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Начальный спектр мощности возмущений плотности, сгенерированный в эпоху инфляции, в настоящее
время ограничен наблюдениями на масштабах λ > 5 Мпк и имеет степенной вид. Особенности
процесса инфляции могут приводить к появлению нестепенных добавок к этому спектру, например
пиков. Точные размер и форма пика не могут быть предсказаны заранее. В этой статье мы
предлагаем методы поиска таких пиков в области спектра с λ < 5 Мпк. Возмущения таких масштабов
выходят на нелинейную стадию при z & 10, которая сейчас становится доступна наблюдениям. Наши
исследования численных моделей крупномасштабной структуры Вселенной с пиками в начальном
спектре показали, что спектральные особенности на масштабах с λ > 0.1 Мпк проявляются в
кластеризации галактик, а также влияют на их функцию масс, размеры и плотность. Исследование
этих характеристик далеких галактик позволит ограничить космологические модели с пиками.
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1. ВВЕДЕНИЕ

В общепринятой на сегодняшний день кос-
мологической модели начальный спектр мощно-
сти возмущений плотности имеет степенной вид,
P ∝ k0.961 (Aghanim et al., 2020). По наблюдениям
реликтового излучения и распределения галактик
в пространстве этот спектр проверен до масшта-
ба k ≈ 1hМпк−1, где h = H/100 км с−1 Мпк−1, а
H — постоянная Хаббла (Chabanier et al., 2019).
Хотя такой спектр получается даже в простых
моделях инфляции, есть и более сложные модели, в
которых спектр может иметь не степенную форму.
Например, как показано в работе Ivanov et al.
(1994), пик возникает при наличии «ступеньки» в
потенциале инфлатона. Обзор моделей инфляции,
приводящих к появлению пиков различной формы,
дан в статье Inomata et al. (2023), где приведе-
ны 42 ссылки на работы, в которых рассмотрено
восемь сценариев инфляции, порождающих пики
Кратко рассмотрим некоторые из них.

Модели гибридной инфляции разрабатываются
для решения проблемы слишком большой стар-
товой величины поля наиболее популярной моде-
ли хаотической инфляции. В этих моделях может
происходить перепроизводство первичных черных
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дыр (ПЧД) выше наблюдаемых пределов, но путем
настройки параметров удается убрать их избыток,
однако при этом могут остаться пики в спектре
мощности (Garcı́a-Bellido et al., 1996). Модель
«новой инфляции» (Albrecht and Steinhardt, 1982;
Linde, 1982) привлекательна с точки зрения тео-
рии супергравитации, но в этой теории также есть
проблема слишком большой стартовой величи-
ны поля. Ее предлагается решать путем «двой-
ной инфляции», то есть добавлением стадии пре-
инфляции до основного инфляционного расшире-
ния. Изменение скорости расширения Вселенной
при переходе с одной инфляции на другую в таких
моделях приводит либо к рождению ПЧД, либо
к появлению пика в спектре мощности (Kawasaki
et al., 1998). Наличие в ранней Вселенной других
полей, кроме инфлатона, приведет к генерации
энтропийных возмущений, что тоже может вызвать
появление пиков. Один из возможных кандида-
тов — это аксионное поле, интересное тем, что
аксионы могут составлять темную материю в нашей
Вселенной (Ando et al., 2018). Также спектр мощ-
ности может приобрести пик в теории гравитации
Бранса–Дике (Sletmoen and Winther, 2024) или
в моделях с первичным магнитным полем (см.,
например, Ralegankar et al., 2024). Первичное маг-
нитное поле индуцирует возмущения плотности в
барионной среде со спектром, растущим к малым
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масштабам (Gopal and Sethi, 2003; Pandey and
Sethi, 2013), но только для масштабов, превы-
шающих магнитный масштаб Джинса (Kim et al.,
1996; Kahniashvili et al., 2010). Это приводит к
образованию «горба» на полном спектре мощности
материи.

До недавнего времени космологические модели
с пиками в спектре не имели большой популярно-
сти, ввиду того что они требуют введения новых
параметров в космологию. Однако открытие боль-
шого числа ярких галактик на красных смещениях
z > 10 на телескопе им. Джеймса Уэбба (англ.
JWST) (Castellano et al., 2022; Finkelstein et al.,
2022; Naidu et al., 2022; Donnan et al., 2023; Labbé
et al., 2023) заставило ряд ученых усомниться в
справедливости стандартной космологической мо-
дели (Lovell et al., 2022; Boylan-Kolchin, 2023). Во-
прос о том, могут ли данные JWST быть объяснены
без изменений в космологической модели, является
дискуссионным (Chen et al., 2023; Prada et al.,
2023; Shen et al., 2023) и вынуждает задуматься
о возможных усложнениях модели. Одно из таких
усложнений — поднятие амплитуды возмущений
спектра мощности на малых масштабах, соответ-
ствующих волновым числам k > 1 hМпк−1, что
было рассмотрено в работах Padmanabhan and
Loeb (2023); Parashari and Laha (2023); Tkachev
et al. (2024).

Повышение мощности гауссовых возмущений
плотности в некотором диапазоне масштабов
приводит к более раннему образованию структур
с массами, соответствующими этому диапазо-
ну масштабов. Это легко увидеть из модели
Пресса–Шехтера (Press and Schechter, 1974), в
которой сферические гало темной материи обра-
зуются при достижении возмущениями плотности
некоторого критического значения. Чем раньше
образуются гало, тем компактнее и плотнее они
получаются в силу того, что в ходе вириализа-
ции плотность гало увеличивается в несколько
сотен раз по сравнению со средней плотностью
Вселенной на момент образования гало. Теория
Пресса–Шехтера и ее уточнения (Sheth and
Tormen, 1999; Despali et al., 2016) позволяют
вычислить функцию масс гало для заданного
спектра. Для спектров с пиком это было проделано
Padmanabhan and Loeb (2023), а также с помощью
численного моделирования Knebe et al. (2001) и
Tkachev et al. (2024). Более плотные и рано обра-
зовавшиеся гало в модели с пиком могут составить
популяцию объектов, которые и наблюдаются при
больших z на телескопе JWST.

Для сравнения результатов наблюдений с кос-
мологическими моделями нужно учесть, что сейчас
для далеких галактик определяют не динамическую
массу, а лишь спектральное распределение энер-
гии, которое затем с помощью моделей звездной

эволюции переводят в звездную массу. Задавшись
параметром эффективности звездообразования ε
(долей барионного вещества, перешедшего в звез-
ды), можно оценить массу барионов в наблюдае-
мых галактиках, а по ней через космологическое
отношение барионной и темной массы — полную
массу. Такая оценка содержит несколько источни-
ков неопределенности: эффективность звездообра-
зования может варьироваться в широких пределах,
доля барионов в отдельном гало может отличаться
от средней по Вселенной. По этой причине (по-
скольку мы не обладаем надежной теорией образо-
вания галактик, позволяющей однозначно найти их
параметры по видимым спектрам) пока что нельзя
сделать однозначных выводов о несоответствии
наблюдений космологии ΛCDM. Попытки про-
верить космологию с помощью этих наблюдений
на сегодняшний день сводятся к ограничениям на
ε. Например, Xiao et al. (2023) обнаружили три
массивные галактики на z ∼ 5–6, для объяснения
которых в ΛCDM модели требуется нереалистич-
ная величина ε > 0.2.

В работах Padmanabhan and Loeb (2023) и
Tkachev et al. (2024) было показано, что добавле-
ние пика на спектр мощности способно смягчить
это возможное противоречие между наблюдениями
и космологией, уменьшив необходимую для объ-
яснения наблюдений величину ε. Так, по данным
Tkachev et al. (2024), в модели с пиком для всех
рассмотренных в этой статье галактик достаточно
ε < 0.1, что согласуется с известными данными об
эффективности звездообразования (Giodini et al.,
2009; Behroozi and Silk, 2018; Lovell et al., 2022).
Можно сказать, что добавление пика в спектре
приводит к появлению новой популяции объек-
тов — компактных комков, которые образовались
раньше, чем гало в модели ΛCDM, и многочислен-
ны на больших z.

Как было показано Зельдовичем (Zel’dovich,
1970), неоднородности в расширяющейся само-
гравитирующей пылевидной среде развиваются не
только в более-менее сферические комки (гало),
но и образуют сеть из одномерных филаментов
и двумерных стенок. Для гауссовых возмущений
этот вывод качественно не зависит от формы спек-
тра (Doroshkevich, 1970). Ввиду указанных выше
сложностей с измерением функции масс гало в
наблюдениях, мы предлагаем исследовать количе-
ственные параметры стенок и филаментов, которые
в наблюдениях, возможно, удастся восстановить по
пространственному распределению галактик.

Ранее полученные результаты из работы Tkachev
et al. (2024) показали, что в моделях с пиком в
спектре уже при z ∼ 25 образуются первые гало с
массой 108 h−1M⊙ («сверхплотные комки»). При
z ∼ 10, куда дотягиваются современные наблюде-
ния, количество гало с массами 109–1010 h−1M⊙
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в несколько раз превышает количество гало в
модели ΛCDM. При меньших красных смещениях
за счет нелинейной эволюции крупномасштаб-
ной структуры этот избыток гало практически
пропадает, и к z ∼ 0 отличия в функции масс
составляют всего лишь десятки процентов. Таким
образом, наблюдательные проявления пиков в
спектре нужно искать именно на больших красных
смещениях, где они видны более отчетливо.

Изменение спектра мощности возмущений ме-
няет не только функцию масс, но дает ряд других
предсказаний, которые, по нашему мнению, позво-
лят эти модели проверить, например изменения в
крупномасштабной структуре и изменения в стро-
ении гало (и галактик) за счет их более раннего об-
разования. Эти два предсказания и анализируются
в данной работе. Для изучения нелинейной эволю-
ции структуры нами были выполнены численные
расчеты решения задачи многих тел для среды
из темной материи (космологические симуляции).
Ввиду того, что процессы образования галактик
на z > 10 моделируются сейчас недостаточно до-
стоверно, нами рассматриваются только темные
гало. Не все из них могут содержать галактики,
также светимость галактики не обязана быть про-
порциональна массе гало, что приводит к некото-
рой наблюдательной селекции гало. Для просто-
ты в нашей работе рассматриваются все гало с
массой выше некоторой пороговой; мы оставляем
моделирование образования галактик и процессов
селекции для будущих исследований.

Пространственное распределение галактик или
гало можно описать количественно с помощью ме-
тода минимального покрывающего дерева (МПД)
(Barrow et al., 1985; Doroshkevich et al., 2004;
Demiański et al., 2011). Этот метод соединяет
объекты (гало или галактики) в пространстве от-
резками так, что от одного объекта до любого
другого можно «пройти» единственным способом,
а суммарная длина отрезков минимальна. Распре-
деление длин отрезков МПД является одной из
характеристик пространственного распределения,
в частности, позволяет отличить системы объектов,
размещенных в трехмерном пространстве хаотич-
но, от нанизанных на случайно расположенные в
пространстве двумерные поверхности либо одно-
мерные линии (что напоминает сеть «блинов» или
филаментов крупномасштабной структуры). Задав
некоторую пороговую длину отрезка и выбросив
все более длинные отрезки, можно получить си-
стему кластеров — областей повышенной плот-
ности объектов. Эти кластеры можно разделить
на филаменты и «блины» по некоторым призна-
кам (Doroshkevich et al., 2001; Demiański and
Doroshkevich, 2004). В нашей работе мы также
применяем метод МПД для исследования класте-
ризации гало на z ∼ 10.

Для описания внутреннего строения гало мы
придерживаемся концепции, изложенной в статье
Demiański et al. (2023). Гало приближенно рас-
сматривается как сферически-симметричная си-
стема, в которой материя распределена соглас-
но профилю плотности Наварро–Френка–Уайта
(NFW). Этот профиль характеризуется двумя па-
раметрами, в качестве которых удобно исполь-
зовать максимальную круговую скорость vmax и
определенную в Demiański et al. (2023) величину
w ≡ vmax/rmax, где rmax — радиус, на котором до-
стигается максимум круговой скорости. Для срав-
нения мы также используем другое популярное в
литературе описание в терминах вириальной массы
Mv и параметра концентрации c≡ rv/rs, где rv —
вириальный радиус гало (радиус, внутри которо-
го средняя плотность в ∆≈ 200 раз превышает
критическую плотность Вселенной, что соответ-
ствует выполнению вириального соотношения для
сферической модели Bryan and Norman (1998)),
а rs ≈ rmax/2.2 — характерный радиус перегиба
профиля плотности NFW.

2. ЧИСЛЕННЫЕ МОДЕЛИ

Различные сценарии космологической инфля-
ции приводят к образованию спектров сложной
формы, иногда включающей в себя многочислен-
ные пики на разных масштабах (см., например,
Ivanov et al., 1994). Чтобы не привязываться к
конкретной модели инфляции, мы описываем пик
наиболее простой формой — кривой Гаусса (в ло-
гарифмических координатах), которая характери-
зуется положением центра пика k0, его амплитудой
A и шириной σk:

Pbump(k)= PΛCDM(k)

(

1+A exp

(

− (lg k−lg k0)
2

σ2
k

))

.

(1)

При этом для случая узких пиков с σk < 1
физические ответы, например функция масс, будут
зависеть только от произведения амплитуды и ши-
рины, то есть от интеграла под кривой (1). Поэтому
мы в дальнейшем фиксируем ширину гауссианы
σk = 0.1 и меняем только ее положение и ампли-
туду.

В работе Tkachev et al. (2024) проведен анализ
разных амплитуд и положений гауссиан и показано,
что вариант с k0 = 7hМпк−1, A = 20, σk = 0.1
позволяет объяснить возможный избыток галактик
на больших z при разумных предположениях об
эффективности звездообразования, ε < 0.1. В этой
работе мы анализируем данный вариант, а также и
все другие варианты пиков, для которых в статье
Tkachev et al. (2024) были посчитаны численные
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Таблица 1. Параметры численных моделей

Модель ΛCDM k7 k15 k30 k80

Размер куба N , Мпкh−1 5.0 5.0 5.0 5.0 5.0

Число пробных частиц Ntotal 5123 5123 5123 5123 5123

Начальное красное смещение 103 103 103 103 103

Конечное красное смещение 8 8 8 8 8

Положение пика k0, hМпк−1 – 7 15 30 80

Амплитуда пика A 0 20 20 20 10

Ширина пика σk – 0.1 0.1 0.1 0.1

модели. Параметры моделей представлены в таб-
лице 1. Численные модели покрывают диапазон
параметра k0 от 7 до 80 hМпк−1 и названы в
соответствии со значением параметра k0.

Подробно параметры используемых численных
моделей описаны в работе Tkachev et al. (2024),
здесь же приводится краткое описание. Размер
модельного куба и число частиц в нем подобраны с
учетом того, чтобы все рассматриваемые варианты
пиков поместились между основной модой возму-
щений k1 = 2π/L и волновым числом Найквиста
kNy = π/(L/N1/3). Кроме того, основная мода воз-
мущений должна иметь амплитуду не больше 1 при
z = 8 (окончание симуляции), что также выполня-
ется для L = 5 Мпк h−1. Начальные условия для
моделей задаются при z = 1000 в виде случайной
реализации гауссового поля пекулярных скоро-
стей. Положения частиц получаются из скоростей в
соответствии с приближенной теорией Зельдовича.
При этом для всех моделей используется одина-
ковая реализация последовательности случайных
чисел, что устраняет несистемные различия между
моделями. Начальное красное смещение выбира-
лось из условия, что на этот момент еще хорошо
работает приближение Зельдовича для всех моде-
лей, то есть сдвиги частиц от их начальных поло-
жений не превышают половины расстояния между
соседними частицами. Расчет дальнейшей эволю-
ции выполнен кодом GADGET-2 (Springel, 2005) до
красного смещения z = 8. Гало темной материи бы-
ли идентифицированы кодом Amiga Halo Finder
(Knollmann and Knebe, 2009) с использованием
стандартного критерия по плотности.

Общее представление об эволюции распреде-
ления материи в расчетах можно получить из
рис. 1. На нем показаны заданный начальный
спектр мощности возмущений плотности и его из-
менение со временем для модели k15. Отложен-
ная по оси ординат безразмерная величина k3P (k)
характеризует амплитуду возмущений плотности

101                          102 

k, hMpc–1

103

102

101

100

10–1

10–2

10–3

10–4

k
3
P
(k
)

Рис. 1. Спектр мощности возмущений плотности в чис-
ленной модели k15. Штриховая линия — начальный
спектр на z = 1000. Сплошные линии — на z = 50,
18, 11, 8 (снизу вверх). Пунктирная линия — граница
линейных и нелинейных возмущений.

на масштабе 2π/k. Возмущения становятся нели-
нейными, когда эта амплитуда достигает единицы.
Впервые в данной численной модели это проис-
ходит при z ≈ 100 для возмущений с масштабом
пика k = 15hМпк−1. При z = 36 образуются пер-
вые гало с массами 106–107 M⊙ h−1. При z = 18
возникают гало с массой 109 M⊙ h−1, что примерно
соответствует масштабу пика в спектре, а воз-
мущения с k > 10hМпк−1 становятся преимуще-
ственно нелинейными. При z = 8 возмущения на
масштабе размера куба становятся нелинейными,
нет смысла продолжать дальнейший счет.

3. КРУПНОМАСШТАБНАЯ СТРУКТУРА

В соответствии с предложенной Зельдовичем
теорией (Zel’dovich, 1970), космологические воз-
мущения приводят к образованию сети из стенок
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(«блинов»), филаментов и пустот между ними. По-
вышение мощности в некотором диапазоне мас-
штабов приводит к увеличению контраста плотно-
сти и более раннему образованию этой структуры
на соответствующих масштабах. В модели k7 пик
на спектре расположен на линейном масштабе
0.9 Мпк h−1, что при z = 10 соответствует углово-
му масштабу 5 .′2, и в этой модели можно ожидать
проявления наблюдаемых структур из галактик та-
ких размеров. Для сравнения: поле зрения наи-
более чувствительной камеры NIRCam на JWST
2 .′25 × 2 .′25, то есть такие масштабы доступны
в существующих и планируемых обзорах далеких
галактик. Также интересно отметить недавнюю ра-
боту Wang et al. (2023), в которой обнаружен фи-
ламент размером около 10 Мпк на z = 6.6, что го-
ворит о том, что исследование крупномасштабной
структуры в распределении галактик при больших
z — решаемая задача.

Вид крупномасштабного распределения галак-
тик для моделей с пиком в спектре продемон-
стрирован на рис. 2. Были отобраны 1000 самых
массивных гало из каждой модели. Плотность мас-
сивных гало в правой колонке рис. 2 примерно со-
ответствует наблюдаемой в существующих обзорах
JWST плотности числа далеких галактик с z ≥ 10:
здесь 1.1 галактики на квадратную минуту, в списке
из работы Donnan et al. (2023) 0.4 галактики на
квадратную минуту, в обзоре из статьи Bradley et al.
(2023) 1.1 галактики на квадратную минуту. Однако
в реальных обзорах покрывается большой диапа-
зон красных смещений, в то время как на рис. 2
расстояние в глубину картинки всего 5 Мпк h−1.
Тем не менее на этой иллюстрации хорошо заметно
различие между моделями ΛCDM и k7. При увели-
чении k0 различия постепенно пропадают: ячеистая
структура, вызванная введением пика, смещается в
область масштабов отдельных галактик.

Для разных тестовых объектов введение пиков
проявляется по-разному (см. рис. 2). В распре-
делении темной материи во всех моделях с пи-
ками видна характерная рябь на масштабе пи-
ка, который для наглядности показан горизон-
тальной чертой. Однако сама темная материя не
наблюдаема, поэтому полезно рассмотреть, как
эта рябь обнаруживается в распределении гало
разных масс (некоторые из гало могут содержать
светящиеся объекты). В модели k7 масштаб мас-
сы пика M0 = (2π/k0)

3ρm = 6× 1010 M⊙ h−1 су-
щественно больше средней массы первых 1000
гало 109 M⊙ h−1. Поэтому в модели k7 массивные
гало можно рассматривать как тестовые частицы,
которые отчетливо показывают рябь из-за пика. В
моделях k15 и k30 M0 = 6× 109 и 8× 108 M⊙ h−1

соответственно, что уже сопоставимо со средней

Таблица 2. Средние и медианные значения длин отрез-
ков МПД для выборок 1000 и 3000 самых массивных
гало на z = 10 со стандартными ошибками среднего. На
рис. 3 показаны функции распределения длин отрезков

Модели

〈ℓ〉, ℓmed, 〈ℓ〉, ℓmed,

кпк h−1 кпк h−1 кпк h−1 кпк h−1

N = 1000 N = 3000

ΛCDM 174± 5 117 114± 2 79

k7 169± 6 94 92± 2 58

k15 288± 5 302 160± 2 109

k30 230± 4 200 182± 2 177

k80 163± 5 99 109± 2 71

массой гало, показанных на рисунке жирными точ-
ками, поэтому распределение этих объектов вы-
глядит размытым. Вместе с тем в распределении
гало меньших масс ячейки с масштабом пика про-
слеживаются. Наконец, в модели k80 массы почти
всех гало из первой тысячи превышают масштаб
массы пика, поэтому такие гало уже не «чув-
ствуют» наличие пика и их расположение в про-
странстве практически идентично ΛCDM. Но пик
в модели k80 приводит к образованию большого
количества минигало, показанных мелкими точка-
ми, число которых заметно выше, чем в ΛCDM.
Учитывая, что проявления пика зависят от выборки
объектов, на которые мы смотрим (от их масс), в
данной работе анализируются две выборки: первые
1000 и первые 3000 самых массивных гало.

Для количественного описания крупномас-
штабной структуры мы использовали метод МПД,
который выдает несколько характеристик про-
странственного распределения объектов. Первая
такая характеристика — это функция распре-
деления длин отрезков, составляющих дерево,
P (ℓ). Средние и медианные значения длины и их
функции распределения для 1000 и 3000 самых
массивных гало из рассматриваемых моделей
представлены в таблице 2 и на рис. 3. Для
большинства моделей, за исключением k15 и k30,
функции распределения при ℓ больше некоторого
имеют экспоненциальную форму, что соответствует
теоретическому ожиданию для крупномасштабной
структуры (такое распределение появляется при
случайном расположении объектов на одномерных
линиях и двумерных плоскостях). Отличие моделей
k15 и k30, по-видимому, связано с отмеченным вы-
ше «размыванием» крупномасштабной структуры
за счет совпадения масштаба гауссового пика с
масштабом массы исследуемых гало.
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Рис. 2. Сверху вниз: крупномасштабная структура в моделях ΛCDM, k7, k15 при z = 10. Слева: проекция плотности
частиц темной материи, справа: гало темной материи. Крупные точки соответствуют 1000 самых массивных гало,
мелкие — всем остальным (содержащим более 20 частиц). Горизонтальная черта указывает размер, соответствующий
масштабу пика k0.

АСТРОФИЗИЧЕСКИЙ БЮЛЛЕТЕНЬ том 79 № 4 2024



ГАЛАКТИКИ С Z & 10 И НОВЫЕ ВОЗМОЖНОСТИ 559

Рис. 2. Продолжение. Для моделей k30, k80.

Другой характеристикой, которую можно по-
лучить с помощью дерева, является его ветви-
стость, позволяющая установить долю филамен-
тов в структуре. Для исследования этой величи-
ны дерево сначала разбивается на кластеры пу-
тем отбрасывания всех отрезков с длиной больше
некоторой ℓthr, а также удаления всех кластеров,
содержащих меньше чем Mthr объектов. Затем
каждый кластер разделяется на «ствол» — набор
отрезков, образующий наиболее длинный односто-
ронний путь по дереву, и «ветки» — отрезки, не
попавшие в ствол. Отношение длины ствола Ltrunk
к полной длине отрезков данного кластера (ствол
+ ветки) Ltree характеризует степень вытянутости
кластера (Doroshkevich et al., 2001). Так, филамен-
тарные структуры должны иметь Ltrunk/Ltree ≈ 1.

Мы использовали ℓthr = ℓmed, Mthr = 5. Такой
выбор обусловлен тем, что при минимальной массе
три и меньше невозможно разделить часть дерева

на ствол и ветки, а чем больше масса кластера, тем
больше исходных объектов придется исключить из
анализа. Пороговая длина влияет на количество
кластеров: если она мала, значительная часть объ-
ектов выбрасывается из анализа, если она слиш-
ком велика, объекты объединяются в один или
несколько больших кластеров (происходит перко-
ляция) и бессмысленно говорить о форме таких
кластеров. Небольшие изменения пороговых па-
раметров (например, Mthr = 6, ℓthr = 1.2 ℓmed) не
влияют качественно на полученные нами выводы.

Рассмотрим типичный при нашем критерии кла-
стер с M = 5 точками. Если все они образуют
ствол, тогда Ltrunk/Ltree = 1, если же имеется одна
ветвь, то Ltrunk/Ltree = 0.8. Поэтому будем назы-
вать филаментами кластеры с Ltrunk/Ltree ≥ 0.8.

Распределения отношения Ltrunk/Ltree пред-
ставлены на рис. 4, в легенде подписана доля
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Рис. 3. Распределение длин отрезков МПД для выборок 1000 самых массивных гало (a) и 3000 самых массивных гало
(b) на z = 10 для пяти космологических моделей. В таблице 2 приведены средние параметры распределений.
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Рис. 4. Распределение отношений длины «ствола» дерева к полной длине дерева Ltrunk/Ltree для пяти космологических
моделей для выборок из 1000 гало (a) и 3000 гало (b) при z = 10. Гистограммы немного смещены по горизонтальной оси,
чтобы избежать перекрытия линий.
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филаментов f (кластеров с Ltrunk/Ltree ≥ 0.8). Ис-
ходя из этих данных, можно сделать следующие
выводы: в модели k7 для выборки из 1000 гало и в
модели k15 для выборки из 3000 гало наблюдается
повышенное число филаментов с Ltrunk/Ltree > 0.8
по сравнению с моделью ΛCDM, в модели k30
для выборки 3000 гало — пониженное, а в модели
k80 — сопоставимое с ΛCDM. Зависимость ре-
зультата от выборки гало демонстрирует тот факт,
что по распределению гало можно увидеть лишь
филаменты крупномасштабной структуры, которые
представлены достаточно большим числом гало.

4. СТРОЕНИЕ ГАЛО

В работе Demiański et al. (2023) представлена
модель описания гало темной материи и выполнено
сравнение гало из численных моделей с наблюда-
емыми галактиками. Эта модель характеризует га-
ло двумя параметрами — максимальной круговой
скоростью vmax и параметром плотности w1:

v2max = max

(

GM(r)

r

)

, (2)

w =
vmax

rmax
. (3)

Это описание немного отличается от принятого в
литературе по космологическим численным моде-
лям, где вводят две другие характеристики: вири-
альную массу Mv и параметр концентрации c (см.,
например, Klypin et al., 2011). Описание в терминах
c, Mv удобно для симуляций, но в наблюдениях
вириальный радиус трудно измерить, так как он
находится на периферии гало, где практически нет
видимой материи. Кроме того, эти параметры кор-
релируют друг с другом, поэтому какие-либо се-
лекционные эффекты, воздействующие на один па-
раметр, влияют и на распределение второго пара-
метра. Например, нельзя говорить о распределении
параметра концентрации, если мы не оговоримся, о
каком диапазоне вириальной массы при этом идет
речь.

С точки зрения теории или симуляций эти два
описания эквивалентны, так как, задавшись про-
филем плотности NFW, можно перейти от пара-
метров c, Mv к параметрам w, vmax или наоборот.
В работе Demiański et al. (2023) описание w, vmax
применялось к наблюдаемым галактикам и было
показано, что измеряемые в наблюдениях парамет-
ры для типичных галактик при z ∼ 0 соответствуют
параметрам гало из симуляций, что демонстрирует
применимость такого описания для сравнения на-
блюдений и теории.

1В статье Demiański et al. (2023) величина w обозначалась
буквой h.

Величина vmax характеризует глубину потенци-
альной ямы, созданной темным гало, которая, в
свою очередь, важна для первых галактик: аккре-
цирующий на гало газ нагревается до температуры

T ≈ µmpv
2
max

2kb
, (4)

где mp — масса протона, kb — постоянная
Больцмана, µ — средний молекулярный вес газа,
µ = 1.22 для нейтрального первичного газа. Если
у гало vmax > 12 км с−1, то газ в нем нагреется до
104 K и ионизуется, что позволит газу эффективно
сбрасывать энергию и в результате образовывать
звезды (см., например, Haiman et al., 2000; Barkana
and Loeb, 2001) Чем больше vmax, тем сложнее
выбросить газ из галактики в результате процессов
взрыва сверхновых, следовательно, в гало с боль-
шим vmax остается больше газа для дальнейшего
звездообразования и такие гало потенциально
могут содержать в себе галактики с большей
звездной массой.

Величина w характеризует плотность материи
внутри гало: чем выше эта величина, тем больше
плотность. Средняя плотность внутри rmax равна
1/4πGw2. Очевидно, что при одинаковом vmax у
двух гало w будет больше у того, у которого мак-
симум круговой скорости достигается на меньшем
радиусе, то есть гало с большими w более компакт-
ны.

Нами были отобраны по 1000 самых массивных
гало из каждой нашей численной модели. Гисто-
граммы распределения параметров vmax, w, Mv ,
c представлены на рис. 5, а их медианы, средние
значения и дисперсии даны в таблице 3. Из этих
распределений можно сделать несколько выво-
дов:
1. Во всех моделях рассматриваемые гало имеют

vmax > 12 км с−1, а значит, в них могут возник-
нуть галактики.

2. Модели k7, k15 и k30 демонстрируют превыше-
ние скоростей vmax (а также массы гало Mv)
по сравнению с ΛCDM. Галактики в этих мо-
делях должны обладать и бо́льшими звездны-
ми массами, чем в ΛCDM. Если с помощью
спектроскопии далеких галактик станет воз-
можно оценить их круговые скорости, это мож-
но будет использовать для проверки моделей
с пиком на k0 ≤ 15hМпк−1: в таких моделях
уже на z = 10 могут встречаться галактики с
vmax > 100 км с−1, в то время как в ΛCDM об-
наружение таких галактик маловероятно.

3. Распределение параметра w показывает, что
только в модели k30 происходит существенное
повышение плотности внутри гало, то есть они
в этой модели более компактные, чем в других
моделях. Это связано с тем, что масштаб пика
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Рис. 5. Гистограммы распределения параметров 1000 самых массивных гало при z = 10.1 в пяти численных моделях.
Сплошная черная линия — модель ΛCDM, зеленая штриховая — k7, оранжевая пунктирная — k15, синяя штрих-
пунктирная — k30, серая штрих-пунктирная — k80. Параметры распределений представлены в таблице 3. Панель
(a): максимальная круговая скорость vmax. Панель (b): параметр плотности гало w = vmax/rmax. Панель (c): логарифм
вириальной массы Mv . Панель (d): параметр концентрации c = rv/rs.

соответствует типичным массам этих гало: от
2× 108 до 2× 109 M⊙ h−1.

4. В модели k80 параметры гало из рассматри-
ваемой выборки не отличаются от таковых в
ΛCDM.

5. ЗАКЛЮЧЕНИЕ

В данной работе демонстрируется возможность
исследовать мелкомасштабный спектр мощности
начальных возмущений плотности по измерениям
внутреннего строения и пространственного распре-
деления галактик на больших красных смещениях.
Отклонения спектра от стандартного (от модели
ΛCDM) задавались в виде гауссианы с перемен-
ным положением. В предложенной модели пик в
спектре позволяет сформировать плотные комки
раньше, чем это происходит в модели ΛCDM,
что дает возможность качественно объяснить на-
блюдения галактик на z > 10 телескопом JWST

(Castellano et al., 2022; Finkelstein et al., 2022;
Naidu et al., 2022; Donnan et al., 2023; Labbé et al.,
2023), а также, возможно, и популяцию «малень-
ких красных точек» (англ. little red dot, LRD) (Akins
et al., 2024; Matthee et al., 2024). Это компактные
и многочисленные объекты на красных смещениях
z = 3–9, чья природа до сих пор не выяснена.

Нами выполнены численные расчеты образо-
вания крупномасштабной структуры и гало тем-
ной материи для пяти моделей: ΛCDM и четыре
модели с положениями пика в спектре мощности
при k0 = 7, 15, 30, 80 hМпк−1. Амплитуды пиков
подбирались исходя из того, что количество возни-
кающих в модели с пиком плотных комков (гало)
при больших красных смещениях должно заметно
превысить количество гало тех же масс в ΛCDM.

Выборки гало из этих моделей демонстриру-
ют зависимость крупномасштабного распределе-
ния объектов от положения пика: для моделей с
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Таблица 3. Параметры распределений vmax, w, Mv и c при z = 10.1 в исследуемых численным моделях.
Распределения показаны на рис. 5

Модель ΛCDM k7 k15 k30 k80

Медиана vmax, км с−1 20.1 27.6 33.7 30.0 20.5

Среднее vmax, км с−1 22.2± 0.2 31.9± 0.4 36.3± 0.3 31.2± 0.1 22.4± 0.2

Дисперсия vmax, км с−1 6.3 13.4 9.6 4.2 6.1

Медиана w, h км с−1кпк−1 2.4 2.3 2.5 3.1 2.5

Среднее w, h км с−1кпк−1 2.6± 0.03 2.6± 0.03 2.7± 0.03 3.3± 0.03 2.7± 0.03

Дисперсия w, h км с−1кпк−1 0.9 1.0 0.9 1.1 0.9

Медиана Mv, 108 M⊙h
−1 0.8 2.1 3.9 2.7 0.9

Среднее Mv, 108 M⊙h
−1 1.4± 0.07 5.7± 0.4 6.0± 0.2 3.2± 0.06 1.4± 0.07

Дисперсия Mv, 108 M⊙h
−1 2.2 13.4 5.5 1.8 2.1

Медиана c 3.4 3.0 3.4 4.0 3.4

Среднее c 3.8± 0.04 3.4± 0.04 3.6± 0.04 4.1± 0.04 3.9± 0.05

Дисперсия c 1.4 1.2 1.3 1.2 1.5

k0 = 7 и k0 = 15hМпк−1 с помощью метода ми-
нимального покрывающего дерева обнаруживает-
ся повышенное количество филаментов. Также в
модели с k0 = 30hМпк−1 заметно отличается рас-
пределение длин ветвей дерева от модели ΛCDM и
существенно ниже число филаментов в распреде-
лении массивных гало.

Модели с k0 = 7, 15, 30 hМпк−1 демонстрируют
повышенные значения максимальной круговой
скорости гало (vmax) по сравнению с ΛCDM,
а также несколько более компактные гало (с
большими значениями параметра w) в модели с
k0 = 30hМпк−1. Модель с k0 = 80hМпк−1 по тем
параметрам, которые были нами проанализирова-
ны, не отличается от модели ΛCDM.

В дальнейшем необходимо перейти от рассмот-
рения темных гало к моделям галактик, для чего
можно использовать как простые полуаналитиче-
ские модели, так и гидродинамические расчеты со
звездообразованием. При наличии каталогов мо-
дельных галактик появится шанс построить конусы
модельных обзоров для обсерваторий JWST, Мил-
лиметрон, SKA, ALMA, учитывающие особенности
селекции галактик той или иной обсерваторией.
В результате можно будет дать уже предсказания
для наблюдений по ожидаемым параметрам круп-
номасштабной структуры и параметрам галактик
для моделей со спектром возмущений ΛCDM и
моделей с измененным спектром.

Хотя мы задавали отклонения от модели ΛCDM
в виде искажений спектра мощности в диапазоне

7 < k < 80hМпк−1, что соответствует масштабам
λ = 2π/k = 0.08–0.9 Мпк h−1, это не единствен-
ный возможный способ задавать дополнительные
мелкомасштабные возмущения в том же диапазоне
масштабов. Если отказаться от требования гаус-
совости начальных возмущений в малых масшта-
бах, их можно задавать в виде отдельных пиков
плотности (возмущения в r-пространстве, а не в
k-пространстве). Можно ожидать, что при разме-
рах пиков в диапазоне 0.1–1 Мпк h−1 они будут
способны образовать галактики и сверхмассивные
черные дыры раньше, чем в модели ΛCDM (в за-
висимости от амплитуды пиков). Подобные модели
также могут быть исследованы на проверяемость
их наблюдениями с помощью численных моделей.
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Galaxies at z & 10 and New Opportunities for Testing Cosmological Models

S. V. Pilipenko1, S. A. Drozdov1, M. V. Tkachev1, A. G. Doroshkevich1,2

1Lebedev Physical Institute, Russian Academy of Sciences, Moscow, 117997 Russia
2National Research Centre Kurchatov Institute, Moscow, 123182 Russia

The initial power spectrum of density perturbations, generated during the inflationary epoch, is now
constrained by observations on scales of λ > 5 Mpc and has a power-law form. The peculiarities of the
inflationary process can lead to the appearance of non-power-law contributions to this spectrum, such as
peaks. The exact size and shape of the peak cannot be predicted in advance. In this paper, we propose
methods for searching for such peaks in the region of the spectrum with λ < 5 Mpc. Perturbations on
these scales enter the nonlinear stage at z & 10, which is now becoming accessible to observations. Our
studies of numerical models of the large-scale structure with peaks in the initial spectrum have shown that
spectral features on scales of λ > 0.1 Mpc manifest in the clustering of galaxies, as well as affect their mass
function, sizes, and density. Studying these characteristics of distant galaxies will allow us to constrain
cosmological models with peaks.

Keywords: (cosmology:) large scale structure—galaxies: high redshifts
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