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OZET

Bilim adamlar1 son 30-40 yildan bu yana yildiz ve galaksi hareketlerinin goriinen
maddeden kaynaklanan c¢ekimsel kiitle ile tam olarak aciklanabileceginden kusku
duymaktadirlar. 1930'lu yillarin baslarinda Hollandal1 astronom Jan Oort, dinamiklerini
daha iyi anlamak amaciyla, Samanyolu'nun dis bdlgelerindeki yildizlarin hareketlerini
inceledi. Ozellikle galaktik diskin iistiindeki ve altindaki yildizlarin uzakliklarin
Olcerek, onlar1 bu yiikseklik ve derinlik iizerinde tutabilmek i¢in Samanyolu kiitlesinin
ne kadar olmasi gerektigini hesapladi. Oort Samanyolu kiitlesinin, goriinen madde
toplaminin en az {i¢ kat1 kiitleye sahip olmasi1 gerektigini buldu.

Oort'un yildizlarla ilgili ¢aligmalar: siirerken, Fritz Zwickynin bir aragtirmasi
evrende goriinenden daha fazla madde oldugunu gosteren kuvvetli deliller ortaya
koymaktaydi. Zwicky Coma kiimesindeki galaksilerin hareketlerini analiz ederek, bu
galaksileri bir arada tutabilecek ¢ekimsel kuvveti saptamak icin kiime kiitlesinin ne
kadar olmas1 gerektigini bulmak istiyordu. Bulduklar1 karsisinda 6nce kendi sasirdi.
Hesaplar1 gozlenenden 300 kat daha fazla kiitle gerektigini gosteriyordu. Bu sonug
karsisinda Coma kiimesindeki maddenin biiylikk cogunlugunun karanlik madde
oldugundan kuskulandi.

Karanlik maddenin varligina iligskin en 6nemli kanit 1970'li yillarda Washington
Carnegie Enstitiisii'nden Vera Rubin ve arkadaslar tarafindan ortaya konulmustur. Bu
grup galaktik donme egrileri adi verdikleri, galaksideki yildiz ve gazlarin galaksi
merkezi etrafindaki yoriinge hizlar1 ile bunlarin merkeze olan uzakliklarmi bir grafik
tizerinde gosterdi.

Eger bir spiral galakside, Samanyolu galaksisinde oldugu gibi, kiitle galaktik
maddenin goriinen durumuna gore dagilmissa, Giines sistemindekine benzer, hizli bir
hiz azalmasinin goriilmesi gerekir. Clinkii kiitlenin biiytik bir yiizdesi merkezdeki siskin
bolgede toplandigindan, haloda ¢ekim cok zayif olacaktir. Bunun sonucu olarak
merkezden uzaklastik¢a, yildiz hizlar1 azalacak ve galaktik donme egrisi hizli bir diigme
gosterecektir.

Fakat Samanyolu, Andromeda ve diger spiral galaksilerde durumun bdyle

olmadig1 goriilmektedir. Bu galaksilerin galaktik donme egrilerinde, hiz diismesi yerine,



diiz bir gidis kendini gostermektedir. Baska bir ifade ile, yildizlarin hizlar1 halo boyunca
sabit kalmaktadir. Boyle bir durumun anlami sudur: bu galaksilerin her birinde kiitlenin
biiylik bir yiizdesi merkezdeki siskin bolgede toplanmis olmayip, galaksi i¢cinde bastan
sona diizgiin bir sekilde yayilmistir. Bu ise ancak galaktik haloda 6nemli miktarda
karanlik maddenin var olmasi ile miimkiindiir.

Galaksilerin iginde bol miktarda karanlik maddenin var oldugu anlasilmaktadir.
Deneyler galaksiler arasi uzayda da var oldugunu gdstermektedir. Hatta bosluklarin
icleri gibi, galaksi icermeyen uzay bolgelerinde bile var olduklarinin isaretleri
saptanmistir.

Karanlik madde kendini iki sekilde ortaya ¢ikarmaktadir: baryonik karanlik
madde ve baryonik olmayan karanlik madde. Baryonik karanlik madde adaylari;
MACHO'ar (bliylik kiitleli halo cisimleri), beyaz ciiceler, los yildizlar, kahverengi
cliceler ve jlipiter ebatli nesneler, nétron yildizlari, kara delikler, toz bulutlari, kuark
kiilgeleri'dir. Baryonik olmayan karanlik madde adaylari; nétrinolar, susy pargagiklari,
aksiyonlar, WIMP'lerdir. Gelecekte bu adaylara yenilerinin de eklenmesi muhtemeldir.

Bu adaylarla ilgili genis bilgi, konu i¢inde yeri geldikce verilmistir.



1.GIRIS

1970'lerin sonlarina dogru astronomlar evrendeki kiitlenin en azindan yilizde doksan
kadarinin goriinmez oldugunu farkettiler. Bu gériinmez madde , gordiigiimiiz yildiz ve
galaksilere yaptig1 ¢ekimsel etkiler yoluyla farkedilebilir ama kendisi elektromanyetik
isinimin  higbir  tiirtinii yaymaz. Gergekten goriinmezdir. Adina karanlik madde
diyoruz.

Bu calismada karanlik madde incelenmeye ¢alisilmistir. Karanlik madde nedir,

nerelerde bulunur ve ne sekildedir gibi sorulara cevaplar aranmigtir. Ayrica karanlik
madde, baryonik ve baryonik olmayan karanlik madde olarak iki boliim altinda

incelenmistir.

1.1 Karanhk Madde Nedir?

Var oldugunu biliyoruz ama ne oldugu konusunda ¢ok az fikrimiz var. Karanlik
madde uzaya dagilmis durumdaki gezegenler veya ¢ok soniik yildizlar olabilir.Karanlik
madde,engin bir atom-alti pargaciklar denizi olabilir. Her ne ise, karanlik madde
evrendeki maddenin ¢ogunu olusturuyor. Asil ilgiyi uyandiran sey karanlik maddenin
tanimlanamayan kimligi degil, miktar1 ve uzaydaki dagilimidir ki; bundan da emin
degiliz. Bu da 1sinim yapan maddenin dagilimini anlama ydniindeki ¢abalari bosa
cikartyor. Goriinlise bakilirsa, karanlik madde her oOlgekte var. Biiylik Slgeklerde,
galaksilerin 6zel hizlart ile 1s1mmm yapan maddede gozlenen diizensizliklerin
bagdastirilmasinin, 6zel hizlar kiitle c¢ekim yoluyla etkileyen karanlik maddenin
varligini ortaya ¢ikarmasi gerekir. Astronomlar, karanlik maddenin en az bir bdliimiiniin
1sinim yapan madde civarinda kiimelenmis olmasi gerektigini biliyorlar. Ama acaba
timil kiimelenmis durumda m1? Eger diizglin dagilmis olsaydi, karanlik madde 6zel

hizlar1 etkileyemiyeceginden bulunmasi ¢ok daha gii¢ olurdu.



1.2 Tarihsel Siireci

Karanlik maddenin tarihsel siirecinde, onun varligini 6ne siiren kanitlarin sayisin-
da diizenli bir artis bulunmaktadir. Tarihsel olarak, hernekadar karanlik madde konusun-
daki gelismelerin ¢ogu yirminci ylizyilda gerceklesmisse de, 1900’lerden 6nce de, "par-
lamayan nesneler hakkindaki ilk iddialar ” olarak adlandirilan , karanlik maddeyle ilgili
gelismeler mevcuttur. 18. yiizyilin sonlarinda Mitchell, Simson ve LaPlace’in kara
deliklerin varhigina yonelik tahminlerine rastlamak miimkiindiir. Beyaz ciiceler ilk
olarak Procyon ve Sirius’la ayn1 zamanda tesbit edilmislerdir, ve glines sistemimizde iki
yeni gezegen (Uraniis ve Neptiin) yine bu zaman diliminde bulunmustur. (Gezegenler
tamamen soniik degildirler, ama evrenin 1s181na yaptiklar1 daha ¢ok kizilotesi katkilar
dikkate alinmayabilir.) Jipiter biliylkligiindeki gezegenler, beyaz ciiceler, ve kara
delikler bugiin , daha sonra bahsedecegimiz, baryonik karanlik madde i¢in en 6nemli ii¢
adaydirlar.

Yirminci yiizyilin baglarinda, Johannes Kapetyn ve Sir James Jeans giines civa-
rindaki yaklasik kiitle yogunlugunu, galaktik diizlemin {izerindeki yildizlarin dagili-
mindan ve bunlarin hizlarindan yararlanarak hesaplamislardir. Her ikiside karanlik
maddenin varoldugu sonucuna varmustir. Jean’in sonucu “her parlak yildiza karsilik
ortalama tli¢ karanlik yildiz var olmalidir” seklindedir.

1930°larda isvegli astronom Fritz Zwicky, Coma kiimesindeki galaksilerin(300
milyon 151k y1l1 uzakligindaki) ¢ok hizli hareket ettigi sonucuna varmistir. Bu kiimeye
Virial teoremi uygulandiginda galaksilerin beklenen hizlari, gézlenen hizlarindan daha
diisiik ¢ikmistir. Benzer sekilde 1936 yilinda Virgo kiimesini inceleyen Sinclair Smith,
galaksilerin uzaklagmasalar bile ¢ok siiratli hareket ettiklerini gdzlemistir. Smith, heniiz
kesfedilmeyen bulutsulararasi materyalin bu kayip kiitleyi telafi ettigini ileri siirmiistiir.

M31’in dairesel hiz egrisinin Ol¢lim denemesi ilk olarak Horace Babcock
tarafindan 1939 yilinda yapilmistir. Parlaklik ve kiitle gibi ekstragalaktik ozelliklerin
tesbiti galaksimize olan uzakliga baglidir, ve cogu kez ekstragalaktik uzaklik
Olcegindeki belirsizlik, astronomlarin dogru sonuglar almalarina engel olmustur.
Ekstragalaktik uzaklik Olgegi giiniimiizde bazi belirsizliklere sahip olsa da, yliksek
dogruluk payma sahiptir. 1930’larin sonlarinda, M31’e olan uzaklik Hubble tarafindan



Olclilmiis ve giinlimiizde kullanilan, daha kesin sonug olan 700 kpc’nin aksine, 210 kpc
olarak tahmin edilmistir. 210 kpc degerini kullanarak, Babcock M31’in ortalama M/L
degerini 50 olarak bulmustur. Bugiin, bunu yaklasik 14 olarak 6l¢mekteyiz.

1940’lar ve 1950’lerde, Jan Oort disk diizleminde olan normal yildizlarin
hareketlerini incelemistir. Milyonlarca yil boyunca yildizlar, galaktik merkezin
etrafindaki yoriingelerinde dondiik¢e asagi ve yukari salinim yapmislardir, ve yakin
yildizlar i¢in spektrumun doppler etkisi hizin z-bilesenini vermektedir. Oort diskin
kiitlesel ¢ekim alaninin diskin diizleminden uzaklastik¢a lineer bir sekilde azaldigini
bulmustur. Yani z < 50 pc ve, g, = -go( z/2, ) i¢in azalmistir. z > 50pc i¢in alan daha
gliclii azalmaktadir. d(g),/dz =-4nGp oldugundan, giines civarindaki yogunluk
p=g,/4nGz, olarak bulunur. Tiim maddenin toplam yogunlugu olan p icin yazilan bu
ifade Oort’un limitidir. Oort tarafindan 12My/pc’ olarak hesaplanmustir. Bununla
birlikte, bilinen tim yildizlardan elde edilen p degeri 0.038 My/pc’e esittir. Giines
civarindaki gaz ve tozdan elde edilen p degeri 0.08M,/pc’’tiir ve bu sakli maddeyi ima
etmektedir. Boylece Oort “151g1n maddenin varligin1 gdsteren her zaman giivenilir bir
faktor” olamiyacagi sonucuna varmustir. 1940’lar ve 1950’lerde, astronomlar Virgo,
Hercules ve Canum Venaticorum’u igeren siiperkiimelerin hareketlerini incelemisler ve
hizlarin ¢ok yiikksek oldugu sonucuna varmislardir. M/L orani 100-1000 olarak
bulunmustur.

1960’larin baslarinda, olagan dist gozlemler konusundaki kanilarn iki ana
kategoride yer almaya bagladig1 goriildii; ya karanlik madde vardi (galaksilerden ziyade
galaksi kiimeleriyle alakali olduklar1 diisiiniilen) ya da galaksi kiimeleri bir sekilde disa
dogru genisliyordu, bu da herhangi bir patlama mekanizmasina bagl olabilirdi.

Washington’daki Carnegie Enstitiisiinden Vera Rubin ve W.K. Ford, 1939’da
Babcock’un M31 iizerindeki ilk Ol¢iimiinden otuz yil kadar sonra, nétral hidrojenin
radyo c¢izgilerini kullanarak M31’in dairesel egrisini incelemislerdir. Bulgular ise;
Kepler kanunu ve Virial teoreminin geregi, r ~”* seklinde azalmasi beklenen M31’in dis
boliimiiniin  hizi, 200km/s civarinda sinirlanmistir.1970’lerin - baglarinda, radyo
astronomlar galaksilerin dis ¢eperindeki hidrojen gazinin, merkezdeki hidrojen gaziyla
kabaca ayn1 hizda hareket ettigi sonucuna varmislardir ve bu da artan yarigapla dairesel

egrinin diizlestigine ek bir destektir.



1973’de Princton Universitesinden J.Ostriker ve P.James, kiiresel halosunda
karanlik madde igermeyen bir parlak galaksi diski i¢in bilgisayar simiilasyonu elde
etmislerdir. Disk kararsiz hale gelmis, yildizlarin yoriingeleri anlamsizlasmis ve bazilari
ucup gitmislerdir. Bunun nedeni, galaktik kiimeler veya kiiresel formdaki maddenin
kiicik yogunluklarindan meydana gelen ve artarak diski parcalayan  bozucu
titremelerdir. Boylece, diski tekrar kararli hale getirecek ve bu titresimleri bastiracak en
az parlak disk kadar kiitlesel bir kiiresel halonun var olmasi gerektigi sonucuna
varmiglardir.

1974’de  monotonik olarak artan M/L Olglimlerini dogrulayan veriler
yayimlanmistir. Bu da kiitlenin parlaklikla dogru orantili olmadigini ima etmektedir. Bu
yayimlar, astronomik ¢evrelerin ¢ogunda, disa dogru genisleyen galaksi kiimeleri gibi
teorilere karsin kayip kiitle kaynaginin(ya da daha agik¢a kayip 1s1k) karanlik madde
oldugu kanisini yaratmistir.

1974'ten beri karanlik maddenin varligin1 destekleyen daha ileri goézlemler
yapilmigtir. 1987°de Arizona Universitesinden M.Aaronson, Draco ciice galaksisindeki
karbon yildizlarinin hizlar tizerine ¢alismalar yapmustir. Yildizlar Virial teoreminin
umdugunun aksine daha hizli hareket ediyorlardi, bu da sakli maddenin varligint ima
etmekteydi. Ustelik halosunda karanlik madde olmayan Draco ciice galaksisinin sekli,
tedirginlik kuvvetleri ile bozulmaktaydi. Dahasi, M78’deki gazin X-151n 1s1masi ile,
Virgo kiimesinin merkezinde bir biiyiik eliptik galaksi tesbit edilmekteydi. Gaz sayet
sakl1 kiitle ile bir yerde tutulmus olmasa idi kagip gitmesi gerekirdi. Yildizlar oradaki
kiitlenin %5’1ni, gaz %5’ini ve sakli madde ise %90 1n1 olugturmaktadir.

Kendi yerel galaksi grubumuz igerisinde de karanlik maddeye ait kanit vardir.

M31 ve samanyolu , kiimenin merkezi etrafindaki yoriigelerinde donerken birbirlerine
yaklagik 100km/s ile yaklagsmaktadirlar. Bu hiz ise, bu iki sipiral dev ve ciice galaksiler
arasindaki kiitlesel ¢ekim hesaba katildiginda ¢ok yiiksek olmaktadir. Astronomlar
orada yaklasik parlayan maddenin on kati kadar karanlik madde olmasi1 gerektigi

sonucunu ¢ikarmaktadirlar.



Yerel grup, Virgo siiperkiimesi ile beraber yaklasik 600 km/s hizla hareket
etmektedir (Kozmik Mikrodalga arkafon isimasindaki dipol degisimini veren hareket
budur.) ve Hydra-Centaurus siiperkiimesi de(10'°-10'® M, kiitleli) Virgo’nun yaklagik
50Mpc ardindan “Biiyiik Cekici” denilen yOne dogru hareket etmektedir.

Sekil 1: Civarimizdaki galaksilerin haritasi.
Virgo (V) ve Hydra-Centaurus (H and C)
siiperkiimeleri goriilmektedir, Centaurus’un
tam asagist ve Virgo’nun sag tarafi Biiyiik

Cekici olabilir.

1990 yilinda Faber ve Dressler Biiyiik Cekici’nin diger tarafindaki galaksilerin de
ona dogru siiriiklendigini teyid ettiler. O dogrultuda zengin kiimeler bulunmaktadir ama
bunlar yaklagik 160 Mpc uzakliktadirlar, bu da ciddi bir kiitlesel ¢ekim uygulamaya
yetmeyecek kadar biiyiik bir mesafedir. Son zamanlara kadar, Biiyiik Cekici bolgesinde
boyle bir kuvveti uygulamaya yetecek miktarda parlayan madde olmadig1 diisiintildii;
sonu¢ ise daha sonra deginilecek olan bir tek-boyutlu topolojik eksiklik olan bir
karanlik madde formu, belki bir kozmik zincir. En son gozlemler orada parlayan
maddenin gergekten var oldugunu gostermistir. Bilyiik Cekici siiperkiimesinin iginde
Abell 3627 kiimesinin de oldugu son zamanlarda bulunmustur. Bu kiime daha 6nceden
biliniyor olsa da, oldugundan daha az kiitleli oldugu diisiiniilmiistii. Ciinkii galaksilerin
cogu Samanyolu diskindeki toz yiiziinden belirginliklerini yitirmektedirler.

1986 yilinda Kanadali astronom Sidney Van den Bergh, dev bir eliptik galaksi
olan M87’de zayif (L = 10”°L,) bir los filamentler pusu (hafif sis) gézlemledi. Bu pus

kahverengi ciicelerle karisik normal yidizlar veya diger baryonik adaylar olabilirdi.



2- KARANLIK MADDE NEREDEDIR ?
2.1 Karanhk Maddenin Yerel Gostergeleri:

Glines civarindaki madde yogunlugu, diskin olduk¢a disina tasan, 1s1ma giicii
yiiksek yildizlarin diizgiin bir bigimde 6rneklenmesi yoluyla 6l¢iiliir. Bu yildizlarin
ortalama hizlar1 ve bunlarin diskten dik olarak kat ettikleri uzakliklar, bu yildizlar
diskin i¢inde tutan kiitle ¢cekimi kuvvetinin bir 6l¢tistidiir. Bu kuvvetin biiyiikliigiinden
bu kadar kiitle ¢ekimi uygulayan maddenin yogunlugu hesaplanabilir. Bu yogunluk
gozlenen yildiz sayisiyla karsilastirildiginda, yildizlarin sayisinin, hemen hemen olmasi
gerekenin yaris1 oldugu bulunur. Iste bu, Giines ¢evresindeki karanlik maddenin varlig

konusundaki ilk ipucudur.

Suras1 da belirtilmeli ki diski olusturan maddenin miktarinin azlig: tartisma ko-
nusudur. Diskteki karanlik maddenin miktar1 en fazla 1s1ryan madde kadar olabilir. Daha
tutucu bir hesaplama ile, karanlik madde miktarinin 1s1yan maddenin yiizde 25'1 kadar
oldugu sonucuna varilir. Aslinda maddenin bu yeni bileseni, ¢cok egzotik bir sey

olmamalidir.

Karanlik madde ne olabilir? Diskteki karanlik madde biiyiik olasilikla beyaz ve
hatta siyah ciice gibi soniik yildizlardan olusmaktadir. Beyaz ciice, niikleer yakit stoklari
biten Giines tiirli yildizlarin kaderidir. Tipik bir beyaz ciicenin kiitlesi 0.6 M, civarinda,
boyutlari ise yerkiireden kii¢iiktiir. Bir kirmiz1 dev, merkezindeki niikleer yakitin son ki-
rintilarini tliketirken dis katmanlarini goreceli olarak sakin bir bigimde uzaya piiskiirte-
rek yildizin son 1sikli evresi olan Gezegenimsi Bulutsu'yu olusturur. Gezegenimsi
Bulutsu'nun sicak merkezinde de beyaz ciice yer alir. Bir beyaz ciice sogudukca

soniiklesir, bir siyah ciiceye doniisiir ve unutulup gider.

Giines'in birka¢ yiiz parsek yakimindaki biitiin yildizlarin kiitlelerinin 151ma
giiclerine oran1 alinarak yararl bir kiitle 6lgiisii elde edilir. Isima giicti, kiitlenin yiiksek
mertebeden bir fonksiyonu oldugu i¢in, (M*) Giines'ten kii¢iik kiitleli yildizlar ¢ok
sontik, buytik kiitleli yildizlar ise ¢ok daha parlaktir. Giines civarindaki bir yildizin
kiitlesi eger Glines kiitlesine esitse bu oran bire esit, Glines'ten biiylikse bu oran birden
kiigiik, Giines'ten kiiclikse bu oran birden biiyiiktiir. Yakindaki yildizlar i¢in bu M,/ L,

orani, Giines birimleri cinsinden, 2 olarak bulundugundan, Giines yakinlarindaki



ortalama yildizin Giines'ten daha kiigiik kiitleli oldugu sonucunu ¢ikariyoruz. Giines
civarinda bildigimiz yildizlar ve onlarin karanlik cilice kalintilarinin 6tesinde herhangi

bir karanlik maddeye gerek yoktur.

2.2 Galaksilerin Parlak Bolgeleri

Samanyolu gibi galaksilerin parlak bolgelerine karsilik gelen daha biiyiik
Olceklerde, karanlik madde bulunduguna iliskin hemen hemen hi¢ ipucu yoktur. Bir
galaksinin parlak bdlgesinin yarigap yaklagik 10 kiloparsektir. Ornegin Samanyolu'nun
dis kesimlerinde yer alan Gilines'in galaksi merkezinden uzakligi 8 kiloparsek
civarindadir. Galaksinin doniis hizi bolgenin kiitlesini hesaplayabilmemize olanak
saglar.

Galaksinin dairesel donme hareketine hem yildizlar hem de yildizlararasi gaz bu-
lutlar1 katilir. Tiim Samanyolu i¢inde yer alan HI bulutlari, 21 ¢cm dalgaboyundaki so-
gurma ¢izgilerinin gozlenmesi yoluyla saptanirlar. Disk i¢indeki bulutlarin hemen he-
men dairesel yoriingeler iizerinde hareket ettigi bulundu. 21 cm ¢izgilerinin genisligine

bakilarak, galaksinin merkezden gesitli uzakliklardaki donme hiz1 hesaplanabilir.
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Bu hesaplamalar sonunda,galaksi merkezinden baslayarak 3 kiloparsekten 8
kiloparsek uzakliga kadar hizin yaklagik olarak sabit oldugu goriildii. Bu sonug, diskin

i¢ bolgelerinin daha kisa donme periyotlarina sahip oldugu anlamina gelmektedir.

Galaksinin parlak bolgesinin kiitlesini hesaplayabilmek i¢in, Once Glines
civarindaki dénme hizin1 goz Oniine aliriz. Giines'in donme hiz1 yaklasik saniyede 250

kilometredir. Bu nedenle Giines'in galaksi merkezi cevresindeki bir tam turu 200



milyonyil alir. Bagka bir deyisle olusumundan bu yana Giines, galaksi ¢evresinde 25
tam tur atmistir. Glines yoriingesinin i¢inde kalan toplam kiitle, Giines'in galaksi
cevresindeki hiz1 ve galaksi merkezine olan uzakligi kullanilarak hesaplanir. Buradan,
merkezcil kuvvet bulunur. Bu kuvvetin, Giines'in yoriingesinin i¢inde kalan kiitlenin
uyguladig kiitle cekim kuvvetiyle dengelenmesi gerekir. Eger diskin yildizca zengin dis
bolgelerinin donme hizin1 géz oniine alirsak ( disk, yaklasik 15 kiloparseklere kadar
uzanmaktadir), galaksinin kiitlesinin yariap arttika 10'' M, degerine ¢iktigin1 goriiriiz.
Buna karsit olarak, Samanyolu'ndaki tiim yildizlarin toplam 1s1ma giicii yaklasik 10'° L,
kadardir. Bu nedenle kiitlenin 1s1ma giiciine orant 10'dur. Bununla birlikte bu oran,
karanlik maddenin varligin1 gdstermez. Bunun yerine buradan, ortalama yildizin
kiitlesinin Giines kiitlesinin yaris1 oldugu (ve bu nedenle de ¢ok daha az parlak oldugu)
sonucu ¢ikar. Bu, biiyiik bir siirpriz degildir. Neresinden bakilirsa bakilsin, Giines civari
ve galaksinin diger sarmal kollar1 geng, goreceli olarak yiiksek kiitleli ve parlak

yildizlar1 barindirmaktadir.

2.3 Galaksi Halolan

[k gergek siirpriz, galaksi halolar1 olarak bilinen, galaksilerin en dis béliimlerinde
karsimiza ¢ikar. Burada 1s1ma giicii ihmal edilebilir diizeydedir. Ama gene de uzaklikla-
rin ve donme hizlarinin 6l¢iilmesine olanak veren, hem atom halinde hem de iyonlasmis
gaz bulutlar1 vardir. Donme hizinin galaksi merkezinden olan uzaklikla azalmadigi
goriiliir. Eger kiitle dagilimi,is181in dagilimi ile benzesiyorsa,galaksinin 11kl bolgelerin
uzaginda kiitle ¢ekim alan1 da zayif olacaktir. Bu nedenle de bu uzaklikta dairesel
hareketi slirdiirmek icin daha diisiik hizlar yeterli olacaktir. Hizdaki bu
sabitlik,galaksinin kiitle dagiliminin 151k dagilimi ile benzer olmadigi anlamina
gelir.Galaksi merkezinden uzaklasirken toplam 1sik bir yerde sabitlesmekte ise de

toplam kiitle artmaya devam etmektedir.

Haloda tam olarak ne kadar ek kiitle vardir? Dénme hizi v’=GM/r denklemini
sagladigindan(buradan M, r uzakligina kadar olan toplam kiitledir)M'nin r ile dogru

orantili olarak arttig1 sonucunu ¢ikariyoruz.



Karanhk hale
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Sekil 3: Burada iistten goriilen bir sarmal galaksinin, merkezden uzaklardaki donme hiz1 sabittir. Buradan

da galaksinin, karanlik maddeden olusmakta olan bir halo i¢inde bulundugu ortaya ¢ikar.

Bu artig,en azindan Samanyolu i¢in,halonun sinir1 olan 50 kiloparsek yakinlarinda
kesilmektedir.Buradan,karanlik maddeden olusan haloyu da kapsayacak sekilde tim
galaksi i¢in hesaplanan kiitlenin 1s1ma giiciine oraninin,parlak i¢ kisim i¢in hesaplananin
bes kat1 yani elli oldugu sonucuna vartyoruz.iste bu, karanlik maddenin ilk saglam ve su
gotiirmez kanitidir. Bir¢ok sarmal galakside donme hizlar1 6l¢iilmiis ve hepsinde de

karanlik maddenin baskin ¢iktig1 bulunmustur.

2.4 Galaksi- Gruplari, Kiimeleri ve Siiperkiimeleri

Daha uzaklara gidildiginde, kiitle-1s1ma giicii orani, galaksi ¢iftleri, gruplar1 ve kii-

melerinin incelenmesiyle bulunur. Her durumda hizlar ve uzakliklar 6lgiiliir ve buradan



sistemin dagilmasini 6nleyebilecek toplam kiitle hesaplanir. Tipik olarak 100 kiloparsek
uzakliklar1 olan galaksi c¢iftleri i¢in bulunan kiitle-istma giicli oram1 100 M,/L,
civarindadir. 1 megaparsek ve daha biiyiik 6lceklerdeki galaksi gruplari ve kiimeleri i¢in
kiitle-1s1ma giicti oram1 300'e yiikselir. Bu 0l¢egin iizerinde saptanan maddenin yiizde
95'i karanlik maddedir.

Kiitle yogunluklarinin bir dereceye kadar 6l¢iilmiis oldugu en biiyiik olgek siiper-
kiimelerdir. Bir siiperkiime, ¢esitli galaksi kiimelerinin biraraya gelmesiyle ortaya cikar
ve boyutlar1 20 megaparsekten de biiylik olabilir. Yerel Siiperkiimemiz, soyle bir 10-20
megaparsek uzakliktaki Virgo Kiimesi ¢evresinde toplanmis olan uzun bigimli bir ga-
laksi toplulugudur. Andromeda ve Samanyolu, Yerel Grup adi verilen kiigiik bir grup
olustururlar ve Virgo Siiperkiimesi'nin dig bolgelerinde yer alirlar. Bizimle Virgo ara-
sinda bulunan kiitle, Virgo'dan uzaklasma hizimizi Hubble yasasindan hesaplanan de-
gere gore yiizde 10 oraninda yavaslatma egilimindedir. Bu bolgedeki galaksiler igin
diizgiin bicimli Hubble genislemesinden olan sapmalarin haritas1 ¢ikarilabilirse, bura
dan Virgo Siiperkiimesi i¢indeki ortalama yogunluk bulunabilir. Yerel Siiperkiime bo-
yunca, yani 20 megaparsek Ol¢eklerinde bulunan kiitle-isima giicii oran1 gene yaklasik

300 civarindadir.

Sekil 4: Cekimsel mercek etkisiyle uzak galaksi goriintiilerindeki bigim bozulmalarindan ¢ikarilan
uzak bir galaksi kiimesindeki karanlik madde dagilimi(solda), 15tk sacan maddenin dagilimima

oran(sagda) daha yaygindir. Kutularin yatay dlgekleri yaklasik olarak derecenin dortte biridir.



2.5 Biiyiik Olcekli Akislar ve Karanhk Madde

En biyiikk Olgeklerde artik kiitle cekimine bagimli cisimler yoktur. Ama
galaksilerin dagilimi da tam anlamiyla diizgiin degildir. Evrenin ilk donemlerinden beri
kiigiikk de olsa birtakim yogunluk dalgalanmalar1 varliklarini slirdiirmiistiir. Kritik
yogunluga neden olan karanlik madde, galaksi kiimeleri ve siiperkiimelerinin iizerindeki
Olceklerde pekala diizglin dagilmis olabilir. Bununla birlikte, en azindan karanlik
maddenin bazi tiirlerinin, daha biiyiik dl¢eklerdeki yogunluk dalgalanmalarinda bir rolii
olmaldir. Yalnizca galaksileri sayarak 1sima giici yogunlugunu o6lgmek karanlik
maddenin katkisim1 gozardi etmek demektir. Oysa 10 ya da 100 megaparsekten daha
biiylik 6l¢eklerde evrendeki karanlik maddeyi 6l¢menin yontemleri vardir.

Minik dalgalanmalar nedeniyle yogunlugun fazlalik gosterdigi yerlerde ¢evredeki
madde iizerinde hafif bir ¢ekme etkisi, yogunlugun az oldugu bolgelerde ise ¢evredeki
madde tizerinde hafif bir itme etkisi olur. Bu etki, kendisini ¢evremizdeki galaksiler
lizerinde diizglin Hubble genislemesinden kiiciik sapmalar seklinde gosterir. Eger
galaksilerin normal Hubble akisindan farkli olan bu "6zel" hizlar1 dlgiilebilirse, karanlik
maddenin dalgalanan bileseninin izi bulunmus demektir. Bu anlamda TullyFisher
bagintisinin 6zel bir 6nemi vardir. L a Vr0t4 olarak ifade edilen, galaksinin 151ma giicii
ve donme hiz1 arasindaki bu baginti, galaksinin uzakliginin bir 6l¢iisiinii verir. Hubble
yasasina gore kirmiziya kaymadan da bir uzaklik bulunur. Bununla birlikte, kirmiziya
kayma yoluyla hesaplanan uzaklik, galaksinin 6zel hizinin Hubble hizina eklendigine
mi yoksa cikarildigina mi1 dayanarak gercek uzakliktan biiylik ya da kiigiik olabilir.
Binlerce galaksi i¢in bu iki uzaklik karsilagtirilarak, 100 megaparsek uzakliga kadar

0zel hiz dagiliminin bir haritas: ¢ikarilabilir.



Sekil 5:Optik olarak gozlenen galaksilerin hizlarmin l¢iilmesi sonucu derlenen bu biiyiik 6lgekli hiz alant
grafigi,solda yer alan Biiylik Cekici'ye dogru biiyiik ¢apl kiitle akiginin oldugunun gosteriyor.Uzaklik
Olgegikilometre/saniye'yle  Olciilmektedir.Her 75  kilometre/saniye,] = megaparsek  uzakliga
esittir.Ortada:Ayn1  galaksi  grubunun  biiyiikk  Olgekli  yogunluk  alani.Eger iki  sekil
kargilagtirilirsa,galaksilerin =~ 6zel  hizlarmin  yiikksek  yogunluklu  bdlgelere  dogru  oldugu
goriiliir.Sagda:Galaksilerin kizilotesi dalgaboylarindaki salma dl¢iimlerinden ¢ikarilan biiyilik dlgekli hiz

alani1.Projeksiyon, Virgo Kiimesi'nin orta diizlemi {izerine alinmistir.Samanyolu (0,0) noktasindadir
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Sekil 6:Kiitlenin 1s1ma giiciine orani, bir sistemdeki karanlik madde miktarmin bir gostergesidir. Burada
birka¢ kiloparsekten 200 megaparsek Olgegine kadar degisik sistemler icin kiitle, 1s1ma gilicii orani

gosterilmistir. Olgek biiyiidiikge daha fazla miktarda karanlik madde varms gibi goziikiiyor.



Bu hareketlere var olan tiim madde neden oldugundan, 1s1yan ya da karanlik tiim
maddeyi ortaya ¢ikarmak miimkiin oluyor. Ilk sonuglar, gdzlenen hizda kiitle hareketleri
icin yaklasik olarak kritik yogunluga esit miktarda bir karanlik madde olmasi
gerektigini gosteriyor. Bu hareketlerden sorumlu dev madde yogunlagmalar1 oldugu
icin, bu kiitle akislarinin kaynaklari, olduk¢a duyarli bir bi¢imde bulunabilir. Bizden
yaklagik 40 megaparsek uzaklikta bulunan en yakin yogunlagmaya 'Biiyiik Cekici' ad1
verilmistir. Eger gercekse, Biiylik Cekicinin bir diizine zengin galaksi kiimesinin
icerdiginden daha fazla sayida galaksi igermesi gerekir. Galaksi diizlemimiz Biiyiik
Cekici'nin bliyiikk bir bolimiini gérmemizi engellediginden galaksileri dogrudan
dogruya sayamiyoruz. Kiitle akislarina yol acan bagka galaksi komplekslerinin bulunma

olasilig1 da oldukega yiiksektir.
2.6 Kritik Yogunlukta Bir Evren mi ?

Sisme teorisi, €, yogunluk parametresinin bire esit oldugu, diiz bir evrende
yasamakta oldugumuzu Ongoriir. Yani evrendeki maddenin yogunlugu, tam olarak
evrenin kapali olmasina yetecek kritik yogunluga esit olmalidir. Sisme déneminde kritik
yogunluktan her sapmaya, gene sisme donemindeki evrenin hizli geniglemesi sirasinda
diizelmis olan uzaym hafif bir egriligi olarak bakilabilir. Acaba gozlenen karanlik
maddenin miktarina bakarak evrenin, sisme teorisinin ongordiigii gibi, kritik yogunlukta

olup olmadigini anlayabilir miyiz?

3H,*/8nG biciminde yazilabilen ve kritik deger cinsinden evrenin kiitle yogunlugunu
Olcen , parametresini, kiitlenin 151ma giiciine oranina ¢evirmek miimkiindiir. Bu,evrenin
ortalama ve bliylik bir hacminde kritik yogunlugun gézlenen 1s1ma giicli yogunluguna
orani alinarak yapilabilir. Sonugta kiitlenin 1s1ma giiciine oran1 1500 Q olarak bulunur.
Bir baska deyisle, eger Q =1 ise, evrenin kapali olmasi i¢in kiitle-1s1ma giicii oraninin
1500 olmas1 gerekir. Bu kiitle miktar1 ise gozlenenden ¢ok cok biiyiiktiir. Baska bir
bicimde sOylemek gerekirse, eger biiyiik dlgekler i¢in kabul ettigimiz kiitle-isima giicii
orani olan 300 sayisinin tiim evren i¢in gecerli oldugunu kabul edersek, Q = 0.2 buluruz
ki bu da sisme teorisinin Ongordiigii degerden ¢ok cok kiigiiktiir. Sigsme teorisinin

gbzlemle uzlagsmasi ancak karanlikk maddenin 6nemli boliimiiniin 10 megaparsek



degerine kadar olan olceklerde diizglin dagilmis olmasiyla miimkiindiir. Bu durumda
maddenin yalnizca yigin bigimindeki bileseni Ol¢lilmiis oldugundan, karanlik madde
kendini gostermeyecektir. Gergekte kritik yogunluk yalnizca 6rnegin 10 megaparsek ya

da daha biiyiik 6l¢eklerde kiitle akislarindan 6l¢iilen yogunlukla bagdasir.

Sekil 7: Yakin bir yildiz olan Capella'nin Hubble
Uzay Teleskobu ile alman tayfi soguk
yildizlararasi hidrojen (genis ¢ukur) ve az miktarda
doteryumun varlhigimi (dar gukur) agikca gosteriyor.

Hidrojenden iki kat daha agir olan ddteryum

Gorlenen aki

atomlari, maviye dogru 80 km/sn kadar kaymis

Lyman o sogurma cizgileri iiretirler. Bu kayma,

doteryumu hidrojenden ayirabilmemizi saglar.

Dulgaboyu (angstrém)

Sisme teorisi tarafindan 6ngdriilen karanlik maddenin dogasi derin ve heniiz ¢6-
ziilmemis bir bilmecedir. iki se¢enegimiz var. Karanlik madde ya bildigimiz baryon
maddesinden olusuyor, ya da daha egzotik bir madde bi¢ciminden. Evrenin ilk birkag
dakikalik tarihi, bu bilmecenin ¢oziilmesine yardim edebilecek olan, evrendeki toplam

baryon maddesinin ilging bir 6l¢iisiinii vermektedir.

2.7 Kinematikler ve Karanhk Madde

Biiyiik spiral galaksiler i¢in, parlak disk I(r) = I,""’® olarak tanimlanmaktadir ki
burada R Samanyolu i¢in 4 kpc’dir. Eliptik ve spiral galaksilerde 100 kpc’ye kadar
genisleyebilen karanlik halo bileseni ayni1 dagilimi izlemez, ama su sekilde
tanimlanabilir; V(r) = sabit ve Samanyolu i¢in yaklasik 220km/s dir. Denge pozisyonu
icin, M(<r) = rV? /G sonucuna gotiiren mV?/r = GmM(<r)/r* denklemi mevcuttur, ya
da p(r), 1/1* ile orantilidir. p(r) ayrilma gosterdigi tam merkezin disinda, p(r)= po(Ro/r) >
seklinde tanimlanmaktadir. p(r) ¢in bir diger form da po/(1+r*/ a %)’dir, burada

galaksimiz icin a = 10kpc ve p, = 0.01M,/ pc’ seklindedir.



Galaksilerin (disk + karanlik halo) dinamik karali sistemler oldugu ve kararh
denge durumunda oldukar1 varsayilirsa, 2K = -U (K kinetik ve U potansiyel enerji)
esitligi olan virial teoremini uygulayabiliriz. K = 1/2mV?, ve U = -aGMm/r (o kiitle
dagilimma baglhidir ve ve genellikle 0.5 — 2 degerine esittir) oldugundan, M = V*r/aG
esitligi elde edilir. r ve V? gozlemlerden elde edilebilir. Tiim goriinen maddelerin
kiitleleri toplaninca sonugta godzlenen Mpaac degeri, teorik Myisa’den  kiigiik

cikmaktadir, bu da sakli maddeyi ima etmektedir.

Kiimelerin galaksiler gibi dinamik agidan rahat olduklar1 diisiinlilmemektedir.
Baz1 kiimelere de virial teoremi yukaridaki gibi uygulanabilmektedir; ancak galaksiler
icin ortalama gegis ( Ter = 6x10%y1l x [(R/1Mpc)/(v/103kps)]; R = kiime yarigapt,
v = ortalama galaksi hizi) zaman1 evrenin yasindan ¢ok kiigiik olmalidir.Virial teori
uygulandig takdirde, kiimelerdeki parlak maddenin 10 bazen 100 kat1 kadar karanlik
maddenin var oldugu bulunmaktadir. Ornegin, tipik bir kiime i¢in, bu 10'°M, olmahdur,
ama toplam bilinen galaksiler ve gozlemlenen yildizlar arasi sicak gaz hep birlikte
10'*M, olmaktadir. Bu da kiimedeki tiim maddenin %80’inin karanlik oldugu anlamina

gelir.

Kiimelerdeki karanlik madde dagilimi galaksilerde oldugu gibi 1/r* seklinde
degildir. Sayet karanlik maddenin ¢ogu veya hepsi kiimenin merkezinde yogunlasacak
olursa, ve r azalacak olursa, M =V’r / oG ‘de buna bagli olarak azalmaktadir. Iste bu bir
kisitlamadir, clinkii birisi r’yi ¢ok fazla azaltacak olursa Mgy, ihmal edilebilir hale

gelir.

Tyson Abell 1689 kiimesi iizerinde 1s18in ¢ekimsel biikiilmesini kullanarak
kiitlenin ¢ogunlukla kiimenin merkezinde toplandigin1 ve kiimenin goriinebilen
kenarlarmma ve bu kenarlarin 6tesine gidildik¢e kiitlenin azaldigimi kesfetti. Boylece
karanlik madde ve parlak madde yine farkli bir dagilim gostermisti. (karanlik madde

icin 1/r%)



Faz uzay kisitlamalarim1 kullanarak nesneleri karanlik maddeden fiziksel bir
sekilde nasil ayirt edilecegi konusundaki tartisma belli kisitlamalara ulagsmamiza
yardimci olmaktadir. Karanlik madde parcaciklarinin kiitlesel ¢ekimle etkilestigini ama
birbirleriyle carpismadiklarini farz edelim. Sayet faz uzay dagilim fonksiyonu
f(x,y,Z,,.px.py,p2t) ise, DyDyD, hacmindeki DpDyD,, momentumuna sahip t
zamanindaki parcacik sayis1 f . (DDyD,DpDpyDy, )’dir. Sayet mevcut faz uzay p, gibi
bir momentumla dolu olacak olursa, f=Ns / h (spin hallerinin sayist Ns; h: h/2w) olur

2 < Po) . P > Po icin £ = 0 dir. Onemli olan nokta f’nin sabit

(burada p = (p,’+py*+p.’)
oldugudur, bunun anlamu ise sayet kiitlesel ¢gekim kuvveti parcaciklar birbirlerine daha
fazla yaklastiracak (Dpacim (=DxDyD;) azalir) olursa sonug olarak daha genis momentum
sacilimi meydana gelir. Bununla birlikte, yapilarin olusabilmesi i¢in maksimum
momentumun kag¢is momentumuna nazaran daha diisiik degerlerde seyretmesi sarttir.

Momentum Tlizerindeki bu kisitlama pargaciklarin nasil siklastiklar1 ve biraraya

geldiklerinin belirleyici kosuludur.

Karanlik madde genel olarak iki kategoriye ayrilmaktadir: baryonik maddeden
olusanlar, ve baryonik olmayan maddeden olusanlar. Baryonik adaylar sadece son
derece zayif bir karacisim 1simasi yaparlar. En iyi adaylar bireysel parcaciklardan
ziyade Kkiitleli kiimelenmelerdir. Baryonik olmayan adaylar nétraldirler; yiikiin olmayisi
diger yiiklii madde ile hicbir elektromanyetik etkilesimin olmadig1 anlamina gelir, ve
boylelikle bu pargaciklardan higbir 1s1ma olmaz. Bunlarin birbirinden ayri bireysel

parcaciklar olduklar1 diisiiniilmektedir.



3.BARYON KOKENLi KARANLIK MADDE

Baryon kokenli karanlik madde tanimini vermeden 6nce baryon tanimini yapalim.
Baryon kavrami,niikleonlardan(ndtronlar ve protonlar) daha agir temel pargalar
belirtmek ic¢in, dnce deneysel olarak ortaya atildi.Giiniimiizde baryon adi, giiglii
etkilesimlere ugrayan yaritam spinli parcaciklar icin kullanilir; bagka bir deyisle
baryonlar, fermion yapili hadronlardir. Bozon yapili hadronlar ise birer mezondur.
Bilinen biitiin baryonlar, en az niikleonlar kadar agirdir; ama niikleonlardan daha agir
mezonlar hatta bir lepton vardir. Baryonlar asagidaki korunum yasasina uyan bir yiik (
"baryon yiikii"denen ve B ile simgelenen) tasir: bir sistemin toplam baryon yiiki
(bilesenlerinin yiikler toplami) zaman i¢inde degismez. Dolayisiyla bir sistemde +1
yikli ek bir baryon ancak bir karsit baryonla( -1 yiiklii) birlikte olusturulabilir.
Protonun kararliligi baryon yiikiiniin korunumuyla agiklanabilir, nitekim protonun
parcalanip verebilece8i baryon yiikii tasiyan daha kii¢iik bir pargacik yoktur. Buna
karsilik, proton en kiiciik bir kararsizlik gosterseydi, baryon yiikiinlin korunumu yasasi
mutlak olmazdi.

Karanlik maddenin goriinen madde ile ayni1 dairesel hiza sahip oldugu goriisi
ikisininde ayni tip materyalden (baryonik) meydana geldigini ileri sitirmektedir.
Karanlik maddenin en dogal bi¢imi var oldugunu bildigimiz madde, yani baryonlardir.
Hafif element bolluklarinin biiylik patlama ile agiklanmasi bir miktar baryon kdkenli
maddenin varhigin1 gerektirir. Her ne kadar ayni bolluklar karanlik maddenin
cogunlugunun baryon kokenli olmadigini ima ediyorsa da, baryon kokenli karanlik
maddenin miktar1 hala biiyiik olasilikla 1s1yan maddede gordiigiimiiziin birkag kati, ya
da evrenin kapali olmasi i¢in gereken kritik yogunlugun yiizde ii¢ii kadardir. Ama acaba
baryon kokenli karanlik maddeyi nerede aramamuz gerekiyor? Ilk beklenti,baryon
kokenli karanlik maddenin galaksinin halosundaki yanip bitmis yildizlar
olusturmasidir.

Baryonik karanlik maddelere en iyi aday beyaz ciice yildizlaridir. Galaksi
halolarinin yiizde ellisine yakininin beyaz ciicelerden olustugu aciktir. Diger bir aday
soguk fraktal gazdir; gazin, bir karanlik madde sekli oldugu ve olmadigina yonelik
kanitlar vardir. Diger adaylar ise, kahverengi ciiceler, jlipiter-ebatli nesneler, kizil 6tesi

yildizlar, nétron yildizlari, kara deliklerdir.



Baryon kokenli karanlik maddenin var oldugu kesindir. Galaksi halolarindaki,
galaksi kiimelerinde ve siiperkiimelerindeki, hatta evrenin kapali olmasini saglayacak
tiim karanlik maddeyi olusturacak miktarda olup olmadigi ise daha belirsizdir. Baryon
kokenli karanlik madde en azindan galaksi halolarindaki karanlik madde i¢in ciddi bir
adaydir. Diger yandan evrenin kapali olmasini saglayacak yogunluk i¢cin WIMP'lere ya
da bagka zayif etkilesimli pargagiklara bagvurmak gerekir. Zayif bir bi¢imde etkilesen,
kiitlesi, diyelim ki protonunkinden de biiyiik olan parcaciga 6zel bir ad verilir: 'zayif
etkilesimli biiyiik kiitleli par¢acik' anlamia gelen Ingilizce 'weakly interacting massive
particle' sozciiklerinin bag harflerinden olusan WIMP'lerdir. Karanlik maddenin bu iki
rakip bigimine atfen baryon kokenli karanlik maddenin ciddi adaylar1 "biiytik kiitleli siki

n

halo cisimleri " anlamina gelen "massive compact halo objects" sozciiklerinin bas

harflerinden olusan MACHO ad1 verilmistir.

3.1 MACHO'lar: Astrofiziksel Karanhk Madde

Halolarda yer alan olas1 astrofiziksel cisimler arasinda yildiz enkazlari,ndtron
yildizlari, beyaz ciice gibi soniik yildizlar, hatta kara delikler ve kiiciik kiitlelerinden
dolay1 hi¢bir zaman yildiz olmay1 basaramamis cisimler bulunur. Bu cisimler hemen
hemen ya da tiimiiyle goriinmez olduklarindan karanlik madde icin miikemmel
adaylardir. Dahasi, varliklar1 kesin olarak bilindiginden, MACHO'lar halodaki karanlik
madde aday1 olarak WIMP'lerden daha uygundurlar.

1993 yilinda yapilan iki deneyde MACHO'larin varligi konusunda giiclii kanitlar
elde edilmistir. Bu deneylerde kullanilan yontem, ¢ekimsel mercek etkisidir. Eger bir
MACHO, Diinya ile uzak bir yildiz1 birlestiren dogrultuya ¢ok yaklasirsa, baska tiirlii
goriinmez olan MACHO'nun kiitle ¢ekimi, yildizin 15181 biiken bir mercek gibi
davranir. Yildizin, birbirinden bir ag¢1 saniyesinin binde biri kadar uzaklikta olan bir¢ok
goriintiisii olusur ki bunu yeryiiziinden gozlemek hemen hemen olanaksizdir. Bununla
birlikte, Samanyolu halosu ¢evresinde yoriingesindeki hareketi sirasinda MACHO bu
dogrultuyu keserken arkadaki yildiz gegici olarak parlaklasir.

Buradaki diisiince arka plandaki yildizlardaki parlaklasma etkilerini
Olemektir. Burada iki temel giicliik s6z konusudur. Birincisi, ¢ekimsel mercek etkisine

oldukca ender rastlanir. Herhangi bir anda arka plandaki her iki milyon yildizdan



yalnizca birinde ¢ekimsel mercek etkisi gozlenir. Ikincisi, yildizlarm pek cogu yapisal
olarak degisken olduklarindan, zaman zaman gecici parlaklik degismeleri gosterirler.
Bereket versin ¢ekimsel mercek olaymin degisen yildizlardan farkli ve kendine has
Ozellikleri vardir. Bunlardan bazilar1 olayin zamanda simetrik, dalgaboyuna bagh
olmasi ve bir y1diz i¢in yalnizca bir kez ortaya ¢ikmasidir.

Cekimsel mercek olaymi diisiik gézlenme olasiligini asabilmek icin Biiyiik
Magellan Bulutu'indaki birka¢ milyon yildiz1 gézlemek {izere deneyler tasarlandi. Her
yildiz bir y1l boyunca yiizlerce kez gézlendi. Kirmizi ve mavi filtre kullanilarak alinan
verilerin O6n incelemesi sirasinda bir¢ok karakteristik ¢ekimsel mercek olayina rastlandi.
Olay siireleri 30 ile 50 giin arasindaydh.

Her ne kadar bilinmeyen uzaklik ve MACHO™un bakis dogrultusuna yaklagirken
sahip oldugu hiz gibi konularda belirsizlikler varsa da ¢ekimsel mercek olayinin siiresi
MACHO'nun kiitlesinin bir olgiisiidiir. Olayin siiresi, MACHO'un Einstein halka
yaricap1 ad1 verilen ¢ekimsel mercegin etkili boyutunu katetmesi i¢in gereken zamandir.
Einstein halkasmin yarigapi, yaklasik olarak MACHO'nun Schwarzschild yaricapr ile
uzakliginin geometrik ortalamasidir. Biiyiilk Magellan Bulutu'nun yar1 uzakliginda olan
bir MACHO ig¢in bu uzaklik 55 kiloparseklik degerin yarisidir. Einstein halka yarigap1
da yaklasik olarak Diinya-Gilines uzakligi kadar, yani 1 astronomi birimine esittir.
Mercek etkisi yaratabilmek icin MACHO'larin mercekten daha kiigiik boyutlu olmalari
gerekir, yani MACHO'larin boyutlar1 1 astronomi birimi ya da kabaca bir kirmizi devin
yarigapt kadar olmalidir. Gozlenen olaylar, yiizde birkaclik yanilma pay ile karanlik
maddenin MACHO modelinin 6ngordiigii kadardir. Olay stireleri tipik kiitle olarak 0,1
M, degerini vermekle birlikte bunun ii¢ kat1 kadar bir belirsizlik de s6z konusudur.

Cekimsel mercek caligmalari siiriiyor ve dogruysa, MACHO yorumlar1 belli
sonuglar1 dngoriiyor. Daha kisa siireli cok daha fazla sayida olay meydana gelmeli ve
daha zayif olaylarda gozlenmelidir. Cekimsel mercek olay1 gosteren yildizlar rastgele
secilmektedir, bu nedenle de yapisal olarak degisken olan 6zel yildizlar tercihli olarak
gdzlenip astronomlarin kafalarinin karigmasina yol agmamis olmalidir. Daha fazla veri

toplandik¢a bunlarin tiimii agikliga kavusacaktir.



BUYUK MAGELLAN BULUTSUSU

DUNYA

EINSTEIN HALKA YARICAPI

55 Kpc

Sekil 8: ¢ekimsel mercek olay1

Sekil 9: Abell 2218 galaksi kiimesinde uzak, fon galaksilerinin ¢ekimsel mercek etkisi altindaki
goriintiileri olan yaylar goriiliir. Bu yaylar, galaksilerin 1g18inin kiimenin kiitlesi tarafindan biikiilmesi
sonucu olusurlar. Yaylarin dagilimina bakilarak kiimedeki karanlik madde dagiliminin bir haritasi

cikarilabilir.



Simdilik, tiim soyleyebileceg§imiz, bu sonuglarin karanlik maddenin saptanmasina
yonelik ¢ok kuvvetli ipuglar1 oldugudur. Eger bilmedigimiz, ender goriilen bir degisen
yildiz sd6zkonusu degilse, MACHO'larin olasilikla karanlik halonun olduk¢a 6nemli, en
azindan yiizde onluk bir boliimiinii olugturdugunu sdyleyebiliriz. Haloda baryon kékenli
karanlik madde var olsa bile, hala bunun yilizde kaginin baryon kokenli olmayan

WIMP'ler bigiminde oldugu pek acik degildir.

3.2 Beyaz Ciiceler

ASS’1in Ocak 1996 toplantisinda, Lawrence Livermore Ulusal Laboratuvar’indan
Dr. D. Bennett liderligindeki bir arastirma takiminin, Avustralya’daki LMC(biiytlik
magellan bulutsusu) yildizlarini incelemeye yarayan teleskoplar1 kullanarak toplam yedi
MACHO’yu c¢ekimsel mercekleme ile kesfettigi aciklandi. Bu yedi MACHO igin
toplam ortalama olay zamani iki buguk aydi, ve hepsi de beyaz ciice kapsamindaydi.
Aragtirma takimi karanlik halonun toplam kiitlesi hakkinda bir deger bigti, ve olaylarin
sayisindan yola ¢ikarak halonun %350’sinin beyaz cilice  formunda oldugunu
degerlendirdi. Bu nesnelerin son derece kiiciik kara delikler olmasi muhtemeldir, ama
sayet bulgular destek vermeye devam edecek olursa o zaman beyaz ciiceler karanlik
halonun baglica bilesenlerini teskil ederler. Beyaz ciice haline gelen yildizlar
oldiiklerinde, kiitlelerinin biiyiik bir kismini1 disariya atarlar. Beyaz ciicelerden olusan
bir halo, galaksimizin halo boyunca biiyiik miktarda yildizlar aras1 materyal igermesini
gerektirir. Bu miktar orada olmasi beklenenden c¢ok daha fazladir. Ayn1 zamanda bu
miktar ¢ok daha oOnceleri, sonradan bu haloyu olusturacak ¢ok sayida biiyiik kiitleli
yildizlarin orada var olmasini gerektirirdi.Bu ¢ok sasirtict bir durumdur, ¢iinkii ¢ekimsel
mercekleme beyaz ciicelerin (ve ya siyah ciicelerin) baryonik karanlik madde oldugu

konusunda ¢ok gii¢lii bir kanittir.

M32’in halosundaki MACHO’lar kullanilarak M31°deki yildizlarin ¢ekimsel

merceklenmesinin yapilmasi baslangigta Arlin Crotts tarafindan 6nerildi. Hem M31’in



halosundaki, hem de Samanyolu halosundaki MACHO’lar kullanilarak yapilan
M31’deki yildizlarin incelenmesinden saptanan MACHO’larin ¢ogu yine M31’in
kendisinde yer almaktadir. AGAPE (Andromeda Galaksisi ve YTkl Pixel Deneyi)
olarak bilinen bir Fransiz grubu su siralar bu isi gerceklestirmektedir. Dahast Crotts ve
Tomaney M31’deki muhtemel iki ¢ekimsel mercekleme olayini rapor ettiler, bunlar
yine beyaz ciice kapsamindaki nesnelerin neden oldugu olaylardi. Ayrica Crotts ve
Tomaney kahverengi clice veya Jiipiter-ebatli nesnelerin neden oldugu herhangi bir

cekimsel mercekleme saptamadiklarini da rapor ettiler.

3.3 Kizal Otesi Yildizlar

Bir diger karanlik made aday1 goriiniirden ¢ok kizil Gtesi 1s1ma yapan los, kizil
Otesi yildizlardir. Los yildizlar 0.1M,’luk bir kiitleye sahiptirler. Karanlik madde
adayidirlar. Ciinkii diisiik kiitleli ana kol yildizlarindan gercekten de daha soniiktiirler ve
yildiz yakinlarindan uzaklastik¢a biiyiik bir cogunlugu saptanamayacak kadar soniik
hale gelmektedirler. Bununla birlikte, y1ldiz civarinda yapilan dolaysiz yildiz sayimiyla
bunlarin karanlik madde kiitlesine 6nemli bir katkilar1 olmamaktadir. (Gilmor & Hewet,
1983; Richstone, 1992). Hubble uzay teleskobu kullanilarak yapilan gozlemlerle de
ayni sonuca varimigtir. Los yildizlar kendi galaksi halomuzun kiitlesinin en fazla

%6’s1n1 teskil etmektedirler.

3.4 Kahverengi Ciiceler ve Jiipiter-ebath Nesneler

Bir diger karanlik madde aday1 kahverengi clicelerdir. Bu sozde “vaktinden 6nce
dogmus yildizlar” yaklasik 0.08M,’lik bir kiitleye sahiptirler ve hidrojeni helyuma
ceviremezler (Cekirdekleri hidrojen yakmaya yetecek sicakliga asla ulasamaz). Isima
yapan yegane enerji kiitlesel ¢ekimden ileri gelen sikisma sonucu ortaya ¢ikar bu
ylizden bunlarin yakinimizda bulunmadiklar1 zaman saptanmalar1 zordur. Kahverengi

yildizlarin karanlik madde kiitlesine ciddi bir katkida bulunup bulunmadiklarinin



anlasilmasi i¢in sayilarinin belirlenmesi gerekmektedir. Bu amagla kahverengi ciicelerin
sayisin1 daha fazla kiitle igeren yildizlarin sayisindan tahmin etmek icin Yildiz Kiitle
Fonksiyonu kullanilabilir, F(M) (M?***¢ orantilidir), sayet FM)dM = M ve M+dM
kiitlesi arasindaki yildizlarin sayisi olursa, kahverengi clicelerin toplam kiitle katkis1
(M)(F(M))dM olarak yazilabilir. Akla gelen soru F(M)’nin ¢ok diisik M igin
davranisinin nasil olacagidir. F(M) kahverengi cliceler i¢in degilde sadece ana kol

3¢ orantilidir. Genelde, devasa gaz ve toz bulutlar:

yildizlar1 s6zkonusu oldugunda M
coker ve sonra pargalanir. Daha sonra K ve M yildizlar1 haline gelecek olan kiiciik
parcalar, O ve B yildizlar1 haline gelecek olan biiyiik pargalardan sayica daha fazladir.
Bunun yam sira, kii¢iik pargalarin miktar1 olusabilecek kahverengi ciicelerin sayisini
sinirlayarak, ve ayrica sayilar1 konusunda biiylik bir belirsizlige neden olarak,
kahverengi cliceleri yapmaya yetecek ebatlara ¢ok yaklagmaktadirlar. F(M)’nin
maksimum oldugu noktanin kahverengi ciice kiitlesinden daha m1 az yoksa daha mi

fazla oldugu genelde bilinmemektedir. Ayrica F(M)’ nin bimodal oldugu da ikna edicidir

ki(Sekil 10), bu da biiyiik bir sayida kahverengi clicenin var olmas1 anlamina gelir.

Atfiny

Sekil 10: Bimodal yildizolusumu. A egrisi siradan bir yildiz i¢in MJ(M)’yi, b egrisi ise kahverengi
cilicelerin dagilimin1 gostermektedir. Egrilerin altindaki alan her tip yildizdaki toplam kiitleyle orantilidir.
Kahverengi ciiceleri gosteren egrinin tepe noktasi,ciicelerin  sakli kiitleye onemli bir katkida

bulunabilmesi i¢in burada gosterilenden daha yiiksek olmalidir



Sayet tiim karanlik madde kahverengi ciicelerden meydana gelecek olsaydi,
Samanyolu icinde trilyonlarca kahverengi ciice olmasi gerekirdi. Bununla birlikte kendi
galaksi dilimimizdeki bilinen kahverengi ciiceler ve kahverengi cilice adaylarinin sayisi
oldukga azdir, bu da tiim karanlik maddenin galaksilerdeki kahverengi ciice niifusunun

yogunlugundan olugmasini imkansizlagtirmaktadir.

Kahverengi ciicelerin saptanmasi zordur, ¢iinkii bunlar sadece ger¢ek anlamda
soniik degil (Lgrpw = 10”"L,) aym zamanda kendilerini daha da soniik yapan gok
miktarda toz veya diger molekiilleri atmosferlerinde bulundurabilirler.Daha diisiik
kiitleli nesneleri, Jiipiter-ebathi veya daha kiigiik gezegenleri saptamak daha da zordur.
Bu nesnelerin yaydigi enerji de kiitlesel ¢ekimle meydana gelen sikismadan
kaynaklanmaktadir.Sayet bir jlipiter, kahverengi ciice, beyaz ciice yildiz1 veya diger
kiitlesel bir nesne, daha parlak ve biiylik bir bir yildizin etrafinda doniiyorsa, daha
bliyiik yildizin spektrumunda meydana getirdigi doppler-etkisiyle kendini belli eder.
(Bu giines sistemimizin disindaki gezegenlerin ilk kesfinde kullanilan yontemdir).
Bununla birlikte, kozmolojik karanlik madde diisiiniildiigiinde, bu nesneler daha biiyiik
olan yildizin kiitlesinin bir pargast sayilmaktadir. Bir kiiresel halenin biitliniiyle
jiipiterlerden meydana gelmesi miimkiindiir, ancak tiim karanlik madde miktar1 sadece
bu jiipiterlerden olusacak olsaydi ki bunlarin kiitlesi 10-100 defa bir kahverengi ciicenin
kiitlesinden daha kiicliktiir, kendi galaksimizde kahverengi ciicelerin sayisindan ¢ok
daha fazla yogunluga sahip bu jipiterlerden olmasi gerekirdi. Jiipiterler halelerde
MACHO olarak bulunduklar1 zaman galaksimizin kiitle yogunluguna muhtemelen

sadece kiiciik bir katkilar1 olur.

Jipiterler ve kahverengi ciiceler zengin kiimelerin merkezlerinde bulunabilirler.
X-151mimi1 yapan gaz sogur ve birkagyliz My/Y1l ile kiimenin merkezine, bazen de
merkezdeki kiitlesel galaksiye dogru diiser. Gaz belli bir noktadan sonra gdézden
kaybolur, diizinelerce soniik diisiik kiitleli yi1ldizlarla birlikte jiipiterler ve kahverengi
cliceler meydana getirir. Sayet gaz biiyiikk yildizlar olusturursa onlar1 gézlemlemek

mumkin olur.



3.5 Yiizey Parlakhg Diisiik Galaksiler

Evrenimizdeki tiim sakli kiitleyi olusturacak kadar ¢cok kahverengi clice ve kirmizi
clice mevcut degildir, ancak ylizey parlaklig1 diigiik galaksiler de (LSB) (ylizey
parlakligi normal bir galaksiden 5 ile 20 kat kadar daha soniik diffiiz galaksiler) bu
duruma katkida bulunurlar. Daha 6nce bahsedilen diger “los madde” formlar1 gibi, LSB
galaksileri tiim evrendeki karanlik maddeyi olusturmaya yetmezler. Bunlarin tam
katkilar1 sayilarinin tam olarak bilinememesinden dolay1 saptanamamustir. Teleskoplar
gelistikce, daha fazla LSB galaksileri kesfedilmekte ve bdylelikle astronomlar bunlarin
sayilar1 hakkinda daha iyi bilgiler elde edebilmektedirler.

LSB galaksilerinin kendileri dongiisel egrilerinden o6l¢iildiigii iizere yiiksek miktarda
karanlik madde igermektedirler. Bu da evrendeki karanlik madde miktarina katkida

bulunan bir diger etkendir.

3.6 Notron Yildizlar:

Kiitlesi 1,4 ve 2 M, araliginda olan nétron yildizlar1 karanlik madde kiitlesine
muhtemelen 6nemli bir katilimci degildirler. Notron yildizlarini meydana getiren
yildizlar yaklasik 10 M,’liktirler. Boylece siipernova (yildiz patlamasi ) esnasindaki 8
M,’in iizerinde bir madde miktari, yeni yildizlar olusturmak veya yildizlar aras1 gaz
olarak geride kalmak icin disariya atilir. Sayet onemli sayida ndtron yildizi miktari
varsa, bu tiim galaksilerin kiitlesinin biiyiik bir ¢ogunlugunun erken zamanlarda
meydana gelmis ¢ok sayidaki slipernova olayinin i¢inden gegmesini gerektirirdi. Bu ise
bizi agir elementlerin miktarmin su an goézlenenden daha fazla olmasi gerektigi

sonucuna gotlriir, ¢iinkii bu kadar ¢ok madde doniisiim yapmaktadir.

3.7 Kara Delikler

Kiitlesel kara delikler genellikle muhtemel bir baryonik karanlik madde adayi

olarak dusiiniiliirler. Sayet kara delik bir spiral galaksinin diski yakininda ise disk



yildizlarin1 da igererek, etraflarindaki diger objelerin hizlarinin dramatik bir sekilde
artisina neden olurlar. Hiz bileseninin diske normali artacagindan, spirallerin diskleri

siglagir; bu durum goézlemlenmemistir.

10°M, kiitleli bir kara delikten meydana gelen bir halo, galaksinin gekirdeginde
olusan bir kara delik halini alir. Ciinkii nesneleri c¢ekip merkezde kiimelenirler.
Merkezdeki kara delik , bu sartlar altinda, gozlemlenen limit olan 3x10° M,’den daha
fazla kiitle igerir. 10° M,’lik bir halo veya daha biiyiik kara delikler halodaki kiiresel
kiimeleri ¢arpitirlar ( Moore 1993). Bununla beraber 10> M,’luk kara deliklerin olmas1

muhtemeldir.

Evrenin ilk zamanlarinda olugmus olan ilkel kara delikler, bir karanlik madde
adayidir. Evrenin ilk zamanlarindaki diizensizlikler maddenin kendiliginden ¢okiisiine
neden olmus, bdylelikle 6mrii ¢ok kisa ve kiitlesi ¢ok yliksek olan yildizlar1 olusturmus,
sonrada bunlardan kara delikleri ve ndtron yildizlarini meydana getirmis olabilir.
Oldiikleri zaman geride ya ¢ok az ya da hig kiitle birakmamis olmalidirlar, aksi halde su
an bile varliklariin kalintilar1 goriilebilirdi. Dahasi, Stephen Hawking’e gore ilkel kara
delikler buharlasti. Heisenberg’in Belirsizlik Prensibine gore, kara deligin enerjisi
Rechwartzehild = MG?/c? ile sinirlandirilmamistir. Olustuklarinda belli bir esik kiitlesinin

iizerinde olmasalard: (bu yaklagik 10°"' kg), bugiin hala buharlasmaktaydalar.

3.8 Gaz

Spektrumun herhangi bir kisminda hangi sicaklik ve yogunlukta olursa olsun gaz
1Is1ma ve sogurma yapar, bu da yildiz civarinda var olan gazin saklanmis olmasini
gliclestirir . (Soguk gazlar radyo frekanslar1 yayarlar; sicak gazlar ise UV (Mor 6tesi) ve
X-151m1 yayarlar). Samanyolu civarindaki soguk baryonik gazin diizgiin bir sekilde
dagilimi miimkiin degildir, ¢iinkii diger galaksilerden gelen 1s1klarda sogurma ¢izgileri
bulunmamaktadir. Spiral galaksilerde, bildigimiz gaz merkezden ziyade dis bolgelerde
daha fazla olacak sekilde davranmaktadir. Galaksiler arasi gaz bulutlar1 veya kiimesi

olan soguk gaz, bir diger galaksi goriis hatt1 disinda kaldikca fark edilemeyecektir. Bazi



kuasarlarda Lyman-alfa sogurma cizgileri yiiksek siklikta  goriilmektedir, ve bu

galaksiler aras1 gaz bulutlar1 normal bir galaksi kadar biiyiik olabilmektedir.

Bu gercekler gazin saklanamadigi icin karanlik madde olamiyacagini ileri siirse
de, galaksilerde ve kiimelerde hem parlak hem de soniik soguk baryonik gazin var
olduguna delil vardir. Galaksilerin yildiz olusumu 6zellikleri karanlik maddenin, soguk,
fraktal, molekiiler gaz seklinde olduguna kanit teskil eder. Civarimizdaki yildizlararasi
ortamin fraktal oldugunu biliyoruz.Ciinkii 100 pc ¢apinda dev molekiil bulutlarinin ve
0.01-0.1 pc capindaki ufak kiimelerin farkindayiz. Yakin galaksiler arasindaki
tedirginlikten kaynaklanan etkilesim esnasinda, gaz ice coker boylelikle gegici bir
zaman periyodu icin merkezinde hizli bir yildiz olusumunu tetikler. Izole olmus
galaksilerde boyle bir olaya rastlanmaz. Etkilesen galaksilerde, izole olmus galaksilere

oranla CO 1simalarindan 4-5 kat daha fazla gaz dl¢iilmektedir.

Dahasi, HI gozlemleri “erken tip” spirallerin (Sa, Sb) “gec tip” spirallere (Sc, Sd)
oranla daha az karanlik kiitle / parlaklik oranina sahip oldugunu goéstermektedir. Bu da
baryonik karanlik maddenin biiylik bir miktarinin sistem gelistik¢e yildiz olusumuna
transfer edildigi anlamina gelmektedir, ve Sc ile Sd galaksilerinde, yildiz olusumunun

olabilmesi i¢in karanlik madde segrelmis H ve He formunda bulunmalidir .

Zengin kiimelerde X-1g1nlar1 yayan gaz bulunmaktadir ve durum Eistein ve ASCA
uydularin1 da kapsayan bir¢cok gozlem evlerinden incelenebilmektedir. (Kiimelerdeki
karanlik madde i¢in sicak gaz iyi bir takipgidir; bu gaz soniik ve parlak maddenin
yiiksek yogunluklari etrafinda kiimelenmektedir.) Gaz kiimenin merkezine dogru yol
aldik¢a 108°K civarina kadar 1sinmaktadir. Buna galaksiler arasi siirtiinme de eklenince
bu 1s1 artmaktadir. Soguk baryonik gaz (yaklasik bunun iigte biri) boylelikle bize sadece
gecici bir siire igin gOriiniir hale gelmektedir. Gaz nihayetinde soguyup, kiimenin
merkezine dogru diiser ve soguk kiiciik gaz kiimeleri olusturur. Astronomlar gazin
sagladig1 kiitle miktarinin yildizlarin sagladig kiitle miktarina esit veya,

Qga, = Qum = 0.05 yaklasik olarak Qparyon = 0.1 oldugunu diisiinmektedirler.



3.9 Toz Bulutlar:

Agir elementlerden (> He) olusan toz bulutlarn gelen 15181 kirmizilastirip
sogururlar. Biitiin elementlerin kiitleleri toplaminin %2’sinden az olan agir elementler
yildizlarin i¢ bolgelerinde iiretilirler ve ISM’ye siipernova esnasinda enjekte edilirler.
Sayet bu toz karanlik halonun 6nemli bir bileseni olacaksa, diger yildizlarin ¢ok fazla
sayida haloda yer almasini gerektirir. Bu yiizden toz bulutlari ciddi bir baryonik madde

aday1 degildirler.

3.10 Kuark Kiilgeleri

Bir diger baryonik aday ise kuark kiilgeleridir; bunlar bir¢ok kuarkin hipotezsel
kiimelenmeleridir, Imm — Im ¢apinda, son derece agir ve yavas hareketlidirler. Bir grup
fizik¢i boyle bir kiimelenmenin yukari, asagi ve hatta bir grup garip kuarktan
olusabilecegini ve kararli oldugunu ileri siirmektedir. Kuark kiilgeleri erken evren
esnasinda tretilmis olmalidirlar ve yeterli miktara sahipseler 2’ya kiiciimsenemeyecek

bir katkida bulunabilirler.



4. BARYONIK OLMAYAN KARANLIK MADDE

4.1 Doteryum ve Baryon Yogunlugu

Karanlik maddenin yapis1 hakkinda dikkate deger bir ipucu olarak, biiyiik patlama
sirasinda yaratilan, hidrojenin iki kat1 kiitleye sahip olan ve déteryum adi verilen hid-
rojen izotopunun bolluguna bakariz. Helyumun tersine, doteryum ¢ok kirillgan bir ele-
menttir. Giines'in i¢indeki sicakligin ¢ok altinda olan bir milyon derece kelvinde "ya-
nar". Simdiye kadar, galaksinin olusumundan arta kalan ilkel déteryumun 6nemli bir
kismi yildizlarin i¢cinde baska elementlere doniismiistiir. Bu, gozlemle de dogrulanmak-
tadir: yildizlararas1 bulutlar ve niikleer yanmay1 baslatacak kadar sicak bir ¢ekirdekleri
olmayip giiclerini kiitle cekiminden alan yildizlarda déteryum vardir, ama evrimlerinin

ileri evrelerindeki yildizlarda hi¢ déteryum bulunmaz.

Biiyiik patlamada ne kadar doteryum yaratildigini hesaplayabilmek i¢in, o zaman-
dan giiniimiize kadar ne kadar doéteryumun yok oldugunu tahmin etmek gerekir. Biiyiik
patlamadan beri izotopun yilizde ka¢inin yok oldugunu hesaplayabilmek ig¢in Jiipiter'in
atmosferinde bulunan "doéterlenmis" molekiillerin bolluguyla yildizlararas1 bulutlarda
bulunan doéteryum bollugunu karsilagtirarak izotopun yok olma hizi bulunur.
"Doéterlenmis" molekiil, bir hidrojen atomunun déteryum atomuyla yer degistirdigi mo-
lekiile verilen addir. Ornegin, doterlenmis ya da agir su HDO big¢iminde yazilabilir. Jii-
piter'de saptanan dotereyum, 4.6 milyar yil 6nce, Giines sisteminin olusumu sirasindaki
yildizlararas1 gazin yapisini drneklemektedir. Jiipiter'de 100 000'de 2 olarak saptanan
déteryum bollugu, galaksinin gegmisteki yasami boyunca dogan ve 6len yildizlarin igin-
de islenen gazlardan olusan yildizlararasi bulutlardaki bollugunun yaklasik iki katidir.
Hubble Uzay Teleskobu ile yapilan gozlemler ve ge¢misteki uydu deneyleri,
yildizlararas1 bulutlarda bulunan atom halindeki doteryum bollugunun Jiipiter'de

saptanandan, bir bagka deyisle 6.6 milyar y1l 6nce galaksimizde bulunandan daha diistik

oldugunu gosteriyor.

Doteryumun net egilimi konusunda yanilmamiz olanaksiz: doteryum zamanla
azaliyor. Yildizlar yeni enerji kaynagi liretmeyip doteryum yaktiklarindan, bu beklenen

bir sey. Ama yildizlararasi gazlarin tiimii yildizlarin sicak ¢ekirdeklerinden



ge¢medikleri i¢in biiyliik patlamada yaratilan doteryumun bir bolimi hala varligim
stirdiiriyor. Déteryumun yildizlar tarafindan yok edildigi g6z 6niine alindiginda, galaksi

oncesi doteryumun hidrojene gore bollugu yiizde 0.01 olarak bulunuyor.
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Sekil 11 :Helyum, déteryum ve lityum-7'nin glinlimiizdeki bolluklari, burada baryon-foton orani (alt
eksen) ve yogunluk parametresi(iist eksen) ile Olgiilen,evrenin bu elementlerin yaratildigi zamanki
yogunluguna baglidir. Déteryumun helyuma doéniismesi,yogunlugu yiiksek olan bir evrende daha etkili
oldugundan, yaratilan déteryum miktar1 ¢ok az, helyum miktar1 daha fazladir. Golgeli alanlar, gézlenen

bolluklardaki belirsizlikleri gosteriyor.



Acaba bu rakam biiyiik patlama teorisi tarafindan 6ngoriilen déteryum bolluguyla
karsilastirilabilir mi? Ne yazik ki bu soruyu, baryon kokenli maddenin giintimiizdeki
yogunlugunu bilmeden cevaplayamayiz. Baryon kokenli maddenin yogunlugu da 10
carpant i¢inde sOylenemez. Bunun yerine problemi tersine ¢evirerek, ol¢iilen doteryum

bollugundan evrendeki baryonlarin yogunlugunu hesaplamaya calisiyoruz.

Hidrojenin kiitlece yaklasik yiizde 25'1 ilk ii¢ dakikada helyuma donlismiistiir.
Déteryum, zincirleme reaksiyonda bir ara {iriin olarak ortaya ¢ikmistir. Bu déteryumun
kiigiik bir yilizdesi varligini siirdiirmektedir. Eger bildigimiz maddenin yogunlugu
yiiksekse, evrenin ilk donemlerinde helyum dylesine yiiksek verimlilikle sentezlenmistir
ki hemen hemen hi¢ doteryum olusmamis demektir. Evrenin kapali olmasi ig¢in
baryonlarin yogunlugu kritik yogunlugun onda birini agmamalidir yoksa ¢ok az ilkel
doteryum sentezlenmis olacaktir. Tersine, baryonlarin yogunlugu, kritik yogunlugun
ylizde 2 ya da 3'linden diisiik olamaz, yoksa evrenin ilk donemlerinde ¢ok fazla
doteryum sentezlenmis olacaktir. Eger evren kritik yogunluktaysa, su an evrende
bulunan maddenin yilizde 90'1 baryon dis1 kdkenli olmalidir. Yani, karanlik maddenin
cogunlugu, doteryum iiretimi ile sonuclanan niikleer reaksiyonlara katilmayan, zayif

etkilesmeli yliksiiz parcaciklardan olugmaktadir.

4.2 Lityum Bilmecesi

Biiyiik patlamada iiretilen hafif elementler yalnizca helyum ve déteryum degildir.
Lityum ¢ok daha enderdir ve doteryum gibi o da yildizlar tarafindan yok edilir. Lityum
aslinda T Tauri yildizlarinda 6l¢iiliir. Adin1 Taurus (Boga) Takimyildizi'ndaki bir ilk 6r-
nekten alan bu yildizlar ¢ok geng, enerjisini kiitle ¢cekiminden alan ve genellikle yogun
yildizlararas1 gaz bulutlart i¢ine gémiilii olarak bulunan yildizlardir. Boyle yildizlarin
gaz hareketlerinin yogun oldugu calkantili atmosferlerinde lityum bollugu yiiksektir.
Yalnizca yildizlar tarafindan yok edilen bu element yildizlarin gengliginin kesin bir
gostergesidir.  Yildiz yaslandik¢a lityum yok olur. Evrimin erken ddnemlerinde
atmosferdeki kiitlesel gaz hareketleri sonucunda yildizin daha sicak i¢ bolgelerine
tasinan lityum, burada sistematik olarak yanar. Giines gibi orta yash bir yildizin

atmosferinde saptanabilecek dl¢iide lityum bulunmaz.
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Sekil 12: ilk ii¢ dakikadaki element sentezinin tarihi. Ornegin helyum bollugu yavas yavas artarak
kiitlece yiizde 25'e ulasirken, déteryum bollugu yiizde 1'lik bir maksimuma ulagmakta, helyumun

sentezlenmeye baslamasiyla birlikte ¢ok kiigiik degerlere inmektedir.

Lityum hem biiyiik patlama, hem de yildizlararasi bulutlara giren kozmik 1smnlarca
tretilmistir. Kozmik 1sinlar, yildizlararasi karbon, azot ve oksijen molekiilleri ile
rastgele carpistiklarinda niikleer reaksiyon baglatan yliksek enerjili pargaciklardir. Bu
agir atomlar parcalanir ve g¢evreye lityum g¢ekirdekleri sagilir. Bu siirecin habercisi,
yaratilan iki lityum izotopudur. Bunlardan birinin kiitlesi 6, normal lityum izotopu olan
digerinin kiitlesi ise 7'dir. Popiilasyon II'deki en yash yildizlar, hidrojene gore on
milyonda bir oraninda lityum bollugu gosterirler. Bu bolluk, demir gibi diger
elementlerin bolluklarindan bagimsiz gibi goéziikiiyor. Dahasi, lityumun ¢ogunlugu 7
kiitleli izotoptur. 6 kiitleli lityum ¢ok enderdir. Bunun tersine, gen¢ Popiilasyon I
yildizlarinda 10 kat daha fazla lityum Ol¢iilityor. Bu geng yildizlardaki lityumun kozmik
151n kaynakli olduguna inaniliyor. En biiyiik olasilik, lityumun, bu yildizlarin i¢ginden
dogdugu yildizlararas1 bulutta kozmik 1sinlar tarafindan iiretilmis olmasi. Lityumun
yaratiligt ve yok olusu ile ilgili olarak tutarli bir tablo olusmustur. Oldukga giivenli bir

bicimde, halo yildizlarinda gordiigiimiiz lityumun biiyiik patlama sirasinda iiretilmis



oldugunu sdyleyebiliriz. Biiyiik bir olasilikla baryon dis1 kékenli karanlik maddenin
iistiin oldugu sonucunu c¢ikarabiliyor olmamiza karsin, lityum, déteryum ve helyum
bolluklart minimum bir miktar baryon kdkenli maddenin varligin1 gerektirmektedir. Bu
miktar galaksilerde dogrudan odlgiilenden ¢oktur. Buradan da, kritik yogunlugun yiizde

birkaglik boliimiiniin baryon kokenli olmasi gerektigi sonucunu ¢ikartyoruz.

Baryonik olmayan karanlik madde iki ana kategoriye ayrilir;soguk karanlik
madde CDM ve sicak karanlik madde HDM. Soguk karanlik madde parcaciklari, ayni
zamanda zayif etkilesimli kiitlesel parcaciklar veya WIMPS olarak da bilinirler,tipik
olarak HDM pargaciklariyla karsilagtirildiklarinda daha fazla madde miktari igerirler ve
daha diisiik hizlarla hareket ederler. Kilit farklar, daha sonra deginilecek olan yap1

olusumu ile ilgilidir.
4.3 CDM:Soguk Karanhk Madde

Soguk karanlik maddenin tam kiitlesi parcaciklarin diger maddelerle etkilesim
giiciine ve pargaciklarin birbirlerinin ¢iftlerinden ayrildiklar1 zamanki evrenin sicaklik
ve zamanina baglidir. CDM pargaciklar: birbirleri ile kiitlesel ¢ekim yoluyla etkilesirler
ve diger maddelerle zayif normal bir etkilesimde bulunurlar. Kiitle ortalamas1 1GeV/c?
civarindadir. Evrenin ilk zamanlarinda, CDM’nin yogunlugu fotonlarin yogunluguna
neredeyse esitti. kgTeyren = m(CDM)cz’den sonra ¢iftler birbirlerini imha etmeye basladi
(madde ve anti maddenin birbirini yok etmesi) bunun sonucun da daha fazla foton
tiretildi ve sonugta CDM pargaciklarinin yogunlugu ¢iftlerinden ayrilana dek azalmaya
devam etti.(Teyren = 1010°K). Bunun anlami ise bunlarin yogunlugunun diigiik olmasidir,
ancak Q, = 1 olacaksa bu sefer her parcanin yiiksek kiitle icermesi gerekir.

1 MeV/c*’den daha az kiitleler Q, << 1 'e neden olacagindan segilip ayiklanmislardir.
4.4 HDM:S1cak Karanlhik Madde

Soguk karanlik madde pargaciklarindan ¢ok daha hafif olan sicak karanlik madde
parcaciklart rolativistik (151k hizina yakin) hizlarda seyahat ederler. Bilinen ¢ tip
noétrinolar ve onlarin karsiligi olan antinétrinolar HDM’ler i¢in bilinen adaylardir. ne. ve

n, HDM olarak bilinirler, ancak deneysel agidan n,’nin kiitlesi yeterince kiiciik degildir.



Sayet n¢ nin kiitlesi diger ikisinden herhangi birisinin kiitlesinden c¢ok daha fazla
olsaydi, bu durumun sonucu olarak €, >> 1 olurdu, bu da evrenin ve belli nesnelerin
yaslar1 ile uyumsuzluk gosterirdi. n/nin deneysel olarak heniiz kanitlanmis olmasa da
kiitle konusunda n.. ve n, ile uyumlu oldugu farzedilmektedir. Daha onceden de
belirtildigi lizere, Qmmoh2 = Mo/ 93€V. HDM nin kiitle katkisi;

Qipm/Qo = [(0.4) (NJ/6) (Mprore /10eV) (Tradiationo/2. 74°K)*(Ho/100kps/Mpc) %] N = tiim
HDM pargaciklarinin spin hallerinin toplami seklindedir.Sayet var olan nétrinolar
sadece bilinen nétrinolarsa Ny = 6 olur; Sayet, notrinolardan daha once ¢iftlerinden
ayrilmis bagka HDM parcaciklar1 varsa o halde N¢’nin degeri artar. Bu durum HDM
kiitlesinin 10 ile 100 eV/c* olmasm gerektirir. 100 eV/c*’nin tizerinde bir kiitleye sahip
herhangi bir rélativistik parcacik evreni fazlaca kapatir, bu sebepten dolayi kiitlenin bu

degeri bir iist sinir olarak kabul edilmektedir.
4.5 WIMP'ler:Egzotik Parcaciklardan Olusan Karanhk Madde

Kritik yogunluktaki bir evrende karanlik maddenin ¢ogunlugu baryon kokenli
olamaz. Peki, baska ne bigimlerde olabilir ? lkel evrenin olasi1 kalintilar1 kararsiz,zay1f
etkilesimli pargaciklardir. Bir 6rnek, eger varsa bile ¢ok kiigiik bir kiitleye sahip olan
notrinodur. Normal olarak nétrinonun kiitlesiz oldugu varsayilsa bile sinirli bir kiitleye
sahip olmasi da akla yakindir. Biiyiik patlamadan artakalan o kadar ¢ok sayida nétrino
vardir ki, 50 eV'lik, yani elektronun on binde biri kadar bir kiitle evrenin kapali olmasini
saglamaya yeter. Bir¢ok iilkede nétrinonun kiitlesini saptamaya yarayan deneyler
yiriitiilmekteyse de su anda bu deneyler sonugsuzdur. Trityum bozunma deneylerinden
elde edilen elektron nétrinosunun kiitlesinin st sinir1 i¢in su anki deger yaklasik 10 eV

civarindadir. Diger nétrino tiirlerinin kiitleleri daha biiyiik olabilir.

Zayi1f bir bicimde etkilesen, kiitlesi, diyelim ki protonunkinden de biiyiik olan par-
caciga ozel bir ad verildi: 'zayif etkilesimli biiyiik kiitleli parcacik' anlamia gelen Ingi-
lizce 'weakly interacting massive particle' sozciiklerinin bas harflerinden olusan WIMP.
Evrenin kapali olmasi i¢in, yeterli sayida 'fotino' gibi egzotik WIMP'lerin bulunmasi ge-
rektigi one siiriildii. Bu parcaciklarin var olduklarinin higbir garantisi olmamasi bir
problem olusturmaktadir. Bu belirsizligi géz oniline almazsak, biiylik patlama teorisi,

gercekten var ve evrenin yasi siiresince kararli olmalar1 kosuluyla bu parcaciklarin yo-



gunluklarinin hesaplanmasina olanak vermektedir.

Fotinonun varligi, siipersimetri adi1 verilen bir teori tarafindan ongoriilmektedir.
Bu teori -ino ekiyle gosterdigi kardes pargaciklarin varligini1 6ne siirerek bilinen parga-
ciklarin sayisii iki katina ¢ikarmaktadir. Bu pargaciklarin hemen hepsi kisa omiirlii
olup, sicakligin kisaca SUSY ad1 verilen siipersimetrinin karakteristik enerji dlgeginden
bliyiik oldugu evrenin ilk donemlerinde sayilar1 ¢ok fazlaydi. Evren sogurken siipersi-
metri kirilmistir. Bununla ilgili enerji 6l¢egi teoriden bilinmiyor ama parcacik deneyle-
riyle ters diismemek i¢cin 100 GeV degerinden biiyiik olmak zorundadir. Giiniimiiziin .
diistik enerjili evreninde en hafif siipersimetri par¢aciginin hala yasiyor olmasi gerekir.
Ters spine sahip olmasi anlaminda fotonun esi oldugundan fotino adini almistir. Kiitle-
sinin protonun kiitlesinin 10-100 kat1 olmas1 beklenmektedir. Fotino ytiksiiz olup mad-

deyle cok zayif bir bi¢imde etkilesmektedir.

Niikleer etkilesmelerin giiciinii 6lgen CERN deneylerinde siipersimetriyi destek-
leyen, giiclii kanitlar bulundu. Yeterince yiiksek enerjilerde, her ne kadar bdoyle
yapacaklarina dair bir garanti yoksa da, zayif ve giiclii niikleer kuvvetlerin giiclerinin
ayni enerjiye yakinsamasi beklenir. Bunlarin yiiksek enerjide yakinsamasi, evrenin ilk
anlarinda ¢okmesi sismeye yol agan temel kuvvetlerin biiyiik birlesmesinin tezidir. Bu
enerji yaklasik 10" GeV dogrudan deneyle ulasilabilecek degerin ¢ok iizerinde
olmasina karsin, yakinsama egilimi oldukca belirgindir. Yalnizca eger yiiksek enerji
diinyas1 silipersimetri tarafindan tanimlaniyorsa, bu iki temel kuvvet, tek bir enerjide
birbirlerinden ayirt edilemez olur. Bu nedenle, yalnizca siipersimetri ile biiyiik

birlesmenin kaginilmaz oldugu bir durum yaratilabilir.

Fotinonun etkilesmelerinin zayifligina ragmen, bu parcacigi aragtirmak {izere pek
cok deney tasarimlanmaktadir. Bu deneyler dort tiirdiir. Birincisinde, par¢acigin varligi-
n1 kanitlamak i¢in pargacik hizlandiricilar: denilen atom parcalayict makineler kullani-
lir. Bu makinelerdeki yiiksek enerjili ¢carpigsmalar sirasinda ¢evreye, aralarinda pargacik
ve kars1 parcaciklarin bulundugu yiiksek enerjili hadronlar sacilir. Momentum korundu-
gundan, hadron fiskirmalari, ¢arpigsma yoniine dik ve birbirine ters olan iki yonde goz-
lenir. Her ne kadar zay1f bir bi¢cimde etkilesen fotino gozlenemez ise de momentum ta-
sidigindan, ters yonde bir figkirma ile dengelenmek zorundadir. Bu nedenle ,tek yonlii
bir fiskirma, bir siipersimetri parcaciginin varligina bir kanit olusturacaktir. Baska bir

tiir deneyde, duyarli laboratuvar araclari, dogrudan dogruya Giines galaksi ¢evresinde



donerken Diinya ya da Gilines'in galaksi halosunu kapattig1r durumlarda halodaki fotino-
lar1 gozlemeye caligmaktadir. Giines tarafindan tutulan fotinolar aslinda Giines'in ¢ekir-
deginde yok edilirler. Bunlarin tirettigi 1s1 hafifge, belki de hissedilir bir bicimde Gii-
nes'in evrimini etkileyecektir. Fotino yok oluslar1 sirasinda ortaya yan {irlin olarak
Gilines'in ¢ekirdegindeki termoniikleer fiizyon sirasinda {iretilenden farkli, yiiksek
enerjili noétrinolar ¢ikacaktir. Bu yliksek enerjili nétrinolar ve yeryiiziindeki fotino
etkilesmeleri sirasinda {iretilen nétrinolar, yer altinda Giines ve silipernova kaynakli

noétrinolar arastiran dedektorler tarafindan saptanabilir.

Halodaki fotino etkilesmeleri birbirinden ¢ok farkli yontemlerle arastirilmakta-
dir. Uzayda yoriingeye ya da balonlara yerlestirilen teleskoplar, yerkiirenin sogurucu
atmosferinin {izerinde, haloda fotino etkilesmeleri sonucu ortaya ¢ikan kozmik 1s1n karsi
protonu ve pozitronu gibi pargaciklart arastirmaktadirlar. Bununla birlikte agir
yildizlararas1 atomlarla etkilesen kozmik 151n protonlar1 da goreceli olarak diisiik enerjili
kars1 proton ve pozitronlar iiretirler. Bu iki olay1 birbirinden ayirmanin bir yolunun
olmasi gerekir. Dogaldir ki yalniz bir kars1 ¢ekirdegin, hatta karsi helyumun, saptanmasi
olaganiistii bir kesif olacak ve kars1 yildizlarin hatta kars1 galaksilerin varligini giindeme
getirecektir. Hentiz bdyle pargaciklarin saptanmadigini sdylemeye gerekyok. Benzer bir
strateji de fotino etkilesmelerinin bir baska kalintisin1 arastirmaktir. Bunlar fotonlardir,

ozellikle halodaki fotinolarin yok olmalar1 sonucunda iiretilen gamma 1s1n fotonlari.

Eger karanlik maddenin bollugu evrenin ortalama yogunluguna biiyiik bir katki
yapacak ol¢iide yiiksekse onemli kiitle ¢gekimsel sonuglar1 olacaktir. Hafif nétrinolar ol-
sun, agir fotinolar olsun, kiitleli parcaciklar kaginilmaz olarak evrenin ilk donemlerin-

deki evrimi ve yapis1 hakkinda 6nemli rol oynarlar.

4.6 Wimplerin Saptanmasi

Zayif etkilesimli yiiksek kiitleye sahip pargaciklar olarak da bilinen CDM
pargaciklarin1 deneysel yollarla saptamak amaciyla birtakim girisimler olmustur. Sayet
WIMP yildizlarda mevcutsa, bu yildizlar WIMP icermeyen yildizlardan daha sonra ana
kol grubunu terkedip kirmizi dev haline gelirler. Kiiresel kiimeler bu ylizden WIMP
icermeyenlere nazaran daha geng¢ goziikiirler. WIMP galaksi etrafinda, kiiresel

kiimelerin, kii¢iik yildiz gruplarinin veya son ikisinin etrafinda bir halo olusturabilir.



Sayet WIMP'ler galaksinin goriiniir diskinden daha genis bir kiiresel haloyu
dolduracaklarsa pargaciklarin hizlar1 galaksinin kagis hizindan daha diisiik olmalidir.
Samanyolu’nun en hizli yildiz1 (siirekli bir iiye oldugu varsayilarak) 430km/s hizla
hareket eder, ve boylece Viues en az 430 ve en fazla 600 km/s olmalidir. Kiiresel bir
galaksi i¢in, WIMP hiz1 kiime i¢inde Vi, 'tan az olmak zorundadir. Bir galaksi veya
kiiresel kiime halosunun 1/r%(p =po(rs/r)*) ile orantili oldugu varsayilirsa ki bu
degisebilir; (veya p = po/(1+r*/a%)) bu durumda kenarlara yakin yildizlar merkezdekilere
nazaran daha az WIMP toplarlar. Yiiksek kiitleli yildizlar (O,B,A) sadece 107 yil
yasarlar bu da ¢ok fazla miktarda WIMP toplamaya yetmemektedir.Daha az kiitleli
yildizlar (K,M) daha uzun Omiirliidiirler, ancak kiitlelerinin azlig1 yiiziinden az WIMP
toplayabilirler. F ve G tipi yildizlar ise WIMP yakalama konusunda en iyi olan
adaylardir.

Giinesteki WIMP’lerin varliginin giinesten nesredilen noétrinolar1 sayacak bir
deneyin sonuglarinda goriilebilecegi ortaya atilmistir, bu deney su sekildedir: Kozmik
1sinlar1 gecirmemesi i¢in Giliney Dakota’daki Homestake Altin Madeni’nde yer altina
yerlestirilen C,Cly dolu bir tank, *’Cl + n.. > “Art+e” *’Cl’ye yikiim yapma (bu
yikinim tespit edilip kaydedilmistir) denklemine uygunluk gosterecek sekilde giinesten
nesredilen elektron noétrinolar1 yakalayip saptamaktadir. Bununla beraber, deneyde

beklenenden daha az giines ndtrino akimi saptamustir.

WIMP’lerin giines de dahil olmak iizere yildizlardaki varliklart muhtemelen bir
yetersizlige neden olabilir. Yildizlarin i¢ kisimlarindaki WIMP’ler carpismalar arasinda
fotonlarinkine nazaran daha fazla mesafe katedebilirler. Merkez sicakliginin diismesine
neden olacak bir sekilde merkezden uzaga enerji tasirlar ve bunun sonucunda daha az
*B iiretimi gerceklesir. (Notrinolar 'Be ve °B bozunumunu igeren tepkimelerde
iretilirler, ancak bunlar genelde kloru yiikseltgeyecek yeterli enerjiye sahip degildirler.)
sayet WIMP’ler 5GeV/c¥lik bir kiitleye sahip olsalard1 (yaklasik 5 protons), beklenen

noétrino akimi yaklagik Homestake’de saptanan degere esit olurdu.

Elde edilen diisiik akimlar gozlemini agiklayacak diger Oneriler de olmustur.

Birtakim elektron nétrinolarinin diinyaya ulagsmadan evvel t ve p‘ya doniligmiis



olmalar1 muhtemeldir. Homestake deneyi sadece elektron noétrino akimini 6lgmektedir
toplam akimi degil. Ayrica, Hopkins Universitesi’nin Ralph McNutt son zamanlarda
ndtrino sayisinin yildizin manyetik alanina bagl olan yildiz riizgar1 siddetine baglh
oldugunu incelemelerinde fark ettigini belirtmistir. Notrinolarin manyetizmaya sahip
olduklar1 varsayildiginda (bu heniiz dogrulanmamuistir), yildizin manyetik alani bazi
notrinolarin  manyetik polaritesini  bunlarin  yildizin konvektif katmanlarindan
gecislerinde degistirmis ve Homestake deneyi esnasinda saptanmalarina engel olmus

olabilir.

Diinyada iizerinde yapilarak WIMP’leri dogrudan o6lgecek deneylere yonelik
Oneriler mevcuttur. Bunun yani sira, sayet evrendeki tiim karanlik maddeler baryonik
olursa, ve hicbir baryonik madde igremezse bu deneylerde saptanacak birsey olamaz.
Yildiz civarinda, sakli maddenin ortalama yogunlugu Oort kanununa gore
0.04My/pc’, veya 3.4x10"® kg/m’’den fazla degildir. Sayet kiiresel bir halo
olusturuyorlarsa WIMP’lerin degeri yaklasik 6x10*kg/m’’liik, bu 4x10™' kg/m’ kadar
yiiksek olabilmektedir, bir yerel WIMP yogunlugu meydana getirirler.

Bazi dedektorler WIMP’lerin baz1 atomlarin c¢ekirdekleriyle carpisarak veya
etkileserek cekirdegin geri tepmesine neden olacagi ve bdylelikle bu durumun
saptanabilecegi diislincesi iizerine kuruludur. Sayet WIMP’ler varsa ve yaklasik 1
GeV/c”lik bir kiitleye sahipseler cekirdek ile yapacaklari carpismadan 1 keV’a
ulagabilen enerji transferine sebep olabilirler. WIMP ve SUSY pargaciklarini tesbit
etmeye yonelik tiim diinya capindaki diger deneylerde (mevcut olan veya kurulma
asamasindaki) kullanilan dedektorler, UK ile Boury’de GaAs dedektdrii ve Gran Saso
ile Italya’da siv1 Xe dedektorleridir.

WIMP’lerin diger bir dedektdrii yari iletkenleri kullanmaktadir, bu materyaller
belli bir kritik sicakligin altinda higbir direng gostermezler ve uzun zaman boyunca
tizerlerinden akim gecebilmektedir. Bu dedektorler materyalin sicakligint T kritigin
biraz altinda tutar. WIMP’lerin materyalle etkilesimi sicakligin bir dT miktar1 kadar
artmasina neden olup bu sicaklig1 T kritigin {izerine ¢ikarir. Bu esnada akim durur. Bu

dedektoriin, bu gibi olayin yeterince olabilmesi ve bunlarin tesbitini saglayabilmesi i¢in



bliyiik bir miktarda siiper iletken elemente sahip olmasi gerekir. Yar iletkendeki T
sicakliginda tutulan WIMP’lerin dE enerjiyi aktarmalar1 esnasindan sicaklikta meydana
gelen ufak degisiklik dT/T = A [(dE/keV)/(T/°K)*] denklemiyle elde edilmektedir,
burada 1 cm’ silikon siiperiletkenleri i¢in A = 3x10™"dir. Tipik olarak dE 10 keV
civarinda olmalidir, ve bu dE ve T = 0.1 °K i¢in, dT/T = 3x10~.

Dedektorler dT/T = 1x107°deki sicaklik degisimini saptayacak yeterlilige yiiksek
bir potansiyele sahiptirler. Bu dedektorler genelde agir, baryonik olmayan (CDM)
parcaciklar icin (kiitle > 2 GeV/c?) uygundur. 1990 yilinda, germanyum kristallerinin
¢ekirdek bozunum formlarmi arastirman fizik¢i David Caldwell dedektoriiniin bir
WIMP dedektorii olabilecek kadar hassas yapida oldugunu farketti: Bu dedektor kiitlesi
15GeV/c*den daha biiyiik WIMP’lerin proton ile ¢arpismasindan sonra etrafta dolasan
proton tarafindan yerleri degistirilen elektronlar1 kaydedecek kadar hassasti. Ancak
bdyle bir olay kaydedilmedi bu da WIMP’lerin kiitlesi tizerine 15GeV/c>lik bir iist

sinirin olmasi gerektigini sart kogsmaktadir.

Notrinolara gelince, giines nétrinolarinin tesbit ¢alismalarinda kaydedilebilecek
ilerlemeler diinya c¢apinda kullanilan eski dedektdrlerin gelistirilmelerine veya yeni
dedektorlerin kesiflerine baglidir. Bu D,O’yu kullanan Kanada Ontario’daki Sudbury
Nétrino Gozlemevini, Italya Gran Sasso’daki Borexino deneyini; ve Japonya’daki
(orjinal Kamioka dedektoriiniin  bir iyilestirmesi) Siiper-Kamiokande Deneyini
kapsamaktadir. Ayrica Italya Gran Sasso‘da protonlarin kaonlara bozunumu sonucu
(p > K'+anti-n,) ortaya ¢ikan diisiik enerji nétrinolarini aragtirmak igin stvi argon

kullanan ICARUS dedektoru vardir.

4.7 Kuantum Akiskam Olan ,Baryonik Olmayan Madde

Baryonik olmayan madde bir goriise gore miinferit galaksi olusumunda kritik bir
rol oynamaktadir. Kore’li fizi¢i Chu H. Lee ve Sang J. Sin eliptik galaksilerdeki yildiz
olusumunu aciklayan yeni bir mekanizma ortaya attilar. Bu mekanizma kuantum
akigkan1 gibi davranan baryonik olmayan karanlik maddenin varligini i¢cermektedir.

Bozonlardan olusan bir sistem bir kuantum alani haline gelmektedir. Verilen bir kiitle



yogunlugu icin dalga fonksiyonlar1 sayet h/mc > (po/m)l/ 3

denklemini saglarlarsa bu
dalga fonksiyonlar1 birbirleri {izerine diigserler. Galaksideki karanlik maddenin kiitle
yogunlugu , p, = 10°g/em’ = 107eV* ve m < 5x102eV/c? degerlerine esittir. Herhangi
bir kuantum akiskaninda bir donme (agisal momentum) yoktur; ancak buna karsin 6n-
galaksiler tedirginlik etkilerinden dolay1 birtakim agisal mometumlara sahip olmak
zorundadirlar. On-galaksilerdeki tiim agisal momentumlar kuantum vortikslerinin

(agisal momentumun , enerjinin, ve ¢evinim derecesinin korundugu 6zel noktalar

etrafindaki dongiiler) belli sayilar1 formunda olabilirler.

Baryonik olmayan madde ile olusan galaksilerin modeli (goriinen madde ile
etkilesmeyen hafif bozon), su sekilde agiklananbilir: 6nce, baryon ve karanlik maddeden
meydana gelen bir karisim yiiksek-yogun bolgede yikima ugrar. Daha sonra,
karisimdaki karanlik madde kuantum alani halinde yogunlasir. On-galaksiler arasindaki
tedirginlikler vortikslerin ~ olusmasmma neden olur. Vortiks ¢ekirdekleri distk
yogunluklu bolge, vortiksler arasi bolge (dis bolge) yiliksek yogun bolgelerdir.
Vortiksler, baryonik madde ile etkilesmediklerinden, galaksi merkezi etrafinda hareket
etmezler. Baryonik madde vortikslerin olusturdugu potansiyel kuyularina galaksi
merkezi etrafindaki agisal hizlarmi kaybederek diiserler. Vortikslerde bu materyaller

hizl1 y1ldiz olusumu olur.

Toplam agisal hiz yildiz olusumunun ne kadar verimli olacagini belirler. Lee ve
Sin yiiksek-yogun inter-vortiks (dis bolge) bolgelerinin galaktik merkezden disa dogru
gidildik¢e biyiidiigiinii soylemektedirler. O halde kenarlara dogru gidildik¢e, bu
bolgeler baryonik maddeyi yakalayacak kadar giiglii ve kiiciik olmazlar. Bu yiizden,
galakside kiiciik miktarda bir toplam agisal momentum varsa, hizli yildiz olusumu
sadece galaksi merkezinde gerceklesir (spiral galaksi olusmasina neden olarak). Sayet
Oon galaksiler arasinda giicli tedirginlik etkilesmeleri varsa bu biiyik agisal
momentumlara neden olur. Galaksinin genelinde kuantum vortiksleri baryonik maddeyi
yakalayacak kadar giiclii olurlar, ve boylece galaksi genelinde hizli yildiz olusumu

gerceklesir bu da sonugcta eliptik galaksiyi meydana getirir.



Geng eliptik galaksiler aynmi yastaki spiral akranlarina gore daha yiiksek yildiz
olusum oranma sahiptirler. Bugiin, eliptikler bize daha kirmizi goriiniirler, ¢iinki
genelde olusumlarini milyarlarca yil 6nce gergeklestirmis yash K ve M yildizlar
barindirirlar.  Spiraller ise buna karsin  bugliin hala yildiz olusumu
gergeklestirmektedirler. Bunlar daha mavidirler, ¢iinkii yildiz olusumu spiral
galaksilerde yaklasik 10 milyar yildan beri gerceklesmekte ve bu galaksiler genellikle O
ve B tipi yildizlar icermektedirler. Sonug olarak goriinen geng eliptikler galaksiler spiral
galaksilere oranla daha az agisal momentuma sahiptirler, ¢iinkii acisal hizlarinin ¢cogunu

vortikslerdeki karanlik maddeye yildiz olusumunu gergeklestirmesi i¢in aktarmiglardir.

4.8 Notrinolar

Notrino hernekadar kiitlesiz olsa da bir HDM 06rnegidir ve karanlik madde icin
miikemmel bir adaydir. Bugiinkii bilgilerimiz 1s1ginda ii¢ lepton ailesi ve buna bagh
olarak ii¢ ndtrino ailesi vardir: n.‘li elektron (yukar1 ve asagi kuark ve anti-kuarklarla
ilgilidir), ayn1 zamanda bunlarin anti pargaciklari, pozitron ve anti-n.; muon, n,’li
(ilging ve kozmik kuarklar) ve bunlarin anti parcaciklari; ve son olarak ilgili nétrino ng
ile iligkili tau pargacig (iist ve alt kuarklar) ve bunlarin tam anti parcaciklari. Kiitleleri
ve Omiirleri Tablo 1’de verilmistir.

Normal madde ile etkilesimleri ¢ok zayif oldugundan (nerdeyse sifir) Omiirlerini
saptamak ¢ok zordur. Baslangigta, nodtrinolarin tam olarak sifira esit kiitleleri oldugu
diistiniilmiistii. Bugiin, ndtrinolarin sifir olmayan kiitlelerinin oldugu genel olarak kabul
gormektedir, ancak bu kiitlenin tam olarak degerini belirlemek zordur. Deneyler
notrinolarin kiitleleri i¢in bir {ist sinir koyabilir. Tau nétrino’nun kiitlesi, deneylerle
saptandigina gore ¢ok yiiksektir. Boyle yiiksek bir kiitle, ntrinolarin miktar yogunlugu
verildiginde, ©Q >> 1’e neden olmaktadir, bu da tamamen-kapali bir evren anlamina
gelir. Tau notrinonun diger ikisi ile karsilastirilabilir bir kiitleye sahip oldugu genelde
kabul edilir, bu yaklagik 10'4me_ civarindadir. Su an 108ne_/m3 in var oldugu
bilinmektedir. Sayet nétrinolar deneysel iist sinira yakin kiitleye sahip olurlarsa,

evrenin kiitlesine nemli bir katilimda bulunurlar. (Qumo = (Mame/93eV/c?)/h?))



. Kiitle (MV/2) Yasam siiresi
Partikil
>2 x10% y1l
e 0.511
s >300mnecz/eV
ne <1.8 x10°
2.2x10° sn
w 105.66
0.25 >1.1 XlOSmnucz/eV
n, <0.
3.04 x10™" sn
t 1784.2
?
n{ <35

Tablo 1

Daha oncede belirtildigi tizere, giiniimiizde leptonlarin ii¢ ailesi ve buna bagh
olarak ii¢ ¢esit ndtrino (art1 anti notrinolar) vardir. Sayet leptonlarin daha baska aileleri
varsa ve saptanmamig nétrinolar mevcutsa, bu yeni parcaciklar baryonik olmayan
karanlik maddeyi olusturabilirler. 1989 yilinda, Stanford Lineer Hizlandirici
Merkezindeki ve Cenevre yakinlarindaki CERN’de bulunan LEP pargacik
carpistiricisindaki fizikgiler Z pargalarinin kalintilarini incelediler. Ciinkii  bunlar
notrinolara, antindtrinolara ve diger parcalara da c¢ekirdek yikimi tepkimesiyle
doniisebilen pargaciklardir. Z , Z’nin kiitlesinin yarisindan az olan herhangi bir n'ler
veya anti n’lere yikimla doniisebilir. Bagka notrinolarin varlig1 Z pargaciginin yikimla
doniisiim yollarinin artmast anlamina gelmektedir bu durumda Z pargaciginin omrii
daha da azalir. Her ki arastirma grubu da sonug olarak sadece ii¢ tip n’ler ve anti-n’ler

oldugu kanisina varmstir.



Notrinolarin smiflarinin miktar1 ’ye yapilan katkiy1 agiklamanin yani sira Biiyiik
Patlama Niikleosentezi icin de Onemlidir. Cilinkii  tepkime oranlarim1 etkileyen
parametrelerin ¢ogu bugiin mevcut olan tiirlerin toplam sayisina baglidir. Dort ya da bes
notrino olsaydi, helyum miktar1 %25’den daha fazla olurdu. (11. ve 13. sekillere
bakiniz. Eger dort ndtrino olsaydi, helyum miktar1 %27 civarinda olurdu: eger sadece
iki tip notrino olsaydi, bu miktar %22-24 civarinda olurdu.) Hesaplanan ilk helyum
miktar1 sadece {i¢ tip nétrinonun oldugunu nétrinolarin Q’ye yaptiklar1 katkiya bir

siirlama getirerek ileri siirmektedir.

Sekil 13

4.9 Susy Parcaciklar

Diger baryonik olmayan karanlik madde adaylar1 SUSY parcaciklaridir. Cok

onceleri evrenin Siiper-Simetri (SUSY) zamanlarinda (Plank zamanindan once, 10



saniye, veya T > 10°GeV), dogamin doért giicii birlesmis ve birbirlerinden ayirt
edilemeyecek haldeydi. Fermionlar ve bozonlar bu devrede birbirlerinden ayirt
edilemiyordu ve birbirlerine doniisebilmekteydiler. Her parcacik aralarinda h/2 spin
farki olan kuramsal bir SUSY ortaga sahipti. Fermionlarla alakali par¢aciklar fermiyon
isminin bagma “s” eklenerek isimlendirilmektedir: elektronlarin SUSY ortag:
selectron’dur ayrica, snétrino ve skuark da mevcuttur. Bozonlara gelince, ilgili SUSY
ortagi ismin sonuna gelen “ino” ile elde edilir; gravtino, photino, gluino, higgsino v.b.
W ve Z pargaciklarinin Wino ve Zino olarak bilinen kuramsal SUSY ortaklar1 vardir.
SUSY sadece bir teoridir, ve su ana kadar bunlar1 acgik¢a kanitlayan herhangi bir
deneysel bulgu yoktur. Bunun yani sira, bu parcaciklar, sayet sifirdan farkli bir kiitleleri
varsa (parcacik carpistiricilarinda su ana kadar hicbir SUSY pargacigina rastlanmamasi
en hafif SUSY parcaciginin en az 15GeV/c* oldugunu isaret etmektedir.) Sayet bunlar
giiniimiize ulagacak kadar karali bir yapidaysalar ve gergekten varsalar, evrenin kiitle
yogunluguna katkida bulunabilirler ve aynmi zamanda da karanlik madde adayi
olabilirler. Omegin, kuramsal photino, fotonun karsit maddesi, 1-100 mpoion’luk bir
kiitleye ve h/2’lik bir spine sahiptir. Bu en hafif SUSY parcacigidir ve baska herhangi
birseye doniisemez, ve sayet tek basina birakilirsa sonsuz bir 6mrii olmasi gerekir.
Boylece, SUSY doneminde olusan herhangi bir photinos bugiin hala var olmaldir ve

Q,’ya katkis1 olmalidir; s6zkonusu bu photino baryonik olmayan bir karanlik maddedir.

4.10 Aksiyonlar

Aksiyonlar son derece hafif kuramsal par¢aciklardir ve baryonik olmayan karanlik
madde i¢in énemli bir adaydirlar. Teksas Universitesinden Steven Weinberg tarafindan,
1978 ve Princeton’dan Frank Wilczek tarafindan ayr1 ayri ortaya atilmislardir.
Aksiyonlar CP degismezliginin bir ihlali esnasinda, evrenin ilk zamanlarinda iiretildiler.
Degismezligin {i¢ tipi fizigin kurallarma uyar: yiik sabitligi (C), yani toplam yiikiin
korunumu; belli bir S sistemi i¢in gerekli olan kurallarin orijinden konumsal agidan
yansiyan S sistemi i¢in de gecerli oldugunu sdyleyen Parite Degismezligi (P); ve
sistemin kurallarini, sistem ileriye veya geriye dogru islerkende koruyan zaman

degismezligi (T).



Fizigin kurallar1 CPT degismezligi ile yonetilir. (Ugii de ayn1 anda isler.) Ancak P
degismezliginin ve CP degismezliginin ihlalleri s6z konusu olmaktadir. Evrenin en ilk
zamanlarinda, simetriler bazi noktalarda kirilmaya baglayarak CP degismezligini ihlal
etti. Bu CP degismezliginin ihlaline genis capta bir aksiyon iiretimi eslik etti. Bu
tiretilen aksiyon sayist muhtemelen iiretilen nétrinolarin sayisindan bile ¢ok daha

fazlaydi.

Aksiyon etkilesimi normal zayif bir etkilesimden 10'* kez daha azdir. Sayet bu
durum daha gii¢lii olsaydi, aksiyonlar yildizlarda iiretilip nesredilirlerdi bu da yildizlarin
omiirlerini gozlenenden daha da kisaltirdr. Tipik kiitle: 10°eV/c? kadar azdir ve GUTs
(Biiyiik Birlesik teori — giiclii, elektromanyetik & zayif giicler evrenin ilk zamanlarinda
birbirlerinden ayirt edilemezlerdi) bunlarin  kiitlelerinin - 10° m.. olmalarim
gerektirmektedir. Sayet aksiyonlar varsa, uzaym 10%cm’’ii kadar olurlardi ve kendi
disiik kiitlelerine ragmen karanlik madde kiitlesinin ciddi bir kismmi tegkil
ederlerdi.Diisiik hizlari, diisiik kiitlelerine karsin, normal madde ile etkilesimleri, ilk
zamanlardan beri karanlik madde formlari olugturmalar1 konusunda bunlara biiyiik bir

potansiyel destek vermistir.

Aksiyonlarin siradan madde ile etkilesimleri ¢ok zayif oldugundan simdiye dek
saptanamadilar. Aksiyonlar1 saptamaya yonelik bir teori, deney sisteminin diginda
olusturulacak bir manyetik alan altinda, aksiyonlarin siradan fotonlara (1518a)
dontisecegini ileri siirmektedir. Bunun yam sira, aksiyonlarin son derece diisiik olan
kiitleleri ancak diisiik enerjili fotonlar olusturabilmektedir. Aksiyonlarin fotonlara
doniismesi prensibiyle ¢alisacak olan bir dedektor, bu fotonlarin saptanabilir bir diizeye
kadar birikmesini beklemek zorundadir. Bu dedektdr ayrica genis bir frekans menziline
sahip olmalidir. Ciinkii aksiyonlarin kiitlelerinde biiyilik belirsizlikler mevcuttur. Tipik
bir kiitleye sahip aksiyon, (yukaridaki kiitle kasdediliyor) mikrodalga fotonu olusturur.
Bu fotonlar1 dolaysiz olarak Olgecek birka¢ deney yapildiysa da bu deneylerde
kullanilan dedektorler herhangi bir sey saptayacak hassasiyete sahip olamadiklarindan
herhangi bir sonuca ulasilamadi. Aksiyon tespiti konusundaki gelismeler daha duyarh
aletlerin icad1 konusunda atilacak adimlara baghdir. Aksiyonlarin bir dis manyetik

alanda mikrodalga fotonlara doniisecegi prensibine dayali benzer bir deney diizenegi



1983 yilinda Florida Universitesin’den Pierre Sikivie tarafindan ortaya atildi. Bu
deneyde kullanilan dedektor yaklasik olarak mutlak sifir sicakligina (bu sicaklikta bakir
atomlarinin yaydigi 1s1 titresimleri aksiyonlarin ¢ok diisiik olan mikrodalga sinyallerini
deforme etmiyecekti) kadar sogutulmus bir bakir oyuga uygulanan cok giiclii bir
manyetik alandan olugmaktaydi ve deney esnasinda bu bakir oyuk bir mikrodalga setine
(mikrodalga yayan bir alet) doniistii. Oyugun i¢indeki aksiyonlar mikrodalga fotonlarina
doniistiiriilmiistii, sayet doniisiimden Onceki aksiyonlarin mikrodalga frekans fotonu
bakir oyugun mikrodalga-frekans salinimlarina denk olsaydi bu oyugun salinimlarinda
bir fazla enerji miktar1 olarak ortaya c¢ikardi. Genlesme olusur ve bu da fazla enerjiye

neden olurdu. (sekil 14'e bakiniz)
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edebilmektedir.

1987 yilinda bu dedektor yapilip test edildi, ancak salinimlardaki fazla enerjiyi
tesbit edecek kadar hassas ¢ikmadi, bu yiizden aksiyonlarin varligimi anlayacak kadar
duyarli olamadi. Daha sonralar1 hala kullanilmakta olan daha biiyiik ve daha duyarli bir

oyuk insa edildi. Ama hicbir aksiyon su ana kadar dogrudan tesbit edilmedi.



Aksiyonlar iki ¢esit fotona bozunmaktadirlar ve aksiyonlar ne kadar agir olurlarsa
o kadar cabuk bozunmaktadirlar. Bu bilgiler 1s181nda, sayet aksiyonlar bir galaksinin
halosunu olusturmus olsalardi bugiin 2eV/c*’den fazla kiitleye sahip olan aksiyonlarin
neden olacag acik kizil halolar gézlemlenirdi. Bu kizillik var olmus olsaydi bile su anki
teknolojinin saptayamayacagi kadar zayif olmaliydi, buna ragmen bu kizilligin var
olmay1s1 aksiyonlarin kiitlelerinin 2eV/c*’den daha diisiik olmasimi gerektirmektedir ve
daha oncede bahsedildigi lizere bu aynen boyledir. Q,=1 esitligini saglayan, parcacik
kiitlesi yaklasik 1GeV/c”> olan soguk karanlik madde CDM ve pargacik kiitlesi 10-
100GeV/c? olan sicak karanlik madde HDM seklinde mevcut kiitleler vardr.



5. YAPI OLUSUMU

Goriiniir baryonik yapilar sadece 1s1ma yolu ile baryonik maddenin ¢iftlerinden
ayrilmasindan sonra meydan gelirler (yaklasik z = 1000). Ciftlerden ayrilmadan o6nce,
baryonlar 151ma alan1 boyunca kiitlesel ¢ekime bagl olarak daralamazlar. Bunun yam
sira, yapt olusumu sadece baryonik maddelerle belirlenemez; baryonik olmayan

karanlik madde de kritik bir rol oynar.

CDM ve HDM arasindaki kilit fark yap1 olusumunda oynadiklar1 roldiir. Yap1
olusumu hakkinda yapiy1 olusturan egemen maddeden yola cikilarak tasarlanan genel
iki karsit gorlis vardir. HDM egemenligi par¢alanma metoduna neden olur, bu goriiste
once kiimelerin ebatlar1 sonra da galaksilerin olustugu iddia edilir. CDM egemenligi
hiyerarsik kiimelenme metodunu zorunlu kilar, yani bu yap1 olusumunda 6nce galaksiler
olusur, sonra bu galaksiler kiimelenerek galaksi gruplarini olustururlar; sonra da bu
gruplarin biraraya gelmesiyle zayif kiimeler ardindan zengin kiimeler ve nihayetinde de
stiper kiimeler olusur. Baglica soru sudur: once galaksiler mi yoksa kiimeler mi olustu?
Acikga sOylemek gerekirse, kiimeler daha geng, daha kararsiz yapida ve galaksilere
nazaran daha diizensiz sekillidirler. Heniiz kiimelerin gevseyip daha kararli sistemler
haline gelmeleri icin gerekli olan zaman ge¢memistir. i1k olusan nesnenin (galaksi ya da
kiime) hangisi oldugunu belirleyebilecek cevap ayni zamanda yapt olusumunun da

hangisi oldugunu a¢iga kavusturacaktir.

HDM parcaciklarinin hizlar1 c(isik hizi)’ye yakin oldugundan, kiitlesel ¢ekim
kuvveti bunlari, hizlar1 rolativistik seviyenin altina diismedigi miiddetce
etkilememektedir. Yogunlukdaki en kii¢iik dalgalanma nétrino serbest akimi tarafindan
silinme egilimi gostermektedir (pargaciklarin hizlar1 dyle yiiksektir ki en kiigiik
yogunluk motifi aninda kaybolur). Sonug¢ olarak, sayet HDM egemen olacak olursa, bu
durumda kiigiik ¢aptaki degisiklikler silinecek ve genis c¢aptaki degisiklikler kalici
olacaktir. Uzunluk olgegi (séz konusu ¢apm) L = (13/Wh)Mpec =
41(mmm0/306V/02)Mpc olarak verilmektedir. (Bu kritik dalgaboyundan daha az olan

dalgalanmalar serbest akim ile bastirilirlar). Kritik kiitle galaksi kiimesi kiitlesine esittir



ve ilk nesneler genis Olcekli yapilardir. Yani 6nce kiime-ebath yapilar olusmus, sonra
bu yapilar yikima ugrayarak yayvan bir sekle doniigsmiis, bunlar daha da sonra
galaksileri olusturmuslardir. Bu durumda kopiikk ve bosluk duvarlart igerisine
yogunlagmis galaksiler elde edilmektedir ki gozlemledigimiz genis 6l¢ekli yap1 bu
sekildedir (megaparsekler mertebesindeki genislik dlgegi).

Once maddenin baskin bigiminin baryonlar oldugu bir evreni gdz éniine alalim.
Boyle bir durumda yogunluk dalgalanmalarinin tiimii, evrenin bu diigman goriiniimli,
sicak ortaminda varliklarini siirdiiremezler. Aslinda evrende 1s1mnimin baskin oldugu ilk
10 000 yil boyunca dalgalanmalar hi¢ biiylimemistir. O donemde, dalgalanmalar
birbirine karigsmis durumdaki madde ve 1smimin har ikisini de igcermekteydi;bdyle
dalgalanmalara , yalmizca maddenin diizgiin dagilmis olmadigi izotermal
dalgalanmalarin tersine, adiyabatik dalgalanmalar ad1 verilir.

Isinim1 "siselemek" ¢ok zordur: disar1 "sizmaya'"egilim gosterir ve beraberinde
maddeyi de siirlikler.Madde ve 1smmimi kacarken adiyabatik dalgalanmalar da
soniimlenir.Bu homojenlestirme siirecinde ortadan yokolmak i¢in daha uzun zaman
gerektiginden  yalmizca  en  biiyilk  0Ol¢ekli  dalgalanmalar  varliklarini
stirdiirebilirler.Dalgalanmalar biiylidiik¢e bildigimiz baryon kokenli maddeden olusan
evrenin bu dalgalanmalar1 yok etme siiresi de uzar.Ismim serbest elektronlardan
sacildig1 siirece dalgalanmalarin soniimlendirilme stireci ilk 10.000 yildan sonrada
devam eder.Ayrisma doneminde,yaklasik 300.000 y1l sonra,evren 1sinima gegirgen hale
geldiginde ise tiim soniimlendirme stireci durur.Varligin siirdiiren dalgalandirmalar en
azindan kiimenin kiitlesi kadar yani 10" kiitleye sahip olanlardir.Yalmzca kiitlesi bu
kadar ve daha biylik olan dalgalanmalar madde donemine kadar wvarliklarini
stirdiirebilirler.

Bu galaksi kiimesi boyutundaki dalgalanmalar ¢evreden madde alarak biiylir ve
sonucta ¢okiip parcalanarak galaksileri olustururlar.Biiyiik yapilarin kiigiik yapilardan
once gelistigi boyle senaryolar "yukaridan asagiya" tanimiyla nitelendirilirler.Biiyiik bir
bulutun yassi, "pancake" bi¢imli bir tabaka seklinde ¢oktiigii goriiliir. Bulutun her ii¢
eksende de es zamanli olarak ¢okiip bir kiire olusturmasi, hatta iki eksende es zamanli
olarak ¢okiip bir silindir olusturmasi olanaksizdir. Baslangigtaki dalgalanma tam

anlamiyla simetrik olmadig: siirece-ki bu c¢ok kiigiik bir olasiliktir-bir yondeki ¢okme



diger iki yondekinden hizli olur.Sonug, yogunlugu yiiksek olan yassi bir "pancake" olur
ki bu da sonradan galaksilerin genellikle bir diizlemde yer aldigi biiylik yapilar
olusturmak tizere galaksi boyutundaki pargalara ayrilarak dagilir. Galaksi diizlemlerinin
kesistigi ve bu bolgelerde bulutlarin ¢ékmesi sonucunda biiytlik bosluklarin olustugu dev
kiimeler vardir. Biiylik olasilikla bulutlarin yasst bigimlerde ¢okmesi sonucu olusan
bliyiik 6lgekli galaksi dagilimlarinda biiyiik bosluklar, galaksilerden meydana gelmis
diizlemler ve ipliksi yapilar bulunur.

Boyle bir evren, kapali olmasin1 saglayabilecek kritik yogunlukta ve baryonlarin
iistiinliiglinde olamaz. Eger baryonlar evrenin kapali olmasini saglayabilecek kritik
yogunlugu saglayabilirse, en eski niikleer sentez dngoriilerinin ihlal edilmis olacagini
biliyoruz. Dahasi, baryonlarin hakim oldugu bir evrende, ileride agiklanan nedenlerden
dolay1 kozmik mikrodalga fonunda da biiylik dalgalanmalar olmalidir. Bu yukaridan-
asagiya modelini kurtarmak i¢in baryon kokenli olmayan bir karanlik madde adayi
bulmak zorundayiz.

Yukaridan-asagiya modelinin en basarili siiriimii, yaklagik 10 ya da 30 eV'lik
kiigiik kiitleli notrinolar bigiminde karanlik maddenin varligini kabul eder. Bu kiitleye
kolayca ulasilir: mikrodalga fonunun sicakligi kullmilarak biiylik patlamadan kalmis
notrinolarin sayist hesaplanabilir, bu say1 verildiginde de evrenin kapali olmasin
saglayacak notrino kiitlesi hesaplanabilir.

Evrende madde tstlinligiinii sagladigi zaman 151k hizinda ya da ona yakin bir
hizda hareket eden biiyiik kiitleli notrinolar bulunacaktir. Bu hizla hareket eden
néttrinonun tipik enerjisi, kiitlesiyle karsilastirilabilir bir miktar olan 10 eV civarinda
olur. Yalnizca ¢ok daha agir pargaciklar daha yavas hareket eder. Baglangigta, yiliksek
hizli nétrinolar rastgele her yone hareket ettiklerinden bunun sonucu olarak hizlarinda
bir dagilim ortaya ¢ikar. Parcaciklar yogunlugun fazla oldugu yerel bir bolgeden
uzaklasirken nétrinolarin biitiin kiigiik 6l¢ekli dalgalanmalar1 soniimlendirmesine neden
olan, iste bu hiz dagilimdir. Yalmzca en biiyiik dalgalanmalar, yani 10" Mg'nin
izerinde olanlar, sonunda ancak nétrinolar yavasladiginda duran bu soniimlendirme
etkisinden varliklarini siirdiirerek ¢ikabilirler. Kalan kiime kiitleli bulutlar galaksileri
olusturmak iizere parcalanir ve yapimin olusumu i¢in bir baska yukaridan-asagiya

senaryosu yaratirlar.



Pargalanmayla ilgili yap1 olusumunun bir versiyonu da yildizlararas1 gazi
siipiirerek yap1 olusumunun baglarinda kabuklar meydana getiren megaparsekler
genigliginde devasal patlamalart igerir. Bu, pargalanip bugilin gordiigiimiiz galaksileri
olusturan kiiresel kabuklar, kopiiklerin duvarlar: igerisine yogunlagsmiglardi. Kabuklarin
icinde, herhangi bir olusum igin higbir etken yoktu iste bu yiizden bugiin bu bosluklar

igerisinde galaksilere rastlanmamaktadir.

HDM ile kiyaslandiginda CDM parcaciklart daha kiitleli ve daha yavas
hareketlidirler, bu ylizden kiitlesel ¢cekim etkisi bunlar kii¢iik yogunluk tedirginliklerine
hapsedebilir. CDM’nin  egemen oldugu senaryodakiire seklindeki kiimeler
boyutlarindaki nesneler, CDM’nin 1s1ma ve diger parcaciklar yoluyla ciftlerinden
ayrilmasindan sonra olustu.Kritik kiitle yaklasik 10°°M,’dur. Daha biiyiik nesneler
sirastyla kiimelenme sonucu olusurlar bdylelikle de hiyerarsik kiimelenme meydana

gelir.

HDM parcaciklart hizlar1 rolativistik hizlarin altina diisene dek kendilerinden
olusacak yapilar kuramazlar, yani bunlar CDM pargaciklarindan ¢ok daha sonra yapi
olustururlar. Bu nedenden dolayi, galaksiler CDM egemen modelinde HDM modeline

nazaran daha dnce ortaya cikar.

Yukaridan -asagiya senaryolarinin énemli bir kusuru vardir: galaksilerin galaksi
kiimelerinden 6nce olustuguna iligkin pek ¢ok kanit vardir. En uzak galaksilerin tiimii
degilsede ¢cogunlugu, barindirdiklar1 yildizlarin yas yelpazesine gore olduke¢a yaslh gibi
dururken, pek c¢ok kiime de yeni yeni olusuyor gibi goziikmektedir. Degisik bir
yaklagim, kiiclik galaksilerin kiimelesip kaynasarak gittik¢e daha biiyiik kiitleli sistemler
olusturdugu  "asagidan-yukariya" senaryosunu giindeme getirir. Kiigiik yapilari
biiyliklerden once geldigi, gozledigimiz evreni en iyi temsil eden iste bdyle bir
siralamadir. Eger evrende, genellikle zayif bir bicimde etkilesen biiyiik kiitleli
pargaciklardan (WIMP'ler) olustugu varsayilan soguk karanlik madde baskin ise
asagidan-yukariya senaryosu gegerli olabilir. Ama evren, galaksilerin olugsmasindan ¢ok
once ortaya c¢ikan yogunlasmis, baryon kokenli topaklanmalardanda(MACHO'lar)

meydana gelmis olabilir. Yukaridan-asagiya senaryosunda oldugu gibi dalgalanmalar



bliylimeye ancak evrende 1s1mnim degil maddenin baskin oldugu, biiyiik patlamadan 100
000 y1l sonraki donemde baslamiglardir. Daha sonralar1 1sinim serbest elektronlardan
sacilmaya devam etmis ve biiyilik patlamadan 300 000 y1l sonraki bir donemde hidrojen
atomlar1 ortaya ¢ikincaya kadar baryonlara sikica bagli kalmistir. Bununla birlikte, bu
senaryoya gore baryonlar kiitle ¢ekimini kontrol etmezler. Soguk karanlik madde
baskindir ve kiitle ¢ekimi bir yana 1smimlada etkilesmez. Bu nedenle disariya sizan
isintimin -~ beraberinde madde tagimasi  sonucunda yogunluk dalgalanmalari
sontimlenmekten kurtulur. Dahasi, karanlik madde soguk oldugundan kiitle ¢ekimine
kars1 koyacak termal bir basing uygulamaz ve kiitle ¢ekimsel karasizliklar nedeniyle
yogunluk dalgalarinin biiylimesine direng géstermez.

Bunun tersine, baryon ya da nétrinolarin baskin oldugu evrenle ilgili bir 6dnceki
ornekte kiigiik dalgalanmalar, hizla hareket eden yiiksek enerjili parcaciklar tarafindan
sontimlandirilir. Cok agir ve fotonlarla etkilesim olasilig1 ¢ok diisiik olan soguk karanlik
madde pargaciklarinin tersine, "siselenmis" 1smnimi, baryon kokenli ya da ndtrino
maddesinin "sicak" oldugunu diisiinebiliriz.

Son zamana kadar araglarimiz, mikrodalga fonundaki dalgalanmalari
saptayamiyorlardi. Bildigimiz tek sey eger varsa bu dalgalanmalarin, araglarimizin
algilayabileceginden daha zayif olmalar1 gerektigiydi. Bu nedenle c¢ok diisiik bir
dalgalanma genligi iist sinirimiz vardi. Bu da bugilin gordiigiimiiz yapinin ¢ok zayif
dalgalanmalardan kaynaklandigr anlamina geliyordu. Bu smir, diislincelerimizi
galaksilerin yalnizca baryon kdkenli maddeden olustugu modellerle sinirlamamiz igin
yeterliydi.

Soguk karanlik madde kozmolojileri i¢in kuvvetli bir model ortaya ¢ikti. Soguk
karanlik madde dagilimindaki dalgalanmalar baryon kokenli madde dalgalanmalariyla
basliyordu: baryon kokenli madde hala 1smmim tarafindan tutulmaktayken biiyiimeye
basliyorlardi. Oysa ¢6kme yalnizca madde ve 1s1nim birbirinden ayrildiktan sonra ortaya
cikmaktadir. Sonunda baryonlar kurtulduklari zaman soguk karanlik madde tarafindan
yaratilan kiitle ¢cekimsel potansiyel kuyularina diiserler. Biiylik dlgekli yapilar, soguk
karanlik maddedeki ¢ok daha kiiciik dalgalanmalardan kaynaklanirlar. Buna paralel
olarakda mikrodalga fonunda daha kiiciik dalgalanmalar ortaya ¢ikar.

Baslangigtaki yogunluk dalgalanmalarinin ortaya ¢iktigi en kiiclik bdlgelerde

dalgalanma siddetinin en kuvvetli olmas1 beklenir. Bunun anlami sudur: kiiciik 6lgekli



dalgalanmalar en Once ortaya ¢iktiklarindan biiyliyp gelismeleri i¢in ¢ok zamanlari
vardir. Bu nedenle, zaman gectik¢e giderek daha biiyiik bolgelerde dalgalanmalar ortaya
cikmaya baslar. Daha kii¢iik dalgalanmalar kiimelesirken bunlarinda genlikleri artar.
Dalgalanmalar kiigiikten biiytige dogru bir hiyerarsi icinde gelisir. Bu nedenle, gelisip
giiclenmeleri i¢in en uzun zamana sahip olduklarindan, kiigiik dalgalanmalar en once
¢Okerler.

Soguk karanlik maddenin baskin oldugu bir evrende ilk olarak ortaya ¢ikan
cisimler, clice galaksilere karsilik gelen kiigiik kiitleli cisimlerdir. Bildigimiz galaksiler,
evrenin boyutlariin simdikinin onda biri, yasminda yaklasik on milyar yil oldugu
doneme kadar ortaya ¢ikmazlar. Olusan galaksiler, i¢lerinde baryonlarin barinabildigi
soguk karanlik maddeden yapilmis olan halolarida kapsarlar. Baryonlar enerji yayar ve
sogurlar, boyleliklede karanlik maddeden daha yogun bir duruma gecerler. Ancak kiitle
cekimi termal basinci altettigi zaman madde bulutu ¢okerek galaksileri olusturabilir.

Coken ilk bulutlarin boyutlari, kismen bulutlarin kendi kiitle ¢ekimi ile ona karsi
koyma egilimi gosteren, bulutun merkezi ve ylizeyi arasindaki termal basing farki
arasindaki rekabet sonucunda belirlenir. Bulutun boyutlari, bulutun bu dénemdeki
kiitlecekimsel potansiyel enerjisi ile termal enerjisinin, yani gaz atomlariin kiitle
cekimsel ¢okmeye karst koyma egilimindeki rastgele hareketlerinin  (Vs)
karsilastirilmasi sonucu hesaplanabilir. Kiitlesi M ve yarigapt R olan bir bulutun kiitle
cekimsel potansiyel enerjisi, simdiki boyutlarina dogru ¢okerken yaptig kiitle ¢ekimsel
serbest diisme sonucu yaydigi enerji olup degeri de GM? /R olur. Termal enerji ise
biitiin atomlarin kinetik enerjisi olup degeri MV? /2 dir. Eger kiitle yeterince biiyiikse ya
da baska bir deyisle; Mjcans = Vs3/G3/p1/2 siirini agtyorsa, kiitle ¢gekimi termal basinca
{istiinliik saglar. Yukaridaki denklemde p gaz yogunlugu olup M yaklasik pr’ yazilmus
ve 2 carpan1 ihmak edilmistir. Bu denklem ilk olarak Ingiliz astrofizik¢i James Jeans
tarafindan ¢ikarilmustir.

Simdi Jeans kiitlesi ad1 verilen, ¢okmek i¢in gerekli olan en kiiciik kiitle 6lgegini
hesaplayabiliriz. Ayrisma doneminde, evrenin boyutlart su andaki boyutlarinin binde
biriydi ve sonug¢ olarak yogunlugu bugiinkiinden bir milyon kat fazlaydi. Benzer
bigimde fon 1siniminin sicakligi, giinlimiizdeki degerinden bin kat biiyiiktii. Sicakliktan
Vs termal hizi bulunur. bir kez bu sicaklik ve yogunluk bulundu mu, bir milyon M,

oldugu bulunan Jeans kiitlesi hesaplanirki bu da en kiiglik galaksilerin boyutudur. Bu



nedenle, asagidan-yukariya senaryosunda boyle ciice galaksiler, en 6nce ¢oken en kiiclik

yapilardir. Sonra gittikge daha biiyiik yapilar, en sonrada galaksi kiimeleri olusur.

Ciftlerden ayrilma olayindan giiniimiize dek yapi1 olusturma modelleri bir¢ok
kisitlama ile kars1 karsiyadir. Bu modeller bilgisayar ortamindaki, belli bir genlesme
uzayinda, belli bir basing yogunlugu ve hiz dagiliminin verildigi N-cisim
simiilasyonlarinda en iyi sekilde hesaplanirlar. Diger baslangi¢ sartlari ise gdzlemlenen
Kozmik Mikrodalga Arkafon Isimasi ile zitlagmayan yogunluk dalgalanmasinin siddeti

ve sayisidir.

Tipik olarak, N = 1-2 milyon, her test parcacigimin kiitlesi 10''(bir galaksi), ve
hacim (80 Mpc/h) dir.(h = Hy/100). Karanlik maddeler ararsindaki tiim etkilesimler
sadece kiitlesel cekim seklinde olmalidir. Dahasi, modelin veya simulasyonun
kiimelenme o6zellikleri gozlemlenen kiimelenmeyi yansitmaktadir. Model ve gercek
ararsindaki kiimelenme miktarim1 karsilastirmak maksadiyla galaksi dogrulama
fonksiyonunu tartismak cok yerinde olur. Gelisi giizel bir sekilde bir galaksi
secildiginde bundan r mesafe uzaklikta bir komsu galaksiyi bulma ihtimali
p=n (Vol) (1+x(r))’dir, burada n say1 yogunlugu, x(r) konumsal dogrulama fonksiyonu
ve Vol ise verilen uzayin hacmidir. Noktalar birbirleri ile ilgili ise (kiimelenmis),

x(r) > 0 olur. Eger x(r) = 0,ise kiimelenme yoktur, ve formiil p = n (Vol)’e indirgenir ki
bu da biitiinliyle rastgele dagilim yapmis noktalar i¢in beklenen esitliktir. Ayrica sabit
bir DW agisi igin agisal dogrulama fonksiyonu w(q) yazilabilir. p = (n)(DW) (1+w(q))
elde edilir. G6zlenen evren igin, x(r) (1/r,)® burada g = 1.8 ve r, = 6.7 Mpc/h*dir. Ayrica
w(q) = (q/qe) & x(r) kiigiik r i¢in biiyiik olur, bunun anlami galaksileri birbirlerine ¢ok
yakin bulma olasiliginin ¢ok yiiksek olmasidir. Bu sonug sasirtict degildir; galaksiler
birbirlerine yakin kiimelenme egilimindedirler. Cok biiyiik r i¢in, x(r) sifira dogru gider
ve formiil p = (n) (Vol)’a indirgenir, bdylelikle biiyiik bir r’de galaksi bulma sans1 daha
belirsizdir. Bu evrenin biiyiik (ylizlerce megaparsek) captaki bosluklar, duvarlar ve
kopiiklere egilim gdsterme 6zelligi ile uyumludur. En 6nemli nokta uzaysal (konumsal)
ve acgisal galaksi dogrulama fonksiyonlarinin w(q) ve x(r)’in bilgisayar modelindeki ve
gbzlenen evrendeki ile denk olmasidir. Sayet bilgisayar simiilasyonunun x(r)’1 r, i¢in

6.7 Mpc/h ve g i¢in 1.8’¢ esit olmazsa, dogrulanmas1 ya da tekrar bastan yazilmasi



gerekir. Bunun gibi uzaysal ve acisal dogrulama fonksiyonlar1 kiimeler igin yazilip
aym sekilde kullanilabilirler.

N-cisim simiilasyonunun sonuglarinin gozlenenle karsilastirilmasinda evrenin
genis captaki gozlemi ve kiimelere olan uzakliklarin belirsizlikler icerdigi
unutulmamalidir. Ciinkii elektromanyetik mesafe 6l¢iisii kesin olarak bilinmemektedir.
Dahasi, kiimelerin kiitle merkezine olan uzakliklar1 ve galaksilerin diizensiz hizlar1 tam
olarak bilinmemektedir. Bizim gézlemliyebildigimiz diizensiz bilesen art1 tiim kiimenin
acisal hizidir. Hubble kanunu uydulandigi takdirde, Viusa = Hod, ve gozlenenler
grafiklestirildiginde ortaya “Tanrinin Parmaklar’” etkisi ¢ikmaktadir — Vagsa'in

degerlerinin bariz bir artis1 (Sekil 15°e bakiniz)
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Sekil 15: Sayet basit¢e galaksinin agisal hizint bize olan uzakliginin Olgiisii olarak
kullanirsak galaksilerin herhangi kiimelenmis grubu acisal dogrultuda gecis dogrultusuna nazaran

gelisigiizel 6zel hareketlerin etkisi sonucu genislemis goriiniirler.

CDM’yi ya da HDM’yi desdekleyen ve gozlemlenen evrenle uyum i¢inde olan
bir model yapilarin olusumunu belirleyen metodu da ortaya ¢ikarir (kiimelenme veya
parcalanma). Oyle goriiniiyor ki galaksiler dnce kabaca yaklasik z = 3’de olustu, ve bazi
kuasarlarin z’si 4’den biiyiiktii. Once daha biiyiikk yapilar olustugundan HDM
egemenligindeki modelde temel sorun, galaksiler gibi daha kiiciikk yapilarin uzun bir
siire ortaya ¢ikmamasindadir. Bununla birlikte, ¢ok biiyiik ¢apta (yaklasik 100 Mpc)
yapilar1 evrende go6zlemliyoruz, bu da CDM’den daha ¢ok HDM’ye dogal bir

uzunluktur.



Tiim modellerde genislemenin geregi olarak Qqp1am 1°€ esitlendi. Sadece baryonik
olan ( hi¢ karanlik madde icermeyen yani Qparyon = 1) maddeler diisiiniildiigiinde bu bir
ise yaramamaktadir, ¢iinkii gozlemlerden elde edilen verilerle zitlagmaktadir. (Biiyiik
Patlamadan buyana, Quaryoen genellikle 0.05 civarindadir). Saf HDM (Q, = 1) modelleri
kusurludur. Bunlar gozlem sonuglarina riayet etmezler, ¢iinkii gozlemlenen evrende
HDM maddelerinin sahip olacagindan daha da fazla maddenin kiimeyi igermeye yonelik
bir egilimi vardir; ayrica biiyiik galaksi kiimelerinin sayilar1 fazladir Sekil 16 — 17.
Ustelik, daha onceden belirtildigi gibi z = 1 olmadan énce HDM modelinde galaksi
olusumu olmamaktadir ancak z = 3’lii galaksiler ile z > 4’li kuasarlar

gbzlemlenmektedir.

Saf CDM (Qcpm = 1) modelleri HDM modelleri konusunda bir ilerlemedir; CDM
modelleri daha fazla kiimeye sahiptirler. CDM modelleri art1 baryonlar (Qcpy = 0.95,
Qparyon = 0.05) benzer sonuglar verir. (Sekil 16, 17 ve 18)



Sekil 16:

wy V0) Hnay, 2B

Sekil 17




Sekil 18:Soguk karanlik maddede galaksi olusumu. Soguk karanlik madde yikiminin sayisal bir
similasyona gore galaksi olusumu. Zaman siralamasi (yukarida )evrenin ilk zamanlarindan (asagida)bu
giine dogrudur. (a) gelisme gosteren ii¢ galaksi iceren li¢ milyon 151k yili kiibiindeki genisleyen bir
evren.(b)boyle bir protogalaksiye yakin bir bakig(genislemeyen koordinatlarda),burada birleserek galaksi

olusturan bir ¢ok leke goriilmektedir.
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Sekil 19: . iki CDM ve HDM modellerinin kesitlerinin karsilastiriimasi
X = 1.5°daki simiilasyon kutusunun bir 8x8x25 Mpc’® diliminin izdiisiimii. Sol panelde Qo = 0.3

modelindeki soguk (iist) ve sicak (alt) madde parcaciklari goriilmektedir. Sag panelde ise ayni hacimli

fakat Qo = 0.2 modelinin verileri bulunmaktadir.

Hangisinin daha dogru oldugunu anlamak i¢in gozlemlenen kuasar ve galaksi
sayilarmi, iclerinde kuasar ve parlak galaksiler bulundurabilen modellerdeki kiitlesel
karanlik halolarin miktarlariyla kiyashyabiliriz. Q, = 0.3 modeli z > 4’de yeterli sayiya
sahip olma egilimindedir. Cok az sayida olusmus karanlik hale vardir, 4.5 kadar
olabilecek z degerleri i¢in bu model gozlemlenen quasar sayilariyla uyum gosterecek
yeterli sayidaki quasara sahip degildir. Sayet Q, = 0.2 olan modelin daha dogru oldugu
sonucuna varilirsa, o vakit notrinonun kiitlesi iizerine 4.7eV/c* (bu modelde kullanilan
deger)’lik bir iist sinirlama gelir. CDM, HDM ve bu ikisinin kombinezonlarinin yap1
olusumlarinda nasil farklilik gosterdikleri bunlarin lineer gii¢ spektrumlarina bakilarak
tartigilabilir. Sekil 20°de oldugu gibi, belli bir uzunluk 6l¢eginin dalgalanmalar1 bu
uzunluk 6l¢egi tizerinde Dp/p’yu etkileyisi verilmektedir.
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Sekil20:  Quopiam = 1 modelleri i¢in gliniimiizdeki lineer gii¢ dagilim spektrumu; saf CDM (noktalr),
Q, = 0.2 CDM+HDM (¢izgi ¢izgi) ve Qo = 0.3 CDM + HDM (diiz ¢izgi). Soguk (iistte) ve sicak (altta)

bilesenler karisik modellerde ayr1 ayr gosterilmektedir

HDM  eklendik¢e kisa dalga dalgalanmalarinin  Dp/p’nun  yogunluk
dalgalanmalar1 miktarinda kiigiik-¢apli yapilarin olusumunda bir indirgenmeye yol acan
bir azalma gosterdigine dikkat edilmelidir. (Bu kiiciik-¢aptaki  yogunluk
dalgalanmalarinin nasil bastirildigin1 sdylemenin sadece baska bir yoludur.) CDM
varlig1 kisadalga dalgalanmalarinin CDM’sizlige oranla daha yogun olmasina neden
olur, ¢cok fazla CDM (saf CDM modellerinde oldugu gibi) ¢ok fazla kiiciik capl
yapilara neden olur. (Japon uydusu ASCA ile yapilan son gozlemler CDM’nin en
azindan kismen dogru oldugunu sdylenmektedir). ASCA Fornax kiimesindeki sicak x-
1s1n gazini inceledi. (Sicak gaz bir karanlik madde iz siiriiclistidiir, ¢iinkii hem karanlik
hem de parlak maddenin yogunlugunun c¢ok fazla oldugu bolgelere toplanir. Parlak
maddenin olmadig1 bir bolgeye toplanmis gaz orada karanlik maddenin olabilecegini
ima eder.) Gozlemler karanlik maddenin yiginlar halinde varolma egilimi gosterdigini
ileri stirmektedir. Hem NGC 1399 etrafindaki kiime Olceginde hem de Fornax
kiimesinin merkezindeki kiitlesel eliptik galaksi Ol¢eginde. Karanlik maddenin bu
sekilde yogunlasip kiimelenmesi gercegi hiyerarsik kiimelenmenin (CDM) tercih

edildigini gosterir. Ancak, karanlik maddenin iki ayr1 Olgekte yigilmasi (kiime ve



galaksi 6lgegi) hem CDM’nin hem de HDM’nin yapi olusumunda yer aldiginm ileri
stirer. Her 1ki agidan da CDM gergekten vardir.)

Meyilli soguk karanlik madde veya TDM, CDM ve HDM’deki noksanlar
gidermek i¢in bir gii¢ spektrumu kullanilarak su sekilde elde edilmis bir girisimdir.
Sekil 20°deki saf CDM’nin gii¢ spektrum hatt1 alinir ve “X” ile isaretlenmis nokta
etrafinda saat yoniinde dondiiriiliir. TDM (Sekil 21), boylece, hem biiyiik capli 6lgeklere
hem de kiiciik capli dlceklere cevap vermeye devam eder. TDM gii¢ spektrumu sicak ve

soguk bilesenlerininkinin arasinda bir etkiye sahiptir.
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Sekil 21 TDM: Qyopiam = 1 modelleri i¢in giiniimiizdeki lineer gii¢ dagilim spektrumu; saf CDM (noktalr),
Qo =0.2 CDM+HDM (¢izgi ¢izgi) ve Qo = 0.3 CDM + HDM (diiz ¢izgi). Soguk (iistte) ve sicak (altta)

bilesenler karisik modellerde ayr1 ayr gosterilmektedir.

TDM matematiksel agidan uygulanabilir, ama TDM’yi kullanan modellerde
cogunlukla biiyiik olcek bazindaki biiyilk DT/T dalgalanma sekli , gozlemler ile
uyumsuz olduklarini agik¢a gdstermektedirler.

Bir diger modelde, evrenin eneji yogunlugunun %80’1 L kozmolojik sabitinin
icinde yeralir. Burada Qp = 0.8, Qcpm = 0.15 ve Quaryon = 0.05 dir. Bu modelde,
Qcom/Qbaryon = 3 olduguna dikkat ediniz, bu da MACHO’ lardan ziyade CDM’nin
halolarda daha baskin oldugunu gdsterir. Diger modeller yapilarin olusumlarinda tohum
gorevi istlenen kozmik zincirler gibi topolojik kusurlar icermektedirler. HDM arti
baryonik model sayet kozmik zincirlerin dongiileri varsa bir dereceye kadar

tyilestirilebilir; yani galaksilerin olusumu tohumlardan 6nce gerceklesmistir.



Egik galaksi olusumu kavrami baryonik parlak maddenin karanlik madde ile ayni
sekilde dagilip dagilmadigi sorusuna cevap vermektedir. Belli bir yerdeki karanlik
madde miktarina biitlinliyle orantili baryon yogunlugu olmasi konusunda 1srarli bir
model gozlemlerle uyusmamaktadir. Egik galaksi olusumu baryonik maddenin sadece
karanlik maddenin yogunlugunun en yiikksek oldugu yerlerde yogunlastigini
farzetmektedir. Ayrica Egik Galaksi Olusumu’nu kullanan modeller gozlemlerle daha

uyumlu olmaktadirlar. (Asagidaki Sekil 22’ye bakiniz)
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Sekil 22: Egik Galaksi Olusumu
Bir soguk karanlik madde simiilasyonundaki kiitle noktalarmin dagilimi soldaki diyagramda
gosterilmektedir. Sagda ise sadece soguk madde simiilasyonlarindaki en yiksek zirveler

gosterilmektedir. Bu gokyiiziindeki galaksi dagilimlarina daha fazla benzemektedir.

Egik galaksi olusumunun fiziksel olas1 bir agiklamasi yildiz olusumu igin bir
minimum veya esik baryon yogunlugu gerektirir, ancak bu baryon yogunlugu karanlik
madde yogunluguna bagimhidir ve sadece bu esik seviyesine karanlik maddenin
yogunlugunun yeterince yiiksek oldugu yerlerde ulasir. (belli bir karanlik madde

yogunlugunun altinda baryonlar yildiz olugturamamalilar.)

Galaksilerin neden parlak maddeyi ¢evreleyen karanlik halolardan olustuklariyla
ilgili muhtemel bir agiklama bunlarin olusumlariyla dogrudan ilgilidir. Madde (baryonik
ama parlama yapmayan, ve baryonik olmayan) yiiksek yogunlukta yaricapi baslangic

yarigapinin yarisina esit olana dek yikima ugrar. (Bu Virial teorimiyle kanitlanabilir.)



Bu karanlik halonun yarigapidir ve sabittir. Sayet karanlik halo yeterli kiitleye sahip ise
o vakit nihayetinde, parlak bir bilesen olusturacak materyale ev sahipligi yapabilir. Bu
Egik galaksi olusumu ile ilgilidir bazi, hepsi degil, halolar yikim gosteren parlak

maddeye sahip olabilirler.

5.1 Topolojik Kusurlar

Evrendeki yapt olusumu hakkindaki tartisma topolojik etkilere deginilmeden
bitirilemez. Siipersimetri (SUSY) sadece ilkel sicak evrende mevcuttu. Bu simetri evren
soguduk¢a bazi noktalarda bozuldu. Simetrideki bu kayip bir kerede her yerde
olmayarak manyetik monopol, tek-boyutlu kozmik zincirler (Biiylik Cekicinin bir
kozmik zincir oldugu disiiniilmektedir) ve iki boyutlu kozmik duvarlar gibi topolojik
arizalar olusturdu. Manyetik monopoller evrenin yildizlarinda yiliksek miktarlarda
tiretilmis olmalidirlar (GUTs devresi esnasinda), ancak heniiz gézlemlenememislerdir.
Erken evrenin genisleme teorisi parcacik basina tek bir ufuk birakarak ve bu eksikligi
yaratarak bunlarin ¢ogu veya hepsinden siyrilmistir. Kozmik zincirler ve alan duvarlari
baryonik maddeyi c¢ektiklerinden hiyerarsik kiimelenme modelindeki (CDM’nin
egemen oldugu) galaksi olusumu i¢in tohum gorevini istlenebilirler. (Sekilr 23°e
bakiniz). Neil Turok sayet galaksiler kozmik zincirler dongiisii (megaparsekler capinda)
lizerine yogunlasmaya birakilirlarsa sonugta dogru kiime dogrulama fonksiyonlu evren
modelinin elde edildigini gosterdi. Kozmik zincir dongiileri baglangi¢ sartlart olma
konusunda gelisi gilizel fazla yogunluklardan daha uygun olma egilimindedirler.
Kozmik zincirler ve alan duvarlart enerjilerini disariya 1s1ma yoluyla (kiitlesel ¢ekim

dalgalar1 seklinde) yayabilirler, bu yilizden giiniimiizde var olabilir veya olmayabilirler.



Sekil 23: Kozmik Zincirler.
Kozmik zincirlerin kurabilecekleri bir muhtemel agin bilgisayar simiilasyonu. Uzaydaki bu derece kiitleli

ve tek boyutlu arizalar belki de galaksi olusumunu tetikleyecek “tohumlarin” kendisidir.



SONUC

Karanlik madde konusundaki tutucu kuskular, gézlemsel verilerin ve uygulanan
coziimlemelerin yetersizligine dikkat ¢ekebilir. Aslinda, temel gokbilim verilerinin son
yillarda arttigin1 veya degistigini soyleyemeyiz. Karanlik maddeyi laboratuvarda heniiz
algilayamadik ama, karanlik maddeye iliskin elimizde dolaysiz kanitlar bulunmaktadir.
Bugiin, fizik, gokbilim ve evrenbilim alanlarinda yapilan ¢alismalarda karanlik madde
kendine yer bulmustur.

Burada karanlik maddenin var olmadigim1 diisiinenlere karsi, var oldugu

ispatlanmig ve genis bir kabul gérmiistiir.
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