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OZET

YUKSEK LiSANS TEZI

FARKLI KARANLIK ENERJi MODELLERI iCiN EVREN DINAMIiGIiNiN
INCELENMESI

Nilay BOSTAN

istanbul Universitesi
Fen Bilimleri Enstitiisii

Fizik Anabilim Dah

Damisman: Prof. Dr. Ekrem AYDINER

Evrenin biiyiik bir kismin1 olusturan karanlik enerjinin, evreni siirekli olarak genislettigi
ve galaksileri birbirlerinden uzaklastirdig1 varsayilmaktadir. Evrenin biiyiik bir kisminin
karanlik enerjiden olustugunun disiiniilmesinden dolayi, evrenin dinamiginin
anlasilabilmesi i¢in karanlik enerjinin yapis1 belirlenmelidir. Evrenin dogasini
anlayabilmek igin, kozmolojik gézlemlerden elde edilen sonuglar ile uyum igerisinde
olan gesitli teorik karanlik enerji modelleri 6nerilmistir. Bu nedenle, bu tezde karanlik
enerjiyi tanimlayabilecek, Soniimlii Karanlik Enerji Modeli ve Sonimli Salinim
Karanlik Enerji Modeli olarak isimlendirilen iki model tanimlanarak, evrenin dinamigi
incelenmistir. Bu tanimlanan iki model cinsinden, evrene ait ¢esitli fiziksel nicelikler
elde edilmistir. {lk olarak karanlik enerjinin ideal akiskan gibi davrandigii varsayarak,
ideal akiskan tanimlamasi yaparak, belirledigimiz iki model icin c¢esitli fiziksel
nicelikler elde edilmistir. Ikinci olarak, karanlik enerjinin ideal akiskan yerine skalar
alan gibi davrandigimi diisiiniip, skalar tensor tanimlamasi yaparak, bu iki model i¢in
fiziksel nicelikler elde edilmistir. Bunlara ek olarak bu ¢alisma igerisinde, ideal akiskan
tamimlamas1 ile skalar tensér tamimlamasinin, belirledigimiz iki model igin,
matematiksel olarak denk olduklari goriilmiistiir. Evrenin sonlanmasini tanimlayacak
olan sonlu, gelecek zaman tekilliklerini, evrenin genisliyor olmasi gozoniine alinarak
varsaydigimiz Hubble parametresi i¢in inceledik. Son olarak ise soniimlii salinim
karanlik enerji modelinin hem durum denklemi hem de skalar tensér tanimlamasi i¢in
rastlant1 (coincidence) problemine ¢oziim olabilecegini gosterdik.

Haziran 2015, sayfa 145.

Anahtar kelimeler: Kozmoloji, Karanlik Enerji, Kozmik Hizlanma.



SUMMARY

M.Sc. THESIS

INVESTIGATION OF UNIVERSE DYNAMICS FOR DIFFERENT DARK
ENERGY MODELS

Nilay BOSTAN

Istanbul University
Institute of Graduate Studies in Science and Engineering

Department of Physics

Supervisor: Prof. Dr. Ekrem AYDINER

A large part of the universe consists of dark energy which is supposed that both
expanded to universe continuosly and moved away galaxies from each other. Due to the
fact that it is thought a big portion of universe comprises with dark energy, for
understanding of dynamics of universe, dark energy’s structure is determined. Finding
out nature of dark energy, a lot of theorethical models are proposed to consistent with
results of cosmological observations. Therefore, in this thesis, for describing to the dark
energy, two models which are namely as Exponential Decaying Dark Energy Model and
Damped Oscillating Dark Energy Model are suggested to the investigate to dynamics of
universe. In terms of these two models, some physical quantities of universe are
obtained. Firstly, we supposed that dark energy behaves like an ideal fluid, by making
of ideal fluid description, several physical quantities are obtained to these two models.
Secondly, we assumed that dark energy behaves like scalar field instead of an ideal
fluid, by making of scalar tensor description, physical quantities are obtained for these
two models. In addition to this, we show that ideal fluid description and scalar tensor
description are mathematically equaivalent for these two models. We examine finite,
future time singularities, taking into account of universe is expanding for supposing that
Hubble parameter. Lastly, in order to the damped oscillating dark energy model, we
show that both equation of state and scalar tensor description may solve coincidence
problem.

June 2015, page 145.

Keywords: Cosmology, Dark Energy, Cosmic Acceleration.



1. GIRIS

1998 yilinda, iki bagimsiz grup (Riess ve dig.,1998, Perlmutter ve dig.,1999) tarafindan
yapilan c¢aligmalarda, izotrop ve homojen evrenin genis Olgeklerde, hizlanarak
genisledigi sonucu basarili bir sekilde ag¢iklanmuastir. Ia tipi siipernovalarin gozlemleri ile
yapilan bu calismalarin sonuglarindan, Albert Einstein’in duragan evren fikri yerini
kesin olarak hizlanarak genisleyen evren fikrine birakti. Hizlanarak genisleyen evrenin
ortaya ¢ikmasi ile birlikte, Kozmologlar, evren i¢in uygun modeller bulmaya calistilar.
Temel olarak, Einstein denklemlerinin sol tarafi degistirilerek yani modifiye Einstein
Kiitle Cekim Teorileri tanimlanarak veya denklemlerin sag tarafi yani evrendeki
maddenin dogasi tartisilarak yeni modellerin ortaya g¢ikmasi saglandi. Teorik ve
gozlemsel sonuglardan elde edilen bilgilerden, evrenin negatif basinca sahip ve yapisi
bilinmeyen bir akigkan ile dolu oldugu ortaya ¢ikmistir. Bu durumun ise, gii¢lii enerji
durumunu (p+p =0,p+ 3p = 0) ihlal ederek, su p+ 3p <0 durumu sagladig
goriiliir. Bu dogas1 bilinmeyen ve kozmik hizlanmaya neden olan akiskan karanlik
enerji olarak isimlendirilir. Bu akiskanin, evrenin enerji yogunlugunun yaklasik %73
ini olusturdugu goézlemlerden elde edilmistir. karanlik enerjinin ortaya ¢ikmasi ile
birlikte, karanlik enerji rolii oynayacak etkin farkli adaylar aranmaya baglandi. CMB
gozlemlerinden evrenin diiz oldugu (Q,, = 1) belirlendi ve ayrica LSS den elde
edilen, madde yogunlugunun diisiik bir degere sahip olmasit (Q,,,4 < 0.4) ile birlikte,
kozmik hizlanmaya neden olabilecek durumun, Einstein'in duragan evreni olusturmak
icin denklemlerine koydugu fakat daha sonra Hubble'n genisleyen evreni kesfinden
sonra ortadan kaldirilan kozmolojik sabit oldugu disiiniilmeye baslandi. CMB+LSS
sonuglarindan, baslangigtaki adyabatik salinimlara dayanarak teorik bir model
varsayimi yapildi. Bu varsayima gore, karanlik enerji bileseninin iki yapidan olustugu
ve bu yapilarin ise CDM ve Kozmolojik Sabit oldugu ACDM yani Lambda-Soguk
Karanlik Madde modeli ortaya ¢ikmistir. Bu model, evrenin olusumunu ve yapisini
aciklayan Standart Model ile uyum igerisindedir ve ayrica evrenin ilk zamanlarda
radyasyon, daha sonra ise sirasiyla, madde ve karanlik enerji ile dolu oldugunu, evrenin

son zamanlardaki hizlanarak genislemesinin ise karanlik enerjiden kaynaklandigini



sOyler. Bu teorik modele gore kozmik hizlanmayi agiklamak igin en basit aday, vakum
veya kozmolojik sabit olarak isimlendirilen, pozitif enerji yogunlugunun ve negatif
basincinin iligkisi yani durum denklemi su sekilde pyar = —pPyax 0ldugu varsayilan bir
akigkan oldugu one siirtilmiistiir. Vakum durumunu agiklayan en genel durum denklemi,
p = wp oldugu i¢in, kozmik hizlanma i¢in durum denklemi parametresinin (w), —1’¢
tam olarak esit oldugu ortaya ¢ikmaktadir. Ama gozlemsel galismalardan yani CMB
deneyi sonuglari, Hubble Uzay Teleskobu ile olciilen Hubble parametresi, Ia tipi
stipernovalarin parlaklik 6lgtimleri ve genis dlgek yapisi verilerinden, bu parametrenin
—1.62 <w < —0.74 arahiginda degisim gosterdigi belirlenmistir. Durum denklemi
parametresinin, teorik ve gozlemsel calismalar igin farkli degerlerde oldugu ortaya
cikmistir. Gézlem sonuglarindan, durum denklemi parametresinin degisken oldugu yani
bu parametrenin sabit olmadigi ortaya ¢ikmaktadir. Bundan dolayi, bu dinamik
degisimler i¢in vakum durumundaki denge ortadan kalkmaktadir. Bu pertiirbatif
degisimleri tanimlayabilmek i¢in, durum denklemi 6p # wép olmalidir. Pertiirbatif
degisimlerden dolayi, durum denklemi parametresinin (w)’ -1 den farkli degerler aldig
goriilmektedir. Bu durumdan dolay1, karanlik enerji bileseni i¢in olasi adaylar ortaya
cikmistir. Gozlemler, dinamik karanlik enerji durumunu ortaya ¢ikarmislardir. Bundan
dolay1, Kozmolojik sabite alternatif senaryolar, quintessence (Wetterich, 1988; Liddle
ve Scherrer, 1999), phantom (Caldwell, 2002; Onemli ve Woodard, 2004) ve quintom
(Feng, Wang ve Zhang, 2005) durumlaridir. Bu durumlar altinda, karanlik enerji skalar
alan olarak tanimlanmistir. Skalar alan varliginda evren, madde baskin duruma girer ve
evrenin genislemesi tisteldir. Ayrica bu senaryolara da alternatif olarak, bir¢cok karanlik
enerji modelleri ortaya c¢ikmistir, bu modellerin neredeyse tiimiinde Kiitle Cekim
Teorisinin modifiye hali kullanilmistir. Ayrica, erken evrende birbirlerinden ¢ok farkli
degerlerde olan karanlik enerji ve karanlik madde yogunluklarinin simdilerde
birbirlerine ¢ok yakin degerlerde olduklari gézlenmistir. Bu durum ise tinlii kozmik
rastlant1 (coincidence) problemi olarak bilinmektedir. Bu problem i¢in ¢esitli sonuglar
bulunmustur (Leon ve Saridakis,2010; Jimenez ve Maroto2009; Jamil ve
Saridakis,2010). Bu probleme etkin ¢oziimler bulmak i¢in, karanlik enerji ve karanlik
madde arasinda ciftlenim olmalidir. Bu da, madde baskin evrenden karanlik enerji

baskin evrene geg¢is i¢in bir miktar enerji aktariminin gerektigini gostermistir.



karanlik enerjinin baglangicin1 ve dogasini anlayabilmek i¢in son yillarda one siiriilen
alternatif modeller ile karanlik enerjinin davranisini belirleyen durum denklemi
parametresinin degerinin belirlenmesi, Kozmik Rastlant1 (coincidence) Problemi ve
erken zamandaki hizlanma periyodu (enflasyon ani) ile ge¢ zamandaki hizlanma
durumunun birlesiminin agiklanmasi gibi durumlar ele alinmistir. Karanlik enerjinin
durum denklemi parametresinin belirlenebilmesi i¢in bir¢ok model Onerilmistir. Bu
modellerde karanlik enerji, sabit durum denklemi parametresi, homojen-olmayan durum
denklemi parametresi, zamana bagli durum denklemi parametresi vs. gibi durumlar
altinda incelenip, evren dinamiginin anlasilmasi i¢in ¢esitli calismalar yapilmistir. Ama
genel olarak, Evren dinamiginin belirlenebilmesi i¢in, durum denklemi parametresinin
zamanla periyodik olarak degistigi ayrica homojen ve izotropik evren ile uyum
icerisinde olan, zamanla degisim goOsteren basing ve enerji yogunlugu cinsinden
tanimlanan Salinimli karanlik enerji modelleri tizerinde durulmustur ve bu modellerin
kozmolojik veriler ile uyumlu oldugu gorilmistiir. Bu calismalarda, ideal akiskan
tanimlamas1 ve skalar-tensér tanimlamasi formiilasyonlar1 kullanilarak Evrenin
dinamigi incelenmistir. Buna ek olarak, bu iki formiilasyonun salinimli karanlik enerji
modelleri icin, FRW cergevesinde, birbirleriyle matematiksel olarak denk olduklari
gosterilmigtir. Ayrica, bu modellerin rastlanti (coincidence) problemini ¢dzebilecegi
diisiiniiliip, bu problem i¢in yeni ¢oziimler olusturulmustur. Biz de bu tez calismasinda,
durum denklemi parametresini zamana bagli fonksiyon olarak ele alip, modellerimiz
icin ideal akigkan tanimlamasi ve skalar tensor tanimlamasi yaparak, Evren dinamigini
inceleyecegiz. Modellerimiz agisindan, bu iki tanimlamanin matematiksel olarak denk
formiilasyonlar olduklarin1 gdsterecegiz. Bizim belirledigimiz karanlik enerji modelleri
su sekilde isimlendirilmistir: Soniimlii fonksiyon iceren Karanlik Enerji Modeli ve
Sontimlii Salinim fonksiyonu igeren Karanlik Enerji Modelidir. Evrende sadece karanlik
enerjinin varligt durumu i¢in, fiziksel niceliklerin ideal akigkan tanimlamasi ve skalar
tensOr tanimlamasi yapilacaktir. Bu iki tanimlamanin, bu durum i¢in, matematiksel
olarak denk formiilasyonlar olduklar1 gosterilcektir. Ayrica, evrende karanlik enerji ve
maddenin birarada olduklar1 durum, hem ideal akiskan tanimlamasi ile hem de skalar
tensor tanimlamasi ile incelenecektir. Bu inceleme ise, karanlik enerji ile maddenin
ciftlenim halinde olduklar1 ve olmadiklari durumlar i¢in ayr1 ayr1 yapilacaktir. Bu
incelemeden elde edilen sonuglarin ideal akiskan tanimlamasina matematiksel olarak

denk formiilasyonlar olduklar1 gdsterilecektir. Son olarak, tiim bu buldugumuz fiziksel



niceliklerin zamanla nasil davranig gosterdikleri grafikler ile gosterilip, bu niceliklerin

bilinen teorik sonuglari ile bizim elde ettigimiz sonuglar karsilagtirilacaktir.

Ozetle, tez su sekilde organize edilmistir: Ikinci béliimde, ilk olarak tezin ana hattini
olusturan hizlanarak genisleyen evren tanimlanacaktir. Daha sonra ise, yaptigimiz
hesaplamalarin altyapisini olusturan matematiksel tanimlamalar yapilip, Evrenin
dinamigi tanitilacaktir. Kozmolojinin temelini olusturan, Einstein Alan Denklemleri
sunulup ve hesaplarimiz i¢in gerekli olan, durum denklemi parametresi, Hubble
parametresi, enerji yogunlugu ve basing gibi ifadeler tanimlanacaktir. Ayrica, FRW
modeli incelenip, karanlik enerji ve karanlik madde tanimlanip, alternatif karanlik enerji
modellerinden bahsedilecektir. Son olarak, evrenin baslangi¢ senaryosu olarak goriilen
Biiyiik Patlama Modeline ve Evrenin Sonlanma Senaryolarina yer verilecektir. Ugiincii
boliimde ise, ideal akiskan gibi davranan karanlik enerjiyi tanimlayabilmek icin gerekli
olan ideal akiskan tanimlamasi ile skalar alan gibi davranan karanlik enerjiyi tanimlayan
skalar tensor tanimlamasi yapilarak, evrene ait fiziksel niceliklerin nasil elde
edilebilecegini gosterdik. Dordiincii boliimde ise, Soniimlii Karanlik Enerji Modeli ve
Sontimlii Salinim Karanlik Enerji Modeli i¢in tanimlanan zamana bagli durum denklemi
parametresi kullanilarak, ilk olarak evrende sadece karanlik enerjinin bulunmasi halinde
Hubble parametresi, Hubble parametresinin birinci mertebeden tlirevi, ivmelenme
parametresi, enerji yogunlugu ve basing gibi fiziksel nicelikler i¢in ideal akiskan
tanimlamas1 yapilacaktir. Daha sonra, karanlik enerji ve maddenin birlikte oldugu
durum i¢in karanlik enerji ile maddenin ¢iftlenim halindeki olduklari durum ve
ciftlenim halinde olmadiklar1 durum ayr1 ayri1 incelenecektir. Yine ayni bdlim
igerisinde, karanlik enerjinin ideal akigskan yerine skalar alan gibi davrandig: diisiiniiliip,
bu durum ig¢in, ilk 6nce evrende sadece skalar alanin var oldugu durum ve daha sonra
skalar alan ile maddenin birlikte olduklar1 durum igin, skalar alan ve maddenin g¢iftlenim
durumlart ile giftlenim halinde olmadiklari durumlar i¢in evrene ait fiziksel niceler ayri
ayr1 hesaplanacaktir. Bunlara ek olarak, bu iki tanimlamanin fiziksel olarak farkl
anlama sahip olmalarina ragmen, matematiksel olarak denk formiilasyonlara sahip
olduklar1 gosterilecektir. Inceledigimiz karanlik enerji modelleri icin elde edilen fiziksel
niceliklerin, zamana baglh olarak nasil degisim gosterdikleri grafiklerle gosterilecektir.
Ayrica, evrende hem karanlik enerji hem de madde varken ki durum i¢in, uygun dlgek

faktor se¢imi ile evrenin phantom donemi ve phantom olmayan donemi tanimlanacak



olup bu durum i¢in zamana bagli durum denklemi parametresi elde edilecektir. Evrenin
sonlu, gelecek zaman tekillikleri tanimladigimiz Hubble parametresi i¢in incelenecektir.
Dordiincii boliimde ise son olarak, soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in rastlanti
(coincidence) probleminin ¢oziilebilecegi gosterildi. Tezin son bolimii olan besinci
boliimde ise, yaptigimiz hesaplamalar sonucunda elde ettigimiz bulgular tartisilarak

calisma sonlandirilacaktir.



2. GENEL KISIMLAR

2.1. HIZLANARAK GENISLEYEN EVREN

Kiitle Cekim Teorisine gore, biitiin cisimler birbirlerini ¢ekerler. Newton'un bu Cekim
Teorisinin aksine, aralarinda ¢ok biiyiik mesafeler bulunan galaksiler igin, kiitle ¢ekimin
bilinen durumdan ¢ok farkli bir davranis gosterdigi sonucu ortaya ¢ikmistir Ve evrenin
farkli ¢ekimsel 6zelliklere sahip karanlik enerji olarak isimlendirilen, yapisi bilinmeyen
bir akigkan ile dolu oldugu diislinilmiistiir. Bundan dolayi, Standart Model tarafindan
tanimlanan dort temel kuvvet ve GRT nin 6tesinde yeni bir fizik ortaya ¢ikmaktadir.
Gozlemlerden elde edilen bilgilere gore bu bilinmeyen yapidaki madde, evrenin
geniglemesini hizlandirtyor. Bu durum kozmik hizlanma olarak isimlendirilmektedir.
Kozmik hizlanma, fizikte en ¢ok dikkat ¢eken ve heniiz ¢oziilememis Onemli bir
problemdir ve uzun siiredir Kozmoloji arastirmalarinda 6nemli bir yer tutmaktadir. SN
Ia tipi siipernovalarin mesafe Ol¢limlerinden, evrenin genisleyerek hizlandigi ortaya
cikt1 fakat bu hizlanarak genislemeden sorumlu olan fiziksel bir yasa heniiz yoktur.
Teorik olarak bilinen en iyi aciklama, Einstein'in 1917 yilinda denklemlerine koydugu
ve daha sonra Edwin Hubble'in 1929 yilinda evrenin genisledigini ortaya ¢ikarmasi ile

en biiyiik hatam dedigi kozmolojik sabitidir. Einstein denklemlerindeki kozmolojik
4
sabitin ozellikleri p = ;TLG enerji yogunluklu ve p = —p basingli homojen bir akiskana

tam olarak benzemekteydi. Bu durum, negatif basinghi karanlik enerji ya da
quintessence olarak yorumlanmistir ve maddenin kiitle ¢ekimsel itmesine denk geldigi
goriilmiistiir. Kozmolojik sabitin, hesaplanan degerinin, gozlemlerden elde edilen
degerden ¢ok biiyiik oldugu goriilmiistiir (ince ayar problemi). Bu durum, klasik
diinyada probleme yol agmazken, Kuantum Teorisi agisindan probleme yol agmaktadir.
Ciinkii Kuantum Teorisine gore beklenen durum, bu sabitin degerinin sifir olmasidir ve
ayrica Kozmolojik sabitin gravitasyonel etkileri, sanal pargaciklarin etkilerine
benzemektedir. Renormalizasyon, sanal pargaciklarin enerji yogunlugunu sifir
noktasinda se¢memize izin veriyor ama temel Lagranjiyen terimleri i¢in bu durum

tutarsizdir. Bu durumlardan dolayi, karanlik enerjiyi tanimlayabilecek yeni teoriler



gerekmistir. Bu teoriler, evrenin, negatif basingli akiskan yani karanlik enerji ile dolu

oldugunu ve bu enerjinin kozmik hizlanmaya neden oldugunu varsaymaktadirlar.

Evrenin bilesenlerini arastirmak ve bu bilesenlerin yogunluk oranlarini belirlemek,
modern kozmolojinin temelini olusturmustir. SCM, 1990' larin sonunda, evrenin
homojen ve izotropik oldugunu, igeriginin ise baryonik madde, baryonik olmayan
madde ve yapist bilinmeyen karanlik enerjiden olustugunu ortaya ¢ikarmistir ve ayrica
CMB gozlemlerinden, evrenin geometrisinin neredeyse diiz oldugu (Qp = 1)
anlagilmistir. Yapilan son arastirmalardan (Bernardis ve dig.,2000; Netterfield ve
dig.,2002; Spergel ve dig.,2003; Tegmark ve dig.,2004; Barwick ve dig.,2004), kritik
yogunluk birimi cinsinden, baryonlar igin, Q; = 0.044 + 0.004, baryonik olmayan
maddeler i¢in Qg,, = 0.23 £ 0.04 ve karanlik enerji igin ise Qgr = 0.73 £ 0.04 olarak
elde edilmistir. Fakat karanlik enerji heniiz gozlenemedi ve de dogasi hakkinda
bilinenler ¢ok ¢ok azdir. Bu bilesenin yapisinin belirlenmesi giiniimiiz biliminde merak
edilen onemli bir konudur ve bu durumdan dolay1 cesitli teoriler ortaya g¢ikmuistir.
Kozmik hizlanmanin fizigini belirlemek igin, deneysel veya gozlemsel karanlik enerji
calismalar1 ¢ok biiyiik hedef haline gelmistir. Karanlik enerji ve/veya alternatif kiitle
cekim teorileri, kozmolojik sabitin ortadan kalkmasinin gerekliliginden bahsetmelerine
ragmen, simdiye kadar gelistirilmis tiim teorik caligmalarda alisik olunmayan kii¢iik bir
parametre ve/veya baslangi¢c kosullarina bagli ince ayar gerekmektedir. Ayrica bunlarla
birlikte yeni bir soru daha ortaya c¢ikmistir: Evren, son zamanlarda yavaslama
durumundan, hizlanma durumuna neden gecis yapmistir? Bu durum rastlanti
(coincidence) problemi olarak bilinmektedir. Birgok model olmasina ragmen, hig¢ bir
mevcut model bu sorulara tam olarak cevap verememistir. Kozmik hizlanmanin
aciklanabilmesi i¢in gesitli ¢alismalar yapilmistir. Bunlar, Kozmolojik Sabit, Karanlik
Enerji, Alternatif Kiitle Cekim Teorileri vs.dir. Ama bu calismalarin hi¢ biri deneyler
kadar dogru sonu¢ verememektedir. Bu bakimdan, Kozmolojide, bilinen en iyi nicelik

olan, akiskanin basinci ile enerji yogunlugu arasinda ilisi kuran durum denklemi

parametresi (w = 2) ile karanlik enerjinin aciklanabilecegi diisiintilmistiir. Bu

parametre, evrenin genisleme tarihi hakkinda bilgi verebilir ve ayrica kozmik
hizlanmanin zamanla nasil degisim gosterdigini agiklayabilir. Eger kozmik hizlanmaya
kozmolojik sabit neden oluyorsa, teorik olarak bu parametre sabit bir degerdedir

(w = —1) ve bu durum agisindan, gelecekteki genisleme, iistel bir genislemedir. Buna



karsilik, karanlik enerji ve alternatif gravite teorileri w # —1 durumunu 6ngérmektedir.
Son zamanlarda yapilan gézlemlerden ise bu parametrenin degerinin w = —1 10,1
oldugu ortaya ¢ikmistir. Bu parametrenin degerinin, -1 den ne kadar uzak oldugu
konusunda ortak bir gorlis henliz mevcut degildir. w nin bu dinamik durumu,
Kozmolojik sabite alternatif bir durum olarak, bu parametrenin zamanla degisen bir
nicelik olabilecegini gostermektedir ve ayrica kozmik hizlanma tarihi hakkinda daha
fazla bilgiye ulasabilmek igin, bu parametrenin zamanla degisen bir fonksiyon ile

tanimlanabilecegini 6ngérmektedir.

2.2. EVRENIN DINAMIGi

Newton Cekim Teorisine gore, aralarinda r mesafesi bulunan kiitleleri farkli olan iki
maddenin, birbirine uyguladiklart ¢ekici etkiyi ifade eden kuvvet su sekilde

tanimlanmaktadir:

GMm

2.1)

Bu kuvvet yasasi ters kare yasasina uymaktadir. Ters kare yasasina gore kuvvetin
biiytikliigii cisimlerin arasindaki mesafenin karesiyle ters orantilidir ve bu yasaya gore,

uzay ve zaman birbirlerinden farkli ve degismez olgulardir.

Newton Fizigi, ti¢ ilke, Mutlak Uzay ve Mutlak Zaman kavramlarina dayanir. Yani

Newton Fizigi su bes durum altinda incelenir:

a) Eylemsizlik Prensibi

b) Dinamigin Temel Prensibi (F = m. d)
C) Etki-Tepki Prensibi

d) Mutlak Uzay

e) Mutlak Zaman

o Mutlak Uzay: Cismin hareketinin referans sisteminden tamamen bagimsiz
olmas1 durumudur.

. Mutlak Zaman: Zamanin her referans sistemi i¢in ayn1 akmasidir.



Ancak bu durumlar altinda Newton Fizigi ortaya cikar. Eksenleri paralel iki referans
Uclisti  disiiniiliirse, Klasik Mekanik Kanunlarimi degismez birakan koordinat

doniisiimleri Galile Doniisiim Formiilleridir.

Maxwell, 19.yiizyilda 1s181n ve biitiin elektromagnetik dalgalarin yayilimini agiklayan
Elektromagnetik Teoriyi gelistirdi. Elektromagnetik dalgalar1 agiklayabilmek igin Esir
diye bir kavram ortaya atildi. Esir, elektromagnetik dalgalarin yayilmasini, bozulan
ortamin esnekligiyle agiklar. Bu esir ortami evreni tamamen doldurmaktadir. Esir, her
yeri dolduran mutlak bir ortamdir. Bunlarin yaninda Elektromagnetik Teorinin
matematiksel yapisi, Galile doniisiimlerine gore invaryant degildir. Eger invaryant
olsaydi, sistemlerin birbirlerine gére goreli hizlari ne olursa olsun, 151k her zaman ¢
hiziyla yayilacakti. Bu durum i¢in, 15181 yayilmasi Galile sistemlerine gore degismez
degildir. Daha sonra esir kavramini agiklamak icin Michelson ve Morley tarafindan
diizenlenen deney diizenegi kuruldu. Bu deney, tek renkli bir kaynaktan ¢ikan 15181 yar1
saydam bir ayna araciligiyla biri hareket yoniinde, biri de ona dik iki boliime ayrilip esit
mesafeler alarak aynalardan gegip tekrar birlesip girisim sagaklari meydana
getirmelerine dayanir. Meydana gelen girisim sagaklarinin durumu belirlendikten sonra
deney aleti 90°déndiiriiliip sacaklarda olusan kayma miktar1 dlgiilerek yerin esire gore
mutlak hizi bulunabilecektir (Ozemre,1981;82). Fakat deney sonucunda, girisim
sacaklarinda herhangi bir kayma gozlenmemistir. Yani bunun anlami da, yer esire gore
hareket etmiyor, ya da esir diye bir kavram yoktur. Bu deneyden alinan olumsuz
sonuglarla Einstein 1905 yilinda, 1518in yayilmasi, uzaym izotrop yani es-yonlii
olmasindan kaynaklandigini ve esir diye bir ortamin olmadigimni gosterdi. Tim bu

durumlardan yararlanarak Einstein su iki ilkeyi sonuc¢landirmistir:

) Is18in es-yonlii yayilma ilkesi yani 151k, kaynagindan bagimsiz olarak her yonde
ayni € hiz1 ile yayilir.

i) Ozel Roélativite Teorisi: Biitiin fizik yasalar1 Galile sistemlerinde degismezdirler.

Ama Elektromagnetizma kanunlar1 Galile Doniisiimlerine gore degismez degildir, o
zaman ORT kanunlarinin degismez kalmasini saglayan doniisiim gruplari bulunmalidir.
Bu doniisiimler 6zel durumlar altinda Galile doniistimlerine indirgenmelidir. Bu
dontisiimler Lorentz doniisiimleri olarak adlandirilir ve referans ¢ergcevesinden bagimsiz

olarak 151k hizinin nasil gozlemlenecegini aciklarlar aym zamanda Ozel Rélativite
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Teorisiyle uyum i¢indedirler. Lorentz Déniistimleri, iki gézlemci tarafindan oSlciilen
uzay ve zaman olgiimlerinin, birbirleri arasinda nasil bir iliski igerisinde olduklarini
aciklar. Bu dontisiimler, hizlar1 farkli olan goézlemcilerin farkli uzunluklar, farkli
zamanlar ve olaylarin siralamalarini1 farkli olarak goéreceklerini gosterirler. Galile
Dontlistimii, 151k hizindan ¢ok kiigiik hizlar i¢in iyi bir yaklasimdir. Lorentz
Dontistimleri, lineer doniistimlerdir. Bu uzayda, donme olabilir. Dénme olmayan
doniisiim ise Lorentz artis1 olarak tanimlanir. Lorentz Doniistimleri, herhangi iki olay
arasindaki uzay araligini Minkowski uzayinda korur. Sabit uzay-zamanda olay
doniistimlerini tanimlamak i¢in, hiperbolik donme olan Minkowski uzay1 elde edilir ve

bu Lorentz doniisiimlerinin genel kiimesi Poincare grubu olarak bilinir.

ORT' ye gore fizik yasalari, biitiin eylemsizlik sistemleri igin tamamen esdegerdir. Fizik
yasalarin1 ifade eden temel denklemler, Newton Mekaniginden farkli olarak Lorentz
Doniistimlerine gore kovaryant bir bigimde ifade edilirler. Newton'a gore mutlak uzay
ve mutlak zaman kavramlar1 vardir. Yani baska bir deyisle, uzay ve zaman birbirinden
bagimsizdir ve Newton Mekaniginde fizik yasalari, Galile doniisiimlerine gore
degismezdir. Bir mekanik sistemi ivmeli referans sistemlerinde incelersek, sistemle
iliskisi olmayan sahte kuvvetler ortaya c¢ikar, bundan dolayr ivmeli sistemlerdeki
hareket yasalari, eylemsizlik sistemlerindekilerden farkli olarak ifade edilirler. Bu sahte
kuvvetlerin dogada var olan gercek kuvvetlerden farkli olduklar1 goriilmektedir ve bu
kuvvetler, Newton Mekanigi ¢ercevesinde eylemsizlik kuvvetleri olarak adlandirilmis
olup mutlak uzay isimli ayricalikli bir referans sisteminde mutlak hareketin belirleyicisi
olmuslardir. Fakat Mach'a gore, mutlak hareket olamaz, ancak goreli hareketlerin fizikte
bir anlami vardir. Mutlak uzay kavramini ortadan kaldirip, eylemsizlik kuvvetlerinin
kokeninin cisimlerin kiitlelerinden dolayr oldugunu ortaya g¢ikarmistir. Bir cismin
eylemsizliginin evrendeki diger cisimlere bagl oldugunu belirleyen ifadeye Mach ilkesi
ad1 verilir. Bu ilkeye gore, sahte eylemsizlik kuvvetleriyle gergek kiitle ¢ekim kuvvetleri
arasinda bir esdegerlik vardir. Uygun birimler altinda, uzayin siirli bir bolgesi igin,
eylemsizlik kiitlesi ile kiitle cekimsel kiitle birbirine esittir. Bu da zayif esdegerlik ilkesi
olarak bilinir. Buna ek olarak, yine sinirli bir bolge igin, sahte eylemsizlik kuvvetleriyle
gergek kiitle cekim kuvvetleri birbirinden ayirt edilemez. Bu da yerel esdegerlik ilkesi
olarak tanimlanir. O halde, herhangi bir gézlemci kiitle ¢ekimsel alanla eylemsizlik

alaninin ortak noktalarini belirleyebilir, tek baslarina olan biiyiikliiklerini belirleyemez.
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Aslinda ORT, Mach'in diisiinceleriyle drtiismemektedir. ORT, Newton Mekanigi gibi
uzay ve zaman kavramlarini mutlak olarak almaz, ikisinin birlesimi olan uzay-zamanin
mutlakliginin varlig1 ortaya ¢ikmaktadir. Yani tiim fizik yasalari, ivmesiz sistemlerde
Lorentz degismezdir. Einstein'in amaci mutlak uzay diisiincesini ortadan kaldirmakt1 ve
uzun calismalar sonucunda Ozel Rolativite Teorisinin genellestirilememesine neden
olan eylemsizlik kuvvetlerini ortadan kaldirmayr basarmistir. Einstein, cisimlerin

eylemsizligini madde ve enerjiye baglamistir.

ORT ilk olarak, Michelson-Morley deneyinde 15181 bos bir uzayda homojen ve izotrop
bicimde yayilmasindan dolayr ortaya ¢ikmistir, Albert Einstein bu durum igin fizik
yasalarini tekrardan gézden gegirmis ve Newton Mekanigi ile Elektromagnetik Teoriyi,
Galile sistemleri igin degismez bir bigimde ifade etmistir. Iste bu degismezligi saglayan
doniisiim ifadeleri Lorentz déniisiimleridir. ORT ye gore hi¢ bir durum, 151k hizindan
daha hizli hareket edemez. Bundan dolay1 kiitle ¢ekim agisindan bu durumun goéz
onlinde bulundurulmasi gerekir. Ayrica Gravitasyonun Alan Denklemleri, Lorentz

dontisiimlerine gore invaryant degildir.

Tablo 2.1: Einstein ve Newton fizigi arasindaki temel farklar.

Einstein Fizigi Newton Fizigi

Dinamik uzay-zaman Mutlak uzay, mutlak zaman

Uzay-zaman Lorentz invaryanttir
(zaman genlesmesi, boy kisalmasi s6z konusudur
ama es-zamanlilik yoktur)

Uzay, Galile doniisiimlerine gore invaryanttir
(es-zamanlilik vardir)

Ayricalikli sistemler yoktur Ayricalikli eylemsiz sistemler vardir
(Fizik yasalari her yerde aynidir ) (mutlak uzayda, duragan ya da sabit hizli hareket)

Sonlu ve sabit bir hiz vardir.

Higbir madde ¢ 151k hizindan hizli yayilamaz lsik hizt sonsuzdur

Hiz st bir limite sahiptir, € Hizin iist bir limiti yoktur
Kiitle-¢cekim, uzay-zaman yapisina gore degisir Kiitle-¢cekim bir kuvvettir
Geodezik denklem Newton’un ikinci Yasast

d?xt u dx? dx* d?xt 06

=T —=—0Y—

da? V€ dA da dt? dx/

Uzay-zaman egridir ve kiitleli parcaciklar egri
geodezikler boyunca hareket ederler ve bu durum
su metrikle tanimlanir
ds? = gap(x)dxdx?

Kiitle @ alani yaratir ve diger m kiitlelerinde
kuvvete yol acar
F=-Vo

Einstein Alan Denklemi Poisson denklemi
Gap = 81GT,p V20(x) = 4G py,
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Einstein 1905 yilinda one siirdiigii ORT ile yeni fikirler ortaya atmistir. Mutlak uzay
kavrami ortadan kalkti onun yerine, hem uzay hem de zaman boyutu igeren Dort
Boyutlu Uzay-Zaman kavrami olustu. ORT' deki Dért Boyutlu Uzay-Zaman hala diiz
Minkowski Uzay-Zamanidir. Isik hizi gézlemciden bagimsiz olarak sabit ve sonlu bir

deger alir.

Genel Rélativite Ilkesi veya Genel Kovaryans llkesi, fizik yasalarinin birinden digerine
jakobiyeni sifirdan farkli, siirekli ve tiiretilebilir koordinat doniisiimleriyle gecilebilen
ve tiim referans sistemleri i¢in ayni sekilde ifade edilebilecegini sdyler. Einstein'in
Genel Rolativite Teorisi, dort boyutlu Riemannsal uzay-zamanda fizik yasalarinin

kovaryant sekilde ifade edilebilmesini saglar.

ORT’ yi basarili bir sekilde agiklayan Einstein, ORT ile Newton'un Kiitle-Cekim
Teorisini genellestirerek kiitle ¢ekimin uzay-zamanda tanimlanmasinin saglandigi,
Genel Rolativite Teorisini 1915 yilinda yayimladi. Kiitle ¢ekimin varligindan dolayz,
uzay-zaman egrilir. Bu uzay-zaman egriligi, madde ve radyasyonun, enerji ve
momentumuyla iligkilidir. GRT’ nin biitiin Onerileri deney ve gozlemler ile
kamtlanmistir. Einstein, 1905 yilinda ORT' yi agikladiktan sonra goreli durumu kiitle
cekimle birlikte nasil ifade edebilecegini diisiinmeye basladi. Bir¢cok ¢alismanin
ardindan, giinlimiizde Einstein Alan Denklemleri olarak bilinen ¢alismasini1 sonlandirdi
ve denklemler Einstein'in yeni kuraminin yapitaglarint olusturdu, bu denklemler,
herhangi bir maddenin varlifinda uzay ve zamanin nasil etkilenecegini belirleyen

denklemlerdir.

GRT, kiitle-cekimin metrik uygulamasidir. Geometrisi dort boyutlu uzay-zamani (ii¢
uzay, bir zaman) belirten psiido-Riemannian geometrisi ile uzay-zamanda bulunan
madde (enerji-momentum) arasindaki iligskiyi kuran Einstein denklemlerinin temelini
olusturur. GRT, genel kovaryanslig1 yansitir, yani fizik yasalar biitiin gézlemciler i¢in
aynidir. Evrenin geometrisi ve maddenin enerji-momentum tensorii birbirine esitlenerek
Einstein Alan Denklemleri elde edilir. Bu denklemlerin bilinen en i1yi tam ¢oziimleri;
Schwarzschild ¢ozlimii, Reissner-Nordtstrom ¢oziimii, Kerr metrigi, FLRW ve de Sitter
evrenleridir. Bilyiik teorik goriisiin tam ¢ozlimleri ise Godel evrenini, Taub-Nut

¢Oziimiinii ve anti-de Sitter uzayini igerir.
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Kozmolojinin gegerli modelleri kozmolojik sabiti igeren Einstein Alan Denklemlerine
dayanir. Bu denklemin homojen ve izotrop ¢oziimleri olan FLRW ¢o6ziimleri, evreni
modellemek i¢in olanak saglar. Bu model ilk olarak Friedmann tarafindan
tanimlanmistir ve daha sonra geometrik bakis agis1 Robertson ve Walker tarafindan
ortaya ¢ikarilmistir. Bu model artik FRW modeli olarak bilinmektedir. Biitliin gézlemler
kozmolojik sabit igceren FRW modellerinin genis Olgeklerdeki uzay-zaman
geometrisiyle uyumlu oldugunu gostermistir. Einstein'in madde ile uzay-zamani ele
alan, alan denklemleri Genel Roélativite Teorisinin evrene uygulanmasini saglamistir.
GRT, dort boyutlu psiido-Riemannian uzaydaki genel koordinat sistemindeki noktalarla
belirlenir ve bu noktalar x*(u = 0,1,2,3) ler ile ifade edilir. Bu ifadeden uzay-zaman
tanimlamas1 yapilir. Topolojik bir uzay, metrik ile tasvir edilir. Metrik, uzaklik
anlamina gelmektedir ve bu uzaklik fonksiyonu kiimedeki elemanlarin arasindaki
mesafeyi belirler. Metrik baglantili uzaym her bir noktasinda bir uzunluk birimi

tanimlanmustir.
2.3. EVRENIN GEOMETRISi
Evrenin geometrisi metrik ile temsil edilir. Bu boliimde bu konu kisaca ele alinacaktir.

. Kozmolojik Tlke:

Genis Olgeklerde, evrenin bir bigim oldugu varsayilmaktadir. Bu diisiince, Kozmolojik

flke olarak isimlendirilmistir. Bu ilke, iki durum ile agiklanmaktadur:

1) Evren homojendir. Yani, evren icerisinde ayricalikl bir yer yoktur.

2) Evren izotropiktir. Yani, evren her yonde ayn 6zelliklere sahiptir.

Gozlemsel kanitlar, evrenin genisledigini ortaya g¢ikardi. Bunun anlami ise, erken
evrende, galaksilerin bugiinkiine gore bize daha yakin olduklaridir. Genisleyen evrende
koordinat baglantis1 6lcek faktor ile tanimlanir. Olgek faktor, fiziksel mesafe ile birlikte
koordinat mesafesini birbirine baglar. Bu da metrik sayesinde ger¢eklesir. Metrik,

genisleyen evren tahminleri i¢in gerekli bir niceliktir.
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o Metrik Tiirleri
Iki boyutlu Kartezyen ve Polar koordinatlarda metrik tanimlamas1 su sekildedir:
Kartezyen koordinatlarda:

ds? = dx? + dy? (2.2)
Polar koordinatlarda:

ds? = dr? + r?do? (2.3)

Genel olarak iki boyutta koordinatlara bagli metrik su sekilde tanimlanmaktadir:

ds? = Z gijdxidx) 2.4)

i,j=1,2
gij» 2 X 2 olan simetrik bir matristir ve su sekilde gosterilir:

Kartezyen koordinatlar i¢in:

gij = ((1) ‘1)) (2.5)

Polar koordinatlar igin:

gij = ((1) TOZ) (2.6)

Metrigin en biiylik avantaji, kiitle cekimi de kapsiyor olmasidir. Klasik Newton
Mekaniginde, kiitle ¢ekim dis kuvvettir ve pargaciklar gravitasyonel alanda hareket
ederler. GRT’ de ise, kiitle ¢ekim metrikle baglanmigtir ve parcaciklar egri uzay-

zamanda hareket ederler.

Dort boyutta metrik ifadesi ise su sekilde tanimlanir:

3
ds? = Z guvdxtdx? (2.7)
w,v=0
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Bu ifadede, u,v = 0,1,2,3 tiir ve ayn1 zamanda dx°, zaman koordinat1 ve dx! ise uzay

koordinatlaridir.
Ug boyutta, herhangi bir vektor ii¢ bilesene sahiptir. Orek olarak, X‘ = i = 1,2,3 tiir.
Herhangi iki vektoriin nokta ¢arpimi ise su sekilde tanimlanir:

3
)?-?zZXi-YiEXi-Yi 2.8)
i=1

Bu ifadede, tekrarlanan indisler tizerinden toplam vardir. Bu da Einstein toplama kurali
olarak isimlendirilmektedir. Ayrica, metrik, tensorlerin indirme kaldirma indisleri ile
birlikte kullanilir:

9% = 9" 9" g5 (2.9)
Bu metrik tensorde, i = f sec¢imi altinda su durum elde edilir:
9 9ps = 84 (2.10)

Bu denklemdeki Sé ifadesi, Kroneker deltadir ve su sekilde tanimlanir:
. 1 i=
5} = { L=p @.11)

Kozmolojide metrigin isareti genel olarak, (—,+,+,+) segilir. Ayrica metrik,
koordinatlarin degerleri ve ds?fiziksel araligiin fiziksel dl¢iimleri arasindaki iliskinin

kurulabilmesini saglar.
1. Diiz Minkowski Uzay-Zaman Metrigi:
Daort boyutlu uzay-zamanda, metrik ifadesi (c=1) su sekildedir:
ds? = —dt? + dx? + dy? + dz? = ny,dx*dxP (2.12)

Bu metrikte, iki nokta arasindaki en kisa yol dogrularla ifade edilir. 14, Minkowski

metrik tensoriinii ifade eder. Oklitselimsidir.
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-1 0 0 O
Nap = 8 (1) 2 8 (2.13)
0 0 0 1
Bu matris ifadesi kisaca su sekilde de gosterilebilir:
Nap = koseg.[-1,1,1,1] (2.14)

Bu metrik tensoriin, kdsegen olmasinin sebebi, evrenin homojen ve izotrop olmasindan

dolayidir.
2. Egri li¢ boyutlu Uzay metrigi:
En genel olarak metrik ifadesi su sekilde tanimlanir:
ds? = ggpdx®dx? (2.15)

Jap, Kovaryant ve ikinci mertebeden simetrik bir tensordiir. Bu durum ise su sekilde

gosterilir:

Yab = Yba (2.16)

Bu kovaryant metrik tensoOriiniin, kontravaryant bilesenleri, kovaryant bilesenler

yardimiyla bulunabilir:

9% = (Gap) ™! 2.17)

Homojen ve izotrop, li¢ boyutlu egri uzay igin metrik ifadesi su sekilde elde edilir:

dr?
2 _ 20402 4 cin? 2
ds® = e +r*(d8° + sin“0d¢p~) (2.18)
3. Genisleyen diiz Uzay-Zaman metrigi:

Bu metrik ifadesinde, homojen ve izotrop evrenin genislemesini ifade eden 6lcek faktor,

a(t) ifadesi bulunmaktadir. Genisleyen evren i¢in metrik ifadesi su sekilde tanimlanir:

ds? = —dt? + a?(t)[dr? + r?(d6? + sin?0dp?)] (2.19)
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Bu metrik ifadesinin sahip oldugu metrik tensoriin matris gosterimi ise su sekildedir:

-1 0 0 0
0 a?(t) 0 0
Yab = \ 0 0 aZ(t) 0 (2.20)
0 0 0 a?(t)
4, Genigleyen egri Uzay-Zaman metrigi:

Gergek gravitasyon alanlari, oklitselimsi olmayan, ancak yerel olarak oklitselimsi bir
metrige indirgenebilen, daha genel bir metrik ifadesiyle, uzay-zaman yapisi igerisinde

tanimlanirlar. GRT i¢in metrik ifadesi su sekildedir:
ds? = gapdx®dx? (2.21)

Olaylarin, dort boyutlu Riemannsal uzay-zaman igerisinde, GRT ilkelerine gore
aciklaniyor olunmasi fizikteki dinamigi geometrilestirmek anlamina gelmektedir.

Genisleyen egri uzay-zaman metrigi su sekildedir:
ds? = ggpdx®dx? = —dt? + a?(£)Q;; (x)dx'dx’ (2.22)

t:zaman koordinati, x*, x%, x> ise uzaysal koordinatlari, €;; ise li¢ boyutlu homojen ve
izotropik uzay tlizerindeki maksimum simetriye sahip uzaysal metrik tensorii gosterir.
a(t), olcek faktordiir ve evrenin genislemesini ifade eder, yani metrigin belirli bir t
anindaki uzaysal kesitinin biyilikliglini verir ve Olgek faktoriin degisimi evrenin
yogunluguna baghdir. (2.22)' deki metrik ifadesi daha genel olarak su sekilde

yazilabilir:

dy? + sin?y(d6? + sin*0d¢?) kapal uzay
ds? = —dt? + a?(t){ dy?® + x*(d6? + sin*6d¢p?) diiz uzay (2.23)
dy? + sinh?y(d6? + sin?0d¢$?) acik uzay

siny kapali
r=4 X diiz (2.24)
sinh?y acik

Bu sekildeki r tanimlamasi altinda metrik ifadesi, daha genel halde su sekilde

yazilabilir:
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2

ds? = —dt? + a®(t) T2

+7r%2d0? + r?sin*0d¢? (2.25)

Bu metrik ifadesi, kovaryant ve kontravaryant metrik tensor bilesenleri cinsinden

gosterilebilir:

Metrik tensoriin, kovaryant formu:

/—1 0 0 0
a2(t) \
0 —— 0 0
Jw=|  1-kr? | (2.26)
0 0 a?(t)r? 0 /
0 0 0 a?(t)r?sin?6
Bu metrik tensoriin, kontravaryant formu ise:
-1 0 0 0
/ 1— kr? 0 0 \
o |
g =, . 1 . | (2.27)
| a?(t)r? |
\ 0 0 0 ! /
a?(t)r?sin?0

seklindedir. Bu metrik tensore sahip metrigin Kozmolojide 6zel bir yeri vardir.
Robertson-Walker (RW) metrigi, Friedmann-Robertson-Walker (FRW) vya da
Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW) metrigi olarak da bilinmektedir. 1922
yilinda Friedmann tarafindan elde edilmistir. 1920’lerin sonunda daha genel hali
Robertson tarafindan, 1930 ve 1935 yillarinda da Walker tarafindan genellestirilmistir.
t,zaman koordinati (kozmik zaman); a(t),zamanin bir fonksiyonudur ve evrenin
geniglemesinden sorumludur. k ise uzayin egriligini ifade eden bir sabittir ve sadece ii¢

deger alabilir.

-1 acik (hiperbolik ; negatif egrilikli) uzay
k=< 0 diiz (sifir egrilikli) uzay (2.28)
+1 kapali (kiiresel ; pozitif egrilikli) uzay
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Sekil 2.1: iki boyutta pozitif, sifir ve negatif egrilikli evrenler.

Bu metrik tensor ifadeleri, uzay-zaman geometrisini tanimlar. Dort boyutlu bir Riemann
uzaymi betimler. Bu ifadenin varliginda, uzay-zamanin geometrisiyle gravitasyon
arasindaki matematiksel ifadelerin varlig1 goriilmektedir. Riemannsal bir uzayda eger
bir noktanin iizerine hi¢bir kuvvet etki etmiyorsa o nokta durgundur, ya da uzayimn bir
egrisi boyunca hareket eder. Bu eylemsizlik ilkesi, Riemannsal uzayda noktanin
geodezik ilkesi olarak tanimlanir. Geodezik ilkede, metrik uzayda iki nokta arasindaki
en kisa yolu belirleyen egriler, geodezik egrilerdir. x* = x*(b) egrisini belirleyen
denkleme geodezik denklem denir. Bu denklem su sekilde ifade edilir:

d?x? 5 dxtdx”

apz Pl gy ap =

(2.29)

Bu denklemdeki, l“,ﬁ, ifadeleri Christoffel sembolleridir. Bu semboller, tensorel 6zellik
gostermezler ve simetriktirler. Minkowski uzayinda, eger dis kuvvetler rol oynamiyorsa
pargaciklar diiz ¢izgilerde yollarina devam ederler. Daha genel uzay-zamanlarda ise diiz
cizgiler geodeziklerle yer degistirir. Genisleyen evrende kuvvet yokken ki durum i¢in
Newton Yasasini genellestirirsek, yani bu durum i¢in serbest pargacigin Kartezyen

koordinatlardaki (x! = (x,y)), hareket denklemleri su sekildedir:

d?xt
dt?

=0 (2.30)

Ama polar koordinatlar, x’* = (r, ), oldugu igin, taban vektérler, diizlem durumuna

gore degiskenlik gosterir. Bu durum ise su sekilde tanimlanir:
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dxi_ dxt\ dx'’
dt  \dx"7) dt (2.31)

Bu denklemdeki, parantez igerisindeki terim, bir tabandan digerine gecis i¢in doniistim
matrisidir ve Jacobi determinanti olarak bilinir. Polar koordinatlar i¢in bu doniisiim

lineer degildir ve baz1 doniisiim kurallar1 gerekir.

d (dx"\ dx'* 9% 53

de\dx"7 ]~ dt gx'*ox'i (2.32)
Bundan dolayi, geodezik denklem su sekilde olur:

d [dx' dx"”]  0x' d®x" N 9%xt  dx'*dx" )33

dt |dx dt | ox'J dt? = gx'igyx'® dt dt (2.33)

Bu doniisiim matrisini tersiyle c¢arparsak, Kartezyen olmayan tabandaki geodezik

denklem su sekilde elde edilir:

dzx’s_l_ {ax}_ls 92xt dx’kdx’j_o 534
dt? ox') ) axax'*| dt dt B 2.34)

Bu denklemdeki parantez igerisindeki terim Christoffel sembollerine karsilik

gelmektedir. Bu semboller su sekilde gosterilir:

rs = ({aX}_1>S 9% xt (2.35)
Jk ox’ ; axrjaxrk '

Metrik tensor cinsinden ise Christoffel sembolleri su sekilde ifade edilir:

1
l—ﬁc = Egsa(augka + akgja - aagjk) (2~36)

. Kirmiziya Kayma:

Iki olay arasindaki kirmiziya kayma, dalga boyundaki degisim oraniyla belirlenir. Bu

durum su sekilde tanimlanir:
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_ Agézlemlenen - Ayayllan
Zyayllan - 1 (237)
yayilan

Eger gbzlem bugiine aitse, Agsiemienen = @o = 1, bu durum igin elde edilen denklem:

1

- (2.38
1+ Zyayllan )

ayayllan =
Bu durumdan goriliiyor ki, foton yayilirken bir nesnenin kirmiziya kaymasi, 6lgek

faktorunu belirler.

2.4. EINSTEIN ALAN DENKLEMLERI

Albert Einstein’in Genel Rolativite Teorisi, madde ve enerji tarafindan egrilen uzay-
zamani tanimlar. ilk olarak 1915 yilinda, Einstein tarafindan tensor denklemi tanitilds,
Einstein Alan Denklemi yerel olarak egri uzay-zamani G,, Einstein tensoriiyle, uzay-
zamanin yerel enerji-momentumunu T, tensoriiyle ifade eder. Einstein alan
denklemlerinin ¢oziimleri metrik tensoriin bilesenleridir ve parcaciklarin yoriingeleri
(geodezikleri), geodezik denklem kullanilarak belirlenir. Yani, Einstein, GRT ile kiitle-

¢ekimi uzay-zamanin biikiilmesinden yola ¢ikarak tanimlamistir.

GRT, Riemann geometrisiyle belirlenen uzay-zaman geometrisi ile enerji yogunlugu ve
momentumun etkilesimini belirler. Bu teoride, uzay-zamanin egriligi ve degisimi

Einstein Alan Denklemleri ile elde edilir.

Dort boyutlu uzay-zamanda Einstein’in GRT alan denklemleri su sekilde tanimlanr:
1 2
Gy = Ry — ERguv = —Aguy + KTy, (2.39)

Bu denklemin sol tarafi, uzay-zamanin geometrik Ozelliklerini, sag tarafi ise uzay-
zamanin fiziksel yapisin1 gosterir. Bu alan denklemleri lineer degildirler ve ¢6ziimii zor
olan diferansiyel denklemlerdir. Ancak, bazi fiziksel sartlar konularak, ¢dzlimlerine
ulasilabilir. Bu denklemlerin ortaya c¢ikmasindan, ¢ok kisa silire sonra, Karl
Schwarzschild bu alan denklemlerinin, sifirdan farkli ¢6ziimiinii bulmay1 basardi. Bu

¢ozlim Schwarzschild metrigi olarak bilinir. Bu metrik ile kara deliklerin temelleri
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ortaya atilmistir. Schwarschild ¢oziimiiniin elektrik yiiklii cisimler i¢in olan hali
Reissner-Nordstrom ¢6ziimiine ulasildi. Bu ¢6ziim elektrik yiiklii kara delikler igin
kullanilmaktadir. 1917 yilinda, Einstein Teorisini, evrenin biitiiniine uygular ve
kozmolojinin goreli haline adim atilmig olur. GRT, evrenin genislemekte ya da
biiziilmekte oldugunu agiklarken, Einstein evrenin duragan oldugunu diisiinmiistiir ve
bunu saglamak i¢in denklemlerine kozmolojik sabit eklemistir. Bu denklem, ilk olarak
kozmolojik sabitsiz olarak yazilmistir. Ancak, Einstein evren i¢in bir model olusturmak
istediginde bdyle bir sabitin olmasi gerektigini diisiinmiistiir. Fakat 1929 yilinda
Hubble, evrenin duragan olmadigimi gozlemlerle ortaya ¢ikardi ve evrenin
genisledigiyle ilgili ¢alismalar yapti. Evrenin genisledigine dair gozlemlerden sonra,
Einstein, denklemlerine koydugu kozmolojik sabite ‘hayatimin en biiyiik hatas1’
demistir. Einstein evren modeli denen ilk evren modelini; 1917°de de Sitter’ in
kozmolojik sabitli, 1922’de Friedmann’in kozmolojik sabitsiz, 1927°de Eddington ve
Lemaitre’nin kozmolojik sabitli evren modelleri izlemistir. Biitiin bu evren modelleri,

evrenin izotrop ve homojenligine dayandirilarak agiklanmistir.

GRT, ORT’ nin yasalariyla tamamen uyum halindedir ve Newton Teorisinin
aciklayamadig1 bazi durumlara cevap vermektedir. 1919 yilinda, Eddington tarafindan
yonetilen kesif, tam Giines tutulmasi sirasinda yildiz 1s181mmin Giines tarafindan aym
GRT’ nin bahsettigi gibi biikiildiiglinii dogrulamistir ve Einstein’ m c¢alismalar1 {in
kazanmistir. GRT’ nin tanimlanmasi ile evrenin tanimlamasi yapildi ve matematik

formalizmi olugmaya basladi.
Einstein Alan Denklemlerinin yapisi incelenirse:
o Riemann egrilik tensorti:

Egri uzay-zamanin ozellikleri Riemann egrilik tensoriiyle verilir, bu tensorel ifadeyi
bulmak i¢in Christoffel sembolleri kullanilir. Bu egrilik tensorii su sekilde ifade edilir:

u
w0, ory.

VKA = Oxk ax/l

+ Tl Ty — T T (2.40)
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. Ricci tensori:

Bir geometrinin, Oklid uzaymndan sapmasmin odl¢iisiinii Ricci egrilik tensorii verir,

Riemann egrilik tensoriine uygulanan biiziilme isleminden elde edilir:

Ry = Riay (2.41)

Bu Ricci tensori, ikinci mertebeden simetrik bir tensordiir.
o Ricci skaleri:
Ricci egrilik skaleri, Ricci egrilik tensoriiniin izinden bulunur.
R =R} = g"Ry, (2.42)

Einstein Alan Denklemlerinin, enerji-momentum korunumunu garantiledigini Bianchi

0zdesligi ifade eder. Bianchi 6zdesligi ise su sekilde tanimlanir:

GH:vy =0 (2.43)
Bu durumda, su esitlikte saglanmaktadir:

T";v=0 (2.44)

Evrenin matematiksel modeli i¢in GRT’ nin alan denklemleri kullanilir. Evrenin madde
ve enerjisi hakkindaki bilgiyi ise T, enerji-momentum tensoriiniin uygun segimleriyle
elde edebiliriz. Fakat madde ve enerjiyi tam olarak yansitabilecek enerji-momentum

tensorll yoktur. Bundan dolayi, en basit olarak ideal haller i¢in yazilmaktadir.
o Enerji-Momentum Tensorii:

GRT’ de; kiitle, uzay-zaman egriliginin kaynaklarindan biridir. Enerji-momentum

tensorit Ty,

olas1 enerji kaynaklarini igerir ve uzay-zamanin egrilmesine yol agar.
Yogunluk ve dort momentum akisini1 tanimlar; (E » —Px» — Dy —pz). Bir bagka sekilde
ifade edilecek olursa, enerji-momentum tensorii bir bolgedeki enerji ve momentum
yogunlugunu veya enerji momentum akisini agiklar. Kiitle-enerji denkligi ilkesi altinda

kiitle birimini enerji birimine, enerji birimini kiitle birimine doniistiiriir. Bu tensor, uzay-
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zaman bolgesi i¢indeki biitiin kiitle ve enerjiyi tanimlar. Dort boyutlu uzay-zamandaki
ikinci mertebeden bir tensor olup, on alt1 adet bilesene sahiptir ve ortonormal tabanda,

4 X 4 lik bir matris ile temsil edilir ve bu matris su sekildedir:

TOO TOl TOZ TO3
T#V _ T10 T11 T12 T13
TZO T21 T22 T23
T30 T31 T32 T33

(2.45)

Bu matrisin elemanlar1 ise su sekilde tanimlanir. Burada, T°° = Tt : x° =t sabit
zamani boyunca olan p° enerji akisini tanimlar. Yani T°°, enerji yogunlugunu tanimlar.
TO x! yoniindeki enerji akisidir. T°: momentum yogunlugunun i. bilesenine karsilik
gelir. TY (i # j) : j yoniindeki momentumun i bileseninin akisina karsiik gelir. T%:

basinci tammlarken, T, T10, 729, 739 yogunluk bilesenlerini tanimlar.

Gortildiigi gibi, enerji-momentum tensorii uzay-zaman bolgesinin biitiin duragan ve
dinamik ozelliklerini gdsterir. Bu tensor, simetrik bir tensordiir. Bundan dolay1 sadece
on adet bagimsiz bilesene sahiptir. Enerji ve momentum korunumunu genel bir metrikle

birlestiren denklem, korunum denklemidir. Bu korunum denklemi su sekilde tanimlanir:
T";v=20 (2.46)

Ote yandan, Minkowski metrigi limitinde, kovaryant tiirev normal tiireve indirgenir. Bu

durum su sekilde ifade edilir:

oTH
oxv

(2.47)

u =t =0 durumunda, enerji korunumu ig¢in siireklilik denklemi bulunur. Siireklilik

denklemi fizikte su sekilde tanimlanir:

+V.j=0 (2.48)

5

GRT’ de en ¢ok kullanilan enerji-momentum tensorii sunlardir: Vakum, Toz,

Miikemmel akiskan.

= Vakum: En basit olas1 enerji-momentum tensoriidiir ve biitlin degerleri sifirdir.
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T™ =0 (2.49)
Bu tensor, uzay bolgesi i¢inde madde, enerji ve alanlarin olmadigi duruma karsilik gelir.

. Toz: Yiiksiiz, etkilesimsiz 6zdes parcaciklarin zamana bagl yayilimlarini
diistiniirsek, GRT agisindan bu durum toz olarak tanimlanir. Tozu tarif eden,

enerji momentum tensori ise su sekilde ifade edilir:
T = putuV (2.50)

u: Dort hizi tanimlar. ¥ = (1,0,0,0) dir. Toz durumu i¢in enerji-momentum tensdriiniin

matris gosterimi ise su sekilde gosterilir:

TH =

(=N ool

0
0
0 (2.51)
0

o O O O

0
0
0
0

. Miikemmel akigkan: Sadece yogunluk ve basing parametreleri ile tanimlanir.
Bu akiskana ait enerji-momentum tensorii ise su sekilde ifade edilir:
TH = (p + p)utu’ + pg" (2.52)

Bu tensdriin matris gosterimi ise su sekildedir:

TW = (2.53)

O O Ov
ooT O
o © O
= O O O

p — 0 limitinde, miikkemmel akiskan yaklasik olarak toza indirgenir. Gorildiigi gibi

TOO =p, Tll — T22 — T33 =p dir.

Bir fiziksel sistemi belirleyebilmek icin, akigkanin enerji yogunlugu ile basinci arasinda
bir iliski kurulmahdir. Biitiin ideal akiskanlar i¢in, su sekilde bir durum denklemi

saglanir:

p=wp (2.54)
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RW metrigi, bu parametrenin zamana bagli degisim gostermesine izin verir. Ama
siradan bir enerji kaynagi icin, bu parametre bir sabittir. Rolativistik olmayan soguk

madde (toz vb.) i¢in basing yoktur yani w = 0, r6lativistik madde ve radyasyon (1s1nim)
icinw = éve kozmolojik sabit i¢in ise w = —1 dir.
. Vakum Alan Denklemleri

Vakum durumuna ait alan denklemlerini elde etmek i¢in, enerji-momentum tensdriiniin
sifir olmas1 gerekmektedir. Yani, simetrik olan Einstein tensoriliniin 6zdes olarak sifir

olmasi anlamina gelmektedir. Bu durum su sekilde tanimlanir:
T.w=6G, =0 (2.55)

Bu durumda, alan denklemi su hale indirgenir:
1
Ryv =5 guwR = 0 (2.56)
Bu denklemin her iki tarafin1 g*V ile carparsak:

1 1
9" Ryy — ER/'N - EQW«QWR =0 (2.57)

Sonug olarak,
R—2R =0 (2.58)

durumu elde edilir ve bundan dolayr R = 0 formundaki, Vakum Alan Denklemleri su

ifade ile tanimlanir:

R, =0 (2.59)

uv

2.5. FRIEDMANN-ROBERTSON-WALKER EVRENI

Evrenin dinamigi, Einstein denklemleri ile tanimlanir ve bu denklemler lineer
degildirler. Ama basit analitik ¢oziimlerine 6zel simetrilerin varliginda ulasilabilir.
FRW metrigi, evrenin genis Ol¢ceklerde homojen ve izotrop oldugu varsayimina dayanir.

Erken zamanlarda meydana gelen homojenlikten kiigiik sapmalar evrenin dinamik tarihi
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hakkinda 6nemli bilgiler verir. Yap1 icerisindeki, gravitasyonel degisimlerden dolayi
meydana gelen baslangictaki kii¢iik yogunluk pertiirbasyonlari, evrende bugiinlerde de
goriilmektedir. Sicaklik anizotropileri ise CMBR ile gozlendi ve erken evrendeki

enflasyonun (ani tistel genisleme) kuantum salinimlarindan kaynaklandigina inanildi.

Bu boliimde; bizim yaptigimiz ¢aligmalarin altyapisini olusturan, homojen ve izotropik

evrenin temel 6zelliklerini inceleyecegiz.

FRW metrigi su sekilde tanimlanir:

2

1—kr?

ds? = —dt? + a?(t) +12(d6? + sin?0d¢?) (2.60)

Bu ifadede, r,0,¢ uzaysal koordinatlardir; a(t) ise zamana bagl Ol¢ek faktordiir.
Einstein denklemleri, 6l¢ek faktoriinii, evrendeki madde igerigiyle belirlememize izin

Verir.

Bu metrik, sadece hareketi tanimlar. Metrikteki k sabiti, uzay-zamanin uzaysal kisminin
geometrisini tanimlar; kapali, diiz ve agik evrenler i¢in sirasiyla +1,0 ve —1 degerlerini

alir.
Bu metrik, daha uygun olarak su formda yazilir:

ds? = —dt? + a?(t)[dy? + fZ(x)(d6? + sin?6d¢p?)] (2.61)
Bu ifadede, f, (x) su sekilde tanimlanir:

siny, k=+1

[l =3 x k=0 (2.62)
sinhy, k=-1

FRW metriginden, Einstein tensorii su sekilde elde edilir:

3
G = — (@ + k) (2.63)

1
G' = 6% =G¥ = —— (2da + &> + k) (2.64)
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a: a nin zamana gore tiirevini belirtir.
Miikemmel akigkan formun enerji-momentum tensori ise su sekildedir:

T} = késeg.(—p, p, p,P) (2.65)

Izotropi, RW koordinatlarinda akiskanin degismeden kalmasini gerektirir ve homojenlik
ise p =p(t) ve p =p(t) durumlarin1 gerektirir. FRW metrigi bu durumlarla birlikte
kullanildiginda elde edilen denklemler Friedmann denklemleridir.

Friedmann denklemleri su sekilde tanimlanirlar:

Birinci Friedmann denklemi:

42 = a’\ 8mGp k 5 66
“\a?2/ 3 a? (2.66)

Ikinci Friedmann denklemi:

a_ 47TG(+3) 2.67
c= "3 (pt3p (2.67)

Basing ve yogunluk birbirlerinden bagimsiz fonksiyonlar degildir ve aralarindaki iliski
stireklilik denklemiyle kurulur. Bu siireklilik denklemi Bianchi 6zdesligi kullanilarak

elde edilir.
Bianchi 6zdesliginden elde edilen siireklilik denklemi su sekildedir:
p+3H(p+p)=0 (2.68)

Kozmolojide, basing/yogunluk oraninin genel olarak sabit oldugu diisiiniilmektedir. Bu
orana durum denklemi denilmektedir. Bu orandan elde edilen sabit katsayr ise durum

denklemi parametresi olarak adlandirilir.

Eger siireklilik denkleminden, w biliniyorsa, kirmiziya kayma ile birlikte enerji

yogunlugu dl¢eginin nasil oldugu belirlenebilir ve bu durum ise su sekilde tanimlanir:

p+3H(L+w)p=0 (2.69)
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Bu denklemi ¢ozersek,
p = poa 3W) (2.70)

seklinde bir ¢6ziim elde ederiz ve bu denklemde, a = 1 iken, p, evrenin yogunluguna

kars1 gelir.
. FRW’ de Rolativistik olmayan madde (Toz) baskin evren modeli:

Bu modele gdre evren basingsizdir, yani |p| < p = pc? dir. Baryonlar ve Karanlik

Madde igin iyi bir yaklagikliktir. Kirmiziya kayma durumu icin, p < a™3 ve a(t) «
2

(t — to)3 durumlan elde edilir. pV o pa® (toplam kiitle) korunur. Ayrica toz baskin

evrende w = 0 dur.

. FRW’ de Radyasyon baskin evren modeli:

Bu modele gore kiitlesiz pargaciklarin gazi yani fotonlardan veya erken zamandaki

notrinolardan olusan bir evrendir. Durum denklemi p = p/3 tiir. Kirmiziya kaymadan

1
pxa* ve a(t) « (t —ty)z bulunur. a nm ek faktdrii, kirmiziya kaymadan dolay:
fotonun enerji kayb1 olarak yorumlanir. w = 1/3 tiir.

. FRW’ de Miikkemmel akigskan baskin evren modeli:

Bu modele gore, evren mitkkemmel akigkan ile dolu ise, durum denklemi parametresi su

sekilde tanimlanir:
p
w=— (2.71)
P
w nin sabit oldugu varsayilmaktadir. k = 0 durumu i¢in Friedmann denklemlerini
cozersek, Hubble parametresini, 6l¢ek faktorii ve enerji yogunlugunu elde edebiliriz.

FRW i¢in Hubble parametresini soyle tanimlayabiliriz:

2

= wma—1)

(2.72)
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Ote yandan 6lgek faktor:

a(t) « (t — to)ﬁ (2.73)
ve enerji yogunlugu:

p o g~31+w) (2.74)
seklinde tanimlanabilir.
. FRW’ de Kozmolojik sabit (vakum) baskin evren modeli:

FRW’ de bu durum su denklem ile ifade edilir:

A
T‘uv = %g#v (275)

Bu denklemdeki, ﬁ terimi enerji yogunluguna karsilik gelir ve bu durum igin p = —p

yani w = —1 dir. Kozmolojik sabit baskin durumda, evren genisledikg¢e enerji
yogunlugu sabit kalmaktadir. Sabit enerji yogunlugu igin, birinci Friedmann
denkleminden Hubble oraninin sabit oldugu bulunur. Bundan dolayi, 6l¢ek faktoriin

zamanla degisimi su sekilde olmalidir:
a o« eflt (2.76)
Bu durum ise, de Sitter evrenini tanimlar.

Bu denklemlerdeki, t, sabittir. Tiim bu durumlar, evrenin yavaslayarak genislemesi
durumuna karsilik gelir. Fakat yapilan gozlemsel ¢aligmalardan evrenin genislemesinin
hizlandig1 kanitlanmustir. ikinci Friedmann denkleminden hizlanarak genisleyen evren
i¢cin durum denklemi parametresi bulunabilir. Bu denklemde, p + 3p < 0 durumu géz
onlinde tutularak hizlanarak genislemenin meydana gelecegi durum denklemi

parametresi elde edilebilir.

Hizlanarak genisleyen evren i¢in durum denklemi parametresi su sekildedir:

W< L (2.77)
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Hizlanarak genisleyen evreni agiklamak i¢in bu durum denklemi parametresini saglayan
ilging Ozelliklere sahip olan ve ‘karanlik enerji’ olarak isimlendirilen bununla birlikte
evrenin enerji yogunlugunun bu tanimlanamayan durum ile baskin oldugu sonucu

ortaya ¢cikmaktadir.

a yarigapli, p enerji yogunluklu homojen bir kiire diisiiniirsek, bu kiire i¢erisindeki m

kiitleli nokta pargacik i¢in, Newton un hareket denklemi su sekilde tanimlanar:

. Gm{(4ma’p 578
mi = —— 3 (2.78)

Bu denklemden su ifade elde edilebilir:

c'i_ 4G 579

Bu denklem, ikinci Friedmann denklemi ile karsilastirildiginda, bu denklemde basing
teriminin olmadig1 goriilmektedir. Bu durum, Einstein denklemlerinin rolativistik
etkilerinden dolayidir. Ayrica bu durumdan, Newton Teorisinin, gozlemler ile
kanitlanan hizlanarak genisleyen evreni desteklemedigi goriilmektedir. Newton
Teorisine gore evren yavaslayarak genislemektedir. Tim bu durumlardan, hizlanarak
genisleme i¢in biyiik negatif basincin gerekliligi ortaya ¢ikmaktadir. Yani, evrenin
hizlanmasina sebep olan karanlik enerjinin biiyilk negatif basinca sahip oldugu
goriilmektedir. Ek olarak, son gézlemler durum denklemi parametresinin, —1 den kiiciik
oldugunu gosterdi ve bu 6zel durum, hayalet (phantom) karanlik enerji bilesenine ve
diger gerekli durumlarin ortaya ¢ikmasina neden olmustur. Einstein denklemleri
icerisindeki, A teriminden dolayi, listel genisleme meydana gelmektedir. Bu terim, 1917
yilinda, Einstein’in 6ne siirdiigii duragan evren fikrinden dolay1 ortaya ¢ikmistir. Fakat
1929 yilinda Hubble’in evrenin genislediginin kesfinden sonra, bu sabitin herhangi bir
aciklamasi kalmamigti. Daha sonra bir¢ok teorik ¢alisma yapilmasina ragmen, bu sabit
icin tam olarak agiklanan bir durum yoktur. Fakat Amerikali ve Avrupali bilim
adamlarindan olusan bir ekip tarafindan yapilan bagimsiz gézlem ¢aligmalarindan, 1998
yilinda, evrenin genisleme Olgiimlerinin sonuglart yayimlandi. Bu ¢alismalarin ortak
sonuglarina goére, SCM’ nin aksine evrenin genislemesinin hizlandigr goriildii. Yani,

evren sadece genislemiyor ayni zamanda genislemesi hizlaniyor. Bu durum, Kozmoloji
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icin tamamen bir siirprizdi. SCM evrenin yavasladigini sdylerken, yiiksek kirmiziya
kayan Ia tipi siipernovalarin gozlemleriyle yapilan calismalardan evrenin hizlandigi
ortaya c¢iktt (Perlmutter ve dig., 1998,1999; Riess ve dig., 1998; Gornevich ve dig,.
1998). Hizlanan evrenden sorumlu olan, bilinmeyen madde formlar1 veya madde
alanlar1 olmaliydi. Evrenin hizlanarak genislediginin gbzlemsel kesfinden sonra, bu
sabitin aslinda evrenin baslangicini ve dogasini tanimlayabilmek i¢in ¢ok énemli oldugu
ortaya ¢ikmistir. Bu sabitin, evrenin hizlanmasina neden olan karanlik enerjiyi

aciklayabilecegi diisliniilmektedir.

Kozmolojik sabitin varliginda ise Einstein alan denklemleri su sekildedir:

1
Ry, — EguvR + Aguy = 8nGT,, (2.80)

Bu denklemlerin FRW metrigi icin elde edilen, Friedmann denklemleri ise su sekilde

tanimlanir:

Birinci Friedmann denklemi:

42 = a’\ _8mGp k+A 5 g1

Ikinci Friedmann denklemi:

& I 3+ 282

Kozmolojik sabitin, negatif biiyiik basinca karsilik geldigi bu denklemlerden de
goriilmektedir ve bundan dolayl, ayrica itici etkisinin oldugu sonucuna da

ulasilmaktadir.
° Diiz evren i¢in Friedmann denklemleri

Homojen genisleyen evrendeki 6l¢ek faktoriin degisimini anlamak i¢in, sadece Einstein

denklemlerinin zaman bilesenine gerek vardir.

1
ROO - EgooR = 87TGT00 (283)
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Diiz evren igin, Birinci Friedmann denklemini olusturur:
) =H*=——p (2.84)

En basit form olarak, GRT evrenin ya genisledigini ya da biiziildiigiinii sOyler. Einstein,
evreni duragan olarak diisiinlip, denklemlerine genislemeyi durduran yeni bir terim
ekledi. Friedmann, duragan olmayan ve de genisleyen evren modellerini 6ne siirdii, bu

modellere evrenin Friedmann modelleri denmektedir.
Tablo 2.2 de sunulacak olan parametrelerin agiklamasi su sekildedir:

n ve t, arasindaki iligki su sekilde verilir:

dt

Bu durum altinda, konformal zamana bagli 6l¢ek faktor su sekilde tanimlanir:

sinhn, k=-1
a(n) = am{ n k=20 (2.86)
sinn k=+1

a,,. integrasyon sabitidir.

Tiim bu sartlar altinda, su ifade elde edilir:

(coshn — 1), k=-1
t=a,{ k=0 (2.87)
(1—-cosn), k=+1
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Tablo 2.2: FRW modeli i¢in, farkli durumlara karsilik gelen Friedmann denklemlerinin

¢Oziimleri.
EVREN OZELLIKLERI
oL k # 0, (sadece negatif egrilik), p; =0V i, a(t) <t t, =
1) Egrilik baskin evren HLd(t) = 0 v t.
2
k=0p+0,a(t) « 31,
a) Uzaysal olarak diiz evren g 0
to=———<H; ,a(t) <
0= 3@ v wy o O
b) Rolativistik olmayan madde baskin _ _ 2 2
evren p=0, w =0, a(t) «<t3, t,= §H0
ey e e 1 1 1 1
C) Rolativistik madde baskin evren p= §p' w = 3 a(t) « tz, to = E]—10-1
2) iki bilesenli Evrenler
a) Agik + Rolativistik olmayan madde =-1 Qp =0 o <1,
baskin evren a(n) = Z(TOQO) (coshn — 1)
k = 1, p = 0, QO > 1,
(6) = 52— (1 - cost)
a(0) = ———= (1 — cosh),
b) Kapali + Rolativistik olmayan 2(2 - 1)
madde baskin evren t(9) = 0 ~ (6 — sind)
2H0(QO - 1)5
1
k:—l) p=§p,90<1
Q
C) Acik + Rolativistik madde baskin a(m) = 1-0.° inhn
evren 0
tn) = 2 (coshn — 1)
Ho(1 - 00)
1
k=1, p= 3 D, Qy>1
Q .
d)  Kapali + Rélativistik madde baskin @ (0) = 0 —1° in@
evren 0
Vi
t(0) =———<(1 —cosH)
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. Kozmolojik Parametreler:

Eger evren kritik yogunluga sahip degilse, uzaysal egrilik terimini igerir. Ayrica, vakum
enerjisi bugiinlerde sifirdan farklidir ve ¢ok 6nemli hale gelmistir. Yogunluk; madde,

radyasyon ve vakum bilesenlerine ayrilarak tanimlanir:

P = Pm + Pr+ Prak (2.88)
Benzer olarak, yogunluk parametresi de su sekilde yazilir:

Q=Q,+Q + Quux (2.89)

Bu parametreler ise enerji yogunlugu cinsinden su sekilde tanimlanirlar:

i)

Pyak — A
pc  3H?

m

—_— QT

)
c

Qm

, Q= (2.90)

I
® |7

Q,, Q. ve Qp zamanin fonksiyonudur. p,.; sabit olmasina ragmen, p.(t) sabit
degildir. Q,,, Q, ve Q, yogunluk parametrelerinin simdiki degerlerini ifade eder ve
eger bagka bir zamandaki degerleri belirlenecekse Q,,(t), Q,(t) ve Q,(t) olarak

yazilabilir. Bundan dolay1 su denklem yazilabilir:
Qg = Oy, + Q0 +Qy (2.91)

Simdiki radyasyon yogunlugu ¢ok kiigiik (€,~107*) oldugu i¢in, su denklem elde
edilir:

Qy =Q, +Qp (2.92)
Radyasyon yogunlugunun CMB sicaklig1 oldugu tam olarak bilindigi i¢in, ,- kozmoloji
parametresi olarak diislinlilemez. FRW kozmoloji modeli, li¢ kozmolojik parametrenin

(Hy, Qv Qp) simdiki degerini belirleyebilir. Gozlemler, Q,,~0.3 ve Q,~0.7
oldugunu gosterdi.

Ayica yogunluk parametesi ifadesine gore evrenin sekli belirlenebilir:
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Qo > 1 : Kapali (Sonlu) Evren
Qg < 1: Acik (Sonsuz) Evren

Qo = 1: Diiz (Sonsuz) Evren

Sekil 2.2: Yogunluk parametresine bagli olarak evrenin sekilleri.

Birinci Friedmann denklemi su formda tekrardan yazilabilir:

Q) —1=——= 2.93
Bu denklemdeki; Q,boyutsuz yogunluk parametresi ise su sekilde tanimlanir:
p(t)
Qt) = 2.94
© pc(t) (239

Birinci Friedmann denkleminden k = 0 i¢in, diiz uzaym kritik yogunlugu elde
edilebilir.
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Kritik yogunluk ifadesi ise su sekilde tanimlanir:

3H?%(t)
8nG

pc(t) = (2.95)

Evrenin uzaysal geometrisi, madde dagilimiyla belirlenir ve su sekilde ifade edilir:
Q>1yadap>p. - k=+1
Q=1lyadap=p.,—2k=0
Q<lyadap<p.,—k=-1

Gozlemler, simdiki evrenin neredeyse uzaysal olarak diiz geometride oldugunu
gosterdiler. Bu durumda, Q =1 degerine sahip olmalidir. Bu durumun, erken
evrendeki enflasyonun dogal bir sonucu oldugu ortaya ¢ikmistir. Bundan dolayi, biz de

calismamizda, evreni diiz (k = 0) olarak diislinecegiz.

Uzaklik A\

Su andaki

Biiyik zaman
Patlama

Sekil 2.3: Evrenin durumu ve egrilik parametresi.

2.6. KARANLIK MADDE VE KARANLIK ENERJI

1998 yilindaki, iki bagimsiz calisma ekibi tarafindan Ia Tipi siipernovalar ile yapilan
calismalardan elde edilen sonuglar, evrenin hizlanarak genisledigini ortaya cikardi.

Kozmologlar, son zamanlarda kiitle-¢cekiminin sebep oldugu yavaglamayi, SCM ile
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uyumlu olarak q = —Z—Z gibi bir parametre olarak belirlediler. Fakat kozmologlarin
belirledigi bu parametrenin, gozlem sonuclariyla karsilastirildiginda birbirleriyle
uyumsuz olduklar1 goriildii. Bundan dolayi, kozmik hizlanmanin goézlemsel kesfi,
Kozmoloji i¢in ¢ok 6nemli bir gelismedir. Bu durum, hizlanan evrenden sorumlu olan
bilinmeyen madde tiirlerinin veya madde alanlarmin varligina kanit olusturuyordu.
Gozlemlerden, elde edilen sonuglara gore, Qpgryon = 0.04 Ve Qiopigm = 1.02 £ 0.02
dir. Pargacik fiziginin standart modeli tarafindan tanimlanan, baryonlar (madde) veya
atomlar evrenin yaklasik %4’tinii olustururlar. Evrenin geri kalan kismini ise %23
oraninda Karanlik Madde, %73 oraninda ise karanlik enerji olusturur. Bundan dolayz,

kozmik hizlanmanin bu karmasik durumu igin, karanlik madde ve karanlik enerji

yapilariin kayip parcacik olduklar diisiiniilmektedir.

2.6.1. Karanlik Madde

Karanlik maddenin ve karanlik enerjinin dogasinin simdilerde bilinmiyor olmasina
ragmen, bu iki durumunda dogada baryonik olmadiklar1 diistiniilmektedir. Baryonik
olmayan Karanlik Madde; yayilmayan, sogrulmayan ve isiktan sagilmayan bir yapiya
sahiptir aryrica hareketi ihmal edilebilirdir. Bundan dolayi, CDM olarak isimlendirilir.
Genel olarak, HDM ve CDM arasindaki fark, pargaciklarin kiitleleriyle belirlenir.
Baryonik olmayan HDM pargaciklarimin, sicak olduklart i¢in rélativistik olduklari, yani
cok yliksek hiza sahip olduklar1 varsayilmaktadir. Buna karsilik, CDM parc¢aciklarinin
hizlar kiigiiktiir yani rolativistik degillerdir. Baryonik olmayan Karanlik Madde, 1s1kla
veya herhangi bilinen bir baryonik maddeyle etkilesime girmez. Bundan dolayi, WIMP
olarak bilinirler. SCDM, Q,, =1 oldugunu varsayarken, ACDM yani CDM ve A
kozmolojik terimi iceren Karanlik Madde modeli, Q,, = 0.3 oldugunu varsayar. Bu
modele ek olarak gesitli Karanlik Madde adaylari mevcuttur. WIMP arasinda en favori
olanlardan biri ndtralinolardir, bu parcaciklar 100-1000 GeV lik parcaciklardir ve
fermiyonik partneri ayar ya da Higgs bozonlaridir. CDM i¢in diger adaylar; ¢ok zayif
psiido Goldstone bozonudur ve bu bozon aksiyon olarak bilinen bir teorik temel
parcaciktir, ¢oziimiine ise parcacik fizigindeki gii¢lii CP probleminden ulasilabilir
(Mass0,2003). Diger adaylar ise sunlardir; Sicim teorisi nedenli moduli alanlar
(Brustein, 1998), 10'* GeV Kkiitleli siiper agir pargaciklar, aksiyonun siiper-partneri

Wimpzillas aksino ve gravitonun siiper-partneri gravitinodur. Karanlik Maddenin
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pargaciklardan olustugu varsayilmasina ragmen, basingsiz CDM i¢in durum denklemi

parametresi wepy, = 0dir.

2.6.2. Karanlik Enerji

Karanlik enerjinin varligi, hizlanarak genisleyen evrenin kesfiyle One striilmistiir.
Ikinci Friedmann denkleminden, hizlanan evrenin basincinin  negatif oldugu
goriilmiistiir. Eger baryonik madde ve CDM baskin ise evrenin genislemesi yavaslar. Iki
bagimsiz grubun 1998 yilindaki SN Ia Ol¢lim Sonuglarindan, evrenin yavasladiginin
bulunmasi bekleniyordu. Ama bunun yerine, iki grupta bu duruma ters olarak, evrenin

hizlanarak genisledigini kesfetti. Ikinci Friedmann denklemindeki yeni negatif basinca
karsilik gelen evrenin enerjisi kesfedildi. Eger w < —% ise, ikinci Friedmann
denklemine gore, evren sadece tek bir bilesen tarafindan hizlandiriliyor. Akigkanlar ise,
p+3p=>0veyaw> —§ durumunu saglarlar ve bu da SEC olarak nitelendirilir. Bu

durumdan dolay1, hizlanma durumu i¢in, karanlik enerjinin SEC”’ yi ihlal ettigi bulunur.

Diger bir enerji durumu ise WEC yanip +p = 0 veyaw > —1 dir.

Kozmologlar’a gore, evrenin genisleyerek hizlanmasinin agiklanmis olmasi simdilerde
cok biiyiik bir gelismedir. Ik degisim 1917 yilinda Einstein tarafindan, kiitle-gekimsel
itmeyi tanimlayan ve duragan evrenin elde edilmesini saglayan kozmolojik sabit olarak
isimlendirilen bir terim ekleyerek gergeklesmistir. Daha sonra, 1929 yilinda Hubble’in
evrenin genisledigini kesfetmesiyle bu terim ortadan kalkti. Karanlik enerjinin bazi
modelleri, bu kozmolojik sabitin tanimlanmasina yoneliktir. Parcacik Fizigine gore,
vakumun enerji yogunlugu kozmolojik sabite esittir. Fakat bu durumun tutarsiz oldugu
goriilmiistir ve bu durum kozmolojik sabit problemi (Weinberg, 1980) olarak

bilinmektedir.

Sonug olarak, w = —1 sabit durum denklemi parametresi, son zamanlardaki kozmik
hizlanmada rol oynar. Genel olarak bu durum Kozmolojik Sabit olarak bilinmektedir.
Fakat baz1 calismalarda bu degerin tam olarak -1’e esit olmadigi, -1’e c¢ok yakin
degerlerde oldugu goriilmiistiir. Bu g¢alismalardan bazilari, w < —1,w > —1 durum
denklemi parametresine sahip skalar alanlarin varligidir, bu durumlar quintessence alani

ya da phantom durumu olarak isimlendirilirler. Durum denklemi parametresi
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farkliliklari i¢in, Kozmolojik Sabite alternatif olacak bir¢ok karanlik enerji modeli 6ne

stirilmiistiir.

2.6.2.1. Kozmolojik Sabit

Kozmolojik sabit, karanlik enerji i¢in en basit durumdur (w = —1). Cesitli kozmolojik
gozlemler; kozmolojik sabitin Karanlik enerji i¢in en ideal yapi oldugunu One
stirmektedirler (Padmanabhan, 2006). 1917 yilinda Einstein, denklemlerini Mach
ilkesiyle uyumlu hale getirmek igin kozmolojik sabit fikrini ortaya atti ve duragan
Einstein evrenini one siirdii. 1922 yilinda, Friedmann kozmolojik sabit yerine, madde
baskin genisleyen evren tanimladi (Sahni ve dig., 2000). Friedmann kozmoloji modeli,
Hubble’1n genisleyen evreni kesfinden sonra SCM olarak kabul edildi ve bundan dolay1
Einstein’in duragan evren fikri ve pozitif A terimi ortadan kalkti. Ama kozmolojik
sabitin 6nemi, 1968 yilinda Zeldovich tarafindan, sifir nokta vakum salinimlarinin sahip
oldugu Lorentz invaryant form olan p,r = —pyar il€ ilk olarak gosterildi, bu yapt A
icin  durum denklemidir. Bundan dolayi T,Zf”‘" = Ag,y ile vakumun enerji-

momentumunun, matematiksel olarak A ya denk oldugu goriildii.

1970’ de, siiper-simetrinin kesfi kozmolojik sabit problemi i¢in donlim noktasi oldu,
bozonlarin ve fermiyonlarin varligindan dolayi, vakum enerjisinin siiper-simetrik
teoriye katkis1 ortadan kalkmaktadir. Ama simdiki evrende, diislik sicakliklarda siiper
simetrinin kirildig1 diisiiniilmektedir. Sonug olarak, erken evrende kozmolojik sabit yok
oluyor ve sicaklik yeterince diistiigiinde bu sabit tekrar ortaya ¢ikiyor. Erken zamandaki
enflasyon aninda, A’nin degeri ¢ok bilyiik iken, buna karsilik gdzlemlerden elde edilen
bugiinkii degeri ise ¢ok kiigiiktiir bu da aslinda yeni bir probleme yol agmaktadir. Pozitif
Aterimi, 1970 ve 1980’lerde kurulan enflasyon modelleriyle ele alinmistir, vakum
polarizasyonunun yapisi, skalar alan ciftlenimi durumundaki zayif zamana bagh A
terimine benzemektedir. Ama sicim teorisi veya siiper ¢ekim teorileriyle kozmolojik

sabit problemine yeni ¢oziimler aranmaktadir.
o Kozmolojik Sabit Problemleri (Weinberg, 1989)

Kozmik hizlanmaya en basit aday olan kozmolojik sabit durumunda, enerji yogunlugu
kuantum vakumuyla iligkilidir. Fakat kozmolojik sabit ile kozmik hizlanma iligkisinin

cesitli problemleri vardir. Birincisi, bu degerin, teorik tahminlerdeki degeri,
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gozlemlerden daha biiyiiktiir. Diger bir problem ise, simdilerde gozlemlenen vakum
enerji yogunlugu ile madde yogunlugu degerleri arasindaki benzerliktir. Evren
genislerken, bu iki enerji yogunlugu farkli sekilde degisirken, bu iki durumun evrenin

toplam enerji yogunluguna katkis1 simdiki zamanda ayni1 bliytikliiktedir.
1) Ince Ayar (Fine- Tunning) Problemi:

Kozmolojik Sabitin kokeni eger vakum enerjisi ise, bu durum enerji 6l¢eginde dnemli

bir probleme yol agar. Bu problem, harmonik salinict ele alinarak agiklanabilir.
Harmonik salinicinin potansiyeli V(x) = %o)zxz dir. Bu pargacik x = 0 durumunda

hareketsiz olup, minimum potansiyele sahiptir. Fakat bu durumda, parcacigin hem
konumu hem de momentumu bilindigi i¢in, Heisenberg Belirsizlik Ilkesi geregince,

Kuantum Mekanigi i¢in gegersiz bir durum olusur. Ayrica bu durum i¢in, minimum
enerji  E, = %hw dir. Laboratuvarlarda yapilan Casimir etkisi olarak bilinen

caligmalardan elde edilen vakum salinim o6l¢iimlerinden ve kozmolojik gozlemler
sonucunda elde edilen bilgilerden, gozlemlenen enerji yogunlugunun, teorik olarak elde
edilen yogunluktan ¢ok kiigiik oldugudur (Carroll,2001). Bu durum fizik tarihinde, en
kotii teorik tahmin tutarsizligi olarak goriilmektedir. Bazi siiper simetrik teorilere gore,
kozmolojik sabitin degeri tam olarak sifira esit oldugu tahmin edilmektedir. Bu
teorilerde, fermiyonlarin ve bozonlarin serbestlik dereceleri aynidir. Ayni kiitleye sahip
fermiyonlarla bozonlarin serbestlik derecelerinin oranit vakum salinimlarina orani esit
biiyiikliikte olup ters isaretlisidir. Bu durumdan dolayi, fermiyon ve bozonlarin katkisi
birbirini yok ediyor ve toplam vakum enerji yogunlugu sifir oluyor. Bu durum dogada
heniiz gozlenemedigi i¢in, bu problem ¢oziilemiyor ve ayrica siliper simetrinin

bugiinlerde kirildig: bilinmektedir.
2) Rastlant1 (Coincidence) Problemi:

Diger bir kozmolojik sabit problemi ise, bu sabitin degerinin sadece kiigiik olmas1 degil,
erken evrende madde yogunlugu ile vakum enerji yogunlugu birbirlerinden ¢ok
farkliyken, son zamanlarda neden birbirleriyle neredeyse ayni degere sahip olduklari
problemi ortaya c¢ikmaktadir. Bu problem rastlanti (coincidence) problemi olarak

bilinmektedir.
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2.6.2.2. Hizlanarak Genisleyen Evren icin Alternatif Karanlik Enerji Modelleri

Karanlik enerji problemi veya evrenin simdilerde neden hizlanarak genisledigi 21.
yiizyilda en temel teorik problem olarak diistiniilmektedir (Copeland ve dig., 2006,
Padmanabhan, 2006). Bu problem igin, ¢esitli Karanlik enerji modelleri ¢oziilmeye
calisthiyor. Ayrmtili olarak, skalar alan (quintessence veya phantom) modelleri,
karmasik durum denklemine (EoS) sahip karanlik akigkan modeli, fermiyonlar ile
kurulan daha karmasik olan teoriler, abelyan ya da abelyan olmayan vektor teorileri,
sicim/M teorisi ve yiiksek boyutlar vb. gibi modeller mevcuttur. Bu modellere ragmen,
hala karanlik enerji i¢in tatmin edici bir agiklama yoktur. Fakat bu ¢alismalar geg
zamandaki hizlanmanin ve Karanlik enerjinin belirlenebilmesi i¢in ¢ok cazip

durumdadirlar.
Bu teorilerin elde edebilecegi sonuglar su sekilde 6zetlenebilir:

1) Modifiye kiitle ¢ekim teorileri, karanlik enerjinin ¢oziilebilmesi i¢in alternatif
modeller sunar. Kozmik hizlanma, evrenin genislemesiyle, % teriminin kiigiik

egriliklerde baskin oldugu g6z 6niine alinarak basit bir sekilde ac¢iklanabilir.

2) Modifiye kiitle ¢ekim teorileri, erken zamandaki enflasyonu ve ge¢ zamandaki
hizlanmay1, kiiciik ve biiylik egrilikli uygun kiitle ¢cekimsel terimler sayesinde
aciklayabilir. Hatta baz1 modifiye teorilerinin, sicim/M teorisini agiklayabilecegi
diistiniilmektedir.

3) Bu teoriler, karanlik enerjinin ve karanlik maddenin birlesiminin agiklanmasi
icin temel olusturabilirler.

4) Evrenin phantom fazina girdigi varsayilirsa, modifiye kiitle ¢ekimin, phantom
olmayan fazdan phantom fazina gegisi icin herhangi bir bilinmeyen forma gerek
duymadan bu durumu tanimlayabilecegi diistintilmektedir.

5) Bu teoriler sayesinde, evrenin yavaslama durumundan hizlanma durumuna
gecisindeki degisim agiklanabilir.

6) Etkin karanlik enerjinin baskinligi da bu teorilerle agiklanabilir. Bunun
sonucunda, rastlanti (coincidence) probleminin evrenin genislemesi igin basit bir
¢Oziimi bulunabilir.

7) Ayrica, modifiye kiitle ¢cekim teorilerinin yiiksek enerji fizigindeki hiyerarsi

probleminin aciklanmasi ya da {i¢ temel kuvvetin birlesimi olan Biiyiik Birlesme
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Teorisi (GUT) ile kiitle ¢ekim kuvvetinin birlesim problemini agiklayabilecegi

beklenmektedir.
Bu modelleri tanimlayacak olursak:
. Modifiye f(R) teorisi:

Hizlanan FRW evreni i¢in bu teoriler, skalar tensor teorileriyle yeniden yazilabilirler.

Bu teoriler, ge¢ zamandaki evrenin kozmik hizlanmasini tanimlayabilirler.
Genel dort boyutlu eylem ifadesi su sekildedir:
S = d*(0)y/=g{f (R) + Ly} (2.96)

Modifiye f(R) teorisi gergevesinde, hareket denklemi ise su sekilde tanimlanir:

1 1
0= Eguvf(R) - Ruvf’(R) - Vuvvf’(R) - guvvzf,(R) + ETuv (2-97)

Madde yokken genel eylem ifadesinden elde edilecek Ricci tensorii igin hareket

denklemi ise su sekildedir:
0=2f(R)—Rf'(R) (2.98)

Bu denklemlerin pozitif ¢6ziimleri, de Sitter evrenine karsilik gelir. Negatif ¢oziimleri

ise, anti de Sitter evrenidir.

CMB 1simast gozlemlerinden elde edilen uzaysal olarak diiz evren igin FRW

formundaki metrik ifadesi:
3
ds? = —dt? + az(t)Z(dxi)z (2.99)
i=1

[k yazilan hareket denklemini, madde yokken ki FRW ¢er¢evesinde yazarsak su durum

elde edilir;

0—1 3(H? + H)f' 6H” 182dH” 2.1
——Ef(R)+ (H*+H)f'(R) - Ef (R) —18H E(ﬁ)f (R) (2.100)
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Bu ifadede, tanimli olan Ricci egrilik skaleri su sekildedir:
R =12H?+ 6H (2.101)

de Sitter uzayindaki, hizlanmay1 tanimlayan kozmolojik ¢6ziimler, H = sbt ve a(t) «
et formundadir, fakat quintessence ve phantom kozmolojileri i¢in su durumlar elde

edilir:

2{ aot™, hy >0 - quintessence (2.102)

ag(ts —t)™ ,hy <0 — phantom
Quintessence ve phantom alanlar1 cinsinden, hizlanma bu sekilde tanimlanmaktadir.

Herhangi bir A alani cinsinden ise, (2.96) eylemi su sekilde yazilabilir:

1
§ = d'xy=g | F (R = 4) + F(A) + Lnga)| (2.103)
Bu ifade, Jordan eylemidir.

Juv — €% 9,y konformal doniisiimleri kullanildiginda, Einstein eylemi su sekilde elde

edilir:
4 1 3 o g
Sg=1]d*x\/—g [KZ (R — Egp 0,00,0 — V(o) + Lmad>] (2.104)

Bu eylem ifadesi igerisindeki potansiyel ifadesi su sekilde tanimlanir:

V(o) = ,A - ],C(A)z (2.105)
'@ @
Einstein eyleminde, madde ile skalar alan (o) ¢iftlenir.
Jordan gercevesinde, etkin durum denklemi parametresi ise su sekildedir:
p 2H
Woet :E: —1—3? (2106)

Kozmolojide, Einstein ve Jordan gergeveleri arasinda bir iliski (Faraoni ve dig., 1999)

durumu mevcuttur.



45

Karanlik enerji i¢in, alternatif kiitle ¢ekim teorilerine 6rnek olarak (Nojiri ve dig.,2003)

su durumu verebiliriz:

F(R) =R + b(R — Ay)™ (2.107)

B c
(R—AD"

Burada; n,m,c,b > 0 dir ve n,m kesirli say1 olabilir. Bu modelin kozmik hizlanma

icin gegerli oldugu ve ayrica Giines Sistemi testleriyle de uyumlu oldugu goriildii.
Bu f(R) tanimlamasi, (2.98) denklemi i¢in su formdadir:

(n+2)c m
0= —R+m+(m—2)b(R—A2) (2.108)

n = 1 vem = 2 iken su denklem clde edilir:

A1 i A?l + 12c¢
2

R=R, = (2.109)

Eger ¢ > 0 ise, tek ¢oziim de Sitter uzay1 ve diger durum ise, anti de Sitter uzayina

2
karsilik gelir. Eger —%< c <0 ve Ay >0 ise, biitlin ¢oziimler, de Sitter uzayi
cozlimlerini gosterir. Bundan dolayi, erken zamandaki enflasyon ile ge¢ zamandaki
hizlanmanin birlesimi bu durum ile agiklanabilir. Burada % terimi kozmik hizlanmayi

ifade ederken, yiiksek tlirev terimleri ise erken zamandaki enflasyon roliinii oynar.

Diiz FRW metrigi i¢cin, Hubble oran1 H = % olarak tanimlanir ve egrilik ¢ok kiigiikken,

(2.97) denkleminden a o< t? elde edilir. Eger simdiki evren kuvvet yasasiyla

genisliyorsa; simdiki evrenin egriligi, de Sitter evrenindeki ¢dziimlere (A; = 0 icin)

_(m-1)(2m-1)

gore ¢ok kiiciiktiir. Eger R skaler egriligi ¢ok biiyiikse, a o t m-z  elde edilir.

(m-1)(2m—-1)

— > 0 iken, evren biiziiliir. Ama eger zamanimn yoniini degistirirsek yani

t - t; — t durumu igin, ters kuvvet yasasi ile enflasyon meydana gelir ve t = t; de
evrenin biyiikliigii iraksar. m kesirli ve 1 < m < 2 iken, a pozitif kuvvetlidir ve evren

kuvvet yasasiyla genisler.
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Diger bir alternatif kiitle ¢ekim teorilerine 6rnek ise (Nojiri ve dig., 2004), su sekilde

verilebilir:
R
f(R) =R+a’ln17+,8R” (2.110)

Bu durum, m = 2 i¢in basitlesir. R nin sabit oldugu varsayilir ise su durum elde edilir:

0=2f(R)—Rf’(R)=f(R)ER+2a’ln!%—a’ (2.111)

Eger a' > 0 ise, f(R) monoton artan bir fonksiyondur ve limg_o f(R) = —c0 Ve
limg_o f(R) = 400 ise bu denklemin sadece tek bir ¢oziimii vardir ve bu ¢oziimde
enflasyona karsilik gelmektedir. Diger taraftan, eger a’ < 0 ise, limg_, f(R) = o ve
limg_,eo f(R) = 400 olur. f/(R) =1 +% oldugu i¢in, f(R) nin minimumu yani
f'(R) =0, R = —2a’ ile verilir. Eger f(—2a’) > 0 ise, bu denklemin ¢6ziimii yoktur.
f(=2a") = 0 ise, tek bir ¢oziim vardir ve f(—2a’) <0 ise iki ¢oziim vardir. VR,
evrenin genigleme oranina karsilik gelir, bu durumun c¢oziimleri erken evrendeki

enflasyona ve evrenin simdiki hizlanmasina karsilik gelebilir.

Ayrica, (Meng ve dig., 2004) ¢alismalarindan;
R
f(R) =R+ yR‘”(lnP)” (2.112)

Bu tanimlamadan, n > —1 icin, R kiiglikken, ikinci terim Einstein teriminden daha

(n+DEn+)
baskin olur. Bu modelde, a~t™ n»+2  dir.

m’ye baghlik yoktur. Logaritmik faktor gecersizdir ve w,, su sekilde olur:

6n’>+7n—1
3(n+1)2n+1)

Wep = (2.113)

Eger, -1 <n < —% yadan > 0.287 durumlarinda w,; negatiftir.
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(n+1)(2n+1) .

a~t e 1g:in, (n+1)(2n+1)

s > 1 durumundan, evrenin hizlanma durumu i¢in n >

0.366 dir.
. Madde ¢iftlenimli modifiye kiitle ¢ekim teorileri:

Modifiye kiitle ¢ekim teorileri; etkin phantom ya da quintessence karanlik enerjisini,
negatif Kkinetik enerjiye sahip phantom skalari ya da negatif basingli ideal akiskana
gerek olmadan agiklayabilir. Ideal akiskan olarak madde diisiiniiliirse, durum denklemi,
p = wp seklinde yazilabilir. Enerji korunum yasasindan ise enerji yogunlugu su sekilde

p = poa 3w pulunur.

Bu durum igin hareket denklemlerinin ger¢ek ¢oziimleri ise su sekildedir (Abdall ve
dig., 2005):

a = aytho (2.114)

a, Ve hy parametreleri ise su sekilde tanimlanir:

ho = __a (2.115)
3(1 +w)
ap = |— 6’;’:0 (—6hy + 12R3)* H(1 — 2a)(1 — a)
— (2 - )y} aw (2.116)
fo sabittir.
a = 1iken, hy = ﬁ olur.

Bu hy durumu igin, w,; belirlenebilir. a, ifadesi kullanilarak etkin durum denklemi

parametresi su sekilde tanimlanir:

1+w
a

Wee = —1 + (2.117)
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Bu duruma 6rnek olarak ise su f(R) modeli verilmistir:
1
fR) == (R —yR™ +nR?) (2.118)

Egrilik ¢ok kiiciik iken ikinci terim baskin olur ve f, = —% ve a = —n olur. Sonugta,

n > 0 ise, etkin phantom an1 meydana gelir ve w > —1 olur. Phantom an1 gelecekteki

Big Rip tekilligiyle ortaya ¢ikar (Mclnnes; 2002). Ama Big Rip tekilligi yakinlarinda,

egrilik biiyiiktiir ve son terim baskin hale gelir. Bu durumda, a = 2 ve w,; = % olur.

Sonug olarak; w > —1 etkin quintessence durumudur. a < —1 i¢in, w,; < —1 phantom

faz durumudur.

Bu durum, modifiye kiitle ¢ekim durumundan farklidir. Ayrica, a > w + 1 iken,
W, < 0 dir. Bundan dolayi, modifiye kiitle ¢gekim teorileri i¢in; madde (quintessence)
ciftleniminden quintessence (ya da phantom) meydana gelebilir. Bu da evrendeki
karanlik enerji faz degisimini agiklamak i¢in, herhangi bir ¢iftlenim olmayan durumdan

daha kolay agiklanabilecek bir durumdur.
. Skalar-tensor teori denkligi:
f (R) kiitle ¢gekimi baz1 durumlar igin, skalar tensor teorilerine denk oldugu goriiliir.

Skalar-tensor teorilerinin eylem ifadesi su sekilde tanimlanir:
s = [ '/l R~ 50300 ~ V(6D (2.119)
2K 2 H '
Bu eylemdeki kinetik terimin igerisindeki ifade su sekilde tanimlanir:

2
w(¢) = ——5h'(¢) (2.120)

Potansiyel terim ise su sekilde tanimlanir:

1
V(g) = F(h(qb)2 + 1 () (2.121)

h(¢), ¢ skalar alaninin bir fonksiyonudur.
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FRW kozmolojisi i¢in, ¢p = t ve H = h(t) ¢oziimleri tanimlanir.

1 gibi bir alan tanimlanirsa (Capoziello ve dig., 2006),

v = [ dp @] (2.122)

Bu alan i¢in eylem ifadesi ise su sekilde ifade edilir:

1 1 _
S =d*x\[-g {Z—KZR ¥ Eaﬂlpaﬂlp — V(¢)} (2.123)

Bu ifade, Einstein eylemidir. Kinetik terimin Oniindeki isaret, w(¢) nin isaretine
baglidir. Eger @ nin isareti ve bundan dolay1 H nn isareti pozitif (negatif) ise, kinetik
terimin isareti —(4) dir. Bundan dolay1, phantom fazinda isaret her zaman pozitif iken,
phantom olmayan fazda isaret her zaman negatiftir. Ayrica, bu durumlardan, aynt FRW
dinamiginin, matematiksel olarak denk iki tanimlamadan elde edilebilecegi goriiliir. Bu

tanimlamalar; skalar-tensor tanimlamasi ve ideal akiskan tanimlamasidir.

¢ Vi, p: ¢ = () igin ¢dziimii varsayilabilir. V() = V(p(¢)) ile verilebilir.
¥ 1i kinetik terimin Oniindeki isaret negatif oldugu durumda, konformal doniisiim

2
< Juv eiw\/;> kullanilirsa, kinetik terim yok olur.

. Phantom fazdan phantom olmayan faza gecis:

Evrenin, modifiye kiitle ¢ekim teorisi igin; phantom fazdan phantom-olmayan faza
gecisicin durumlar nelerdir? Bu duruma 6rnek olarak de Sitter evreninin varligindaki
f(R) kiitle ¢ekim teorisindeki cebirsel formundan elde edilebilirligi verilir (Cognola ve

dig., 2005).

Bu durum i¢in, durum denklemi parametresi zamana bagli bir parametre olarak su

sekilde tanimlanir:

2H
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Bu denklemden ayn1 zamanda su esitlik goriillmektedir:
F(t) =—1+wg (2.125)

F = 0 durumu, phantom olmayan (w,; > —1 yada F > 0) fazdan, phantom fazi(w,; <

—1yadaF < 0) arasindaki gegis noktasidir.
. Gauss-Bonnet (GB) kiitle-gekim teorisi:

GB ciftlenimi ile skalar alanin rolii, ge¢ zamandaki evreni tanimlayabilir. GB
ciftlenimiyle, skalar alanin rolii ge¢ zamandaki evreni tanimlayabilir. GB invaryant

terimi G = R* — 4R, R + Ry psR¥VP? eklenerek, eylem ifadesi bulunabilir:

1
S= f d4x\/—_g{—R - gaﬂd)a”q’) — V() + f(cp)G} (2.126)

2K?
Bu eylem ifadesindeki terimler su sekilde tanimlanir:

¢ ye bagli potansiyel terim su sekildedir:

_2¢
V = Vye %o (2.127)

¢ ye bagli sabit olan, f(¢) terimi su sekilde tanimlanir:

2¢
(@) = foedo (2.128)

y = %1 dir. Kanonik skalar i¢in y = 1 dir ama GB terimi igermez. Sadece y = —1 iken,

skalar, phantom gibi davranur.

FRW metrigi icin;
2,2
2 _ _ 204 _ y$ox“(1 —5hy)
48fohg 6 y$ox’
== - 2.1
t2 K2(1 + hg) o 2 (2.130)

¢Oziimleri elde edilir.
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Bu durumda, hy < 0 durumu phantom kozmolojisine karsilik gelir ve her zaman
kararlidir ama hy, > 0 durumu phantom olmayan kozmoloji durumudur ve her zaman

kararsizdir.
. Evrenin karanlik akigskaninin, homojen olmayan durum denklemi:

Evrenin ideal akiskanla dolu oldugunu varsayarsak, p + 3H(p + p) enerji korunum
yasas1 kullanilarak p ve p nin basit olarak sabit w igin saglanan durum denklemi su
sekildeyken p = wp enerji yogunlugu, p = poa 3*W) seklindedir. Diiz evren icin

Birinci Friedmann denklemi yani %HZ = p kullanilarak,

w > —1 i¢in, 6l¢cek faktor ifadesi su sekilde elde edilir:

2

a = ao(t - t1)3(1+w) (2131)

w # —1 (w < —1) i¢in, 6lgek faktor ifadesi su sekilde elde edilir:

2

a = ao(tz - t)3(1+w) (2132)

w = —1 i¢in 6l¢ek faktor ifadesi ise su sekilde elde edilir:

Po
a= aoekt\/: (2.133)

Bu durumlar, de Sitter evreni i¢in bilinen ¢6ztimlerdir. Bu ifadelerdeki, t;ve t, ler ise

integrasyon sabitleridir.

w < —1i¢in t = t, de sonlu zamanda Big Rip (Biiyiik Yirtilma) tekilligi goriiliir. Genel
olarak, karanlik enerji evrenindeki, tekillikler farkli davranista olabilirler. Gelecekteki

tekillikleri siniflandirmak i¢in (Nojiri ve dig., 2005) su durumlar kullanilir:
Tip I (Big Rip): t > t;,a > 00, p - w0 ve |p| - o

Tip Il (sudden): t — t;, a = a5, p = ps yada 0 ve |p| = oo
Tiplll:t>t,,a—ag, p—> ove|pl - o

TiplV:t - tg,,a - ag, p = 0Vve H’nin yliksek tiirevleri 1raksar.
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ts, ag ve p, sabit terimlerdir ve a; # 0. 1. Tip i¢in, w < —1 durumu Biiyiik Yirtilma
tekilligine karsilik gelir. Tip II ani (sudden) gelecek tekilligine karsilik gelir (Barrow,
2004), bu durumda a ve p sonlu ama p iraksar. Tip Il ise, p = —p — Ap?® (Stefancic,
2005) modeline karsilik gelir. Bu homojen olmayan durum denklemi tanimlamalarinda,

evrenin ideal akigkan ile dolu oldugu varsayilir ve GRT’ de gecerli olduklar1 6ngoriiliir.

Karanlik akigkan evreninin homojen olmayan durum denklemi su sekildedir:

p=-p—f(p) (2.134)

Bu denklemde, f(p) < p% dir ve a bir sabittir (Nojiri ve dig., 2004). Bu durumda 6lgek

faktor su sekilde bulunur:

(1 dp ) (2.135)
a=agexp|l= | ——= )
*PE) T
Kozmolojik zaman ise su sekildedir:
dp
t= f e (2.136)
KV3f(p)

f(p) = Ap® (Nojiri ve dig., 2005) 6rnegi i¢in su sonuglar bulunur:
a= g ya da a = 0 durumlarinda, herhangi bir tekillik gézlenmez.

a>1,t - t, iken, enerji yogunlugu p — oo olur ve bundan dolay1 da |p| — oo dur.
Olgek faktor (a) ise p — oo olsa bile, sonlu bir deger alir. @ > 1 durumu ise Tip Il

tekilligine karsilik gelir.

a = 1 durumunda ise, eger A > 0 ise, Biiyiik Yirtilma yada Tip I tekilligi meydana

gelirama A < 0 ise, herhangi bir gelecek tekilligi g6zlenmez.
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% < a < 1durumunda, t — t, iken; p, |p| ve a raksar. Eger A > 0 ise, Tip I tekilligi

olusur.
0<a< %durumunda, t -ty iken, p, [p| = 0 ve a — aydir.

Fakat,

a—1

Ina~|t — to|*z (2.137)

olur ve tistel ifade her zaman tamsay1 olmadigindan, a sonlu bile olsa, H nin yiiksek

tiirevleri 1raksar. Bundan dolay1, bu durum Tip IV tekilligine karsilik gelir.

a < 0 durumunda, t — t, iken, p - 0, a — a, dir ama |p| — oo dur. Bu durum ise Tip

II tekilligine karsilik gelir.

Karanlik akigkan i¢in homojen olmayan durum denklemi, Hubble parametresine bagl

olarak secilip incelenmistir (Nojiri ve dig., 2005).
Bu homojen olmayan durum denklemi su sekilde tanimlanmistir:

p=-p+f(p)+GH) (2.138)

Bu denklemde, f(p) = —Ap* — BH?# seilip, bu durum igin tekillikler incelenmistir

(Nojiri ve dig., 2005).
Diger bir 6rnek durum ise su sekildedir:

2 . 3(1+W)H2

p=wp— -7 H- (2.139)

K2
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p=-2H?vep=—=H —->H? denklemlerinin, FRW denklemleri olmasindan dolays,
K? K? K?

bu durumun FRW kozmolojisinin bir ¢6ziimii oldugu anlagilmaktadir.

Karanlik akigkanin, homojen olmayan durum denklemi (Capozziello, 2006), GRT’ nin
degisimiyle ekstra terimlerin nasil ortaya ¢iktigini belirtir. Skalar tensor teorinin eylem

ifadesinden, ¢ skalar alani i¢in p ve p su sekilde tanimlanir:
Enerji yogunlugu ifadesi ise su sekildedir:
1 -
p=7w(@)”+V(e) (2.140)

Basing ifadesi ise su sekildedir:

1 .
p =5 w(@)¢® —V(e) (2.141)

Skalar alan, zaman koordinatina bagl olarak secilebilir. Bu durumda ¢ =t ve H =

f(t) durumlari i¢in kinetik ve potansiyel terimler su sekilde tanimlanabilir:

Kinetik terimin bagli oldugu terim:

2
w(p) = ——=f'(¢) (2.142)

K2

Potansiyel terim ise:

1
V() = Bf(@®)? +f' (@) (2.143)

Sonug olarak enerji yogunlugu ve basing ifadeleri sirasiyla su sekilde edilir:

3
p==f(¢)* (2.144)

— 3 2 2 !
p= —pf(qb) —pf (¢) (2.145)
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p=f"1k \/é) icin, homojen olmayan durum denklemi ise su sekildedir:

_ 2 o eaf. [P
P——P_pf f G.ﬁ (2.146)

Tiim bu durumlardan, skalar tensor teori ile karanlik akiskan tanimlamasinin fiziksel

ozellikleri farkli olsa bile ayn1 FRW dinamigini tanimlayabildikleri goriilmektedir.
. Zamana bagli durum denklemi parametresi:

Karanlik enerjinin davranisini  belirleyebilmek i¢in veya Evren dinamiginin
anlasilabilmesi i¢in, p = wp durum denklemi artik su sekilde tanimlanabilir (Prayas,

2008):

p=w(t)p (2.147)

Bu denklemdeki, w parametresi artik bir sabit degildir, zamana bagl bir fonksiyondur
ve evrenin fiziksel Ozellikleri bu durum altinda incelenebilir. Bu durumda, evrenin
erken zamanlara ait Ozellikler anlagilabilir ve ge¢ zamandaki ozellikleriyle

birlestirilebilir.

. Karanlik Enerjinin Skalar Alan Modelleri:

1) Quintessence Skalar Alani:

Eger; durum denklemi zamana bagliysa, sabit durum denklemi durumu ortadan kalkar.
Bu o6zellikteki modellerin smiflandirilmasinda, 6nemli calismalar (Wetterich, 1988;
Ratra ve Peebles, 1988) yapilmistir. Bu modeller, potansiyel terimin kinetik terimden

baskin oldugunuve evrenin hizlanmasinda negatif basincin etkili oldugunu soylerler.

Bu alanlar igin eylem ifadesi su sekilde tanimlanir:

1
5= [ ay=g (— 59" 0,00, - V(qb)) (2.148)

Bu ifadedeki, ¢ alaninin uzaysal olarak homojen oldugu varsayilir. Bundan dolay1,

enerji-momentum tensori su sekilde olur:



56

1
T = 0,00,0 — g <§g“ﬁaa¢>aﬁ¢> + V(¢)> (2.149)

¢ skalar alani i¢in, Lagrangian yogunlugu diiz FRW evreni i¢in su sekildedir:

L= %6”¢6ﬂg‘b —V(¢) (2.150)

Sirasiyla, basing ve enerji yogunlugu su sekilde olur:
1.
p=-T,=35¢*-V(®) (2.151)

0 1 i2
p=T =54 +V(9) (2.152)

Durum denklemi parametresi ise: w = % ifadesinden su sekilde elde edilir:

~§? = V($)

: (2.153)
~$? +V($)

Ust nokta, kozmik zamana gore tiirevi ifade eder.

Eger ¢p? < V(¢) ise, Quintessence alani zamanla gok yavas degisir ve yani w ~ —1

dir ve pyar = V[¢p(t)] olur.

Quintessence alani igin hareket denklemi, Klein Gordon denklemiyle ifade edilir:

av(g) _

¢ +3Hop + ié

0 (2.154)

(2.153) ifadesinden, w nin degerinin —1 ile +1 arasinda zamanla degisim gosterdigi
goriilir (Frieman ve dig., 2008). Yani, eger ¢? < V(¢) ise w < —§ tir ve eger
$2 <2V($)ise w < — dir.

Son yillardaki kozmik hizlanmay1 agiklamak i¢in ¢esitli quintessence alanlar1 (Ratra ve

Peebles,1988; Wetterich,1988; Ferreira ve Joyce,1998; Frieman ve dig.,1998; Brax ve
Martin,1999,2000; Sahni ve Wang, 2000; Sahni ve Starobinsky 2000; Urena Lopez ve
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Matos,2000; Barreiro, Copeland ve Nunes, 2000; Zlatev, Wang ve Steinhardt,1999;
Albrecht ve Skardis,2000) ortaya atilmistir. Bu potansiyeller altinda, evrenin geg

zamandaki davranigi tanimlanmaya galisildi.

Olasi karanlik enerji modeli elde etmek i¢in; skalar alanin enerji yogunlugu, radyasyon
ve madde baskin alandan daha az baskinsa, hizlanan evrenin simdiki gbzlemlerinden

ge¢c zamanin Ozellikleri incelenebilir (Copeland ve dig., 2006). Bundan dolay1

barotropik bir akiskan ortaya ¢ikar ve bu durum, w,, =2" durum denklemi

Pm

parametresine sahiptir. Homojen ve izotropik evren FRW metrigiyle tanimlanir. ¢
skaler alaninin enerji momentum tensorii barotropik akiskanin varliginda su forma

sahiptir:
T = (p+ p)uuuv + DP9 (2.155)

utu, = —1 dir. Bu ifadede p = pp, + py Ve p = pp + g dir. pg Ve pg, quintessence
alaninin, sirastyla enerji yogunlugu ve basmcidir. Eger w,, sabitse, p,, = poa=3*+")

olur ve wy ise dinamik bir degisken olur.

Normal madde alani ve Quintessence’1n enerji korunumunun birlikte oldugu Friedmann

denklemleri ise su sekildedir:

k1
H? + == §(pm +py) (2.156)
pm + 3HYmpm =0 (2.157)
Q, = ’;—’:,qu = Z—‘:,Qk = — (az)Z ve Q= Q. + Q4 dir ve evrenin kritik yogunlugu

ise, p. = 3H? dir.
2) Hayalet (phantom) alant:

Son gdzlemsel veriler; durum denklemi parametresinin —1 civarinda degerler aldigini
gostermistir. Bu deger, quintessence alanlar1 i¢in w > —1 iken, phantom (hayalet)
karanlik enerji modeli igin w < —1 dir. Zar-evren modelleri yada Brans Dicke skalar

tensor teorisi phantom enerjisine dayanir (Sahni ve dig., 2003; Elizalde ve dig., 2004).
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Bu karanlik enerjinin en basit agiklamasi, negatif kinetik enerjili skalar alan tarafindan
elde edilir (Caldwell, 2002). Evrenin homojen yogunlugu; evrenin genislemesine sebep

olan yeni maddeler yaratir.

Phantom alaninin eylem ifadesi ise su sekilde tanimlanir:

1
S = f d4(x)\/__g (Eglwau(pavd) - V(¢)> (2.158)

Bu ifadede, kinetik terimin isareti, quintessence alaninin kinetik enerjisinin ters
isaretlisidir. Phantom alani i¢in sirastyla enerji yogunlugu ve basing ifadeleri su

sekildedir:

1,
p==5¢°+V(g) (2.159)

1.
p=—5¢?-V(9) (2.160)
Bu ifadelerden, durum denklemi parametresi ise su sekilde elde edilir:

It C))
—~p2+V(¢)

w (2.161)

Yani, 2 < V(¢) igin, w < —1 dir.

Cesitli potansiyeller i¢in (Carroll,2003; Sami ve Toporensky,2004; Cline ve dig., 2004),

phantom karanlik enerji modeli incelenmistir.

Bu iki alan modeline ek olarak; K-essence (Chiba, 2000; Armendariz, 2000;
Armendariz 2001), Takyon alan1 (Padmanabhan,2002; Bagla ve dig.,2003; Abramo ve
Finelli,2003), Dilatonik Karanlik Enerji (Gasperini ve dig., 2002; Damour ve dig.,
2002) ve Chaplyin gazi (Fabris ve dig.,2002; Carturan ve Finelli 2002; Dev ve dig.,
2003) modelleri mevcuttur.

Karanlik enerjinin dogasmi ve baglangicini anlayabilmek i¢in, cesitli caligsmalar
yapilmistir. Fakat heniiz tam olarak net bir sonug elde edilememistir. Karanlik enerjinin

bu bahsedilen teorik c¢alismalarina ayni zamanda gozlemsel c¢alismalarda eslik
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etmektedir. GoOzlemsel c¢alismalarin, teorik sonuglara gore daha tutarli oldugu ve
Karanlik enerjinin anlasilabilmesi i¢in daha yakin sonuglara ulasilabilmesini

sagladiklar1 diistiniilmektedir.

2.6.2.3. Karanlhk Enerjinin Gozlemsel Kanitlart

. Parlaklik mesafesi:

1998 yilindaki hizlanarak genisleyen evrenin, gozlemsel kanitlar1 iki bagimsiz grup
tarafindan Tip Ia Siipernovalar ile yapilmistir (Perlmutter ve dig., 1999; Riess ve dig.,
1998,1999). Evreni tanimlamak i¢in kirmiziya kayma kullanilir. Bu durum, genisleyen
evrenden dolayr yildizlardaki yayilan 11k tayfinin kirmiziya kaymasi ile iliskilidir. A4,
Olgek faktor orantyla artar ve bu durumun etkisi z niceligiyle tanimlanir. Bu durum su
sekilde ifade edilir:

Qo

1+ o 2.162
Z_/l_a (2. )

Bu ifadedeki, sifir alt indisi o ifadenin simdiki zamandaki degerini gosterir.

Gozlemlerle ilgili o6nemli goriis, genisleyen evrenle ilgili olarak mesafenin
belirlenmesidir. Genigleyen evrendeki mesafe 6l¢limii i¢in ¢esitli yontemler mevcuttur.
Mesafeyi, dogrudan yildizlarin parlaklik mesafelerinden belirlemek bu yontemlerden
biridir. d; mesafesi, parlaklik mesafesi olarak bilinir, astronomideki Siipernova

gozlemlerinde 6nemli rol oynar. Minkowski uzay-zamandaki, kaynagin Lg mutlak

Ls

) ile tanimlanir.

parlakligi ve d mesafesindeki enerji akist F =

Genisleyen evren i¢in ise d; parlaklik mesafesine sahip, aki su sekilde tanimlanir:

Ls

d2
L= gnF

(2.163)

FRW metriginde, y = 0’daki gézlemcinin y koordinat mesafesine yerlesmis Lg mutlak
parlaklikta olan bir nesneden, yayilan 1518in enerjisi At; zaman araliginda AE;enerjisine
karsilik gelir. yyarigaplt kiirenin enerjisi ise AE, olsun. AE;veAE, ‘m y = ys,ve y =0

daki 151810 sirasiyla frekanslari, AE; < y; ve AE, « y, ile orantilidir.
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Lgvel, mesafeleri ise su sekilde tanimlanir:

_AE, _ AE,

L= , Lo =
STAY 07 At

(2.164)

Isigin hizi, ¢ = y;4; = YA, olarak tamimlanir. Burada, 1, ve Ay, x = xs ve y = 0 daki

dalga boylaridir.

Ao v1 Aty AE;
—_— e —_— = 1 + z

Yoty = y1At; sonucuna ulasilabilir.

Bu denklemlerin birlesiminden su durum tanimlanabilir:
Lg = Lo(1 + 2)?

x yonii boyunca seyahat eden 151k, su geodezik denklemi saglar:
ds? = —dt? + a?(t)dy? =0

Bu durumda, elde edilen durum su sekildedir:

fxd fto dt 1 (% d7
X = X: = 7
’ 0 ty a(t) agHyJy h(z")

(2.165)

(2.166)

(2.167)

(2.168)

7z = —H(1 + z) ve FRW metriginden, t = tydaki kiirenin alam, S = 47 (a,fi (xs))? ile

verilir.

Sonug olarak, gozlenen enerji akisi su sekildedir:

F = Lo
~ An(aofi(xs))?

(2.169)

Tiim bu tanimlamalar altinda, genisleyen evren i¢in parlaklik mesafesi su sekilde

tanimlanir:

dp = aofik(xs)(1 + 2)

(2.170)
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Diiz FRW ig¢in, f;, (x) = y i¢in parlaklik mesafesi tanimlanmasi ise soyledir:

p _1+ZJ‘Z dz' 5 171
L — HO o h(ZI) ( . )
d; (z) cinsinden, H(z) Hubble orani su sekildedir:
d.(z)
H) = [ (D @172)

Gozlemlerden parlaklik mesafesini belirleyerek, evrenin genisleme orani bulunabilir.

Evrenin simdiki biitiin bilesenlerini (rolativistik olmayan pargaciklar, rolativistik

parcaciklar, kozmolojik sabit vs.) igeren enerji yogunlugu ifadesi ise su sekildedir:
p= Z p“’)( ) = PRI (2.173)
i

(

w; Ve p; 0 , her bir bilesen i¢in sirasiyla durum denklemi ve simdiki enerji yogunlugu

tanimlamalaridir.

Hubble parametresi ise su sekilde verilir:

H? = HZ Z Q@ (1 + 7)3a+wd (2.174)

i
QEO), her bir pargacigin simdiki yogunluk parametresidir ve su sekilde gosterilir:

©0) = 8”Gp(0) PL(O)

2.175)
L 2 (0) (
BHD) 5
Sonug olarak, diiz geometrideki parlaklik mesafesi su sekilde tanimlanir:
1 +z dz'
d; (2.176)

f\/ZLQ(O)(1+ ")3(1+wi)
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Bu parlaklik mesafesi, diiz evrenin (w,, = 0 ve w, = —1) durumlarn i¢in ve Qﬁﬁ) +

QE\O) = 1 durumu tutarhdir. z nin kii¢iik degerleri i¢in, d; = Hidlr. Bu tanimlamadan
0

dolay1, parlaklik mesafesi artarsa, kozmolojik sabit baskin evren goriiliir.
. Stipernova Ia’ dan elde edilenler:

Son zamanlardaki hizlanan evren igin, yiiksek kirmiziya kayan siipernovalarin parlaklik

mesafelerinin gézlemleri dogrudan kanit olustururlar.

Kaynagm m goriinir biytikligi ile mutlak biyiikligi M nin, d; parlaklik mesafesiyle
iligkisi (Sahni ve Starobinsky,2000; Padmanabhan, 2003) su sekildedir:

d
m—M = 5logy, (M—;C) +25 (2.177)

Beyaz ciice yildizlarmin kiitlesi, Chandrasekhar kiitlesine ulastiginda Tip Ia
Stipernovalar gozlenir. Bu durumda; z, M mutlak biiyiikliikten bagimsizdir. Nesneleri

gozlemleyebildigimiz siirece, m goriiniir biiytikliigii ve zyi 6lgebiliriz.

1998 yilindaki, Perlmutter ve dig.[Siipernova kozmoloji projesi (SCP)] tarafindan
z = 0.18 — 0.83 mesafeli kirmiziya kayan 42 SN Ia kesfedildi, buna karsilik Riess ve
dig. [Yiiksek-z siipernova takimi (HSST)] ise z = 0.16 — 0.62 mesafeli 14 SN la ve 34

yakin SNe Ia kesfedildi. Diiz evren varsayimiyla (Qg,?) + QS\O) = 1), Perlmutter ve dig.,

QE,‘? = 0.28 degerini buldu. Bu durum, simdiki evrenin enerji yogunlugunun yaklasik
%70 nin Karanlik enerjiden olustugunu gosterdi. 2004 yilinda Riess ve dig., tarafindan
16 vyiksek kirmiziya kayan yani z > 1,250lan SN Ia ol¢iimii Hubble Uzay
Teleskobuyla (HST) yapildi. Onceki 170 bilinen SN la verilerini iceren rapora gore,

evrenin yavaslama durumundan hizlanma durumuna gegisinin %99 seviyesinde oldugu
gortldii. En 1iyi degerin, Qf,?) = 0.29 oldugu bulundu. Kozmolojik sabit olmadan,

madde baskin durumun (Qf,?) = 0.29) verilerle uygun olmadig: goriildii (Gong,2005).
Stipernova arastirma projesi (SNLS), yiiksek kirmiziya kayan silipernovalarin
verilerinin, CMB gozlemleriyle uyumlu oldugunu gosterdi. Bu durumda, kozmolojik
standartlar altinda, z~1 kirmiziya kayma degeriyle baslayan hizlanarak genislemenin,

gec zamanda bagladig1 anlagilmis oldu.
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Yavaglama parametresi ise su sekilde tanimlanabilir:

3000 (1 +w) (1 + 2)30+wd

q(z) == (2.178)
2 %00 A+ 2300w
Iki bilesenli diiz kozmoloji i¢in, evren hizlanan faza (q < 0) girmistir.
1
200\
z2<2zc =~y -1 (2.179)
'Qm

!2,(,?) = 0.3 ve (2/(10) = 0.7 iken, z, = 0.67 olur. Bu da, evren tarihi boyunca hizlanarak
genislemenin neden son zamanlardameydana geldigi problemi olan Rastlanti
(coincidence) Probleminin ortaya g¢ikmasina sebep olmustur. Sonug olarak, simdiki
gbzlemler evrenin yavaglama durumundan hizlanma durumuna gectigini gosterdi.
Gozlemlere gore, z > 0.3 diir ve SN Ia degerlerine gore, () i¢in en iyi degerler; madde

ve karanlik enerji katkisinin bir arada oldugu durumdur.
o Evrenin yas1 ve kozmolojik sabit:

Evrenin simdiki yas1 t, ve en yash yildiz topluluklarinin yasi ¢ nin karsilastirilmasiyla,
kozmolojik sabitin varlig1 i¢in ilging bir kanit olusmustur. t, > t, gerekliligi i¢in, bu
durum normal madde formundaki diiz kozmoloji modeli ile tutarli degildir. Kozmolojik
sabitin varliginda, bu yas tutarsizhigi ¢oziilmelidir. En yasli yildizsal nesnenin yasi
birgok grup tarafindan belirlendi. Ornegin, Milky Way icindeki, kiiresel kiimelerin yas
belirlendi, mesafeden bagimsiz metot kullanilarak t; = 13.5 + 2 Gyr olarak belirlendi
(Jimenez ve dig., 1996). Beyaz ciiceler kullanilarak (Richer ve dig., 2002; Hansen ve
dig., 2002) M4 kiiresel kiimesinin yas1 t; = 12.7 £ 0.7 Gyr olarak bulundu.
ACDM modeli varsayimindan, WMAP3 datalarindan t, = 13.73 ‘tn en iyi Vveri

oldugunu ve bunun da evrenin yas1 oldugu varsayilmistir.

p enerji yogunluklu Friedmann denklemlerinden, evrenin yas1 hesaplanabilir. Ug katki
durumu (w,, = 0: basingsiz toz, w, = 1/3: radyasyon, w, = —1: kozmolojik sabit)

oldugu varsayimi altinda su durum elde edilir:
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2 2 0 a — 0 a -3 0 0 a .
H = HO lQr (a—o) +'Qm (a—()) +'QA_'QK (a—()) l (2180)
Bu ifadede, 2% = —— dir
P KT @gey) T

Evrenin yasi ise bu durumda, su sekilde hesaplanabilir:

ty = toalt—foo dz —foo dz 2.181)
")y )y HA+2)  Jy Hox[22x* 4+ 0%x3 + 09 — 09x2]1/2
Bu ifadede, x(z) = 1 + z dir.

Radyasyon baskin periyod, evrenin toplam yasina gore ¢ok kisa bir siire oldugu i¢in, bu

denklemdeki radyasyon terimi ihmal edilebilir. Bundan dolay1, 22 = 0 alinabilir.

Kozmolojik sabitin olmadigi durumda (2% = 0), 2% = 29 — 1 oldugu igin evrenin

yasi, (2.181) su sekilde hesaplanir:

1 r® dz
ty = — (2.182)
HolJo (14 2)2y1+0%2
Diiz evren i¢in ise 22 = 0 ve 2%, = 1 durumlarinda su ifade saglanir:
2
to = =—— 2.183

Bu ifadeden, t, = 8 — 10 Gyr elde edilir ve bu sonug yildizlarin yasi olan t, = 11 — 12
Gyr ile tutarsizdir. Bundan dolayi, kozmolojik sabit olmayan diiz evren, ciddi bir yas

problemi meydana getirir.

Hubble Uzay Teleskobu gozlemlerinden (Freedman ve dig., 2001), Hubble parametresi

su sekilde bulunur:
Hy'=9.776 "1 Gyr, 0.64 < h < 0.80 (2.184)

Bu durum, CMB gozlemlerinden elde edilen sonuglarla (Spergel ve dig., 2006) ve
evrenin genis olgek yapisi (Seljak ve dig., 2005; Tegmark ve dig., 2004) tutarhdir.
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Acik evren modelinde (Q;S) < 1), evrenin yasi diiz modelin agikladig1 sonugtan daha
bliyiiktiir. Bu durum, anlasilabilir bir durumdur, ¢iinkii madde miktar1 azaliyor ve bu da
kiitle ¢cekimsel etkilesimlere sebep oluyor, bundan dolayir genisleme oraninin simdiki

degerinin azalmasina Ssebep oluyor.

(2.182) nin integrasyonundan su durum elde edilir:

[ o
1 QO / 1- [1-00 \
Ol (2.185)
m 2(9(0) \1+ I1- (z“’)/

QE,?) — 0 i¢in, Hyty — 1 dir ve Qgi) - 1igin ise, Hyty = g olur. CMB gozlemlerinden,

Hyty =

evrenin egriliginin diize ¢ok yakin oldugu elde edildi yani |Q§(O)| = |Q£,g) — 1| < 1 dir.
Ama Q,SS) = 1 durumunda, evrenin yas1 yildizlarin yasindan biiyiikk degildir. Yas

problemi, kozmolojik sabit olan (2 # 0), diiz evren (K,) igin ¢oziildii.

o dz 1+ /.Q(O\

Hoto = = Q(O) (2.186)
(1+ z)\/nﬁ,‘?a +2)3 + 0 3\/95\0) /

Q(O) + Q(O) = 1 dir. Asimptotik degerler; Q( )50 i¢in, Hyty — oo olur ve Q(O) 1
icin Hytg —>§ tir. Evrenin yags1 arttikca, Qﬁn) azalir. an) = 0.3 ve QE\O) = 0.7 iken,

to = 0.965 Hy! dir. Yani, hy = 0.72 igin t, = 13.1 Gyr dir. Bu durum, yash yildiz
topluluklarindan gelen t, > 11 — 12 Gyr durumuyla tutarhidir. A nin varliginda, yas
problemi ¢oziilmiistiir ve diiz evrendeki 6l¢ek faktor igin ¢oziim bulundu (Gruppuso ve
Finelli,2006). Toz ve sabit durum denklemi ile tanimlanmig bir durumun gelecekte

baskin oldugu ortaya ¢ikmustir.
o CMB ve LSS’ den elde edilen bilgiler:

CMB ve LSS ile iligkili gozlemler, Karanlik enerji baskin evren fikriyle uyusmaktadir.
1992 yilindaki COBE tarafindan gozlemlenen CMB anizotropileri ve 2003’teki ilk

zamanda ortaya ¢ikan pertiirbasyonlardan neredeyse dlgek invaryant durum gosterildi,
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bu durumlarin enflasyon kozmolojisi tahminleriyle tutarli oldugu goriildii. Diiz ACDM
modelinden elde edilen WMAP verileri kullanilarak, skalar spektral degerin ng =
0.951 oldugu goriildii, bu degerde 6lgek invaryant durumdakinden (Spergel ve dig.,
2006) ok kiigiiktiir. |1 — Qp| = 0.030 < 1 elde edildi (Page ve dig., 2003). Bu
durum i¢in, madde ve kozmolojik sabit arasindaki enerji yogunluklarinin dagiliminin
pozisyona nasil bagl oldugu analitik olarak gosterildi (Weinberg, 2000). Son WMAP
verileri kullanilarak, Karanlik enerji i¢in sabit durum denkleminin w = —1 oldugu
varsaylld. WMAP ve Siipernova Arastirma calismalarindan QY = —0.015 oldugu
bulundu ve bu durum diiz evrenle tutarlidir. Bu durumlardan, kozmolojik sabit olmadan
ki diiz evrenin varhigi ortadan kalkti. Ug farkli kozmolojik veri segimiyle, Karanlik
enerji baskin evrenin yani Q3 =0.7 ve QY% = 0.3 olmas1 gerektigi diisiincesi
saglamlasti. Evrenin madde igeriginin sadece % 4 iiniin baryonik madde oldugu ve
% 27 lik kisminin ise baryonik olmayan (anlagilir olmayan) toz gibi davranan w = 0
durum denklemine sahip Soguk Karanlik Maddenin varlig1 diisiincesi agir basmaktadir.
Karanlik enerji ve karanlik maddenin birbirlerinden farkli olduklari, ikisinin durum
denkleminin farkli olmasiyla agiklanabilir. Hizlanarak genisleyen evren igin, karanlik
enerji durum denkleminin sabit oldugu varsayimi ortaya ¢ikmistir (w, = —1). Bu
senaryo, ACDM olarak bilinir, modern kozmolojinin standart modelini olusturur. Ama
karanlik enerjinin dogasi i¢in bu dogru olmayabilir. Eger skalar alanlar bu durumdan
sorumluysa, Kkaranlik enerjinin durum denklemi dinamik olmalidir. Bu enerjinin
baglangicin1 anlamak igin, kozmolojik sabit ve dinamik karanlik enerji modelleri
arasindaki fark onemlidir. SN Ia gozlemleri, durum denkleminin dinamik degisimine
kanit i¢in yeterli degildir. Karanlik enerji baskin evrende, gravitasyonel potansiyel
madde baskin durumdan farkli degisim gosterir. Bu durum CMB kuvvet spektrumu ile
desteklenmektedir (Crittenden ve Turok, 1996). Bu olay, birlesik Sachs-Wolfe (ISW)
etkisidir (Rees ve Sciama, 1968). Kozmolojik sabit ve dinamik karanlik enerji modelleri
arasindaki farki anlamak i¢in 6nemlidir, ¢iinkii gravitasyonel potansiyelin degisimi,
karanlik enerjinin dinamik ozelliklerine baghdir. Ayricahizlanarak genisleyen evreni
tanimlamak icin, Karanlik enerji skalar alanlar cinsinden tanimlanabilir ve bu
tanimlamalarin durum denklemi ise bu alanlarin zamanla degisiminden kaynaklanan

durumlar cinsinden, w > —1 veyaw < —1 olabilir.
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. Gozlemsel testler:

1) Siipernova:

Sekil 2.4: Hubble Uzay Teleskopu ile ¢ekilen, Tip Ia Siipernova, SN1994D.

Siipernovalar, kozmik hizlanmayr anlamak igin 6nemli rol oynarlar. Evrenin son
zamanlardaki ve gelecekteki genislemesinin belirlenmesini saglayabilirler. Ia tipi
stipernovalar, kiitleleri Chandrasekhar limitini gegen, beyaz ciicelerin gii¢lii
termontikleer patlamalariyla olusurlar. Bu patlamalar, 151k egrilikleri ve spektrumlariyla
diger patlamalardan ayrilirlar. Chandrasekhar limiti gecildikten sonra ¢ok hizl
gerceklesen yildiz patlamalari, Ia tipi siipernovalarin iyi bir aydinlatma aract olduklarini
ortaya ¢ikarir. Bundan dolayi, siipernovalarin gézlemlenen parlakliklarindan, parlaklik
mesafeleri d;(z) belirlenebilir. Spektrumlar1 ve 1sik egrilikleri, siipernova
parlakliklarindaki kii¢iik degisimlerle iliskili oldugu olclimlerle desteklendi. Eger
kirmiziya kayma z~1’e ulastiysa, slipernova ¢alismalar1 6zellikle cok degerli hale gelir
ve farkli wdegerlerinin etkileri goriiliir. Gelismis siipernova calismalari i¢in, sistematik
hatalarin etkileyici bir sekilde azalmasi ayrica silipernovalar1 ve degisimlerini anlamak

i¢cin daha 1yi teoriler ve biiyiik istatistikler gereklidir.
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2) Baryon Akustik Salinimlari (BAO):

Son yillarda, BAO, evrenin tarihini belirlemek i¢in ¢ok ¢ekici hale gelmistir. Akustik
salmimlar, son sa¢ilma ylizeyindeki foton-baryon akiskaninin neden oldugu
salinimlardir ve CMB spektrumlariyla gozlendiler. Karanlik madde ayrisiyor ve
salinima ortak olmuyor. Ama rolativistik olmayan madde yogunlugunun ihmal edilemez
oran1 baryonlara katki yapmadigi icin, baryon-foton akigskanindaki salinimlar geg
zamandaki madde spektrumlarindan etkilenirler (Eisenstein ve dig., 1998; Seo ve
Eisenstein, 2003). Bu salinimlar simdilerde galaksi arastirmalarinda gozlendi
(Eisenstein, 2005). Bu salinimlardaki fiziksel dalga sayis1 lineer pertiirbasyon teorisiyle
cok iyi anlasildi. Bundan dolayi, baryon akustik salimimlari agisal-cap mesafesiyle

belirlenebilir, bu agisal-¢ap mesafesi ise su sekilde tanimlanir:
ds(2) = (1 +2)7%d,(2) (2.187)

Gorilinen kiimelerin dlglimlerinden, evren tarihi H(z), hakkinda 6nemli bilgiler elde
edilebilir. Madde spektrumu ve sistematigi, astrofiziksel etkilerin igindeki akustik
piklerin lineer olmayan degisimleri BAO’ nun konusu olabilir (Pritchard ve dig., 2007)

ve bu da spektrumun 6zelliklerine benzeyebilir.
3) Kiime Bollugu:

Galaksi kiimeleri, evrendeki en genis kiitle-cekimsel bagli nesnelerdir. Evrendeki
kiimelerin uzaysal yogunlugu, yapilarin diziliminin modelleriyle belirlenebilir.
Gozlemlenen kiimelerin sayisi, uzaysal yogunluga baghdir ve ayrica hacmin birim kat1
actya ve birim kirmiziya kayma araligina baglidir (Haiman ve dig., 2000). Bu hacim,
[H(z)(1+ 2)]™! niceligine baghdir ve kiimelerin genisleme tarihi H(z) ile 6lgiiliir.
Teoriler, kiime bollugunu, kiime kiitlesinin bir fonksiyonu oldugunu tahmin ediyorlar.
Kiime gozlemlerinden, (X-Ray emisyonunun parlakligi ve sicakligi, Sunyaev-Zeldovich
etkisi (Carlstrom, 2002), kiime dinamikleri ve/veya galaksilerin kiimeleri tarafindan

zay1f gravitasyon merceklemenin etkisi) kiime kiitlesinin elde edilebilecegi goriildii.
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4) Zayif Mercekleme:

Uzak galaksilerin genis Olgekli yogunluk salinimlari tarafindan zayif gravitasyonel
mercekleme, galaksilerin tayfin1 degistirebilir (Refregier, 2003). Kiitle igerisindeki,
uzak-mesafe korelasyonlar1 uzak galaksilerin eliptik gozlemlerindeki uzak-mesafe
korelasyonlarina sebep olur. Bu eliptik korelasyonlarin 6l¢iimleri, agisal dalga sayisinin
fonksiyonu olan kiitlenin spektrumunun belirlenmesini  saglar. Eger CMB
gozlemlerinden, spektrum biliniyorsa fiziksel dalga sayisinin fonksiyonu ve agisal dalga
sayisina karsilik gelen fiziksel dalga sayisinin gozlemsel biiyiikliigii belirlenebilir.
Bundan dolayi, zayif mercekleme, agisal-cap mesafesi d,(z) ile belirlenebilir. Zayif
mercekleme kanitlari, gravitasyonel potansiyel ve toplam kiitle, galaksi

aragtirmalarindan farkli olarak kiitle dagilimindaki galaksilerin parlakligi i¢in kullanilir.

2.7. EVRENIN OLUSUMU VE SONLANMA SENARYOLARI

2.7.1. Biiyiik Patlama Modeli

Evrenin, olaganiistii yogun ve ¢ok sicak bir baslangi¢ tekilliginden yaklasik 13 milyar
yil Once ani bir baslangic gergeklestirdigi varsayilmaktadir. Bu ¢ok yogun ve sicak
tekillik noktasindan olan baslangi¢ anina Biiyiik Patlama denilmektedir. Bu patlama,
Biiyiik Patlama Modeli ile tanimlanir. Bu model ise iki kabule dayanmaktadir. Birincisi,
Kozmolojik Tlke, ikincisi ise, Albert Einstein’in Genel Rélativite Teorisidir. Bu iki
kabul, Planck zamanmdan (~5,39106 X 10~**s) yani 1s13in vakumda bir Planck
uzunlugu (~1,616199 x 10~35m) kadar olan mesafeyi aldig1 siiredeki, evren tarihinin
hesaplanabilmesini saglar. Erken evren olarak adlandirilan siireg sicakhigin 1032K
oldugu ve evrenin baglangicindan, t = 500 000 yila kadar olan evredir. Planck ¢agi ise,
GRT ile Kuantum Mekaniginin birlikte bulunabildigi, 10~*3 saniyelik zaman dilimidir.
GUT ise 107*3s <t <10738s araligindaki siirecte gerceklesmistir. Bu dénemi
anlayabilmek i¢in, Kuantum Kiitle Cekim Teorisi olarak bilinen yani dort temel
kuvvetin bir arada oldugu durumun agiklanmasi gerekir. Bu patlamaya ait ilk model
olan Biiylik Patlama Modeli, 1940 yilinda George Gamow ve ekibi Alpher ve Herman
tarafindan formiile edilmeye baslandi. Bu ekip, evrenin ¢ok sicak ve yogun bir noktadan
baslayip, gittikce genisleyen ve soguyan bir yapi igerisinde oldugunu one siirdiiler

(Gamow,1946; Alpher ve dig., 1948). 1948 yilinda, Alpher ve Herman, ¢ok kiiciik
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Kelvin sicaklik mertebelerinde radyasyon kalintilarinin bu modelin bir sonucu oldugunu
tahmin ettiler (Alpher ve Herman,1948-49). 16 yil sonra, bu radyasyonun Mikrodalga
Ardalan Ismmasi oldugu gozlendi (Penzias ve Wilson,1965). Gergekten, 3 K
sicakligindaki arka plan radyasyon gozlemlerinden, evreni tamimlamak igin Biiyiik
Patlama modelinin en iyi aday oldugu goriildi. Daha sonra, Biiyilk Patlama
niikleosentezi igin de sicak ve yogun gegmisin gerekli oldugu goriildii. Evren ¢ok sicak
ve yogun bir baslangictan sonra sicakligin azaldig1 ve genislemenin ¢ok hizli oldugu bir
doneme girmistir. Bu doneme enflasyon veya kozmik sisme donemi denmektedir. Bu
donemde, evren, son derece biiyiik bir iistel genislemeye ugramistir. Bu genislemenin
1078 gibi bir degere sahip olan, negatif basingli bir vakum enerji yogunlugunca
gerceklestigi diistiniilmektedir. Kozmik enflasyon, erken evrendeki iistel genisleyen
uzayl tanimlar. Ani bir sekilde gerceklesen sismenin, homojenlik ve izotropiye yol
actig1 varsayiliyor. Enflasyon aninim, Biiyiik Patlamadan 1073° saniye sonra, 10735 —
10732 saniyeleri arasinda gergeklestigi diisiiniiliiyor. Bu ani biiyiikk genislemeden
dolayi, ilk andaki yiiksek yogunluk azalmaya baglamistir. Enflasyon periyodunu,
genisleyen ama bu ana gore daha az hizlanma oranina sahip siire¢ izler. Enflasyon
hipotezi ilk olarak 1980 yilinda, Alan Guth ve Andrei Linde tarafindan ortaya atildi
(Peebles,1993). Enflasyon, evrenin genis dlgekli yapisinin baslangicini ¢ok iyi agiklayan
bir donemdir. Enflasyon anindaki, kuantum salinimlarimin evrenin yapisinin
biiyiimesine sebep oldugu diisiiniilmektedir (Tyson ve Goldsmith,2004). Bu enflasyon
siireci, dogasi bilinmeyen Baryogenezin ve Karanlik Maddenin baslangicini olusturur.
Bir¢ok fizik¢i, neden evrenin her yonde ayni 6zellik gosterdigini (izotropi), neden
CMBR nin homojen bir bigimde yayildigini, neden evrenin diiz oldugunu ve manyetik
monopollerin neden godzlenmediginin enflasyon ile agiklanabilecegine inanmaktadir.
Enflasyona neden olan hipotetik bir alanin varlig: diisiiniilmektedir ve bu alan inflaton
olarak adlandirilmistir (Guth,1997). Bu dénemi, sogumaya ve genislemeye devam eden
bir dénem izler. Bu dénem, Baryogenez donemidir. Cok erken evrendeki, baryon ve
karsit baryonlarin arasindaki asimetrinin oldugu hipotetik bir fiziksel siirectir. {lk olarak,
evrenin, karsit madde yerine daha ¢ok madde ile dolu oldugu ortaya ¢ikmistir. Ama
karsit madde, kozmik 1sinlarin ya da hizlandiricilarin i¢inde saptandi. Daha sonra, karsit
maddenin varlig, yildizlar arasindaki ilk parcaciklarin ¢arpismalari sonucunda anlasildi.

Bu durum, evrenin i¢indeki ilk karsit madde formlarina giiglii bir kanit olusturmustur.
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Ayrica, baryonlarin yogunlugu, fotonlarin yogunluguna gore ¢ok kiigiiktiir (n~10710).
Net baryon asimetri iiretiminde, baryon sayisini ihlal eden etkilesimler, C (yiik) ve CP
(ylik-parite) ihlali ve termal dengeden uzaklasma durumu gereklidir (Sakharov,1967).
Ik iki durum, Biiyiik Birlesme Teorisinin ortaya ¢ikmasini gerektirir bu da Standart
Modelin pertiirbatif olmayan durumunu tanimlar. Uciincii durum ise, genisleyen
evrendeki gozlemlenen etkilesmelerin dengeye girmelerini ve daha sonra dengeden
uzaklagmalarin1 gerektirir. Baryon asimetrisi i¢in onemli senaryolar (Weinberg,1979;
Toussaint ve dig.,1979; Affleck ve Dine,1985; Kuzmin ve dig.,1985; Fukugita ve
Yanagida,1986) mevcuttur. Bu siiregten sonra, zayif atom c¢ekirdeklerinin olugsmaya
basladig1 siire¢ meydana gelmistir. Standart Kozmoloji modelinin gerekli elemanlari
BBN igin, yani hafif element izotoplarinin varhigi ile tahmin edildi. Cesitli hafif
elementler (doteryum, helyum, lityum-7) ortaya ¢ikmaya basladi, bu durum Biiyiik
Patlama Niikleosentezi olarak isimlendirilir. Bu siirecte iiretilen ilksel elementlerin kiitle
olarak %75’1 Hidrojen, %23’ ise Helyum iken ¢ok az miktarda da Lityum
icermektedir. Hafif elementlerin bollugu, baryon/foton orani olan { parametresine
baglidir. Niikleosentez tahminleri hafif elementlerin varliklarinin = gézlemsel
calismalariyla karsilastirilabilir. Teori ve gozlemler arasinda tutarlilik goézlenmistir. Bu
uyumun sonucundan su durum elde edilmistir: 3.4 X 1071 < { < 6.9 x 10710, ¢,
baryonlarin igerdigi Q oramyla iliskilidir. Q, = 3.66 X 10’ph~2 dir. WMAP
sonucundan (Spergel ve dig., 2003), Q,h? nin; { = 6.15 + 0.25 degeri icin 0.224 +
0.0009 oldugu sonucuna ulasilir. Bu sonug¢ hafif element bollugu tahminlerinin
gozlemlerle karsilastirilmasi i¢in kullanilabilir (Cybrut ve dig., 2003). BBN’ nin 1 MeV
sicakliginda meydana gelmis oldugu diisiiniilityor. Bu sicaklik azaldikga, elektronlarin
ve fotonlarin etkilesimlerine devam etmelerine karsin, notrino etkilesimi gézlenmez. Bu
durumdan, sicaklik azaldik¢a ndtrinolarin ayrisma durumu ortaya ¢ikmaktadir. Yani
Notrino Kozmik Ardalant mevcut hale gelmistir. Bu durumun varligi, niikleosentezi
dogrulamaktadir. BBN igin gesitli ¢caligmalar (Olive dig.,2000; Kirkman ve dig., 2003)
yapilmustir. Sicaklik diismeye devam etmektedir fakat hala ¢ok sicak ve yeterince diisiik
bir sicaklikta ¢ekirdek ve elektronlar baglanmaya baslhiyorlar ve bu durumdan dolayi,
evrene fotonlar ve diger elektromanyetik radyasyon girmeye basliyor. Sicaklik daha da
azaldikca, serbest ¢ekirdek ve elektronlar atomlarin igerisinde birlesmeye basliyorlar.

Bu durum ise rekombinasyon olarak adlandirilir. Rekombinasyon, elektriksel olarak
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yiiksiiz hidrojen atomlarinin bagli formlarindan yiiklii elektronlarin ve yiikli protonlarin
ortaya ¢iktigr andir (Ryden,2002). Biiylik patlamadan sonra evren sicak ve fotonlarin,
elektronlarin ve protonlarin plazmalarinin yogunlugundaydi. Bu plazma, serbest
elektronlarin Thomson sagilmasindan dolayr etkin bir sekilde 1s1k gegirmez. Evren
genisledik¢e soguyor. Soguma esnasinda, bir noktada serbest elektronlar ve protonlar
ortaya c¢ikmistir. Atomlarin olusumundan sonra, fotonlar sagilma olmadan serbestce
dolasmaya basladilar. Yani, fotonlar evrendeki maddeden ayrisiyorlar ve
rekombinasyon veya foton ayrismasi meydana geliyor. Fotonlar maddeden ayristigi
zaman, evrenin her yerini herhangi bir maddeyle etkilesime girmeden serbestge
dolasiyorlar ve bu durum da CMBR ile gozlenmistir. Rekombinasyon, evren yaklasik
380.000 yasindayken meydana gelmistir. 100 milyon yildan daha fazla siire sonra,
galaksiler ve yildizlar olusmaya basladi. Gozlemsel kanitlarin yardimiyla, milyarlarca
galaksiye ve ¢ok biiyiik mesafelere yayilmis gokcisimlerine ulasildi. Gelismis gozlemsel
teknikler, bilinen teorilerle desteklenmektedir. Bu gelismis gozlemsel kozmolojinin
sonucunda, bir¢ok veri ortaya ¢ikti. Bunun sonucunda, bir¢ok verinin yorumlanmasi ve
giivenilirligindeki siiphelere ragmen biitlin teoriler gozlemlerle uyumlu hale getirildi.
Gozlemlerin, evrenin olusumunu tanimlayan Standart Kozmoloji modelini bagarili bir
sekilde acikladigr goriilmistiir. Biiylik Patlama Modeli, gozlemlenen evrenle uyum
igerisindedir ve homojen evrenin Noétrino, Karanlik Madde, Karanlik Enerji ve foton
gibi cesitli tlirlerden olustugunu sdyler. Biiyiik Patlamadan 380.000 y1l sonrasinin, 2006
yilinda NASA tarafindan WMAP uydusu ile evrenin net haritast ¢ikarildi. Bu sonuca
gore, evrenin %12 si atomlardan, %15 1 fotonlardan, %10 u nétrinolardan ve %63 i ise
karanlik maddeden olusmaktaydi. Son yillarda yapilan gozlemlerden ise, evrenin
yaklasik %73 tiniin karanlik enerji, %23 tiniin karanlik madde ve yaklagik %4 {iniin ise

baryonlardan olustugu anlasilmistir.
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Penzias and
Wilson

Sekil 2.5: CMB tarihi (http://map.gsfc.nasa.gov/media/081031/index.html).

Tim bu durumlardan su sonuglara ulasilmistir:

e Evren genislemektedir, bu sonug bir¢ok farkli gozlemle kanitlanmistir.

e Evren izotropiktir, yani evrende ne yonden bakilirsa bakilsin, genis dlgeklerde
elde edilen gozlem sonuclar1 degismez.

e Evren, uzaysal olarak homojendir, yani evrenin Ozellikleri nereden bakilirsa
bakilsin ayn1 6zellige sahiptir.

e Galaksi kiimelerinin ve galaksi hizlarinin gozlemleri, galaksilerin i¢indeki biitiin
maddelerin yildiz, gaz veya tozdan olusmadigi, bilinmeyen formda bir maddenin
de mevcut oldugunu gostermistir ve bu durum CMB ile desteklenmektedir. Bu
farkli ve bilinmeyen yapidaki maddeye Karanlik Madde denildi.

e Evren hizlanarak genisliyor, la tipi siipernovalarin parlaklik dl¢timleriyle bu
durum ortaya ¢ikmistir. Hizlanarak genisleme, CMB ile desteklenmektedir.

Hizlanarak genislemenin sebebi ve mekanizmas: teorik olarak heniiz


http://map.gsfc.nasa.gov/media/081031/index.html
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aciklanamamigtir fakat alternatif modeller ortaya c¢ikmistir. Bu hizlanarak
genigleme, biiyilk negatif basinca sahip olan Kkaranlik enerji olarak
aciklanmaktadir. Karanlik enerji i¢in en iyi teorik model Biiyiikk Patlama

modeliyle tutarli olan ACDM dir.

2.7.2. Evrenin Sonlanma Senaryolari

Eger evren, biiyiik patlama ile bir noktadan basladiysa, bir sonunun oldugu diisiincesi
Oonemli senaryolarin ortaya ¢ikmasina sebep olmustur. Evren’in sonunu belirleyecek
olan parametreler, Evren’in ortalama yogunlugu, genisleme hizi parametresi ve evrenin
kiitle/enerji oran1 parametresidir. Evrenin genisleme hizi ve yogunlugu hakkindaki
gozlemlerden elde edilen son bilgiler, evrenin biiyiik donma (WMAP, 2008) ile
sonlanacagmi isaret etmektedir. Buna karsilik, karanlik maddenin yapisi, madde ve
kiitle ¢ekimin daha iyi agiklanabilmesi i¢in salinan evren modelleri iizerinde
durulmaktadir. Gelecekte sonlu bir zamanda tekilliklerin meydana gelecegi
diisiilmektedir. Kesin olmamakla birlikte, alternatif sonlanma senaryolari mevcuttur. Bu

senaryolar kisaca su sekilde dzetlenebilir (Lehners ve dig., 2009):
1) Biiyiik Cokiis Senaryosu

Bu senaryo, 1922 yilinda Friedmann tarafindan ortaya atilmistir. Bu senaryoya gore,
evrenin genislemesi ¢ekim etkisiyle yavaglayacak, belirli bir zaman sonra duracak ve

daha sonra da baslangi¢ anina benzer bir tekillige doniisecektir.
2) Biiyiikk Donma Senaryosu

Gilinlimiizde en yaygin olarak kabul edilen senaryodur. Evren’in maksimum entropiye
ulagip, evrendeki biitiin maddelerin esit olarak dagildigi bir son 6ne siirer. Evrendeki
genisleme devam ettikce, sicakligin mutlak sifira asimptotik olarak yaklasarak evrenin
sonsuz zaman sonra entropisinin termal salinimlardan dolayr (Werlang ve dig.,2003)
kendiliginden azalacagini sdyleyen senaryodur. Karanlik enerjinin yoklugunda, sadece
diiz ya da hiperbolik geometri meydana gelir. Pozitif kozmolojik sabit ile birlikte, kapali
evren meydana gelir. Sonug olarak bu senaryo, ii¢ uzaysal modelle uyum igerisindedir

ama evrenin sicakliginin minimum olmasi gerekir (Yurov ve dig., 2008).
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3) Biiyiik Catirt1 Senaryosu

Biiyiik Patlama kozmolojisi genigslemeyle baglarken, evrenin ortalama yogunlugunun
genislemeyi durduracak kadar, ayni zamanda biiziilmenin baslamasi icin de yeterli
oldugu varsayilir. Evrendeki biitliin madde ve uzay-zamanin boyutsuz bir tekillikle
dagilacagi tahmin ediliyor. Bu senaryo, Biiyilkk Catirttdan hemen sonra Biiyiik
Patlamanin meydana gelecegini sdyler. Eger bu durum tekrarlanirsa, salinimli evren
olarak bilinen dongiisel model meydana gelir. Evren, sonlu evrenlerin sonsuz dizisini
igerir, her sonlu evren Biiyiik Catirt1 ile sonlanir ve yine Biiyiik Patlama ile yeni bir

evren meydana gelir.
4) Biiyiik Sigrama Senaryosu:

Kozmolojinin Biiyiik Patlama modelinin bir ¢esidine gore, evren sonsuz yogunlukla
baslar. Bu ifadeden dolay1, evrendeki fizigin farkli oldugu goriiliir. Bu duruma gore,
Kuantum Mekanigi, Biiyiikk Patlama Modeline alternatiftir. Eger evren kapaliysa, bu
modele gore evren dagilir. Tekillik meydana geldikten sonra, ayni Biiyiik Patlamalar
baska evrenler meydana getirir. Yani bu senaryoda, evrenin durumu Biiyiik Patlamalar

ve bunu takip eden Biiyiik Catirtilarla devam eder.
5) Biiyiik Yirtilma Senaryosu

Bu senaryo, karanlik enerjinin siirekli olarak evreni biiyiitecegini ama biiyiirken ani bir
yirtilma gegirip, kara deliklerin olusacagimi soyler. Bu yirtik, ilk 6nce Samanyolu
galaksisinin ¢evresindekileri ve daha sonra da Samanyolu galaksisini yavas yavas

yutacaktir.
6) Coklu Evren Senaryosu

Bu senaryoda ise, Einstein’in 6ne siirdigii dort boyutlu uzay-zaman yetersiz
kalmaktadir bundan dolayi, daha fazla uzaysal boyut gereklidir. Bu ekstra uzaysal
boyutlar, 11 boyutlu M-teorisini veya 10 boyutlu Sicim teorisinin olusumunu saglar. Bu
teoriler aslinda, dogadaki dort etkilesmeyi birlestirip evrenin ilk an1 olan Planck aninin
aciklanmasini saglayabilir. Bu yiiksek boyutlu teorilere gore, evren ii¢ boyutlu zar-evren
icerisindedir ve bu c¢oklu evrenlere gore icinde bulundugumuz zar-evren ile diger zar-

evrenler birbirlerinden kiiciik bosluklarla ayrilmistir ve bu durum g6z Oniine
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alindiginda, zar-evrenler sonsuz tane hiper-yiizey icinde birleserek birbirleriyle
etkilesiyorlar. Yani Biiylik Patlamaya, bu birlesen zar-evrenler yol agmaktadir. Zarlar

carpistikca tekrar tekrar Biiylik Patlamalar meydana gelecektir.
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3. MALZEME VE YONTEM

3.1. IDEAL AKISKAN TANIMLAMASI

Standart kozmolojide, uzaysal olarak diiz, izotropik ve homojen evrenin FRW metrigi

su formda ifade edilir:

3

ds? = —dt? + a(t)ZZ(dxi)z 3.1

i=1

Bu metrige ait FRW denklemleri ise sirasiyla, 1. FRW denklemi ve 2. FRW denklemi

olmak tizere su sekilde tanimlanir:

2 . K.Z
H? =—p, H=-=(p+p) (32)

Bu denklemler igerisindeki, x? = 8nG dir ve gravitasyonel sabittir. H = %, Hubble

oranidir.
Bu FRW denklemlerinin sagladig1 enerji korunum yasasi ise su sekildedir:
p+3H(p+p)=0 (3.3)

(3.3) denklemindeki, (.) zamana gore tiirev anlamina gelmektedir. p ve p arasindaki

iligki ise durum denklemi olarak tanimlanir ve su formda yazilir:

p =wp (3.4)

(3.4) denklemindeki, w ise FRW denkleminin durum denklemi parametresidir ve teorik
olarak degeri bir sabite esittir. FRW modeli i¢in, —1 degerini alir. Ama, bu parametre ¢
zamanina bagl olarak segilebilir. Ozellikle, evrenin zamanla degisimini agiklamak igin,
w nin zamanla degistigi diisiiniilebilir (Chevallier ve Polarski, 2001; Linder, 2003; Ma
ve Zhang, 2011). Bu durumda, zamana bagli durum denklemi ise su sekilde tanimlanir

(Prayas, 2008):
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p=w(t)p (3.5)
(3.5) denkleminin sagladig1 enerji korunum yasasi ise su sekildedir:
p+KkV3(1+w(t))pz =0 (3.6)

(3.6) denkleminin integrali alinirsa, zamana bagli durum denklemi parametresi

cinsinden enerji yogunlugu ise su sekilde elde edilir:

4
Y Se(fa(1+w®))

(3.7)

(3.7) denklemini, (3.2) denklemindeki 1. FRW denkleminde yerine koyarsak, zamana
bagli Hubble parametresi ise su sekilde elde edilir:

2
H=nh(t) = 3.8
(2) 3[dt(1+w(D) G5
Ama (3.8) denklemindeki w sabit secilirse, Hubble oraninin standart gosterimi su
sekilde olur:
2
H (3.9)

T3+ w)(t—ty)

Evrenin dinamigi, zamana ve durum denklemi parametresine baghdir. t kozmolojik
zamani, tg ile smrlandirilmistir ve t =t, de, fdt(l + W(t)) = 0 ise, Hubble
parametresi 1raksar ve bu davranis da Big Rip (Biiyiik Yirtilma) tekilligine karsilik gelir.
w > —1 durumunda ise genisleyen evren i¢in H > 0 dir ve t kozmolojik zamani ¢t >

ts ile sinirlandirilmastr.

Evrenin zamanla degisiminde, basincinin aldig1 deger ise 2. FRW denkleminden su

sekilde tanimlanir:

1, .
p = —F(ZH + 3H?) (3.10)
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Evrenin zamanla degisiminde, ivmelenme parametresi ise Olcek faktor cinsinden su

sekilde bulunur:
d :
i H?>+H (3.11)

Simdiye kadar yapilan tiim tanimlamalarda, evrenin sadece karanlik enerji ile dolu
oldugunu diisiindiik. Buna karsilik, daha gergek¢i bir durum, evrenin hem Kkaranlik
enerji hem de madde ile dolu oldugu varsayimidir. Bu durumda ise, karanlik enerji ile
madde birbirleriyle ¢iftlenim halinde olabilir veya olmayabilir, bu iki durum i¢in evrene

ait 6zellikler ideal akiskan tanimlamasi ile ayr1 ayr1 incelenebilir.

Karanlik enerji ile madde ciftlenim halinde ise toplam enerji yogunlugu su formda

yazilir:
Ptop = P T Pm (3.12)
(3.12) denkleminde, p,,, evrende bulunan maddenin enerji yogunlugu ifadesidir.

Ciftlenim durumunda, karanlik enerji ve madde i¢in enerji korunum yasasi ayri ayri

tanimlanmalidir.
Karanlik enerji i¢in enerji korunum yasasi su sekilde tanimlanir:

p+3H(p+p)=0 (3.13)
Madde i¢in enerji korunum yasasi ise su sekilde tanimlanir:

Pm +3H(pm +pm) =0 (3.14)
Madde icin, w,, sabit durum denklemi parametresi su durum denklemi ile saglanir:

Pm = WmPm (3.15)

w,,” in degeri sabit oldugu i¢in, maddeye ait enerji yogunlugu ifadesi su sekilde elde

edilir:

Pm = Pmoa”>Fwm) (3.16)
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(3.16) denklemindeki, p,,o bir sabittir.

Bu tanimlamalar altinda, ¢iftlenim durumu i¢in FRW denkleminden elde edilen enerji

yogunlugu ise su sekilde olur:

3
p= PHz — ppa3Hwm) (3.17)

Ciftlenim durumundaki, FRW denkleminden basing ifadesi ise su sekilde tanimlanir:
1 .
p=-— (2H + 3H?) — wppppoa=3+wm) (3.18)

(3.5) denklemi kullanilarak, toplam enerji yogunlugu cinsinden, karanlik enerji ile

maddenin ¢iftlenim durumu i¢in durum denklemi parametresi su sekilde elde edilir:

2 - —
FH + (1 + Wm)pmoa 3(+wm)
w(t) =—-1— - (3.19)

Bu denklemin paydasi her zaman pozitiftir. (3.19) denkleminden, evrende karanlik
enerji ve maddenin bulundugu durum ig¢in biitiin fiziksel nicelikler, uygun a ol¢ek

faktori ile yeniden belirlenebildigi goriilmektedir.

Karanlik enerji ile madde arasinda ¢iftlenim yok ise, enerji yogunlugu ve basing ayri
ayr1 belirlenemez. Bu durum i¢in, homojen olmayan durum denklemi su sekilde

tanimlanabilir:

2
p=wp+ FHg(t) (3.20)

FRW igin, (3.20) denkleminde w = —1 dir ve g(t), zamana bagli herhangi bir
fonksiyondur. Bu durumdan dolayi, ¢iftlenim olmayan durum i¢in karanlik enerji

akiskani1 ve madde arasindaki durum denklemi parametresi su sekilde yazilabilir:

4(1+w(D)
3k2 [ dt(1+ w(t))

(3.21)

2
— (1 + W) pmo exp {_3(1 W) 3 Jar(1+ W(t))}
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3.2. SKALAR TENSOR TANIMLAMASI

Bu boliimde ise, ideal akiskan tanimlamasinda elde edilen fiziksel nicelikler, skalar
tensoOr formalizmi kullanilarak FRW i¢in elde edilecektir. Skalar tensér tanimlamasinda,
ideal akigskan tanimlamasinin aksine, evrenin ideal akiskan yerine skalar alan ile dolu

oldugunu diisiinecegiz.

flk durum olarak, evrenin sadece karanlik enerji ile dolu oldugunu varsayacagiz. Bu

durum i¢in tanimlanan eylem ifadesi su sekildedir:

1 1
S = f d*x[—g {Z—KZR — EQ(qb)a”qba#qb — V(qb)} (3.22)

Bu eylem igerisindeki, Q(¢) ve V(¢), ¢ skaler alaninin fonksiyonudur ve bu ¢ skalar
fonksiyonu, t zamanma baghdir. Q(¢) Kinetik terim fonksiyonu, +1(-1) olarak
secilebilir ve bu durumlar phantom (phantom olmayan) durumlara karsilik gelir. Bu
durumdan, Kinetik terimin, Q(¢) nin isareti ile iliskili oldugu ortaya ¢ikmaktadir.
Bundan dolayi, kinetik terimin isareti negatif ise phantom faz meydana gelir ki bu
durumda H > 0 dir. Ama kinetik terim fonksiyonunun isareti pozitif ise phantom

olmayan faz ortaya ¢ikar ve bu durumda H < 0 dur.

Birinci ve Ikinci FRW denklemleri dikkate alinarak, ¢ skalar alani cinsinden, kinetik
terim fonksiyonu ve skalar potansiyel cinsinden, enerji yogunlugu ve basing ifadeleri su

sekilde tanimlanir:

Enerji yogunlugu ifadesi:
1 -
p=5 Q)"+ V() (3.23)

Basing ifadesi:

1 .
p=5p)¢* ~V(9) (3.24)

Skalar alan cinsinden, enerji yogunlugu ve basing formlar1 birlikte kullanilirsa su

durumlar elde edilir:
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Kinetik terim fonksiyonu igeren terim su sekildedir:

Q(P)d* = 2 (3.25)

K2

Skalar potansiyel ifadesi ise su sekilde tanimlanir:
1 )
V(g) = = (3H? + H) (3.26)

(3.25) ve (3.26) denklemleri, ¢ = tve H = f(t) ¢dziimlerini saglarlar.

f (¢) fonksiyonu cinsinden, Q(¢) ve V(¢) belirlenebilir:

2
AU) =~ (@) (3.27)
1
V(g) = = (3F (@) + /() (3.28)

(3.27) ve (3.28) denklemleri, H = f(¢) ve H = f'(¢) durumlarm saglarlar ve bu

durumlar altinda su skalar alan denklemi elde edilir:

. 1 . . ,
0=20(¢)¢+5Q (P)p* +3HQ(P)P +V () (3.29)

Bu skalar alan denkleminde, nokta zamana gore tiirev, ¢izgi ise skalar alana gore tiirev
anlamma gelmektedir. ¢ skalar alani, ¢ = F(¢) durumu i¢in tekrardan belirlenebilir,
burada F (¢) siradan bir fonksiyondur. Ayrica, ¢ skalar alani, zaman koordinati olarak

secilebilir: ¢ = t.

Tiim bu durumlar altinda, uzaysal olarak diiz evren i¢in, enerji yogunlugu ve basing

ifadeleri su formda elde edilebilir:

Enerji yogunlugu ifadesi su sekildedir:

3
p = Ff(@z (3.30)
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Basing ifadesi ise su sekildedir:
3 , 2
p=-f(®) -5 (3.31)

(3.22) denkleminde tammlanan eylem ifadesi igin, ¢ = f~! (K \/é) durumunda,

karanlik enerji i¢in homojen olmayan durum denklemi su sekilde elde edilir:

2
p=—p— ;f’(f - (K\E>)) (3.32)

Ikinci durum olarak, evreni hem skalar alan hem de p,, = w,,p,, (W), Sabit) durum

denklemine sahip madde ile dolu oldugunu diisiinecegiz:

Eger, evrende hem skalar alan ile hem de madde var ise, bu duruma karsilik gelen

eylem ifadesi su sekildedir:

1 1
S = f d4x\/—_g{2—K2R - EQ(qb)qu,’)a”q,’) —V(p) + LM} (3.33)

Bu eylem ifadesi igerisindeki, Ly, terimi madde Lagranjiyen yogunlugudur.

Uzaysal olarak diiz FRW metrigi i¢in, bu duruma karsilik gelen FRW denklemleri su

sekilde tanimlanir:

2 Kz
H? == (om + Pg) (3.34)
. K?
H === (pm +Pm + Py +Py) (3.35)

Py Ve Dy, ¢ skalar alani igin sirasi ile enerji yogunlugu ve basing ifadeleridir. p,, ve pp,

ise siras1 ile madde enerji yogunlugu ve madde basinci ifadeleridir.

(3.34) ve (3.35) denklemlerinin, (3.30) ve (3.31) denklemleri ile birlesiminden, skalar
alan ile madde arasindaki etkilesim durumu icin kinetik terim ve skalar potansiyel

ifadeleri sirasi ile su sekilde elde edilir:



84

. 2 .
Q(¢)¢2 = _FH - (pm + pm) (3.36)

m — Pm

1 .
V($) = — (307 + H) - Em (3.37)

Evrenin skalar alan ve madde ile dolu oldugu ve fakat skalar alan ile madde arasinda
ciftlenimin oldugu durum varsayilirsa, Karanlik enerji ile madde arasindaki enerji
korunum yasalarinin ayr1 ayr1 yazilabildiginden daha 6nce bahsetmistik. Bundan dolayi,
bu son durum igin, skalar alan ile madde enerji korunum yasalar1 ayri ayri

tanimlanabilir;

Skalar alan i¢in korunum yasast:

pe +3H(py +1pg) =0 (3.38)
Madde i¢in korunum yasast:

Pm +3H(pm +Pm) =0 (3.39)
Madde i¢in korunum yasasindan su denklem elde edilir:

P = Pmoa~>1FWm) (3.40)

Bu durumlar i¢in, skalar alan cinsinden kinetik terim fonksiyonu ve skalar potansiyel
(3.36) ve (3.37) denklemi elde edilir.

Evrende bulunan, skalar alan ve maddenin arasinda ¢iftlenim olmadigi durum igin ise

kinetik terim ve skalar potansiyel ifadeleri sirasi ile su sekilde elde edilir:

Kinetik terim fonksiyonu:

Q) =~ /() ~ (i + D AHmF@ (3.41)

Skalar potansiyel:

Wy, —
2

V(@) = B8+ F(@)] + T Fye = mr@) G642)
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Bu denklemlerde, F(¢) = [ dpf(¢), f(¢p) = F'(¢) olarak tanimlanir. F, ¢° ye bagh

herhangi bir fonksiyondur ve F, integrasyon sabitidir.

(3.41) ve (3.42) denklemleri igerisinde elde edilen ¢oziimler, su durumlar altinda elde

edilmistir:
¢ =t H(t) = f(t) (3.43)
Olgek faktor ve herhangi bir F(t) skalar fonksiyon arasindaki iliski ise su sekildedir:
a(t) = agef® (3.44)

(3.44) denklemi igerisindeki a, sabiti ise su sekilde tanimlanir:

g = (pFiOO)u/a(uwm)) (3.45)

3.3. SONLU, GELECEK ZAMAN TEKILLIiGi

Sonlu, gelecek zaman tekilliklerinin siniflandirilmasi su sekildedir (Nojiri, Odintsov ve

Tsujikawa,2005, Nojiri ve Odintsov,2004;2005):

e Tip I (Biiylik Yirtilma): t — t, igin, a = o, p = o Ve |p| = oo;

e Tipll (Ani): t - t, i¢in,a = ag, p = p; veya 0 ve |p| — oo;

o Tiplll:t - tyicin,a - ag, p > o Ve |p| — o;

e TiplV:t—-tsigin,a—ag p—0,|p| = 0ve H’ n yiiksek mertebeli tiirevleri

raksar.

Bu ifadeler igerisindeki; t;, ay Ve pg sabittirler, ayrica a; # 0 dir.

3.4. RASTLANTI (COINCIDENCE) PROBLEMIi

Karanlik enerjinin dogasinin salinimli oldugu durumlar gézéniine alinarak, rastlanti
(coincidence) probleminin ¢oziilecebilecegi diisiiniilmektedir (Brevik, Nojiri, Odintsov
ve Vanzo; 2004). Karanlik enerji ve maddeden gelen katkilar1 toplam enerji yogunlugu

ifadesi igerisinde ayirabiliriz yani toplam enerji yogunlugunu su sekilde yazabiliriz:
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Ptop = P t pm. Eger maddenin durum denklem parametresi (w,,) sabit ise (3.2)
igerisindeki 1. FRW denklemi kullanilarak, su denklem elde edilebilir:
p 3H2g31+wWm)

rEa=—1+W (3.46)
Biz bu tez calismasi gercevesinde, karanlik enerjinin davranigini, Soniimlii Karanlik
Enerji Modeli ve Sontimlii Salinim Karanlik Enerji Modeli olarak belirleyerek, ideal
akigkan tanimlamasi ve skalar tensor tanimlamasi (Capoziello, Nojiri ve Odintsov;2006)
yaparak evrenin dinamigini inceleyecegiz. Bu iki tanimlamanin, FRW igerisinde, bizim
tanimladigimiz modeller i¢in matematiksel olarak denk olduklarin1 gosterecegiz.
Bunlara ek olarak, Hubble parametresi tanimlayarak, sonlu, gelecek zaman
tekilliklerinin smiflandirilmasi igerisindeki her tip i¢in durum denklemi parametresini
elde edecegiz. Son olarak ise, soniimlii salinim karanlik enerji modelinin coincidence
(rastlant1) problemini ¢dzebilecegini, hem durum denklemi ile hem de skalar tensor

tanimlamast ile gosterecegiz.



87

4. BULGULAR

Bu bolimde; ilk olarak evrenin dinamigini incelemek i¢in, Karanlik enerjinin durum
denklemi parametresini zamana bagli sonlimlii fonksiyon olarak sececegiz. Evrenin
soniimlii karanlik enerji formunda olan ideal akigkan ile dolu oldugunu varsayip, cesitli
fiziksel niceliklerin zamana bagli davranisini, karanlik enerji, karanlik enerji ile madde
arasinda ¢iftlenim olan durum ve karanlik enerji madde arasinda c¢iftlenim olmayan
durum igin ideal akigskan tanimlamasi ile elde edecegiz. Buna ek olarak, evrenin ideal
akiskan yerine skalar alan ile dolu oldugunu diisiiniip, soniimlii karanlik enerji modeli
icin cesitli fiziksel nicelikleri skalar tensor tanimlamasi ile elde edecegiz. Soniimlii
Karanlik Enerji Modeli i¢in, ideal akigkan tanimlamasi ile skalar-tensér tanimlamasinin
birbirlerine matematiksel olarak denk olduklarini gdsterecegiz. Ikinci olarak ise, evrenin
dinamigini incelemek igin, karanlik enerjinin durum denklemi parametresini zamana
bagli sontimlii salinimli fonksiyon olarak segecegiz. Soniimlii Salinim Karanlik Enerji
Modeli icin, ideal akiskan tanimlamasi ile skalar-tensor tanimlamasi yaparak gesitli
fiziksel nicelikleri elde edcegiz. Bu belirledigimiz karanlik enerji modeli i¢in de ideal
akigkan tamimlamasi ile skalar tensor tanimlamasinin matematiksel olarak denk
olduklarin1 gosterecegiz. Ayrica karanlik enerji ile madde c¢iftlenimi varsayimi altinda,
sonlimlii salimim karanlik enerji modeli i¢in uygun olgek faktor segimi ile evrene ait
cesitli fiziksel durumlar zamana bagli olarak elde edilmistir. Bu o6lcek faktor
kullanilarak elde edilen Hubble parametresi ile evrenin hangi durumlarda phantom
hangi durumlarda phantom olmayan dénemde oldugu gosterilecektir. Buna ek olarak
evrenin sonlu, gelecek zaman tekilliklerini, varsaydigimiz Hubble parametresi cinsinden
inceleyecegiz. Son olarak ise, soniimlii salinim karanlik enerji modelinin rastlanti

(coincidence) problemine ¢6ziim olabilecegini gosterecegiz.

4.1. SONUMLU KARANLIK ENERJI MODELI

Son zamanlarda yapilan kozmolojik gozlemlerden, evrenin hizlanarak genisledigi
kanitlanmigtir (Riess ve dig., 1998; Perlmutter ve dig., 1999; Spergel ve dig., 2007;
Dunkley ve dig., 2009; Larson ve dig., 2011; Eisenstein ve dig., 2005; Percival ve dig.,
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2010). Evrenin kozmik hizlanmasinin kesfi, fizik¢iler arasinda son zamanlarda yapilan
en oOnemli kesif oldugu disiiniilmektedir. Simdiye kadar, evrenin hizlanarak
genislemesini agiklamak i¢in, birgok model 6nerilmistir. Kozmik hizlanmay1 agiklamak
icin, negatif basing ve negatif entropi igeren karanlik enerji ile tanisilmistir (Peebles ve
Ratra, 2003; Copeland ve dig., 2006; Weinberg, 1989; Li ve dig., 2011). Karanlik enerji

senaryolarina gore, evren karanlik enerjinin bilinmeyen formu ile doludur. En basit

model, sabit karanlik enerji yogunluguna sahip ve wpgp = % = —1 durum denklemine

sahip A kozmolojik sabit modelidir. Bu model, iinlii ACDM modelidir ve gozlemsel
verilerle miikemmel bir sekilde uyum gosterir. Buna karsilik, bu modelin iki iyi bilinen
problemi vardir. Birincisi, ince ayar problemi olarak bilinen, A nin gozlemlerden elde
edilen degerinin, parcacik fiziginin beklentilerine gore ¢ok kiiciik olmasi problemidir
(Weinberg, 1989). Ikincisi ise, rastlanti problemi olarak bilinen, karanlik enerjinin
simdiki enerji yogunlugu Q, ile maddenin simdiki enerji yogunlugu €, nin
biiyiikliigiiniin son zamanlarda neden neredeyse ayni1 degere sahip oldugu problemidir.
Ote yandan, simdiki gozlemler, karanlik enerjinin zamanla degisimini
aciklayamamaktadir, bundan dolay1 bir¢ok karanlik enerji modelleri 6nerilmistir (Li ve
dig., 2011; Bamba ve dig., 2012). Zamanla degisen enerji yogunlugu ve durum
denklemine sahip karanlik enerji skalar alan modelleri 6rnegin quintessence skalar alan
modeli w > —1 (Caldwell ve dig., 1998; Zlatev ve dig., 1999) ve phantom skalar alan
modeli w < —1 (Caldwell, 2002) ortaya ¢ikmustir. Karanlik enerji senaryolarina gore,
evrenin dinamik davranisi, karanlik enerjinin zamanla degisimine baghidir ve durum
denklemi ile belirlenir. Dinamik akiskanlarmm, w durum denklemi parametresi sabit
degildir, z kirmiziya kayma degiskenine veya t kozmik zamanina bagl olarak
degisebilir. Gozlemlerden elde edilen veriler ile uyumlu olarak uygun durum denklemi
modelleri belirlenebilir. Karanlik enerjinin dinamik degisimini kanitlayabilmek igin,
cesitli parametreler onerilmistir (Chevallier ve Polarski, 2001; Linder, 2003; Ma ve
Zhang, 2011; Barboza ve dig., 2008; Nojiri ve Odintsov, 2005;2006, Brevik ve dig.,
2004;2007;2013). Bu modellerde, karanlik enerjinin dinamigini belirlemek i¢cin durum
denklemi parametresi, deneylere dayali olarak, karanlik enerjinin dogasini
aciklayabilmek icin gozlemsel verilere uygun sekilde iki veya daha fazla serbest
parametre kullanilarak ele alinmistir. Ama kirmiziya kaymanin goézlemsel verileri,

evrenin de8isimini genis zaman Olcegi icin kesin bir sekilde yansitmayabilir. Bundan
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dolay1, evrenin genis zamanimi ve karanlik enerjinin dinamigini tahmin etmek igin

alternatif teorik modeller varsayilabilir.

Bu c¢alisma igerisinde, soniimlii karanlik enerji modelini tanimlamak igin belirlenen

zamana bagli durum denklemi parametresi su sekildedir:

t
w(it)=—-1+we = 4.1)
(4.1) denklemi igerisindeki wy ve 7, evrenin hizlanarak geniglemesinden sorumlu olan

zamana bagli w(t) fonksiyonunun pozitif ve gergek parametreleridir. Bu model

t
icerisindeki, wye © ek terimi karanlik enerjinin pertiirbasyonuna karsilik gelir. T,

karanlik enerjinin makroskopik relaksasyon parametresidir. Bu durum denklemi
parametresini kullanarak, karanlik enerji, karanlik enerji-madde arasindaki ciftlenim
durumu ve karanlik enerji-madde arasinda ¢ifltenim olmayan durum igin ¢esitli fiziksel
nicelikleri elde edecegiz. Ayrica, karanlik enerjinin skalar tensér tanimlamasi
kullanilarak, aynmi fiziksel nicelikleri kinetik terim ve skalar potansiyel cinsinden elde
edecegiz. Son olarak, ideal akigkan ve skalar tensor tanmimlamalarinin (4.1) in
icerisindeki durum denklemi parametresi i¢in matematiksel olarak denk olduklari

gosterilecektir.

4.1.1. ideal Akiskan Tanimlamasi

e Ideal Akiskan Durumu:

t
Evrenin, w(t) = —1 4+ wye” 7 durum denklemi parametresine sahip karanlik enerji ile
dolu oldugunu diisiinecegiz. Bu parametreyi kullanarak, bazi fiziksel nicelikleri ve

nlimerik ¢ozlimleri elde edecegiz. Bu durum denklemi parametresinin zamana bagl

degisimi w; =t~ = 1i¢in, Sekil 4.1 de gdsterilmistir.
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Sekil 4.1: Durum denklemi parametresinin, Soniimlii Karanlik Enerji Modeli i¢in

t=[0,7] araligindaki degisimi.

Bu sekilden goriildiigii gibi, t = 0 da w(t) = 0 dir ve bu durum, durum denkleminin
maksimum degerine esittir. Ayrica, w(t) nin degerinin, zamanla tistel olarak azaldig1 ve
genis bir zaman i¢in —1’e yaklastigi goriilmektedir. Sekil 4.1 den, durum denklemi
parametresinin zamanla, —1 < w < 0 araliginda degisim gosterdigi goriilmektedir ve
bu durum 6nceki ¢alismalarda gosterilmistir (Caldwell ve dig., 1998; Turner ve Martin,
1997; Coble ve dig., 1997; Frieman ve dig., 1995) ve bu aralik kozmolojik gézlemler ile
milkemmel bir uyum igerisindedir. Tiim bu durumlara karsin, karanlik enerjinin
zamanla degisimi hala tartisilmaktadir. Simdiki durum denklemi modelleri evrenin
dinamigini aciklamak i¢in yetersizdirler. Bundan dolayi, alternatif durum denklemi
modelleri kullanilmistir. Sonug¢ olarak ise, bizim belirledigimiz modellerin 6nceki
caligmalar ile uyum igerisinde oldugu goriilmektedir (Caldwell ve dig., 1998; Turner ve

Martin, 1997; Coble ve dig., 1997; Frieman ve dig., 1995).
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Soniimlii karanlik modeli i¢in, zamana bagli enerji yogunlugu ifadesi ise (4.1)
kullanilarak, su sekilde elde edilmistir:

4772

= 4.2
p 3K2(wy — wye t/7)2 (4.2)

Bu denklem igerisindeki, w, integral sabitidir, w, ve T yukaridada belirtilen sabitlerdir.
Karanlik enerji yogunlugunun, (4.2) formu korunum yasalar1 olan (3.3) ve (3.6) y1
destekler. (4.2) denklemi, t = 0 igin, biitin w, = w; degerlerinde tekillige sahiptir. p

karanlik enerji yogunlugunun, zamana bagli davranisi wo=w; =k =17=1 icin,

Sekil 4.2 de gosterilmistir.

Sekil 4.2: Enerji yogunlugunun, Séniimlii Karanlik Enerji Modeli i¢in t=[0,7]

araligindaki degisimi.

Sekil 4.2 de gorildiugi gibi, t = 0 da enerji yogunlugu maksimum degere sahiptir. Ama
karanlik enerji yogunlugunun zamanla iistel olarak azaldigi ve genis zaman araliginda,
sabit bir degere ulastigi goriilmektedir. Enerji

yogunlugunun bu davranisi,
tanimladigimiz  durum denklemi

parametresinin  dogal bir sonucudur. Enerji
yogunlugunun bu azalisi, evrenin bir anda genislemis olmasi ile yorumlanabilir ya da
karanlik enerji zamanla madde ile etkilesime girmesinden dolayi, baska yapilara

doniismiis olabilir olarak da yorumlanabilir. Ote yandan, p, fiziksel bir anlama sahiptir.
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p > 0 ise evren phantom fazina girmistir. Bu durumda, evrenin enerji yogunlugu istel
olarak artar. Buna karsilik, eger p < 0 ise evren phantom olmayan faza girmistir ve
enerji yogunlugu tistel olarak azalir. Bizim modelimiz i¢in ise, p < 0 dir ve bu durum

bizim modelimizin, evrenin phantom olmayan fazi ile uyum igerisinde oldugunu

gosterir.

Soniimlii  karanlik enerji modeli igin, (4.1) denklemi kullanilarak, Hubble

parametresinin zamanla degisimi su sekilde elde edilmistir:

H = 2 4.3
 3(wo — wye ) (%:2)
Hubble parametresinin, birinci mertebeden tiirevi ise su sekilde elde edilmistir:

_t

) 21 %2we 7
H=—- 5 (4.4)

_t

3 (WO —w,e r)

Hubble parametresi ve Hubble parametresinin birinci mertebeden tiirevi, ¢ = 0 igin,
biitlin wy, = w; degerlerinde tekillige sahiptir. Bu durum, Big Rip (Biiylik Yirtiima)
tekilligine karsilik gelir. Hubble parametresi ve Hubble parametresinin birinci
mertebeden tiirevinin zamanla degisimini gosteren grafik wy =w; =7 =1 sabit

parametreleri i¢in, sirastyla Sekil (4.3) ve Sekil (4.4) de gosterilmistir.

1.3

1.1

0.9

0.8

H
; = |

Sekil 4.3: Hubble parametresinin, Soniimlii Karanlik Enerji Modeli i¢in t = [0,7]

araligindaki degisimi.
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Sekil 4.4: Hubble parametresinin birinci mertebeden tiirevinin, Sontimlii Karanlik Enerji

Modeli igin t = [0,7] aralifindaki degisimi.

Sekil (4.3) de goriildiigi gibi, ¢ = 0 da Hubble parametresinin degeri maksimum degere
sahiptir. Hubble parametresinin degerinin zamanla iistel olarak azaldigi ve zamanla
sabit bir degere ulastign goriilmektedir. Ote yandan, Hubble parametresinin birinci
mertebeden tiirevinin zamanla degisiminin, Hubble parametresinin zamanla
degisiminden farkli davramig gosterdigi Sekil (4.4) de goriilmektedir. Sekil (4.4) den,
Hubble parametresinin birinci mertebeden tiirevinin negatif degerlere sahip oldugu,
zamanla arttigt ve zamanla yaklagik olarak sifira gittigi goriilmektedir. FRW modeli
icin, Hubble parametresinin sabit oldugu varsayilmaktadir. Bizim ¢aligmamizda ise
zamana bagli durum denklemi parametresinin zamanla degistigi goriilmektedir ve

ilerleyen zamanlar icin sabit bir degere sahip oldugu goriilmektedir.

Soniimlii karanlik enerji modeli i¢in, evrene ait ivmelenme parametresi ise su sekilde

elde edilmistir:

d 2172 2 _t

- — (5 - wie ) (45)
3 (wo —w,e r)

(4.5) denklemi, t kozmolojik zamani igerisindeki, soniimlii karanlik enerji modeli igin,

evrenin ivmelenme parametresini belirler. Bu parametre, t = 0 da biitin wy, = w,
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degerlerinde tekillige sahiptir. Bu parametrenin zamanla degisimi wo =w; =1t =1

sabitleri i¢in, Sekil (4.5) de gosterilmistir.

048

H

1T ) T
! i] 7

Sekil 4.5: ivmelenme parametresinin, Séniimlii Karanlik Enerji Modeli i¢in t = [0,7]
araligindaki degisimi.
Sekil (4.5) te gorildiigii gibi, ivmelenme parametresi zamanla maksimum degere
ulagsmaktadir. Buna ek olarak, ivmelenme parametresinin zamanla arttig1 goriilmektedir
ve bu durumun evrenin enflasyon dénemine karsilik geldigi diisiiniilebilir. Ivmelenme

parametresinin, zamanla sabit bir degere ulasacagi Sekil (4.5) te goriilmektedir.

Sontimlii karanlik enerji modeli i¢in, zamanla degisim gosteren basing ifadesi ise su

sekilde elde edilmistir:

t
. 4172 (1 - wye t)z o
3K? (wo - wle_?)

(4.6) denkleminden, basing ifadesinin ¢ = 0 da, biitiin wy = w; degerlerinde tekillige
sahip oldugu goriilmektedir. Ama t > 0 ve bitin w, # w; degerlerinde tekillik

goriilmez. Basing ifadesinin, zamana bagli davranisi wy = w; = k = 7 = 1 degerleri

icin, Sekil (4.6) da gosterilmistir.
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Sekil 4.6: Basmcin, Soniimlii Karanlik Enerji Modeli i¢in t = [0,7] araligindaki

degisimi.

Sekil (4.6) dan, soniimli karanlik enerji modeli i¢in, zamanla negatif basincin arttigi

goriilmektedir.

Simdiye kadar elde edilen biitiin ifadeler, soniimlii karanlik enerji modeli i¢in, sadece
evrende ideal akigskan gibi davranan karanlik enerjinin oldugu durum bulunmustur.
Fakat evrende hem karanlik enerjinin hemde maddenin birarada oldugu durum daha
gercekei bir varsayimdir. Eger, evrende hem karanlik enerji hemde madde bulunuyorsa,
bu durumda bunlar ¢iftlenim halinde olabilir de olmayabilirde ama bu iki farkli durum
icin evrene ait fiziksel nicelikler farkli 6zelliklere sahip olurlar. Tezin bu kisminda ise,
evrende hem karanlik enerji hem de maddenin birarada oldugunu diisiinecegiz ve

ciftlenim durumlarini, ¢iftlenim olmayan durumlarini ayr1 ayri inceleyecegiz.

e Ideal Akiskan ile Maddenin Ciftlenim Durumu:

Evrende hem karanlik enerji hem de madde mevcut ve bu iki yap1 birbirleriyle ¢iftlenim

halinde ise, soniimlii karanlik enerji modeli i¢in, evrene ait enerji yogunlugu su sekilde

elde edilmistir:

4772
p= —5 — Pmoa”3(Wm) (4.7)

3k? (WO - Wle_?)
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Bu duruma ek olarak, karanlik enerji ve maddenin ¢iftlenim durumunda, soniimlii

karanlik enerji modeli i¢in, toplam basing ifadesi su sekilde elde edilmistir:

4772 (1 - e_%)
3k? (wo — Wle_é)

p=- 7 mem()a_3(1+wm) (4.8)

Karanlik enerji ile Madde ¢iftlenim durumu ig¢in, yeni durum denklemi parametresi su

sekilde elde edilir:

21+ (L wp)ppa 07

w(t) = -1- (4.9)

3
FHz — p,pa~30+wm)
Her a degeri i¢in, (4.9) denkleminin yeniden belirlenebilecegi goriilmektedir.

e ideal Akiskan ile Maddenin Ciftlenim halinde olmadig1 Durum:

Karanlik enerji ile madde arasinda ciftlenim var ise, enerji yogunlugu ve basing
ifadeleri, ¢iftlenim durumundaki gibi ayr1 ayr1 belirlenemez. Bundan dolayi, homojen

olmayan durum denklemi su sekilde tanimlanir:

2
p =Wp+pHg(t) (4.10)

Ciftlenim olmayan durum i¢in, homojen olmayan durum denklemi soniimlii karanlik

enerji modeli icin su sekilde elde edilmistir:

t
4 1t lw,e’r 21+ w,)t?!
32 - — — (1 + Wp)pmo exp —(—m)_E (4.11)
(WO - Wle T) (WO - Wle T)

p=-p+
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4.1.2. Skalar Tensor Tanimlamasi
e Skalar Alan Durumu:
Soniimlii karanlik enerji modeli igin, (4.3) ve (4.4) denklemleri kullanilarak, (3.27) ve

(3.28) denklemleri ile sirasiyla Q(¢) kinetik terimi ve V(¢) skalar potansiyel ifadesi,

(4.1) deki durum denklemi parametresi i¢in su sekilde elde edilmistir:

412w, e /7
3K2(wy — wye~9/7)2

O(¢) = (4.12)

T72(4 — 2w e~ ?/7)
3K2(wy — wye~¢/7)2

V(g) = (4.13)

(4.12) ve (4.13) denklemi, (3.23) ve (3.24) denkleminde yerlerine konuldugunda, elde
edilen denklemler su sekildedir:

4772
B 3K2(W0 - Wle_t/T)Z

p (4.14)

_ _t
— 4772 (1 —wse :)2 4.15)
3K? (WO - Wle_?>

(4.14) ve (4.15) denklemlerinin, sonlimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal akiskan
tanimlamasindan elde edilen, evrende sadece karanlik enerji var iken elde edilen (4.2)
ve (4.6) denklemleri ile ayni oldugu goriilmiistiir. Sonug olarak, evrenin sadece karanlik
enerji ile dolu oldugu varsayimi altinda, sontimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal
akigkan tamimlamasi ile skalar tensor tanimlamasinin matematiksel olarak denk

olduklar1 goriilmiistiir.
e Skalar Alan ile Maddenin Ciftlenim Durumu:

Evrenin skalar alan ve madde ile dolu oldugu gozoéniine alindiginda ve buna ek olarak
bu iki yapiin ¢iftlenim halinde oldugu diisiiniiliirse, (3.36) ve (3.37) denklemlerinden,
ciftlenim durumu i¢in kinetik fonksiyon terimi ve skalar potansiyel ifadesi, sonlimlii

karanlik enerji modeli i¢in sirastyla su sekilde elde edilmistir:
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4t 2w, e~ P/7
SKZ(WO - Wle_d)/r)z

Q(¢) = - (pm + pm) (4.16)

T_Z (4 - 2W18_¢/T) (pm - pm)
SKZ(WO - Wle_d)/r)z 2

V(g) = (4.17)

(4.16) ve (4.17) denklemleri, (3.23) ve (3.24) denklemlerinde yerlerine konuldugunda,
elde edilen denklemler su sekildedir:

4772
y= P30 (4.18)

3k? (WO —wye T

47?2 (1 - e_é)

p=- 5 — WinPmoa >(H+wm) (4.19)

t
3K2 (WO - Wle T)

(4.18) ve (4.19) denklemlerinin, sonlimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal akiskan
tanimlamasindan, evrende ideal akigkan ile maddenin ciftlenim halinde olduklari durum
icin elde edilen (4.7) ve (4.8) denklemleri ile ayn1 olduklar1 goriilmiistiir. Sonug olarak,
evrende ideal akigkan ile maddenin ciftlenim halinde olduklart durumu varsayimi
altinda, soniimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal akiskan tanimlamasi ile skalar tensor

tanimlamasinin matematiksel olarak denk olduklar1 gériilmiistiir.
e Skalar Alan ile Maddenin Ciftlenim Halinde Olmadiklar1 Durum:

Evrenin skalar alan ve madde ile dolu oldugu gozoniine alindiginda ve buna ek olarak
bu iki yapinin c¢iftlenim halinde olmadiklar1 diisiiniiliirse, soniimlii karanlik enerji
modeli icin, kinetik fonksiyon terimi ve skalar potansiyel ifadesi (3.41) ve (3.42)

denklemlerinden sirasiyla su sekilde elde edilmistir:

472w, e~ P/T
3K2(wy — wye~9/7)2

Q) = — (W, + 1) Fye 30+wm)F() (4.20)

T72(4 = 2wie %) w, -1
3K2(wy — wye~9/7)2 2

V(g) = Fye~30+wm)F(¢) (4.21)
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Skalar alan ile madde arasinda ¢iftlenim olmayan durum ig¢in, enerji yogunlugu ve
basing degerlerini ayr1 ayr1 bulanamayacagindan daha 6nce bahsetmistik. Bu durumdan
dolay1, ciftlenim olmayan durumun sagladigt homojen olmayan durum denklemi,

(3.43), (3.44) ve (3.45) sartlar1 altinda su sekilde elde edilmistir:

t
4 1t lwe’r 2(1 +w, )t 1t
32 - — — (1 + win)pmo exp —(—m)_E (4.22)
(WO - Wle T) (WO - Wle T)

p=-p+

(4.22) denkleminden, sonimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal akigskan
tanimlamasindan, evrende ideal akiskan ile maddenin g¢iftlenim halinde olmadiklari
durum icin elde edilen (4.11) denklemi ile ayni oldugu goriilmektedir. Sonug olarak,
evrende ideal akigskan ile maddenin ciftlenim halinde olmadiklart durumu varsayimi
altinda, soniimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal akiskan tanimlamasi ile skalar tensor

tanimlamasinin matematiksel olarak denk olduklar1 goriilmiistiir.

4.2. SONUMLU SALINIM KARANLIK ENERJi MODELI

Son zamanlarda kozmolojik gozlemlerden elde edilen verilere gore, evren bilinmeyen
formda olan karanlik enerji tarafindan hizlanarak genisliyor. Bu durum, evrenin ge¢mis
bir zamanda enflasyon fazina girdigi ve evrenin simdilerde ise hizlandigina biiytik kanit
olusturmaktadir. Kozmik hizlanmay agiklamak i¢in ¢esitli modeller 6nerilmis olmasina
ragmen; evrenin baslangici, evrenin dinamik davranisini agiklayabilecek olan karanlik
enerjinin simdilerdeki durum denklemi parametresi hala bilinmektedir. Eger w nin
degeri tam olarak —1’¢ esit ise bu durum, standart ACDM kozmolojisi veya kozmolojik
sabit modeli olarak bilinen teorik modeller ile agiklanmaktadir. Bu duruma karsilik,
gozlemsel veriler, etkin durum denklemi parametresinin degerinin —1.48 < w,, <
—0.72 araliginda oldugunu gostermistir (Hannestad ve dig., 2002; Melchiori ve dig.,
2003). Bundan dolayi, durum denklemi parametresinin zamanla degisebilecegi
diistiniilmektedir, bu durum ise, quintessence skalar alan modeli (w > —1) ve phantom
skalar alan modeli (w < —1) (Nojiri ve Odintsov, 2005;2006, Brevik ve dig., 2007,
Mclnnes, 2002) olarak bilinen modeller ile agiklanmaktadir. Son kozmolojik veriler
(Jassal ve dig., 2005), durum denklemi parametresinin degerinin, simdilerde —1’ e

yakin degerler aldigini gdstermektedir. Bu genel karanlik enerji probleminin iistesinden



100

gelebilmek icin, gesitli teorik g¢aligmalar yapilmistir. Bu c¢alismalara 6rnek olarak,
zamana bagli durum denklemi parametresi modeli (Nojiri ve Odintsov, 2006; Brevik ve
Gorbunova, 2005), homojen olmayan durum denklemi modeli (Nojiri ve Odintsov,
2006; Elizalde ve dig., 2005) vs. Karanlik enerjinin dinamik 6zelliklerini anlayabilmek
icin ¢esitli parametrizasyonlar onerilmistir (Kurek ve dig., 2006, Johri ve Rath 2007;
Sendra ve Lazkoz, 2012; Wetterich, 2004). Ideal karanlik akiskanlar1 ve skalar alan
modelleri ile erken zamandaki enflasyon ve ge¢ zamandaki hizlanmanin birlesimiyle
aciklanabilecegi diisiiniilmektedir. Karanlik enerjinin kozmolojik sonuglari, zamana
bagli durum denklemi parametresi ile agiklanabilecegi diisiniilmektedir. Bu parametre
ile phantom fazindan phantom olmayan faza gecis (eger karanlik enerji phantom
olmayan fazda ise) veya yavaslamadan hizlanmaya ge¢is durumu agiklanabilir. Buna ek
olarak, karanlik enerji, ideal akiskan yerine skalar alan gibi davranabilir ve bundan
dolay1 skalar tensor formalizmi kullanilarak, karanlik enerjinin davranisi agiklanabilir.
Ayrica, evrenin yavaslamasi ile ivmelenmesi arasindaki faz gegisi ya da phantom
durumundan phantom olmayan duruma gecis gibi durumlarda skalar teori ile
aciklanabilir. Tiim bu durumlardan dolay1, karanlik enerjinin baslangicini ve dinamigini

tahmin etmek icin alternatif teorik modeller varsayilabilir.

Bu béliim igerisinde ise alternatif model olarak bizim tanimladigimiz, sontiimlii salinim
karanlik enerji modeli cinsinden evrene ait fiziksel nicelikler incelenecektir. Sontimlii
karanlik enerji modelini tanimlamak i¢in belirlenen zamana bagli durum denklemi

parametresi ise su sekildedir:
w(t) = =1 + wye Ptcoswt (4.23)

(4.23) denklemi igerisindeki, t ifadesi kozmik zamandir. wy ve b, evrenin hizlanarak
genislemesinden sorumlu olan zamana baglh w(t) fonksiyonunun pozitif ve gergek
parametreleridir. Ayrica, w frekanstir ve wy, @ > 0 dir. Bu segilen durum denklemi
parametresinin, gozlemsel sonuglarla (Feng ve dig., 2006; Yang ve Whang, 2005)

bteoswt ek terimi,

uyumlu oldugu diisiiniilmektedir. Bu model icerisindeki, wye™
karanlik enerjinin pertiirbasyonuna karsilik gelir. (4.23) denklemi igerisindeki
parametreyi kullanarak, ¢esitli fiziksel nicelikleri, karanlik enerji, karanlik enerji-madde
ciftlenim durumu ve karanlik enerji-madde ¢iftlenim olmayan durumlart igin,

tanimlanan zamana bagli durum denklemi parametresi cinsinden ideal akigkan
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tanimlamasi elde edecegiz. Bu tanimlamaya ek olarak, karanlik enerjinin skalar tensor
tanimlamasin1  kullanarak, skalar potansiyel ve kinetik terim cinsinden fiziksel
nicelikleri elde edecegiz. Son olarak, karanlik enerjinin ideal akigkan tanimlamasi ile
skalar tensor tanimlamasinin (4.23) denklemi igerisindeki parametre i¢in matematiksel

olarak denk olduklarini gésterecegiz.

4.2.1. ideal Akiskan Tamimlamasi

e ideal Akiskan Durumu:

Bu boéliim igerisinde, evrenin zamana bagli w(t) fonksiyonuna sahip karanlik enerji ile
dolu oldugunu varsayacagiz. Bu varsayim ile birlikte, soniimlii salinim davranig
gosteren karanlik enerjinin ideal akiskan gibi davrandigimi diisiiniip, c¢esitli fiziksel
nicelikleri elde edecegiz. (4.23) denkleminin, gdzlemsel sonuc¢lardan elde edilen, w nin
etkin degerinin neredeyse —1’e¢ esit oldugu durumunun teorik olarak olarak
acikyabilecegini diisiinecegiz. (4.23) denkleminin zamana bagl davranisi, wy = b = 1,

w = 5 i¢in, Sekil 4.7 de gosterilecektir.

~1.0 ]

Sekil 4.7: Durum denklemi parametresinin, Soniimlii Salinim Karanlik Enerji Modeli i¢in
t = [0,10] araligindaki degisimi.
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Sekil 4.7 den, t = 0 da, w(t) = 0 oldugu goriilmektedir ve bu deger durum denklemi
parametresinin maksimum degeridir. Bu grafikten, zamanla soniimlii salinim davranis
gosteren karanlik enerjinin davranisi goriilmektedir ve genis zamanda, gozlemlerden
elde edildigi gibi bu parametrenin degerinin —1’e yaklastig1 goriilmektedir. Sekil 4.7 de
w nin zamanla degisim araligimin —1 <w < 0 oldugu goriilmektedir ve bu deger
aralig1 6nceki ¢alismalarda da (Caldwell ve dig., 1998; Turner ve White, 1997; Coble ve
dig., 1997) goriilmiistiir. Bundan dolayi, (4.23) denkleminde tanimladigimiz modelin,

bu yapilan ¢alismalar ile uyumlu oldugu goériilmektedir.

Soniimli salinim karanlik modeli i¢in, zamana bagli enerji yogunlugu ifadesi (4.23)

denklemi kullanilarak, su sekilde elde edilmistir:

B 4(w? + b?)?
" 3Kk2[w; + woe bt (wsinwt — bcoswt)]?

p (4.24)
(4.24) denklemi igerisindeki, w; integrasyon sabitidir. Bu elde edilmis olan, zamana
bagli enerji yogunlugu ifadesi, (3.3) ve (3.6) denklemlerindeki korunum yasalarini
saglar. Bu sonlimlii salimim karanlik enerji yogunlugunun zamanla nasil degisim

gosterdigi, wo = w; = b = k = 1ve w = 5 i¢in, Sekil 4.8 de gosterilmistir.

701’

S50

10}

oz 4 & =8
r

Sekil 4.8: Enerji yogunlugunun, S6niimlii Salinim Karanlik Enerji Modeli i¢in t = [0,8]

araligindaki degisimi.
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Sekil 4.8 e gore, t = 0 da enerji yogunlugu maksimum degerini alir. Buna ek olarak,
karanlik enerji yogunlugunun zamanla soniimlii salinim davranis gosterdigi bu sekilden
goriilmektedir ve genis zaman araliginda enerji yogunlugunun sabit bir degere ulastigi
gorilmektedir. Bundan dolayi, karanlik enerji yogunlugunun bu davranisinin
tanimlanan durum denklemi parametresinin dogal bir sonucu oldugu diisiiniilmektedir.
Enerji yogunlugunun bu davranisi, evrenin genisleme durumu ile yorumlanabilir yada
karanlik enerji zamanla madde ile etkilesime girmesinden dolayi, baska yapilara
doniismiis olabilir olarak da yorumlanabilir. Ote yandan, p, fiziksel bir anlama sahiptir.
p > 0 ise, evren phantom fazina girmistir. Bu durumda, evrenin enerji yogunlugu iistel
olarak artar. Buna karsilik, eger p < 0 ise evren phantom olmayan faza girmistir ve
enerji yogunlugu lstel olarak azalir. Bizim modelimiz i¢in ise, p < 0 dir ve bu durum

bizim modelimizin, evrenin phantom olmayan faz1 ile uyum icerisinde oldugu gdosterir.

Soniimli salinim karanlik enerji modeli igin, (4.23) denklemi kullanilarak, Hubble

parametresinin zamanla degisimi su sekilde elde edilmistir:

H(t) = o+ b7 425
3w, + wee Pt (wsinwt — bcoswt) (4.25)
Hubble parametresinin birinci mertebeden tiirevi ise su sekilde elde edilmistir:

. 2 (w? + b?)2wye Ptcoswt

H=-= (4.26)

3 [wy + wye Pt (wsinwt — bcoswt)]?

Hubble parametresinin, iistel terimden dolay1 soniimlii salinim davranig gosterir. Hubble
parametresinin ve Hubble parametresinin birinci mertebeden tiirevinin zamana bagh
davranis1 sirasiyla Sekil (4.9) ve Sekil (4.10) da, wo=w; =b =1 ve w =2 igin

gosterilmistir.
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5.0t

H

3.0t

Sekil 4.9: Hubble parametresinin, Sontimlii Salinimli Karanlik Enerji Modeli i¢in

t=[0,7] araligindaki degisimi.

Sekil 4.9 dan, t =0 da, Hubble parametresinin maksimum degere sahip oldugu
goriilmektedir. Hubble parametresinin, zaman igerisinde, sonlimlii salinim davranis
gosterdigi ve genis zamanda sabit degere ulastig1 goriilmektedir. Buna karsilik, Hubble
parametresinin birinci mertebeden zamana goére tiirevinin, Hubble parametresinden
farkli davramig gosterdigi goriilmektedir. Cilinkii Hubble parametresinin birinci
mertebeden zamana gore tiirevi, negatif degerlere sahip oldugu ve zamanla artarak sifira
yaklastigr goriilmektedir. FRW modelinde, Hubble parametresinin degerinin sabit
olmasina ragmen, bizim ¢alismamizda, tanimladigimiz zamana bagli durum denklemi
parametresi i¢in zamanla degisim gosterdigi goriilmektedir. Buna ek olarak, evren eger
phantom dénemde ise, H >0 dir; buna karsillk phantom olmayan donemde
(quintessence) ise, H < 0 dir. Bu durumda, (4.26) denkleminde, wycoswt < 0 ise evren
phantom donemdedir ama eger wycoswt > 0 ise evren phantom olmayan donemdedir.
Bu durumlara ek olarak, Sekil (4.10) dan ise, evrenin fazlar arasi gecis yaptigi
gorilmektedir. Yani non-phantom (quintessence) fazdan phantom faza gec¢is yapan
evren bizim seklimiz igerisinde son olarak quintessence fazda bulunmaktadir. Yine

Sekil (4.10) da, H=0 1m gecis durumu oldugu  goriilmektedi
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Sekil 4.10: Hubble parametresinin birinci mertebeden zamana gore tiirevinin, Soniimlii

Salinim Karanlik Enerji Modeli i¢in t = [0,6] araligindaki degisimi.

Soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, evrene ait ivmelenme parametresi ise su

sekilde elde edilmistir:

(w* + b*) ]2><< 3

4
9 1 - woe™ t) 427
9 [wy + wpe bt (wsinwt — bcoswt) 5 Woe TCOSW (4.27)

a

[vmelenme parametresinin zamanla degisimi, wo =w; = b = 1 ve w = 2 i¢in, Sekil

4.11 de gosterilmistir.
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H*+H

k-4

Sekil 4.11: Ivmelenme parametresinin, Séniimlii Salinim Karanlik Enerji Modeli igin

t = [0,8] araligindaki degisimi.

Sekil 4.11 den, ivmelenme parametresinin degerinin zamanla hizli bir sekilde arttig1 ve
daha sonra da genis zaman igerisinde sabit bir degere yaklastigi goriilmektedir. Bu ani
biiyiimenin evrenin enflasyon anma karsilik geldigi diisiiniilmektedir. Ivmelenme
parametresinin genis zaman igerisindeki davranisi Sekil 4.11 de goriilmektedir ve ayrica

bu parametrenin zaman ilerledik¢e sabit bir degere yaklastigi da goriilmektedir.

Soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, zamanla degisim gdsteren basing ifadesi

ise su sekilde elde edilmistir:

4(w? + b?)?

x (e~bt t—1 4.28
2[wy + woe bt (wsinwt — bcoswt)]? (e wocosw ) (@428

p(t) = 3

Soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, basincin zamanla degisimini gdsteren

grafik, wo =w; =b =k =1 ve w = 2 ig¢in, Sekil 4.12 de gosterilmistir.
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Sekil 4.12: Basincin, Soniimlii Salimim Karanlik Enerji Modeli i¢in t = [0,8]

araligindaki degisimi.

Ideal akiskan gibi davranan karanlik enerjinin basincinin degerinin negatif degerlere
sahip oldugu teorik olarak bilinmektedir. Bizim tanimladigimiz durum denklemi
parametresi i¢in de bu negatif basing durumunun elde edildigi Sekil 4.12 de

goriilmektedir.

Teorik ¢aligmalardan, ideal akiskan gibi davranan, karanlik enerji bileseninin pozitif
enerji yogunlugu degerine ve negatif basing degerine sahip oldugu elde edilmistir.
Bizim tanimladigimiz model i¢in de bu durumun saglandig, sirasiyla Sekil 4.8 ve Sekil

4.12 de agikga goriilmektedir.

Simdiye kadar elde edilen biitiin ifadeler, sonlimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in,
sadece evrende ideal akiskan gibi davranan karanlik enerjinin var oldugu durum igin
bulunmustur. Fakat evrende hem karanlik enerjinin hemde maddenin birarada oldugu
durum daha gergekgi bir varsayimdir. Eger, evrende hem karanlik enerji hemde madde
bulunuyorsa, bu durumda bunlar ¢iftlenim halinde olabilir de olmayabilirde ama bu iki
farkli durum icin evrene ait fiziksel nicelikler farkli 6zelliklere sahip olurlar. Tezin bu

kisminda ise, evrende hem karanlik enerji hem de maddenin birarada oldugunu
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diisiinecegiz ve bu iki yapinin ¢iftlenim durumlarini, ¢iftlenim olmayan durumlarini ayri

ayr1 inceleyecegiz.
e ideal Akiskan ile Maddenin Ciftlenim Durumu:

Evrende hem karanlik enerji hem de madde mevcut ve bu iki yap1 birbirleriyle ¢iftlenim
halinde ise, soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, evrene ait enerji yogunlugu su

sekilde elde edilmistir:

4(w? + b?)?
3K2[w; + woe Pt (wsinwt — bcoswt)]?

p= — poa 3 Fwm) (4.29)

Bu duruma ek olarak, karanlik enerji ve maddenin ¢iftlenim durumunda, sontimlii

saliim karanlik enerji modeli i¢in, toplam basing ifadesi su sekilde elde edilmistir:

B 4(w? + b?)? X (et (- 1)
P= 3K2[w; + woe Pt (wsinwt — bcoswt)]? ¢ Wocosw
— Winpmoa ™3 ¥m) (4.30)

Karanlik enerji ile Madde ¢iftlenim durumu i¢in, yeni durum denklemi parametresi su

sekilde elde edilir:

= H + (14 Wi)poa >+
w(t) =-1- 3

(4.31)

Bu yeni durum denkleminin bu yapisi daha dnce de elde edilmisti. Buna ek olarak, her a

degeri i¢in, (4.31) denkleminin yeniden belirlenebilecegi goriilmektedir.
e ideal Akiskan ile Maddenin Ciftlenim halinde olmadig1 Durum:

Karanlik enerji ile madde arasinda ciftlenim var ise, enerji yogunlugu ve basing
ifadeleri, ¢iftlenim durumundaki gibi ayr1 ayr1 belirlenemez. Bundan dolay1, durum

denklemi parametresi su sekilde tanimlanir:

2
p=wp+ FHg(t) (4.32)
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Ciftlenim olmayan durum i¢in, durum denklemi séntimlii salinim karanlik enerji modeli

icin su sekilde elde edilmistir:

. 4 woe Ptcoswt(w? + b?)
P="PT 32 (wy + woe b)) (wsinwt — bcoswt)
_ \ 2(w2+b?)
— (1 + Wm)mee 3(1+Wml[w1+w06_bt(wsinwt—bcoswt)] (433)

4.2.2. Skalar Tensor Tanimlamasi
e Skalar Alan Durumu:
Soniimli salinim karanlik enerji modeli icin, (4.3) ve (4.4) denklemleri kullanilarak,

(3.27) ve (3.28) denklemleri ile sirasiyla Q(¢) kinetik terimi ve V(¢) skalar potansiyel

ifadesi, (4.23) deki durum denklemi parametresi i¢in sirasiyla su sekilde elde edilmistir:

4(w? + b?)?woe"?coswep
[wy + woe P (wsinwe — bcoswep)]?

AP) = 5 (4.34)

(w? + b?)?[4 — 2wpe PP coswqp]
3k2[wy + woe PP (wsinwp — bcoswep)]?

V(g) =

(4.35)

(4.34) ve (4.35) denklemleri, (3.23) ve (3.24) denkleminde yerlerine konuldugunda, elde
edilen denklemler su sekildedir:

4(w? + b?)?
P =32 —bt (wsi 2 (4.36)
3k?[w; + woe Pt (wsinwt — bcoswt)]
4(w? + b?)?
0= G t—1) (43
P 3Kk2[w; + woe Pt (wsinwt — bcoswt)]? (e wocosw ) (437)

(4.36) ve (4.37) denklemlerinin, soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, ideal
akigkan tanimlamasindan elde edilen, evrende sadece ideal akiskan gibi davranan
karanlik enerji var iken elde edilen (4.24) ve (4.28) denklemleri ile ayni1 oldugu
goriilmiistiir. Sonug olarak, evrenin sadece karanlik enerji ile dolu oldugu varsayimi
altinda, soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, ideal akigkan tanimlamasi ile

skalar tensor tanimlamasinin matematiksel olarak denk olduklar1 goériilmiistiir.



110

e Skalar Alan ile Maddenin Ciftlenim Durumu:

Evrenin skalar alan ve madde ile dolu oldugu gozoniine alindiginda ve buna ek olarak
bu iki yapinin ¢iftlenim halinde oldugu diisiiniiliirse, (3.36) ve (3.37) denklemlerinden,
ciftlenim durumu i¢in kinetik fonksiyon terimi ve skalar potansiyel ifadesi, soniimlii

salinim karanlik enerji modeli i¢in sirasiyla su sekilde elde edilmistir:

4(w? + b?)?woe PP coswe

UP) = 3K2[wy + woe b® (wsinwd — bcoswd)]? (Pm + Pm) (4.38)
_ (w? + b?)?[4 — 2woe P coswp] (Pm — Pm)
Vig)= 3K2[w, + woe P (wsinwd — bcosw)]? 2 (4.39)

(4.38) ve (4.39) denklemleri, (3.23) ve (3.24) denklemlerinde yerlerine konuldugunda,
elde edilen denklemler su sekildedir:

4(w? + b?)?

B = pmoa 3 HWm) 4.40
g 3Kk2[w; + woe Pt (wsinwt — bcoswt)]? Pmod (4.40)
4‘((1)2 + b2)2
= X —bt t— 1
- memoa_3(1+wm) (441)

(4.40) ve (4.41) denklemlerinin, soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, ideal
akigkan tanimlamasindan, evrende karanlik enerji ile maddenin g¢iftlenim halinde
olduklart durum icin elde edilen (4.29) ve (4.30) denklemleri ile ayni1 olduklar
goriilmiistiir. Sonu¢ olarak, evrende ideal akigskan ile maddenin ciftlenim halinde
olduklar1 durumu varsayimi altinda, soniimlii karanlik enerji modeli i¢in, ideal akigkan
tanimlamas1 ile skalar tensoér tanimlamasinin matematiksel olarak denk olduklar

gorilmiistiir.
e Skalar Alan ile Maddenin Ciftlenim Halinde Olmadiklar1 Durum:

Evrenin skalar alan ve madde ile dolu oldugu gdzdniine alindiginda ve buna ek olarak
bu iki yapinin ¢iftlenim halinde olmadiklar1 diisiiniiliirse, soniimlii karanlik enerji
modeli i¢in, kinetik fonksiyon terimi ve skalar potansiyel ifadesi (3.41) ve (3.42)

denklemlerinden sirasiyla su sekilde elde edilmistir:
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4(w? + b?)?woe"?coswep

Q) =
() 3K2[wy + woe b? (wsinwp — bcoswp)]?
— (W, + 1) Fye 30 +wmIF($) (4.42)
V) = (w? + b?)?[4 — 2wpe PP coswqp]
¢) = 3K2[wy + woe b? (wsinwg — bcoswe)]?
W, —1
- m2 Foe—3(1+wm)F(¢>) (4.43)

Skalar alan ile madde arasinda ciftlenim olmayan durum igin, enerji yogunlugu ve
basing degerlerini ayr1 ayr1 bulanamayacagindan daha dnce bahsetmistik. Bu durumdan
dolayi, ciftlenim olmayan durumun sagladigi homojen olmayan durum denklemi,
(3.43), (3.44) ve (3.45) sartlar altinda su sekilde elde edilmistir:

. 4 e btcoswt(w? + b?)
P="PT 32 (w1 + woe~bt) (wsinwt — bcoswt)
B N (w2+b2)
— (1 + Wm)pmoe (1+Wm/3[w1+woe_bt(wsinwt—bcoswt)] (444)

(4.44) denkleminden, sonliimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, ideal akiskan
tanimlamasindan, evrende ideal akigkan ile maddenin ¢iftlenim halinde olmadiklar1
durum i¢in elde edilen (4.33) denklemi ile ayni oldugu goriilmektedir. Sonug olarak,
evrende ideal akiskan ile maddenin ciftlenim halinde olmadiklar1 durumu varsayimi
altinda, soniimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in, ideal akiskan tanimlamasi ile

skalar tensor tanimlamasinin matematiksel olarak denk olduklar: goriilmiistiir.

4.3. KARANLIK ENERJi MODELLERININ TUTARLILIGI

Bu boliimde, soniimlii salinim karanlik enerji modeli icin elde ettigimiz sonuglar
cinsinden, teorik olarak bilinen phantom olmayan dénemden phantom déneme gegis ve
rastlant1 (coincidence) problemi incelenecektir. Buna ek olarak sonlu, gelecek zaman

tekillikleri varsayilan Hubble parametresi cinsinden incelenecektir.
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4.3.1. Phantom Olmayan Donemden, Phantom Doneme Gecis

Bunlara ek olarak, (4.9) ve (4.31) denklemlerinin, (3.19) denklemi ile ayni oldugu
goriilmektedir. Uygun 6lgek faktor (a) se¢imi ile karanlik enerji ile maddenin giftlenim

durumu i¢in, zamana bagli durum denklemi parametresi elde edilebilir.

Evrenin phantom olmayan dénemden phantom déneme gegisi, soniimlii salinim karanlik

enerji modeli cinsinden, 6lgek faktoriin su sekildeki se¢imiyle belirlenebilir:

91 ,-bt
got‘l‘ P e

a=ape sinwt (4.45)

Bu denklem igerisindeki, ag, g, b, @ > 0 dur.

Bu 6l¢ek faktor ifadesi kullanilarak, Hubble parametresi su sekilde elde edilir:
bt b .
H =gy + g1€ (coswt - wsmwt) (4.46)

Bu elde edilen Hubble parametresinin, zamanla degisimi Sekil (4.13) te gosterilmistir:

3.0

H

1.5}

o 1 2 3 4 5 6 71

t
Sekil 4.13: (4.46) daki Hubble parametresinin zamana gore degisim grafigi (w = 5).
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Elde edilen bu Hubble parametresi i¢in, n tamsay1 olmak sart1 ile, 2nn < wt < 2nn +
n araliginda evren phantom olmayan donem igerisinde iken, 2nn —m < wt < 2mn

araliginda ise evren phantom donem igerisindedir.

Hubble parametresinin birinci mertebeden tiirevi ise su sekilde elde edilir:

b?sinwt

H=ge7? — bcoswt — wsinwt 4.47
9

w

(4.47) denklemi icerisinde elde edilen ifadenin, zamanla degisimi Sekil (4.14) te

gosterilmistir:

/_\\_.r-""_"“--u.,__,_._._
M

= g \/ -
_af _
N |

-'I] " " L L ]I- " L L " 1 L " " L 1 " " " " 1 L " " L L

2 3 4 5
I’

Sekil 4.14: (4.47) de elde edilen ifadenin zamana gore degisim grafigi (w = 5).
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Bu duruma karsilik elde edilen, zamana bagli durum denklemi parametresi (3.19)

denklemi kullanilarak su sekilde elde edilmistir:

w(t)
=-1

- {KZ—Z [gle_btcoswt (1 + %)]

—3(1+wp) o3 [go t+‘%1e “blsinwt](1+wm)

3
+ (1 + W) prmoay } X {F [go + g1e " (coswt

- _ 91 ,-bt;
_ Zsinwt)]z _ pm0a03(1+wm)e 3[got+ e smwt](1+wm)}_1 (4.48)

Bu duruma ait, enerji yogunlugu ifadesi ise (3.17) denklemi kullanilarak su sekilde elde

edilmistir:
3 —bt b . 2
p(t) = = [90 + g1€ coswt — Zsmwt ]
_ pmoaa3(1+wm)e—3[got + %e‘btsinwt](1+wm) (4.49)

(4.49) denklemi igerisinde elde edilen ifadenin, zamanla degisimi Sekil (4.15) de

gosterilmistir:
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f

Sekil 4.15: (4.48) de elde edilen enerji yogunlugunun zamanla degisim grafigi (w = 2).

Basing ifadesi ise (3.18) denklemi kullanilarak su sekilde elde edilmistir:

1 W
- _ -bt hd
p(t) = = {2g,e7"*coswt (1 + b)

b
+3 [go + g.e7 bt (coswt — Zsinwt)]2

—3(14+wm)  —3[got + Le~Ptsinwt](1+w
— WinPmoly ( m)e [got +° ™" sinwt]( m)

(4.50)

(4.50) denklemi igerisinde elde edilen ifadenin, zamanla degisimi Sekil (4.16) da

gosterilmistir:
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—10!}

—4ol

Sekil 4.16: (4.49) da elde edilen basincin zamanla degisimini gosteren grafigi (w = 2).

(4.48) denkleminden, uygun parametriler ile t >0 — p(t) = 0 olur ve yine uygun

parametrilerin se¢imi ile birlikte (4.49) denklemi, t = 0 — p(t) < 0 olur.

4.3.2. Sonlu, Gelecek Zaman Tekillikleri

Genisleyen evren i¢in, sonlu gelecek zaman tekilliklerini tanimlamak i¢in, su sekilde bir

Hubble parametresi varsayalim:
H~go(ts — )™ + H, (4.51)

Bu denklem igerisindeki, go,ts, Hy > 0, B # 0 ve B, tekilligin tipini belirler. tg, tekillik

icin sonlu zamani ifade eder. f = 0 durumu, de Sitter uzayina karsilik gelir.

(4.45) denkleminin, zamana gore tiirevi § nin farkli durumlari i¢in su sekilde elde edilir:

0 _[golts—t)F7E, (B #0)
H {00 ’ (8 = 0) (4.52)
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(4.50) denklemi igerisindeki Hubble parametresi kullanilarak, farkli f degerleri igin
Olcek faktor su sekilde elde edilmistir:

[42]
(ts—t)90

B = ligin, a(t) = Tip I tekilligi.

—1-B
B> 0igin, a(t) = exp[%] Tip I, Tip II tekilligi.

go(ts—t)1=F

B < 0igin, a(t) = exp[ =

+ Hot] Tip IL, Tip IV tekilligi.

Bu ifadelerden goriildiigii gibi, sadece Tip II ve Tip IV tekilliklerinde Hy sifirdan farkl
bir degere sahiptir. Ayrica bu denklemler igerisindeki, f nin degerine gore tekillik tipi
belirlenebilir. p o< H? ve p « 3H? + 2H oldugu igin, B cinsinden, dort tip tekillik su

sekilde smiflandirilabilir:

e Tipligin: =1, TipIlligin: 0> >—-1, TipIlligin: 1> >0, Tip IV
icin: f < 1 dir, B tam say1 degildir.

Madde yok iken, durum denklemi parametresi su sekilde elde edilebilir:
1+ w(t)~(t, — t)F1 (4.53)

Sonug olarak, gelecek tekilliklerinin biitiin dort tipi icin  parametresinin yukaridaki
degerlerinden, (4.53) denklemi kullanilarak madde yok iken ki durum denklemi

parametresi ayri ayri belirlenebilir.

Maddenin varhiginda ise, (3.19) denklemi kullanilarak, durum denklemi parametresi

farkli § degerleri icin su sekilde elde edilir:
B # 0, # 1igin,

2 ty—t) Pt _90Q+wm) o o —p+1
w)~—1- {_ ! SKZ ) +3(1 + Wp)pmode . F 0 }

3
X [ (98 (ts = )% + Hy)?

_go(1+Wm)(tS_t)—ﬁ+1

— PmoQo€ 1-B (454)
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B = 1ig¢in,
2 ) 35 -2 2
W(t)~_ 1_{_Fg0(ts_t) +3(1+Wm)pm0a0}x [F(go(ts_t) +H0)
— Ppgto] ™! (4.55)

Farkli tekillik tiplerine ait elde ettigimiz Olgcek faktdr ifadeleri kullanilarak, durum

denklemi parametreleri su sekilde elde edilir:
B > 0 icin, Tip I tekilligine ait durum denklemi parametresi su sekildedir:

w(t)~—-1

2 p-1 (£, — p)F T
ty—t)F- _ —

3
X [ (gh(ts = )72 + Ho)?

1-8
t.—t
- pm0a53(1+w’") exp [go(;,fl)] (4.56)

B = 1ig¢in, Tip I tekilligine ait durum denklemi parametresi su sekildedir:

200(ts —t)™2 3
w(t)~—1- {gO(;—z) +(1+ Wm)Pm0a0_3(1+Wm)} X [ﬁ (95 (ts — )72 + Hy)?
ao —3(1+Wm)
— pmo(———77) (4.57)

(ts — t)70
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B < 0ig¢in, Tip II tekilligine ait durum denklemi parametresi su sekildedir:

w(t)~—-1

12 +(1+ Wm)pmoao EXp[

) 290(ts — t)y=F-1 —3(14+wp)
p—1

1_3 —3(1+Wm)
t.—t
9t =0'" }

3
X [ (g8t — )72 + Ho)?

1-8
—3(1+wm) exp [M

— PmoQy ,3 —1 ] (458)

B > 0 icin, Tip III tekilligine ait durum denklemi parametresi su sekildedir:

w(t)~—1

2go(ts —t)~F 1 - -
- { > SKZ +(1+ Wm)Pmoao?’(me)eXp[T]

3
X [ (3t — )2 + Ho)?

1-p
ts—t
~ Pmody " exp [g()([‘}fl)] (4.59)

B < 0igin, Tip IV tekilligine ait durum denklemi parametresi ise su sekildedir:

K2

— ) B-1
W(t)~— 1 _{Zgo(ts t)

1-p
ts—t
+(1+ Wm)pmoagz’(”Wm) exp —go(’; — 1) + Hyt

—3(1+wm)}

1-p
3 _ - golts — 1)
X [z (g8t = 07 + Ho)? = pmoa ™" Wexpl=——]  (4.60)
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4.3.3. Rastlant1 (Coincidence) Problemi

(4.48) denklemi kullanilarak, durum denklemi tanimlamasi altinda, (3.46) denklemi
coziilerek, sontimlii salinim karanlik enerji modeli i¢in rastlanti (coincidence) problemi
incelenebilir. (3.46) denklemi bu karanlik enerji modeli i¢in tekrardan su sekilde elde
edilmistir:

3a(3;(1+wm)

r=-1+ [go

2
K*Pmo

b 9g1,-btg;
+ g,e7 Pt (coswt - Zsinwt)]ze3(1+w’")(g°t+ 0 SO (4 61)

Bu ifadenin, w,, > —1 durumu i¢in, zamanla iistel olarak artar. Bundan dolayi, soniimli
salimim karanlik enerjinin durum denklemi formiilasyonu i¢in rastlant1 (coincidence)

probleminin ¢oziilebilecegi goriilmektedir.

Sontimlii salinim karanlik enerji modeli, skalar tensor tanimlamasi igin, su sekilde bir

fonksiyon tanimlanabilir:

h
g(¢p) =aln (hoqb + Zl e"b¢cosw¢) (4.62)
Bu denklem igerisindeki; a, hy, h;, w > 0 ve sabittirler.

(4.62) igerisindeki fonksiyon icin, ¢ =t,H=g'(t) ve a(t)=aeed®, a,=

(?)(1/ 3(+wm))  durumlarina ek olarak (3.44) ve (3.45) tanimlamalari igin, Hubble
0

parametresi su sekilde elde edilmistir:

alhy — hye Pt (2 coswt + sinwt)]
H= w

(4.63)
hot + % e btcoswt

(4.63) denklemi i¢in, (3.46) denklemi ¢oziiliirse su durum elde edilir:

3a2a3(1+wm) b 2
r=—1+ 0 [ho — he7 bt (5 coswt + sinwt)] (hot

2
K“Pmo

h
+ Zle‘btcosa)t)3(”"""1)“‘2 (4.64)
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a =2/3(1 + w,,) secimi igin, (4.64) denklemi su duruma indirgenir:

3a2a3(1+wm) b
r=-1+ 0 [ho — hye7bt (; coswt + SiTl(Ut)] (4.65)

2
K Pmo

r, maksimum ve minimum degerlere sahiptir:

3a2a3(1+wm) 3a2ag(1+wm)
L gy~ h) ST~ (o + ) (4.66)
mo mo

Bu durumlar i¢in su sonug elde edilebilir:

-1+ (3a2ag(lJ””m)/;czpmo)(hO + h;)~0(1) ise her zaman pi = 0(1) dir. Bundan

dolayi, soniimlii salinim davranig gosteren karanlik enerjinin, rastlanti (coincidence)

problemine ¢6ziim olabilecegi goriilmektedir.

Sonug olarak, (4.61) ve (4.66) denklemleri, soniimlii salinim karanlik enerji modelinin
hem durum denklemi hem de skalar tensor formiilasyonlar: ile rastlanti (coincidence)

problemine dogal bir sonug olabileceklerini géstermektedir.
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5. TARTISMA VE SONUC

Bu tez caligmasinda, evrenin dinamigini inceleyebilmek i¢in, evrenin biiyiik bir kisminm
olusturdugu diisliniilen karanlik enerjinin davranisini agiklayabilecek olan iki teorik
karanlik enerji modeli Onerilmistir. Evrenin dinamik davranisi, durum denklemi
parametresi ile belirlenir. Teorik olarak bu parametrenin sabit bir degere sahip oldugu
ve bu degerin tam olarak —1’e esit oldugu elde edilmis olup, bu durum altinda gesitli

teorik caligmalar yapilmistir. Bu duruma karsilik, yakin zamanlarda yapilan gézlemsel

calismalardan bu parametrenin degerinin -1.48<w.<-0.72 araliginda oldugu elde
edilmistir. Bu durumda, durum denklemi parametresinin teorik olarak 6ngoriildiigii gibi
sabit bir degere sahip olmadig1 ortaya ¢ikmaktadir yani bu parametre zaman igerisinde
farkli degerlerlere sahip olabilir. Bu durum ile birlikte bu tez calismasi igerisinde,
evrenin biiyiik bir boliimiinii kaplayan karanlik enerjinin sahip oldugu durum denklemi
parametresinin, evrenin dinamigini agiklayabilmek i¢in zamana bagl bir fonksiyona
sahip oldugu disinilmistir. Evrenin dinamik degisimini agiklayabilmek igin
tanimladigimiz zamana bagli degisim gosteren karanlik enerji modelleri ise
davraniglarina bagli olarak Soniimlii Karanlik Enerji Modeli ve Sontimli Salinim
Karanlik Enerji Modeli olarak isimlendirilmistir. Bu incelemeyi, ilk olarak, evrenin
biiyiik bir boliimiinii i¢eren karanlik enerjinin ideal akigkan gibi davrandigini varsayip,
bu dogrultuda tanimladigimiz iki model icin c¢esitli fiziksel nicelikleri ideal akiskan
tanimlamasi ile elde ettik. Daha sonra, evrende ideal akiskan gibi davranan karanlik
enerjinin yanisira maddenin de var oldugunu diisiiniip, karanlik enerjinin madde ile
ciftlenim halinde oldugu durum ve karanlik enerjinin madde ile ciftlenim halinde
olmadig1 durum ayr1 ayr1 ele alinip, bu ciftlenim olan ve ¢iftlenim olmayan durumlar
igin evrene ait fiziksel nicelikler, tanimladigimiz iki karanlik enerji modeli cinsinden
ideal akigkan tanimlamasi kullanarak elde edilmistir. Ikinci olarak ise, evrenin biiyiik bir
kismini igeren karanlik enerjinin ideal akigkan yerine skalar alan gibi davrandiginm
varsaylp, yani evrenin skalar alanlar ile dolu oldugunu disiiniip, skalar tensor
formalizmi kullanilarak, tanimladigimiz iki model igin gesitli fiziksel nicelikler elde

edilmistir. Daha sonra, evrende skalar alan gibi davranan karanlik enerjiden baska
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maddenin de var oldugunu diisliniip, skalar alan ile maddenin ciftlenim halinde oldugu
durum ve skalar alan ile maddenin ¢iftlenim halinde olmadiklar1 durum ayr1 ayr ele
alinip, bu iki durum i¢in fiziksel nicelikler, tanimladigimiz iki karanlik enerji modeli
i¢in skalar tensor tanimlamasi kullanilarak elde edilmistir. Bunlara ek olarak, skalar
alanin sadece zamanin bir fonksiyonu oldugu goz Oniine alindiginda, ideal akiskan
tanimlamasi ile skalar tensor tanimlamasinin, fiziksel olarak farkli anlamlara sahip
olsalar bile matematiksel olarak birbirlerine denk olduklar1 gosterilmistir. Sonlu,
gelecek zaman tekilliklerini belirleyebilmek i¢in genisleyen evren ig¢in Hubble
parametresi varsayilmistir. Son olarak ise, yapilan ¢alismalarda salinimli karanlik enerji
modelinin rastlantt (coincidence) problemini c¢odzebilecegi goriilmiistir, tezimiz
igerisinde sunulan soniimlii salinim karanlik enerji modelinin de hem durum denklemi
tamimlamasi hem de skalar tensor tanimlamasi ile rastlanti (coincidence) problemine

¢ozlim olabilecegi goriilmektedir.

Sonug olarak, ele aldigimiz iki karanlik enerji modeli i¢in elde ettigimiz sonuglarin, son
zamanlarda yapilmis olan teorik ¢alismalar ve gozlemsel sonuglar ile uyum igerisinde
oldugu gortilmektedir. Cesitli fiziksel niceliklerini hesapladigimiz bu iki karanlik enerji
modelinin, kozmoloji caligmalar1 i¢in etkin bir durum olduklar1 goriilmektedir. Bu
tanimladigimiz parametreler ile evrenin baslangicini, dogasini ve geleceginin
incelenebiliyor olmasi hala yapilmakta olan hem teorik hem de gozlemsel caligmalar

icin 6nem arz ettigi diisiiniilmektedir.
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