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Аксионная темная материя возникает естественным образом в квантовой хромодинамике и фрагмен-
тируется в маломассивные высокоплотные миникластеры на ранних этапах эволюции Вселенной. При
естественных параметрах миникластеров время конденсации Бозе–Эйнштейна меньше возраста Все-
ленной, что приводит к образованию бозе-звезд внутри этих структур. Недавно задача последующего
роста бозе-звезд была решена аналитически (Dmitriev et al., Phys. Rev. Lett. 132, 091001 (2024)). Мы
используем это решение, чтобы определить современную долю массы темной материи в бозе-звездах и
их функцию масс.
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1. Введение. Если частицы темной материи –

легкие бозоны, такие как аксионы квантовой хро-

модинамики (КХД) или их “размытые” аксионопо-

добные аналоги [1], то следует ожидать образова-

ния компактных макроскопических объектов – бозе-

звезд [2, 3] (недавний обзор см. [4]) – в результате

конденсации Бозе–Эйнштейна. Примечательно, что

большие связи не требуются, и при типичных па-

раметрах субструктур, где они зарождаются, время

конденсации может быть меньше возраста Вселен-

ной – просто как следствие универсального грави-

тационного взаимодействия [5]. Поэтому бозе-звезды

могут быть распространены в основных моделях

темной материи. Феноменологические следствия их

существования, такие как микролинзирование [6–8]

или радиоизлучение [3, 9–13], которое потенциаль-

но может приводить к явлениям, подобным FRB

[14–17], и, следовательно, связанные с этим перспек-

тивы [18] косвенных поисков темной материи, сильно

зависят от современной функции масс бозе-звезд.

Мы определяем массовую функцию анало-

гично тому, как определяется массовая функция

звезд. А именно, она дает долю темной материи в

бозе-звездах данной массы. Простой способ оценить

ее – использовать феноменологическое соотношение

ядро–гало [19], если функция масс гало известна.

Это было сделано для размытой аксионной темной
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материи ma ∼ 10−11 эВ в работе [20]. На более

высоком уровне точности нам нужно знать, как

масса конкретной звезды растет от ее зарождения

до настоящего времени, в зависимости от окружения

и начальных условий. Эта последняя задача была

недавно решена аналитически [21].

В этом Письме мы вычисляем массовую функ-

цию бозе-звезд для модели аксионной темной мате-

рии КХД. Бозе-звезды в этой модели все чаще назы-

вают аксионными звездами. Они зарождаются внут-

ри наименьших гравитационно связанных вириали-

зованных космологических структур – миникласте-

ров аксионов [22–27]. Энергия связи незначительно

мала, поэтому составляющие частицы глубоко нере-

лятивистские.

2. Зарождение и рост бозе-звезды. При ма-

лых массах частиц m числа заполнения аксионов

темной материи велики, поэтому их сгусток можно

описывать случайным классическим полем ψ(t, x),

эволюционирующим в собственном гравитационном

потенциале U(t, x),

i∂tψ = −∆ψ/2m+mUψ, (1)

∆U = 4πG (m|ψ|2 − ρ̄).

В уравнении Пуассона ρ̄ ≡ M/L3 – средняя плот-

ность массы, а M – полная масса миникластера. Для

простоты мы аппроксимировали структуру периоди-

ческим ящиком размера L. Начальная точка этой
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эволюции – вириальное равновесие, т.е. гауссово рас-

пределенное поле с фурье-образом |ψp|2 ∝ e−p
2/p2

0 и

случайными фазами argψp, где ω0 ≡ p20/2m – типич-

ная энергия частицы.

Этот ансамбль термализуется в конденсат Бозе–

Эйнштейна с зарождением бозе-звезды. В среднем в

вириализованном гало это происходит за кинетиче-

ское время [5]

tgr = b
4
√
2

27πΛ

R

v
(mvR)3 , (2)

где Λ = ln(mvR) – кулоновский логарифм, аM,R, v –

вириализованные значения массы, радиуса и дис-

персии скоростей гало соответственно, v2 = 〈v2〉 ≈
≈ GM/R. При таком выборе параметров b ≈ 0.03. Во

избежание путаницы отметим, что в работе [5] при-

ведено значение b ≈ 0.7, но там были выбраны для

параметризации миникластеров центральная плот-

ность и типичная скорость p0/m.

Последующая эволюция ансамбля оказывается

автомодельной, что позволяет найти аналитические

решения [21]. Результаты были подтверждены чис-

ленными моделированиями в периодическом ящи-

ке и в изолированных миникластерах. Примечатель-

но, что выведенное уравнение эволюции определяет-

ся общими скейлингами гравитационного интеграла

столкновений, а решение для массы бозе-звезды ис-

пользует только законы сохранения. Тогда зависи-

мость массы бозе-звезды, xbs(τ) ≡Mbs/M , от време-

ни дается [21]

(1 + x3bs/ǫ
2)3(1− xbs)

−5 ≈ t/tgr. (3)

где

ǫ2 ≡ E/γM3 = v2/2γM2, (4)

и фиксируется начальной массой миникластера M и

энергией E, а γ = cγm
2G2 содержит модельную зави-

симость с cγ ≈ 0.0542 – численной константой, опре-

деленной в работе [28]. При использовании вириаль-

ной скорости для v ур. (3), (4) хорошо согласуются с

результатами нашего численного моделирования ро-

ста бозе-звезды в вириализованном гало.

Качество этого решения иллюстрирует рис. 1 для

конкретного значения ǫ ≈ 0.186 в моделировании пе-

риодического ящика, см. также [21]. Видно, что тео-

рия (3) (серая точечная кривая) хорошо воспроизво-

дит результаты моделирования для Mbs (сплошная).

Параметр ǫ является первичным и определяет

рост бозе-звезды в безразмерном времени t/tgr. В то

же время широко используемое соотношение ядро–

гало [19] сводится к Mbs/M = ǫ, см. [21]. Это соот-

Рис. 1. (Цветной онлайн) Масса бозе-звезды Mbs(t) для
ǫ ≈ 0.186. Сплошная линия соответствует результа-
ту численного моделирования системы (1), а точеч-
ная – аналитическому решению ур. (3). Горизонтальная
пунктирная линия показывает уровень ядро–гало

ветствует уровню, на котором быстрый начальный

линейный рост массы бозе-звезды сменяется более

медленным увеличением, см. рис. 1. Многие звезды в

моделировании ограниченной длительности, вероят-

но, будут близки к этому уровню. Но это лишь грубое

приближение.

В дальнейшем удобно факторизовать ǫ в tgr.

Сначала, используя соотношение масса–радиус

для вириализованного самогравитирующего об-

лака, v2 ≈ GM/R, и определение ǫ, находим

mvR = 1/(ǫ
√

2cγ). Это говорит о том, что при ǫ & 1

бозе-звезды зарождаются практически за время

свободного падения, см. ур. (2), и дает кулоновский

логарифм Λ = − ln(ǫ
√

2cγ). В целом правую часть

ур. (3) можно записать через ǫ как

t

tgr
=

t

tu

(

ǫ

ǫ0

)6

Λ, (5)

где tu ≈ 1.38 · 1010 лет – возраст Вселенной, и

ǫ60 ≡ b

27
√
2 πc3γ tuG

2m3M2
. (6)

Следовательно, второй параметр, определяющий

скорость роста бозе-звезд, связан с t−1
0 ≡ G2m3M2.

3. Параметризация миникластеров. Мы из-

меряем массы аксионов и миникластеров в терминах

реперных параметров m10 ≡ m/(10мкэВ) и M13 ≡
≡M/(10−13M⊙) соответственно. Масса и радиус ми-

никластера связаны как [22]

R =
1.6 · 107M1/3

13

Φ(1 + Φ)1/3
км , (7)
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где Φ – конкретный переизбыток плотности ми-

никластера над средней плотностью аксионов ρa,

а именно, Φ ≡ (ρMC − ρa)/ρa. До момента, когда

миникластер становится гравитационно-связанным и

отделяется от космологического расширения, Φ по-

стоянна. Позже она определяет плотность миникла-

стера через ρa в эпоху равенства материи и излу-

чения [22]. Эта эпоха возникает потому, что типично

Φ ∼ 1 и может быть много больше 1, т.е. миникласте-

ры становятся гравитационно-связанными примерно

в эпоху равенства материи и излучения. Вместе с

определением µ ≡ m10M
2/3
13 это дает параметры ми-

никластера, которые определяют скорости зарожде-

ния и роста аксионных звезд

ǫ = 0.0389µ−1Φ1/2(1 + Φ)1/6 , (8)

ǫ0 ≡ 0.0215µ−1/2. (9)

Используя теперь ур. (3), мы находим долю мас-

сы миникластера, которая к настоящему времени

сконденсировалась в аксионную звезду. Она показа-

на сплошными линиями на рис. 2 как функция Φ

Рис. 2. (Цветной онлайн) Отношение массы аксионной
звезды в настоящий момент Mbs(tu) к начальной мас-
се миникластера показано сплошными линиями для
нескольких значений µ (сверху вниз µ = 0.2, 0.5, 1, 2)
как функция Φ. Пунктирные линии того же цвета
показывают результат, основанный на соотношении
ядро–гало

для нескольких значений µ. Видно, что чем больше

Φ, тем больше сконденсировавшаяся доля, а легкие

миникластеры (малые µ) конденсируются почти пол-

ностью независимо от Φ. Пунктирные линии того же

цвета показывают грубое приближение, основанное

на соотношении ядро–гало. Различие существенно.

4. Функция масс аксионных звезд. Чтобы

вычислить современную массовую функцию бозе-

звезд на основе ур. (3), нам нужно распределение ми-

никластеров по Φ и µ, или, при фиксированной массе

аксиона, по Φ иM , которое мы назовем P (Φ,M). Оно

определяется как

P (Φ,M) ≡ 1

F0

d2 F

dΦ d logM
, (10)

где F – доля темной материи в миникластерах. В

дальнейшем нормировочный множитель F0 выбира-

ется так, чтобы
∫

P (Φ,M)dΦ d logM = 1.

Фактически F зависит от времени. Существу-

ет несколько причин для этого. Во-первых, в эпоху

КХД, когда рождаются миникластеры, масса акси-

она зависит от температуры и меняется с расшире-

нием Вселенной, а миникластеры с наиболее интерес-

ными большими значениями Φ фактически являются

долгоживущими осциллонами, которые распадаются

поздно. Итоговая Φ зависит не только от величины

начального “возмущения”, но и от момента, когда ос-

циллон распадается и масса аксиона фиксируется.

Во-вторых, уже на линейной стадии относительно

аксионного поля миникластеры гравитационно сли-

ваются, образуя более крупные структуры [8, 25].

Здесь возможны два исхода. A) Два миникластера

могут действительно слиться, теряя индивидуаль-

ность и образуя более массивный объект, подобно то-

му как две спиральные галактики сливаются в более

крупную эллиптическую. B) Альтернативно, они мо-

гут слиться, образуя скопление миникластеров, по-

добно тому как галактики образуют скопления га-

лактик. Для наших целей изучения формирования

аксионных звезд такие встречи класса B, в которых

индивидуальность не теряется, не следует учитывать

как изменение распределения P (Φ,M) на меньших

масштабах.

В-третьих, миникластеры разрушаются при

столкновениях с обычными звездами в Галактике.

Однако за время жизни Галактики разрушается

лишь малая их доля [29–33]. Мы можем пренебречь

этим эффектом. Разрушить уже сформированные

аксионные звезды намного более сложно. С другой

стороны, мы не можем брать P (Φ,M) в очень позд-

нее время, поскольку нам нужно проследить процесс

бозе-конденсации с момента, когда он становится

эффективным.

Учитывая сказанное, разумно взять P (Φ,M) в

момент равенства материи и излучения и отобразить

его через ур. (3) в распределение аксионных звезд.

Поступая так, мы потеряем эффект тесных встреч

типа A, но их учет должен основываться на специа-

лизированных крупномасштабных численных моде-

лированиях, и, как нам кажется, это должно быть

предметом отдельного исследования.
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В ранней работе [6] было вычислено редуцирован-

ное распределение P̃ (Φ) =
∫

P (Φ,M) d logM , при-

чем недалеко от эпохи формирования миникласте-

ров, т.е. при уменьшении температуры в четыре ра-

за. Тем не менее согласие с недавними исследова-

ниями в области P̃ (Φ) ∼ 1 разумное. В работе [23]

распределение миникластеров эволюционировало до

уменьшения температуры в 5 раз, но опять представ-

лено только P̃ (Φ). Позднее распределение было най-

дено в [25], но, наоборот, дано только P̃ (M). Наи-

более подходящими для наших нужд являются ре-

зультаты [24], где P (Φ,M) была вычислена в момент

равенства материи и излучения. Эта функция пред-

ставлена в [24] в виде двумерного цветового графика,

который мы оцифровали. В той же работе масса ак-

сиона, дающая правильное обилие темной материи,

была вычислена как ma = 25 ± 11мкэВ, в согласии

с [34].

Мы определяем современную функцию масс тем-

ной материи КХД в аксионных звездах аналогично

ур. (10)

p(Mbs) ≡
dFbs

d logMbs
. (11)

Это вычисление является прямым. Мы эволюциони-

руем каждую точку (Φ,M) до настоящего момен-

та согласно уравнению (3) (как на рис. 3) и добав-

Рис. 3. (Цветной онлайн) Доля полной массы миникла-
стеров, содержащаяся в аксионных звездах на совре-
менной стадии эволюции Вселенной, представлена как
функция массы этих звезд. Сплошные линии сверху
вниз соответствуют ma = 10, 25, 40, 100мкэВ. Пунктир-
ная линия показывает использованную функцию масс
миникластеров

ляем сконденсировавшуюся долю (Mbs/M)P (Φ,M)

в бин, соответствующий найденному значению Mbs.

Результат для четырех значений массы аксиона по-

казан сплошными линиями на рис. 3. Пунктирная ли-

ния соответствует P (Φ,M) из работы [24], проинте-

грированной по dΦ. Она нормирована на единицу.

Мы видим, что при ma = 10мкэВ миникластеры с

M . 10−13M⊙ почти полностью сконденсировались

к настоящему времени, а для M . 10−15M⊙ это про-

исходит независимо от значения массы аксиона. Пол-

ные доли сконденсировавшейся массы всех миникла-

стеров для набора масс аксионов, как на рис. 3, рав-

ны (0.86, 0.74, 0.67, 0.51) соответственно.

5. Обсуждение. В этом Письме мы вычислили

современные массы аксионных звезд КХД и их рас-

пределение, используя недавно найденное [21] ана-

литическое решение для роста массы бозе-звезды,

ур. (3). Рисунок 2 показывает сконденсировавшуюся

долю массы вириализованного миникластера в зави-

симости от его параметров: начальной массы и пе-

реизбытка плотности. Этот результат не зависит от

неопределенных деталей распределения миникласте-

ров и сам по себе может быть полезен для различных

приложений.

Долю массы темной материи в аксионных звез-

дах можно получить, умножив распределения, пока-

занные на рис. 3, на F0. Согласно работам [6, 23–25],

F0 находится в диапазоне 0.5–0.75. Однако, посколь-

ку в нашем подходе p(Mbs) связана с P (Φ,M), вы-

численной в эпоху равенства материи и излучения,

она, следовательно, не учитывает слияния миникла-

стеров типа A, объединение ранее сформированных

аксионных звезд и разрушение миникластеров при

столкновениях с обычными звездами. Однако доля

разрушенных миникластеров в последнем процессе

невелика. Лишь несколько процентов миникластеров

с Φ ∼ 1, пересекающих солнечную орбиту, разруша-

ются за время существования Галактики; остальные

остаются целыми независимо от массы миникласте-

ра [29].

Выживание миникластеров при слияниях с бо-

лее крупными гало на ранней эпохе изучалось в

работе [8]. Более массивные миникластеры теряют

меньшую долю массы, но даже для миникластеров

с малой массой ядро профиля плотности сохраня-

ется, а хвост диссипирует, ср. [35]. Кроме того, их

судьба прослежена в космологических N-частичных

(N-body) симуляциях, тогда как для изучения выжи-

вания аксионных звезд, сформировавшихся на ран-

них стадиях в маломассивных миникластерах, тре-

буются волновые уравнения (1).

Также наше ур. (3) не учитывает вторичное паде-

ние диффузных аксионов на исходный миникластер.

Накопленные частицы будут менее связаны, в лег-

ко разрушаемом гало [36], и первыми диссипируют

при встречах. Таким образом, оба неучтенных эф-
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фекта – падение и разрушение – частично компенси-

руют друг друга.

Моделирование формирования и эволюции ми-

никластеров очень сложно и должно включать очень

разные пространственные и временные масштабы

в различные космологические эпохи, чтобы разре-

шать аксионные струны, доменные стенки и осцилло-

ны. Это отражается в неопределенностях P (Φ,M). В

частности, ее значения в хвосте больших Φ иM неиз-

вестны. Формирование сверхкритических и коллап-

сирующих аксионных звезд [37] в этом углу может

приводить к впечатляющим явлениям [9, 14], даже

если P (Φ,M) мала и не дает вклада в рис. 3. Также

недавно неопределенности в полученной массе акси-

она возросли, ma = O(10− 100)мкэВ, отражая труд-

ности в оценке вклада аксионных струн, см. [27] и

ссылки в ней.

Однако, несмотря на все обсужденные неопреде-

ленности, мы считаем, что наши результаты дают

полезное первое представление о функции масс ак-

сионных звезд КХД.
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