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Resumo

As estrelas de solitons oscilantes (também conhecidas como "oscillatons"), isto é,
os objetos auto-gravitantes, descritos por uma solucao solitonica do sistema acoplado
de equagoes de Einstein-Klein-Gordon (EKG) foram estudadas por muitos autores. As
"'Oscillatons"podem ser classificadas em dois ramos, o ramo estavel e o instavel. O ramo
estavel é a parte em que a estrela atingiu a massa critica (limite de massa superior M.,),
apos esta massa critica a estrela entra em regime de instabilidade. Neste regime ocorre
o colapso gravitacional e a fase final deste colapso é a formagdao de um buraco negro.
Neste trabalho estudamos os "Oscillatons'com rede de paredes de dominios. Consideramos
uma Lagrangeana com trés campos escalares reais acoplados via potencial escalar. Nos
escolhemos um potencial apropriado para suportar a formacao de rede de paredes de
dominios com as "oscillatons". Com pequenas perturbagoes aplicadas a este potencial,
calculamos numericamente as equacoes de EKG e analisamos o perfil de massa desse novo
objeto. Desse resultado discutimos como a estabilidade das "oscillatons'sao afetadas pela

rede.

Palavras-chave: Estrelas de solitons oscilantes; Einstein-Klein-Gordon; Rede de

paredes de dominios.
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Abstract

Oscillating soliton stars (also known as oscillatons) i.e self-gravitating objects, des-
cribed by a solitonic solution to the coupled system of Einstein-Klein-Gordon equations
(EKG) have been studied by numerous authors. Oscillatons can be classified into two
branches, the stable and unstable branch. The stable branch is the part where the star
has not yet reach a critical mass (upper mass limit M.), after this critical mass the star
enters a regime of instability, in this regime gravitational collapse occurs and final stage
of this collapse is the formation of a black hole. In this work we study oscillatons with
network of domain walls. We consider a Lagrangian with three scalar fields coupled among
themselves by a potential. We choose an appropriate potential to admit the formation of
network of domain walls with the oscillatons. With small perturbations applied to this
potential, we then compute the EKG equations numerically and analyze the mass profile
of this new object. From this results we discuss how the stability of the oscillatons are

affected by the network.

Keywords: Oscillating soliton stars; Einstein-Klein-Gordon; Network of domain

walls

viil



Capitulo 1

Introducao

Uma nova classe de objetos astrondémicos foi proposta por Friedberg, Lee e Pang
(1987) e chamou estes objetos estrelas de solitons [1, 2, 3]. Estrelas de solitons sdo objetos
de interesse porque exibem algumas propriedades notaveis. De acordo com a Relatividade
Geral, se uma estrela se torna macica (M) o suficiente, ou captagao de matéria maior que
um valor critico M., a estrela sofre processos violentos, ou expulsa parte de sua massa e
tornam-se numa estrela de néutrons ou numa ana branca com M < M., ou colapsa em
um buraco negro. Estrela fria ordinaria como uma ana branca ou estrela de néutrons
nao podem ter massa maior que cinco massas solares (5M; com momento angular zero)
[4, 5]. Por outro lado, é muito interessante saber que uma estrela solitdnica é um tipo
de configuragao que pode ter uma grande massa (> 5M), um volume muito pequeno e
uma densidade muito alta. Por exemplo, uma estrela mini-soliton poderia ter um raio de
6 x 10%m, com uma massa de 10'°kg e uma densidade de 10*! vezes a de uma estrela de
néutrons [6]. A possibilidade da existéncia de tal objeto em um universo primitivo, pode
leva-lo a ser um bom candidato de semente primordial de estruturas galacticas. De acordo
com a teoria do Big Bang, o universo primitivo estava em condi¢oes de alta temperatura
e alta densidade. E de interesse estender nossas discussdes sobre estrelas de solitons para
incluir temperatura finita e investigar a época em que estrelas de solitons podem ocorrer.

E um fenémeno bem conhecido que abaixo de uma determinada temperatura critica (7%),



a simetria de um campo escalar é espontaneamente quebrada, e esta simetria quebrada
é restaurada em uma temperatura acima da temperatura critica. A condensacao de um
campo escalar numa transicio de uma fase simétrica (¢) = 0 para o vicuo fisico onde
(p) # 0, tem sido descrita essencialmente como um fendémeno cléssico em termos de um
potencial cldssico (veja um exemplo sobre este topico no capitulo 2). Quando a simetria
discreta é espontaneamente quebrada, por exemplo simetria Z,, uma parede de dominios
pode se formar. Para outras simetrias Zy, com N > 2 temos uma possibilidade de ter
intersecao de paredes de dominios formando jungoes e, em seguida, rede de paredes de
dominios. No contexto da estrela de solitons existe uma possibilidade de esta rede de
parede de dominios ser aprisionada em sua superficie [7]. Foi considerada a possibilidade
de paredes esféricas bidimensionais para capturar segmentos de parede que formam uma
rede. Esta possibilidade da origem a uma rede de paredes de dominios na superficie da
estrela de solitons. Isto é possivel quando se considera um modelo de trés campos escalares
reais.

Vamos considerar a extensao da estrela solitonica via inclusao da gravidade e con-
siderando tanto a geometria do espaco-tempo quanto o campo de matéria oscilando no
tempo. Tem sido desde ha muito conhecido que as teorias de campo classicos admitem
solugao nao-topoldgica, ou seja, solugdes que tém massas nao nulas finitas, confinada as
regioes finitas de espago para todos os tempos, livres de singularidade , e que nao sao
topoldgicas [8]. A condi¢do necessaria para a existéncia de um soliton nao-topologico é
que deve haver uma lei de conservacao aditiva. As condigoes de contorno no infinito sao
as mesmas para o estado de vacuo. Por causa da auséncia de topologia nao-trivial, a
estabilidade de solitons nao-topolégicos depende de qual é tipo de solugdo com energia
mais baixa. Nos ultimos tempos, uma grande atencao foi dedicada a essas solu¢des no
problema da matéria escura na cosmologia. A natureza da matéria escura, que representa
a maioria da massa no Universo, ¢ um dos principais problemas pendentes da astrofi-

sica moderna. Ainda que freqiientemente assumido que a matéria escura nao colide, ndo



h& nenhuma razao a priori para acreditar que este é o caso. (ver por exemplo, Spergel
e Steinhardt 2000). Também hd uma forte indicagdo de que uma matéria escura é nao-
bariénica. A luz disto, varios tipos de campos nao-bariénicos para vérios tipos de sistemas,
solitons nao-topologicos foram propostos e estudados para suas fungoes astrofisicas. Estes
incluem Q-bolas [9], estrelas de solitons escalares e estrelas de boson [10]. S&o configura-
¢oes formadas por campos escalares complexos, através de acoplamentos nao-lineares de
campo escalar e outros campos de matéria ou gravidade. Modelos de teoria de campos
nao-lineares tém uma estrutura muito rica. A teoria do campo escalar, com apenas aco-
plamentos lineares admite apenas solucoes de onda plana. Para que as solugoes de soliton
possam existir nas teorias classicas de campo, deve haver a possibilidade de existéncia de
correntes de Noether conservadas. Nos casos apresentados acima, a corrente conservada é
resultado da simetria global U(1) dos campos complexos. Mas no caso do campo escalar
real, devido a auséncia de tal simetria nao ha solucao de soliton nao-topologico. Pode-se
mostrar que um campo escalar real macico que satisfaz a equagao de Klein-Gordon pode
formar um objeto solitonico auto-gravitante quando acoplado a gravidade de Einstein.
Esta nova nova classe de objeto nao é estatica, mas periédico no tempo. Nos chamamos
esses objetos estrelas de soliton oscilantes [11].

Neste trabalho iremos investigar a formacao de redes com a estrela soliton oscilante
e estudar como a rede afeta a estabilidade da estrela através da analise do perfil de
massa. NoOs executamos essa ideia comecando com modelo apropriado, descrito por trés
campos escalares reais, introduzidas em [13]. O modelo contém uma série de pardmetros,
e a escolha apropriada de potencial produz uma estrela de soliton com rede de paredes
de dominios. Além disso, um ajuste na forma de pequenas perturbacoes aplicadas ao
potencial indicardo onde a rede é formada em relagdo a estrela soliton oscilante. Isto
pode dar origem a trés possibilidades, que é ter a rede formada no interior, sobre a
superficie, ou fora da estrela. Analisamos a estabilidade deste novo tipo de objeto auto-

gravitante e seu papel significativo na cosmologia, como candidato a matéria escura, ou



a fonte significativa de ondas gravitacionais.

Este trabalho foi organizado da seguinte forma: No capitulo 2 iremos descrever o
principio da quebra espontanea de simetria e defeito topologico. No capitulo 3, estudamos
em detalhes estrela de soliton oscilantes. Capitulo 4 contém estrela de soliton com rede de

paredes de dominios. Finalmente, o capitulo 5 comentara, discutira e resumird o trabalho.



Capitulo 2

Quebra Espontanea de Simetria e

Defeito Topolégico

Este capitulo apresenta uma prévia da equacao de Klein-Gordon, o estudo da que-
bra espontanea de simetria e como ela esta relacionada a uma transicao de fase térmica.
Considerando um lagrangeano simples, nés iremos escolher um potencial efetivo ¢* e estu-
dar como o comportamento do potencial efetivo ira restaurar espontaneamente ou quebrar
a simetria do modelo. Finalmente, neste capitulo, descrevemos paredes de dominio com

estruturas internas.

2.1 Equacao de Klein-Gordon (EKG)

Vamos considerar um exemplo que consiste na teoria de Klein-Gordon livre com

uma fonte arbitraria p(z).

O lagrangeano que descreve essa teoria ¢ dado por

L= 20,000 — 6" + po, 2.1)

Onde p é a fonte. Aplicando a equac¢ao de movimento de Euler-Lagrange ao campo ¢,



obtemos:

oL 9
= 2.2
e
oL
0 = 0,0"0, 2.3
#a(auqb) M ¢ ( )
Dai a equagao de movimento fica
9,0"p +m?*¢ = p. (2.4)

Quando consideramos um sistema livre de fonte (p = 0), a equagdo pode ser escrita como
(9,0" +m*)¢p = 0. (2.5)

A equagao (2.5), é a equagao de Klein-Gordon no espago plano (espago de Minkowski).

Esta equacao esta escrita na forma manifestamente covariante.

2.2 Quebra Espontanea de Simetria

O fenomeno da quebra espontanea de simetria acontece quando o sistema possui
simetria, porém o seu estado fundamental nao é invariante sob esta simetria [43, pp. 15].
Muitas vezes, um sistema tem simetrias que nao sao compartilhadas pelo estado funda-
mental ou estado de vacuo [43, pp. 141]. Quebra espontdnea de simetria ndo é o mesmo
que uma quebra explicita de simetria. Quebra de simetria explicita é causada por uma
forca externa que quebra ativamente a simetria. Aparece como um termo de quebra de
assimetria no Lagrangiana ou em outro formalismo a partir do qual as equagoes de movi-
mento podem ser derivadas. Quebra espontanea de simetria nao requer uma forca externa.
As equacoes de movimento e os lagrangeanos ainda obedecem a simetria quebrada espon-
taneamente. A simetria considerada neste exemplo a é a simetria rotacional de uma haste

em torno de seu eixo, como mostrado na Figura 2.1 (a) [37, pp. 282]. A simetria pode



ser quebrada aplicando uma forga externa a uma extremidade da haste: a haste dobrara
e perderd sua simetria rotacional como na Figura 2.1 (b). A quebra explicita da simetria;
¢ causada por uma forca externa que entra na equacao do movimento. O caso de quebra
espontanea de simetria é encontrado se é aplicada uma forca na direc¢ao longitudinal da
haste. A haste vai agora também dobrar e ja nao é rotacionalmente invariante (figura 2.1
(c)). Vale ressaltar duas propriedades desse estado quebrado espontanecamente de sime-
tria. O primeiro é que a dire¢cao na qual a haste se dobra é arbitraria. Existem varios
'estados de vacuo'que poderiam estar igualmente ocupados: os estados fundamentais sao
degenerados. A segunda coisa a notar é que as diferentes dire¢oes de dobra (os diferen-
tes estados fundamentais) estao relacionadas pela simetria rotacional original. Assim, a
simetria nao desapareceu, mas esta "escondida'na relacao entre os estados fundamentais.
Isso reflete o fato de que as equacdes de movimento ainda obedecem a simetria, embora
os estados fundamentais nao. Por esta razao quebra espontinea de simetria é as vezes

chamada de "simetria escondida'[22].

n

—

A
J.:'
(a) A simetria ndo esta quebrada: a b) Simetria quebrada de forma explicita: a (Y S Rk s AR
haste em seu estado original & haste se dobra devido a uma forca externa e i dob L i
- : - i : aste se dobra em uma direcdo arbitraria e
invariante em rotacao perde a invaridncia rotacional : S :
perde a invaridncia rotacional

Figura 2.1: Quebra espontanea de simetria como visto na dobra de uma haste

2.2.1 Simetria U(1)

Consideremos a seguinte Lagrangeana

L= (0,0)(8"¢") — m*pd* — M¢p¢*)?

—~
DO
D

~—



onde m, que normalmente é a massa, 0, representa (%, —V) e o potencial é V = m?¢¢p* +
A(go)?.

Este modelo simples fornecera a introspec¢ao nas analogias com a quebra local da simetria
do calibre, que seré considerada também para o modelo U(1). U(1) é um grupo de simetria
interna que descreve por examplo a conservacao da carga elétrica. L é invariante sob a
transformagio ¢ — ¢/ = ¢®¢(x) onde o a é uma constante, dai um pardmetro global.

Assim temos que

L= (0,¢)(0"¢") —m*¢'¢* — N¢'6™ ) (2.7)
L= (0,e9)(0"e7¢*) — m*(e™) " (e") — M(e")o" (e 7)), (2.8)
L =L (2.9)

O estado fundamental pode agora ser obtido minimizando o potencial. Nés temos

ov

g = 2ol +alof (2.10)

onde [$]* = ¢¢*

Resolvendo a equacdo acima para m? > 0 em ¢ = 0 é obtido que o potencial tem uma
forma parabdlica como mostrado na figura (2.2a) [23].

Para quebra espontanea de simetria o sinal do termo de massa é, contudo, escolhido para
ser negativa em vez de positiva: m? < 0. Quando m? < 0 o campo ¢ = 0 descreve o

maximo local ao invés do minimo. Os minimos sdo encontrados usando a equagao

2m?|¢| + 4\|¢]* = 0, (2.11)
de onde segue-se que |¢o|*> = (¢pd*)g = ’2—”;’2 e, portanto, todos os estados fundamentais

tém o mesmo valor absoluto |¢|

—_m?2
|0l = /Pl = \/%. (2.12)
8



V(¢) 42

(a) For m>0 there is a unique ground state (b) For m<0 the ground state degenerate. Each
at ¢ = 0, sharing U(1) symmetry of the ground state is asymmetric under U(1)
Lagrangian symmetry of the Lagrangian

Figura 2.2: O potencial correspondente a lagrangeanas na equagao (2.30) para dois valores

diferentes de m? [22]

Os minimos deste sistema sao assim degenerados; existem varios estados com a
mesma energia de vacuo. Na teoria quantica o campo ¢ torna-se um operador tal que a

condi¢do minima se refere ao valor de experado de vacuo (v.e.v) | <O ‘ ¢ ‘ O> |2 = @2

2.3 Transicao de Fase

Transicao de fase é uma transformacgdo de um sistema termodindmico de uma
fase ou estado da matéria para outra [45]. Na cosmologia estamos preocupados com os
seguinte temas: cromodindmica quantica (CDQ) e transigoes de fase eletro-fraca. No mo-
delo cosmologico padrao, apds a inflagao e apds o periodo de reaquecimento, o universo
entra no processo de arrefecimento que continua até hoje. No tempo t ~ 107125 apds
Big Bang, a temperatura cai para escalas O(100GeV) e a transi¢do de fase electroweak

ocorre. Neste ponto, uma forca eletromagnética e fraca diferenga-se por quebra de simetria



do Modelo Padrao. Em t ~ 107 %s, apés o Big Bang, o universo atingiu uma tempera-
tura de O(100MeV). Transigao de fase da cromodindmica quéntica ocorre e quarks ficar
confinados em hadrons. Esta transicao de fase é suscetivel a duas interpretacoes: descon-
finamento ou quebra quiral de simetria [46].

Neste trabalho, vamos olhar para as teorias que mostram como diferentes transicoes de
fase quebram as simetrias de um lagrangeano em particular por variacao da temperatura

e observar os efeitos térmicos no modelo.

t =15 billion years

Today 1,
Lite on sarf
Solarsyslem

Quasars

Galaxy lormation
Epoch of gravilonal oollapee

Recombination
P elic radiation dacouples (CER)

Matter dominetion
Onsetof gravitational ins @ biliy

Nucleosynthesis
Lightalemenis crealed - 0. He. Li

:_III.= 1'.' ".'ﬂ -

-8
Quark-hadron transition I=10 &

Hadrons form - protons & neafoas

Electrowesak phase transition
Electomagnelic & weak nuclear
lorces become dillarenSated:
SUERSULR1U0) - SU 31

The Parficie D egarl
Axione, supersymmainy?

Grund unificetion transition
G = H = SUAEU#xUi)
Inflaton, baryogenesis,
monogoles. cosmic shings. el

The Planck epoch
The guantum gravily barrier

Figura 2.3: Histéria térmica do universo no modelo cosmoldgico padrao [24]
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2.3.1 Quebra espontanea de simetria relacionada a transicao de
fase térmica

Pesquisas feitas na década de 1970 na teoria de campos em temperatura finita [49)]
conduziram ao resultado que indica o potencial efetivo dependente da temperatura.
As propriedades termodindmicas de um sistema fisico a temperatura nao-zero pode

ser calculada a partir da integral de Feynman [38]
Z = / DepeiS1édue], (2.13)
em que S é a acdo do campo dada por

S:/d4x

Colocando a ac¢ao na funcao de particao, temos

;@@8’% “vie)]. (2.14)

7 = / D! [#2(30u09"9-V (@) (2.15)
ou seja,

7 — / D/ (= 3676V (90) =V (60)6= 3V (60)6%) .. (2.16)

onde V'(¢g) = dV/d¢|s—4,- Usando o potencial quartico (¢*) apresentado na segio 2.2.1,

V(¢o) = 0, implicando que V'(¢y) = 0 temos simplesmente

7 — / Dee/n S [#2(=360-3V" (60)dl0)] (2.17)
Integrando (2.17) temos o potencial efetivo escrito na forma
ih 4 "
Vo = —E/d 2 [0+ V()] (2.18)
A transformada de Fourier da equagao acima é [50]

Veff = —Zzh/dzlk ln[—k:2 + V”((b())] (2.19)

11



Em espaco-tempo euclideano temos para kg = 2”7”, torno-seo potencial efetivo a tempe-

ratura finita

Vs = 27; i /dgk;ln[(%gr)2 — K2+ V"(¢)]. (2.20)

n=—oo

O potencial do sistema para altas temperatura é agora modificado e dado por

T2V" (o)

2.21
-2, (221)

Vers(do) = V(o) +

(T2V"(¢o)

o7 ¢ a corre¢do no termo de

Onde V(¢) é o potencial escalar original do sistema e

_ d*V

massa do potencial (V"(¢o) = 5z e T = temperatura).

2.3.2 Campo escalar real

Consideremos o potencial ¢* com dois minimos degenerados,

V() = 2454 + ;m%z, (2.22)

onde A é a constante de acoplamento. O potencial efetivo usando a equacao (2.24):

V(o) = V(o) + T2V2/;(¢°), onde Vr(¢p) € o potencial em temperatura finita, e dado por

A 1 T? T2
¢t + = lmZ + A] ¢* — —m?. (2.23)

Vr(¢o) = 1

2 4 24
Redefinindo o termo m? + L2\ como m?*(T): m*(T) = m? + L2\, temos

A¢4 + 17n2(T)¢2 — ij? (2.24)

VT(%) = 4 9 24

Por minimizagdo do potencial (88% = 0), temos

AS +m?(T) o = 0, (2.25)
o=y D) (2.26)



Sabemos que m*(T) = m? + TTQ/\ e em alguma temperatura critica (7,), m?(T,) = 0.

Definindo 72 = —7° temos
T2
m?(T) = m? [1 - ] (2.27)

A partir da equagao (2.30), a equacao (2.29) torna-se

2 2
Po = mT [1 - ;] (2.28)

Vamos discutir explicitamente os minimos do modelo. Para T > T, o potencial
tem um unico minimo ¢ = 0. Quando T é menor que 7., ¢ = 0 serd um maximo e dois
minimos equivalentes aparecerao (ver figura 2.4). A partir deste resultado, vemos que em
T < T, osistema tem que escolher um dos dois minimos e ao fazé-lo, ha quebra espontanea
de simetria. Separando uma fase de baixa temperatura, onde a simetria é espontanea-
mente quebrada e uma fase de alta temperatura, onde a simetria é restaurada. O ponto
critico pode ser estimado utilizando a aproximacao de alta temperatura, e corresponde a

temperatura em que o termo massa muda de sinal.
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V() - > =l

T=T.

T=0

Figura 2.4: Transi¢do de fase para potencial efetivo como uma fun¢do do campo escalar

em diferentes temperaturas em comparagao com um valor critico [24].

2.4 Paredes de Dominios

Uma parede de dominios é um tipo de solugao topoldgica que ocorre sempre que
uma simetria discreta é espontaneamente quebrada. Paredes de dominios também sao
chamadas de "kinks". Paredes de dominio aparecem em diversos ramos da fisica, por
exemplo, em sistemas de matéria condensada que estd presente no material ferromagné-
tico, ferroeléctrico e também na cosmologia [20, 26, 27]. As paredes podem ser vistas
como estruturas semelhantes a membranas, aproximadamente bidimensionais imersas no
espago tridimensional, visto como a imersao em (3,1) dimensoes de solugoes estaticas de
modelo em (1,1) que possuem simetria Zs.

Na teoria de campos, para obter as paredes do dominios usamos uma densidade

14



lagrangeana que envolve o campo escalar dado por:
1 ©
L=50"00. = V(9), (2:29)

e tomaremos V' (¢) como sendo o potencial geral com dois minimos degenerados dada por

V(6) = 58 - )’ (2.30)
= V(¢) =Vp (Zg - 1> . (2.31)

O potencial tem dois minimos: ¢ = +¢q, que é relacionado pela simetria refle-
xiva. O "vacuo', é marcado pela configuracao classica do campo degenerada com menor
energia, V(¢) = V(—¢). A barreira de potencial que os separa é V = %’%. O potencial
escalar possui uma forma como mostrado na figura (2.5). Isso é semelhante ao exemplo

apresentado na segao (2.4.2).

Vi

=g bo

Figura 2.5: Representacao do potencial

Quando consideramos uma solugao de soliton unidimensional, onde ¢ = ¢(r), a

equacao do movimento é dada por

2¢OV
57 a5 =" (2.32)
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Substituindo o potencial dado na equagao (2.33) da o resultado

P Voo [
— ——|—=—-1]=0. 2.33
or? b0 \ P ( )
A solucao que satisfaz a equacao diferencial acima é
V2V
o(r) = ¢o tanh ( Or> , (2.34)
0
Quando definimos \/%TO como a a solugao torna-se
o(r) = ¢o tanh(ar). (2.35)
Observamos que, quando 7 — 00, ¢ = ¢g e 7 — —00, ¢ = —Po—veja Figura (2.6).

Isso dé a configuragdo com condi¢ao de contorno ¢(+00) = +¢y. Esta solugao é conhecida

como uma parede de dominios, porque existe uma parede entre os dois estados minimos

de energia do campo ¢; esta parede tem uma espessura Wy =~ .

Podemos dizer que

a solucao define a conexao entre as duas configuragdes do potencial como mostrado na

Figura (2.7). Chamamos solugbes com tais caracteristicas de defeitos topoldgicos como

"kinks"e "anti-kinks".
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$bo—

—o

Figura 2.6: Solucao da parede do dominios

V(¢)

¢potanh(ar)

Figura 2.7: Representacao da solucao que liga as duas configura¢oes de minimos do po-

tencial
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2.5 Energia da Parede (Método de Bogomol’nyi)

Em vez de resolver a equacdo de movimento diretamente, como feito na secao
(2.4), podemos também obter a solu¢ao de kink por um método inteligente descoberto
por Bogomol’'nyi [29]. O método é para obter a equagdo diferencial de primeira ordem

pela manipulagao da energia funcional da forma

E= /_;Oo drp(r) (2.36)
= [ar [5@07 + 3@+ V()] (237
— /dr B(atcb)z - ; (¢’ = W)Q + m% : (2.38)

Quando consideramos um campo estatico, temos

E= /dr; <¢’¢ \/21/(¢)>2 + /¢(+°j) dr/2V(0)d. (2.39)

¢(—o0

Entao, a energia é minimizada se

¢ F 2V () = 0= ¢ = £4/2V(9). (2.40)

O valor minimo da energia é

b(-+o0)
Eoin = i/d)(;) dr\/2V (¢)d'. (2.41)

Estamos interessados apenas nos valores positivos da energia,

Eopin = /_O; drW,d' = /_O; W = W(d(r — 00)) — W(d(r — —0)) = AW,  (2.42)
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onde W é o superpotencial e o subscrito denotam diferencial em relagdo ao campo. O

superpotencial estd relacionado ao potencial da forma

V=—. (2.43)
Podemos encontrar a energia da equagao (2.45)

Eg = AW, (2.44)

onde Ep é a energia Bogomol'nyi . Para encontrar W colocamos a equagao (2.33) na

equagao (2.46) e integramos

¢3
W =/2V, <?w¢3 - gb) . (2.45)

Usando a condigao de contorno ¢(400) = £¢y:

W(p(r = +00)) = g\/TVO%; (2.46)
W(p(r — —oc)) = —5/2Vadn. (2.47)

Portanto

Fp— ;1 (ﬁ%) | (2.48)

O fator /2Vy¢q representa a escala de massa do modelo (massa da parede).

Podemos definir a energia em termos da espessura da parede como

8

A energia é proporcional a altura do potencial e a espessura da parede, o que significa

que a energia é localizada (confinada) numa regiao do espago.
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2.6 Paredes dentro das Paredes

Vamos agora estudar, a possibilidade de paredes de dominio aprisionarem outras
paredes de dominios, (paredes com estrutura internas). Consideramos um modelo em
(14 1) dimensoes supersimétrico com dois campos escalares reais gerando uma simetria

Zoy X Zy descrita pela seguinte densidade de lagrangeana

1

L= 3000 + 50~ V(6,x) (2.50)

onde V (¢, x) é o potencial. O potencial V' (¢, x) pode ser representado em termos de um

superpotencial W (¢, x) da forma

oo ] e

A forma mais geral de um superpotencial com uma simetria Zs X Z como estudado em

Refs [30, 31, 32, 33] para modelar grande nimero de sistemas é

2, AP 2
W(o,x) = —Xa“¢ + 3 T HOX (2.52)

onde X\ e u sdo constantes de acoplamento adimensionais reais e positivas. O potencial

V (¢, x) da modelagem com o superpotencial acima é dado por

1

1
V(6,X) = A" — @)’ + (2% + M)d*x* — Mua®X* + Sp°x" (2.53)

Usando a densidade lagrangeana (2.53), as equagdes cldssicas de Euler-Lagrange de mo-

vimento sao

oV
u —_—
0,0"p + 9 0, (2.54)
oV
“ _— =
0,0"x + oy 0. (2.55)
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Para simplificar consideramos configuragoes de campo estéatico unidimensionais ¢ = ¢(r)

e X = x(r), o que resulta nas seguintes equagoes de movimento

¢

T3 = 2N0(6° — @) + (4 + 22), (2.56)
d*x 2002 2 2 2

22 = 20 X7 = a®) + @x(4p” + 2Am). (2.57)

Considerando o fato de que o sistema é supersimétrico, estas equagoes sao resolvidas por

configuragdes que também resolvem o par de equagoes diferenciais de primeira ordem [34]

dp dW 9 9 9
dy —dW
& dy C 2hox (2.59)

As solugbes que resolvem as equagdes de primeira ordem acima sdo as solugdes BPS [30,

34]
i) Tipo I:
¢ = —atanh(\ar)
(2.60)
x =0,
ii) Tipo IIL:
¢ = —atanh(2uar)

(2.61)

X = *ay/ A 2sech(2par)
I

O primeiro par das solucoes representa uma parede de dominios sem estrutura,
enquanto o segundo par uma parede de dominios com estrutura interna. Em ambas as
configuragoes o sistema tem a mesma energia de Bogomol'nyi Ep = (4/3)\a®, indepen-

dentemente do fato de que o primeiro conjunto de solucao nao tem estrutura interna,
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enquanto no segundo conjunto temos. Vemos que na solucao tipo II, quando o campo
¢ — 0 no nticleo da parede de dominios- ¢ , ¢(r = 0) =~ 0 o campo y desenvolve um valor
méaximo, como mostrado na Figura (2.8). Com isso podemos concluir que a dindmica
dentro da parede de ¢ -dominio (¢ ~ 0) é governada por uma lagrangeana efitiva dado

por

1
Ler = 50ux0"X = Vers(x)- (2.62)

Onde V.s¢(x) é o potencial efetivo dado por

Vsl = (1= 2a2) (263

Podemos representar uma parede de dominio particular pelas solugoes de kink / anti-kink

A A
X = j:a\/;tanh (u Iua:Z) . (2.64)

Aqui z; representa alguma coordenada estendida ao longo da parede de dominios-¢ . A
equacdo (2.67) descreve uma parede de dominios 2d chamada paredes de dominios-y.
Com os dois tipos de solugoes apresentadas acima (2.63) e (2.64) com a mesma energia.
Embora a solucao do tipo II tenha estrutura interna e a solucao de tipo I esteja sem es-
trutura sugere que toda a configuragao de energia de tipo I aparece distribuida em blocos
de construcao na configuracao tipo II. Tais blocos de construcao sdo estruturas internas

feitas de paredes de dominios-2d x dados por (2.67).

Como a parede externa fica ao longo do plano (x, y), a parede interna deve estar
localizada em alguma reta z; = ax+by. Em resumo, para uma teoria em (3+1) dimensoes
as paredes de dominios descritas pelo campo ¢ sdo bidimensionais e as paredes de dominios

produzidas pelo campo y sao unidimensionais.
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02

o\t

011
—0.2-

0.3

Figura 2.8: O campo x esta localizado dentro (¢ =~ 0) da parede de dominios-¢ (anti-kink,

a curva variando de 0,3 para -0,3 quando z vai de —oo para oo)
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Capitulo 3

Estrelas de Solitons Oscilantes

Neste capitulo, vamos comecar com uma breve introducao as equacoes basicas
da Relatividade Geral (equacao de Einstein) e equagdo de Klein-Gordon gravitacional.
Finalmente neste capitulo vamos juntar a equacao de Einstein a uma equacao de campo
de matéria para formar um objeto solitonico auto-gravitante chamado estrelas de soliton

oscilantes.

3.1 Equacoes de Campo de Einstein

A Relatividade Geral é uma teoria relativistica da gravidade (as equagoes que des-
crevem a dindmica dos campos gravitacionais). Examinaremos uma teoria da gravidade
que usa o espago-tempo curvo para representar os efeitos da gravidade sobre as trajetorias
das particulas. Para isso teremos claramente que estudar a matemadtica da curvatura [41,
5],

Curvatura no espago-tempo

A idéia central da Relatividade Geral é que a matéria deve responder a geometria movendo-
se de certa maneira, e a geometria deve, por sua vez, responder a matéria pela curvatura.
A curvatura pode assim ser definida a partir do desalinhamento de vetores apds o trans-

porte ao longo de curvas fechadas. Para resolver isso, primeiro precisamos de algum meio
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para transportar vetores ao longo de curvas. Comegamos por generalizar o conceito de
derivada direcional R" definindo uma conexao linear ou afim ou diferenciacao covariante
em um colector.

Conexdao afim I': No espaco curvo, variagdes nos tensores sao afetadas pelo fato de
que os vetores de base estao torcendo e girando de ponto de espaco-tempo para ponto de
espaco-tempo. O coeficiente de conexao [' mede as mudancas nos vetores de base através

da relacao
Voe, = Ff;l,eA, (3.1)

aqui V, mede as mudancas ao longo da base e). Em qualquer base de coordenadas

([en, €] = 0) os coeficientes de conexao sao dados por
A 1 Ap
F;w = 59 [al/gpu + augpu - 3,;9,”]- (32)

Onde g, ¢ a métrica do espago-tempo com assinatura (—1,1,1,1).
Tensor de Riemann Rfjw: A curvatura espaco-temporal resulta em geodésicas . A
medicao do desvio de uma geodésica de outra implica quantificar esta curvatura através
do tensor de curvatura de Riemann. No espaco plano (0 curvatura) deve desaparecer. As

componentes do tensor de curvatura de Riemann em termos do coeficiente de conexao

(conexao afim) sao
8 _ B B B B
R, =0y, — 0,1, + 1,0, =T, 0. (3.3)
Através da contracao de dois indices obtemos o tensor de Ricci
R, = Ry, (3.4)
que obedece a propriedade simétrica
R, = Ry,. (3.5)
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com mais uma contragao temos o escalar de Ricci

R=g"R,, =Rl

i

(3.6)

3.2 Equacoes de Einstein com Matéria

Na relatividade geral, a métrica é o campo fundamental que caracteriza as propri-
edades geométricas e gravitacionais do espago-tempo, e a agao deve ser uma funcao de
guw(x). A acdo padrao para a métrica é a acdo de Hilbert. A acao de Einstein-Hilbert na
relatividade geral é a acao que produz a equacgao através do principio da minima acao.
Com a assinatura métrica (4, —, —, —), a parte gravitacional da agdo é dada por [47, p.

180

Spar = 21,# [ d'av=50" R = 222 [ d'av=gn. (3.7)
onde, g = detg,, e k* = 87G constante de Einstein (G é constante gravitacional). Para
mais campos envolvidos, como campos de matéria, devemos adicionar o termo de matéria
ao termo de agdo de Einstein-Hilbert: S = Sgpy + S, (Gravidade + matéria), onde
Sy = [d*x\/=gL,, é a agao para o campo da matéria (L, é a lagrangeana para o campo
de matéria).

Por exzemplo: Vamos considerar £,,, = 19,00"¢ — V().

A acdo mais completa pode ser escrita como

5 — 222 / d'e/—gR + / A /=g Ly = / d'ry/=g [2]; + Lm} . (3.8)
O principio de minima acao nos diz que a variagao dessa acao em relacao a métrica ¢é zero,
produzindo
05 =0. (3.9)
Podemos escrever a equacao de campo de Einstein como

1
Ruo - §g;wR = HQT,uUa (310)
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onde T}, = 0,00, — gusLm € 0 tensor de energia-momento.

A equacao acima é conhecida como equagao de campo da relatividade geral, ou
equacao de campo de Einstein. Podemos também escrever a equacao (3.10) como G, =
k2T, wo- Onde (Gue = Ryo — %gWR) ¢ conhecido como tensor de Einstein. Com 7}, o
tensor de energia- momento, sendo uma quantidade conservada V,T"? = 0, que descreve

os efeitos da matéria na teoria.

3.3 Equacao de Klein-Gordon no Campo Gravitaci-

onal

Como estamos trabalhando no espago curvo, é apropriado para nés definir a equa-
¢ao de Klein-Gordon no espaco curvo. Na relatividade geral, ou na presenca de gravitagao,

temos que usar a lagrangiana apropriada

L= V=356 0,006 V(6)) (3.11)

Vamos encontrar a equagao de movimento para este nova lagrangeana usando equacoes

de movimento de Euler-Lagrange (2.8). Tomando a primeira parte temos

oL ov
— = —\—g9—. 12
9 954 (3.12)
A segunda parte das equagoes produz:
oc Loy 1 ST
8M/a(aul¢> = 8,,[\/—9(25“/9 0,0 + 281,(;59 ALk (3.13)
1. 1. /
=3H/\/—g(§3“¢+ 58“ ¢) = @M\/—ga“ ¢, (314)
colocando os dois resultados juntos, obtemos
/ 1 oV
a'u/\/—gaqu—ng —g% = 0. (315)
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Podemos reescrever a equacao acima como

F O (v =G9"0,) + 2; 0: (3.16)
D¢+8‘; 0, (3.17)

onde [ = ﬁa (v/—99"0,) é conhecido como o D’Alembertian no espago curvo.

3.4 0O Modelo

Escalares macigos reais admitem solugoes oscilantes auto-gravitantes. Considere,
portanto, uma geometria geralmente dependente do tempo, esfericamente simétrica. Va-
mos considerar exemplo simples de estrela de soliton oscilante, como um campo escalar de
Klein-Gordon massivo, associado a gravidade descrito nas Refs. [11, 36, 42]. Na auséncia
de momento angular consideramos que a solucao de soliton é esféricamente simétrica. O

elemento de linha esféricamente simétrico é escrito na forma
ds®* = —N?(t,r)dt + g*(t,r)dr® + r*d0* + r*sin*0dyp, (3.18)

com N2(t,r) sendo a funcao de lapso e ¢g*(t,7) a fungdo métrica radial. Estamos usando a
seguinte métrica gy = —N2(t,7), grr = G*(t,7), goo = 1% € gpp = r?sin6. O determinante

do tensor métrico ¢ g, onde
L AN2
—g = r*N?g*sin*0. (3.19)

Encontrando as equagées de Einstein-Klein-Gordon (E.K.G)

A conexao afim (coeficiente de conexao) pode ser calculada a partir da equacao (3.2).
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Os componentes da conexao afim nao nulos sao:

N'N qgg
I, =——; rt ==L
tt 92 ’ rr N27
N
It = NG Iy, = FZQ = cotb;
g —r
I, =0,== I'jy=—;
t t q 06 92
N/
=Tt = N F?oso = —cosfsinb;
g r
I ==: " =— :
” ’ vy g2sin20’
1 1
0 _ o _ *. _ _
F’I‘B_FQT_;7 Ff@_rir_;

(3.20)

Substituindo os componentes da conexao afim na equagao (3.3), obtemos as componentes

do tensor de Ricci:

i N'N N'Ng NN N
Rtt:g_ >+ g—2 _ 9.

g g>r  Ng’

R :_gig_g/N/_ig/+£”+@-
" N2 gN gr N N3

1 g'r N’
Rop=|—— %= — 0
i <g2 g7 Ng?r) o
o¢
Rt’r = _ﬁa
rg

Das equacoes acima, o escalar de Ricci torna-se

25 29N’ 2N" 24 2N’ 2Ng 2 2

R=— il _
N2g NgZ’) 292 g3/r- + NgQT N3g 7n2 927n2

29 2N’
gr  Ng3r

(3.21)

(3.22)

(3.23)

(3.24)

(3.25)

. (3.26)

O tensor de energia-momento para um escalar real campo ¢(r,t) com um potencial de

campo escalar V(¢) = 3m?¢? possui as seguintes componentes

1/. N2
Ty = 5 <¢2 + ?ﬁba + N2m2¢2> ;
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L ) '292 2,2
Trr:§¢ +¢ﬁ_g¢; (328)

T, = ¢¢; (3.29)
2 ¢ ¢/
Too = 5 [N — - m%ﬁ?] : (3.30)
2. 29 qb ¢/
T,, = 522” []\72 —a- m%ﬂ . (3.31)

Da equagao (3.10) podemos encontrar as seguintes componentes das equagoes de Einstein,

a componente t —t:

(%) = —¢* (g — 1) +4nGrg? <¢92 + ¢ 2+ g*m? 2) ; (3.32)
a componente r —r:
(V2 = N oV - Nrgmtg 4 37 (3:39
e a componente t —r:
g =47Grgod’. (3.34)

Seguimos a equagao (3.16) e escrevemos a equagao de Klein-Gordon como:

No (N, N[, (Y 209] | 2N

i / N2 3.35
N 292 ¢ + g2 ¢ 292 N2 927’ m ¢’ ( )

é—

Onde ponto representa % linha denota %.

Por conveniéncia numérica define-se as quantidades adimensionais r — r/m, t — t/m
e d — \/% onde observamos que a massa bosoOnica é a escala natural do tempo e da
distancia.

Devido a nao-linearidade das equagoes de Einstein-Klein-Gordon, é conveniente introduzir
novas varidveis; onde A(r,t) = ¢g*> e C' = [g(r,t)/N(r,t)]*> [35, 36, 42]. Sendo assim as
variaveis consideradas sao:

A—-1
r

A =—A ( ) + ’zr [ch2 + @72+ Acbﬂ ; (3.36)
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2C¢

== 1+ A@@*? - 1)]; (3.37)
I 2
P+-CO=0"+d' = — =) — Ad; .
Ce+C + (T 5 C) ; (3.38)
A=2rAdd. (3.39)

Estas equagbes nao tém solugoes de equilibrio independentes do tempo (componente mé-
trica estatica). A solugoes estaticas conhecidas para o sistema tém singularidades ou sao
topologicamente nao triviais [40]. A forma das equagoes (3.36-3.39) sugere uma expansao

periddica da seguinte forma:

Z Asj(r)cos(2jwt); (3.40)
Z Cy;(r)cos(2jwt); (3.41)

e7
qug] 1(r)cos[(2) — 1)wt]. (3.42)

Em que foi usado o método de separacao de variaveis; onde w ¢é a freqiiéncia fundamental.

A solucao real é uma expansiao de Fourier infinita que é convergente [11, 36].

3.4.1 Problema do autovalor e condi¢oes de contorno para con-
figuracoes de equilibrio

Usando a expansao de Fourier nas equagoes (3.36-3.38) e estabelecendo coeficiente
de Fourier zero, obtem-se um sistema de equagoes diferenciais nao-lineares acopladas de
primeira ordem para As;(r) e Cy;(r) , sendo as equagoes diferenciais de segunda ordem
para ¢a;_1(r).

As condigoes de contorno sao dadas pelos seguintes requisitos:

i) Planicidade assintética; isso exige que, para r — oo, A(r = oo,t) = 1 and ¢(r =
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00,t) = 0. Essa condigdo de contorno transforma a métrica em metrica de Minkowski.
Isto significa que enquanto nos afastamos da fonte (objeto) encontramos um espago plano,
isto é, um espaco distante do objeto nao é curvo. Também, o campo escalar se aproxima
de zero (soliton nao-topolégico) que se conforma a teoria.

ii) Nao-singularidades; em r = 0, a auséncia de singularidade conica implica Ayj(r = 0) =
0. A exigéncia de que os coeficientes métricos sejam finitos em r = 0 implica ¢'(r = 0) = 0.

As equagoes (3.36-3.38) tornam-se um problema de autovalor. Portanto, é necessa-
rio determinar os valores iniciais ¢2;_1(0), C2;(0) (a frequéncia é absorvida no componente
de tempo) correspondente a um determinado valor central ¢, (0). Para proceder, truncare-
mos o sistema de equagoes apos um certo maximo j = Jnaz, resolveremos numericamente
o problema de autovalor e estudaremos a convergéncia da série como funcao de j = jiae-
Neste trabalho, a série é truncada em j,,,, = 1.

Uma solucao de oscilagao tipica é mostrada nas figuras 1 e 2. A funcao métrica
radial g?(r,t), para o caso de ¢1(0) = 0,4 ¢é realizada para go; para os primeiros valores
de j e também o grafico de coeficiente de Fourier nao-zero do campo escalar ¢ - veja
Figura 2. Embora estejamos resolvendo equacoes nao-lineares, a série de Fourier converge
rapidamente.

Massa (M): Assintoticamente qualquer métrica de estrela do soliton (ou de boson)
assemelha-se a métrica de Schwarzschild, que nos permite associar o coeficiente métrico
Grr = (1 —2M/r)~!, onde M ¢é a massa ADM definida para um espago-tempo assin-
toticamente plano e g,, = g*(r,t) = A(r,t). Portanto, a massa M pode ser calculada

CcOo1mo

M:hmrll—

(3.43)

r—oo 9

1| M3
m

A(r, 1)
Onde r é o ponto mais externo do dominio numérico [48].
Na figura (3) a massa M da estrela é descrita como uma func¢ao do campo central

#1(0). Esta curva de massa é semelhante aquelas de anas brancas, estrelas de néutrons
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e estrelas de bosons, com uma massa méxima dada por M, =~ 0,132M3,, ./m para
1:(0) = 2,0. O ramo a esquerda do méximo é o ramo estével tradicionalmente chamado
'S-branch". Estabilidade aqui significa que as estrelas neste ramo se movem para novas
configuracdes de massa mais baixa no mesmo ramo sob pequenas perturbacoes. A direita
estd o ramo instavel chamado "U-branch'. Estrelas "U-branch'sao inerentemente instaveis
a pequenas perturbagoes e colapsa em buraco negro. Nesse regime, mesmo um pequeno

aumento na massa induzira o colapso da estrela em um buraco negro.

Expansionof grr

Figura 3.1: Uma solugdo tipica para as equagoes de auto-valores truncadas (j.. = 1) da

expansao da quantidade métrica g,...
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Figura 3.3: A massa total M da estrela de soliton oscilante (em unidades de M3,,,,../m)
é plotada como uma fung¢ao da densidade central ¢;(0) para as estrelas no seu primeiro

estado excitado ¢1(0).
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Capitulo 4

Estrelas de Soliton Oscilantes com

Rede de Paredes de Dominios

Vamos explorar a idéia de se ter uma rede de paredes de dominios com uma estrela
de soliton oscilante. Neste trabalho, oferecemos um modelo que contém a combinacao
do mecanismo bésico por tras das idéias no capitulo trés [11, 42] e as idéias tratadas
nas referéncias [7, 12, 13]. O modelo levard ao cendrio de estrelas de soliton oscilantes
hospedando uma rede de defeitos. Isso serd feito usando uma lagrangeana que é composta
de trés campos escalares que sao acoplados entre si por um potencial. Este potencial é
polinomial e contém até a poténcia de quarta ordem nos campos. Neste capitulo exami-
naremos as equacoes de EKG para a lagrangeana que contém trés campos escalares com
o potencial apropriado. Em seguida, resolvemos o EKG numericamente e estudamos os

graficos dessas solugoes.

4.1 O Modelo

A investigacao da possibilidade de paredes de dominios para atrair a rede de pa-
redes de dominio em uma superficie de estrelas de soliton foram estudados por [12]. Isso

foi inspirado em [13], que trataram da idéia de construir uma rede planar de paredes de
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dominios.

O ntcleo desta investigacao baseia-se no fato de que a simetria subjacente do
modelo padrao de particulas elementares possui um grupo SU(2) x SU(3), e esta é a
inspiracao basica para considerar um modelo que engendra a simetria Zy x Zs, isto é, a
contrapartida discreta de SU(2) x SU(3). Neste modelo, vamos investigar a formacao
de rede de paredes de dominios com as estrelas soliton oscilantes. Isto exigird as idéias
combinadas de rede de paredes de dominios e estralas de soliton oscilantes usando o

mecanismo bésico das Refs [7, 11, 13, 35, 36]. Por esta razao introduzimos o modelo
1 p 1 e ! p
L= 5@(]58 o+ 50@(5’ X + 58#08 o—V(o,x,0). (4.1)

Este modelo contém trés campos escalares reais acoplados via o potencial V' (¢, x, o). Isso
serda definido mais adiante nesta secao.
A acao descrevendo um auto-gravitante com trés campos escalares reais em um

espago curvo ¢ dada por

5= [dev=g (1R~ 59" 10u00,0 + 0uxux + 0,00,0) = V(6. x.0))  (42)

167G 2

A variagdo desta acdo em relagdo aos campos escalares leva as seguintes equagoes de

movimento
%ﬁf — 9, a?aﬁjf = 0, (4.5)

onde Lo = /=g(15g R — 59"10,00,6 + 0,x0ux + 0,00,0) — V(d, x,0)). As equagdes

de movimento acima (4.3-4.5) gera as seguintes equagoes de Klein-Gordon:

1 , IV (o, x,0)
7_9(9#(\/—_99“ dvo) — o0
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1 » V(o x.0)

ﬁau(v —99"0,x) — oy 0; (4.7)
1 » oV(o,x,0)

ﬁa‘u(\/ —3g9g 8,,0) — T =0. (48)

4.1.1 Escolhendo o potencial apropriado

Estamos considerando um modelo que ird gerar uma rede de dominios com a estrela
soliton. Portanto, precisamos escolher o potencial apropriado que fornece a estrela de
soliton padrao [1] com a rede de paredes de dominios. Um dos campos deve servir como
uma parede de acolhimento para acomodar os outros dois campos, que tém de gerar
a simetria Z3. O campo sigma considerado abaixo sera considerado como o campo de
acolhimento neste trabalho [7]. Geralmente, estamos interessados no modelo que deve ser
capaz de descrever uma estrela solitonica esférica através do campo escalar o, quebrando
sua simetria Zs sob a mudanca o — o — (%)00, para capturar os outros dois campos (¢, x)

com uma simetria Z3 na sua superficie. Obtemos isso considerando o potencial da forma

V = Ji0% (0 — o) 4 N4~ N6 3y + Dlo — ou)? — NN + X))

onde ¢ = 0 e 0 = 0 sdo o verdadeiro e falso vacuos correspondendo ao padrao da estrela
de soliton.

Modelos com trés campos escalares reais tém sido estudados por varios autores.
Por exemplo, em um modelo O(3) que admite paredes embutidas instéveis [14], e também
em [15], que investiga a estabilidade de kinks deformados em modelo sigma linear O(3).
O cenario para a estrela de soliton para aprisionar uma rede de paredes de dominios deve
restringir as simetrias do potencial, e a questao de encontrar uma parede de acolhimento
que aprisiona uma rede de defeitos dentro da estrutura da supersimetria. [16,17]. Nesse
sentido, podemos usar um potencial com simetria Zy entre os campos ¢ e x (que deve

habitar o interior da parede de dominios formada pelo outro campo o) para descrever
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localmente N- jungoes na superficie de uma esfera [18] (a superficie da estrela do soliton).
Escolhemos N = 3, isto ¢é, a simetria Z3. Embora esta seja a possibilidade minima
para o aparecimento de jungdes, também é o centro do grupo SU(3), que é o grupo das
interacgoes fortes. Outra possibilidade com a quebra de simetria Z3 — Z, foi considerada
em [18] para descrever um mosaico com 12 pentagonos e 20 hexdgonos, que se assemelha
a estrutura fullereno de 60 &tomos de carbono. O mecanismo principal para uma parede
dominios para aprisionar uma rede de paredes de dominios foi explorado em [18]. O
ponto chave aqui é que, como veremos, na superficie da estrela de soliton o = %O’O, e
neste local, os campos restantes (¢, ) desenvolvem v.e.v nao nulo (condensado) com trés
fases diferentes que contribuem para formar trés juncoes de paredes de dominios e depois
uma rede. No limite em que ¢, x = 0 a teoria (4.1) - (4.9) permite que o campo o forme
uma solucao de soliton. Notamos que tal solu¢ao pode ser encontrada usando a seguinte

equacao diferencial de primeira ordem

do

TR po (o —og) = W, (4.10)

onde W, = 4¥ W = p(0®/3 — 6%0¢/2) é o superpotencial que define o potencial

V(0,0,0) = (1/2)W2 [19]. A integracio da equacio (4.10) fornece a solugao

b MUO(R2— Ry)

a:% 1 ta (4.11)

Esta solugao indica que na superficie da estrela (R ~ Ry) o campo sigma vai para (1/2)oy.
Isto representa aproximadamente [20] uma parede esférica (a superficie da estrela de

soliton) com tensao superficial [30]

b= W (o) — W(0)| = cuo (4.12)

Quando o ~ (1/2)0( os outros dois campos escalares (¢, x) geram simetria Z3 e descrevem
jungoes de paredes de dominio que permitem a formagao de uma rede [12] na superficie.
A solucao também indica que fora (R > Ry) e dentro (R < Rp) a estrela o campo sigma

vai para < (1/2)og e > (1/2)0y respectivamente.
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Na aproximagao de parede fina, cada segmento da rede pode ser representado por

uma solucao de parede de dominios (kink) da forma explicita

6=—5 (4.13)

2
X = z\/gtanhug)\(z — 2p). (4.14)

Os demais segmentos sao obtidos pela rotagdo do plano (¢, x) por 120° e 240° graus, que
reproduzem o efeito das jungoes triplas das paredes, permitindo a formacao de uma rede,

como mostrado na figura abaixo.

Figura 4.1: Representacao de uma rede de paredes de dominio, dentro de uma parede

curva, formando juncoes [51].

4.2 Equacgoes de Einstein-Klein-Gordon para trés cam-

pos escalares

Nesta se¢ao, calcularemos as equagoes de EKG para trés campos escalares usando

o potencial definido pela equagao (4.9).

4.2.1 Equacoes de Einstein

E possivel obter a equacao de Einstein para trés campos escalares acoplados uns

aos outros por um potencial usando a variagao da acao dada pela equagao (4.2) em relagiao
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ao tensor métrico g". Isso leva a equagao de Einstein da forma

1
R, — 5g,wR = KT x0) s (4.15)

onde T(4 o) € 0 tensor de energia-momento para os trés campos escalares. A equacao
(4.15) nao ¢ muito diferente da equacao (3.10), a unica diferenga que podemos ver é do
tensor de energia- momento. Isso ocorre porque o tensor de energia-momento é o que
contém o campo da matéria (campo escalar), de modo que qualquer distor¢ao ou adigdo
ao campo afeta o tensor de energia-momento.

Estamos agora com os trés campos escalares (¢, x, o) e o potencial V (¢, x, o) que
estao acoplados entre si. Consideraremos as seguintes condigoes; i) fixar as constantes
A = 1 = 1 na escala de energia GeV/, ii) consideraremos que apenas o campo sigma ¢é
periédico no tempo (onde o é o campo de acolhimento) e os outros dois campos (¢ e x)

sendo estéticos. O potencial (equagao 4.9) torna-se entao

1 1 9
V= 3030 = o) + (68 + 30— 6(6° —3x) + (0= 5o0)* = 5| (62 +x). (4.16)
O tensor geral de energia-momento é dado por
Tig oy = 0u00,0 + 0,x0, X + 0,00,0
, (4.17)
— §gw[8o‘¢8agz5 + 0%X0ux + 0%0 000 + V (0, X, 0)].
A componente t-t do tensor de energia-momento,
2 N2 /2 12 2
Tigx.0pt = 57 + @(05 + X" +0")
N? /1
+5 (20% —00)" + (6" +X°)* = &(¢° = 3x°) + [0 — 1/200)" — 9/4](¢" + x2)) :
(4.18)
a componente r-r do tensor de energia-momento,
92 ' 1 2 2 2
T =——02+ -
(d):X’U)TT 2N20— + 2 (¢ _I_ X + o )
2
g° /1
=L (5070 = 00 + (62 X4 = 96 = 3x) + [0 — 1/200)° = 9/4)(6* + 1) )
(4.19)
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a componente r-r do tensor de energia-momento.
T(qﬁ,x,a)tr = (j'O'/. (420)

Usando o elemento de linha simétrico esférico dado na equagao (3.31), seguimos
Refs [9,10] e escrevemos as equagoes de Einstein como

componente t-t da equagcio de Einstein

2_1 2
(92)/:_92 (9 >—|—47TG927” [i]20_2+0/2+¢/2+>€/2
r

+anGr [g (300 — 00 + (0 407 — (= 3¢) + [l = 1/200* = 9/41(6* + 1)) |
(4.21)

componente r-r da equacao de Einstein

(N?) = N? <92T_ 1) +4nGr [g?0? + N*(0” + ¢ + X?)|
+ 47Gr []\7292 (;0’2(0' —00)2 + (0* + ) — 0(¢* — 3x?) + [(0 — 1/200)* — 9/4](¢* + X2)>} ;
(4.22)

componente t-r da equacao de Finstein

g =8nGrgoo’. (4.23)

4.2.2 Equacgoes de Klein-Gordon

Para encontrar a Equacdo de Klein-Gordon usamos as equagoes (4.6-4.8) com o
potencial definido na equagao (4.9). A Equagao de Klein-Gordon para trés campos esca-
lares pode ser escrita como

para o campo o

o6 (N NP (Y, ()] 2N
2N 242 g2 242 N2 rg?

para o campo ¢

¢ — 2 4 2, (4.25)



para o campo X

" __ (92), / (Nz)/ / 2X/ QV

Como no capitulo 3, consideramos a mudanga de varidveis (A(r,t) = g2, C(r,t) =
[g(r,t)/N(r,t)]?) para lidar com a nao-linearidade presente na equacio de Einstein. E con-
veniente efetuar uma nova escala adequada dos parametros que conduzem a quantidades
adimensionais. Por esta razao, usamos as seguintes variaveis adimensionais

4G =~ 1, r—r/m, C — Cm?/w?, t — wt.

As equagoes acopladas de Einstein-Klein-Gordon assumem a forma

A,:A(1;A>+AT [00:2+0_/2+¢/2+X/2}
+ A?r [;02((7—00)2+<¢2+X2)2_¢(¢2_3Xz)+[(‘7_1/200)2_9/4](¢2+X2) ;
(4.27)
o — E_ 2C'A
T T

F20Ar [ 070 — o) + (6 X2 — 66— 3x) + [0 — 1/200)" — 9/4)(6* + X)) ;

(4.28)

Co = —;C*d +0" 40 (i — 2%) — ?Va; (4.29)
o C8 20 oAy am
Cx" = C;X, — 2{0 + CzAVX; (4.31)
A=rAsd, (4.32)
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onde um ponto sobre uma fungao denota 9/0t e a linha denota 0/0r. As variaveis o(r,t),
o(r) e x(r) sd@o os campos escalares reais, o campo depende de r e t e os outros dois
campos (¢(r) e x(r)) dependem apenas do raio.

As solugoes mais simples para as equagoes (4.27) - (4.31) s@o expansoes periédicas

da forma

Jmaz
Z Ay;i(r)cos(2jwt); (4.33)
Jmﬂ“’lf
Z Cy;(r)cos(2jwt); (4.34)
Jmaf
Z oaj-1(r)cos[(2] — 1)wt], (4.35)

onde w é a frequéncia fundamental e J,,,, € 0 valor de j em que a série é truncada para

computacao numérica.

4.3 Andlise numérica

Para encontrar as configuragoes de equilibrio, as equagoes oscilatonicas (4.27-4.31)
sao resolvidas usando as expansoes de Fourier para as fungoes métrica e escalar. Seguindo
o mesmo procedimento do capitulo 3, as solugoes sao obtidas introduzindo as expansoes
de Fourier (4.33-4.35) nas equagoes (4.27-4.31) e ajustando cada coeficiente de Fourier
de cada componente de Fourier a zero. As equacoes de EKG sao reduzidas a equagoes
diferenciais ordinarias.

As condigoes de contorno sdao determinadas pela necessidade de solugoes nao-
singulares e assintoticamente planas: Ay;(r =0) =0, ¢'(r =0) =0, A(r =o0,t) =1e
o(r = 0o,t) = 0, para o qual as equagoes (4.27-4.31) se tornam um problema de autovalor.

Assim, ¢é necessario determinar os valores iniciais para C; depois de especificar o campo
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central para (0), ¢(0) e x(0). Todas as andlises nesta se¢ao serao feitas truncando a série
em Jmazr = 1.

O objetivo principal deste trabalho é estudar o efeito de redes de paredes de domi-
nios em uma estrela solitonica oscilante, com a ajuda de uma lagrangeana contendo trés
campos escalares (o, ¢, x), onde o campo sigma (o) descreve a concha da estrela (campo
de acolhimento) e os dois campos escalares restantes (¢ e x) sao responsaveis pela forma-
¢ao da rede. Para atingir esse objetivo é necessario considerar dois casos em que usamos
dois tipos de perturbacoes.

Caso 1. Perturbagoes de todo o potencial,

caso 2. Perturbagoes da concha da estrela (o termo no potencial que controla a

superficie da estrela).

4.3.1 Caso 1. Perturbacoes do potencial

Neste caso, estudamos a formacao de redes de paredes de dominio com estrelas de
soliton oscilantes, ajustando ¢ ao redor do parametro oy. Isto leva a pequenas pertur-
bacoes do potencial, resultando na possibilidade de a rede ser perturbada em torno da
superficie da estrela. Isto é feito considerando o ~ gy + 1, onde n << ¢ (n é um campo
de perturbagao). Dependendo de como escolhemos a relagio entre o e og equagao (4.11)
nos dira se a rede é formada dentro da estrela, ou se a rede esta exatamente na superficie
da estrela, ou fora da superficie da estrela.

Assim conduzindo a estas trés possibilidades:
I)Rede formando dentro da estrela (o =~ o + 1)
IT) Rede formando na superficie da estrela (o ~ (1/2)o¢ + n)

IIT)Rede formando fora da estrela (o ~ (1/4)0¢ + 1).

I. Rede dentro da estrela (o ~ oy + 1)
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Para termos a rede de paredes de dominios formada dentro da estrela consideramos
o & 0y + 1. Quando substituimos esta condigdo nas equagoes (4.27-4.30) as equagoes de

EKG tornam-se

A=t ;A> + A [Co? + 0" + 67 + 1]
(4.36)
+ A% [(62 4 X3)? = 6(6% — 3x2) + [1/40% — 9/4)(¢* + X)) ;
o 20 204
r r (4.37)
+2CAr [(6% +X*)? — ¢(¢ — 3x*) + [1/40% — 9/4](6* + X?)] ;
1. 2 C’ 1
Co = —§OU + 0Jl + U, <7’ — w) — §AO’(¢2 + X2)7 (438)
c'¢d 20C CA
co =S8 -2 L SR ag(? + 1) =38 W)+ pote - So]s (439
C'x' 2x'C  CA 1 9
Ox" = 2X — Xr + 5 {4)(@52 +x?) + 6x6 + §J2x — 2)(] ) (4.40)

Noés impomos as condigoes de contorno apresentadas na se¢ao (4.3) no sistema de
equagoes acima, e resolvemos numericamente usando o método de Runge Kutta de quarta
ordem em Maple. As fungoes métricas Ay e As sdo mostradas na figura (4.2). Pode-se
verificar que as condi¢des de contorno necessarias sao satisfeitas. A linha continua mostra
o primeiro termo da expansao da série de Fourier, enquanto a linha pontilhada é o segundo
termo.

A Figura 4.3 mostra a massa da estrela em fungao da densidade central ¢(0), com
as densidades centrais dos outros dois campos ¢(0) e x(0) mantidos fixos.

Como no exemplo anterior, usamos a seguinte definicao de massa ADM:

2
M:limrll— ! 1MP’ (4.41)
m

onde r — oo apenas significa computacao na borda da grade [9, 47]. A massa aumenta

monotonicamente até atingir um valor M, ~ 0,11M32;/m (massa critica) apds o que
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comega a diminuir. Esse comportamento é exatamente o mesmo para a estrela soliton
oscilante sem rede. Massa critica neste sentido ¢ uma massa maxima combinada de estrela
e da rede antes de desmoronar em um buraco negro. Semelhante ao caso sem rede, o ramo
a esquerda do ponto méaximo é o ramo estavel, e a direita é o ramo instavel. A presenca

da rede dentro da estrela alterou a estabilidade da estrela. Como resultado, desacelera a

colapso da estrela

Expansiongf grr
=
o
|

Figura 4.2: O coeficiente métrico A(r,t) e suas duas primeiras expansoes Ay (linha con-

tinua) e Ay (linha pontilhada), para o campo central o(0) = 0, 4.
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Figura 4.3: O perfil de massa para a "oscillaton"que tem rede de paredes de dominios
dentro como uma fun¢do da densidade central o;(0). A massa aumenta até atingir um

ponto critico em o, ~ 2,3, ¢ M, ~ 0,11M3%; /m.
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Figura 4.4: O comportamento dos campos escalares quando a rede estd dentro: (a) O
primeiro estado excitado do campo ¢ contra r, o campo tende a zero de acordo com a
condi¢ao de contorno o(r — oo) — 0. (b) O campo ¢ contra r, 0 campo aumenta para,
um ponto e, em seguida, comega a diminuir para zero. (¢) O campo x contra r, 0 mesmo

comportamento que o do campo ¢.

IT. Rede na superficie (o =~ (1/2)0o + 1)

Vejamos o cenario em que a rede é formada na superficie da estrela. A possibilidade
de termos a rede na superficie da estrela é perturbar todo o potencial no regime de
o~ (1/2)o¢ + 1, o campo escalar remanescente (¢, y) possui simetria Z3, e descreve trés
jungoes de paredes de dominio que permitem a formacgao de rede exatamente na superficie
da estrela, como foi apontado pela primeira vez em [12]. Neste caso, as equagoes de EKG

sao

1-A

r

A’:A( >+A7~ (€02 + 07 + 6% + 7]

) (4.42)
—i—AQT [20_4 4 (¢2 +X2)2 - ¢(¢2 o 3X2) - 9/4(¢2 _|_X2)} :
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, 2C 204

" 17" (4.43)
+20Ar | 50" + (8" +x°)° = 6(¢” = 3x°) = 9/4(* + X°) | ;

C

et (2 O
Co = —2C'a+a +o (r 20) Ao (4.44)
, O 20C CA 9
co' =2 - 20 S Tag(6 0 - 36t ) - 59 (1.45)
r 2 2
s OX  2XC CA 9
oY’ = 2X - )ja + 5 [4x(¢2+x2)+6x¢—2x]. (4.46)

Invocando as condigoes de contorno, resolvendo numericamente o problema de autovalor
e estudar as solucgoes resultam nas seguintes observacoes. Um resultado numérico tipico
para o coeficiente métrico g, ¢ mostrado na figura (4.5).

A massa em funcao da densidade central o(0) para a possibilidade quando a rede
estd na superficie da estrela é mostrada na figura (4.6). Um ponto importante surge,
observamos que a massa aumenta monotonicamente até atingir um ponto (local maximo
Mp) My ~ 0,1M%; /m, apds o que ele comega a aumentar novamente rapidamente. Isso
se comporta de forma diferente dos perfis de massa de uma estrela solitonica oscilante
e estrelas de boson. As caracteristicas deste perfil de massa sugerem que, em vez de
se desmoronar ou decair em um buraco negro apds atingir o maximo (=~ 0,1M2%;/m), a
estrela se estabiliza novamente. Podemos associar essas caracteristicas a rede na superficie

da estrela.
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Figura 4.5: O coeficiente métrico A(r,t) = g, e suas duas primeiras expansoes Ay e As,

para a densidade de campo central ¢(0) = 0,05. Para o caso em que a rede estd na

superficie da estrela.
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Figura 4.6: O perfil de massa para a oscilacdo que tem rede de paredes de dominio na
superficie como uma func¢do da densidade central o1(0). A massa aumenta até atingir um

valor maximo em o, ~ 2,16, ¢ My ~ 0,1M3%, /m.
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(¢) Campo x
Figura 4.7: Representacao dos campos escalares quando a rede estd na superficie da

estrela.

ITI. Rede fora da estrela (o ~ (1/4)00 + 1)
Agora, voltemos nossa atencao para o caso, no qual consideramos a rede fora da
estrela. Esse cendrio pode ser realizado usando a condi¢do que o ~ (1/4)0g + 1. Neste

caso, as equagoes de EKG tornam-se

A=A (1 ;A> + Ar[Co? + 07 + ¢” + X7
(4.47)
4% [Sot o (40007 — 087 — 3 + 07— 9/4(6 + 1))
20 2CA
c==_
r 97’ (4.48)
+2CAr {204 + (9" + x%)% — (0" — 3X*) + [0 — 9/4)(¢* + X2>} ;
Cs = —;Cd +o" +o (i — 2%) —940% — Ao (¢* + x?); (4.49)
Co' = C;(b/ - 2(]?:0 - 02A {4¢(¢2 +x%) = 3¢ +6x° +20°¢ — 34 ; (4.50)
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C/ / 2 IC OA 9
2X - fq + 5 |4x(@° +X°) + 6x6 + 20"x — Sx| - (4.51)

CX// —

Resolvemos as equagoes acima (4.47-4.51) submetidas as mesmas condigdes de contorno
(condigoes de solugbes nao singular e assintoticamente planas). Uma solugao tipica para
o coeficiente métrico é mostrada na figura (4.8). Da figura. 4.9, observamos que a massa
aumenta monotonicamente até atingir valores méximos (massa critica) M, ~ 0, 1M3%; /m,
apds o que comecga a diminuir. Esse comportamento é exatamente o mesmo para estrelas
de soliton oscilantes sem uma rede. Fisicamente, faz sentido porque nesta simulagao, a
rede esta fora da estrela, o que quer dizer que nao ha rede em sua superficie, ou dentro

da estrela, resultando nesse comportamento.

1.2+ [-\
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. 0.8
5
& 0.6
kS
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§0_4 — A0
02
04 S U P R
0 20 40 60 80 100 120

Figura 4.8: O coeficiente métrico A(r,t) e suas duas primeiras expansoes Ay e Ag, para o

campo central o(0) =0, 1.
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Figura 4.9: O perfil de massa para o "oscillaton"que tem rede de paredes de dominio

dentro como uma funcao da densidade Central ¢(0).
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Figura 4.10: O primeiro estado excitado dos campos escalares o, ¢, e x, em funcao de r
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4.3.2 Caso 2. Perturbacoes da concha da estrela

O foco deste caso ¢é estudar pequenas perturbacoes aplicadas ao termo de superficie
(o0 — %0'0)2 no potencial e a investigacao do efeito que estas perturbagoes terao no perfil
de massa da estrela. Nos perturbamos a concha introduzindo o campo de perturbagao 7
no termo de superficie no potencial e fixamos o parametro oy ~ 1, levando ao potencial
mostrado na equagao (4.52). Evoluindo cuidadosamente o campo 7 em torno de oy,
produz pequenas perturbagoes de concha em torno da rede, deslocando ligeiramente a
concha para capturar a rede dentro da estrela, ou deixando a rede fora da estrela. Aqui,
quando a superficie da estrela corresponde exatamente a rede, o termo superficial no

potencial desaparece ((o — 21)? &~ 0); Baseado no conhecimento de que na superficie da

%
estrela o ~ %00. Assim, temos de igualar o termo de superficie na equagao (4.52) a zero.
Isso gera trés possibilidades:

I) A rede formando dentro da estrela (quando consideramos 7 ~ 2),

IT) Rede formando na superficie da estrela ((o — $7)? ~ 0),

III) Rede formando fora da estrela(n ~ 1).

1

V= 50%(0 =17+ (¢* +X°)* = ¢(¢” = 3x*) + [(0 - ;n)Q - Z](¢2 +x)  (4.52)

consideramos oy = 1.
I. Rede dentro da estrela (n ~ 2)
Para a concha deslocada para além da rede (tendo a rede presa dentro da estrela),

perturbamos o sistema fixando o n = 2, levando as seguintes equagoes de EKG

A=A (1 — A) + Ar[Co? + 07 + ¢ + X
17” (4.53)
+ A%r {202(0 = 1?4+ (¢ +x%)° = ¢(¢* = 3x%) + [(0 — 1)° — 9/4)(¢” + XQ)} :
€' =20 2R L a0ar (100 — 17 4 (87 42— 0(6” — 30)
(4.54)

+204r [((0 = 1) = 9/4)(6* + X*)]

23



1. 2 ! 1
C5 = —5C5+0" +0 (r - 227) — Al (0 =1+ 0%(0 = 1) + (0 = 1)(¢” + X*)4.55)

C'¢ 2¢0C CA
0 200

Co' = == = ==+ =~ [46(6" +x°) = 3(¢" = ) + 2[(0 = 1)* = 9/4]¢];  (4.50)
Cx" = O;X, — 2XT/C + 02A {4)((4%)2 +x2) + 6x0 +2[(0c — 1)* — 9/4})(} : (4.57)

Resolvemos agora o sistema de equagoes acima numericamente, passando pelo mesmo pro-
cesso como feito na se¢ao anterior. Nés investigamos as representagoes graficas resultantes
das simulagoes descritas acima. A Figura (4.11) mostra o grafico de expansao da métrica
A(r,t). A convergéncia da série é significativa, independentemente da nao-linearidade das

equacoes.

Exparsionef grr

0.4

Figura 4.11: O coeficiente métrico A(r,t) e suas duas primeiras expansoes Ay (linha

continua) e A, (linha pontilhada), para o campo central ¢(0) = 0, 6.

A partir da figura (4.12), o perfil de massa neste caso revela um comportamento
diferente, comparado com a situacdo no primeiro caso. Aqui vemos que a massa sobe
monotonicamente a um maximo local My ~ 0.104M3%; /m com uma densidade central
critica de o, &~ 1.982 e entdo comeca a aumentar novamente. Parece que quand se perturba
a concha para capturar a rede dentro da estrela, estabiliza-se a estrela, impedindo assim

a estrela de colapso.
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Figura 4.12: O perfil de massa para a "oscillaton"tendo uma rede de paredes de dominios

dentro como uma fungdo da densidade central o(0), com méximo local em o, &~ 1,982,

M;, ~0,104M2, /m.
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(c) Campo x
Figura 4.13: (a)O primeiro estado excitado do campo de acolhimento o; com alguns
valores de r, o campo tende a zero de acordo com a condigao de contorno o(r — o0o) — 0.
(b) O campo ¢ com alguns valores de r, o campo aumenta para um ponto e, em seguida,

comega a diminuir. (¢) O campo x com alguns valores de 7.

IT. Rede formando na superficie a estrela ((c — in)? ~ 0)
Como ja foi apontado, para simular a possibilidade de ter a rede na superficie

da estrela, precisamos considerar a condi¢ao de que o termo de superficie no potencial é

aproximadamente zero, (o — %77)2 ~ 0. As equagoes de EKG sao dadas por

A — A (1 —A) 4 Ar {00'2 40?4 ¢? _i_XIQ}
17" . (4.58)
A% [S0Mo = 1P + (24 X8 - 9(6° = 3x¢) - 1(¢ 4 1))
C' = g _ 2CA +2C Ar |:102(0_ _ 1)2 + (¢2 +X2)2 o ¢(¢2 _ 3X2)]
roo 2 (4.59)

—2CAr [Z(cb? + XQ)] ;
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Co = —;C’d +0" 4o <i — QCC/*) - ;A[O'(U — 1) 4+ 0*(o —1)]; (4.60)
"o C,¢/ . 2¢/C CA 2 A 2 2\ g .
Co' = =5 = 225 1 SR 406 +x) - 36 - ) - 59 (461)
s OX  2X'C  CA 2 . 92 9
Cx" = 5 —t [4)((@5 +x°) + 6x¢ 2)(] : (4.62)

Seguindo as rotinas numéricas usuais, extraimos e discutimos os graficos resultantes. Po-
demos ver na figura (4.14), uma fungao métrica radial tipica A(r,t), para o caso de
densidade central de ¢ = 0,4 é monstrada. A linha continua mostra o primeiro termo
da expansao da série de Fourier, enquanto a linha pontilhada é o segundo termo. Esta
rapida convergéncia da série é tipica de todas as configuragdes que calculamos.

Na figura (4.15) a massa M da estrela é plotada para alguns valores da densidade
central 0(0). Esta curva de massa é semelhante a configuragao apresentada no primeiro
caso, com méaximo local My, &~ 0, 1M%; /m. Indica que, novamente a estrela é impedida de
colopso em um buraco negro devido a presenca de rede em sua superficie. Encontramos
que em ambas as perturbagoes é conveniente ter a rede na superficie da estrela se quisermos
aumentar a vida util da estrela.

A Figura (4.16) mostra o comportamento correspondente dos trés campos escalares.
Esse comportamento é tipico de todas as configuracoes que calculamos e estd de acordo

com as condi¢oes de contorno.
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Figura 4.14: O coeficiente métrico A(r,t) e suas duas primeiras expansoes Ay (linha

continua) e A, (linha continua), para o campo central o(0) = 0, 4, no caso de perturbagoes

da concha
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Figura 4.15: O perfil de massa para a oscilagao que tem uma rede de paredes de dominios
na superficie como uma fungao da densidade central ¢(0), com méaximo local em o, ~

1.987, My, ~ 0.1M3%; /m. Isto é para o caso quando a perturbagao ¢ aplicada & concha da

estrela.
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Figura 4.16: O comportamento correspondente dos trés campos escalares (o, ¢, x) com

alguns valores de r

ITI. Rede fora da estrela (n ~ 3)

Finalmente, estudamos a possibilidade da rede estar fora da estrela sob este tipo de
perturbagao. Como ja mencionado, estamos trabalhando com 7 em torno do parametro
0o ~ 1. Para simular a possibilidade da rede se formar fora da estrela, n tem que ser
menor que o parametro og (n < 1). Para esse efeito, escolhemos 1 =~ % Isto produz as

seguintes equagoes de EKG
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1—-A
r

A/:A( >—|—AT [Cojg+0_/2+¢/2_{_xl2}
+ A%r BJZ(U — 12+ (8" +x°)% = 6(¢* = 3x*) + [(0 — 1/4)* — 9/4)(¢* + XQ)} ;
(4.63)

_E_ZC’A

r r

+CAr [(o = 147 = 9/4)(6* + X))

C/

L 9CAr Bo—?(a — 12+ (¢*+ 1) — 0(¢” — 3X2)] (4.64)

Cs = _;cd oy (2 _ 2%) _ ;A[a@ 1) 4 0%(0 — 1) + 2(0 — 1/4)(6° + y2JU.65)
T

Cor = 8 2E L CR g6 42¢)  3(67 %) 2o — 1/~ 9/4)g] : (460
Ny / A
o' = X O CR (6 10+ 6x0 + 200 — 147 ~9/4]] . (46)

Estes ultimos conjuntos de equacoes também correspondem as rotinas numéricas
nas secoes anteriores. Os resultados numéricos tipicos para o coeficiente métrico do sis-
tema sdo mostrados na figura (4.17). Pode-se verificar que as condigdes de contorno
necessarias sao satisfeitas.

O perfil de massa dos resultados numéricos para diferentes "oscillatons'"em funcgao
de ¢(0) é mostrado na figura (4.18). O comportamento geral da massa é semelhante ao
perfil de massa no primeiro caso, ver figura (4.9). Podemos ver que neste caso hd uma
massa maxima M, ~ 0.144M?%, /m com 0.(0) ~ 3.0. Este valor critico ¢ importante, uma
vez que foi relatado que os oscilatons com valores centrais inferiores a ¢.(0) sdo estaveis
[11]. Em comparacao, este caso apresenta um "oscillaton'com atraso de decaimento, isto
significa que sob esta perturbacao a estrela ficou mais tempo antes de decair em um buraco

negro.
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Figura 4.17: O coeficiente métrico A(r,t) e suas duas primeiras expansoes Ay (linha

continua) e A, (linha continua), para o campo central ¢(0) = 0,01, no caso do concha
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Figura 4.18: O perfil de massa para a "oscillaton"que tem uma rede de paredes de dominio
na superficie como uma fungao da densidade central ¢(0), com méaximo local em o, =~ 3.0,

My, ~ 0.144M%; /m. Isto é para o caso quando a perturbagao é aplicada & concha da

estrela.
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Figura 4.19: O comportamento correspondente dos trés campos escalares (o, ¢, y) com

alguns valores de 7.
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Capitulo 5

Discussoes e Conclusoes

A aproximagcao mais simples para a solucao das equagoes de Einstein-Klein-Gordon
acopladas com rede de paredes de dominio para um elemento de linha esfericamente simé-
trica foi apresentada. As soluc¢oes para equagoes de Einstein-Klein-Gordon que admitem
solugdes solitdnicas auto-gravitantes "oscillaton"tém sido estudadas por varios autores [10,
11, 42] — ver também rede de paredes de dominios [7, 12, 13]. Neste trabalho apresenta-
mos um modelo que suporta a formacao de rede de paredes de dominios como "oscillatons".
Isso foi feito através da introdugao de uma lagrangeana que contém trés campos escalares
que sao acoplados uns aos outros por um potencial. O potencial foi escolhido para forne-
cer a estrela de soliton oscilante um padrao esférico com uma rede de paredes de dominios
[13]. De acordo com os resultados [42], os "oscillatons"podem ser classificados em dois
grupos bem definidos, os de ramos S e U. Os oscilaton de ramo S sao configuragoes de
equilibrio estaveis, que oscilam de acordo com sua freqiiéncia fundamental e intrinseca
(w). O ramo U sdo configuragoes intrinsecamente instaveis. Uma manifestagdo da sua
natureza instavel é que elas rapidamente colapsam em buracos negros se sua massa for
aumentada.

Neste trabalho foram utilizados dois tipos de perturbac¢oes para simular as trés
possibilidades. Tendo a rede de paredes de dominio dentro da estrela, ou a rede formando

na superficie da estrela, ou a rede envolvida fora da estrela. Estes trés cenarios podem ser
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pensados como trés possiveis experiéncias diferentes que um "oscillaton"pode percorrer na
evolugao cosmolégica. A segao (4.3.1) apresentou o primeiro caso em que consideramos
pequenas perturbagoes para todo o potencial do sistema. Isso foi possivel trabalhando o
campo ¢ em torno do oy com a ajuda de uma perturbagao de campo 7. A proxima se¢ao
apresentou o segundo caso em que perturbamos o termo de superficie no potencial, desen-
volvendo cuidadosamente o campo 1 em torno de gy. Estas simulagdes sdao desafiadoras
devido a nao linearidade das equacgoes de Einstein-Klein-Gordon e também devido as ca-
racteristicas dinamicas das estrelas de solitons oscilantes, sem configuragoes de equilibrio
com componentes métricas estaticas. Neste trabalho truncamos o sistema de equagoes
ap6s um maximo de j = jee = 1. Embora nao tenhamos provado analiticamente que
a série representa uma solugao exata para as equagoes de Einstein-Klein-Gordon para o
sistema de trés campos escalares, temos dado fortes indicios de que a série de fato converge
rapidamente, em ambos os casos (Figuras 4.2, 4.5 , 4,8, 4,11, 4,14, 4,17).

Como os principais objetivos deste trabalho sao investigar o efeito da rede de
paredes de dominios sobre a estabilidade da estrela, investimos muito esfor¢o no perfil de
massa de todas as configuragoes em ambas as perturbagoes. A partir disso, demonstramos
que a rede de paredes de dominios realmente afeta a estabilidade da estrela. As Figs. (4.6,
4.12 e 4.15) apresentam um comportamento diferente dos perfis de massa conhecidos nas
teorias (para as estrelas de soliton e boson). Podemos dizer que este objeto tem dois
ramos-S, o primeiro ramo-S é para a parte da estrela onde nao ha rede e o segundo ramo-
S pode estar relacionado a rede de paredes de dominios. Estes resultados levaram ao fato
de que a estrela se estabiliza quando a rede é formada na superficie da estrela em ambos
os casos, deslocando o ponto critico ainda mais. A partir das simulagoes, podemos dizer
que é energeticamente favoravel para a rede ser formada na superficie da estrela, ou seja,
a formagao de rede na superficie da estrela pode ser um mecanismo cosmoldgico que pode
garantir a estabilidade de uma estrela de soliton oscilante. Além disso, vimos resultados

interessantes quando simulamos a possibilidade de ter a rede fora da estrela (Figs 4.9 e
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4.18). Descobrimos que seus perfis de massa sao semelhantes aos da teoria. Eles tém dois
ramos separando a massa maxima. Isso fisicamente faz sentido, uma vez que a rede fora
da estrela pode ser interpretada como, nenhuma rede na estrela.

Para o nosso conhecimento esta é a primeira vez que estrelas de soliton oscilantes
com rede de paredes de dominios é estudado. Esta investigacao levou a descoberta de
um novo tipo de objeto auto-gravitante e a existéncia deste novo objeto que podera ter
implicagoes cosmoldgicas e astrofisicas significativas.

Observamos que neste trabalho todas as anélises foram feitas sem a consideracao
da temperatura, ou seja, nao consideramos o efeito da temperatura na rede. O modelo
apresentado da espago para a inclusao de temperatura sob a forma de corre¢des térmicas
que modificarao a lagrangeana. Esta questao e muitas outras serao abordadas num futuro

proximo.
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