Evrenin Onemli Parametreleri

Kozmolojik bir sabit tipik olarak;
e Gozlenebilir nicelikler arasindaki genel iliskileri belirten denklemlerle birlikte
* Modelin ayrintili niceliksel tahminler saglamak icin kullanilmasindan dnce

gozlemlerle elde edilmesi gereken parametreleri

icermektedir.

- FRW modellerinde, olaylarin ayrimi acisindan uzay-zaman geometrisini tanimlayan ve

[R(t)]?

kr?

olarak verilen genel bir ifade vardir.

(ds?) = 7 [(d)? + (dy)? + (d2)?] = c*(dD)?

- Bu denklem, Evreni homojen ve izotropik olarak tanimlamak icin yeterli olmaktadir.



Boyle bir Evrendeki uzay-zaman oOzelliklerinin detayli olarak degerlendiriimesi, modelde
ortaya cikan parametrelerin, 6zellikle de egrilik parametresi k ve dlcek carpani R(t)'nin
belirlenmesini gerektirmektedir.

Yalnizca bu parametreler bilindiginde, t zamaninda k/[R(t)]?> niceligiyle belirlenen uzay
egriligi gibi niceliklerin degerlendirilmesi mimkin olmaktadir.

GOozlenebilir parametrelerin 6nemini, dlcek carpaninin davranisinin Friedmann denklemi ile
belirlendigini g6z 6niinde bulundurularak tekrar vurgulamak gerekir.

Cunku bu denklem belirli bir zamanda gozlenebilir parametreler olan egrilik parametresi Kk,
kozmolojik sabit A ve ortalama madde yogunlugu p ‘ yu icermektedir.

Bu bolim, FRW modellerinden ortaya cikan parametrelerle (temel olarak k ve R(t)) ve
bunlarin Evreni karakterize eden gozlemsel parametrelerle (Hubble sabiti gibi) olan
iliskileriyle alakalidir.



Hubble Yasasi, Hubble Sabiti ve Hubble Parametresi

- FRW kozmolojisi baglaminda ortaya ¢ikan dogal bir gézlemsel sonu¢ Hubble
yasasidir.

- Hubble yasasi bir galaksinin kirmiziya kaymasinin gozlemciden olan uzakligina
oranla artmasi icin genel egilimi tanimlamakta olup;

H
z=—4d
c

denklemiyle verilmektedir.

H
- Burada TO sabiti, Hubble sabiti Hy ve 1s18in bosluktaki hizi c’den olugsmaktadir.

- Ayrica herhangi bir galaksi icin kirmiziya kayma z, bazi taniml tayf cizgilerinin
gozlenen ve salinan dalgaboylariyla iliskilidir ve;

Aobs - Aem

/lem

denklemiyle ifade edilmektedir.



- Uzak galaksilerin kirmiziya kaymalarini hesaplayarak ve bu galaksilerin uzaklklarini

bagimsiz olarak olcerek z = %d denkleminin kullanilmasi ile Hubble sabiti H, ‘1 elde
etmek icin mumkunddar.

- Hubble, sinirli ve yanls yorumlanan veriler nedeniyle ortaya ¢ikan sonuclar oldukca
yanlis olmasina ragmen bunu yapmistir.

- Daha modern tespitler sonucu buyik 6lclide dizeltmistir.
- HST’nin 2001 deki sonuclari ile blyuk bir gelisme olmus ve Hubble sabiti;
Hy=(72+8) kms *Mpc?
olarak belirlenmistir.
- 2012’de ise daha cok bir kabul géren bir sonu¢ yayinlanmistir;
Hy= (743 +2.1) kms *Mpc?

- Bu degerin hatasi %3’ten daha azdir, ancak 2013’te Planck uydusunun yaptigi 6lcimler
bu sabitin

Hy=(673+1.2) kms *Mpc?
oldugunu gostermistir.

- Yukaridaki iki sonu¢ hatalari gbz online alindiginda tutarli degildir ve hala 6lgcimlerin
yorumlanmasinda dikkatli olunmasi gerektigini gostermektedir.



Sekil bu iliskinin temelini
gostermektedir.

Sekilde, artan bir olcek carpani R(t)’'ye
sahip genisleyen bir FRW Evreninin iki
goruntisu verilmektedir.

A ve B galaksileri Evren ile birlikte
genisleyen  bir grup  komoving
koordinatlarinin  grid noktalarinda
bulunmaktadir.

ilk gorinti A galaksisinden 1si8in
salindigi t_, zamanini, ikinci gorunti
ise ayni 1sigin - B galaksisinden
gozlendigi sonraki bir t . zamanini
gostermektedir.

S

Hubble sabiti Hy kozmolojideki en 6nemli gézlemsel parametrelerden biridir.

Ancak, k ve R(t) parametrelerine sahipken H, icermeyen FRW modelleriyle nasil
iliskilidir? Bunun incelenmesi gerekmektedir.



- Isik A’dan B’ye seyahat ederken galaksilerin komoving koordinatlari degismemekte, fakat galaksiler
arasindaki fiziksel uzakhk artmaktadir.

- Gunku uzaklik R(t) ile orantilidir ve R(t,,.), R(t.,,)’den buyuktur.

- R(t,,,) zamaninda A ile B arasindaki uzaklik ne olursa olsun, bu uzaklik daha sonraki bir zaman olan t_, da
R(t...) / R(t.,) kat artacaktur.

- BuR(t,,.) / R(t,,) genisleme gcarpani uzayin kendi biyimesini temsil etmektedir.

- Dolayisiyla, bu durum iki galaksi arasinda serbest olarak hareket eden i1sigin dalgaboyunu da etkileyecektir.

- Sonug¢ olarak, A galaksisinden t,,
zamaninda A dalgaboyunda salinan isik,
B galaksisinden t_,, zamaninda

R (tobs)
= X
Aobs Aem R(tem)

kadar daha uzun bir dalgaboyunda
gozlenecektir.

- Dalgaboyundaki bu artma, B
galaksisindeki bir goézlemci tarafindan
bir kirmiziya kayma olarak
yorumlanacaktir.



SORU: t_,. zamaninda B galaksisindeki gbzlemciye gore A galaksisindeki kirmiziya

kaymayi Rlobs) carpani cinsinden ifade ediniz.
R(tem)

Aobs_)tem Aobs Aem

CEVAP: Z = = —
Aem Aem Aem

7 = Aobs 1

Aem

Aobs R(tops)

ifadesi esdegeri olan genisleme ¢arpani ile degistirilirse;

R(tem)

_ R(tobs) .
~ R(tem)

Aem




FRW modeline gore uzak bir galaksinin kirmiziya kaymasi temel olarak uzayin
genislemesinden kaynaklanmakta olup uzaydaki hareketten dolayr olan bir Doppler
kaymasi degildir.

Genisleme temelli kirmiziya kaymalar genellikle kozmolojik kirmiziya kaymalar olarak
adlandirilir.

Elbette gercek galaksiler sekilde verilen ideal galaksiler gibi davranmak durumunda
degillerdir.

Gercek galaksiler comoving koordinat cizgisine gore 6zgliin hareketlere sahiptirler ve bu
O0zgun hareket, gozlenen galaksilerin kirmizi kaymalarinin duzgin genisleyen bir FRW
modelinin ifade ettigi kozmolojik kirmiziya kaymalardan biraz farkli olmasina neden olan
Doppler kaymalarina neden olabilir.

Dolayisiyla, kirmiziya kaymalar bir FRW modelindeki genislemeden ortaya cikabilir, ancak
Hubble yasasinin asil noktasi, uzak galaksilerin z kirmiziya kaymasinin uzakliklariyla
orantili olarak artmasidir.

FRW modelleri bunu nasil aciklamaktadir? Bir galaksinin uzakhgi ne kadar buyuk olursa
151IgIn o0 galaksiden bize ulasma suresi o kadar artar.

4 .. . v .. . R
Isigin kaynak ve gbzlemci arasinda yaptigl seyahat suresi ne kadar uzun olursa, —R((i"bs))
em
R(tops)

R(tom) 1 kirmiziya kayma miktari o kadar biyik olur.

genisleme carpanive z =



- Ozellikle, Hubble sabitini 6lcek carpaniyla iliskilendiren bir denklemin elde edilmesi
mumkunddar.

- Bunu anlamak icin, 6lcek parametresi R(t) iken t aninda goreli olarak kiicuk bir d uzakhgiyla
ayrilan iki galaksi gz 6nline alinsin.

- Bu galaksiler birbirine yakin oldugu icin 1sigin birinden digerine seyahat zamani (d/c) kisa
olur ve At niceligiyle temsil edilir.

- Z= %—1 denkleminden, bu galaksilerden birinin gozlenen kirmiziya kaymasi
em

digerinden gozlendigi zaman
_ R(t+Av)
~ R(@®

olur.



R(t + At) = R(t) + AR(t)

- Burada AR(t) niceligi, 6lcek garpaninda kisa bir At zamani slresince meydana gelen kiiglik bir
artisi gostermektedir. AR(t) tek bir niceligi temsil etmektedir. A ve R(t) gibi niceliklerin ¢arpiminin
bir sonucu degildir.

. R(t+At)
~ R()

— 1 denklemindeki R(t + At) ifadesi R(t) + AR(t) ifadesi ile degistirilerek;

_ R(®) +AR(D) B

R(t)
elde edilir. Bu denklem ise;
AR(t)
z=1+ R(D) —
seklinde yazilabilir. Son olarak ise;
_AR(Y)
R(t)

olarak sadelestirilebilir.



- Cok onemli bir adim olarak: kisa bir At zaman araliginda 6lcek carpaninda meydana
gelen degisim AR(t), t zamaninda R’nin degisim orani ile At zaman araliginin ¢garpimina
esit olacaktir.

-t zamaninda 6lgek faktorinin degisim orani R(t) semboliyle temsil edilmektedir.
- Dolayisiyla, AR(t) = At X R(t). Buna gore yukaridaki denklem tekrar yazilirsa;

At xR(1)
T RO

c/c =1 oldugu icin denklem;

cAt @

c RO

seklinde yazilabilir.



- Ancak, cAt = d ki burada d iki galaksi arasindaki uzakliktir. Bunu kullanarak, denklem su
sekilde ifade edilir;

- Herhangi bir FRW modelinin bu kestirimi bugunki t, zamanindaki Hubble yasasina
benzemektedir;

H
z= —d
c
- Bu benzerlik, denklemdeki zamana bagl % niceliginin H(t) olarak gosterilen zamana

bagl bir Hubble parametresi olarak tanimlanmasi gerektigini onermektedir. Boylece,

H(t) = ——

R(t)
R(t)



Bu Hubble parametresinin degeri zamanla degismektedir, ancak bu degisim R(t)'nin
degisimine baghdir ve bu nedenle, Hubble parametresi bir FRW modelinden digerine
degismektedir.

Ancak, gercek Evrenin iyi bir tarifini saglayan herhangi bir modelde, simdiki zaman t,'da
modelin Hubble parametresi degerlendirilirse elde edilen degerin gdzlenen Hubble sabitine
esit olmasi beklenmektedir.

Bu ise;

R(tp)
H(ty) = R(t(;) = H

olarak verilebilir.

Buna gore bir gézlemsel parametre olan H, ile FRW modelindeki bir diger parametre olan
Olcek carpani R(t) ile iliskilendirilmis olur.

R(to) t aninda R’nin degisim oranini géstermekte olup % niceligi 6lcek carpaninin kesirsel
0

degisim oranini temsil etmektedir.

Bu denkleme gore FRW kozmolojisinde, Hubble sabiti, simdiki t,aninda degerlendirilen dlcek
carpanindaki degisimin kesirsel oranini temsil etmektedir.

Kisa ve 0z olarak, gozlenen Hubble sabiti, modeldeki Hubble parametresinin simdiki degerini
gostermektedir.



SORU: Bir grup galaksi icin kirmiziya kayma — uzaklik grafigi
sekilde verilmistir. Grafik yapilan en iyi fiti de icermektedir.
Evrenin genisleyen bir FRW modeliyle temsil edildigi
varsayilarak fitin egiminin onemini belirtiniz. Grafikten egimi
hesaplayarak Hubble sabitinin degerini bulunuz.

CEVAP:

Hubble yasasi:

H
z=—d
c

.. .. . Ho [ . .. : .
Dolayisiyla Cizginin egimi ~ degerini temsil etmektedir.

Cizginin egimi bir Az degerinin bir Ad degerine boliinmesiyle
hesaplanir.

Hy Az 0.15
c Ad 0.64 x 103Mpc

=234 x10"*Mpc !

Hy = 2.34 x 10~*Mpc ~' x 3 x 105kms™1
Hy, = 70 kms *Mpc ~*



SORU: Einstein modelindeki R’nin degisim orani nedir? Cevabiniz Einstein
modelindeki Hubble parametresiyle ilgili neyi ifade etmektedir?

CEVAP: Einstein modelinde R zamanla degismemektedir. Dolayisiyla, tim
zamanlar icin R = 0’dir. Einstein modeli icin bu Hubble parametresinin tim
zamanlar icin sifir olacagini ifade etmektedir. Boylece, H(t) = 0'dir.



Hubble Yasasindan olan Sistematik Sapmalar ve Yavaslama Parametresi

FRW modellerine gore, herhangi bir t zamaninda Hubble parametresi Evrenin
genislemesinin kesirsel oranini 6lcmektedir ve R-t grafiginin egimi tarafindan
belirlenen R’nin degisim oranina baghdir.

Ancak, bircok FRW modelinde zaman ilerledikce genislemenin ya hizi artar ya
da azalr.

Yani, genisleme hizlanir veya yavaslar. Bu durum R-t grafiginin egriligi ile
gosterilmektedir.



R’nin degisim oraninin R(t) ile gosterilmesi gibi, R (t)’nin degisim orani R(t) ile gosterilmektedir.
Eger Evrenin genislemesi t zamaninda hizlaniyorsa i?(t) pozitif olacaktir.

Eger Evrenin genislemesi yavasliyorsa i?(t) negatif olacaktir. Herhangi bir yavaslama ya da
hizlanma yoksa R(t) = 0.

FRW modelleri baglaminda, yavaslayan veya hizlanan genisleme oranini karakterize etmenin
kullanish bir yolu yavaslama parametresi olarak adlandirilan bir niceligi kullanmaktir.

Bu parametre zamanla degismekte ve q(t) ile gbsterilmektedir. Asagidaki sekilde de ifade edilir;
—R(t)
[R(t)]?

ifadedeki negatif isaret, R(t) pozitifse (yani genisleme hizlaniyorsa) yavaslama parametresi
negatif olacaktir anlamina gelmektedir.

q(t) = R(t)

Sekil 5.28de gosterilen durumlarda, t'nin bliylk oldugu degerlerde yavaslama parametresi A
egrisi icin negatif, B egrisi icin sifir ve C egrisi icin pozitif olacaktir.



SORU: Sekil 5.23’teki grafiklerden Sekil 5.28’te gosterilen A, B ve C egrilerine karsilik
gelen 3 FRW modeli gosteriniz.

CEVAP: A --- hizlanan model (k =0, A > 0)
B --- actk model (k =-1, A =0)
C --- kritik model (k =0, A =0)



SORU: 3 FRW modeli icin t’nin kiglik oldugu degerlerde sonuglar nasil olurdu?

CEVAP: Sekil 5.23’te gosterildigi Uzere, 3 modelde R-t grafigindeki egriler erken
zamanlarda asagi dogrudur ve yine erken zamanlardaki Einstein-de Sitter modelinin
davranisina benzemektedir. Bu durum, erken dénemlerde genislemenin yavasladigini
gostermekte ve g(t) nin her ti¢ durumda da pozitif olacagini ifade etmektedir.



Daha once belirtildigi Gzere, genisleyen Evren modelleri z ve d arasinda dogru bir oranti oldugunu
gostermektedir.

Ancak, bu durum si8in bir galaksiden digerine olan seyahat siresinin kisa olarak
degerlendirilecek kadar yakin olan galaksilerin davranislarina dayanmaktadir.

Daha uzak galaksiler goz ontne alindiginda, FRW modelleri z ve d arasindaki dogru orantinin
bozulacagini ve Hubble yasasindan sistematik sapmalar gozlenecegini 6ngérmektedir.

Ayrica, modeller Hubble yasasindan olan sistematik sapmalarin gozlem zamaninda yavaslama
parametresinin degerine bagli oldugunu géstermektedir.

Aslinda, FRW modelleri ilk yaklasim olarak glinimuzdeki galaksi kirmiziya kayma gozlemlerinin ve

uzakliklarin

cZ

d= —
Hy

iliskisi gdstermesini 6ngérmektedir.

Bu iliski z < 0.2 olan gozlemlerle uyumludur.

Ancak FRW modelleri ayni zamanda daha iyi bir yaklasimi 6ngormektedir;

d=Zlh+ta-g
T H, > do)z

Burada g, yavaslama parametresinin ginimuzdeki degeridir.



Verilen yeteri kadar iyi gozlemsel veriler icin, z-d
grafiginin duz kismi Hubble parametresi Hy'in
guinumuzdeki degerini bulmak icin kullanilabilir.

Ayrica, duzlikten olan sapmalar ise yavaslama
parametresi qo’in gunimuzdeki degerini elde
etmek icin kullaniimaktadir.

Son yillarda vyapilan gozlemler gy ’in negatif
oldugunu, dolayisiyla da Evrenin genislemesinin
hizlandigini ortaya koymaktadir.

Eger gercekten hizlanarak genisleyen bir Evrende
yasiyorsak o zaman kozmolojik sabit sifirdan
buyuktdr.

Sekilde, z = 1’e kadar Hubble yasasindan cesitli q
degerleri icin beklenen sistematik sapmalarin
turina gosteren iliskiyi vermektedir.



SORU: «Eger gergekten ¢y ’in negatif oldugu, dolayisiyla
hizlanarak genisleyen bir Evrende vyasiyorsak o zaman
kozmolojik sabit sifirdan  buyUktir» iddiasini  sekilden
yararlanarak dogrulayiniz.

CEVAP: Sekil 5.23 tim hizlanan FRW modellerinin A > 0 ile
uyumlu oldugunu goéstermektedir. Dolayisiyla, eger q,
gercekten negatifse, gercek Evren en iyi sekilde bir FRW
modeliyle tanimlaniyorsa A > 0 olmasi beklenmektedir



Kritik Yogunluk ve Yogunluk Parametreleri

- Maddenin ortalama yogunlugu herhangi bir FRW modelindeki onemli bir
parametredir.

- Genisleyen veya daralan bir FRW modelinde, bu nicelik, madde giderek
dagildikca veya sikistirildikca zamanla degisecektir; bu nedenle p(t) ile temsil
edilmektedir.

- Evrenin yeteri kadar genis bir bolgesindeki tim galaksi kiimeleri ve galaksilerin
kiitleleri toplanarak ve bu toplam, boélgenin hacmine boélinerek mevcut p(t)
yogunluk degerinin gozlemsel olarak elde edilmesi umulmaktadir.

- Bunun igin bircok deneme yapilmasina ragmen;
- gozlemsel hatalar,
- uzak mesafelerin gézlenmesi,
- sonuk galaksilerin gozlenmesi ve
- herhangi bir bolgedeki karanlik maddenin toplam kutlesinin
elde edilmesindeki problemler nedeniyle tam bir sonuc elde edilememektedir.

- Bu nedenle, p yogunlugunun tespiti icin dolayh yaklasimlara ihtiyag vardir.



- Kozmik yogunluktan bahsederken, k = 0 ve A = 0 olan FRW
modelindeki madde yogunlugu kullanisli bir referans
degerdir.

- Hatirlanacagi Gizere bu 6zel model kritik model olarak adlandiriimaktadir.
- Cunkiu A =0 acik ve kapali modelleri arasinda bir sinir teskil etmektedir.

- Bu kritik konumu devam ettirmek icin kritik modeldeki madde yogunlugu, her zaman Hubble
parametresinin degeri ile tam olarak iliskili olmalidir.

- Gergekte, eger t zamaninda kritik modeldeki madde yogunlugu p;,(t) ile gosterilirse,
Friedmann denklemi bunu;
3H2(t)
8nG

Pkr (t) —

seklinde ifade eder.

- P (t) niceligi t anindaki kritik yogunluk olarak bilinmektedir.



- Kritik yogunlugun simdiki degerini Hubble parametresinin gtincel degerinden hesaplamak
her zaman mimkunddr.

SORU: Eger Evren kritik model ile oldukca iyi bir sekilde temsil edilebiliyor olsaydi Evrenin
yogunlugunun simdiki degeri ne olurdu? (Hy, = 72 kms 1Mpc™! = 2.3 x 10718 s71)

CEVAP: Bu sartlar altinda p(t,) yogunlugunun mevcut degeri, kritik yogunluk p;,-(ty)’'in
mevcut degerine esit olacaktir.

3H§
tg) = ——
pkr( 0) 811G

~ 3% (23x1071%)?
8T X 6.67 X 10~11

3

kgm~

=1x10"%°kgm™3



- Kritik yogunluk referans bir deger olarak kullanilarak, herhangi bir zamanda kozmik maddenin
gercek yogunlugu o andaki kritik yogunlugun bir kesri olarak ifade edilebilir.

- Bu oran madde i¢in yogunluk parametresi olarak adlandirilir ve Q,,, (t) ile gosterilir;

_r®
Qm(t) B pkr(t)
3H?
pkr(t) = 87'[ét)

- Bu parametre her tirli maddeyi (karanlik, aydinlik, baryonik ve baryonik olmayan madde)
icermektedir.



Kozmolojik sabitin degerini de benzer sekilde temsil etmek mimkindur.

P2 — 8TGR?
3

yogunlugu p’ya benzer bir sekilde girmektedir.

2
Bu durum, zjs\nia teriminin, kozmoloji sabitiyle iliskili bir cesit yogunluk olarak

Ac? 2 o : Ac? -
(p + —) — kc* Friedmann denkleminde — sabiti denkleme madde
8mG 8mG

yorumlanabilecegini belirtmektedir.
2

ﬁ cok garip bir tir yogunluktur. Clinkii p madde yogunlugunun genisleyen bir

Evrende 1/R3 ile orantili olarak azalmasi beklenirken, bu terimin Evren genisledikce

sabit kalmasi beklenmektedir.
2

Bununla birlikte, ﬁ terimi p, ile temsil edilirse, kozmolojik sabit icin yogunluk
parametresi su sekilde tanimlanabilir;

PA
Qr(t) =
A( ) pkr(t)
B Ac?
PA =806

A ve p, sabit olmasina ragmen yogunluk parametresi Q4 (t) zamana baglidur.
Cunkl bu nicelik zamana bagh olan kritik yogunlugu icermektedir.



pa, madde yogunlugu olarak anlam ifade etmese bile, bu terim c? ile carpildiginda Jm3 (metre
kiip basina disen joule) biriminde olcilebilen bir nicelik elde edilmektedir.

4
pc? = Ac
A 86

niceligi bir enerji yogunlugu olarak yorumlanabilir.

Kozmolojik sabiti bu sekilde temsil etmek bazi ilging fiziksel spekiilasyonlara yol agmaktadir.

Bir diistinceye gore, kozmolojik sabiti temsil eden enerji yogunlugunun, bos uzayda dogal
olarak olusan kuantum dalgalanmalari ile iliskili enerjiden ortaya ciktigidir.

Bu, bosluk enerjisi olarak bilinmektedir ve uzayin genislemesinin neden kozmolojik sabitin
etkisini azaltmadigini acik bir sekilde acgiklardi.

Aksine, genisleyen uzay basit olarak daha fazla bos uzay ve daha fazla bosluk enerijisi lretir;
sonucta, kozmolojik sabitle iliskili enerji yogunlugu degismeden kalirken, her tirli madde ve
Isinimla iliskili enerji yogunlugu azaltilir.

Ne yazik ki, vakum icindeki kuantum dalgalanmalarindan kaynaklanmasi beklenen ener;ji
yogunlugunun basit tahminleri gercekci olamayacak kadar yiksektir (yaklasik 10120 kat).



Farkli bir yaklasim, p,c? ‘nin gercekten sabit olmadigl hatta dagiliminda tamamen
tekdlize olmadigi anlamina gelebilecek daha genis bir olasilik araligini degerlendirmektir.

Bu yaklasimda p,c? enerji yogunlugu, karanlik enerjinin ortalama yogunlugu olarak
tanimlanmaktadir ve bir takim egzotik o6zelliklere sahip simdiye kadar tanimlanmamis
kozmik bilesene atfedilir.

Karanlik enerji kaynag, ortalama bir p,c? enerji yogunlugunun yani sira p = -p,c? negatif
bir ortalama basinca sahip egzotik bir akiskan olsaydi, o zaman onun kozmik etkisi,
kozmoloji sabitinden ayirt edilemezdi.

Karanlik enerji basit olarak karanlik maddeyle iliskilendirilemez.

CunkU karanlik enerji kozmik genislemenin hizlanmasindan sorumluyken karanlik madde
kozmik genislemeyi yavaslatma egilimindedir.

Karanlik enerjinin kaynagi gizemli olmaya devam etse de, pA02 ‘va karanhlik enerji
yogunlugu olarak bakmak yaygin bir uygulama halini almistir ve Q, (t) karanlik enerji icin
yogunluk parametresi olarak adlandiriimaktadir.



- QO () (veya Qpy, o) ve Qp () (veya Qp o) ‘in mevcut degerini
elde etmek icin bircok gozlem yapilmaktadir.

- Bu iki parametre olduk¢ca onemlidir. Cliinkd bunlar, Hubble
sabitinin  gozlenen degeriyle Dbirlikte, cesitli FRW
modellerinin ayirt edilmesinde kullanilmaktadirlar (Sekil
5.30).

- Kirmizi gizgide bulunan tim noktalarda Q, o + Q4o = 1dir.

- Qo ve Qyo'in gozlenen degerleri bu sarti sagliyorsa uzayin
geometrisi diz olacaktir ve k = 0 durumu olmalidir.

- Diger taraftan, eger Qo + Q4 o > 1ise k= +1 veya eger
Omo + Qpp < 1lisek=-1"dir.

- Dolayisiyla, uzayin geometrik 6zellikleri 6nemli sekilde Qp, o ve
Q. o'In toplamina baghdur.

- Ayrica sekilde gosterildigi gibi, O, o ve Q4 o't iceren diger bir
durum (mavi ¢izgi) Evrenin en sonunda ¢oklip ¢cokmeyecegini
ya da sonsuza kadar genislemeye devam edip etmeyecegini
belirleyecektir.

- Eger Evrenin kaderi kalici bir geniglemeyse, O, g ve Qp ¢ ‘I
iceren baska bir kosul (yesil cizgi), genislemenin hizlanip
hizlanmayacagini belirleyecektir



- Buyogunluk parametrelerinin mevcut degerlerini elde etmek kolay degildir.
- Ancak, son zamanlarda yapilan bircok gozlem k = 0 ile uyumludur ki bu da
Qmo + Qp0 = 1 durumunu en popiler segenek haline getirmektedir.

- Gergekten, son donemlerdeki hesaplamalar, (1, =~ 0.3 ve (), = 0.7 oldugunu
gostermektedir.

- Bu durum, Evrendeki enerjinin cogunun su an karanlk enerji oldugunu, uzayin diz bir
geometriye sahip oldugunu ve kozmik genislemenin sonsuza kadar artan bir oranda
devam edecegini gostermektedir.



Hubble Zamani ve Evrenin Yasi

- Kritik model kozmik yogunluk icin sadece kullanisl bir referans saglamakla kalmaz
ayni zamanda da Evrenin yasiyla ilgili bilgiler saglar.

- Kritik modelin kullanishhgi, dlcek parametresinin zamanla cok basit bir sekilde
degistigi gerceginden kaynaklanmaktadir.

R(t) = At?/3 , burada A sabit

- Bu denklem, H(t) Hubble parametresinin tanimiyla birlestirilerek kritik modelde

2
H(t) =§

olarak gosterilebilir.



Bu noktadan hareketle, kritik model ile temsil edilen bir Evrende bulunan gozlemcilerin
uzak galaksi gézlemleri, Evren bir t, zamani kadar genisledikten sonra Hubble sabitinin

H_Z
%7 3¢,

degerine sahip oldugunu gosterecektir.

2
Dolayisiyla, bu da gézlemciler bu Evrenin yasini; Hy'tve ty = 30, iliskisini hesaplayarak
0

bulabilecekleri anlamina gelmektedir.

H, parametresi s biriminde ifade edildigi icin 1/H, saniye veya yil olacak sekilde zaman
biriminde ifade edilebilir.

1/H, niceligi Hubble zamani olarak bilinmektedir ve kozmik yas icin referans bir deger
olarak kullanilmaktadir (ayni py,'nin kozmik yogunluk igin referans deger olmasi gibi).

Hubble zamaninin tam degeri Hy parametresinin dl¢cimlerindeki belirsizlik nedeniyle net
degildir.

Ancak 4.3 x 1017 saniye oldugu dusiinilmektedir ki bu 13.8 milyar yila karsilik
gelmektedir.



SORU: Eger Evrenimiz kritik model ile edilebiliyor olsaydi, yasi kac olarak hesaplanirdi?

CEVAP: Kritik modele gore, Evrenin yasi t, Hubble zamaninin 2/3’0 kadardir. Evrenimiz
icin Hubble zamani 14 milyar olarak kabul edilirse, Evrenin yasi 9 milyar yil olacaktir. Bu
deger gercek olmak icin cok kisadir. Dolayisiyla Evren kritik model ile temsil edilemez.



Kritik model, Hubble sabitinin gozlenen degeriyle Evrenin yasi
arasindaki basit bir iliskiyi saglamak icin alisildik degildir.

Benzer iliskiler FRW modellerinde bulunmaktadir, ancak bunlar
genelde daha karmasiktir.

Bunlari grafiksel olarak gostermek daha kolaydir. Sekil 5.31'de
genel bir gosterim verilmektedir.

Sekil 4 farkh FRW modeli icin oOlcek katsayisinin blytumesini
gostermektedir.

1. A = 0vek=+1olan kapali bir model
2. A = 0vek=0olan kritik bir model

3. A =0vek=-1olan acik bir model

4. A > 0vek=0olan hizlanan bir model

Sekil 5.31: t, aninda ayni Hubble sabitine
sahip kapali, kritik, acik ve hizlanan FRW
modellerinde olcek katsayisinin  evrimi.
Sifirdan fakli kozmolojik sabite sahip tek
model olan hizlanan model en blylk yasa
sahiptir.



Egrilerin tamami glinimuzle uyumlu olan t, aninda ayni R ve
R degerlerine sahip olacak sekilde vyatay olarak
kaydirilmiglardir,

Yani, tumid ayni Hubble sabiti degerini gosterecek sekilde
cizilmistir.
Sekildeki dort egrinin hepsi eger ayni Hubble sabitine karsilik

geliyorsa, bu durum dort Evrenin yaslari hakkinda ne soyliyor
olabilir?

Her model Evrenin yasi, R’nin sifira ve t, zamanina esit oldugu
anlar arasinda gecen sureyle temsil edilmektedir. Bu zamanlar
4 model icin de farkhdir ve T1, T2, T3 ve T4 le
gosterilmektedir. Kapali Evren en kicuk, hizlanan Evren en
blyuk yasa sahip olacak her model sekilde kendinden 6nce
gelen Evren modelinden buyuktur.



Evrenimizde Hubble sabitinin gozlenen degeri, kritik degerin
Evren icin gercek olmayacak kadar kiguk bir yasi ifade ettigi
oldukca buyuk bir degerdir.

Bir cok kozmolog bu durumu kozmolojik sabitin sifirdan
farkh oldugu bir kanit olarak gormektedirler.

Sekil 5.32, 3 fakli FRW modelinde Hubble sabiti (t, aninda
Hubble parametresi) ile Evrenin yasi (genisliyor oldugu
zamanin uzunlugu) arasindaki iliskiyi gostermektedir.

Egriler, A = 0 olan acik ve kritik modelleri ve acik model ile
ayni yogunluga fakat pozitif bir kozmolojik sabite sahip
hizlanan bir modeli gostermektedir.

Verilen bir Hubble sabiti icin, hizlanan model her zaman
daha uzun sure genisleyen modeldir.

Sekil 5.32: Kritik, acik ve hizlanan
Evrenler igin Evren yasi — Hubble sabiti
grafigi.



Son olarak, Sekil 5.33, Hubble sabitinin herhangi bir degeri ve daha
genis bir Q0 - Q5 deger araligl igin Evrenin yasgini gosteren
kapsamli bir gosterimdir.

Hubble sabitinin olasi degeri, semada herhangi bir yerde acikca
gorulememekle birlikte, diyagrami boydan boya siplren egri
cizgiler, Hubble zamaninin katlari cinsinden olclilen cesitli
modellerin yaslarini gostermektedir.

Sekil 5.33’ln eksenleri Q. o ve Q4 o'dir.

Dolayisiyla, k = 0 diiz uzay igin, Qp, o + 1y o = 1 olan kirmizi gizgiyle
temsil edilmektedir.

Daha once belirtildigi tUzere, karanlik madde ve karanlik ener;ji icin
yogunluk parametrelerinin degerleri O, o = 0.3 ve 4 o = 0.77dir.

Bu degerler, Evrenimizin kabaca kirmizi noktayla gosterildigi
anlamina gelmektedir.

Bu durum, Big Bang ile baslayan ve simdi Hubble zamanindan biraz
daha kicuk bir yasa sahip olan genisleyen ve hizlanan bir Evreni
gostermektedir. Hubble zamaninin mevcut degerine dayanarak, bu,
Evrenin yasinin 13.8 milyar yil oldugunu isaret etmektedir.

Sekil 5.33: Hubble zamani biriminde
(1/Hy) Evrenin yasi cesitli egrilerle
gosterilmektedir.



SORU: Friedmann-Robertson-Walker modellerinin ve Friedmann denkleminin varsayimlarini
aciklayiniz

CEVAP:

FRW modelleri igin;

- Uzay ve Zaman genel gorelilige gore davranir
- Enerji ve momentum biylk 6lcekte homojen ve izotropik olarak dagilmaktadir

Friedmann denklemi igin;

- Evren yogunlugu p olan bir gaz ile uniform (tekdiize) olarak doldurulmustur.



SORU: FRW modelleri cercevesinde 3 boyutlu uzayin pozitif egriliginin yaratabilecegi olasi sonuclari
aciklayiniz

CEVAP:
Soru homojen ve izotropik RW modelleriyle alakali oldugu icin;

- Verilen herhangi bir zamanda egrilik uniform (tekdiize) olmalidir (her yonde ve her yerde ayni).
- Pozitif egrilige sahip bir lic boyutlu uzayda uzay sonlu bir hacme sahip olacaktir.

Dolayisiyla,

- diz cizgiler kendi Gzerlerine kapanacak,

- paralel cizgiler birlesecek,

- ucgenlerin ic acilari toplami 180 dereceden buyuk olacak ve

- herhangi bir dairenin ¢evresi 2 n R ‘den kiiclik olacaktir.



