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MINIMAL OLMAYAN HIGGS ENFLASYONU

OZET

Gozlemlere gore evrenimiz homojen ve izotropik yapida, Hubble parametresine baglh
olarak genigliyor. Evrenin homojen ve izotropik yapist biiyiik dl¢eklerde gegerlidir.
Uzayin homojen olmasit maddenin heryerde esit dagilim gostermesi ve izotropik olmasi
ise her yonde esit sekilde dagilmasidir. Uzayin farkli noktalarindan gelen kozmik
mikrodalga arkaplan 1sinimi hemen hemen ayni sicakliklardadir. Biiyiik 6lgeklerde
yaklasik homojen yapiya sahip olan evren, kiiciik 6lgeklerde kiitle ¢ekiminin etkisi ile
hizlarda degisme gostererek homojen olmayan yapilart meydana geliyor. Bilyiik patlama
modelinde diizliik problemi ve ufuk problemi vardir. Buna ¢6ziim olarak enflasyon
teorisi One siiriilmiistiir. Enflasyon teorisi evrenin ivmelenerek genislemesi olarak
bilinir. Enflasyonun gergeklestigi enerji seviyesi GUT (biiyiik birlesme donemi)dlgegi
civarindadir. Giintimiizdeki gozlemler Friedman-Robertson-Walker uzayma k = 0’da
uyumlu oldugunu gosterir. Ancak, homojen FRW modeli Kozmik Mikrodalga Fon
(CMB) radyasyonunda izotropik olmamasi, evrendeki madde dagilimi ve galaksilerin
olusumu gibi sorulara cevap verememektedir. Bu yiizden homojen FRW modelinin
etrafindaki tedirgemeleri siniflandirmak bunlarin evrimini incelemek yapi olusumunu
anlamak icin ¢ok onemlidir. Enflasyon ise bu 107> mertebesindeki tedirgemelerin
kaynaginin kuantum dalgalanmalar1 oldugunu sdylemektedir.

Standart Modeldeki Higgs alami eger kiitle-cekim ile minimal olmayan etkilesime
giriyorsa erken evrenin enflasyonlu bir gsekilde genislemesine neden olur.  Bu
modelin ortaya attig1 tahminler Kozmik Mikrodalga Fon Isimasi(CMB) ile gozlemlenen
parametreler ile iyl bir uyum saglamakta ve Biiyiik Hadron Carpistiricisimin (LHC)
bize verdigi kiitle degerlerini kullanmaktadir. Bunu yaparken yeni bir parcaciga ihtiyag
duymadan sadece kiitle-cekim ile minimal olmayan etkilesime giren Higgs skalar alanini
kullanmasi yeterlidir. Burada iglemlerimizi daha kolay ve hizli yapabilmek i¢in Jordan
cercevesinden, Einstein cercevesine konformal bir doniisim yaptim. Bu konformal
doniisiimiin sonucunda da yeni bir potansiyel tanimladim. Bu tamimladigim potansiyel
sadece Higgs alanlarinin bir fonksiyonu olmaktadir. Bu alanin ortaya ¢ikardigi yeni
sonuglara gore cok biiyiik ve cok kiiciik limitlerde Higgs alanlarinin davraniglarini
inceledim. Ortaya c¢ikan sonuglara gore minimal olmayan etkilesim sabiti eger 1’den
cok kiiciik bir deger aliyorsa Higgs alan1 yeni tanimladigimiz potansiyel ile ayn1 sekilde
davramiyor. EZer minimal olmayan etkilesim sabiti 1’den ¢ok biiyiik bir deger aliyorsa
Higgs alam ile tanimladigimiz yeni potansiyel arasinda iistel bir iligki olugsmakta ve bu
sayede spectral indeks ve tensor pertiirbasyan oranlarini yeniden hesaplayabiliyoruz. Bu
sayede buldugumuz yeni tensor pertiirbasyon orani ve spectral indeks degerleri CMB’nin
bize verdigi degerler ile ortiisiiyor. Bu tez calismamda Higgs Enflasyonu modelini tekrar
gozden gecirdim ve onun tahminlerini yeni veriler ile karsilagtirarak tutarlilifini test
ettim.
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NON-MINIMAL HIGGS INFLATION

SUMMARY

The most important feature of our universe is its large scale homogeneity, isotropy and
almost flatness. This feature ensures that observations made from our single vantage point
are representative of the universe as a whole. Metric defining the universe is Friedmann
Robertson Walker (FRW) which is homogeneous spatially and isotropic, expands with the
same speed in each space direction,

ds* = —dt* +a* (a’r2 + 1*2(41’62 —|—sin29d¢2)).

The equations of the motion that the matter content satisfies is called Friedmann equations

k  a? 8nGp
22 T
a a 3
a 4nG
= = 3
, 3 (p+3p)
dp a
= — = —3H H: .
5 (p+p) — -

Let’s look at the initial conditions characterizing matter. There are two things that we
have to know about initial conditions. How the matter is distributed in space, i.e. its
location, and how they are moving, i.e. its initial field of velocities. Inflation is proposed
to solve initial condition problems. These problems are homogeneity, isotropy (horizon)
problem and flatness problem.

The current results from the Large Hadron Collider (LHC) completed the particle zoo of
the Standard Model (SM) of particle physics by the discovery of a Higgs boson, while
at the same time showing no signs of any beyond the SM physics. The first results from
the Planck satellite further confirm the inflationary scenario for the early Universe and
favour a simple inflationary scenario with only one slow rolling scalar field. The question
remains, whether it is needed to add more particle states to the SM to make the inflation
possible, or can it be explained with the already present ones?

The fact that our universe is almost flat, homogeneous and isotropic is often considered as
a strong indication that the Standard Model (SM) of elementary particles is not complete.
Indeed, these puzzles,together with the problem of generation of (almost) scale invariant
spectrum of perturbations, necessary for structure formation, are most elegantly solved by
inflation [1-3]. The majority of present models of inflation require an introduction of an
additional scalar—the inflaton. This hypothetical particle may appear in a natural or not so
natural way in different extensions of the SM, involving Grand Unified Theories (GUTs),
supersymmetry, string theory, extra dimensions, etc. Inflaton properties are constrained
by the observations of fluctuations of the Cosmic Microwave Background (CMB) and the
matter distribution in the universe. Though the mass and the interaction of the inflaton
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with matter fields are not fixed, the well known considerations prefer a heavy scalar field
with a mass 1013 GeV and extremely small self-interacting quartic coupling constant
A ~ 10713, This value of the mass is close to the GUT scale, which is often considered as
an argument in favour of existence of new physics between the electroweak and Planck
scales.

The most economic inflationary scenario is based on the identification of the inflation
with the SM Higgs boson and the use of the idea of chaotic initial conditions [4,5]. The
theory is nothing but the SM with the non-minimal coupling of the Higgs field to gravity
with the gravitational part of the action

M: R 3uhdMh
SJ:/d“x\/—_g[—TR—ﬁ?R%— g

—V(n)]

Here R is the scalar curvature, the first term is the standard Hilbert-Einstein action, h
is the Higgs field, and a new coupling constant, fixing the strength of the non- minimal
interaction. The presence of non-minimal coupling is required for consistency of the
SM in curved space-time. The value of cannot be fixed theoretically within the SM The
presence of the non-minimal coupling insures the flatness of the scalar potential in the
Einstein frame at large values of the Higgs field. We suppose that quadratic term is
irrelevant during inflationary regime (it is true if M ~ M), ). The simplest way to analyse
this action is to make the conformal transformation [6]

8uv — guv = nguv

=7
P
where M), = \/#TN = 2.44x10'8GeV is the reduced Planck mass. This transformation

leads to a non-minimal kinetic term for the scalar field, which can be removed by changing
to the new scalar field y

3 2
ai _ \/ @+ m (@)
dh

04

Finally, the action called the Einstein frame action, opposed to the original Jordan frame
action

M2 . 9y yoM
sp= [ dixy/=gl- 3R+ 2EZE u(y)

where R is calculated using the metric g uv and the potential is rescaled with the conformal
factor

U = gy g (P00~ VP

Already here one can hope that the situation is better, than without the non-minimal
coupling: for large field values & ~ h, and the Einstein frame potential U becomes flat.
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The case of large non-minimal coupling & is particularly simple [6]. We have the
following change of variables

M
h< =L

§

ise

dx
\/M§+6§2h2+§h2sz:>%z1:>xzh

M
h>—L

¢
dy My §2h2+§h2 6+1/¢&

dh En2 I

x~\[M InQ?(h

h% xp(

fM)

h icin h< ?”
% - 3 2 . . Mp
SM,InQ?(h) icin h>> =

AMA
)~ b1 - expl-— )
p

2

Thus, at large x the potential is exponentially flat for any value of the self coupling A.
The ratio A /&2 defines the energy density at high fields now, and thus it is possible to
satisfy the COBE normalization for any A by choosing sufficiently large value &.
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1. GIRIS

Genel gorelilik kurami, Newton cekim kanunlar1 ve 6zel goreliligin birlesimi ile ilk
olarak giines sisteminin disindaki gezegenlerin hareketlerini tanimlamak i¢in Einstein
tarafindan ortaya atilmistir. Denklemlerin matematiksel sadeligi ve evren hakkinda iyi
yaklagimlar saglamasiyla kozmolojide onemli yer tutmustur. FEinstein evrenin statik
olduguna inanip alan denklemlerine kozmolojik sabiti de eklemis, fakat Hubble tarafindan

evrenin genislemesi kesfedilince bu sabiti geri ¢ekmistir.

Gozlemlere gore evrenin biiyiik dlceklerde homojen, izotropik ve neredeyse diiz olmasi
FRW metrigine uydugunu gosterir. Fakat belli 6lceklerin altindaki homojensizlikleri
(galaksiler,bulutsular vs.) anlamak i¢in FRW metrigi etrafindaki tedirgemeleri incele-
memiz gerekir. Baglangictaki homojen olmayan yapilarin genisleme ile nasil evrilecegini
anlamak, galaksi gibi yapilarin nasil olusacagini agiklayabilmek kozmolojinin en 6nemli

problemlerinden biridir.

Tezin 2.boliimiinde kozmolojiye giris yapilmistir ve temel denklemler verilmistir.
3.boliimiinde evrenin erken donem siirecindeki evrenin ivmelenerek genislemesi olarak
bilinen enflasyon kisa bir sekilde gozden gecirilmistir. 4.boliimiinde, biiyiik hadron
carpistiricisinin ve  Planck uydusunun verdigi sonuglara gore yeni bir enflasyon

mekanizmasindan ve bu mekanizmanin gézlemsel verilerle uyumundan bahsedilmistir.






2. KOZMOLOJIYE GIRIS

Evren yaklasik olarak 13.798 +0.037 x 10° yil yagindadir [7]. Giines sistemimiz,
samanyolu galaksimiz ve diger galaksiler gibi, kii¢iik 6l¢geklerde bakildiginda homojen ve
izotropik olmayan, biiyiik dlceklerde baktiginda ise (100M pe, IMpc ~ 3,2.10° 151k yili,
bir 151k y1l1 ise yaklagik olarak 3,08.10'® m olmak iizere) homojen ve izotropiktir. Evrenin
biiyiik dlgekte homojen ve izotropik oldugu varsayimi cesitli gdzlemlerle uyumludur
(CMB gozlemleri, Planck vb.). LSS(son sacilma yiizeyinden) giiniimiize kadar gelen
mikrodalga arkaalan 1smmimi sicakhigt Ty = 2.7255K,bu sicakligin dalgalanmasi ise
8T /Ty < 107> dir. Evrenin genis dlcekte homojen ve izotropik oldugu varsayimina
Kozmolojik Ilke denilmektedir: Belirli bir zamanda evren, uzaym her yerinde ayni

goriinmektedir ve uzayin her dogrultusu ise birbirine esittir.

2.1 Evrenin Olusumu

Friedmann denklemlerine gore, evrenin genisleme orani bilesenin durum denklemi ve
enerji yogunlugu tarafindan belirlenir. Madde olusumunun ana bilegenleri MeV altindaki
sicakliklarda 6nemli bir yol oynar, bunlar en eski radyasyon, baryonlar, elektronlar,

notrinolar, karanlik enerji ve karanlik maddedir.

Evrenin tarihinin kisaca Ozetini yapmak istersek ilk saniyelerden ¢ok kisa bir siire
sonra Planck Olcegine yakin degerlerde evrende nonpertiiriibatif kuantum yercekimi
dominanttir ve genel gorelilik artik gilivenilir hala gelebilir. Bu skalanin altindaki
enerjilerde klasik uzay zaman hala mantikli olur fakat Plank 6l¢eginde uzay zaman
yapisinin temel sorunlarina bir ¢oziim getirmemektedir.  Ozellikle kozmik tekillik
sorusu hala kalir. Daha sonra ivmelenme s6z konusudur. Daha sonraki donemlerdeki
sicakliklarda elektrozayif ve giiclii etkilesimler standart modelle aciklanabilir. Evren
genisleyip yaklasik 7' ~ 200MeV kadar sogudugunda kuark-gluon gecisi meydana gelir,
serbest kuarklar ve gluonlar baryonlar ve mezonlarin igerisine hapsolur. Sicaklik diistiikce
notronlar donmaya baslar; notronlar ve protonlar kimyasal dengede kalir ve zayif kuvvet
etkisini yitirir. Sag kalan notronlarin sayis1 en eski elementlerin bollugunu belirler.

Enerji elektron kiitlesi mertebesine ulastiginda elektron-pozitron ciftleri birbirini yok



etmeye baglar ve evren elektron kiitlesinden diisiik sicaklifa diistiigiinde ise cok az sayida
elektron kalir (yaklagik olarak 1 milyar fotona 1 elektron). Sicaklik 7'~ 0,05MeV
seviyesine diistiigiinde niikleer reaksiyonlara kapi acilir. Niikleosentezden kaynaklanan
151k elementlerinin bolluklar1 gozlemsel datalar ile ¢ok iyi uyum ig¢indedir. Isinim
baskin olan ¢agin sonra ermesiyle madde-isimim esitligine ulasilir. Esitlikte kozmik
zamanin kesin degeri karanlik birlesenin 6glerine baglidir. Tekrar birlesim gerceklesmeye
baglayinca evren arka plan radyasyonu seffaf hale gelir. Az oranda homojen olmayan
yapilar olusmaya baglar. Yercekimsel kararsizligin sonucunda galaksiler ve onlarin
kiimeleri gibi homojen olmayan yapilar olugsmaya baslar. Bu olusum siireci Newton
yercekimi kanunlar1 kullanilarak incelenebilir fakat hala ¢ok karisik nonlineer problemdir
ve niimerik yollar ile ¢oziimlenebilir. Coziimlenmemis temel sorunlardan biri karanlhk

madde ve enerjinin dogasidir [8].

2.2 FRW Metrigi ve Friedman Denklemleri

Uzay zamanimiz a(f)xo gibi sunulabilir, a(t) zamana bagli geniglemeyi ifade eden bir
terimdir ve ¢ maksimum simetrik 3 degiskeni ifade eder. Uzay zaman metrigi agsagidaki
formdaki gibi yazilabilir:

ds? = —dt* +a(t)*dc? (2.1)

metrigin uzaysal kismi;

do?* = yij(u)du'du’ (2.2)

u' uzaysal koordinatlardir (i=1,2,3) ve ¥; i (u1 u?, u3)’iin bir fonksiyonu olup maksimum
simetrik bir metriktir. Sabit egrilige sahip uzaylar maksimum simetriye sahiptir ve bu tiir

uzaylarin egrilik tensorii bir sabitle orantili sekilde asagidaki gibi yazilabilir [9]:

Riju = k(YaYji — YaYix), Kk : sabit (2.3)

buradan Ricci tensorii elde edilirse,

Rjx = Y'Riju = ky" (vagji — Yavjx) = =2k (2.4)
ve Ricci skaleri
R=RN=—6k (2.5)
olarak bulunur [10].
Simdi
x? +y2 +24+m? =d? , a:const. (2.6)



olacak sekilde 4-boyutlu uzayin igerisine yerlestirebilecegimiz bir yiizeyi goz Oniine

alalim. Bu uzay zamana ait hiperyiizeydeki yay eleman1

dx+ ydy + zdz)?
4P = a2+ dy? +d2 + & 2.7
XAy AT ) 2.7)
seklinde yazilabilir. Kiiresel koordinatlarda (2.7)’deki yay elemani
27,2
d
4o = aaz%rz +r2(d? + sin® 0d ?) (2.8)
elde edilir. 7 = \/+_2‘ ve k = % seklinde koordinat doniisiimii yaparilirsa, metrik tensorii
a
a/(1—kr?) 0 0
8ij = 0 a’r? 0 (2.9)
0 0 a’r’sin*6

olarak yazilabilir. Burada k = 1 agik, k = 0 diiz ve k = —1 kapal1 uzaylar1 belirtmektedir.
Sabit egrilige sahip, homojen ve izotropik evreni tantmlayan FRW metrigi goz Oniine

alinirsa ve en genel haliyle asagidaki sekilde yazilabilir:

2
ds* = —di* +d? (W +12(d6* + 5in*0d¢?)). (2.10)
—kr
Metrigin tensor bilesenleri ise;
>
-1 = 2.11
800 8= T 13 (2.11)

gn=a’r’, gy =d*r’sin*0
seklindedir [8].

Madde ve enerjiyi tarif etmek icin ideal akiskan (perfect fluid) modelini kullanirsak Ideal

akigskanin enerji-momentum tensorii;
Tuv = (P +p)UnUy + pguv (2.12)
Uy 4-hizdir (four velocity). Es hareketli ¢ercevede, dort iz agagidaki formu alir,
U, =(1,0,0,0) (2.13)

Enerji-momentum tensoriiniin sifirinct birleseni diisiiniildiigiinde,bize enerji korunum
denklemini verir:

0=V, T} = —dp —32(p+p) 2.14)

Durum denklemi asagidaki gibi tanimlanirsa

p=wp (2.15)



w akiskan i¢in genellestirilmisg bir sabittir. (2.14) ve (2.15) denklemleri kullanilarak,enerji

korunum denklemi,
P a
—=-3(1 -, 2.16
5 = 3w (2.16)

bu formu alir (2.16). Denkleminin ¢oziimii asagidaki gibidir:

pocg 314w, (2.17)
Evrenin enerji yogunlugu madde baskinken(w = 0), a—>,1s51mim baskinsa (w = %), a4,
kozmolojik sabit baskin oldugunda (w = 1)ise sabit olucaktir.
Ideal bir akigkan icin Einstein denklemi FRW metriginde asagidaki sekli alir
Guv =8nGTyy = 8nG((p + p)UuUy + pguv) (2.18)
Too=p
le:pglj7 17]215273 (2°19)
Gpyv’nun ¢oziimii i¢in Christoffel sembollerine ihtiya¢ duyariz,
H 1 uo
Fv/‘t = 58 (gvc,/l + 8o,y — gvl,cr) (2.20)

denklemi simetrik metrik baglanti yardimiyla sifirdan farkli degerleri asagidaki gibidir:

Y =%, 19, = aar’ (2:21)
F(3)3 = aar’sin® 0, Iy = g
R [l = —r(1— k)
Tl =—r(1—k?)sin’0, T§,= g
F%zzé, F%sz—sinecose
I=4, F%:% I3, =coth.

Christoffel sembollerinden Ricci tensoriine geceriz
REGV =Ruv = rgu,a - Fgu,v + Fgﬁrﬁv - Fgﬁrﬁa' (2.22)
Ricci tensorii hesaplandiginda sifirdan farkli degerlerti;

Roo = ——
a

 2k+24*+ai
T k2



Ry = (2k +24* + ad)r?

R33 = (2k +24* + adi)r? sin® 6 (2.23)
bulunur. Ricci skaleri ise
Re = guaRav
6(k .2 ..
R = Rﬁ — m (2.24)
a

olarak elde edilir. Einstein tensoriind,

1
G[.LV - R'uv - Eg”vR (2.25)

esittir ve Einstein tensoriiniin bilesenleri:

k+a?
a2

Gopo=3

(k+ d* +2ad)
kr? —1

Gy = —rz(k + > + 2ad)

G =

G33 = —r’sin’ 0 (k + d° + 2adi) (2.26)

Gy ’'niin hesaplanmasiyla, Einstein denklemi uv = 00 i¢in asagidaki formu alir,

k+a?
3 o 8nGp
k 2
k& _8nGp 2.27)
a  a 3
UV =ijigin,
k .2 2aii
R a6, (2.28)
a
(2.27) ve (2.28) denklemleri kullanilarak asagidaki denklemi elde ederiz
a 4G
=T (p+p) (2.29)

(2.27) ve (2.29)Friedman denkleri olarak adlandirilir [10]. Olgek carpam a(t) 6lgiilebilen
gozlemlenebilen bir nicelik degildir fakat 6lgek carpaninin de8isimini gosteren Hubble

parametresi gozlemlenebilir ve asagidaki gibi tanimlanir,

a

H= (2.30)
a

Hubble parametresinin suan ki degeri yaklasik 67.80 (km/s)/Mpc’dir [11].






3. ENFLASYON

Enflasyon evrenin ivmelenerek genislemesi olarak bilinir. Gozlemlere gore; Hubble
yasasina gore genisleyen evrende madde 100Mpc’den biiyiik ol¢eklerde homojen ve
izotropik dagilmigtir. Yogunluk titresimlerinin dalgalanma genligi p /p yaklagik 1075

esittir. Enflasyon GUT (Biiytik Birlesmis Teori) 6l¢eklerde bagladig: diistiniilmektedir [8].

3.1 Baslangic Kosullar1 Problemi

Maddeyi tanimlanyan bagslangic kosullar1 iki bagimsiz kiimeden olusur. Birincisi,
maddenin uzaydaki dagilim1 yani nerede bolgelendigi, ikincisi; nasil hareket ettigi yani
hizlarin baglangi¢ degerleridir. Enflasyon, baslangi¢ kosullar1 problemine ¢6ziim olarak
onerilir. Bu problemlerden ilki ufuk problemi olarak adlandirilir.

Homojenlik,izotropiklik (ufuk) problemi:Evrenin simdiki homojen, izotropik alanin ufuk

olcegi en az cty ~ 10%8

cm biiyiikliglindedir. Varsayalim ki evrenimiz genislemeye
ile homojen olmayandan homojene doniismesin, bu sonugtan ulagabiliriz ki t = t;’de

evrenimiz olustugu homojen ve izotropik bolgelerin boyutu asagidaki degerden biiyiiktiir,

I~ ctg 3.1)
aop

Nedensel bolgenin (causal region) /. ~ ct; boyutu ile bu dlcegi karsilagtirdigimiz zaman

AP (3.2)

Eger t;~tp;’da en eski radyasyon (1stn1m) baskinsa, sicaklig1 10°2K"dir. Béylece

a To 193 (3.3)
ap Tpl
veE
li 1017 —-32 28
4 10732 ~ 1028, 4
L~ o0 0 (3.4)

elde ederiz. Baslangi¢c Planck zamaninda, dalgalanma varyasyonu 8p/p~107> sinirin1
asamaz burada 10%* nedensel bagimsiz bolgenin enerji yogunlugu piiriizsiiz dagilmistir.
Hicbir sinyal 1s1ktan hizli ilerleyemeyecegi i¢in, nedensel etkenler bu derecede ince ayarl

madde dagiliminin sebebi olamazlar [8].



Eger 6lgek faktorii zamanin kuvvetleri gibi bilyiise ¢ ~a seklinde ifade edilebilir. Buradan
(3.2) asagidaki gibi yazabiliriz,
LA 3.5)

Burada /. nedensel bolgenin ve /; erken evrenin boyutudur. Kiitle ¢cekiminin her zaman

cekici bir kuvvet oldugunu varsayarsak,

I d;
EANL (3.6)
lC aO

seklinde yazilabilir. Evrenin geniglemesinin yavagladigi varsayilirsa,homojenlik

Olceginin nedensellik 6lceginden herzaman biiyiik olacagimi sdyleyebiliriz. Bunun i¢in

homonjenlik problemi yerine ufuk problemi ismi de kullanilir.

Diizliik Problemi: Gozlemlere gore evren yaklasik olarak diizdiir. ~ Friedmann
denklemlerine gore evrenin acik, kapali veya diiz oldugunu gosteren parametreye

kozmolojik parametre denir. Bu parametre Q(¢) seklinde tanimlanir.

p(r)
Q) = 3.7)
=0
burada
3H?
T(t) = —. 3.8
PN = - (3.8)
Q(¢) tanimint kullanarak Friedmann denklemi asagidaki gibi yazilabilir;
Qit)—1= _k 3.9
- (Ha)* )

Buradan anlagilacag: gibi Q(¢) degerinin birden kiigiik, biiyilk veya esit olmasi evrenin
kapali acik diiz olmasi anlamina gelir. Bu parametrenin baglangi¢ degeri onun simdiki

degeri cinsinden,

2 .
Ezagg = (Qo— 1)(?)2 <107, (3.10)
a i i

Bu denklemden goriildiigii gibi Qp’mn, ~ 1 seviyesinde olmasi €; bire ¢cok cok yakin

Qi—1=(Q—1)

olmasini gerektirir.

Yukaridaki denklemden goriilebilecegi gibi biitiin problemlerin merkezinde baslangic
hizlar arasindaki farkin ¢ok biiyiik olmasidir. Eger baslangic hizlar1 simdikinden biiyiik
bir degere sahipse, bu problemleri asla ¢ozemeyiz. Yergekimi bildigimiz tiim parcaciklar
icin ¢ekici olmast dogal olarak hizlarin degerinin azalmasini gerektirir. Dolayisiyla bu

problemin ¢oziimii yercekimini itici bir kuvvet haline getirmektedir.
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3.2 Yercekimi Nasil ’itici’ Olmaya Baslar?

Yer¢ekiminin nasil itici olacagi Friedmann denklemlerine bakarak goriilebilir:

drG

~(p+3p)a 311)

a=

Eger p + 3p sifirdan biiyiikse, ¢ negatif olur. Bunun anlami yergcekimi genislemeyi
yavaglatir. p + 3p sifirdan kii¢iik oldugu zaman, evren ivmelenir; bir bagka degisle
yercekimi itici bir kuvvet gibi davranir. Buradan goriilebilecegi gibi @ < —1/3 hal
denklemi bahsettigimiz problemleri ¢ozecektir. @ = —1 oldugu durumdaki evrene de

Sitter uzay1 denir.

3.3 p~—p Durumunun Denklemi Nasil Anlasilir?

Pozitif enerji yogunlugunun negatif basin¢ olusturmasi bildigimiz madde tiirleri i¢in ¢cok
beklenen bir durum degildir. Fakat bu hal denklemini skaler bir alan ile elde edebiliriz.
Skaler alan enflasyonun sebebi olan infilaton alani i¢in uygun bir adaydir. Gosterebiliriz

ki Skaler alan ideal akigkan gibi davranabilir. Bu alan ic¢in enerji-momentum tensorii;

1
Tg =9%0p~ {;W«P,y— V(¢)} 35, (3.12)
burada
0
d%ﬁE%, ¢ %=g"9, (3.13)

olarak ifade edilir. Biliyoruz ki ideal akigkan enerji-momentum tensorii
TBO‘ =(p+p)U%Ug — psg (3.14)

p = p(p) durum denklemidir, U%* 4 hizdir. (3.12) ve (3.14) birbirlerine esitlenirse

homojen klasik alanlar icin enerji yogunlugu ve basing

p= §¢2+V<¢) (3.15)
p=38 V(). (3.16)

Skaler alan eylemi minimize edilirse bu skaler alan Klein-Gordon denklemine uyar

¢+3Ho+Vy=0. (3.17)
burada
A%
v,q,:%. (3.18)
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Bu denklem Hubble parametresi H ile orantili zamana bagli bir harmonik osilator
denklemi ile ayni forma sahiptir. (3.17) ve (3.18) i¢cinde potansiyel terimi p ~ —p durum
denklemini saglamasi i¢in kinetik enerji teriminden biiyiik olmasit gerekir. Bu durumun
uzun bir siire saglanmasi i¢in skaler alanin ikinci tiirevinin birini tiireve gore cok kiiciik
olmasi gerekir; ¢ << 3H¢. Bunlar slow-roll yaklasimi olarak bilinir. Kisaca slow-roll
kosullar1

97| <<V, [§] <<3H¢~|V,| (3.19)
ifade edilebilir. Yukaridaki slow-roll kosullar1 potansiyelin skaler alana gore
potansiyelleri cinsinden yeniden bicimlendirilebilir.

(@)2 <<, (@) <<l (3.20)

3.4 Senaryolarin Meniisii

Bagarili enflasyon icin slow-roll kosullarini saglayan skaler alan gerekir. Iki veya daha
fazla skaler alan olabilir, bu durumda enflasyonun kestirim giicii azalir dolayisiyla tek
bir skaler alan icine modeller tercih edilmektedir. Bu kosullar1 saglayan ¢ok cesitli
modeller olabilir. Simdi bu senaryonun meniisiinii gézden gegiricegiz. Fakat bu modelleri
birbirinden ayirmak i¢cin CMB enerji tayfi verileri kullanilabilir. Bu senaryolar ile ilgili

bir ka¢ ornek verecek olursak [8, 12];

Exponansiyel potansiyel ve iissel enflasyon: Asagidaki gibi potansiyel formuna sahip olan

modele exponansiyel potansiyel veya iissel enflasyon adi verilir

V(p) =A* exp(—xi) (3.21)

My

iissel enflasyon olarak adlandirilir [13]. Bunun sebebi 6l¢ek faktorii icin tam ¢oziim
2
a(t) o< t2? olmasidir. Bu modeller sinifi tensor skaler orani i¢in r = —8(ny — 1) degerlerini

Ongoriir bu da Sekil 3.1°de goriilebilecegi gibi %99.7 kesinlikle konturun disindadir.

Negatif iislii enflasyon: Negatif iislii enflasyon potansiyelleri i¢in [14, 15]

V(9) = A“(%)‘B (3.22)

bu durumda 6lgek faktorii a(t) o< exp(At/),A>0,0<f< 1 (f=4/(4+B)) ve B > 0ile
enflasyona neden olur. Bu modeller sinifi tensor skaler orani igin r ~ —8 (n;— 1) /(B —2)
[16] degerlerini 6ngoriir bu da Sekil 3.1°de goriilebilecegi gibi %99.7 kesinlikle konturun
disindadir.
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Dogal Enflasyon: Dogal enflasyonda etkili bir boyutlu potansiyel asagidaki gibi verilir,

V(p) =A%l +cos(9)] (3.23)

f

Burada f bir skalerdir ve potansiyel egimini belirler. f1n degerine bagli olarak, model
biiyiik (f 2 1.5M,,;) veya kii¢iik (f < 1.5M),;) alan siniflandirma taslag icinde yer alabilir.
Bu durumda kiiciik f icin ng = 1 — M;l /f* ve biiyiik f icin ng ~ 1 —2/N. Bu modeller sinifi
tensor skaler oram igin r = 8/N degerlerini 6ng6riir. Bu model f 2 5M),; i¢in Plank+WP

datas1 ile uyumludur.

[F3]
g T T Y T
“\ e Planck+WP
e ‘\ B Flanck+WP+highL
830, ‘ Y | | Planck+WP+BAO
us > < X B Natural Inflation
i
"FQ‘; = )Qi’:,e ' B — —  Power law inflation
% = \ —  Low Scale SSB SUSY
Y
"%’ \ ——  R? Inflation
. =1n s i -
do \\ — Vo g
é b \\ Vo o
E é B - ‘\\ n — Vxdg?
/f . . \\ Voo ‘_3'_,3
& 0 | M » N.=50
o i sh - gy
o 0.94 0.96 0.98 100 | @ N.=60

Primordial Tilt (ns)

Sekil 3.1: Onem derecesi diisiiriilmiis noktalar %68 ve n, icin CL Bolgeleri %95 ve
secilen enflasyon modellerinin teorik tahminleri ile karsilastirildiginda diger
data kiimeleri ile birlesme i¢inde Planck’dan rgg,.
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4. MINIMAL OLMAYAN HiGGS ENFLASYONU

Biiyik Hadron Carpistiricisinin Higgs Bozonu’nu kesfetmesiyle birlikte, Standart
Modeldeki eksik parca tamamlanmis oldu, fakat bu kesif bize heniiz Standart Model
otesindeki fizik ile ilgili net sonuglar vermedi. Bu yilizden erken evren modelleri ile
ilgili daha net sonuglar1 almak i¢in Planck Uydusunun génderdigi sonuglara bakmamiz
gerekmektedir. Planck Uydusunun verdigi sonuclar bize gosterdi ki; erken evren
enflasyonu ile ilgili olan senaryolar sadece yavas bir sekilde yuvarlanan (slow-roll) skalar
alanlar ile gerceklesebiliyor. Bu iki sonugtan yola cikarak su sorulart sormamiz gerekir;
enflasyonun gerceklesebilmesi i¢cin Standart Modele yeni bir parcacik eklememiz gerekir

mi? Yoksa var olan pargaciklar bize enflasyonun olabilecegini gosterir mi?

Enflasyondan sorumlu olan skalar potansiyel alani hakkindaki genel kani, bu alanin
oldukca diiz oldugu yoniindedir. Kaotik enflasyon tarafindan iiretilen baslangic yogunluk
pertiirbasyonlarina gore self-coupling A ~ 10713 veya kiitle degeri m ~ 10'3GeV
olmalidir [1]. Fakat Standart Model i¢inde bu ozelliklere sahip bir parcacik mevcut
degildir. Yeni bir parcacik iliretmek yerine kiitle-cekimsel etkilesimlere girebilen skalar
parcaciklarin etkilesim bi¢imleri modifiye edilerek bu 6zelliklereuygun hale getirilebilir.

Buna gore yeni bir eylem yazarsak;
S= / d*x\/—g(—ED'DR) (4.1)

Buradaki skalar pargaciklarin kiitle-cekimsel etkilesimlerinin doniisiimii,herhangi biiyiik
bir A degeri i¢in iyi bir yavas yuvarlanma (slow-roll) davranisi saglayabilir. Buradaki
mertebesi biiylik (0.1 mertebesi) self-coupling sahibi, yeni bir parcacik yerine, Standart
Modeldeki Higgs Bozonu olur [6]. Higgs Bozonu ve onun minimal olmayan etkilesimi

ile olusturulan enflasyon modeline Higgs Enflasyonu diyecegiz.

Minimal olmayan etkilesimli enflasyon modeli yavas yuvarlanma (slow-rolling) evriminin
klasik bir ¢oziimiidiir. Burada ¢oéziimleri daha basit bir sekilde yapabilmek i¢in, dinamik
degiskenlerde bir doniisiim uygulanabilir. Bu doniisiim Jordan cercevesinden, Einstein

cercevesine yapilan konformal bir doniisiimdiir. Bu doniisiimden sonra ortaya ¢ikan yeni
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biitiin formiiller, standart enflasyon yavag yuvarlanmaya (slow-rolling) modeline uygun

ve Planck Uydusunun verdigi gézlem sonuclar ile uyumlu gitmektedir [7].

4.1 Kiitle-Cekim Icin Minimal Olmayan Etkilesim ve Enflasyon

4.1.1 Enflasyona Neden Olan Skalar Béliim ve Enflasyon

Enflasyona neden olan en basit ayarlar kaotik enflasyon modelidir. Bu yaklasima gore
Kaotik enflasyon modelinde skalar alan biiyiik bir degerden baglar ve yavas¢a baglangi¢
kosullarina dogru yuvarlanir. Bu yuvarlanmanin nedeni Hubble Siirtiinmesidir. Eger
gozlemsel bir veri almak i¢in, enflasyon sirasinda iiretilmis bir yogunluk pertiirbasyonu
gerekirse, potansiyel alan iizerinde belirli bir kisitlama elde edilebilir. Dérdiincii
dereceden bir potansiyel igin etkilesim sabiti A ~ 10~13 tiir [5]. Bu tip bir parcacik
Standart Model icinde mevcut degildir ve Standart Modelde etkilesimle kolayca olusmaz.
Bu kadar kiigiik etkilesimler potansiyelin diizliigiinii bozar. Fakat skalar alan kiitle-cekimi
ile minimal olmayan bir etkilesimime girebilir. Bu terim skalar alana eklendigi zaman
olusan yeni eylem,

M? h?  9uhdth
sz/d4x\/—_g[—7R—§?R+ () 4.2)

olur. Burada g metrik tensoriin determinanti, R Ricci skalari, / skalar higgs alanidir.

V(h) = %(h2 —v?)? (4.3)

olur. v, h alaninin vakumdaki beklenen degeridir.
v = (h) 4.4

Burada kullanilan metrik isareti (+,—, —, —) ve konformal etkilesimin 6zel degeri & =

—1/6 dir. Higgs alaninin radyal modu ®'® = /2 /2 olmalidir.

Eylem kullanilarak yapilacak analizler Jordan cercevesi i¢inde olacaktir ve oldukca
kiilfetli bir hesaplamadir. Alan ve metrik arasindaki hareket denklemleri birbirine
dolagik hale gelmektedir ve eylemin ikinci dereceden olan boliimii kii¢iik pertiirbasyonlar
icin metrigin izi ile skalar alan pertiirbasyonlarinin kinetik terimleri i¢ ice girmistir.
Bu da hesaplamalar1 zor bir hale getirmektedir. Bu durumdan kurtulmak i¢in Jordan
cercevesinden, Einstein cercevesine gecebilecegimiz bir konformal doniisii yapabiliriz
[6].

guv — Zuv = Lguy 4.5)
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Q=
2
MP

(4.6)

M~M,= (87rG)*1/ 2 indirgenmis Planck kiitlesidir. Eger vakumun beklenen degeri
v = (h) 0’dan farkli olursa M ve M, farkli degerler alirlar fakat ¢ogu durumda Ev < M
ve M ~ M), kabul edecegiz. Bu doniisiim sayesinde Higgs alani i¢in minimal olmayan bir

kinetik terim elde ederiz.

]’l2
Q=1+ f\dz 4.7)
Higgs alan1 yerine normalize olmusg yeni bir skalar alan tanim1 yaparsak;
dy \/92 +3IM2(Q2)” is
% - Q4 ( . )
Buradaki 7 h ye gore tiirev demektir. Bu bagintiy1 agcarsak
dy
L 4.9
T 4.9)

Bu skalar alan tanimlamas1 sadece gercek bir skalar alan icin olasidir; aksi halde terimin

yapisinin oldukca karmagik olmasina neden olur.

Doniisiimden sonra Einstein ¢ercevesinde yeni eylem

oM
SE—/d /=2 “xz X _u) 4.10)

olur.

R, Ricci skalar,g ;v metrigi ile hesaplanir, yeni potansiyel ise

I A

U0 = gy a0 v (@.11)

Burada U potansiyelini ve Q 06l¢ek faktoriinii h ve )’e bagh bir potansiyel seklinde
yazmak bir problem c¢ikarmaz c¢iinkii iki tiirlii de (4.9) denkleminin c¢oziimlerine

ulagabiliriz [5].

Einstein ¢ercevesindeki enflasyonun analizi i¢in yavag yuvarlanma (slow-rolling)
yaklagimlarimi kullanacagiz. Yavas yuvarlanma (slow-rolling) parametrelerini h alanina

bagli bir fonksiyon cinsinden yazabiliriz. (4.9) ve (4.11) denklemlerini kullanarak

M MAU,
Prdx N2 _

E = —= 4.12
2(U) 2(Ux) ( )
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(4.13)

elde ederiz. Yavas yuvarlanma(slow-rolling), € ~ 1 oldugu zaman biter ve bunu
h(son) saglar. FEinstein cergevesinde, enflasyona neden olan e-folding sayis1 tarafindan
belirlenen, h(N) degeri, h alaninin degerine esit oldugu zaman goézlemlenen modlar

ufuktan ayrilir.

éhN
3 1 h2 —R2 1+
N = ——dh ~ N _son _qp| — P 4.14
/ oty T 1+c§hm @14
hS(N’l Mg

Burada potansiyelin ikinci dereceden katkilarini ihmal ettik. N, gozlemlenen modlardan

ve enflasyon sonrasi evrenin evriminden hesaplanir. E-folding sayisi;

N—1n< Ve g(l)/3> In k lnM U, lan“l/4 (4.15)
2701/4&%12 aoTo ;}/4 /43 Pr1/4
1/4
1. U
Pr

k/ag = 0.002M pc, spektrum normalizasyonu i¢in kullanilan, gézlemlenmig pertiirbasy-
onlarn bir 6l¢iitidiir. g, = 106.75 ve go = 43/11 sayilari, yeniden 1sinmadaki efektif
sayilardir. Tp = 2.725K, CMB gozlemsel verisidir. U(N) = U(hy) ve Us = U (hgon),
yavas yuvarlanmanin(slow-rolling) sonunda ufuklarin i¢ ige gectigi Einstein potansiyeli

ve p, yeniden 1sinma oncesi termal enerji yogunlugudur [6].

Belirli bir genlikte yogunluk perturbasyonlarinin olugmasi i¢in normalizasyon durumlari
U
.= 24w AZM? ~ (0.0276M,,)* (4.16)

olmalidir. Minimal olmayan etkilesim ile birlikte ilave parametreler sadece A yerine, A

ve & arasindaki baginti oldu.

Enflasyona neden olan tahminler neticesinde CMB tarafindan gozlemlenen spektral

indeks ve tensor skalar perturbasyon degerleri
ng=1-—6e+2n (4.17)

r=16¢ (4.18)

hy ile hesaplanabilir.
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4.2 Enflasyona Neden Olan Durum

4.2.1 Biiyiik Degerlerdeki & Limiti

Higgs enflasyonu modelinin 6ngoriisii bityiik & > 1’dir ve vakum katkilarini ihmal eder.

Denklem (4.9) geri donersek,

M,
h< L (4.19)
3
ise
d
ME+ 65212+ En2 M, = d—’li M=y h
M
h> =L (4.20)
3
dy  My\682h2+Eh*  Mp\/6+1/§
dh ~ Enh? - h
3 2
X~ EMpan (h) (4.21)
M X
h~ —L exp( ) (4.22)
VE VoM,
h icin h< %
x = (4.23)

IMpInQ2(h) icin h>

Ui

amteds

Mp
= .
; g
Mp/t f—— — s
AN =
Tlig
| i
a Hara e X

Sekil 4.1: Soldaki grafik h’nin ) ’ye bagli logaritmik olcektir (Jordan cercevesinde Higgs
alam), sagdaki ise Einstein cercevesindeki efektif potansiyeldir.

Kiiciik h alan1 i¢in potansiyel Standart Modeldeki negatif kiitleli ikinci dereceden alanlara
dontisir.

Biiytik 4 > % icin ise potansiyel

AMA
)~ b1 - expl-— )
p

(4.24)

olur.



Burada dikkat ¢ceken husus & > 1 i¢in iki tane enerji 6lgegi goriinmektedir. En diisiik olan
M,/ & Standart Modelden gelen sapmalar1 belirgin hale getirmis, en biiyiik olan M,/ \/E
ise enflasyon sirasindaki uyarma Kkiitlelerinin tipik parcaciklarin 6l¢egini gostermistir.

Einstein cercevesindeki enflasyon sirasindaki Hubble 6lgegi H? ~ AM[% / 12&2 dir.

U(x) potansiyeli yukarida goriildiigii gibi biiyiikk degerlerde eksponansiyel
olarak diizdiir ve yavas yuvarlanmanin(slow-rolling) durumlarin1 saglar.  Yavas
yuvarlanmanin(slow-rolling) parametrelerini tekrar tanimlarsak;
4
aM,

EX ———
3E2p%

(4.25)

4
- am? (1_5h2
- 214 2
3E2h M2

(4.26)
elde ederiz.
Enflasyon hy,, ~ (‘3—‘)1/4ﬁ ~ 1.07% oldugu zaman biter. Go6zlemlenmis CMB

Ve T T Ve

modlarinin ufuk ile kesistigi nokta hy ~ 9.14% olur. Bu yiizden CMB normalizasyonu

icin & ~ 47000v/2 olmahdur.

Son olarak 1/& kiiciik mertebelerinde spektral index ve tensor skalar pertiirbasyon

AN +9
~1-8 21 0.967 4.27
s (4N 1 3)2 (4.27)
192
~ T 0.0031 4.28
" 4N 1 3)2 (4.28)

Bu sonuglar son Olctimlerin bize verdigi degerler ile olduk¢ca uyumludur. Einstein
cercevesindeki enflasyon modeli basit bir skalar yavas yuvarlanma(slow-rolling)
enflasyonu icerir hem de tiim ekstra serbestlik dereceleri Hubble 6l¢eginden daha agir
olmasina ragmen (m ~ M,/ \/E > H ~ M, ,&). Boylece spektrumda gaussiyan olmayan

tahminler bulunmaz.
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