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0ZET

Bu calismada evrenin e§rilidini igeren Robertson-Walker metrigi
kullanilarak, evrenin geometrisinin diiz, kapali ve ac¢ik oldugu arastiril-
mistir, Bunun icin Once Einstein alan denklemleri hesaplanmis ve Friedmann

modelleri ic¢in kullaniImistir.

Boylece Friedmann modelleri icin parlaklik uzakliklari, parcacik

‘ufuklari ve ac¢isal biiylklikler hesaplanmistir.

Daha sonra evrendeki y1ldiz kimelerinin sayisi, gonderdikleri 1si-

gin siddeti ile baglantisi incelenerek evrenin boyutlari arastirilmistir,

Son olarak kozmolojik sabiti iceren kapali modeller incelenmis ve

bu sabitin dnemi tartisiimistir.
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SUMMARY

In this work, by using the Robertson-Walker metric it is shown
that the geometry of the universe is flat, closed and open. For that
reason the Einstein field equations have been calculated and used for
the Friedmann models. The luminosity distance, the particle horizon and

angular size for Friedmann models.

We have also examined the number of set of star in the universe,
the dimension of the universe and the instensity of the star radiation.
Finally, we have discussed the closed models which contain the cosmologic

constant.
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GIRLIS

Gravitasyon hareketi uzay ve zamanin 6zel1igi ile ilgilidir. Einstein
uzay ve zamanin bu 0zelligini geometri ile gostermistir. Uzay-zaman geomet-
risinde uzay zamaninin dzellikleri ik fonksiyonlarina baglidir. Buna gore
Friedmann modellerinde kullanilacak olan Christoffel sembolleri, Riemann
tensorii, Ricci tensori ve Einstein tensdrleri de uzay ve zamanin fonksiyon-

(1)

laridir.

Boylece evrenin geometrisi Robertson Walker metrigi ile temsil edi-
lebilir. Bu metrikte k uzayin egrilik parametresinin ald1g1 dederlere gore

Friedmann modelleri elde edi]ir.(z)

Friedmann modelleri, kozmolojiksel gdzlemlerin aciklanmasinda kulla-
n11di1§1 i¢in bir galaksinin parlaklik uzakl11§1 bu modeller icin elde edil-
mistir. Burada yavasiatma parametresi 1 alindiginda Friedmann modellerin-

2 -
de parlaklik uzakligr icin ayn1 ifade bu]unur.(°)

Galaksilerin kizilakaymas1 z —> » olursa, gozlenebilir en fazla
uzaklik, yani parc¢acik ufku Friedmann modgj]eri i¢in elde edilmistir. Yine
bu modeller i¢in bir gozlemciye gore bir ga]akéinin acisal biyukliugu hesap-
lanmistir, Ayrica kapali model (k=1) i¢in galaksilerin sayisini hesaplamada
kullanilacak bagint1 elde edilmistir, bu badint:1 dider Friedmann modelleri-

néde uygu]anm1$t1r.(4)
Evrenin boyutlari Olbers paradoksu adi altinda incelenmistir.

Son olarak, kozmolojik A terimi iceren modeller elde edilmis ve A

teriminin Onemi arast1r11m1st1r.(°)



I. BOLUM
GENEL RELATIVITE

I.1. UZAY, ZAMAN VE GRAVITASYON :

Bir gezegen glines etrafindaki yOriingesinde donerken giinesin cekim

kuvveti altindadir.

Coulomb kanunundan bildigimiz gibi birbirinden farkly iki elektrik
yuki birbirini ceker.
Newton kanununa gore herbiri farkli herhangi iki kiitle gravitasyo-

nel kuvveti (kitle c¢ekim kuvveti) ile birbirini ceker.

Buna gore bu ikij kanun birbirine benzer, yani elektromagnetik ve

gravitasyonel etkilesmeler birbirine benzerdirler.

Bununla birlikte yine de ikisi arasinda bir fark vardir; clnki iki
farkly elektrik yuki birbirini c¢ekerken, ayni1 iki elektrik yiikii birbirini
itmektedir. Bu nedenle burada gravitasyonla bir paralellik yoktur. Yani
gravitasyonel geri itmeye heniliz bir Ornek veremeyiz. BOylece elektriksel

etki ile gravitasyonel etki arasindaki fark kolayca goriiliir.

1.1.1. Gravitasyonun Siirek1i1igi :

Gravitasyon etkisi istendigi zaman degisemez, herhangi bir yerde

varsa siireklidir, degismez.

Dogada her zaman var olan gravitasyon hareketinin ¢Ozlimli, Einstein'-
in genel relativite teorisi ile mumkiindiir. Einstein'in kanitlamaya calis-

t1§1 gravitasyonun siirek1i1igi uzay ve zamanin 0zelligi ile ilgilidir.

Einstein uzay ve zamanin bu 0zelligini geometri ile gOsterdi.



A+B+tC=18°

SEKiL (I.1) (a) EUCLIDEAN geometrisine gOre diiz (iki boyutlu) uzayda bir
licgenin i¢ acilart toplam 180° dir.

(b) Bir ABC dik iicgeni i¢in pisagor teoremi gecerlidir.

1.1.2. Uzay-Zaman Geometrisi :

Hareketsiz bir sistemde (x,y,z) kartezyen koordinatlari, t diizenli

bir zamani1 ifade etmek lizere;

(Xs¥,Z,t) ——> (xtdx, ytdy, ztdz, t+dt) ve buna gore, bir A(x,y,z,t) nok-
tas1 ile B(xtdx, ytdy, ztdz, tidt) noktasi arasindaki uzaklik ds olmak

lizere,,



ds? = cPdt? - (i + dy 4 d2d) (1.1)

ile verilir. Bu uzaklik invarianttir, yani baska bir (x',y',z',t') koor-

dinat sistemine ge¢ildiginde yine ayni ifade bulunur.

At+B+C>18°

> AC

(b)

SEKIL (I.2) (a) U¢ boyutlu uzay geometrisinde, sekilde goruldugi gibi,
kiire yiizeyinde bir licgenin i¢ ac¢ilari toplam 180°% den
fazladir.

(b) Bir ABC dik lcgeni icin pisagor teoremi gecerli dedildir
ve iki nokta arasindaki en kisa yol bunlari birlestiren

dogru degil, bir yaydir.



SEKiL (I1.1)'den SEKIL (I.2)'ye yani kartesyen koordinatlardan ge-
nel koordinatlara gegersek, iki nokta arasindaki uzaklik;
3 k

2 i
ds” = 3§ g, dx dx
i k=0 1K

(1.2)

olur ve bu "uzay-zaman geometrisi" olarak isimlendirilir. Burada x' koor-
dinatlari;

i=1,2,3 uzay ve i=0 zaman koordinatidir.

gik'1ar x! lerin fonksiyonudur ve se¢ilen koordinat sistemine gore
degisir. Yani uzay-zamaninin ozellikleri 9k fonksiyonlarina baglidir,

Ornedin Minkowski uzayinda (dliz uzayda) gik'lar1n matris formu;

| 0 0 |
0 -1 0 0 |
9., = | (1.3)
k"9 0 -1 0 .
0 0 0 -l

seklindedir.

1.2. VEKTORLER VE TENSORLER :

Bir kiire yiuzeyindeki geometriyi anlamak i¢in, a yaricapli bir

kiire alalim, bu kiirenin denklemi;

2 2 2 2 (1.4)

dir. Kullanmamiz gereken koordinatlar ise;

X = asinbcos¢
y = asindsing (1.5)
Z = acosh

seklinde ifade edilen kiiresel koordinatlardir.



Burada (0,9) ac1lar1i, 0 <6 < mve 0 < ¢ < 2w dir, Bdylece sabit
a yaricapli bir kiire yiizeyinde A(6,) ile B(6¢d6, ¢tdd) noktalari arasin-

daki do uzakli1gi;

2

do? = a%(do? +:sinZede?) (1.6)

denklemiyle verilir,

r yaricapli kiire ylizeyinde, 0 < r < = olmak Ulzere A(r,8,¢9) ve

B(rt+dr, 6+do, ¢1dd) noktalari arasindaki do uzakligi;

X = rsingcos¢
Yy = rsingsing (1.7)
Z = rcosdH

koordinatlari kullanilarak;

do® = dr? ¢ r2(do® + sinZoded) (1.8)

denklemiyle verilir. Zamanida goz Oniinde bulundurarak, bunu genellestire-
biliriz.

Genel koordinatlarda uzakli1g§1 tekrar yazarsak, tekrar eden indis-
ler lizerinden toplam oldudunu da gozoniinde tutarak, uzay-zaman geometrisij;

2

k
dS_: g'ik

dx ' dx (1.9)
seklini alir.

1.2.1. Skalerler :

Bir skaler veya bir invariant herhangi degisen koordinatlar altin-

da degismez.

Eder bir skaler ¢(x1) seklinde x! koordinatlarinin bir fonksiyonu

ise, bu skaler invarianttir ve yeni x'! koordinatlarindaki dederi;



- - . lk J . Ik
o) = o[l x®) = o) (1.10)
dir. Bu fonksiyonun formu degisir, fakat dederi degismez.

1.2.2. Kontravariant Vektorler :

Uzay-zamaninda parametresi A olan bir egri verildigini diisinelim,

x1, A 'nin fonksiyonu olmak lizere bu egri;

X'z x1(n) (1.11)

olsun. Herhangi bir noktada bu egrinin tegeti, 4-elemanl1 bir vektorle
(tanjant vektori) verilir. Yani x-koordinat sisteminde bu A vektoriunin

4 bileseni;

(1.12)

dir. Bu vektdr, yeni x'-koordinat sisteminde, yani A' vektdriinin 4 bile-

seni,
. Vi
art oz O (1.13)
dx
ile verilir. Bu fonksiyonlarda;
dooxiee®y ve xk o xRy (1.14)
donlisiimleri vardir. Boylece kontravariant vektorler;
Ik .i |k 3
YL ) S S S\ (1.15)
ax} dA ox!

ile verilir,



Ornegdin x°-sabit, x]zsabit, x2=A ve x3=A2 ise bu egrilerin tan-

jant vektorleri (1.12) badintisindan :

A dx®
da

=D AO:O

A]:O, A2=] ve A3=2X olarak, x-koordinat sisteminde A vektdriiniin

4-bileseni bulunur.
1.2.3. Kovarjant Vektorler :

¢(xk) skaler bir fonksiyon olmak lizere;
k .
$(x") = sabit (1.16)

seklinde bir ylizey verilmis olsun. Bu ylizeyin normali 4-elemanli bir vek-
torle verilir. Yani x-koordinat sisteminde bu B vektoriinin 4 bileseni
(normal yada kovariant bilesenler);

B, = 9% (1.17)

i ]
dir. Bu vektor, x'-koordinat sisteminde, yani B' vektoriniin 4 bileseni;

)
Bi = ——r (1.18)
ax

ile verilir., Bu doniisiimler 1ineer doniisiimlerdir (B% <—>-Bi). Boylece
x'-koordinat sisteminde B' vektorii, yani kovariant vektorler;
i i

] - : = .
k- ax‘k x| ax'E 1

B

ile verilir.

Ornedin birim kiirede :



2

B]=2x], BZ=2x ve B 2x3 olarak, x-koordinat sisteminde B vektoriiniin 4-bi-

3:
leseni bulunur.
1.2.4. TensOrler :

Vektor kavrami genel olarak bir tensordiir. Mertebesi 2 olan "kon-

travariant" bir tensor;

. Vi vk ,
T.1k } axm ax 2 7mn (1.20)
ax X
donlisiim kanunu ile karakterize edilir.
Mertebesi 2 olan "kovariant" bir tensoOr;
axm an
T, = . T (1.21)
ik Iy ] ax.k mn

donlsim kanunu ile karakterize edilir.

T; bir kovariant, bir de kontravariant “indisi olan ikinci mertebe-

den karisik bir tensordiir. Bu tensdriin doniislim yasas1;

. 11 n
LA U A (1.22)
X ox

ile verilir. Karisik tensorde;



ol
her kovariant k indisi igin ——git;- ¢arpani ve
ox!

ax'i
X

her kontravariant i indisi icin carpani vardir.

Ornegin (1.9) uzay-zaman geometrisindeki ik nicelikleri kovariant tenso-
re doniisiirler.

ds2

g, dx ' (1.9) [%-koordinat sisteminde-I

i k

ax' ™M ax'"
i k -
- (gik axm axn )dx‘mdx'n
ox' ax'
= g%ndx'mdx'n L_x'-koordinat sisteminde:l

Boylece 9k niceligi kovariant bir g&n tensoriine donilisir. x'-koordinat

. . 2 . A g ‘s S
sisteminde ds” nin bu son jfadesi "uzay-zaman metrigi" ve 9$n tensori

"metrik tensor" olarak isimlendirilir, bu tensor;

v 3X1 axk
mn ax.m ax.n

g %y (1.23)

ile verilir. Karisik tensdre bir Ornek verirsek;

ik ise & ; - 1
(1.24)
itk ise §, =0

seklinde tanimlanan "kroneker deltasi" ikinci mertebeden karisik bir ten-

sordilir. Ayrica ileride kullanacadimiz bagintilar;
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k& s

9, 9 = & (1.25)

ile verilir.

1.2.5. Christoffel Sembolleri :

;
kg
Sembolleri" o]arak isimlendirilir.

I,  katsayilari uzay ve zamanin fonksiyonlaridir ve "Christoffel

Christoffel sembolleri dic¢in;

i i
Teg = Tok (1.26)

esitliginin gecerli oldugunu gostermek kolaydir. Ayrica r;z 9ip Ve g1k

lar cinsinden;

. 59 24, 39, .
im ( mk R Eﬁ _ ;2 ) (1.27)

Fi = —l—'g
k2 2 9X X IX

ile verilir. Minkowski uzayinda g1.k larin matris formu,
95y = diagonal (1,-1,-1,-1)
seklinde oldugundan, Christoffel sembolleri icin;
n =0 (1.28)
kg ~ :

esit1igi gecerli olur.

Ornek :
a yarigapli bir kiire yiizeyinde yol elemani;

2 2

ds? = alde? 1 a2

sin2ode?
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metrigdi ile verilir. Bu kiirenin denklemi;.

3)2"3 a2

2
()2 4B 4 (x
seklindedir. Kullanilacak koordinatlars
1 . 2 . . 3 .
X =asindcos¢d, X =asinesing ve x“=acos® dir.

1 birinci nevi

Bu uzay i¢in 1,j,k=1,2 olarak (x]=e ve x2=¢ ile) sz

"Christoffel Sembollerini® hesapliyalim :

[ Taz 0
9, |-
k% 0 azsinze

Bu metrige gore;

olur. Yani,

[fo]
=
]
e )
-
«
~
!
o

= 9op = a251n29

w
[AS]
—

|

seklindedir. Ayrica;

9 =det[gm_J T
(] [0 ] =L el ]|

bagintilari kullanilarak;

a4sin26

m. 2
[ngL ] oo
0 1/a%sinZe

3

bulunur. i,k,% 1,2 buna gbre 2°=8 tane Iﬂ& bulacagiz. Boylece (1.27)

1

denklemini kullanarak bu sembolleri x =6 , x2=¢ oldugunu da hatirliyarak

hesaplayabiliriz.
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11 m, %m0 %Ym - 9y,
r]] - g ( 1 t 1 - m )
2 oX X X
olur. Burada sadece m=1 i¢in g]mfo oldugundans
1 1 11 99 1 98
P]] =—4 = 7 =0
2 30 2a 26

bulunur. Yanis

1
P]] =0

olur. Benzer sekilde, diger semboller, (1.26) simetrisi de gozoniinde bu-

lundurularak hesaplanirsas

1

T 4
F] = -sindcosH

22 ~

2
F1] =0
T?Z = Fg] = cos® = cotb

sinb

2
P22 =0

olarak bulunur.
Boylece sabit a yaricapli bir kiire icin)s1f1rdan farklit birinci

nevi Christoffel sembollerini tekrar yazarsak:

r;z =-sin6cosé ve T, = Fz = cotb (1.29)
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Simetrileri :

1.2.6. Rikﬁm

R. "Riemann tensOri" olarak isimlendirilir. Bu tensor g, 'lar
ikam ik

cinsinden;
b
2

Rikem (Oe,im T Jim,ke ™ %m,iz ~ ig,kn)  (1-30)

bagintisi ile verilir. Burada yazim kolayligi i¢in;

2

og

gkz,im axjaxm

seklinde kullaniimistir. Riemann tensori R “in 1i,k,s,m=0,1,2,3 olmak

ik 2m
Uzere 44=256~tane bilesenini bulabiliriz. Yalniz bunlarin ancak 20 tanesi
cebirsel bagimsizdir. (1.30) badintisindan bu 256 Rik"m yazildiginda, bun-
Tarin 212 tanesinin si1fir oldugu goriilir. BOylece sifirdan farklr 144 ta-

. l . - ~ .
ne Riklm ka11r..gik larin simetrik oldugunu yani,

9ik = i

ve koordinat sisteminin ortogonal oldugunu gozoniinde tutarsak;

ﬂ:k ise £0
9., = (1.32)
kK™ Vi dse =0
olur. Ayrica;
ik, am = Jik,m (1.33)

seklinde tiirevlerin yerdegistirebilecegini hatirlarsak, birbirinin aym
olmayan sadece 40 tane R, - bulunur. Riemann tensorii Rikam Pir yerdegis-
tirmeye gore antisimetrik, iki yerdegistirmeye gore simetriktir. Bu simet-

ri;
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Rikem = “Reiam = "Rikme = Remik (1.34)

bagintilari ile verilir.

Bu (1.34) bagintilari gozoniinde tutulursa, 40 tane Rikzm'den 20
tanesi (-), 20 tanesi (t) isaretlidir. Bunlarin (t+) olanlari (-) olanla-

rinin aynisidir, sadece isaretleri farklidir.

Boylece lineer bagimsiz 20 Rikz

m

Rot10 Ro331
Ro120 Ro332
R0130 Ri221
Ro112 Ry231
Ro113 R1223
Ro220 R1331
Ro320 R1332
Ro221 R2332
Ro223 Ro330
R3003 R3223

Ayrica, yine gkg‘in simetrik olmas1 ve tiirevierin yerdegistirebilir olma-

sin1 hatirlayarak;

Rikem ¥ Rimke T Rigmk =0 (1.35)

denkleminin variigini, bu denklem de (1.30)'lU yerlerine yazarak gorebili-

riz.
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1.2.7. Ricci ve Einstein Tensorleri :

ile arasinda-

sz Ricci tensorii olmak lizere, Riemann tensori Rikzm

ki baginti;

_ Jim = ph
ke = 9 Rikem ¥ R ko (1.36)

ile verilir. Ricci tenstri simetriktir, yani;

Rk = R (1.37)
dir. Ayrica Ricci tensoOriini kullanarak;
k% _ oK

R=g"R, =R (1.38)

seklinde bir skaler elde ederiz. Bu R skaleri "egrilik skaleri" olarak
isimlendirilir. BoOylece Rik Ricci tensorini ve R egdrilik skalerini kulla-
narak;

1

Gix

badintisini elde ederiz. Burada Gik tensori "Einstein tensori" olarak

isimlendirilir.
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IT. BOLOM

FRIEDMANN MODELLER?

IT.7. KOZMOLOJI DE EINSTEIN ALAN DENKLEMLERT :

Evren hakkinda bilgi edinebilmek i¢ins s(t) fonksiyonu ile verilen,
genlesme oranini ve evrenin t=sabit iken uzaysal bdlgelerinin, k paramet-
resi ile belirtilecegi gibi a¢ik, diiz veya kapali olabilecegini, dinamik
bir teori olan, Einstein'in genel relativite teoresini kullanarak a¢ikla-
yacagiz.

Bir varsayim evrenin biliylk 0lcekte gozlemlerinde g0sterdigi gibi
bir bicim ve esyonsel oldugu kabullidiir. Bu varsayim dogrultusunda evrenin

geometrisi (t,r,p,¢) es hareketli bir koordinat sistemi araci11d1 ile

2 T
d52 = c2dt2-52(t) (i——gf—z—-t rz(d92¢sin29d¢2) (2.1)
L_ 1-kr .J

seklinde verilen yol eleman1 ile temsil edilebilir. Bu metrige "Robertson-
Walker" metrigi ads veri]ir&zéurada s(t)'ye 0lcek carpani, k'ya uzayin eg-
rilik parametresi denilmektedir. k'nin 1, 0 ve -1 olmasina gore de, evre-
nin geometrisinin sirasiyla eliptik (kapali), silindirik (6klitsel veya
diiz) ve hiperbolik (acik) oldugu dusiniimektedir.
Evrenin icerigini tanimlamak ic¢in, bizim izleyecedimiz yol; dnce
T; enerji tensoriinli kullanarak, Einstein tensorinii hesaplamak ve bu suret-

le Einstein alan denklemlerini yazmaktir.

Kullanacagimz degdiskenleri gerektigi sekilde diizenlersek :
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x =ct x]=r X =0 X" =¢ (2.2)

olur. Boylece g5 Min s1firdan farkli bilesenleri :

=1 - s
900" 977 1-kr2
(2.3)
22 22 .2
9op="S'T g33= S r sing
ve
32 .
S'r sing
1-kr

olur. (1.27) bagintisindan da F&z Christoffel sembollerinin sifirdan

farkli bilesenleri :

1 2 31 s
r = T = T = —
01 02 03 A s
0 ss 0 ssrd
1 c(1-kr™) 22 o
U sirlsine rl . kr
33 c L (2.4)
2 3 1
T = 'y, = —
12 13 n
1 2 1 2, .2
oy = -r(1-kr") P33 = -r(1-kr7)sin™®
2. _ s 3 _
P33 = -sinbcoso F23 = cotb

olur. Burada S, s nin t ye gore tiirevini gostermektedir.

Simdi asadidaki sekilde yazilabilen Ricci tensdrinii hesapliyalim.
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: " :
25 ik L omoon 4 aan/7g
Rik® 7% t tTn Tkm " Tik T, 2 (2.5)
9X 9X ax | X
Rik‘n1" uzun islemler sonucu hesaplanan sifirdan farkli bilesenleri :
0 3 5
Ry = = — (2.6)
c s
. .2 2
1T 52 3 1 S ., 25 +2kc
Ry = Ry = R3 = Cz ( ! 2 ) (2.7)

.. -2 2
1 1 1 1 g S tke 2 3
G; = R, - —R = - (2 + y =G, =G (2.9)
1 1 2 c2 S 52 2 3
2, 2
0 0 1 3 s tkc
Go = Ro - —E—-R= - = ( 7 ) . (2.10)
c S

olur. Biz burada I. boliimdeki genel relativite tekniklerinin kozmoloji

probleminde nasil uygulanabilecegini gordiik.

s:so=sabit ve k=11 alarak daha once Einstein evreni ic¢in elde edilen

0 1 - 3
R« ——R=-
0 2 :?T
ve
1 1 2 1 3 ] 1
R, ~-——R=R, -—R=R,-—R= -
1 2 ? 9 3 2 :;r
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formlilTerini verdigi kontrol edilebilir.

Simdi tekrar Einstein alan denklemlerine donerek (2.9) ve (2.10)

bagintilarindan alan denklemleri kimesinin sadece onemli olanlarini yaza-

Tim :
.2
g s +kc 8nG .1 8rG 2 _ 8nG 3
2 t 7 = i 1] =—-—2-—T2 -—-—2—T3 (2.]])
S S c c
S tkc2 8mG To (2.12)
52* 3CZ 0

olur. Boylece daha sonra, Friedmann denklemlerinin ¢ozimiinde kullanacagi-

(1)

miz, "Einstein alan denklemlerini" elde etmis oluyoruz.

I1.2. ENERJI TENSORLERI :

Einstein alan denklemlerindeki T; enerji tensorlerinin alacagl

deg’;er]er, (2]]) j¢in:
= 3 - -

olur. fkinci bagintidaki enerji tensorii, P basinc1 yerine ¢ enerji yogun-

lugu olur. Boylece (2.12) igin :
T = ¢ (2.14)

yazmak uygundur. Bunlarla birlikte alan denklemlerinin zamana badl111gdin1

d i . . :
Ttts(sszcz):[g sEs‘s‘ + sz+kc2J

oldudunu gozoniinde bulundurarak, alan denklemleri icin;

bildigimizden;
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4 (es®) 1 3ps? = 0 (2.15)

ds

elde ediriz. Bu sonu¢ Einstein alan denklemlerinin korunumunun bir sonu-

cudur:

T,‘;”. = 0 (2.16)

Simdiki gbzlemler galaksilerin evrenin baslica temsilcileri oldudunu gos-

termektedir. Bir galaksinin hiz vektorii;
u' = (1,0,0,0) (2.17)

seklindedir. Boylece diiz, akiskan ve basingsiz bir hareket tanimlanabilir;

P=0 ¢z pc (2.18)

olur. Bu durumda bir toz bulutu gibi davranan galaksiler sistemine sahip

oluruz. Burada p galaksilerin kiitle yodunlugudur.

Gercekte galaksiler bir toz bulutu gibi davranmazlar ve hi1z vektor-
leride (2.17) den farklidir. Bu hizlar galaksiler i¢cin 8l¢lilebilir 6zellqi-
ge sahiptir ve bu hizlar < 1000 km/sn mertebesindedir. Eder hiz1 V3 1000

km/sn alirsak, (2.18) deki P'nin sifirdan farkli bir dederini;

V2 -5
P e V0 e (2.19)
c2 _

elde ederiz. Basin¢ teriminin Onemini anlamak ic¢in galaksilerin hareket-
lerinin evreni genisletmedeki ©nemini arastirmamiz gerekir. Bir galaksi-

nin 4'14 h1z vektoriini,

ui = E,uf[ , |uu| <<1

u

seklinde tanimlayabiliriz. << isareti, u~ 1 ile karsilastirildiginda,
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karelerinin onemsenmedigini gosterir. Bu bakimdan uiu1=1 dir. Boylece geo-

dezik denklemi :

'dui i k 2
ds )

olur. r; temsili (2.1) Robertson-Walker yol elemani igin

L

u“s2 = sabit

sonucunu verir. Boylece (r,0,¢) koordinatlarinda u hiz1 Glciilebilir.
Galaksi hareketleri; simdi p<<e yaklasimiyla devam etmektedir, gecmiste

V hizinin bliylik olmasindan, s o 1072

Syt kullanirsak (so, s nin simdiki
degeridir.) (2.19) bagintisi; Pﬂalo_]a ‘u verecektir. Ag¢ikcas1 P-terimi
gecmis ve simdiki zamanda uzun bir siire ihmal edilmeyecektir. Boylece koz-
molojinin P=0 basitlestirilmis gorlinimu terkedilmek zorunda kalir ve ga-

Taksilerin nas1l olustudu sorusu ilginc olur.
Galaksilerin Olusumu :

Baslangicta sadece quarklar vardi. Baska hic¢bir sey yoktu; ne za-
man vardi, ne bosluk vardi, ne de klasik kimya ve fizik ile a¢iklanabile-
cek herhangi bir doga yasasi. Her sey biyiik patlama ile basladi. 11k asa-
mada, hidrojen gazi, evrenin olusu ve genislemesiyle birlikte her tarafi
doldurdu. Hatta evrenin sinirlari hidrojen molekiillerinin varligiyla c¢i-
zilmistir denilirse, bu hicde yanlis olmayan bir aciklama olur. Seyrelme,
yaklasik bundan 10-15 milyar y11 once belirli bir miktara ulasinca, hid-
rojen gazlarindan bir cesit Obekler olusarak, her tbek kendi igersinde
bir merkezde yogunlasmaya basladi1 ve galaksileri olusturdu. Boylece evren
milyarlarca obede, yani bilimsel bir dille galaksilere ayrildi. Fakat obek-
lesen bu gaz bulutlari yine homojen bir dagilim gostermedigi ic¢cin, her bi-

rinin i¢inde de yine milyarca kiciik kiicik yogunlasma merkezleri olusarak
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yi1ldizlar1 yapti.

Fakat akilalmaz bir hacmi kaplayan bu dev gaz bulutunun kiire sek-
1inde merkeze dogdru yi1giImasi, ac¢isal momentumun korunmasi bakimindan,
merkezde bir eksen etrafinda donmesinide ka¢cinilmaz hale getirdi. Boylece
bir taraftan galaksiler arasinda hemen hemen hidrojenden arinmis akilal-
maz bosluklar olusurken, bir taraftanda olusan kiire seklindeki dev kiitle
kendi etrafinda donmeye basladi. ilk asamada, olusan bu galaksiler kiire
seklinde olmasina karsin, kendi eksenleri etrafinda gittikce hizlanan
donmeleri sirasinda merkezka¢ kuvvetinin artmasi nedeniyle, donme ekseni-
ne dik diizlemde yayvanlasmaya ve disk seklini almaya basladi. Milyarlarca
y11 sonra, kiire seklindeki bu dev gaz-y1idiz bulutu, yassilasarak, cap1

100 milyar 1s1k yi1lindan daha fazla olan bir disk sekline doniistii.

s nin cok kiiciik degerlerinde Vas~ ! olur ve relativistik olmayan

yaklasimla karsilasiriz.

Relativistik alanda, relativistik parcaciklar i¢in, € enerji yogun-

Tugu olmak lizere, enerji tensori icing

£ 0 0 0
0 —l—e 0 0
Tik = 3 1
(m) 0 0 — 0
3
0 0 0 —s
L 3

bagintisint kullanarak,

p=_l ¢ (2.20)
3

bagintisini elde ederiz.

Eder (2.18) gecerli ise (2.15) badintisindan
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4 esdy = 0 (2.21)
ds
alan denklemini elde ederiz, burada p yogunlugu,

$3

0
0= 0y =5 (2.22)

seklindedir. P, Ve S, P VES nin simdiki dederidir. (2.20) badintisiny

(2.15) denkleminde yerine yazarsak;

4 esty = 0 (2.23)

ds

bagintisini elde ederiz. Burada enerji yodunlugu;

cas? (2.24)

seklindedir.

Evrende madde yayilimindan baska, bir de elekromagnetik bir yayil-

ma (radyasyon) tespit edilebilir, buna gore T; enerji tensoris

i i Lo
Tk - Tk/madde ' Tk/radyasyon (2.25)
olur. Burada radyasyon enerji tensori (u=1,2,3 icin);
i} _ 1 o 1
'Tu/radyasyon" ';”’To/radyasyon T, u (2.26)
seklindedir. u enerji yogunlugu ise;
%
U=z U ——21-— (2.27)

ile verilir. Enerji yodunlugunun simdiki degeri,

ug %10—]3 erg/cm3 ve poc2 2 10710 erg/cm3 diir.
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e 2 e isLs 4 .
Boylece u << p,C olmas1 radyasyonun simdiki ddneme ve s >s, icin

0
gelecek donemde (2.11) ve (2.12) alan denklemlerine olan etkilerini ihmal

edebiliriz.

Gecmis donemler s <s, icin (2.22) ve (2.27) denklemlerinden;

Lz —2 0 (2.28)
pc PoC S

bagintisini elde ederiz. Boylece radyasyonun etkisini ihmal ettigimizde

s0
—— ~ 10

S

3

olur. Buna gore sQ;]O—3so‘da radyasyonun hakim oldugu bir evrenden, mad-
denin hakim oldugu bir evrene gecildigi sOylenebilir. Boylece (2.11) ve

(2.12) alan denklemleri;

=0 ve T = e 3 (2.29)

bagintilariyla birlikte ¢Ozulebilir.

Bu yaklasim bizi klasik modellere gotiiriir, bu modeller elektromag-
14
k
evrendeki maddenin toz bulutu gibj davrandigini dusuniirier.

netik radyasyonun enerji tensori T, ‘va olan etkjlerini ihmal ederler ve

I1.3. FRIEDMANN DENKLEMLERININ COZOMU :

Friedmann modelleri icin; (2.11) ve (2.12) Einstein alan denklem-
lerinde (2.29) badintisindaki enerji tensorleri yerlerine yazilirsa;
g . %k

2 2y 2k .o (2.30)
S S

ve
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v 3
2+kC2 i .81}ero‘_.so (2.31)
2 - 3 )
S 3 S

$

3
Friedmann denklemleri elde edi]ir& %62Um icin (2.31) denklemi secgilerek

k=0,1,-1 i¢in ayri1 ayri ¢oziimler elde edilecektir.

II.3.1. Euclidean Alanlar (k=0) :

Bu en kolay durumdur ve Einstein ile de Sitter'in 1932'de birlikte
calismalarinin sonucu olan bu -modele "Einstein-de Sitter" modeli denmis-

tir. (2.31) denkleminde k=0 yazilirsa;

3
81Gp S
3% 4 o o0 (2.32)
3 s

elde edilir. Hubble sabitinin;

H o= (=) (2.33)
s t:t0
oldugu hatirlanirsa, (2.32) denkleminden Po yogunlugu;

2
3H0

o, = o (2.34)

8rG
‘olarak bulunur. Burada pE*ye "kapalilik 'yodunlugu" adi verilir ve dederi;

29,2 3

PN 2x10~ h, gr/cm (2.35)

< 1 dir. (2.32) denklemine ddnersek,

dir. Burada h0'1n dederi; 0.5 < hotb

bu denklemin ¢oziimii;

(2.36)
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olur. Buradas

t -2 (2.37)

dir. Sekil (II.1) bu ¢ozumi anlatir.

Sit)

v

Hy'
SEKIL (II.1)

Einstein-de Sitter modeli i¢in s(t) ile t'nin grafigi. S'nin sim-
diki donendeki degeri olan's_, s =PB ve Hubble sabiti H_, H;]=BC dir.

0B ile gdsterilen evrenin yas1 BC'nin licte ikisidir.

I1.3.2. Kapal1 Alanlar (k=1) :

(2.30) ve (2.31) Friedmann denklemlerinde k=1 yazilirsa;

2 2, Stc g (2.38)
S 52
ve
2,2 8ﬂGposg
2 - ‘3‘ - 0 (2.39)
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bagintilar: elde edilir.

H(t) ve q(t) niceliklerini;

g 2 5
3. -q(t,)[H(t)] ve  H(t) = > (2.40)
s 3
bagintilar1 ile ifade edilirse, simdiki dederlerini de HO ve q ile gos-
terebiliriz. Burada Ho’ “Hubble sabiti" ve Ay "vavaslatma parametresi"

olarak adlandirilir,

Buna gore (2.38) ve (2.39) denklemleri simdiki ddneme uygulandigin-

da (s:so, q=q, ve H:Ho);

2
2
L = (29,-1)Hy (2.41)
S
0
ve -
2
2 3H

3 .2 c 0

o = (HS + ) = 9 (2.42)
°7 a6 O 4ng  ©

bagintilari elde edilir.

o yogunlugu, Pe kapalilik yodunlugu ile birlikte;
seklinde ifade edilebilir. Burada Q59 (2.42) ve (2.34) bagintilarida goz-

oniinde bulundurularak,

Q. =2q

. (2.44)

o

badintisi ile verilir.

(2.41) bagintisinin sol taraft pozitif oldugundan;
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gy >— ve 9 > (2.45)

olmalidir. Boylece kapali model artan bir yodunluga sahip olur. (2.41)

ve (2.42) ba§intilarini kullanarak, (2.39) badintisindan;

A (2.46)

S

diferansiyel denklemi elde edilir. Burada a;

%o < (2.47)
Qo =
_113/2 .

badintisi1 ile verilir ve uzunluk boyutundadir.

Boylece model Ho ve q parametreleri ile karakterize edilmis olur.

(2.46) diferansiyel denkleminin ¢oziimi :

% - c2(—g— -1) = cz(—gli—)
s s
2
(2592 . £ (a-s)
dt S
ds  _ c va-s
dt Vs
crdt - g Y345
/a=s

olur. Bu dintegrali ¢Oozmek i¢in;

s = asin® 2 = 1 g (1-cose) (2.48)

2 2
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donustmu kullanilirsas

ct = S asin2 O de = —l—-a(e-sine) (2.49)
2 2
bagintis1 elde edilir. Boylece simdiki donemde $=S oldugundan, t=to ve

6=0, alinir. Buna gore (2.48) kullanilarak cosf  ve sing;

1
- (29,-1)
So = —l—-a(l-cose ) = —Jl—(Zq -1) z =2 g
2 ° H ° 2q
0 0
Yani,
1-q, v/ 2q,-T
cosg, = ve sineo CYFRIS R (2.50)
% 9%
bulunur. BOylece (2.49) bagintisindan;
t =2 (¢ -sine‘)
0 oc 0 0
q 1 1-9 v2q -1 1
t = 0 cos N (—2y - 0 (2.51)
o~ —\3/2 .
(29,-1) -4, d Hy

elde edilir. Ornegdin qo=] icing

t o= (I -1y

(2.52)

olur. Ayrica s, 9=m 'de maksimum bir degere ulasir, bu (2.48) bagintisin-

dan®

c
max = 3772 (2.53)
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seklinde bulunur. Boylece q0=1 icin evren simdiki blyiik1ugiinin 2 katina

¢cikarak genisler.

8=2m oldudunda s=0 dederini alir.

(2.49) bagintisinda 6=27 alindi1ginda;

21q
tst =% 0 1 (2.54)

377
c (2a,-1)*% W

elde edijlir.

Boylece kapalil modellerde genislemeden sonra bunu biiziilme takip

eder ve s sifira diiser.
Evrenin omri tL ile gosterilirse, qo:] i¢cin ve T0=H;] alindiginda;

1

Y = 21TH0 = 21r-TO

L

olur.

Sekil (I1.2) 9 parametresinin dederlerine gore kapali modellerin
sayi1sini ve s(t)‘'nin Onemini gOsterir. Butiin edriler P noktasinda H'nin

ayn1 dederine sahip olacak sekilde diizenlenmistir.
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Cc 0.0:0; B O; (o8 o,
*«—H,' — t —>

SEKIL (II.2)

q0=1,2,5 icin s(t) egrileri.
Blitiin edriler P noktasinda toplanmak Ulzere diizenlenmistir ve hepsi

PC tedetine sahiptirler. H;] 0

I1.3.3. Acik Alanlar (k=-1) :

(2.30) ve (2.31) Friedmann denklemlerinde k=-1 yerine yazilirsa;

o 2 2
R e (2.55)
s s
ve
2.2  8mep S3
- 20 - 0 (2.56)
S 3s

bagintilar1 elde edilir.

Tekrar (2.40) tanimlari kullanilarak, simdiki doneme uygulanirsa;
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2
_:2 = (1-2q)H (2.57)
0
ve
3HC
Py = q (2.58)
°  gme °

badintilart elde edilir. Benzer sekilde (2.45) esitsizlikleri yerine bu-

rada;

0 <q. < 2 ve 0<Qq <1 (2.59)
b 2 — 0

o

esitsizlikleri elde edilir. Yine benzer sekilde (2.46) diferansiyel denk-

lemi yerine burada;

sC - (- 41) (2.60)

diferansiyel denklemi elde edilir. Burada g;

2q
0 c
8 = (2.61)
(1-20,)%% W,

badintisi ile verilir ve uzunluk boyutundadir. (2.60) diferansiyel denk-
Teminin ¢Oziimi; (2.46) denkleminin ¢oziimiine benzer ve bir ¥ a¢is1 ile bu

¢cOziim;
1
S z — B(COSh‘Y"])
2
doniistmi kullanilarak;

ct = —— g(sinhy-y) (2.62)
2
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elde edilir. Simdiki donemde ¥ a¢isinin dederi,

1 o~y
, - (1-2q)
s = —— g(coshy -1) = —S(1-2q ) 2.0 ¢
0 2 0 H 0 2q
0 0
ve buradan;
1-4, /129,
cosh\po: ve sinh¥, = ———— (2.63)
qO qO

elde edilir. BOylece (2.62) bagintisindan t'nin simdiki ddnemdeki degeri,

q ~ V1-2q 1-q +/1-2q_
- 0 | O . p(—_20 Oy I (2.64)
0 1-2 3/2 | .
( qo) { qo qo _l

elde edilir.

Einstein-de Sitter modelinde oldugu gibi bu modeller de sonsuza
dek genislemeyi siirdurirler. Bu modeller de s(t)'nin t ile degisimi Se-

kil (11.3)'de gosterilmistir.

9y = 0 ile gosterilen model de s(t) = ct dir ve dliz uzay-zamanini

gosterir. Gercekten;

R - ctr

ve

T=tvV14r

koordinat donlistimii ile yol elemani;
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ds? = cPdr2-dr%-R? (do®+sinZ6ds?) (2.65)

seklinde Minkowski formuna doniisiir.

Sit)

-— My "

SEKIL (II.3)

9,= 0, 0.7 ve 0.2 i¢in s(t) edrileri.

Biitlin egriler P noktasinda ayni dedere sahiptirler. Evrenin yasi,

q, kiclildikee yikseliyor gorunmektedir ve q,=0 olunca (=H_]

o ) maksimum

olacaktir.
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EINSTEIN'NIN EVRENT :

Albert Einstein, Euclidean geometri ile uzay geometrisinin acikla-
namayacagini ve dolayisiyla Euclidean geometrisine kosullandirilmis insan-
larin uzay1 disiinebilmesinin ¢ok zor oldugunu savunmustur. Ornedin Euclidean
geometrisi iki nokta arasindaki diz ¢izginin en kisa yol oldudunu kabul
etmis; fakat bu kanitlanamamistir. Ayrica paralel cizgiler sonsuza kadar

birbirine kavusmazlar.

Albert Einstein, evrende gecerli olan geometrinin Euclidean geometri-
ye uymadigini disiinmisti. Uzellikle bu geometri, kitle cekimi (gravitasyon)
alanlari icerisinde gecersizdir. Isik, gravitasyon alam icerisinde diiz de-
gil, en kisa yol olarak, bir edri yada bir cemberi izlemektedir. Tim evren-
deki maddelerin olusturdugu gravitasyon, uzay-zaman boyutu icersinde, zaman
boyutunu kendi lizerine kapatmasiyla, sonlu; fakat sinirsiz bir sistem olus-
turmustur. Sanki sismekte olan bir sabun kopugu gibi. Sabun kopuginin olus-
turdugu zar evrenin kendisidir. Burada iic boyut (en, kalinlik ve boy)vardir;

~r

yluzeyleri ise zaman boyutuna kaynasmistir [éeki] (I1.4) l. Boylece bliyuk1ii-

gu sonlu; fakat sinirsiz olan bir sistem olusmustur. Nasil mikrokozmos (atom
ve atomalti parcaciklari) sekillendirilemiyorsa, makrokozmos da gozoniinde
tumiiyle canlandirilamaz. Caddas gokbilimin giivenilir 6lclmleri, Einstein'nin
alan denklemierine uygulandidinda, sinirsiz; fakat sonlu olan Einstein ev-
rininin capini saptamak olasidir. Bildigimiz gibi evrendeki edrilik gravi-
tasyondan, gravitasyon da madde varligindan olusmaktadir. O halde evrendeki
egriligi saptayabilmek i¢in evrenin yodunlugunu bulmak gerekir. Eldeki en
modern aygitlarla gokteki bolgeler incelenerek evrendeki madde miktari ¢1-

kariImistir.

Edwin Hubble, bu yodunlugun 10712 gr/litre oldugunu bulmustur. Bu de-

ger Einstein'nin alan denklemlerine uygulaninca c¢ap1 35 milyar, cevresi
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210 milyar 1s1k yi111 olan bir sistem ortaya ¢ikmaktadir. Bu su demektir:
Eder biz bulundudumuz yerden bir 1s1k demeti gonderirsek, yaklasik 210 mil-
yar y11 sonra 151k tekrar ¢ikt1§1 yere gelecektir. Yani sabun kopligiiniin
neresinden 151k gonderirsek gonderelim, 210 milyar yil sonra 1sik ¢ikti1gy
yere gelir. Hesaplanandan biraz daha ge¢ gelir; ¢linkii 151k yoluna devam
ederken evren genislemekte, buna bagl1 olarak madde yogunlugu diismekte,

bu da gravitasyonun azalmasina neden olmakta, bu da hem 1s1§1n daha az ki-
rilarak gitmesine (dolayisiyla uzayin capinin bliylimesine) hem de zaman bo-
yutunu daha az kapatacadr (biikecedi) i¢cin gelecede kayilmasina, yani 210
milyar y1lin cok daha dtesine kayilmasina neden olacaktir. Tim bunlar,
gravitasyon alanindaki zaman boyutunun kendi lizerine kivrilmasindan dolay?
ortaya ¢ikmaktadir. Bu geometri icersinde bir i¢ ve bir dis kavrami diisiin-
mek ve sekillendirmek hem gereksiz hem olanaksizdir. Clinkii dis ylizey gele-
cek zamana, i¢ ylizey ise gecmis zamana monte edilmis durumdadir. Her gecen
saniye, uzayin genislemesine uygun olarak gelecek zamanin i¢ine dodru yol
alinmaktadir, Dolayisiyla her an gravitasyon diismekte ve kirilma indisi

azalmaktadir; yani uzayin capi blylimektedir.

GELECEK ZAMAN

GELECEK ZAMAN

SEKIL (I1.4)
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Yaklasik 13-20 milyar y11 Once kozmik bir Oziin patlamasiyla (Big-Bang)
olusmaya baslayan evren, her boyutta genislerken, dis yizii gelecede, i¢ yi-
zU ise gecmise monte edilmis bir balon yapis1 kazanmstir. Arkadaki dar bo1-
ge (yani zar gibi gorinen kisim) ise, maddenin, buna badl1 olarak gravitas-
yonun oldugu, yasadigimiz ve duyu organlarimizla algiladigimiz evrendir.
Genislemeden dolayl, birim miktardaki madde miktari, buna badli olarak gra-
vitasyon diismekte, dolayisiyla kirilma indisi azalmakta, uzayin capi blyii-
mekte, zaman, uzay-zaman boyutlari ic¢erisinde daha az biikiilmekte ve sonucta

her gecen zamanda biraz daha gelecede kayilmaktadir.

11.3.4. Uzay~Zaman 0zelligi :

1

Sekil (II.5) evrenin yasinin, yavaslatma parametresi Ggs O0'dan «'a
yiikselirken diistigini ve qo=0 dederinde maksimum oldugunu gosterir. Fried-
mann modelleri belli bir donemde ve s=0 da ortak Gzelliklere sahiptir.
ke-1, qO:O modelinde, s=0 a yaklasirken Hubble sabiti hizla yukselir. Bu
bakimdan bu donem kuvvetli aktiviteler gosterir ve buna "biiyiik patlama"

(big bang) adi verilir. Bu nedenle s=0 da uzay-zaman geometrisinden bahset-

mek antamsiz olur.
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SEKIL (II.5)

Bir Friedmann modelinde yasin (H;] biriminde) yavaslatma parametre-
si 9 ile degisimi. q0:1/2 degeri kapali modelleri ag¢ik modellerden ayi-

rir,

BIG-BANG (BOYUK PATLAMA) KURAMI :

PENZIAS ve WILSON'un yaptiklari anten araciligiyla isitilen ses, ev-
renin tiumliniin bir zamanlar bir 8z, bir plazma, bir enerji yumagdr halinde
iken patlamasiyla ortaya ¢ikan elektromagnetik dalgalarin bir kalintisiy-
di1. Bu patlama ile baslayan genisieme, anladi§imiz anlamda bir evren olu-
sumunu da baslatmistir. En hi1zl1 hareket eden kiitleler en onde, daha ya-
vas hareket edenler daha arkada (i¢cte) olmak iizere yayilmaya baslamistir.

Bu gok cisimlerinin uzakliklari ve hizlar1 gozoniine alinarak yapilan he-
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saplamalarda, ilk patlamanin 13 milyar y11 Once ortaya ¢iktigt varsayil-
mistir. Albert Einstein'nin formiilierine gbre, ya genislemeye devam ede-
cek "Evrenin nefes almasi" yada tekrar bir araya gelerek cokecektir "Ev-

renin nefes vermesi". Bu kurama "Big-Bang" kurama denmistir.

Baslangicta, belkide santimetre kilbii milyarlarca ton olan bir kozmik
oz vardi. Bazilarina gore bu 0ziin cap1 diinyadan pek bliyik dedildi. Yine ba-
z1 arastiricilara gore baslangi¢ta dev bir atom vardi ve bunun patlamasiy-
la evren ortaya ¢ikti. Her iki haldede baslangic¢taki bu kozmik 0z, belki
de i¢inde olusan hafif gazlardan dolay1, kararli1igini yitirdi. Bu 6z bu
evrede, su anda evrende herhangi bir noktada olmayan yiiksek bir sicaklida
sahipti. Biiylik bir olas111kla milyarlarca derecelik sicakliga yada enerji-
nin baska bir formuna sahip olan bu 6z, yine sonsuz denebilecek bir yodun-
Tuktan, yani gravitasyondan dolayl bir arada tutulabiliyordu. Dodal olarak
boyle bir gravitasyonda tek bir par¢aci1§in dahi bu kiitleyi terkedemeyecegi

aciktir., Yani boyle bir 8z esasinda kapkaranlik bir kiitleydi.

Hem 151k hem de zaman, gravitasyonun yogunluguna baglyr olarak biikiil-
digl icin, herhangi bir madnetik dalganin kiitleyi terketmesi ve zamaninda
yer aldigt uzay-zaman boyutunun baslamasida diisiinlilemezdi. iste kararsiz
hale gecen bu enerji kiitlesi, tlm boyutlara dodru korkun¢ bir hizla yayi1-
maya ve yayildik¢a sodumaya, galaksiler, vildizlar. aezeaenler halinde dii-

zenlenmeye basladi.

Codu diisiiniiriin ve bilim adamanin lizerinde birlestikleri ortak kani,
evrenin bu giin hala genislemeye devam ettigidir. Clinkii saptayabildigimiz
en uzak ve hemen hemen 151k salan gok cisimlerinin timiniin 15131 kirmazi-
ya dodru kaymaktadir. Yani Doppler etkisine gore, bizden, hatta birbirin-

den uzaklasmaktadirlar. Eder bir bliziilme ve i¢e dodru toplanma olsaydi,
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bu kuraldan dolayil, gok cisimlerinin 1s1klar1 maviye dogru kayacakti. Ciin-
kii bize dogru yada birbirlerine dogru yaklasmalarindan dolayil dalga boyla-
rinda goreceli bir kisalma olacakt1 ve bu da 1s1k spektrumlarinin maviye

dodru kaymasinit saglayacakti.

Bu yayilma, ¢odu astrofizik¢iye gore sonsuz olamaz, bir noktada fren-
lemesi gerekir. (Clinkii maddeler arasindaki cekim bu hizin frenlenmesine ve
bir noktada durmasina neden olacaktir. i1k patlama ile yayilan bu cisimle-
rin h1z1, gravitasyon alanlarinin yardimyla birbirlerini cektikleri icin,
azalacak ve bir noktada sifira inecektir. fste biz bu noktaya "Tepe nokta-
s1" diyoruz. Bu noktada evren ya tamamen dengeli bir sistem haline gelecek,
hareket duracak, 1s1 tim evrende tekdlize yayi1lacak ve bir 61im sessiz1igi
baslayacak, evrende sicaklik her noktada ayni1 oldugundan, sistemler arasin-
daki enerji farki da ortadan kalkacak, dolayisiyla enerjiden yararlanma
olanagida tiimiiyle yitirilecek, entropi si1fir olacak, tuﬁ sistemler kararli,
yani degismez duruma gececektir, yada cisimler arasindaki cekim devam ede-
cek ve tepe noktasindan igeriye dogru bir bilizlilme ve merkeze dodru madde
akim baslayacaktir. Bu bliziilme, yani "Evrenin nefes vermesi" milyariarca
y11 siirecek, tim maddeler merkeze yaklastikca blyik hizlara ulasacak, can-
s1z yapilarin ve yi1llarca evrenin laboratuvarinda cesitienmis canli varlik-
larin timii, onlarin olusturduklari her diizeydeki kiiltlir, biiyik bir patlama
ile bir noktada (belki tekrar) birlesecek ve hersey bir anda yok -olacaktir.
Bu y1kim belkide yeni bir evrenin hammaddesini olusturacaktir. Yine kozmik

O0ze doniis ve yeni evrenin baslangi¢ noktasi olacaktir.

Evrenin bu genisleyip daralmasini savunan kurama "Pulsiyon" yada "Na-
b1z kuram" denir. Kesin oimayan hesaplamalara gdre genisleme ile daralma

arasindaki siire, asagi1 yukari 80 milyar y11 kadar olacaktir.
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Atomalti parcac1k1ardan; belki sadece quarklardan olustudu varsayi-
lan bu oziin, patlamay1r izleyen jlk birkac saniyesinde olusturdugu bilesim-
ler ve maddeler, hem evrenin hem de canlilarin yapisini saptamas1 bakimin-
dan cok onemlidir. Ornedin zay1f kuvvetler olmasaydi, galaksiler, y1ldiz-
lar ve gezegenler olusmayacakti; clinkii gravitasyon olmayacakti. Gliclii kuv-
vetler olmasaydi, atomlar, buna badl1 olarak molekiiller olusmayacakti.
Elektronlar yoriinge dedistirmeseydi, 151, renk ve iyonlar olmayacakti. Bir
protona karsi sadece bir elektron meydana gelmis olsaydi, yani serbestelek-
tronlar olmasaydi, elektrik iletimi gibi bir olay olmayacakti. Notronlar
olmasaydi, protonlari bir arada tutmak olanaksiz olacakti ve maddenin orga-
nizasyonu olusmayacakti. Proton ve nGtronun belirli sayilarda biraraya top-
lanabilir niteligi olmasayd1, elementler olusmayacakti ve evren sadece pro-
tondan ve elektron corbasindan yada sadece hidrojenden olusmus tekdiize bir
yap1 olacakti. Sonuc olarak, bunlardan herhangi birinin eksik olmasi canli-

11§1n olusmamasina sebep olacaktn.

Uzayda, yikima ugramis ve dadilmis yildizlarin tozlari, bosluktaki
atom ve molekiiller, birbirlerini ¢ekmek yada baz1 gravitasyon alanlarinin
etkisi altinda toplanmak suretiyle, yenidéﬁ yildizlari, galaksileri olus-
turabileceklerine iliskin bircok gdzlem ve bu goriiste olan bircok bilim
adam1 vardir. Bunlar, evrenin siirekli kendini yeniledigini savunan kimse-
lerdir. Toz bulutlarimn uzayda bazi gokcisimlerini meydana getirdigi kii-
¢iik d1c¢iilerde kanitlanmstir. Fakat evrensel bir yaradilisin temelleri olu-

sabilecedi hic¢bir zaman kesinlikle kanitlanamamistir.

IT1.4, PARLAKLIK UZAKLIGI :

Friedmann modelleri, kozmolojiksel gozlemlerin a¢iklanmasinda kulla-
n11di1g1 icin, Sekil (II1.6)'da aciklanan parlaklik uzakl1gini bu modeller

icin elde edecediz. Bir G] galaksisinin parlaklik uzaklig1 D];
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Dy = rys(t,)(142) (2.66)

dir. Burada rys G1 galaksisinin radyal koordinatini ve z'de bu galaksinin
k1z1lakaymasini gostermektedir. Hubble yavas kizilakaymalarda galaksiler

icin z20.003 QImistir.

SEKIL (11.6)

Bir G] galaksisi, bulundugu yerden her yone, hep ayni sekilde siirek-
1i 151k yayinlar, 0'da bir gozlemci bu 1s1§1 oranti11y bir miktarda alacak-
tir. Buna gdre boyle bir galaksinin parlaklik uzaklig: D], bu galaksinin

k1z1lakaymasi ve gozlemciye olan uzakligina badli olacaktir.

I1.4.1. Einstein-de Sitter Modeli :

G, galaksisinin radyal koordinati r]'i, t; zaman1 ve bu galaksinin
kizilakaymas1 z ile ifade edebilmek i¢in,

t r]
0 c.dt =/ dr
0

/ (2.67)
t

1 s(t) -kr™
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bagintis1 ile birlikte (2.36) kullanilirsa ve k=0 alinarak, r icing

t
0 to
ry = tf cdt _ ¢ s to2/3t-2/3dt
1 s(t) So t%
_ ¢ .2/3 1/3 1/3
ry = = £ 3t -y
0
3c 4 1/3
rps———t | 1-(—) (2.68)
= 0
s t
0 0

=] — = Ttz (2.69)
cAt] s(t])
ve
s(t)) t
Ttz = — 9 o (9,2/3 (2.70)
s(t]) t]

bagintilar1 ile birlikte (2.37) bagintisida gozoniinde tutulursa;

et & T
ry = 0 1-(1+z) 172
RN - SO B .- A
ry o= =2 | 1-(142)7 /2 (2.71)
s H
oo L -

bagintis1 elde edilir.

Boylece G] galaksisinin parlakl1k uzakl1g1 D,, (2.66) bagintisinda,

‘l’
(2.71) bagintisi yerine yazilirsa;
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DI = r]so(lfz)
. |_ I
D, = & L(hz)-(hz)“2 (2.72)
H
0 . —
olarak bulunur.
I1.4.2. Kapali Model :
Bu model i¢in, (2.67) bagintisinda k=1 yazilirsa;
r t
1 0
g (2.73)
0 T-r t, s(t)

bagintis1 elde edilir. (2.46) diferansiyel denkleminin ¢Ozimlni hatirlar-

sak;

(0] 0
e, A (2.74)
t] s(t) S4 /" S{a-ST"

elde edilir. Bu diferansiyel denklemi ¢ozmek icin, (2.48) badintisindaki

dontlisiim kullanilirsa: s= asinz(—%—q. Boylece;
S 0
J ° —-—d—s-——--— = f 0 de = eo"el (2.75)
S'I S{a- G-I B

elde edilir. Boylece (2.73), (2.74) ve (2.75) badintilarindan;

ry .
r
] — = eo e] (2.76)

0 1-r

elde edilir. Buradaki integrali ¢Ozmek icin,:
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r = sing (2.77)
donlistimi yapilirsa;
=1
r=r, g=sin 'r,
s o __dr. f Cospdp
=0 / 1-r2 6=0 / 1-sinze
r sin—]r
1 dr 1 -1
f ————= de = sin ry (2.78)
0 1-r 0

olur, Buradan r];

ry = S1n(60 = e]) (2.79)

elde edilir. (2.48) bagdintisi kullanilarak;

C
So © s(to) = s1n2——£L—
2
ve
9
2 1
Sy = s(t]) = sin —E;—

badintilary elde edilir. Bunlar kullanilarak;

S-in ._e_o__
sty
1'[’2 = - -
s(t) g2 0L

2



elde edilir. Boylece buradan;

ve

sine]

COSG]
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2 sin —2 (ztcos
(T+z) 2
z4c0s@

1tz

olur. Ayn1 zamanda, (2.50) bagintilarindan;

bagintilarm

lirsa,

-
—
1

~
-—
]

sin

§]

0

2

elde edilir. Biitlin bunlar (2.79) bagintisinda yer1erine yazi-

(o)

/2q -1
= 0 ve
2q

r ) o. T
-|\_<:052——9-~ ~sinf—2 | -sine,

ZfCOS@

%

cC0S —— =

2

= s1n(6o - e]) = S1n60.C058] - €059 .S
6 e
25 in—> cos—> .c0561
2 2 2

-

1

2qO

ne]

|

o [ /——‘
Vo, Vo

2q0

0

)..
1+z L_ 2qO q

S

'[

8
z+(cos ° -sinz——flﬁ

2q -1 2 2

\/ \/ tz
5.0 8
zt(cos2 o —S1n2——9—)
;o : 2qo—1 )’I 2 2
29, 29, | 112

(e

Z%¥ €056

14z

)
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y 'l ,2q0-1
/zq -1 s R B 2q, - )

2q, v/ 29 1+z

B 2q -1 ~
z+r_‘ ]
L ( 29,1 )_’ 29, 29, ]

29, 29, ] 14z

olur. Burada cebirsel sadelestirmeler yapilarak;

quo‘]
ry = ——E-—&—— [:qozf(1~qo)(1- /lezqoj:] (2.80)
q,(T+2)

elde edilir. Boylece kapali modelde, bir G] galaksisinin parlaklik uzak-

11g1, (2.66) bagintisinda, (2.80) bagintisy yerine yazilirsaj

D] = r1so(1+z)
D, = (— )—‘Trq z4(q,-1)(/ 14229 1)J (2.81)
o o |

olarak bulunur.

11.4.3. Acik Model :

Bu model i¢in (2.67) bagdintisinda k=-1 yazilarak, I1.4.2. deki he-

saplamalar yapildiginda;

/T2 1
r o= __,zrq__ F z+(1-q ) (1~ V1225 zqo)J (2.82)
q (1rz) L :
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elde edilir. Boylece acik modelde, bir G] galaksisinin parlaklik uzakli-

g1, (2.66) bagintisinda, (2.82) bagintisi yerine yazilirsa,

i o
Dy = () LqOZJr(qo-])(/TFTZTO'- 1)1 (2.83)

Ho 9

olarak bulunur.

Bu sonuca gore, q 1

parlaklik uzaklig1r ic¢in, ayni ifadeler bulunmustur. Ayrica, kapali ve ag¢ik

o 2 —l-, k= +#1 i¢in kapali ve ac¢cik modelde, D
2

modeldek i D] bagintilarinda, 9 yerine —%— yazilirsa, Einstein-de Sitter
modelinde elde edilen sonu¢ bulunur. Yani; (2.81) ve (2.83) bagintilarin-

da 95> 1/2 alind1ginda (2.72) bagintisini verdigi kolaylikla gorilebilir.

11.4.4. Parcacik Ufku :

Gozlenebilir en fazla uzaklik, . olarak isimlendirilirse, z — «
i¢in, " uzakl1§inin belli bir dederi bulunabilir. Bdylece (2.67) baginti-

sindan, gozlenebilir en fazla uzaklik;

R =s f —m0 (2.84)
1-kr

bagintist ile verilir. Bdylece k ve q, dederlerine gore;
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1
2 (k-osq ="—")
° 2
2q -1
RL = S _x ————225—-; sin 1 0 (k=1, 9, > —J-)
H0 v Zqo—l' 29, 2
-1 /129
2 sinh 1/ : (k==T, q0<-—l—)
/1-2q0' 2qo 2

elde edilir.

RL nin sonlu bir dederinin varligi, evrenin parcacik ufkuna sahip
oldugu anlamina gelir. "L olan parcaciklar, gdzlenebilir Gzellige sa-
hip de§ildirler. (2.83) bagintisi (k=-1), 9y = 0 modelj icin parlakltk

uzakli1gd1;

D, = (—)z(1t &) (2.85)

olur. Sekil (II.7) dedisik q_ dederleri ic¢in, D,(q_,z) ile z dedisimini
0 1'%

gosterir.

qo:1 icin (2.83) pbagintisindan, parlaklik uzak11§1,

)z (2.86)

olur. Boylece z=1 de; (2.85) ile verilen parlaklik uzaklidi, (2.86)'daki

parlakltk uzakltdindan %50 oraninda daha biiylk oldugu kolayca goriliir.
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[ . Go= 0.5

SEKTL (11.7)

Q. .9 e C q
q6=4)q0=0,1/2,5 icin parlakiik uzakligi (—H;— biriminde) D ile kizila-
kayma z'nin de@isimi. qoz] icin dedisim, cz:HOD1 Hubble yasasinda belir-
tildigi gibi lineerdir. q0<'l i¢in, D], z ile birlikte Hubble yasasinda
soylendiginden daha hizl1 yiikselir. q0:>1 icin, D], z ile birlikte daha

yavas ylkselir. Biitiin egriler z kiiclildilkce birlesmeye baslar.

IT.5. ACISAL BUYUKLOK :

sekil (II.8) G] galaksisine " uzakliginda, 0 noktasinda bulunan
bir gozlemciye gore A6, acisal bliylik1uglnli gosterir. A(e],¢]) ve
B(e]# Ae],¢]) noktalari arasindaki uzaklik d ile gosterilmistir, yani
AB=dtdir. A ve B arasindaki yol, t=t1=sabit, r=r1=sabit, b= ¢]=sabit ve

de=Ae] olmak lizere, (2.1) Robertson-Walker yol elemani;
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ds? = -r8sP(t ) (a0,)? = -d° (2.87)

.....

Ae] pos =

) (2.88)
r]s(t]) r (t)

bulunur. Parlaklik uzakligi, D]=r]so(1+z) oldugunu hatirlarsak;

2
pey = 2U42) (2.89)
D]

bagintisi elde edilir.

g, + AH.

(SEKIL 11.8)

0 noktasindaki bir gdzlemciye gore, G] galaksi i¢in ac¢isal biiyilikliik
Ae], bu galaksinin gbzlemciye olan radyal uzakligina ve galaksinin kizila-
kaymasina baglidir. (2.83) bagintisindaki D] parlaklik uzakli1§r, (2.89)
badintisinda yerine yazilirsa Ae]’ q, ve z'ye badli olarak bulunur. (2.83)
bagintisinin g = -%— icin (2.72) bagintisim verdigini hatirlayarak

(2.72) bagintis1 (2.89) badintisinda yerine yazilirsa, q,= -l—-icin Ae];
2
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3/2

po = —2 . —{1i2) (2.90)
¢ (142)'/%1
elde edilir. z'nin maksimum dederinde (z=zmax), A0, (Ae]=6m1n) minimum
degere sahip olacaktir.
z nin maksimum dederi;
z. = 1.25 (2.91)
alinirsa, Ae] in minimum degeri;
dHo
. & 6.75 - (2.92)

olarak bulunur. (2.83) bagintisindaki D, parlaklik uzak11§1n1 kulTanmak

1

yerine, (2.79) badintisinda elde edilen r. radyal uzakli1§1 kullanilirsa

1

AG];

elde edilir. Ayrica (2.48) bagintisindan, s(t]) burada yerine yazilirsa;

d
= sin(0.-8,) —— (1-cos6,)
o 1 2 1
olur. Bu son baginti diizenlenirse;
2d -1
A6y = [:(1-cose])sin(eo-e])-] (2.93)

o.
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bagintis1 elde edilir. z maksimum dederi ic¢in, A6

sine]sin(eo-e])-(1-cose])cos(eo—e1) =0

yani;
36]'
sin(g_ - ) =0
° 2
elde edilir. Buradan;
260
6] z —
3
bulunur. Buna gGre;
1—coseo.
]fzm N A
1-cos—2
3
elde edilir. Boylece (2.47) badintisindaki o kullanilarak emin;
_113/2
. ] (2q0 1) 1 dH0
min ~ : 28 8
% (1-cos—2 )sin ¢
3
N .
olarak bulunur. Ayrica A <_E;_ 1c1n'6min,
3/2
. ) (1-2q0) 1 dHo
min ~ : 2y Y
9% (cosh — 2 -1)sinh—2>  ©
3 3

elde edilir. Burada;

1 minimum olacadindan;

(2.94)

(2.95)

(2.96)

(2.97)
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Cbshﬁb.- 1
1tzm = 52“6 (2.98)
Cosh ~1
3

ile verilir.

Sekil (II.Q)_Ae] ile z nin dggisiminj gﬁsterir.

25 T T

20

LOSAQ‘A[ o

(=)

Qo= 05

qo™ 01

Go=0

05 J

L {
z=01 z=10 Log = z=10

SEKIL (I1.9)

Gp= 0, 0.1, 0.5, 1, 2, 5 ile Friedmann modelleri {i¢in LogAG] ile
Logz dedisimi. Biitlin egriler z kiiclildiikce Ael in degisimi bir dodruya do-

niisir,
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I1.6. KAYNAK HESAPLARI :

Galaksilerin sayisi;

2
dN = —ATEAE. (2.99)

v/ 1—kr2

ile verilir. Burada radyal uzaklik r=ry alinirsa galaksilerin sayist N;

1,2
N(r]) ; é dnr”.n(t).dr (2.100)

1-kr

olur. Eder r=0 ve r=r, arasinda galaksiler, yikima ugramiyorsa veya meyda-

na gelmiyorsa n(t)=sabit alinabilir ve bu integral hesaplanabilir.

(2.99) bagintisi, k=t1 modeline uygulanirsa, (2.68) ve onu takip

eden bagintilardan;

8
sin2 0
dr_+ . Ide | , 14z = 2
1 2 &
1-r sin ——
2
dz
11z

bagintilari elde edilir. Boylece astronomiksel kaynaklarin sayisi,
(z, ztdz) arasinda;

,dB]

dz

dz

dN = dnsin’(6,-6,).n(t).
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olarak bulunur. Burada n(t), n(z) gibi z nin bir fonksiyonu olarak disii-

niilebilir. (2.80) badintisi kullanilarak ve cebirsel islemler yapildigin-

da;
2
. _(2q0_1)3/2 [.qoz’;('qo-1)'(/' T+22q ] -1):[ .dz
dN=4fn(z) p . RN (2.701)
A J|+2qoz’ (Hz)3

n=ns’ =2 (2.102)
(142)°

bagintis1 elde edilir. (2.41) ba§1nt151,kq1]an1]1rsa;

H
N___ (29 -1)%29,3, (2.103)

0
(1+z)3 ¢

elde edilir. Bu (2.101) bagintisinda yerine yazildiginda,

2
[:qOZf(q0—1)(¢ ]+22q0'-]):[ .n.dz
dN = 4y (—S)3. (2.104)
Ho - qg (1*2)6 ¢112qoz

badintis1 elde edilir. k=1 ve q0>-—l— olarak bulunan, galaksilerin say1-
2
sin1 hesaplamak icin kullanilan, bu baginti diger Friedmann modellerine

de uygulanabilir.
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11.7. EVRENIN BOYUTLARI :

Geceleri gokyliziiniin neden aydinlik olmadi1di hep merak edilmistir.
Clinkli, cap1 diinyadan 10 1s1k y111 uzakta olan bir kiire icerisindeki bdlge-
de, 1s1klar1 diinyaya kadar ulasan 100 kadar y11diz vardir,Sekil (I11.10).
Fakat bu yi11dizlar uzakta olduklari ic¢in, 1siklarini yeterince diinyaya
ulastiramamaktadir. Clnki 1s$1d1n kuvvetinin, kaynaktan uzaklastikc¢a ¢ik-
t1§1 yer ile aydinlattigr yer arasindaki uzakligin karesiyle orantili ola-

rak zayifladigr bilinmektedir. Yani;

To —) (2.105)
R

dir. Eder diinya cevresindeki bu kiirenin c¢ap1 20 1s1k y11ina ¢ikarilirsa,
uzakTik bir misTi artti1§1 i¢in, bu uzaklikta bulunan yildizlarin 1s1k sid-
deti birinci uzakliga gore, 1/4 oraninda azalacaktir. Fakat bu ikinci ha-
cim icerisindeki yi1ldizlarin sayisi1 100 den 200 e ¢ikmayacak, y1ldiz sa-
y1s1, hacim oraninda arttigindan, yani uzakligin kiipiiyle arttigindan, 8

mis1i ¢odalarak 800 olacaktir. Yani y1ldiz sayisi;
3
NoR (2.106)

dir. Bu durumda 20 1s1k yi11 uzakliktaki bir hacim icerisinde 800 kadar
151k veren y1ldi1z bulunacaktir. Y1ldiz sayisi kiiple ¢ogalip, 1s1k sidde-
ti kareyle azaldi1gina gore, uzaklik arttik¢a gelen 1s1k siddetinin artma-
s1 gereklidir. Fakat gercekte durum boyle dedildir. Geceleri gokyiizi ka-
ranliktir. Yildizlar arasinda bulunan toz ve meteorlarla, gelen bu 151k~
lar engellenmektedir gibi bir varsayim ile gecici bir ¢ozim bulunmaya ca-
T1s1lmissa da, toz bulutlarinin devamli 1s1k almast sonucunda bir zaman

sonra akkor hale gececedi ve bu toz bulutlarinin bir kaynak gibi 1s1k ve-
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recedi kanitlanmistir. Dolayisiyla sonsuz bir evren kavrami bu hesaplama-
ya gore timlyle gecerliligini yitirmis gorinmektedir.

WILHELM OLBERS, belirli uzakliktan sonra yi1ldizlarin 1sik siddeti-
nin daha fazla azalacagini sodyleyerek, gokylizinin aydinlik olmasi i¢in
gerekli sart1 saglamaya calismistir. Buna gbre, geceleri gokyliziiniin aydin-
11k olmas1 i¢in, uzayin ¢apinin en az ]020 151k yil1 olmas1 gerekir. O za-
man arka arkaya dizilen yi1ldizlar diinyaya, gokyliziinli aydinlatacak kadar

20

belli miktarda 151§1n gelmesini saglarlar. Fakat evrenin capt 107 1s1k

yilindan cok daha kiiclik oldugu i¢in geceleri karanliktir.

Isik Y111 : Bir 151k demetinin gonderildigi yerden, 1 y11 sonra bu-
lundugu yere olan uzakligidir. Isik hizinin 3.105 km/sn oldudu hatirlanir-

sa 1 151k y1linin bile ne kadar uzun bir mesafe oldudu kolayca goriilir.

SEKIL (I1.10)

OLBERS Paradoksu : Evrende y11diz kiimelerinin homojen olarak dagil-
resiyle azaldigt ve kiirenin hacmininde yaricapinin kliplyle arttig:r bilin-
mektedir. Hacim sonsuz olursa, diinyaya gelen 1s1§1n da miktari sonsuz ola-
cadr ic¢cin, gokylizii geceleri aydinlik goriilecekti. Evren simirli oldudundan,
gelen 151§1n miktari, geceleri gokyiizini aydinlatacak miktara ulasamamak-

tadir,
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I1.8. A-TERIMI ILE KOZMOLOJiK MODELLER :

Bu bdlimde Einstein alan denklemlerinde kozmolojik A-terimi sifir
alinarak Friedmann modelleri elde edildi. Burada lizerinde durulacak model-

ler;

]

seklinde verilen, kozmolojik A sabitinide iceren, Einstein alan denklem-

lerinden elde edilecek modellerdir.

Hubble calismalarinda, A-terimine 0zel bir ihtiyac olmadigini gor-

mustiir. Einstein-de Sitter modelinde de A-terimi ihmal edilmistir.

Ancak A.S.Eddington ve Abbe Lemaitre 1930 larin seckin kozmologla-
ri, A-terimini iceren modelilerin yeterince tartisilmasinmin iyi olacagimi

savunmus]ard1r.(5)

A0 alinarak, (2.11) ve (2.12) alan denklemleri;

o

2,,.2

s sStke 2 8nG -1
2 > - At = ~_2__" T.I (2.108)
S S [of
ve
2 2
e E I LN (2.109)
52 -3 3c2

seklinde elde edilir. Burada A-terimi kisim II1.2 de ¢cikarilan (2.29) so-
nuclarini etkilemez. Buna gore, (2.29) bagintilart  (2.108) ve (2.109)

bagintilarinda yerlerine yazilirsa;

. 22,2
2 2y SHE o (2.110)
S S

ve
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N L E VL o 9 (2.111)

denklemleri elde edilir.

i1k once Einstein modelini inceleyelim. (2.110) ve (2.111) denklem-

Terinde s=5 ve dolay1siyla s=0, §=0 degerleri yerlerine yazilirsa;

k‘c2 2
ek Ac (2.112)
0
ve
2 8mGp
1 2
_SCRNpY” Qcy- amwilV (2.113)
sO 3 3

badintilari elde edilir. Bu bagintilarda k=11 alind1§inda, (2.112) bagin-

ti1sindan;

b
1
—
i
P

== I A (2.114)

elde edilir. (2.113) bagintisindan da, (2.114) kullanilarak;

2 2 =
o - gkc A [3C2 ~—]2--Ac2
50876 3.876G gnG S i
2 A c?
o - < [3A -\ }. <
°  gmG c ¢ 4G
._Accz
o = (2.115)
0 4G

elde edilir.
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A= Ags a'nin kritik deerinin bir ¢ozim oldugunu ifade etmektedir.
Eddington bu ¢oziimde Einstein evreninin sabit olmadigini1 belirtmistir.

(2.114) ve (2.115) bagintilart incelenirse;

s ——= 0 i¢in, A = A 1 o ve p —>x olur,
s — = i¢in, AC > 1 > 0 ve R —> 0 olur.

Buna gore, evren s=0 da patlarcasina bliylik bir hizla genisler ve
S=S | da bu genisleme yavaslar, burada uzun bir siire ge¢tikten sonra, ge-
nislemeye devam eder. Sekil (I1I1.11) de k=41 i¢in; A dederlerinin s(t) ile

degisimi gosterilmektedir.

A'<At iken evren s=0 a geri biiziillir ve buna "birinci nevi tekrar-
lanma" modelleri denir. A:>%:iken evren s —> «'a dodru genisler ve

"3jkinci nevi tekrarlanma" modelleri olarak adlandirilir.

Bununla birlikte, evrenin bir tekrari olmadigindan, bu modellerde

deginilen "tekrarlanma" uygun degdildir.
(2.111) bagintisindan éz;

3
. 8mGp_ S
52 = —kc2 + —l—-kczsz 1 — 90

3 3s

(2.116)

elde edilir. Boylece k=1 de A<O0 ic¢in genisleyen, daha sonra A < AC i¢in

daralan evren elde edilir.

Son olarak (2.110) ve (2.111) bagintilari, H0 ve q cinsinden ifa-

de edililebilir. BOylece;
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1-2q )H ke L2 (2.117)
(1-29 )H t - = .
0
ve
2y ka2 ey 2.118
ot T T =l % (2.118)
So 3

bagintilart elde edilir. (2.117) ve (2.118) denklemleri taraf tarafa top-

lanirsa Qo;

2

2 c
QO = 2q0 + -?;— A —EZ_ (2.119)

0

elde edilir. Buradan kozmolojik sabit A;
2
A= -—2—' (—E— QO 3q0) (2.120)
C

bulunur. Buna gdre A > 0 ise q, negatif bir dedere sahip olacaktir.

Gg < 0 olmas1 hizlandirilms bir genislemedir.
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\ / deS R
A /
Su)| /
\ /
\ //
\ 7
\\ //
\\ ///
\\ //
"EINSTEIN EVREN. | A= 4, P )

SEKIL (I1.11)

k=1 icin ) kozmolojik sabitleri., A = Ac ile gosterilen kalin ¢iz-
gi Einstein'in statik modelini ve de s ile gosterilen egri,de Sitter mo-
delini gOsterir.

A< AC olursa biiyik patlamadan (Big Bang) dolay1 bir genlesme or-
taya ¢ikar ve bunu bir bliziilme takip eder. Ac‘den buyuk fakat Ac’ye cok
yakin A dederi i¢in, Eddington ve Lemaitre tarafindan savunulan model gos-
terilir. Bu modelde P ve Q arasindaki sabit kisim vardir. 0'dan P'ye olan
genlesme biiyiikk patlamanin etkisindendir, Q'dan R'ye olan genlesme ise
A-teriminin etkisindedir. Noktali egri biiziiTmeyi ve ondan sonraki genles-

meyi gosterir.

(Biitlin egriler kapal1 modeller i¢indir.)
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