwarf spheroidal galaxies, we obtained a 2𝜎 lower bound
𝑚 ≳ 190 eV on the mass of the DM particle.

5. Estimators for the scale­invariant quadrupole type statistical anisotropy
of the cosmic microwave background are constructed. These estimators
are independent of the parameters of the cosmological model, and thus do
not require a variation of these parameters when performing observational
tests of statistical anisotropy.
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The materials of the thesis are presented in 5 journal publications [1–5],
one preprint [6] and one publication in the proceedings of a conference [7].
The work consists of an introduction, six sections which correspond to the

logically completed stages of research, conclusions and a bibliography that
contains 204 links. The thesis includes 17 figures and 7 tables. The total
number of printed pages are 122.
Keywords: dark matter, sterile neutrino, X­ray observations, dark matter
decays, dark matter particle mass, cosmic microwave background, statistical
data analysis.
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ВСТУП

Швидкий розвиток астрономічних інструментів в останні десятиліття
дозволив накопичити великий об’єм спостережень, таких як: спостере­
ження наднових типу Іа, дані про анізотропію космічного реліктового
випромінювання і великомасштабну структуру Всесвіту, спостережен­
ня галактичних і позагалактичних об’єктів на різних довжинах хвиль.
Аналіз цих спостережних даних породжує низку фундаментальних пи­
тань, одним з ключових серед яких є питання про природу темної матерії.
Попри те, що наявність цього компоненту майже не залишає сумнівів, її
природа залишається не з’ясованою.
Дисертаційна робота присвячена дослідженню властивостей темної

матерії, що складається з елементарних частинок –ферміонів малої маси,
за даними спостережень.

Актуальність роботи. Хоча інші варіанти і не є повністю виключени­
ми, найбільш обґрунтованим припущенням є те, що темна матерія скла­
дається з елементарних частинок. Стандартна модель фізики частинок
не містить частинки, що могла б утворювати всю темну матерію. Таким
чином дослідження її властивостей становить фундаментальний інтерес
не лише для космології і астрофізики, а й для фізики частинок. Існує
велика кількість моделей частинок темної матерії, параметри яких по­
кривають значний діапазон значень.
На початку 2014 року, незалежно двома групами, в спектрах космі­

чних об’єктів було виявлено неідентифікований сигнал на енергії близь­
ко 3.5 кеВ, що може бути інтерпретований як лінія розпаду темної мате­
рії. Низка моделей частинок темної матерії передбачає наявність такої
лінії розпаду. Одною з найбільш вмотивованих серед цих моделей є Мі­
німальне нейтринне розширення Стандартної моделі фізики частинок.
Для дослідження природи цього сигналу необхідно проводити пошук

останнього в багатьох об’єктах різної природи і порівнювати інтенсив­
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ність знайденого сигналу з передбаченнями, що ґрунтуються на даних
про розподіл густини темної матерії в спостережуваних об’єктах. Роз­
діл 2 присвячений пошуку регіонів, де може бути виявлена лінія на
3.5 кеВ, а Розділ 4 – пошуку сигналу в скупченнях галактик і досліджен­
ню природи виявленого сигналу.
Лінія темної матерії є досить слабкою на фоні астрофізичного конти­

нууму (близько 2%). Це призводить до того, що з використанням тих
самих даних спостережень, в залежності від процедури моделювання
астрофізичного фону, різні групи отримують різні результати щодо зна­
чущості лінії і значення інтенсивності сигналу. В Розділі 3 досліджено
величину систематичної похибки, що виникає в процесі моделювання
фону.
На частинки темної матерії, що є ферміонами, розповсюджується

принципПаулі. Таким чином, густина в фазовому просторі є обмеженою,
а кількість частинок, що можуть бути «упакованими» в гало темної ма­
терії, залежить від їхньої маси. Це дає змогу побудувати обмеження на
масу таких частинок, виходячи зі спостережних даних щодо гравітацій­
ного потенціалу об’єктів. В Розділі 5 виконано детальний комбінований
аналіз спостережної кінематики сфероїдальних карликових галактик для
побудови такого обмеження.
Розділ 6 присвячено аналізу статистичних властивостей флуктуацій

космічного мікрохвильового фону. Властивості космічного мікрохвильо­
вого фону є відображенням відповідних властивостей початкових флу­
ктуацій густини речовини на ранніх стадіях розвитку Всесвіту, що в
подальшому трансформуються у статистичні властивості великомасшта­
бної структури Всесвіту, сформованої за участі темної матерії.

Зв’язок роботи з науковими програмами, планами, темами.
Дослідження за темою дисертації проводились згідно з темами відділу
астрофізики та елементарних частинок інституту теоретичної фізики
ім. М. М. Боголюбова НАН України:
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• «Динаміка квантово­польових конденсатів в фізиці і астрофізиці
високих енергій та квантовій космології» (2011 – 2015 рр., шифр 1.4.7,
номер державної реєстрації 0110U007541)

• «Квантово­польові ефекти в фізиці і астрофізиці високих енергій та
квантовій макрофізиці» (2016 – 2020 рр., шифр 1.4.1, номер державної
реєстрації 0116U003191).
Окрім того, робота пов’язана з такими державними та академічними

програмами:
1. Проєкт в рамках Державної цільової науково­технічної програми

впровадження і застосування грід­технологій на 2009 – 2013 роки
«Створення і підтримка грід­віртуальної організації virgo.ua з астрофі­
зики і космології» (2011 р., шифр 1.4.9.4, номер державної реєстрації
0111U003886)

2. Проєкт в рамках Державної цільової науково­технічної програми
впровадження і застосування грід­технологій на 2009 – 2013 роки
«Розвиток грід­віртуальної організації virgo.ua з астрофізики та
космології» (2012 р., шифр 1.4.9.4, номер державної реєстрації
0112U005038)

3. Проєкт в рамках Державної цільової науково­технічної програми
впровадження і застосування грід­технологій на 2009 – 2013 роки
«Створення науково­орієнтованих веб­інтерфейсів для астрофізики
та космології на базі грід­віртуальної організації virgo.ua» (2013 р.,
шифр 1.4.9.4, номер державної реєстрації 0113U001812)

4. Проєкт в рамках комплексної програми наукових досліджень НАН
України «Грід інфраструктура і грід технології для наукових і науково­
прикладних застосувань», «Грід­технології в задачах фізичної про­
грами ЦЕРНу, астрофізики і космології» (2014 – 2017 рр., номе­
ри державної реєстрації 0114U005068, 0115U005180, 0116U006785,
0117U003170)
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5. Swiss National Science Foundation SCOPE IZ7370­152581 project
«Magnetic fields in the Universe: their generation and evolution» (2016
– 2017 рр.)

6. Грант ДФФД Ф64 за темою «Ефекти нової фізики в астрофізичних
об’єктах та космології» (2015 – 2016 рр., номери державної реєстрації
0115U004891, 0116U006218)

7. Проєкт Національної академії наук України в рамках програми
«Цільова комплексна програма Національної академії наук України з
наукових космічних досліджень», «Створення Українського Астро­
космічного центру обробки даних для вирішення задач багато­
хвильової астрофізики» (2013 – 2017 рр., шифр 1.4.9.5, номе­
ри державної реєстрації 0113U001813, 0114U001872, 0115U001930,
0116U006441)

8. Грант 6Ф Відділення цільової підготовки Київського національного
університету імені Тараса Шевченка при Національній академії наук
України «Прояви темної енергії і темної матерії в модифікаціях
стандартної космологічної моделі» (2017 – 2018 рр., номер державної
реєстрації 0117U006354)

9. Проєкт Національної академії наук України в рамках Цільової
комплексної програми з наукових космічних досліджень на 2018
– 2022 рр. «Новітні методи та нові знання про будову матерії у
Всесвіті: опрацювання та наповнення бази даних рентгенівських
космічних місій. Етап 1. Обробка та інтерпретація даних вибраних
позагалактичних рентгенівських джерел» (2018 р.)

10. Грант дослідницькій лабораторії молодих вчених за проєктом
«Визначення властивостей темної матерії за допомогою астрофізи­
чних та космологічних спостережень» (2018 – 2019 рр., шифр 1.4.9,
номер державної реєстрації 0118U005385)

Метою дисертаційної роботи є дослідження природи темної матерії
за даними спостережень. Зокрема: визначення природи сигналу на
енергії 3.5 кеВ, що може бути свідченням розпаду частинок темної
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матерії, і отримання обмежень на параметри частинок легкої ферміонної
темної матерії. Для досягнення поставленої мети необхідно було
вирішити такі основні задачі:
1. Визначити найбільш перспективні космічні об’єкти для пошуку і

дослідження сигналу на енергії 3.5 кеВ.
2. Детально дослідити можливі джерела похибок при моделюванні

спектрів об’єктів для пошуку такого слабкого сигналу.
3. Безпосередньо змоделювати спостережувані спектри ряду об’єктів,

визначити значущості, потоки і положення лінії­кандидата, порівняти
їх з передбаченнями від розпаду частинок темної матерії.

4. В рамках гіпотези легкої ферміонної темної матерії отримати обме­
ження на масу частинки темної матерії за даними спостережуваної
кінематики сфероїдальних карликових галактик.

5. Дослідити статистичні властивості космічного мікрохвильового фо­
ну, що в подальшому визначають властивості великомасштабної
структури Всесвіту, утвореної за рахунок темної матерії.

Об’єктами дослідження є космічні об’єкти різних типів, такі як:
карликові сфероїдальні галактики, спіральні галактики, скупчення
галактик, а також космічний мікрохвильовий фон.

Предметами дослідження є можлива лінія розпаду темної матерії на
енергії близько 3.5 кеВ в рентгенівських спектрах космічних об’єктів,
фазовий розподіл густини темної матерії в сфероїдальних карликових
галактиках і спостережна динаміка руху зір у них, статистичні властиво­
сті космічного рентгенівського фону.

Методи дослідження включають статистичний аналіз даних астрофі­
зичних спостережень. Особлива увага приділялась модельно­
незалежному аналізу рентгенівських спектрів об’єктів і врахуванню мо­
жливих систематичних вкладів при визначенні властивостей слабкої лі­
нії на фоні астрофізичного спектру. Під час обробки даних обсерваторії
XMM­Newton виконувались комп’ютерні моделювання.
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Наукова новизна одержаних результатів. В рамках дисертаційної
роботи отримано такі оригінальні наукові результати:
• Створено карту неба в рентгенівському діапазоні на основі публічних
даних обсерваторії XMM­Newton. Створено метод швидкого пошуку
об’єктів для дослідження природи лінії на 3.5 кеВ – можливого
сигналу розпаду ТМ, метод застосований до отриманої карти неба.

• Показано, що неузгодженості в потоках і рівнях значущості сигналу
на 3.5 кеВ в роботах різних груп авторів можуть бути спричинені
систематичною похибкою, що виникає при моделюванні спектрів на
обмеженому діапазоні енергій внаслідок невизначеності у нормуванні
фону.

• Проведено пошук лінії на енергії 3.5 кеВ в спектрах скупчень галактик
з найбільшим очікуваним потоком від розпаду темної матерії. У 8
об’єктах з 19 задетектовано лінію зі значущістю > 2𝜎. Показано, що
поведінка положення лінії виключає її інструментальне походження,
а потоки узгоджуються з передбаченнями для сигналу ТМ, що
розпадається.

• З аналізу спостережної кінематики сфероїдальних карликових гала­
ктик, з використанням нового напів­аналітичного методу обчислення
розподілу густини легкої ферміонної темної матерії в гало галактик,
отримано 2𝜎 обмеження знизу 𝑚 ≳ 190 еВ на масу частинки ТМ.

• Побудовано оцінювачі статистичної анізотропії квадрупольного масш­
табно­інваріантного типу. Ці оцінювачі є незалежними від параметрів
космологічної моделі, і, таким чином, не потребують варіювання
цих параметрів при виконанні спостережних тестів статистичної
анізотропії.
Практичне значення одержаних результатів. Робота має фундамен­

тальний характер, отримані результати можуть бути використані для по­
дальших досліджень природи частинок темної матерії.
Особистий внесок здобувача. В роботі [1] здобувачем отримано ви­

раз для оцінювачів статистичної анізотропії космічного мікрохвильово­
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го фону і проведено симуляції методом Монте­Карло для оцінки похиб­
ки оцінювачів. В роботах [2, 6] здобувачем виконано обробку великого
масиву даних спостережень з використанням грід­інфраструктури для
отримання спектрів і зображень об’єктів. В роботі [6] виконувались мо­
делювання спектрів з метою визначення параметрів лінії випромінюван­
ня на 3.5 кеВ. В роботах [3, 4] проводились симуляції реалістичних спе­
ктрів космічних об’єктів для статистичного аналізу чутливості і величи­
ни похибки визначення слабкої лінії випромінювання на фоні астрофі­
зичного спектру. В роботі [5] безпосередньо проведений статистичний
аналіз даних спостережень кінематики зір у сфероїдальних карликових
галактиках і побудоване обмеження на масу частинки темної матерії.

Апробація результатів дисертації. Матеріали роботи було представ­
лено на семінарах в Інституті теоретичної фізики ім. М.М. Боголюбова
НАН України. Окремі результати доповідалися на низці конференцій:
• Конференція молодих вчених «Modern Problems of Theoretical Physics»,

22 − 24 грудня 2010 р., Київ, Україна
• Міжнародна конференція «Astroparticle Physics, Gravitation and Cosmo­
logy», 7­10 червня 2011 р., Київ, Україна

• 13­та Одеська міжнародна астрономічна Гамовська конференція­
школа, 19 – 25 серпня 2013 р., Одеса, Україна

• Українська конференція з космічних досліджень, 2 – 6 вересня 2013 р.,
Євпаторія, Україна

• 14­та Одеська міжнародна астрономічна Гамовська конференція­
школа, 17 – 24 серпня 2014 р., Одеса, Україна

• 5­та Гамовська меморіальна міжнародна конференція, 16 – 23 серпня
2015 р., Одеса, Україна

• Українська конференція з космічних досліджень, 24 – 28 серпня
2015 р., Одеса, Україна

• 16­та Одеська міжнародна астрономічна Гамовська конференція­
школа, 14­20 серпня 2016 р., Одеса, Україна
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• VII конференція молодих вчених «Problems of Theoretical Physics»,
13 – 15 грудня 2016 р., Київ, Україна

• 17­та Одеська міжнародна астрономічна Гамовська конференція­
школа, 13 – 20 серпня 2017 р., Одеса, Україна

• VIII конференція молодих вчених «Problems of Theoretical Physics»,
12 – 14 жовтня 2017 р., Київ, Україна

• Семінар «Проблеми теоретичної фізики» пам’яті академіка Олексія
Ситенка, 12 лютого 2018 р., Київ, Україна

• 18­та Одеська міжнародна астрономічна Гамовська конференція­
школа, 12 – 18 серпня 2018 р., Одеса, Україна

• X конференція молодих вчених «Problems of Theoretical Physics»,
23 – 29 грудня 2019 р., Київ, Україна

• AstroMatera2019: Cosmology and Dark Matter within Galaxies and
Clusters, 2 – 6 вересня 2019 р., Матера, Італія
Публiкацiї. Результати даної дисертаційної роботи представлено у 5­и

журнальних публікаціях [1—5], одному препринті [6] та у збірці трудів
конференцій [7].
Структура дисертацiйної роботи. Робота складається із вступу, ше­

сти розділів, що відповідають логічно завершеним етапам досліджень,
висновків та бібліографії, яка містить 204 посилань. Дисертація включає
17 рисунків та 7 таблиць. Загальний об’єм роботи становить 122 сторін­
ки друкованого тексту.
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РОЗДІЛ 1 ЛЕГКА ТЕМНА МАТЕРІЯ:
РОЗШИРЕННЯ СТАНДАРТНОЇ
МОДЕЛІ ФІЗИКИ ЧАСТИНОК

Визначення природи темної матерії є одною з основних фундамен­
тальних задач сучасної фізики. Вона є у списку пріоритетних задач у
плануванні більшості експериментів у галузях фізики частинок, астро­
фізики та космології. На сьогодні накопичено великий набір свідчень
наявності у Всесвіті невідомої субстанції, що не складається з відомих
частинок, проте складає більшість маси Всесвіту. Зокрема, спостереже­
ння кінематики зір в галактиках і галактик в скупченнях не можуть бу­
ти пояснені гравітаційним потенціалом, що утворений лише видимою
матерією. Аналогічний висновок випливає і зі спостережень гравітацій­
ного лінзування. Спостереження статистичних властивостей космічного
реліктового випромінювання і властивостей великомасштабної структу­
ри Всесвіту також вказують на те, що звичайна матерія кластеризувалась
під впливом попередньо утворених потенціальних ям. Можливими скла­
довими темної матерії могли б бути макроскопічні компактні об’єкти,
або ж спостережувана кінематика об’єктів галактичного масштабу мо­
гла б бути пояснена за допомогою модифікацій законів гравітації, однак,
згадані підходи наразі не можуть одночасно описати спостереження на
всіх масштабах (див., наприклад, огляди [8, 9]). Таким чином, найбільш
прийнятною гіпотезою є темна матерія, що складається з елементарних
частинок.
Серед частинок Стандартної моделі єдиними кандидатами на роль

частинок темної матерії є нейтрино – єдині довгоживучі нейтральні
частинки. Оскільки експериментально показано, що нейтрино мають
ненульову масу, вони, в принципі, могли б утворювати темну матерію.
Кількість темної матерії у Всесвіті визначається параметром густини
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ΩDM = 𝜌DM/𝜌0, де 𝜌DM – густина темної матерії в супутній системі
відліку, a 𝜌0 = 3𝐻2/(8𝜋𝐺) – критична густина, де 𝐻 – параметр
Габла, 𝐺 – гравітаційна стала. За сучасними даними [10], значення
цього параметру рівне ΩDMℎ2 = 0.1186 ± 0.0020, де ℎ – параметр
Габла, виражений у 100км/(сМпк). В той же час, параметр густини для
нейтрино Стандартної моделі визначається як

Ω𝜈ℎ2 = ∑ 𝑚𝜈
93.14еВ . (1.1)

Таким чином, для того, аби складати всю темну матерію, сума мас
нейтрино має становити

∑ 𝑚𝜈 ≃ 11еВ, (1.2)

що значно перевищує наявні експериментальні обмеження [10, 11].
Окрім того, оскільки нейтрино Стандартної моделі є ферміонами, на

них розповсюджується принцип Паулі, згідно з яким два ферміона не
можуть одночасно перебувати в однаковому квантовому стані. Таким
чином, густина в фазовому просторі частинок темної матерії обмежена
зверху величиною фазової густини виродженого Фермі–газу. З цього
факту випливає обмеження на масу частинок темної матерії знизу

𝑚4 ≥ 9(2𝜋ℏ)3

(2𝜋)5/2𝑔𝐺𝜎𝑟2
c
, (1.3)

де 𝑔 – кількість внутрішніх ступенів вільності частинки, 𝑟c – радіус ядра
гало у формі ізотермальної сфери (в припущенні якого отримане дане
обмеження),𝐺 –Ньютонвська гравітаційна стала. В грубому наближенні
це обмеження рівне кільком сотням еВ [12, 13] – так зване обмеження
Трімейна­Ґанна.
Ще одним аргументом проти того, що темна матерія складається з ней­

трино є історія формування структур у Всесвіті. Нейтрино стандартної
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моделі відщеплюються від термодинамічної рівноваги з релятивіськими
швидкостями, і, таким чином, не здатні сформувати видимі структури за
час життя Всесвіту [14].
Таким чином, нейтрино не можуть складати переважну частину

темної матерії, і Стандартна модель фізики частинок не містить
кандидата на роль частинки темної матерії. Тому, щоб пояснити
наявність у Всесвіті темної матерії в рамках фізики частинок, необхідно
розглядати розширення Стандартної моделі.

1.1. Мінімальне нейтринне розширення
Стандартної моделі

Природнім розширенням Стандартної моделі є так зване мінімальне
нейтринне розширення Стандартної моделі (𝜈MSM), що пропонує
додавання трьох правих нейтрино 𝑁𝐼 :

ℒ = ℒSM + 𝑖𝑁̄𝐼𝜕𝜇𝛾𝜇𝑁𝐼 − (𝐹𝛼𝐼𝐿̄𝛼𝑁𝐼 ̃𝜙 − 𝑀𝐼
2 𝑁̄𝑐

𝐼 𝑁𝐼 + ℎ.𝑐.) , (1.4)

де𝐹𝛼𝐼 –Юкавські константи взаємодії,𝑀𝐼 –Майоранівська маса правих
нейтрино, 𝐿𝛼 (𝛼 = 𝑒, 𝜇, 𝜏), 𝜙 – лептонні дублети і Хіггсівський дублет.
Така теорія дозволяє пояснити явище осциляцій нейтрино [15], містить
частинку, що є кандидатом на роль темної матерії – найлегше стерильне
нейтрино, а також здатна пояснити баріонну асиметрію Всесвіту за ра­
хунок осциляцій правих нейтрино з порушенням CP­симетрії [16]. Пра­
вокіральні нейтрино, введені таким чином, не мають електромагнітного,
слабкого та сильного зарядів, а тому названі стерильними нейтрино, на
противагу звичайним, активним, нейтрино.
Взаємодія стерильних нейтрино з частинками Стандартної моделі

реалізовується за рахунок змішування з активними нейтрино. Величина
змішування параметризується кутом змішування, що для найлегшого
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Рис. 1.1 Діаграма Фейнмана радіаційного розпаду стерильного нейтри­
но.

стерильного нейтрино (можливої частинки темної матерії) рівний

𝜃2
1 = ∑𝛼=𝑒,𝜇,𝜏

𝑣2|𝐹𝛼1|2

𝑀2
1

, (1.5)

де 𝑣 = 246ГеВ – вакуумне очікуване значення поля Хіггса. Індекс 1,
що позначає найлегше стерильне нейтрино надалі опускатимемо. Темна
матерія, утворена зі стерильних нейтрино, не є стабільною і може
розпадатись. Домінуючим каналом розпаду є 𝑁 → 𝜈𝛼𝜈𝛽 ̄𝜈𝛽 (за всіма
можливими комбінаціями ароматів), з повною шириною розпаду, що
дорівнює [17]

Γ𝑁→3𝜈 =
𝐺2

𝐹 𝑀5

96𝜋3 𝜃2 ≈ 6.7 × 10−15𝜃2
(

𝑀
10кеВ)

5
с−1. (1.6)

Природною умовою є великий відносно віку Всесвіту (𝑡𝑈 = 4.4 × 1017с)
час життя темної матерії, таким чином [18]

𝜃2 < 3.3 × 10−4
(

10кеВ
𝑀 )

5
. (1.7)

Субдомінантним каналом є петльовий процес, що призводить до
радіаційного розпаду 𝑁 → 𝜈 + 𝛾 (Рис. 1.1) з шириною [17]

Γ𝑁→𝛾𝜈 =
9𝛼𝐺2

𝐹
256𝜋4 𝜃2𝑀5 = 5.5 × 10−17𝜃2

(
𝑀

10кеВ)
5
с−1. (1.8)
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Цей канал розпаду подавлений відносно основного каналу
(на 27𝛼

8𝜋 ≈ 1
128), однак продукує моноенергетичний сигнал з енергією

𝐸 = 𝑀/2, що може бути задетектованим в об’єктах зі значною густи­
ною темної матерії.
У випадку спостереження гало темної матерії, що віддалені від

спостерігача набагато далі, аніж розмір цих гало, інструментом з малим
полем зору Ωfov ≪ 1, інтенсивність сигналу від розпаду темної матерії
(в одиницях фот. см−2 с−1) дорівнює

𝐹 =
𝒮DMΩfovΓ𝑁→𝛾𝜈

4𝜋𝑀 , (1.9)

де
𝒮DM ≡ ∫ 𝜌DM(𝑙)𝑑𝑙 (1.10)

– стовпчикова густина вздовж променя зору.
Слід зазначити, що на відміну від моделей темної матерії, що анігілює

(наприклад, WIMPs), що передбачають інтенсивність спостережуваного
сигналу пропорційною до квадрату густини темної матерії, сигнал у
випадку темної матерії, що розпадається, залежить від густини лінійно.
Таким чином, потенційно детектовний сучасними інструментами сигнал
від розпаду темної матерії очікується з близькою інтенсивністю від
значно ширшого кола об’єктів різної природи [19]. Якщо така лінія в
спектрах знайдена – поверхнева яскравість її може бути досліджена в
межах одного гало та порівняна поміж різними об’єктами. Поведінка її
передбачається відмінною від ліній астрофізичного походження.

1.2. Природа лінії на енергії 3.5 кеВ
Неідентифікована лінія, що може походити від розпадів темної матерії

з масою частинки близько 7кеВ, була виявлена двома незалежними
групами в спектрах деяких скупчень галактик [20, 21], спектрах галактик
Андромеда [21] та Чумацький шлях [22]. Наявність сигналу в спектрах
галактик і скупчень галактик надалі була підтверджена рядом робіт [23—
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27]. Пошук лінії в спектрах інших об’єктів не виявив значущого
сигналу [28—33].
Окрім походження від розпаду частинок темної матерії, лінія на

енергії 3.5 кеВ може мати й інакші пояснення:
Систематика (невідомий інструментальний ефект). Калібрування

рентгенівських обсерваторій є неточним, тому не виключено виникне­
ння артефактів, що можуть бути помилково інтерпретовані, як сигнал
космічного походження. Для перевірки такої гіпотези необхідно визна­
чити залежність енергетичного положення лінії в спектрі від червоного
зміщення відповідних об’єктів. Положення інструментальної лінії має
залишатись незмінним, в той час як положення сигналу, що походить
з об’єкту, залежить лінійно від його червоного зміщення. Також важли­
во зазначити, що лінію на енергії близько 3.5 кеВ було виявлено в спе­
ктрах спостережень, отриманих чотирма різними інструментами: рент­
генівськими обсерваторіями XMM­Newton, Chandra, Suzaku, NuSTAR,
конструкції яких, а відповідно і ефекти інструментальної систематики,
відрізняються. Таким чином інтерпретація лінії як систематичного ефе­
кту видається малоймовірною.

Статистична флуктуація. Сигнал може виявитись статистичною
флуктуацією, однак наразі формальна значущість детектувань в різних
об’єктах перевищує 5𝜎. Якщо ж взяти до уваги детектування сигналу
з регіону «чистого неба» зі значущістю 11𝜎 за даними обсерваторії
NuSTAR [26], можна стверджувати, що таке пояснення сигналу не варто
вважати єдиним.

Походження лінії від неврахованого атомного переходу. Сигнал на
енергії близькій до 3.5 кеВ може бути лінією атомного переходу
(комплексом ліній K XVIII на 3.47 кеВ, 3.51 кеВ [34—36] або ж лінією
S XVI, підсиленою за рахунок обміну зарядів між нейтральним воднем і
йонами сірки [37—39]). Однак, для пояснення ефекту, концентрації цих
елементів мають значно перевищувати сонячні.
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Таким чином, для дослідження природи сигналу на 3.5 кеВ необхідно
досліджувати багато об’єктів різної природи на предмет наявності лінії
в їх спостережних спектрах, порівнювати поверхневу яскравість лінії з
передбаченням, отриманим з густини темної матерії в об’єктах, а також
перевіряти залежність інтенсивності сигналу від червоного зміщення
об’єкта.
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РОЗДІЛ 2 РЕНТГЕНІВСЬКА КАРТА
НЕБА І ВІДБІР ОБ’ЄКТІВ ДЛЯ ПОШУКУ

СИГНАЛУ НА ЕНЕРГІЇ 3.5 КЕВ

Відбір найкращих об’єктів для пошуку в них можливої лінії розпаду
темної матерії можна виконувати, виходячи з інформації про розподіл
густини темної матерії в них. З іншого боку, ці дані не завжди є точними,
а можливість виявлення лінії залежить від загальної яскравості об’єкта,
сумарної експозиції спостережень та ін. В даному розділі запропоновано
метод грубого попереднього відбору регіонів для аналізу з огляду на
наявні дані спостережень.

2.1. Обробка даних спостережень
Згідно з [40], камера European Cosmic Imaging Camera (EPIC) на борту

обсерваторії XMM­Newton – найбільш чутливий інструмент з наявних
для пошуку слабких ліній у рентгенівських спектрах.
Для обробки даних спостережень рентгенівської обсерваторії

XMM­Newton ми використовували пакет для аналізу протяжних джерел
ESAS, що є частиною програмного забезпечення XMM­Newton Science
Analysis System (SAS). Методологія ESAS полягає в детальному моде­
люванні і/або відніманні різних компонент дифузного фону, що виникає
під час спостережень камерами MOS і PN на борту обсерваторії, з пер­
ших принципів (наскільки це можливо). Фон тоді складається з кількох
компонент, основними з яких в діапазоні енергій > 2 кеВ є:
1. Космічний рентгенівський фон, що являє собою комбінацію випро­

мінювання нерозділених точкових джерел за межами Галактики [41], і
має степеневий спектр з показником 1.4. В аналізі враховується на етапі
моделювання спектра як додаткова фонова компонента моделі.
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2. Протонні спалахи – компонента фону, що викликана м’якими соня­
чними протонами з енергією кількасот еВ, прискорених в магнітосфері.
Інтенсивність і спектр цієї компоненти є непередбачуваними, а розподіл
подібним до сигналу рентгенівського випромінювання. Єдиним спосо­
бом «боротьби» з цією компонентоюфону є виключення періодів спосте­
режень з загальним потоком,що перевищує середній потік, що є ознакою
наявності додаткової протонної компоненти [42].
3. Фон, спричинений взаємодією космічних променів з детектором.

Для моделювання цієї компоненти фону, в пакеті ESAS використовує­
ться набір даних, отриманих в режимі «закритого фільтру», коли рент­
генівські фотони не потрапляють до детектора, а також дані з неекспо­
нованих кутів CCD матриць, на відміну від багатьох інших методів, що
використовують дані «чистого неба» (які містять невідомий вклад від ін­
ших змінних компонент фона) [42, 43]. Це принципово при аналізі спо­
стережень, домінованих фоновими компонентами випромінювання, а не
випромінюваннням джерела.
Загалом, процес підготовки даних починається з отримання очищених

списків подій (event lists) з допомогою процедур mos­filter і pn­filter. Ці
скрипти видаляють періоди експозиції, що містять внесок від протон­
ної компоненти фона. При цьому використовуються стандартні фільтри
і пороги, визначені в пакеті ESAS. Таким чином, очищений список подій
містить лише події з поля зору відповідної камери і не містить «проблем­
них» подій, як от «гарячих» пікселів і т.п. Наступним (опціональним)
кроком є автоматичний пошук (і виключення) точкових джерел. Для цьо­
го використовувалась процедура edetect_chain. Ми вибирали радіус ви­
різання таким, на якому поверхнева яскравість точкового джерела дорів­
нює 0.1 від фону, що його оточує. Нарешті, списки подій обробляються
процедурами mos­spectra, mos_back (pn­spectra, pn_back для камери PN)
для отримання моделі фону, спричиненого космічними променями, спе­
ктрів джерела, матриць відгуку інструмента, а також зображень об’єкта
і модельних зображень фону.
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Шляхом обробки і комбінації всіх публічно доступних архівних даних
спостережень обсерваторії нами була створена карта неба в діапазонах
2 − 5 кеВ і 5 − 10 кеВ [2, 7], що є інструментом візуалізації для потреб
рентгенівської астрономії, на додачу до раніше наявної карти неба в
м’якому рентгенвському діапазоні (0.1 − 2.4 кеВ) за даними обсерваторії
ROSAT і каталогів точкових джерел. Дані карти неба використовуються
для пошуку і аналізу можливого сигналу темної матерії на енергії
3.5 кеВ.

2.2. Пошук регіонів, перспективних для
детального аналізу

Описана вище карта неба в рентгенівському діапазоні, побудована
за даними XMM­Newton, дозволяє проаналізувати велику кількість
спектрів об’єктів (до 80 Мсек чистої експозиції). Оскільки докладний
аналіз тисяч індивідуальних спостережень видається надто складною
задачею, ми пропонуємо процедуру відбору потенційних джерел для
пошуку лінії на ∼ 3.55 кеВ з використанням техніки близької до вейвлет­
аналізу.
Зазвичай, вейвлети в астрофізиці використовуються для пошуку то­

чкових джерел [44—46] та аналізу періодичності [47—49], однак також
можуть бути використаними для пошуку локальних неоднорідностей
спектрів. Для простоти, розглянемо неперервний спектр з вузькою ліні­
єю випромінювання на енергії, що відповідає енергетичному біну 𝐸𝑖 з
потоком 𝐹𝑖 в цьому біні. Обраховуючи надлишок потоку по відношен­
ню до сусідніх бінів

Δ𝐹𝑖 = 𝐹𝑖 − 1
2 (𝐹𝑖−1 + 𝐹𝑖+1) , (2.1)

видно, що внесок неперервної компоненти (континуума) майже скороти­
ться, в той час як внесок від лінії, локалізованої в 𝑖­му біні, – ні. Перемі­
щуючись по цікавій нам області спектра і обраховуючи найбільшу Δ𝐹𝑖,
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Рис. 2.1 Сходинкова вейвлет фун­
кція (2.4) з шириною 𝑊 = 100.
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Рис. 2.2 Mexican hat вейвлет (2.5)
з шириною 𝜎 = 50.

можемо визначити положення лінії 𝐸0. Іншою важливою величиною є
значущість лінії 𝑆, що може бути виражена як

𝑆(𝐸0) =
𝐹𝑖 − 1

2 (𝐹𝑖−1 + 𝐹𝑖+1)

√𝐹𝑖 + 1
2 (𝐹𝑖−1 + 𝐹𝑖+1)

. (2.2)

Її узагальнення на довільну функцію вейвлету має вигляд

𝑆(𝐸0) =
∫ 𝑑𝐸𝜓(𝐸 − 𝐸0)𝐹 (𝐸)

√∫ 𝑑𝐸|𝜓(𝐸 − 𝐸0)|𝐹 (𝐸)
. (2.3)

Ми використовуємо два типи функцій вейвлету 𝜓 :
• сходинкова вейвлет функція, що використана в Рівн. 2.2, див. Рис. 2.1:

𝜓(𝑡) = 3
2 𝜃 (𝑡 + 𝑊

2 ) − 3
2 𝜃 (𝑡 − 𝑊

2 ) − 1
2 𝜃 (𝑡 + 3𝑊

2 ) + 1
2 𝜃 (𝑡 − 3𝑊

2 ) ,
(2.4)

де 𝜃(𝑡) – функція Хевісайда, 𝑊 – ширина вейвлету;
• вейвлет MHat (“mexican hat”)

𝜓(𝑡) = (1 − 𝑡2

𝜎2 ) exp(− 𝑡2

2𝜎2 ) , (2.5)

де 𝜎 – ширина вейвлету, див. Рис. 2.2.
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На практиці, використання методу вейвлет­аналізу має зменшити зна­
чущість задетектованої лінії. Причинами цього є наявність інструмен­
тальних ліній (таких як лінія K K𝛼 на 3.31 кеВ і лінія Ca K𝛼 на 3.69 кеВ),
комплекси астрофізичних ліній випромінювання гарячої плазми (див.,
наприклад, таблицю 1 в [50]) і значущі викривлення ефективної площі
інструментів обсерваторії XMM­Newton в області енергій, що нас ціка­
вить.
Для перевірки чутливості нашого підходу ми згенерували 5000 неза­

лежних реалізацій спектрів спостережень галактики Андромеда каме­
рою MOS обсерваторії XMM­Newton. Лінія на енергії близько 3.5 кеВ
в цьому об’єкті була знайдена в роботі [21]. Симуляції виконувались ви­
користовуючи стандартну команду fakeit пакету спектральних моделю­
вань Xspec. Параметри моделі були вибрані рівними параметрам найкра­
щої підгонки реально спостережуваного спектру галактики Андромеда
з [21]. Нові лінії випромінювання включались до вхідної моделі симуля­
цій fakeit як вузькі гаусіани (модель gaussian) з різними інтенсивностями.
Ми моделювали кожен симульований спектр в пакеті Xspec і оцінювали
нову значущість лінії Σ з використанням процедури steppar. Для двох до­
даткових ступенів вільності (положення і потік вузької лінії), доданих до
моделі, значення Σ і відповідні локальні значення 𝑝 (ймовірність спосте­
реження додаткової лінії на ∼3.5 кеВ є не меншою, аніж спостережені в
симульованому спектрі за умови відсутності її в моделі, що використо­
вувалась для генерації спектру, див., наприклад, [51]) можуть бути ви­
раженими через Δ𝜒2 – зменшення статистики 𝜒2 при додаванні вузької
гаусової лінії у модель:

𝑝 = 2
√𝜋

Σ/√2

∫
0

𝑑𝑡 exp (−𝑡2) = 1 − e−Δ𝜒2
2 . (2.6)

Після цього ми використовували запропоновану процедуру вейвлет­
аналізу до отриманих спектрів і визначали максимальне значення
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Рис. 2.3 Залежність оцінки значу­
щості 𝑆 з використанням сходин­
кової функції вейвлету від локаль­
ної значущості лінії Σ. Ширина
вейвлету 𝑊 = 120 еВ.
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Рис. 2.4 Те ж, що на Рис. 2.3, але
з використанням вейвлету Mhat зі
значенням 𝜎 = 60 еВ.

параметру вейвлету 𝑆 серед значень на положеннях лінії 𝐸0 в інтервалі
енергій 3.45 − 3.60 кеВ. Таким чином, ми брали до уваги можливі
зміни положень лінії внаслідок статистичних флуктуацій. Для цього ми
використовували сходинкову функцію вейвлету з шириною біну 𝑊 =
120 еВ і MHat вейвлет з 𝜎 = 60 еВ. Отримане співвідношення між
значущістю лінії Σ і значенням параметру вейвлету 𝑆 для двох вибраних
вейвлет­функцій наведені на Рис. 2.3 і Рис. 2.4.
Після цього ми проаналізували всі спостереження камери MOS обсер­

ваторії XMM­Newton, використані при побудові карти неба, описаної ви­
ще, для пошуку лінії на∼ 3.5 кеВ (ми варіювали положення лінії в межах
3.45 − 3.60 кеВ), з використанням сходинкової вейвлет­функції з шири­
ною 𝑊 = 120 еВ. Формат карти неба дозволяє комбінувати всі дані з ви­
значених областей неба (квадрати 25′ × 25′, що грубо відповідає області
зору обсерваторії XMM­Newton). Ми вибрали всі дані, в яких нова лінія
задетектована на 𝑆 > 2 (що в середньому відповідає рівню локальної
значущості Σ > 4𝜎, згідно з найкращою підгонкою на Рис. 2.3). Отрима­
ний список 235 просторових регіонів наведений в Таблиці 2.1. Знайде­
ні запропонованим грубим методом регіони потребують утотожнення з
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об’єктами і подальшого детального аналізу для підтвердження наявності
лінії в цих об’єктах.

Табл. 2.1 Список 235 областей розміром 25′ × 25′, в яких зареєстроване
перевищення на енергії ∼ 3.5 keV на рівні 𝑆 > 2. Координати центрів
областей наведені в градусах.

𝑆 RA DEC 𝑆 RA DEC 𝑆 RA DEC
3.569 255.696 33.438 3.272 141.929 ­5.960 3.219 255.422 78.910
3.174 162.793 33.770 3.060 150.368 55.633 3.056 160.302 5.934
3.011 221.502 40.729 3.010 334.134 ­17.251 2.914 318.248 13.434
2.888 98.016 ­60.384 2.878 355.905 ­53.423 2.863 37.253 0.620
2.833 31.458 ­7.660 2.796 177.711 ­28.667 2.795 283.981 1.450
2.764 217.554 42.042 2.754 331.878 10.297 2.749 296.753 34.207
2.744 278.495 ­10.191 2.721 162.084 ­59.971 2.717 260.130 26.500
2.715 196.287 ­40.454 2.707 70.230 25.607 2.694 187.932 25.592
2.690 168.905 18.123 2.675 70.688 25.192 2.670 219.889 53.553
2.650 197.542 37.054 2.633 93.722 ­33.513 2.633 168.542 9.695
2.618 66.338 15.603 2.616 186.339 32.285 2.613 282.338 0.206
2.609 118.707 22.058 2.606 86.844 ­31.890 2.604 349.648 ­53.980
2.596 13.565 ­73.127 2.582 265.456 ­38.870 2.582 17.417 ­45.779
2.576 349.659 ­52.747 2.561 109.772 ­24.366 2.560 25.237 ­34.301
2.533 230.877 ­44.777 2.529 8.079 13.973 2.524 146.463 ­8.870
2.492 154.135 ­40.968 2.489 239.146 ­22.034 2.474 243.486 ­22.574
2.464 210.425 ­60.624 2.460 229.351 ­16.047 2.457 145.877 16.837
2.443 34.367 ­5.179 2.440 63.889 ­59.232 2.429 267.965 23.109
2.405 276.842 6.386 2.395 167.980 43.934 2.383 85.155 35.536
2.379 30.208 ­2.290 2.378 27.689 ­74.381 2.378 261.521 2.265
2.377 73.993 ­68.840 2.373 38.886 ­3.905 2.369 83.329 ­70.178
2.352 14.384 ­26.364 2.351 147.732 ­62.688 2.350 94.278 22.649
2.348 148.905 18.123 2.336 156.019 ­7.213 2.335 165.428 76.838
2.326 225.219 1.868 2.319 350.208 8.071 2.317 70.287 ­43.537
2.309 313.772 44.304 2.306 54.337 ­35.556 2.289 268.126 ­6.016
2.285 103.866 ­24.243 2.283 3.169 ­19.662 2.280 137.884 52.896
2.274 355.503 ­55.510 2.268 78.095 ­67.460 2.268 263.816 ­25.477
2.267 61.609 ­71.335 2.266 191.874 2.705 2.261 336.019 ­1.864
2.255 162.005 ­25.390 2.253 80.212 ­69.013 2.251 7.164 ­77.279
2.248 191.874 8.475 2.246 181.851 28.236 2.243 348.258 ­53.556
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Продовження Таблиці 2.1…
𝑆 RA DEC 𝑆 RA DEC 𝑆 RA DEC

2.242 196.813 ­19.248 2.231 292.013 21.446 2.228 5.219 ­1.868
2.226 188.844 26.427 2.223 216.445 42.110 2.219 154.216 ­33.497
2.213 225.787 ­42.213 2.212 312.121 29.276 2.208 218.470 ­36.163
2.200 149.375 2.706 2.199 259.437 ­59.451 2.192 25.041 ­67.997
2.187 150.235 28.886 2.186 65.051 15.578 2.183 9.689 48.479
2.180 251.169 57.704 2.175 164.393 1.451 2.169 185.633 4.354
2.167 138.074 18.371 2.160 230.799 ­38.539 2.160 132.290 ­2.704
2.147 245.280 ­77.252 2.144 352.413 ­53.133 2.144 267.647 ­37.270
2.141 254.773 ­42.191 2.139 50.210 11.114 2.138 159.754 41.875
2.134 89.259 ­33.156 2.134 163.171 ­40.423 2.133 139.292 46.464
2.132 308.751 ­33.974 2.131 68.988 ­78.124 2.131 244.312 12.279
2.123 265.687 ­23.892 2.121 263.285 ­33.798 2.116 263.813 ­33.415
2.112 26.911 61.840 2.111 227.306 57.265 2.111 157.884 30.873
2.108 67.006 25.989 2.107 18.820 ­47.323 2.102 181.945 ­32.489
2.099 291.067 13.978 2.098 136.842 0.621 2.097 8.103 39.776
2.093 179.233 52.798 2.086 86.087 ­25.967 2.084 50.652 16.877
2.082 177.689 ­28.263 2.082 13.019 27.220 2.080 147.337 76.449
2.079 165.122 ­77.666 2.079 157.829 ­34.967 2.079 140.755 30.379
2.073 64.594 29.184 2.073 37.289 ­29.498 2.070 351.883 ­10.702
2.065 77.516 ­69.129 2.063 220.125 64.432 2.061 14.866 ­72.689
2.059 40.445 ­59.862 2.057 127.269 ­33.539 2.056 272.428 ­19.359
2.053 200.159 ­63.615 2.050 178.886 6.761 2.049 10.208 ­9.293
2.047 179.419 26.530 2.043 34.367 ­6.823 2.042 93.492 ­27.619
2.042 144.735 41.338 2.041 154.435 ­58.882 2.039 89.482 ­66.430
2.033 230.222 20.208 2.031 52.140 30.285 2.029 281.929 ­3.091
2.027 103.129 40.837 2.025 182.005 25.390 2.021 163.093 35.850
2.016 325.166 ­43.020 2.014 323.903 ­54.653 2.014 243.469 ­22.987
2.009 86.957 ­70.276 2.006 35.194 ­4.761 2.004 267.710 ­6.837
2.002 14.723 ­66.772 2.001 67.169 ­17.274 2.000 83.981 ­4.754
3.174 356.664 ­53.796 2.378 1.673 ­34.934 2.135 192.706 5.188
3.041 31.042 ­6.430 2.365 64.393 1.037 2.132 333.952 0.208
2.913 159.427 53.609 2.348 344.075 ­36.316 2.128 128.854 25.190
2.852 298.943 26.153 2.326 76.960 ­70.983 2.115 20.302 ­0.205
2.792 237.169 27.070 2.313 222.965 ­55.847 2.109 341.392 28.208
2.748 160.009 39.777 2.286 231.655 51.509 2.100 23.563 ­36.290
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Продовження Таблиці 2.1…
𝑆 RA DEC 𝑆 RA DEC 𝑆 RA DEC

2.715 310.385 ­57.293 2.278 167.710 2.704 2.095 39.196 61.565
2.690 24.393 ­8.439 2.268 209.564 ­61.457 2.082 255.367 59.682
2.659 13.952 ­1.039 2.260 354.881 ­56.367 2.079 314.896 43.847
2.626 131.623 ­50.696 2.251 357.499 36.642 2.079 122.056 ­76.337
2.610 202.074 ­31.276 2.243 34.240 42.628 2.069 248.988 78.124
2.601 165.722 22.649 2.227 40.997 ­48.534 2.060 348.913 78.957
2.577 264.565 60.097 2.218 187.227 13.965 2.055 195.897 ­83.920
2.553 186.691 ­63.914 2.204 183.196 29.120 2.047 58.479 ­0.206
2.520 318.665 13.420 2.188 12.186 31.910 2.042 237.051 ­32.141
2.465 349.655 ­53.157 2.183 186.782 ­63.085 2.035 304.006 37.142
2.444 213.247 71.493 2.168 66.108 25.143 2.027 133.227 33.527
2.421 125.722 22.649 2.153 258.771 ­38.629 2.018 321.130 51.185
2.381 55.039 ­18.475 2.142 283.769 15.546 2.014 181.895 ­27.427
2.002 80.552 ­68.144
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РОЗДІЛ 3 ПОШУК ЛІНІЇ РОЗПАДУ ТМ
В СПЕКТРІ: СИСТЕМАТИЧНА ПОХИБКА
ПРИ МОДЕЛЮВАННІ КОНТИНУУМУ

Пошук слабких особливостей на фоні неперервного спектра – давня
та поширена задача в астрономії, див. наприклад [52—59]. Конкретний
приклад такої задачі, цікавий нам – пошук лінії розпаду темної матерії в
рентгенівських спектрах космічних об’єктів. Як було згадано, можливим
кандидатом на роль сигналу розпаду темної матерії в рентгенівському
діапазоні є вузька лінія випромінювання на ∼3.5 кеВ. В роботі [20] ця
лінія виявлена в об’єднаному спектрі близьких скупчень галактик (з
аналізу даних спостережень рентгенівської обсерваторії XMM­Newton)
і в центральній частині скупчення Персей (з аналізу даних обсерваторій
XMM­Newton і Chandra). В роботі [21] показана наявність даної
лінії в центральній частині галактики Андромеда і в віддалених
областях скупчення галактик Персей. Наразі існує невідповідність між
значеннями потоку і значущістю сигналу на 3.5 кеВ в дослідженнях
різних груп авторів. Наприклад, у роботі [34] вказано значно нижчу
значущість лінії в спектрі галактики Андромеда з використанням
того ж набору даних, що й у [21]. Така невідповідність породила
дискусію, викладену в наступних роботах, див. [60, 61]. Дві інші недавні
роботи [25, 62] отримують суперечливі результати щодо наявності
лінії на енергії 3.5 кеВ в протяжному спостереженні сфероїдальної
карликової галактики Драко. В [62] не виявлено ознак сигналу в
жодному зі спектрометрів на борту місії XMM­Newton: ані в MOS,
ані в PN камері. В [25], натомість, виявлено лінієподібне перевищення
в PN камері (однак не в MOS), параметри якого співпадають з
передбаченнями від розпадів темної матерії. Подальше виявлення
сигналу в спостереженнях центральної частини скупчення галактик
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Персей обсерваторією Suzaku в роботах [23, 24] супроводжувалось
відсутністю спостереження сигналу у даних обсерваторій Suzaku [29] і
Hitomi [63]. Окрім того, в той час коли у [64] показана наявність слабкого
(з рівнем значущості 2𝜎) сигналу в об’єднаному наборі спостережень
скупчень галактик обсерваторією Suzaku, в роботах [65, 66] не виявлено
лінії на 3.5 кеВ в інших комбінаціях об’єктів, в яких темна матерія
домінує, використовуючи дані XMM­Newton і Chandra. Звісно, варто
зазначити, що рівень статистики і повний час експозиції наборів даних,
що використовувались в [64—66], є меншими в порівнянні з тими, що
використані в аналізі [20].
Задачею роботи в даному розділі є більш детальний розгляд деяких

зі згаданих невідповідностей щодо відсутності спостереження слабких
особливостей в спектрах.

3.1. Проста аналітична оцінка
Для того аби оцінити величину систематичної похибки, що вноситься

моделюванням спектрів, розглянемо плаский рентгенівський спектр, що
спостерігався протягом часу експозиції 𝑇exp інструментом з ефективною
площею 𝐴eff і спектральною роздільною здатністю Δ𝐸line. Варто
зазначити, що отримані тут результати є досить загальними, і можуть
бути використані для опису не лише рентгенівських спектрів, а
і для інших діапазонів електромагнітного випромінювання, як от:
ультрафіолет, гама­діапазон, а також для інших типів частинок, що
реєструються, наприклад, космічних променів, нейтрино.
Моделюючи цей спектр на діапазоні енергій Δ𝐸, матимемо 𝑛

спектральних бінів з розміром 𝐸bin = Δ𝐸/𝑛. Різниця в значеннях
𝜒2 статистики між реальною моделлю і моделлю найкращої підгонки
становитиме

Δ𝜒2 ≡ 𝜒2
actual − 𝜒2

best­fit =
𝑛

∑
𝑖=1

(𝑁mod,𝑖 − 𝑁𝑖)2

𝑁𝑖
. (3.1)
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Тут Δ𝜒2 = 9, що відповідає, наприклад, рівню значущості 3𝜎 для 1
додаткового ступеня вільності, 2.5𝜎 для 2 додаткових ступенів вільності
і т. д.
Припустимо, що неперервний спектр (континуум) змінюється

на однакове відношення для всіх спектральних бінів, тобто
𝑁mod,𝑖/𝑁𝑖 = const, де 𝑁𝑖 = 𝑇exp × 𝐹cont,𝑖 × 𝐸bin – кількість відліків не­
перервного спектру в 𝑖­му біні, 𝑁mod,𝑖 – кількість відліків неперервного
спектру, що передбачає модель в тому ж біні. Рис. 3.1 показує, що таке
припущення добре працює для об’єктів, що описуються одною моделлю
неперервного спектру, що згортається з відгуком інструмента, таких як
центр галактики Андромеда.
Матимемо:

𝑁mod,𝑖 − 𝑁𝑖 = 3
𝐶cont𝑇exp

𝑁𝑖 .

Тут 𝐶cont = ∑ 𝑁𝑖 × 𝑇exp – повний потік неперервного спектру (у відліках
на одиницю часу) на всьому діапазоні енергій моделювання, фактор 3
виникає внаслідок обраної величини √Δ𝜒2. Тоді різниця у відліках в
лінії буде рівною

Δ𝑁line ≡ ∑
𝑙𝑖𝑛𝑒

(𝑁mod,𝑖 − 𝑁𝑖) = 3
𝐹contΔ𝐸line𝑇exp

𝐶cont𝑇exp
,

а невизначеність потоку Δ𝐹line,est ph/cm2/s становитиме

Δ𝐹line,est ≃ 3Δ𝐸line
𝐴eff

× 𝐹cont

𝑇 1/2
exp𝐶1/2

cont
, (3.2)

де 𝐹cont – рівень континууму (в відліках на одиницю часу на оди­
ницю енергії) в околі лінії. Варто зазначити, що якщо переозначити
𝐹cont = 𝑓cont𝐴eff (як має бути у випадку, якщо космічне випромінюва­
ння домінує в потоці фону), оціночне значення Δ𝐹line,est за Рівн. 3.2 буде
пропорційним до (𝐴eff 𝑇exp)

−1/2, у відповідності до очікувань. Також за­
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значимо, що Рівн. 3.2 є вірним лише для статистично незалежних бінів.
Ця умова виконується, якщо мінімальна кількість відліків на спектраль­
ний бін більша за 20, і, таким чином, використання статистики 𝜒2 є ви­
правданим, див., наприклад, розд. 6.5 у [67].
Підсумовуючи, для зменшення Δ𝐹line,est необхідно:

1. підвищувати спектральну роздільну здатність (оскільки Δ𝐹line,est
змінюється як Δ𝐸line);

2. збільшувати ефективну площу інструмента (оскільки Δ𝐹line,est зміню­
ється як 𝐴−1

eff );
3. підвищувати сумарну експозицію спостережень (оскільки Δ𝐹line,est

змінюється як 𝑇 −1/2
exp );

4. знижувати рівень фону (оскільки Δ𝐹line,est змінюється як 𝐹cont/𝐶1/2
cont);

5. розширювати діапазон енергій під час моделювання спектра (оскіль­
ки Δ𝐹line,est змінюється як 𝐶−1/2

cont ).
Перші два пункти досяжні за допомогою використання нових кращих

інструментів, наприклад, експеримент на метеорологічній ракеті Micro­
X, спектрометр SXS на борту місії XRISM (наступник невдалої місії
Hitomi), та інші майбутні інструменти [26, 40, 50, 68—73]. Наступні два
пункти досягаються з допомогою протяжних спостережень (з більшим
𝑇exp) тьмяних об’єктів (з нижчими 𝐹cont та 𝐶cont). Зрештою, останній
пункт залежить виключно від реалізації процедури моделювання спе­
ктра і, таким чином, може бути оптимізованим без використання нових
інструментів чи виконання нових спостережень.

3.2. Симуляції
Для того аби точно розрахувати значення Δ𝐹line, ми виконали ряд

чисельних симуляцій спектрів об’єктів, розгляд результатів аналізу яких
ми виконуємо, див. Таблицю 3.2. Відповідні моделі найкращої підгонки
і файли відгуку інструментів XMM­Newton і Suzaku були взяті з [21, 23,
25].
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Табл. 3.1 Моделі, що використовувались для моделювання симульова­
них спектрів. Перша компонента моделі згорталася з відгуком інстру­
мента, друга компонента – не згорталася. Fl – значення повного потоку
компоненти степеневого спектра на діапазоні енергій Δ𝐸. Нормування
задається на 3.5 кеВ.

Об’єкт Δ𝐸, Моделі спектра Значення параметрів
кеВ континууму

M31 2­2.7, 1. 𝐾𝑙
√2𝜋𝜎2

exp(
−(𝐸−𝐸𝑙)2

2𝜎2 ) 𝛼=1.706,
3­8.1 +𝐾 ⋅ 𝐸−𝛼 K=1.17 ⋅ 10−3 фот.

см2с кеВ
2. 𝐾 ⋅ 𝐸−𝛼 𝛼=0.397, K=0.0585 фот.

с кеВ

M31 3­4 1. 𝐾𝑙
√2𝜋𝜎2

exp(
−(𝐸−𝐸𝑙)2

2𝜎2 )
2. 𝐾 ⋅ 𝐸−𝛼 𝛼=1.414, K=0.4 фот.

с кеВ

Draco 2.4­7, 1. 𝐾𝑙
√2𝜋𝜎2

exp(
−(𝐸−𝐸𝑙)2

2𝜎2 ) + 𝜂𝐻 = 0.0225 ⋅ 1022 атомівсм2 ,

10­11 +exp[−𝜂𝐻𝜎(𝐸)] ⋅ 𝐾 ⋅ 𝐸−𝛼 𝛼=1.59, Fl=0.32 ⋅ 10−11 ерг
см2с

2. 𝐾 ⋅ 𝐸−𝛼 𝛼=0.355, K=0.1919 фот.
с кеВ

Draco 2.5­5 1. 𝐾𝑙
√2𝜋𝜎2

exp(
−(𝐸−𝐸𝑙)2

2𝜎2 )
2. 𝐾 ⋅ 𝐸−𝛼 𝛼=0.55, K=0.24 фот.

с кеВ

Використані моделі підсумовані в Таблиці 3.1. Додана лінія мала нор­
мування 3 ⋅ 10−5 фот. см−2 с−1 і положення 3.55 кеВ. Параметр гаусіани
Sigma був зафіксований на рівні 0.001 кеВ. Параметри підгонки гаусіа­
ни обирались відповідно. Під час моделювання на широкому діапазоні
енергій, друга компонента моделі відповідає інструментальному фону.
Моделювання на вузькому діапазоні, як у роботах [34, 62], не є мотиво­
ваним фізично в загальному випадку. В такому випадку ця, не згорнута з
відгуком інструмента, компонента описує загальну поведінку неперерв­
ного спектра. Ми не включали інших астрофізичних ліній в процедуру
симуляції, оскільки в модельованих об’єктах в діапазоні енергій, що роз­
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Табл. 3.2 Зводна таблиця виміряних значень потоку∼ 3.5 кеВ лінії (𝐹line)
і розрахованих значень систематичної похибки моделювання континуу­
му для центральних областей галактики Андромеда і сфероїдальної кар­
ликової галактики Драко, на основі оцінки Рівн. 3.2 (Δ𝐹line,est) і деталь­
них симуляцій (Δ𝐹line).

Ref. 𝐹line, Δ𝐸, 𝐸bin, Δ𝐹line,est, Δ𝐹line,
10−6 фот./см2/с кеВ еВ 10−6 фот./см2/с 10−6 фот./см2/с

M31, 14′, MOS, див. лівий Рис. 3.1:
[21] 4.9+1.6

−1.3 8.0 60 0.56 0.9
[34] 2.1+1.5

−1.5 1.0 5 1.16 1.5

Драко, 14′, PN, див. правий Рис. 3.1:
[25] 1.65+0.67

−0.70 5.6 65 0.22 0.45
[62] ≲ 2.5 2.5 5 0.31 0.72

глядається, сильні астрофізичні лінії відсутні. Таким чином, отримані
результати збережуться і в більш реалістичному сценарії.
Використовуючи процедуру fakeit з пакету для аналізу рентгенівських

спектрів Xspec, ми згенерували 100 незалежних реалізацій рентгенів­
ських спектрів для кожного з об’єктів, додали до них окремо згенеро­
ваний спектр вузької лінії випромінювання на 3.5 кеВ і перегрупували
отримані спектри у файли з ширшими спектральними бінами, викори­
стовуючи процедуру grppha, частину пакета HEASOFT. Кількість відлі­
ків в симуляціях варіювалась у відповідності до гаусового розподілу. Ми
переконались, що кількість відліків в окремих спектральних бінах усіх
спектрів більша 20, таким чином, розподіл дійсно гаусовий, і ми можемо
використовувати статистику 𝜒2 для аналізу, див., наприклад, розділ 6.5
у [67]. Всі згенеровані спектри моделювались відповідною моделлю кон­
тинууму на діапазоні енергійΔ𝐸, наведеному в Таблиці 3.2. Після цього,
ми визначали параметри моделі, мінімізуючи значення статистики 𝜒2.
Потім ми чисельно визначали максимальний розкид нормування конти­
нууму в околі 3.5 кеВ, що відповідає зміні статистики Δ𝜒2 = 9, та мі­
німальне і максимальне значення найкращої підгонки нормування лінії,
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що відповідають максимальним змінам континууму (включає в себе як
фоновий неперервний спектр космічної природи, так і інструментальний
фон та компоненту випромінювання джерела). Для цього використовува­
лася процедура steppar пакету Xspec. Зрештою, ми визначали значення
Δ𝐹line, як напів­різниця між максимальним і мінімальним значеннями
нормування гаусової компоненти моделі, усереднюючи за всіма незале­
жними реалізаціями.

3.3. Результати
Основні результати розділу підсумовані в Таблиці 3.2. Таблиця мі­

стить інформацію про поміряне значення потоку в лінії на ∼ 3.5 кеВ
(𝐹line), розраховане на основі оцінки з Рівн. 3.2 значення систематичної
похибки моделювання (Δ𝐹line,est), а також значення, отримане з допомо­
гою симуляцій (Δ𝐹line). Бачимо, що отримані значення Δ𝐹line для спосте­
режень центральної області галактики Андромеда камерою MOS обсер­
ваторії XMM­Newton і сфероїдальної карликової галактики Драко, спо­
стереженої камерою PN, дозволяють узгодити між собою детектування
лінії в роботах [21, 25] і відсутності значущих детектувань в роботах [34,
62]. Оскільки значенняΔ𝐹line, отримані для випадків, де детектування лі­
нії відсутні, виявляються значно більшими за відповідні значення Δ𝐹line
для випадків виявлення сигналу (в основному, за рахунок значно меншої
ширини діапазону моделювання Δ𝐸 в [34, 62], як показує Рівн. 3.2), мо­
жемо зробити висновок, що успішне детектування сигналу в [21, 25] не
містить великої систематичної похибки моделювання. Натомість, враху­
вання цього ефекту значно знижує верхню границю часу життя частинки
темної матерії, отриману в [62], узгоджуючи її із фактом виявлення си­
гналу іншими групами.
Дійсно, розглянемо виміряне значення потоку в лінії

𝐹line,Draco,R15 = 1.65+0.67
−0.70 × 10−6фот./см2/с , отримане в [25] з аналізу

сфероїдальної карликової галактики Драко. Використовуючи досить ши­
рокі спектральні біни (65 еВ на бін) і діапазон моделювання, резуль­
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Рис. 3.1 Середнє відхилення Δ𝐹line (неперервні лінії) для спостережень
центральної частини галактики Андромеда камерою MOS обсерваторії
XMM­Newton [21, 34, 60, 61] (лівий рис.) і спостережень сфероїдальної
карликової галактики Драко камерою PN обсерваторії XMM­Newton [25,
62] (правий рис.) як функція величини спектрального біна𝐸bin. Відповід­
ні аналітичні оцінки (незалежні від 𝐸bin), отримані за Рівн. 3.2, показані
горизонтальними лініями. На відміну від них, значення Δ𝐹line, отримані
з симуляцій, дещо зростають зі збільшенням 𝐸bin у відповідності до очі­
кувань [74]. Кола і квадрати позначають відповідні значення Δ𝐹line для
часткових випадків розмірів біну, наведених у Таблиці 3.2.

тат [25] містить відносно малу систематичну похибку моделювання,
Δ𝐹line,Draco,R15 = 0.45 × 10−6ph/cm2/s (круг на правому Рис. 3.1), що скла­
дає лише близько 35% значення кращої підгонки потоку, або ж ∼ 0.8
чистої статистичної похибки. На відміну від цього, у роботі [62] викори­
стовуються значно вужчі спектральні біни (5 еВ на бін) і вужчий діапа­
зон моделювання. Це призводить до значно більшої величини система­
тичної похибки моделювання: Δ𝐹line,Draco,JP16 ≃ 0.72 × 10−6 фот./см2/с,
див. квадрат на правому Рис. 3.1, що може легко «сховати» лінію, спо­
стережену в [25].
Те ж саме справджується і для центральних спостережень галактики

Андромеда. В роботі [21] 𝐹line,M31,B14 = 4.9+1.6
−1.3 × 10−6 фот./см2/с майже

не містить вкладу систематичної похибки моделювання (Δ𝐹line,M31,B14 =
0.9 × 10−6 фот./см2/с, див. круг на лівому Рис. 3.1) внаслідок використан­
ня широких спектральних бінів (60 еВ на бін) і діапазону моделювання.
Наступне дослідження [34], що заявляє 𝐹line,M31,JP15 = (2.1 ± 1.5) × 10−6
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фот./см2/с, містить значно сильніший внесок від систематики моделюва­
ння,Δ𝐹line,M31,JP15 = 1.5×10−6 фот./см2/с, див. квадрат на лівому Рис. 3.1.
Діапазони моделювання вибирались точно такими, як вказано в Та­

блиці 3.1, симуляції не виконувались для інших значень Δ𝐸, оскільки
ми не ставили задачу точного визначення залежності систематики від
ширини діапазону моделювання. Однак, як було згадано, рівень систе­
матики є нижчим для ширших діапазонів. Залежність систематики від
ширини спектрального біна, натомість, чисельно досліджена, і наведена
на Рис. 3.1. Варто зазначити, що малі спектральні біни не можна вважати
повністю статистично незалежними, оскільки досліджувані інструменти
мають малу спектральну роздільну здатність. Різниця між простою оцін­
кою за рівнянням 3.2 і значеннями, отриманими з детальних симуляцій
можуть, хоча б частково, пояснюватись цією статистичною залежністю.
Вибір Δ𝜒2 = 9 в такому випадку може бути погано обґрунтованим. Для
перевірки, ми згенерували 5000 реалізацій спектрів галактики Андроме­
да і отримали значення найкращої підгонки нормування лінії для кожно­
го з них, використовуючи Δ𝐸 = 8кеВ, Δ𝐸line = 5еВ. Дисперсія отри­
маних значень виявилась рівною ∼ 10−6 фот./см2/с, що дає іншу оцінку
на Δ𝐹line, близьку до значення, що було отримане в попередньому ана­
лізі (0.84×10−6 фот./см2/с). Така оцінка не потребує припущення щодо
статистичної незалежності спектральних бінів.
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РОЗДІЛ 4 ЛІНІЯ НА ЕНЕРГІЇ
3.5 КЕВ В ІНДИВІДУАЛЬНИХ

СПЕКТРАХ СКУПЧЕНЬ ГАЛАКТИК
В роботі [20] лінія на енергії близько 3.5 кеВ була задетектована в

комбінованому спектрі групи скупчень галактик. Для більш детального
дослідження чи є сигнал на ∼3.5 кеВ лінією розпаду темної матерії,
ми відібрали скупчення галактик з найбільшим очікуваним потоком від
розпаду темної матерії для індивідуального аналізу.

4.1. Вибір об’єктів для аналізу
Для віддалених об’єктів потік від розпаду темної матерії (в одиницях

фот. см−2 с−1) визначається як:

𝐹 = 𝒮DMΩfov
4𝜋𝑚DM𝜏DM

, (4.1)

де 𝒮DM ≡ ∫ 𝜌DM(𝑙)𝑑𝑙 – стовпчикова густина вздовж променя зору,
Ωfov ≪ 1 – поле зору інструмента, 𝑚DM – маса чистинки темної матерії,
𝜏DM – час життя частинки темної матерії, що розпадається.
Ми визначаємо співвідношення сигнал­шум, як:

SNR = 𝑁line
Δ𝑁back

, (4.2)

де 𝑁line ∝ 𝒮DM𝑡obs – кількість відліків, що очікується від розпаду темної
матерії за час експозиції спостереження 𝑡obs, а Δ𝑁back – невизначеність
на кількість відліків від фону. Нехтуючи систематичними похибками
і припускаючи гаусову статистику, маємо Δ𝑁back = √𝐵𝑡obs, де 𝐵 –
швидкість відліку фону (у відл./сек), поміряна на діапазоні 3.4−3.65 кеВ
в системі випромінювача. Таким чином, співвідношення сигнал­шум
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пропорційне до

SNR ∝ 𝑆DM√
𝑡obs
𝐵 . (4.3)

Внаслідок сильної залежності співвідношення сигнал­шум від𝑆DM, ми
визначали об’єкти з найбільшою очікуваною стовпчиковою густиною в
полі зору інструменту EPIC обсерваторії XMM­Newton. Ми обмежува­
лись скупченнями галактик – об’єктами з найбільшими стовпчиковими
густинами всередині характерних розмірів гало темної матерії [19, 75].
Для кожного з них ми порахували стовпчикову густину темної матерії
𝑆𝑜𝑏𝑗 всередині радіуса 𝑅14 – центральних 14′ (що приблизно відповідає
полю зору інструмента EPIC обсерваторії XMM­Newton), використову­
ючи розподіли темної матерії з розширеного набору даних в [75], див.
Таблицю 4.1.
Всі розподіли описувались профілем Наварро­Френка­Уайта [76]

𝜌NFW(𝑟) = 𝜌𝑠𝑟𝑠
𝑟(1 + 𝑟/𝑟𝑠)2 (4.4)

з параметрами профілю 𝜌𝑠 і 𝑟𝑠.
Стовпчикова густина всередині радіуса 𝑅14 = 𝐷𝐿 × 14𝜋

60×180 , що
відповідає полю зору обсерваторії XMM­Newton, виражається як:

𝒮 = 2
𝑅2

14
∫

𝑅14

0
𝑟𝑑𝑟 ∫ 𝑑𝑧 𝜌NFW(√𝑟2 + 𝑧2). (4.5)

Для розподілу Наварро­Френка­Уайта (4.4)

𝒮NFW(𝑅) = 4𝜌𝑠𝑟3
𝑠

𝑅2

⎡⎢⎢⎢⎣

arctan√𝑅2/𝑟2
𝑠 − 1

√𝑅2/𝑟2
𝑠 − 1

+ log(
𝑅

2𝑟𝑠 )
⎤⎥⎥⎥⎦

. (4.6)

Отримані діапазони значень стовпчикової густини темної матерії були
розширені на 0.15 dex для врахування типових невизначеностей в розпо­
ділах темної матерії [75]. Також була обрахована стовпчикова густина
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Табл. 4.1 Параметри розподілів темної матерії скупчень галактик,
використані в роботі. Профілі густини темної матерії відповідають
розподілу Наварро­Френка­Уайта.

𝑅14 𝑟𝑠 𝜌𝑠 𝒮𝑜𝑏𝑗
Об’єкт Джерело кпк кпк 106M⊙/кпк3 M⊙/пк2

Virgo [77] 73 560 0.32 808
Centaurus [78] 180 345 1.51 1087
Abell 85 [78] 867 1282 0.25 549
Abell 85 [79] 922 650 0.37 210
Abell 478 [80] 1978 1140 0.85 686
Abell 478 [81] 1518 488 0.77 134
Abell 2199 [78] 526 560 0.76 552
Abell 2199 [82] 509 214 1.7 180
Abell 496 [78] 545 738 0.45 530
Abell 496 [79] 550 420 0.48 191
2A0335+096 [78] 593 626 0.52 420
2A0335+096 [83] 593 130 3.6 101
Abell 1060 [84] 195 140 7.2 899
Abell 1060 [79] 211 140 5.8 667
Abell 3266 [78] 991 1576 0.19 543
Abell S805 [79] 232 190 2.0 386
Coma [78] 397 459 1.23 788
Coma [85] 407 326 0.85 275
Abell S239 [86] 1095 792 0.55 391
Abell S239 [86] 1095 576 0.98 361
Abell 2142 [78] 1469 1654 0.18 406
Abell 2142 [79] 1520 990 0.18 144
Abell 2319 [78] 943 1301 0.24 506
Abell 1795 [78] 1052 1024 0.34 417
Abell 1795 [87] 1052 393 0.82 139
Abell 209 [88] 3460 2513 0.18 408
Abell 209 [89] 3435 502 0.386 24
Perseus [90] 305 360 1.1 563
PKS 0745­191 [78] 1665 1148 0.33 324
PKS 0745­191 [91] 1779 230 2.5 59
Triangulum [78] 856 666 0.83 534
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темної матерії нашої Галактики 𝒮𝑀𝑊 , використовуючи розподіли тем­
ної матерії, зібрані в [22]. Оскільки для більшості об’єктів спектральна
роздільна здатність камер EPIC обсерваторії XMM­Newton є співмірною
з енергетичним розділенням положень очікуваних сигналів від розпаду
темної матерії в гало цих об’єктів і гало нашої Галактики, ми домножили
останній на коригуючий множник:

𝒮DM = 𝒮obj + 𝒮MW × exp
(

−
𝑧2
obj𝐸

2
line

2𝜎2
instr )

, (4.7)

де 𝑧obj – червоне зміщення відповідного об’єкту, 𝐸line ≈ 3.55 кеВ – по­
ложення лінії, 𝜎instr ­ ширина гаусіани, що відповідає спектральній роз­
дільній здатності інструмента. Спектральна роздільна здатність характе­
ризується повною шириною на половині висоти лінії, 2𝜎√2 log(2) ≈
2.35𝜎instr. Згідно рис. 5.24 в [92], для спектрометрів EPIC обсерваторії
XMM­Newton 𝜎instr ≈ 60 еВ в діапазоні енергій, що розглядається.
Ми вибрали 20 скупчень галактик з найвищими значеннями 𝑆DM.

Одне з них, Abell 539, не спостерігалося обсерваторією XMM­Newton.
Параметри дев’ятнадцяти об’єктів, що залишились, підсумовані в
Таблиці 4.2.

4.2. Моделювання спектрів спостережень
Ми використовували всі публічні дані спостережень, оброблені

для побудови карти неба в рентгенівському діапазоні, як описано в
Розділі 2, вирізаючи точкові джерела. Після отримання fits­файлів
спостережуваних спектрів і матриць відгуку камер MOS і PN, ми
комбінували їх з використанням спеціалізованої процедури addspec з
пакету FTOOLS, подібно до [21, 22], і групували отримані спектри
по 60 еВ на бін за енергією, щоб зробити біни приблизно статистично
незалежними.
Після цього ми моделювали об’єднані спектри з камер MOS та

PN для кожного з окремих об’єктів за допомогою пакету Xspec.
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Табл. 4.2 Скупчення галактик, спостережені обсерваторією XMM­
Newton, сортовані за очікуваною значущістю сигналу від розпадів
темної матерії в їхніх центральних областях.

Об’єкт Червоне 𝒮DM, Експозиція SNR MOS/PN,
зміщення 𝑀⊙/пк2 MOS/PN, ks дов. величини

(1) (2) (3) (4) (5)
Virgo 0.0036 624­1338 193.2 / 62.9 3.1­6.7 / 2.3­5.0
Centaurus 0.0114 818­1721 348.2 / 123.7 2.9­6.0 / 2.2­4.6
Abell 85 0.0551 130­777 401.6 / 136.7 0.6­3.8 / 0.5­2.7
Abell 478 0.0881 83­969 111.8 / 43.2 0.3­3.5 / 0.2­2.7
Abell 2199 0.0302 123­826 254.4 / 97.5 0.5­3.4 / 0.4­2.6
Abell 496 0.0329 124­772 250.6 / 81.0 0.5­3.1 / 0.4­2.2
2A0335+096 0.0363 75­608 225.2 / 89.0 0.4­2.9 / 0.3­2.4
Abell 1060 0.0126 451­1420 66.7 / 24.7 0.9­2.8 / 0.8­2.4
Abell 3266 0.0589 385­768 179.8 / 63.9 1.4­2.8 / 1.1­2.2
Abell S805 0.0139 286­660 92.2 / 12.5 1.2­2.7 / 0.5­1.1
Coma 0.0231 191­1193 343.8 / 122.0 0.4­2.6 / 0.3­2.1
Abell S239 0.0635 256­553 81.0 / 28.1 0.9­1.9 / 0.6­1.3
Abell 2142 0.0909 88­573 104.8 / 40.9 0.3­1.7 / 0.2­1.3
Abell 2319 0.0557 359­716 159.7 / 60.7 0.8­1.5 / 0.6­1.2
Abell 1795 0.0625 83­589 71.7 / 23.2 0.2­1.5 / 0.2­1.1
Abell 209 0.2060 67­500 33.5 / 11.2 0.2­1.4 / 0.1­1.0
Perseus 0.0179 418­871 316.4 / 44.2 0.7­1.4 / 0.3­0.7
PKS0745­191 0.1028 59­458 31.9 / 5.2 0.1­0.8 / 0.1­0.5
Triangulum 0.0510 379­757 18.6 / — 0.3­0.6 / —
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Модель спектра вибиралась у вигляді суми нетеплового компонента
(powerlaw) і теплового (apec без ліній) для неперервного спектра і
кількох вузьких ліній астрофізичної природи, розташованих відповід­
но до червоного зміщення (zgaussian) і нової лінії, поглинених за мо­
деллю фотоелектричного поглинання (phabs). Обрана модель згорта­
лась з файлами відгуку інструмента. Показник степені моделі powerlaw
Γ = 1.41 і її нормування 11.6 фот. см−2 с−1 ср−1 кеВ−1 на енергії 1 кеВ
фіксувались значеннями найкращої підгонки з [93].
Діапазон моделювання 2.1 − 6.0 кеВ обирався таким, аби в нього

не попадали сильні лінії випромінювання. Для врахування залишкових
лінієподібних невизначеностей калібрування інструмента ми додали
0.4% і 0.25% систематики в квадратурах для даних камер MOS і PN
відповідно, використовуючи параметр systematic пакету Xspec, згідно з
розділом 5.3.5 роботи [92].
Стовпчикова густина водню в моделі phabs фіксувалась зваженими

значеннями з огляду Лейден­Аргентіна­Бонн [94], отриманими з вико­
ристанням інструмента nH центру архіву даних астрофізики високих
енергій NASA (NASAHigh Energy Astrophysics Science Archive Research
Center, HEASARC).
Червоні зміщення в моделях apec і zgaussian фіксувались значеннями з

позагалактичної бази даних NASA (NASA Extragalactic Database, NED).
Положення нової лінії варіювалось в діапазоні 3.35 − 3.70 кеВ. Для
перевірки астрофізичного походження нової лінії ми додавали вузькі
лінії у формі моделі zgaussian, що відповідають сигналам відомих
астрофізичних ліній на цьому діапазоні енергій. Наприклад, згідно базі
даних атомних ліній AtomDB v.3̇.0.3, в спектрі присутні комплекси
ліній випромінювання сірки S XVI на 3.355, 3.398, 3.424, 3.441, 3.452
і 3.460 кеВ. На щастя, інтенсивність цих ліній може бути точно
передбачена на основі спостережної інтенсивності комплексу ліній SXV
на ∼2.63 кеВ, див. Рис. 4.1.
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Рис. 4.1Співвідношення випромінювальних здатностей комплексу ліній
калію K XVIII на ∼3.51 кеВ і інших ліній випромінювання в залежності
від електронної температури плазми 𝑇𝑒. Випромінювальні здатності
обраховані з використанням бази атомних ліній AtomDB v. 3.0.3 з
нижньою межею > 10−22 фот. см3/с.

Особлива увага приділена можливому вкладу ліній калію K XVIII
в околі 3.51 кеВ, див., наприклад, [50] для подробиць. Відстань між
положеннями цих ліній менша ніж спектральна роздільна здатність
XMM­Newton/EPIC, тому ми моделюємо комплекс K XVIII як один
компонент zgaussian з середньою енергією 3.51 кеВ. Оскільки в
рентгенівському діапазоні не існує «опорної» сильної лінії калію для
відтворення потоку лінії на 3.51 кеВ, ми фіксували лише верхню межу
потоку лінії, співвідносячи її до потоку лінії S XVI на 2.63 кеВ (або ж
до її 2𝜎 верхньої межі, якщо лінія на 2.63 кеВ не детектується в спектрі),
використовуючи процедуру, описану в [50].
Для отримання електронної температури ми використовували співвід­

ношення потоків яскравих атомних ліній, а саме: комплексу ліній S XV
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Рис. 4.2 Приклади спектрів з наявною додатковою лінією, подробиці
див. у Таблиці 4.3. Спектр розбитий на біни по 60 eV і представлений
в системі відліку детектора, подібно до [21]. Сині і червоні лишки (на
нижніх панелях) показані у відношенні до моделі найкращої підгонки з
додаванням і без додавання лінії на ∼3.5 кеВ відповідно. Зліва: Спектр
скупчення галактик Abell 2199 за даними камери MOS. Справа: Спектр
скупчення галактик Abell 496 за даними камери PN.
на 2.45 кеВ, комплексу ліній S XVI на 2.63 кеВ, комплексу ліній Ca XIX
на 3.90 кеВ і комплексу ліній Ca XX на 4.10 кеВ. Оскільки співвідноше­
ння ліній 3.51/2.63 кеВ – монотонно спадна функція електронної темпе­
ратури 𝑇𝑒, див. Рис. 4.1, ми використовуємо мінімальне значення темпе­
ратури, 𝑇𝑒,𝑙𝑖𝑛𝑒 = min [𝑇𝑒,𝑆 , 𝑇𝑒,𝐶𝑎], для отримання консервативної оцінки.
Іншим джерелом невизначеності є погано відоме співвідношення

розповсюдженостей елементів K та S. Для врахування можливих
неточностей [34, 36, 95] ми дозволяємо цьому співвідношеннюприймати
значення до 3 Сонячних, визначених в [96].

4.3. Отримані результати та їх інтерпретація
Якість підгонки, температури плазми, максимальні очікувані потоки

від комплексу ліній K XVIII на 3.51 кеВ, положення і нормування нової
лінії, а також зменшення статистики 𝜒2 при додаванні лінії, підсумовані
в Таблиці 4.3. Якщо лінія не виявлена на рівні значущості 1𝜎, показана
2𝜎 верхня межа на потік.
Таким чином, ми підтвердили попередні результати щодо наявності

нової лінії в спектрах центральних областей скупчень галактик Персей
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[20, 24] і Кома [24] і знайшли лінієподібні перевищення в спектрах 6
нових об’єктів на рівні значущості >2 𝜎.
Ми розглядаємо такі традиційні можливі варіанти природи лінії:

1. статистична флуктуація;
2. внесок від ближніх астрофізичних ліній випромінювання;
3. (невідомий) систематичний ефект.
Для перевірки, чи статистичні флуктуації можуть бути відповідальни­

ми за спостережуваний ефект, ми згенерували спектри всіх скупчень, що
розглядались в роботі, використовуючи інструмент fakeit пакету Xspec.
В основу симуляцій закладались моделі найкращої підгонки, отримані
при моделюванні реальних спектрів без додавання нової лінії на 3.40 −
3.65 кеВ. Симульовані спектри аналізувались аналогічно до реальних
спектрів спостережень, визначалася зміна статистики Δ𝜒2 при додаван­
ні нової вузької лінії у формі моделі zgaussian на діапазоні 3.40−3.65 кеВ.
Середні значення трьох максимальних Δ𝜒2 для кожної симуляції лежать
в діапазоні 2.1 − 5.2, що значно менше за 13.6 (12.5), отримані з реаль­
них спостережень камерами MOS (PN) відповідно. Таким чином, роби­
мо висновок, що лише статистичні флуктуації не можуть бути причиною
детектувань лінії в Таблиці 4.3.
Пояснення нової лінії неврахованим внеском від астрофізичних

ліній випромінювання також видається малоймовірним. Максимальний
внесок комплексу ліній калію K XVIII на ∼3.51 кеВ – найбільш
імовірного з атомних ліній кандидата на пояснення ефекту – вже
включений до моделі спектру, див. Таблицю 4.3. Інші астрофізичні
лінії в цьому діапазоні енергій одночасно надто слабкі і мають
супроводжуватись помітними лініями на інших енергіях. Наприклад,
щоб пояснити перевищення в скупченні Virgo (сумісне з гіпотезою про
чисту статистичну флуктуацію), необхідно припустити інтенсивність
лінії сірки S XVI на 3.398 кеВ у ∼5 разів вищим за максимальний внесок
від яскравого комплексу ліній на ∼2.63 кеВ. З іншого боку, не можна
повністю виключити можливість значного перевищення Сонячних
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Рис. 4.3 Положення нової лінії в системі відліку випромінювача як
функція червоного зміщення. Показані лише детектування зі значущістю
> 2𝜎 (відповідає Δ𝜒2 > 6.2 для 2 ступенів вільності). Червона
і чорна пунктирні лінії показують очікувану поведінку у випадках
повністю систематичної природи і повністю космічного походження
(припускаючи положення рівним 3.52 кеВ, як очікується з [21, 22])
відповідно.

значень співвідношення поширеностей калію і сірки. Поширеність
калію може варіюватись до 1 dex [36, 95].
Систематична природа нової лінії ставилась під сумнів ще в перших

роботах [20, 21]. На додачу, на Рис. 4.3 ми зобразили залежність
визначеного положення лінії від червоного зміщення об’єкта. Якщо нова
лінія – прояв систематичних ефектів, можна очікувати залежність цього
положення від відстані до об’єкта. Середнє значення положення лінії
на Рис. 4.3 рівне 3.52 кеВ. Середній розкид положень рівний 75 eV, що
близько до 𝜎instr ≈ 60 eV і узгоджується з симуляціями, що показують,
що положення ∼ 3𝜎 лінії може бути відновлене з точністю ±110 eV в
90% випадків.
Інтерпретуючи нову лінію в термінах темної матерії, що розпадається

(4.1), отримуємо час життя 𝜏DM ≈ (3 − 6) × 1027 s, що узгоджується з
попередніми детектуваннями [20—22, 24, 97], див. Рис. 4.4. Відсутність
детектувань лінії в деяких скупченнях не виключає гіпотезу походження
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детектувань (зелений відповідає камері MOS, синій – камері PN).
Відсутність детектувань не враховувалась. Найсильніше обмеження на
𝜏DM ≳ 3.5 × 1027 s отримується зі скупчення галактик Virgo.
сигналу від розпаду частинок темної матерії. Найсильніше обмеження
на час життя 𝜏DM ≳ 3.5 × 1027 s отримується зі скупчення галактик Virgo.
Відсутність лінії на ∼3.55 кеВ в об’єднаному спектрі сфероїдальних

карликових галактик за результатами роботи [32] також частково
узгоджується з нашим результатом. Відсутність лінії в комбінованому
спектрі галактик у [33] формально виключає 𝜏DM < 1.8 × 1028 s,
однак врахування систематичних ефектів в спектрі (наприклад таких,
що створюють відчутні від’ємні надлишки) і очевидну невизначеність в
розподілах темної матерії [75] приводить до значно слабших обмежень,
наприклад 𝜏DM ≳ 3.5 × 1027 s [98], де використано об’єднаний спектр
близьких галактик з [92] із порівняною експозицією. Інші обмеження
на параметри темної матерії (див. [30, 92, 99] і посилання в них) також
узгоджуються з результатами детектувань після врахування залишкових
ефектів систематики та невизначеностей розподілів темної матерії.
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РОЗДІЛ 5 ОБМЕЖЕННЯ НА МАСУ
ЧАСТИНКИ ФЕРМІОННОЇ ТЕМНОЇ МАТЕРІЇ

Маса частинки темної матерії в різних розширеннях стандартної
моделі фізики частинок варіюється в широкому діапазоні: від∼ 10−22 еВ
для надлегкої темної матерії (див., наприклад, [100—102]) до ТеВ­ів у
WIMP–моделях (див., наприклад, [103, 104]) або до∼ 1013 ГеВ у моделях
типу WIMP­ZILLA (напр. [105]).
Принцип Паулі забороняє «упаковувати» надто багато ферміонів в

гравітаційно зв’язані об’єкти. Таким чином, середня фазова густина
такого об’єкта з масою 𝑀 всередині області радіусу 𝑅, ̄𝐹 ∝ 𝑀

𝑅3𝜎3 ,
не може перевищувати деякого максимального значення 𝑓max(𝑚), де 𝑚
– маса ферміона, 𝜎 – дисперсія швидкостей частинок. Ці міркування
дозволяють отримати обмеження знизу на масу 𝑚 ≳ 0.5 кеВ на основі
розширеного підходу Трімейна­Ґанна ([12], див. також [106—108]) за
допомогою аналізу компактних об’єктів, домінованих темною матерією
– карликових сфероїдальних галактик – супутників Молочного шляху
(dSph). Цей підхід потребує оцінки динамічної маси 𝑀 всередині сфери
радіусу 𝑅 [109—111]. В роботі [112] наведено детальне дослідження
невизначеностей в оцінці маси, а в роботі [13] – оцінка об’єму фазового
простору, що займають частинки темної матерії.
Інший метод отримання обмеження на масу частинки ферміонної тем­

ної матерії використовує пряме порівняння між детальними передбаче­
ннями кінематики карликової сфероїдальної галактики та спостережу­
ваними даними (див., наприклад, [113—115]). Такий метод не потре­
бує оцінки усередненої фазової густини в деякому просторовому регіо­
ні. Пряме моделювання кінематики також дозволяє врахувати в аналізі
анізотропію дисперсії швидкостей. Більше того, на відміну від підходу
Трімейна­Ґанна цей метод дає можливість комбінувати дані спостере­
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жень кількох об’єктів для отримання кращих обмежень на маси части­
нок. Водночас, цей метод потребує (напів)аналітичну модель профіля
густини темної матерії і профілю зоряної густини. Наразі розроблено ве­
лику кількість моделей профілю гало ферміонної темної матерії, див.,
наприклад, [113, 114, 116—127].
Ми отримуємо нове обмеження знизу на масу частинки ферміон­

ної темної матерії на основі спостережної кінематики [128] і фотоме­
трії [129] «класичних» карликових сфероїдальних галактик з використа­
нням моделі густини гало темної матерії з роботи [125]. У порівнян­
ні з [113, 115] наш підхід дозволяє аналізувати не лише індивідуальні
спостереження окремих карликових сфероїдальних галактик, а виконати
об’єднаний статистичний аналіз на основі повної 𝜒2 статистики в при­
пущенні єдиної частинки темної матерії у всіх об’єктах.

5.1. Метод
Для отримання профілю гало темної матерії ми використовуємо напів­

аналітичний метод, запропонований в [125]. В результаті застосування
даного методу отримуємо «корове» гало (cored halo) теплої ферміонної
темної матерії, не використовуючи додаткових припущень про фізику
частинок. Коротко підсумуємо цей метод. У моделі ферміонної темної
матерії з масою частинки 𝑚DM і 𝑔 початковими ступенями вільності (в
подальшому вважаємо 𝑔 = 2) фазова густина не може перевищувати
(див., наприклад, [13])

𝑓max =
𝑔𝑚4

DM
2(2𝜋ℏ)3 . (5.1)

У випадку стаціонарного ізотропного сферично­симетричного гало
темної матерії (застосовність такого наближення детально розглянуто
в [125]) фазова густина 𝑓 отримується за допомогою перетворення
Еддінгтона [130, 131]

𝑓(ℰ) = 1
𝜋2√8

𝑑
𝑑ℰ ∫

0

ℰ

𝑑𝜌
𝑑Φ

𝑑Φ
√ℰ − Φ

, (5.2)
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деΦ – локальне значення гравітаційного потенціалу.Ми використовуємо
ітеративну процедуру, що, стартуючи з профіля Наварро­Френка­Уайта,
полягає в обрізанні фазової густини таким чином, щоб її значення не
перевищувало граничного значення:

𝑓tNFW(ℰ) =
{

𝑓(ℰ), 𝑓 (ℰ) < 𝑓max ,
𝑓max, 𝑓 (ℰ) ≥ 𝑓max .

(5.3)

Після такого обрізання густина темної матерії в гало реконструюється
згідно [131]

𝜌tNFW(𝑟) = 4𝜋 ∫
0

Φ(𝑟)
𝑓tNFW(ℰ)√2 (ℰ − Φ(𝑟))𝑑ℰ. (5.4)

Отриманий розподіл густини використовується в наступному кроці. В
роботі [125] показано, що наведений алгоритм добре сходиться за де­
кілька кроків. Отриманий розподіл густини темної матерії в подальшому
називатимемо tNFW (truncated Navarro–Frenk–White, усічений профіль
Наварро–Френка–Уайта). Такі розподіли густини гало добре узгоджую­
ться з багаточастинковими (N­body) моделюваннями [107, 132, 133].
Маючи розподіл густини гало темної матерії, ми використовуємо під­

хід, запропонований в [113, 115] для того, аби отримати дисперсію
швидкостей зір вздовж променя зору. А саме, розв’язується сферично­
симетричне рівняння Джинса на радіальну компоненту дисперсії швид­
костей 𝜎r,

(
𝜕
𝜕𝑟 + 2𝛽

𝑟 ) (𝑛⋆𝜎2
r ) = −𝑛⋆

𝐺𝑀(𝑟)
𝑟2 , (5.5)

з анізотропією дисперсії швидкостей 𝛽 = 1 − 𝜎2
⟂/𝜎2

r . Тут 𝑀(𝑟) – маса
темної матерії в сферичній області радіусу 𝑟, а 𝑛⋆ – густина зір, що
представляється нами у вигляді профіля Пламмера [134]

𝑛⋆(𝑟) = 𝑛0 (1 + 𝑟2/𝑟2
h)

−5/2 . (5.6)

67



Ми використовуємо [129] як джерело значень ефективного радіусу
галактики (радіус тієї частини галактики, яка випромінює половину
всього її світла) 𝑟ℎ для об’єктів, що розглядались. Ці значення наведені в
Таблиці 5.1.
Після цього обраховується дисперсія швидкостей вздовж променя

зору згідно:

𝜎2
los(𝑅) = 1

Σ⋆ ∫
∞

𝑅2
d𝑟2 𝑛⋆

√𝑟2 − 𝑅2
𝜎2
r [1 − 𝛽 𝑅2

𝑟2 ] , (5.7)

де Σ⋆(𝑅) = ∫∞
𝑅2 d𝑟2𝑛⋆(𝑟)/√𝑟2 − 𝑅2 [115, 131].

Для знаходження найкращої підгонки параметрів моделюються дані
щодо дисперсії швидкостей для восьми класичних сфероїдальних
карликових галактик, отримані в [128]. Для кожного значення маси
частинки темної матерії в діапазоні 100 eV – 900 eV ми виконуємо
оптимізацію відносно параметрів профілю tNFW 𝑐200,𝑀200, і анізотропії
дисперсії швидкостей 𝛽, мінімізуючи статистику 𝜒2

𝜒2 = ∑
𝑖

(𝜎los,obs(𝑟𝑖) − 𝜎los,th(𝑟𝑖))
2

𝛿2(𝑟𝑖)
, (5.8)

де 𝜎los,obs(𝑟𝑖) позначає 𝑖­ту точку спостережних даних, 𝛿2(𝑟𝑖) – 1𝜎 похибка
в ній, а 𝜎los,th(𝑟𝑖) – передбачуване значення в цій точці; сумування
відбувається за всіма точками спостережуваних даних.

5.2. Результати
Залежність найкращого значення статистики якості підгонки 𝜒2 від

маси частинки темної матерії в кожному з об’єктів зображено на Рис. 5.1,
а значення параметрів моделі, що забезпечують найкращу підгонку,
підсумовані в Таблиці 5.1.
Якість підгонки є прийнятною для всіх об’єктів окрім, карликової

сфероїдальної галактики Carina, що є єдиним об’єктом з досліджуваних,
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Табл. 5.1 Значення параметрів, що забезпечують найкращу підгонку
даних кінематики об’єктів, що досліджуються, і відповідне значення
статистики якості підгонки. Відповідні значення параметрів використо­
вуються в якості параметрів початкового розподілу густини Наварро­
Френка­Уайта в ітеративній процедурі генерації профілю tNFW. Також
наведені ефективні радіуси галактик, що використовувались під час під­
гонки. Радіуси ядер 𝑟𝑐 в розподілах густини з найкращими значеннями
параметрів обчислені для 𝜌tNFW(𝑟c) = 𝜌tNFW(0)

4 згідно визначення, викори­
стовуваного в [125].

𝑟h, 𝑚DM, 𝑀200, 𝑟c
Об’єкт кпк 𝜒2/𝑁df еВ 108𝑀⊙ 𝑐200 𝛽 кпк
Carina 0.25 37.5/21 561 111.7 5 0.21 0.25
Draco 0.221 4.1/7 255 177.8 10 0.34 0.66
Fornax 0.71 28.7/46 171 9.57 53 ­0.05 0.93
Leo1 0.251 10.4/13 310 155.7 8 0.44 0.54
Leo2 0.176 5.5/8 650 127.6 9 0.61 0.17

Sculptor 0.283 43.2/33 220 6.01 59 0.10 0.59
Sextans 0.695 16.1/13 650 875.6 2 ­0.38 0.22

Ursa Minor 0.181 11.8/14 561 4.92 36 ­1.32 0.15

підгонка якого має статистику якості 𝜒2 більшу, аніж два стандартних
відхилення (2√2𝑁df) понад середнім значенням 𝜒2

mean = 𝑁df розподілу
хі­квадрат. Зважаючи на це, ми виключили сфероїдальну карликову
галактику Carina з подальшого об’єднаного аналізу.
Окрім аналізу індивідуальних об’єктів, цікавою є комбінована якість

підгонки. Вважатимемо повну статистику якості підгонки 𝜒2 сумою
хі­квадрат статистик в підгонках даних щодо індивідуальних об’єктів
для кожного зі значень маси частинки темної матерії. Таке означення
є природнім, зважаючи на визначення хі­квадрат статистики, що
виражається через логарифм від функції правдоподібності.
Найкраща підгонка в спільному моделюванні семи об’єктів отримує­

ться для маси частинки темної матерії, рівної 342 eV з 𝜒2 = 124.7 на 134
ступені вільності. Це значення маси, однак, статистично невідрізненні
від вищих значень маси, оскільки різниці між відповідними значення­
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Рис. 5.1 Залежність мінімального значення статистики якості підгонки
𝜒2 від маси частинки темної матерії для кожної з восьми класичних
карликових сфероїдальних галактик. Також наведено кількість ступенів
вільності в підгонці. Чітко виділяються мінімуми в чотирьох об’єктах:
Draco, Fornax, Leo I, Sculptor.
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Рис. 5.2 Значення повної статистики найкращої підгонки𝜒2 в залежності
від маси частинки темної матерії. Для високих мас крива прямує
до значення, що відповідає аналізу в припущенні розподілу густини
гало Наварро­Френка­Уайта, внаслідок того, що й профіль гало tNFW
наближається до профіля NFW. Пунктиром показане 2𝜎 обмеження на
масу частинки темної матерії.
ми статистики хі­квадрат є нехтовними. Дані для порівняння також були
змодельовані в припущенні розподілу густини темної матерії Наварро­
Френка­Уайта [76, 135], типового для стандартної моделі холодної тем­
ної матерії CDM. Значення статистики якості підгонки 𝜒2 в цьому випад­
ку становить 125.1 на 134 ступеня вільності, таким чином, жодне з цих
значень не може розглядатись виділеним в аналізі.
Використовуючи залежність повної статистики якості підгонки від

маси частинки, можемо побудувати довірчий інтервал для значень
маси, використовуючи стандартний підхід, описаний в Розд. 15.6 [136].
Нижньоюмежеюмаси частинки є таке значення, при якому𝜒2 = 𝜒2

best­fit+
Δ𝜒2, де для 2𝜎 довірчого рівня Δ𝜒2 = 4. Відповідне обмеження на масу
частинки темної матерії 𝑚2𝜎 ≃ 190 eV показане на Рис. 5.2.
На Рис. 5.4 показаний ефект зміни маси частинки на розподіл диспер­

сії швидкостей зір вздовж променя зору в об’єктах, що досліджуються.
Добре простежується, щомалі значення маси частинки сильно змінюють
цей розподіл.
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Рис. 5.3 Повна статистика 𝜒2 в залежності від маси частинки темної
матерії в об’єднаному аналізі лише чотирьох вибраних об’єктів: Draco,
Fornax, Leo1 і Sculptor. Чітко видно мінімум на 220 еВ, що визначає
виділене значення маси. Глибина провалу відповідає значущості 2𝜎
(Δ𝜒2 = 4). Однак, провал стає нехтовно малим (Δ𝜒2 = 0.4), коли в аналіз
додаються інші об’єкти, див. Рис. 5.2.

Ми також комбінували чотири об’єкти, що мають помітні мінімуми в
залежності 𝜒2 від маси частинки, а саме: Draco, Fornax, Leo1 і Sculptor.
Об’єднана статистика якості підгонки в залежності від маси в цьому
випадку зображена на Рис. 5.3. Мінімальне значення 𝜒2

min = 87.4 на
99 ступенів вільності отримується за значення маси частинки темної
матерії 𝑚 = 220 eV, в той час як в моделі з розподілом густини Наварро­
Френка­Уайта найкраща підгонка має значенння статистики 𝜒2 = 91.4.
Таким чином, можна зробити висновок, що ферміонна темна матерія
з масою частинки 220 eV статистично виділена відносно стандартної
холодної темної матерії (CDM) з Δ𝜒2 = 4. Однак, це спостереження
не можна вважати точним результатом, оскільки включення в аналіз
інших об’єктів знижує глибину локального мінімуму до статистично
незначущої глибини Δ𝜒2 = 0.4.

5.3. Аналіз результатів
Таким чином, отримано нове, модельно незалежне, обмеження на ма­

су частинки ферміонної темної матерії. Використовувалась оригінальна
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Рис. 5.4 Розподіл дисперсії швидкостей вздовж променя зору в залежно­
сті від відстані до центру об’єкта. Точки з хвостами похибок зобража­
ють спостережувані дані з [128]. Лінії – залежність, отриману в моде­
лі профіля густини tNFW з різними значеннями маси частинки ТМ, а
саме: 𝑚 = 100 еВ, що є нижчою за отримане 2𝜎 обмеження: значення
𝑚 =220 еВ, виділене за результатом аналізу чотирьох обраних об’єктів;
і маса, що мінімізує 𝜒2 під час моделювання окремого об’єкта.
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напіваналітична модель гало з роботи [125] і рівняння Джинса для мо­
делювання дисперсії швидкостей вздовж променя зору. Консервативне
2𝜎 обмеження знизу на масу частинки дорівнює 𝑚 ≳ 190еВ. Ферміонна
темна матерія з вищою масою частинок невідрізненна від холодної тем­
ної матерії. Цей результат базується на аналізі семи «класичних» сфе­
роїдальних карликових галактик. Модель не описує достатньо якісно кі­
нематику сфероїдальної карликової галактики Carina. Однак, в цій гала­
ктиці спостерігаються найбільші прояви дії припливної взаємодії [137—
142]. Видається, що Carina була перетворена на сфероїдальну з дискової
галактики внаслідок сильної припливної взаємодії з Чумацьким шляхом,
і різні суб­популяції зір мають різну кінематику [141, 143].
Для перевірки точності результату відносно змін ефективного радіусу

𝑟ℎ, ми повторили аналіз, використовуючи верхню і нижню довірчі
границі на значення 𝑟ℎ з [129]. Було показано, що отримувана нижня
границя маси частинки змінюється менше ніж на 10 відсотків, дещо
знижуючись при вищих значеннях 𝑟ℎ і навпаки.
Головною перевагою нашого аналізу є комбіноване дослідження

кількох об’єктів: ми одночасно виконували підгонку моделі до даних
кінематики семи сфероїдальних карликових галактик. В той час як для
індивідуальних об’єктів визначаються різні значення маси частинки, що
найкраще задовольняють даним, і отримуються різні нижні границі,
комбінований аналіз дозволяє отримати точніші результати. Більше того,
моделюючи кілька об’єктів, маємо можливість отримати і сильніші
обмеження. Для прикладу, найсильніше обмеження у 100 еВ в [115]
отримане з аналізу найменших карликових галактик, позаяк аналіз
кінематики класичних сфероїдальних карликових галактик дозволив
отримати обмеження в кілька десятків електрон­вольт.
Загалом, модель гало темної матерії, що використана в [115], система­

тично надає перевагу більш легким частинкам внаслідок його повністю
виродженої природи, що виражається в різкому обрізанні профілю гу­
стини. На відміну від [115], в нашій моделі гало має дві області: повні­
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Рис. 5.5 Розподіл густини темної матерії в моделі tNFW з масою
частинки 𝑚 =380 еВ, 𝑀200 = 1.5 × 1010 𝑀⊙, 𝑐200 = 10 у порівнянні
з повністю виродженою моделлю COS3, що використана в [115], з
тими ж центральною густиною і масою частинки. Профіль NFW має
тут відповідну асимптотичну поведінку. Також зображено профіль
Буркерта [144] з 𝑟0 = 0.38 кпк (вдвічі більше за розмір ядра в моделі
COS3).

стю вироджене ядро і невироджена зовнішня частина. На Рис. 5.5 видно
швидке спадання цього розподілу і менший розмір ядра в порівнянні з
більш «розмитим» профілем tNFW.
Недавні прямі вимірювання 3D кінематики зір в сфероїдальній карли­

ковій галактиці Скульптор [145] та моделювання даних кінематики за
допомогою методу Шварцшильда [146] показали, що дисперсії швидко­
стей зір в карликових сфероїдальних галактиках, ймовірно, не є ізотро­
пними, однак невизначеність значення 𝛽 – велика. Тому для простоти
ми припускаємо незалежність цієї величини від радіуса. Включення не­
нульової анізотропії швидкостей в аналіз призводить до консервативні­
шого обмеження на масу частинки темної матерії у порівнянні з попе­
редніми даними (наприклад [13]). У випадку ненульового 𝛽 ми вияви­
ли, що маси частинок темної матерії статистично невідрізненні у ши­
рокому діапазоні. Це якісно узгоджується з результатами [115] та [114]
для моделей неповністю вироджених ферміонних гало. Це, так зване, 𝛽­
виродження можна подолати, припустивши кілька зоряних субпопуля­
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цій [110, 147—149] або використовуючи віріальні рівняння замість рів­
нянь Джинса [150]. Однак наявних даних (що не містять тривимірну
кінематику) наразі недостатньо для подолання такого виродження [112,
143, 151].
Ефекти баріонного зворотного зв’язку [152—158] та динамічне

тертя [159—162] можуть спричинити додаткове згладжування профілю
темної матерії та зменшення фазової густини в центрі галактики. Таким
чином, ці ефекти є виродженими з механізмом утворення ядра за рахунок
властивостей частинок темної матерії. Врахування таких ефектів може
збільшити обмеження знизу на масу.
У майбутньому прогрес у дослідженні мікрофізики темної матерії мо­

же бути досягнутий за рахунок спостережень надтьмяних карликових га­
лактик (UFD), які є найбільш домінованими темною матерією галакти­
ками серед відомих (див., наприклад, [163, 164]). Їх компактність також
дає можливість дослідити розподіл темної матерії на найменших мас­
штабах, наприклад, десятки парсеків. Крім того, процеси утворення зі­
рок в UFD не повинні бути настільки потужними, щоб істотно змінити
їх внутрішню структуру [158]. Однак навіть найновіші дослідження (на­
приклад, [165, 166]) дозволяють отримувати спектри лише для десятків
зір у надтьмяних супутниках Чумацького Шляху (на відміну від «класи­
чних» сфероїдальних карликових галактик, де вимірюються спектри со­
тень або тисяч зірок). Цих даних недостатньо для отримання будь­якого
детального розподілу дисперсії швидкостей. Тривалі спостереження на
∼ 10 м телескопах або заплановані надвеликі телескопи можуть отрима­
ти спектри багатьох інших зір [167—170].
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РОЗДІЛ 6 ОЦІНКИ СТАТИСТИЧНОЇ
АНІЗОТРОПІЇ КОСМІЧНОГО
МІКРОХВИЛЬОВОГО ФОНУ

Спостережуваний Всесвіт є однорідним та ізотропним лише прибли­
зно. Відхилення від однорідності та ізотропії є малими в минулому
та/або на великих масштабах і відображаються у спостереженнях вели­
комасштабної структури і космічного мікрохвильового фону (реліктово­
го випромінювання). Тобто, температура реліктового випромінювання
𝑇 (𝒏) дещо залежна від одиничного вектора 𝒏, що задає напрямок спо­
стереження.
Останнім часом, найбільшу цікавість викликають статистичні власти­

вості збурень в ранньому Всесвіті, зокрема, неоднорідностей космічного
мікрохвильового фону. Основним об’єктом дослідження тут є кореляцій­
на функція

𝐶 (𝒏1,𝒏2) = ⟨Δ𝑇 (𝒏1) Δ𝑇 (𝒏2)⟩ , (6.1)

де Δ𝑇 (𝒏) = 𝑇 (𝒏) − 𝑇0, а 𝑇0 – температура, усереднена за всіма напрям­
ками. Статистична ізотропність початкових збурень густини – загальне
припущення моделей формування структур, що передбачає статистичну
ізотропію кореляційної функції (6.1), тобто, її інваріантність відносно
поворотів небесної сфери. В цьому випадку вона залежатиме лише від
кутів між напрямами 𝒏1 і 𝒏2:

𝐶 (𝒏1,𝒏2) = 𝑓 (𝒏1 ⋅ 𝒏2) . (6.2)

Останнім часом гіпотеза статистичної ізотропії піддається сумніву і
розробляються теоретичні і експериментальні способи її перевірки. З то­
чки зору теорії, питання статистичної (ан­)ізотропії кореляційної фун­
кції космічного мікрохвильового фону загалом описане в [171—177]
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(див. також огляд в [178]). Хоча вважається, що в інфляційних сценарі­
ях передбачається статистично ізотропний початковий спектр потужно­
сті, існує ряд моделей, що порушують статистичну ізотропію. Зазвичай,
це моделі типу Bianchi I, що безпосередньо порушують ізотропію ін­
фляційного Всесвіту з допомогою різних механізмів: анізотропні поча­
ткові умови [179—181], спеціальні однорідні векторне [182—187] або
тензорне [188] поля, що задають виділений напрямок, анізотропне рів­
няння стану [189] або градієнти скалярних полів [190—192]. Існують і
більш екзотичні теорії, розглянуті в [193, 194].
На експерименті було знайдено декілька відхилень від передбачень

стандартної космологічної моделі ΛCDM, що полягають в Гаусовій ста­
тистиці та ізотропії флуктуацій температури космічного мікрохвильово­
го фону (огляд див. в [195]). Одним зі спостережуваних типів анізотро­
пії є дипольні модуляції в кутовому спектрі потужності температурної
анізотропії космічного мікрохвильового фону, що виділяють північну
і південну небесні півсфери [196—200]. Окрім того, була зареєстрова­
на асиметрія парності [201, 202] мультиполів, напрямок максимуму якої
перпендикулярний до напрямку, виділеного дипольною компонентою, і
є близьким до напрямку згаданої вище асиметрії у відношенні до пів­
куль [201]. Ще одною особливістю є те, що октупольний момент є де­
що планарним, з площиною, що дуже близька до площини квадруполя.
Більш того, обидві ці площини перпендикулярні до площини Екліпти­
ки [203]. Згадані відхилення присутні в останньому релізі даних обсер­
ваторії Planck щодо флуктуацій температури космічного рентгенівсько­
го фону, однак не спостерігаються в даних щодо поляризації реліктового
випромінювання [204].
Останнім часом багато уваги приділялось особливій формі статисти­

чної анізотропії (див., наприклад, [177]). Вона задається загальним ви­
глядом

𝑃𝒌 = 𝑃𝑘 [
1 + ∑

𝐿𝑀
𝑔𝐿𝑀 (𝑘)𝑌𝐿𝑀 (𝒌̂)]

, (6.3)
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де 𝑃𝑘 – ізотропна частина анізотропного спектра потужності 𝑃𝒌, а
𝑔𝐿𝑀 (𝑘) – коефіцієнти розкладу статистичної анізотропії за сферичними
гармоніками 𝑌𝐿𝑀 (𝒌̂), and 𝒌̂ = 𝒌/𝑘. В частковому випадку, як
передбачається, наприклад, в [182], сума в (6.3) містить лише гармоніки
з 𝐿 = 2, з коефіцієнтами 𝑔2𝑀 , що не залежать від 𝑘.
Нашою задачею було побудувати набір статистичних оцінювачів для

коефіцієнтів 𝑔2𝑀 в (6.3), що не залежать від 𝑘, таких, що не залежатимуть
від космологічних параметрів на кшталт густин різних компонентів
Всесвіту, рівняння стану темної енергії та ін.

6.1. Кореляційна функція температури
космічного мікрохвильового фону

Температурна карта 𝑇 (𝒏) може бути розкладена за сферичними
гармоніками 𝑌𝑙𝑚 (𝒏) наступним чином:

𝑇 (𝒏) = 𝑇0 ∑
𝑙𝑚

𝑎𝑙𝑚𝑌𝑙𝑚 (𝒏) . (6.4)

Матриця коваріації анізотропії температури задається як [177]

⟨𝑎𝑙𝑚𝑎∗
𝑙′𝑚′⟩ = 𝛿𝑙𝑙′𝛿𝑚𝑚′𝐶𝑙 + ∑

𝐿𝑀
𝜉𝐿𝑀

𝑙𝑚𝑙′𝑚′𝐷𝐿𝑀
𝑙𝑙′ . (6.5)

Тут

𝜉𝐿𝑀
𝑙𝑚𝑙′𝑚′ = ∫ 𝑌 ∗

𝑙𝑚(𝒏)𝑌𝑙′𝑚′(𝒏)𝑌𝐿𝑀 (𝒏) d𝒏 =

= (−1)𝑚′
(𝐺𝐿

𝑙𝑙′)
1/2 𝐶𝐿𝑀

𝑙𝑚𝑙′−𝑚′ , (6.6)

𝐺𝐿
𝑙𝑙′ ≡ (2𝑙 + 1)(2𝑙′ + 1)

4𝜋(2𝐿 + 1) (𝐶𝐿0
𝑙0𝑙′0)

2 , (6.7)

а 𝐶𝐿𝑀
𝑙𝑚𝑙′𝑚′ – коефіцієнти Клебша­Гордона. Величини 𝐶𝑙 описують

звичайну ізотропну частину кутового спектра потужності і задаються
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виразом

𝐶𝑙 = (4𝜋)2
∫

∞

0
d𝑘𝑘2𝑃𝑘 [Θ𝑙(𝑘)]

2 . (6.8)

Анізотропна частина кутового спектра потужності задається величина­
ми 𝐷𝐿𝑀

𝑙𝑙′ в (6.5). Якщо коефіцієнти 𝑔𝐿𝑀 не залежать від 𝑘, то

𝐷𝐿𝑀
𝑙𝑙′ = 𝑔𝐿𝑀𝐹𝑙𝑙′ , (6.9)

де
𝐹𝑙𝑙′ = (4𝜋)2(−i)𝑙−𝑙′

∫
∞

0
d𝑘𝑘2𝑃𝑘Θ𝑙(𝑘)Θ𝑙′(𝑘) . (6.10)

Зокрема
𝐹𝑙𝑙 = 𝐶𝑙 . (6.11)

Тут Θ𝑙(𝑘) – внесок від хвильового числа 𝑘 в 𝑙th, що залежить від
параметрів космологічної моделі.

6.2. Пропоновані оцінювачі
В роботі [177] наведено докладний аналіз статистики космічного

мікрохвильового фону з анізотропним спектром описаної вище форми.
Зокрема, запропонований ряд оцінювачів для постійних параметрів
𝑔𝐿𝑀 . Однак, побудовані там оцінювачі містять величини 𝐶𝑙 та 𝐹𝑙𝑙′,
що залежать від параметрів ізотропної космологічної моделі (таких
як: спектр потужності, параметри концентрації Ω тощо). Нашою
ідеєю є побудова модельно­незалежних оцінювачів параметрів 𝑔𝐿𝑀 і
дослідження їхніх статистичних властивостей у випадку квадрупольної
(𝐿 = 2) анізотропії.
Розглянемо рівняння (6.5) для 𝑙 = 𝑙′ :

⟨𝑎𝑙𝑚𝑎∗
𝑙𝑚′⟩ = 𝐶𝑙 (

𝛿𝑚𝑚′ + ∑
𝐿𝑀

𝜉𝐿𝑀
𝑙𝑚𝑙𝑚′𝑔𝐿𝑀)

. (6.12)
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З цього виразу і з (6.9) та (6.11) очевидно, що величини

𝜁𝑙𝑚𝑚′ = 𝑎𝑙𝑚𝑎∗
𝑙𝑚′ − ̂𝐶𝑙 (

𝛿𝑚𝑚′ + ∑
𝐿𝑀

𝜉𝐿𝑀
𝑙𝑚𝑙𝑚′𝑔𝐿𝑀)

, (6.13)

де
̂𝐶𝑙 = 1

2𝑙 + 1 ∑𝑚
|𝑎𝑙𝑚|

2 , (6.14)

можуть розглядатись як набір оцінювачів для параметрів 𝑔𝐿𝑀 . Зокрема,
«справжній» набір величин {𝑔𝐿𝑀} має мінімізувати відхилення від нуля
набору величин {𝜁𝑙𝑚𝑚′}. Рівність ⟨ ̂𝐶𝑙⟩ = 𝐶𝑙 слідує з (6.5).
Запропонований набір оцінювачів є досить універсальним, і може ви­

користовуватись для визначення всіх коефіцієнтів 𝑔𝐿𝑀 . Якщо статисти­
чна анізотропія обмежується квадрупольною (𝐿 = 2), маємо визначити
п’ять дійсних величин (одна дійсна 𝑔20 і дві комплексні 𝑔21 і 𝑔22). Вели­
чини (6.13) можуть бути найбільш ефективно використані для 𝑚 ≠ 𝑚′.
Коефіцієнти 𝜉2𝑀

𝑙𝑚𝑙𝑚′ є ненульовими лише для |𝑚′ − 𝑚| ≤ 2. Вони виража­
ються наступним чином:

𝜉2𝑀
𝑙𝑚𝑙𝑚′ = 𝜉𝑀

𝑙𝑚 𝛿𝑚,𝑚′+𝑀 = 𝜉𝑀
𝑙𝑚 𝛿𝑚′,𝑚−𝑀 , (6.15)

де

𝜉−2
𝑙𝑚 = (−1)𝑙

√
15
8𝜋 ×

×√(𝑙 − 𝑚)(𝑙 − 𝑚 − 1)(𝑙 + 𝑚 + 1)(𝑙 + 𝑚 + 2)
(2𝑙 − 1)(2𝑙 + 3) , (6.16)

𝜉−1
𝑙𝑚 = (−1)𝑙

√
15
8𝜋

(1 + 2𝑚)√(𝑙 − 𝑚)(𝑙 + 𝑚 + 1)
(2𝑙 − 1)(2𝑙 + 3) , (6.17)

𝜉0
𝑙𝑚 = −(−1)𝑙

√
5

4𝜋
𝑙(𝑙 + 1) − 3𝑚2

(2𝑙 − 1)(2𝑙 + 3) , (6.18)
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𝜉1
𝑙𝑚 = (−1)𝑙

√
15
8𝜋

(1 − 2𝑚)√(𝑙 + 𝑚)(𝑙 − 𝑚 + 1)
(2𝑙 − 1)(2𝑙 + 3) , (6.19)

𝜉2
𝑙𝑚 = (−1)𝑙

√
15
8𝜋 ×

×√(𝑙 + 𝑚 − 1)(𝑙 + 𝑚)(𝑙 − 𝑚 + 1)(𝑙 − 𝑚 + 2)
(2𝑙 − 1)(2𝑙 + 3) . (6.20)

Бачимо, що для заданого 𝑙 всі ці величини обмежені сталою 𝑂(𝑙).
Для визначеності, розглянемо процедуру знаходження 𝑔22. Розглянемо

функцію комплексного параметра 𝑧

𝜁𝑙𝑚(𝑧) ≡ (−1)𝑙𝑙(𝑙 + 1)𝜁𝑙𝑚,𝑚−2 =
= (−1)𝑙𝑙(𝑙 + 1) (𝑎𝑙𝑚𝑎∗

𝑙,𝑚−2 − 𝑧𝜉2
𝑙𝑚

̂𝐶𝑙) . (6.21)

Статистичне середнє від (6.21) задається як

⟨𝜁𝑙𝑚(𝑧)⟩ = (−1)𝑙𝜉2
𝑙𝑚𝑆𝑙 (𝑔22 − 𝑧) , (6.22)

і рівне нулю лише для 𝑧 = 𝑔22. Введемо величини 𝑆𝑙 = 𝑙(𝑙 + 1)𝐶𝑙, що (з
точністю до множника) є канонічним представленням кутового спектру
потужності космічного мікрохвильового фону. Величини 𝑆𝑙 близькі за
порядком величини. Для 𝑧 = 0 (що означає статистичну ізотропію)
маємо

⟨𝜁𝑙𝑚(0)⟩ = (−1)𝑙𝜉2
𝑙𝑚𝑆𝑙𝑔22 . (6.23)

Варто зазначити, що добуток (−1)𝑙𝜉2
𝑙𝑚 завжди додатній, як і ̂𝐶𝑙 та 𝐶𝑙.

Оцінювачем для 𝑔22 є розв’язок рівняння

1
𝑁 ∑

𝑙𝑚
𝑊𝑙 𝜁𝑙𝑚(𝑧) = 0 , (6.24)

де сумування проводиться за відповідно обраними 𝑁 членами, дійсні
додатні 𝑊𝑙 є довільними функціями вікна. Це буде обґрунтованою
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процедурою для визначення статистичної анізотропії, якщо статистичні
флуктуації величини

𝐸(𝑧) = 1
𝑁 ∑

𝑙𝑚
𝑊𝑙𝜁𝑙𝑚(𝑧) (6.25)

для 𝑧 = 𝑔22 набагато менші за її статистичне середнє при 𝑧 = 0:

⟨|𝐸 (𝑔22)|
2
⟩ ≪ |⟨𝐸(0)⟩|2 , (6.26)

або

⟨|∑𝑙𝑚
𝑊𝑙𝜁𝑙𝑚 (𝑔22)|

2

⟩
≪ |𝑔22|

2
[∑

𝑙𝑚
(−1)𝑙𝑊𝑙𝜉2

𝑙𝑚𝑆𝑙]

2

. (6.27)

Можливий статистичний оцінювач для 𝑔22 тоді виражається як

̂𝑔22 =
∑

𝑙
(−1)𝑙𝑙(𝑙 + 1)𝑊𝑙

𝑙

∑
𝑚=2−𝑙

𝑎𝑙𝑚𝑎∗
𝑙,𝑚−2

∑
𝑙

(−1)𝑙𝑙(𝑙 + 1) ̂𝐶𝑙𝑊𝑙

𝑙

∑
𝑚=2−𝑙

𝜉2
𝑙𝑚

. (6.28)

Цей оцінювач є зміщеним, оскільки знаменник – випадкова змінна.
Однак зміщення є малим, оскільки відносна дисперсія знаменника –
мала (див. нижче).

6.3. Визначення величини дисперсії
оцінювачів

Оцінюючи дисперсію в лівій частині (6.27), можемо знехтувати крос­
кореляцією членів з різними значеннями 𝑙, оскільки вони дають вклад
вищого порядку за малими коефіцієнтами 𝑔2𝑀 . Ліва частина (6.27) тоді
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Рис. 6.1 Результати симуляцій зі 100 реалізаціями з нульовим значенням
𝑔2𝑀 . Точками показано розподіл статистичних оцінювачів (6.28) на
комплексній площині, для 𝑙 = 1000, з сумуванням за 𝑙 з кроком три.
Точкою із зазначенням похибок показані середнє значення і дисперсія
окремо для дійсної і уявної частин цього розподілу. Бачимо, що
величина зміщення оцінювача (6.28) є малою, а дисперсія узгоджується
зі значенням згідно (6.36).

приблизно виражається як

⟨|∑𝑙𝑚
𝑊𝑙𝜁𝑙𝑚 (𝑔22)|

2

⟩

≈ ∑
𝑙

𝑊 2
𝑙

𝑙

∑
𝑚=2−𝑙

𝑙

∑
𝑛=2−𝑙

⟨𝜁𝑙𝑚(𝑔22)𝜁∗
𝑙𝑛(𝑔22)⟩ , (6.29)

з точністю до 𝑂 (𝑔2𝑀).
Вираз для кореляції в (6.29) записується як

⟨𝜁𝑙𝑚(𝑔22)𝜁∗
𝑙𝑛(𝑔22)⟩

𝑆2
𝑙

= 𝛿𝑛𝑚 + 𝛿𝑛,2−𝑚 + 𝑂 (𝑔2𝑀) . (6.30)
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Рис. 6.2 Те ж, що й на Рис. 6.1, але з ненульовим значенням 𝑔2𝑀 . Точка,
що позначена квадратом, відповідає значенню 𝑔22, використаному при
генерації 𝑎𝑙𝑚. Тут також бачимо, що величина зміщення статистичного
оцінювача (6.28) є малою, а дисперсія узгоджується з (6.36).

Обраховуючи внесок у (6.29) нульового порядку по величинам 𝑔2𝑀 ,
маємо

∑
𝑙

𝑊 2
𝑙 𝑆2

𝑙 ∑𝑚𝑛

′
(𝛿𝑛𝑚 + 𝛿𝑛,2−𝑚) = 2 ∑

𝑙
𝑊 2

𝑙 𝑆2
𝑙 ∑𝑚

′1 =

= 2 ∑
𝑙

(2𝑙 − 1)𝑊𝑙𝑆2
𝑙 ≃ 6𝑁2

𝑙 𝑆2
𝑙 , 𝑁𝑙 ≫ 1 , (6.31)

де, для стислості, введені символи сумування:

∑𝑚

′ =
𝑙

∑
𝑚=2−𝑙

, ∑𝑚𝑛

′ = ∑𝑚

′
∑𝑛

′ . (6.32)
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Тут

𝑆2
𝑙 = 1

𝑁2
𝑙

∑
𝑙

𝑙𝑊𝑙𝑆2
𝑙 , 𝑁𝑙 =

(
2
3 ∑

𝑙
𝑙𝑊𝑙)

1/2

, (6.33)

квадратичне усереднення 𝑆𝑙 і ефективна кількість членів в сумі по 𝑙.
Член в правій частині (6.27) оцінюється як

∑
𝑙

𝑊𝑙𝑆𝑙∑𝑚

′(−1)𝑙𝜉2
𝑙𝑚 ≃ 1

2√
5

6𝜋 ∑
𝑙

𝑙𝑊𝑙𝑆𝑙 ≃

≃ 3
4√

5
6𝜋 𝑁2

𝑙 𝑆𝑙 , (6.34)

де 𝑆𝑙 означене аналогічно до (6.33). Критерій (6.27) в такому випадку
виражається як

6𝑆2
𝑙 ≪ 15

32𝜋 |𝑔22|2𝑁2
𝑙 𝑆𝑙

2 ≲ 15
32𝜋 |𝑔22|2𝑁2

𝑙 𝑆2
𝑙 . (6.35)

Таким чином, величини, що можуть бути визначені за цим методом:

|𝑔22| ≳ 6.5
𝑁𝑙

. (6.36)

З плоскими функціями вікна 𝑊𝑙 = 1, для 𝑁𝑙 ≃ 2000, маємо |𝑔22| ≃
3.3 × 10−3. Таке грубо оцінене значення співпадає за порядком величини
з оцінками на модельно­залежні оцінювачі в [177].

6.4. Симуляції
Для підтвердження наших теоретичних розрахунків ми провели чи­

сельні перевірки. Для простоти, величини 𝑎𝑙𝑚 генерувались незалежно
для кожного 𝑙 з коваріацією, що визначалась кореляційною функцією
(6.12) з наперед заданими значеннями 𝑔2𝑀 . Однак, потім в оцінювачі
(6.28) ми чисельно підсумовували за значеннями 𝑙 з кроком три. В цьо­
му випадку кореляція між 𝑎𝑙𝑚 для різних значень 𝑙 відсутня. Для кожної
незалежної реалізації ми обраховували значення статистичних оцінюва­
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чів ̂𝑔22 згідно (6.28). Результати симуляції представлені на Рис. 6.1 та
Рис. 6.2. Вони підтверджують наші теоретичні передбачення (6.36) і де­
монструють мале зміщення оцінювача (6.28).

6.5. Результат
Ми побудували і протестували на симуляціях статистичні оцінювачі

для масштабно­незалежних коефіцієнтів 𝑔𝐿𝑀 статистично анізотропно­
го початкового спектра потужності (6.3). Вони є подібними до мінімаль­
но­дисперсних оцінювачів, запропонованих в [177], однак мають перева­
гу в тому, що є незалежними від параметрів космологічної моделі і, та­
ким чином, не потребують варіювання цих параметрів під час виконання
спостережних тестів статистичної анізотропії. Дисперсія оцінювача для
параметру 𝑔22 близька за величиною до тих, що запропоновані в [177],
таким чином, вона дозволяє «3𝜎» детектування статистичної анізотропії
на рівні 2%.
Однак, ми не враховували можливі ефекти шуму і систематики, що

вноситимуть похибки у визначення амплітуд 𝑎𝑙𝑚 в (6.4). Ці проблеми,
наряду з розробкою процедури практичного визначення статистичної
анізотропії з реальних спостережних даних, потребують подальших
досліджень.
За останніми даними обсерваторії Planck [202] статистична анізотро­

пія квадрупольного типу не зареєстрована. Точність визначення ані­
зотропії, при цьому, співставна з точністю пропонованого нами мето­
ду (6.36).
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ВИСНОВКИ

Для дослідження природи сигналу на 3.5 кеВ, що може бути проявом
темної матерії, що розпадається, необхідно дослідити залежність його
потоку і положення в космічних об’єктах різної природи і порівняти з
передбаченнями для лінії розпаду темної матерії. Для цього використо­
вувалась карта неба в рентгенівському діапазоні (2­10 кеВ). Карта неба
створена на основі публічних даних обсерваторії XMM­Newton з ураху­
ванням вкладів у спостережуваний спектр від м’яких протонів і космі­
чних променів.
Створено метод швидкого пошуку об’єктів, спектр яких містить

перевищення на 3.5 кеВ на фоні неперервного континууму. Підхід є
спрощеним варіантом вейвлет аналізу і дозволяє модельно­незалежно
провести пошук відповідних областей неба. Цей метод був застосований
до отриманої карти неба.
Показано, що параметри слабкої лінії на фоні астрофізичного спектра,

що визначаються за допомогою моделювання спектрів, містять система­
тичну похибку (що залежить від ширини діапазону енергій, на якій мо­
делюються спектри, а також від обраної величини енергетичного біна),
спричинену невизначеністю в нормуванні неперервної компоненти фо­
ну. Врахування такої невизначеності дозволяє узгодити значення пото­
ків і рівні значущості сигналу на 3.5 кеВ в роботах різних груп авторів.
Проведено пошук лінії на енергії 3.5 кеВ в спектрах скупчень гала­

ктик з найбільшим очікуваним потоком від розпаду темної матерії. У 8
об’єктах з 19 задетектовано лінію зі значущістю > 2𝜎. Залежність по­
ложення лінії в системі відліку випромінювача від червоного зміщення
об’єкта сумісна з константою, що є аргументом проти гіпотези інстру­
ментального походження сигналу. Окрім того, інтенсивність сигналу в
різних об’єктах лінійно залежить від стовпчикової густини гало темної
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матерії в них, тобто узгоджується з передбаченнями для лінії розпаду
темної матерії.
Для моделювання гало класичних сфероїдальних карликових гала­

ктик
був використаний напів­аналітичний метод обчислення розподілу густи­
ни легкої ферміонної темної матерії, що ґрунтується на обмеженні фа­
зової густини частинок. З аналізу спостережної кінематики зір в цих
об’єктах було отримано обмеження на масу частинки темної матерії зни­
зу, що є точнішим за обмеження Тремейна­Ґанна, оскільки враховує мо­
жливу несферичність розподілу дисперсії швидкостей. Отримане значе­
ння 2𝜎 обмеження𝑚 ≳ 190 еВ є вищим за аналогічні обмеження в інших
роботах завдяки комбінованому аналізу всіх восьми класичних сферої­
дальних карликових галактик.
Побудовано оцінювачі статистичної анізотропії космічного мікрохви­

льового випромінювання квадрупольного масштабно­інваріантного ти­
пу. Ці оцінювачі є незалежними від параметрів космологічної моделі, і,
таким чином, не потребують варіювання цих параметрів під час викона­
ння спостережних тестів статистичної анізотропії.
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