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Resumo

A era atual das pesquisas sobre estruturas em larga escala, impulsionadas por projetos como DESI, Euclid e
LSST, exige métodos eficientes para modelar e interpretar vastos conjuntos de dados. O espectro de poténcia da
matéria, P(k, z), € um estimador estatistico central nesses esforgos, mas sua modelagem em escalas nao lineares
continua sendo um desafio na literatura. Nesse contexto, os modelos de halo oferecem uma abordagem poderosa,
associando a distribui¢io da matéria a halos de diferentes massas. Amplamente utilizados em ferramentas como
HALOFIT e HM-CODE, esses modelos desempenham um papel fundamental na anélise de dados e na inferéncia
de parametros cosmologicos. Este artigo tem como objetivo fornecer um material introdutorio e didéatico que
revisa os componentes essenciais dos modelos de halo, destacando suas vantagens, como a flexibilidade além do
modelo padrao ACDM, e seu impacto na previsao de propriedades de galaxias, em estudos observacionais e na
modelagem teodrica. A revisdo é apresentada de forma clara e acessivel, visando introduzir essa abordagem, que
se tornard cada vez mais indispensavel na cosmologia moderna.

Abstract

The current era of large-scale structure research, driven by projects such as DESI, Euclid, and LSST, demands
efficient methods for modeling and interpreting vast datasets. The matter power spectrum, P(k, z), is a central
statistical estimator in these efforts, but its modeling on nonlinear scales remains an ongoing challenge in the
literature. In this context, halo models provide a powerful approach by associating the distribution of matter
with halos of different masses. Widely used in tools such as HALOFIT and HM-CODE, these models play a funda-
mental role in data analysis and cosmological parameter inference. This article aims to provide an introductory
and didactic resource that reviews the essential components of halo models, highlighting their advantages, such
as flexibility beyond the standard ACDM model, and their impact on galaxy property predictions, observational
studies, and theoretical modeling. The review is presented in a clear and accessible manner, aiming to introduce
this approach, which will become increasingly indispensable in modern cosmology.
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ses avancos observacionais promissores, a cosmo-
logia demanda cada vez mais métodos eficientes
para modelar, visualizar e interpretar esses da-
dos. Uma das ferramentas primérias disponiveis

atualmente para esse proposito é o espectro de
poténcia da matéria, doravante denotado como

1 Introducgao

Atualmente, levantamentos ambiciosos de da-
dos sobre a estrutura em larga escala, como o
Dark Energy Spectroscopic Instrument (DESI)
[1], Euclid 2] e o Rubin Legacy Survey of Space

and Time (LSST) [3], estdo impulsionando uma
era dourada da cosmologia, caracterizada por um
aumento exponencial no namero de objetos obser-
vados e uma dréstica redugdo nas incertezas na
medigao de pardmetros cosmologicos. Com es-

P(k).!

Fundamentalmente, P(k) serve como uma me-

'Por razées de simplicidade e notagdo, omitimos a va-
riavel redshift z. Quando necessério, a explicitaremos ao
longo do texto.
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dida da amplitude das flutuacées de matéria em
diferentes escalas espaciais [4].
amplamente utilizado para avaliar a consistén-
cia observacional de diversos modelos cosmol6-
gicos, pois varios testes observacionais dependem
direta ou indiretamente de P(k) em sua modela-
gem astrofisica e cosmologica. O grande desafio
em aberto na literatura em rela¢do a P(k) é sua
modelagem em escalas nao lineares. Embora se
espere um volume significativo de dados nesses
regimes no futuro, ainda nao ha um consenso teo6-
rico sobre como descrevé-lo de forma abrangente
e robusta em pequenas escalas.

Além disso, é

A falta de consenso, entretanto, ndo implica a
inexisténcia de estratégias na comunidade cienti-
fica que tratem diretamente do problema. Nesse
contexto, trés frentes principais se destacam: (1)
a teoria de perturbagao de ordem superior [5],
que aprimora previsoes em escalas nao-lineares
ao resolver as equacoes de Boltzmann em ordens
perturbativas superiores; (2) as simulagoes de N-
corpos [6], que fornecem representa¢oes numéri-
cas detalhadas da evolugao gravitacional; e (3) os
modelos de halo [7-9], uma técnica semi-analitica
que relaciona as propriedades de halos individuais
a distribuicao de matéria em grandes escalas.

Neste artigo, focaremos nos modelos de halo,
uma abordagem amplamente empregada na ana-
lise de dados cosmolégicos. Ferramentas basea-
das nesse modelo, como HALOFIT 8| e HM-CODE
[7], tém desempenhado um papel crucial em es-
tudos contemporaneos, oferecendo metodologias
robustas para interpretar dados observacionais.
Tais modelos sao a base de analises realizadas em
grandes levantamentos cosmologicos, como o Kilo
Degree Survey (KiDS) [10], Dark Energy Survey
(DES) [1], DESI, entre outros.

A premissa central dos modelos de halo é que
as estruturas complexas do universo, desde gala-
xias anas a grandes aglomerados, estao distribui-
das em halos esféricos com massas variadas. Es-
ses halos, considerados os blocos fundamentais da
estrutura em larga escala, possuem propriedades
dindmicas e termodindmicas especificas, como a
funcdo de massa do halo, que descreve a densi-
dade numérica de halos em fun¢ao de suas mas-
sas, e o perfil do halo, que caracteriza a distri-
buicao radial de matéria no interior dos halos.
Essas propriedades, entre outras, sao geralmente
parametrizadas com base em simulagoes numéri-

cas de alta precisao, calibradas para uma gama
especifica de parametros cosmoldgicos. O modelo
parte do principio de que, ao compreender deta-
lhadamente essas propriedades e sua distribuicao
espacial, é possivel inferir as caracteristicas es-
tatisticas da distribuicdo de matéria em escalas
cosmologicas [9].

O uso dos modelos de halo oferece diversas van-
tagens, tornando os desafios associados & estru-
tura em larga escala mais trataveis. Entre essas
vantagens, destacam-se:

1. Previsdo de Propriedades das Galdzias: O
modelo de halo permite prever caracteristi-
cas das galaxias centrais e satélites, como o
viés nao linear (a relagao entre a distribuic¢ao
das galaxias e da matéria escura subjacente)
e os alinhamentos intrinsecos (a orientagao
preferencial das galaxias dentro dos halos).

2. Flexibilidade Tedrica: Ao permitir a calibra-
c¢ao de parametros por meio de simulagoes
de N-corpos, os modelos de halo nao se res-
tringem ao paradigma cosmolégico padrao
ACDM, podendo ser estendidos para explo-
rar cenarios cosmologicos alternativos, o que
se mostra de grande valia nessa era onde as
tensoes cosmoldgicas, como as discrepancias
em Hy, vém se tornando cada vez mais sig-
nificativas [11].

3. Ferramenta para Andlise Observacional e
Teorica: Softwares derivados do modelo de
halo (como os j4 citados HALOFIT e HM-CODE)
possibilitam testar hipoteses cosmologicas e
astrofisicas, comparar previsdes com obser-
vagoes e investigar a fisica subjacente & for-
magao de estruturas em diferentes contextos.

Motivados por essas razoes, este texto apre-
senta uma revisao geral do modelo de halo em
uma linguagem clara e acessivel, com o objetivo
de introduzir essa ferramenta, que se tornara cada
vez mais indispensavel na cosmologia moderna.
Iniciamos com uma contextualizacao sobre o es-
pectro de poténcia da matéria e sua importancia
para o estudo da estrutura em larga escala. Em
seguida, abordamos os componentes fundamen-
tais que caracterizam o modelo de halo. Por fim,
as trés ultimas segoes exploram suas aplicagoes
em previsoes nao lineares, tragadores e cosmolo-
gias além do modelo padrao.
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2 Espectro de poténcia da matéria

As pequenas flutuagoes de densidade presentes
na radiacao césmica de fundo, amplificadas pela
instabilidade gravitacional, evoluiram ao longo do
tempo para formar as grandes estruturas que ob-
servamos hoje. A gravidade atraiu progressiva-
mente mais matéria para as regidoes mais densas,
iniciando um processo auto-sustentado que resul-
tou no colapso gravitacional e na formagao das
primeiras galaxias.

Esse mecanismo deu origem as inomogeneida-
des atuais, que eram muito menos pronunciadas
no universo primitivo. A Figura 1 ilustra clara-
mente o crescimento das diferencas entre regioes
com densidade acima e abaixo da média. Nota-
se que, quando o universo tinha apenas 0,05 Ga
(giga-anos), praticamente nao existiam pontos de
brilho significativo, indicando a auséncia de gran-
des aglomerados de matéria. Ja em 13,83 Ga,
observa-se uma quantidade expressiva desses pon-
tos, evidenciando a formacao de estruturas.

Para descrever quantitativamente essas vari-
acoes na densidade, introduzimos uma gran-
deza denominada contraste de densidade, defi-
nida como:

p(x,t) — p(t)
plt) -
onde p(x,t) representa a densidade local e p(t) a
densidade média no tempo t. Regides com § > 0
sdo superdensas, enquanto regioes com ¢ < 0 sao
subdensas.
A partir da definigdo (1), podemos introduzir
a funcao de correlagao de dois pontos,

E(lx = x|, t) = (3(x,1)0(x, 1)), (2)

i(x,t) = (1)

que descreve estatisticamente a distribuicao da
matéria no universo. Essa fun¢do mede o grau de
correlacao entre as flutuagoes de densidade em di-
ferentes posigoes, quantificando a probabilidade
de encontrar uma galaxia em x, dado que hé ou-
tra em x’. Valores maiores de ¢ indicam uma
tendéncia de agrupamento das estruturas césmi-
cas.

Por meio da funcao de correlacao de dois pon-
tos, £(r), é possivel extrair o espectro de poténcia
da matéria, P(k), que caracteriza, no espago de
Fourier, como as flutuagoes de densidade se distri-
buem em diferentes escalas espaciais. O ntmero

de onda k representa essas escalas, sendo inver-
samente proporcional ao comprimento de onda,
k =27 /. Assim, quanto maior o k, menores sao
essas escalas. A conexao entre £(r) e P(k) ¢ feita
por meio de uma transformada de Fourier:

(5(k)6*(K)) = / A3z a3’ e XK X (5(x)6(x))

— (21)%0p(k — K) / B3y =g ()
= (2m)30p(k — K')P(k),

onde dp é a fungao delta de Dirac.

3 Componentes basicos do modelo de halo

Nesta sec¢ao, apresentamos os fundamentos ne-
cessarios para a compreensao dos modelos de ha-
los. Cada componente discutido a seguir sera uti-
lizado para explorar as propriedades dos halos,
com o objetivo de, posteriormente, aplicar esses
conceitos na modelagem da teia coésmica.

3.1 Massa dos halos

A definicao de halo pode variar dependendo
da simulacao ou algoritmo utilizado. Em geral,
existem duas técnicas principais para identifica-
¢ao de halos: o algoritmo de Sobredensidade Es-
férica (SO, do inglés Spherical Overdensity) e o
algoritmo de Amigos dos Amigos (FoF, do in-
glés Friends of Friends). O algoritmo SO define
um halo como uma regiao esférica onde a den-
sidade excede um limite especifico pré-definido.
Isso envolve calcular a densidade ao redor de cada
particula e compara-la ao limite. As particulas
em regioes suficientemente densas sao classifica-
das como membros do halo. Por outro lado, o al-
goritmo FoF conecta particulas que estdao dentro
de um comprimento de ligacao predeterminado,
oferecendo uma abordagem computacionalmente
mais eficiente.

Para confirmar que as particulas dentro de um
halo estao gravitacionalmente ligadas, ambos os
métodos geralmente aplicam um critério de ener-
gia de ligagdo: uma particula é considerada li-
gada se sua energia cinética for menor que o mo-
dulo da energia potencial gravitacional, ou seja,
v2/2 < |Whae|. E importante notar que a esco-
lha do algoritmo (SO ou FoF) intervém direta-
mente no cilculo do espectro de poténcia, pois
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Superdensidade
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t=0.04804 Gyr a=0.02000 a=0.5000 3 3y a=1.000

Figura 1: Simulagdo de N-corpos realizada com o cédigo aberto CONCEPT [6], gerada pelo autor. Aqui mostramos
a evolucao do contraste de densidade prevista pelo modelo ACDM, da esquerda para a direita. O circulo sé6lido indica
uma regido de superdensidade, enquanto o tracejado representa uma regidao de subdensidade. Na primeira imagem,
correspondente & distribuigdo de estruturas em z = 49, as diferengas de densidade ainda sd@o pequenas. Ja na tultima

imagem, apés a evolugdo até z = 0, o contraste entre regides sub e superdensas aumenta significativamente.

a definicao de quais particulas pertencem a um
halo determina a distribuicao de massas e, con-
sequentemente, afeta as estatisticas de clustering
utilizadas na construgao do espectro.

Apo6s a identificagdo dos halos, é necessério
quantificar suas propriedades intrinsecas para
analisd-los. A massa do halo é uma dessas pro-
priedades fundamentais. Convencionalmente, ela
é definida como a massa contida dentro de uma
esfera de virializacdo,? caracterizada por um raio
R, tal que a densidade média dentro dessa esfera
seja um miltiplo da densidade média do universo,
conforme:

]\Zﬂ_(ZZR/é) = A X pn(to), (3)

onde Ra é o raio comoével da esfera. Assim,
Ma = M(< Ra). O valor de A ¢é escolhido para
garantir que a maior parte da massa dentro dessa
esfera esteja gravitacionalmente ligada ao halo.
Um valor comumente utilizado é A = 200.

3.2 Perfis de densidade radial de halos

Hé4 diversas formas funcionais propostas para
descrever a distribuicao de densidade dos halos.
No entanto, as mais comuns na literatura pos-

2A virializacdo é o processo pelo qual um sistema gra-
vitacionalmente ligado, como um halo de matéria escura,
atinge equilibrio dinAmico, de modo que a energia cinética
média das particulas é proporcional & energia potencial,
satisfazendo o teorema virial.

suem a seguinte estrutura:

Ps

pu(r) = TP 1) (4)
onde 75 é o raio de escala. Os perfis variam com
os pardmetros § e v. Por exemplo, § = 1 e
v = 3 resultam no perfil de Hernquist [12]. Uma
escolha comum, na maioria dos trabalhos atu-
almente, é o chamado perfil de Navarro-Frenk-
White (NFW) [13] que toma 5 =1 e v = 2, for-
necendo uma boa aproximacao para a densidade
média de halos em véarias escalas cosmolégicas.
Outra opgao de perfil frequentemente utilizada,
principalmente em simulag¢oes de alta resolugao,
¢ o perfil de Einasto [141], que inclui um parame-
tro adicional e fornece uma descrigao ligeiramente
mais precisa dos resultados de simulacdo.?

No contexto desses perfis de densidade, o raio
de escala caracteristico ry é um parametro que
define a transigao entre a regiao central e a cauda
do perfil de densidade de matéria escura. A densi-
dade de escala correspondente, pg, € um parame-
tro de normalizacao do perfil de densidade. Para
encontrarmos seu valor, precisamos antes definir
o raio virial, que delimita a fronteira de um sis-
tema virializado e pode ser expresso como:

3M 1/3
Tvir = — s (5)
A Avirp

onde A é o contraste de densidade no raio virial
e p é a densidade de fundo do universo.

3Para um estudo comparativo de varios perfis encon-
trados na literatura, ver [15].
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Uma vez que a massa e o raio virial sao conhe-
cidos, ps pode ser obtida por meio da integral da
massa:

M = dr / " 2p0r) dr. (6)
0

Para o perfil NFW, a massa é dada por:

] @

1+c

M = 4rpgr? [ln(l +c) —

onde o pardmetro de concentragao c¢ é definido

como ¢ = v,
Ts

3.3 Funcao de massa do halo

A funcao de massa de halos descreve estatisti-
camente a abundéncia de halos em funcao de sua
massa, fornecendo informacgoes sobre sua evolu-
¢ao ao longo do tempo césmico. Nesse contexto, é
util definir o redshift (z), uma grandeza observaci-
onal fundamental nas fun¢oes de massa de halos,
dado por

5 = M — 1 —1, (8)

Aem a

onde Agm € Aghs 880 0s comprimentos de onda
emitido e observado, e a é o fator de escala do
universo, com a = 1 hoje.

Com essa definicdo em maos, podemos agora
expressar de forma analitica a funcao de massa de
halos. Ela se baseia na suposi¢ao de que a forma-
¢ao de halos é um processo estocastico, isto é, um
fenébmeno governado por probabilidades, no qual
as flutuacoes de densidade da matéria evoluem
de forma aleatéria dentro de um quadro estatis-
tico, e cuja dependéncia temporal é usualmente
expressa em termos do redshift. Essa expressao é
dada por:

choll,PS
dln M

dn(M7 Z) o Pm(tO)

dinM M (9)

Aqui, Feonps(M,z) representa a fracao de
massa colapsada em halos de massa M no redshift
z, definida como:

2
Feonps(M,2) =2 x —— e 2 dy, (10
11,PS( Z) \/ﬂ/ﬂ/a ( )

onde ¢ é 0 conhecido limiar de colapso esférico,
que representa o valor critico da sobredensidade

acima do qual uma regiao colapsa gravitacional-
mente para formar um halo.* Ja o é o desvio
padrao do campo de densidade gaussiana, carac-
terizando as flutuacoes da densidade inicial com
média nula e varidncia dada pelo espectro de po-
téncia da matéria.

Agora, se considerarmos a abordagem semiana-
litica baseada na aproximagao de Press-Schechter
[16],° a fun¢do de massa assume a forma:

dn(M,z)  pm(to) Oer

dinM fPS( (M, z)>
dlno(M, z)
' dinM |’ (11)

onde, sabendo que v = ¢ /o (M
Press-Schechter é definida como:

frs(v) = \/Zue_”2/2.

A Figura 2 apresenta a funcao de massa de ha-
los para diferentes redshifts (z = 0,3 e 5), mos-
trando como a abundéancia de estruturas colapsa-
das varia ao longo do tempo c6ésmico em fungao
da massa Mpor. Observa-se que, em redshifts
elevados, a abundancia de halos massivos é sig-
nificativamente menor. Esse padrao reflete a hi-
erarquia na formacao de estruturas no Universo:
inicialmente, formam-se objetos menores, que, ao
longo do tempo, fundem-se e acumulam matéria,
originando halos mais massivos. Assim, em épo-
cas mais remotas (z altos), predominam halos de
menor massa, enquanto, em tempos mais recentes
(z baixos), a fus@o e a acre¢ao de matéria aumen-
tam a abundéancia de halos massivos.

), a funcdo de

(12)

A funcao de massa desempenha um papel cen-
tral nos modelos de halo, pois determina a distri-
buicao de halos em diferentes escalas de massa e
influencia diretamente as previsoes de formacao
de estruturas. Além disso, essa funcao é ampla-
mente empregada em simulagoes cosmologicas e
estudos extragalacticos.

4No modelo de colapso esférico, esse valor pode ser
aproximado por d., &~ 1.686 para um universo dominado
por matéria.

5Diversas aproximacdes alternativas & de Press-
Schechter também sao utilizadas na literatura, como as
propostas por Tinker et al., Peacock, Sheth & Tormen,
entre outras.
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Figura 2: Evolugdo da funcdo de massa de halos para
diferentes redshifts de acordo com o modelo de Press-
Schechter.

4 Previsoes nao lineares com o modelo de
halo

Apos introduzirmos as propriedades fundamen-
tais dos halos na se¢do anterior, podemos agora
utilizar esse arcabougo para modelar o espectro
de poténcia, P(k). A ideia central é que a distri-
bui¢ao de matéria no Universo pode ser descrita
como a soma das contribuigoes individuais de ha-
los de matéria escura.

Nesse contexto, o campo de densidade de ma-
téria é representado como a superposicido dessas
contribuicoes, em que cada halo esta localizado
na posicao x; e possui massa M;. Matematica-
mente, essa relagdo é expressa por uma integral
sobre a densidade numérica de halos, a qual de-
pende da funcao de massa local. Assim, a densi-
dade média de matéria no modelo de halos é dada
por:

dn(z')
HM, \ _ [ 3./
Pm (w)—/dx/dlnMdlnM

Xph(|$_$l|aM)a (13)

onde z’ representa a posicao do centro de massa
do halo.

Para descrever a distribuicao de matéria dentro
de um tnico halo, introduzimos o perfil normali-

zado:

Ph (:Ea M)
M )
onde pp(x, M) é a densidade de matéria do halo
e M sua massa total. Por construcao, esse per-
fil é normalizado a 1, ou seja, sua integral sobre

y(z, M) = (14)

todo o volume do halo resulta em unidade. Essa
propriedade garante que y(z, M) funcione como
um filtro adequado na suavizagao da distribui¢ao
de matéria.

Substituindo a Eq. (14) na Eq. (13), a densi-
dade média de matéria no modelo de halos pode
ser reescrita como:

dn(x’)
HM _ 3./
J (x)—/d:):/dlnMdlnM

x My(|x —x'|, M). (15)

Esse é o cenario no nivel de background. No en-
tanto, ao introduzirmos uma pequena perturba-
¢ao sobre essa configuracao homogénea, temos:

P (2) = [1+ 05N ()] pm,

dn(r) dn (16)
dnar — Lt on(@ M)y

Logo, a Eq. (15) transforma-se em:
M dn

14+0M(x) = [ dIn M —
+o (%) /dn o A

X/d?’a:' 1+ 66X, M)]y(|x — x|, M). (17)

Mas, a partir da normalizacdo da funcao de
massa, sabemos que:

dn B
dlnM P

/dlnMM (18)

Portanto, obtemos:

M dn
HM/ .\ _ M
O (w)—/dlnMpm T

></dSmléh(x/,M)y(]x—x/\,M). (19)

Esse resultado demonstra como o modelo de ha-
los pode ser empregado para prever o espectro
de poténcia nao linear a partir das propriedades
intrinsecas dos halos de matéria escura.

Embora nesta formulagao seja considerado o es-
pectro de poténcia total da matéria, é comum, em
implementacoes como o HM-CODE, decompé-lo em
termos das contribui¢coes de um e de dois halos:

PEM (k) = Py (k) + Pru(k), (20)

onde Pyy(k) descreve o agrupamento de diferen-
tes halos, refletindo o comportamento linear, en-
quanto Pjy (k) representa a distribui¢ao interna
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Figura 3: Espectro de poténcia no modelo de halo, des-
tacando as contribuigdes dos termos de um halo (Pin) e
dois halos (Pan), bem como o espectro linear e o espectro
total com corregdes nao lineares, P (k).

de matéria nos halos, evidenciando as nao linea-
ridades.

Na Figura 3, observa-se claramente o compor-
tamento dos diferentes termos que compodem o
espectro de poténcia no contexto do modelo de
halos. O termo Pop(k) (azul tracejado) coincide
com o espectro linear (cinza solido) em grandes
escalas (k pequeno), enquanto o termo Ppy(k)
torna-se relevante apenas em pequenas escalas (k
grande), associadas ao regime nao linear. O es-
pectro total, PHM (k) (vermelho escuro), recupera
o espectro linear em grandes escalas e incorpora
as correcoes nao lineares em escalas menores.

Em resumo, o modelo de halos fornece uma
estrutura conceitualmente simples, porém nota-
velmente eficaz, para descrever a estrutura em
larga escala do Universo. Suas previsoes anali-
ticas e a flexibilidade para tratar fenémenos nao
lineares fazem dele uma ferramenta poderosa na
ponte entre teoria e observagao. No entanto, sua
dependéncia de simplificagoes e suposigoes impoe
limitagoes, especialmente em escalas onde a pre-
cisao é essencial. Questoes como a sensibilidade &
funcao de massa, os parametros de viés e a incor-
poracao de efeitos barionicos representam desa-
fios que requerem maior refinamento. Apesar des-
sas limitacoes, o modelo de halos permanece uma
ferramenta indispensével, capaz de abordar uma
ampla gama de questoes e de se adaptar tanto
a cendarios cosmologicos convencionais quanto a
propostas alternativas.

5 Modelagem de tracadores: galaxias

Concluida a discussao sobre a aplicagao do mo-
delo de halos ao espectro de poténcia da matéria,
nesta segao exploramos sua generalizacao para
outros tragadores observacionais da estrutura em
grande escala. Discutiremos especificamente ga-
laxias, mas o formalismo de halos é valido para
qualquer campo cuja distribuigao esteja associada
ao perfil dos halos.

No estudo da distribuicao de galéxias dentro
dos halos de matéria escura, um modelo ampla-
mente utilizado é o Modelo de Ocupagao de Ha-
los (HOD, do inglés Halo Occupation Distribu-
tion) [17]. As restrigdbes do modelo sao basea-
das em simulagoes hidrodindmicas e em modelos
semi-analiticos de formagao galactica. No HOD,
as galéxias dentro de um halo séo classificadas em
duas categorias: galdxias centrais e galaxias saté-
lites. A galaxia central é a mais massiva do sis-
tema e ocupa o centro do potencial gravitacional
do halo. A probabilidade de um halo hospedar
uma galaxia central é dada por:

o o]
21

onde erf(x) é a fungdo de erro, que varia de -1
a 1, assegurando que o niimero médio de gala-
xias centrais seja limitado entre 0 e 1. O para-
metro M, representa a massa minima do halo
necessaria para abrigar uma galaxia central. Para
M < M, a presenga de uma galaxia central é
improvavel, enquanto para M > My, os halos
quase certamente abrigam uma. A transicdo en-
tre essas duas situagoes € controlada por oyog, , a1,
que define a dispersao em logo M.

Além da galaxia central, um halo pode abrigar
galdxias satélites que orbitam ao seu redor. No
modelo HOD, o nimero médio de satélites segue
uma relacdo de poténcia com a massa do halo,
expressa como

(Ns(M)) = ©(M — M) <w>a . (22)

onde O(M — M) é a funcao degrau de Heaviside,
definida por

1, >0
S = ’ . 23
@ =1y 120 2
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Halos com M = My + M; hospedam, em média,
uma galaxia satélite, e para a = 1 o nimero de
satélites cresce linearmente com a massa do halo.
Na pratica, os parametros My, M; e « sao esti-
mados ajustando-se o modelo HOD a observagoes
ou a simulagoes numéricas, de forma a reproduzir
a distribuicao e abundancia de galdxias em halos
de diferentes massas.

Para garantir que halos com galéxias satélites
também contenham uma galaxia central, é co-
mum aplicar uma restrigao conhecida como “con-
dicao de centralidade”. Essa condicao impoe que
o namero de satélites seja nulo caso o halo nao
abrigue uma central. Caso os nameros de cen-
trais (N.) e de satélites (Ns) fossem estatistica-
mente independentes, poderiamos ter halos com
satélites, mas sem centrais, o que nao condiz com
o cenério fisico desejado. A fim de corrigir isso,
tomamos uma nova distribuicao de satélites que,
diferente de (22), ¢ modulada pela média de ocu-
pacao central (INV¢), resultando em:

P/(Ns/) = (NC>P(NS) + (1 - <Nc>)50Ns ) (24)

onde d;; representa o delta de Kronecker. Essa
modificacdo garante que, para (N;) = 1, a dis-
tribuigao original seja preservada, enquanto para
(Nc) = 0 apenas estados sem satélites sao possi-
veis.

Em conclusao, o modelo HOD oferece uma es-
trutura robusta para descrever a distribuicao de
galaxias em halos de matéria escura, distinguindo
eficientemente galaxias centrais e satélites com
base na massa do halo. Sua formulacao analitica
simples facilita a conexao entre teoria e observa-
¢oes. Embora nao incorpore os detalhes fisicos da
formacao galactica, como feedback e efeitos ambi-
entais, sua flexibilidade e compatibilidade com si-
mulacbes cosmoldgicas o tornam uma ferramenta
bastante util para estudos de estrutura em grande
escala.

6 Modelagem para além de ACDM

Até o momento, assumimos o modelo cosmo-
logico padrao como base. No entanto, o modelo
de halos fornece uma estrutura para descrever a
distribuicao da matéria e de seus tracadores sem
estar restrito a uma cosmologia especifica. Dessa

forma, os métodos discutidos podem ser aplica-
dos a diferentes cosmologias, desde que os com-
ponentes descritos na Secao 3 estejam bem defi-
nidos. Essa capacidade de extensao para além do
ACDM é especialmente relevante diante das atu-
ais tensoes observacionais na era da cosmologia
de precisao.

Nesse sentido, diversos cenérios cosmologicos ja
foram explorados na literatura. Um dos mais in-
vestigados envolve modelos com interagao entre
matéria escura e energia escura (IDE, do inglés
interacting dark energy) [18], inicialmente pro-
postos para abordar o problema da coincidén-
cia cosmica® e o problema da constante cosmo-
logica’. Atualmente, esses modelos ganham des-
taque por reproduzirem o sucesso observacional
do ACDM, ao mesmo tempo que aliviam ou re-
solvem algumas tensoes. Recentemente, [19] ob-
teve um ajuste do espectro de poténcia da ma-
téria com precisao menor que 5% até escalas de
k = 1, h/Mpc, utilizando um modelo de halo mo-
dificado para o cenario e ajustado por simulacoes
de N-corpos. Além disso, por meio de uma anélise
forecast, o trabalho previu restricoes nos parame-
tros do modelo da ordem de 1% com os dados
esperados do Euclid.

Voltando-nos agora para um contexto de ma-
téria escura morna (WDM, do inglés warm dark
matter), diversas simulagoes tém sido analisadas
com o objetivo de medir os ingredientes do mo-
delo de halo. Devido ao livre percurso térmico das
particulas, espera-se a supressao da formacao de
estruturas em pequenas escalas, com uma depen-
déncia caracteristica da massa da particula. Es-
tudos como [20] mostram que as previsoes do mo-
delo de halo em cosmologias WDM podem atingir
uma concordancia de até 10% com os espectros
de poténcia simulados.

Outro tipo de modelo que tem ganhado desta-
que na literatura, especialmente apoés os dois 1ul-
timos resultados do DESI, sdo os cenérios com
energia escura dindmica. Neles, introduzem-se

SRefere-se ao fato de que as densidades de matéria
(pm o a™?) e energia escura (pao & constante) possuem
evolugdes temporais radicalmente diferentes, mas apresen-
tam valores da mesma ordem de grandeza na época atual.

"Diz respeito a incompatibilidade entre o valor obser-
vado da densidade de energia pa e as predi¢oes da teoria
quantica de campos para a energia do vacuo. Esta dis-
crepancia permanece como um dos maiores problemas em
aberto da fisica moderna, sem solugao tedrica consensual.
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um ou dois pardmetros para a equacao de estado
da energia escura, permitindo modelar sua vari-
acao temporal e abrangendo uma ampla classe
de modelos minimamente acoplados, como os de
quintesséncia. Embora atuem principalmente so-
bre a cosmologia de fundo, esses modelos também
impactam o crescimento de estruturas, ja que um
parametro de equacao de estado negativo exerce
efeito antigravitacional, aumentando o contraste
da teia cosmica. SimulagOes mostram que, ao se
ajustar adequadamente a fungao de crescimento
linear, a fungdo de massa do halo mantém uma
universalidade relativa com precisao da ordem de
10% [21].

Esses exemplos ilustram a versatilidade e o po-
tencial do modelo de halo como ferramenta para
investigar cosmologias alternativas de forma con-
sistente e comparével com observagoes. Ao adap-
tar seus componentes fundamentais, percebe-se
que é possivel estender sua aplicabilidade para di-
ferentes cenarios fisicos, mantendo-se competitivo
em termos de precisdo. Assim, o modelo de halo
consolida-se nao apenas como um elo entre teoria
e observac¢oes em ACDM, mas também como um
arcabouco promissor para explorar novas fisicas
que buscam resolver as atuais tensoes cosmologi-
cas.
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