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Biiyiik Patlama Niikleosentezi, evrenin genislemesi ve Kozmik Mikrodalga Arka Plan Isimast
ile birlikte Biiyiik Patlama Teorisi’nin ii¢ kanitindan biridir. Ilkel Niikleosentez, erken evreni
arastirmamizi saglar. Bu yiiksek lisans ¢alismasinda, Biiyiik Patlama Niikleosentezi’ne genel
bir bakis saglanmistir. Teorinin nasil gelistigine tarihsel bir giris yaparak, ilk elementlerin nasil
olustugu, onlarin ilkel miktarlarinin bize neler anlattigt ve Kozmik Mikrodalga Arka Plan
Isimasi’nin kesfine nasil katkida bulundugu anlatilmigtir. ]
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1. GIRIS

[Evrenimizin ve maddelerin nasil olustugu doga felsefecilerinden bu yana fizikgilerin en ¢ok
merak ettigi konulardan biridir. Yillar boyunca fizikgiler evrenin ve maddelerin nasil
olustuguna dair birgok teori gelistirmistir. Glinlimiizde evrenin olusumuna dair en ¢ok
benimsenen teori Biiyiik Patlama Teorisi’dir. Biiyiik Patlama Teori’ sinin bilinen {i¢ kaniti
vardir. Bunlar, ilkel niikleosentez, evrenin genislemesi ve kozmik mikrodalga arka plan
isimasidir. Biz bu makalede ilkel niikleosentezi, bir diger adiyla Biiylik Patlama

Niikleosentezi’ni (BBN) inceleyecegiz.

Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin temel ¢ergevesi 1 Nisan 1948’de R. A. Alpher, H. Bethe,
and G. Gamow tarafindan yayimlanan[1] Kimyasal Elementlerin Kokeni adli makalede ortaya

cikmistir. Bunu takip eden yillarda biiyiik patlama niikleosentezinin 6nemi giderek artti. [2]

Biiyiik Patlama teorisine gore evren bir zamanlar sicak ve yogun bir haldeydi. Niikleer
reaksiyonlar sadece hafif elementlerin olustugu ilk 20 dakika i¢in miimkiindii. Evren genisleyip
sogudukea, niikleer reaksiyonlarin gergeklesmesi artik miimkiin degildi. Bu nedenle daha agir

elementlerin olugmasi i¢in uygun ortam kalmamaisti.

Su an evrenimizde bulunan hidrojen, helyum ve lityumun kokeni, erken evrendeki niikleer
reaksiyonlarda olustugu diisiiniilmektedir. Biiyiikk Patlama Niikleosentezi’nden hesaplanan
parc¢acik miktarinin, gozlemlerle uyusmasi Biiyiik Patlama teorisini gii¢lii bir sekilde destekler.
Biiyiik Patlama Niikleosentezi tahminleri evrenin baryon yogunlugunu sinirlamak igin de
kullanilabilir. Hafif elementlerin ilkel niikleosentezi kozmolojinin 6nemli bir parcasidir.

Simiilasyonlarin ve gbzlemsel yontemlerin gelistirilmesi devam eden arastirma alanlaridir.

|



2. GENEL KISIMLAR

2.1.EVRENIN TARIHi

Bu boéliimde evrenin tarihine genel bir bakis yapilmistir. Tanimlanan olaylarin ¢ogu anlik

degildir, bu nedenle zaman ve sicakliklar kesin bir degerde degildir ama oldukg¢a yaklagiktir.

t = 15 billion years
T=3K (1 meV)

Todayt,

Life on earth

Solar system

Quasars

Galaxy formation
Epach of graviational collapse

Recombination
Relic radiation decouples (CBR)

Matter domination
Onset of gravitational ins tability

Nucleosynthesis

Lightelements created - D, He, Li t=1second

T=1MeV

Quark-hadron transition
Hadrons form - protons & neutons

Electroweak phase transition

Electromagnetic & weak nuclear
forces become differenfiated:
SU3)x8U(2)xU(1) -> SU(3)xU(1)

The Particle Desert
Axions, supersymmetry?

Grand unification transition
G -> H - SU(3)xSU(2)xU(1)
Inflaion, baryogenesis,
manopoles, cosmic strings, etc.?

The Planck epoch

The quantum gravity barrier

Sekil 1: Biiyiik Patlama Kronolojisi



Evren baslangicta, sifir hacme ve sonsuz yogunluga sahip bir noktaydi. Ilk tekillikten sonraki
doneme Plank Donemi denir. Bilinen dort temel kuvvetin tek bir kuvvette birlestigi
diisiiniilmektedir. Plank Donemi, sifir zamanindan yaklasik olarak 10~ *3saniyeye kadar

stirmiistiir ve sonrasinda Biiyilik Birlesme Donemi gelmistir.

Biiyiik Birlesme Donemi’nde Yercekimi kuvveti bir arada kalan diger temel kuvvetlerden
ayrilmistir. Bu asamada, ilk temel pargaciklar ve antipargaciklar olusmaya baslamistir. Sadece
1073* saniye sonra, kozmik enflasyon uzay1 102° kat genislemistir ve evren dnemli 6lgiide

sogumustur. Bu zamana kadar veriler spekiilatif ve gézlemsel verilerle pek bir baglantis1 yok.

[3]

Bir sonraki caga Elektrozayif Cagi denir. Bu cagda c¢ok sayida ilging parcaciklar
olusturulmustur. W, Z ve Higgs bozonlar1 bunlara bir 6rnektir. Elektrozayif Cag’in sonunda,

Biiyiik Patlama’dan 10712 saniye sonra, sicaklik yaklasik 100 GeV civarindaydi.

Kuarklar, elektronlar, nétrinolar ve bunlarin antipargaciklart Kuark Cagi’nda olusur. Kuarklar
ve antikuarklar yok olur, ama baryogenesis ad1 verilen bir siire¢ nedeniyle, madde ile antimadde
arasinda kiiclik bir asimetri olusur. Her milyar ¢ift (kuark-antikuark) i¢in yalnizca bir kuark
hayatta kalir. Asimetrinin neden olustugu simdilik bilinmemektedir. Kuark Cagi boyunca

sicaklik yaklagik 150 MeV’a diiser.

Sonraki doneme Hadron Donemi denir. Sicaklik geri kalan kuarklar1 hadrona doniistiirmek igin
yeterince diismiistiir. Bu donemde hadronlar ve antihadronlar olusmustur ve pargaciklarin ¢ogu
birbirini yok etmistir. Bu ¢agin sonunda sadece hafif ve kararli baryonlar kalmistir. Bunlar
ndtronlar ve protonlardir. Biiylik Patlama’dan yaklasik bir saniye sonra, ndtronlar kozmik
plazmadan ayrilir. Bu sirada sicakligin yaklasik olarak 1 MeV civarinda oldugu tahmin
edilmektedir. Karanlik madde siradan madde ile ¢ok zayif etkilesime girer. Bu nedenle kozmik
plazmadan erken ayrildigi diisliniiliir. Karanlik maddenin gergekten ne zaman dondugu
bilinmiyor. Farkli teoriler farkli sonuglar ortaya ¢ikartyor. Ornegin, WIMP teorisi donmanin 1

MeV civarinda olacagini 6ngoriir. Bu neredeyse nétrinolarla aynidir. [4]

Lepton Dénemi’nde, yani Biiyiik Patlama’dan 1 saniye ile 3 dakika sonra, evrenin kiitlesine
leptonlar ve onlarin antipargaciklari hakimdir. u ve t leptonlar1 kisa dmiirliidiir ve elektrona

bozunarak evrene elektronik leptonlarin hakim olmasini saglarlar. Elektron ve pozitronlar



carpistikca ve yok oldukga, enerji foton olarak aciga ¢ikar. Carpisan fotonlar daha fazla elektron
— pozitron ¢ifti olustururlar. Evren genisledik¢e fotonlarin enerjisi azalir ve bu doénemin
sonunda fotonlar daha fazla elektron — pozitron ¢ifti olusturamazlar. Bu durum sadece kiiciik
bir miktar elektron birakarak tekrar madde — antimadde yok olusuna yol acar. Enerji fotonlara
aktarilir ama plazmadan ayrilan nétrinolara aktarilmaz. Bugiin fotonlarin neden kozmik

ndtrinolardan daha yiiksek sicaklikta olduklarini buradan anlayabiliriz.

Biiyiik Patlama Niikleosentezi hafif element ¢ekirdeklerinin proton ve nétron flizyonuyla
olusma stirecidir. Niikleosentez biiyiik patlamadan yaklasik 3 dakika sonra baglar. Sadece 15
dakika sonra sicaklik ve yogunluk diiser ve niikleer reaksiyonlar durur. Hidrojen, helyum ve
kii¢iik bir miktar lityum ve berilyum cekirdekleri olusur. Biiyiik Patlama Niikleosentezi sicaklik

100 keV — 1 keV arasindayken gergeklesir.

Sicaklik yaklasik olarak 0.4 eV’ye distiigiinde, c¢ekirdekler elektonlu atomlar olusturmaya
baglar. Rekombinasyon olarak adlandirilan bu siire¢ Biiyiik Patlama’dan 260.000 — 380.000 y1l
sonra gerceklesir. Kozmik plazmadaki fotonlar artik atomlar1 iyonize edecek kadar enerjik
degildir. Fotonlar atomlardan ayrilirlar ve evrende serbestge gezmeye baslarlar. Evren 1518a
seffaf hale gelir. Foton ayrismasi rekombinasyondan sonra kademeli olarak gergeklesir ve
bugiin tespit etmis oldugumuz radyasyonu olusturur: Kozmik Mikrodalga Arka Plan Isimasi

(CMB — Cosmic Microwave Background)

Yildizlarin olusmaya baslamasindan 6nceki periyoda Karanlik Caglar denir. Bu ¢ag 150 milyon
yildan fazla stirmiistiir. Baglangi¢ta Kozmik Mikrodalga Arka Plan Isimasi’ndaki fotonlar uzay1
aydinlatir, fakat genisleyen evrende seyahat ettikce kirmiziya kayarlar. Yaklasik 3 milyon yil
sonra goriinen bir 151k kalmaz. Karanlik Cag boyunca evrenin sicakligi 4000K’den 60 K’ye

diigmiistiir.

Yildizlarin ve galaksilerin olusumu, biiyiik patlamadan yaklasik 300 ila 500 milyon yil sonra
baslar. Yercekiminden dolay1 evrenin bazi bolgeleri, digerlerinden daha yogun hale gelir. Bu
bolgeler uzayda genislemek yerine iglerine dogru ¢okerler ve sicak ve yogun hale gelirler.
Tekrar niikleer reaksiyonlar olusmaya baslar ve ilk yildizlar dogar. Maddelerin yiiksek hacmi
galaksileri olusturur ve yergekimi galaksileri birbirine ¢ekerek gruplar ve kiimeleri olusturur.

[lk 151k kaynaklar1 olustugunda bunlardan yayilan fotonlar hidrojen atomlarini iyonlastirir. Bu



durum tekrar iyonlagma olarak adlandirilir. Sonrasinda evrenin ¢ogu tekrar notr halden iyonize

plazma haline doner.

Uzay genislediginde hem madde hem de radyasyon seyrelir. Evren sadece karanlik maddeyle
degil, ayn1 zamanda karanlik enerjiyle doludur. Karanlik enerjinin kendine 6zgii bir 6zelligi
vardir, evren genisledik¢e seyrelmez. Biiylik Patlama’dan 9 milyar yil sonra, karanlik enerji
evrendeki maddeye hakim olmaya baslar. Bunun sonucu olarak genisleme daha ¢ok hizlanmaya

baglar.

Bugiin, Biiyiik Patlama’dan 13.8 milyar y1l sonra, rekombinasyondan gelen fotonlar hala tespit
edilebiliyor. Sicaklik simdi 2.73 K’ye diistii. Bugiin evren, galaksi, gaz bulutlar1 ve onlara eslik
eden yildizlar, glines sistemleri, patlayan siipernovalar, kara delikler ve ¢ok daha fazlasindan

olusuyor.
2.2. BUYUK PATLAMA NUKLEOSENTEZI TEORISININ GELiSiMI

Erken evrende elementlerin olusumu, 20. Yiizyilin baslarinda fizik¢ilerin ilgisini ¢ekmeye
basladi. Bu konu Biiylik Patlama Teorisi’nin énemli bir par¢astydi. Evrenin tek bir noktadan
genisledigi ve tiim maddelerin tek bir ilkel atomdan olustugu diistincesi ilk defa bir fizik¢i ve
rahip olan Lemaitre tarafindan ortaya atildi. Erken evrendeki elementlerin olusumuna dair ilk
ciddi fikirleri sunan kisi ise Rusya dogumlu teorik fizik¢i George Antonovich Gamow’dur.

Lemaitre’nin fikrini alip kendi versiyonunda formiile etti.

1930’larin sonlarinda bir grup Amerikan fizik¢i niikleer astrofizigin gelisiminde 6nemli rol
oynadi. Grubun liderligi Gamow’daydi. 1946’da Gamow bu konudaki ilk makalesini yayinladi.
‘Genisleyen Evren ve Elementlerin Kdkeni’. O zamanlar, erken evrendeki fiziksel kosullarin
kimyasal elementlerin miktarin1 belirledigi genel olarak kabul edilmisti. Tiim agiklamalar,
yiiksek sicakliktaki niikleer baglanma enerjisi tarafindan belirlenen denge durumundan
kaynaklanmaktadir. Gamow farkli ¢ekirdek tiirlerinin denge durumundan kaynaklanmadigi
sonucuna varmigtir. Cilinkii teori deneysel gerceklerle ortiismemektedir. Baglanma enerjisi,
atom agirhiginin dogrusal bir fonksiyonudur. Bu da element dizisi boyunca {istel bir miktarin
azalmasina neden olur. Daha hafif elementler bu 6ngériiyii takip eder ama daha agir elementler
neredeyse sabit kalir. Gamow makalesinde ‘Gozlemlenen miktar egrisini agiklamanin tek yolu,
sinirli bir zaman aralifinda meydana gelen bir tiir dengesizlik siirecinin varsayiminda

yatmaktadir’ iddiasinda bulunur. Vardig1 sonuca genisleme stirecinin kendisinde destek bulur.



Hizli niikleer reaksiyon kosullar1 yalnizca ¢ok kisa bir siire var olmustur. Bu zaman araligi
serbest ndtronlarin bozunmasindan daha kisa bir siirede ger¢eklesmis olmalidir. Aksi halde tiim
ndtronlar herhangi bir ¢ekirdek olusturmadan protona doniisiirdii. Gamow erken evrenin serbest
notron bulutlartyla dolu oldugunu o6ne silirdii. Ona gore noétronlar kademeli olarak notr
kompleksler halinde kiimelendiler ve daha sonra beta bozunmasiyla ¢esitli atomlar olusturdular.
Element dizisi boyunca goreli miktarin azalmasi, nétron kiimelerini olusturmak i¢in gegen
zamanla aciklanabilir. Kiimeler ne kadar biiyiik olursa olusma siiresi o kadar uzun ve miktar o
kadar diigiik olur. Gamow evrenin sicak ve yogun halden genislemesi fikrinden yani Biiyiik
Patlama Teorisi’nden ¢ok etkilenmisti. Kimyasal elementlerin miktar egrisiyle uyusan ve bu tiir

bir evreni gdsteren bir element iiretimi teorisi bulmak istedi.

Diisiinceyi teoriye doniistiirmek i¢in Gamow’un deneysel dogrulamalara ihtiyact vardi. Bu da
onun doktora dgrencisi Ralph Alpher tarafindan hizli nétron yakalama kesitlerini incelerken
bulundu. Alpher ‘cok sayida cekirdegin kiiciik yakalama kesitlerine sahip oldugunu ve bunun
tersinin de gegerli oldugunu’ kesfetti. [1]Kesitler, bir reaksiyonun meydana gelme olasiligini
olger. Kiiciik kesitli ¢ekirdeklerin daha fazla ndtron yakalama olasiligi daha diisiiktii ve bu
nedenle miktar1 daha fazla oldu. Daha fazla nétron yakalayan ¢ekirdekler i¢in enine kesit
artirtldi ve daha fazla notron yakalama olasilig1 artti. Bu ¢ekirdekler, diger elementlerle
kaynastiklari i¢in miktarlar1 daha az oldu. Bu iliski Gamow’un fikrinin dogru olabilecegini ve
ileriye dontik bir yol olabilecegini gosterdi. Alpher tarafindan bulunan korelasyon asagidaki

sekilde goriilmektedir:
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Sekil 2: Notron yakalama kesitlerinin, niikleer tiirlerin goreli miktari ile korelasyonu. [1]

Gamow 1948’de yayinlanan bir makalede Alpher ile birlikte bu fikri daha da gelistirdi.
[5]Evrenin ¢ok erken donemlerinin sicak, yogun bir ndtron gaziyla dolu oldugunu varsaydilar.
Uzay genisledik¢e basing diistii ve notronlar, protonlar ve elektronlara bozunmaya basladi.
Noétronlar ve protonlar daha sonra déteryum ¢ekirdeklerine kaynasmis olabilirdi. Bu, siirecin
baslangiciydi. Déteryum olustuktan sonra agir elementler ndtron yakalayarak olustular. Gamow
ve Alpher uranyuma kadar biitiin elementlerin bu sekilde olustugunu inandilar. Beta bozunmasi,
giimiisten daha agir elementler olusturmak i¢in daha fazla ndtron yakalayabilen ¢ekirdeklerin,
elektrik yiikiiniin ayarlanmasina yol agti. Bu siire¢ goreli miktar egrisinin seklini agiklayabilir.
Egim, ndtron yakalamanin enine kesitiyle ilgiliydi. O zamanlar, nétron yakalama kesitinin
periyodik tablonun ortalarina kadar atom numarasiyla katlanarak arttig1 ve ardindan daha agir
elementler i¢in yaklasik olarak sabit kaldig: diistiniiliiyordu. Bu, agsagidaki sekilde goriilen hem
dik egimi hem de platoyu agiklamaktadir. Bu olusturma siirecini yoneten denklemlerin su

sekilde yazilabilecegini 6ne stirdiiler:

% = fF(O)(0;_yny_y — o0, i=12,...,238 2.2.1)



Burada n; goreli say1 ve o; 1 atom numarali bir ¢ekirdek i¢in yakalama kesitidir. f(t) yogunlugun
zamanla azalmasini temsil eden bir faktordiir. Bu ifadeyi, o sirada mevcut olan enine kesitlerle
entegre ederken teorik bir egri elde ettiler. Sekildeki diizgiin egri gozlemlerle iyi bir uyum

icindeydi.
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Sekil 3: Atom agirliginin bir fonksiyonu olarak goéreli miktarinin logaritmasi. Diizgiin ¢izgi,
Alpher ve digerlerinin tahminleridir, piiriizlii ¢izgi Goldschmidt'e gore evrendeki elementlerin

gbzlenen goreli miktaridir. [1]

Notron gazi ‘mevcut genislemeden Onceki varsayimsal bir evrensel ¢okiisiin® sonucu olarak

ortaya ¢ikmis olabilirdi. [S]Bu Gamow’un evrenin bir biiyiikk patlamadan kaynaklandigini



diistindiigii, ancak patlamanin zamanin baslangicini degil, salinimli bir evrende bir asama
olabilecegini gosteriyordu. Ayrica, basincin ¢ok yiiksek oldugu ve serbest elektronlarin
protonlara sikistirtlarak ndtron gazini olusturdugu t=0 aninda bir ‘tekil noktadan’ bahsediyor.
Siirecin baslangicinda, sicakligin en az 10° K olmasi gerektigini, ¢linkii bu sicakligin niikleer
parcaciklarin baglanma enerjisine karsilik geldigini savundu. Gamow ayrica, o andaki

maddenin yogunlugunun 10~° g/cm3biiyiikliigiinde olmas1 gerektigini de tiiretmistir.

1948°de Gamow, erken evren tarihinin grafiksel bir agiklamasinin ilk versiyonunu da iiretti.
Buna, nétronlarin, protonlarin ve déteryum cekirdeklerinin konsantrasyonlarinin zamana gore

sunuldugu ‘kutsal yaratilis egrisi’ adin1 verdi. [6]Asagidaki sekilde gorebilirsiniz.
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Sekil 4: Gamow'un "ilahi yaratilis egrisi" ndtronlarin, protonlarin ve déteryum ¢ekirdeklerinin
konsantrasyonlarini sag 6l¢cekte zamanla ve solda sicaklikla gosterir. Yatay eksendeki ol¢ek,

dakika cinsinden zamandir. [5]

Teori esas olarak Alpher ile birlikte Robert Herman tarafindan ve daha sonra James Follin adli
bir fizikei ile gelistirildi. 1950'nin baslarinda Chusihiro Hayashi, bu yiiksek sicakliklarda hem

ndtronlarin hem de protonlarin var olmasi gerektigini ve ndtronlar ile protonlar arasindaki
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oranin zamanla degisecegini 6ne siirdii. Hayashi, oranin 1/4 olacagini ve tiim noétronlar helyuma
doniistiigiinde, protonlarin geri kalaninin hidrojenle sonuglanacagini savundu. Hesaplamalar,
gozlemlenen helyum-hidrojen orantyla iyi bir uyum i¢indeydi. Alpher, Herman ve Follin bu
yaklagimi ilging buldular ve biraz gozden gegirdikten sonra 4.5:1 - 6.0:1 [7]araliginda bir

ndtron-proton orant buldular. Ust smir bugiin éngériilen orana yakin.

Alpher, Herman ve Follin, kiitle numarasi bes ve sekiz olan ¢ekirdekler arasindaki bosluklarin
nasil kapatilacagi konusunda ¢ok zaman ve ¢aba harcadi, ancak basarili bir teori bulunamadi.
1953'ten sonra erken evrende hafif element iiretimine olan ilgi, hem Gamow'un calisma
arkadaslar1 disindaki fizikgilerin ilgisizligi hem de teorinin fizikteki birka¢ yeni alanla rekabet
etmesi nedeniyle azaldi. 1950'lerde y1ldiz niikleosentezinin gelisimi de erken evrendeki niikleer
reaksiyonlara daha az ilgi duyulmasina yol act1. Bugiin erken Evren'de sadece hafif elementlerin
iretildigini ve ana siirecin ndtron yakalama degil, iki cisim reaksiyonlar1 oldugunu biliyoruz.
Ancak Gamow'un fikri, bugiin bildigimiz Biiyiik Patlama Niikleosentezi olarak bilinen bir

teorinin gelistirilmesini dogurdu.

|
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3. MALZEME VE YONTEM

3.1/BUYUK PATLAMA NUKLEOSENTEZi

Kozmik Mikrodalga Arka Plani bize evrenin son sagilma sirasindaki durumu hakkinda ¢ok sey
anlatiyor. (t;5 ~ 0.35 Myr) Fakat erken evrenin opakligi, evrenin t < t;;'de nasil oldugunu
dogrudan gérmemizi engeller. Bazi bilgiler kozmik 1sinlar ve nétrinolar tarafindan tasinsa da,
Gilines sistemimizin Otesindeki evren hakkinda bildiklerimizin ¢ogu fotonlar tarafindan
gelmektedir. Her ne kadar fotonlar sayesinde birgok seyi bilsek de, bilim insanlari opak

bolgelerdeki kosullarin nasil oldugunu merak etmistir.

Evren genisleyip sogudukga, foton bagina ortalama enerji Plank zamaninda E . (tp)~Ep~1028
eV’tan giiniimiizde E,.;(t,)~6x10~* eV a kadar diistii. Bu genis enerji araliginda, baz1 enerjiler
fizikgiler igin digerlerinden daha fazla ilgi c¢ekicidir. Ornegin, rekombinasyon ve
fotoiyonlagsmay1 inceleyen fizikgiler i¢in en Onemli enerji Ol¢egi, bir atomun iyonlagsma
enerjisidir. Bir hidrojenin iyonlagma enerjisi Q = 13.6 eV'dir. Diger elementlerin iyonlagma
enerjileri karsilastirilabilir. Bu nedenle, atom fizikg¢ileri, atomlarin iyonlagmasini diigiiniirken,

yaklasik olarak 10 eV'lik enerjilerle ilgilenirler.

Niikleer fizikgiler ise iyonlagma ve rekombinasyon ile degil, cok daha yiiksek enerjili fisyon ve
fiizyon siirecleriyle ilgilenirler. Bir atom ¢ekirdegi, Z > 1 ve N > 0 olmak iizere Z proton ve N
ndtron igerir. Protonlar ve nétronlar topluca niikleonlar olarak adlandirilir. Bir atom

cekirdegindeki toplam niikleon sayisina kiitle numarasi denir ve A = Z + N formiiliiyle verilir.



13

Kitle A

Numarasi
A=Z+N

N: Notron
Sayisi

Proton
Sayisl

Sekil 5: Atom ¢ekirdegi igerigi gosterimi

Bir ¢ekirdegin Z proton sayisi, o ¢ekirdegin ait oldugu atomik elementi belirler. Ornegin,
hidrojen (H) ¢ekirdeklerinin tiimii Z = 1'e sahiptir, helyum (He) ¢ekirdekleri Z = 2'ye sahiptir,
lityum (L1) ¢ekirdekleri Z = 3'e sahiptir. Periyodik tablo bu sekilde ilerler. Belirli bir elementin
tim atomlarmin ¢ekirdeklerinde ayni1 sayida proton olmasina ragmen, bir elementin farkli
izotoplar1 farkli sayida notrona sahip olabilir. Bir elementin belirli bir izotopu, o elementin
semboliine A kiitle numarasi eklenerek belirtilir. Ornegin, bir protonu olan ve ntronu olmayan
standart bir hidrojen cekirdegi 'H olarak sembolize edilir. Siradan bir hidrojen ¢ekirdegi bir
protondan baska bir sey olmadig1 icin, niikleer reaksiyonlar: ele alirken H yerine p de
yazabiliriz. Agir hidrojen veya dteryum, bir proton ve bir nétron igerir ve *H olarak sembolize
edilir. Niikleer fiizyon baglaminda doteryumdan ¢ok sik s6z edildiginden, kendi 6zel sembolii

D'ye sahiptir. Siradan helyum iki proton ve iki ndtron icerir ve *He olarak sembolize edilir.

Bir ¢ekirdegin baglanma enerjisi (B), ¢ekirdegi proton ve ndtron bilesenlerine ayirmak i¢in
gereken enerjidir. Esdeger olarak, tek tek proton ve notronlardan bir ¢ekirdek kaynastiginda
aciga ¢ikan enerjidir. Ornegin, bir nétron ve bir proton bir déteryum cekirdegi olusturmak igin

birbirine baglandiginda, B,= 2.22 MeV'lik bir enerji aciga ¢ikar:

p+tn=D+222MeV (3.1.1)
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Doéteryum ¢ekirdegi, diger atom cekirdeklerine kiyasla ¢ok siki bagh degildir. Asagidaki
sekilde farkli atom numaralarina sahip ¢ekirdeklerin niikleon basina diisen baglanma enerjisi

gosterilmistir.
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Sekil 6: Kiitle numarasina bagl olarak niikleon basina diisen baglanma enerjisi [8]

Toplam baglanma enerjisi B =28.3 MeV ve niikleon bagina baglanma enerjisi B/A =7.07 MeV
olan *He'nin, diger hafif cekirdeklere kiyasla nispeten daha siki baghdir. En siki bagh
¢ekirdekler, her ikisi de B/A~8.8 MeV'ye sahip olan *®Fe ve ®*Ni ¢ekirdekleridir. Bu nedenle,
demir veya nikelden daha agir olan ¢ekirdekler, daha hafif ¢ekirdeklere boliinerek enerji agiga
cikarabilir. Demir veya nikelden daha az kiitleli ¢ekirdekler, daha agir ¢ekirdeklerle birleserek

fiizyon yoluyla enerji aciga ¢ikarabilir.

Bdylece, tipki iyonizasyon ve rekombinasyon c¢alismalarinin 10 eV'lik bir enerji 6lcegiyle
ilgilenmesi gibi, niikleer fiizyon ve fisyon ¢aligsmalar1 da 8 MeV'lik bir enerji 6lgegiyle ilgilenir.
Dahasi, sicaklik hidrojenin iyonlasma enerjisinin (Q = 13.6 MeV) yeterince altina diistiigiinde

elektronlar ve protonlarin notr hidrojen atomlarini olusturmak i¢in birlesmesi gibi, sicaklik
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doteryumun baglanma enerjisinin yeterince altina diistiigiinde de protonlar ve ndétronlar
doteryum olusturmak i¢in kaynagmis olmalidir (Bp = 2.22 MeV). Rekombinasyon ¢agindan
once, genellikle Biiyiik Patlama Niikleosentezi (BBN) ¢ag1 olarak adlandirilan bir niikleer
flizyon cagi gelmis olmalidir. Erken evrende niikleosentez, ddteryum olusturmak igin
ndtronlarin ve protonlarin fiizyonuyla baslar, ardindan birbirini izleyen flizyon eylemleriyle
daha agir c¢ekirdekler olusturmaya devam eder. Doteryumun baglanma enerjisi, hidrojenin
iyonlasma enerjisinden B,,/Q=1.6 x 10° faktorii kadar biiyiik oldugundan, déteryum sentezinin
rekombinasyon sicakhigindan T,.. = 3740 K, 1.6x10°> kat daha yiiksek bir sicaklikta
gerceklesmesini bekleriz. Yani doteryum sentezi, T, .~300 s zamanina karsilik gelen T, .~

1,6x10°(3740 K) ~ 6 x108 K sicaklikta meydana gelmistir.

Enerji acisindan bakildiginda, tercih edilen evren, baryonik maddenin bir demir-nikel
alasimindan olustugu evren olacaktir. Fakat bdyle bir evrende yagamiyoruz. Su anda, baryonik
bilesenin dértte iigii hala bagli olmayan protonlar veya 'H formundadir. Ayrica, *H'den daha
agir gekirdekleri aradigimizda, bunlarm *®Fe ve *Fe’nin kiyasla nispeten hafif bir ¢ekirdek
olan *He oldugunu goriiriiz. Evrenin ilkel helyum orani genellikle boyutsuz say1 olarak ifade
edilir.

Yo ptue (3.1.2)

Pbary

YaniY,, *He'nin kiitle yogunlugunun tiim baryonik maddenin kiitle yogunluguna boliimiidiir.
Glines atmosferinin helyum oran1 Y = 0.28'dir. Ancak Giines, dnceki nesil yildizlarda olusan
helyumla kirlenmis geri doniistiiriilmiis yildizlararasi gazdan yapilmistir. Farkli tiirden
astronomik nesnelere baktigimizda, minimum Y = 0.24 degeri buluruz. Yani, yildizlar ve gaz

bulutlar1 gibi baryonik nesnelerin tiimii en az %24 helyumdur.
3.1.1. Notronlar ve Protonlar

Niikleosentez i¢in temel yapi taglart nétronlar ve protonlardir. Bir ndtronun durgun enerjisi, bir

protonunkinden daha biiyiiktiir
Qn = mnc? —mpc? = 1.29 MeV (3.1.1.1)

Serbest bir notron kararsizdir, reaksiyon yoluyla bozunur:
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n—p+e +ve (3.1.1.2)

Serbest bir nétron i¢in bozunma siiresi 7,, = 890 s'dir. Yani, bir serbest ndtron popiilasyonu ile
baslarsaniz, bir t siiresinden sonra, f = exp(-t/t,,) orani kalacaktir. Bir ndtronun bozunarak bir
protona doniismesiyle agia ¢ikan Q,, enerjisi, bir elektronun duragan enerjisinden (m,c? =
0.51 MeV) daha biiyiik oldugundan, enerjinin geri kalan1 elektronun kinetik enerjisi ve elektron
anti-nétrinonun enerjisi tarafindan tagiir. Yalnizca on bes dakikalik bir bozunma siiresiyle,
serbest bir nétronun varlig1 ¢abuk gecer; evren birkag saatlikken, hi¢ serbest nétron icermez.
Bununla birlikte, kararli bir atom ¢ekirdegine bagli bir ndtron, bozulmaya karsi korunur. Bugiin

hala nétronlar var, ¢linkii doteryum, helyum ve diger atomlarda baglanmis durumdalar.

Evrenin yas1 t = 0.1 s iken o sirada sicaklik T = 3x101° K idi ve foton basina ortalama enerji
E,+ =10 MeV idi. Bu enerji, bir elektronun veya pozitronun durgun enerjisinden ¢ok daha
bliyliktiir, dolayisiyla t = 0.1 s'de ¢ift liretimi tarafindan yaratilan elektronlarin yani sira

pozitronlar da vardi:

y+y=e +et (3.1.1.3)
t = 0.1 s'de notronlar ve protonlar, etkilesimler yoluyla birbirleriyle denge halindeydi.
n+ve=p+e (3.1.1.4)
n+e"=2p+v, (3.1.1.5)

Notronlar ve protonlar denklemlerde gosterilen reaksiyonlarla dengede tutulduklar siirece, say1

yogunluklar1 Maxwell-Boltzmann denklemi ile verilir. Notronlarin say1 yogunlugu;

n, = gn (mnkT)3/Zexp (—mns) (3.1.1.6)

2mh? kT

olur ve protonlarin say1 yogunlugu,

2

n, = gy (mka)3/Zexp (-™2) (3.1.1.7)

2mh? kT
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Protonlarin ve nétronlarin istatistiksel agirliklari esit oldugundan, g, = g, = 2, yukandaki

denklemlerden ¢ikarilan nétron-proton orani asagidaki gibidir:

nn _ <%)3/2 exp (- )l (3.1.1.8)

p KT

Yukaridaki denklem sadelestirilebilir. (m,,/m,)"”

= 1.002 oldugundan bu faktorii bire
esitlersek dogrulukta biiyiik bir kayip olmayacaktir. Ikinci olarak, ntron ve protonun durgun
enerjilerindeki fark (mn — mp)c2 = @, =1.29 MeV'dir. Bunedenle, dengedeki nétron-proton

orani 6zellikle basit bir forma sahiptir.
™ — exp (_Q_n> (3.1.1.9)

kT > Q, =1.29 MeV sicakliklarinda, T >1.5x101%K ve t <1 s'ye karsilik gelir, ndtron sayisi
neredeyse proton sayisina esittir. Bununla birlikte, sicaklik 1.5x101°K’nin altma diismeye
basladiginda, protonlar giiclii bir sekilde tercih edilmeye baslar ve notron-proton orani

katlanarak diiser.

Notronlar ve protonlar dengede kalsaydi, o zaman evren alt1 dakikalikken, her milyon proton
icin yalnizca bir nétron olurdu. Yukaridaki (3.1.1.4) ve (3.1.1.5) denklemlerinde gosterilen,
erken evrende noétronlar ve protonlar arasinda aracilik eden etkilesimler, bir baryonun bir
ndtrino (veya anti-ndtrino) ile etkilesimini igerir. Notrinolar, zayif niikleer kuvvet araciligryla
baryonlarla etkilesime girer. Zay1f etkilesimler i¢in kesitler, sicaklik bagimliligina sahiptir o,
« T?2. Diisiindiigiimiiz sicakliklarda kesitler kiigiiktiir. Bir nétrinonun diger herhangi bir
parcacikla zayif niikleer kuvvet yoluyla etkilesimi i¢in tipik bir enine kesit su sekildedir:

2
0, ~10~*"m? ("—T) (3.1.1.10)

1 MeV

1/2

Radyasyonun egemen oldugu evrende, sicaklik T o a(t)™! o« t~1/2 oraninda diiser ve

dolayistyla zayif etkilesimler igin enine kesitler g, & t~! oraminda azalir. Notrinolarn say1

-3/2

yogunlugu n,,  a(t)~3 « t~3/2oraninda diiser ve dolayisiyla nétronlarin ve protonlarin zayif

kuvvet yoluyla nétrinolarla etkilesime girdigi I oran1 hizla diiser:

I =n,co, x t=5/? (3.1.1.11)
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Bu arada, Hubble parametresi sadece H o t~! oraninda azalmaktadir. '~ H oldugunda,
ndtrinolar, ndtronlardan ve protonlardan ayrilir ve ndtronlarin protonlara orani "donar". I' =
H'nin oldugu T,;ynma Sicakliginin tam olarak hesaplanmasi, zayif etkilesimler i¢in proton ve
ndtronun enine kesitinin kesin olarak bilinmesini gerektirir. Mevcut en iyi laboratuvar
bilgilerini kullanarak, "donma sicakhigi"nin kT ,pma= 0.8 MeV veya Tyonme = 9 * 10° K
oldugu ortaya ¢ikar. Evren bu sicakliga, yast t ,nma ~ | s oldugunda ulagir. N6étron-proton

orani, sicaklik Ty,,mq degerinin altina diistiigiinde su degerde donar:

Nn

" — exp (_ g_;) - exp(_ 129“6") ~02 (3.1.1.12)

ny 0.8 MeV

taonma <t <K T, zamanlarinda, evrendeki her bes proton i¢in bir ndtron vardi.

relativistic non-relativistic

I I IIIIIII I | L L

freeze-out

I'~H

L | relic density _|

.
equilibrium m
e~ ™ /T B

| | IIIIIII | | Illllll I | I I |

1 10 100

m

T

Sekil 7: Yiiksek sicakliklarda, T >> m, parcacik bollugu denge degerini izler. T ~ m'de

parcaciklar donar ve denge miktarindan ¢ok daha biiyiik bir yogunlugu korur. [4]
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Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin neden bu kadar tamamlanmamis oldugunu ve baryonlarin
dortte ligiini kaynagmamis protonlar bi¢iminde birakmasinin nedeni, protonlara gore
ndtronlari azlhigidir. Bir notron, bir protonla, bir protonun bagka bir protonla kaynasacagindan
¢ok daha kolay bir sekilde kaynasacaktir. Iki proton birleserek bir ddteryum cekirdegi
olusturdugunda, yiikii korumak igin bir pozitronun yayilmasi gerekir; bu, bir elektron
ndtrinosunun da yayilmasi gerektigi anlamina gelir. Proton-proton flizyon reaksiyonu su sekilde

yazilabilir:
p+tp—>D+e" +ve (3.1.1.13)

Bir nétrinonun bu reaksiyona dahil olmasi bize bunun zayif niikleer kuvvet icerdigini ve
dolayisiyla ow mertebesinde ¢ok kiigiik bir enine kesite sahip oldugunu sdyler. Buna karsilik,

ndtron-proton flizyon reaksiyonu
p+tn=D-+y (3.1.1.14)

Higbir nétrinonun dahil olmadigi; giiclii niikleer kuvvet igeren bir etkilesimdir. Giiglii niikleer
kuvvet iceren etkilesimler i¢in enine kesit, zayif niikleer kuvvet iceren etkilesimlerden ¢cok daha
biiyliktiir. Proton-proton fiizyon hizi, iki nedenden dolay1 nétron-proton fiizyon hizindan ¢ok
daha yavastir. Birincisi, zayif bir etkilesim oldugu i¢in proton-proton fiizyonunun enine kesiti,
ndtron-proton fiizyonunun enine kesitine kiyasla ¢ok kiigiiktiir. Ikincisi, protonlarin tiimii
pozitif yiiklii oldugundan, kaynasabilmeleri icin aralarindaki Coulomb engelini asmalari

gerekir.

Elbette, iki protonu birbiriyle kaynasmaya ikna etmek miimkiindiir. Bunu Giines’te
gorebiliyoruz. Ancak Giines'teki flizyon ¢ok yavas bir siirectir. Giines'in ¢ekirdegindeki belirli
bir protonu secgerseniz, gelecek yil on milyarda bir flizyon gegirme sansi vardir. Yalnizca
olagantistli hizli protonlarin fiizyona ugrama sansi vardir ve bu yiiksek hizli protonlarin bile
baska bir protonun Coulomb bariyerini asip onunla kaynagma olasilig1 ¢ok diisiiktiir. Ancak
Giines'in ¢ekirdegi sabit bir ortamdir; hidrostatik dengededir ve sicakligi ile yogunlugu zamanla

cok yavas degisir. Erken evrende, giiclii bir tezatla, sicaklik T o t=1/2

olarak diiser ve
baryonlarin yogunlugu ny 4, < t~3/2 olarak diiser. Biiyiik Patlama Niikleosentezi zamana kars1
bir yarigtir. Bir saatten kisa bir siire sonra sicaklik ve yogunluk, fiizyonun meydana gelmesi i¢in

cok diismiistiir.
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Biitlinliik adimna, erken evrendeki nétron-nétron flizyon hizinin, nétron-proton fiizyon hizina
kiyasla ihmal edilebilecek kadar kiiciiktiir. Notron-ndtron flizyonunu yoneten reaksiyon

asagidaki gibidir.
n+n—oD+e¢ + v (3.1.1.15)

Yine, bir ndtrinonun varlig1 bize bunun zayif niikleer kuvveti igeren bir etkilesim oldugunu
sOyler. Bu nedenle, ndtronlar arasinda Coulomb bariyeri olmamasina ragmen, nétron-ndtron
fiizyon hiz1 kiigiiktiir. Bunun nedeni kismen, ndtronlarin protonlara gore az sayida olmasidir.

Fakat asil nedeni ndtron-nétron fiizyonu i¢in kiigiik enine kesitidir.

Proton-proton ve nétron-nétron flizyonunun yavas hiziyla karsilastirildiginda ndtron-proton
flizyonunun canlilig1 géz oniine alindiginda, en diisiik dereceli bir yaklasim olarak, BBN'nin
her serbest ndtron bir atom ¢ekirdegine baglanana kadar ilerledigini soyleyebiliriz. Bu
yaklasimda, baryon kiitlesinin “*He bicimindeki fraksiyonu olan Yp'min miimkiin olan
maksimum degerini hesaplayabiliriz. ¥,,'nin olas1 maksimum degerini hesaplamak igin, proton-
ndtron donmasindan sonra mevcut olan her ndtronun bir *He cekirdegine dahil oldugunu
varsayalim. n, /n, = 1/5'lik bir nétron-proton oram verildiginde, 2 nétron ve 10 protondan
olusan temsili bir grup diisiinebiliriz. 2 nétron, tek bir *He ¢ekirdegi olusturmak igin 2 protonla
birlesebilir. Ancak kalan 8 proton kaynasmamus olarak kalacaktir. *He'nin kiitle kesri asagidaki

gibi olur.

W R

(3.1.1.16)

e

Ymax

Daha genel olarak, 0 < f< 1 ile f=n,/n, ise, Y,'nin olasi maksimum degeri Y4, = 2f/(1 + 1)

olur.

Gozlenen Yy, = 0.24 degeri, tahmin edilen Y, degerinden biiyiik olsaydi, proton-ndtron donma
siirecini gergekten anlamadigimiz anlamina gelebilirdi. Ancak gozlemlenen Y, degerinin Yy,
degerinden kiiglik olmasi normaldi; Y,'nin gergek degerini teorik maksimum degerinin altina
diisiirmek i¢in hareket eden cesitli faktdrler vardir. Ilk olarak, t~1 s'de donmadan hemen sonra
niikleosentez gerceklesmediyse, o zaman nétronlarin kendiliginden bozunmasi kaginilmaz
olarak nétron-proton oranini diisiiriir ve boylece iiretilen *He miktarini azaltir. Daha sonra,

bazi nétronlar flizyondan tamamen kurtulursa veya *He'den daha hafif gekirdeklerle son
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bulursa, ¥}, 'ye katkida bulunmayacaklardir. Son olarak, eger niikleosentez *He'den daha agir
cekirdekler tiretecek kadar uzun siirerse, bu da Y,'yi azaltacaktir. Diger izotoplarin bollugunun
yani sira Y,,'yi dogru bir sekilde hesaplamak igin niikleer fiizyon siirecini daha ayrintili olarak

ele almak gerekecektir.
3.1.2. Doteryum Sentezi

Proton-ndtron donmasi tamamlandiktan hemen sonra, Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin bir
sonraki asamasinda zaman t ~ 2 s'dir. Notron-proton orani n,/n, = 0.2'dir. Notronlar ve
protonlar ile etkilesimi durdurduklari ayn1 zamanda elektronlarla etkilesimi de kesilen
notrinolar, artik evrenin geri kalanindan ayristirilmistir. Bununla birlikte, fotonlar, protonlar ve
ndtronlara hala giiclii bir sekilde baghdir. Biiyiik Patlama Niikleosentezi, adim adim daha agir
cekirdekler insa eden bir dizi iki cisim reaksiyonu yoluyla gergeklesir. Biiylik Patlama
Niikleosentezi’ndeki temel ilk adim, bir déteryum ¢ekirdegi olusturmak i¢in bir proton ve bir

ndtronun flizyonudur:
p+n=D-+y (3.1.2.1)

Bir proton ve bir ndtron kaynastiginda, salinan (ve bir gama 1s1n1 tarafindan tasinan) enerji, bir

doteryum g¢ekirdeginin baglanma enerjisidir:
Bp = (my + mp —mp)c? = 2.22 MeV (3.1.2.2)

Tersine, enerjisi Bp ‘den biiyiik olan bir foton, bir déteryum ¢ekirdegini bilesen proton ve
notrona  fotoayrisabilir.  Denklem (3.1.2.1)’de  gosterilen  reaksiyon, hidrojenin

rekombinasyonunu yoneten reaksiyonla ayni yapisal forma sahiptir:
pte =H-+y (3.1.2.3)

Denklem (3.1.2.1)’in denklem (3.1.2.3) ile karsilagtirilmasi, her durumda iki parcacigin, bir
foton tarafindan taginan fazla enerji ile bilesik bir nesne olusturmak {izere birbirine baglandigini
gosterir. Niikleosentez durumunda, bir proton ve ndtron, bir déteryum ¢ekirdegi olusturmak
icin giiclii niikleer kuvvet tarafindan birbirine baglanir ve bir gama 1sin1 fotonu yayilir.
Fotoiyonizasyon durumunda, bir proton ve elektron, bir ultraviyole foton yayilan nétr bir

hidrojen atomu olusturmak icin elektromanyetik kuvvetle birbirine baglanir. Niikleosentez ve
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yeniden birlesme arasindaki en biiyiik fark, s6z konusu enerji Olcekleri arasindadir.
Déteryumun baglanma enerjisi, Bp = 2.200.000 eV, hidrojenin iyonlagsma enerjisinden (Q =

13.6 ¢V.3) 160.000 kat daha fazladir.

Enerji Olgeklerindeki farkliliga ragmen, rekombinasyonu analiz etmek icin kullanilan
denklemlerin ¢ogu, déteryum niikleosentezini analiz etmek icin yeniden kullanilabilir. Ornegin
rekombinasyon sirasinda, serbest protonlarin, serbest elektronlarin ve nétr hidrojen atomlarinin

goreli sayilar1 Saha denklemi ile verilir:

—— (G )3/26"1’ (- (3.1.2.4)

Bu bize nétr hidrojenin kT — 0 limitinde tercih edildigini ve iyonize hidrojenin kT — oo

limitinde tercih edildigini sdyler. Doteryum sentezi sirasinda, serbest protonlarin, serbest

ndtronlari ve déteryum cekirdeklerinin goreli sayilari, dogrudan bir denklemle verilir:

3/2 —-3/2 2
"p _ _9p (_mp kT [mp+ mp+mp]c
< ) (mz) exp (—kT ) (3.1.2.5)

Npnn Ipdn \MpMn

(3.1.2.2) denkleminden, [mp + m, +mD]02 = Bp ¢ikarimini yapabiliriz. Doéteryum
¢ekirdeginin istatistiksel agirlik faktorli, bir proton veya nétron i¢in g, = g, = 2 ile
karsilagtirildiginda gp = 3'tiir. Kabul edilebilir dogruluk i¢in m,, = m,, = mp /2 yazabiliriz.

Bu ikameler, Saha denkleminin niikleosentetik esdegerini verir,

"o _ e (rr:;llzT)_wzeXp (i_?) (3.1.2.6)

NpNp

bu bize kT — 0 limitinde doteryumun tercih edildigini ve kT — oo limitinde serbest protonlarin

ve ndtronlari tercih edildigini sdyler.

Doéteryumun niikleosentezinin  gergeklestigi kesin bir sicaklik T,,,. tanimlamak igin,
"doteryumun niikleosentezi" ile ne demek istedigimizi tanimlamamiz gerekir. Tipki
rekombinasyonun sinirli bir siire alan bir siire¢ olmasi gibi, niikleosentez de dyle. Yine de,
Ty nunp /n,= 1 olan sicaklik olarak tanimlamak yararlidir; yani, serbest ndtronlarin yarisinin
doteryum ¢ekirdeklerine kaynastigi sicaklik. Denklem (3.1.2.6) dogru oldugu siirece,

déteryum-ndtron orani su sekilde yazilabilir:
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" gy (mnkT)‘3/ exp (Ez) (3.1.2.7)

nn mh? kT

Bazi basitlestirici varsayimlar yaparsak, doteryum-nétron oranini T'nin bir fonksiyonu ve
baryon-foton orani n olarak yazabiliriz. Bugiin bile evrendeki tiim baryonlarin %75'inin baglh
olmayan protonlar seklinde oldugunu biliyoruz. Ddteryum sentezi baslamadan once, 6

baryondan 5'i baglanmamis proton formundaydi. Bu nedenle, asagidaki denklemi yazabiliriz.

3
n, = 0.8nyqr, = 0.87n, = 0.8 [0.243 (’;—T) ] (3.1.2.8)

p

(3.1.2.8) denklemini (3.1.2.7) denklemi ile degistirerek, doteryum-proton oraninin nispeten

basit bir sicaklik fonksiyonu oldugunu buluruz:

™ o 6y (L )3/Zexp (Ez) (3.1.2.9)

nn myc? KT

Bu fonksiyon, baryon-foton oraninin n = 5,5 - 10—10 oldugu varsayilarak Sekil 8'de

cizilmistir. Déteryum niikleosentezinin sicakligt Tnuc, denklemi ¢dzerek bulunabilir.

1~ 6.57 (%)mexp ( Bp ) (3.1.2.10)

c? kTnuc
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Sekil 8: Doteryum sentezi doneminde doteryum-ndtron orani.

myc? = 939.6 MeV, Bp = 2.22 MeV ve n = 5.5 x 10710 ile déteryum sentezinin sicaklig
kT~ 0.066 MeV'dir, Ty, = 7.6x108 K'ye karsilik gelir. Evrenin yasi t,,,.~ 200 s oldugunda
sicaklik bu degere diiser.

Niikleosentezin baslangicina kadar olan zaman gecikmesinin, t,,,,. = 200 s, ndtronun bozunma

stiresi, 7,, = 890 s ile karsilastirildiginda ihmal edilebilir olmadigina dikkat edin. Niikleosentez

fiilen basladiginda, nétron bozunmasi ndtron-proton oranini n,, /n, =1/5'ten biraz diisiirmiistiir.
exp (—250) 0.8

PN S%W]zggzow (3.1.2.11)

Np 5+[1—exp (_ﬁ

Bu da miimkiin olan maksimum *He kiitle oranini Y, , =~ 0.33'ten Y,,,4,, ~ 0.27'ye diisiiriir.
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3.1.3. Doteryum Sonrasi

Déteryum-nétron orani np/n,, verilen denge degerinde sonsuza kadar kalmaz. Onemli
miktarda doteryum olustugunda, birgok olasi niikleer reaksiyon vardir. Ornegin, bir déteryum

¢ekirdegi bir protonla birleserek >He olusturabilir:

D+p=3He+vy (3.1.3.1)
Alternatif olarak, "trityum" olarak da bilinen 3H'yi olusturmak i¢in bir ndtronla birlesebilir:

D +n= SH+y (3.1.3.2)

Trityum kararsizdir; kendiliginden 3He 'ye bozunur ve bu siiregte bir elektron ve bir elektron
anti-notrino yayar. Ancak trityumun bozunma siiresi yaklasik 18 yildir; Biiyiik Patlama

Niikleosentezi’nin siirdiigii kisa siire boyunca, trityum etkili bir sekilde kararli olarak kabul
edilebilir.

Déteryum g¢ekirdekleri ayrica “He olusturmak igin birbirleriyle kaynasabilir:
D+D = ‘He+y (3.1.3.3)

Bununla birlikte, iki déteryum ¢ekirdeginin etkilesiminin bir trityum ¢ekirdeginin olusumuyla

sonuclanmasi (bir proton emisyonu ile) daha olasidir,

D+D = 3H+p, (3.1.3.4)
veya bir *He ¢ekirdeginin olusumu (bir ndtron emisyonu ile),

D+ D =°He+n (3.1.3.5)

Niikleosentez sirasinda higbir zaman biiyiik miktarda *H veya *He bulunmaz. Olustuktan kisa

bir siire sonra, asagidaki gibi reaksiyonlarla He 'ye doniistiiriiliirler.
*H+p="He+vy (3.1.3.6)
He +n = *He +vy (3.1.3.7)

SH+D = *He +n (3.1.3.8)
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‘He + D= *He + p (3.1.3.9)

Yukaridaki denklemlerde belirtilen doteryum sonrasi reaksiyonlarin higbiri notrino icermez;
hepsi giiclii niikleer kuvvet igerir ve genis kesitlere ve hizli reaksiyon hizlarina sahiptir.

Boylece, niikleosentez basladiginda, D, *H ve *He verimli bir sekilde “He 'ye doniistiirtiliir.

Boyle bir hafif ¢ekirdek igin, *He, son derece siki bir sekilde baglidir. Buna karsilik, A = 5 olan
kararli gekirdekler yoktur. Bir protonu veya notronu “He 'ye kaynastirmaya galigirsaniz, bu ige
yaramaz; “He ve °Li kararh ¢ekirdekler degildir. Boylece *He, proton ve notronlarla flizyona
kars1 direnglidir. Lityumun iki kararli izotopu olan kiigiik miktarlarda SLi ve "Li, asagidaki gibi

reaksiyonlarla yapilir:

‘He+D = SLi+vy (3.1.3.10)
A4S
‘He+ 3H = "Li+vy (3.1.3.11)

Ek olarak, asagidaki gibi reaksiyonlarla az miktarda "Be yapilir:
“He + *He = "Be +7v (3.1.3.12)

A > 7 olan ¢ekirdeklerin sentezi, A = 8 olan kararli ¢ekirdeklerin olmamasi nedeniyle

engellenir. Ornegin, reaksiyon tarafindan ®Be yapilirsa
“‘He + “He — ®Be, (3.1.3.13)

8Be ¢ekirdegi, yalnizca =3 x 10~ 16s'lik bir bozunma siiresiyle bir ¢ift *He ¢ekirdegine ayrilir.
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Minutes: 1/60 | 5 15 60
10 !

Mass Fraction

Temperature ( 10" K)

Sekil 9: Niikleosentez doneminde zamanin bir fonksiyonu olarak ¢ekirdeklerin kiitle

fraksiyonu. [9]

Sonug olarak, doteryum olusmaya basladiginda, sikica baglh “He ¢ekirdegine kadar flizyon ¢ok
hizli ilerler. Daha agir ¢ekirdeklerin fiizyonu ¢ok daha yavas gerceklesir. BBN'de yer alan farkl
izotoplarin kesin verimleri, geleneksel olarak olduk¢a karmasik bir bilgisayar algoritmasi
kullanilarak hesaplanir. Doteryum olustuktan sonra meydana gelebilecek ¢ok sayida olasi

reaksiyon nedeniyle karmasiklik gereklidir ve bunlarin tiimii sicakliga bagl enine kesitlere
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sahiptir. Evren genisledikce ve sogudukga farkli izotoplarin kiitle kesirlerini takip eden tipik bir
BBN algoritmas: sonuglar1 Sekil 8'de gosterilmektedir. Baslangigta, T > 10° K'de hemen
hemen tiim baryonik madde serbest proton ve nétron formundadir. Bununla birlikte, déteryum
yogunlugu yukar1 dogru tirmandik¢a, sonunda 6nemli miktarlarda *H, *He ve “He 'nin olustugu
noktaya ulasilir. Sicaklik t ~ 10 dakikada T ~ 4x10® K'ye diistiigiinde, Biiyiik Patlama
Niikleosentezi sona ermistir. Hemen hemen tiim baryonlar serbest proton veya “He ¢ekirdegi

seklindedir.

Kiigiik serbest notron kalintis1 protonlara bozunur. Kiigiik miktarlarda D, *H ve *He kalmustir.

*H daha sonra *H 'ye bozunur. Cok kii¢iik miktarlarda °Li, "Li ve "Be yapilir.

D, 3He, *He, °Li ve "Li 'nin verimleri ¢esitli fiziksel parametrelere baghdir. En onemlisi,
baryon-foton oranina (n) baghdirlar. Yiiksek bir baryon-foton orani, déteryum sentezinin
meydana geldigi T, sicakligini arttirir ve dolayisiyla Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin daha
erken baglamasini saglar. BBN, evrenin yogunlugu ve sicaklig1 diistiikce zamana kars1 bir yaris
oldugundan, daha erken baslamak, niikleosentezin “He tiretmede daha verimli oldugu ve kalinti
olarak daha az D ve *He biraktigi anlamina gelir. Biiyiik Patlama Niikleosentezi tarafindan
iiretilen ¢esitli elementlerin kiitle kesirlerinin ¢izimi Sekil 10°da gosterilmektedir. Yukarida
aciklandig1 gibi, daha biiyiik n degerlerinin Yp icin daha biiyiik degerler ve doteryum
yogunlugu i¢in daha kiigiik degerler iirettigine dikkat edin. Li yogunlugunun n tizerindeki
bagimliligi daha karmagiktir. Sekil 10°da gizilen 1 araliginda, “He ve *H 'nin flizyonu ile "Li
'nin dogrudan iiretimi, n'nin azalan bir fonksiyonuyken, "Be elektron yakalama yoluyla "Li 'nin
dolayl1 iiretimi, n'nin artan bir fonksiyonudur. Net sonug, n =~ 3x1071%'da tahmin edilen "Li

yogunlugunda bir minimumdur.

Genel olarak, baryon-foton oraninin n ~ 1072 kadar kiigiik olamayacagim biliyoruz. Oyle
olsaydi, BBN son derece verimsiz olurdu ve sadece kiiciik miktarlarda helyum {iretilmesini
beklerdik (Yp < 0.01). Tersine, baryon-foton oraninin ) ~ ~ 10~7 kadar biiyiik olamayacagini
da biliyoruz. Oyle olsaydi, niikleosentez ¢ok erken (ndtronlar bozunma sans1 bulamadan énce)
gerceklesmis, evren temelde doteryumdan arimmis olurdu ve Yp izin verilen maksimum degeri
olan Ymax 0.33'e yakinsardi. n degerini daha kesin bir sekilde tespit etmek, hafif elementlerin
ilksel yogunluklarinin dogru goézlemlerini yapmay1 gerektirir; yani yildizlarda niikleosentez
oncesi yogunluklar evrenin kimyasal bilesimini degistirmeye basladi. ) degerini belirlerken, en

cok doteryumun ilksel bollugunu belirlemek yararlidir. Bunun nedeni, déteryum bollugunun
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ilgi araliginda n'ya giiclii bir sekilde bagli olmasidir. Bu nedenle, déteryum bollugunu yalnizca
miitevazi bir dogrulukla belirlemek, n'yi oldukga iyi belirlememizi saglayacaktir. Buna karsin,
ilkel helyum fraksiyonu Yp, Sekil 10°da gosterildigi gibi, ilgilenilen aralik i¢in n'ye yalnizca
zay1f bir bagimliliga sahiptir. Bu nedenle, makul bir dogruluk derecesi ile n belirlemek, Yp'nin

hassasiyetle 6l¢iilmesini gerektirir.
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Sekil 10: *He'nin kiitle kesri ve D, *He ve ’Li'nin say1 yogunluklari, H say1 yogunlugunun

bir kesri olarak ifade edilir. [10]
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Ilkel doteryum bollugunun belirlenmesindeki en biiyiik sorun, déteryumun yildizlarda ¢ok
kolay bir sekilde yok edilmesidir. Yildizlararas: bir gaz bulutu bir yildiz olusturmak igin
yercekimsel olarak ¢oktiigiinde, meydana gelen ilk flizyon reaksiyonlari, déteryumun helyuma
fiizyonunu igerir. Bu nedenle, evrendeki doteryum bollugu zamanla azalma egilimindedir.
Doéteryum bollugu geleneksel olarak doteryum atomlarinin sayisinin hidrojen atomlarinin
sayisina orani (D/H) olarak verilir. Ornegin, gokbilimciler Galaksimizdeki yerel yildizlararasi
ortamda ortalama bir D/H ~1,6x10~° degeri buluyor; yani her 60.000 siradan hidrojen atomu
icin bir déteryum atomu vardir. Bununla birlikte, Giines ve yildizlararasi ortam, yildizlarin i¢
kisimlarinda dolasan malzeme ile kirlenmistir. Bu nedenle, ilkel doteryum-hidrojen degerinin

(D/H),> 1,6x107° olmasin bekliyoruz.

Su anda, D/H' nin ilkel degerini bulmanin en umut verici yolu, uzaktaki kuasarlarin tayflarina
bakmaktir. Galaksiler arasi bir gaz bulutu saptanabilir yildiz icermiyorsa ve cok diisiik
seviyelerde lityumdan daha agir elementlere sahipse, D/H degerinin ilkel degere yakin
oldugunu ve i¢indeki fiizyonun etkisiyle asagi dogru siiriiklenmedigini varsayabiliriz. Bu
galaksiler arasi bulutlardaki notr hidrojen atomlari, enerjisi Lyman-a gegisine karsilik gelen
fotonlar1 emecek; yani, atomun elektronunun taban durumundan (n = 1) sonraki daha yiiksek
enerji diizeyine (n = 2) gegisi. Siradan bir hidrojen atomunda ('H), Lyman-o gegisi, A= 121.57
nm dalga boyuna karsilik gelir. Bir doteryum atomunda, g¢ekirdegin daha biiyiik kiitlesi
elektronun enerji seviyelerinde kiigiik bir izotop kaymasina neden olur. Sonug¢ olarak,
doteryumdaki Lyman-a gegisi biraz daha kisa bir dalga boyuna, 1,= 121,54 nm'ye karsilik
gelir. Kirmiziya kayma z.;'de galaksiler arasi bir buluttan gegen bir kuasardan gelen 1518a
baktigimizda, siradan hidrojenden sogurma nedeniyle A, (1 + z.;), Ap(1 + z.;), 'de giiglii bir
sogurma ¢izgisi ve ¢ok daha zayif bir sogurma ¢izgisi goriiriiz. A, (1 + z.;). Farkli kuasarlarin
tayflarindaki absorpsiyon ¢izgilerinin giiciine iligkin ayrintili ¢aligmalar, (D/H) = (3,0 £+ 0,4) x

1075 oraniyla tutarli sonuglar verir.
Bu, n = (5,5 +0,5) 1071%"luk bir baryon-foton orani anlamina gelir.
n degeri, iliski ile mevcut baryon yogunlugu i¢in bir degere doniistiiriilebilir.

Nbary.0 = Ny0 = 0.23 +£0.02 m 3 (3.1.3.14)

Baryonlarin ¢ogu proton oldugundan, kabul edilebilir dogrulukta yazabiliriz,
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€bary,0 = (MpC*)Nbary,0 = 210 £20 MeV m > (3.1.3.15)
Baryonlardaki akim yogunlugu parametresi bu nedenle;

Epary,o 210 + 20 MeV m-3
= = = +
Dparyo €o  5200+1000 MeV m—3 0.04+0.01 (3.1.3.16)

Qpary,0 degerindeki en biiyiik belirsizlik kaynaginin baryon yogunlugundaki belirsizlik degil,

kritik yogunluktaki belirsizliktir.

*He Be
Dp / ‘HeD *He*He
DD1
p.n
@ = 0 Y Hen Y Ben
Dy
Lip
pD2 TD ‘He T
T "Li

Sekil 11: BBN’deki reaksiyonlarin sematik gdsterimi [11]



33

3.1.4. Baryon — Antibaryon Asimetrisi

Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin sonuglari bize evrenin nispeten sicak (T, = 7 x 108 K) ve

yogun oldugu zamanlarin nasil oldugunu anlatmaktadir:
Enue = 0Tyt =~ 10733MeV m~3 (3.14.1)

Bu enerji yogunlugu, S"“C/CZ ~ 2000 kg m~3"iik bir kiitle yogunluguna karsilik gelir. Yine

de, BBN sirasindaki enerji yogunlugunun neredeyse tamamen radyasyon seklindedir. BBN

sirasindaki baryonlarin kiitle yogunlugu

Tnuc

3
pbary(tnuc) = 'Qbary,opc,o (T_o)

3
~ (0.04)(9.2x10—27kgm—3)(ﬂ) ~ 0.007 kgm™3 (3.1.4.2)

2.725

Metrekiip basina birkag gramlik bir yogunluk, giinliik standartlara gore tuhaf bir sekilde ytiksek
degildir; Diinya'nin stratosferinin yogunluguna esittir. 2.7kT,,,.~0.2 MeV ortalama foton

enerjisi, glinliik standartlara gore asir1 yliksek degildir.

Bununla birlikte, Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin baslangi¢ kosullarindan bazilar1 oldukga
kafa karigtiricidir. Baryon-foton orani, =~ 5.5x1071°, oldukga kiigiik bir sayidir; Evren,
baryonlar yerine fotonlar1 gii¢lii bir sekilde tercih ediyor gibi goriinmektedir. Evrenin
antibaryonlara karsi baryonlar1 giiclii bir sekilde tercih ediyor gibi goriinmektedir. Fizik
yasalari, antiprotonlarin her birinin iki "anti-yukar1" kuark ve bir "anti-asag1" kuark icerdigini
ve antindtrinolarin her birinin bir "anti-yukar1" kuark ve iki "anti-asag1" kuark icerdigini soyler.
Ancak pratikte, evrenin antiprotonlara ve antindtronlara gore asir1 derecede fazla proton ve
ndtrona sahip oldugu (ve dolayisiyla kuarklarin antikuarklara gore fazla oldugu) bulundu.
Biiyiik Patlama Niikleosentezi sirasinda, antibaryonlarin sayr yogunlugu, baryonlarin say1
yogunluguna kiyasla ¢ok kiiciiktii ve bu da fotonlarin say1 yogunluguna kiyasla ¢ok kiigiiktii.

Bu dengesizligin, Ngntipary K Mpary K Ny, kokeni ¢ok erken evrenin fizigindedir.

Erken evrenin sicakligi k7' =150 MeV'den yiiksek oldugunda, igerdigi kuarklar bugiin oldugu

gibi baryonlar ve diger pargaciklar iginde hapsolmamuis, serbest kuarklardan olusan bir deniz
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olusturmuslardi. Evrenin ilk birka¢ mikrosaniyesinde, kuark corbasi son derece sicakken,
kuarklar ve antikuarklar stirekli olarak ikili iiretimle yaratiliyor ve karsilikli yok olusla yok

ediliyordu:
y+ty=qt+tq (3.1.4.3)

burada q ve q , 6rnegin bir "yukar1" kuark ve bir "anti-yukar1" kuark veya bir "asag1" kuark ve
bir "anti-agagl" kuark'i temsil edebilir. Kuark ciftlerinin iiretildigi bu doénemde, "yukar1"
kuarklar, "anti-yukar1" kuarklar, "asag1" kuarklar, "anti-asag1" kuarklar ve fotonlarin sayilari
hemen hemen birbirine esitti. Bununla birlikte, kuarklar ve antikuarklar arasinda ¢ok kii¢tik bir
asimetri oldugunu varsayabiliriz,

P! (3.1.4.4)

q qu+ ng

1)

Evren genisledikge ve kuark corbasi sogudukca, kuark-antikuark ciftleri artik iiretilmez.
Mevcut antikuarklar daha sonra kuarklarla birlikte yok olur. Bununla birlikte, kuarklarin
antikuarklara gore kiigiik fazlaligi nedeniyle, sayr yogunluguna sahip bir kuark kalintisi

olacaktir.

Nq

" 8q (3.1.4.5)
Boylece, erken evrende her 999.999.997 antikakuark i¢in 1.000.000.000 kuark olsaydi,
digerleri antikuarklarla karsilasip yok edildikten sonra bir milyarda ii¢ kuark geride kalirdu.
Ancak arta kalan kuarklar, yok oluslarin {irlinii olan yaklagik 2 milyar fotonla ¢evrelenecekti.
Ug kuark kT =~ 150 MeV'de bir baryon halinde birbirine baglandiktan sonra, ortaya ¢ikan

baryon-foton orani n ~ 5x10~1%lacaktr.

Bu nedenle, giiniimiizde baryonlar ve antibaryonlar arasindaki ¢ok giiclii asimetri var ve baryon
basma diisen ¢ok sayida foton, erken evrende kuarklar ve antikuarklar arasindaki kiigiik
asimetrinin Urlinleridir. Erken evrendeki kuark-antikuark asimetrisinin kesin kaynagi hala tam

olarak bilinmiyor.

|
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4. BULGULAR

4.1 HAFIiF ELEMENT MiKTARLARI

Biiyiik Patlama Niikleosentezi erken evrendeki hafif elementlerin miktarlarin1 hesaplamamizi
saglar. Erken evrende hidrojen, helyum, lityum ve berilyumlarin izotoplari iiretilir. Ama sadece
D, *He, *He ve ’Li kararl olarak kalir. Yildiz niikleosentezi C, N, O ve Fe gibi daha agir
elementleri {iretir. Bu durum hafif elemenlerin ilkel miktarlarint degistirir. Bu degisimi en aza
indirmek icin, ilkel miktarlar belirlenlenirken diisiik metaliklige ve yliksek kirmiziya kaymaya
sahip yildizlar veya kozmolojik olusumlar segilir. D, *He ve ’Li icin ilkel miktarlar
olciilmiistiir. Diisiik metalik gozlemlerinin az olmasi nedeniyle >He igin giivenilir bir ilkel

miktar mevcut degildir.
4.1.1. Helyum-4

Galaksi dig1 HII bolgelerinden gelen helyum ve hidrojen emisyon cizgileri, ilkel 4He
miktarlarin1 belirlemek i¢in kullanilir. Bu bélgeler diisiik metaliklige ve disiik kirmiziya
kaymaya sahiptir. HII bolgelerinden gelen bilylik miktarda veri, yildizlarin helyum miktaria
katkisinin metal iiretimi ile pozitif bir sekilde iliskili oldugunu gostermektedir. Bu nedenle sifir
metaliklige ekstrapolasyon, *He’nin ilkel miktarin1 verir. HII bolgeleri karmasik sistemlerdir.
*He /H belirlemesini etkileyen fiziksel parametreleri hesaba katmak icin ayrintili bir modele
ihtiya¢ vardir. Boyle bir modele dahil edilen baz1 parametre 6rnekleri, emisyon bdlgesi, atomik
emisyonlar, kizarma ve iyonizasyon fraksiyonu i¢in diizeltmelerdir. Modeldeki belirsizlikler,

¢ikartlan *He miktarlarinda belirsizliklere yol agar ve bugiin dogrulugu %1 civarindadir.

Son zamanlarda ilkel helyum tespitinde iki iyilestirme uygulandi: *He emisyonlarinin
giincellenmis hesaplamalar1 ve He 10830 A hattinin dahil edilmesi. Kizilétesi He 10830 A
cizgisinin dahil edilmesi, sicaklikla bozulmay1 kirarak hem helyum miktarin1 hem de ilkel
helyum miktarin1 daha dogru hale getirir. Ornegin, Aver ve arkadaslari [12] bu emisyon hattin
dahil ederken, belirsizlikte %50'nin iizerinde bir azalma buldu. Emisyon hatt1 yogunluklarini

iyonik miktar oranlarina doniistiirmek i¢in rekombinasyon orani katsayilarina ihtiyag vardir.

He I emisyonlarimin hesaplanmasindaki yiiksek belirsizlik nedeniyle iki fiziksel parametre,

fotoiyonizasyon kesitleri ve carpisma oranlaridir. He I emisyonlarinin Porter ve digerleri
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tarafindan hesaplanmasinda [13] ilk kez biiyiik bir fotoiyonizasyon kesiti seti dahil edildi.
Spektrum simiilasyon kodunun giincellenmis bir versiyonuyla birlikte, He I emisyonlarindaki

belirsizligi %0.2'ye diisiirdiiler.

Field ve ark.'da [14] onerilen ilkel *He miktar1 nispeten diisiik belirsizlige sahip 16 nesneye

dayanmaktadir.
Yp =0:2449 0:0040:

Bu deger, Zyla ve arkadaslarinin [15] sonuglarinin belirsizligi ve Fields ve arkadaslarinin

bahsettigi tamamlayici analiz sinirlari i¢indedir.
4.1.2. Doteryum

Déteryum iiretiminin bilinen 6nemli bir astrofiziksel kaynag1 yoktur, bu nedenle gbzlemlenen
tiim déteryumun ilkel kokenli oldugu diistiniilmektedir. Doteryum, yildizlar arasinda dolagirken
yok olur ve erken zamanlarda déteryumun ¢ok az evrim gecirmistir. Bu nedenle gézlemler,
yiiksek kirmiziya kaymadaki sistemlerde gergeklestirilir. Kuasar nesnelerindeki déteryumu
tanimlamak igin yiiksek ¢oziiniirliiklii spektrumlar kullanilir. Olgiim, sogurucu gazin kirmiziya
kayma, hidrojen siitun yogunlugu ve i¢ hiz yapisinin dogru kombinasyonunu gerektirir. Bu

nedenle, tiim sistemler doteryum tespiti i¢in uygun degildir.

D/H gozlemlerinde son yirmi yilda onemli ilerlemeler kaydedilmistir. Yeni dl¢imler ve
yeniden analizler, daha dnceki caligmalara kiyasla gelismis hassasiyet saglamistir. Ornegin,
2012'de Pettini ve Cooke [16] dogru doteryum tiirevi i¢in ideale yakin ozelliklere sahip bir
nesneden gelen verileri analiz ederken hata ve yanlilig1 azaltmaya odaklandi. D/H degerlerinden
bir baryon yogunlugu hesaplandi. Sonu¢, CMB 6l¢iimlerinden elde edilen baryon yogunlugu
ile cok iyi bir uyum i¢indeydi. Sonuglari, gézlemlenen degerlerin BBN sirasinda iiretilen gercek
D/H olmasi durumunda, b'nin CMB ve D/H belirlemelerini uzlastirmak i¢in standart dis1 fizige

gerek olmadigiydi.

Fields ve digerleri [14] tarafindan secilen ilkel déteryumun 11 6l¢limiiniin agirlikli ortalamasi

Su orani Verir:

(2) = (2.55 4 0.03)x10~5 (4.1.2.1)
H/p
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Zyla ve arkadaglar1 [15] tarafindan sunulan en son 11 Sl¢iimiin agirlikli ortalamasi ayni orant
verir. Zyla ve digerleri tarafindan sunulan iki farkli se¢imin her ikisi de denklem (4.1.2.1) ile
tutarltydi. Farkli dl¢timlerin ortalama degerlerinin dagilmasi, olgiimleri etkileyen sistematik
hatalarin hafife alinmis olabilecegi gercegiyle agiklanabilir. Doteryumun erken yok edilmesi de

sacilmanin arkasindaki sebep olabilir.
4.1.3. Lityum-7

Galaktik haledeki metal agisindan fakir yildizlardan gelen yildiz spektrumlari, ’Li'yi tespit
etmek i¢in kullanilir. Ciice yildizlar segilir ¢iinkii lityum cekirdegi 2,6 milyon K'nin tizerindeki
sicakliklarda yok olur. Spektrum nétr lityumdan bir ¢izgi gosterir. Lityumun ¢ogu iyonize
oldugundan, toplam lityum bollugunu bulmak i¢in atmosferin termodinamik durumunun bir
modeline ihtiya¢ vardir. Modeller sicakliga ve yerel termal denge lizerine yapilan varsayimlara

duyarhdir, bu da tahmin edilen degerde belirsizliklere yol acar.

Gozlemler, galaktik halede diisiik metaliklige sahip ciice yildizlarda ’Li miktarinin dnemli
Ol¢iide degigsmedigini uzun zamandir gostermistir. Bu ilk olarak 1982'de iki astronom Monique
ve Francois Spite tarafindan gosterildi. Bollugun sicakliktan ve metaliklikten bagimsiz
oldugunu gosterdiler. Gozlemlenen degerler bir plato olusturdu. Gozlenen yildizlardaki
lityumun kaynagi, yildizlarin olustugu mevcut malzemedir. Bu nedenle Spite’lar, gozlemlenen

lityum bollugunun ilkel degere yakin olmasi1 gerektigini 6ne stirdiiler. [17]

Lityumun yildizsal yikim olasilig1 zaten Spite’lar tarafindan One siirlilmiisti. Yildizin dis
tabakasinin daha sicak i¢ kismiyla karigmasi, lityumun kismen yok olmasina yol agabilir. Bu
etkiyi en aza indirmek i¢in dig konvektif bolgeleri ince olan yildizlar sec¢ilmelidir. Molaro ve
arkadaslar1 [18] tarafindan sunulan bir model, hem bir yildizin erken ¢aginda ilkel lityumun
onemli Ol¢iide yok edilecegini hem de daha sonra yeni lityumun birikmesiyle miktarin

artacagini tahmin etmektedir.

Sbordone ve arkadaglar1 [19]tarafindan yakin zamanda yapilan bir analiz nispeten diisiik
metallige sahip yildizlarda lityum miktarinda bir diisiis gosterir. Yedi yildizdan yalnizca biri,
Spite platosuna yakin bir miktar gdsterdi, diger yildizlar daha diisiik miktar gdsterdi. Sekil
10’da gosterilmistir. Bunun nedeni ise hala bilinmemektedir. Melendez ve arkadaslari [20]

lityum bollugundaki dagilimin muhtemelen analiz edilen yildizlarin  karisimindan



38

kaynaklandigini iddia etmektedir. Daha biiytik bir y1ldiz 6rnegiyle, Spite platosunun hala orada
oldugunu ancak iki seviyeye ayrildigini gostermektedir. Spite platosunun gergeginden bagimsiz
olarak, her iki caligma da gozlemlenen lityum miktarilarinin ilkel olmadig: ve ilkel miktarlari
tiiretmek icin lityum tiilkenmesini iceren modellerin daha fazla gelistirilmesi gerektigi sonucuna

varmaktadir.

24

2.2

A{Li)

2.0

1.8

1.6

L] ] L L) l L I B l LI l LI ) L l L I B )

A l A L A l A A A I L A A l A

-3.5 -3.0 -2.5 -2.0 -1.5
[Fe/H]

Sekil 12: Cizim, lityum miktarinin metallige sahip yildizlar i¢cin dagilmaya basladigini

gosteriyor .Cesitli belirtecler, farkli calismalardan elde edilen sonuglar1 temsil eder.[19]
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Zyla ve arkadaslar1 tarafindan sunulan ilkel miktar Fields ve arkadaglarinin sunduguyla ayni

deger;

(—) = (1.6 + 0.3)x10 (3.1.3.1)
H/p

Her ikisi de yalmzca diisiik metallige sahip ve gozlemsel hatayr asan hi¢bir sagilmanin

gozlemlenmedigi yildizlarin gézlemlerini dahil etmeyi se¢mistir. Lityumun yok olma olasilig1

nedeniyle bir 6nlemden ziyade bu deger bir alt sinir olarak kabul edilmelidir.
4.2. KOZMiK MIKRODALGA ARKA PLAN ISIMASI

Biiyiik Patlama modelinde evrenin baslangicta ¢ok sicak ve yogun oldugundan bahsetmistik.
Evren daha sonra genisler ve sogur. Bu nedenle evren, Biiyiik Patlama’dan kalan ve artik 1s1
olan bir radyasyonla dolu olmalidir. Kozmik Mikrodalga Arka Plan 1simasinin varligi ilk olarak
Ralph Alper’in Biiylik Patlama Niikleosentezi iizerine yaptigi ¢aligmalarla baglantili olarak
tahmin edildi. Sicakliginin 5 Kelvin olmasi gerektigini diisiiniiliiyordu. Ardindan, Penzias ve
Wilson, sicakligi 3 K olan bir Kozmik Mikrodalga Arka Plan Isimasi’n1 kesfetti. [21] Kozmik
Mikrodalga Arka Plan Isimasi’nin kesfiyle birlikte kozmolojinin Biiyiik Patlama modeli
kuruldu. Hafif elemenlerin kozmik miktarlarinin aciklanmasi ve gozlemlenmesiyle birlikte

evrenin baslangicta ¢cok sicak ve yogun oldugu teorisi giiglendi.

Penzias ve Wilson, New Jersey’de bulunan Bell Laboratuvari’nda ¢alisan iki gen¢ radyo
astronomlartyds. iletisim uydularindan gelen radyo yaymlarini arastirmak icin yapilmis ve bir
radyo teleskopla gokyliziinii gézlemliyorlardi. Zamanin en gelismis radyo alicisina sahiplerdi.
Buna ragmen beklediklerinden 6nemli 6l¢iide biiyiik olan kalici ve izotropik bir alic1 giiriiltiisii
buldular. Ekipmanlarini kontrol ettikten sonra 3.5 K anten sicakligina denk gelen bu gizemli

arka plan giiriiltiisiiniin hala kaybolmadigin farkettiler.

Penzias daha sonra Princeton’daki Robert Dicke’yi aradi ve 3 K civarinda bir asir1 anten
sicakligr oOletiigiinii sOyledi. Bunun {izerine Dicke calisma arkadaslariyla beraber Bell
Laboratuvari’n1 ziyarete gitti. Ve deneyin detaylarini ve verilerini inceledi. Dicke alinan sonuca
ikna olmustu. Penzias ona beraber bir makale yazmay1 onerse de Dicke kabul etmedi. Art arda
iki ayr1 makale yayinladilar. Bu kesif igin Penzias ve Wilsan 1978’de Nobel Fizik Odiilii’ne
layik goriildi.
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Penzias ve Wilson’in bu kesfinden hemen sonra, kozmologlar Kozmik Mikrodalga Arka Plan
Isimasi’nda anizotropi aramaya bagladilar. 1989’da Nasa uydusu Kozmik Arka Plan Kasifi
COBE (Cosmic Background Explorer) firlatildi. COBE Kozmik Mikrodalga Arka Plan
Isimasi’n1 biiyiik bir hassasiyetle Ol¢tii ve ayni zamanda Kozmik Mikrodalga Arka Plan
Isimasi’nda 107 diizeyinde dalgalanmalar buldu. [22]Kozmologlar bu dalgalanmalar
inceleyerek galaksilerin kdkeni hakkimda bilgi edinebilir ve Biiyiik Patlama teorisinin temel

parametlerini dlgebilirlerdi.

-4 mK u +4 mK

Sekil 13: WMAP uydusu tarafindan goriildiigii sekliyle galaktik koordinatlardaki CMB

dipolii. Ortadaki kirmizi yatay ¢izgi Samanyolu'ndan gelen emisyondan kaynaklanmaktadir
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Bugiin Kozmik Mikrodalga Arka Plan 1s1mas1 mutlak sifirin sadece 2.725 derece lizerindedir.
Bu radyasyon, elektromanyetik spektrumun mikrodalga boliimiinde parlar ve ¢iplak gozle
goriilmez. Fakat evreni doldurur ve baktigimiz her yerde algilanabilir. Eger mikrodalgalar
gorebilseydik, tiim gokylizii her yonde tekdiize bir parlaklikta parlardi. Bu tekdiizelik,

radyasyonun Biiyiik Patlama’dan kalan 1s1 olarak yorumlanmasinda 6nemli bir sebeptir.

Sekil 14: COBE uydusundan alinan verilerden ¢ikarilan CMB'nin tam gokyiizii haritasi.
Renkteki varyasyonun olmamasi CMB'nin yiiksek derecede izotropisine isaret eder; her yonde

neredeyse ayni parlaklik ve sicaklik.
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Gokyliziinde gozle goriilebilen yildizlarin ¢ogu 10 ila 100 1s1kyili uzakligindadir. Bu sebeple,
biz gdkyliziine baktigimizda aslinda o yildizlarin 10 ila 100 sene 6nceki hallerini goriiyoruz.
CMB radyasyonu 13.7 milyar y1l 6nce, Biiylik Patlama’dan yalnizca birkag yiiz bin yil sonra,
yildizlar ve galaksiler var olmadan 6nce yayimlandi. Radyasyonun ayrintili fiziksel 6zelliklerini
inceleyerek, ¢cok erken zamanlardaki evrenin kosullar1 hakkinda bilgi edinebiliriz. Bu sebeple
CMB, Biiyiik Patlama Niikleosentezi ile birlikte Biiyiik Patlama teorisinin en Onemli

kanitlarindan biridir.
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5. TARTISMA VE SONUC

[Biiyiik Patlama Niikleosentezi 1960’larda Biiyiik Patlama Teorisi’'nin en gii¢lii kanitlarindan
biri oldu. Hesaplamalardan ve gozlemlerden ¢ikarilan miktarlarin birbiriyle uymasi, Biiyiik
Patlama Niikleosentezi’nin erken evrendeki hafif elemenlerin sentezinin tanimlanmasinda
dogru bir yol oldugunu gosterdi. Evrenin genislemesi ve Penzias ve Wilson tarafindan
kesfedilen Kozmik Mikrodalga Arka Plan Isimas1 da Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin diger

iki 6nemli kanit1 oldu.

1930’larin sonunda Gamow ve ¢aligma arkadaslar1 Lemaitre adl1 bir fizik¢inin Biiylik Patlama
Teorisi’ni gelistirmek istedi. Gamow, evrenin sicak ve yogun bir halden genislemesi fikrine, bu
teoriyi destekleyecek bir element {iretim teorisi bulmak istedi. Gamow’un bunun i¢in deneysel
dogrulamalara ihtiyact vardi. Bunu da doktora dgrencisi Ralph Alpher hizli nétron yakalama
kesitlerini incelerken buldu. 1948°’de Gamow ve Alpher erken evrenin ¢ok sicak ve yogun bir

nétron gaziyla dolu oldugunu varsaydiklari bir makale yaynladir. [1]

Erken evren, ¢ok sicak ve yogundu. Cesitli niikleer reaksiyonlar meydana geldi. Baslangicta
tiim parcacik tiirleri termal dengedeydi ve ayni sicakligi paylasiyordu. Bu genellikle kozmik
plazma olarak tanimlanir. Bir reaksiyon evrenin genisleme hizindan daha hizli ilerliyorsa

kimyasal dengededir. Bu durumu agagidaki sekilde tanimlayabiliriz.
r>H
Burada I" etkilesim orani, H ise Hubble genisleme oranidir.

Etkilesim oran1 evrenin yogunluguna baglhidir ve genislemeyle birlikte azalir. Hubble genisleme
orani da zamanla azalir fakat genel olarak I’ den daha yavastir. Evren genisledikce, kimyasal
denge kosullart siirekli degisir. I' > H kosulu I' < H’ye degistiginde, reaksiyon kimyasal
dengeden diiger. Etkilesim orani artik dengeyi saglayacak kadar yiiksek degildir. Boylelikle

parcaciklar kimyasal dengeden ¢ikmis olur ve kozmik plazmadan ayrilirlar.

Kimyasal dengenin bozulmasi parcaciklarin konsantrasyonunu degistirmez. Pargacik
konsantrasyonu I'~ H degerindeyken donar. Farkli parcaciklarin etkilesim orani, I', da farklidir.
Bu nedenle farkli parcaciklar farkli sicaklik derecelerinde ayrisir. Eger denge bugiine kadar

korunmus olsaydi, daha yiiksek kiitleli parcaciklar bastirilirdi. Bu nedenle dengenin bozulmasi,
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Evren’de bugiin gbézlemleyebildigimiz farkli pargaciklarin miktarini agiklayabilmek i¢in ¢ok

Onemlidir.

Biiyiik Patlama Niikleosentezi teorisi sayesinde bugiin erken evrendeki hafif elementlerin
miktarlarin1 tahmin edebiliyoruz. Erken evrende hafif elementler, hidrojen, helyum, lityum ve
berilyum izotoplar iiretilir. Karbon, azot, oksijen ve demir gibi daha agir elementler yildiz

niikleosentezinde tuiretilir.

Biiyiik Patlama Niikleosentezi’nin yaptigi bu tahminler daha sonra hafif elemenlerin
miktarlariin gozlemsel tespitleriyle karsilastirilir ve ilkel miktarlari etkileyen astrofiziksel
stire¢ hakkindaki bilgimizi ortaya ¢ikarir. Son olarak, hafif element miktarna iliskin veriler
gelistikce, Biiylik Patlama Niikleosentezi fizigi Standart Modelin 6tesinde arastirma yetenegini
keskinlestirecektir. Bu nedenle, erken evreni dogrudan incelemek icin kullanilabilen tek arag

olmaya devam ediyor, |
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