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Resumo

Neste trabalho tratamos de solucdes de paredes de dominios em modelos de
campos escalares reais acoplados que envolvem a simetria Z,* Z3 em um modelo ndo
supersimétrico. Analisaremos essencialmente defeitos topoldgicos que surgem
naturalmente devido & quebra espontanea de simetria normalmente presente em varios
modelos tais como o modelo padrdo das interacdes elementares. Assume-se que estas
interagdes se unificam em uma escala de alta energia.

Exploramos a idéia de uma rede de paredes de dominios aparecerem na
superficie de uma estrela de soliton, onde levamos em consideracdo a possibilidade de
se encontrar o modo zero fermidnico na rede de paredes de dominios.

Com base na equacdo de Friedmann, analisamos graficamente o comportamento
da densidade de energia do Universo em fun¢do do fator de escala para as redes de
paredes de dominios para comparar com a evolucdo da densidade de energia na era da

matéria ¢ radiacao.

Palavras Chave: Rede de paredes dominio, s6liton, defeitos topoldgicos.



Abstract

In this paper we deal with solutions of domain walls in models of coupled real scalar
fields involving Z,xZ; symmetry in a non-supersymmetric model. We will look
essentially topological defects that arise naturally due to spontaneous symmetry
breaking typically present in several models such as the standard model of elementary
interactions. It is assumed that these interactions are unified in a range of high energy.

We explore the idea of a network of domain walls appear on the surface of a soliton
star, where we consider the possibility of finding the fermionic zero mode in the
network of domain walls. Based on Friedmann equation, we graphically analyze the
behavior of the energy density of the Universe as a function of scale factor for networks
of domain walls to compare the evolution of the energy density in the era of matter and

radiation.

Keywords: Network domain wall, s6liton, topological defects.
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Capitulo 1

Introducao

A origem dos defeitos topologicos ¢ explicada de forma natural pela quebra
espontanea de simetria descrita em varios modelos e teorias utilizadas na constru¢ao do
modelo padrdo das interagdes fundamentais (forcas eletrofracas e fortes), dentro do
modelo padrdo. Estas interagdes se unificam em uma escala de alta energia, Chamada
escala de grande unificagio (GUT), que é da ordem de 10'® GeV. Nesta faixa de
energia, devido a alta densidade do universo, podemos dar um tratamento cldssico a
gravitacdo e assumir que as corregdes quanticas sdo introduzidas através de campos de
matéria. Se ocorre a unificacio das forcas elementares em 10'° GeV, podemos
considerar que o universo se resfriou de temperaturas mais altas para temperaturas
comparaveis 4 escala de GUT e que, nesta escala, sofreu uma transi¢do de fase, com
conseqliente quebra espontdnea de simetria, dando origem aos defeitos topologicos,
alem das particulas intermediadoras das interagdes fundamentais. A medida que o
Universo continua se resfriando, outras transi¢des de fase ocorreram e novas particulas
surgiram.

Em principio existem trés tipos diferentes de defeitos topolégicos que sdo os
monopolos magnéticos, as paredes de dominios e os vortices do tipo loop ou extenso
sendo que os dois ultimos podem cruzar o universo. No entanto durante o processo de
formacgdo, os monopdlos teriam se aniquilado com os anti-monopodlos e as paredes de
dominio e os loops colapsaram e se dissiparam em forma de radiacdo gravitacional.
Desta forma, apenas os vortices extensos, ou cordas cOsmicas, sdo estaveis e
sobreviveram ate os dias de hoje influenciando na evolu¢do do universo. Apesar de ndo
existirem dados observacionais diretos sobre a existéncia das cordas cosmicas, existem
observagdes, como por exemplo, o efeito de lentes gravitacionais, cuja interpretagdo
mais natural aparenta em termos de cordas cosmicas.

Apesar de nomes semelhantes, em principio ndo existia nenhuma conexao entre
cordas cosmicas e a teoria de cordas. A escala de energia de ambas as teorias eram bem
diferentes sendo da ordem da GUT ou menor para as cordas cosmicas enquanto que

para a teoria de cordas era perto da escala de Planck (10" GeV). No entanto, a escala de



energia para a teoria de cordas sofreu uma queda substancial. Em [1] Kibble chama a
atencdo para o fato de que a teoria de cordas ou teoria M provéem, e até mesmo
demandam, a existéncia de defeitos macroscopicos tais como cordas cosmicas. Alem
disso, a surpersimetria que forma uma conexao entre teoria de cordas e o modelo padrdo
das particulas elementares, também exige a existéncia de defeitos macroscopicos.

Como sabemos que estes objetos influenciaram na evolugdo do universo, ¢
natural analisarmos os defeitos gravitacionais destes objetos aplicados a relatividade
geral. Entretanto, Brans e Dicke [2] propuseram uma teoria alternativa a Relatividade
Geral onde a interagdo gravitacional passa a ser intermediada por um campo escalar
alem do campo tensorial da teoria de Einstein. A idéia original de Brans-Dicke esta
fundamentada nos trabalhos de Jordan [3] que inclui um campo escalar na agdo usual da
relatividade geral e, desta forma, dando origem a teoria escalar - tensorial da gravitacao.
O trabalho de Jordan foi motivador pelos resultados da teoria de Kaluza-Klein da
unificagdo do campo eletromagnético com a gravitagdo onde, para que a unificacdo
fosse possivel, seria necessaria uma dimensao extra que, quando compatificada, daria
origem a um campo escalar parceiro do campo tensorial de Einstein. Nos anos 90, a
teoria escalar tensorial ganhou for¢a motivada pela teoria de cordas, que também prevé
um parceiro escalar intermediando a forca gravitacional junto com o campo tensorial
usual.

Neste trabalho vamos tratar de solugdes tipo defeitos topoldgicos em modelos de
teorias de campos escalares, com simetrias Z,xXZ, e Z;xZ3. Usaremos trés campos
escalares reais quando tratarmos da simetria Z,*xZ3 em um modelo ndo supersimétrico,
com a qual trataremos da possibilidade de uma rede de defeito poder viver dentro de
uma parede de dominios. O que ocorre € que a simetria Z3 ¢ espontaneamente quebrada
dentro de uma parede de dominios o que favorece a formacdo de jungdes triplas e
conseqiientemente de uma rede hexagonal dentro de uma parede planar. Outros tipos de
formacdo de redes ocorrem quando a parede ¢ curva. Especialmente no caso da simetria
Z,xZ3, teremos um cenario interessante, explorando a idéia de uma rede de paredes de
dominios aparecer na superficie de uma estrela de soliton. Usando este modelo ¢

possivel levarmos para o contexto cosmologico.



Capitulo 2

Formacao de defeitos topologicos

Teoria de calibre com quebra espontanea de simetria, como as teorias de grande
unificagdo, tem sido de fundamental importancia para a compreensdo da formagao de
defeitos topoldgicos no Universo primordial. Para tais teorias, as simetrias conhecidas
na Fisica de Particulas Elementares resultam de sucessivas quebras de simetria de um
grupo de simetria maior e estes processos ddo origem a diferentes tipos de defeitos.
Durante a evolucdo do Universo, aonde a temperatura vai gradativamente diminuindo,
tais quebras de simetria se manifestaram através de diversas transi¢cdes de fases térmicas
que deram origem a diferentes tipos de objetos tais como paredes de dominio, cordas
cosmicas € monopolos magnéticos, dependendo da classificacdo da variedade do vacuo

da teoria [4,5].

2.1 Nogoes de quebra espontanea de simetria

Nesta secdo, discutiremos as origens dos defeitos topoldgicos dentro dos
modelos de Fisica de Particulas, comentando os conceitos fundamentais destes estudos
como aplicagdes ao Universo primordial. Como as propriedades dos defeitos
topologicos independem dos detalhes do modelo fisico, estudaremos modelos de calibre

mais simples que possibilitam a compreensdo da origem desses defeitos.

E

|

\

10



Figura (2.1): Uma haste retilinea tende a se curva sobre pressdo. A posi¢do aleatoria

dessa haste ¢ um exemplo de quebra espontanea de simetria.

Para entendermos um modelo de quebra espontinea de simetria iniciaremos
analisando dois modelos fisicos simples para depois partirmos para modelos mais

complexos. Primeiro, considere uma haste fina com sessdo transversal circular

—

posicionada verticalmente em cima de uma mesa e aplique sobre a haste uma forca £

— —

como ilustra a figura (2.1). Se ¥ ¢é pequena, nada acontece com a vareta, mas se £

—

ultrapassa um valor critico F'er, a vareta se curva em um plano completamente

aleatorio. Neste caso, a situacdo que era estavel (a haste na vertical) tornou-se instavel

—

quando F > Feo . A haste, quando se curva, seleciona apenas um destes estados, mais
todos os outros podem ser obtidos por uma simples rotacdo. Resumindo, um pardmetro
qualquer (neste caso a for¢a) assume um valor critico. Acima desse valor a simetria ¢
quebrada espontaneamente e o estado fundamental torna-se degenerado.

Em materiais ferromagnéticos a situag@o ¢ analoga. Os dtomos desses materiais
se relacionam por uma interagdo do tipo spin-spin. O estado fundamental neste caso ¢
aquele em que todos os spins estdo alinhados. No entanto, a partir de uma determinada
temperatura critica, os spins dos 4tomos passam a ter orientacdo aleatdria, ou seja, a
simetria foi espontaneamente quebrada.

Estes dois exemplos mostram os principios béasicos da quebra espontinea de
simetria. Em ambos os casos, o sistema possui uma simetria, que ¢ quebrada quando um
parametro especifico (for¢a ou temperatura) assume um valor maior ou menor que um
valor critico. Situagdes similares podem ser encontradas em teorias de calibre, onde a
simetria de uma Lagrangeana ¢ quebrada devido a um estado fundamental degenerado,
ou seja, ndo-invariante por transformag¢ao da simetria original.

Para uma analise mais detalhada, vamos verificar agora o caso em que a simetria
em questdo ¢ a simetria de calibre mis simples. Se quisermos construir um Lagrangeano

que seja invariante por uma transformacao de simetria Uy local do tipo

p— "y 2.1.1)

2
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Aﬂ — Aﬂ +éaluA(x), 012

Este sera escrito como

L= (a# +iqA,u )¢(a‘u _iqaﬂ%* _iF/wFW —V(¢*,¢)> (2.1.3)

Euv = a‘uAv -4 A

Onde v ¢ o tensor de campo eletromagnético e estd em termos do

campo vetorial da teoria de calibre e ¢ ¢ o acoplamento entre os campos. Esta

Lagrangeana caracteriza o modelo abeliano de Higgs, onde o campo escalar ? se acopla

minimamente com o campo de calibre A, . O potencial V(¢ ) ¢) ¢ dado por

. Al
V(e ’¢)=ZQ¢| -n )Z (2.14)

onde 4 ¢ 77 sdo duas constantes arbitrarias positivas. O potencial (2.14), por motivos
que veremos mais adiante ¢ também chamado de potencial de Higgs. Ao calcularmos o
estado de vacuo, analisando as condi¢cdes de minimo do potencial, verificamos que

existem infinitos estados degenerados de véacuo caracterizados por um valor ndo-nulo de

? dado por
avl(d) 4. . 4.

W) 2y 2 o V.

g 2 2 . (2.1.5)
Assim

i0
(0410) =17 = ¢ = e’ (2.1.6)

Os estados de vacuo diferem uns dos outros por uma fase 6(0 <0=2m ) e cada um

destes estados estdo situados em um circulo de raio 7. No entanto, as transformagdes

12



(2.1.1) - (2.1.2) mudam o valor da fase dos estados de vacuo de ¢ para O+a o que

significa os estados de vacuo ndo sdo invariantes por estas transformacdes.

Podemos reescrever ? em termos de dois campos reais em coordenadas

cartesianas como

2.17)

No entanto, podemos escolher uma transformacio A tal que % =0 com o
objetivo de evitar termos acoplados no Lagrangeano. Assim, a expressao (2.1.3) torna-

S€

1 v L1
L= _ZF/IVFM +q'n A A +E(3,,¢] )2 - 2An’@] + termos acoplados,, (2.1.8)

2,.2 2
onde os termos 4 7 e 2An representam respectivamente as massas dos campos A” €
¢l. Desta forma, devido a quebra espontanea de simetria do grupo Uy local, o campo
q P grupo Ua P

de calibre A, (foton) tornou-se massivo apds absorver um grau de liberdade do campo

complexo 0riginal¢. Este processo ¢ chamado de mecanismo de Higgs e, por isso, o

potencial (2.14) ¢ também chamado de potencial de Higgs.

13



Capitulo 3

Rede de defeitos em estrelas de solitons

Vamos explorar a idéia de uma rede de paredes de dominios aparecer na
superficie de uma estrela de soliton. Em modelos de estrelas de solitons € possivel obter
objetos com massa muito grande sem que aconteca o colapso gravitacional. Este assunto
foi explorado pela primeira vez em [7, 8, 9]. Onde estas estrelas sdo sélitons ndo
topologicos, os quais se tornam estaveis na presenca de uma carga nao-topologica
(carga de Noether), seja de natureza bosonica ou fermidnica. Aqui investigamos como a
estabilidade de uma estrela de soliton pode ser afetada pelo alojamento de uma rede de
defeitos na sua superficie, através da presenca do modo zero normalizavel na rede. A
idéia ¢ similar ao caso de defeito dentro de defeito. Para investigarmos o alojamento de
uma rede de paredes de dominios em uma estrela de soliton, consideramos uma parede
esférica bidimensional [10, 11, 12], aprisionando segmentos de paredes, formando uma
rede. Examinamos a idéia comecando com um modelo apropriado descrito por trés

campos escalares reais de acordo com a referencia [13].

3.1 O modelo

A simetria tem tido um papel fundamental na compreensdo da Fisica de Particulas. No
caso do Modelo Padrdo, as particulas elementares que interagem via forgas nucleares
forte e fraca sdo descritas pelos grupos SU() x SU3). Temos, portanto, uma motivacdo
para considerar um modelo que possui a simetria Z,xZ3, que ¢ um subgrupo discreto

(centro do grupo) de SUz) x SU3). Por esta razao introduzimos o modelo [13]:

1 1 1 — —
L=—0 00"0+—0 @d"p+—0 x"xy-V(o,p,x)+iyy"d v+m
5 0 5 09" P+ =9, 00" X (0.9, x)+iyy"d, p + mynp G.11)

~foup+A(@+ x)yw

O modelo contém trés campos escalares reais acoplados via o potencial V(O’ ¢, X ) O

campo spinorial esta acoplado com os campos escalares via acoplamento de Yukawa

14



foyy ;L(¢ tX )W/} [14]. O potencial foi escolhido para fornecer o padrao esférico da

estrela de soliton com uma rede de paredes de dominios na sua superficie, dado por:

V(o.p, x)= %,uzGZ(U—UO)Z +)Lz((p2 +X2)2 —Ach((pz _3)(2)
(3.12)

()

Vamos considerar que a simetria Z, ¢ ligeiramente quebrada, sob a troca do campo
1
oO—>0-—-0,
escalar 2 7 produz uma parede de dominios externa levando-a a encurvar-se
em dire¢do ao falso véacuo estabilizando-se na forma esférica, cujo efeito e a formagao

da estrela de soliton, onde o verdadeiro vacuo fica em toda regido externa da estrela, e o

falso vacuo na regido interna. Os outros dois campos (¢’X ) com a simetria Z3, dardo

lugar a uma rede de paredes de dominios devido a quebra da simetria Zs, dentro da

parede curva [15, 16]. Entdo 9 = 0 ¢ 9% s3o0 os verdadeiros e falso vacuos
correspondendo ao padrdo da estrela de sdliton. O ponto chave ¢ que devemos ver que
1
- jiton, 2 (9.x) -
na superficie da estrela de soliton, 2 7. Os campos P> X/, presentes no potencial
(3.1.2) desenvolvem vacuos com trés fases distintas, contribuindo para formar juncdes
de paredes de dominios e entdo uma rede. Usando as equacdes de movimento, veremos

o=0,) o=0)

que no falso ( e verdadeiro ( Vacuos, 0s campos (¢’X ) sdo diferentes de

zero. Fazendo os campos escalares x=0 ¢ campo fermionico Y = 0, a teoria

(3.1.1) - (3.1.2) sera escrita da forma:

1 1
L=-d,00"0-—p’c*(c-0,)
2 2 (3.1.3)

Temos que o potencial escalar V(O) , permite que o campo 9 forme uma solucdo

solitonica que descrevera a estrela de soliton, Figura 4.1.

15
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0.5 1 1.5

Figura 3.1: O potencial V(O) representando uma estrela de soliton de falso vacuo

o=0,=1

A equagio de movimento para configuragio estatica de campo 9 = O<r ), onde a

solugdo pode ser encontrada usando a seguinte equacao diferencial de primeira ordem, ¢é

dada por:

do

- = MU(0_00)= VVU’

dr (3.1.4)

~ (03 o’o, )
onde 3 2 , ¢ o superpotencial cujo potencial € escrito em termo do
1
V(0,0,0)= =W gL
quadrado da derivada do superpotencial, como 2 , onde do [47].
A equacdo (3.1.4), pode ser integrada dando como solugao:
R-R
2 (3.1.5)
1
. (R: R ) —0,

Na superficie 0/ da estrela, o campo O assume o valor 2  que representa

aproximadamente uma parede esférica com uma tensao superficial dada por [17]:

6 (3.1.6)

16



me 2 (¢.2) imetria 5, &
No regime , os campos escalares \#»X/ com a simetria Z3, ¢ um exemplo

tipico no qual os trés vacuos estdo defasados de 120°, que reproduzem o efeito de

jungoes triplas de paredes, permitindo a formacao de uma rede [18], veja Figura (4.2).

Figura 3.2: Representacdo de uma rede de paredes de dominios, dentro de uma parede

curva, formando jungdes.

No limite de parede fina, ou seja, quando a largura da parede ¢ desprezivel comparada

com as dimensdes dela, cada segmento da rede pode ser representado por uma parede de

dominios (kink) da forma:

4 (3.1.7)

3 27
)((z) =2 3 tanh \/;ﬁ(z -z, )

(3.1.8)

Como o modelo possui uma simetria Zs, isto quer dizer que podemos escrever as

solugdes das jungdes como sendo rotacdes de 0°, 120° e 240° no plano (¢’X) das

solugdes (3.1.7) e (3.1.8), as quais sdao dadas em geral pela transformacdo

¢, = A(ai )ab P, .

- Nno
para Ay =0

file)= 4 (3.1.9)

17



2alo)- %ﬁtanh( J@(z . )).

(3.1.10)
para @ =120°
3 9 27
¢1,2<z>=§i§tanh( guz-zo))
(3.1.11)
)= g S {602
(3.1.12)
¢ finalmente para %13 = 240°
2
bole)= G762
(3.1.13)
ol )%ﬁﬁﬁtanh(ga(z-zo)]
(3.1.14)

Como os segmentos foram obtidos fazendo uma rotagao de 120° e 240° no plano (¢’X ),
a juncado tripla agora pode ladrilhar a esfera com 12 pentdgonos e 20 hexdgonos, uma
esfera ladrilhada dessa forma, gera uma estrutura esférica que lembra o fulereno, o

bukyball composto por 60 d&tomos de carbono.
3.2 Rede neutra em estrelas de solitons fermidnica

A parede esférica descrita pelo campo O, sdo estruturas ndo topologicas as quais
se tornam estaveis na presenca de uma corrente de Noether conservada, seja de origem
bosdnica ou fermidnica. Aqui vamos discutir a possibilidade de termos estrelas de
solitons carregadas com férmions. Neste caso a massa do campo fermidnico vai
efetivamente para zero, no falso vacuo, ¢ este vacuo quem vai capturar os férmions

deixando a rede neutra se admitirmos a condi¢ao:

18



m=fo, =0 3.2.1)

Isto vem dos termos de massa e interacdo entre os campos escalares e fermionicos, por
meio de uma interagdo tipo Yukawa na densidade lagrangena original (3.1.1). A estrela
de soliton uma vez formada sofre a acdo da componente normal da tensdo superficial,
que faz a estrela expandir, como também a pressdo do falso vacuo que faz a estrela
colapsar em direcdo ao falso vacuo. Neste sentido a pressdo do gas de Fermi deve

cancelar a tensdo superficial e a pressdo do falso vacuo, tornando-a estavel [8, 9, 19,

20]. Vamos considerar agora o efeito dos outros dois campos ¢ ¢ X,
Independentemente do tipo de rede presente na superficie da estrela de soliton a energia
total serd dada por £ = E; + E; + E,, onde vamos admitir que a priori os férmions estdo
no interior de uma esfera de falso vacuo de raio R, em (3+/) dimensdes, a qual
representa a estrela de soliton. Temos que a energia cinética dos férmions confinados na

estrela ¢ dada por:

(3.2.2)

onde N ¢ o numero de férmions e O ¢ uma carga de Noether (carga conservada). Tal que

a energia na superficie da estrela de séliton serd definida por:

2
E, =aR ,onde ¢~ 4712,1’ (3.2.3)

onde #; ¢ a tens@o na superficie da estrela de so6liton. Por fim a energia da rede sera:

E, = /jR, sendo B = né’tn’ (3.2.4)

B (27) |3
onde 7 ¢ um numero, R comprimento e 8 JV24 ¢ a tensdo de cada segmento

darede e S ¢uma constante real. A energia total serd, portanto, dada por:
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E-ar’+2+ BR
R (3.2.5)

O processo de colapso da estrela, portanto, esta sujeito a minimizagao da sua energia
oE

total (3.2.5) usando IR , 0 qual permite obter o raio critico:

A4° (3.2.6)

onde

A=5400" - B +630270a° - B Jr (3.2.7)

Notamos que neste cendrio a carga Q deve ter um valor minimo, para que um raio

critico exista. De fato,

3

Qz(ﬁ) =
3) a (3.2.8)

o qual ndo desaparece para B=0 g importante ressaltar que no caso de estrela de

soliton padrdo, temos B =0 No limite de N grande a energia total da configuragdo sera

dada por:

(3.2.9)

Notamos que o expoente de N ¢ menor que um. Isto significa que para um valor de N
muito grande, a energia do séliton ¢ sempre menor que a energia das particulas livres,
E~N [8, 9]. Assim, a estabilidade da estrela de séliton ¢ assegurada, conforme mostra
a figura 4.3. Este ¢ 0 mesmo limite obtido em [7, 8]. Entdo concluimos que no limite de
N grande a contribuicdo energética da rede neutra ¢ desprezivel (sem localizacdo de

férmions na mesma).
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Vamos agora considerar a contribui¢do da rede no aparecimento de uma massa
limite M,. Neste cendrio podemos estimar tal limite simplesmente comparando a
equacao do raio (3.2.6) com o raio de Schwarzschild R; = 2GM. Notamos que 0 minimo

da energia (3.2.5) para um raio critico (3.2.6) ¢ a massa do soéliton dada por

_ 2
M =3aRy +25 RO, onde de acordo com a equagio de Einstein E = mc?, a massa pode

ser considerada como uma forma de energia. Reescrevemos a carga em termos de Ry, ou

= (2R,a + B)R? R, ~ R

seja 0 0. Agora, considerando s obtemos:

o] (1+4/3’G)
C ~ T | T 5 9
R2a\ G (3.2.10)

-1

~ (487,67 )" + 12Jr(;—”)G (n&)

n

(3.2.11)

Onde e & Sio referentes ao tipo de rede que estamos considerando. O niimero n
contribui para o nimero de segmentos da rede na superficie da estrela de soéliton.

Notamos que, para n = 0 (sem rede), M, se reduz ao primeiro termo, o qual ¢ o0 mesmo

termo encontrado em [7]. Fazendo agora 7 = 0 o iltimo termo & positivo e concluimos

que a rede aumenta o valor padrao de M., deixando a estrela de sdliton mais pesada.

Para uma escala de energia tipica na ordem de GeV, quer dizer 0, =30GeV e

é)(3OGeV)3

t, =
, encontramos o0s valores para as tensoes

3(3) )
=653 @) JG =1, =10%cm

. Usando o fato de que

€

(o comprimento de

My ~10%

Planck) e g (massa do Sol) encontramos:

My ~(30GeV )*1* +(30GeV ) ' 172 (ng) (3.2.12)

~ (10" +10™ 1,

Com este resultado concluimos que usando este modelo de rede de paredes de dominios

na superficie da estrela ndo aumenta significativamente a massa da estrela de soliton.
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Figura 3.3: Regime de estabilidade da estrela de soliton (azul). Regime de particula livre

(preto) e regime de instabilidade da estrela de séliton (vermelho).
3.3 Modo zero fermidnico na rede

Discutiremos agora como se comporta o campo spinorial na rede, ou seja
devemos achar a solu¢do do modo zero fermidnico, exato e normalizavel da equacdo de
Dirac na presenga de defeitos. Ajustaremos os pardmetros em nosso modelo, de tal
forma que os férmions tentem migrar do falso vacuo para a rede. Isto ¢ perfeitamente
possivel quando a massa efetiva dos férmions dentro da rede, que por sua vez esta na

superficie da estrela de soliton vai para zero. Para isto, admitimos a condi¢ao dada por:

m- fo,-Av, =0 (3.3.1)

Note que isto vem dos termos de massa e de interagdo entre os campos escalares e

fermionicos, por meio de uma interagdo tipo Yukawa na lagrangeana original (3.1.1).

1 3
o,=-0, v, ==
Aqui 2 " ¢ o valor do campo na superficie da estrela de séliton e 4 vem da

soma dos valores de campo (¢’X ) dentro da rede. A massa efetiva dos férmions fica
dada em termos das solugdes (3.1.7) e (3.1.8), confinadas na superficie da estrela de

soliton, podendo ser escrita como:

22



M, (2)=m=L o —(%)A[l—\@tanh\/?ﬂ,(z—zo )]

(3.3.2)

Na equacdo acima vemos que MF' (zy) recupera o lado esquerdo da equacdo (3.3.1),

permitindo concluir que a massa efetiva dos férmions preferem viver dentro da rede

(Z ~ %o ), em vez do falso vacuo ¢ = 90, 0 modo zero dentro da rede é descrito por:

wlt,x,z)=e™"" exp(i}MF (x)dx)
0

£, (3.3.3)

1

r r 172
8 E

. (3.3.4)

onde usamos ! Pv¥ = 0 y* £ =i Es para resolver a equacdo de Dirac para o

(v = 0,1)

modo zero . Alem disso, z ¢ a coordenada transversal a cada parede de

dominios na superficie da estrela de séliton e £+ ¢um 2-spinor constante. Da equagao

(3.3.4) vemos que o segundo fator exponencial ndo contribui para o modo zero.

Finalmente descobrimos que o tinico modo zero normalizavel ¢ dado por:

1
V2
IIJ(I,X,Z) _ o [cosh /%)L(Z - Zo)] (3.3.5)

considerando apenas o expoente com sinal negativo. Isso mostra que ha modo zero

fermionico quiral dentro de cada segmento da rede de paredes de dominios.
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3.4 Redes carregadas em estrelas de solitons neutras

Agora vamos supor que todos os férmions sintam uma forte forca atrativa de
forma que eles sdao forcados a migrar do falso vacuo para a rede na superficie da estrela
de soliton. Neste caso, devemos substituir o gas de Fermi tridimensional por um gas de
Fermi aproximadamente unidimensional, o qual se expande ao longo da rede,
conservando o nimero de férmions N. Assim a investiga¢do serd similar a da se¢do

(3.2), substituindo a equagdo (3.2.5) por:
E = aR® +%+/9’R (3.4.1)

onde fizemos a troca Q — y, tal que y representa a carga atuando ao longo da rede,

2

cujo valor ¢ dado por y = , entdo a expressao para o gas de Fermi unidimensional

[21] € definido por:

2
E= ”j; (3.4.2)

Sendo que L =d = &R ¢ o comprimento dos segmentos da rede. No limite de N grande

podemos usar a equacao (3.4.1) para obtermos:

2 AR E 3
E~aR; = a(—) ~N (3.4.5)

Notamos que o expoente de N agora ¢ maior que um. Isto significa que, para um valor
de N muito grande, a energia do soliton ¢ sempre maior que a energia das particulas
livres. Assim, a estabilidade da estrela de sdliton ndo ¢ mais assegurada. A estrela

devera decair em particulas depois de um certo tempo.
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Capitulo 4

Cosmologia

Os modelos padrdo da cosmologia moderna sdo descritos por modelos de
Friedmann modificados pela inclusdio de uma constante cosmoldgica [22].
Conseqiientemente, ha sempre interesse em todos os aspectos destes modelos. Os
modelos cosmoldgicos de Friedmann sdo solu¢des das equacdes de Einstein da Teoria
da Relatividade Geral. Estas solu¢des foram extremamente simplificadas, do ponto de
vista da complexidade matematica, pela adog¢ao do Principio Cosmolodgico. O Principio
Cosmologico afirma, basicamente, que toda a matéria do Universo esta distribuida de
forma uniforme em todas as dire¢cdes. Para a constru¢do dos modelos cosmoldgicos
desprezamos o fato de que a matéria se concentra em estrelas, as estrelas se estruturam
em galdxias, e assim por diante, em estruturas cada vez maiores. “Alisamos” tudo,
inventamos o “fluido cdésmico”, que se distribui de forma homogénea e isotropica no
universo. A densidade de matéria e energia deste fluido hipotético coincide com a
densidade real das estrelas, galdxias e aglomerados. Assim como o espaco-tempo ¢
curvo no exterior de uma concentracdo de massa, uma distribui¢ao continua de matéria
também pode ser descrita por um espago-tempo curvo, o qual se estende e ¢ gerado pelo
fluido césmico. O modelo padrao da cosmologia adota esta perspectiva simplificadora
ao utilizar a Teoria da Relatividade Geral em sua construg¢ao. As solugdes de Friedmann
descrevem, portanto, espagos-tempos curvos. Os modelos de Friedmann sdo modelos
em expansdo [22]. A equagdo de Friedmann ¢ escrita em termos do chamado “fator de
escala”, o qual descreve as mudangas de distancias em cosmologia. Por exemplo, se o
fator de escala dobra a distancia entre duas galdxias quaisquer também dobra. Num
universo em expansao o fator de escala esta sempre aumentando. As solucdes cldssicas
da equacdo de Friedmann representam maneiras diferentes de expansdo, como veremos
a seguir. Os modelos de Friedmann sdo completamente descritos pela taxa de variagao

relativa do fator de escala denotada comumente por R(#) ou a(#) — o chamado

Hy,=RIR(t=t,)

pardmetro de Hubble —, , em que to ¢ a idade de um determinado

Q

modelo, e pelo parAmetro de densidade ““0 ~ Pyl P co, onde P9 ¢ a densidade de massa
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Oeo = 3H? 187G

do modelo e ¢ a densidade do modelo plano, também chamada de

densidade critica, ambas para t = t,.

A equacgdo de Friedmann cléssica, i.e., sem a constante cosmoldgica, ¢ escrita como [23,

24].

2 2
(d_R) _HO_QO=_H§(QO_1)
dt R (4.1.1)

onde R(ty) = 1, por convencao, para qualquer valor de €. A solu¢do para o modelo

plano ¢ facilmente obtida inserindo-se Qy = 1 na Eq. (1)

(4.1.2)

emque ¢, = ( ¢ a idade do modelo plano. No modelo fechado (€2 > 1), a solugdo ¢

2
H,)

expressada na forma paramétrica [23]

1
fe T 4
2Q,-1 (4.1.3)

—[x—senh(x)] (4.1.4)

onde o parametro ¢ x > 0. Da mesma forma, a solugdo para o modelo aberto (p < 1) ¢

dada por

1-9Q, (4.1.5)
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1 Q
t(x)= v [senh(x)- x]
2, (1-, )" (4.1.6)

Estas solucdes para os modelos aberto (2y = 0,5), plano ou critico (€y = 1) e fechado
(Qo = 2) estdo tragadas na Fig. 4.1. E importante salientar que a discussdo subseqiiente
ndo depende dos valores de €y escolhidos aqui para os modelos fechado e aberto. A
maior parte dos livros ou artigos qualitativos sobre cosmologia moderna apresentam
diagramas semelhantes a este, quando descrevem os modelos de Friedmann. Com raras
excegoes, eles diferem da Fig. 4.1 em dois pontos principais. Primeiro ndo ha eixos
quantitativos, sendo estes genericamente rotulados como “fator de escala” e “tempo”.
Segundo, as caracteristicas interessantes que aparecem nos fatores de escala pequenos,
os quais correspondem a R(#) < 2 na Fig. 4.1, ndo sdo comentadas e muito menos
representadas graficamente. Tais diferencas levam a uma compreensdo errada para as

idades dos modelos, i.e., os tempos correspondentes a R = 1.

Aberto |

Fator de Escala R

Fechado

0 2 4 3] 3 10 12 14
t [2/(3H:)]

Figura 4.1. Modelos de Friedmann aberto (Q= 0,5), plano ou critico (€ = 1) e fechado
(Qo = 2)
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De acordo com as equacdes de Einstein podemos obter as seguintes equagdes

resultantes

314 +3ﬁz=8n6p (4.1.7)
a a
2
a |a k
2—+|—| +— =-8aGp. (4.1.8)
a a a

Além destas equagdes, temos a lei de conservagdo, dadas pelo fato de que a derivada

covariante do tensor momento-energia ¢ nula:

w_
T, =0 (4.1.9)
que também pode ser escrita da seguinte maneira
p+32(p+p)=0. (4.1.10)

a

As equacdes (4.1.7), (4.1.8), e (4.1.10) formam o conjunto das equagdes que descrevem
a evolugdo de um universo homogéneo e isotropico. E importante lembrar que essas trés
equacdes ndo sdo independentes: elas sdo ligadas pelas identidades de Bianchi.

Portanto, s6 existem duas equagdes independentes. Mas nesse caso, temos trés fungdes

incognitas a(t ), P (t ) e P (Z ) e somente duas equacdes. Isso € natural: as solug¢des destas
equagdes ndo sdo as mesmas dependendo do tipo de matéria que preenche o Universo.

O tipo de fluido que preenche o Universo ¢ caracterizado pela equagdo de estado, que se

traduz no fato que a pressio depende da densidade, P = P (,0 )

A pressdo em geral € proporcional a densidade. Assim, podemos supor que

p=wp (4.1.11)
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onde w ¢ um parametro, que pode depender ou ndo da densidade. Quatro casos sdo

considerados como os mais importantes em cosmologia:

* =0, representa a matéria sem interagao "poeira";
1 ) . o~
" o= 3’ representa um gés de foton, "radiagdo;"

* =1, representa a matéria num estado altamente condensado, matéria "rigida";

* @=-1,representa o estado de vacuo.

Na realidade, devido as razdes que serdo discutidas mais tarde, outras equacdes de
estado poderdo ser consideradas supondo particularmente que w < 0 como acontece no
caso de defeitos topoldgicos. Exemplos: paredes de dominios w=-2/3 e cordas
coésmicas w =-1/3. Ou ainda no limite em que as paredes de dominios unidimensionais
se aproximam de uma configuracdo de cordas cosmicas também poderemos admitir

aproximadamente w=-1/3.

O ultimo ponto, w=-1, ¢ muito importante porque ¢ uma conseqiiéncia da
presenca da chamada constante cosmologica. A constante cosmologica ¢ um termo
matematico que aparece na equacdo de FEinstein, a partir da qual surgem todos os
modelos cosmoldgicos:

1
R, -—Rg, -Ag,, =87GT,,.
w2 ! ' (4.1.12)

Matematicamente, a parte esquerda da equagdo, que representa a geometria do espaco-
tempo, ¢ a forma mais geral de um tensor covariante, cuja derivada covariante ¢

identicamente nula. De fato, quando a conexao esta associada a métrica, temos

u _
Vg =0 (4.1.13)

Deduzimos que o tensor momento-energia, que descreve a distribuicdo de
matéria e energia no espago-tempo, ¢ covariantemente conservado.

O termo que contém a constante cosmologica pode aparecer a direita da equacdo,
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1
R, ——Rg, =81GT,, +Ag,,.
S ! ! (4.1.14)

Porém, no lado direito, o termo toma um significado diferente, pois estd ao "lado
do tensor momento-energia". Procuramos entdo, uma forma de energia que o tensor
momento-energia da matéria e/ou da radiacdo ordinarias ndo conteria, mas que seria

descrita pelo termo da constante cosmologica:

) A
T. = -8w
872G (4.1.15)

Esta ¢ a expressdo de um fluido perfeito cuja densidade de energia ¢

o A
A 8aG (4.1.16)
E cuja pressao ¢
Pr = A P
M8aG A (4.1.17)

A constante cosmologica contribui assim a chamada energia do vacuo. Usando

(4.1.11) podemos facilmente integrar a equagdo de conservagdo (4.1.10), ou seja

a

p+3(l+w)=p=0. =  p=pa" (4.1.18)
a
sendo py uma constante de integracdo. Assim, a equacao (4.1.7) torna-se,

a|l k 8aG p,
e —asuiu)- (4.1.19)

4.1 Cenarios cosmologicos
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Nesta secdo, fazendo uso da equacdo da conservagdo da energia para cada
componente, analisaremos o comportamento das particulas na evolu¢do dos cendrios

cosmologicos levando em consideracdo as densidades dessas particulas:
da
dp, +3(0, + p,)—=0 (5.1.1)
a

Para particulas de barionicas (hoje), matéria escura, temos que p = 0

=p, %a” (5.1.2)

Para radiagdo, ou seja, p = g

=p, %a* e como o, =0T4zTy oL g (5.1.3)
Para o “vacuo”, ouseja, p=-p
= 0, = Const. (5.1.4)

Levando em consideracdo a equacdo de Friedmann e a equacdo da conservacdao da

energia podemos os seguintes cenarios:

o K=0

1
¢ Radiacdo = a ¢ tA

. 2 . . .
* Matéria = a tA (Einstein-de Sitter)
* “Vacuo” = a L e (De sitter)
o K=0

° [13 bS] v %
vazio© =a ¢
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4.2 Comando da expansao

No comando da expansdo vemos o comportamento dos ingredientes, conhecidos
como radiagdo, matéria escura, vacuo e elementos desconhecidos, que representaremos

aqui como x.

Logo, como sabemos:

} -4 } -3 } -3(l+w,)
pmdiac&o X a , pmatéria X a , px X a
2
. ~ . a 871G K .
Por meio da equacdo de Friedmann | — | = =3 0; = — podemos analisar como as
a a

componentes citadas acima se comportam e ter uma idéia de quem domina ao longo da

expansdo do Universo.

— Matéria ndo-relativistica
—— Matéria relativistica
— Termo cosmoldgico

Figura (4.1). Evolucdo do cenario cosmologico, era dominada pela radiacdo, era

dominada pela matéria, era da expansdo acelerada (energia escura).

Vamos analisa agora o comportamento grafico da densidade p pelo fator de escala a
levando em consideracdo alguns graus de liberdade, tais como: w=0,w=1/3,
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w=2/3 e w=-1.0nde o valor w=1/3 corresponde tanto a era da radiagdo como aos
graus de liberdade da representacdo de uma rede de paredes de dominios, dentro de uma
parede curva, formando jungdes, cuja forma (Figura 3.2) se a assemelha a de uma
molécula de amdnia NH3 de ‘estrutura piramidal trigonal’— ver Figura (4.2).

Figura (4.2): Molécula de amdnia NHj a qual se assemelha a estrutura dada pela figura
(3.2) obtida em nosso modelo.

Usando o teorema da equiparti¢do sabemos que considerando 3/2 Nk,T (translagdo) e
3/2 NkyT (rotagdo) para uma molécula poliatdmica para energia interna e a lei de Boyle
pV= NkyT obtemos facilmente que a pressao se relaciona com a densidade de energia da
forma p=(1/3)p no regime em que a temperatura ¢ suficiente para ativar também

rotagoes na “molécula”.

A andlise de dominancia no processo de evolu¢ao do Universo com a presenca
de um gas de rede de defeitos dados pela figura (3.2) ¢ descrita pela figura (4.3).

33



1,6+
1,4+
1,2+
1,04
0,8
0,6

OJq i \

0,2

0,5 1,0 11 1,z 1,3 1,4 1,5

— w=0——wm=1/32 w=22 — w=-1

Figura (4.3): Evolucdo do cenario cosmologico, grafico da densidade p pelo fator de
escala a, w=0 (matéria ndo-relativistica), //3 (matéria relativistica e rede de defeitos
no regime ndo-relativistico), 2/3 (gas de particulas ndo-relativisticas) e -/ (constante
cosmologica ou energia escura).
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Capitulo 5

Comentarios e conclusoes

Neste trabalho consideramos uma teoria de campos escalares desenvolvendo quebra
espontanea de simetrias discretas Z,x Zs as quais levam a formacdo de uma estrutura
peculiar: estrelas de séliton com uma rede de defeitos em sua superficie a qual apresenta
dois cendrios completamente distintos: 1) estrela de soliton estavel na qual a rede de
defeitos ndo agrega quase nenhuma valor a sua massa e ii) a rede captura todo o gés de
Fermi da estrela para si tornando a estrela instavel. A estrutura de redes de defeitos
resultante podem formar uma gas ndo interagente com graus de liberdades mais ricos
que a propria estrela de soliton inicial. Devido ao seu tamanho (a estrela de séliton
possui raio de Schwarzschild relativamente pequeno) a estrela de soliton pode ser
comparada a uma particula muito pesada, enquanto a rede de defeitos poderd ser
considerada como um objeto que se estende ao longo de linhas se assemelhando a
cordas cosmicas. Num determinado regime essas estruturas podem formar um gés
similar a uma gés ideal poliatdmico tipo molécula de amonia cuja equagdo de estado se
assemelha a da radiacdo. Neste caso, assinaturas desses objetos devem aparecer, e
algum “bound” (limite) podera ser obtido sobre os pardmetros do nosso modelo, através
do uso de dados de CMB, o que podera ser usado para contrastar com a auséncia de tais
assinaturas para o caso de cordas cosmicas [1]. Por outro lado, para essas estruturas de
rede de defeitos suficientemente grandes, o que pode acontecer para o regime atual do
Universo, o gas pode se aproximar ao de um gas de cordas cosmicas cuja equagdo de
estado seria aproximadamente w=-1/3. Interessantemente para uma equacdo de
estado deste tipo, existe uma domindncia sobre o matéria, o que poderd levar a um
candidato de matéria escura fria, o que estaria de acordo com recentes dados

observacionais - ver Figura (4.4).
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Figura (4.4): A andlise de dados de efeito de lentes gravitacionais em “clusters” de
galaxias CL 0024 na constelagdo de peixes favorece, aproximadamente, uma equagao
de estado tipo w =-1/3 (ultima figura acima) — ver referéncia [25].
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