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OZET

DOKTORA TEZI

ETKILESIMLI MODELLER KULLANILARAK EVREN DINAMIGININ
INCELENMESI

Derya GEMICI DEVECI

Istanbul Universitesi

Fen Bilimleri Enstitiisii

Fizik Anabilim Dal

Damsman: Prof. Dr. Ekrem AYDINER

Bu tez ¢alismasinda ii¢ problem ele alinmistir. Birinci ¢calismada homojen olmayan karanlik
enerjinin kuadratik katkilart dikkate alinarak, karanlik enerji ve karanlik madde etkilesimleri
holografik model icerisinde incelenmis olup, bu etkilesimlere ait EoS parametreleri ve enerji
yogunluklari elde edilmistir. Sonuclar gdzlemsel verilerle karsilastiriimigtir.

Ikinci calismada yine homojen olmayan karanlik enerji dikkate almarak karanlik sektor
arasinda olan etkilesim diistiniilmiistiir. Farkli etkilesim parametreleri segilerek bu
etkilesimler altinda entropi degisimleri incelenmistir. Bu calismada karanlik enerjinin
kayna81 olarak Chaplygin gazi ve holografik bir model diisiiniildii. EoS parametreleri
elde edilmis olup, bu yeni EoS parametreleri yardimiyla entropi degisimleri elde
edilmistir. Ayrica sonuglarm Termodinamigin Genellestirilmis Ikinci Yasasmi (GSL)
saglayip saglamadig tartistlmistr.

Uciincii ¢alismada ise diger iki calismamizdan farkli olarak anizotropik Bianchi V evren
modeli dikkate alinmistir. Iki akigkan olarak ele alinan karanlik sektoriin arasindaki
etkilesimin bu evren modelinde dnemli kozmolojik parametrelere olan etkileri incelenmistir.
Bunun yaninda anizotropik katkilari iceren siireklilik denklemi elde edilmistir. Bu siireklilik
denklemi yardimiyla karanlik enerjinin yeni EoS parametresi elde edilerek sonuglar
gozlemsel sonuglar ile karsilagtirilmistir.
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Sonug olarak karanlik sektorde yer alan bilesenler arasindaki etkilesimin evrenin fiziksel
nicelikleri ve dinamigi iizerine etkisinin énemli oldugu gosterilerek, bulgular tartisilmis ve
sonuclar gbzlemsel veriler ile karsilagtirilmagtir.

Haziran 2019, 108 sayfa.

Anahtar kelimeler: Karanlik enerji, karanlik madde, etkilesim, izotropik, anizotopik
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SUMMARY
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INVESTIGATION OF DYNAMICS OF THE UNIVERSE BY USING
INTERACTING MODELS

Derya GEMICI DEVECI

Istanbul University

Institute of Graduate Studies in Sciences

Physics

Supervisor: Prof. Dr. Ekrem AYDINER

In this thesis, three problems are discussed. In the first study, by considering the quadratic
contributions of inhomogeneous dark energy, dark energy and dark matter interactions
were examined in holographic model and EoS parameters for these interactions and energy
densities were obtained. The results were compared with the observational data.

In the second study, by using inhomogeneous dark energy the interaction between the
dark sector was considered. Entropy changes under these interactions were investigated by
choosing different interaction parameters. In this study, Chaplygin gas was considered as the
source of dark energy and holographic model was considered. EoS parameters and entropy
changes were obtained by using these new EoS parameters. It is also discussed whether the
results provide the generalized second law of thermodynamics (GSL) or not.

In the third study, anisotropic Bianchi V universe model was taken into consideration, unlike
the other two studies. In this universe model, the effects of the interaction between the dark
sectors, which are considered as two fluids, on the important cosmological parameters are
examined. In addition, continuity equation containing anisotropic additives was obtained.
By using this continuity equation, the new EoS parameter of dark energy was obtained and
the results were compared with the observational results.
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As a result, the effects of the interaction between the components in the dark sector on the
physical quantities and dynamics of the universe were shown to be important, the results
were discussed and compared with the observational data.

June 2019, 108 pages.

Keywords: dark energy, dark matter, interaction, isotropic, anisotropic
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1. GIRIS

Modern kozmolojinin Einstein’in madde ile uzay zaman etkilesimini anlatan Genel
Gorelilik-General Relativity (GR) kuraminin evrene uyarlanmasi ile baglayip Lemaitre
(Lemaitre, 1927) ve Friedmann’in (Friedmann, 1922) calismalan ile gelistirildigi
sOylenebilir. Einstein, evren dinamigini tasvir etmek i¢in alan denklemleri Onermistir
(Einstein, 1917). Bu alan denklemlerine itici bir kuvvet gibi davranabilen kozmolojik
sabit (A-Lambda) eklemis ve duragan bir evren modeli olusturmustur (Einstein ve Jeffery,
1922). Ancak Hubble’in yapmis oldugu gozlemsel calismalar galaksilerin birbirlerinden
uzaklagtigim goOstermistir (Hubble, 1929). Bdylece evrenin duragan degil genisleyen
bir fazda bulundugu anlagilmistir. Bu gozlemlerden sonra Einstein’in duragan evren
modeli yerini Friedmann’in ortaya koydugu homojen ve izotrop Robertson-Walker (RW)
(Friedmann, 1922, 1924) metrigi iizerine kurulu Friedmann-Robertson-Walker (FRW)
genisleyen evren modeline birakmigtir. Bu model Biiyiik Patlama-Big Bang (BB) evren
modelinin temelini olusturmustur. Bu evren modeli kozmolojide yaygin olarak kabul
edilmektedir. BB modelini destekleyen bazi bulgular bulunmaktadir, bunlar galaksilerin
tayfinin kirmiziya kaymasi, kozmik mikrodalga ardalan — cosmic microwave background
(CMB) — 1smmimmi ve hafif elementlerin bollugu olarak sayilabilirr. BB modelinin

aciklayamadig1 bazi problemlerde bulunmaktadir.

Erken evren donemlerinde A gibi davranan ve evrenin iistel olarak geniglemesine sebep olan
enerji kaynaklarinin varligin1 destekleyen enflasyon modelleri 6ne siiriilmiistiir (De Sitter,
1917a,b). Bu enflasyon modelleri, CMB verilerinden evrenin kozmolojik parametrelerinin
belirlenebilmesini saglamistir. Giintimiizde yiiksek duyarlilikla yapilan goézlemler
kozmolojik parametrelerin degerlerinin daha hassas elde edilmesine ve kozmolojik
modellerin hem gozlemsel sonuglar ile hemde birbirleri arasinda kargsilastirilmasina olanak

saglamustir.

Giiniimiiz kozmolojisinde gozlemsel veriler evrenin erken zamanlarinin bir enflasyon
doneminden gectigini, ardindan BB modeline uygun olarak evrim gegirdigini, giiniimiiz
evrenin hizlanarak genisledigini (Perlmutter ve dig., 1999; Riess ve dig., 1998) ve

uzaysal olarak hemen hemen diiz bir geometriye sahip oldugunu gostermektedir. Evrenin



hizlanarak ivmeli genislemesi A gibi davranan karanlik enerji varligiyla agiklanmaktadir,
fiziksel orijinini heniiz bilinmemektedir ancak negatif basincli evreni genisleten fiziksel
bir olgu oldugu bilinmektedir (Carrol, 2005). Diger ©6nemli bulgu ise galaksilerin
donme anomalisinin kesfedilmesidir (Zwicky, 1937). Galaksilerin donme dinamiklerini
aciklayabilmek i¢in karanlik madde fikri 6ne siiriilmiistiir. Elektromanyetik etkilesime hig
ya da c¢ok zayif bir sekilde giren, elektriksel olarak notr, yavas hareket eden, gbzlenemeyen
(karanlik) ve galaksileri bir arada tuttugu diisiiniilen bu parcaciklar soguk karanlik madde —

cold dark matter (CDM) — olarak adlandirilmaktadir (Garrett, 2011).

Gozlemsel veriler ile uyum icinde, evrenin sahip oldugu fiziksel bilesenlerin yapisim
gosteren ve giiniimiiz kozmolojisinde yaygin olarak kabul edilen model ACDM modelidir.
Son gozlemsel calismalarda evrenin fiziksel bilesen oranlar1 biiyiik bir duyarhilikla
verilebilmektedir. Bu verilere gore ACDM modeli cercevesinde evrenin kiitle enerji
yogunlugunun yaklasik % 5’1 siradan atomik maddeden, %25’1 karanlik madde ve %69’u

yapist heniiz bilinmeyen karanlik enerjiden olugsmaktadir (Aghanim ve dig., 2018).

ACDM modeli gozlemsel veriler ile uyum igerisinde olmasina ragmen ince ayar
problemlerine sahiptir. Bunlardan birisi kozmolojik sabit problemi (Weinberg, 1989) digeri
ise kozmik rastlanti problemidir (Chimento ve dig., 2003). Birincisi, alan teorisindeki
vakum enerjisi (bos uzay) degeri ile, A’nin gozlemsel degeri arasindaki uyumsuzluk
olarak anilirken, ikincisi giiniimiizde neden karanlik enerji ve karanlik madde enerji
yogunluklarinin ayni oranda olmasindan kaynaklanir. ACDM modelinde problemlerin
varligi, karanlik enerji icin A tamimlamasinin yerine alternatif karanlik enerji modelleri
(Amendola ve Tsujikawa, 2010; Chimento ve dig., 2003; Copeland ve dig., 2006) ve
karanlik bilesenler (karanlik enerji ve karanlik madde) arasindaki etkilesimin dahil edildigi

modellerin (Hoffman, 2003; Zhang ve dig., 2006) 6niinii agmustir.

Evrenin dinamigini aciklayabilmek ve kozmik rastlanti gibi problemleri ¢6zebilmek icin
karanlik enerji ve karanlik madde etkilesimleri iizerinde ¢alisilmaktadir (Amendola, 2000;
Amendola ve Quercellini, 2003; Sadjadi ve Alimohammadi, 2006). Karanlik enerji ve
karanlik maddenin ayr1 ayr1 evrim gecirmedigi ve birbirleri ile etkilesime girebilecegi fikri ilk
olarak A’nin gozlemsel degerini hakli ¢ikarmak amagli tanitilmistir (Wetterich, 1994). Genel
olarak, karanlik enerji modelleri, kiitlecekiminin minimal olarak baglanmis oldugu skaler

alanlara dayalidir. Bununla birlikte, karanlik enerji ve karanlik maddenin dogasinin heniiz



tam anlamiyla bilinmemesine ragmen aralarinda etkilesimin olabilecegi yoniindeki fikirlerin
dogmasina izin vermistir. Bu iki bilesenin arasindaki etkilesimin goz ardi edilmemesine
yonelik fikrin, teorik modeller ile desteklenmesinin yaninda karanlik enerji ile standart
madde pargaciklar1 arasindaki etkilesimden kaynakli olusacak yeni kuvvetler, gozlemler
ile kisitlanmistir. Ancak karanlik madde i¢in bu durum boyle degildir (Bolotin ve dig.,
2015). Yapilan calismalar karanlik enerji ve karanlik maddenin kiitlecekimsel etkilerinin
birbirlerine zit davranis gostermesi sebebiyle aralarindaki kiiciik bir degisikligin evrenin
gec zamanlarindaki kozmolojik dinamigi etkileyebilecegini gostermektedir (Abdalla ve dig.,
2009; Bohmer ve dig., 2008; Caldera-Cabral (b) ve dig., 2009; Guo ve dig., 2007; He ve
Wang, 2008; He ve dig., 2010; Martinelli, 2010; Pellicer ve dig., 2012; Simpson, 2011;
Viliviita ve dig., 2010). Boylece karanlik enerji ve karanlik madde arasindaki etkilesim fikri,
evrenin genisleme dinamigini onemli dlciide etkileyecegi fikri ile bu modeller ile ¢calismanin

Oonemini biiyiik 6l¢iide arttirmasgtir.

Karanlik bilesenler arasindaki etkilesimi iceren calismalar1 tezin motivasyonu olarak
kabul ederek etkilesimi iceren modellerle c¢alistik. Bu calismalar1 ileriki boliimlerde
sunacagiz. Tez calismasimin ikinci boliimde standart evren modeli yani homojen,
izotropik ve hizlanarak genisleyen evren modeli tamtilacaktir. Tez kapsaminda yapilan
calismalarin alt yapisini olusturan modeller ele alinarak son gozlemsel veriler iizerinde
durulacaktir. Evrenin biiyiik bir kismini olusturdugu bilinen farkli karanlik enerji modelleri
ve bu modellerin gozlemsel verilere olan uyumu irdelenecektir. Karanlik bilesenler
arasindaki etkilesimin olasi evren dinamigine olan etkilerini vurgulayan mevcut teorik
caligmalar kisa ele alinacaktir. Daha sonra karanlik bilesenlerin arasindaki etkilesimin
evren termodinamigine olan etkisini incelemek iizere farkli karanlik enerji modelleriyle
desteklendigi/ihlal edildigi gosterilen Termodinamigin Genellestirilmis Ikinci Yasast —

Generalized Second Law of Thermodynamics (GSL) — ¢alismalari kisaca tamitilacaktir.

Uciincii boliimde, tezin alt yapisini olusturan matematiksel altyap: kisaca sunulacak ve
tez kapsaminda yaptigimiz olan ii¢ ayr1 ¢alisma tanitilacaktir. Birinci ¢alisma karanlik
bilesenler arasindaki kuadratik etkilesimin dinamik iizerindeki etkileri ele alinacak ve enerji
yogunluklari incelenecektir. Ayrica elde edilen sonuglarin gozlemsel sonuglar ile uyumu
analiz edilecektir. Ikinci ¢alismada karanlik bilesenler arasindaki etkilesimin lineer ve
kuadratik katkilar1 s6z konusu oldugunda evrenin entropi degisimleri iizerindeki etkileri

incelecektir. Ugiincii ¢alismada izotropik olmayan bir Bianchi V evreninde karanlik



bilesenlerin evren dinamigine olan etkileri incelenecektir.

Dérdiincii boliimde ise, tez kapsaminda yapilan ¢alismalar kisaca 6zetlenecek. Ayrica elde

edilen teorik sonuclar tartisilarak goézlemsel veriler ile karsilastirilacaktir.

Besinci ve son boliimde ise yaptigimiz calismalardan elde edilen bulgular tartisilarak calisma

sonlandirilacaktir.



2. GENEL KISIMLAR

2.1. HIZLANARAK GENISLEYEN EVREN MODELI

Hubble gozlemleri galaksilerin birbirlerinden uzaklasmakta oldugunu ve evrenin
genislemekte oldugunu gosterdi (Hubble, 1929). Evrenin nasil genislediginin anlagilabilmesi
icin parcacik temelli hareket ile genisleme temelli hareketin ayirdedilebilmesi gerekir.
Uzayin genislemesini matematiksel olarak tanimlamanin bir yolu uzaysal (konuma bagli)
genisleyebilen ya da daralabilen bir koordinat kullanmaktir. Bir uzay geometrisi iizerinde

sabit bir noktanin konumu
F— ax 2.1

seklinde verilmis olsun. Burada r proper koordinat ve x ise komoving koordinattir. Kozmik
zamana bagh a ise 6lcek faktorii (¢arpani)’dir. Olgek faktorii a bize evrenin zaman iginde
nasil genisledigini anlatir. Uygun konum ve komoving mesafesini tanimlayacak olursak

uzaysal geometri tizerinde iki noktanin goreceli konumu
rp—ry =a(x;—xp) 2.2)

seklinde verilebilir. Komoving koordinatlar kullanilarak, herhangi bir nesnenin konumu
genislemeden bagimsiz olarak tanimlanabilmektedir. Denklem (2.2) her iki nokta arasindaki
mesafenin, evren genisledikce, ayni faktore gore Olgeklenmesi gerektigi anlamina
gelmektedir. Bu denklem ayni1 zamanda iki galaksi arasindaki mesafenin evrensel bir faktore

sahip oldugu anlamina da gelmektedir.

Yerel diizensizliklerin goz ardi edildigi kadar biiyiik mesafelerle ayrilmig iki galaksi goz
Onitine alinirsa (Galaksi 1 ve Galaksi 2), evrenin homojen ve izotropik (es yonlii) bir
sekilde genisledigi durumda bu iki galaksinin tanimladigi konum noktalari her zaman
orijinal konum noktalar1 ile aym: kalmalidir. 7y aninda belirli noktalarda bulunan bu iki
galaksi, #; aninda koordinat sisteminde yine ayni noktalarda bulunmaktadir. Bu noktalar

komoving koordinatlar iizerinde tanimli noktalardir. Komoving koordinatlarda tanimli iki



Il ani

¥y Galaksi 2

|
Genisleme

. 4 | I

i |
t, am

| |
Galaksi 2

h
Galaksi 1 [

Galaksi 1

Sekil 2.1: Komoving koordinatlarda bulunan iki galaksinin farkli zamanlarda degisimi

nokta arasi basit trigonometri ile birim cinsinden degismez kalirken, proper mesafeler
zamanla genislemektedir. Sadece komoving koordinatta bulunan bir gézlemci i¢in, evren
izotropiktir. Aksi takdirde, evrenin her bir noktas: iki nokta arasindaki mesafenin tayfinin

mavi veya kirmiziya kaymus olarak goriinmesi gibi sistematik bir keyfiyet sergileyecektir.

2.1.1. Hubble Yasasi ve Uzakhk Olciimleri

Hubble’in yapmis oldugu gozlemler galaksilerin tayfinin kirmiziya kaydigimi ve tim
galaksilerin bizden ve birbirlerinden uzaklastigin1 gostermistir (Hubble, 1929). Bu gozlem

evrenin duragan olmadig1 ve genislemekte oldugunu gostermektedir. Bu genisleme bir

kozmoloji yasaya uygun olarak devam eder. Bu yasa iki galakisinin bagil hizinin hesabindan
elde edilebilir:

a
Vo = E(rz—rl).

(2.3)

Denklem (2.3)’lin uzay-zamanda iki nokta arasinda genellestirilmesiyle Hubble Yasasina
ulagilir:

v=HD.

(2.4)
Burada H, H = a/a 6lgek faktorii a ya olan baghligi ile Hubble parametresi olarak
tanimlanir. Bu parametre daha uzaktaki nesnenin, gozlemledigimiz mesafeyle orantili bir

hiza sahip olmas1 gerektigini sOyler. Bu yasa daha 6nce Friedmann ve Lemaitre tarafindan



gosterilmis olsada, Hubble’a ithaf edilmistir. Giinlimiiz zamanin f¢ olarak tanimlanmasiyla
Hubble Parametresi, Hubble sabiti olarak isimlendirilir (Hp). Bu sabitin giiniimiiz degeri
Planck uydusu tarafindan H(ty) = Hy = 67.27 +0.60 km/Mpc s (Aghanim ve dig., 2018)

oldugu gosterilmistir.

2.1.2. Standart Kozmoloji

2.1.2.1. Friedmann Robertson Walker Evren Modeli

Yapilan deneysel ve gozlemsel ¢alismalar evrendeki galaksi dagiliminin ve CMB 1siniminin
istatistiksel olarak her yerde ayni oldugunu gostermektedir. Uzayin 6zelliklerinin bakig
dogrultusu boyunca degismemesi homojenlik olarak tanimlanir. Uzayin belli bir noktasinda
bulunan bir gézlemcinin hangi yone bakarsa baksin uzayin ozelliklerinin degismedigini
gormesi ise izotropik olarak tanimlanir. Evrenin biiyiik 6l¢geklerde uzaysal olarak homojen ve
izotrop olmast Kozmolojik ilke olarak adlandirilir. Evrenin homojenligi ve izotropik olmasi,
uzay-zaman metriginin konuma bagl olmadig1 bir koordinat sistemi ile temsil edilebilir.
GR kurami uzay-zamanin geometrik yapist ve enerji momentum tensorlerini icine alan
ifadelerini dort boyutlu uzay-zaman metrigiyle tanimlanmasina izin verir. Uzay-zaman
metrigi x° = ¢ ve x' uzaysal koordinatlar olmak iizere x* = (x°,x') koordinatlar1 ile
tamimlanabilir. Bu uzay-zaman {izerinde tanimlanan iki nokta arasindaki mesafe (line

element)
ds* = gyydx*dx” (2.5)

ile verilir. Burada dx* ile ayrilmig noktalar arasindaki mesafenin karesidir. g,y ise uzay
zamanin geometrik dzelliklerini tanimlayan metriktir. g, metrigi, 4’ diagonal 6’s1 diagonal
dis1 birbirinden bagimsiz bilesenlerden olusan 4x4’liikk simetrik bir tensér olmalidir. Boyle
bir homojen ve izotropik evrenin metrigi Friedmann-Robertson-Walker (FRW) metrik olarak
adlandirilir. Bu metrik Robertson (Robertson, 1936) ve Walker (Walker, 1944) tarafindan
uzaysal olarak genisleyen, homojen ve izotropik bir evreni tanimlamak i¢in gelistirilmisgtir.
Bu metrik asagidaki gibi yazilir:

ds® = di* —da® +12(d6* +sin*0d¢?)| . (2.6)

1 —kr?



Burada ¢ kozmik zamani, @ zamana bagh 6lgek faktoriinii ve r, 0, ¢ polar formdaki uzaysal
koordinatlar1 k ise uzay zaman egriligini gostermektedir. Egrilik, diiz bir evren icin k = 0,
kapal1 bir evren i¢in kK = 41 veya acgik bir evren icin k = —1 degerlerini almaktadir.

Uzay-zamanin egrilik 6zelligini gosteren Riemann egrilik tensorii asagidaki gibi verilir:
Rive = 0WThe —0oThy +Tholh, — Ty Iho. (2.7)

Burada 0; kismi tiirev olmak iizere d/dx/’i temsil etmektedir. Riemann metrigi tarafindan
betimlenen bir geometrinin N-boyutlu Oklit uzaymdan sapmasmin Olgiisiinii veren
Ricci egrilik tensorii, Riemann tensoriiniin biiziilmesiyle

A
Ruv :R,U.)«V (2.8)

seklinde yazilir. Denklem (2.7)’de bulunan I ise Christoffel sembolleridir ve

1
Fﬁv = 5816 (augov +dvgov — acguv) (2.9)

seklinde verilmektedir. Christoffel sembolleri tensor degildir, clinkii koordinat sistemindeki
degisiklikler altinda korunumlu bir sekilde doniisiim yapmazlar. Ricci tensoriiniin izine ise

Ricci skaleri olarak tanimlanir ve asagidaki sekilde verilir:
R=R}, =g""Ryy. (2.10)

Standart kozmoloji, 1915’te Einstein’in evrenin dinamigini aciklayan denklemleri igeren
GR kuramu ile baglamistir (Einstein, 1916). GR kurami aslinda bir kiitlecekim kuramudir.
Newton’un kiitle ¢cekim kuramindan temel farki, kiitle ¢cekimi zaman terimleri cinsinden
yeniden ifadesidir (Plebanski ve Krasinski, 2006; Stephani ve dig., 2009). GR kuraminda

Einstein tensorii G,y
1
Guv =Rpy — ERguv 2.11)

seklinde verilir GR kuraminda uzay zaman egriligini ve evrenin evrimi

Einstein alan denklemleri



ile tanimlanir. Burada G = 6.67x10~'m3s72Kg~! degerindeki Newton sabitidir. Tyv ise
evrenin enerji iceri8i ile ilgili tiim bilgileri iceren enerji momentum tensoriidiir. Bu alan
denkleminin sol tarafi uzay zamanin geometrisini, sag tarafi ise uzay zamanin fiziksel
icerigini tasvir etmektedir. Sol taraf ayrica A terimini icerebilir (Carrol, 1997). Simetrik

tensor 7,y miikkemmel, izotropik ve homojen bir akigkan igin

T = diag|p,—p,—p,—p (2.13)

seklinde yazilir. Denklem (2.13)’de bulunan p ve p sirasiyla enerji yogunlugu ve basincidir.

Enerji momentum tensorii Ty

Tyy = (p+p)uyity — pgvy (2.14)

seklinde verilir. Burada u akiskan elemaninin 4 lii hiz vektoriidiir. Komoving koordinat
sisteminde uk=(1,0,0,()) ve enerji momentum tensOrii ise denklem (2.13) deki gibi
verilebilir. RW metriginin uzaysal simetrik yapisi, diyagonal dis1 (i # v) tiim bilegenlerin
sifir olmasini saglamaktadir. izotropluk, ayrica diyagonal (u = v) uzaysal bilesenlerin
de 6zdes olmasini saglar. Denklem (2.14)’tin denklem (2.6) ile birlikte ¢oziimlenerek
denklem (2.11) icerisine yerlestirilirse Friedmann denklemlerine ulasilir (Chimento and

Jakubi, 1996; Friedmann, 1922, 1924). H hubble parametresi olmak iizere, Friedmann

denklemleri
, (a\* 81G &k
seklinde elde edilir.
d 4nG
=T (p+3p) (2.16)

seklinde elde edilir. Denklem (2.15)’e birinci Friedmann denklemi, denklem (2.16)’ya

ikinci Friedmann denklemi denir.

2.1.2.2. Evren Dinamiginin Cesitli Fazlar
Cesitli teorik, gozlemsel sonuclar ve Ongoriiler evrenin evriminin yani genisleme

dinamiginin enflasyonist sisme ya da iistel donemi olarak bilinen erken evren donemi
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ardindan kuvvet yasasi ile genisledigi gorece daha yavas sisme donemi ve son gozlemsel
veriler ile elde edilen gec iistel sisme donemi olarak ayirabiliriz. Bu erken kozmik sisme
donemi (bolim 2.1.3’de aciklanacaktir), enflasyon teorisi ile agiklanmaya calisiimistir.
Bu fazlar1 agiklayabilmek i¢in boliim 2.1.2.1°de Friedmann denklemlerine geri donersek:
denklem (2.16)’da ¢@’nin isaretine baghh olarak hizlanarak genisleyen ve yavaglayarak
genigleyen bir evren arasinda ayrim yapan madde degiskenleri iizerinde bir kosul elde
edilebilmektedir. Evrenin yavaslayarak genisleme faz1 p + 3p > 0 kosulu ile, hizlanarak
genigleyen fazi ise p +3p < 0 kosuluyla belirlenir. Siireklilik denklemi (enerjinin korunumu)

denklem (2.15)’in tiirevinin alinmas1 ve denklem (2.16)1n birlikte ¢oziilmesiyle
p+3H(p+p)=0 (2.17)

elde edilir. Bu denklem GR kuramu icerisinde kovaryant korunumu ifade etmektedir
(VuT\fL = 0). Denklem (2.17)’e gore sistemin tam olarak belirlenebilmesi i¢in akiskanin
enerji yogunluguyla basinci arasinda kurulan iligski yeterlidir. Bilinen tiim akigkanlar i¢in

basing

p=wp (2.18)

ile tanimlanir. Burada w durum denklemi veya durum parametresi (EoS) olarak tanimlanir.
Ayrica p akiskanin yogunlugudur. Dinamik sistemlerde bu denklem kullanilarak, farkli
madde bilesenlerinin her birinin evrenin evrimini nasil etkiledigini gostermek miimkiindiir.
RW metrigi EoS’un zamanin bir fonksiyonu olmasina izin verir. EoS parametresi enerji
kaynaklar1 i¢in sabit degerler alir. Evrenin bilesenlerinden madde (baryonik veya karanlik)
icin w = 0, radyasyon icin w = 1/3 ve A i¢cin w = 0 segilebilir (Schutz, 1970). En genel

haliyle yogunluk fonksiyonu soyle verilir:

p(’)“at_3 =a= a81t2/3 madde
p= p(rf'dycf4 =a= af)adytl/ 3 radyasyon (2.19)
P = a = alellN kozmolojik sabit.

Burada A kozmolojik sabit olmak iizere Hp = 4 /87er{)\ /3 ile verilir. Bu ¢oziimlerde dl¢ek

faktorii @’nin yer alan 6lgek faktoriiniin ikinci tiirevi alinirsa, madde ve radyasyon icin
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evrenin genislemesinin yavagladigi, A i¢in genislemenin hizlandig1 goriilebilir. Basincin

Olcek faktoriine bagh degisimi:

p — poeff3(1+w)da/a — p0a73(1+w) (220)
seklinde yazilabilir. Denklem (2.17) igerisinde bulunan EoS parametresi w sabit se¢ilmistir.
Sabit bir EoS yada degisken olarak alinmasi durumunda evrenin hizlanarak genisleme kosulu

w < —1/3 ile tanimlanabilir.

Evrenin kinematik 6zellikleri ile ilgili olabilecek bir parametre olan yogunluk parametresini

kullanarak Friedmann denkleminde yerine yazilirsa (A = 0 i¢in)

k

H= e = o

2.21)

iligkisi elde edilir. Denklem (2.21)’de €, = };€; toplam yogunluk olmak iizere,
Qi = pi/Piririr ile ifade edilebilir. Burada €; evrenin i’inci bileseninin yogunluk
parametresi olarak tamimlanir (i = A, k, m, rady). Denklem (2.21)’de pgiix €vrenin

kritik enerji yogunlugudur ve (k = 0) i¢in:

3H?

- 2.22
InG ( )

Prritik =

seklinde ifade edilir. Farkli yogunluk parametreleri cinsinden ilk Friedmann Denklemi tekrar

diizenlenirse

H? = Hy(Q} + Qla >+ Q)a >+ Q) ja™) (2.23)

elde edilir. Olgek faktdrii @ = 1 olmasi durumunda, yogunluk parametreleri arasinda

asagidaki gibi bir iliski kurulabilir:

QN+ +Q) + Q) =1 (2.24)
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Denklem (2.21)’in davranig1 kritik yogunluk ile karsilastirilarak

P < Pkritik < 'Q'tr)plam <1 < k=-1 4 a(;lk evren
P = Prritik < soplam=1 << k=0 <« dizevren (2.25)
P > Prritik < soplam >1 << k=1 <> Kapalievren

sonuglar elde edilir. Denklem (2.25) bize agik¢a evrenin geometrisi £2;,, > 1 ise kiiresel,

Q;0p < 1 ise hiperbolik ve £2,, = 1 ise uzaysal olarak diiz olacagim sdyler. GR kuramina

gore evrenin uzaysal geometrisi madde dagilimi tarafindan belirlenir.

Sekil 2.2: Evrenin geometrisi: Evren kritik yogunlugun altindaysa, o zaman uzay agiktir ve
bir eyerin yiizeyi gibi negatif olarak kivrilmig durumdadir (k = —1). Yogunluk kritik
yogunluga tam olarak esitse, bosluk bir kagit yapragina benzerdir (k = 1). Yogunluk
kritik yogunluga gore daha biiyiikse, alan kapanir ve bir kiirenin yiizeyi gibi pozitif bir
sekilde kivrilir (k = 1) 3,

Wilkinson Mikrodalga Anizotropi Uydusu (WMAP) tarafindan gozlemlenen CMB 1s1inim
Olctimlerinin Sloan dijital gokyiizii arastirmast (SDSS) ve SN-Ia verilerinin birlestirilmesi
ile elde edilen sonuglar giiniimiiz evrenin %1 hassasiyetle Qp ~ 1 diiz oldugunu
gostermektedir (Spergel ve dig., 2007). Evrenin ivmelenmesini temsil eden yavaglama

parametresi (deceleration) asagidaki sekilde tanimlanir

_ _da (2.26)
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seklinde verilir. Bu parametre yavaslama parametresi olarak biliniyor olsa da zaman zaman
ivmelenme parametresi olarak da adlandirilir. Yavaslama parametresi ¢’nun aldig1 degerlere
bakilarak hizlanma ve yavaglama araliklarini tayin etmek miimkiindiir. Ornegin —1 < ¢ < 0
aralifinda hizlanarak genisleme, ¢ = 0 ise sabit hizla genisleme, ¢ > 0 ise yavagslayarak
genislemeye karsilik gelecektir. Uzaysal olarak diiz bir evrende yavaslama parametresi ile

yogunluk ve EoS parametresi arasindaki iligki:

1
q= _Eriitik(l +3w) (2.27)

seklinde verilir. Farkl iki tiir akigkan olan 6rne8in radyasyon ve basingsiz toz icin yavaglama

parametresi
Prady < at ve qg=1 radyasyon
Pmoca > ve g=1/2 basingsiz toz (2.28)

P o< sabit ve ¢g=-—1 A

seklinde verilir. Denklem (2.28)’den gorlecegi iizere, radyasyonun enerji yogunlunun dlgek
faktoriine bagli degisimi, basingsiz toz pargaciklariminkine gore daha hizlidir. Bundan
dolayt; erken evrende radyasyon baskin olur ve gec evrende toz baskin olacagini diistinmek

miimkiindiir.

2.1.2.3. Biiyiik Patlama (Big Bang) Modeli

BB (Big Bang) modeli fizik yasalarinin evrensel olusu (Kopernik Ilkesi), evrenin biiyiik
Olcekli yapisinin GR kuramina uygun olarak evrimlestigi ve evrenin uzaysal olarak
homojen ve izotrop oldugu iizerine kurulmustur. BB modeline gore, evren baglangic
zamanlarinda ¢ok sicak ve yogun bir plazma halinden baslayip genisleme siiresince
soguma yasamistir. Heniiz ¢ok yiiksek enerjileri agiklayabilecek fizigin olmamasindan
dolay1 evrenin ilk fazi ¢ok iyi bilinmemektedir. GR denklemleri kullanilarak yapilan
geriye doniik yapilan hesaplara gore, evrenin baglangicinda yogunlugu ve sicaklig1 sonsuz
olan bir tekillik ortaya ¢ikmaktadir. Kozmolojide en biiyiik problemlerden birisi tekillik
problemidir. Standart madde ile GR kiitlecekimi c¢alisilmasi durumunda tekilik bir¢ok
modelin ortak problemidir. Penrose tekillik teoremine gore, genisleyen bir evrende, evren

baglangi¢c zamanlarinda BB olarak adlandirdigimiz ¢ok kiiciik bir hacimde sonsuz bir enerji
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yogunluguna sahiptir (Hawking ve Penrose, 1970). BB tekilliginde giiniimiiz matematiksel
tanimlamalar ve fiziksel teoriler kullanilamaz hale gelmektedir. Bu tekillikten kaginmak
icin, yapilan caligmalar GR kurami 6tesine gecmek yada evrenimizin standart kosullarina
gore davranmayan bir madde eklenmesi gerektigi yoniinde yaklagimlara yonlenmistir. Bu
yaklagimlar evrenimizin yiiksek enerji ve egriliklerini tanimlamaya caligan tam ve genel
bir kuantum kiitlegekimi teorisinin heniiz olmamasindan mevcut teorilerin genisletilmesi
tizerinde caligmalar olarak siirdiiriilmektedir (Rovelli, 2004). Kozmolojide bu problemi

asabilmek i¢in yapilan ¢aligsmalar bulunmaktadir (Aydiner, 2018) .

BB Modelinin Problemleri. Hubble genisleme yasasi, evrende gozlemlenen hafif
elementlerin bollugu ve CMB 151n1m1 BB modelini desteklesede, modelin ¢oziim sunamadig1
problemler de bulunmaktadir. Bunlardan birisi Ufuk Problemidir. Bu probleme izotropi
problemide denilmektedir. Evrenin biiyiik oOlceklerde homojen ve izotrop olmasi BB
modeli cercevesinde kabul edilmis durumdadir. CMB gozlemleri, BB sicakliinin goreli
degisikliklerini 10~° diizeyinde olacak sekilde sinirlanmis olmasi CMB 1sinimin neredeyse
1zotropik 1s1n1m sicakligina sahip oldugunu gostermektedir. Evrenin giiniimiiz homojenligi,
izotropik etki cevresi en az giiniimiiz ufuk 6l¢egi kadardir (cto ~ 10%%). Yeniden birlesme ve
son sacilma yiizeyinin karsilastig1 varsayilirsa kat edilen mesafe asagidaki sekilde bulunabilir

(vb, yeniden birlesme)
bo dt _ _ _
0= ay /0 L oty = Hyy! =y (142) (2.29)

bu denklemde yeniden birlesmeden giiniimiize kadar maddenin egemen oldugu
varsayilmaktadir. Uzaysal diiz bir geometri varsayiminda yeniden birlesme zamaninda,

denklem (2.28) son sa¢ilma yiizeyinin biiyiikliigii ile karsilastirilabilir durumdadir:

dyp o dt ~1 2 71/2
P / { - 2.30
a 0 typ a ( Zyb) HO [ ( Zyb) ( )

Denklem (2.28) ile denklem (2.29)’un karsilastirilmasiyla iki nokta arasinda bulunan iki

iligkili nokta arasindaki maksimum agisal mesafe

o —

~

(1+25) 21 2.31)

Ul >
| =

seklinde bulunur. 1°°den fazla a¢1 ile ayrilmis iki foton, CMB gozlemlerini homojen



15

oldugunu gosterecek sekilde hi¢bir zaman, nedensel olarak bir iliskide bulunmus olamaz.
Gozlenebilir evrenin siirt olan son sagilma yiizeyinden yolculuga cikan ve fotonlardan
olusan CMB 1siniminin nedensel iligki icerisinde olmayan yaklagtk 10* bolgeden olustugu
diisiiniiliirse bu nedensellik ihmal edilmeden coziilememektedir. Nedenselligin ihmal
edilmesi durumunda, son sacilma doneminde bir iligkide iceriside olmayan bdlgelerin 1sisal

dengede ve ortak genisleme hizinda olmasi ufuk problemi olarak anilmaktadir.

Diger BB modelinin basarisiz oldugu problem ise diizliik problemidir. GR cercevesinde, bu
problem kozmolojik parametre acisindan yeniden tanimlanmaya calisilirsa, denklem (2.21)’e

yadimiyla analiz edilebilir. Denklem (2.21) yenden diizenlenirse

k
(aH)?

Qiop—1= (2.32)
elde edilir. Buradaki (aH)~!' = 1’e komoving Hubble yari¢ap1 denilir. Evrende madde veya
radyasyon hakim oldugu standart kozmolojide denklem (2.32)’den de goriilebilece8i iizere
bu yarigap zamanla artacaktir (A = 0). Denklem (2.31)’de bulunan €;,, = 1 nokta kararl
bir nokta degildir. Evrenin yavaslayarak genislemesi durumunda (d < 0) denklem (2.21)’de
bulunana egrilik terimi siirekli biiylime gosterir. Dolayisiyla €;,, degeri 1 degerinden
stirekli uzaklagmasi olarak sonuclanir. Evrenin hizlanarak genislemesi durumunda (i >
0), egrilik terimi siirekli olarak kiiciilecektir buda €;,, degerinin 1 degerine yaklasacag:
seklinde sonuglanir. Dolayisiyla sadece hizlanarak genigleyen bir evrenin €, degeri 1’¢ esit
oldugu kararl bir noktas1 bulunmaktadir. Bu da evrenin madde ve (veya) radyasyon hakim
oldugunda €;,, = 1 degerinin kararsiz oldugunu gosterir. Aym1 zamanda denklem (2.31)’de
sol taraf zamanla artmakta, dolayisiyla evrene sifirdan farkli egrilik terimi hakim olmaktadir.
Bu BB’nin baslangi¢ kosullarinda €2, nin daha kiigiik bir degere sahip olacagini gosterir. Bu

problem diizliik problemi tanimlanmaktadir.

BB modelinin basarisiz oldugu bir diger problem ise manyetik tek-kutuplu problemidir.
Biiyiik Birlesik Kuram (GUT) evrendeki pargacik karsi-parcacik asimetrisini aciklamaktadir.
Bu aciklamay1 yaparken simetri kirilmasi ile biiyiik kiitlelere sahip (~ 10'GeV) manyetik
monopollerin iiretilmis oldugunu soyler. GUT simetri kirilmasi esnasinda olusan manyetik
tek-kutuplu sayisinin evrenin o dénemdeki ufuk hacmi basina bir tane olacagini soyler.
Buna ragmen manyetik tek-kutup heniiz gozlenebilir degildir. Manyetik tek-kutuplu say1

yogunlugunun foton say1 yogunluguna olan oranin ~ 10~ oldugu hesaplanmustir. Evrendeki
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ortalama enerji yogunluklar1 diisiiniildiigii zaman, basingsiz toz parcaciklarimin ~ a3

seklinde degismesi ve fotonlarin ortalama enerji yogunluklarinin ~ a~* seklinde degismesi
bilgisiyle manyetik tek-kutuplarin olustuklarindan kisa bir siire sonra radyasyon baskin
hale gelmesi ile evrenin ortalama enerji yogunlugunun kritik yogunlugun iizerine ¢ikmasini

gerektirmektedir (Linde ve Lyth, 2000; Olive, 1990).

Diger problem ise yapilarin olusumu problemidir. Evrenin fiziksel iceriginde yerel yogunluk
dalgalanmalar kiitlecekim alanlar1 olusturabilir. Sonrasinda bu bahsedilen dalgalanmalar
kiitlegekim etkisiyle biiyiiyerek evrendeki yapilar1 olusturmaktadir. Evrende giintimiizde
gozlemlenen kiigiikk Olcekli anizotropilerin varliginin aciklanmasi gerekir. Gliniimiiz
yapilarin kaynagi olan dalgalanmalarda nedensel iligki icerisinde bulunmayan parcalardan
olugmasi gerekliligi, BB modelinde gok adalar1 olusturacak olan dalgalanmalart iiretecek
zaman evren sahip olmamig olmalidir (Olive, 1990). BB’nin diger esas problemleri
evenin evrimine ait dinamigin iliretecegi problemlerdir. Bunlar biiyiik ¢okiis (big crunch),
biiytik yirtilma (big rip), donma (frozen) gibi sorunlardir. BB modeli bu sorunlara yanit

verememektedir.

2.1.3. Biiyiik Patlama-Big Bang Modelinin Sorunlarina Co6ziim

BB’nin ¢6ziim sunamadigi problemlere ¢oziim getirebilmek icin kozmolojide,
Kozmik Enflasyon olarak adlandirilan iistel bir genisleme evresi Onerildi (Guth, 1981;
Linde, 1982). Kozmik hizlanmay1 saglayan inflaton alaninin kuantum dalgalanmalarinin
evrimi ile ilgili kozmolojide birbirinden bagimsiz ¢alismalar yapildi (Guth, 2000; Guth ve
Pi, 1982; Hagiwara ve dig., 2002; Starobinsky, 1982). Ilk tam enflasyon modeli Alan Guth
tarafindan onerildi (Guth, 1981). Bu model eski enflasyon olarak anilmaktadir ancak bu
model enflasyon fazinin diizgiin bitimi ile getirdigi aciklamayla problem yasadi. Bu problem
birbirinden bagimsiz olan iki ¢alisma ile ¢oziildii (Albrecht ve Steinhardt, 1982; Linde,
1982). Bu calismalarda yeni enflasyon modeli olarak anilir. Linde tarafindan kaotik enflasyon
onerisi ile birlikte bir adim daha atilmistir (Linde, 1983). Bu 6ncii ¢alismalarin ardindan,
birkag¢ diger enflasyon modeli daha 6nerildi. Yapilan enflasyon modelleri ve bu modellerin

gozden gecirilmesini Oneren ¢aligmalarda yapildi (Martin ve dig., 2014).

Giiniimiiz evreninin biiyiik dlceklerdeki homojen yapisinin evrenin ¢ok erken zamanlarinda

bir enflasyon fazi ile hizla sismesi sonucu oldugu diisiiniilmektedir. Buradaki temel fikir,
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evrenin ¢ok erken zamanlarinda, evrenin uzaysal kismini diizlestiren ve evreni homojen
hale getiren ¢cok hizli bir sisme siireci gecirmis olmasi hipotezidir. Boyle bir genisleme BB

modelinde yer alan bazi problemleri ¢ozebilir.
a el (2.33)

Bunu izah etmek ic¢in denklem (2.33)’de bulunan iistel bir 6l¢ek faktorii tanimlanabilir.
denklem (2.33)’de bulunan Hubble parametresi, evrenin ilk zamanlarinda enerji
yogunlugunu baskin kilan yeni bir madde potansiyeli tarafindan saglanan vakum enerjisi
cinsinden verilmelidir. Bu hizli genisleme altinda, denklem (2.32)’de verilen Friedmann
denklemi

k

le’ — Lo e2H1

(2.34)

seklinde yazilir. Bu iistel gelisim fikriyle gelen denklem (2.34)’{in sag tarafindaki iistel
terimin, enflasyon gegiren evreni ¢ok hizh bir sekilde €;,, = 1’e getirmektedir ve mevcut
gozlemsel verilerle uyum igerisindir. Bu iistel genisleme uzaysal diizliige yol acildigini

gosterir. Hizlanarak genisleme fikri enflasyon senaryolarinin temelini olugturur.

Boliim. 2.1.2.1°de agiklandig1 gibi, standart kozmoloji modeline gore evrenin homojen ve
biiytik 6lceklerde izotropik olmalidir. Aslinda, bu sadece bir varsayimdir. CMB go6zlemleri
bu fikri dogrulamistir. Bu enflasyon fikri ¢ergevesinde diizliik problemini aciklamak miimkiin
olmaktadir. 7g, ile fo zaman araliginda radyasyon baskin bir evren varsayilirsa, belirli bir

zaman aralifinda (¢ < tg,) yayilan bir fotonun kat ettii mesafe

- (’i> 2] (2.35)
fo

ile verilir. tg,/tg ~ 1075, ag,/ag ~ 10728 ve H ~ 10°°(2ty) degerleri denklem (2.35)’de

o lEn dt 1o dt o 1 H(tE—t)
d—/, o] = ()

tEn a ClEn

yerine yazilirsa
d =107 (M0E0) g (2.36)

olarak bulunur. Yeterince uzun bir enflasyon donemi icin, sag taraftaki ilk terim, #y’dan

daha biiyiikk bir degere gidecektir. Enflasyonun sonunda, Komoving mesafe giiniimiiz
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zamanlarinda gozlenebilir evrenin biiyiikliglinden daha biiyiik olacagi anlamina gelir ve

ufuk problemine ¢6ziim sunar.

Bolim. 2.1.2.1°’de BB’nin agiklayamadigir problemlerden diizlilk problemi de enflasyon
modeli cercevesinde incelenebilir. € degerin dogru bir dlciimii Planck tarafindan verildi

(Ade ve dig., 2016)
Qi (to) = 0.000£0.005 (% 95, Planck TT+lowP+lensing+BAO) (2.37)

burada 7 giiniimiiz zaman1 gosterir. Denklem (2.23) ve Q; = pi/ Piririk formiiliinii kullanarak

baslangic kosullari cinsinden ifade edilirse

.Q.kaiz

Q, —
T Qraaya Qa3+ Qa2+ Q)

(2.38)

elde edilir. Denklem (2.38) degeri GUT yaklagimi igerisinde ele alinir ve giiniimiiz normalize
yogunluklarinin degerleri Q,,(fo) ~ 0.3, Qg(t) ~ 1074, Qu(fg) ~0.7, Qi (to) ~ 1073
(Aghanim ve dig., 2018) kullanilirsa Qi (tgyr =~ 10_56) degeri hesaplanir. Burada Tj
gliniimiiz evrenin sicaklig1 ve 6lgek faktorii a ~ Tp/T olarak tanimlandi. Bu durumda (7 ~
2.3x10"%¢V) GUT yaklagiminda, T ~ 10'9GeV sicakliginda olmasi beklenir. Dolayisiyla
oran Ty/T ~ 10~2° degerinde olur. Q;(tgyr degerinin ¢ok kiiciik olmasi evrenin egriliginin

ihmal edilecek diizeyde kiiciik oldugunu isaret eder.

Denklem (2.37)’de € i¢in verilen sinir1 ve yeniden 1sitma (reheating) sicakliginin 7y, ~ 101
(v, yeniden isitma) dikkate alinarak Q; ~ 107* seklinde hesaplanir. Minimum enflasyon
stiresinin miktarini belirlemek i¢in, N(¢) ile verilen e-folding sayisin1 enflasyonun sonundan

itibaren belirtmek gerekir. Bu say1

N= —ln( a ) = H (tg,—1) (2.39)

Cl(lEn)

ifadesiyle verilir. Bu denklemde negatif isaret enflasyon boyunca N > 0 olmasi icin

secilmistir. Olgek faktorii bu denklemden
a~agme ™ (2.40)

seklinde elde edilir. Enflasyonun tipik olarak 64 e-folding (10°® ~ ¢%%) oldugu diisiiniiliirse,
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olcek faktoriiniin 10?8 kat arttign sonucuna ulasiriz. Denklem (2.38) tekrar hesaplanirsa
Q; ~ 1077 seklinde hesaplanir. Q; degeri enflasyon sirasinda iistel olarak azaldigindan,
Q(tg,) degerinin kiigiik degerini agiklayacak bir ¢6ziim sunar. Enflasyon balonu seklinde
diisiinerek bunun fiziksel bir yorumu yapilabilir. Balon siserken yerel bolgeler diizlesir
ve egrilik o bolgeler icin onemsiz hale gelir. Boylece diizliikk problemine ¢oziim Onerisi

getirilmis olmaktadir.

Enflasyon teorisinin tek-kutupluluk problemine sundugu c¢oziim Onerisi de diizliikk
problemindeki gibi ele almabilir. Enflasyon sirasinda 6lgek faktoriiniin ~ 102 kat

artmasi, enflasyondan 6nce iiretilen monopollerin enerji yogunlugun ~ 1078

kat diismesi
anlamina gelir. Bu da, enflasyondan 6nce cok miktarda tek-kutuplular iiretilmis olsa bile,

gozlemlenebilir evrenin evrimini etkilemeyecegi anlamina gelir.

BB modelin problemlerinden bazilar1 Enflasyon teorisiyle a¢iklansada BB bu problemlerden
daha karmagsik komplikasyonlara sahiptir. Tekillik, biiyiik yarilma (big rip), biiyiik ¢okiis
(big crunch) gibi ¢oziim bekleyen 6nemli problemler bulunmaktadir. Ote yandan bu modeli
zorlayan iki onemli fiziksel olgu: karanlik enerji ve karanlik madde vardir. Tiim bunlar1 i¢ine
alan, biiyiik patlama modelinin yol actig1 teorik komplikasyonlar1 agiklayan yeni teorilere
ihtiya¢ duyulmaktadir. Bunlara ¢6ziim sunan bir model Aydiner tarafindan ongoriilmiistiir
(Aydmer, 2018). Aydimner’in Onerdigi teori yalmizca BB’nin sorunlarimi ¢dzmez. Ayni
zamanda kozmolojiye yeni alternatif bir cati teori Onerir. Tezin kapsaminda bu konuyu ele

almayacagiz.

Tezin bir sonraki kesiminde karanlik madde ve karanlik enerjiyi destekleyen teorik modelleri

ve gozlemsel sonuglari ele alacagiz.

2.2. EVRENIN KARANLIK BILESENLERI

2.2.1. Karanhk Madde

Evrendeki baryonik maddenin miktarimin Qbh?> =0.02233 4 0.00015 oldugu ancak madde
yogunluk parametresinin Qm ~ 0.3 oldugu gosterilmistir (Aghanim ve dig., 2018). Oyleyse,
evrendeki kayip kiitleyi ne olusturmaktadir? Evrendeki maddenin ¢ogunu olusturan akiskan
bilesen karanlik madde — dark matter (DM) olarak adlandirilhir. Gozlemledigimiz tiim

galaksileri olusturan baryonlar, burada incelenen belirli 6zelliklere sahip ayr1 bir bilesendir.
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Biiyiik olceklerde karanlik madde kiimelenmesinin egemen oldugu madde gii¢ spektrumu,
hale modelinde (Eke ve dig., 2001) belirtilen haleler aslinda karanlik madde haleleridir.
Evrendeki maddenin % 90’indan fazlasinin karanlik ve baryonik olmadigi yoniindeki

varsayimlarin kanitlart burada incelenecektir.

2.2.1.1. Karanlhk Maddeyi Destekleyen Gozlemler
Donme egrilikleri. Bir galaksinin donme egrisi, yildizlarin (veya gaz vb.) merkezi
etrafindaki c¢izgisel hizinin yildiz yaricapr ile iligkilidir. Newton argiimani kullanilarak,

cizgisel hiz

v(r) =4/ — (2.41)

yazilabilir. Burada v(r) yoriinge yarigapi ile ilintili ¢izgisel hiz, M ise bu yoriinge igerisindeki
kiitledir. Dolayisiyla hiz (v o< 7—2) yaricap arttika azalacaktir. Bununla birlikte, kiiresel
kiimelenmelerde galaksilerin hizlarinin gozlemlenmesi, biiyiik yaricaplarda hizlarin yaklasik
olarak sabit oldugunu gosterdi (Zwicky, 1937). Bu, M o r oldugu ve galaksilerdeki kiitle
miktarinin goriiniir bilesenden daha biiyiik oldugu anlamina gelir. Bu fark, 151k yaymayan,
gozlenemeyen bazi bilesenlerin varlifina baglandi. Bu gozlenemeyen bilesene DM adi

verildi.

Kiitlecekimsel merceklenme. Fotonlar homojen olmayan bir kiitlecekimsel alanda
ilerlerken 151Z1n aldig1 yol sapmaya ugrar. Bu olay kiitlecekimsel merceklenme olarak bilinir.
Galaksilerin merceklenmenin gozlemlendigi kiimeleri merceklenme miktarinin kiimedeki
goriiniir madde tarafindan hesaplanan miktardan daha biiyiik oldugunu gosterdi. Bu
gozlemde karanlik maddenin varligin1 dogrular niteliktedir (Hamana ve dig., 2005; Taylor

ve dig., 2004).

Sachs-Wolfe etkisi. CMB icerisindeki anizotroplerin seviyesi biiylik 0Olgeklerde
107> diizeyindedir. Bu anizotropiler, CMB fotonlarindaki anizotroplerin baryonik
yogunluk alanindaki anizotropilerle iligkili oldugunu sodyleyen Sachs-Wolfe etkisidir.
Bu kiitlegekimsel orjinli etki, uzayin farkli yonlerindeki CMB radyasyonunun sicakliginda
ki kiiciik dalgalanmalardir ve CMB’den giiniimiizdeki bir gozlemciye ulagan fotonlarinda
frekanslarindaki kaymadan kaynaklanmaktadir. Fotonlarin ve baryonlarin birbirlerinden

ayrigsmasi i¢in baryonlarin i¢ine diistiigii potansiyel bariyerlerin varligindan sz edilir. Bu
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potansiyen kuyular ise zayif etkilesimli bir akigkan tarafindan olusturulmus olabilir. Bu

formda karanlik maddenin isareti olarak kabul edildi.

Cok sayida karanllkk madde adayr ileri siiriildi. Bunlardan birincisi, sadece
kiitlegekim  yoluyla normal maddeyle etkilesime giren bir akigkan oldugu
diisiiniilmiistiir. Boyle bir akiskanin, genellikle zay:if etkilesen biiyiik kiitleli parcaciklar
— weakly interacting massive particles (WIMP) —’dan olustugu varsayilir. Bir digeri ise
kiitlesiz parcaciklar olan steril notrinolardir. Bir diger ornek ise aksiyon pargaciklaridir.
Bu adaylar heniiz gozlenebilmis degildir. Karanlik maddenin iki farkli formu ele
alinmigtir. Bunlardan birisi sicak karanlik madde — hot dark matter (HDM) — digeri
ise soguk karanlik madde — cold dark matter (CDM) —’dir. Aralarindaki en belirgin fark

ise HDM’yi olusturan parcaciklarin 11k hizina yakin hareket etmesidir.

2.2.2. Karanlk Enerji

Gozlemler erken evrenin bir enflasyon doneminden gegirip, BB modeline uygun evrim
gecirdigini ve giiniimiiz evreninin bir enerji kaynagi etkisiyle hizlandigini ve uzaysal olarak
neredeyse diiz (£;,, ~ 1) bir geometriye sahip oldugunu gostermektedir (Aghanim ve dig.,
2018; Perlmutter ve dig., 1999; Riess ve dig., 1998). Evrenin hizlanarak genislemesine sebep
oldugu diisiiniilen enerji kaynagi karanlik enerji — dark energy (DE) — olarak isimlendirilir.
Fiziksel orijini heniiz bilinmemektedir. Ancak, evrenin genislemesini hizlandiran negatif
basingli fiziksel bir olgu oldugu bilinmektedir. Bu boliimde karanlik enerjinin varli§im
destekleyen ve evrenin bilegenleri arasindaki oran1 hakkinda bilgi veren teori ve gozlemler

tizerinde durulacaktir.

2.2.2.1. Karanlik Enerjiyi Destekleyen Gozlemler

Ia Tipi Siipernova (SNe Ia). Evrenin hizlanarak genislemesi, ilk defa SNe Ia gozlemleri
ile dogruland:1 (Perlmutter ve dig., 1999; Riess ve dig., 1998). SNe Ia beyaz bir ciice
yildizin Cahndrasekhar kiitle limitini asarak termoniikleer patlamasinin bir sonucudur.
Bu tip SNe’ler, yiiksek radyasyona ve evrenin heryerinde aym parlaklik 6zellikleriyle
kozmolojide standart mumlar olarak anilmaktadir. Bu SNe’larin tayflarinin kirmiziya
kayma diizeyi evrenin genislemesi hakkinda bilgi tagir. 1990’11 yillara kadar, modern
teknolojinin ilerlemesiyle uzak nesnelerin dogru bir sekilde tespiti miimkiin oldu. 1980’lerde

ve 90’larda, Supernova Kozmoloji Projesi — Supernova Cosmology Project (SCP) — ve
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High-Z Supernova arama ekibi — The High-Z supernova team (HZT)— tarafindan evrenin
yavaglama parametresi ¢’yi Olgmek amaciyla SNe Ia’larin kirmiziya kayma tayflari
gozlemlendi. ¢ daha onceki boliimlerde anlatildig1 gibi yavaglayarak genisleyen bir evren
icin pozitiftir. Ol¢iimiin yapildig1 dénemde kiitlecekimin genisleme oranini azaltacagina
olan inang, gozlem sonucu beklentiyi pozitif kilmistir. Ancak, her iki ekip, yiiksek z
seviyesinden SNe’nin beklenenden daha zayif oldugunu belirterek, madde iceren bir evrene
dayanan beklentilerin aksine, yavaglama parametresi ¢’nun 0’dan (¢ < 0) kiigiik degerler
aldig1 dolayisiyla genislemenin hizlandig1 bir evren oldugu sonucuna ulasti. Evrenin, daha
once diisiindiigiimiiz gibi yavaglayarak genisleme yerine, hizlanarak genislemekte oldugunu
kesfetmeleri, SCP projesinden Saul Perlmutter, HZT ekibinden Brian Schmidt ve Adam
Reiss’e, 2011 yilinda Nobel Fizik Odiilii’nii kazandirdi. Diger SN Ia gozlemleri de bu fikri
destekledi (Knop ve dig., 2003).

CMB. BB modeline gore, erken evren giiniimiizden ¢ok daha yiiksek bir sicaklik ve
yogunluga sahipti. Bu modele gore, BB’den yaklasik 380.000 yil sonra, proton, elektron
ve foton plazmasi vardi ve bunlar Compton sacilmasi ile siki bir sekilde baglanmig
baryon-foton akigkaninmi olusturuyordu. Evren sogudukca proton ve elektronlarin birleserek
notr hidrojen ve helyum olusturmalarina izin verdi, buna yeniden birlesme denilmektedir.
Yeniden birlesme boyunca, evrendeki serbest elektron yogunlugu azaldi ve fotonlarin
ortalama serbest yolu artti (Carrol, 2004). Fotonlar sagilma yiizeyi olusturacak sekilde
serbest dolasmaya bagladilar. Bu fotonlarin giiniimiiz gozlemlenen sicakligi evrenin
geniglemesinden dolay1 diistii. Bu fotonlar CMB olarak bilinir. Bu radyasyon Penzias ve
Wilson tarafindan kesfedilmistir (Penzias ve Wilson, 1965). Ilk CMB haritalanmas1 COBE
uydusu tarafindan 1990 yillarinda yapildi. Ardindan WMAP ve Planck uydulan ile bu
gozlemler ilerleyen zamanalarda tekrarlandi. Bu gozlemlerde evrenin genisleme oldugu ve
adyabatik oldugu varsayilir, bu da entropinin korunmus oldugu anlamina gelir. Sicaklik ise
dogrudan 6lcek faktoriine T o< a~! iliskisiyle baglanir. CMB sicakliklari 2.72548 =+ 0.00057
K olarak tahmin edildi (Fixsen, 2009), bu veri daha sonra Planck tarafindan da dogrulandi
(Ade ve dig., 2014).

CMB sicaklik gozlemleri enflasyon modeli 6ngoriilerine uygun olarak evrenin istatistiksel
olarak neredeyse izotropik oldugunu gosterdi (de Bernardis ve dig., 2000; Mather ve dig.,
1994). CMB fotonlar1 Planck frekans dagilimini izleyen sicakliktaki mevcut dalgalanmalar

107 seviyesinde dikkat cekici derecede homojen goriinmektedir. Bu homojenlik, ilk evren
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Sekil 2.3: Tiim gokyiizii haritas1 ve CMB’nin tayfsal daglhml[z}.

zamanindaki enflasyon donemini destekleyen gozlemlerden biridir, ¢linkii goriiniir evren,

yeniden birlesme zamaninda ve bundan 6nce nedensel olarak temasta olmadig1 diisiiniiliir.

Sekil 2.4: Planck ile dl¢iilen CMB’nin tam gokyiizii sicaklik anizotropisim.

Planck tarafindan olgiilen CMB’nin sicaklik anizotropisine bakilacak olursa sicaklik
anizotropi haritasindaki sicak ve soguk noktalar foton-baryon akigkaninin asir1 ve yogun
bolgelerine kargilik gelir. CMB’nin sicaklik anizotropisi kiiresel harmonikler (Y},,) agisindan

tamimlanir:

o [
AT(6,9) =YY a],Yin(6,9) (2.42)
[=1—m

5 https://www.esa.int/Planck
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CMB anizotropisi, karanlik madde yogunlugundaki baryon-foton akiskaninin akustik
saliniminin bir sonucudur. CMB’deki kii¢iik dalgalanmalar, evrenin igerigini sinirlandirmak
icin kullamilabilir, ¢iinkii dalgalanmalardaki korelasyonlarin boyutu standart bir olgii

(measure) gorevi goriir.

Multipole moment, /
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2000 a/ 1 /,.\ -"ﬁ'q

1000 [ “%f” | \J\,\\_\
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Temperature fluctuations [ 1 K? ]

Sekil 2.5: Planck tarafindan olciilen CMB sicaklik dalgalanmalarinin gii¢ spektrumu[‘q.
Sekil 2.5 CMB nin sicaklik gii¢ spektrumunu gostermektedir. I1k pikin yeri, evrenin ortalama
uzaysal egriligini Q; simirlamak ve Q, degerini ¢ikarmak i¢in standart bir 6l¢ii gérevi goriir.
Ikinci ve iigiincii piklerin orani, evrendeki karanlik madde ve baryonik madde igerigi icin

kisitlamalar saglar.

WMAPY9 (9 yillik) gozlem verileri evrenin iceriginin %4.6 gozlenebilir madde, %24’u
karanlik madde, %71.6’1 karanlik enerjiden olustugunu gostermistir (Hinshaw ve dig., 2003).
Son Planck verileri ise bu igerigin %4.9 gozlenebilir madde, %26.6’ii karanlik madde,

%68.5°1 karanlik enerjiden olustugunu gostermistir (Aghanim ve dig., 2018).

Baryon Akustik Salinimlari-Baryon Acoustic Oscillations (BAQO). Bir onceki boliimde
anlatilan akustik salimmlar maddenin genis Olceklerdeki dagilimi iizerinde bir iz birakir,
buna baryon akustik salimimlart — baryon acoustic oscillations (BAO)— denir. Galaksi gii¢
spektrumunda BAO o6zellikleri ilk olarak Cole ve Eisenstein’in c¢alismalari ile tespit edildi
(Carrol, 2005; Eisenstein ve dig., 2005). Bu salinimlar acgisal ¢ap mesafesi ve madde gii¢

spektrumunda bilyiime olarak tespit edildi. Bu iki etki, w(z) ve Qpg sirasiyla karanlik

5 https://www.esa.int/Planck
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enerjinin EoS parametresi ve enerji yogunluguna sinirlama getirmistir. CMB, galaksilerin
kiimelenmelerinde ol¢iilebilen standart uzunluk skalasi olarak tanimlanan salinimlarin
biiytikliigiinii saglamaktadir. Fotonlardan olusan basin¢ ve plazmadaki asir1 yogunluk
karanlik maddedeki yiiksek yogunluklarin yer degistirmesine neden olur. Bu yeniden
birlesme doneminde yaklasik olarak 150 Mpc degerindedir. Yeniden birlesme sonrast,
baryonlar fotonlar1 artik izlemez ve karanlik maddenin potansiyeline dogru kayar. Bununla
birlikte, karanlik madde karanlik maddenin asir1 yogun merkezi (€ ) tarafindan ayrilmig
baryon potansiyel bariyerine dogru kayar. Bununla birlikte, karanlik maddenin agir1 yogun
(~ 150 Mpc) merkezi ile ayrilmis olan baryon potansiyel kuyusuna dogru akmaya baslar.
Sonug olarak, galaksilerin 6rnegin 120 veya 180 Mpc’den 150 Mpc ile ayrilmasi daha olasi

olur. Dolayisiyla BAO verileri evrendeki madde miktarina sinirlama getirmektedir.

Bunlarin yani sira (Ade-a ve dig., 2013; Ade-b ve dig., 2013) ve (Ade ve dig., 2015)
calismalarindan elde edilen BAO sonug¢lart ACDM modeliyle mitkemmel bir sekilde uyum

icerisindedir.

Sloan dijital gokyiizii arastirmasi.  Genis  Olcekli  yap1  gozlemleri  Ornegin
Sloan dijital gokyiizii arastirmast — Sloan digital sky survey (SDSS)— (Taylor ve dig.,
2004) ve 2dF galaksi kirmiziya kayma arastirmast  — The 2dF galaxy redshift survey
(2DFRGS) — (Séanchez ve dig., 2006) ile ilgili gozlemler, madde gii¢ spektrumunun
gozlemlenmesine izin vermistir. Bu aragtirmalar, genis bir alan1 kaplayan c¢ok sayida
galaksiyi gozlemlemekte ve bodylece her galaksinin tayfimin kirmiziya kaymasi ortaya
cikarilabilmektedir. Madde gii¢ tayfinda maddeye gelen sinirlama ile diiz bir evrende

karanlik enerji yogunlugu hakkinda da bilgi sahibi olunabilir.

2.3. KARANLIK ENERJI VE MODELLERI

Bu boliimde evrenin izotropik hizlanarak geniglemesine neden oldugu diisiiniilen karanlik

enerji ve literatiirde calisilmis olan bazi karanlik enerji modelleri tizerinde durulacaktir.

2.3.1. Kozmolojik Sabit Karanlk Enerji Modeli

Evrenin hizlanarak genislemesi i¢in One siiriilen karanlik enerji i¢in en basit aday Einstein’in

denklemlerine eklemis oldugu A terimidir. Einstein alan denklemleri, denklem (2.12), A
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terimi varliginda tekrar yazilirsa
Guv +Aguv =38nTyy (2.43)
elde edilir. Denklem (2.11) A varliginda yazilir ve denklem (2.43) de yerine yazilirsa
1 .

elde edilir. Burada enerji momentum tensorii

Tuv = Tyy +T1, (2.45)
seklinde yazilabilir. Burada T\fl A = —PASuvs PA = —%guv’din Bu tensdr matris
gosterimiyle yazilirsa T‘f1 A = [—PA;—PA, —PA, —Pa] olur. Ideal akiskan enerji momentum

tensoril ile karsilastirilirsa (denklem 2.13) karsilik gelen EoS parametresi

:&:

—1 2.46
PA ( )

WA

seklinde elde edilir. Einstein’1in denklemlerinin p — p + pa ve p — p — pa seklinde degisime
ugramast anlamina gelir. Bu degisimler altinda denklem (2.15) ve denklem (2.16) da bulunan

Friedmann denklemleri tekrar yazilirsa

8rG k A

H2="""p_ = 4+ 2.47
3 P23 (2.47)

a 4nG A

a_ Y 3 o 2.48

- 3 (p+ p)+3 (2.48)

elde edilir. Bu ¢oziime Einstein statik evreni (@ = 0,d = 0) denir. Hubble’in evrenin
genisledigini kesfetmesi ile statik bir evren modeline yonelik ampirik ihtiyaci ortadan
kaldirdi. Ancak kozmolojik sabit, kozmolojide karanlik enerjiyle ilgili olabilecegi i¢in temel

Ooneme sahiptir.

GR kuraminda kiitlecekimin kaynagi toplam enerji momentum tensoOriidiir. GR diginda
ornegin kuantum kuramlarinda, fiziksel olarak 6l¢iilen biiyiikliik enerji farki ya da potansiyel
farktir. Bu kuramlarda enerji keyfi bir sekilde normalize edilebilir, ancak GR kuraminda

enerji yogunlugunun mutlak degeri uzay zaman geometrisini tasvir etmesinden dolay1
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enerji keyfi bir sekilde normalize edilemez. Dolayist ile, bos uzayin enerjisinin sifirdan
farkli olabilecegi sOylenebilir. Tiim uzaya dagilan enerji kiitlecekimi disindaki siireclerde
kendisini gostermeyecektir. Vakumun enerji biiyiikliigli sifirdan farkli ise yerel eylemsiz
koordinatlarda Lorentz invaryant olmasi beklenir (Peebles ve Ratra, 2003). Buna gore

karsilik gelen enerji momentum tensorii

<T/~1V>vkm = <p>vkmgl~iv (2.49)

seklinde yazilir. Karsilik gelen EoS parametresi

Wy = L2 (2.50)

vkm

seklinde yazilir. Vakum enerji yogunlugu (p,»), yilksek dereceli vakum dalgalanmalar1 ve
vakum yogunlagsmasindan kaynaklanan diger katkilarla birlikte vakum dalgalanmalariyla
iligkili sifir noktali enerjilerin toplamidir. Boyle bir enerji kaynagi hizlanarak genislemeyi

saglayabilir. Vakum enerji yogunlugu

1
(P = 5 L0 251)

sekliden yazilir. Kesilim (cut-off) 100GeV enerji (7 = 1) se¢ilmesi durumunda vakum
enerji yogunlugu pyi, ~ (100GeV)* olarak hesaplanir. Bu deger gozlemsel sonuglardan
elde edilen degerden 10'?° kat daha bityiik hesaplanir. Bu problem kozmolojide

kozmolojik sabit problemi olarak adlandirilmaktadir.

Bir diger 6nemli problem ise karanlik enerji yogunlugunun karanlik madde yogunluguna
oraninin Qp/Q,,; ~ a® olarak hesaplanmas1 (bakiniz denklem (2.28)). Olgek faktorii ’nin
giiniimiiz degerinin 1 oldugu diisiiniiliirse neden bu oranin giiniimiizde bu sekilde oldugunun

aciklanamamasi kozmolojide kozmik rastlanti problemi olarak adlandirilir.

2.3.2. Alternatif Karanlk Enerji Modelleri

Kozmolojik sabit karanlik enerji modelinin ince ayar problemlerini ¢dzmek igin
dinamik karanlik enerji modelleri ©ne siiriildi. Bu modellerde vakum enerji
yogunlugunun sifir oldugunu ve bagka bir seyin evrende negatif basinca neden oldugu

varsayillir. Modifiye kiitlecekim modelleri olarak f(R) kiitlecekimi modeli (Bamba ve
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dig., 2011), Skaler-Tensor teori (Capozziello ve dig., 2006), Zar Evren modelleri
(Sahni ve Shtanov, 2003), Gauss-Bonnet kiitlecekim modeli (Nojiri ve dig., 2005),
Galileon kiitlecekimi modelleri (Kobayashi, 2010) sayilabilir. Degistirilmis madde teorileri
icin ise genel olarak skaler alan modelleri ile ¢calisilmaktadir. Bu skaler alan modelleri, EoS

parametrelerine gore siniflandirilabilir. Skaler alan karanlik enerji modellerini incelersek

Quintessence. Karanlik enerjiyi homojen, izotropik skalar bir alanla (¢ ) agiklayan model
quintessence olarak bilinir (Doran ve Wetterich, 2003; Maia ve Lima, 2002; Wetterich,
2002). Quintessence alani i¢cin EoS parametresinin sabit yada dinamik bir degere sahip
oldugu diistiniilebilir. Bu alanin EoS parametresi —1 < w < 1/3 degerine sahiptir. Bu
alan evrenin gii¢ yasasina gore hizlanarak genislemesine sebep olur. Quintessence EoS
parametresin inflaton alanina benzer bir formda skalar bir alan olarak asagidaki gibi ifade
edilir

_ 9 -2(e) (252)

P
T T g2 av(e)
Phantom. EoS parametresi —1 den kiiciik degerler alan karanlik enerji adayidir. Bu EoS
parametresi Friedmann denklemlerinde kullanimi biiziilen bir evrene sebep olsada genisleme
veren bir ¢6ziim elde etmekte miimkiindiir. Uzaysal olarak diiz bir evren icin (k = 0)
Einstein alan denklemleri ¢oziiliirse, Hubble parametresi ile dlcek carpaninin dolayisiyla
enerji yogunlugunun evrimi asagidaki gibi bulunur:
2

3(14+w)(t—19)

2/3(14+w) (2.53)

ao< (t—tp)

p o a73(1+w).

Burada 1y bir sabittir. Denklem (2.53) esitlikleri sadece w # —1 durumunda gecerlidir. Bu

ifade Olcek faktorii radyasyon ve toz icin

ao< (t—19)"?  radyasyon
(2.54)
2/3

ac< (t—ty) toz

seklinde verilir. Son gozlemsel veriler EoS parametresinin -1’den kiiciik degerler
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alabilecegini gostermistir. Bu model de dlcek faktorii ve Hubble parametresi zaman gegtikce
raksamaktadir. Literatiirde bu durum Biiyiik Yirtilma (Big Rip) olarak bilinir. Karsilik gelen

EoS parametresi:

T +2V(9)

seklinde tanimlanir.

K-essence. Quintessence, skalar alan potansiyelinin evrenin ge¢ zamanlarindaki
hizlanmasina yol agan potansiyeline dayanir. Hizlanarak genislemeye sebep olan Skalar
alanlarin kinetik enerjisindeki degisikliklerin hizlanarak genislemeye sebep oldugu
durumlar diisiinmek miimkiindiir. Yiiksek enerjilerde erken zaman enflasyonunu aciklama
amach kinetik enerji kaynakli K-essence alam1 Armendariz tarafindan o©ne siiriildii
(Armendariz ve dig., 2000). Ik olarak Chiba tarafindan karanlik enerjiye uyarland1 (Chen ve
dig.,2000). Daha sonra genellestirilerek K-essence modeli olarak isimlendirildi (Armendariz
ve dig., 2001). K-essence, kanonik olmayan kinetik enerjili bir skaler alan ile karakterize

edilir. K-essence Lagrangian asagidaki gibi yazilir:

Lo = f(@)p(%)- (2.56)

Burada y = (—1/2)(V¢)?dir. Bu formdaki bir Lagrangian icin Sicim (String) teoriden

esinlenilir ve daha ag¢ik formda

Lo =p(0.%) =f(@)(—x+x*) ve p(@,x)=r(0)(—x+3%) (2.57)

seklinde verilir. Buna karsilik gelen EoS parametresi
(2.58)

seklindedir. Denklem (2.58)’den EoS parametresi )’ in sabit degerinde sabit deger alacaktir.
Ornek verilecek olursa y = 1/2 icin A EoS parametresi elde edilir (wy_eg = —1).
Denklem (2.56)’den (wj_.5s < —1/3) oldugu durumda hizlanarak genigleme verecektir.

Dolayisiyla 1/2 < x < 2/3 araligna diiser.

Takyon-Tachyon. Bir diger karanlik enerji modeli ise takyon skalar karanlik enerji —
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tachyon scalar dark energy — modelidir (Bagla ve dig., 2003). Sicim terosinde tasinan

(rolling) takyon yogusmasi 6nemli bir yer alir. D-brane eklemlenmis bu tasinan takyonlar

toza benzeyen bir enerji yogunluguna sahip gaz iiretir (Sen, 2002). Tasinan takyonlar -1 ile

0 arasinda ara deger alan bir EoS parametresine sahiptir. Bu 6zelligi yiiksek enerjili inflaton

icin uygun bir aday olarak ele alinmasint ve cesitli kozmolojik modeller inga edilmesini

saglad1 (Fabris ve dig., 2002; Mazumdar ve dig., 2001). Takyon ayrica takyon potansiyelinin

sekline bagl olarak bir karanlik enerji kaynagi olarak da davranabilir (Abdalla ve dig.,
2003; Bagla ve dig., 2003; Padmanabhan, 2002). Bu modelde diiz bir FRW evreninde enerji

yogunlugu ve basing

ifadesi ile verilir. Buna karsilik gelen EoS parametresi

je)

seklinde bulunur.

(2.59)

(2.60)
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Quintom. Karanlik enerji aday1 olarak calisilan bir diger model quintessence ve hayalet
alanin hibriti olan Quintom Karanlik Enerji modelidir (Feng ve dig., 2005; Wang ve
dig., 2005). Bu modelin 6zelligi, karanlik enerjinin EoS parametresinin phantom bariyeri,
ornek olarak A EoS degerini (w, = —1) asabilmesidir. Bagka bir deyisle, Eos parametresi
standarttan phantom rejime dinamik bir gecis saglayabilir, dolayisiyla EoS parametresi -1’in
altinda ve iistiinde deger alabilir. bunu ilk oneren Feng oldu (Feng ve dig., 2005). Bu model
icin uzaysal olarak diiz bir FRW evreninde ve skaler alanlarin homojen oldugu varsayimiyla

EoS parametresi

191 — 107 -V (o1, 9)
107 =103+ V(1,0

Wy = (2.61)
seklinde bulunur. Denklem (2.61)’de ¢ > ¢ iken wy > —1 oldugunu ve q')22 > q')12 iken

wy < —1 oldugu goriilebilmektedir.

Parcacik fizigi tarafindan motive edilmeyen karanlik enerji modelleri de vardir. Bunlar

asagida verilmigtir

Chaplygin Gaz. Chaplygin gazi olarak bilinen bir akiskani igeren bir karanlik enerji
modelledir (Gorini ve dig., 2003). Bu akiskan ge¢ evren donemlerinde evrenin hizlanarak

genislemesine yol acar ve en basit haliyle agsagidaki 6zel EoS parametresine sahiptir
A
p=—— (2.62)
P

burada A bir pozitif sabittir. Bu modelin 6zelligi, hem karanlik maddenin hemde karanlik
enerjinin ayni akigkanin farkli belirtileri oldugu varsayimmidir: erken evren zamanlarinda
karanlik madde gibi, ge¢c evren zamanlarinda (6lcek faktorii sonsuza giderken) karanlik
enerji gibi goriinmesi. Denklem (2.62)’de bulunan siireklilik denklemi ve denklem (2.17)

kullanilarak enerji yogunlugu asagidaki gibi elde edilir:

B Tra

Burada « bir sabit olmak iizere a’nin kiiciik oldugu erken evren zamanlarinda, gaz basingsiz
bir toz gibi davranir. @’nin biiyiik oldugu, ge¢ evren zamanlarinda ise A gibi davranir. Boylesi

bir akiskan hizlandirilmis bir genislemeye yol acar.
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Chaplygin gazi, karanlik enerjinin ve karanlik maddenin birlesmesi icin ilging bir olasilik
saglar. Bunun yaninda Chaplygin gaz modelleri CMB anizotropilerinden gelen giiclii
sinirlama icerir (Amendola ve dig., 2003). Bu siirlamalar, Chaplygin gaz modellerinde
pertiirbasyonlarin  Jeans kararsizligi, toz baskin donemde CDM dalgalanmalarina
benzer sekilde davranmasindan (Brax and Martin, 2006) ve hizlanarak genisleme
doneminde kaybolmasindan kaynaklanmaktadir (Koch ve dig., 1980). Pertiirbasyonlarin
baskilanmasinin etkisi ve sifirdan farkli Jeans uzunluklarinin olmasi (Jeans, 1902) giiclii
bir entegre Sachs-Wolfe (ISW) etkisine yol acar, bu etkide CMB anizotroplerinde
giic kaybina neden olur. Bu efektifin azaltilmas1 i¢in genellestirilmis Chaplygin gaz —
generalized Chaplygin gas (GCG)— modelleri one siirtildii (Bento ve dig., 2002). GCG i¢in

EoS parametresi
A
P="0a O<a<lI (2.64)

seklinde verilir. Bu modele daha sonralari o degerine kisitlama getirildi (0<a<0.2)

(Amendola ve dig., 2003; Gong ve dig., 2005).

Holografik Karanhk Enerji. Karanlik enerji adaylarinin genel olarak ¢6ziim sunamadigi
problem kozmik rastlanti problemidir. Herhangi bir alana baghi olmayan sadece
holografi ilkesine dayanan yeni bir karanlik enerji modeli 6nerildi (Hooft, 2001; Susskind,
1995). Bu ilke kuantum kiitlecekimine olas1 bir kisa yol sunarak kozmolojide cok dikkat
cekti (Cataldo ve dig., 2005; Horvat, 2004; Wang ve dig., 2010). Holografi ilkesine gore,
fiziksel sistemlerin serbestlik derecelerinin sayisi, hacimleriyle degil sinirladiklar1 alan ile
orantilidir. 1999 yilinda Cohen ve arkadaslar1 karanlik enerjinin holografi ilkesine uymasi ve
kizilotesi — infrared (IR) — tarafindan sinirlandirilmasi gerektigini 6ne siirdii (Cohen ve dig.,

1999).

Efektif kuantum alan teorisine gore morotesi — ultraviolet (UV) —, A kesime sahip L
biiyiikliigiindeki bir kutu ierisinde entropi (S) genis dl¢iide 6lceklenir, S ~ L3A3. Bunun yam
sira, kara deliklerin kendine 6zgii termodinamiginden esinlenen Bekenstein > hacminde
kutuda bulunan maksimum entropinin hacmi ile degil kutunun yiizey alani ile orantili
oldugunu onerdi (Bekenstein, 1981). Herhangi bir A degeri i¢in, efektif alan teorisinin
entropisi Bekenstein sinirini asacadi yeterince biiyiik bir hacime sahip. Hooft ve Suskind

bu sonucun bilinen 3+/ boyutlu alan teorilerinin serbestlik derecelerinin sayisinda artis ile
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aciklanabilecegini vurguladi. Bu alan teorilerinin Lagrange yogunlugu ile tanimlanmasindan
dolay1 icerisindeki entropinin genisletilebilirligine sahiptir. Sistemin hacminin asagidaki gibi

sinirlanmasiyla Bekenstein entropi sinir1 efektif alan teorisi ile saglanabilir:
L’A° < Spy = nl’m},. (2.65)

Burada Spy, L yarigaph bir karadeligin entropisidir (Hawking ve Page, 1983; Hawking,
1975). IR kesilim gibi davranan L uzunlugu UV kesilim olarak secilememekte, A3 ile
Olceklenmektedir. Denklem (2.68)’e uygun etkili bir alan teorisi kutu biiyiikliigiinden daha
biiyiik olan Schwarzschild yarigapinda bircok durum bulundurur. Bunu gorebilmek i¢in,
efektif kuantum alan teorisinin 7 sistem sicakligi olmak iizere, T < A kosuluyla, (7 > 1/L
oldugu siirece) E ~ L*>T* i¢ enerjiye sahip ve S ~ L3T? entropiye sahip bir sistemi tasvir
edebilecegi varsayilir. Denklem (2.68)’e uygulandiginda T ~ (m3/L)!/3, karsilik gelen

2/3

Schwarzschild yarigapr Lg ~ L(me,) > L bulunur. Efektif teoride maksimum enerji

yogunlugu A* oldugu icin, L iizerindeki sinirlama
L’A* < Lm;, (2.66)

seklindedir. Burada IR kesilim olcegi A~2’dir. Bu smir denklem (2.68) den simirlayicidur,

bdylece maksimum entropi
L*A* < Lmj, (2.67)

olarak Onerilir. Bu oOneri dogrultusunda, Li 2004 yilinda (Li, 2004), karanlik enerji
yogunlugunun holografik ilkeyi saglamasi1 gerektigini savundu. Bu ilke ¢ervesinde karanlik
enerji yogunlugu ppg < 3m%,c2 /L2 sinirt saglamasi gerektigini 6nerdi, burada c¢ bir sabittir
ve m,, Planck kiitlesi olmak iizere m%, = (87G)~"dir. L uzunluk 6lgegi igin bir IR kesilimi
saglayacak ii¢c secim iizerinde calisti. Ik secim olarak L’yi Hubble yaricapi ile tanimladi
(H™ 1. Sonra bu secim 2004 yilinda Hu (Hu, 2004) tarafindan hatali durum denklemine yol
actig1 gosterildi. Ikincisi ise parcacik ufku yaricapi se¢imi. Ancak bu se¢iminde hizlanarak
genislemeyi agiklayamamustir. Uglincii se¢im olarak L’ nin gelecekteki olay ufkunun yaricapi
ile tanimlanmasi istenen sonucu yani hizlanarak genisleyen bir evren icin negatif EoS

parametresi verdi.
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Pavon 2005 yilinda (Pavon ve Zimdahl, 2005) Li’nin varsayimlar: altinda L kesilimi i¢in
Hubble yarigapr se¢cimi durumunda kozmik rastlanti problemine ¢oziim getirilebilecegini
gosterdi. Bunu yaparken karanlik enerji ve karanlik madde enerji yogunlugunu asagidaki

gibi tantmlamigtir

PDE = 362m12,H2
(2.68)
PoM = 3(1 —Cz)m%Hz.

Bu enerji yogunlugu esitligi ve Friedmann denklemi kullanilarak uzaysal olarak diiz bir evren
varsayimi ile 6nerdi (ppg + ppy = Bszf,H 2). Karanlik enerji ve karanlik maddenin enerji

yogunluklar1 oranin1 » parametresini asagidaki gibi tanimladi:

_pom 1-¢?
r=— =

PDE c?

(2.69)

bu oranin bir sabite gitmesiyle kozmik rastlanti problemine ¢6ziim Onerisi sunulmustur.

2.4. KARANLIK BILESENLERIN ETKILESIMI

Karanlik enerji ve karanlik maddenin fiziksel orijini, etkilesimleri ve birlikte ve bileseni
dinamigi hakkinda agik bir bilgiye sahip degiliz. Bundan dolay:1 bu bilesenlerin fiziksel
ozelliklerini tanimlayan bir teori yoktur. Fakat buna ragmen akigkanlar, skaler alanlar vs. gibi
farkli karanlik enerji modelleri 6ne siiriilmiistiir. Diger yandan karanlik maddeninde teorik
ve deneysel adaylarin oldugunu biliyoruz. Karanlik madde ve karanlik enerji etkilesimleri ise
diger bir problem alanidir. Simdiye kadar bu tiir bir etkilesim gozlenmedigi gibi bu konuda
ikna edici teorik modeller yoktur. Fakat kozmik rastlant1 problemine bir ¢6ziim sunabilmek
icin karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesimini dikkate alan modeller onerilmistir.
Bu etkilesimleri dikkate alan ¢alismalarda karanlik enerji bir akiskan olarak ele alinmigtir.
EoS parametresi wpg = ppe/ppe seklinde tanimlanmigtir (Amirhashchi-a ve dig., 2011;
Amirhashchi-b ve dig., 2011; Kumar, 2011; Pradhan ve dig., 2001; Pradhan, 2014; Saha
ve dig., 2012). Bu calismalarda karanlik madde pozitif basinca sahip ve evrenin uzaysal
olarak genislemesini yavaglatan bilesen, digeri ise negatif basinca sahip ve evrenin ivmeli

genislemesine neden olan akiskan karanlik enerjidir.

Karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesimi ispat eden kuvvetli kanitlar heniiz biitiiniiyle
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elde edilmemis olsa da evrenin yaklasik %95 ine hakim oldugu diisiiniilen bu karanlik
sektorde etkilesimin olmayacagim diisiinmek miimkiin degildir. Ote yandan baz1 gzlemsel
veriler karanlik bilesenlerin kendi aralarinda etkilesime girebilecegini diisiindiirmektedir
(Beck ve dig., 2006). Bazi etkilesim modelleri karanlik madde modelleri, karanlik enerjinin
ve karanlik maddenin sadece kiitlecekimsel olarak etkilesime girdigini varsayar (Wang ve
dig., 2016). Bu iki akiskanin aralarinda kiitlecekim diginda bagka bir etkilesim olmadig1
durumlarda her bir bilesen icin siireklilik denklemi ve farkli EoS parametreleri s6z konusu

olacaktir. Bu siireklilik denklemi bilesene 6zgii olacak sekilde asagidaki gibi verilebilir:

Py 3H(1 W) =0 (2.70)

Burada i bilesene gore indislenebilir. Gozlemsel sonuglardan bu bilgenlere ait birkac 6zellik
elde edilebilir: /) Baryonlarla karanlik enerji baglantisi, yerel kiitlecekimi olgiimleriyle
kisitlandigindan ihmal edilebilir durumdadir (Hanany ve dig., 2000). 2) Karanlik maddenin
basinct kiiclik, muhtemelen sifirken, karanlik enerjinin basinci negatif katkida bulunur.
3) Fotonlarin jeodezik bir yol izlemesinin zor olmast ve yildizdan gelen 15181n yolundan
sapmasinin gozlemlerle ¢elismesi durumunun radyasyon ile etkilesimin ihmal edilebilirligini
gostermesi 4) Karanlik enerji ve karanlik madde arasindaki etkilesimin ACDM modeli
geregi kiiciik olmasinin gerekliligi. Tiim bu olasiliklara bakildig1 zaman karanlik enerji
ve karanlik madde arasindaki etkilesim en dikkat c¢ekici olandir. Bu etkilesim fikri geg
evren zamanlarinda karanlik maddenin karanlik enerjiye olan yogunluk orani hakkinda
bilgi verebilir dolayisiyla kozmik rastlanti problemine ¢oziim sunabilir. Son zamanlarda,
karanlik enerji ile karanlik madde arasindaki etkilesimin, kozmolojinin standart modeline
bir alternatif sundugu diisiiniilmektedir (Bégué ve dig., 2019). Fakat bu etkilesim modelleri
Bunun yaninda karanlik enerji ve karanlik maddenin fiziksel dogasinin bilinmemesinden
dolay1 fenomenolojik modellerdir. Ayrica literatiirde hangi etkilesim modelinin en uygun

oldugu konusunda ortak bir fikir heniiz bulunmamaktadir.

Bu tez kapsaminda iki akigkan olarak ele aliman karanlik enerji ve karanlik maddenin
etkilesimli modelleri {izerinde durulacaktir. Tezin bir sonraki kisimda ilk olarak bu
etkilesimin hizin1 temsil eden parametre ve bu parametre ile yapilan c¢alismalar
incelenecektir. ikinci olarak literatiirde karanlik enerji ve karanlik maddenin farkl: etkilesim

modelleri ve bu modellerin son gézlemler ile uyumu irdelenecektir.
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2.4.1. Fenomenolojik Yaklasim

Etkilesimli modeller bilesenlerin birbirlerinden bagimsiz olarak degismedigini enerji
dengesinin Q ile tanimlanan bir etkilesim parametresi ile tanimlandigint varsaymaktadir. Bu

etkilesim parametresi denklem (2.70)’de bulunan siireklilik denklemine

d
th)E +3H(1+wpg)ppe = —Q
(2.71)
d
ZIZM +3H(1 +WDM)pDM =0

seklinde getiriliir. Bu denklem seti sadece karanlik enerji ve karanlik maddenin
birbirleri ile etkilesimli oldugu durumu anlatmaktadir. Bu sekilde etkilesen modellerde
toplam enerji yogunlugu korunur. Q etkilesim parametresi temel bir teorinin heniiz
bulunmamasindan dolayr secimde serbestlik kazanmaktadir. Etkilesim parametresi Q > 0
icin karanlik maddeden karanlik enerjiye doniisiimii, Q < 0 i¢in karanlik enerjiden karanlik
maddeye doniisiim durumunu tanimlamaktadir (Bohmer ve dig., 2008). Parcacik fiziginde
etkilesimlerin ¢ekirdegin ilgili enerji yogunluklarinin bir fonksiyonu olmasi beklenir. Benzer

bir sekilde etkilesim teriminin genel bir formu yazilabilir:

O =Txppe +1yppm +:ppEPDM- (2.72)

Burada i = x,y,z olmak iizere I'; bozunum parametresi (decay paramater) (i = x,y,z) iki
akigkan arasindaki etkilesim hizin1 dolaysiyla birbirlerine doniisiim hizini temsil etmektedir.
I't #0 ve Iy = I'; = 0 durumunda etkilesim parametresi sadece karanlik enerjinin
yogunluguna bagh olur. I'y # 0 ve I'y = I'; = 0 durumunda etkilesim parametresi sadece
karanlik maddenin enerji yogunluguna bagl olur. I'; # 0 ve I'y = I'y = 0 durumunda
etkilesim parametresi karanlik enerji ve karanlik maddenin enerji yogunlugunun ¢arpimina
bagh olur. I'y ve Iy # 0 ve I'; = 0 durumunda etkilesim parametresi karanlik enerji ve
karanlik maddenin enerji yogunlugunun lineer toplamina bagh olur. I, = Iy, = I'; = 0 ise

etkilesim olmayan durumlari temsil eder.

Etkilesim parametresi Q’nun I' = 3b%(1 4 u)" ile verilen 6zel formu ilk kez quintessence
skalar alan ve basingsiz CDM arasinda uygun bir eslesme durumu i¢in tanitildi (del Campo

ve dig., 2004; Farrar ve Peebles, 2004; Guberina ve dig., 2005; Mangano ve dig., 2003).
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Burada u parametresi karanlik maddenin yogunlugunun karanlik enerji yogunluguna oranini
tanimlamaktadir (u = ppy/ppe). Burada n bir sabit (n # 0) ve b ise etkilegsim sabitini

gostermektedir.

Literatiirde; genel olarak modeller lineer etkilesim dikkate alinarak yapilmistir. Fakat lineer

olmayan etkilesim modelleri de cok 6nem kazanmistir (Aydiner, 2018).

2.4.2. Karanlk Enerji ve Karanlik Madde Etkilesimli Fenomenolojik Modeller

Boliim 2.4.1 de deginilen etkilesim parametresinin farkli formlar ile literatiirde karanlik
enerji karanlik madde etkilesim durumlari ¢alisilmigtir: Quintessence karanlik enerji ve
karanlik madde etkilesimli ¢alismalar (Boehmer ve dig., 2010; Chimento ve dig., 2003;
Khurshudyan ve dig., 2014), phantom (Cai ve Wang, 2005; Guo Zhang, 2005), tachyon
(Sadeghi ve dig., 2015; Setare ve dig., 2009; Sheykhi, 2010), quintom (Xin, 2005) ve lineer

olmayan etkilesimler (Aydiner, 2018) drnek olarak gosterilebilir.

Bu tezin kapsaminda Chaplygin gaz ve holografik karanlik enerji modelleri ile yapilan
etkilesimli modeller kullanilacaginda dolayr bu iki etkilesim modeli asagida kisaca

tanitilacaktir.

Chaplygin Gaz Karanlik Enerji ve Karanlik Madde Etkilesim Modelleri. Karanlik
enerjinin Chaplygin gazi modeli boliim 2.3.2 de ayrmtili olarak anlatilmisti. Bu modelin
davranigt SN Ia verileri ve CMB pik konumlari ile tutarlili§1 dogrulanmistir (Fabris ve dig.,
2002; Gong ve dig., 2005; Makler ve dig., 2003). Bunun yan sira Sandvik 2004 yilinda GCG
modelinin, gozlemlerle uyusmayan madde gii¢ tayfinin salinimlarinda iistel bir terim tirettigi
buldu (Sandvik ve dig., 2004). Zhang ve Zhu etkilesen karanlik enerji modelinde Chaplygin
gazini kulland1 ve FRW denklemlerinin kararli ¢oziimiinii elde etti (Zhang ve Zhu, 2006).
Wu ve Yu GCG ig¢in bu ¢oziimleri genisletti (Wu ve Yu, 2007). Daha sonra yeni GCG formu
icin bu caligmalar Jamil tarafindan tekrar ele alindi (Jamil, 2010). Jamil bu calismasinda
bu modelin ge¢ evren donemlerinde phantom durumuna (wpg < —1) gecis olabilecegini
gosterdi. 2007 yilinda Setare GCG ile CDM’nin etkilesim durumlarin iceren, diiz olmayan
bir evrende EoS parametresi elde etti (Setare ve dig., 2007). Bu modelin phantom durumuna
gitmeyecegini gosterdi. GCG karanlik enerji modeli ile karanlik maddenin etkilesimde
bulunmasinin Chaplygin gaz modellerinde miimkiin olmayan kozmik rastlanti problemine

cOziim getirecegi yoniinde ¢alismalar da yapilmistir (Garcia-Compean ve dig., 2008; Jamil
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ve Rashid, 2008).

Holografik Karanhk Enerji ve Karanlik Madde Etkilesim Modelleri. Karanlik enerjinin
bu modeli boliim 2.3.2 de ayrintili olarak anlatilmisti. Bu boliimde holografik karanlik enerji
modeli kullanilarak karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesimlerini ele alan ¢alismalar:

Ozetleyecegiz.

2005 yilinda Pavon karanlik enerjinin holografik modelini kullanarak karanlik madde ile
etkilesimini ele aldi. Bu ¢alismasinda Hubble 6lceginin, evrenin hizlanarak genislemesini
aciklamak icin IR kesilim olarak kullanilabilecegi gosterdi ve elde edilen sonucun kozmik
rastlanti problemine ¢oziim sunacagini ileri siirdii (Pavon ve Zimdahl, 2005). Daha sonra,
Wang Pavon’un yapmis oldugu calismay: gelecek olay ufku IR kesilim olarak kullanarak
tekrarladi (Wang ve dig., 2005). Bu calismada Wang evrenin evrimini, erken evren
zamanlarindaki yavaglayan genislemeden evrenin ge¢ zamanlarindaki hizlanarak genigleme
evresi aralifinda inceledi. Boyle etkilesimin karanlik enerjinin EoS parametresinin wpg >
—1 normal durumdan wpg < —1 phantom durumuna gecis saglayabildigini gosterdi. Bu
caligmalar diginda farkli etkilesim parametreleri ve diiz olmayan durumlar da (k # 0)
literatiirde ele alinmistir (Hu ve Ling, 2006; Kim ve dig., 2006; Setare, 2006; Zimdahl ve
Pavon, 2007). Bu modellerde genel olarak RW metrigi ve EoS parametresinin lineer formu

ele alinmugtir.

2.5. TERMODINAMIGIN GENELLESTIRILMIS iKiNCI YASASI

Evrenin hizlanarak genislemesine neden oldugu diisiiniilen karanlik enerjinin termodinamik
acisindan degisiminin incelenmesi son zamanlarda iizerinde calisilan konulardan biridir.
Hizlanarak genisleyen bir evrende termodinamigin incelenmesiyle karanlik enerjinin
dinamigi hakkinda bir bilgi edinilebilir mi sorusu bu caligmalarin temelini olusturmaktadir.
Bu soruyu cevaplamak icin teorik olasiliklara bakilirsa: 1970’lerde kara delik fiziginde
termodinamik ve kiitlecekimi arasindaki iliski oldugu kesfedildi (Bekenstein, 1973;
Hawking, 1975). Bu fikrin ele alindi1 kozmolojik ¢alismalar bulunmaktadir (Eling ve dig.,
2006; Jacobson, 1995). Daha sonra termodinamik ile Einstein kiitlecekimi teorisi ile tiiretilen
Friedmann denklemleri arasinda yakin bir iligki oldugu agikland1 (Akbar ve Cai, 2007; Cai,
2007; Cai ve dig., 2005; Sheykhi ve dig., 2007). Bu ¢alismalar hizlanarak genisleyen evrende

termodinamigin incelenmesinin karanlik enerji ve dogasimi inceleme firsati verebilecegi
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diisiincelerini artirmagtir.

Kara delik ufkuna benzer tek ufuk iceren De Sitter evreninin termodinamigi Gibbons ve
Hawking tarafindan 1977 yilinda calisildi (Gibbons ve Hawking, 1977). Bu calismada
termodinamigin birinci yasasinin gegerli oldugu bulundu, ayrica evrenin w =-1 durum
denklemine sahip karanlik enerji ile hizlanarak genislemesi ile, de Sitter durumundaki tek
ufkun, goriiniir ufka (apparent horizon) ve olay ufkuna (event horizon) ayrilacagi gosterildi.
2006 yilinda Wang tarafindan yapilan bir ¢calismada, ge¢ evren zamanlarinda, hizlanarak
genisleyen ve goriiniir ufuk ile cevrili bir evrende termodinamigin birinci yasasinin evrenin
fiziksel olarak ilintili kistmlarinda gecerli oldugu, olay ufku ile sarilmig bolgede gecerli

olmadig1 gosterildi (Wang ve dig., 2006; Zhou ve dig., 2006).

Kiitlecekimi ve termodinamik arasindaki bu iligkilerin kesfedilmesinden sonra, sicaklik
kavraminin sadece kara delik ufkuyla sinirli olmadig1 anlasildi. Tek ufka sahip uzay-zamanda
kuantum alan teorisi ¢aligmalari ise tiim ufuklarin bir sicakliga sahip olacagini ve siyah
cisim gibi davrandigin1 gosterdi (Fulling, 1973). Gibbons ve Hawking’de entropinin
kozmolojik ufuk, sicaklik ve kiitlecekimi ile iligkili olabilecegi one siirdii (Gibbons ve
Hawking, 1977). Bu varsayimlar kara deligin yiizey alaninin fiziksel sicaklik ve entropi
olarak kabul edilebilecegini gostermistir. Bardeen 1973 yilinda kara deli§in miikemmel
sogurucu oldugunu dolayisiyla kara deligin sicakliginin mutlak sifir olmasi gerektigini
buna bagh olarak kara deliklerin entropisinin siirekli artacagini sdyleyen termodinamigin
ikinci yasasim ihmal ettigini savundu (Bardeen ve dig., 1973). Bekenstein 1972 yilinda,
evrendeki toplam genellestirilmis entropinin hi¢bir zaman azalmayacagini sdyleyen GSL’yi
one sundu (Bekenstein, 1972). Bu yasada, genellestirilmis entropi hem dis bolgedeki
normal termodinamik entropiyi hemde kara deligin yiizey alani ile orantili olan kara deligin

entropisini icerir. Bu yasa asagidaki gibi verililir:

AS;+AS, > 0. (2.73)

Burada S, ufkun entropisi ve S; dig bolgenin entropisidir. 1974 yilinda Hawking, kara
deliklerin T = k/27 sicaklifina sahip kara cisim gibi bir 1s1ma yaptigini 6ne siirdii.
Bunu su sekilde acikladi: olay ufkunun yakininda, kuantum alan dalgalanmalarindan
parcacik-anti parcacik ¢ifti olugsmaktadir (Hawking, 1975). Bu ciftlerden biri olay ufkundan

gecer ve yok olur (gbz ardi edilir), digeri radyasyon olarak uzaya yayilir. Bu radyasyon
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Hawking radyasyonu olarak adlandirilmaktadir. 2005 yilinda genel gorelilikte Friedmann
denkleminin termodinamigin birinci yasasi seklinde yazilabilecegini gosterildi (Cai ve dig.,
2005). Bu caligmalarinda ayn1 zamanda Hawking radyasyonunu kullanarak goriiniir ufkunun
entropisinin alani ile orantili bir sekilde yazilabilecegini de gostermistir (S, ~ A/G, A ufkun

yiizey alan1 ve G Kkiitlecekim sabitidir.)

Karanlik enerji kaynakli hizlanarak genisleyen bir evrende genellesmis ikinci termodinamik
yasasi lizerine de calismalar bulunmaktadir (Izquierdo ve Pavén, 2006; Sadjadi, 2007;
Setare ve dig., 2007; Zhou ve dig., 2006). Bu calismalar GSL ve Hawking radyasyonunun
kozmolojik modellere uyarlanmasini igerir. Ayn1 zamanda farkli karanlik enerji modelleri
kullanilarak karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesimini i¢eren ve bu yasanin etkilesim

durumlarindaki gegerliligini irdeleyen calismalarda bulunmaktadar.
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3. MALZEME VE YONTEM

Bu boliimde tez kapsaminda yapmis oldu§umuz orjinal ii¢ ¢alisma verilecektir. Calismaya

ait grafik ve yorumlar ise 4. boliimde ayrintili olarak tartisilacaktir.

3.1. HOMOJEN OLMAYAN KARANLIK ENERJI VE KARANLIK MADDE
ETKILESIMININ ENERJI YOGUNLUKLARI UZERINDEKI ETKISI

Bu ¢alismada, iki miikemmel akigkan oldugu varsayilan karanlik enerji ve karanlik maddenin
etkilesimi ele alinmistir. Bu etkilesimi bir holografik model icerisinde tartistik. Yani
yasadigimiz evrenin holografik oldugu varsaydik ve bu yapi i¢cinde bu iki akigkan arasindaki
etkilesimi inceledik. Ancak bu incelemede karanlik enerjiye ait kuadratik terimi de dikkate
alarak karanlik sektorde bu kuadratik terimin etkilesim katkisin1 analiz ettik. Tiiretilen efektif
EoS parametreleri yardimiyla yogunluk parametreleri yeniden elde edildi ve yogunluk

parametrelerinin davraniglart incelenerek son gézlemsel ¢aligmalarla karsilagtirildi.
Tartismayr RW metrigi

dr?
1 —kr?

ds® = di* —d® +12(d6” + sin*0d ?) (3.1)
cercevesinde yiiriittiik. Karanlik enerji ve karanlik madde etkilesiminde karanlik enerjinin
kuadratik teriminin katkisini ilave edebilmek icin basin¢ ifadesini yeniden diizenledik.
Denklem (2.18) hacime homojen olarak dagilmis akigkanlar icin kullanilan bir basing

ifadesidir. Fakat homojen olmayan akigkanlar i¢in kullanilan basing ifadesi enerji yogunlugu

N
p=pp)=Y @p" =po+dp+ahp’+.. (3.2)
n=0

seklinde seriye agilarak yazilabilmektedir (Aydiner, 2018). Goriildiigii gibi {iciincii terim
kuadratik katkiyr temsil etmektedir. Bu basing sekli, pertiirbatif basing veya barotropik
basing olarak bilinir (Ananda ve Bruni, 2006). Kozmolojik bir akigkan i¢in genel senaryo
lineer EoS parametresi pg = A» = 0 ve A; = w oldugu duruma karsilik gelir. <7 ve %

karakteristik enerji skalasidir ve bu ¢alisma kapsaminda birbirlerine esit secilmistir. Boylece
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wpge ve ppg sirasiyla karanlik enerjinin EoS parametresi ve basinci olmak iizere (3.2)

denklemi

N

ppE =Y wpEPpE = wpE(PDE + PhE + ---) (3.3)
n=0

seklinde yazabiliriz. Burada Q etkilesim parametresi icin Q = I'ppg secimi kullanilmistir. Bu
etkilesim parametresi holografik karanlik enerjiden karanlik maddeye olan enerji transferini

temsil etmektedir. Denklem (3.3) dikkate alinarak denklem (2.71) tekrar diizenlenirse

poE +3H(1+wis)ppe =0

(3.4)
Pom +3H(1+w Yooy =0
denklemleri elde edilir. Karanlik enerji ve karanlik madde efektif EoS parametreleri
weDJ;:wDE(1+pDE+plz)E+...)+f/3H s

Wg;v[ = -I'/u3H

seklinde elde edilir. Goriildiigii gibi bu ifadeler ayr1 ayri enerjinin (burada yogunluk)
korunumu saglayacagini ifade eder. Karanlik madde efektif EoS parametresinde iki
akigkanin enerji yogunlugu arasindaki orani betimleyen bir u parametresi u = ppy/PpE
seklinde tanimlandi. Burada u parametresi modelin kozmik rastlanti problemi i¢in bir ¢6ziim

sunup sunamayacagimin kontrol edilmesi igin tanimlanmustir. Ote yandan diger yogunluk

parametreleri
Qpy = PpuM Qpg = PDE Q= K (3.6)
Prritik’ Prritik’ a’H? '
seklinde tanimlanmigtir. Bu agsamada yogunluk parametreleri arasindaki iliski
Qpy +Qpe =14 Q4. (3.7

seklinde yazilir. Bu iliski denklem (2.15)’de verilen Friedmann denklemini saglar. u

parametresi denklem (3.7) kullanilarak tekrar diizenlenirse Qpg ve Qpys cinsinden

Qpy  1+Q;—Qpg - Qe
QpE QpE T Qpg

(3.8)

u =
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seklinde yazilir. Ayrica u parametresinin -kozmik zamana- gore tiirevi denklem (3.8)’de

verilen ifadesi siireklilik denkleminde yerine yazilirsa

I [(1+4u
1=3H 1 — 3.9
i U{WDE( +PDE)+3H( ” )} 3.9)
i = 3Hu Wil — Wi | (3.10)

denklemleri elde edilir. Boylece u parametresinin etkilesime bagl ifadeleri denklem (3.9)
ve denklem (3.10)’de oldugu gibi verilebilir. Denklem (3.10)’de # = O oldugu zaman
weDJ; = ngl oldugu sonucu goriilebilmektedir. Bu durumda enerji yogunluklarin oraninin

sabit degeri sagladigini sdylemek miimkiindiir.

Bu calismada Holografik bir evren varsayimi yapilmistir. Bu modelde etkilesim holografik
bir model i¢inde kurgulanmistir. Bolim 2.3.2 de ayrintili olarak anlatildig1 gibi holografik
ilkenin uygulandigi holografik karanlik enerji yogunlugu ppg ve bir uzunluk 6lgegi L’nin bir
fonksiyonu olacaktir. Burada L mevcut evrenin biiyiikliigiinii tantmlamaktadir (Li, 2004). Bu

uzunluk 6l¢egi cinsinden holografik enerji yogunlugu
Ppe = 3c*my L2 (3.11)

seklinde yazilabilir. Burada uzunluk 6l¢e8i L Hubble yarigapr ile tantmlanmistir. Bu uzunluk

Olcegi, a olgek faktorii olmak tizere gelecekteki olay ufkunun r olan yaricapi cinsinden
L=ar (3.12)

seklinde tanimlanir. Bu ¢alismamizda olay ufkunun yaricap: r asagidaki gibi secilmistir:

r dr *dt R
__ = 3.13
/o V1 —kr? /t a a ( )

Burada R, olay ufkunun yaricapidir ve k ise uzayin egriligini betimlemektedir. Bagka bir
deyisle, R, yaricap, r yoniinde ol¢iilen olay ufkunun radyal biiyiikliiguidiir. Kapali evren i¢in
(ayn1 hesaplama acik evren i¢inde gecerlidir) asagidaki doniisiimii varsayilirsa

1

r= ——siny, —VkR) /a 3.14
sy Y n/ (3.14)
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seklinde yazilabilir. Yogunluk, yani Qpr = ppe/Prritic V€ Prritik = 3m1%H2 tanimlar1
kullanilarak

C

VQpE

denklemi kolay bir sekilde elde edilebilmektedir. Denklem (3.12) ve denklem (3.15)

HL =

(3.15)

kullanilarak

L=HL—ai= —CosYy (3.16)

c
VEpE
denklemi elde edilir. Denklem (3.4), denklem (3.14) ve denklem (3.16) kullanilarak:
—1 (1+ZCosy\/QDE) r

denklemi tiiretilir. Burada & = 3(1 + 3H?Qpg)’dir. Burada mf, = 1 alinmigtir. Bu ¢alismada
doniisiim (enerji) hizi T' = 3b%(1 + u)"H olarak secilmistir (Bakiniz 1.4.1). Burada b
etkilesim sabitidir ve n > 1°dir. Bu doniisiim hizinin denklem (3.5) ve denklem (2.71)’e

uygulanmasiyla karanlik enerji ve karanlik madde efektif EoS parametreleri

o 1 2O
3.18
ef _b2(1+gk)n ( )

w =
DM QL1 — Qe + )

seklinde tiiretildi. Denklem (3.1)’de tanimlanan homojen ve izotropik bir evrenin egriligini
tanimlayan farkli k£ degerleri ile calisilabilir. Egriligi temsil eden k, k = —1,0, 1 degerlerini

alabilir. Bu degerler sirasiyla uzaysal olarak acik, diiz ve kapali evreni temsil etmektedir.

Bir degisken degisimi yapilarak, ag 0l¢ek faktoriiniin giiniimiiz degerini gostermek iizere,
x = In(a/ap) se¢imi yapilirsa x = 0 oldugu zaman a = g olacaktir. Bu degisken degisimi

altinda denklem (3.7) ve (3.18) kullanilarak ¢iftlenim denklemleri elde edilir:

dQpg/dx = —3Qpen + 4 Qpe (1 + 3W7>fE)
(3.19)

dQ/dx = —3Qm + (1 4+ Q) (143w)

burada x = In(a/ap) ve N = (1 — Qpg + ) [weij-E — WZfM} olarak tanimlanmaktadir.



45

3.2. HOMOJEN OLMAYAN KARANLIK ENERJi VE KARANLIK MADDE
EKILESIMININ ENTROPI UZERINDEKI ETKISI

Bu calismada karanlik enerji ve CDM akigkaninin kuadratik terimlerin katkilar1 ile
etkilesiminin dikkate alinmasi durumunda karanlik enerji ve karanlik madde entropi
degisimlerini elde edildi. Evrenin hizlanarak genislemesini saglayan karanlik enerji
kaynaginin Chaplygin gazi oldugu ve holografik bir evrende yasadigimiz birlesik bir model
olarak kabul edildi. Bu iki kabul altinda etkilesim parametresinin ii¢ farkli formu ele alindi
(prE, prM ve f(pDE + ppm))- Segilen bu etkilesim parametreleri ile siireklilik denklemi
modifiye edildi ve efektif EoS parametreleri elde edildi. Elde edilen yeni EoS parametreleri

ile elde edilen birlesik model i¢in entropi ifadeleri elde edildi ve incelendi.

Bu calismamizda denklem (3.1)’de verilen FRW evren modeli kullanildi. Denklem (3.2)’de
verilen modifiye siireklilik denkleminde tanimlanan Q parametresi icin (Gold ve dig., 2009;

He ve Wang, 2008):

0="TIppe (3.20)
0 =Tppu (3.21)
0 =T(ppe + pom) (3.22)

farkli formlar1 ele alindi. Bu etkilesim parametrelerinde yer alan doniisiim parametresi i¢in
I =3b>(1 +u)"H segildi. Kuadratik terimlerin katkilarini ele aldigimiz denklem (3.3)’de
verilen, homojen olmayan akigkanlar i¢in kullanilan basing ifadesi varsayildi ve CDM

basingsiz olarak diisiiniildii (ppys = 0).

3.2.1. Q=Tppg Etkilesimi Icin Efektif EoS
Etkilesim parametresi Q = I'ppg icin denklem (3.20) kullanilarak karsilik gelen efektif EoS

parametreleri:

wele = wpe(1+ ppe +ppg +...) +1/3H
(3.23)
Wg;v[ = -T'/u3H

seklinde siireklilik denkleminden ¢ekilir.
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FRW cercevesinde GCG’ye karsilik gelen EoS parametresi boliim 2.3.2 de tanimlanmusti:

A

WDE = —

Q iginde yer alan doniisiim hiz1 T = 3b2(1 +u)"H ve n = 1 olarak secilirse denklem (3.8)

yardimiyla bu doniisiim hiz1 Q; ve Qpg cinsinden
—) (3.25)

seklinde yazilabilir. Denklem (3.24) ve (3.25) denklem (3.23)’de yerine yazirlirsa efektif
EoS parametreleri

ef _M+bz<ﬂ>

w =
DE é(oﬁ—l) Qpr (3.26)

wf)];,[ = —T/u3H

seklinde elde edilir. Burada & = 6H?Qpr ’dir. Ote yandan u parametresinin tiirevi

denklem (3.8) yardimiyla

r 1
it = 3Hu [WDE(1+pDE)+3—H(”: )} (3.27)

seklinde elde edilir. Bu islemden sonra denklem (3.24)’de yer alan A ve B parametreleri

asagidaki gibi hesaplanir

1 2 1+Q o+l
A= [—-l—— QDEcosy+b2( + k>] :
33 QpE E+1 (3.28)
B _5(a+2)a4(a+1) 1 N 2 O cosy 4 b 1+Q )
- Erl 3 T3V eDECOS) Qe )|

A ve B parametreleri kullanilarak karanlik enerji i¢in EoS daha agik olarak tanimlanabilir.
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3.2.2. Q=TIppy Etkilesimi icin Efektif EoS

Etkilesim parametresi Q = I'ppyy icin efektif EoS parametreler siireklilik denklemlerinden

cekilirse

wél = wpe(1+ ppe +Ppg+...) +Tu/3H
(3.29)

WZJ;V, =-T1'/3H
ifadeleri elde edilir.

(3.24) ve (3.25) ifadeleri denklem (3.29)’de yerine yazilirsa Q = prM ye karg1 gelen efektif
EoS parametreleri

of _TAUTS) Lo, <1+—Q")

w =
DE E(a-+1) Qpk (3.30)

wg;/[ = -T'/u3H

seklinde elde edilir. Burada & = 6H>Qpg dir. Bu adimdan sonra u parametresinin tiirevi

alinirsa

u=3Hu |:WDE(1+pDE)+3£H(u+1):| (3.31)

elde edilir. Denklem (3.24)’de yer alan A ve B parametreleri asagidaki gibi hesaplanir

1 2 1+Q a+l
A:{—%—— QDEcosy+b2u( * k)}é

3 3 Q +1
(a+2) ,4(a+1) o 6 (3.32)
- E+1 3 TR VIRPECOSY TR "o e )|

3.2.3. Q=T(ppe + ppum) Etkilesimi I¢in Efektif EoS

Etkilesim parametresi Q = I'(ppg + ppur) igin Karsilik gelen efektif EoS parametreleri:

WeDfE = WDE(I + PDE —|—ng + ) +fu/3H
(3.33)

Wiy = —T(1+u"")/3H
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seklinde elde edilir.

(3.24) ve (3.25) ifadeleri denklem (3.33) icerisinde yerine yazilirsa

—A(1+ 1+Q
Wy = e 1€>+b2<u+1)( ")
gttt DE (3.34)
wg;w = -T'/u3H
seklinde elde ediliir. Burada & = 6H?Qpg *dir. Yine, u parametresinin tiirevi

L /(2 1

i = 3Hu |:WDE(1 +PpE) + 50 (M)] (3.35)
3H u

seklinde elde edildi. Denklem (3.24) ve (3.34) kullanilarak Q = I'(ppg + ppu) icin A ve B

parametreleri agsagidaki gibi hesaplandi:

1 2 1+Q &
A:[—+— QDEcosy+b2(u—l—1)( + k>]§

3 3 Q 1
pe(/let (3.36)
5 §(a+2)a4(°‘+1) 1 2 o B2 ] 1+Q
W 4T 4 {g—l—g pE COsy + b (u+ )( r )]
3.24. Q =Tppg Etkilesimi Icin Entropi Degisimi
Entropi ifadesi termodinamigin birinci yasasindan
TdS=PdV +dE (3.37)

seklinde verilir. V hacmi icerisinde yer alan karanlik enerji i¢in Enerji ifadesi Epg = ppeV
ile verilir. Sicaklik i¢in 7 = 1/2xL i¢in Hawking radyasyon ifadesi kullanilabilir (bakiniz
2.5). Burada L giiniimiiz evrenin biiyiikliigiinii temsil eden uzunluk 6l¢egidir. Termodinamik
bir sistem olarak ele alinan evrende akiskanlarin igerisinde bulundugu hacim V = 4773 /3 ile
verildigi diislintilmiistiir. Burada r ufkun radyal yarigapidir ve Hubble 6l¢ceginde secilmistir

(r =1/H) ve S ise entropidir.

Bu denklemler yardimiyla secilen ii¢ etkilesim parametresi (Q = I'ppe, O = Fppy ve
Q =T'(ppe + ppum)) igin entropinin tiirev denklemlerini elde ettik. Boliim 2.5 de anlatildig:

gibi evrenin sinirinin, olay ufku yerine goriiniir ufuk tarafindan ¢evrildigi kabul edilebilir
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(Cai ve dig., 2005). Bu secim altinda ufkun entropisi S; = 27LL denklem (3.16) yardimiyla

entropinin degisimi

. 21 Q-DE — .Q.k
S =——=|(1—4/——— 3.38
" HVOnE ( Qpe ) (5:38)

seklinde elde edilir. Denklem (3.20) icin karanlik enerji entropinin degisimi

. —A(l—l—g) 2 14 Qy 2,

seklinde hesaplanir. Denklem (3.17), (3.23) ve (3.39) kullanilarak karanlik enerji i¢in entropi

degeri:

Qpe —
QpE
(3.40)

Spe = %ﬂ [—(1+2\/M) <i;+§) b7 (;ﬁ +1)] 1—

seklinde tiiretildi. Burada & = 6H?Qpg ve = (1 + Q;)/Qpg dir. Karanlik madde icin
entropi degeri denklem (3.8) (3.27) ve (3.28) kullanilarak

) . Q Q
Spm = ST°L {(L—k +LQDEK'2 + K') + (K—k + L + K'Z.Q.k)}
Qpe Qpe  Qpk

e l3Hu (WDE(I +ppE) + % (lzu)ﬂ

(3.41)

seklinde elde edilir. Burada

. 1 cosy +H (3.42)
~\H HJQpz H '

ile tanimlanmistir. Denklem (3.17), (3.41) ve (3.28) kullanilarak karanlik madde icin entropi

Q [QpE — L » QpE ( Qy 1 2 )
S S S I e =R R O T O e S S/ 27'0)
<-QDE< QpE ) H QpE QpE g
—(1+&)(+1) | , ( QpE ) }

g PE )
(1+E+gez) 71

degisimi

. 82
S = —
DM =

+241*H(n - 1) {
(3.43)
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seklinde elde edilir.

3.2.5. Q=Tppy Etkilesimi Icin Entropi Degisimi

Denklem (3.21) i¢in karanlik enerji entropisi

. —A(14€&) 1+Q ;
e (G2 s o

seklinde hesaplanir. Denklem (3.17) ve (3.44) kullanilarak karanlik enerji i¢in entropinin

degisimi:
: 14+¢
Spe = | = (1+2v/Qpe — Q) Elta
(3.45)
1+¢

| [QpE — Qx
QpE

seklinde bulunur. Ote yandan karanlik madde icin entropi degisimi denklem (3.32) ve (3.45)

+b2n(n—1)(51+a+1)

yardimiyla

) . Q Q 1
Spm = 87T2€L ((L—k —l—L.Q.DE K2 - K) + <K—k +K— + K'Z.Q.k>
Qpr QpE QpE

(3.46)

r
+ 87[2C2 [3Hu (WDE(l +pDE) + 3—H(u+ 1))

seklinde elde edilir. Son olarak denklem (3.17), (3.36) ve (3.46) kullanilarak karanlik madde

entropi degisimi

Q Qpg — Qi 2 QpE ( Q 1 2 )
S R P e 4 (k= k—— + K0
(Q-DE ( QpE H QpE QpE ¢
—(14+&)(14+1)
(14+&+4822)

. 82
S = —
pM =

+87%3H(n —1) +b°n

(3.47)

seklinde bulunur.



51

3.2.6. QO =T(ppe + ppum) Icin Entropi Degisimi

Benzer sekilde denklem (3.23) i¢in karanlik enerji entropisi

: —A(1+ 1+Q .
Spe = {3 (ﬁ +b(u+1) (W;)) + 1} 87°c’LL (3.48)

seklinde elde edilir. Denklem (3.48)’in tekrar diizenlenmesiyle karanlik enerji entropi

degisimi
. 81 l—l—é 2 2 1—|—§ Qpr — Q
SDE:F|:_(1+2\/QDE_Qk)<§1+a>+bq 514—05 1— Q—DE (349)
seklinde bulunur. Bunlarla birlikte karanlik madde entropi degisimi
. . Q Q 1
Spym = 872cL [(L—k + LQpE K2+ K‘) + (K’—k +Kk—+ K'ZQk>]
Qpe Qpr  QpE
P AN (3.50)
87°c? |3H 1 -
+ c { M(WDE( +pDE)+3H( »

seklinde elde edilir. Son olarak denklem (3.17), (3.36) ve (3.50) kullanilarak

Q Qpr—Q Q Q 1
o () (sl o)
+81%3H(n—1) K_(l(lﬁé?(él“tzr))) +b* (n*(n—1)— 1)1

. 82
S = —
pM =

(3.51)

karanlik madde entropi degisimi elde edilir. Elde ettigimiz tiim bu sonuglara ait grafikleri

bulgular kisminda cizerek tartisacagiz.
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3.3. ANIZOTROPIiK BIANCHI-V TiPI EVRENDE HOLOGRAFIK KARANLIK
ENERJi VE KARANLIK MADDE ETKILESIMI

Bu calismada, anizotropik Bianchi Type-V evren modeli ele alinmistir. COBE gozlemlerinde
beri CMB 1s1nmim anizotropisinin, stadart enflasyon ve ACDM modeli ¢ercevesinde bazi
anomaliler gosterdini yoniinde kuskular bulunmaktadir (Knop ve dig., 2003; Tegmark ve
dig., 2004). Bu anomalilerin varlig1 iizerindeki ¢aligsmalar Bianchi tipi evren modellerine
ilginin artmasina neden olmustur. RW metriginin uzaysal kisminin genisletilmesiyle uzaysal
olarak anizotropik metrikler elde etmek miimkiin olmustur. Bianchi uzay-zamam kiiresel
olarak hiperbolik bir uzaysal olarak homojen (izotropik olmayan) uzay-zamandir. Bu
modeller dokuz adettir, ancak siniflandirmalar1 onlar1 A ve B gibi iki sinifa bolmeye izin
vermektedir. A siifinda alti model (I, II, VI1, VII, VIII ve 1X) ve B smifinda bes (111, IV,
V, V 1h ve V IIh) vardir. Her bir metrik egrilikleri bakimindan farkli simetri 6zelliklerine

sahiptir.

Yine iki akigkan olan karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesime girdigi varsayilmistir.
Olgek faktorii i¢in 2014 yilinda Silva tarafindan onerilmis olan 6zel bir form dikkate
alinmistir (Silva, 2014). Olcek faktorii iistel (stretched exponential) formu igin dikkater
almarak Einstein alan denklemleri elde edilmistir. Silva’nin onerdigi olcek faktorii dikkate
almarak, karanlik madde ve karanlik enerji arasindaki etkilesim Bianchi V modeli i¢in

incelenmistir.

Uzaysal olarak homojen bu kozmolojik modeller, Einstein alan denklemlerinin tim
kozmolojik c¢oziimlerinin uzayin yapisint ve Ozelliklerini anlamada ©Onemli bir rol
oynamaktadir. Uzay-zamani tasvir eden ¢izgi eleman1 ds zamansal ve uzaysal kisim olarak

iki parca seklinde yazilabilmektedir:

ds* = —dt* +d(? (3.52)
burada uzaysal kismin gosterimi

dr* = Cab(t,xa,xb,xc)dxadxb. (3.53)

seklinde temsil edilir. Fakat bu uzaysal kisim, Bianchi tipini karakterize eden w, invaryant
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bazlar1 tarafindan ifade edilirse
de* = Cpwn’ (3.54)

seklinde yazilabilmektedir. ,;, = 8., durumuna standart metrik denilirse buna karsilik gelen

cizgi elemant:
di* = (whHl+ (w?)? 4+ (w3 (3.55)

seklinde verilir. Standart 6l¢clim, Bianchi gruplarimin tiirleri arasindaki karsilagtirma araci
olmaktadir. Farkli invaryant bazlar ile farkli tip Bianchi tipi metriklere ulagilabilmektedir.

Bianchi tipi metrikler Tablo. 3.1°de verilmistir.

Tablo 3.1: Bianchi ve Kantowski-Sachs uzaylari i¢in standart metrikler

Bianchi Tipi dr? w?
BI dx> +dy* +dz? k=0
BII (dx — zdy)* + dy*dz? -
BII dx* +dy* + e*dz? —
BIV dx? + e¥dy* + e (dz* + xdy?) -
BV dx® + e¥dy? + e*dz? k=—1
BVI dx? 4 215 gy2 4 g2(m+1)x g2 -
BVII dx® 4 ™ dy? + 2™ dz? k=—1
BVIII cosh?(y)dx* + dy*(dz + sinh(y)dx?) -
BIX cos*(y)dx* +dy* + (dz — sin(y)dx)? k=1
KS dx® +dy? + sin®(y)dz? —

Tablo.3.1’de ek olarak benzer olan Kantowski-Sachs uzaylar1 i¢in metrikte tabloda
belirtilmistir. Bu uzaysal olarak homojen ve anizotropik modeller, Einstein alan
denklemlerinin kesin ¢6ziimleridir ve evrenin anizotropisine iligkin ilgin¢g sonuglar
saglayabilecekleri i¢in Friedmann modellerinden daha genel kabul edilir. Bianchi I tipi
modelin metrii 6zel durum olarak uzaysal olarak diiz RW metrigini, Bianchi V ve VII
metrigi 0zel durumlarda acik RW, IX metrigi ise kapali RW metrigini icermektedir. Einstein

alan denlemleri tarafindan dl¢ek carpaninin evrimi hesaplanabilir.

Bu kesimde yer alan tartismada anizotropik uzay icin Bianchi V metri8i se¢ilmistir. Bu
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metrik icin ds ¢izgi elemani:
ds® = —dt* + Ridx* + &** (R3dy* + R3dz") (3.56)

seklinde yazilabilir. Bu ifade icinde yer alan Rj;, Ry, ve Rz karsihik gelen kozmik

zaman t’ye bagli olan yoOnsel Olcek carpanlaridir ve o bir sabittir. Uzay-zamaninin

1/3

ortalama 6lgek faktorii yonsel dlgek faktorleri cinsinden a=(R;RyR3)" /- seklinde yazilabilir.

Denklem (3.56)’ye karsilik gelen metrik tensorii

-1 0 0 0

0 R? 0 0 3.57)
8uv = .
Tl o 0 R o

0 0 0 R3™

seklinde verilir. Einstein alan denklemlerine ulagabilmek ilk 6nce metriinin Christoffel
sembollerini belirtmek gerekir. Denklem (2.9) ve denklem (3.57) kullanilarak Christoffel

sembolleri:

1 _
[ = R I33= TR (3.58)

seklinde elde edilir. Christoffel sembolleri hesaplandiktan sonra, Ricci tensoriiniin sifirdan

farkli bilesenleri agsagidaki gibi

Ryoy=—%——— — (3.59)

R, R, R;
2R R, R

R :a(—————) 3.60

10 R R R (3.60)

(3.61)
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2p2
O°R Ry . ..
Ry = 2‘“( 24 12 (RiRy+RIR ) 3.62
n=e R +R1R3( 1Ry +R1R>) (3.62)
R3R2R3 Z(XRZ R3R1R3 R1R3R3
R33 = &*™* - =34 + : 3.63
3=e ( R K2 R, R, (3.63)
elde edilir. Karsilik gelen Ricci skaleri
R= _2(& Ry (Rs_30%  RiRy  RoRs R3R1) (3.64)
Ri R R3 R% RiR, RyR3; R3R; '

seklinde bulunur. Karsilik gelen FEinstein denklemlerini denklem (2.11) yardimi ile

hesaplarsak:
B (R]Rz R2R3 R|R3 y 3062>
7 \RR, " R:R3s ' RiR3s R,2
10 Ri Ry Rj3
Ry, Ry RRy o
G =—R12<——2——3— 236 +—2>
Ry R3 RR3 Ry
R Ry RiRy o
Ry R3 RiR; R
R Ry RiR, o
Ry Ry RiRy R

seklinde bes birbirinden bagimsiz denklem elde edililir. Denklem (2.12),

ve (3.65)-(3.69) kullanilarak (87G =c = 1)

R1R2 R2R3 R1R3 3062
RiR, RyR3 RiR; R,?
Rz R3 R2R3 062 -
R, "Ry RoRs R2  PE
R] +R3+R1R3 062 .
Ri R; RiRz RZ PpE
R] Rz R1R2 (X2 -
Ri Ry RR, R? PpE
Ri R, R
2Ly 2 o
Ri Ry Rj3

)
)

= PKE + Ppm

(3.65)

(3.66)

(3.67)

(3.68)

(3.69)

(3.57)

(3.70)

(3.71)

(3.72)

(3.73)

(3.74)

denklemleri elde edilir. Einstein alan denklemi enerji momentum tensorleri karanlik
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bilesenlerin basing ve enerji yogunlugu cinsinden:

DM)i .
T]( ) — dlag[—pDM7pDM7pDM7pDM]

o (3.75)
T, "= diag[—pDE,P)?E,P?E»P?E]

seklinde yazilabilir. Karanlik enerjinin EoS parametresi i¢cin wpg = ppg/ppe denklemi
kullanilarak denklem (3.75) tekrar diizenlenirse, karanlik enerji i¢in enerji momentum
tensori

7(PE)

i = diag[—1,wpE,, WDE,, WDE.]PDE (3.76)

ile verilebilir. Burada wpg,,wpE, ve wpg, sirasiyla x,y ve z koordinatlari boyunca yonsel
EoS parametreleridir. ; x, y ve z eksenlerinde durum denklemi wpg’den sapma bir 6l¢iitii
olan carpiklik parametreleri olarak tanimlanir. Karsilik gelen eksenlere gore c¢arpiklik
parametreleri ¥, %, ¥; kullanilarak denklem (3.76) tekrar diizenlenirse karsilik gelen enerji

momentum tensorii

7(DE)

P8 = diag[—1, (wpg +wy), (WpE + %), (WpE + 1)) (3.77)

seklinde elde edilir  Denklem (3.77)’ye  karsithk gelen  Einstein  alan
denklemlerinin (3.70)-(3.74) yeniden diizenlenmesi ile asagidaki gibi elde edilebilir,
R1R2 R2R3 R3R1 3062
RiR, RR; R3R, R}

Rl Rz RIRZ 062
171 R_Z RiR, R = —(wpe + V:)PDE (3.79)
1

Rz R3 R2R3 062
T N T s A 3.80
R " Re + KRy R (WpE + % )PDE (3.80)

R3 Rl R3R1 062

_Z 3.81
R R KRR R (WpE + %) PDE (3.81)
2Ri R, R;3
4= _ 2. .82
R +R2 R (3.82)

Denklem (3.82)’den

R} = RyR3 (3.83)
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iligkisi elde edilir. Bu calismada metrik fonksiyonlari arasinda alan denklemleri setinin
tam ¢Oziimlerini bulmak i¢in R, = Rg seklinde bir iliski oldugu varsayilmistir. Olgek
faktorii @ = V1/3 ile verilir. Burada V metrigin uzaysal hacmi olmak iizere V = R|RyR3
ile tanimlanir. Burada ¢ bir pozitif sabit olmak iizere uzay zamanin izotropik olmayan

karekterini korumaktadir. Yonsel dl¢ek carpanlart denklem (3.83) kullanilarak

26 2

Ri=a, Ry=ast', R3=ast! (3.84)

seklinde kolayca elde edilir. Yonsel olgek faktorlerini elde etmek i¢in 2014 yilinda Silva
(Silva, 2014) tarafindan 6nerilen olcek faktorii

B
a = exp [% (TLO) — 1] (3.85)

kullanilacaktir. Bu 6l¢ek faktorii Friedmann modeli i¢in gézlemsel sonuglara uygun degerler
vermektedir. Burada f3 bir sabittir ve Hy Hubble sabitidir. 7j ise evrenin giiniimiizdeki yagidir.
Denklem (3.85) evrenimizin genislemesinin baslangic ile giiniimiize kadar olan davranigim

tasvir ettigi varsayilmaktadir. Denklem (3.85) denklem (3.84) yerine yazilirsa yonsel dl¢ek

carpanlart

_ 51

Ry =exp HoTo (L) —1
L ﬁ 0 -

Ry = exp | 00 (i)ﬁ ] (2—g> (3.86)

2=exp B Ty c+1 .
_ P
o HoTy [t 2
weee (7)) ()

seklinde elde edilir. Yone bagh dlcek carpanlar kullanilarak Hubble parametreleri ise

H, :I‘I()Z‘71+BTO17[3
B Hogt71+ﬁTolfﬁ
B 1+g
H0t71+/3T017ﬁ
-

H,

(3.87)

3

seklinde elde edilir. Ortalama Hubble parametresi H = %Z?:1Hi ve denklem (3.87)
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yardimiyla
H = Hot P11 =P (3.88)

seklinde zamana bagl olarak elde edilir. Yavaglama parametresi (deceleration parameter) ¢

denklem (2.26) ve (3.86) yardimiyla asagidaki gibi hesaplanir:

B B—1/(1t P
q__<H0T0 (E) +1)' o

Zamana bagh carpiklik parametreleri ise denklem (3.78)-(3.81) denklemleri kullanilarak

sirastyla
Ho(1—12 2 _ _

a0 oM 1

Ye = eXp Tol_ﬁ 3H,> 9(1+k)
)
o (B ()] g2+ (- 14 B) TP (3.90)
9H0(1+Q)
By 1-B

2exp [( o(= 1—5;0)To )(14_4@)}1‘ 2+ﬁ( 1_}_[3)'1"037[3

_ —w
9Ho(1+¢) PE

—Hy(—1+1P)

1— 2
{oﬂr& (-1 +ﬁ)] exp | ()14 25) | 124272
3[{()2 H0T0_3+ﬁ (1 + g)

yy:exp [ Tol_ﬁ

a2
exp (Pl (20| 2+ (<14 B) Ty P

B 9Hp(1+¢) e

(3.91)

—Hy(—1+1P)
TOI_B

— -2

exp () (£ o 2B (— 1+ B)

-2
9Ho(1+¢)Tp—>+P

— WDE

(3.92)
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seklinde bulunur. Genigleme skaleri 0

0 = 3H = 3Hyt TP P (3.93)
olarak hesaplanir. Shear skaleri ise 62
o’ = l(in—le) (3.94)
2 b3 '

i=1

olarak formiilize edilir. Denklem (3.87), denklem (3.93) ve (3.94) kullanilarak shear skaleri

62 _ H02<_1 + g)Zt—2+2[3T02—2ﬁ

3.95
(1757 4
seklinde verilir. Ortalama anizotropi parametresi A ise Hubble cinsinden
a=ly iy (3.96)
3~ H '

i=1

seklinde yazilir. Ote yandan denklem (3.87) ve denklem (3.96) yardimiyla bu anizotropi
parametresi
2(—1+4¢)?

A= (3.97)

oldugu bulunur.

Siireklilik denklemini bulmak i¢in kdsegen dlcek carpanlari komoving koordinat referans
cercevesinde enerji korunumu denklemi kullanilmaktadir. Buna gore T()l;l = 0 asagidaki
gibi verilebilmektedir. Denklem (3.78)’da verilen ifadenin kozmik zamana gore tiirevinin
alinmasi ile

Ri Ry R3

PpE + Ppm + (R_1 + R + E) (ppe(1+wpE) + PDM)

. . . (3.98)
R, R> R;
—~ 4y =0
(%‘Rl nyz YZR3> PDE

seklinde yazilabilen bir siireklilik denklemine ulagilir. Denklem (3.98)’deki toplamin ayri
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ayr sifira esitlenmesi ile iki ayr siireklilik denklemi
ppE +3H(1+wpg)ppe + (VeHy + ¥yHy + Y:H.) ppe = 0 (3.99)

pov +3Hppy =0 (3.100)

elde edilir. Simdi modifiye edilmis denklem (3.99) ve (3.100) denklemlerini etkilesimi i¢ine

alacak sekilde yeniden yazarsak
Ppe +3H(1+wpg)ppe + (YeHy + ¥ Hy + Y:H;) ppE = — 0 (3.101)

poym +3Hppy = Q (3.102)

esitliklerini elde ederiz. Denklem (3.11), denklem (3.87) ve denklem (3.101) kullanilarak

Q = 3b’Hppg icin karanlik enerji EoS parametresinde ulagilir.

2H  (YeHy+ ¥Hy + LH
WDE:—1—b2—3H2—(%‘ x“;yHYH'Z ) (3.103)

Bu ifade igerisinde yer alan carpiklik ve Hubble bilesenleri yerine yazilirsa EoS

parametresinin zamana bagl genel ifadesi

wDE:—l—b2—|— — —exp B

201 +B), B 1 —4Ho(—1+ BTy~ 148 7,26
3Hy 32

B _ B\T.—1+B
—3exp AHo(1+17)T PwTy*P
B
1B, 1+B
+exp 2Ho( H_ﬁt )T ]Toﬁ(—ZHotﬁ(—l+l3)T0—|—9t2a2Toﬁ)
soxp :3H0(71+é5)T071+ﬁ (3_1%)] P 2exp [Ho(flJrf[f)TofHB(llJfgg) (1+3g)t2ﬁ
(1+6)*Hy Ty 2 (14+¢)°Ho T
[Ho(—1448)7,~1+B
2exp _W(%)} (—1+PB)(1+3¢)*P

(1+¢)°Ho Ty P!

[ Ho(— 14687~ 148
Dexp | B2 (4 ) (<14 B)(1+ )P
(1+6)%H ' Ty P!

(3.104)
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seklinde elde edilir. Bu kesimde elde edilen sonuglara ait grafikler, Bulgular kisminda

cizilecek ve elde edilen sonuglar yorumlanacaktir.
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4. BULGULAR

Bu boliimde bulgular tizerinde duracagiz. Tez kapsaminda yapmis oldugumuz ii¢ adet farklh
orjinal calismanin matematiksel ayrintilar1 Boliim 3’de verilmisti. Bu boliimde ise elde edilen

sonuglara ait grafikler sunularak sonuclar ayrintili olarak yorumlanmustir.

4.1. BIRINCI CALISMANIN SONUCLARININ YORUMLANMASI

Bolim 3.1 de yapmus oldugumuz ilk calismamizda, iki akiskan olarak ele aldigimiz
karanlik enerji ve karanlik maddenin birbirleriyle etkilesiminin evren dinamigine katkilarini
incelemeyi hedefledik. Karanlik enerjinin homojen olmayan bir akigkan oldugu varsayimiyla
basing ifadesine gelen kuadratik terimin katks1 dikkate alindi. Icinde yasadigimiz evrenin
holografik bir evren oldugu varsayimi nedeniyle holografik karanlik enerji modeli dikkate
alindi. Bu iki varsayim altinda efektif EoS parametrelerine etkilesimden gelen katkilar
belirlendi. Karanlik madde ve karanlik enerji arasindaki etkilesim icin Q = I'ppg ifadesi
secildi. Etkilesim altinda Karanlik enerji ve karanlik madde akigkanmin efektif EoS
parametreleri (ng, weDf;w) ve bunlara karsilik gelen yogunluk parametreleri tiiretildi. Elde
edilen niimerik sonuclarin davraniglarini analiz etmek i¢in uzayimn farkli egriligine gore

k= —1,0,1 degerleri icin c = 1, n =1 ve b= 0.1 ve 0.2 alinarak ¢izildi.

Ik olarak sekil 4.1°de uzaysal olarak kapali bir evren icin gozlemsel degerler olan
wi(0) = 0.08, Qpg(0) = 0.720, wpg(0) = —0.72 baglangi¢ kosullar1 kullanilarak efektif
EoS parametreleri ve yogunluk parametreleri x’e gore cizilmistir. Sekil 4.1 (a)’da
karanlik enerji ve karanlik maddenin efektif EoS parametrelerinin davraniglart goriilebilir.
Erken evren zamanlarinda bu iki efektif EoS parametresinin farkli degerlerden basladigi
goriilebilir. Karanlik madde efektif EoS parametresinin karanlik enerjinin efektif EoS
parametresinden daha biiyilk degerlerden basladigi ve giiniimiize kadar iki efektif
parametrenin azalan davranis gosterdigi goriilebilir. Uzak gelecekte bu iki efektif EoS
parametresinin esit deger aldig1 ve bu degerin degismedigi goriilebilir. Karanlik maddenin
enerji yogunlugunun karanlik enerjinin enerji yogunluguna orani # parametresinin tiirevinin

u = 3Hu [wf)fE —weDf ](baklmz denklem (3.10)) seklinde verilece8ini gostermistik. Geg
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Sekil 4.1: (a) Efektif durum denklemleri wg; (mavi) ve Wgw (kirmiz1) x = In(a/ap)’e
kars1 gosterimi ve (b) Kapali bir evrende yogunluk parametreleri Qpr (mavi) ve
Q. (kirmuzi) x’e kars1 gosterimidir, burada 5> = 0.2 ve n = 1 segilmistir. Baslangig
kosullart Qpg(0) = 0.72, Q;(0) = 0.08 olarak segilmistir.

evren zamanlarinda bu iki efektif EoS parametresinin esit degerler almas1 # parametresinin
tiirevinin sifir olacagi anlamma gelmektedir (wg; = Wg;u = i = 0). Bu tammladigimz
u parametresinin tiirevinin sifir olmasi karanlik enerji ve karanlik maddenin enerji
yogunluklarinin oraninin bir sabit ve esit defere ulastifi anlamina gelir. Bu sonug
kozmolojide bildigimiz rastlanti problemine karsilik gelir. Bu sonug¢ bizim sectigimiz

modelin dogru calistiginin bir kanitidir.

Bilindigi gibi ACDM modelinde wpr = —1°dir. Fakat bu sonug¢ gozlemsel sonuglarla kesin
uyum igerisinde degildir. Gozlemsel sonuclar —1 civarinda degerler aldigim1 gostermektedir.
Bizim elde ettigimiz ve Sekil 4.1°de verilen sonuglar bu goézlemsel verilerle tutarlidir.
Ornegin 2017 yilinda elde edilen gozlemsel verilerin analiz edildigi Huterer’in (Huterer
ve Shafer, 2017) Sekil 4.2°de yer alan calismast w’nin araligim gostermektedir. Bizim elde
ettifimiz EoS degeri bu gozlemsel aralik ile uyum icerisindedir. Ayrica, bu sonuglar Planck

sonuclartyla da uyum icerisindedir (Aghanim ve dig., 2018).

Sekil. 4.1 (b)’de karanlik enerji ve karanlik madde enerji yogunluk parametrelerinin
x’e karst degisimini goOstermektedir. Karanlik enerji yogunluk parametresi (Qpg) ve
gozlenebilir maddenin uzay dokusunda olusturdugu egriligin (€2;) yogunluk parametresi

degisiminden erken evren zamanlarinda ikisininde sifira yakin degerlerden basladigi
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Sekil 4.2: Uc temel gozlemden gelen mevcut verilerin analizinden elde edilen kozmolojik
parametreler tizerindeki kisitlamalar: SN la (JLA (Berger ve dig., 2014) ; mavi), BAO
(BOSS DR12 (Alam ve dig., 2017); yesil) ve CMB (Planck (Ade-a ve dig., 2016);
kirmizi) (Huterer ve Shafer, 2017).

goriilebilir. Denklem (3.8)’de yogunluk parametreleri arasinda Qpys + Qprg = 1 + Q; bir
iligki oldugu gosterilmisti. Bu denklem cercevesinde erken evren zamanlarinda karanlik
maddenin (2pys) yogunluk parametresinin maksimum degerinde oldugu goriilebilir. Erken
evren zamanlarindan giiniimiize kadar her iki yogunluk parametresinin (Qpg, ) degerinin
artan davramig gosterdigi goriilmektedir. Sekil 4.1 (b) goriilebilecegi gibi Qpg yakin
gelecekte 0.77 ve Qpyr ~ 0.23 degerine ulagsir ve sabit degerlerini koruduklar1 goriiliilebilir.
Qy ise erken donem i¢in x < 0 bolgesinde sifir degerine yakinken, giiniimiize yakin bir zaman
diliminde —5 < x < 5 bolgesinde —0.04 degerinde maksimum pozitif egrilige ulasmaktadir.
Ardindan ve yakin gelecekte zamanlarinda tekrar sifir degerine ulastig1 goriilebilir. Evrenin
kapali durumunda yakin gelecekte karanlik enerjinin baskin oldugu ve €;’nin sifir degerine

ulagtig1 goriilebilir. Bu durum bize yakin gelecekte egriligin 6neminin kalmayacagini sdyler.

Sekil.4.3'de k = 0 icin ¢izilmistir. wi(0) = 0.08, Qpg(0) = 0.720, wpe(0) = —0.72
baglangic degerleri secilerek efektif EoS parametrelerinin ve yogunluk parametrelerinin
x’e gore degisimi cizilmistir. Sekil 4.3 (a)’da karanlik enerji ve karanlik maddenin efektif
EoS parametrelerinin davraniglar1 goriilebilir. Secilen bu parametreler icin efektif EoS
parametreleri erken evren zamanlarinda farkli degerlerden baslamistir. Karanlik maddeye

ait efektif EoS parametresinin karanlik enerjiye ait efektif EoS parametresinden daha
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Sekil 4.3: (a) Efektif durum denklemleri wg; (mavi) ve weDJ;W (kirmiz1) x = In(a/ap)’e karst
gosterimi ve (b) Diiz bir evrende yogunluk parametreleri Qpg (mavi) ve € (kirmizi)
x’e karst gosterimidir, burada b> = 0.2 ve n = 1 secilmistir. Baslangic kosullari
Qpe(0) =0.72, Q(0) = 0.00 olarak se¢ilmistir.

biiyiik degerlerden bagladig1 ve giiniimiize kadar iki efektif parametrenin azalan davranis
gosterdigi ve uzak gelecekte —0.98 degerine ulastiklar1 goriilebilir. Ote yandan, k = 0
icinde EoS parametresinin —0.98 degerinde karsilagsmasi: enerji yogunluklarinin sabit bir
deger alacagini dolayisiyla bu modelinde kozmik rastlanti problemine ¢6ziim sunulabildigini

gostermektedir.

Sekil. 4.3 (b) yogunluk parametrelerinin x’e gore degisimini gostermektedir. Qpg degeri
erken evren zamanlarinda sifira yakin bir degerden baslamakta ve giiniimiize dogru artan
davranmig gostermektedir. Qpg yakin gelecekte 0.78 degerinde sabit bir deger almaktadir ve
baskin durumuna ge¢gmektedir ve bu sonug gozlemlerle uyum icerisindedir (Aghanim ve dig.,

2018). y degeri ise uzaysal olarak diiz bir evrende beklenildigi gibi sifir degerindedir.

Sekil. 4.4’de ayn1 tartismay1 kK = —1 yani uzaysal olarak acik evren icin yaptik. Efektif EoS
parametrelerinin ve yogunluk parametreleri x e gore davramiglart wy(0) = 0.08, Qpg(0) =
0.720, wpg(0) = —0.72 baslangi¢ kosullarinda ¢izilmistir. Sekil 4.4 (a)’da karanlik enerji
ve karanlik maddenin efektif EoS parametrelerinin davraniglar goriilebilir. Uzak gelecekte
bu iki efektif denklem wpr = —0.98 degerinde birbirlerine esit ve sabit deger aldiklari
goriilebilir. Karanlik enerji icin efektif EoS parametresinin degeri O ile —1 deger arasindadir

ve hicbir zaman —1 degerini agmamaktadir. Evrenin uzaysal olarak ac¢ik formunda etkilesim
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Sekil 4.4: (a) Efektif durum denklemleri wg; (mavi) ve weDJ;W (kirmizt) x = In(a/ap)’e karst
gosterimi ve (b) Acik bir evrende yogunluk parametreleri Qpg (mavi) ve Q; (kirmizi)
x’e karst gosterimidir, burada b> = 0.2 ve n = 1 secilmistir. Baslangic kosullari
Qpe(0) =0.72, Q(0) = 0.01 olarak seg¢ilmistir.

durumunda yakin gelecekte iki efektif EoS parametresinin —0.98 degerinde esit deger almasi
enerji yogunluklarinin sabit bir deger alacagini dolayisiyla kozmik rastlantt problemine

¢Oziim sunulabildigini gostermektedir.

Sekil. 4.4 (b) ise yogunluk parametrelerinin degisimini gostermektedir. Beklenildigi gibi
Qpr degeri erken evren zamanlarinda sifira yakin bir degerden baslamakta ve giiniimiize
dogru artan davranmig gostermektedir. Qpg yakin gelecekte 0.80 degerinde sabit bir deger
almaktadir ve baskin durumuna ge¢mektedir (Aghanim ve dig., 2018). Q; degeri ise
erken evren zamanlarinda sifir degerinden baglamakta ve maksimum negatif egrilige
—0.04 degerinde ulagsmaktadir. Yakin gelecekte ve evrenin ge¢ zamanlarinda degeri sifira
gitmektedir. Qpys erken evren zamanlarinda baskin durumdayken yerini karanlik enerjiye

biraktig1 ve yakin gelecekte sabit deger aldig1 goriilebilir.

Ek olarak Sekil.4.5’de uzaysal olarak agik bir evrende wi(0) = 0.08, Qpg(0) =
0.720, wpe(0) = —0.72 baglangi¢ kosullarinda efektif EoS parametrelerinin ve yogunluk
parametrelerinin x e gore davraniglar cizilmistir. Burada etkilesim sabitinin farkli deger
almas1 durumunda parametrelere olan etkisinin analizinin yapilabilmesi icin 5% = 0.1
secilmistir. Etkilesimin sifir oldugu durumda b> = 0’dir ve x degeri artarken Qpg(x) —

1 olmaktadir. Etkilesim sabiti 0.1 secildigi zaman Sekil. 4.5 (a)’da goriilebilecegi iizere
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Sekil 4.5: (a) Efektif durum denklemleri wg; (mavi) ve weDJ;W (kirmiz1) x = In(a/ap)’e karst
gosterimi ve (b) Acik bir evrende yogunluk parametreleri Qpg (mavi) ve Q; (kirmizi)
x’e karst gosterimidir, burada b> = 0.1 ve n = 1 secilmistir. Baslangic kosullari
Qpe(0) =0.72, Qi (0) = 0.08 olarak se¢ilmistir.

yakin gelecekte 0 ve —1 degerleri araliginda iki efektif EoS parametresi —0.98 degerinde
karsilasmaktadir. Sekil.4.4 (a) b> = 0.2 secimi durumu ile karsilastirdigimiz zaman
erken evren zamanlarinda karanlik enerjinin EoS parametresi degeri degismez kalirken
karanlik maddenin EoS parametre degeri artis gdstermistir, bunun yam sira yakin gelecekte
kargilastiklar1 degerleri degisiklik gostermemistir. Etkilesim sabitinde ¢ok kiigiik bir
degisiklik bile karanlik maddenin EoS parametre de8erinin etkilenece8ini ancak karanlik
enerjinin EoS parametresinin etkilenmeyecegi sdylenebilir. Sekil. 4.5 (b)’ye baktigimiz
zaman etkilesim sabiti 0.1 seciminde karanlik enerjinin yogunluk parametresi yakin
gelecekte 0.90 degerinde sabit deger almaktadir. Sekil. 4.4 (b) b> = 0.2 secimi durumu ile
kargilastirdigimiz zaman bu degerin artis gosterdigi goriilebilir. Karanlik enerjinin evrenin
gelecek zamanlarinda baskin oldugu ve yogunluk parametresi degerinin bilesenler arasindaki

kiiciik bir etkilesim tarafindan degisebilecegi goriilmiigtiir.

4.2. TKINCI CALISMANIN SONUCLARININ YORUMLANMASI

Boliim. 3.2 de yapmis oldugumuz ikinci caligmada yine evrenin fiziksel bilesenlerini
olusturan iki akigkan olarak karanlik enerji ve karanlik madde ele alindi. Bu calismamizda

secilen bu iki akigkanin birbirleriyle etkilesiminin entropi iizerindeki etkisi incelendi.
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Yine homojen olmayan karanlik enerji ifadesi basing ifadesine getirilen kuadratik katki
ile temsil edildi. Boylece kuadratik katkilarinin varligi durumunda karanlik madde ve
karanlik enerji etkilesimini I'ppg, T'ppy ve T'(ppe + ppum) tipi etkilesimleri caligildi. Bu
etkilesim modelini ¢6zmek icin iki ek varsayimda bulunduk. Bunlardan birincisi evrenin
hizlanarak genislemesini saglayan karanlik enerjinin kaynaginin Chaplygin gazi1 oldugu,
ikincisi ise i¢inde yasadigimiz evrenin L yaricap: ile sarili (dev bir kara delik gibi) bir
holografik evren gibi davrandig1 varsayimidir. Bu iki varsayim altinda model coziilerek,
entropi degisimi incelenmistir. Ayrica bu modelde Entropinin degisiminin GSL’ye uyup

uymadigi tartisiimistir.
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Sekil 4.6: Karanlik enerji ve CDM etkilesim durumunda farkl etkilesim parametreleri i¢in
toplam entropinin tiirevinin evrimi. Buradac =1, Q; = 0.01 ve Qpg =0.72, a=0.5"dir.

Sekil 4.6’da I'ppg, T'ppy ve T'(ppe + ppum) etkilesim modelleri kullanilarak boliim 3.2°de
elde ettik. Sekil 4.6’da verilen toplam entropinin Hubble parametresine bagli degisimi ¢ = 1,
Q= 0.01 ve Qpr= 0.72a = 0.5 degerlerini kullanilarak ¢izdik. Toplam entropi degisimi
Stop = Spe + Spm + S seklinde elde edildi. Sekil.4.6°da her ii¢ etkilesim parametresi

durumunda S'mp > 0 oldugu goriilmektedir. Bu sonu¢ karanlik bilesenlerin etkilesim
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durumunda hatta farkli etkilesim parametre se¢iminde, izole bir termodinamik sistem
olarak ele alinan evrenin termodinamigin GSL’ye uyayacagini yani entropinin artacagini

gostermektedir.

Literatiirde yapilan calismalara baktigimiz zaman holografik karanlik enerji modeli ile olan
caligmalarin bazi kosullarda GSL’yi sagladig: goriilmiistiir. 2006 yilinda Wang (Wang ve
dig., 2006) tarafindan yapilan calismada diiz bir evren ve evreni hizlandiran kaynagin
holografik karanlik enerji oldugu varsayimiyla evrenin siniriin goriiniir ufuk ve olay ufku
secildigi zaman termodinamigin birinci yasasini ve ikinci yasasimi saglayip saglamadigi
ele alindi. Bu calismada olay ufuk se¢imi durumunda birinci ve ikinci yasanin ihmal
edilecegini gosterdi. 2007 yilinda Setare (Setare, 2007) holografik karanlik enerji ve
karanlik madde etkilesim durumunu inceleyip olay ufuk secimi durumunda GSL’'nin bazi
yavaglama parametresi (g) degerlerinde saglandigimi gosterdi. Diger bir ¢alisma ise 2011
yilinda Ujjal’in (Debnath, 2012) yapmis oldugu ¢alismada holografik karanlik enerjinin
karanlik madde ile etkilesimi dikkate alindi. Ujjal ¢calismada EoS parametresi icin lineer
form kulland1 ve sonucun sadece bazi yavaslama parametresi (¢q) degerlerinde sagladigini
gosterdi. 2014 yilinda Praseetha (Praseetha ve Mathew, 2014) yapmis oldugu ¢alismasinda,
holorafik karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesim durumlarim1 Eos parametresinin
lineer formlar1 incelemistir. Praseetha bu calismasinda ufkun olay ufku olarak sec¢ilmesi
durumunda ¢’nin isaretine bagli olarak GSL’nin saglanacagini, ufkun goriiniir ufuk olarak
secilmesi durumunda ise ¢’nin isaretinden bagimsiz olarak GSL’nin saglanacagi sonucuna
ulagsmistir. 2018 yilinda Karami (Karami, 2007) Setare’nin 2007 yilinda yapmis oldugu
calismaya diizeltme getirerek olay ufku seciminde ¢’nun degerinden bagimsiz olarak GSL’in

ihlal edildigini gosterdi.

Bunlarin yani sira literatiirde karanlik enerji kaynaginin GCG olarak alindig1 ve karanlik
madde ile etkilestigi varsayilan modellerde bulunmaktadir. Ornegin, 2010 yilinda yapilan bir
calismada (Jamil, 2010) goriiniir ufukla saritli FRW evreninde Chaplygin gazi karanlik enerji
ile karanlik maddenin etkilesimli durumunda GSL yasasinin her durumda saglanacagim
gosterdi. Salti 2013 yilinda (Salti ve dig., 2013) goriiniir ufukla sarili Godel evreni kullanarak
GCG modelinin enerji yogunluguna bagli olarak saglanacagini gosterdi. 2011 yilinda
Karami (Karami ve dig., 2011) evrenin, goriinen ufukta Hawking sicakligina sahip termal
dengede oldugunu varsayarak karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesim durumunda

GSL’nin saglanip saglanmadigini inceledi. Karami bu ¢alismasinda karanlik enerji i¢in GCG
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EoS parametresini kulland1 ve GSL'nin efektif EoS parametresinden bagimsiz bir sekilde

saglandigini gosterdi.

4.3. UCUNCU CALISMANIN SONUCLARININ YORUMLANMASI

Boliim. 3.3’de yapmis oldugumuz {igiincii ¢alismada, bir onceki iki calismamiz digsinda
anizotropik bir evren dikkate alindi. Anizotropik Bianchi V evreni FRW kozmolojisinde
acik evrenin bir genellestirilmesidir. Bu nedenle karanlik enerji modellerinin 6nemli olacagi
fikriyle bu calisma kapsaminda Bianchi V metrigi ele alindi. Olgek faktorii olarak 2014
yilinda Silva tarafindan one siiriilen 6zel bir form kullanildi (denklem (3.85) (Silva, 2014).
Yine bu calisma iki varsayim altinda yapildi: bunlardan birisi anizotropik evrende iki
akigkan olan karanlik enerji ve karanlik maddenin birbirleriyle etkilesmesi, ikincisi ise bu
evrenin L ile saril1 bir holografik evren olmasi seklindeydi. Bu iki varsayim altinda secilen
Bianchi V metrigi yardimiyla Einstein alan denklemleri ¢6ziildii ve 6nemli bazi kozmolojik
parametreler hesaplandi. Daha sonra etkilesimi ve anizotropik katkilar1 iceren modifiye
stireklilik denklemi yardimiyla karanlik enerjinin durum denklemleri hesaplandi. Buradan

elde edilen niimerik ¢oziimler sunulacak ve analizi yapilacaktir.

Ik olarak segilen 6lcek faktoriiniin kozmik zamana gore degisimi incelendi. Sekil.4.7’de
Olcek faktoriiniin kozmik zaman kars1 degisimi ¢izdirildi. Hatirlatacak olursak; olcek faktorii
genigleyen bir evrende artan bir davramig gostermektedir (Linder, 2003). Bilindigi gibi
Olcek faktorii bize evrenin zaman icinde nasil genigledigini anlatir. Standart ¢oziimde dlgek
faktorii ’min zamanin fonksiyonu olarak degisimleri a(¢) o< 123, a(t) o< t'/3 ve a(r) o< !
verilmektedir (bakiniz boliim. 2.1.2.2). Bunun yan1 sira yogunluk fonksiyonunun degisimi
radyasyon icin p o< a~?4, basingsiz toz (madde) igin p < a3, A igin p{ ile verilmektedir.
Olgek faktoriiniin ikinci tiirevi genisleyen evrenin yavaslamakta yada hizlanmakta oldugu
hakkinda bilgi verebilir. Madde ve radyasyon i¢in evrenin genislemesinin yavagladigi,
A icin genislemenin hizlandig1 goriilebilir (denklem (2.19). Olgek faktoriiniin yogunluk
ile olan iliskisine bakarak evrenin erken zamanlarinda radyasyon ve toz baskin oldugu
gec evren zamanlarinda ise evreni hizlandirdig1 diisiiniilen bir enerji kaynaginin, 6rnegin
A, hakim oldugunu sdylemek miimkiindiir. Bu bilgilerden sonra sonug¢larimiza donersek;

Olcek faktoriiniin zamana kars1 degisimi erken evren zamanlarinda genislemenin yavaglayan

fazinda, ge¢ evren zamanlarinda ise genislemenin hizlanan fazinda oldugu Sekil.4.7°de
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Sekil 4.7: Farkli B degerleri i¢in lgek faktoriiniin kozmik zamana karsi karst degisimi.
Burada Hy = 0.07 Gyr—! ve Ty = 13.77 Gyr almnustir.

goriilebilir. Silva calismasinda B’min degerini Hy = 0.07 Gyr~! ve Ty = 13.77 Gyr
degerlerinde hesaplayarak 0.58 bulmustur. Sekil. 4.8’de Hubble parametresinin ve giiniimiiz
evren yasinin degisken oldugunu diistinerek farkli B degerlerinde c¢izdirdik. Farkli 3
degerlerinden elde edilen egrilerin giiniimiizde (kesikli cizgi) ayni degerleri verdikleri
goriilmektedir. Bu egrilerin iist iiste binmesi yaklasik 6.650 Gyr’de meydana gelmektedir.
Ayni zamanda yavaslayan fazdan hizlanan faza gecis de yakin gecmiste yaklasik olarak 6.650
Gyr’de oldugu goriilmektedir. Olgek faktoriiniin bu formu aslinda bize evrenin hizlanarak
geniglemesi fazinin giiniimiizden daha 6nce meydana geldigini ve Hubble parametresinin ve
evren yasindan bagimsiz oldugunu gosterdigini sdylemek miimkiindiir. Ayn1 zamanda 6l¢ek
faktoriiniin giiniimiiz degeri de yapilan teorik calismalar ile (Akarsu ve Dereli, 2012) ve

giinlimiizde "1" degerini almaktadir.

Ikinci olarak Sekil. 4.8°de Hubble parametresinin zamana karst degisimi farkli J3
degerlerinde ¢izdirilmistir. Hubble parametresi bize evrenin genigleme hizini, bir bagka
deyisle uzayda belirli bir mesafedeki bir noktanin bizden ne kadar hizli uzaklastiginin
bilgisini verir. Farkli yogunluk parametreleri cinsinden ilk Friedmann denkleminin tekrar
yazilmasiyla elde edilen denklem (2.23)’e gore 6lgek faktoriiniin erken evren zamanlarinda
cok kiiciik degerler almasiyla (bakimiz sekil. 4.8) Hubble parametresi biiyilk degerlere

ulagir. Olgcek faktoriiniin zamanla artmasiyla Hubble parametresi zamanla sabit degere
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Sekil 4.8: Farkli B degerleri i¢in Hubble parametresinin kozmik zamana karsi degisimi.
Burada Hy = 0.07 Gyr—! ve Ty = 13.77 Gyr alinustir.

yaklasacaktir. Farkli B degerlerinden elde edilen egrilerin giiniimiizde aymi degerleri
verdikleri ancak sabit bir deger almadiklar1 goriilmiistiir. Hubble parametresinin ¢/a oldugu
hatirlanirsa genislemenin 6l¢ek faktoriinlin artan davranisina neden olmasina, dolayisiyla
a > 0 olmasina neden olur. Evrenin hizlanarak genislemesi ¢ degerinin zamanla artmasina
sebep olacaktir. Dolayisiyla a, a@ degerinden daha hizli artacagi anlamina gelir. Bu da Hubble
parametresinin zamanla azalacagl anlamina gelmektedir. Standart model evrenin zamanla
bir enerji kaynagi baskinligiyla Hubble parametresinin sabit deger alacagini soylemektedir.
Karanlik enerji ve karanlik maddenin etkilesimlerinin dikkate alindi81 anizotropik bir evren
modelinde evrenin ge¢ zamanlarinda hizlanarak geniglemeye devam edecegini sdylemek
miimkiin goriilmektedir. Sekil. 4.8’den farkli B degerlerinden elde edilen egrilerin yaklagik
6.650 Gyr’de iist iiste bindigi goriilmektedir. Bu da hizlanarak genislemenin Hubble
parametresi ve giinlimiiz evren yasindan bagimsiz bir sekilde gerceklesecegi anlamina

gelebilir.

Uciincii olarak Sekil.4.9°da shear skalerinin zamana karg1 degisimi farkli § degerlerinde
cizdirilmigtir. Shear skaleri bize evrenin ortalama genisleme hizindan olan sapmasini verir.
Bagka bir degisle evrenin geometrisinin degismesiyle biiyiik 6lcekli yapisindaki madde
akisinda yasanan bozulmalarin oranidir (Collins ve Wainwright, 1983). Sekil.4.9’da bu

model i¢in shear skalerinin degisimi erken evren zamanlarinda biiyiik degerlerden baglarken
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Sekil 4.9: Farkli B degerleri i¢in shear skaleri kozmik zamana kars1 degisimi. Burada
Hy = 0.07 Gyr~! ve Ty = 13.77 Gyr alinmustur.

giinlimiize kadar azalan davranig gostermektedir. Yakin gelecekte ise sifira degil sabit bir
degere yaklagsmaktadir, ancak tam olarak sabit bir deger almadig1r goriilmektedir. Shear
skaleri ve genisleme skaleri orani [in_,..G° /6 = 0 olmaktadir. Bu sonu¢ modelin evrenin
gec zamanlarinda izotropik davramiga yaklasacagini goOstermistir. Yapilan diger teorik

caligmalarla tutarli sonug¢ vermistir (Kumar ve Singh, 2007; Singh ve dig., 2008).

Doérdiincii olarak $Sekil. 4.10’da yavaglama parametresinin zamana kars1 degisimi farkli
B degerlerinde c¢izdirilmistir. Yavaglama parametresi, genislemenin kozmik ivmesinin
boyutsuz bir Ol¢iisiidiir, bu nedenle evrenin genisleme hizini verir. Sekil. 4.10’da yavaslama
parametresi erken evren donemlerinde sifirdan biiyiik degerler alirken giiniimiizde sifirdan
kiiciik degerlere ulastig1 goriilmektedir. Yavaslama parametresi ¢’nun bu degisimi evrenin
erken zamanlarinda (H > 0,q > 0) genislemenin (H > 0,q < 0) (Bolotin ve dig.,
2015) yavagladigi fazdan genislemenin hizlanan fazina gectigini gostermistir. Farkli 3
degerlerinden elde edilen egrilerin yaklagik 3.21 Gyr’de birbirlerinden farklilagmaya
bagladiklar1 goriilebilmektedir. Bu sonu¢ Hubble parametre ve evrenin yasinin degismesiyle
evrenin genigleme hizininin etkilenecegi anlamina gelmektedir. Ayn1 zamanda yavaglama

parametresi ¢ giiniimiiz deger araliklart Gomez’in caligmasiyla tutarlidir (Gémez, 2019).

Son olarak Sekil. 4.11°de karanlik enerji durum parametresinin zamana gore degisimi farkli
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Sekil 4.10: Farkli B degerleri i¢in yavaglama parametresinin kozmik zamana karst degisimi.
Burada Hy = 0.07 Gyr—! ve Ty = 13.77 Gyr almnustir.
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Sekil 4.11: Farkli B degerleri icin karanlik enerji EoS parametresinin kozmik zamana karsi
degisimi. Burada Hy = 0.07 Gyr~! ve Ty = 13.77 Gyr alinmustur.

B degerlerinde ¢izdirilmistir. Daha oncede bahsedildigi tizere farkli EoS parametrelerine
gore farkli karanhik enerji modelleri bulunmaktadir. Onceki boliimlerde bahsedildigi
tizere EoS parametresinin farkli degerler aldigi karanlik enerji modelleri bulunmaktadir.
Sekil.4.11’de  EoS parametresinin giiniimiizde —1 ile —2 araliginda deger aldig:

goriilmektedir, yani —1 degerini agsmaktadir. Bu sonu¢ phantom karanlik enerji modeli ile
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aynidir. Holografik evren ve karanlik enerjinin karanlik madde ile etkilesimi varsayimi
altinda anizotropik bir evrende EoS parametresi phantom modeline gitmektedir. Evrenin

hizlanarak geniglemeye devam edecegini gostermektedir.
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5. TARTISMA VE SONUC

Bu tez calismasinda iki akigkan olarak ele aldigimiz karanlik enerji ve karanlik maddenin
birbirleriyle etkilesiminin evren dinamigine katkilar1 incelendi. iki ¢alismamizda karanlik
enerjinin homojen olmayan bir akigkan oldugu varsayimiyla basing ifadesine gelen kuadratik
katkilar1 dikkate alindi. Her ii¢ calismada icinde yasadigimiz evrenin holografik bir evren

oldugu varsayimu ile karanlik enerjinin holografik karanlik enerji modeli dikkate alindi.

Birinci calismada bu iki varsayim altinda karanlik sektorde karanlik enerjiye ait kuadratik
terimin etkilesime katkis1 incelendi. Tiiretilen yeni efektif EoS parametreleri yardimiyla
karanlik enerji ve karanlik maddeye ait yogunluk parametreleri yeniden elde edildi.
Tiiretilen yeni EoS parametreleri ve yogunluk parametrelerinin davraniglari incelenerek
son gozlemsel veriler ile karsilastirildi. Tiiretilen karanlik enerji ve karanlik maddeye
ait yeni EoS parametrelerinin erken evren zamanlarinda farkli degerlerden baslamasina
ragmen yakin gelecekte esit ve sabit degere ulastigi goriildii. Bu sonuca gore modelin
kozmolojide bildigimiz rastlanti problemini ¢ézdiigiinii gosterir. Bu sonug bizim sectigimiz
modelin dogru ¢alisiginin kanmitidir. Ote yandan karanlik enerjinin yogunluk parametresi
ve maddenin uzay dokusunda olusturdugu egrilige ait yogunluk parametresini degisimi
giiniimiizde ve yakin gelecekte karanlik enerjinin baskin duruma gegtigini, ayn1 zamanda
yakin gelecekte egriligin bir dneminin kalmayacagimi gostermistir. Ek olarak, etkilesim
parametresinin onemini incelemek icin tiiretilen yeni EoS parametrelerinin ve yogunluk
parametrelerinin degisimi cizildi. Sonuglar, kiigciik bir etkilesim sabiti degisikliginde
bile karanlik maddenin EoS parametre degerinin etkilecegini ancak karanlik enerjinin
EoS parametresinin etkilenmeyecegi goriilmiistiir. Bunun yaninda, etkilesimdeki farklilik
yakin gelecekteki karanlik enerjinin yogunluk parametre degerini degistirebilece8i ve
bilesenler arasindaki kiiciik bir etkilesimin ve hatta bu etkilesimdeki farkliligin yogunluk
parametrelerini etkileyebilecegi goriilmiistiir. Bu modelde elde edilen karanlik enerjinin yeni
EoS parametre degerinin Huterere ve Shafer (Huterer ve Shafer, 2017) tarafindan verilen

gozlemsel verilerle uyum igerisinde oldugu gosterilmisgtir.

Ikinci calismada yine homojen olmayan karanlik enerji akigkanimin karanlik madde

akigkan ile etkilesiminin entropi tiirevlerine olan etkisini inceledik. Evrenin hizlanarak
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geniglemesini saglayan karanlik enerji kaynaginin Caplygin gazi oldugu ve holografik
bir evrende yasadigimiz birlesik bir model oldugu kabul edildi. Bu iki varsayim altinda
etkilesim parametresinin I'ppg, I'ppy ve T'(ppe + ppy) olarak verilen ti¢ farkli formu
ele alindi. Secilen bu etkilesim parametreleri yardimiyla karanlik sektore ait yeni EoS
parametreleri elde edildi. Elde edilen yeni EoS parametreleri ile elde edilen bu birlesik
model icin entropi ifadeleri elde edildi ve toplam entropi degisiminin GSL’ye uyup uymadig1
tartisildi. Literatiirde yapilan diger ¢alismalar holografik evren modeli ile ¢alisildig1 zaman
kosullu bir sekilde GSL'nin saglandigin1 gostermektedir (.S"mp > 0). Ayn1 zamanda Caplygin
gaz1 modellerinin ufugun goriiniir ufuk yada olay ufku olarak secimine gore gecerlilik
sagladigin1 gostermektedir. Bu ¢alismada karanlik bilesenlerin etkilesim durumunda hatta
farkli etkilesim parametre seciminde, bu birlesik modelde, izole bir termodinamik sistem

olarak ele alinan evrenin GSL’ye uyacagini géstermistir.

Uciincii ¢alismada, bir onceki iki calismamiz disinda anizotropik bir Bianchi V evreni
dikkate alinmustir. Olgek faktorii olarak Silva tarafindan 6ne siiriilen iistel 6zel bir form
ele alindi. Bu kabuller ile Einstein alan denklemleri yardimiyla kuadratik katkilarin ve
anizotropik katkilarin bulundugu siireklilik denklemi elde edildi. Bu modifiye siireklilik
denklemi yardimiyla karanlik enerji efektif EoS parametresi elde edildi. Oncelikle secilen
Olcek faktoriiniin kozmik zamana gore deisimi incelendi. Olcek faktoriiniin degisimi
genisleyen bir evrende beklenildigi gibi davrams gosterdigi goriildii. Olgek faktoriiniin
zamana karst bu degisimi erken evren zamanlarinda genislemenin yavaglayan fazinda,
gec evren zamanlarinda ise genislemenin hizlanan fazinda oldugunu destekler nitelikte
oldugu goriilmiistiir. Ikinci olarak ortalama Hubble parametresinin degisimi, hizlanarak
geniglemenin Hubble parametresi degeri ve giiniimiiz evren yagindan bagimsiz bir sekilde
giinlimiizden daha once gereklestigini ve hizlanmanin gelecek evren zamanlarinda devam
edecegini gostermistir. Elde edilen diger kozmolojik parametrelerde evrenin hizlanarak
geniglemesini destekledigi goriilmiistiir. Bunun yan1 sira anizotropinin giiniimiiz ve gelecek
evren donemlerinde kaybolmadigini varligini korudugunu gostermistir. Elde edilen karanlik
enerjiye ait yeni EoS parametresinin degerleri ise evrenin hizlanarak genislemesinin devam
edecegi sonucunu destekledigi gostermistir. Bu da Bianchi V evren ve holografik evren
birlesik modelinde karanlik sektoriin birbirleriyle olan etkilesiminin evrenin nihai gelecegini

etkileyebilecegini gostermistir.

Sonu¢ olarak karanlik sektor arasindaki etkilesim bilesenlerin davraniglarini ve evrenin
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nihai kaderini etkilenebilece8ini desteklemektedir. Yapilan caligmalar giinlimiiz gdzlemsel
verileri desteklese de, evrenin nasil ortaya c¢iktigi, evrimi ve dinamiginin nasil oldugu,
galaksilerin nasil ortaya ciktigi, evrenin genis Olcekli organizasyonunun nasil meydana
geldigi ve evrenin nihai kaderinin ne olacagi gibi problemlerin agiklanabilmesi i¢in yeni bir
modelere ihtiya¢ duyulmaktadir. Bu konular hakkinda kapsamli tartisma Aydiner tarafindan

verilmistir (Aydiner, 2018).
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