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OZET

KOZMIiK ENFLASYON MODELLEMELERIi
YUKSEK LiSANS TEZi
SULE OZDILEK
BALIKESIR UNIVERSITESI FEN BiLIMLERIi ENSTITUSU
FIZIK ANABILIM DALI

(TEZ DANISMANI: PROF. DR. LEVENT SOLMAZ)
BALIKESIR, HAZIRAN - 2016

Evrenin erken donemlerine aciklik getirmek iizere en kabul gérmiis teori
kozmik enflasyondur. Enflasyon teorisine gore evren iistel olarak ¢ok hizli bir
sekilde genislemistir. Bu teori Biiyiikk Patlamanin sorunlarina ¢oziim getirmis ve
evrendeki genis 6lgeklerdeki yapilarin olusum kaynaklarini agikliga kavusturmustur.

Gozlemlere gore evren genis Olgeklerde homojen ve izotropik ozellige
sahiptir. Bu ¢alismada ilk olarak homojen ve izotropik bir evren tanitilmistir. Biiyiik
Patlama kozmolojisi icin ilk sartlar1 gerektiren ve evrenin {iistel olarak genisleme
dénemi gecirmesinden sorumlu enflasyon teorisi anlatilmistir. Enflasyonun en giiclii
destegi kozmolojik pertiirbasyonlardir. Bu nedenle homojen ve izotropik evrende
kiiciik olgeklerdeki sapmalara sebep olan pertiirbasyonlar incelenmistir. Ayrica
enflasyona sebep olan modeller en basit seviyede ele alinarak son verilere gore
degerlendirilmistir.

ANAHTAR KELIMELER: Einstein denklemleri, FRW metrigi, enflasyon,
pertiirbasyon, inflaton



ABSTRACT

MODELS ON COSMIC INFLATION
MSC THESIS
SULE OZDILEK
BALIKESIR UNIVERSITY INSTITUTE OF SCIENCE

PHYSICS
(SUPERVISOR: PROF. DR. LEVENT SOLMAZ)

BALIKESIR, JUNE 2016

Cosmic inflation is the most accepted theory to bring clarity of the early
periods of the universe. According to the inflation theory, the universe has expanded
exponentially and rapidly. The theory has offered a solution to the problems of big
bang theory and has made to clarify the sources of the formation of large scale
structures in the universe.

According to observations the universe has homogeneous and isotropic
properties on large scales. In this study, firstly, a homogeneous and isotropic
universe has introduced. The inflationary theory which is responsible for the
expansion period as an exponential expansion of the universe is studied by the
requiring the initial conditions for the big bang cosmology. Cosmological
perturbations are the most powerful support of inflation theory. For this reason, the
perturbations of small scales which causing deviations has been investigated on
homogeneous and isotropic universe. Also, by considering the models that can lead
to inflation were evaluated under the recent data in the simplest form.

KEYWORDS: Einstein equations, FRW metric, inflation, perturbation, inflaton
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1. GIRIS

Evrene dair ilk bilimsel anlayis Einstein’in genel rolativite teorisini ortaya
atmasiyla baglamistir. Genel rolativite kurami kozmolojik ilke dogrultusunda
genisleyen bir evren modeli sunar. Friedmann 1922 yilinda yayinladigi ¢alismasinda
genisleyen evreni temsil eden Friedmann-Robertson-Walker (FRW) metrigini ortaya
atmistir [1]. Einstein alan denklemleri ¢oziildiigiinde Friedmann denklemleri olarak
adlandirilan ve genisleyen evren modeline isaret eden denklemler elde edilir.
Friedmann denklemlerinden evrenin kozmolojik parametrelerine dair bilgiler
edinilmektedir. Edwin Hubble’in gékadalarin kirmiziya kaymasinin uzaklikla dogru
orantil1 olarak arttigin1 kesfetmesinin ardindan genisleyen evren modeli daha saglam

bir temele sahip olmustur.

Evrenin baglangici sicak Biiyiik Patlama teorisine dayanir. Teori, evrenimizin
13,8 milyar yil 6nce yiiksek bir yogunlukta oldugunu ve genislemeye basladigini
varsayar. Biiyiik Patlamadan hemen sonra evren, enflasyon olarak adlandirilan bir
dénemden gegerek iistel ve ani bir bigimde geniglemistir. Evrenin ilk anlarinda
1sinimin baskin oldugu genislemeyi, galaksilerin, yildizlarin ve gezegen formlariin
olustugu madde baskin genisleme siireci takip eder. Evrenin ¢ok erken zamanlarinda
yaklasik olarak t~10"1's ’de elektromanyetik alamin U(1) simetrisinden,
elektrozayif alanin SU(2) X U(1) simetrisinin ayrildigi, elektrozayif faz gecisi
meydana gelmistir [2]. Bu gecis gliniimiizdeki madde antimadde asimetrisini anlama
konusunda c¢ok Onemlidir. Bu siirecin devaminda, kuarklarin ve gluonlarin,
hadronlara doniistiigii bir faz ge¢isi meydana gelir [3]. Faz gegisinden sonra yaklasik
olarak t~0.01s ’de niikleer fiizyon baglamis ve devaminda Biiyilk Patlama
niikleosentezi gerceklesmistir. Bu fazda ilk elementler olusmustur. Uretilen
elementler plazma formundadir. Sicaklik distiigiinde elektronlar ve protonlar
elektriksel olarak notral hidrojen atomlarini olusturmustur. Bu faza yeniden birlesme

ad1 verilir.

Evrenin gecirdigi bir diger ¢ag ise foton ayrisma ¢agidir. Fotonlar, elektronlar

tarafindan sagilmis ve elektron ile foton etkilesimi sona ermistir. Bu andan sonra



evren saydam bir hale gelmis olup elektronlardan sacilan fotonlar evrende serbestce
yolculuk etmeye baslamiglardir. Yayilan bu fotonlar kozmik mikrodalga arka plan
isinim1 (CMB) olarak gilintimiizde de go6zlemlenir. CMB 1smmim1  evrendeki
ulasilabilecek en eski fotograftir. Bu 1sinimin sicakligi genis olgeklerde her yonde
aymdir ve sadece 1075 civarinda bir sicaklik dalgalanmasina sahiptir. Bu haritadan
evrenin homojen ve izotrop oldugu sonucu ¢ikartilabilir. Isinimin homojenligindeki
istatistiksel sapmalar enflasyon teorisinin en 6nemli tahminidir. Bu sapmalar Sekil
1.1’de Planck Uydusu tarafindan olgiilen CMB sicaklik dalgalanmalarinin

haritasindan goriilebilir.

Sekil 1.1: Planck Uydusu tarafindan dl¢iilen kozmik mikrodalga arka plan sicaklik
dalgalanmalar1 [4].

Bu tezde evrenin Biiyiik Patlama ile elektrozayif faz gecisi arasinda oldugu
tahmin edilen enflasyon donemi ¢alisilmistir. Enflasyon, Biiyiik Patlama teorisinin
sorunlarint ¢ézmek amaciyla 1980’lerin basinda Alan Guth tarafindan ortaya
atilmistir. Ik basta kozmolojinin sorunlarina ¢dziim getirmesi amaciyla ortaya
atilmis olan enflasyon, kozmik mikrodalga arka plan 1simasindaki dalgalanmalara ve

genis Olcekteki yapilarin olusumuna bir agiklama getirmistir.

Enflasyon senaryosuna gore erken evrenin ¢ok kisa bir ddneminde

bilinmeyen bir alanin sifir olmayan vakum enerji yogunlugu, enerji yogunlugunun

2



biitiin formlarina baskin gelmistir. Enflasyon ile ilgili bir takim senaryolar vardir.
Bunlardan en basiti kozmolojik sabitin enflasyonu meydana getirmesidir. Daha
karmasik bir senaryo ise enflasyonun bir potansiyel kuyusunda yavasca yuvarlanan

bir skaler alandan kaynaklandigidir. Bu tezde ikinci varsayim tizerine durulacaktir.

Bu varsayim ¢er¢evesinde enflasyon fazi boyunca evrenin 6l¢ek faktorii tistel
olarak genislemis ve erken evrendeki uzayin kiigik pargalari gozlemlenebilir

evrenden daha biiyiik 6lgeklere geniglemistir.

Enflasyon teorisinin zenginliklerini ¢aligmak i¢in kozmolojik pertiirbasyon
teorisi ¢ok kullanighh bir yoldur ve giiniimiizdeki gozlemlerle baglanti kurulmasi
acisindan dnemlidir. Pertiirbasyon analizinde homojen ve izotrop arka plan evreni
etrafinda kiigiik dalgalanmalarin evrilmesi ¢alisilir. Bu dalgalanmalarin, enflasyon
boyunca tiretilen vakum dalgalanmalarinin temeli oldugu diisiiniiliir. Dalgalanmalar

iistel genislemeyle kozmolojik 6lgeklere genisletilmistir.

Bolim 2’de homojen ve izotropik evren incelenmis, kozmolojinin Biiyiik
Patlama teorisi ve sorunlari ¢alisilmis olup ayrica enflasyonun bu sorunlara nasil

¢Oziim getirdigi tartistlmistir.

Boliim 3’te enflasyonun bir skaler alandan kaynaklandig1 varsayilip bu alana

dair evrilme denklemleri elde edilmistir.

Bolim 4°te enflasyondan kaynaklanan pertiirbasyonlarin, enflasyon ile

baglantili skaler ve tensorel kisimlar incelenmistir.

Boliim 5’te enflasyona sebep olan tekli skaler alanlar iizerine durulmustur.
Enflasyonun ikinci dereceden ve polinom tipli potansiyel modellerinden
kaynaklanacagi varsayilmistir. Bu modellerin sonuclari glinlimiiz gézlemleriyle

karsilastirilmistir.



2. STANDART KOZMOLOJIi MODELI

Biiyiik patlama, evrenin 13,813 + 0,038 milyar yildan beri siiregelen
evrimini agiklayan en fazla kabul goérmiis baslangic hipotezlerinden biridir [10].
Evrenle ilgili bazi sorular bu modelde yanitlanmadan kalmistir ki bu sorular erken
evrende ivmelenen genisleme doneminin ortaya atilmasiyla ¢oziilmiistiir. Standart
kozmoloji modeli temelde genel rolativite kurami ve kozmolojik ilke tizerine
kurulmustur [5]. Bu boéliimde standart kozmoloji modelinin kisa bir anlatimi

verilmigtir.

2.1  Homojen ve izotropik Evren

Evrenin genisledigine dair gozlemler Edwin Hubble’in 1929 yilinda
galaksilerin kirmiziya kaymalariyla aralarindaki uzakligin orantili  oldugunu
kesfetmesine dayanir [6]. Etrafimizdaki uzayda kozmolojik yapilar ve galaksilerin
dagilmi genis oOlgeklerde izotropik goriiniir (Sekil 2.1). Izotropi evrenin biitiin
yonlerde ayni goriinmesi diger bir deyisle evrenin es yonlii oldugu anlamina gelir.
Izotropi 6zelligine gore etrafimizdaki uzay-zaman genis Slgeklerde kiiresel olarak
simetriktir. Bu gozlemlerden evrenin merkezinde olmadigimiz sonucu ¢ikartilabilir.
Evrenin diger bir 6zelligi ise madde yogunlugunun evrenin her yerinde aym
olmasidir. Bu 6zellik homojenlik olarak adlandirilir. Kozmolojik prensip evrenin

homojen ve izotrop oldugunu soyler.
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Sekil 2.1: Galaksilerin dagilim1 genis 6lgeklerde aynidir [7].

2.1.1 Friedmann-Robertson-Walker Metrigi

Kozmolojik prensip buglinkii gdzlemlenebilir evrendeki simetri miktari
hakkinda bir agiklama getirir. Izotropik ve homojen evreni tanimlayan metrik
Einstein denklemlerinin bir ¢6ziimii olarak ilk kez Friedmann [1] tarafindan
calistlmistir. Bu calismanin devaminda Robertson [8] ve Walker [9] izotropi ve
homojenligin tanimia uygun sekilde metrigin daha uygun bir halini tiiretmislerdir.
Kozmolojik prensip altinda uzay-zamamn metrigi ds* = g,,, dx*dx" formuna uygun
olarak kiiresel koordinatlarda;

2

ds? = —dt? + a(®)? | +72(d6? + sin*0d¢?) 21

1—Kr?
seklinde ifade edilir. Denklem (2.1)’de gosterilen metrik Friedmann-Robertson-
Walker (FRW) metrigidir. Bu parametrizasyonda, t kozmik zaman, r comoving
radyal koordinat, 0 ve ¢ ise comoving agisal koordinatlardir buna ek olarak a(t)
niceligi 6lgek faktori olarak adlandirilir ve evrenin genigleme oraninin bir 6lgiistidiir.
Olgek faktdrii uzaymn egriligi dlgiilerek bulunabilmektedir. Yukaridaki denklemde

gosterilen K parametresi uzaysal egriligi ifade eder ve ii¢ deger alabilir;



0, Oklidyen
K= +1, Kiresel
—1, Hiperbolik

Egrilik sabiti K uzaysal olarak sirasiyla diiz, kapali ve agik evrene karsilik
gelir. Diiz evren sonsuz ve diiz uzay, kapali evren sonlu ve kiiresel uzay olarak ifade

edilirken agik evren ise sonsuz ve hiperbolik uzay olarak ifade edilir.

2.1.2 Hubble Yasasi ve Comoving Koordinatlar

Kozmolojide comoving koordinatlarla ¢alismak evreni kavramsal ve
matematiksel olarak diisiinmeye c¢ok yardimci olur. Belirtilen metrikte kullanilan
koordinatlar x" = {x!,x%,x3} “comoving” koordinatlar olarak adlandirilir.
Comoving koordinatlar ve fiziksel koordinatlar arasinda;

x;ll'Z = a(t)xélom (22)

iliskisi kurulabilir. Friedmann-Robertson-Walker metriginin diger bir sonucu hiz ve
mesafe arasindaki iliskidir. Denklem (2.2)’nin kozmik zaman t’ye gore diferansiyeli
alindiginda asagidaki bagint1 elde edilir.

dx!:

o _“fiz _ a _
vfiz = dt = aXfl'Z = foiz (23)

Yukarida ifade edilen denklem Hubble yasasidir. Burada, H = a/a, Hubble
parametresi olarak adlandirilir. ik olarak 1929 yilinda Edwin Hubble tarafindan
bulunmustur [6]. Hubble parametresinin simdiki degeri burada H, olarak
gosterilecektir. Bu deger evrenin igerigi hakkinda degerli bilgiler vermektedir.
Hubble parametresine dair ilk iyi tahmin 1958’de yapilmis olup degeri 75
km/sec/Mpc olarak bulunmustur. Son olarak en giincel 6l¢iim Planck Uydusu ile

yapilmistir ve Hubble parametresinin giintimiizdeki degeri;
Hy = 67.31 F 0.96 km s 1Mpc~! (2.4)

olarak agiklanmistir [10]. Hubble parametresi uzay-zamanin temel fiziksel 6lgegini

belirler. Hubble parametresi sayesinde uzunluk &lgegi olan Hy! ~ 1.364 X 10%°m



degeri belirlenebilir. Bu, Hubble yarigapidir ve gozlemlenebilir evrenin dlgegini
belirler.

2.1.3 Kirmziya Kayma

Evren hakkinda bilinen her sey uzak nesnelerden bize ulasan 1s18a gore
yorumlanir. Gozlemleri dogru yorumlamak i¢in evrenin genislemesiyle birlikte 15181n
dalga boyunun da gerildigi hesaba katilmalidir. Kuantum mekanigindeki tanimdan
15181n dalga boyu ile foton momentumunun ters orantili oldugu bilinir. Isigin dalga
boyu oOlgek faktoriyle iliskilendirilebilir. Evrende t; zamaninda A; dalga boyuyla

yayilan ve t; zamaninda gdzlenen bir 151k i¢in dalga boyu,

_a(to)

Y=

M (2.5)

olarak verilir. Uzak galaksilerden t; zamaninda gelen ve bugiin diinyadan gozlenen

151810 kirmiziya kaymast,

Ao — X4
X (2.6)

VA

olarak tamimlanir. Burada z kirmiziya kayma, A, 1s18in gozlenen dalga boyu, 1; ise

151810 yayinlandigi zamanda gozlenen dalga boyudur [11]. Buna bagl olarak,

_a(to)

trz=2 2.7)

¢ikarimimi yapmak miimkiindiir. Olgek faktoriiniin giiniimiizdeki degeri genel olarak
a(ty) =1 olarak tanimlanir. Kirmiziya kaymaya bagli olarak Hubble kanunu

asagidaki gibidir;

Burada z galaksinin hizidir [11]. Hubble’in ¢alismasi bu alanda ilk olmasi
bakiminda Onemlidir. Sonuglara gére gok adalarin hiz dagilimlart Sekil 2.2°de

verilmistir.



+I000EM

S00EM

VELOCITY
k)
Q

[ O*PARSECS 2al0* PARSECS

Sekil 2.2: Edwin Hubble’in ¢alismasina gore galaksilerin uzakliklarina gore hiz
dagilimlari [6].

2.1.4 Einstein Denklemleri

Evrenin dinamikleri Einstein denklemleriyle tanimlanir;

1 (2.9)
Guv = Ruv - ER v
Burada G, Einstein tensorii olup uzay-zaman egriliginin bir 6l¢iisiidiir. Uzay
zaman egriliginin geometrik yapisin1 yansitan Riemann tensorii asagidaki sekilde
ifade edilir;
ory, ary,

Ho_ __apB T U o
Rigy = 5 ~ 5r T Toplve + TovTia

(2.10)

Ricci tensorii Riemann metrigi tarafindan belirlenen uzay zamanda, Riemann
tensoriiniin biizilmesiyle asagidaki gibi elde edilir [5];
— pH 2.11
Rap = Rlig, (2.11)
Ricci egrilik skaleri ise Ricci egrilik tensoriiniin izi olarak tanimlanir;

R =R} = g"Ry, (2.12)

Einstein alan denklemlerinin tam bir ifadesini vermek gerekirse;



1
Gy = Ryw — 3R gy = —87GT,, (2.13)

yazilabilir. Einstein denklemleri uzay-zamanin geometrisi, enerji yogunlugu ve
momentumu hakkinda bilgi verir. Denklem (2.13)’te ifade edilen T, enerji-

momentum tensorii olarak adlandirilir ve evrenin madde igerigini barindirir.
Riemann ve Ricci tensorii kullanilarak Friedmann-Robertson-Walker metrigi icin

Einstein tensorleri asagidaki gibi hesaplanmistir;
a\> K
Goo = 3 (E) + 2| Goi = Gy = (2.14)

i (a\* K (2.15)
Gif=[25+(a) 7]5”'

Homojen ve izotropik evren yaklasimi sayesinde enerji-momentum tensorii

ideal akigkan formunda yazilir.
Tw = (p+P)UU, + Pg,, (2.16)

Yukaridaki ifadede U, 4 bilesenli hizdir. Comoving ¢erg¢evede 4 bilesenli hiz
asagidaki sekildedir,

U* = (1,0,0,0) (2.17)

Ideal akiskan yaklasiminda enerji-momentum tensorii diagonal formda yazilir;

p 0 0 0
_(0 =P 0 O 2.18
T 0O 0 —-P O (2.18)
0 O 0 -P

Genel rolativite kuraminda enerji-momentum tensoriiniin korunumu asagidaki

formda gosterilir;

H_ u KA Al _
9,Ty = 8,T) + TIT} — T4 T =0 (2.19)



Enerji momentum tensoriiniin ¢6ziimiiniin yapilabilmesinin ilk adim
yukarida ' ile tanimlanan Christoffel sembollerinin bulunmasidir. Christoffel
sembolleri,

I = ! ar(a 0 d (220)
By =39 (9pgpy + 0y 950 — 0p9py)
bagmtisiyla metrik {izerinden hesaplanir. Enerji yogunlugunun evrimi, v =0

aliarak asagidaki sekilde elde edilir.

a 221
p +3 a (p + P ) =0 ( )
Sistem hakkindaki yorumlari ilerletmek adina akiskanin enerji yogunlugu ve

basinci arasinda bir iliski kurulmalidir. Bilinen ideal akiskanlar,
P =wp (2.22)

seklinde bir bagintiya sahiptirler. Burada w basing ve yogunluk arasindaki bir durum
denklemi parametresidir. Yogunluk parametresi w i¢in se¢im keyfi olabilir. Toz
(dust) i¢in w yogunluk parametresi w = 0, radyasyon i¢in w = 1/3 ve vakum i¢in
w = —1 yazilabilir. Rolativistik ve etkilesmeyen parcaciklarin kiimesi toz gibi
davranir, foton yahut diger kiitlesiz pargacik kiimesinin radyasyon gibi davrandigi
sOylenebilir. Ayni zamanda uzay zamanin her yaninda sifir olmayan enerji
yogunlugu sabiti vakum gibi davranir. Bu bilgilere dayanarak enerji korunumu

denklemi,

. 229

olarak bulunur. Yukarida ifade edilen diferansiyel denklemin ¢oziimiinden evren
genisledik¢e enerji yogunlugunun nasil evrildigine dair yorumlar getirilebilir. Durum
denklemi parametresinin sabit oldugu varsayilip (2.15) denklemi ¢oziiliirse, enerji

yogunlugu ile a(t) 6lgek faktorii arasindaki iliski bulunur [5].
p a q~30+w) (2.24)

Belirtilen ifadelere gore iic durum yazilabilir;
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e Madde (rolativistik olmayan): P = 0, (w = 0)
3

paa”
T 1 1
e Isinim (rolativistik) P = 3P (a) = 5)
paa*
e Vakum enerji P=—p, (w=1)
paal

2.1.5 Friedmann Denklemleri

Genisleyen evren Friedmann denklemleriyle ifade edilir. FRW metrigi icin
Einstein tensorii olarak elde edilen denklemler (2.14) ve (2.15), (2.18) numaralari

enerji-momentum denklemiyle ortak ¢oziiliirse Friedmann denklemleri bulunabilir;

i 4G (2.25)
= )2
" 3 (p + 3P)

Yukaridaki denklem iki Friedmann denkleminden bir tanesidir. Evrenin
akiskan ve enerji yogunlugu ile evrenin genisleme oraninin zamanla nasil degistigini
gosteren ivmelenme denklemidir. Ilk Friedmann denkleminde egrilik sifir kabul
edilmistir. K=0 kabul edilen diiz evrende calismak bu tezin amaci i¢in daha
uygundur. Egrilik iceren diger Friedmann denklemi Einstein tensoriiniin (0,0)

bileseni ile enerji-momentum tensorii ortak ¢oziilerek bulunabilir:

(d)z 86 K (2.26)
I a?

a
Denklem (2.26) genellikle Hubble parametresi cinsinden tanimlanir:

8nG K (2.27)

Elde edilen Friedmann denklemlerinin evrenin her ii¢ igerigi (radyasyon,
madde ve vakum enerjisi) i¢in ¢ozliimii yapilirsa evrenin madde yogunluguna gore
Ol¢ek faktoriiniin degerinin degisimi bulunur. Diiz kabul edilen evren i¢in (K = 0)

rOlativistik, rolativistik olmayan ve vakum enerjisi icin yukarida elde edilen

11



denklemlere bagli olarak olgek faktdriiniin zamanla nasil degisim gosterecegi

bulunabilir.

e Rolativistik Olmayan Madde: p a a3

Rolativistik olmayan madde i¢in (2.26) denkleminin ¢6ziimii yapildiginda;

2
a= (3H0 )2/3t2/3

> (2.28)

elde edilir. Evrenin yasi ile Hubble parametresi hakkinda asagidaki iligkinin

kurulmasina olanak saglar;

L2 (2.29)
07 3H,

e Relativistik madde: p a a™*

Denklem (2.26)’in ¢6ziimii sonucunda rdlativistik madde igin Olgek

faktoriiniin evrimi bulunabilir;

a= (H7)/ t'/e (2:30)

Evrenin 6lgek faktorii ile ifade edilen a parametresi t'/2 ile orantilir. Evrenin

yas1 ve Hubble sabiti arasindaki bagint1 agagidaki sekilde yazilir;

1 (2.31)

to ==
™ 2H,

e Vakum enerjisi: p = sabit olarak K=0 diiz evren i¢in ¢6ziim yapilir;

H, = ¢ = q o eHot (2.32)
7 q

Evrenin enerji yogunlugunun bilesenleri bu {i¢ senaryoya dayanir. Evrenin
tarihi geriye gidildik¢e bakilan zamandaki baskin enerji yogunluguna gére déonemlere
boliinebilir. Boylece evrenin madde baskin, radyasyon baskin ve vakum enerjinin

baskin oldugu ii¢ tip evresi vardir.
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Olgek faktorii yukarida ifade edilen vakum enerjisinin iistel bir formuna
sahipse evrenin bir enflasyon periyodu gegirdigi sdylenebilir. Enflasyonun fizigini

tartismadan Once Biiylik Patlama modelini incelemek uygun olacaktir.

2.2  Biiyiik Patlama Modeli ve Enflasyon

Biiylk patlama modelinin ortaya koydugu senaryo evrenin neden
genisledigini, gézlenen elementlerin bollugunu niikleosentez modeliyle agiklamak ve
arka plan 1siniminin evrenin fotonlara saydam hale geldigi bir zamandan kaldiginm
aciklamakta ¢ok basarilidir. Ancak model ufuk ve diizliik problemlerini ag¢iklamakta
basarisiz olmustur. Yapilan birkag gozlem sicak biiyilk patlama modeliyle
aciklanamamustir. ilk olarak 1981 yilinda Alan Guth [12] tarafindan ortaya atilan
evrenin enflasyonel genisleme periyodu biiyiik patlama modelinin sorunlarina ¢6ziim

getirmistir. Bunlar diizliik ve ufuk problemi olarak adlandirilmistir.

2.2.1 Ufuk Problemi

Yapilan sicaklik 6lgiimlerine gore kozmik mikrodalga arka plan isimasi genis
Olgeklerde evrenin her yerinde aynmi degeri gostermistir [4]. Isinimin her yerde es
yonlii olabilmesi i¢in birbirinden uzakta olan bu bdlgelerin etkilesim halinde olmasi
gerekir; fakat evrenin genisligi distiniildiigiinde, aralarindaki biiylik mesafeden
dolay1 birbirleriyle etkilesim halinde olamazlar, bu duruma ragmen evrenin farkli
bolgelerindeki yapilar ayni sicakliga ve fiziksel Ozelliklere sahiptir. Problemi
ayritilariyla ele alabilmek igin, kozmik mikrodalga arka plan 1simasinin ne kadar
zaman Once son sacilmaya ugramis oldugu ve bu zamandaki pargacik utku degerinin

ne oldugu sorulariyla ugrasilmalidir.

2.2.1.1 Parcacik Ufku ve Hubble Yaricapi

Uzayin nedensel bdlgesinin dl¢iisii, 15181n belli bir zamanda ne kadar uzaga

gidebildigiyle belirlenir. Genisleyen evrende 15181n yayilmasi, en iyi bolim 2.1.2°de
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belirtilen comoving koordinatlar kullanilarak calisilabilir. Bu koordinatlarda 1s181n

yol aldig1 ds? = 0 geodezik kullanilarak 151k i¢in metrik;
0 = —dt? + a(t)?dr? (2.33)

olarak yazilir. Bahsedilmesi gereken bir diger kavram parcacik ufkudur. Parcacik
ufku, 15181 t = 0 zamanindan beri seyahat ettigi maksimum uzakliktir. Bu ayni
zamanda evrende goézlenebilen en eski zamanin siirmi olusturur. Bir gézlemcinin
1s1tk hizindaki sinyalleri alabilecegi en uzak mesafe olan parcacik ufku asagidaki

sekilde tanimlanir;

d= jt dt (2.34)

Kozmolojik hesaplamalar evrenin genisliginin {izerine temellenir. Uzay-
zamanin nedensel yapist Hubble yarigapmim evrimi ile iliskilendirilir ve H~1 olarak
tanimlanir. Hubble yarigapi, nedensel siireclerin etkilesmedigi sinirin karakteristik
bir uzunluk o6lcegidir, diger bir ifadeyle 15181 evren genisledik¢e ne kadar uzaktan
seyahat ettiginin bir 6l¢iistidiir. Yararli bir diger ifade comoving Hubble yarigapidir

ve aH~1olarak ifade edilir [7].

Nedensel stirecler Hubble yaricapindan daha kiigiik 6lgeklerde islemektedir.

Enflasyon teorisi, bu siire¢lerde ¢ok dnemli bir rol oynar.

Enflasyon teorisi kapsaminda iki niceligi Hubble yaricapinin olcegiyle
kiyaslamak nedensel olaylari agiklamakta ¢ok onemlidir. Belirlenen bir zamanda iki
parcacik i¢in bir A uzunluk 6lgegi tanimlanir. A > (aH)™?! oldugu durum “ufuk-dis1”
(stiper-ufuk) olgek olarak adlandirilirken, A « (aH)~! durumu ise "ufuk-i¢i” olarak
adlandirilir. Evrenin evrimi boyunca, enflasyondan dolay1 uzunluk 6lgekleri Hubble
yaricapindan biiylikk ya da kii¢iik olurlar. Comoving Hubble yarigapt evren
genisledikge genisler.

Olgek faktodriiniin a ~ t? oldugu ifade edilir. Probleme daha yakindan
bakabilmek i¢in 15181n belirli bir zaman aralifinda yolculuk ettigi mesafe tanimlanir

[11];
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tr dn ts

d=| ——=| dyn P t,;?—¢t7"

J;i a(n) ti T] n S 1 (235)

Esitlikteki zaman araliklar1 i¢in t; biiyilk patlamaya ¢ok yakin olan ilk

baslangi¢ zamanini, t ise giiniimiizdeki zamani ifade etmektedir. Evren i¢in bu iki
zamanin arasinda fotonlarin son sa¢ilma zamani olan ¢, yer alir;

dss = tsl_p - tsls_p
(2.36)

— ,1-p 1-p
di Sty — ti

Son sagilma doneminden yolculuguna ¢ikan fotonlarin olusturdugu kozmik
mikrodalga arka plan 1simasinin, birbirleriyle nedensel olarak iliski igerisinde
olmayan bolgelerden olustugu goériilmiistiir. Bunun yaninda kozmik mikrodalga arka
plan 1s1mas1 genis dlgeklerde izotropik goriiniir. Birbiriyle iliski igerisinde olmayan
bu bolgelerin nasil ayni fiziksel 6zellikleri gosterdigi sorunu ufuk problemi olarak
adlandirilir. Bu problemi ¢dzmek igin evrenin a ~ tP seklinde genisledigi kabul

edilir. Bu durumda pargacik uftku

Yodp (Y 1 (2.37)
d; =f —=f dn e HMh = — (e~Hti — ¢7HEr)
o), ey H

olacaktir. Buradaki durumda t; < 1 ve ty > 1 olur. Biiyiik patlama zamanina yakin

bir andan son sa¢ilma anina dek olan aralik yaklasik olarak asagidaki sekildedir;

| =

di ~ (2.38)

Boylelikle, pargacik ufku enflasyonun bir doénemi boyunca zamanla
neredeyse sabit kalmistir. ilk zamanlarda birbiriyle etkilesen bu bolgeler, yeteri
derecede uzun enflasyon siireci sonunda bundan bdyle haberlesemezler. Bununla
birlikte ufuktan ¢ikmadan Once bir anda bu bdlgeler hala birbirleriyle etkilesim

halindeydi ve ayni sartlarda evrildiler. Bu agiklama ufuk problemini ¢ozer.
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2.2.2 Diuzliik Problemi

Diizlik problemini incelemek adma diger bir kozmolojik ifade ele

alinmalidir.

_8mGp _ p (2.39)
3H? Prkrt

Burada 12 ile ifade edilen nicelik yogunluk parametresi olup, py,¢ 1Se evrenin
kritik enerji yogunlugunu ifade eder. Kritik enerji yogunlugu asagidaki sekilde
yazilir;

_ 3m2
Prrt = 8o (2.40)

Yukaridaki nicelik zamanla degisir. Evrenin toplam enerji yogunlugu (2.26)

denklemi kullanilarak;

K (2.41)
" a?H?

olarak verilir. Buradan hareketle K=0 , K=1 ve K=-1 i¢in evrendeki enerji

yogunluklar1 hakkinda agagidaki ifadeler yazilabilir [5];

N>1 yada p> prrt K >0 o kapali
N=1 yada p= p,t K=0 o diz (2.42)

N<1 yada p< pirt K<0 & actk

Evrenin ilk anlarinda a(t) olgcek faktoriiniin  ¢ok kiicik oldugu
diisiiniilmektedir, buradan evrenin erken zamanlarinda egriligin sabit oldugu sonucu
cikartilabilir. Kozmik mikrodalga arka plan anizotropi Ol¢iimlerinden evrenin, Q
yogunluk parametresinin 1 degerine yaklagtigini goriilmektedir. Evrenin ilk
donemlerinde yogunluk parametresi, kritik yogunluktan biraz biiyiik veya biraz
kiigiik olmus olsa bile sonraki genisleme, yogunluk parametresini bu kritik degerden
uzaklastiracaktir. Gozlemler evrenin ilk donemlerindeki yogunluk parametresinin,
kritik yogunluga olaganiistii yakin olmasi gerektigini gostermektedir. Evrenin ilk
donemlerindeki yogunluk parametresinin neden kabul edilebilir bir degere bu kadar
hassas bir sekilde uydugunun nedeni biiyiikk patlama modeli ¢ergevesinde

aciklanamamuistir ve bu problem diizliik problemi olarak adlandirilir.
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Enflasyonun bu sorunu nasil ¢dzdiigiinii gérebilmek igin (2.26) denklemi,

Hubble parametresinin tanimindan yararlanarak asagidaki gibi yazilir;

(2.43)
=00

Enflasyon periyodu boyunca H sabit kalacaktir, bu yiizden K/a?H? terimi
sifira gider, yani egrilikten gelen terim stirekli olarak kiigiilecektir. Bdylece ()
yogunluk parametresi bir degerine yaklasacaktir. Enflasyon periyodu boyunca
evrenin enerji yogunlugu kritik yogunluk ile yonetilmistir. Bdylece yogunluk
parametresinin bir degerine yakinlagsmasi enflasyon doneminin ne kadar siirdigii ile
iliskilendirilir. Eger enflasyon yeterince uzun siirerse, yogunluk parametresi istenilen
degere yaklasacaktir. Enflasyon doneminde evren c¢ok biiyiikk bir faktorle
geniglemistir. Uzayin ka¢ kat genisledigini (e-folding) gosterebilmek igin asagidaki

parametre tanimlanir [13];

ts
N = ft Hdt (2.44)

i

Bu deger enflasyonun t; ve ty degeri arasinda miktarini belirler. Enflasyon,
yukarida hesaplanabilecek parametre ile uzayr devasa boyutlara ulastiracaktir ve
gozlenebilir utkumuz, evrenin ¢ok kiiciik bir kismini olusturacaktir. Boylece evrenin
tamami egri olsa bile, gozlemlenebilir evren neredeyse diiz goriiniir. Evren ilk
baslarinda kritik yogunluk degerinden uzak olsa da enflasyondan kaynakli biiyiik
genisleme, gozlemlenebilir evrenin bolgelerinin egriliginin diiz olmasini ve yogunluk

parametresinin Kritik degere ¢ok yakin olmasini saglar.
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3. KOZMIiK ENFLASYON

Evrenin ivmelenerek genislemesi enflasyonun temel tanimi olarak adlandirilir
ve d(t) > 0 olarak gosterilir. Buradaki d(t) gosterimi ivmelenme parametresini
ifade eder. Onceki boliimlerde bahsedilen Biiyiik Patlama modelinin sorunlarini,
radyasyon doneminden Once veya radyasyon donemi boyunca gergeklesen bdylesi
bir enflasyon doneminin ¢ozdigi gosterilmistir [12]. Bu boliimde enflasyon fazini
yoneten mekanizmalar tartisilacaktir. Friedmann denklemlerinden, denklem (2.25),

d(t) > 0 ivmelenmesinin p + 3p < 0 oldugunda meydana geldigine isaret eder.

1 .
<1 (3.1)

Yukaridaki ifade enflasyon sartlarindan biridir ve enerji yogunlugu pozitif

oldugunda, basincin negatif olacagini isaret eder.

Enflasyon donemi 103 ve 10'° GeV gibi ¢ok yiiksek enerji araliginda
gerceklesmistir [14]. Boylesi yiiksek enerjilerde maddeyi tanimlamak ve enflasyon
mekanizmasint anlamak i¢in alan teorisi uygun c¢alisma alanidir. Bu nedenle
enflasyonu incelemek amaciyla, evrenin ilk anlarinda, maddenin enerji yogunlugu
dengesine baskin olan ve “inflaton” olarak adlandirilan bir ¢ skaler alani tanimlanir.
Bu skaler alanin V(¢) potansiyeli yeterince diiz olursa alan yavag¢a hareket eder ve
negatif bir basing kaynag1 saglar. Bu varsayim evrendeki gozlenen homojenlik ve
izotropi 6zelligi ile uyumludur. Buna ek olarak inflaton alaninin fiziksel dogasi ve
parcacik fiziginin standart modeliyle iliskisi hala agikliga kavusmamuistir ¢iinkii
enflasyon mekanizmasini incelemek igin pargacik hizlandiricilarinin test edemedigi
cok yiiksek enerjilere ihtiya¢ vardir. Bu, alaninin potansiyel seklinin enflasyon fazini

desteklemesi i¢in yeterince diiz olmasi gerektigi tahminini destekler niteliktedir.

Enflasyonun kuantum mekanigiyle uyumlu olmasi kuramin iyi basarilarindan
biridir. Ayn1 zamanda enflasyon, kuantum dalgalanmalarinin temeli olan kozmik
mikrodalga arka plan 1simasi anizotropilerinin olusumuna ve galaksilerin
tohumlarinin atilmast adma dogal bir mekanizma saglamistir. Hassaslagan

astrofiziksel veriler enflasyon periyodu hakkinda daha fazla bilgi edinilme firsatini
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vermistir. Son agiklanan Planck Uydusu gozlemleri [10] ve WMAP o6lgiimleri [13]
kozmolojik parametrelerin yiiksek duyarlilikla dl¢timlerini saglamistir. G6zlemlerden
elde edilen kozmolojik parametre degerlerinden enflasyon mekanizmasina ve evrenin
yapt olusumuna dair bilgiler edinilmistir. Bu boéliimde enflasyonun temel
mekanizmas1 ve bu mekanizmanin kaynagi olan inflaton alanimin dinamigi ele

alinacaktir.

3.1 Skaler Alan Dinamigi

Enflasyon mekanizmasinin nasil islediginin anlasilmasi adina yukarida
bahsedildigi tizere skaler bir ¢(t, x) inflaton alan1 tanimlanir. Hizlanan genislemeyi
saglayan sartlar1 incelemek icin skaler alanin 6zellikleri belirlemek ve FRW uzay-
zamaninda nasil davrandigini analiz etmek gereklidir. Boyle bir skaler alanin hareket

denklemi asagidaki gibidir;

1
S = f d*x\[-gL = j d*x\[—g [_E 9" 0,$0,¢ — V() (3.2)

Burada V' (¢) skaler alanin potansiyel terimidir (Sekil 3.1). Alanin fiziksel
dogas1 tam olarak bilinememektedir bu yiizden V (¢) potansiyelleri i¢in birgok farkli

¢esit mevcuttur.

V(g)
A

\/

Sekil 3.1: Skaler inflaton alani i¢in potansiyel 6rnegi [7].
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Boyle bir alan i¢in enerji-momentum tensorii;

1
Tuw(®) = 0, $00b + Gy | =590 b +V (@) (33)

seklindedir. Homojen bir skaler alanin ideal akigkan formunda enerji-momentum

tensorii bilesenleri (2.18) denklemine goére goziilerek enerji yogunlugu ve basinci

elde edilebilir;
p= 26 +V(P) (34
P=24?—V(p) (3.5)
Bu sonuca gore durum denklemi yazilabilir;
29— V(9) (3.6)

S

Il
© |

Il

~$2 +V(¢9)

Bu denklem basing, enerji, skaler alan ve potansiyeli arasinda kullanigh bir
bagmti sunar. Bunu gérmek icin inflaton ¢p(t) ve FRW olgek faktorii a(t) nin nasil
evrildigine daha detayli bakilmalidir. Yogunluk parametresi i¢in yukarda gosterilen
denklem (3.4), Friedmann denklemlerinden (2.27) numarali denklemde ve yine (3.4)
ile (3.5) denklemleri (2.25) yerine yazilip, uzayin egriligi K = 0 kabul edilirse
asagidaki denklemler elde edilir;

1

H? =
2
3M,,

E $* + V(qb)] (3.7)

i

1,.
—=—z[* -V (©®)] (38)

a

Burada Mplz = olarak tamimlanan nicelik Planck kiitlesidir. Ayni1 zamanda

81G

yukaridaki esitliklerden yararlanarak (2.21) ile verilen enerji siireklilik denklemini
asagidaki gibi yazabiliriz;

$+3Hp+V' =0 (3.9)
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Bu denklem Klein-Gordon denklemidir ve burada V' EE ifade eder.

Yukaridaki denklem skaler alanin evrilme denklemidir.

3.2 Yavas Yuvarlanma Yaklasikhigi

Evreninin enflasyon donemi i¢in yeterli sartlardan biri de yukarida agiklanan
P = —p seklinde de Sitter genislemesi sartidir. Bu ¢aligmada skaler alanin evrendeki
baskin enerji kaynagi oldugu varsayilarak c¢alisilmistir. Durum denklemi
parametresinin sonucundan anlasildigi gibi eger V(¢) potansiyel enerjisi, Kinetik
enerjiye baskin gelirse, V(¢) > ¢?, skaler alan potansiyel boyunca yavasca
yuvarlanacaktir. Bu yavas yuvarlanma periyodu olarak adlandirilir ve bu esitsizlik
yavas yuvarlanma sarti olarak atfedilmistir. Bu sartlar altinda (3.4) ve (3.5)

denklemleri;
P~-V(p)~—p (3.10)

oldugunu gosterir. Bu yiizden eger evren boyle bir skaler alanin potansiyel enerjisi
ile yonetilmigse ve ayni skaler alan kendi potansiyelinde yavasga yuvarlaniyorsa o
zaman de Sitter evresinin kesin bir sart oldugu anlasilir. Bdylece enflasyon sonucu
ortaya ¢ikar. Yavas yuvarlanma sarti enflasyonu garantiler. Bu yaklasim altinda

denklem (3.7) asagidaki sekildedir;

2~ V(@) (3.11)
3M,,°

Yavas yuvarlanma yaklasiminda Hubble genislemesi tamamen potansiyel
enerji ile belirlenir ve denklem (3.9);
3Hp =~ -V’ (3.12)

seklinde olur. FRW uzay-zamaninda zaman bagimli Hubble parametresinin evrenin

hizlanmasi i¢in uymasi gereken yeterli ve sart kosul,

H 1 dH dinH - (3.13)
H?2 H dN dN
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olmasidir. Burada dN = Hdt seklinde tanimlanir ve uzayin kag kat genislediginin bir
Olciisiidiir. Enflasyonun Biiyiilk Patlama sorunlarimi ¢ozebilmek adina yavas
yuvarlanma sartlarin1 saglamasi gerekir. Enflasyonun ne kadar siirdiigii 6nemlidir.

Bu sart1 saglamak adina ikinci bir parametre tanimlanir;
_dlne ¢ (3.14)
~ dN  He
Yavas yuvarlanma sartlarina gore bu iki parametre yukaridaki elde edilen

denklemlerle yeniden diizenlenirse

M 2 Vl 2 VII
S U N

(3.15)

sekline gelir.

Basarili bir enflasyon donemi bu iki yavas yuvarlanma parametrelerinin

yeterince kii¢iik oldugu, {&, |n|} « 1, oldugu zaman meydana gelir.

Diger bir onemli kavram ise enflasyonun miktaridir. Ufuk problemini
¢ozebilmek i¢in enflasyonun bagindaki ufuk ile su an ki ufku karsilastirmak

gereklidir.
(apHp)™! < (aueHuy) ™ (3.16)

Basit olmas1 agisindan enflasyon sonlana kadar evreni 1s1nim baskin olarak
tanimlamak uygundur. Giiniimiizde Hubble parametresi ve olgek faktorii H o< a2

formundadhr.

(3.17)

aOHO . Ason - TO - 10—28

asoanon Qo Tyen.lst.
Eger enflasyonun GUT olgeginde oldugunu varsayilirsa yaklasik olarak
10728 diizeyinde bir sonuca ulasilir. Enflasyon siiresinde Hubble kiiresinin

kiiciilmesi temel fikirlerden biridir ve bu kii¢iilme 1022 diizeyinde meydana gelir [7].

Enflasyonun baslangi¢ ve bitis zamaninda ki 6lgek faktorleri kiyaslanirsa;

Ason S 64 (3.18)

Gson o 1028 = N =In
A1k Ak
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seklinde olur. Yukaridaki bu durum ufuk probleminin ¢6ziimii i¢in sunulan en
kullanigh ifadedir ve uzayin enflasyon sonunda uzayi yaklasik olarak 60 kat

bliylimiis olmasi1 gerektigini anlatir.

Enflasyon, yavas yuvarlanma sartlar1 artik saglanmadigi zaman sonlanmis
olur;
g(¢son) =1, n(d)son) =1 (3.19)

3.3 Konformal Zaman
Bu bolimde ve sonraki boliimlerde sik sik kullanilacak bir diger parametre
ise 7 ile ifade edilen konformal zamandir. Kozmik zaman t ve konformal zaman T;

_dt (3.20)
=L

seklinde iliskilendirilir. Yukaridaki tanimdan konformal zaman

dt
0= (3.21)

olarak verilir. Bu tanima uygun olarak conformal Hubble oran1 H E%' olarak
tanimlanabilir. Burada ' isareti conformal zamana gore tiirevi ifade eder. H ve H
asagidaki sekilde iligkilendirilir.

aH = H (3:22)

Yukaridaki esitlikte H degeri comoving Hubble oranidir.

Uzaysal olarak diiz FRW metrigi, conformal zaman kullanilarak tekrar ifade

edilebilir.
ds? = gdxtdx’ = —a®(v)dr* + a®(0)[dr? + r?dQ?] (3.23)

Yukaridaki metrik uzaysal olarak diiz bir metriktir. Bundan sonraki

calisilacak boliimlerde kolaylik saglamasi agisindan 6nemlidir.
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4. ENFLASYON KAYNAKLI ILKEL PERTURBASYONLAR

Onceki boliimde, homojen ve izotropik evren tanimi verilmis ve Biiyiik
Patlama modelinin ufuk ve diizliik sorunlarina enflasyon doneminin dnerilmesiyle
¢Ozlim getirildigi gosterilmistir. Enflasyonun en O©nemli unsuru evrenin ilk
kosullarinin agiklanmasinda yatar ve teori evrendeki yapilarin kaynagina da 1sik
tutar. Enflasyon, evrenin ilk zamanlarindaki homojenlikten sapmalarin temelini
aciklayabilir ve spektrumlari hakkinda bir tahmin yapar. Bu, erken evrenin enflasyon
teorisi ve giiniimiiz gozlemleri arasinda bir iligki kurar. Bugiin ilkel homojensizlikler
(inhomogeneous) CMB gozlemlerindeki sicaklik farklarindan goriilebilir. Ayni
zamanda enflasyon, evrendeki genis 6lgekteki yapilarin baslangi¢ kaynaklarina dogal

bir mekanizma saglamistir.

Bu boliimde enflasyon siiresinde olan kuantum dalgalanmalarinin yarattig
homojensizliklerin ilkel spektrumlarinin hesaplar1 ele almacaktir. Ilkel spektrumlar
genel rolativitedeki lineer pertiirbasyon teorisi araciligiyla hesaplanabilir. Bu
bolimde yogunluk pertiirbasyonlarimin = spektrumunun goézlemlerle uyustugu
gosterilecek ve homojen arka plan ¢oziimleri etrafinda inflaton alaninin vakum
kuantum dalgalanmalar1  tamitilacaktir.  Enflasyon boyunca bu kuantum
dalgalanmalar1 ufuk disina genisleyecektir. Enflasyon sonlandiginda, ufuk
geniglemeye baslar ve yogunluk pertiirbasyonlar1 tekrar ufkun igine girer. Bu olay
evrenin ilk anlarinda kiigiik 6l¢ekteki kuantum fizigi ile giiniimiizdeki ¢ok genis

kozmolojik 6lgekler arasinda iligki kurulmasini saglar.

CMB gozlemlerinden evrenin genis Olgeklerde homojen oldugu goriiliir.
Kiigiik olgeklerde bakildiginda CMB sicaklik dagiliminda kii¢iik homojensizlikler
107> diizeyindedir ki bu erken evrenin sartlarmin homojen arka plan etrafinda kiigiik
pertiirbasyonlarin  oldugunu o©ne siirer. Pertlirbasyonlar1 tanimlamak amaciyla
homojen arka plan X(t) degerinin etrafinda, §X (t, x) seklinde bir nicelik tanimlanr
[7];

X(x,t) = X(¢) + 6X(t,x) (4.1)
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Yukaridaki tanima uygun olarak evrenin metriginin ve inflaton alaninin

pertiirbasyonlar1 sonraki konularda incelenmistir

4.1 Metrik Pertiirbasyonlar:

Kozmolojik dalgalanma modelini ¢alismak icin 6nceki boliimde anlatilan
homojen ve izotrop metrik etrafinda kiiglik pertiirbasyonlar varsayilmakla

baslanabilir;
I = Guv t Sguv (4.2)

Burada Gy (1.1) denkleminde verilen FRW metrigi, §g,, homojen metrik

etrafindaki pertiirbasyon olup, g, ise pertiirbe olmus evrenin metrigini ifade eder. Metrikte
uzaysal olarak diiz kabuli yapilmistir. Konformal zaman formalizmi kullanilarak

pertiirbe olmus metrik asagidaki gibi yazilir [7];
ds? = a*(1)[(1 + 24)dr? — 2B;dx‘dtr — (8;; + h;j)dx'dx’]  (4.3)

Burada A, B; ve h; metrik pertiirbasyonlar1 olup uzay ve zamanin
fonksiyonudur. Kozmolojik pertiirbasyonlari ¢alismak i¢in metrik pertiirbasyonlarin;
skaler, vektor ve tensor olarak ti¢ kisima ayirmak kullaniglidir [16]. Bu ayriminin
kullanilmas: sayesinde Finstein denklemleri skalerler, vektorler ve tensorler olarak
ayrt ayr1 ¢aligilabilir [17]. B; vektorii bir skalerin gradyenti ve diverjansiz vektor

olarak yazilabilir;

B,=d,B+B, 08B =0 (4.4)

Ayni sekilde herhangi bir tensor alani;

seklinde skaler, vektor ve tensor olarak ayrigtirilabilir. Burada E ji =0ve

1 4.6
6<16])E = (616] — §6UV2> E ( )

I D (4.7)
a(iEj) = E (aiEj + ajEi)
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nicelikleri yazilabilir. Metrik pertiirbasyonlarmin 4 skaler 4 vektorel ve 2 tensor

olmak tiizere 10 serbestlik derecesi vardir;

e Skalerler: A, B, C, E
e Vektorler: B, E;

e Tensorler: E; j

Bu calisma kapsaminda skaler ve tensor pertiirbasyonlariyla ilgilenilecektir
¢linkii vektor pertiirbasyonlar1 enflasyon siiresince hizlica bozunmuslardir [17,18].
Skaler pertiirbasyonlar, madde homojensizligi ve yapilarin olusumuna neden oldugu
icin bu kapsamda ¢ok 6nemlidir. Bundan sonraki bdliimde inflaton alaninin vakum
dalgalanmalarinin ~ yapilarin  olusumuna sebep olan skaler dalgalanmalar

incelenecektir.

4.2 Ayar Doniisiimleri

Kozmolojik pertiirbasyonlar koordinat se¢imindeki serbestlikle belirlenir.
Homojen ve izotrop evren igin tercih edilen (1.1) denkleminde koordinat sisteminin
aksine, pertiirbasyonlar1 analiz etmek i¢in belirlenmis bir koordinat sistemi yoktur.
Metrik pertiirbasyonlar1 koordinat se¢imine baglhidir ve uygun koordinat se¢imi
yapilmazsa gercek olmayan pertiirbasyonlar ortaya ¢ikar. Bu sebeple koordinat
doniistimii altinda degismez kalacak dogru koordinat se¢imi yapilmalidir. Bu

baglamda asagidaki sekilde koordinat se¢imi yapilabilir;
XH - Xt = XH + EH(1,x) (4.8)
Q=7 §f=l=9+L (4.9)

Bu dontigiimler altinda metrigin nasil degistigini gormek i¢in asagidaki
dontigiim kurali uygulanir;
0X*oXxF (4.10)

7 axv 98 )

guv(X) =

Yukaridaki ifade eski koordinatlardaki metrik g, ile, yeni koordinatlardaki

metrik gop ile iliski kurar.
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Yukarida bahsedilen koordinat se¢imine gore metrikteki parametreler icin

asagidaki bagintilar elde edilir;
A—A—T —HT, B—B+T-1, Cr—>C—’HT—§V2L
(4.11)
E|—>E—L, EiHEi—L, Eij'_)Eijﬂ El"—)gi—zi’

Ayar problemlerinden sakinmak i¢in koordinat doniisiimleri altinda

degismeyen 0zel metrik pertiirbasyonlar1 tanimlanmalidir;

B—B, E

W=A+HB-E)+ (B -E), b ij

(4.12)
= —C— +H(B - E') +3V?E

Yukaridaki esitlikler Bardeen degiskenleri olarak adlandirilir [7].

4.3 Skaler Pertiirbasyonlar

Homojen arka plan ve skaler metrik pertiirbasyonlari igin metrik asagidaki

sekilde yazilir;
ds? = a?(1) [—(1 + 29)dr® + 20,Bdx'dr + (1 - 20)8,; + 26i6jE)dxidxj)] (4.13)

Buradaki metrik konformal zaman kullanilarak yazilmistir ve @ skaler egrilik
pertiirbasyonunu temsil eder. Pertiitbasyonlarin evrimini yoneten denklemleri
tiiretebilmek icin 6zel bir ayar belirlenmelidir. Ilerleyen béliimlerde B = E = 0

olarak secilen Newtonyen ayar secildi. Bu ayarda, metrik;
ds? = a?(D)[(1 + 2¢)dr? — (1 — 2d)§;dx‘dx’| (4.14)

olarak ifade edilir. Bu ayardaki metrik pertiirbasyonlart (4.12) denklemindeki

Bardeen degiskenleriyle baglantili olmasi agisindan A = ¥ ve € = —® alinmustir.
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4.3.1 Enerji-Momentum Tensériindeki Pertiirbasyonlar

2. bolimde homojen ve izotrop evrendeki enerji-momentum tensoriiniin ideal

akiskan formunda oldugu kabul edilmisti;
T) = (p + P)U*U" — PSY (4.15)

Burada U, = a6, U" = a™'&} ifadeleri comoving gdzlemci i¢in hiz1 ifade
eder. Homojen ve izotropik enerji-momentum tensoriiniin etrafinda kiigiik

pertiirbasyonlar asagidaki sekildedir;
Ty =T) + 6T) (4.16)

Pertiirbe olmus evrende enerji yogunlugu p, basing P ve 4 bilesenli hiz U#

konumun bir fonksiyonu olabilir;

p(t,x) = p(t) + 8p(t,x), P(t,x) = P(7) + 6P(1,x), SU'= %v"(r, x) (4.17)

Burada v' = dxl/dl_ koordinat hizidir. U¥ = U* + SU* = a™1[1 — A,v']
denklemleri kullanilarak birinci dereceden enerji momentum tensoriine gelen

pertiirbasyon katkilart agsagidaki gibidir;
ST = 6p

STL = (p + Pt
(4.18)

8T = —(p + P)(v' + B))
§Tf = (p+ P)(w' +1I)

Burada H; izotropik olmayan baski enerji tensoriidiir. Yukarida enerji-
momentum tensoriine katkis1 gosterilmistir fakat bundan sonraki boliimlerde baski
enerji tensori Hj'- = 0 olarak kabul edilecek ve hesaba katilmayacaktir. Metrik

pertiirbasyonlar1 i¢in kullanilan doniisiim kurali (4.10) tensorler i¢in uygulanirsa,
(4.8) ve (4.9) denklemlerindeki koordinat doniisiimleri altinda enerji-momentum

tensOrii i¢in ayar doniisiim sartlar1 elde edilir;

Spv— 6p—Tp,’
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8P — 8P — TP,
vi— vl + L,

[1ij — I

4.3.2 Lineerlestirilmis Einstein Denklemleri

Homojen ve izotrop evren etrafinda kiigiik pertiirbasyonlar varsayildiginda,
pertiirbe olmus evren i¢in Einstein denklemleri elde edilir. Bu boliimde pertiirbe
olmus metrik ve enerji-momentum tensérii kullanilarak Einstein alan denklemleri

coziilecektir. Einstein denklemlerinin pertiirbe olmus hali genel olarak;

1
OR,, — zéR 9y = 0G,, = 8nGA8T,, (4.19)
seklindedir. Newtonyen ayardaki metrik;

,(1+2¥ 0 (4.20)
=a
Guv ( 0 -1+ 2q>)5ij>

olarak ifade edilebilir. Birinci dereceden Einstein tensorii;

Goo = 3H? + 2V2D — 6HD'

Go; = 20;(®' + HWP)

Gij = _(ZHI + %2)611
+ [V2(¥ — @) + 20" + 2QH + HH)(® + W) + 2HY'
+ 4HD'|5; + 0,0, (P — P) (4.21)

seklindedir. Enerji-momentum tensorii yukarida gosterildigi gibi izotropik olmayan
baski tensorii icermektedir, fakat evrenin bir ideal akiskan formunda oldugu
varsayimindan dolay1 izotropik olmayan nicelik hesaba katilmamistir. Einstein
tensOriiniin ij bilesenine bakilirsa [[ = 0 oldugunda ® = W haline gelir. Bdylece
skaler metrik dalgalanmalar tek bir ayar degismez serbestlik derecesi ile tanimlanir.
Elde edilen Einstein tensorleri (4.19)’da yazilan enerji momentum tensori ile

esitlenirse skaler pertiirbasyonlar i¢in hareket denklemleri elde edilir;
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V2D — 3H (D' + HD) = 41tGa’Sp, (4.22)
O’ + HD = —4nGa?(p + P)v, (4.23)

"+ 3HO + (2H' + H?)P = 4nGa?S5P (4.24)

4.3.3 Korunumlu Egrilik Pertiirbasyonu

Mukhanov ve Chibisov 1981 yilinda kozmik mikrodalga arka plan 1simasinda
gorillen ve evrendeki genis Olgekteki yapilarin  olusumunu saglayan ilk
dalgalanmalarin adyabatik oldugunu gdstermislerdir [19]. Enflasyon donemdeki
metrik dalgalanmalar adyabatiktir ve adyabatik dalgalanmalarda Hubble 6l¢eginin

disinda (stiper-Hubble) korunan bir nicelik vardir;
R=-d+H(B+v) (4.25)

Burada R comoving egrilik pertiirbasyonudur ve evrenin sonraki
donemlerinde goriilen dalgalanmalar ve enflasyondan kaynakli ilk dalgalanmalar
arasinda bagint1 kurar. Comoving egrilik pertiirbasyonunun Newtonyen ayarindaki

daha kullanigh ifadesi asagidaki sekildedir;

H(D' + HD) (4.26)

R=-d— =
4nGa?(p + P)

Evrende yeterince ge¢mise gidilirse gézlemlenen dalgalanma modlar1 Hubble
Olgeginin disinda kalir, k/H <« 1. Burada k pertiirbasyonlarin Fourier modlarin
dalga sayisin1 ifade eder. Enflasyon bu ufuk disindaki modlar i¢in baslangi¢
kosullarin1 belirler. Enflasyon tahminlerine goére egrilik pertiirbasyonu olan R
parametresini, dalgalanmalarin bir spektrumu cinsinden gostermek en uygun

gosterimdir.

P 2 @’ o (4.27)
= ‘M(T )

Yukaridaki egrilik pertiirbasyonu i¢in B = 0 ayar1 sec¢ilmistir. Denklem

(4.26)’nin diferansiyeli alinip Friedmann denklemi kullanilirsa;
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_ P’ 4.28
—4nGa?(p + P)R' = 4nGa’*HSEP,,; + ”HFVZCD (4.28)

elde edilir. Burada P,,; adyabatik olmayan basing pertiirbasyonunu temsil eder;

P’ (4.29)
6Paol = 6P —F(Sp

Adyabatik olmayan basing pertiirbasyonu Hubble 6l¢egi disinda 6P,,; = 0
olur. Denklem (4.28) sag tarafi Hk?d~Hk?*R seklinde 6lceklenebilir. Bu yiizden

dinR ( k )2 (4.30)

d lna ﬂ

olur. Yukaridaki esitlige gore Hubble o6l¢egi disinda R egrilik pertiirbasyonu
korunur.

Enflasyon teorisinin en 6nemli sonuglarindan biri de ¢evremizdeki genis
Olgeklerdeki yapilarin olusumlarinin tohumlarinin atilmasina dogal bir mekanizma
saglamis olmasidir. Inflaton alami ¢(t) 'nin evrilmesi, ilk anlardaki evrenin p(t)
madde yogunlugunu etkiler. Buna ek olarak inflaton alan1 enflasyondan kaynaklanan
evrenin genisleme miktarini da belirler. Belirsizlik ilkesi sebebiyle inflaton alaninin
degisken dalgalanmalar1 vardir (Sekil 4.1): §¢(t,x) = ¢(t,x) — ¢p(t). Enflasyon
sonlandiginda zamanda lokal farkliliklar olacaktir. Bu yiizden uzaymn farkli bolgeleri
farkli miktarlarda evrilecektir. Enflasyon sonlandiginda genislemedeki lokal
farkliliklar, evrende lokal 6p (¢, x) farkliliklarina yol acar ve aym1 zamanda kozmik
mikrodalga arka plan 1simasmin sicakliginda 8T (x) farkliliklarina da yol acar.

Bundan sonraki kismin asil amaci bu etkiyi hesaplamaktir.
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A 5o
-_—
o——>
P(t)
enflasyon i veniden 1sitma - G}

enflasyonun
bitigi

Sekil 4.1: Klasik ¢(t) arka plan alan degerinin etrafinda 8¢ (t,x) kuantum
dalgalanmalar1 [7].

Evrenin ilk zamanlarinda inflaton siiresince ilgilenilen biitiin durumlar ufkun
igerisindedir. Inflaton alanin kii¢iik 6lgekteki dalgalanmalart harmonik salinici olarak
davranir. Dalgalanmalar k dalgasina sahip olup, uzunluk 6l¢eginde olusmuslardir ve

yasamlarina Hubble ufkunun i¢inde baglarlar:
Ufuk i¢inde: k > aH

Comoving dalga sayis1 enflasyon siiresince sabit kalir ve comoving Hubble

yarigapi kiigiiliir, bu ylizden biitiin dalgalanmalar ufkun disina ¢ikarlar:
Ufuk disi: k < aH

Enflasyondan kaynakli kuantum dalgalanmalarini incelemek amaciyla ufuk
cikisinda, k = aH, inflaton dalgalanmalarinin kuantum mekaniksel degisimi

hesaplanmalidir;

(1661 |2) = (0|16 |10) (4.31)

Ufuk c¢ikisinda inflaton dalgalanmalari, &8¢ , korunumlu egrilik
pertiirbasyonlari ile yer degistirir. Egrilik pertiirbasyonu R ile §¢ arasinda uzaysal

olarak diiz ayarda en basit olarak agagidaki gibi bir iligki vardir;

_H
R‘_JM (4.32)
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Bundan sonraki asamada inflaton dalgalanmalari, comoving egrilik dalgalanmalarina

doniismesi kolaylik saglar: (|§¢x|?) — (| Rk|?);
2 H\' 2

(IR|%) = ey (16¢x|%) (4.33)

Ufkun disindaki alanin kuantum dogas1 yok olur ve kuantum beklenen degeri

klasik alanin averajiyla belirlenir. Ufkun disindaki dlgeklerde  egrilik

pertiirbasyonunun korunmasi, ufkun ¢ikisindaki yapilan tahminlerle ufka yeniden

giristeki gozlemler arasinda baglanti kurulmasini saglar (Sekil 4.2). Enflasyondan

kaynaklanan genisleme bu dalgalanmalar1 ufkun disindaki 6l¢eklere genisletmistir.

comoving dlgek

4 (aH)™?

ufka tekrar giris

R =~ 0

stiper ufik AT —=

ufiik ici (IR«|?)

-f: (sc}'.'r k 2::’
sifir nokta
dalgalanmalan

CMB veniden glnimmiz
ufuk ¢k 0§ g
k =;a I?Tl yeniden 1sttma birlesme

e FAtNAN

Sekil 4.2: Enflasyon boyunca ve enflasyon sonrasinda egrilik pertiirbasyonlari [7].

4.4 Klasik Pertiirbasyonlar

Inflaton dalgalanmalarinin, §¢, klasik dinamiklerini incelemek i¢in ilk olarak

inflaton hareket denklemi asagidaki gibi yazilir;

s= [ arax/=g[;9"0,90,6 - V(@) (439
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4.4.1 ikinci Dereceden Hareket Denklemi

Pertiirbasyon denklemleri 2. dereceden diferansiyel denklemlerdir.
Pertiirbasyonlar hakkinda yorum yapabilmek adina metrik ve alandaki
dalgalanmalarin 2. Dereceden hareket denklemine ihtiya¢ duyulur. Isleyisi
basitlestirmek adina uzay-zaman geometrisindeki dalgalanmalar ihmal edilecektir.

Pertiirbe olmamis FRW denklemi i¢in (4.34) yazilirsa;

S = f dr dx B 2 ((§")? — (V9)?) — a*V(¢)

(4.35)
seklinde olur. Pertiirbe olmus inflaton alani asagidaki gibi yazilabilir;
= f(z,x)

Yukaridaki denklemde f(7,x) i¢in hareket denklemini lineerlestirmek

amactyla (4.35) denklemi dalgalanmalarda ikinci dereceden agilmalidir:
S=S+SMD 5@ 4 ...
Birinci dereceden: f alani igin;
s = — J drd3x|[0,(ag") + a'? + a®V,y 17,

(4.37)
= - j drd®xa[¢” +2H$' + a*V,4 |f.

Biitiin f alanlar1 i¢in S = 0 olursa bu daha énceden (3.9) denkleminde elde

edilen Klein-Gordon denklemini verir.
Ikinci Dereceden f alam igin ikinci dereceden hareket denklemi asagida

verildigi haldedir;

1 , a’ (4.38)
S@ = Ef drd3x [(f) - (V) + <; — a?V 4 )le
Yavas yuvarlanma enflasyonu siiresince,

2
Voo _3MplVpo _ o 4 (4.39)
HZ ~ V - T]‘U
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olurve a’ = a?H, H =~ sabit oldugu i¢in asagidaki sonug elde edilir;

a" 4.40
— =~ 2a'H = 2a°H?* » a*Vy, (4.40)
a

Yukaridaki sart sebebiyle hareket denkleminde V44 terimi ihmal edilirse

1 a" 441
§S@ ~ fdrd%czl(f')z—(Vf)z-i-;fz (44D
seklinde olur. Euler-Lagrange denklemlerine gore f icin hareket denklemd;
ds® 0 (4.42)
df
a’ 4.43
f”+<V2—;>f=O (4.4)

seklindedir ve Mukhanov-Sasaki denklemi olarak adlandirilir. Her bir Fourier mod

icin (4.43) denklemi asagidaki gibidir;

i+ (kz _%”>fk =0
(4.44)

d3x

—ik.x
(27'[)3/2 f(nx)e

f= |

Ufuk igindeki dlgeklerde k2 > a''/a ~ 2H?* oldugu i¢in adyabatik degisme
cok cok kiigiik oluyorsa ihmal edilir ve (4.43) denklemi harmonik salinici

denklemine indirgenir.

e+ k2f ~ 0 (4.45)

4.5 Kuantum Dalgalanmalari

Inflaton alaninin kuantum dalgalanmalar1 oldugu hesaba katilmalidir.
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4.5.1 Kuantizasyon

Denklem (4.41) ile verilen hareket denklemindeki f alanin1 kuantize etmek
icin Heisenberg ¢ercevesinde standart kanonik kuantizasyon islemi uygulanir.
Inflaton alaninin dalgalanmalar1 f = ad¢ olarak ifade edilirse, f alaninin

momentum konjugesi;

oL (4.46)
ar =/

T =

seklindedir. Daha kolay islem yapabilmek i¢in inflaton alanini, f(z,x), ve alanin
momentum konjugesini, 7(t,x), f(z,x) ve #(t,x) operatorleri cinsinden ifade

etmek daha uygundur. Operatorler kanonik komiitasyon bagintisini saglarlar;
[f(z,x), (7, x)] = i6(x — x") (4.47)

Burada delta fonksiyonu yerelligin bir isaretidir: uzaydaki farkli noktalardaki

modlar yer degistirirler. Fourier uzaymda asagidaki gibi ifade edilir;

d3x d3x'

@2m)’2) (@2m)*2

[f(TI x), ﬁ-('l', x’)] e_ikxe—ik’,x’
i5(x—xr)

(D, (0] = j

d3x

OIE e~ ilktk")x

=i

= i5(k + k) (4.48)

Yukarida delta fonksiyonu farkli dalga boylarinda yer degistiren modlar
isaret eder. Denklem (4.44) ile verilen fourier modu harmonik saliniciya uygun

olarak yaratma ve yok etme operatorleri cinsinden yazilabilir;

fi@ = fi@a, + fi (Da] (4.49)

Burada fi(7) ve f;(r) Mukhanov-Sasaki denkleminin iki bagimsiz

¢Oziimiidiir; Bu ¢oziimler iki tane sinir sartiyla sabitlenmistir.

14

a
k” + wlzc(T)fk =0, wlzc(T) =k?- z (4_50)
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Bu problemin klasik ¢oziimiidiir. Denklem (4.49) ile verilen esitligi denklem
(4.48) ile verilen ifade yerine konulursa mod fonksiyonlarinin Wronskiani cinsinden
bir normalize sart1 elde edilmis olur;

Wlfe £l % [a al,] = 60 + k),
(4.51)

Wifofil=1= [ayal] =8k +k"

Yukaridaki denklemler Mukhanov-Sasaki denkleminin ¢ozlimleri iizerinde
siir kosullarindan bir tanesini olusturmustur. 2. sinir kosulu ise vakum durumunun

seciminden gelmektedir.

Evrenin uzak ge¢misine, T — —oo ,bakildiginda biitiin gézlenebilir modlarin
ufkun i¢inde oldugu goriiliir: k/#H ~|kt| > 1. Standart vakum se¢imi comoving bir
gbzlemcinin Minkowski vakumu olabilir.

a" 2 to-o (4.52)

Yukaridaki denkleme gére Mukhanov-Sasaki denklemi;
'+ k2, =0 (4.53)

Denklem (4.53) Minkowski uzayimdaki bir serbest alan i¢in yazilmistir ve bu
denklemin f; < e*™7 olmak iizere iki tane bagimsiz ¢oziimii vardir. Vakum
durumunun Hamiltonyenin temel durumu olabilmesi ve enflasyonel vakum
—ikt

durumunu tanimlamak igin f; e ¢coziimii secilecektir. Bu duruma gore

denklem (4.43) ¢oziildiigiinde asagidaki gibi ifade edilir;

1 .
lim fi (1) = —==e~7 (4.54)
75—

V2k

Belirlenen iki sinir sart1 ile mod fonksiyonu biitiin 6l¢eklerde sabitlemis oldu.

Enflasyonun vakum durumunu tanimlamak ig¢in bu se¢imin yapilmasi

uygundur. Operatorii;

d3k
(2m)*/2

(4.55)

Fox) = f [fe(Da + i (Dal]ei
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olarak yaratma ve yok etme operatorleri cinsinden inflaton dalgalanmalarinin

varyansi olarak asagidaki gibi tanimlanir;

(F") = (0If(z,0)F (x,0)]0)

d3k a3k’
- f e f A O|(fr @af + fu@ae)fir @aw + frr(Dag|0)

d3k a3k’
- f (27_[)3/2 (27_[)3/2 fk(T)f]:’(T)<O|[ak, a;]lO)

— d3k 2
= fwmc(fﬂ

— k3 2
—fdlnkz—nzlfk(r)l (4.56)

Buna gore gii¢ spektrumu olarak asagida gosterilen ifade elde edilir;

3

Bk, 7) = o fi (@D (4.57)

Mod fonksiyonunun karesi kuantum dalgalanmalarinin degisimini tanimlar.

45.2 Skaler Pertiirbasyonlarin Gii¢c Tayfi

Onceki boliimlerde mod denklemi igin iki tane smr sarti oldugu
gosterilmistir. Gii¢ tayfin1 elde etmek i¢in (4.44) denkleminin tam ¢ozimi
yapilmalidir. Mod fonksiyonunun analitik ¢6ziimii de Sitter limiti ve yavas-
yuvarlanma yaklagikliginda elde edilebilir. Bu limitteki ¢oziim, ufuk ¢ikisindaki
yavas-yuvarlanma enflasyonu siiresince olan gii¢ tayfi icin dogru c¢oziimler

vermektedir. Mod fonksiyonunun de Sitter limitindeki ¢6ziimii;

" 2 (4.58)
¢+ (k=) =0
seklindedir. Genel ¢oziim ise asagida verilmistir;
£ g ikt (1 i ) P tkt (1 i ) (4.59)
)=« -—+ +—
" V2k kt V2k kt
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(4.51) ve (4.54) denklemlerinde ki smir sartlar1 dolayisiyla @« = 1,8 = 0 olur.

Boylece mod fonksiyonu i¢in tek bir ¢ozliim vardir;

ikt ; (4.60)
fe === (1-7)
s =it = (1) (14 ()] 22052 chon

Yukarida elde edilen mod fonksiyonu  kullanilarak  kuantum

dalgalanmalarimin gii¢ tayfi (4.61) denklemi ile ifade edilir. Ufuk ¢ikisinda gii¢ tayfi;

2

(4.62)

qu; (k) = (%)

k=aH

seklindedir. Ufuk cikisinda, k = aH , inflaton dalgalanmalar1 korunumlu egrilik
pertiirbasyonuna doniisiir. Boylece gii¢ tayfi,

n2_ L & (4.63)
K 12m2 MG (V)2

olarak ifade edilir. Enflasyon ile iretilen pertiirbasyonlar 6l¢ek degismezligine
yakindir. Enflasyon boyunca ¢ yavasca degistigi i¢in, Ol¢ek faktorii a hizli bir
sekilde biiyiir. Bu durumda k’ya bagli spektrum asagidaki gibi olur;

A% (k) = A2kmst (4.64)

Burada n; skaler pertiirbasyonlarin tayfsal indeksi, Ag olarak gosterilen ifade
isedir.

n,—1=—6¢+2n (4.65)

Yukarida & ve n yavas-yuvarlanma parametreleridir ve ng enflasyon
dinamiklerini inceler. Bu indeks ideal de Sitter limitinden sapmay1 6lger. Gozlemler
bu parametrede ¢ok kii¢iik sapmalar gozlemistir ve basarili enflasyon modellerinde

her zaman kiigiiktiir.
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4.6 Tensor Pertiirbasyonlari

Enflasyonun en oOnemli Ozelliklerin biri ilksel gravitasyonel dalgalar
ongormesidir. Skaler pertiirbasyonlara benzer olarak, tensor tayfi kuantum dalgalar
ile olusmustur. Tensor modlarin incelenmesi, skaler modlarin incelenmesine ¢ok
benzerdir. Tensor pertiirbasyonlarinda ayar problemi olmadigi ic¢in skaler
pertiirbasyonlara gore daha basit oldugu soylenebilir. Tensor pertlirbasyonlari igin

uzaysal metrik;
ds? = a?(1)|dt? — (&;; + 2E;j)dx‘dx/] (4.66)

seklindedir. Denklem (4.66) Einstein-Hilbert hareket denkleminde yerine konulup, 2.
dereceye kadar genisletildiginde;

M2 M - &
S = sz f d*x,/—gR = S® = ?”l f drd3xa? [(E{j)2 + (VEij)z] (4.67)

seklindedir. Tensor pertiirbasyonlari asagidaki sekilde tanimlanabilir [7];

Mpl . 1 f+ fX 0

T aEi]- =— fX -f+ 0 (468)
2. dereceden hareket denklemi;

1 144
s@ = 3 Z f drd?x [(f,’) = (Vf)? + %fﬁl (4.69)

I=+,x

elde edilir. Denklem (4.69) skaler pertiirbasyonlar i¢in bulunan ikici dereceden
hareket denklemine ¢ok benzerdir. Burada f, ve f, gravitasyonel dalgalarin

polarizasyon modlaridir. Tensér modlarinin gii¢ tayfi A? dogrudan &nceki A}g

sonucundan ¢ikartilabilir;

A%=2 x A2=2 % 2z 2><A2
t= 5= aM,, f (4.70)

Denklem (4.62) kullanilirsa;

2

o 21

t 2 M2 (4.71)
pllp_qn
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Bu sonug enflasyonun en gii¢lii tahminidir ve model bagimsizdir. Tensor
genligi enflasyon siiresince dogrudan H sabitinin genisleme oranmin 6lgiisiidiir. Bu

skaler genligin tam tersidir. Tensor spektrumlarinin 6lgek bagimliligi;
A2(k) = A/ k™ (4.72)
Burada n; tensor spektral indeksidir. Tanimlanmasi gereken bir diger parametre;

(4.73)

ﬁ
1l
SE

%)

seklindedir. Burada r parametresi ise tensor pertiirbasyonlarmin skaler
pertiirbasyonlara oranidir. Tensor pertiirbasyonlar1 yani gravitasyonel dalgalar
enflasyon sirasinda olusmustur. Tensor-skaler orani yavas yuvarlanma sartinda

asagidaki hali alir;
r = 16¢ (4.74)

Son gozlemlere gore tensor-skaler oraninin dist limiti r < 0.11 olarak agiklanmigtir

[21].
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5. TEK ALANLI ENFLASYON MODELLERI

Genel karakteristik enflasyon igin bir¢ok model 6nerilmistir bununla beraber
enflasyon potansiyellerine bakildiginda bazi 6zel modeller oldugu goriilir. Bu

boliimde enflasyon modellerinden bazilari incelenmistir.

5.1 Model I: ikinci Dereceden Potansiyele Sahip Enflasyon

Tek alanli enflasyon, verilen V(¢) potansiyel alani i¢inde evrilen ¢ inflaton
alanina dayanan bir enflasyon senaryosundan bahseder. Biitiin basit modellerin ortak
yanit enflasyonun, potansiyelin ¢ok diizgiin oldugu bir kisimda meydana geldigini

sOylemesidir. Tek alanli enflasyon bir kiitle terimi tarafindan verilir.

1
V() = §m2¢2 G1)

Bu sekilde potansiyele sahip bir enflasyonda p ve p denklemleri asagidaki

sekilde olur;
1. 1
Q2 4 o242
p=gbityme (5.2)
1. 1
— A2 _ 242

Potansiyel fonksiyonu ¢ = 0 degerinde minumuma sahiptir ve skaler alan ¢
bu minumum etrafinda salinim yapar. Duragan bir evrende skaler inflaton alani ¢,
potansiyelin minumumu etrafinda salinir ve basit bir harmonik salinici gibi
davrandig1 soylenebilir, § = —m?¢. Bununla beraber genisleyen bir evrende Hubble
sabiti sifirdan biiyiik oldugu i¢in (H > 0) direng terimi olarak adlandirilan 3H¢ > 0

olur ve ¢ alani siirtiinme altinda harmonik salinict denklemi halinde olur [20].

¢ +3Hp = —m?¢p (:3)

Onceden elde edilen Friedmann denklemleri ikinci dereceden bu potansiyel

modeli altinda asagidaki sekilde olur;
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1. 1

2 _ 42 _ 2 12
HE =g +gm¢ (5.4)
i 1. 1
—_—_ — = 2 _ 2 42
= 3¢ e

Baslangicta skaler alan ¢ eger ¢ok biiylikse, Hubble parametresi de biiylik
olacaktir. Bu, direng terimi 3H ¢ nin ¢ok biiyiik olmasi anlamma gelir ve skaler alan
¢ok yavas degisir. Dolayisiyla skaler alanin enerji yogunlugu hemen hemen sabit
kalir. ¢ alaninin yavas degisimi ve evrenin Olgek faktoriinlin hizla biiylimesi
sebebiyle, bu dénemin baslamasindan sonra ¢ < 3H¢, ¢p? « m?¢@? seklinde olur ve

denklem sistemleri asagidaki sekillere dontisiir [20];

_a_md L __ |2
H—E—\/E, ¢— \/;m (55)

Yukaridaki ilk denklem ¢ alaninin yavas degismesi halinde, bu donemde
evrenin genisliginin yaklasik olarak et seklinde oldugu goriiliir [20]. Bu denklemler

¢oziildiigiinde, skaler inflaton alan1 ¢’nin ve evrenin 6lgek faktoriiniin zamana bagh

b= duk —\Emt (5.6)

Yukaridaki denklemlerin 6lgek faktoriine gore ¢oziimii yapilirsa;

a= aizke%<¢i1kt_m\/§t2> )

degisimi soyle olur;

olur. Yukarida ¢;;;, skaler inflaton alanmnin ilk degeri olmak tizere, a;;, ifadesi ise
Olcek faktoriiniin ilk degeridir. Bu sonuca gore enflasyonun ilk adiminda evren {iistel
olarak genislemistir. Enflasyonun yeterince uzun siirmesi adina yavas yuvarlanma

kosullarini saglayip saglamadigini kontrol etmek i¢in parametrelere bakilir.

Vip)=m?*¢ , V"(¢)=m? (5.8)

Yavas yuvarlanma parametreleri;
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My\? My\? (5.9)
s =2(3) @ =2(3)
v(P) $ () n
olur. Yavas yuvarlanma sarti {e, |n|} <« 1 uygulandiginda inflaton alani igin

asagidaki durum elde edilmis olur.

5.10
2 Mplz < ¢2 = QPson = \/EMPl <¢ ( )

Secilen potansiyel i¢in enflasyon sonlanmadan 6nce inflaton alaninin degeri

ve uzayin genisleme oranini gosteren

¢ 1 (5.11)

olarak elde edilir. Ufuk ve diizliik problemini ¢ézmek i¢in N > 60 sart1 gereklidir.
bux = 11V2 M, = 15,556 My, (5.12)

(5.12) denkleminde bulunan inflaton alaninin ilk degeri (5.11) denkleminde
yerine konuldugunda enflasyonun uzayi genisletme orani asagidaki gibi elde

edilmistir;
N(¢) = 59,997 (5.13)
Buna gore skaler pertiirbasyonlarin tayfsal indeksi;
ng = 0,9644 (5.14)
Tensor skaler orani ise;

r=0,13 (5.15)
olarak hesaplanmustir.
5.2 Model Il: Polinom Tipli Potansiyele Sahip Enflasyon

Bu tiir enflasyon modeline 6rnek olarak;

V() =297 (.16)
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potansiyeli incelenmistir. Buradaki A parametresi sabittir. Yukaridaki potansiyelin
yavas yuvarlanma sartlarini saglayip saglamadigi parametrelere bakilarak kontrol

edilir;

pzlwpl2
2¢?

E =
(5.17)
_p(p — DM,
n= T
Yavas yuvarlanma sartlarina gore € K1 ve n <1 olmahdir. Sartlar

uygulandiginda;

pMy & ¢ (5.18)

durumu elde edilir. Bu durum gosteriyor ki enflasyon siiresince skaler alanin genligi

Planck kiitlesinin iizerindedir. Potansiyel, yavas yuvarlanmanin hareket denklemleri

_ 8nG

H? = TV ve 3H¢ + V' = 0 denklemlerinde yerine yazilip integral alinirsa;

_p _p 2p A
P72 — Tz = g j;Mpla — tie) (5.19)

elde edilir. Yukaridaki diferansiyel denklemin ¢oziimii p # 4 gore yapildiginda;

A
¢ = d)ilkexp |:_4\[§ Mpl (t - tilk) (520)

olur. p =4 igin ¢dziimler yapilirsa skaler alanin 6lgek faktoriine bagl ifadesi elde
edilebilir;

@ = aumep |- (¢2—¢son2)l .2
son ZpMpzz
p My

Enflasyon son buldugunda € = 1 ve ¢4, = elde edilir ve buna gore

V2

enflasyonun toplam miktar1 hesaplanabilir;
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P> (5.22)

N(¢) EZPszZ

_P
4

Skaler pertiirbasyonlarin tayfsal indeksi ve tensor-skaler orani asagidaki

sekilde elde edilmistir;

%p+1
ng=1—6e+2n=1-— 5 (5.23)
N+Z

4
= 16e = Pp (5.24)
N+Z

Enflasyon modelleri spektral indeks ve tensor pertiirbasyonlarin skaler
pertiirbasyonlara orani olan ng ve r parametrelerinin sonuglariyla degerlendirilirler.
Planck Uydusu’nun agikladigi son gozlemlere gore tek alanli potansiyel modellerinin

skaler tayfsal indeks ve tensor genligi degerleriyle uyumu asagidaki gibidir;

(
-

Planck 2013
B Planck TT+lowP
\ B Planck TT,TE,EE+lowP
I Natural inflation
\ Hilltop quartic model
Co,,c \ (a5 attractor-s .
e \ 4 [ = - Power-law inflation
N — Low scale SB SUSY
N \ ——  R?inflation

\ \ 5%
\ \ V (1)‘3

0.15 0.20
T

0.10
1

b — V x¢?

\ — V x OJ/.’{

Tensor-to-scalar ratio (rg.002)

Vxo

0.05

\ — Vox¢*?
% o N.=50
\ . ;\"* =60

0.00

0.94 0.96 0.98 1.00
Primordial tilt (ns)

Sekil 5.1: Planck Uydusu’nun son gozlemlerine gére tensor spektral indeks ng ve r
parametrelerinin sinirlamalari [21].

Asagidaki tabloda uzayin genisleme miktarini ifade eden N degeri 60 alinarak ¢esitli
tekli skaler enflasyon modellerine gore ng ve r parametreleri hesaplanmgtir.
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Tablo 5.1: Enflasyon potansiyeli modellerinin N=60 alinarak hesaplanan skaler
tayfsal indeks ve tensor-skaler oran1 parametresi

N =60 ng T
A p2/3 0.9778 0.04
X 0.9751 0.06
A p*/3 0.9723 0.08
22 0.9644 0.13
m*¢ : :
13 0.9588 0.19
A ¢* 0.9540 0.26
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6. SONUC VE ONERILER

Bu ¢alismada Biiylik Patlama sorunlarina ¢oziim getiren enflasyon donemi
anlatilmis ve enflasyona sebep olabilecek tekli bir skaler alan varsayilip cesitli

modelleri incelenmistir.

Giliniimlizde hala tam olarak agiklanamamis olan erken evrenin gecirdigi
evreler, bu tez kapsaminda ele alinmistir ve buna bagli olarak homojen arka plan
evrenin etrafinda kiigiik pertiirbasyonlar varsayilip buglinkii genis 6l¢ekteki yapilarin
olusumuna nasil zemin hazirladig1 incelenmistir. Pertiirbasyonlardan elde edilen
parametrelerle enflasyon modelleri sinanmistir. Ozellikle tensor pertiirbasyonlarin
skaler pertlirbasyonlarina orani ve tensdr genligi parametrelerine gore, belirlenen
potansiyellerin ~ sonuglart  hesaplanmis ve en son verilerle uyumlulugu

karsilastirilmistir.

Planck Uydusu’nun verilerine gore skaler tayfsal indeks, ng = 0,9655 +
0.0062 ve tensor pertiirbasyonlarin skaler pertiirbasyonlara orani, r < 0.11 olarak
aciklanmistir. Bu c¢alisma kapsaminda incelenen tekli skaler alana sahip
potansiyellerin sonuglar1 yaklasik olarak 0.95 < ng < 0.97 ve 0.04 <r <0.26

olarak bulunmustur.

Tekli skaler alan potansiyelleri yaklasik olarak gézlemlerle uyumludur.
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