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RESUMO

Estudos recentes sobre a evolucao da estrutura em grande escala do Universo su-
gerem que o processo de formacao de estruturas pode possuir similaridades com a
dinamica de um fluido turbulento. A lei de escala do espectro de energia para ca-
racterizar um escoamento turbulento de fluidos apresenta um intervalo inercial com
uma poténcia —5/3, conhecida como lei de Kolmorogov. Nesta tese, é apresentada
uma avaliacao do espectro de energia potencial gravitacional para verificar se a lei
de escala desse espectro segue a lei de poténcia de Kolmogorov. Para esta anélise,
foram utilizados halos de matéria escura de galaxias em diferentes redshifts, pro-
venientes de simulacoes de N-corpos do Consorcio Virgo, e também uma amostra
observacional de galdxias, proveniente da base de dados do Sloan Digital Sky Sur-
vey (SDSS). Os resultados indicam que, para halos de matéria escura de galaxias,
existe um intervalo (0.01 < k < 0.07, ou 14 a 100 h~! Mpc) em que a inclinagao do
espectro se aproxima da lei de —5/3 de Kolmogorov. Para os dados observacionais,
também é possivel identificar um intervalo onde os espectros se aproximam de —5/3
(neste caso em escalas um pouco mais restritas, de 30 a 70 h~! Mpc), evidenciando
assim uma caracteristica tipica de processos turbulentos. Para viabilizar a analise e
o processamento, técnicas de mineracao de dados foram investigadas e implementa-
das. Também foram desenvolvidas versoes paralelas dos algoritmos utilizados, para
os quais se utilizou a biblioteca Message Passing Interface (MPI). O desempenho
dos algoritmos paralelos foi avaliado por meio do calculo de speed-up e apresentou
bons resultados. Para aumentar a capacidade de computacao, uma grade compu-
tacional foi estruturada para aplicacoes em Astrofisica, sendo utilizada nesta tese,
para a identificagdo de halos de matéria escura (com a versao paralela do algoritmo
de agrupamento Friends of Friends) e o célculo do espectro de energia potencial
gravitacional para diferentes redshifts.
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TURBULENCE IN COSMOLOGY: ANALYSIS OF SIMULATED
AND OBSERVATIONAL DATA USING HIGH PERFORMANCE
COMPUTING

ABSTRACT

Recent results from the study of the Large-Scale Structure evolution suggest that
the process of structure formation may have similarities with the dynamics of a
turbulent fluid. The scaling law for the energy distribution in a turbulent fluid shows
an inertial range of power -5/3, known as the Kolmogorov’s law. This thesis presents
an evaluation of the gravitational potential energy spectrum in order to verify if
its scaling law follows the same power as Kolmogorov’s law. For this analysis, we
used galaxy dark matter halos in different redshifts, from Virgo Consortium’s N-
body simulations, as well as galaxy observational data, from the Sloan Digital Sky
Survey (SDSS) database. We found that, for the galaxy dark matter halos, the
spectrum follows closely the Kolmogorov’s power law in the range 0.01 < k£ <
0.07 (from 14 to 100 A~' Mpc). The same is seen for the observational data, in
a more restrict range from 30 to 70 A~' Mpc. This means that the gravitational
clustering of dark matter and galaxies may admit a turbulent-like representation.
For optimizing the processing, data mining techniques have been investigated and
implemented, and also parallel versions of the used algorithms, using the Message
Passing Interface (MPI), were developed. The performance of the parallel algorithms
was evaluated by speed-up measure and showed good results. To meet the demand
of computational resources, we developed libraries and implement a computational
grid for Astrophysical applications, used in this thesis for the identification of galaxy
dark matter halos (with the parallel version of the Friends-of-Friends algorithm) and
gravitational potential energy calculations, both for different redshifts.
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1 INTRODUCAO

O trabalho de pesquisa desenvolvido nesta tese esta vinculado ao projeto Brazilian
Virtual Observatory (BRAVO), um projeto interdisciplinar que conta com a parti-
cipagao de vérias instituicoes brasileiras e colaboradores internacionais, visando a
implementagao de um Observatério Virtual (OV) no Brasil. Uma vez que a astro-
nomia conta atualmente com uma quantidade gigantesca de dados, o conceito de
Observatorio Virtual foi proposto pela comunidade astronomica com o objetivo de
atender a crescente demanda, tanto de recursos para disponibilizacao e acesso ho-
mogeneo destes dados, quanto de ferramentas e algoritmos capazes de permitir sua

completa exploracao.

O propdsito principal do trabalho é verificar a possibilidade de existéncia de um pro-
cesso similar a dinamica turbulenta na formacao das grandes estruturas observadas
no Universo (galdxias, aglomerados, superaglomerados, filamentos). O entendimento
sobre o processo de formagao dessas estruturas é uma questao relevante da Cosmo-

logia moderna.

O modelo padrao de formacao de estruturas é baseado na teoria de instabilidades
gravitacionais, que tem por base o modelo de colapso esférico proposto por Jeans
(1902). Segundo esse modelo, perturbagoes de densidade (ou flutuagoes) tendem a
aumentar sua amplitude com o tempo (ou seja, tornarem-se mais densas) em um
processo conhecido como colapso gravitacional. Essas flutuagoes criam concentragoes
de matéria que evoluem para formar estrelas, galaxias, aglomerados de galaxias, su-
peraglomerados de galdxias e assim por diante (PADMANABHAN, 1993; TATEKAWA,
2005; HAWLEY; HOLCOMB, 2005). Enquanto o contraste de densidade dessas flutu-
acoes permanecer relativamente pequeno, sua amplitude cresce linearmente. Desta
forma, as equacoes que governam o movimento das particulas que compoem o “fluido
césmico” podem ser resolvidas analiticamente por meio da teoria da perturbagao.
No entanto, no cenario hierarquico em que as flutuagoes aumentam sucessivamente
e entram em um regime nao linear, ainda nao existem solugoes analiticas capazes de

descreverem completamente tal comportamento(PADMANABHAN, 2006a).

A dinamica do fluido césmico pode ser descrita por uma Cosmologia semi-
Newtoniana (uma formula¢ao Newtoniana com hipdteses convenientes provenientes
dos resultados gerais relativisticos), na qual o movimento da matéria, dominado

pela expansao césmica, é dado pelas equagdes de Friedmann (KOLB; TURNER, 1990;



PADMANABHAN, 1993; MADSEN, 1996; LIDDLE; LYTH, 2000; TATEKAWA, 2005). As
equagoes de Friedman sao um conjunto de equacoes em Cosmologia que governam
a expansao métrica do espago em modelos homogéneos e isotropicos do Universo

dentro do contexto da teoria da relatividade geral.

Matsubara (1995) destaca que existem duas formulagoes para as teorias da evolu-
¢ao dinamica do Universo. Uma é a formulagao Euleriana e a outra é a formulagao
Lagrangeana. Uma das formulacoes Lagrangeanas mais utilizada na simulacao de
N-corpos é a bem conhecida Aprozimacdo de Zel’dovich (AZ), (ZEL’ DOVICH, 1970).
Com base na AZ outras aproximacoes foram propostas, como as versoes otimizadas
(COLES et al., 1993; MELOTT et al., 1994), a versao modificada (HUT; BERTSCHINGER,
1996), bem como, solugdes perturbativas de alta ordem (CATELAN, 1995; MATSU-
BARA, 1995; SAHNI; COLES, 1995).

Uma abordagem pouco explorada no desenvolvimento de modelos para a evolucao
cosmica é a possibilidade de que a formacao das grandes estruturas seja relacionada
a hidrodinamica, isto é, pela existéncia de um comportamento similar ao turbulento

no processo de agrupamento da matéria.

Originalmente, o primeiro trabalho relacionando turbuléncia a formagao de estru-
turas no Universo foi realizado por Von Weizsacker em 1951 (WEIZSACKER, 1951).
Nesse trabalho, ele apresenta mecanismos para descrever de forma aproximada o
movimento da matéria césmica em seus diferentes estados (gas, poeiras, estrelas).
Segundo o autor, o movimento do gas césmico obedece as equagoes da hidrodina-
mica, sendo, na maioria dos casos, turbulento e podendo ser incompressivel. Nesse
sentido, propoe um esquema geral de evolucao para um corpo gasoso, em que uma
nuvem turbulenta, gravitacionalmente estavel é inicialmente achatada em um disco
rotativo, que posteriormente é dissolvido em um corpo central que gira uniforme-
mente e onde uma parte retorna ao espago césmico. Ainda, segundo o autor, as
galaxias aparentemente foram formadas por uma competicao entre a expansao e a
turbuléncia. Dessa forma, a principal proposta do trabalho foi introduzir o conceito
de hierarquia dos turbilhdes e formular a lei de Kolmogorov de uma maneira mais
apropriada para o uso em Astrofisica. Posteriormente outros trabalhos foram desen-
volvidos, dos quais podemos citar: Ozernoy e Chernin (1968), Ozernoy e Chibisov
(1971), Oort (1970).

Existem evidéncias provenientes tanto de trabalhos observacionais quanto numéricos



sugerindo que uma parte nao desprezivel de movimentos turbulentos esta armaze-
nada no meio intergaldctico de aglomerados de galdxias (ICM, do inglés Intracluster
Medium). Vazza et al. (2006), apresentaram um estudo sobre os campos de veloci-
dade turbulenta no ICM de uma amostra simulada de 21 aglomerados de galaxias.
Os movimentos turbulentos no ICM dos aglomerados simulados foram detectados
usando um método desenvolvido para melhor distinguir os movimentos laminares
dos movimentos cadticos. O foco principal do trabalho foi encontrar uma relacao de
escala entre a componente de energia turbulenta das particulas do gas e sua energia
cinética na forma de movimentos turbulentos. Seus resultados indicam uma lei de

poténcia entre a energia cinética turbulenta e a massa dos aglomerados.

Simulagdes numéricas Eulerianas da fusao de aglomerados (RICKER; SARAZIN, 2001)
ou da formagao de estruturas menos massivas do que galdxias anas tém fornecido
boas representacoes da maneira pela qual a turbuléncia pode ter sido injetada no
ICM. Além disso, resultados tedéricos também sugerem uma quantidade nao despre-
zivel de movimentos turbulentos em aglomerados de galdaxias (CASSANO; BRUNETTI,
2005).

Contudo, o contetido material do Universo nao é composto apenas de matéria bari-
onica ! mas também de matéria escura (matéria que s6 interage gravitacionalmente,
a definigao formal de matéria escura estd na pagina 53), e se supoe que essa compo-
nente é a que controla a formacao das estruturas. O problema é que a matéria escura
¢ considerada acolisional, ou seja, além de nao interagir eletromagneticamente ela
também tem uma sec¢ao de choque muito pequena, fazendo com que suas “particulas”
nao interajam também por colisdes. Por outro lado, a turbuléncia normalmente estéa
associada a propriedades de fluidos barionicos que sao altamente colisionais. Naka-
michi e Morikawa (2009) sugerem que o fluido acolisional de matéria escura passa a
um estado turbulento apds atravessar a superficie caustica no estado nao linear. Os
autores propoem uma possivel origem para o momento angular e as relagoes de es-
cala apresentadas por sistemas auto-gravitantes a partir de movimentos turbulentos

de matéria escura.

Shandarin e Zel’dovich (1989) sugerem que um simples cendrio turbulento baseado
na AZ é compativel com um Universo dominado por matéria escura quente (ou seja,

relativistica), no qual o processo de formagao de estruturas é top-down, onde as gran-

1Se considera matéria barionica todo tipo de matéria constituida por bérions e léptons, ou seja,
é a matéria visivel que forma tudo o que observamos.

3



des estruturas originais (“panquecas”) correspondem a escala integral que se forma
primeiro e depois se fragmenta em pequenos objetos, seguindo o processo de cascata.
Entretanto, desde os anos 80 do século passado, acumulou-se uma grande quantidade
de evidéncias, principalmente a partir de simulagoes de N-corpos cosmoldgicas (e.g.

Davis et al. (1985)), de que a matéria escura do Universo é dominantemente fria.

A pergunta que tal raciocinio suscita é: Mesmo que nao haja exatamente a tur-
buléncia que verificamos nos fluidos barionicos, podem os processos nao-lineares da
formacao de estruturas em escala césmica ser similares aos processos turbulentos? Se
a analogia entre a evolucao cosmoldgica e a dinamica da turbuléncia considerando in-
termiténcia esta correta, alguma assinatura da turbuléncia deverd estar presente em
dados da Cosmologia observacional e em dados simulados da evolugao do Universo.
Assim, é conveniente avaliar a validade de algumas propriedades do escoamento tur-
bulento em dados da Cosmologia observacional ou em dados simulados da evolugao
do Universo. Deste modo, caracteristicas da turbuléncia deveriam ser identificadas a
partir de dados que estao disponiveis e determinar em que escalas tais caracteristicas
se manifestam. Para separar (ou identificar) objetos em diferentes escalas a partir
de registros (dados) astronomicos, véarias técnicas de mineragdo de dados podem
ser empregadas, como algoritmos de agrupamento e redes neurais artificiais. Nesse
sentido, foi realizada uma analise preliminar em busca de assinaturas da turbuléncia
em dados simulados (CARETTA et al., 2008). Nesse estudo, foi analisado o espectro
de energia potencial gravitacional de halos de matéria escura de galaxias e aglome-
rados de galéxias. Os resultados indicaram que, para halos de galaxias, este espectro
pode ser bem descrito por uma lei de poténcia do tipo —5/3 em um intervalo de
15 a 50 A=t Mpec, em que 0.6 < h < 0.9 e Mpc é uma unidade de medida astrono-
mica para comprimento, sendo que 1 megaparsec (Mpc) equivale a 3.26 milhoes de
anos-luz. Isto pode ser uma evidéncia de um comportamento turbulento, uma vez
que esta poténcia coincide com a lei de Komolgorov de 1941 (FRISCH, 1995). Po-
rém, nessa primeira andlise, a simulacao considerada tinha pouca resolucao de massa

(Mopin = 2 X Mg ~ 1.4 x 10" b= Mpc).

Para poder dar uma conclusao mais definitiva é necessario aprofundar os estudos,
pelo menos em duas dire¢oes: uma maior resolucao nas simulagoes e uma busca dos
mesmos sinais em amostras de dados observacionais. Neste sentido, apresentamos
nesta tese uma analise mais profunda considerando dados da Simulacao Millennium
(Myin = 100 X Mgt = 8.6 x 10 A~ Mpc) e também dados reais (observacionais)



provenientes da base de dados do projeto Sloan Digital Sky Survey (SDSS). Este
tipo de analise demanda recursos computacionais intensivos. Desta forma, versoes
paralelas dos algoritmos foram desenvolvidas e implementadas numa infra-estrutura

de grade computacional para a Astrofisica.

Para os calculos realizados neste trabalho utilizamos recursos computacionais do
Laboratério Associado de Computagao e Matematica Aplicada (LAC), da Divisao de
Astrofisica (DAS), ambos do INPE, do Departamento de Eletronica e Computagao,
da Universidade Federal de Santa Maria (UFSM) e do Departamento de Astronomia

da Universidade de Guanajuato - México.
1.1 O Projeto BRAVO

Nos tltimos anos o volume de dados astronomicos, tanto de observacao quanto de
simulagao de N-corpos, tem crescido de maneira exponencial, o que demanda num
desafio em tecnologia de informacgao para disponibilizar registros cientificos, da or-
dem de PetaBytes, de maneira veloz, eficiente e amigavel para o usuédrio (CARVALHO
et al., 2009). Tais desafios incluem a homogeneizagao dos registros de dados, o de-
senvolvimento de ferramentas de andlise eficientes, versateis e intercompativeis, e
a capacidade de gerencia-los e de atender solicitagoes num ambiente de uma rede

mundial de computadores com enorme quantidade de informacoes.

Grandes levantamentos de dados fotométricos e espectroscdpicos ja foram ou estao
em desenvolvimento em ambos os hemisférios do planeta, por exemplo: SuperCOS-
MOS (4 TeraBytes de dados, céu completo) (e.g. Hambly et al. (2001)), Two-Micron
All-Sky Survey (2MASS), aproximadamente 1 TeraByte, céu completo (e.g. Skruts-
kie et al. (2006)), Digital Palomar Observatory Sky Survey (DPOSS), 3 TeraBytes,
parte do céu (e.g. Gal et al. (2004)), Panoramic Survey Telescope & Rapid Response
System (Pan-STaRRS), 3 PetaBytes, a partir de 2013 (alguns TeraBytes por noite!),
Large Synoptic Survey Telescope (LSST), a partir de 2020 (30 TeraBytes por noite!),
SDSS (64 TeraBytes, parte do céu) (e.g. Abazajian et al. (2009)), Two-degree Fi-
eld Galazy Redshift Survey (2dFGRS) (e.g. Colless et al. (2001) ), Siz-degree Field
Galazy Redshift Survey (6dFGRS) (e.g. Jones et al. (2009)), Dark Energy Survey
(DES), entre outros. Como resultado, hd uma quantidade extraordinaria de dados de
praticamente todas as bandas do espectro eletromagnético e que vem aumentando
exponencialmente. A Figura 1.1 mostra o rapido crescimento do volume de dados

astronomicos, considerando somente alguns dos levantamentos mais importantes.
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Figura 1.1 - Quantidade de dados astronémicos que serao disponibilizados até 2020.
Fonte: Carvalho et al. (2009).

Para atender a crescente demanda de recursos computacionais de armazenamento
e disponibilizacao desses dados, além do fornecimento de ferramentas eficientes de
analise e exploracao dos mesmos, a comunidade astronomica desenvolveu o chamado
Observatorio Virtual. Observatorios virtuais representam uma grande inovagao na
astronomia e englobam um esforco coletivo em que varios centros de pesquisas de
diferentes partes do mundo trabalham em conjunto para prover recursos necessarios
a uma completa e efetiva exploracao do gigantesco conjunto de dados disponiveis
atualmente nas diversas bases de dados astronomicos (KIM et al., 2005; CARVALHO
et al., 2009). Os observatorios virtuais existentes em diversos paises estao agregados
em uma organizacao internacional denominada International Virtual Observatory
Alliance (IVOA)?, responsdvel por definir protocolos, portais e padroes que permi-
tirao a unificagao das bases de dados astronomicas de todo o mundo em um tnico

“telescopio virtual”.

No Brasil, para preparar a comunidade astronomica brasileira para atender essa

demanda, uma iniciativa muito recente é a criacdo do projeto BRAVO3. O obje-

2http://www.ivoa.net
3http://www.lac.inpe.br/bravo/



tivo principal do projeto é gerar investimento em Tecnologia da Informacao (TT),
com énfase principalmente nas questoes de infra-estrutura computacional, grades de
processamento e de armazenamento de dados, bem como na implementacao de fer-
ramentas de mineracao de dados astronomicos. Com a criagado do BRAVO, o Brasil

passou a fazer parte da IVOA em meados de 2009.

Do ponto de vista cientifico, os participantes do projeto sao especialistas em varios
campos da Cosmologia, da Astrofisica, sistemas computacionais e anélise de dados,
com significativa contribuicao de parceiros internacionais, conduzindo pesquisas nas
areas de aglomerados e grupos de galéxias, galaxias elipticas, simulacao de N-corpos
e uma variedade de estudos em Astrofisica Estelar. Um dos principais aspectos do
projeto é a incorporacao desta ampla variedade de areas da pesquisa em Astrofisica
dentro de um contexto de desenvolvimento coerente da tecnologia de banco de dados
(BRAZILIAN.. ., 2008).

O projeto BRAVO utilizard varias bases de dados astronomicos especificos, criados
para armazenar dados gerados por vdrios instrumentos (incluindo os telescépios
SOAR e Gemini e o radio-telescépio BDA, entre outros), unindo-os num sistema

comum e com interfaces padrao segundo o protocolo de um Observatorio Virtual.

O procedimento padrao de um astronomo profissional consiste em solicitar e obter
(por competigao internacional) um tempo de observagao, que pode ser de dias ou
semanas e, apos operar um telescopio para aquisicao dos dados desejados, reduzi-los,
analisa-los e, finalmente, publicar os resultados de sua pesquisa. A crescente dispo-
nibilidade de dados e os modernos recursos computacionais e de telecomunicagoes
permitem que os astronomos atualmente tenham acesso a dados de maneira quase
instantanea e realizem suas pesquisas com o uso desses dados disponiveis. Entre-
tanto, estas inovacoes nao caracterizam uma estrutura de OV, pois, grande parte
desses dados sao disponibilizados para a comunidade por meio de servidores publi-
cos, geralmente em varios formatos diferentes e distribuidos em diversas instituigoes.
A qualidade dos dados, metadados, interfaces e a acessibilidade sao heterogéneas,
uma vez que cada projeto geralmente trata seus préprios dados e os apresenta em

um banco de dados personalizado.

Um conceito subjacente ao OV é que, proporcionando melhor acesso e dados ho-
mogéneos, combinados com ferramentas para explorar e manipular esses dados, a

necessidade de novas observagoes sera reduzida e a producao cientifica podera ser



aumentada, beneficiando, de um modo geral, toda a comunidade cientifica

A solucgao da ciéncia da computacao para tratar problemas que demandam recursos
computacionais intensivos de processamento e armazenamento é a chamada Compu-
tagao de Alto Desempenho, a qual estd fundamentada no uso de sistemas computaci-
onais como clusters e/ou supercomputadores por meio do paradigma da computagao
paralela. A computacgao paralela é uma técnica de programacao em que varias ins-
trugoes sdo executadas ao mesmo tempo (concorrentemente) visando a redugao do
tempo total de execucao. Uma iniciativa mais recente é a proposta de computacao em
grade (FOSTER, 2003; FOSTER; KESSELMAN, 2004), cujo objetivo é conectar vérios
sistemas computacionais através da internet, de tal forma que o novo sistema inte-
grado possa estar dedicado (em algum momento) para a execucao de alguma tarefa
importante, com uma capacidade de computacao ampliada grandemente. Detalhes

sobre esta abordagem serao tratados na Secao 4.2
1.2 Objetivos

O objetivo geral deste trabalho é identificar similaridades entre a evolugao césmica e
a dinamica de um fluido turbulento. A investigagao consistiu no calculo e anélise do
espectro de energia potencial gravitacional de halos de matéria escura de galaxias,
provenientes da simulagao de N-corpos e também de dados observacionais de gala-
xias provenientes do SDSS. No contexto do projeto BRAVO os objetivos especificos
estao relacionados ao desenvolvimento de ferramentas de anélise de dados astrono-
micos, bem como, na implementacao de uma infra-estrutura de grade computacional
dedicada a realizacao de tarefas importantes da astronomia que requeiram o uso de

computacao intensiva.
1.3 Organizacao da Tese

Esta tese de doutorado estd organizada da seguinte maneira: No Capitulo 2 tem-se
uma breve descrigao de conceitos referente a Cosmologia. O Capitulo 3 apresenta,
também de forma introdutoria, conceitos de Cosmologia e Turbuléncia visando a
contextualizacao do trabalho. No Capitulo 4 vamos apresentar os principais concei-
tos da Computacao de Alto Desempenho e da abordagem em computagao em grade
que foi utilizada no desenvolvimento desta tese. Uma descricao dos dados que fo-
ram utilizados no trabalho é apresentada no Capitulo 5. A descricao dos algoritmos

implementados para anélise ¢ feita no Capitulo 6. No Capitulo 7 discutimos os re-



sultados obtidos e ,finalmente, no Capitulo 8 apresentamos as conclusoes e sugestoes

de trabalhos futuros.






2 CONCEITOS PRELIMINARES DE COSMOLOGIA

Cosmologia (do grego koo poloyia, koopo =“ordem, tudo” + Aoy = “discurso,
estudo”) é a ciéncia que estuda a origem, a estrutura, a composigao e a evolugao
do Universo. O estudo do Universo tem uma longa histéria envolvendo a Fisica, a
Astronomia, a Filosofia, o Esoterismo e a Religiao, de modo que seu entendimento

tem sido alterado ao longo do tempo.

Por um longo tempo, prevaleceu a visao aristotélica, ou seja, havia uma fisica para
a Terra e outra fisica para os corpos celestiais. Grandes cientistas como Nicolau
Copérnico, Galileu Galilei, Giordano Bruno, Tycho Brahe, Johannes Kepler, entre
outros, contribuiram enormemente a compreensao da dinamica dos corpos terrestres
e celestes, cabendo a Isaac Newton a organizacao desses resultados em suas Leis
de Movimento e sua Lei da Gravitacao Universal, que culminaram numa completa
mudanga de paradigma. Segundo a Lei da Gravitagao Universal, todos os objetos
no Universo que possuem massa exercem uma forca de atracao gravitacional entre
si, mesmo que estejam separados por uma grande distancia. Essa forca de atragao
é proporcional a massa de cada um deles e inversamente proporcional ao quadrado
da distancia que os separa. Matematicamente, a lei da gravitagao universal pode ser

escrita como:
Mm

d2

em que (G é a constante gravitacional, M e m sao as massas dos corpos que estao

F=G

(2.1)

interagindo e d ¢ a distancia entre eles. Essa lei é capaz de explicar o movimento dos
planetas, o movimento das marés e a queda de um objeto qualquer na superficie da

terra.

O modelo cosmolégico de Newton era de um Universo estatico, homogéneo e infinito
(se assim nao fosse, o sistema todo iria colapsar sobre um centro, o que contrariava
a observagao de um Universo aparentemente estavel). Mas, o século XX desafiou o
modelo Newtoniano e uma nova interpretacao surgiu com o desenvolvimento, por
Albert Einstein em 1915, da teoria da relatividade geral, que relaciona a curvatura
do espago-tempo com o seu conteido de massa e energia. Posteriormente, em 1917,
Einstein aplicou suas equacoes ao Universo como um todo, porém nao conseguiu
estabelecer uma configuracao estatica do mesmo. Assim, resolveu adicionar em suas
equagdes um termo, a chamada constante cosmoldgica (A), que representa uma forga

repulsiva e com a qual era possivel obter um Universo estatico. Entretanto, a su-
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posicao de Universo estatico de Einstein resultou nao estar correta; alguns anos
depois dados de observacao aliados a novos desenvolvimentos tedricos permitiram
uma das mais importantes descobertas da astronomia no século XX: o Universo esta
em expansao (MADSEN, 1996; LINDER, 2003; LONGAIR, 2008).

O primeiro modelo tedrico satisfatério para um Universo em expansao foi proposto
em 1922 por Alexander Friedman (FRIEDMAN, 1922). Nesse trabalho Friedman pu-
blicou um conjunto de solugoes matemaéticas para as equagoes da teoria relativistica
da gravitacao, que mostravam que o Universo devia estar em expansao ou contragao.
As equagoes de Friedman governam a expansao métrica do espago em modelos homo-
geneos e isotrépicos do Universo dentro do contexto da teoria da relatividade geral.
Embora o trabalho de Friedman tenha sido publicado em uma importante revista,
nao causou grande impacto na sociedade astronomica na época. Em 1927, o astro-
fisico e matematico Georges Lemaitre chegou de forma independente aos mesmos

resultados de Friedman.

Como citado acima, a mudanca de paradigma nao se deu com o desenvolvimento de
modelos tedricos e sim com a verificacao observacional da expansao cosmica. Neste
cenario existem 3 figuras que merecem destaque: Vesto Melvin Slipher, Milton Hu-
mason e Edwin Powell Hubble. Slipher foi o primeiro a obter, em 1912, medidas
de velocidade de objetos que depois viriam a ser chamados de galdxias. Ele notou
que os espectros dessas galaxias apresentavam grandes deslocamentos para regioes
de maior comprimento de onda, ou seja, para o vermelho, o que significava que se
moviam com grandes velocidades em relagao a nés (Efeito Doppler). A galdxia de
Andromeda, por exemplo, mostrou estar aproximando-se da Via-Lactea. Na década
seguinte, Milton Humason e Edwin Huble ampliaram bastante o trabalho de Slipher.
Interessantemente, eles notaram que praticamente todas as outras galaxias estavam
afastando-se de nds. Mais que isso, eles puderam obter distancias para algumas des-
sas galaxias e constataram que havia uma relacao linear entre esses dois parametros:
velocidade de recessao e distancia (HUBBLE, 1929), conhecida atualmente como Lei
de Hubble. Cabe notar que a interpretacao dos desvios para o vermelho como Efeito
Doppler nao é obvia, e muitos cientistas, ao longo dos mais de 80 anos que se passa-
ram desde entao, tém discutido e sugerido propostas alternativas. Nomes como Fred
Hoyle, Halton Arp e Hannes Alfvén estao entre os importantes cientistas que criti-
caram essa interpretacao e suas consequéncias para o Modelo do Big Bang Quente

(veja, por exemplo, Assis (1992), Assis e Neves (1995), para uma discussao detalhada
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sobre esse assunto).

Uma das consequéncias fisicas mais importantes da descoberta da expansao do Uni-
verso € que, se as galaxias estao se afastando uma das outras, entao no passado elas
deveriam estar todas juntas, ou seja, tudo que existe teria partido de uma enorme
concentracao de matéria inicial. Seguindo esse raciocinio foi possivel desenvolver a
teoria do Big Bang, que afirma que o Universo surgiu a partir de um estado pri-
mordial extremamente denso e quente (KOLB; TURNER, 1990; LIDDLE; LYTH, 2000;
LEVIN, 2007).

No final da década de 90, por meio de medigoes da relagao magnitude-redshift para
supernovas tipo Ia, os cosmologos descobriram que o Universo esta em uma ex-
pansao acelerada. Para explicar essa aceleracao a teoria da relatividade geral exige
que grande parte da energia no Universo consista de uma componente com grande
pressao negativa e assim introduziram um novo conceito denominado energia escura
(PEEBLES; RATRA, 2002; PADMANABHAN, 2006b), que seria uma forma de energia

gravitacionalmente repulsiva.

A gravitacao possibilita a criacao de uma hierarquia de estruturas cosmolégicas. As
galdxias se juntam em grupos ou aglomerados, esses se juntam em filamentos e supe-
raglomerados, numa escala de aglomeracao que vai de dezenas a milhares de galaxias
ligadas pela gravitacao. A dinamica composta pela forca da gravidade e pela expan-
sao do Universo descreve a histdria da formagao destas estruturas (PADMANABHAN,
1993; MADSEN, 1996).

Antes de apresentarmos os dados das simulacgoes e os dados observacionais que foram
utilizados nesta tese é importante definir alguns conceitos e parametros que sao

utilizados nos atuais modelos cosmoldgicos.
2.1 Parametros Cosmoldégicos e Medidas de Distancias

No trabalho realizado por Hubble (HUBBLE, 1929), que permitiu a comprovagao
observacional da expansao do Universo, foi descoberto que a velocidade de re-
cessdo (v) de galdxias distantes é diretamente proporcional a sua distancia (d),
ou seja, v. = Hyd. A constante de proporcionalidade H é chamada constante de
Hubble e o subescrito “0” refere-se a época atual, uma vez que essa constante
varia com o tempo. Normalmente esse parametro é escrito da seguinte maneira:
Hy = 100 h km s™' Mpc™. Segundo Freedman et al. (2001), o Key Project do
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telescépio espacial Hubble, por meio do estudo do periodo de variacao da lumino-
sidade de estrelas cefeidas entre outros métodos, determinou h = 0.72 + 0.08. Um
outro valor considerado frequentemente na literatura recente é h = 0.71 + 0.03, dos
resultados de 7 anos do Wilkinson Microwave Anisotropy Probe (WMAP) (JAROSTK
et al., 2011). A constante de Hubble estd relacionada ao fator de escala a da seguinte

forma:

H= g (2.2)

A partir da constante de Hubble podemos definir o tempo de Hubble (ty) que esté
associado a idade do Universo:

ty = —. 2.3
"= (23)

Tomando os dois valores de Hy (71 km s™' Mpc™' e 72 km s~' Mpc™') acima,
temos que ty é 13.8 Ga e 13.6 Ga, respectivamente. Porém, considerando também
outros fatores que influenciam a estimacao, o WMAP encontra a partir do valor de

13.8 Ga que a idade aproximada do Universo é 13.75 Ga.

Uma unidade cosmolégica obtida a partir do tempo de Hubble é a distancia de

Hubble que é definida como:

Dy = -5 =3000 h~! Mpc (2.4)
Hy

em que c € a velocidade da luz.

Usando a presente taxa de expansao, podemos definir a densidade critica p.., corres-

pondente a um Universo plano (PADMANABHAN, 1993).

3H?
= —9% —11.26 h? protons/m?

pe =g p /

Um parametro cosmoldgico muito importante e muito utilizado na cosmologia é o
desvio para o vermelho ou redshift. O redshift (z) de um objeto é medido como o des-
locamento relativo do comprimento de onda emitido (A.) pela fonte e o comprimento

de onda observado (J,), conforme Equacao 2.5:

Ao — Ae
Ae

Z =

(2.5)

Se v < c e o redshift é interpretado em termos da velocidade de recessao da galaxia,
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entao v = cz.
2.1.1 Medidas de Distancias Cosmolégicas

Devido a expansao do Universo, a distancia entre objetos é uma quantidade dinamica
e depende da geometria do espaco-tempo. Vamos descrever as principais distancias

utilizadas na Cosmologia e que foram utilizadas nesta tese, seguindo Hogg (2000).

Para dois objetos préximos em um redshift z, a distancia co-mével (linha de visada)
entre eles é igual a sua separacao propria dividida pelo fator de escala do Universo.
Conforme Hogg (2000), a distancia co-mével total é obtida através da seguinte in-

tegral:

Do = Dy /0 % (2.6)

em que Dy é a distancia de Hubble, E(z) = /Qu(1+2)3 + Q. (14 2)2+Q4, 0
parametro {2,; representa a densidade de massa, o parametro de densidade 2, re-
presenta a densidade da constante cosmoldgica e €2, é o parametro de densidade
que mede a curvatura do espaco. Considerando o Universo homogéneo, isotrépico e
dominado pela matéria, estes parametros determinam sua geometria e sao definidos

Como segue:

_ 8nGp
Ac?
Q.+ Q4+ Q4 =1 (2.9)

A partir da distancia co-mével (D¢), podemos obter todas as outras distancias utili-
zadas. A distancia co-mével (transversal) (D)) pode ser obtida através da seguinte
relagao:
DH\/LQ—Nsenh [\/Q_kDC/DH} para €, >0
Dy =<4 Dc para £, =0

DH\/ﬁSGTL |:\/ |Qk‘DC/DH:| para Q. <0

A distancia do diametro angular (D 4) é definida como sendo a razao entre o tamanho
transversal de um objeto pelo seu tamanho angular (em radianos). A distancia do

diametro angular estd relacionada com a distancia co-mével (D) pela equagao dada
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a seguir:
Dy

1+ 2

Dy = (2.10)

Considerando dois objetos em diferentes redshifts a distancia entre eles é obtida

usando a Equacao 2.11:

Day = —— | Da [1+ 0,200 o f1 4, Do (2.11)
A — 1+22 M2 NDIQ:I M1 KDI%_I .

em que Dy e Dy sao as distancias co-moéveis para z; e 29, Dy é a distancia de

Hubble e Q, é o parametro densidade de curvatura. Por ultimo vamos definir a dis-

tancia de luminosidade, que é dada pela raiz quadrada da razao entre a luminosidade

| L

A distancia Dy, estd relacionada a Dy e a D4 através da Equacgao 2.13:

e o fluxo bolométrico.

Dy=(1+2)Dy=(1+2)°Dy (2.13)

2.1.2 Teorema do Virial e Estimacao de Massas

Os métodos diretos de medi¢ao de massas em astronomia sao dinamicos. Assim, para
sistemas tais como aglomerados de estrelas, galdxias e aglomerados de galédxias geral-
mente assume-se que o sistema ja alcangou o equilibrio dinamico e sao considerados
como configuragoes ligadas gravitacionalmente. A partir das dimensoes do sistema
e das velocidades dos objetos que o constitue pode-se estimar a sua massa. Neste
sentido, um resultado chave para determinar as massas de galaxias e de aglomerados

de galdxias muito utilizado é o teorema do Virial (e.g. Heisler et al. (1985)).

O teorema do virial estabelece que existe uma relagao de equilibrio entre as energias
médias das particulas em um sistema, quando esse sistema esta relaxado dinamica-
mente, de modo que: 2K = U, sendo K a energia cinética e U a energia potencial
gravitacional. Vamos deduzir a forma do teorema do Virial para um sistema auto-

gravitante de massas pontuais seguindo Longair (2008).
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Considere um sistema de particulas (estrelas ou galdxias) cada uma com massa m;,
interagindo entre si somente pela forca de atracao gravitacional. Entao, a aceleracao
da i-ésima particula devido a todas as outras particulas pode ser escrita vetorial-

mente como segue:

_E:GmJ” ri) (2.14)

i#j

Tomando o produto escalar de ambos os lados com m;r;, tem-se:
E:Gmnz ri (1 =) (2.15)
J . |3 :
i#]

Derivando (r; - r;) em relacdo ao tempo:

%(ri ‘1;) = 2r; - 1y (2.16)

e entao, pegando a segunda derivada da Equacao 2.16, tem-se:

1 d? d . . . .. .9
2dt2( 7 = a(ri-n):(ri-rieri-ri) = (f;-r; +17) (2.17)
Desta forma a Equacgao 2.15 pode ser escrita como:

1 d? : 5 ri-(r; — 1)

Agora vamos somar todas as particulas do sistema,

5 dt2 Z m;r? Z mt? = Z Z szmj_—r;i) (2.19)

i ]

A soma dupla do lado direito representa a soma sobre todos os elementos de uma
matriz quadrada n x n com todos os termos da diagonal iguais a zero. Se somarmos

os elementos ¢ e ji da matriz, encontramos:

ri-(r;—r;) r;-(r;—1;)|  Gmymy
omims M+ B - 220
i T j— Ti j
e desta forma: L2 . o
2 2 mm;
- T — = 2.21
2dt2;mrl ;mrl 2 jFi |rz_r.7| ( )
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Note que ), m,r; é duas vezes a energia cinética (K) de todas as particulas no

sistema, isto é:

1 ,2
K=3 Z e (2.22)

A energia potencial gravitacional do sistema é:

1 Gm;m;
gAY
Desta forma,
§ﬁ2miri = 2K — |U| (2.24)
Se o sistema esta em equilibrio estatistico
d2
E entao: .
K = §]U| (2.26)

A igualdade da Equagao 2.26 é conhecida como teorema do Virial. A partir desse
teorema pode-se obter uma relacao utilizada para a estimacao de massas, conforme
(HEISLER et al., 1985), que é dada pela equagao .

2G Y., 1/R,;

(2.27)

2.2 O Modelo Cosmolégico Padrao

Segundo o Modelo Cosmolégico Padrao (MCP) ou modelo do Big Bang, o Universo
se expande a partir de um estado primordial, onde sua massa era dominada por
uma radia¢@o térmica de corpo negro (PEEBLES, 1993). O MCP estd baseado na
Teoria da Relatividade Geral, que é a moderna teoria da gravitacao, no principio
cosmolégico que afirma que em grandes escalas o Universo ¢ isotrépico e homogéneo
e na lei de Hubble, descoberta por Edwin Powell Hubble em 1929, que estabelece a

expansao do Universo.

O principio cosmolégico implica que o Universo deve ser descrito pela métrica de
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Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW), dada pela seguinte equagao:

dr?

S c a“(t) T

+ 1r2d6? + r*sin*0dg? (2.28)
onde r, 0, ¢ sao coordenadas espaciais co-méveis, ¢ é o tempo, a(t) é o fator de escala
cosmica que mede a taxa de expansao universal (Por convengao, a(hoje) = 1). A
quantidade x é a curvatura do espaco, sendo que kK = —1 corresponde a um Universo
aberto, k = 0 corresponde a um Universo plano e k = +1 corresponde a um Universo
fechado (PADMANABHAN, 1993; HAWLEY; HOLCOMB, 2005).

Neste contexto, as equagoes principais da cosmologia que descrevem a expansao do

Universo sao as equacoes de Friedmann, dadas por:

o\ 2

a TG k2 AP

2y =22, Mo 2.2
(a> 3 2 ' 3 (2.29)
a ve 3p. A
o __ 2T il - 2.30

em que p é a densidade, p é a pressao, A é a constante cosmoldgica e ¢ a velocidade

da luz.

Segundo o MCP, o Universo foi criado hé cerca de 14 bilhoes de anos, evoluindo e
se expandindo a partir de um estado inicial extremamente quente e denso. Durante
sua expansao, a densidade e a temperatura média do plasma primordial diminuiram
o suficiente para permitir que elétrons e prétons pudessem se combinar para dar ori-
gem aos primeiros atomos de hidrogénio. O “plasma primordial” era composto por:
quarks, antiquarks, elétrons, podsitrons, neutrinos e fétons - antes da era da bario-
sintese (formagao de prétons e néutrons) e de prétons, néutrons, elétrons, neutrinos

e fétons - antes da era da recombinacao, ou seja, da formacao de atomos neutros.

Entre essas duas etapas ocorreram muitos fenomenos, como a aniquilacao de anti-
quarks, a bariosintese, a nucleosintese (formacao de nicleos de helio) e o equilibrio
entre as densidades de matéria e radiacao. Depois da nucleosintese aconteceu o equi-
librio entre matéria e radiacao porque as curvas de densidade das duas se cruzaram
(a densidade de radiagao antes era maior, mas cai mais rapidamente que a densidade
de matéria). Depois disso, a matéria se viu livre para formar atomos neutros (juntar
ntcleos de hidrogéneo e hélio com seus respectivos elétrons). A radiacdo, por sua

vez, se desacoplou da matéria e ficou “livre”, formando a radiagao césmica de fundo.
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Este processo, entretanto, nao tornou o Universo transparente a radiacao eletromag-
nética, ao contrario, tornou o Universo opaco (porque a radiagdo nao podia avangar

muito sem encontrar um &tomo neutro e ionizé-1o).

Muito tempo depois, na época que chamamos de reionizagao (z ~ 10, em contraste
com a recombinagdo que foi em z ~ 1500) os primeiros objetos (estrelas, quasa-
res, etc) reuniram uma radiagdo suficiente para novamente ionizar parcialmente o
Universo, tornando-o transparente, ou seja, depois disso os fétons podem viajar a

grandes distancias sem ser absorvidos.

Atualmente se pode ver os efeitos provocados pelos processos fisicos que ocorreram
neste estagio por meio das observacoes da radiacao césmica de fundo. A radiacao
cosmica de fundo correspondente a radiagao de corpo negro em T = 2.725 K, des-
coberta acidentalmente por Arno Penzias e Robert Wilson, em 1965, cuja isotropia
média da suporte ao principio cosmoldgico e cujas pequenas anisotropias na dis-
tribuicao espacial das temperaturas contém uma riqueza de informagoes sobre os
parametros cosmolégicos. No modelo do Big Bang, quando houve o desacoplamento
da radiacao césmica de fundo, sua temperatura era aproximadamente 3 mil vezes
maior que agora. A temperatura de radiacao césmica de fundo varia com o redshift
z da seguinte forma:

T, =2728(1+ z) (2.31)

Pela Equacao 2.31 tem-se que no redshift z = 1500 a temperatura da radiacao era
aproximadamente 4000 K. Nesta época, conhecida como época da recombinagao, as
galaxias nao haviam sido formadas e toda a matéria barionica, que viria a se tornar
a matéria visivel de galdxias, ainda estava sob a forma de um gas pré-galactico,

extraordinariamente suave e parcialmente ionizado (LONGAIR, 2008).
2.3 Formacgao de Estruturas

O modelo padrao da Cosmologia para a formagao e evolugao das estruturas ob-
servadas atualmente (galdxias, aglomerados e superaglomerados de galdxias) estd
baseado na teoria da instabilidade gravitacional, cujo modelo béasico é o chamado
colapso esférico, que foi proposto por Jeans (1902). Neste modelo considera-se que
tais estruturas surgiram a partir da evolugao de pequenas perturbagoes de densidade.
Com a expansao do espago-tempo estas perturbacoes podem crescer ou desapare-

cer, dependendo de seu contraste de densidade, sua composi¢ao (em matéria escura,
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matéria barionica e radiagao) e das propriedades cosmoldgicas do Universo em cada
momento. Se uma destas instabilidades atinge um valor critico ela deixa de expandir-
se com o Universo e entra em colapso gravitacional. Sua evolugao de ai em diante é

dominada por processos nao-lineares.

Os mecanismos para a geracao destas perturbacoes ainda nao sao compreendidos.
Acredita-se que o modelo inflaciondrio (modelo no qual o universo passa por um
breve periodo de expansao exponencial no inicio de sua histéria) por si s6 seja capaz
de explicar o surgimento destas perturbacoes. De acordo com o cenario inflacionario,
tais perturbagoes tiveram origem em flutuagoes quanticas de um campo associado
a algum tipo de particula elementar (KOLB; TURNER, 1990; HAWLEY; HOLCOMB,
2005; LIDDLE; LYTH, 2000).

A busca pelo entendimento da evolugao das instabilidades que surgiram no Universo
primordial é feita através da teoria da perturbacgao, onde sao consideradas pequenas
flutuacoes nas grandezas fisicas constituintes do Universo. Os efeitos relativisticos
devido a curvatura do espaco-tempo podem ser desprezados em escalas de tamanho
menores que a distancia de Hubble e entao, pode-se utilizar a cosmologia Newto-
niana em que o movimento da matéria é descrito pelas equagoes da hidrodinamica
e a expansao césmica é dada pelas equagoes de Friedmann (PADMANABHAN, 1993;
TATEKAWA, 2005).

2.3.1 Equacoes Hidrodinamicas e a Teoria da Perturbacao

O Universo ao nosso redor é altamente heterogéneo, sendo constituido por estrelas,
planetas, galaxias, super-aglomerados de galaxias, ao invés de um fluido harmoniosa-
mente distribuido com densidade de massa p. Entender a formacao dessas estruturas
em todas as escalas do Universo é um dos mais facinantes desafios da astronomia mo-
derna. Conforme Chabrier (2009), acredita-se que os blocos da contrucao inicial das
galdxias foram pequenos halos de matéria escura em colapso, produzidos por flutua-
¢oes primordiais. Esses blocos se fundiram e galaxias maiores foram sendo formadas
progressivamente em um esquema geralmente descrito como modelo hierarquico de

formacao de galaxias.

Suponhamos que em algum momento inicial, por exemplo na época do desacopla-
mento, existiram pequenas irregularidades na distribuicdo da matéria. As regioes

com mais matéria vao exercer uma maior forga gravitacional sobre as regioes vizi-
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nhas e portanto tendem a atrair a materia dessas regioes. Essa materia extra torna
cada vez mais densa a regiao inicialmente com mais matéria, aumentando a sua
atracao gravitacional de modo que cada vez mais serd atraida mais matéria. Nesse
sentido, uma distribuicao irregular de matéria é instavel sob a influéncia da gravi-

dade, tornando-se cada vez mais irregular a medida que o tempo passa.

Essa instabilidade é exatamente o que seria necessario para explicar a observagao de
que o Universo é muito mais irregular agora do que na época do desacoplamento,
portanto ela é quase universalmente aceita como sendo a principal influéncia que
leva a formagao de estruturas no Universo. No entanto, apesar de que a forca da
gravidade tem papel fundamental neste mecanismo, existem outros processos que
também desempenham papéis importantes e que sao caracterizados principalmente
por processos nao-lineares (LIDDLE, 2003; LONGAIR, 2008).

Para entender a natureza e a evolucao das estruturas em grande escala é usual
primeiro investigar a dinamica do Universo como um todo, ou seja, considerando-o
homogéneo, em seguida trata-se a nao homogeneidade como pequenas flutuacoes,

utilizando a teoria perturbativa.

Devido a sua simplicidade, o modelo Newtoniano é de grande importancia para o
estudo da formagao de estruturas. Neste contexto, a matéria é tratada como um
fluido cosmico que permeia todo o Universo e o movimento deste fluido é descrito
pela equacao da continuidade, equacao de Euler e equacao de Poisson, dadas res-

pectivamente pelas Equagoes 2.32, 2.33 ¢ 2.34 :

dp

5 TV (pv) =0 (2.32)

ov 1
a5 +(v-V)v= —;Vp -Vo (2.33)
V20 = 4rGp (2.34)

com: ® é o potencial gravitacional Newtoniano, GG é a constante universal de Newton,

p a densidade de massa, p é a pressao e v é o vetor velocidade local do fluido

A derivada total em coordenadas langrangeanas é dada por:

d 0
% == a + (V . V) (235)
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Usando a Equagao 2.35 e a identidade V - (pv) = pV - v + v - Vp as equagoes do

movimento podem ser escritas em coordenadas Lagrangeanas da seguinte forma:

dp

“w_ . 2.

7 pV v (2.36)
dv -1
— = —Vp-Vd 2.37
T Vp -V (2.37)

V20 = 47Gp (2.38)

Assumindo que vq, po, po, ¢o sao solugoes das Equacgoes 2.36 - 2.38 para um fluido

isotrépico e homogéneo em expansao, teremos:

d
% = —poV - Vo (2.39)
dVO —1
— T Vpy — VD 2.4
7 p Vpo — V& (2.40)
V20, = 47Gpy (2.41)

Para obter a evolugao das flutuagoes, vamos considerar pequenas perturbacoes nas

variaveis p, p, ® e v, conforme segue:
V=vo+0ov;p=po+0p;p=po+op;P=Py+ 6P (2.42)

Em seguida substituimos a solucao perturbada nas Equacoes 2.36 - 2.38, desprezamos

os termos nao lineares e subtraimos as Equacoes 2.39 - 2.41. Para as Equacoes 2.36

d (ép dA
4 (%) - - vy (2.43)

e 2.39, temos:

onde A = dp/py é o contraste de densidade. Esta equacao é muito importante, uma
vez que ela relaciona a taxa em que o contraste de densidade se desenvolve para a

velocidade peculiar dv associada ao colapso da perturbagao.

Para as Equacoes 2.37 e 2.40 teremos:

d(vo+0v)  O(vo+0v)
o = T +v-V(vo+dv) =

d(vo+0dv) Ovge OOV
i o o TV Vo=
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d(vo+0v)  0Ovg dov
7 = + 7 —v-Vov+v- -Vvg+v:-Viv—

d(vo+0v)  0Ovg dov
@ o @ YV

lembrando que v = vq + dv, tem-se:

d(vo+0v)  Ovg dov
o =2 T + (vo - V)vo + (0v - V)vg (2.44)

Logo, a Equacao 2.37 torna-se:

ovy  d(0v) B
E""T‘F(VO‘V)VO"'_((SV‘V)VO = —

V (po +0p) =V (®g +0P) (2.45
5,V 0 80) =V (@4 00) (245)

Assumindo que no estado inicial o Universo é homogéneo e isotrépico, temos que

Vpo =0e V&g =0, lembrando que:

dv ov
d—;:a—to-i-(VO-V)Vo
logo, subtraindo 2.40 de 2.45 teremos:

d(ov) + (6v-V)vy = —iV6p —Vid (2.46)
dt Po

Finalmente, a terceira equagao resulta da subtragao de 2.41 de 2.38 e é dada por:
V20d = 47Gop (2.47)

As Equacgoes 2.43, 2.46 e 2.47 sao as equacoes diferenciais principais nesta analise. No
caso cosmoldgico, como o Universo estd em expansao, vamos introduzir coordenadas
co-moveis, de modo que: x = a(t)r, onde r é a coordenada de distancia co-mével e
a(t) é o fator de escala. Escrevendo as derivadas em relagao a coordenada co-mével

r em lugar de x, de modo que -+ = 14 teremos:
’ dz adr’

o0x = —dla(t)r] = %réa(t} +or (2.48)

A velocidade pode entao ser escrita da seguinte forma:

B 1 da dr

&(Zf) %r + E (249)
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Assim, podemos identificar vy com o termo da expansao de Hubble %r e % com
ov. Em outras palavras, o segundo termo esta associado a variag ao na coordenada
de distancia co-movel sob a influéncia da gravidade e do gradiente de pressao. E
conveniente escrever a perturbacao de velocidade como a(t)u de modo que u é a

velocidade co-movel. Logo, a Equacao 2.46 torna-se:

d(au)
dt

' 1
+ (au- V) (g) r) = —%V(Fp - Vid (2.50)

As derivadas em relacao as coordenadas co-moveis serao indicadas por V.. Desta

forma, uma vez que (au - V)ar = ua, a Equagao 2.50 torna-se:

Ccll—‘tl +2 (g) u= —ﬁv,ﬁp - %vc(s@ (2.51)
Agora, consideramos perturbagoes adiabaticas em que as perturbac¢oes na pressao
e densidade sdo relacionadas a velocidade adiabdtica do som, ou seja, dp/dp = 2.
Assim, dp pode ser substituido por ¢2dp em 2.51. Combinando as Equagoes 2.43 e 2.50
e pegando a divergéncia em coordenadas co-moéveis de 2.51 e a derivada temporal
de 2.43 tem-se:

. 2
- @ u— s 2 IRV
Ve-ua+2 (a) Veu= poaQVC(cSp) GQVC((SCI)) (2.52)
> (dp
—~ [ ZZ) = _v. .\ 2.
o (p) V.-u (2.53)
Desta forma,
d’A a\ dA c?
— +2( - ) = = —V2p+4rG) 2.54
dt? i (a> dt poaQVC ptamtop (2.54)

Buscando solugdes do tipo onda para A de forma que A o exp [i(k..r — wt)] , logo

pode-se deduzir a equacao da onda para A:

— +2H— =

RN 0A c?
ot? ot

Vipo + 47er0> A (2.55)

2
Poa
com k. o vetor onda em coordenadas co-moveis.

A Equacao 2.55 é uma equagao dinamica para a evolu¢ao do contraste de densi-
dade (A) em um Universo em expansao, que é valida para o modelo de Universo

de Einstein-de Sitter. Muitas solugoes foram desenvolvidas para o crescimento das
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perturbagoes de densidade e uma anédlise intensiva pode ser encontrada em (PADMA-

NABHAN, 1993). Para o caso do modelo cosmoldgico padrao com: 0y = 0.3 e Q) = 0.7

o crescimento das perturbacoes de densidade durante a era pds-recombinacao de-

pende do fator de escala, ou redshift, da seguinte maneira:
op 1

A=—x
p 1+z

(2.56)

No caso de modelos com €2y = 0, o crescimento é muito menor. Em redshifts menores
que 1/€p, a instabilidade cresce muito mais lentamente e no limite 9 = 0 nao
cresce nada. No entanto, essas flutuacoes de densidade de Matéria Escura tém que
ser maior que 1072 porque senao as flutuacoes de bérions, que em z ~ 1000 tinham

uma amplitude de ~ 107% nao poderiam hoje ter formado estrelas, galdxias, etc.
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3 TURBULENCIA E COSMOLOGIA

A maioria dos fluxos que ocorrem na natureza sao turbulentos e por isso a turbu-
lencia é um topico de grande interesse na comunidade cientifica. Podemos dizer que
o escoamento turbulento é um escoamento que é desordenado no tempo e no es-
paco. Lesieur (2008), destaca que um escoamento turbulento deve ser imprevisivel,
no sentido de que uma pequena incerteza quanto ao seu conhecimento em um deter-
minado momento inicial ird se ampliar de forma a tornar impossivel uma previsao

deterministica precisa de sua evolugao.
3.1 Uma Introducao a Turbuléncia

Segundo Tennekes e Lumley (1972), as principais caracteristicas dos escoamentos
turbulentos sao: Irregularidade, difusividade, altos niimeros de Reynolds, flutuacoes

de vorticidades tri-dimensionais e dissipacao.

Irregularidade: Todos os escoamentos turbulentos sao irregulares ou aleatorios.
Isto faz com que seja impossivel obter uma aproximacao deterministica para proble-

mas turbulentos, sendo entao, necesséario a utilizacao de métodos estatisticos.

Difusividade: A difusividade da turbuléncia, que causa uma rapida mistura e
aumenta a taxa de momento, de aquecimento e a transferéncia de massa é uma outra
importante caracteristica dos escoamentos turbulentos. Se um escoamento padrao
tem aspecto aleatdrio, mas nao exibe difusao de velocidade nos fluidos que estao ao

seu redor, entao nao ¢ um escoamento turbulento.

Altos nimeros de Reynolds: Escoamentos turbulentos sempre ocorrem em altos
nimeros de Reynolds. A turbuléncia frequentemente se origina como uma instabi-
lidade de um fluxo laminar se o nimero de Reynolds torna-se muito grande. As
instabilidades sao relacionadas a interagao entre os termos viscosos e os termos iner-
ciais nao lineares na equagao do momento. Deve ser enfatizado que o conceito de
transicao para a turbuléncia ainda nao esta bem compreendido. O mais famoso ex-
perimento sobre esta transicao é o experimento de Reynolds de um fluxo em um
tubo circular (fluxo de Poiseuille). Seja 7 uma velocidade média do fluxo através da
se¢ao do tubo, D o diametro do tubo e p a viscosidade dinamica do fluido. Reynolds

introduziu em 1883 o parametro adimensional, conhecido como niimero de Reynolds
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dado por:
_ puD

I

e mostrou experimentalmente que havia um valor critico de R. acima do qual o

R (3.1)

fluxo no interior do tubo tornava-se turbulento. Isto foi feito variando-se indepen-
dentemente a velocidade v, o diametro D do tubo ou considerando fluidos de varias
viscosidades. O valor critico (R.) para este experimento foi da ordem de 2000. Para
R. < R. o escoamento permanece regular (laminar) e para R, > R. o escoamento
torna-se turbulento. O mesmo experimento repetido em um escoamento de Poiseuille
plano (plane channel) mostra, como no experimento de Reynolds, a transi¢ao para

a turbuléncia em um nimero de Reynolds critico da ordem de 2000.

Flutuacoes da vorticidade tri-dimensional: A turbuléncia é rotacional, tri-
dimensional e caracterizada por altos niveis de flutuacoes de vorticidade. A flutuagao
de vorticidade aleatoéria que caracteriza a turbuléncia nao pode se manter por si s6

se as flutuacoes de velocidade forem bi-dimensionais.

Dissipacao: Escoamentos turbulentos sao sempre dissipativos. A turbuléncia ne-
cessita um continuo suprimento de energia para compensar as perdas devido a vis-

cosidade. Se energia nao é suprida, a turbuléncia decai rapidamente.

As principais caracteristicas dos escoamentos turbulentos nao sao controladas pe-
las propriedades moleculares do fluido em que a turbuléncia ocorre. Uma vez que
as equacoes do movimento nao sao lineares, cada padrao individual do fluido tem
certas caracteristicas unicas que estao associadas com suas condigoes iniciais e de
contorno. A turbuléncia nao é uma caracteristica do fluido, mas sim do escoamento
do fluido. Geralmente é provocada pela nao homogeneidade do escoamento, ou seja,
se forma a partir de instabilidades do escoamento laminar, formando estruras cha-
madas vortices. As condigoes de contorno sao frequentemente responsaveis por tais
heterogeneidades. Como regra geral pode-se afirmar que o ingrediente chave envol-
vido na geracao de turbulencia é a heterogeneidade do fluxo médio, isto é, fortes
gradientes de velocidades médias e a instabilidade desses gradientes (TENNEKES;
LUMLEY, 1972).

Escoamentos turbulentos tém sido investigados por mais de um século, varios au-
tores como, por exemplo, Kolmogorov com seus importantes trabalhos de 1941 e
1962 (KOLMOGOROV, 1991b; KOLMOGOROV, 1991a; KOLMOGOROV, 1962), Monin
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e Yaglom (1975), Frisch (1995) e Lesieur (2008) tém dado importantes contribui-
¢oes ao universo da turbuléncia, porém ainda nao existe uma aproximacao geral que
possa ser aplicada aos diversos casos de geracao e evolugao deste fenomeno. Estudos
estatisticos das equacoes do movimento sempre levam a uma situacao em que se
tem mais incognitas do que equacoes. Esse é o chamado problema do fechamento da
teoria da turbuléncia, para o qual as solugoes propostas consideram suposigoes que

permitem igualar o nimero de equagoes ao nimero de incégnitas.
3.1.1 Hipdteses de Kolmogorov

Em 1941, Andrey N. Kolmogorov publicou 3 trabalhos que forneceram alguns dos
mais importantes resultados da teoria estatistica da turbuléncia. Estes resultados
englobam o que agora é conhecido na literatura como teoria K-41, que certamente é
a teoria mais famosa e utilizada na analise da turbuléncia. Um importante resultado
diz respeito ao processo de cascata de energia, cuja idéia original foi proposta por
Richardson em 1922. Richardson notou que os grandes vértices sao instaveis e se
quebram, transferindo sua energia para os pequenos vortices. Esses pequenos vértices
passam por um processo similar, também se quebrando e transferindo sua energia
para os vortices menores. Esse processo é conhecido como cascata de energia, onde
a energia ¢ transferida sucessivamente dos vortices maiores para os vortices menores
até que o numero de Reynolds seja suficientemente pequeno e o movimento torna-se
estavel com a energia cinética sendo dissipada pelas forgas viscosas. Kolmogorov
parametrizou esse fenomeno através de uma equacao que relaciona o espectro de

energia cinética turbulenta com o nimero de onda.

A teoria K-41 tem por base as definicoes de turbuléncia localmente isotrépica e
homogénea e as hipoteses de similaridade. Em geral, os grandes voértices sao aniso-
trépicos e afetados pelas condi¢oes de contorno do escoamento, porém, em nimeros
de Reynolds suficientemente altos, os movimentos turbulentos em pequenas escalas
(I < lp) s@o estatisticamente homogéneos e isotrépicos, onde [, é a escala integral
(POPE, 2000).

Na cascata de energia os dois processos dominantes sao a tranferéncia de energia
para as escalas menores e a dissipacao viscosa. Uma hipdtese razoavel entao, é que
os parametros importantes sao a taxa em que as pequenas escalas recebem energia
das grandes escalas (denotada por Y;) e a viscosidade cinemdtica v. Como veremos

a taxa de dissipagao € é determinada pela taxa de transferéncia de energia T, logo
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e ~ T;. Consequentemente, a hipétese de que o estado estatisticamente universal das
pequenas escalas é determinado por v e pela taxa de transferéncia Y; é a primeira
hipé6tese de Kolmogorov e pode ser estabelecida como segue abaixo (KOLMOGOROV,
1991b; POPE, 2000).

Primeira hipotese de similaridade de Kolmogorov: Em todo escoamento
turbulento com nimero de Reynolds suficientemente grande, a estatistica dos mo-
vimentos em pequenas escalas (I < ly) tem uma forma universal que é determinada

apenas por v e e.

Assim, dados os parametros € e v, existem escalas Unicas de tamanho, velocidade e

tempo que podem ser formuladas. Estas sao as escalas de Kolmogorov:

n= (u3/5)1/4 (3.2)
Uy = (ev)M/* (3.3)
Ty = (v/e)"? (3.4)

Duas identidades derivadas dessas defini¢oes indicam claramente que as escalas de
Kolmogorov caracterizam os menores vortices dissipativos. Primeiro, o nimero de
Reynolds baseado nas escalas de Kolmogorov é unitdrio, ou seja, nu, /v =1, o que
¢ consistente com a idéia da cascata, onde a energia decai para menores e menores
escalas até o nimero de Reynolds u(l)l/v ser pequeno o suficiente para a dissipa¢ao

ser efetiva. Segundo, a taxa de dissipacao é dada por:

e = v (uy/n)* = v/ (3.5)

que mostra que (u,/n = 1/7,) fornece uma consistente caracterizacao dos gradientes
de velocidades dos vértices dissipativos (POPE, 2000).

A razao das menores escalas para as grandes escalas sao facilmente determinadas a
partir da defini¢ao das escalas de Kolmogorov e da escala e ~ ug/ly - ver (POPE,
2000). Os resultados sao:

n/ly ~ Re™3/4 (3.6)
up/ug ~ Re 4 (3.7)
Tp/To ~ Re™1/? (3.8)
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Observe que a taxa n/ly decresce com o aumento de Re. Consequentemente, em
numeros de Reynolds suficientemente altos, existe um intervalo de escalas [ que sao
muito pequenas quando comparadas com [y e muito grandes quando comparadas
com 7, isto é, n K | <K ly. Uma vez que os vortices neste intervalo sao muito maiores
que os vortices dissipativos, pode se supor que seu numero de Reynolds (lu(l)/v) é
grande e, logo, seu movimento serd pouco afetado pela viscosidade. Assim, a partir
disso e da primeira hipotese de similaridade pode-se estabelecer a segunda hipotese
de Kolmogorov (KOLMOGOROV, 1991b; POPE, 2000):

Segunda hipdtese de stmilaridade de Kolmogorov: Em todo escoamento tur-
bulento com niimero de Reynolds suficientemente grande, a estatistica dos movimen-
tos de escala [ no intervalo n < | < [y tem uma forma universal que é unicamente

determinada por € e independente de v.

De acordo com a segunda hipdtese de similaridade, movimentos no subintervalo
inercial sao determinados pelos efeitos inerciais e os efeitos viscosos sao despreziveis,
enquanto que os movimentos no intervalo de dissipagao (I < [,) sdo determinados
pelos efeitos viscosos. Dado um vértice de tamanho [ (no subintervalo inercial),
as escalas caracteristicas de velocidade e de tempo (timescales) para o vortice sdo

aquelas formadas a partir de € e [, conforme segue:
u(l) = (eD)"? = wy(n)"* ~ uo(1/16)"? (3.9)

T(1) = (/)" = 7, (1/n)*"* ~ 70(1/1)*2. (3.10)

Uma consequéncia da segunda hip6tese de similaridade é que (no subintervalo iner-

cial) as escalas de velocidade u(l) e de tempo 7(I) descrescem quando [ decresce.

Segundo Pope (2000), na concepgao da cascata de energia a quantidade de principal
importancia, denotada por Y (1), é a taxa em que a energia é transferida dos vértices
maiores que [ para os vortices menores que [. Se este processo de tranferéncia for
completado principalmente por vortices de tamanho comparaveis a [, entao Y(()
pode ser da ordem de u(1)?/7(l). A identidade

u(D?/7(l) = ¢ (3.11)

derivada das Equagoes 3.9 e 3.10, sugere que Y(l) é independente de [ (para [ no

subintervalo inercial) e entao, T(I) = €. Isto é, a taxa de transferéncia de energia das
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grandes escalas (Y) determina a taxa constante de transferéncia de energia através
do subintervalo inercial (Y(l)) e a taxa em que a energia deixa o subintervalo inercial
e entra no intervalo de dissipacao (YTp), ou seja determina a taxa de dissipagao e.
Isto mostra que £ é um parametro extremamente importante e que controla o fluxo
de energia desde as grandes escalas onde ela é injetada até as pequenas escalas, onde

ela sera dissipada pela viscosidade.

Segundo a teoria K-41, uma maneira de se determinar como a energia cinética é
distribuida entre os vortices de diferentes tamanhos é através da utilizagao do es-
pectro E(k). Considerando que o nimero de onda da inje¢ao é muito menor do
que o numero de onda da dissipacao k; < kg4, no intervalo intermediario de escalas
ki < k < kg o espectro de energia depende somente do fluxo de energia ¢ e do

nimero de onda k. Logo, pode-se expressar a densidade de energia como:
E(k) = f(e. k) (3.12)

Usando analise dimensional tem-se:

Quantidade Dimensao
Nimero de onda k 1/L
Energia por unidade de massa F | E? ~ L?/T?
Espectro de energia F(k) EL ~ L3/T?
Fluxo de energia E/T ~ L?]T?

A Equacao 3.12 tem dimensionalidade L?/T?, a dimensao T2 s6 pode ser balance-

ada por £%/® porque k sé depende de L e ndo tem dependéncia do tempo. Logo,
E(k) = £*3¢(k) (3.13)

Seguindo com anélise dimensional, g(k) deve ter dimensao L5/3 e portanto a equacio

para o espectro de energia cinética turbulenta torna-se:
E(k) = Ce*35/3 (3.14)

onde C' é uma constante universal, a constante de Kolmogorov. Este é o famoso

espectro de Kolmogorov, uma das pedras fundamentais da teoria da turbuléncia.
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3.1.2 Intermiténcia

Logo apds a formulacao da teoria K-41 surgiram alguns trabalhos que apontaram
discrepancias entre os resultados tedricos e os experimentais (FRISCH, 1995). Assim,
em 1962 Kolmogorov propoe uma corre¢ao de sua teoria (KOLMOGOROV, 1962).
Enquanto na teoria K-41 a taxa de dissipagao de energia cinética é considerada
constante e o fenomeno da intermiténcia nao é considerado, na teoria conhecida
como K-62 é proposto uma distribuicao log normal da taxa de dissipagao de energia

e a intermiténcia nas pequenas escalas é considerada.

Na Figura 3.1, tem-se um cendrio que ilustra a cascata de energia conforme proposto
pela teoria K-41 e um cenario segundo o modelo 3 que leva em conta a intermiténcia.
Na Figura 5.1 -(a) os vértices de varios tamanhos est@o representados como bolhas
empilhadas em tamanhos decrescentes. Os vortices superiores tém uma escala ~ [,
e as sucessivas geragoes de vortices tém escalas I, = [pr™ com (n = 0,1,2,...) onde
0 < r < 1. Os vértices menores tém a escala de dissipagao de Kolmogorov (7). E
assumido que o ntimero de vértices por unidade de volume, cresce com n como 13"

para garantir que os pequenos vortices completem todo o espago (FRISCH, 1995).

A Figura 5.1 - (b) mostra a idéia do modelo 3, que modifica o modelo da teoria K-41
para introduzir a intermiténcia. Basicamente, em cada estagio da cascata de energia,
o numero de filhas da vértice mae é escolhido tal que a funcao do volume ocupado
é decrescente por um fator § com (0 < 5 < 1). O fator § é um parametro ajustavel
no modelo e a fracao p; do espaco que esta ativo, isto é, dentro de um vortice filho

de tamanho [ = r"ly decresce como uma lei de poténcia de [. Logo, tem-se:

log(l/lg) l 3-D
p=pr=p1" = (l—) (3.15)
0

onde 3 — D = a8

— log r°

Uma abordagem multifractal para modelar a intermiténcia foi proposta por Parisi
e Frisch (1985). De acordo com a estratégia de fechamento de primeira ordem, ou
teoria-K, o fluxo turbulento pode ser representado pelo produto entre uma difusivi-
dade turbulenta e o gradiente da quantidade principal. As propriedades dos fluxos
turbulentos segundo a teoria de Kolmogorov podem ser analisadas a partir da es-
tatistica do gradiente de velocidade v, (z) = v(x 4+ r) — v(x) para vérias escalas 7.

A partir da formula¢ao multifractal, a fungao de estrutura S,(r), que é uma para-
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Figura 3.1 - (a) Cascata de energia de acordo com a teoria K-41. (b) Cascata de energia
de acordo com o modelo £.
Fonte: Adaptada de Frisch (1995).

metrizacao dos momentos estatisticos do gradiente de velocidade formado na escala

espacial r = V,.(z), para o intervalo inercial (n < r < L) pode ser expressa por:

/I dp(b) ( L>pb+3 e (3.16)

onde L e 7 sao as escalas integrais e de Kolmogorov, (.) é o valor médio e Dp(b)

¢ a dimensao fractal. No dominio inercial, o menor expoente ird dominar a Equa-
cao 3.16 e (, = inf {pb+3 — Dp(b)} é o expoente para o escalonamento da funcao
de estrutura, com b € (byin, bmaz) (FRISCH, 1995; CAMPOS VELHO, 2010).

A transformada de Fourier da funcao de estrutura dada em 3.16 pode ser escrita da

seguinte forma:

BE(k) = cpe?3k753 (k/ky)* ¢ (3.17)

onde k, é o nimero de onda de um comprimento caracteristico do sistema fisico. A
Equagao 3.17 pode ser considerada como uma lei de Kolmogorov generalizada para
o dominio inercial do espectro. A partir desta equacao vale ressaltar que, primeiro,
conforme Frisch (1995), o expoente ¢ = (, — 2/3 define o expoente de intermiténcia.
Segundo, o menor comprimento geométrico dentro do sistema fisico é representado

através do nimero de onda k.
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3.2 A Turbuléncia e a Evolucao das Heterogeneidades no Universo

O estudo da dinamica do Universo pode ser realizado considerando-se que seus ele-
mentos constituintes se comportam como um fluido. Este procedimento é adotado,
por exemplo, nas simulagoes de matéria escura, onde a componente de massa domi-
nante, a matéria escura fria é modelada como um fluido acolisional auto-gravitante.
A partir de uma distribucao inicial de matéria e um conjunto de condigoes iniciais,
aplica-se uma pequena perturbagao no sistema e este é evoluido no tempo. Os resul-
tados reproduzem razoalvelmente a maioria das estruturas observadas atualmente,
porém nao explica completamente os fenomenos envolvidos neste processo. A teo-
ria utilizada em simulacoes deste tipo é baseada na instabilidade gravitacional e na
Aproximagao de Zel’dovich (ZEL’ DOVICH, 1970).

Uma outra abordagem para a explicacao das heterogeneidades sugere um mecanismo
turbulento de evolucao. Esta idéia por si s6 ¢ interessante, uma vez que, no regime
turbulento, a prépria dinamica vai levar a uma magnificacao da heterogeneidade dos
campos dinamicos, por exemplo, o campo de vorticidade num escoamento turbulento
apresenta zonas de vorticidade intensa e zonas de vorticidade fraca ou quase inexis-
tentes, padrao conhecido como intermiténcia (FRISCH, 1995). A Figura 3.2 exibe em
(a) os resultados de uma simulagdo computacional 3D de turbuléncia em fluidos e
em (b) uma simulacdo de matéria escura que apresenta estruturas filamentares e

aglomerados.

As similaridades dos padrdes observados na intermiténcia dos campo de vorticidade e
na distribuigao de massa, parecem sugerir que um mecanismo natural para a geragao
ou magnificagao das heterogeneidades possa ser descrito por uma dinamica do tipo

da turbuléncia.

A intermiténcia seria o mecanismo que poderia explicar um pequeno desvio do ex-
poente —5/3. Esta é uma das principais questoes estudadas pelos tedricos da tur-
buléncia. Deduzir o expoente da intermiténcia por principios basicos é um tema
de pesquisa intensa (FRISCH et al., 1978; SHE; LéVeQUE, 1994; RAMOS et al., 2001;
CAMPOS VELHO et al., 2001).

Uma questao relevante é uma analise qualitativa se a dinamica da evolugao cosmolé-
gica pode ser similar a dinamica turbulenta identificada em fluidos. Este é o objetivo

desta tese. Porém, aqui, este texto é voltado para um unico aspecto da turbuléncia:
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Figura 3.2 - (a) Filamentos de vértices intermitentes em uma simula¢ao computacional 3D
de turbuléncia em fluidos. (b) Simulacao de matéria escura com destaque em
vermelho para os aglomerados de galaxias.

Fonte: (a) Adaptada de She et al. (1991) e (b) http://www.exp-
astro.phys.ethz.ch/hahn/ .

se a distribuicao de energia em relacao ao nimero de onda segue a lei de Kolmogo-
rov de -5/3. Contudo, a caracterizacao da turbuléncia se iniciou antes desta lei de

espectro de energia.

Uma das caracterizagoes mais antigas foi dada por Osborne Reynolds, em que o
fluxo turbulento ocorre quando uma certa grandeza adimensional (nimero de Rey-
nolds: R.) é maior do que um certo limiar. E correto dizer que o fluido apresentara
um fluxo turbulento para altos nimeros de Reynolds, mas um limiar quantitativo
separando a dinamica laminar da dinamica turbulenta nao é muito preciso. Alguns
textos informam que para R, > 2500 tem-se o escoamento turbulento. Entretanto,
o mais correto é indicar um intervalo de transicao do regime laminar para o regime
turbulento. Em certas circunstancias, é possivel encontrar uma dinamica turbulenta
com R. = 500, bem como identificar um regime laminar com R, = 4000, mas estas

sao situagoes instaveis.

O numero de Reynolds é uma grandeza adimensional que relaciona: massa especi-
fica, viscosidade, velocidade e um comprimento caracteristico. Para uma dinamica
turbulenta da evolugao cosmoldgica, quais seriam os parametros para o calculo do
R.? A velocidade poderia ser a velocidade das galdxias e a massa especifica seria a

verificada para o Universo constituido predominantemente pela matéria escura. Mas,
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0 que seria o comprimento caracteristico e a viscosidade para o fluido cosmico?

Para fluidos escoando dentro de um tubo, o comprimento caracteristico é ébvio: o
diametro do tubo, isto é, o maior diametro de um vértice no escoamento turbulento
dentro de um tubo serd, no maximo, o diametro do tubo. Em outras situagoes, este
comprimento caracteristico nao é tao ébvio. Por exemplo: para a atmosfera do pla-
neta Terra, qual é o comprimento caracteristico para turbuléncia atmosférica? De
fato, a abordagem para o segundo caso pode ser vista como uma generalizacao do
caso anterior e o conceito chave é a teoria da camada limite. A camada limite é
uma camada préxima a uma fronteira sélida em que a turbuléncia (e viscosidade)
nao pode(m) ser desprezada(s). Neste caso, a espessura da camada limite é o com-
primento caracteristico (SCHLICHTING, 1979). Se a espessura da camada limite for
maior que o raio de um tubo, a turbuléncia estard presente em qualquer ponto no
interior do tubo (para um comprimento longe da borda de entrada do tubo) e o

comprimento caracteristico serda entao o diametro do tubo, como ja mencionado.

Qual é o comprimento caracteristico na evolugao cosmoldgica regida por uma di-
namica turbulenta? Se o Universo partiu de uma regiao muito pequena, nessa fase,
o préprio diametro do Universo seria o comprimento caracteristico. Para uma fase
em que as estruturas cosmicas ja estao formadas, seria possivel desenvolver uma
teoria de camada limite (para o entorno das estruturas de grande escala) onde a

turbuléncia nao pode ser desprezada.

Por 1ultimo, se para uma determinada escala a distribuicao de objetos astronomicos
(podem ser galdxias) pode ser vista como um fluido, seria possivel deduzir uma
quantidade andloga a uma viscosidade para tal fluido, usando as mesmas técnicas
da mecanica estatistica da deducao da viscosidade a partir do campo de velocidade
das particulas. Na verdade, o calculo da viscosidade pode ser feito com a teoria
cinética dos gases, onde o gas é considerado diluido e os efeitos de colisoes podem

ser desconsiderados.

E pertinente destacar que, para o fluxo turbulento, a viscosidade laminar nao é
levada em consideragao, pois na dinamica turbulenta, o fluxo depende do regime
dinamico e nao do tipo de fluido. Ou seja, no regime turbulento, nao importa se
o fluido é, por exemplo, o ar ou a dgua, a dinamica da turbuléncia terd a mesma
distribuicao de energia (a lei dos —5/3) para ambos. O fluxo turbulento depende do

regime do escoamento e nao do tipo de fluido. Portanto, se a dinamica turbulenta
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rege a evolucao cosmoldgica, por analogia, a viscosidade da matéria escura, seja
ela qual for, ndo irda afetar a evolu¢do (a dinamica) do fluido césmico e a lei de

distribuicao de energia deverd seguir a lei dos —5/3.
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4 COMPUTACAO DE ALTO DESEMPENHO

A computacao de alto desempenho caracteriza-se principalmente pelo uso intensivo
de recursos computacionais como supercomputadores, clusters, entre outros, visando
aumentar o poder de computacao e melhorar o desempenho de aplicagoes que de-

mandam grande capacidade de processamento ou armazenamento.

Em geral, quando pretende-se melhorar o desempenho de aplicagoes que requerem
grande poder computacional tem-se trés possiveis alternativas: a utilizacao de pro-
cessadores mais eficientes, a otimizacao dos algoritmos utilizados e o emprego da
computacao paralela. Quanto a utilizagao de processadores mais velozes e eficientes
existem certas limitacoes fisicas, além do elevado custo de fabricacao que torna essa
solucao as vezes pouco acessivel. A obtencao de algoritmos otimizados nem sempre
é possivel, além de muitas vezes também ter custos elevados. Assim, a computa-
¢ao paralela por meio da agregagao de recursos locais (clusters) ou geograficamente

distribuidos (grids) pode representar uma opgao bastante adequada.

As méquinas paralelas podem ser divididas conforme o espaco de enderecamento de
meméria em duas grandes classes: méquinas com arquitetura de memoria compar-

tilhada e maquinas com arquitetura de memoria distribuida:

e Arquitetura de memodria compartilhada: Neste tipo de arquitetura
tem-se um espago unico de memoria em que cada processador compartilha
seu uso, e assim, a comunicagao entre os processadores ocorre por meio da

memoéria global.

e Arquitetura de memoria distribuida: Nesta arquitetura tem-se espa-
¢os multiplos e independentes de memoria. A comunicacao entre os pro-

cessadores é feita através de uma rede de conexao.

Cada uma dessas classes podem entao ser divididas em méquinas vetoriais (onde
executa-se a mesma instrugao de forma sincronizada por todos os processadores so-
bre diferentes conjuntos de dados) e em maquinas escalares. As méquinas escalares
atuais tém tipicamente mais de um ntcleo, sendo que cada nucleo tem a funciona-
lidade de um processador, porém possui meméria compartilhada (todos os niicleos
enxergam a mesma meméria). As maquinas paralelas escalares podem ter sua capa-

cidade de processamento aumentada por meio de Field Programmable Gate Arrays
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(FPGASs) e de Graphics Processing Unit (GPUs) que servem como uma espécie de
co-processadores da Central Processing Unit (CPU). Exemplos desta configuragao
sao CPU + FPGA, CPU + FPGA + GPU, CPU + GPU. A configuracao hibrida
(GPU + CPU) caracteriza-se como um modelo heterogéneo de co-processamento,
em que a parte sequencial da aplicacao é executada pela CPU e a parte computaci-
onalmente intensiva é acelerada pela GPU. Esta abordagem tem se tornado muito
popular entre a comunidade cientifica, sobretudo devido ao baixo custo em relacao
a outros sistemas de alto desempenho como supercomputadores e/ou clusters. O
paralelismo usando uma configuracao do tipo CPU + GPU pode ser obtido por
meio de linguagens como OpenCL ou extensoes do C/C++ para CUDA. J4 o pa-
ralelismo para sistemas hibridos composto por CPU + FPGA utilizam linguagens
como VHDL.

Uma das primeiras classificacoes de arquiteturas de computadores paralelos é a bem
conhecida taxonomia de Flynn (FLYNN, 1966). Esta classificagdo leva em conta o
nimero de instrucoes executadas em paralelo versus o fluxo de dados para os quais

as instrucoes sao submetidas. Assim, existem quatro diferentes modelos, a saber:

e Single Instruction, Single Data (SISD): Caracteriza-se por um com-
putador seqiiencial que executa uma tunica instrugao sobre um tnico fluxo
de dados. Esse modelo de arquitetura foi proposto por Von Newmann e

como exemplo podemos citar as maquinas convencionais com uma CPU.

e Single Instruction, Multiple Data (SIMD): Nesse caso tem-se um
tipo de arquitetura conhecida como arquitetura vetorial em que a mesma
instrucao é executada por multiplos processadores em varios fluxos de da-
dos. Exemplos de computadores com essa arquitetura sao as maquinas
Thinking Machine CM-2 e MASPAR MP-1216. As maquinas como NEC
SX e Cray T90 possuem um modelo semelhante ao SIMD, porém possuem

a vantagem de poderem realizar o processamento por partes.

e Multiple Instruction, Single Data (MISD): Este é um modelo que
tem multiplas instrucoes que sao executadas simultaneamente sobre o

mesmo fluxo de dados.

e Multiple Instruction, Multiple Data (MIMD): Mdquinas com vérios
processadores trabalhando de forma independente, onde cada um pode exe-

cutar diferentes instrugoes sobre diferentes subconjuntos de dados. Esta ar-
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quitetura pode ser encontrada em computadores com memoria distribuida
e memoéria compartilhada. Como exemplo, podemos citar os computadores

paralelos da linha SP da IBM, Intel Paragon, entre outros.

4.1 Ambientes de Programacao Paralela

A utilizacao da computacao paralela e distribuida é bastante atraente e assume um
papel importante na busca da melhoria do desempenho de aplicagoes que requerem
alto poder computacional. Sucintamente, podemos definir a computagao paralela
como sendo o uso simultaneo de varios processadores para resolver um determinado

problema com o objetivo de reduzir o tempo total de execucao.

Basicamente a implementacao paralela de um determinado algoritmo consiste ou
na particao das tarefas, onde as tarefas necessarias a resolucao do problema sao
divididas entre os diversos nés de processamento ou na particao do dominio, onde os
dados do problema sao divididos entre os varios nés de processamento. O paralelismo
pode ser obtido em diversos nives: paralelismo ao nivel de instrugao (realizado pelo
préprio pipeline), paralelismo ao nivel de threads (ideal para maquinas multi-cores),
paralelismo ao nivel de processos (sendo que cada processo pode ser responsavel por

vérios threads), e, finalmente, paralelismo ao nivel de grids.

Os principais modelos de paralelismo sao a troca de mensagens entre processos, cujo
modelo padrao ¢ a biblioteca Message-Passing Interface (MPI) (PACHECO, 1997),
que é utilizada amplamente em computadores com memoria distribuida e o modelo
de threads fork-join, cujo padrao é o OpenMP (CHAPMAN et al., 2007), amplamente
utilizado em computadores com memoria compartilhada. No contexto histérico vale
destacar ainda o High Performance Fortran (HPF) e o Parallel Virtual Machine
(PVM). HPF era uma extensao do fortran 90 em que o compilador é responsédvel
pela distribuicao dos dados e pelo controle da execucao das tarefas, sendo entao, uma
linguagem explicita. J4 o PVM é uma biblioteca (de software) capaz de interligar
maquinas com arquiteturas homogéneas e heterogéneas, permitindo que elas sejam

utilizadas como um tnico computador paralelo.

A méquina disponivel para utilizacao nesta tese possui meméria distribuida entre os
varios nodos e memoria compartilhada intra-nodo. Assim, para realizar as tarefas
por meio de troca de mensagens entre os nodos, utilizamos o modelo MPI, que sera

descrito em mais detalhes na proxima secao.
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4.1.1 Message Passing Interface

A interface MPI é um padrao que define a sintaxe e a semantica das fungoes con-
tidas em uma biblioteca de envio e recebimento de mensagens que foi desenvolvida
especificamente para ser usada em programas que explorem a existéncia de multi-
plos processadores. E o padrio para a comunicacio entre os nodos que executam um
programa em um sistema de memoria distribuida (E-REWINI; ABD-EL-BARR, 2005).

As implementacoes em MPI consistem de um conjunto de bibliotecas de rotinas que
podem ser utilizadas em programas escritos nas linguagens de programagao C, C+-+
e Fortran. A principal vantagem da MPI é que os programas sao portaveis, ja que
ela foi implementada para quase todas as arquiteturas de memoria distribuida, e
rapidos, ja que cada implementacao da biblioteca foi otimizada para o hardware na

qual se executa.

No padrao MPI, o envio de mensagens pode ser sincrono o assincrono. Se o processo
que envia a mensagem espera a mesma ser recebida para continuar sua execugao,
dizemos que o modo de envio é sincrono. J& se o processo que envia nao espera a
mensagem ser recebida e continua sua execucao, podendo até enviar outras mensa-
gens, dizemos que o modo de envio é assincrono. A cada processo é designado uma
variavel denominada rank, a qual identifica o processo, no intervalo de 0 a p—1, onde
p € o numero total de processos. O controle da execugao do programa ¢é realizado
mediante esta varidavel. Ela permite determinar qual processo executa determinado

trecho do cédigo.

A biblioteca MPI trabalha com o conceito de comunicadores para definir o conjunto
de processos envolvidos em uma tarefa de comunicacao. Essencialmente um comuni-
cador é uma colegao de processos capazes de se comunicarem entre si. O comunicador

padrao definido pela MPI é denominado M PI_COMM_WORLD.

As chamadas a MPI basicamente sao divididas em quatro classes: chamadas uti-
lizadas para inicializar, administrar e finalizar comunicagoes, chamadas utilizadas
para transferir dados entre um par de processos, chamadas para transferir dados
entre varios processos e, finalmente, chamadas utilizadas para criar tipos de dados

definidos pelo usuério.

A primeira classe de chamadas permite inicializar a biblioteca de envio de mensa-

gens, identificar o niimero de processos e o intervalo dos mesmos. Ela dispoe de 4
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funcoes essenciais que sao utilizadas em todo programa com MPI. Estas fungoes sao:
M PI_Init que permite inicializar uma sessao MPI. Deve ser utilizada antes de cha-
mar qualquer outra funcao da MPI. A funcao M PI_Finalize que permite terminar
uma sessao MPI e liberar a memoéria usada. Deve ser a tltima chamada a MPI reali-
zada pelo programa. A funcao M PI_Comm_size que permite determinar o niimero
total de processos que pertencem a um comunicador e a funcao M PI_Comm_rank

que permite determinar o identificador (rank) do processo atual.

A segunda classe de chamadas inclui operacoes de comunicacao ponto a ponto, para
diferentes tipos de atividades de envio e recebimento. A transferéncia de dados entre
dois processos é obtida através das fungoes M PI_Send, que permite enviar infor-
macao de um processo a outro e M PI_Recv, que permite receber informacao de
outro processo. Estas funcoes devolvem um codigo que indica seu sucesso ou fracaso
e ambas sao bloqueantes, ou seja, o processo que realiza a chamada se bloqueia até

que a atividade de comunicagao esteja completa.

A terceira classe de chamadas fornecem operagoes de comunicacoes entre grupos de
processos. MPI possui fungoes para a comunicacao grupal que incluem operacoes
do tipo difusdo (broadcast), re-coleta (gather), distribuicao (scatter) e redugao. A
funcao M PI_Bcast permite a um processo enviar uma copia de seus dados a outros
processos dentro de um grupo definido por um comunicador. A funcao M PI_Gather
estabelece uma operacao de re-coleta, na qual os dados sao re-coletados em um tinico
proceso. M PI_Scatter estabelece uma operacao de distribuigao, na qual um dado
é distribuido entre os diferentes processos. Por fim, a funcao M PI_ Reduce permite
que o processo mestre re-colete dados a partir de outros processos em um grupo,

combinando-os em um unico dado.

A ultima classe de chamadas fornece flexibilidade na construcao de estruturas de

dados complexos. Por meio da funcao M PI_Type é possivel definir novos tipos de
dados.

4.2 Computacao em Grade

O surgimento da computagao em grade (do inglés grid computing), esta diretamente
relacionado a crescente demanda de poder computacional. O conceito nasceu na
comunidade de Processamento de Alto Desempenho (PAD), sendo apresentado pe-

los pesquisadores Ian Foster e Carl Kesselman em 1998 com o lancamento do livro
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The Grid: Blueprint for a New Computing Infrastructure. De acordo com Foster e
Kesselman (2004), uma grade computacional é uma infra-estrutura de hardware e
software que fornece acesso a recursos computacionais de forma confiavel, consis-

tente, abrangente e de baixo custo.

A tecnologia de computacao em grade fornece mecanismos para compartilhar e co-
ordenar o uso de diversos recursos computacionais (supercomputadores, clusters,
dados, espago de armazenamento, entre outros) distribuidos geograficamente em di-
ferentes instituigoes, de modo a criar um tunico computador virtual capaz de alcancar
elevada taxa de processamento e armazenamento (FOSTER, 2003; FOSTER; KESSEL-
MAN, 2004).

Em outras palavras, podemos dizer que os ambientes de grid fornecem uma tec-
nologia de acesso comum a uma grande quantidade de recursos e servicos que sao
disponibilizados pelas instituicoes que fazem parte do ambiente. Assim, conforme
Dantas (2005), uma grade computacional é uma configuracao distribuida que con-
sidera o uso de recursos e servicos geograficamente distribuidos com o objetivo de

melhorar, viabilizar e possibilitar economicamente uma aplicagao.

Diferente dos sistemas paralelos e distribuidos tradicionais, essa nova tecnologia pre-
cisa considerar questoes importantes como seguranca, acesso uniforme aos recursos,
descoberta e agregacao dinamica, além da qualidade do servigo (ASADZADEH et al.,
2005).

Quando pretende-se explorar de forma eficiente o ambiente de grade computacional,
Asadzadeh et al. (2005) destaca alguns desafios que devem ser considerados, sdo eles:
Heterogeneidade, que surge devido a multiplicidade de recursos e a grande variedade
de tecnologias que constituem a grade. Multiplicidade de dominios administrativos,
uma vez que os recursos da grade estao distribuidos geograficamente entre diferentes
organizacoes e assim pertencem a diferentes proprietarios. Escalabilidade, ja que o
aumento no tamanho da grade pode causar perda de desempenho na execucgao das
tarefas. Por ultimo, a natureza dinamica desse ambiente, pois falhas na rede de

comunicagao alteram a disponibilidade dos recursos.

Levando-se em conta os desafios anteriormente citados, Foster et al. (2001) propoem
um modelo de arquitetura em grade organizado em camadas, conforme indicado na

Figura 4.1. Com base nesta proposta apresentamos uma breve descricao de cada
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| Aplicagao

Infra-estrutura

Figura 4.1 - Camadas que constituem a arquitetura da grade.
Fonte: Adaptada de Foster et al. (2001).

uma dessas camadas.

e A camada Infra-estrutura fornece os recursos para os quais o acesso com-
partilhado é mediado pelo protocolo da grade. Dentre os principais recursos
fonecidos, podemos citar: recursos computacionais, sistemas de armazena-

mento, catdlagos, entre outros.

e A camada Conectividade define o nticleo de protocolos de comunicagao
e autenticacao necessarios para transacoes na rede. Os protocolos de co-
municagao permitem a troca de dados entre os recursos da camada Infra-
estrutura, enquanto que, os protocolos de autenticagao criam, sobre os ser-
vigos de comunicagao, mecanismos seguros para a verificacao da identidade

dos usuarios e dos rescursos disponiveis.

e A camada Recursos é responsavel pela criacao de protocolos de comunica-
¢ao e autenticacao que servem para definir protocolos de negociacao segura,
inicializagao, monitoramento e controle de operagoes de compartilhamento

de recursos individuais.
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e Enquanto a camada Recursos é focada sobre interagdes com um tnico
recurso, a camada Coletivos contém protocolos e servicos que capturam

interagoes por meio de colegoes de recursos.

e Por tultimo, a camada Aplicagao, é responsavel por viabilizar a execugao

das aplicacoes que utilizam e exploram os recursos disponiveis na grade.

As camadas Conectividade, Recursos e Coletivos, fazem parte de um nivel da arqui-
tetura de grade também conhecido como middleware. Os sistemas middlewares tem
papel fundamental e devem ser adaptados dinamicamente de modo a prover o uso
efetivo e eficiente dos servigos e recursos disponiveis na grade computacional, (ASAD-
ZADEH et al., 2005). Existem na literatura véarios desenvolvimentos de middlewares
aptos a explorar de forma eficaz o potencial da grade. Dentre estes desenvolvimentos
podemos citar: Globus Toolkit (FOSTER; KESSELMAN, 1998), considerado um mo-
delo padrao para a tecnologia de computagao em grade, CIGRI/OAR (CAPIT et al.,
2005) e a arquitetura OurGrid (ANDRADE et al., 2003), que foi utilizada nesta tese.

A arquitetura Globus Toolkit foi desenvolvida no contexto do projeto Globus, (FOS-
TER; KESSELMAN, 1998). Este projeto é um esforgo em pesquisa multi-institucional
que procura permitir a construcao de computacao em grade de forma eficiente e com
acesso consistente aos recursos computacionais de alto desempenho, ainda que, re-
cursos e usuarios estejam distribuidos geograficamente. O Globus toolkit compreende
um conjunto de componentes que implementam servigos basicos para projetos de se-
guranga, alocagao e gerenciamento de recursos, comunicagao, entre outros (FOSTER;
KESSELMAN, 1998; FOSTER et al., 2001).

Almeida (2007), avaliou o desempenho de uma aplicagdo de climatologia para o
modelo BRAMS usando a grade do projeto G-BRAMS. Em seu estudo ele analisou
o desempenho das 3 plataformas citadas anteriormente. A plataforma OurGrid foi a
que apresentou melhor desempenho, porém ele observou que existiram outros fatores
que provocaram a queda no desempenho da aplicacao usando as plataformas Globus
e CIGRI/OAR, como por exemplo: queda da Internet, indisponibilidade de recursos,
falhas na rede e na administracao dos recursos, entre outros. Além do projeto G-
BRAMS, o LAC conta com outros projetos em grade como o RECLIRS, o CLIMARS
e o STIC AmSud que envolvem aplicacoes de climatologia e o projeto de dtica
hidroldgica inversa, com aplicagdo em tomografia 3D de clorofila do oceano (dgua

do tipo-1: longe da costa).
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4.2.1 Plataforma OurGrid

De acordo com Andrade et al. (2003), a plataforma OurGrid é baseada em um
modelo de recursos compartilhados que procura fornecer recursos as aplicagoes pa-
ralelas cujas tarefas sdo conhecidas como aplicagoes Bag-of-Tasks (BoT). BoT sao
aplicagoes paralelas compostas por um conjunto de tarefas independentes, ou seja,

que nao necessitam de comunicacao durante a execucao.

A plataforma OurGrid explora a idéia de que uma grade é composta de vérios sites
que tém interesse em trocar favores computacionais entre si, por isso ela foi de-
senvolvida para trabalhar como uma rede Peer-to-Peer de recursos pertencentes a
comunidade de usuarios da grade. Adicionando recursos na rede e compartilhando
com a comunidade, o usuario ganha acesso a todos os recursos disponiveis (ANDRADE
et al., 2003). Esta rede Peer-to-Peer de troca de favores permite que os recursos oci-
osos de um site seja fornecido. Podemos observar na Figura 4.2 um esquema da rede
de favores, em que cada Peer controla um conjunto de recursos de um site. Quando
surge uma demanda interna por recursos que o Peer de um determinado site nao
consegue suprir, ele fara requisicoes a comunidade. A plataforma QurGrid é formada
por trés componentes principais: MyGrid, OurGrid Peer e OurGrid Worker. O com-
ponente MyGrid é a interface para o uso da grade computacional, ou seja, é aquele
que durante o processamento de tarefas (jobs) atua como o coordenador da grade,
sincronizando a execucao dessas tarefas e fazendo toda a transferéncia de dados ne-
cessdria (CIRNE et al., 2003). O OurGrid Peer tem como principal fun¢ao organizar e
fornecer trabalhadores que pertencem ao mesmo dominio administrativo. Do ponto
de vista de usuério, um Peer é um fornecedor de trabalhadores, ou seja, uma rede
de servicos que dinamicamente fornece trabalhadores para a execucao de tarefas. Do
ponto de vista administrativo um Peer determina como e quais maquinas podem
ser usadas como trabalhadores (CIRNE; SANTOS NETO, 2005). Finalmente, OurGrid
Worker é responsavel por executar tarefas para os usuarios da grade. Quando um
Worker recebe a tarefa para processar, ele deve criar uma maquina virtual para
executa-la. Como resultado, todos os processos da grade sao executados em uma
maquina virtual e assim, as maquinas da grade real sao protegidas do uso indevido
ou malicioso (OURGRID..., 2008).

A seguir sera apresentado uma breve descrigao de como os componentes do QurGrid
abordam os aspectos Autenticacao, Descoberta e Alocacao de Recursos e Transfe-

réncia de Dados de acordo com Cirne e Santos Neto (2005).
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lcc.ufeg.edu.br site

Figura 4.2 - Esquema de Funcionamento da Arquitetura OurGrid.
Fonte: OurGrid. .. (2008).

e Autenticacao: A arquitetura OurGrid possui dois niveis de autenticacao,
que dependem da maneira pela qual o usuario obteve o recurso. No pri-
meiro nivel, o usuario pode acessar diretamente recursos por meio de Grid
Machines - GuMs em sua rede local. Neste tipo de autenticagao, geral-
mente usa-se a infra-estrutura de autenticacao do sistema operacional do
recurso. Vale ressaltar que o OurGrid possibilita ao usudrio obter acesso a

GuMs de outros sites.

e Descoberta e Alocagao de Recursos: O primeiro passo na execugao de uma
aplicagao, utilizando a arquitetura OurGrid, é a descricao da aplicacao e
do conjunto de recursos que sao acessiveis ao usuario. Uma vez submetida
a aplicagao para execucao no OurGrid, o Scheduler que é o componente
interno do MyGrid encarregado de receber a submissao, requisita aos pro-
vedores de GuMs o0s recursos necessarios para a execucao da aplicacao.
Apoés o recurso ter sido descoberto, se ele estiver disponivel serd alocado e

repassado ao Scheduler que o solicitou.

48



e Transferéncia de Dados: No aspecto de transferéncia de dados, o funcio-
namento do QurGrid baseia-se em operacoes de transferéncia de arquivos.
Essas operagoes denominadas put, store e get sao usadas para preparar o
ambiente para a execucao da tarefa. As operacoes put e store sao utili-
zadas na transferéncia de arquivos para a GuM enquanto que a operacao
get € utilizada na coleta dos arquivos resultantes do processamento. A
infra-estrutura de comunicacao usada na transferéncia é a mesma usada
na solicitacao de servigos de execucao, ou seja, Remote Method Invoca-
tion (RMI). Uma vez que é possivel ter seguranca na comunicagao com as
GuMs de RMI sobre Secure Socket Layer (SSL), as operagoes de transfe-
réncias de dados também usufruem da seguranca fornecida pela camada

de comunicacao baseada em certificados.

Desta forma, o usudrio ao descrever sua aplicacao tem a sua disposicao o
uso de trés operacoes de transferéncia de arquivos, put, store e get, que
podem ser usadas para preparar o ambiente para execucao da aplicacao
(colocando os arquivos nos sites onde a aplicagao ird executar), como tam-
bém coletar os dados resultantes do processamento. Tanto put quanto store
sao operacoes que permitem transferir arquivos para a GuM. A diferenca
entre as duas operagoes consiste apenas do fato que store evita a transferén-
cia do arquivo caso o arquivo ja se encontre armazenado no lado remoto.
Isso é 1til, por exemplo, para executaveis da aplicacao e dados que sao
reutilizados entre execugoes sucessivas da aplicacao. A terceira operacao,
get, fornece um método de coletar arquivos resultantes da execucao das

aplicagoes.

Basicamente, a implementacao de um ambiente de grade computacional usando o
middleware OurGrid consiste em instalar e configurar os trés componentes MyGrid,
OurGrid Peer e OurGrid Worker nas méquinas que farao parte da grade. Uma vez
que todos esses componentes estao instalados e ativos na grade, a submissao de
tarefas é feita através de scripts. Nestes scripts implementam-se diversas funcoes,
como por exemplo, a leitura e execugao dos respectivos programas do problema,

transferéncia de dados, entre outras.
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5 DADOS OBSERVACIONAIS E SIMULADOS UTILIZADOS

Atualmente, contamos com um grande avanco na compreensao dos fenéomenos que
ocorreram durante a evolucao do Universo em virtude da enorme quantidade de
dados observacionais disponiveis. Entretanto, como ainda nao existem modelos ana-
liticos completos para descrever a origem e a evolugao da estrutura cosmica, especi-
almente a parte crucial que é nao linear, uma forma eficiente para estuda-las é com
o uso de simulagoes de N-corpos. O principal objetivo dessas simulagoes é fornecer
previsoes robustas, que quando comparadas com as observagoes permitem restringir

os parametros cosmolégicos.

E importante notar que os avancgos obtidos com as simulacoes de N-corpos cosmolo-
gicas normalmente tomaram como base a formacao de estruturas de matéria escura
(chamadas genericamente de “halos”), sob a premissa de que essa é a componente
dominante de massa do Universo. O quadro geral, considerando também processos
dissipativos inerentes a matéria barionica (matéria que interage com a luz, forma
planetas, estrelas e galaxias, composta dominantemente, em termos de massa, de
particulas chamadas bdrions'), comega também a avangar com as simulacoes hi-
drodinamicas, embora ainda limitadas em termos de resolucao e do entendimento
dos processos fisicos associados (aquecimento e esfriamento do gas, taxa de forma-
¢ao estelar, retroalimentagao por supernovas e nucleos ativos de galaxias, papel dos
buracos negros supermassivos, acres¢ao e perda de gas pelas galaxias, encontros e
fusdes entre galdxias, etc). Nesta tese utilizamos dados de simulagoes de N-corpos
de matéria escura, que serao apresentados nesta secao. Em seguida apresentamos os

dados observacionais utilizados.
5.1 Simulacao de N-corpos

A interacao gravitacional entre dois corpos tem uma forma analitica relativamente
simples, o que nao acontece quando consideramos um sistema de muitos corpos.
Por isso o uso de simulagoes de N-corpos é fundamental para o entendimento da
formacao da estrutura césmica, onde as escalas envolvidas implicam necessariamente
o uso de um numero assombrosamente grande de particulas. Gragas aos enormes
avancos tecnologicos dos ultimos anos, tem-se meios para tratar o problema da

instabilidade gravitacional com alta resolugao de massa e espacial, que é a base do

'barions sdo férmions (descritos pela estatistica de Fermi-Dirac) compostos de 3 quarks e, por
isso, susceptiveis a forga nuclear forte. Os barions mais importantes sao os protons e os néutrons.
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modelo de formacao de estruturas. Os resultados obtidos sao comparados com dados
observacionais (EFSTATHIOU et al., 1985; BERTSCHINGER, 1998; JENKINS et al., 1998).
Além disso, as ferramentas desenvolvidas sao frequentemente utilizadas no estudo
da formacao de aglomerados de galaxias, das interagoes de galaxias isoladas e da
evolucao do gas intergalactico. Sem estas ferramentas os imensos progressos obtidos

nestes campos teriam sido quase impossiveis.

Enquanto o crescimento linear inicial das perturbacoes de densidade pode ser calcu-
lado analiticamente, o colapso das flutuacoes e a subsequente criacao hierarquica de
estruturas é um processo altamente nao linear cuja solucao somente pode ser obtida

através de simulagoes numéricas (SPRINGEL et al., 2005).

A simulacao de N-corpos gravitacional, nada mais é do que a obtencao de solugoes
numéricas para as equacoes do movimento considerando um conjunto de N particulas
que interagem gravitacionalmente. A dinamica que descreve esse comportamento é
dada pela Lei de Newton para gravitagao universal. Assim, a forca F; que atua sobre
uma particula de massa m; gerada pelas particulas de massa m; ¢ obtida segundo a

Equacao 5.1:
m; (I‘i — I‘j)
F, = -m;G E s (5.1)

Desta forma, o problema consiste num conjunto de equacoes diferenciais ordinérias
de segunda ordem nao linear que relaciona a aceleragao com a posicao de todas as
particulas no sistema. Uma vez que um conjunto de condicoes iniciais é especificado
(por exemplo, a posicao e as velocidades iniciais de todas as particulas) existe uma
solugao unica e analitica somente até 2 corpos, sendo que N grande requer inte-
gragao numérica (AARSETH, 2003). Entretanto a forca gravitacional apresenta uma
singularidade quando a distancia entre duas particulas se aproxima de zero. Dada a
natureza nao linear das equacoes, as singularidades dependem da escolha das con-
digoes iniciais. Desta forma, métodos de integracao com passo de tempo constante
nao sao capazes de garantir uma boa precisao no caso da dinamica gravitacional
(TRENTT; HUT, 2008).

A singularidade pode ser evitada introduzindo na Equacao 5.1 um parametro de
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suavizacao €, da seguinte maneira:

m;m;(r; —r;
-Gy e 52)
O fator de suavizagao € serve para modificar a interagao gravitacional em pequenas
escalas, evitando a formacgao de sistemas binarios nao fisicos e também para garantir
o comportamento nao colisional do sistema. Em cada passo de tempo a forca gravi-
tacional de cada particula considerando as contribuicoes de todas as outras deve ser
calculada. Neste caso, a complexidade computacional da solu¢ao numérica de um
sistema de N corpos é da ordem de N?. Assim, um conjunto de técnicas foi desenvol-
vido visando reduzir o tempo computacional (TRENTI; HUT, 2008), ver por exemplo
os algoritmos em arvore (BARNES; HUT, 1986) e o classico método em transformada
de Fourier particle-mesh (HOCKNEY; EASTWOOD, 1981).

5.2 Simulagoes do Consércio Virgo

O consoércio Virgo é uma iniciativa que comegou em 1994 na Inglaterra com simula-
¢oes cosmoldgicas usando computacao de alto desempenho, tornando-se mais tarde
um projeto internacional com participagao de varios Paises (entre eles, Alemanha,
Canadé, Estados Unidos e Japao). Este consércio realizou varias simulages ao longo
de duas décadas, sendo composto por varios projetos que englobam areas de pes-
quisa tais como: distribuicao em larga escala da matéria escura, formacao de halos
de matéria escura, formacao e evolucao de galaxias e aglomerados, fisica do meio
intergaldctico, entre outras (VIRGO..., 2008).

Nesta tese de doutorado trabalhamos com dados de dois projetos de simulagao de
matéria escura, a saber: Simulagoes de Escala Intermediaria (JENKINS et al., 1998) e
Simulagao Millennium(SPRINGEL et al., 2005). Por definigdo a matéria escura é uma
matéria que interage gravitacionalmente mas nao eletromagneticamente, ou seja,
nao emite, nao absorve e nem reflete radiacao. Logo, somente podemos percebé-la
pelos seus efeitos gravitacionais sobre a matéria barionica. Contudo, sua origem ou
natureza ainda ¢é desconhecida (SAHNT; COLES, 1995; SAHNI, 2004). De acordo com as
observagoes atuais, a matéria escura constitui a maior parte da massa do Universo,
cerca de 23%. Apenas 4% constitui a matéria barionica e os 73% restantes seriam

constituidos de energia escura.

Sabe-se desde os anos 1930 que existe muito mais matéria no Universo do que a
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matéria visivel. Fritz Zwicky foi a primeira pessoa a sugerir a existéncia de uma
matéria que nao se pode ver. Em um trabalho de 1933, publicado em inglés em
1937 (ZWICKY, 1937), usando o teorema do Virial, estimou a massa do aglomerado
de Coma necessaria para manter as galdxias se movendo na velocidade observada.
Os resultados foram comparados com a soma das massas individuais das galaxias.
Zwicky encontrou que, se este aglomerado esta ligado gravitacionalmente e em equi-
libro, entao sua massa ¢ duas ordens de magnitude maior do que a soma das massas

individuais de suas galaxias.

Muitas das evidéncias da matéria escura vém do estudo das curvas de rotagao das
galdxias. De acordo com o teorema do virial, a energia cinética total deveria ser a
metade da energia potencial gravitacional das galdxias. Porém, experimentalmente se
tem encontrado que a energia cinética total é muito maior: em particular, assumindo
que a massa gravitacional é devida somente a matéria visivel, as estrelas distantes do
centro da galaxia tém velocidades muito maiores do que as previstas pelo teorema
do Virial. A curva de rotagao galactica que ilustra a velocidade de rotagao em fungao
da distancia do centro da galaxia nao pode ser explicada apenas pela matéria visivel

- ver Figura 5.1.

A maneira encontrada para explicar tal comportamento foi assumir que a matéria
visivel compoe apenas uma pequena parte das estruturas: as galaxias parecem pos-
suir um halo de matéria escura, com simetria aproximadamente esférica, ao redor
de sua estrutura visivel (que inclui bulbo, disco e halo visivel, no caso das galaxias
espirais por exemplo). Em maiores escalas, os halos de matéria escura das galdxias
em grupos e aglomerados se juntam para formar os grandes halos de matéria escura
desses sistemas (BAHCALL et al., 1995).

Nas Simulacgoes de Escala Intermediaria, quatro modelos de evolugcao da matéria
escura sao apresentados, dos quais foi escolhido o modelo A CDM (A : constante
cosmolégica; CDM: Cold Dark Matter). Assume-se que a componente de massa
dominante, a matéria escura fria, é feita de particulas elementares que interagem
somente gravitacionalmente, assim o fluido de matéria escura acolisional pode ser
representado por um conjunto de particulas pontuais discretas. Quanto maior o

nimero de particulas considerado, melhor sera a precisao do modelo.

Os parametros numéricos que caracterizam essa simulacao sao: um cubo de

aresta L = 239.5 h™! Mpc, nimero de particulas N = 256° (cada particula
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Velocidade Radial

Raio

Figura 5.1 - Esquema das curvas de rotagao esperada e observada da Via Lactea. (a) Es-
quema esperado a partir das estrelas e do gés. (b) Esquema da curva de
rotacao observada.

Fonte: Adaptada de Freeman e MacNamara (2006).

tem massa 6.86 x 1019M,) e os parametros cosmoldgicos sao: (Q, Qa, h,05) =
(0.3,0.7,0.7,0.9). Os dados estao disponiveis para download no seguinte enderego:

http://www.mpa-garching.mpg.de/Virgo/datadownload.html.

A Simulagao Millennium é uma das maiores simulagoes da evolugao do Universo.
Esta simulagao emprega mais de 10 bilhoes de particulas de matéria escura em uma
regiao cubica do Universo com 2 bilhoes de anos-luz de lado a partir do redshift
z = 127 até o presente (z = 0). Ela comega em aproximadamente 379 000 anos ap6s
o Big Bang (o qual ocorreu cerca de 13.8 bilhdes de anos atrés), quando o Universo
era extremamente quente e denso. Nesta época, o Universo estava atravessando a
transicao do dominio da radiacao para o dominio da matéria. Com o Universo se
expandindo e esfriando, ele chega a uma temperatura critica de cerca de 3 000 K
quando comega a desacoplar a radiacao da matéria. Este evento produziu a radiacao
césmica de fundo, que hoje apresenta uma temperatura de aproximadamente 2.7 K
(MADSEN, 1996). Devido as observagoes detalhadas da radiagao césmica de fundo,
os fisicos/astronomos tém uma boa idéia sobre o estado do Universo no instante
do desacoplamento, essas informacgoes sao utilizadas como condigoes iniciais nas

simulagoes.

Os parametros numéricos que caracterizam a Simulacao Millennium sao: um cubo
de aresta L = 500 h~! Mpc, niimero de particulas N = 2160° (cada particula
tem massa 8.6 x 108 h™! M) e os parametros cosmolégicos sao: (s, Qn, h, 0g) =

(0.25,0.75,0.73,0.9), com og a amplitude da flutuagao de densidade de massa em
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uma esfera de 8 Mpc no redshift 0.

A Figura 5.2 apresenta o campo de densidade de matéria escura em varias esca-
las, produzido com a simulagao Millennium. Nas grandes escalas existem poucas
estruturas distinguiveis e a distribuigao aparece homogénea e isotrépica. As imagens
subsequentes tém um zoom com um fator de 4 em uma regiao ao redor de um aglo-
merado rico de galaxias. A imagem final revela centenas de subestruturas de matéria
escura, ligando gravitacionalmente os objetos dentro do aglomerado. Estas subes-
truturas sao remanescentes de halos de matéria escura menores que se fusionaram

ao aglomerado em épocas primordiais (SPRINGEL et al., 2005).

1 GPD‘/FI 5

Figura 5.2 - Campo de densidade de matéria escura em varias escalas.
Fonte: Springel et al. (2005).

Os dados desta simulacao podem ser obtidos em: http://www.mpa-
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garching.mpg.de/millennium/, onde tem-se uma breve introdug¢ao sobre a
simulagao, links para imagens e animagoes e também para o site do projeto GAVO
que descreve em detalhes a estrutura de dados implementada, o padrao SQL e
os procedimentos para acesso e download dos dados. A simulacao Millennium foi
executada com uma versao otimizada do codigo GADGET2 (SPRINGEL et al., 2001),

usando o metodo TreePM (XU, 1995) para avaliar as forgas gravitacionais.
5.3 O Projeto Sloan Digital Sky Survey (SDSS)

Atualmente a astronomia conta com ambiciosos projetos tipo “varreduras” que fazem
levantamentos dos objetos astronomicos em determinadas regides do céu e disponi-
bilizam os dados para a comunidade cientifica. Como exemplos deste tipo de projeto
podemos citar: Digital Palomar Observatory Sky Survey (DPOSS), UKIRT Infrared
Deep Sky Survey (UKIDSS) e o SDSS.

O SDSS ¢ um dos projetos de varredura mais importante e influente da histéria
da astronomia. Teve inicio em 2002 e estd na sua terceira fase (SDSS-III, 2008-
2014). Em oito anos de operagoes (SDSS-I, 2000-2005; SDSS-II, 2005-2008) foram
obtidas imagens fotométricas que cobrem mais de um quarto do céu e um mapa
tridimensional com informagcoes espectroscopicas de 1.6 milhoes de objetos, dos quais

930 000 sao galaxias, 120 000 sao quasares e 460 000 sao estrelas.

Para o levantamento fotométrico e espectroscopico, o SDSS usa um telescopio de 2.5
metros localizado no Apache Point Observatory, Novo México - EUA, equipado com
um conjunto de 30 cameras CCDs de 2048 x 2048 pizels e um par de espectrografos.
As cameras® operam com um conjunto de 5 filtros (u, g, 1, i, z) em que cada filtro
cobre uma determinada banda do espectro eletromagnético, conforme se verifica na
Figura 5.3. Cada espectrégrafo® contém 320 fibras éticas de 3”7 de diametro e coleta
espectros em 2 CCDs, cobrindo um intervalo de comprimento de onda de 3800A a
6100 A e o outro de 5900 A a 9100 A. Na Tabela 5.1 tem-se o volume total de dados
gerados nestes oito anos. Os dados do SDSS sao os melhores dados de astronomia
Gtica que a comunidade cientifica tem disponivel hoje. De acordo com Szalay (2007),

o SDSS é um “projeto de genoma césmico” para o céu do hemisfério norte.

Zhttp://www.sdss.org/DR7/instruments /imager/
3http://www.sdss.org/DR7/instruments/spectrographs/
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Figura 5.3 - Funcao resposta de cada filtro usado no SDSS e seus respectivos comprimentos
de onda.

Fonte: Gunn et al. (1998).

Tabela 5.1 - Volume de dados gerados pelo catalago DR7

Imagens (Fits) | Dados de Produtos | Catalogos (CAS, SQL database)
15.7 TB 26.8 TB 18 TB

5.3.1 Amostra Espectroscopica Utilizada

Os dados observacionais utilizados neste trabalho sao provenientes do Data Release
7 (ABAZAJIAN et al., 2009) do projeto SDSS. Esse catdlogo contém aproximadamente
357 milhoes de objetos (SEGUE: 127 milhoes, Legacy: 230 milhdes) em cinco bandas
fotométricas diferentes. Os dados do DR7 sao disponibilizados através da seguinte
pagina: http://www.sdss.org/dr7/ e o download pode ser feito via submissao de

queries no seguinte enderego: http://cas.sdss.org/astrodr7/en/.

Nesta tese trabalhamos com a amostra espectroscopica de galaxias do SDSS, porém
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usando uma base de dados do Projeto SEAGal/Starlight?, disponivel para down-
load em: http://casjobs.starlight.ufsc.br/casjobs/. Nesse projeto foi obtido a sintese
espectral para todas as galdxias da amostra espectroscopica do DR7 com redshift
z > 0.002, usando o método denominado Starlight (CID FERNANDES et al., 2005).
A amostra gerada contém 926 246 galaxias, os resultados disponibilizados para essa
amostra incluem idades médias, metalicidade, massas, magnitudes absolutas com

correcao do efeito da extingao galactica e a corregao-k, entre outros.

Na Figura 5.4 se pode observar a area projetada no plano do céu para o levantamento

espectroscépico total. A partir do conjunto de dados com 926 246 galaxias, definimos

Figura 5.4 - Cobertura projetada do levantamento espectroscépico (Legacy DR7) no plano
do céu (coordenadas equatoriais).

os limites da distribuicao projetada da amostra a ser utilizada, excluindo os obje-
tos que estao nas bordas, de modo a obtermos um volume bem definido, conforme
se pode verificar na Figura 5.5. Em seguida construimos histogramas de magnitu-
des aparentes e redshifts (Figuras 5.6 e 5.7), que servem para indicar os limites de
completeza da amostra. Como se verifica nestas figuras a amostra é provavelmente

completa para r < 17.75 e z < 0.1.

Berlind et al. (2006), sugerem a construgao de subamostras que sejam completas em

determinados intervalos de redshifts e cortes em magnitudes absolutas para contor-

4http:/ /www.starlight.ufsc.br/
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Figura 5.5 - Cobertura projetada no plano do céu da amostra selecionada para o presente
trabalho.
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Figura 5.6 - Histograma de Magnitudes.

nar o efeito Malmquist. Assim, selecionamos trés intervalos de redshifts para nossa
amostra: 0.002—0.1,0.002—0.068 e 0.002—0.045. Conforme se observa na Figura 5.8,
essas amostras sao aproximadamente completas para magnitudes absolutas na banda
r respectivamente menores que —20.6, —19.7 e —18.8. Desse modo, conforme se ve-
rifica na Tabela 5.2, nossa amostra final é composta por 3 conjuntos de dados com
127 588, 78 391 e 39 204 galaxias, respectivamente.

Tabela 5.2 - Parametros das amostras limitadas em volume

Amostra | Z,,in — Zmax M, N° de galaxias
Amostra 1 | 0.002 - 0.100 —20.6 127 588
Amostra 2 | 0.002 - 0.068 —19.7 78 391
Amostra 3 | 0.002 - 0.045 —18.8 39 204

IAAIA
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Figura 5.8 - Distribuicao das magnitudes absolutas por redshift para as galdxias da amos-
tra (pontos vermelhos). As caixas em amarelo, verde e azul representam, res-
pectivamenteno, as subamostras 1, 2 e 3.

Porém, a essas amostras é necessdario ainda aplicar uma correcao para o efeito de
incompleteza produzido pelo efeito de “colisdo de fibras”(o chamado fiber colision
effect). Esse efeito ocorre porque o sistema do espectréografo multi-fibras do SDSS
nao permite a colocagao de fibras com separacoes angulares equivalentes menores
que 55 segundos de arco (STRAUSS et al., 2002), levando a que regides com maiores
densidades de galdxias sejam subamostradas (parte das galaxias nao é observada es-
pectroscopicamente). Como existe uma relagao entre a magnitude aparente das gala-
xias e sua densidade superficial no céu (ha menos galaxias brilhantes e mais galdxias
fracas por unidade de drea), esse efeito produz maior perda em maiores profundida-

des do catalogo. Além disso, como galaxias com maiores magnitudes também tém,
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em média, maiores redshifts, é necessaria uma correcao adicional com a distancia
entre nds e a galixia (GAZTANAGA; YOKOYAMA, 1993; SELJAK et al., 2009). Para
corrigir esses efeitos Costa-Duarte et al. (2011) propdem um modelo para a fungao
selecdo (S) que depende da magnitude aparente e da distancia co-mével e é definida
da seguinte maneira:

S(mr, dc) = Sl(mr>52(dc) (53)

em que S;(m,) = 0.588605 — 1.941834m,. + 0.419142m? — 0.029956m3 + 0.000724m?
e Sa(d.) = axd.+bcom a=0.0025 e b = 0.1565 para distancias em Mpc. Assim,
para corrigir as densidades locais no catélogo se pode aplicar uma fungao peso (W;),
que é a inversa da funcao selegao: W = S(mr, dc)~!. Entretanto, em nosso caso nao
estamos lidando diretamente com densidades, mas com separacoes espaciais entre
galaxias (para calcular suas energias potenciais gravitacionais). Se tomarmos J(r)

como a densidade de luminosidade num certo ponto r, teremos:

onde L; e W; sao, respectivamente, a luminosidade e a funcao peso da i-ésima galéxia.

Assim, tem-se que Y W; pode ser dado pelo inverso do volume, ou seja:

3
We= 4 R?

5/ 3

onde R; é a funcao peso a ser aplicada nas posi¢oes ou distancias para corrigir a

(5.5)

Logo,

perda.

O segundo termo (S2) da fungao sele¢ao proposta por Costa-Duarte et al. (2011),
que depende da distancia co-movel das galaxias, foi calculado para um intervalo de
redshift (0.04 < z < 0.155) que nao coincide muito bem com o intervalo considerado
neste trabalho (0.002 < z < 0.1) e, como representa uma corre¢ao adicional menor,
decidimos nao aplica-lo. Testes considerando ou nao este segundo termo revelaram

que nao afeta significativamente os resultados.

62



5.3.2 Determinacao das Distancias entre Pares de Galaxias da Amostra

A separacao fisica entre dois objetos celestes pode ser obtida a partir de sua posicao
em um sistema de coordenadas esférico centrado na Terra. As coordenadas angulares
desse sistema nos dao a posi¢cao do objeto na esfera celeste e a terceira coordenada é
dada pela distancia entre nés e o objeto. No sistema de Coordenadas Equatoriais Ce-
lestes, as coordenadas angulares sdo chamadas respectivamente ascensao reta (A.R.
ou «) e declinagao (Dec. ou ). Conforme mostra a Figura 5.9, a separa¢ao angular
(ou separacao projetada), AO, pode ser obtida a partir do Teorema de Pitagoras,

utilizando as diferencas entre as coordenadas a e  dos dois objetos:

(AB)* = (AJ)* + (Aa cosd)? (5.7)

Essa separacao angular deve ser convertida em uma separa¢do fisica (ou seja, em
unidades que tenham dimensao), AS ( Ver Figura 5.10). Para isso é preciso consi-
derar as distancias entre nos e os dois objetos, que sao distancias estimadas levando
em conta os parametros Cosmoldgicos. A distancia adequada nesse caso é a distancia
de diametro angular, D4, conforme foi definida na Equacao 2.10. Para a conversao

podemos utilizar a distancia média entre os dois objetos, ou seja:

(D41 + Do)

AS = 5

x tan (A©)

Em seguida temos que estimar a distancia de diametro angular para a separagao
entre os dois objetos na linha de visada, que nao é simplesmente a diferenga en-
tre as distancias de diametro angular dos dois objetos, conforme foi definido na

Subsegao 2.1.1 (Equacao 2.11). Considerando €2 = 0, a Equacao 2.11 torna-se:

1

1+22

Dy, = [Dyre — D]

E assim, podemos entao combinar, utilizando outra vez o Teorema de Pitagoras, as

separagoes fisica projetada (AS) e na linha de visada (Da2):
(AT)z = (AS)Q + (DA12)2

Substituindo AS e D4,, na equagao acima encontramos a separagao fisica espacial

entre os dois objetos (Ar).
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Act

Figura 5.9 - Separagao angular (A©) entre dois objetos .

DA1

Figura 5.10 - Distancia fisica (Ar) entre dois objetos celestes.
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6 FERRAMENTAS DE ANALISE DE DADOS ASTRONOMICOS

No Século 20, o grande desafio cientifico era encontrar solugoes para as equagoes
que governam as leis da natureza. A grande solucao foi dada pela computacao, por
meio de algoritmos que permitiram a geracao de solucoes aproximadas, as chamadas
solugoes numéricas. Com isso, a computacao se consolidou como o terceiro pilar no
processo cientifico, ao lado da teoria e dos experimentos. Agora, no Século 21, o
grande desafio é a andlise de dados, ou seja, como extrair informacoes relevantes
(conhecimentos) a partir da tsunami de dados que estamos vivenciando em todas as
areas. Esses dados podem ser experimentais, observacionais, simulados, entre outros.
Formalmente, o termo designado para esta abordagem é “Ciéncia dos Dados” - do
ingles: Data Science ou “O quarto paradigma”, conforme foi definido por Hey et al.
(2009). A computagao, mais uma vez, esta sendo a chave para a solugao deste desafio

cientifico.

Neste contexto, um conceito muito popular que surge é a mineracao de dados. A
mineragao de dados pode ser entendida como um resultado natural da evolucao da
tecnologia da informacao. Se refere a extrair ou “minerar” dados a partir de gran-
des quantidades. Ferramentas de mineracao realizam anélises nos dados buscando
padroes importantes e capazes de gerar conhecimentos (HAN; KAMBER, 2001). O
processo de mineracao de dados envolve uma integragao de técnicas vindas de vérias
areas, a saber: Estatistica, Reconhecimento de Padroes e Inteligéncia Artificial. O
processo de mineracao de dados geralmente envolve quatro classes de tarefas: Regras
de associagao, agrupamento, classificacao e regressao. As regras de associacao sao
usadas para descobrir elementos que ocorrem em comum dentro de um determinado
conjunto de dados. A tarefa de agrupamento envolve técnicas que permitem desco-
brir grupos e estruturas que sao similares nos dados, sem usar estruturas conhecidas
a priori. J& a tarefa de classificagao identifica(classifica) os elementos com base em
classes ja conhecidas ou pré-definidas. Finalmente, a regressao é aprender uma fun-
¢ao que mapea um item dos dados para uma variavel de predigao real, com o menor

erro possivel (FAYYAD et al., 1996).

Uma vez que a astronomia é uma ciéncia que vem experimentando uma avalanche de
dados nas tultimas décadas, é imprescindivel promover o desenvolvimento de eficien-
tes ferramentas de analise destes dados. Neste sentido, abordamos duas ferramentas

de andlise de dados, a saber: arvore de decisao e o algoritmo Friends of Friends.
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6.1 Arvore de Decisao na Classificagao de Estrelas e Galaxias

Um correto mapeamento do céu necessita uma forma eficiente de separar objetos
pontuais (estrelas individuais) de objetos extensos (galdxias, nebulosas, etc). Espe-
cificamente, para a Astronomia Extragalatica é importante aumentar a completeza
e reduzir a contaminagao em amostras de galaxias até limites cada vez maiores de
magnitude. A completeza se refere a fracao de galaxias reais, dentro dos limites da
amostra, que foram classificadas como tal, enquanto a contaminacao se refere a fra-
cao de outros objetos, normalmente estrelas, que foram erroneamente classificadas
como galdxias. Porém, em uma imagem astronomica, nem sempre é facil fazer a
separacao entre uma estrela e uma galdxia, principalmente porque quanto maior a
distancia, cada vez vemos somente as partes mais brilhantes das galaxias, que sao

normalmente os seus ntcleos, os quais se assemelham a estrelas nessas condigoes.

Os métodos de classificagao, de um modo geral, usam um conjunto de parametros
para classificar os objetos de acordo com suas caracteristicas e similaridades. Basi-
camente o classificador é obtido a partir de um conjunto de amostras, denominado
conjunto de treinamento. Quanto ao tipo de treinamento a classificacao pode ser
supervisionada ou nao-supervisionada (THEODORIDIS; KOUTROUMBAS, 2003; WIT-
TEN; FRANK, 2000)

Na classificacao supervisionada, dado um conjunto de amostras previamente rotula-
das, o desenvolvimento de um classificador pode ser visto basicamente como a tarefa
de se obter uma funcao que realize o mapeamento de cada amostra desse conjunto
a sua respectiva classe. Essa fase é denominada fase de treinamento. Apéds a fase de
treinamento, tem-se a fase de validacao e teste do modelo, na qual o desempenho do
classificador é avaliado mediante sua aplicagao na classificacao de um novo conjunto
de amostras que nao foram utilizadas no treinamento. Um bom classificador deve ser
capaz de prever, com certo grau de precisao, a classe a qual pertence cada amostra
do conjunto de entrada. De um modo geral, em classificacao supervisionada os dados
utilizados no treinamento sao padroes rotulados, ou seja, pré-classificados e o ob-
jetivo é classificar novos padroes ainda nao-rotulados (BISHOP, 2006; KOTSIANTIS,
2007; THEODORIDIS; KOUTROUMBAS, 2003).

Por outro lado, na classificacao nao-supervisionada, cada amostra do conjunto de
treinamento ¢ associada a um grupo e nao ¢é necessario conhecer previamente o

rotulo das diferentes classes presentes no conjunto. Geralmente, isto é feito através
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de algoritmos de agrupamento. Um algoritmo de agrupamento divide um conjunto
de padroes nao-rotulados em grupos cujos elementos possuam alguma similaridade,
de modo que os dados em cada grupo sejam mais similares entre si do que em relagao
aos dados de qualquer outro grupo (THEODORIDIS; KOUTROUMBAS, 2003).

Considere um conjunto de objetos que sao descritos em termos de uma colecao de
atributos. Estes objetos podem pertencer a diferentes classes. Cada atributo mede
alguma caracteristica importante de um objeto, considere também um conjunto de
treinamento, cuja classe de cada objeto é conhecida. Conforme Quinlan (1986) é pos-
sivel desenvolver uma regra de classificacao que pode determinar a classe de qualquer
objeto a partir dos valores dos seus atributos. Tal regra de classificagao pode ser ex-
pressa como uma arvore de decisao. Uma arvore de decisao é uma estrutura simples
em que as folhas contém as classes, os nodos nao-folhas representam atributos base-
ados em testes com um ramo para cada possivel saida (QUINLAN, 1986; QUINLAN,
1993). Para classificar um objeto, comega-se com a raiz da arvore, aplica-se o teste
e toma-se o ramo apropriado para aquela saida. O processo continua e quando uma

folha é encontrada o objeto é classificado segundo a classe indicada naquela folha.

Se os atributos sao adequados é sempre possivel construir uma arvore de decisao
que classifique corretamente os objetos no conjunto de treinamento. O interessante
é ir além do conjunto de treinamento, isto é, classificar corretamente outros objetos.
Para conseguir isso, a arvore de decisao deve capturar alguma relacao significativa
entre a classe do objeto e os valores de seus atributos. Quando se tem duas arvores de
decisao que classificam corretamente um conjunto de treinamento, deve-se escolher
a mais simples, uma vez que, ela é mais adequada para capturar a estrutura inerente
do problema e assim, vai classificar corretamente mais objetos fora do conjunto de
treinamento (QUINLAN, 1986).

Sao diversos os algoritmos de indugao (construgao) de arvores de decisao conhecidos
na literatura. O algoritmo C'4.5, desenvolvido por Quinlan (1986), é um dos algorit-
mos mais populares. A ideia bésica deste algoritmo ¢é iterativa. Um subconjunto do
conjunto de treinamento chamado janela é escolhido aleatoriamente e uma arvore de
decisao é formada a partir dele. Todos os outros objetos do conjunto de treinamento
sao classificados usando a arvore. Se esta arvore fornecer a resposta correta para
todos os objetos o processo termina, se nao, uma selecao dos objetos classificados

incorretamente é adicionada a janela e o processo continua.
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A esséncia do problema de classificagao, usando arvores de decisao, esta em como
formar uma arvore para uma colecao C' de objetos. Se C' é vazio ou contém somente
objetos de uma classe, a arvore de decisao mais simples é justamente uma folha
classificada com aquela classe. Caso contrario, seja 1" qualquer teste sobre um objeto
que tem os possiveis resultados Oq, s, ...,0,. Cada objeto em C' da um desses
resultados para T, portanto T' produz uma partigdo {C1, Cs, ...,C,} de C, com C;
contendo aqueles objetos que tem saida O;. No pior caso essa estratégia fornecerd
subconjuntos de um unico objeto, que satisfaz a exigéncia de uma classe por folha.
Assim, uma vez que um teste pode ser encontrado de uma divisdo nao trivial de
qualquer conjunto de objetos, este procedimento sempre permite obter uma arvore
de decisao que classifique corretamente os objetos em C' (QUINLAN, 1986). A escolha
do teste é crucial para a arvore de decisao ser simples. O C4.5 adota um critério

baseado na teoria da informacao que depende de duas hipdteses:

e Hipdtese 1: Toda arvore de decisao correta para C' classificard objetos na
mesma propor¢ao que sua representacao em C'. No caso de uma amostra
de objetos que pertencem somente a duas classes, por exemplo, P e N, um
objeto qualquer pertencera a classe P com probabilidade zﬁ e a classe NV
com probabilidade zﬁ’ em que p é o nimero total de objetos pertencentes

a classe P e n é o nimero total de objetos pertencentes a classe N.

e Hipodtese 2: Quando uma arvore de decisao é usada para classificar um
objeto, ela retorna uma classe. Assim, a arvore de decisao pode ser con-
siderada como uma fonte de mensagem P ou N em que a informacao

necessaria para gerar a mensagem ¢é obtida conforme Equacao 6.1:

p p n n
I(pn) = ——L2 . logs [ —— 6.1
(p,n) p+n092<p+n> p+n092<p+n) (6.1)

Se o atributo A com os valores [A;, As, ..., A,] é usado para a raiz da arvore de
decisdo, ela dividird C em [C}, Cy, ..., C,], em que C; contém aqueles objetos em C
que tém valores A; de A. Considere C; contendo p; objetos da classe P e n; objetos da
classe N, a informagao necesséaria para a subéarvore em C; é I (p;,n;) . A informagao

necessaria para a arvore com A como raiz é obtida com a média ponderada:

E(A) = Z (p i ”) I (pi,ms) (6.2)

T \Ptn
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O peso para o i-€simo ramo € proporcional aos objetos que pertencem a C;. O ganho

de informagao obtido por esse ramo usando o atributo A é dado pela Equacao 6.3.

G (A) =1I(p,n)—E(A) (6.3)

O algoritmo C4.5 examina todos os atributos candidatos e escolhe A que maximiza
o ganho de informacao, forma as arvores como dito anteriormente e entao usa o
mesmo processo recursivamente para formar a arvore de decisao para os subconjuntos

restantes.
6.1.1 Avaliagcao de desempenho do classificador

O desempenho do classificador geralmente é avaliado através da matriz de confusao.
A matriz de confusdo indica quais instancias foram classificadas de forma correta
e incorreta. Ela é quadrada e de dimensao igual ao nimero de classes avaliadas.
Os resultados da classificacao sao colocados nas colunas da matriz, sendo que na
diagonal principal encontra-se o nimero de observagoes classificadas corretamente.
Se todo elemento fora das diagonais ¢é igual a zero tem-se uma classificacao 100%
correta (WITTEN; FRANK, 2000).

A partir da matriz de confusao pode-se obter uma série de medidas estatisticas para
o processo de validacao, das quais vale destacar a exatidao total e o indice kappa. A
exatidao total é a medida mais simples e relaciona os elementos da diagonal com o

total de objetos, sendo dada pela Equacao 6.4
. 100
Erota = ;Xu S (6.4)

em que X;; sao os elementos da diagonal, N é o nimero total de objetos e r é o

numero de linhas ou colunas da matriz.

O coeficiente kappa pode ser obtido conforme Equacao 6.5

N X — i X X
N2 -0 X Xy

R =

(6.5)

com X;y = >, Xj; é a soma dos valores da linha i e Xi; = >, Xj; ¢ a soma dos

valores da coluna 2. Quanto mais préximo de 1 for o valor do indice kappa melhor é
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o desempenho do classificador.

Ruiz et al. (2009), usou o algoritmo de construgao de arvore de decisao C'4.5 no desen-
volvimento de classificadores baseados em atributos fotométricos para classificacao
de estrelas e galaxias, utilizando dados da disponibilizacao SDSS-DR6. Os testes fo-
ram realizados utilizando o software Waikato Environment for Knowledge Analysis
(WEKA). O WEKA tem por objetivo agregar algoritmos provenientes de diferentes
abordagens na subarea da inteligéncia artificial dedicada ao estudo da aprendizagem
de méaquinas. Essa subarea pretende desenvolver algoritmos e técnicas que permitam
a um computador “aprender” (no sentido de obter novo conhecimento) quer indutiva,
quer dedutivamente (WITTEN; FRANK, 2000). Da amostra de dados do SDSS, com-
posta por 43 289 estrelas e 452 400 galaxias (total 495 689 objetos), o treinamento
(criagao das arvores) foi realizado com 925 estrelas e 9 075 galdxias (total 10 000
objetos). Com essa amostra foram criadas 2 arvores que foram implementadas em
linguagem C' e testadas sobre a amostra total. A Tabela 6.1 apresenta o desempenho
dos classificadores desenvolvidos. Uma descrigao detalhada deste trabalho pode ser

verificada no Apéndice A.

Tabela 6.1 - Resultados obtidos com as duas &rvores de decisao sobre o conjunto de 495
689 objetos astronomicos.

12 arvore 2% arvore
Estrelas | Galaxias | Estrelas | Galaxias
Estrelas 42 742 523 42 708 568
Galaxias 1 866 450 482 2 344 450 011
Objetos nao classificados 24 52 13 45
Indice de acerto 98.79% 99.59% 98.69% 99.48%
Indice kappa 0.97 0.96

Posteriormente, esse estudo foi ampliado por Vasconcellos (2011), Vasconcelos et al.
(2011), que, em seu trabalho de mestrado, analisou a eficiéncia e o desempenho de
13 algoritmos baseados em &arvore de decisao. O algoritmo que apresentou melhor
desempenho e eficiéncia foi utilizado para desenvolver um classificador que foi apli-
cado na classificagao de um conjunto de 69 545 326 objetos da amostra fotométrica
de dados do SDSS-DR7 com magnitudes no intervalo 14 < r < 21,
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6.2 Algoritmo Friends of Friends

O primeiro passo na obtencao do espectro de energia potencial gravitacional, usando
dados de simulagao de matéria escura, é identificar no dominio em diferentes escalas
do tempo e do espago, os halos de matéria escura. Existem varios métodos para
identificar halos de matéria escura em simulagoes de N-corpos, entre eles destacamos
o algoritmo Spherical Overdensity (SO)(LACEY; COLE, 1994), DENMAX (GELB;
BERTSCHINGER, 1994), SUBFIND (SPRINGEL et al., 2005) e o algoritmo Friends of
Friends(HUCHRA; GELLER, 1982), o qual foi utilizado nesta tese.

O Algoritmo SO identifica picos de densidade e coloca esferas ao redor deles, au-
mentando o raio da esfera até que a densidade média atinge um determinado valor
estabelecido. O método é baseado em encontrar regices esféricas em uma simulagao
tendo uma certa sobredensidade média que é representada por k = (p) /p. Primeiro,
calcula-se a densidade local para cada particula encontrando a distancia ry até o
N-ésimo vizinho mais préoximo. Toma-se a particula com densidade mais alta como
candidata ao centro da primeira esfera. A esfera cresce ao redor desse centro, com o
raio sendo aumentado até a sobredensidade média cair abaixo do valor k. O centro
de massa das particulas nesta esfera é tomado como um novo centro e o processo
de crescimento da esfera é repetido. Este processo é iterado até o deslocamento no
centro entre sucessivas iteracoes, cair abaixo de ens. As particulas na esfera sao
rotuladas como pertencentes ao mesmo grupo e sao entao removidas da lista de
particulas. O procedimento é repetido até encontrar todos os grupos, em seguida,
quaisquer grupos que estejam dentro de grupos maiores sao mesclados com o grupo
maior. Uma desvantagem desse método, é que ele tende a perder as partes externas

dos halos elipsoidais, devido a suposicao de simetria esférica.

No algoritmo DENMAX, primeiro estima-se a densidade em cada ponto do espaco
e em seguida, permitindo que cada particula determine seu grupo, traca-se um ca-
minho ao longo do gradiente desta superficie de densidade até alcangar um méximo
local. Todas as particulas que terminam no mesmo maximo local sao designadas para
o mesmo grupo. Infelizmente, a resolu¢ao com a qual define-se o campo de densidade
resulta em um compromisso entre a capacidade de reconhecer os grupos menores e
a tendéncia de dividir os grupos devido a descoberta de varios maximos locais em
uma resolucao mais fina. Essas divisoes podem ser indesejaveis e é dificil atribuir
importancia fisica a forma em que as particulas de baixa densidade sao atribuidas

a grupos com base nos detalhes da localizacao de varios maximos locais nas regioes
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de alta densidade.

O algorito de percolacao FoF é um dos métodos mais utilizados para se determinar
estruturas no Universo (sejam elas de matéria escura ou de matéria visivel). As
principais vantagens do FoF sao a simplicidade (possui apenas um parametro livre), a
reprodutibilidade (para um certo tamanho de ligacao produz um catalogo de grupos
tnicos), nao assume ou aplica qualquer geometria particular para os grupos, mas
identifica estruturas que sao aproximadamente fechadas por uma superficie isodensa,
cuja densidade esta relacionada ao tamanho de ligacdo (HUCHRA; GELLER, 1982;
BERLIND et al., 2006; CARETTA et al., 2008).

A ideia bésica deste algoritmo é a seguinte: Considere uma esfera de raio R ao redor
de cada particula do conjunto total (a particula pode ser uma estrela, uma galdxia,
um grupo ou um aglomerado de galdxias). Se dentro dessa esfera existirem outras
particulas, elas serao consideradas pertencentes ao mesmo grupo e serao chamadas
de amigas. Em seguida, toma-se uma esfera ao redor de cada amiga e continua o
procedimento usando a regra qualquer amigo de meu amigo € meu amigo. O proce-

dimento para quando nenhuma amiga nova pode ser adicionada ao grupo.

Em outras palavras, o algoritmo FoF agrupa particulas que sao separadas por um
certo tamanho de ligacao [. Este tamanho, frequentemente, é dado por b vezes a
separacao média entre as particulas, sendo que os valores de b e [ dependem da
natureza da aplicacdo (CARETTA et al., 2008). Os grupos resultantes sao limitados
por uma superficie de densidade local constante de aproximadamente:

2 1 3 5 31 1

S S S 6.6
(4/3)rl?n  2xl3 2r b 203 (6.6)

|
l

33

em que n é o nimero total de objetos e 7 é o nimero médio de objetos na regiao

considerada.

Assumindo que o perfil de densidade destes grupos pode ser aproximado por esferas
isotérmicas, a densidade média interna desta superficie é dada por aproximadamente
3 vezes a densidade de superficie. Quanto maior for [, menor é o contraste de densi-
dade e maior é o numero de particulas ligadas aos grupos. Em geral o valor de b é
escolhido para dar uma sobredensidade média proxima ao valor esperado para um
objeto virializado seguindo o modelo de colapso esférico. O valor estimado para iden-
tificar halos de aglomerados é b = 0.2 (LACEY; COLE, 1994). Nesta tese utilizamos o
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valor de [ = 0.1 Mpc para halos de galaxias.

Conforme Huchra e Geller (1982), os passos utilizados no algoritmo FoF para separar,
por exemplo, galdxias de aglomerados de galdxias podem ser resumidos da seguinte

maneira:

e Primeiro escolhe-se no catdlogo uma galdxia ¢ que ainda nao faz parte de

nenhum grupo.

e Procura-se ao redor dessa galaxia outra galaxia amiga ou galaxia 7, usando

as medidas de separagao D;; e V;; dadas respectivamente por:

O\ v
D.. =2 Z ) = _
i sen (2> 0, (6.7)

Vij = Vi = Vjl (6.8)
onde V; e V; sao as velocidades radiais das galdxias ¢ e j, m; e m; sao suas
magnitudes e © é sua separagao angular.

e O préximo passo ¢ verificar se as medidas D;; e V;; satisfazem a relacao:

D, < Dy, (6.9)
Vij < Vi (6.10)

e Todas as galaxias j encontradas, ou seja, que satisfazem a relacao acima,
sao adicionadas a lista de membros daquele grupo e o processo se repete

recursivamente para cada uma delas.

e Se a galdxia ¢ nao possuir nenhuma amiga, ela é adicionada em uma lista

de galaxias isoladas.

e O processo termina quando todas as galdxias pertencerem a algum grupo

ou a lista de galaxias isoladas.

Neste caso, no fim, cada conjunto consiste ou de uma tnica galaxia isolada ou de
um numero de galdxias que tem cada uma no minimo um vizinho cuja distancia nao

exceda o tamanho do raio de percolacao.
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No caso de dados de simulacao de matéria escura o procedimento é semelhante,
porém, usa-se a distancia euclidiana entre as particulas. Essa distancia deve ser
menor que o raio de percolagao. No fim da aplicacao do algoritmo FoF, todas as
particulas recebem um rétulo (Id Grupo) que as identificam em seus respectivos
grupos. Por exemplo, todas as particulas com Id Grupo = 7 pertencem ao mesmo
grupo definido numericamente como “7”. As particulas que possuem Id Grupo = 0

sao particulas livres ou que permaneceram isoladas.

Apos esta etapa é necessario obter algumas propriedades fundamentais dos halos
para calcularmos o espectro de energia potencial gravitacional. As propriedades sao:
massa total, posicao, velocidade média e dispersao de velocidades dos halos. A massa
total Mr do halo é obtida somando-se a massa individual de cada particula, ou seja:
My = Zij\io M;. As coordenadas sao obtidas a partir da média das coordenadas das
particulas do halo. Para obter a velocidade média V somam-se as velocidades de
todas as particulas e divide-se pelo nimero total de particulas do halo, conforme
segue: V = % X Z'fi[) V,. Finalmente, a dispersao de velocidades é obtida através
do desvio padrao da velocidade das particulas de cada halo. O desvio padrao é uma
medida do grau de dispersao dos dados em relacao ao valor médio, ou seja, é a
variacao esperada em relagao a média aritmética. Seja uma variavel aleatéria X que
possui os valores x1, Ts...x y, 0 desvio padrao S é a raiz quadrada da variancia e pode

ser calculado pela Equagao 6.11:

S= e S (- ) (6.11)

em que T é a média da variavel X.
6.2.1 Critério de Boundedness

Nem todos os halos identificados pelo algoritmo Friends of Friends estao ligados
gravitacionalmente, assim, apds a identificacdo dos mesmos e de suas proprieda-
des, conforme descrito na secao anterior, é necessario aplicar um critério que possa
garantir que apenas os halos virializados sejam selecionados. O Teorema do Virial
estabelece que existe uma relacao de equilibrio entre as energias médias das parti-

culas em um sistema quando esse sistema esta relaxado dinamicamente, de modo
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que:

M M

IK+W =0=2K =-W = mV? =

em que K é a energia cinética e W é a energia potencial gravitacional, V ¢ a
velocidade, m é a massa, r é o raio e G é a constante gravitacional. Considerando
r como constante, podemos ver que a velocidade do sistema (halo) é proporcional
a raiz quadrada de sua massa. A velocidade utilizada neste caso é a dispersao de
velocidades, pois ela melhor representa o movimento de todas as particulas que
fazem parte do halo. A Figura 6.1 mostra esta relacdo para os halos obtidos com o
redshift = 0 da simulagao em escala intermedidria. Na curva vermelha temos um
ajuste para V ~ cl\/M e a curva verde representa este ajuste com um acréscimo
de 2.5 rms. No trabalho foi considerado como virializados os halos abaixo da curva

verde.
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Figura 6.1 - Distribuicao de massa de halos de galdxias com suas respectivas dispersao de
velocidades.

6.2.2 Complexidade do Algoritmo FoF

A complexidade de um algoritmo indica a quantidade de trabalho requerida em sua
execucao para uma dada entrada de tamanho N. Em geral, é expressa em funcao do
numero de operacoes mais relevantes. As principais medidas de complexidade sao:
complexidade no melhor caso, complexidade no caso médio e complexidade no pior

caso (TOSCANT; VELOSO, 2001). Na complexidade de pior caso considera-se o maior
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numero de operacoes realizadas, independente do tamanho da entrada, geralmente
¢ a mais utilizada, pois representa um limite que nao sera ultrapassado, ou seja,

garante a qualidade minima do algoritmo.

Conforme se pode observar, no algoritmo FoF é inviavel a utilizagao da comple-
xidade de pior caso, uma vez que, esta ocorre quando o conjunto de dados nao
possui nenhum grupo, ou seja, todas as particulas estao isoladas. A alternativa
mais coerente para o algoritmo FoF é a andlise de complexidade de caso médio.
Para realizar tal andlise utilizamos uma ferramenta denominada Vtune performance
analyzer(REINDERS, 2005). Por meio dessa ferramenta se pode analisar como varia a
quantidade de execucoes da operacao dominante em funcao do tamanho da entrada.
A Tabela 6.2 mostra o niimero de operagoes no algoritmo FoF em fun¢ao do niimero
de particulas (N).

Tabela 6.2 - Nuimero de operagoes para o algoritmo FoF como uma fungéao do ntimero de
particulas.

# Particulas | # Operacgoes

20 000 1 966 000 000
40 000 7 771 500 032
60 000 17 493 999 616
80 000 31 125 000 192
100 000 48 421 498 880
120 000 69 568 798 720
140 000 93 066 403 840

160 000 121 513 598 976
180 000 153 710 395 392
200 000 189 676 797 952

A partir dos resultados da Tabela 6.2, podemos ver que a complexidade do algo-
ritmo FoF é ~ O(N?). A Figura 6.2 apresenta um ajuste quadrético para os dados
da Tabela 6.2. Para um exemplo pratico, considerando um volume com 2 245 649
particulas, o algoritmo FoF levou 10.26 horas, assim, para o volume total da simula-
¢ao em escala intermediaria com 16 777 216 particulas (aproximadamente 7.5 vezes
maior) seria gasto aproximadamente 577 horas. Com a versao paralela implemen-
tada nesta tese (ver préxima se¢do), usando 47 processadores, o tempo total gasto
foi de 13.65 minutos.
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Figura 6.2 - Complexidade do Algoritmo FoF: Numero de particulas x Niumero de opera-
coes

6.2.3 Estratégia de Paralelizagao para o FoF Paralelo (FoF-P)

Em trabalhos recentes (ver Fun et al. (2010) e Kwon et al. (2010)) foram desenvolvi-
das duas versoes paralelas do algoritmo FoF, ambas utilizando o modelo de progra-
macao MapReduce desenvolvido pelo google. Uma abordagem baseada na particao
do dominio ¢ utilizada pelo consércio Dark Energy Universe Simulation (DEUS).
Nessa abordagem as particulas sao distribuidas em subvolumes ctibicos e cada pro-
cessador executa o FoF localmente. Para os grupos que contém particulas que estao
localizadas proximas as bordas dos subvolumes o algoritmo verifica se estes grupos
possuem particulas que estao no subvolume vizinho e as agrega ao grupo em questao.
Esse cédigo tem sido utilizado em Courtin et al. (2011) e no projeto Halo Finder
Comparison Project (KNEBE; et al, 2011). Uma outra iniciativa é o projeto Ntropy
1 Ntropy ¢ uma biblioteca que permite agilizar o desenvolvimento de algoritmos
paralelos que usem o algoritmo kd-tree. Nesse projeto foi desenvolvido uma versao
paralela do algoritmo FoF que usa o algoritmo Kd-tree para identificar os grupos
localmente e usa um procedimento baseado em grafos para conectar os grupos que
sao separados nas interfaces (GARDNER et al., 2007a; GARDNER et al., 2007b).

Thttp://www.phys.washington.edu/users/gardnerj/ntropy/
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Nesta tese, foi implementada uma versao alternativa utilizando a biblioteca MPI e
uma estratégia de pds-processamento nas interfaces. Na paralelizacao do algoritmo
FoF a opc¢ao mais viavel ¢ a particao do dominio, ou seja, cada processo executa o
FoF em uma determinada parte dos dados. Porém, como os dados sao fortemente
dependentes, a divisao aleatoria do dominio entre os diversos processos pode ocasi-
onar a separacgao de particulas que estao ligadas gravitacionalmente. Para resolver
este problema, foi implementado uma estratégia de pds processamento que identi-
fica nas interfaces da divisao do dominio quais particulas estao ligadas e que foram
enviadas & processadores diferentes. Um novo célculo é realizado nesse subdominio

e as particulas sao associadas aos seus respectivos grupos, conforme Figura 6.3.

O algoritmo FoF foi paralelizado usando a biblioteca MPI da seguinte maneira: O
processador mestre 1& os dados de entrada, que basicamente é constituido pelo in-
dice de cada particula e suas posicoes e velocidades. O nimero de particulas é entao
dividido em tamanhos iguais e enviado para os processadores escravos. Cada proces-
sador calcula e envia os grupos parciais ao processador mestre, que também é usado
para o calculo de um determinado conjunto de particulas. Depois de receber todos
o grupos o processador mestre calcula o pds-processamento e escreve o arquivo de
saida com todos os grupos obtidos. Um esquema da implementacao desta paraleli-
zagao pode ser vista na Figura 6.4. Os coédigos computacionais desenvolvidos foram

implementados usando a linguagem de programagao C.
6.3 Calculo do Espectro de Energia Potencial Gravitacional

Uma das principais caracteristicas da turbuléncia é a existéncia de uma cascata de
energia cinética. Em um escoamento turbulento plenamente desenvolvido em flui-
dos, o comportamento do espectro de energia turbulenta para o subdominio inercial
(regido do espectro que estd afastada da regiao do ingresso de energia no sistema
associada a baixos nimeros de onda, bem como da regiao de dissipagao viscosa asso-
ciada aos mais altos niimeros de onda) é expresso pela lei de poténcia de Komolgorov

dada pela Equagao 3.14.

Entretanto, é dificil obter um espectro de energia cinética para o caso de dados
cosmolégicos. Conforme Caretta et al. (2008), a energia que pode produzir um com-
portamento similar ao turbulento na evolugao dinamica do Universo é a energia
potencial gravitacional. Uma vez identificados os halos de estruturas, usando o algo-

ritmo FoF-P, o espectro de energia potencial gravitacional pode ser obtido estimando
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Figura 6.3 - Estratégia usada no FoF Paralelo: Decomposicaio do Dominio e Pods-
Processamento nas interfaces dos subdominios.

para cada halo, em esferas concéntricas, a energia potencial gravitacional (em mé-

dulo) devido aos outros halos, de acordo com a Equacao 6.12.

U, = %ij rﬁ (6.12)
ij

em que G ¢ a constante gravitacional, r;; é a distancia entre os halos i e j, m; e m;
sao as massas dos halos 7 e j respectivamente. Para cada halo no dominio, varia-se o
raio da esfera e estima-se o valor médio da energia em cada uma delas. O espectro é
obtido com o valor cumulativo. Na Figura 6.5 temos uma ilustracao de como é feito
esta analise. Note que é preciso excluir os halos que estao proximos as bordas, de
modo que o raio da esfera nao ultrapasse os limites do volume. Confome se verifica

na Figura 6.6 s6 serao considerados os halos que estao no volume interno.
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Figura 6.4 - Esquema da implementagao parallela do FoF.

Figura 6.5 - Esquema de obtencao dos bins para o cédlculo do espectro de energia.
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Figura 6.6 - Volume utilizado no cédlculo do espectro de energia. A regiao pontilhada re-
presenta a regiao utilizada, excluindo-se os halos que estao na borda.
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7 RESULTADOS OBTIDOS

Conforme ja mencionado na Introdugao, a proposta desta tese de doutorado esta
vinculada ao aprofundamento do estudo da caracterizagao da dinamica cosmolégica
como sendo uma evolugao de um sistema turbulento. A avaliacao estd voltada a
analise de escala de uma lei do tipo de Kolmogorov - Equacao 3.14. Outras carac-
teristicas que sao objetos de discussao na teoria moderna da turbuléncia, como a
questao da intermiténcia sao de grande relevancia, mas com o compromisso de um
periodo de tempo fixo de um trabalho de doutorado, esta sera uma atividade de

pesquisa que ira se efetuar em outra ocasiao.

A verificacao da possibilidade de existéncia de um processo similar a dinamica tur-
bulenta na formacao das grandes estruturas no Universo pode ser feita por meio da
analise do espectro de energia potencial gravitacional em diferentes redshifts, usando
dados de simulacao de matéria escura e, principalmente, dados observacionais dis-

ponibilizados em grandes bases de dados.

Neste sentido, trabalhamos com dados de simulagoes de N-corpos de matéria escura
de dois projetos do Consorcio Virgo, a saber: Simulagoes de Escala Intermediaria
(JENKINS et al., 1998) e Simulacao Millennium (SPRINGEL et al., 2005), conforme des-
crito na Secao 5.2. Trabalhamos também com 3 subamostras de dados observacionais
de galaxias obtidas a partir do catalogo espectroscopico do projeto SDSS, conforme
descrito na Segao 5.3. A andlise de dados observacionais foi a etapa mais complexa
do trabalho, além do maior desafio cientifico associado a incerteza na coordenada de
profundidade dos objetos astronoémicos - nem todas as galdxias possuem uma me-
dida de redshift, os dados observacionais sao mais limitados que os dados simulados
por serem incompletos, nao ha observagoes em todas as dire¢oes do céu e parametros

importantes sao obtidos de forma indireta.

Como dito anteriormente, todos os cédigos implementados/utilizados por Caretta
et al. (2008) foram paralelizados. O cédigo utilizado na obtencao dos espectros de
energia para halos de matéria escura foi adaptado para uso com dados de observagao,
uma vez que o volume, neste caso, varia com o redshift. Na sequéncia apresentamos
o desempenho das implementagoes paralelas, o desempenho da grade e uma anélise
dos espectros de energia potencial gravitacional obtidos. O sistema utilizado para
avaliacao de desempenho do algoritmo FoF paralelo e do algoritmo para calculo do

espectro de energia potencial é composto por uma maquina Cray XT6, que possui
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13 nés de acesso interativo e 20 nds de processamento auxiliar (cada né com 4
processadores AMD - Opteron quad core de 2.7 GHz e Redes Ethernet de 1 e 10
Gigabit.), 1272 nés computacionais Cray XT6 (cada né com 2 processadores AMD
Opteron 12-core de 2.1 GHz 1 médulo de interconexao Cray Seastar2+ por né) e 32
nés de servigo (cada né com 2 processadores AMD Opterom dual-core de 2.6GHz e

1 médulo de interconexao Cray Seastar2+ por lamina)
7.1 Analise de Desempenho do FoF-P

Geralmente as duas medidas mais utilizadas na andlise de desempenho de um pro-
grama paralelo sao o speed-up e a eficiéncia (PACHECO, 1997). Basicamente, o speed-
up é a razao entre o tempo de execucao gasto no problema sequéncial e o tempo
de execucao gasto no programa paralelo. Se T,(N) representa o tempo de execugao
sequencial e T,.(N, P) o tempo de execucao paralela com P processadores, o speed-up

do algoritmo paralelo é definido conforme Equagao 7.1

T,(N)

S(N,P) = —TW(N, P)

(7.1)
O speed-up é linear (ou ideal) quando S(N, P) = P. Em alguns casos, uma imple-
mentagao paralela pode apresentar um desempenho acima do ideal (S(N, P) > P),

ou seja, apresentar um speed-up maior que o linear, chamado speed-up super-linear.

De acordo com Pacheco (1997), a eficiéncia é uma medida da utilizacao de proces-
sadores em um programa paralelo, em relacao ao programa serial. Ela é definida

conforme Equagao 7.2.

S(N, P) T,(N)
E(N.P) === =~ FTAN.P) (7.2)

Para avaliar o desempenho de nossa implementacao paralela foi realizado uma apli-
cacao desta versao sobre uma regiao ctibica do projeto Virgo com 120 h™' Mpc de
lado e 2 245 649 particulas no redshift z = 0. Na Tabela 7.1 tem-se os tempos obti-
dos na execucao paralela do algoritmo FoF' variando-se o nimero de processadores
e na Figura 7.1 um esquema grafico desses tempos. A curva em vermelho representa
o tempo gasto pelo FoF-P para realizar o agrupamento e mostra um desempenho
muito acima do desempenho ideal. Ja a curva em azul representa o tempo gasto pelo

FoF-P mais o tempo gasto no pds processamento. Podemos ver que este tempo tem
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um limite maximo de desempenho em aproximadamente 50 processadores, quando
comeca a aumentar, ficando em funcao do tempo gasto no pds processamento, re-
presentado no gréafico pela curva verde. A justificativa para este comportamento é
que o pods processamento é realizado de maneira sequéncial, e pela lei de Amdahl
o desempenho de uma aplicacao em paralelo estd limitada a porcentagem de exe-
cugao serial do algoritmo. No nosso caso, isto se agrava porque o tempo gasto no
pos processamento aumenta com o aumento de processadores. No entanto, quando
comparamos o tempo gasto no FoF-P mais o tempo gasto no pds processamento
com o tempo ideal (tempo esperado na paralelizagdo) o desempenho do algoritmo

FoF-P se torna inferior ao ideal somente a partir de 280 processadores.

Na Tabela 7.2 pode-se observar as medidas de speed-up para o FoF-P e speed-up e

eficiéncia para o FoF-P + pds.

Tabela 7.1 - Tempo gasto na execucao paralela do algoritmo FoF variando-se o ntimero de

processadores.

# Processadores | Tempo FoF-P | Tempo Pés | Tempo FoF-P + Poés
1 36944 0 36944
4 4169.99 9.06 4179.05
6 1529.52 9.92 1539.44
12 328.79 12.20 340.99
24 88.27 18.96 107.23
48 28.51 30.24 58.75
96 12.05 53.70 65.75
144 9.00 76.37 85.37
192 7.77 99.04 106.81
240 7.27 119.26 126.53
288 6.93 141.22 148.15
336 6.81 161.82 168.63
384 6.63 182.65 189.28

A Figura 7.2 exibe uma comparagao entre o speed-up ideal e o speed-up obtido com
nossa versao paralela. Conforme se pode observar o speed-up obtido, sem considerar
o tempo de pos, apresenta um comportamento acima do ideal, ou seja, speed-up
super linear. Quando consideramos também o tempo gasto no pds processamento,

o speedup deixa de ser super-linear a partir de aproximadamente 287 processadores.
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Tabela 7.2 - Speed-up e eficiéncia para a versao paralela do algoritmo FoF.

# Processadores | Speed-up FoF-P | Speed-up FoF-P + Pés | Eficiéncia
1 1.00 1.00 1.00
4 8.86 8.84 2.21
6 24.15 24.00 4.00
12 112.36 108.34 9.03
24 418.53 344.53 14.36
48 1295.82 628.83 13.10
96 3065.89 561.88 5.85
144 4104.89 432.75 3.00
192 4754.7 345.89 1.80
240 5081.71 291.98 1.22
288 5331 248.37 0.86
336 5424.96 219.08 0.65
384 5572.25 195.18 0.51

Em desenvolvimentos futuros vamos paralelizar o pds processamento para melhorar

este escalonamento.
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Figura 7.1 - Andlise do tempo gasto, em fungdo do nimero de processadores, para en-
contrar os halos de matéria escura de uma amostra do Virgo com 2 245 649
particulas, utilizando nossa versao paralela do FoF.
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Figura 7.2 - Comparacao entre o speed-up do FoF-P e o speed-up linear para a amostra de
2 245 649 particulas.

De acordo com Foster (1995), situagoes que podem favorecer um desempenho super

linear sao as seguintes:

e Efeitos de cache: Em geral, em maquinas paralelas, cada processador tem
uma quantidade pequena de memoéria cache, e entao sé é possivel armaze-
nar nessa memoria uma pequena quantidade de dados. Porém, quando um
problema é resolvido usando um grande nimero de processadores, mais da-
dos podem ser armazenados na memoria cache e como o acesso aos dados
que estao na memoria cache é muito mais rapido do que o acesso aos dados
que estao na memoria principal, o tempo computacional total tende a di-
minuir. Deste modo, numa implementacao paralela, se o ganho no tempo
de execugao devido aos efeitos de memoria cache compensar o aumento no
tempo de comunicacao devido a utilizacao de processadores adicionais, isso

pode levar a uma eficiéncia maior do que 1 e a um speed-up super linear.

e Anomalias em buscas: Se a arvore de busca contém solucoes variando em
niveis de profundidade, entao, varias buscas no primeiro nivel, mas em
ramos diferentes, irao explorar menos nds da arvore antes de encontrar

uma solugao do que exploraria uma busca sequencial. Observe que, nesse
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caso, o algoritmo paralelo executado é diferente do algoritmo sequencial.

Na nossa versao paralela do algoritmo FoF s6 existe comunicagao entre o né mestre
e os processadores escravos, além disso, a divisao das particulas entre os diversos
processadores reduziu o espaco de busca e isso também pode ter favorecido o desem-

penho super linear.

7.2 Analise de Desempenho do Algoritmo Paralelo que Calcula Energia

Potencial Gravitacional

Também foi implementado, usando MPI, uma versao paralela do algoritmo que cal-
cula o espectro de energia potencial gravitacional para os halos de matéria escura
identificados pelo algoritmo FoF-P. A estratégia de paralelizacao utilizada foi dis-
tribuir os halos para os diferentes processadores e entao obter a energia para cada
esfera. Apos o calculo da energia, os processadores escravos enviam o resultado para
o processador mestre, que calcula a energia média e cumulativa para todas as esfe-
ras. O speed-up obtido, em um teste com um conjunto de 905 141 halos de matéria
escura € apresentado na Figura 7.3. Podemos verificar que o speed-up obtido é quase

linear.
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Figura 7.3 - Comparacao entre o speed-up da versao paralela do algoritmo para calculo do
espectro de energia, para um conjunto de 905 141 halos de matéria escura, e
o speed-up linear,
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7.3 Analise de Desempenho da Grade

Outro objetivo da tese é a implementacao de uma infra-estrutura de grade com-
putacional de astrofisica e o desenvolvimento de ferramentas de analise de dados
astronomicos a serem incorporadas na mesma. Nesse sentido foi desenvolvido uma
versao paralela do algoritmo de percolagao Friends of Friends e do algoritmo que cal-
cula o espectro de energia potencial gravitacional, bem como, scripts em linguagem

shell script para utilizacao dos mesmos na grade.

O ambiente de grade implementado nesta tese consistiu de 3 nds para processa-
mento sendo composto de: Um cluster CRAY /XD1, com 12 processadores Opteron
2.6 GHz do LAC/INPE, um cluster HP XC do Centro de Processamento de Alto
Desempenho (C-PAD) do INPE de Sao José dos Campos, com uma arquitetura es-
calar AMD-Opteron 2.2 GHz e interconexao de alta velocidade InfiniBand com uma
largura de banda de 2.5 Gbps, contendo um total de 112 CPUs, mas que por se tra-
tar de uma maquina Multi-usuarios, para este experimento apenas 15 processadores
foram disponibilizados. O terceiro né, localizado no Departamento de Eletronica e
Computacao da Universidade Federal de Santa Maria (UFSM) possui dois processa-
dores Intel Xeon 2.0 GHz quad-core, com um total de 8 nicleos de processamento.
Todas as maquinas possuem o sistema operacional linux e a biblioteca MPI usada
para a execucao em paralelo. A conexao aos clusters do INPE foi feita através de
uma maquina Intel Xeon 2.0 GHz da Divisao de Astrofisica - DAS/INPE. Pode se
observar que esta é uma grade heterogénea com diferentes arquiteturas e capacidade

de processamento.

Um quarto né de processamento localizado no departamento de Astronomia da
Universidade de Guanajuato (México) composto por uma servidora com dois pro-

cessadores Intel Xeon 2.8 GHz siz-core serd incorporado futuramente a grade.

O experimento realizado na grade para avaliagao de seu desempenho consistiu na
identificacao dos halos de matéria escura para os dados de simulagao em nove dife-
rentes redshifts, utilizando a versao paralela do algoritmo de percolagao Friends of
Friends (RUIZ et al., 2009; RUIZ et al., 2011). A obtencao dos halos para diferentes
redshifts sao tarefas independentes, sendo entao, totalmente adequadas para apli-
cagoes em grade. Deste modo, os 9 redshifts analisados foram distribuidos nos 3

clusters pertencentes a grade.
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Definindo Ts como sendo o tempo total correspondente a execucao sequencial do
conjunto de tarefas e T; o tempo total gasto na execucao de todos os jobs simulta-
neamente na grade, o speed-up (S) é definido como sendo a razao entre T e T. Con-
forme se verifica na Tabela 7.3, considerando os 3 clusters utilizados, Ts = 40.43 h
e T = 14.53 h, logo:

_ Ts 4043

T  14.53 s (7.3)

Tabela 7.3 - Tempo total gasto por cada cluster da grade.

Cluster Jobs | Ts (hh:mm) | Ts/Jobs (hh:mm)
C-PAD/INPE ) 14:32 02:54
LAC/INPE 3 13:57 04:39
UFSM 1 11:57 11:57
Total 9 40:26

Outra maneira de medir o desempenho da grade pode ser obtida se consideramos o
melhor e o pior caso, em que se avalia o tempo médio gasto na execucao de cada
tarefa no cluster mais rapido e no cluster mais lento. Conforme Tabela 7.3, o tempo
médio gasto para cada tarefa no cluster mais rapido foi de 2.9 horas, entao para as

9 tarefas teremos T = 26.1 h, portanto:

Ts 26.1
=—=——=1.80 7.4
T 1453 (7.4)
Ja para o pior caso, o tempo médio gasto por cada tarefa foi de 11.95 horas, logo

para as 9 tarefas teremos:

-7

107.55
14.53

7.40 (7.5)

As medidas de tempo apresentadas na Tabela 7.3 foram extraidas do arquivo de log

do OurGrid que registra o inicio e o fim de cada job.

Através da analise do tempo gasto na execucao das tarefas podemos ver que realizar a
tarefa em cada instituicao separadamente demandara um tempo de 26.1 h no melhor
caso (cluster mais répido) e 107.55 h no pior caso (cluster mais lento). Por meio
do uso compartilhado de recursos computacionais entre as instituigoes, utilizando

a tecnologia da grade computacional, o tempo gasto foi de 14.53 h, uma reducao
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significativa no tempo total de execugao. Outra grande vantagem no uso da grade
é que se durante a execucao das tarefas, algum né da grade deixa de funcionar
devido a uma falta de energia ou uma falha na rede, aquela tarefa automaticamente
¢ enviada para outro né que esteja ocioso, garantindo assim que o processamento

nao seja interrompido.

7.4 Analise do Espectro de Energia Potencial Gravitacional para 3 amos-

tras

Nesta Secao apresentamos os espectros de energia obtidos para todos os conjuntos
de dados, em diferentes redshifts. Vale lembrar que as medidas de redshift podem
ser associadas a determinadas épocas da evolucao cosmoldgica, assim, a andlise feita
com diversos redshifts visa mostrar o comportamento do espectro em diferentes
escalas de tempo. Na Figura 7.4 temos o espectro obtido para os dados da simulagao
em escala intermediaria. Na abscissa esta representado o nimero de onda, k, que
é o inverso da escala espacial (neste caso dada em Mpc), e na ordenada a energia
potencial gravitacional (Equagao 6.7) calculada. Os diferentes conjuntos de pontos
representam os resultados obtidos para os diferentes “instantaneos” da simulagao
(diferentes redshifts). Nota-se claramente que os diferentes redshifts apresentam um
comportamento bastante similar, com praticamente apenas uma diferenca de ponto
zero, ou seja, quanto mais recentemente, maior a energia potencial em qualquer
escala. Esse resultado é o esperado porque as estruturas vao se tornando cada vez
mais ligadas gravitacionalmente (ou, mais precisamente, cada vez mais as estruturas
se colapsam e evoluem para um estado ligado). Além disso, se pode perceber também
que o crescimento da energia potencial tem uma tendéncia a diminuir com o tempo,
mais uma vez algo esperado porque, com a expansao acelerada do Universo, os
objetos se afastam cada vez mais rapidamente e menos objetos entram em um regime
de ligagao e colapso gravitacional. Em relacao a forma desses espectros, vemos que
é aproximadamente “linear” no grafico logaritmico (ou, mais precisamente, segue
uma “lei de poténcia”) ao menos em parte do intervalo de escalas considerado. Como
verificado anteriormente por Caretta et al. (2008), hd um intervalo (0.01 < & < 0.07,
ou 14 a 100 h=' Mpc) em que a inclinagiao do espectro se aproxima da lei de —5/3

de Kolmogorov, evidenciando uma caracteristica tipica de processos turbulentos.

Na Figura 7.5, um comportamento similar é apresentado pelos espectros obtidos para
os dados da simulacao Millennium, inclusive para um intervalo parecido. Conside-

rando que esta simulagao é completamente independente (a menos dos parametros
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cosmoldgicos e das suposi¢oes fundamentais que sao praticamente as mesmas), e que
tem 80 vezes mais resolucao em massa, esses resultados podem ser tomados como

uma confirmacgao dos resultados anteriores.

A prova mais robusta, entretando, deve ser a dada pelos resultados com os espectros
obtidos dos dados observacionais (Figura 7.6). Aqui ndo hé suposigoes fortes como
no caso dos dados simulados, a excecao de algumas consideracoes sobre comple-
teza e acuracia das determinacoes de massa e outros parametros. Interessantemente,
os espectros obtidos para as 3 amostras revelam novamente uma similaridade em
relacao a forma e, outra vez, podemos identificar um intervalo onde os espectros
se aproximam de —5/3 (neste caso em escalas um pouco mais restritas, de 30 a
70 b= Mpc).
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Figura 7.4 - Espectro de energia potencial gravitacional para halos de matéria escura con-
siderando um cubo de aresta L = 239 h~'Mpc
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Figura 7.5 - Espectro de energia potencial gravitacional para halos de matéria escura de
galdxias considerando um cubo de aresta L = 500 h~!' Mpc
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Figura 7.6 - Espectro de energia potencial gravitacional para dados de observacao (gald-
xias), provenientes do projeto SDSS
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8 CONCLUSOES E CONSIDERACOES FINAIS

Neste trabalho, é apresentado um aprofundamento no estudo da caracterizacao da
formacao de estruturas no Universo como um processo que apresenta similaridades
com os processos turbulentos em fluidos. A andlise mostrou que tanto para dados de
simulagao de matéria escura, quanto para dados de observacao, o espectro de energia
potencial gravitacional segue uma lei de poténcia do tipo —5/3 em uma parte do

intervalo de escalas considerado.

Para chegar a esses resultados utilizamos computagao de alto desempenho e a tec-
nologia de computacao em grade. O experimento realizado mostrou a viabilidade
na implementagao de uma grade computacional para a Astronomia brasileira. Esta
tese apresenta a primeira aplicagao de cosmologia usando recursos de uma grade no

contexto do projeto BRAVO QINPE.

As principais contribuicoes desta tese sao:

e Implementacao de uma nova versao paralela do algoritmo Friends of Fri-
ends. O FoF-P é uma das ferramentas de anélise de dados (identificacao
de grupos em funcao do raio percolacao) que sera disponibilizada para a
comunidade astrondmica no portal do BRAVO QINPE.

e Implementacao paralela do algoritmo que calcula o espectro de energia

potencial gravitacional.

e Desenvolvimento do primeiro ambiente de grade para a astronomia do Bra-
sil com 2 aplicagoes: identificagao de halos de matéria escura com o FoF-P

e calculo do espectro de energia potencial gravitacional.

e Aplicacao do algoritmo de construgao de arvores de decisao J4.8 no de-
senvolvimento de classificadores baseados em atributos fotométricos para

separar objetos astronomicos em estrelas e galaxias.

e Obtencao do espectro de energia potencial gravitacional para os halos de
galdxias num cubo de dados de 239 h=! Mpc de lado da Simulacao de Es-
cala Intermediaria do consércio Virgo, usando o volume total da simulacao
em escala intermedidria de matéria escura (ampliando assim a anélise de

Caretta et al. (2008)) e confirmando seus resultados.
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e Obtencao do espectro de energia potencial gravitacional para os halos de
galdxias num cubo de dados de 500 b=t Mpc de lado da Simulacao Millen-

nium, que possui aproximadamente 80 vezes mais resolucao que a anterior.

e Obtencgao do espectro de energia potencial gravitacional para as galdxias
de 3 amostras de diferentes volumes (limitadas a redshifts 0.045, 0.068 e
0.1) do levantamento SDSS, confirmando assim que os resultados obtidos

para as simulacoes sao reproduzidos pelos dados observacionais reais.

Como trabalhos futuros propomos os seguintes desenvolvimentos:

e Paralelizacao do pds processamento para melhorar o escalonamento do
FoF-P.

e Implementagao paralela da versao nlog(n) do algoritmo FoF.

e Expandir a andlise de —5/3 para aglomerados e superaglomerados dos

dados da simulacao Millennium.

e Formulacao das equagoes de Navier-Stokes para o fluido césmico, conside-

rando a difusividade turbulenta.

e Busca da identificagao do expoente de intermiténcia, que seria o fator res-

ponsavel pela dinamica da agregacao das estruturas cosmicas.
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Resumo. Os registros de astronomia dtica constituem uma fonte de informagao
extremamente importante. Estas medidas sdo fundamentais para classificar estrelas
e galaxias. Este trabalho descreve o algoritmo de construcao de arvore de decisao
(J4.8) e sua aplicagdo na construgao de classificadores baseados em atributos fo-
tométricos para classificar objetos astronomicos em estrelas e galdxias. Dados do
projeto Sloan Digital Sky Survey (SDSS) foram utilizados para treinamento e vali-
dagao dos classificadores desenvolvidos. Os classificadores apresentaram indices de
acerto, sobre o conjunto de teste, superiores a 98% para a classificagdo de estrelas
e superiores a 99% para a classificagdo de galdxias.

Palavras-chave. Arvore de decisao, dados astrondomicos, parametros fotométricos.

1. Introducao

O entendimento sobre a origem e evolugao do Universo tem sido alterado ao longo
dos tempos. Anteriormente, prevalecia a visao aristotélica: existia uma fisica para
os fendmenos da Terra e outra fisica para os corpos celestiais. Isaac Newton alterou
para sempre este paradigma e desenvolveu um modelo fisico-matematico constituido
de poucos postulados e algumas leis, como a formulacao matematica da gravitagao
Universal. O modelo cosmolégico de Newton é de um Universo infinito aparente-
mente estavel e estatico.

Em 1917, Albert Einstein propds um modelo cosmoldgico relativistico, conside-
rando ainda o Universo como estatico. Alguns anos depois, dados de observacao
aliados a teoria permitiram uma das mais importantes descobertas da astronomia
no século XX: o Universo estd em expansao. Esta descoberta foi realizada por Hub-
ble em 1929, quando descobriu que as galdxias estao se afastando. Tal descoberta
marca o fim da era de um Universo estatico e o inicio de uma nova era. Surge,
entdo, o modelo cosmoldgico de um Universo em expanséo [7, 14].
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Conforme [14], a dindmica composta pela forga da gravidade e pela expansio
do Universo descreve a historia da formagao das grandes estruturas cosmolégicas
(galdxias, aglomerados de galdxias, super-aglomerados, etc.). As bases de dados as-
tronémicos existentes hoje fornecem uma possibilidade de estudo dessas estruturas
sem precedentes. Porém, o estudo dessas estruturas depende do correto mape-
amento de galdxias, mas, numa imagem astronémica nem sempre é facil fazer a
disting@o entre uma galdxia e uma estrela. As dificuldades para andlise baseada em
atributos fotométricos estio relacionadas a véarios fatores, entre eles: baixa lumi-
nosidade, baixo brilho superficial, perfis extensos, diferentes resolugdes angulares e
a razao sinal-ruido. Por exemplo, quanto mais distante estd uma galdxia do nosso
planeta, menor é o seu tamanho na imagem e menor é a luminosidade observada.
Quando se atinge um limite critico de tamanho e luminosidade é dificil distinguir
entre uma galdxia muito distante e uma estrela de baixa luminosidade da nossa
prépria galdxia [7].

A Figura 1 ilustra o tipo de dificuldade referente a luminosidade, na figura pode-
se observar que na parte superior é simples realizar a classificagao de um objeto, na
parte central a classificagao ainda é simples, mas o niimero de objetos nesse dominio
de luminosidade é muito grande para ser feito visualmente, na parte inferior a
identificagdo é muito complexa e necessita de métodos sofisticados. Tais métodos se
baseiam em um conjunto de parametros que descrevem a imagem. Esses pardmetros
podem ser fotométricos ou espectroscépicos. Porém, a aquisicio de espectros em
geral requer um tempo maior de observacao e utilizar dados fotométricos tornam
as observagoes mais eficientes.

Neste contexto, separar estrelas de galdxias a partir de dados fotométricos é um
desafio interessante e o objetivo deste trabalho é aplicar a técnica de arvores de
decisao a este problema. Ha na literatura uma série de trabalhos utilizando &rvores
de decisao para classificar objetos astronomicos [4, 20, 26, 27]. Outras técnicas de
classificagdo também muito utilizadas sdo as redes neurais artificiais [2, 8, 15] e o
algoritmo Friends of Friends [10].

Em particular, para dados do projeto Sloan Digital Sky Survey (SDSS) uma
abordagem em &drvores de decisao foi utilizada por [22] na classificacdo de objetos
fotométricos em estrelas, galaxias e Nucleos Galdcticos Ativos (AGN). Para o de-
senvolvimento do modelo foi utilizado o projeto ClassX. Este projeto é um sistema
online que foi originalmente desenvolvido para realizar a classificagdo de fontes de
raio X. O algoritmo de criacao da arvore de decisao utilizado pelo ClassX € o sistema
OC1 de [16].

Arvore de decisdo também foi utilizada por [3] para realizar a classificagdo de
objetos da terceira divulgagao de dados do SDSS em estrelas, galdxias ou “nem
estrela nem galdxia”. O classificador foi treinado sobre um conjunto de 477.068
objetos espectroscopicamente classificados. Posteriormente, o classificador desen-
volvido foi utilizado em cerca de 143 milhoes de objetos do projeto, sendo este o
primeiro trabalho a utilizar drvores de decisao para classificar um conjunto inteiro
de dados do SDSS.

No presente estudo, serd utilizado algoritmo de construcao de arvore de decisao
C4.5 [18], implementado no software Waikato Environment for Knowledge Analysis
(WEKA) como J4.8 [25], para desenvolver classificadores baseados em atributos
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Galéxia Estrela

Figura 1: Exemplos de dificuldade crescente de separacgao estrela-galdxia — Fonte:

[7].

fotométricos para serem utilizados na classificacao de objetos astronémicos do pro-
jeto SDSS em estrelas ou galaxias. As demais se¢oes deste trabalho estao divididas
da seguinte maneira: Na Sec@o 2 tem-se a descrigao do algoritmo C4.5, a Secgao 3
apresenta os dados utilizados no treinamento e validacao dos classificadores, os re-
sultados obtidos sao apresentados na Secao 4. Finalmente, a Secao 5 é reservada as
consideragoes finais.

2. Arvores de Decisio e Classificacao

Dado um conjunto de objetos descritos em termos de uma colegao de atributos,
estes objetos podem pertencer a diferentes classes. Cada atributo expressa alguma
caracteristica importante de um objeto. Parte destes objetos, serdo considerados
para o treinamento e tem sua classificagdo previamente conhecida. Conforme [19]
é possivel desenvolver uma regra de classificagdo que pode determinar a classe de
qualquer objeto a partir dos valores dos seus atributos. Tal regra de classificagao
pode ser expressa como uma arvore de decisdo. Uma arvore de decisao é uma estru-
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tura simples em que as folhas contém as classes, os nodos nao-folhas representam
atributos baseados em testes com um ramo para cada possivel saida [11, 18, 19].
Para classificar um objeto, comega-se com a raiz da arvore, aplica-se o teste em
cada nodo e toma-se o ramo apropriado para aquela saida. O processo continua e
quando uma folha é encontrada o objeto é classificado segundo a classe indicada
naquela folha.

Com os atributos adequados, é sempre possivel construir uma arvore de de-
cisdo que classifique corretamente os objetos no conjunto de treinamento e normal-
mente existem muitas drvores de decisao corretas. Mas o objetivo dos algoritmos
de indugéo (construgédo) é ir além do conjunto de treinamento, isto é, criar arvores
capazes de classificar corretamente outros objetos. Para conseguir isto, tais algo-
ritmos devem capturar alguma relagao significativa entre a classe do objeto e os
valores de seus atributos.

Sao diversos os algoritmos de indugao de arvores de decisao conhecidos na lite-
ratura, dos quais destacam-se: Random Forest [5, 6],ADTree [9], NBTree [12], C4.5
[18] e 0 ID3 [19]. O algoritmo ID3 e o C4.5 sdo os mais populares.

2.1. Algoritmo de Indugao C4.5 ou J4.8

Como formar uma arvore de decisao para um conjunto C' de objetos? Se C é
vazio ou contém somente objetos de uma mesma classe, a arvore de decisao mais
simples contém uma folha que representa essa classe. Caso contrario, seja T algum
teste sobre um objeto que tem os possiveis resultados O1,0s,...,0,,. Existe um
mapeamento entre cada objeto em C associado aos resultados para T, portanto T'
produz uma partigdo {C1,Ca,...,Cy} de C, com C; contendo aqueles objetos que
tem resultado O;. Se cada subconjunto C; pode ser substituido por uma arvore de
decisdo, o resultado serd uma arvore de decisdo para todos os elementos de C'. No
pior caso essa estratégia fornecerd subconjuntos de um tnico objeto. Assim, uma
vez que, um teste que gera uma divisao nao trivial de qualquer conjunto de objetos
sempre pode ser encontrado, este procedimento produzird uma arvore de decisao
que classifica corretamente os objetos em C' [19].

A escolha do teste é crucial para a arvore de decis@o ser simples. O algo-
ritmo C4.5 adota um critério baseado na teoria da informagao que depende de
duas hipdteses:

e No caso de uma amostra de objetos que pertencem somente a duas classes, por
exemplo, P e N, um objeto qualquer pertencera a classe P com probabilidade
p/(p + n) e a classe N com probabilidade n/(p + n), em que p é o ndmero
total de objetos que pertencem a classe P e n o numero total de objetos
pertencentes a classe N.

e Quando uma arvore de decisdo é usada para classificar um objeto, ela re-
torna uma classe. Arvore de decisdo pode ser considerada como uma fonte de
mensagem P ou N em que a informacgao necessaria para gerar a mensagem é
obtida conforme equagio (2.1).

p D n n
I(p,n)=— lo — ) ——1o — . 2.1
(p.m) p+n g2<p+n) p+n g2<p+n> 2.1)




Classificacao de Dados Astronémicos 79

Se o atributo A com os valores [A;, Ao, ..., A,] é usado para a raiz da drvore
de decisdo, ela dividird C' em {C1,Cs,...,C,}, onde C; contém aqueles objetos em
C que tem valores A; de A. Considere C; contendo p; objetos da classe P e n; da
classe N. A informacao necesséria para a subdrvore em C; é I(p;,n;). A informacio
necessaria para a arvore com A como raiz é obtida com a média ponderada, conforme
equagao (2.2)

“~ pi N

B4) = p+n

I(pi,n;), (2.2)
i=1

em que o peso para o i-ésimo ramo é proporcional aos objetos em C' que pertencem
a C;. Portanto, o ganho de informacgao obtido por esse ramo usando o atributo A
é dado pela equagéo (2.3)

G(A) =I(p,n) — E(A). (2.3)
O algoritmo C4.5 examina todos os atributos candidatos e escolhe A que maximiza
o ganho de informagao. O processo é repetido recursivamente para obter os demais

nds e formar a drvore de decisdo com os subconjuntos restantes [18, 19]. Na Figura 2
pode-se observar um fluxograma do algoritmo de construgao de arvore de decisao.

| Inicio I
| 3

_.[ Escolha um atributo para representar o nd.

o+

Crie um ramo separado na arvore
para cada valor do atributo escolhido.

L 4

Cologue as instdncias nas folhas
considerando o valor desse atributo

Para cada folha:
Todas as
instancias sdo da
mesma classe?

Associe essa
classe a folha.

Figura 2: Fluxograma do algoritmo de arvore de decisao — Fonte: [18].
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3. Aquisicao dos Dados e Parametros Utilizados

Os dados utilizados neste trabalho sdo dados de seis anos do projeto SDSS [1].
Este levantamento cobre uma &area de aproximadamente 10.000 graus quadrados
do céu, contendo imagens de 287 milhdes de objetos. A camera do SDSS mede
quao brilhantes sao os objetos em cinco bandas fotométricas denominadas u, g, r,
i, z. Além disso, hd também o levantamento espectroscépico, que cobre uma area
de aproximadamente 7.500 graus quadrados, com mais de um milhdao de objetos
catalogados.

A classificacao de objetos baseada nos espectros é mais confidvel. Sendo assim,
os objetos do catdlogo fotométrico foram selecionados levando em conta também as
informacoes do catdlogo espectroscopico, de forma a minimizar a falsa classificacao
de objetos nas amostras de treinamento e de testes.

Cada objeto identificado nas imagens é classificado pelo préprio pipeline do
SDSS, em todas as cinco bandas. O mesmo ¢ feito para os dados espectroscdpicos,
de forma que ha seis parametros. Os parametros relacionados com esta classificagao
sao type-u, type-g, type-r, type-i, type-z e SpecClass. Os cinco primeiros recebem
os valores 3 se for galdxia e 6 se for estrela e SpecClass é 1 no caso de estrela e 2
se galaxia. Baseando-se nisso, o primeiro critério de selegao foi exigir que o objeto
tenha a mesma classificacao nestes seis parametros simultaneamente. Isso reduz a
quase nula a probabilidade de ter na amostra um objeto classificado erroneamente
(1.5 % dos objetos classificados nas bandas u, g, r, i € z como galdxias ndo possuem
a mesma classificagdo quando considerado o espectro).

Entre estes objetos seguramente classificados como estrelas e galdxias, foram
ainda impostas restrigoes aos flags de qualidade, gerados pelo pipeline do SDSS,
relacionados & saturagao do objeto e & deteccao de mutiplos picos de intensidade
nas imagens. A amostra final é composta por 43.289 estrelas e 452.400 galéxias. Os
dados foram obtidos através do servidor CasJobs do SDSS [13, 23, 24].

Dos objetos da amostra final foram selecionados os parametros fotométricos
considerados relevantes na distingao entre estrelas e galdxias, em todas as cinco
bandas. A seguir uma breve descricao desses parametros.

e nprof: De cada objeto é extraido o perfil radial de brilho superficial. Este per-
fil é dado como a média azimutal do brilho em uma série de anéis, cujos raios
podem ser encontrados na tabela 7 de [21]. O parametro nprof corresponde
ao numeros de anéis para os quais ainda existe um sinal mensuravel.

e PetroR50, PetroR90: Para cada objeto é definido o perfil de brilho su-
perficial Petrosiano [17], e a partir deste sdo definidos os raios PetroR50 e
PetroR90, que correspondem aos raios que compreendem 50% e 90% do fluxo
Petrosiano, respectivamente. De uma maneira simplificada, estes podem ser
entendidos como uma medida da ”extensao”do objeto. Objetos mais difusos
como galdxias tendem a ter o raio petrosiano maior.

e isoA, isoB: Os atributos isoA e isoB sao definidos como o eixo maior e o
eixo menor da figura geométrica representativa do objeto e sao utilizados
para encontrar a excentricidade. Logo, ambos se convertem em um tnico
parametro a ser utilizado no treinamento.
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e Magnitudes: Foram utilizadas as magnitudes Petromag, PSFmag, Fiber-
mag, Modelmag. Magnitude é uma medida do brilho aparente do objeto e
cada uma das quatro magnitudes sao obtidas considerando modelos diferentes
para o perfil de brilho: perfil petrosiano, perfil da Point Spread Function, da
fibra 6tica (dado espectroscépico) e a magnitude baseada no modelo que me-
lhor se ajusta. Uma descri¢ao detalhada das magnitudes pode ser encontrada
em [21].

e Redshift espectroscépico: Este ndao é um dado fotométrico, mas sim obtido
a partir dos espectros. Como ¢é baseado em linhas de emissao e absor¢ao, nao
apenas no fluxo em bandas, é uma medida mais precisa de distancia do que o
redshift fotométrico. O redshift de um objeto é medido como o deslocamento
relativo do comprimento de onda emitido pela fonte e o observado:

_ )\Observado - )\Emitido (3 1)
)\Emitido

0 aumento no comprimento de onda é causado pela expansdo do universo:
quanto mais distante o objeto, maior é o seu redshift (z). Apesar de esperar-
se que estrelas tenham sempre o redshift nulo, isso nem sempre é verdade,
pois a mudanga no comprimento de onda também pode ser causada por efeito
Doppler devido ao movimento da fonte em relagdo ao observador.

4. Resultados Obtidos

O treinamento (criacdo da drvore) foi realizado com um conjunto de 10* objetos (925
estrelas e 9075 galdxias) utilizando-se o algoritmo J4.8. As drvores foram criadas,
analisadas e modificadas (variando-se o nimero minimo de objetos por folha, fator
de confianga usado na poda, entre outros) para evitar que regras muito complexas
mas que correspondem a poucos casos no conjunto de dados fossem criadas. Na
verdade, uma arvore de decisao é semelhante a um sitema especialista, pois fornece
um conjunto de regras que devem ser aplicadas a um determinado objeto para
obter sua classe. Nesta secao, sera apresentado o desempenho de duas arvores que
foram implementadas em linguagem C e testadas sobre o conjunto total de amostras
(495.689 objetos).

O atributo redshift permite classificar de imediato os objetos em estrelas e
galdxias. Assim, a amostra de treinamento continha todos os atributos fotométricos
descritos na Secao 3, juntamente com o redshift espectroscépico. Nesse caso, o ob-
jetivo do treinamento era verificar a robustez do algoritmo J4.8 na identificagao do
atributo mais importante para a separacao das classes. A drvore de decisao ob-
tida com esse conjunto de treinamento definiu um valor critico para o redshift: se
redshift < 0,001481 o objeto é classificado como estrela, se redshift > 0,001481 o
objeto é uma galdxia. A aplicagdo dessa regra sobre a amostra total forneceu um
indice de acerto de 99.99%. Este resultado demonstrou a eficiéncia do algoritmo na
escolha do atributo hegemoénico na classificagao.

Apoés este teste, o proximo passo foi remover o pardmetro redshift do conjunto
de treinamento e realizar a criagdo de arvores somente com os outros parametros
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fotométricos, portanto, cada objeto do conjunto de treinamento é descrito em termos
de 40 parametros (8 atributos x 5 bandas). A estratégia de sele¢do de atributos
utilizada pelo algoritmo J4.8 permitiu a identificagao do parametro PetroR50 como
o atributo que fornece uma melhor separagao entre as classes, ou seja, que contém
a maior quantidade de informacgao. A Figura 3 exibe a primeira drvore e seu
desempenho sobre o préprio conjunto de treinamento (10.000 objetos). Os ntimeros
dentro dos retangulos que representam as classes (estrela ou galdxia) indicam a
quantidade de objetos classificados corretamente/erroneamente por aquela folha.
Para a criagao desta arvore foi usado poda, fator de confianga de 0,25 e valor
minimo de 5 objetos por folha. Na Figura 4 tem-se a segunda arvore e também
seu desempenho sobre o conjunto de treinamento. Os parametros de configuragao
foram os mesmos da primeira com exce¢ao do nimero minimo de objetos por folha
que, nesse caso, foi estipulado 20 objetos.

PetroRS0i

<=0,94755 »0,94755
<=0,972532 =0,92532 <=1.04593 >1.04593

Estrela PetroRS0 Galaxia
{907/3) b (9043/0)

<=0,97525 097525 <=0.92242 092242

/. \ /N

Estrela Galaxia Estrela Galaxia

{17/1) {8/0) (8/3) (17/0)

Figura 3: Esquema da primeira arvore de decisao

A Tabela 1 apresenta os resultados obtidos com as duas arvores sobre o conjunto
de teste. Observa-se que os resultados usando a primeira arvore indicam que 523
estrelas do total de 43.289 foram classificadas erroneamente como galaxias e 24 es-
trelas nao foram classificadas devido a auséncia de algum atributo. Na classificagao
de galéaxias, os resultados mostram que 1.866 galaxias do total de 452.400 foram clas-
sificadas erroneamente como estrelas e 52 galdxias nao foram classificadas, também
devido a auséncia de algum atributo. O indice de acerto para a classificacao de es-
trelas em termos de porcentagem foi de 98,79% e para a classificagao de galdxias foi
de 99,59%. Os resultados obtidos com a segunda arvore mostram que 568 estrelas
foram classificadas erroneamente como galdxias e 13 estrelas nao foram classificadas.



Classificacao de Dados Astronémicos 83

PetroR50i

<=0,94755 »0,94755
Estrela Galdxia
(932/12) (9068/5)

Figura 4: Esquema da segunda arvore de decisao

Na classificacao de galaxias, 2.344 foram classificadas erroneamente como estrelas e
45 nao foram classificadas. O indice de acerto para a classificagao de estrelas foi de
98,69% e para a classificagdo de galdxias foi de 99,48%. Finalmente, na dltima linha
da tabela tem-se o indice kappa, que é uma medida da acuracia da classificagao,
obtido por meio da matriz de confusdo. Quanto mais préximo de 1 for o indice
kappa, melhor é o desempenho do classificador.

Tabela 1: Resultados obtidos com as duas arvores de decisdo sobre o conjunto de
495.689 objetos astronomicos.

1% arvore 22 arvore
Estrelas | Galaxias | Estrelas | Galaxias
Estrelas 42.742 523 42.708 568
Galaxias 1.866 450.482 2.344 450.011
Objetos nao classificados 24 52 13 45
Indice de acerto 98,79% 99,59% 98,69% 99,48%
Indice kappa 0,97 0,96

Pode ser observado na Tabela 2 o indice de acertos referente a classificacao
de estrelas e galdxias do projeto SDSS obtidos com os classificadores desenvolvidos
neste trabalho e também com os trabalhos de [22] e [3]. Os parametros fotométricos
utilizados em ambos os trabalhos da literatura foram as cores dos objetos. A cor
de um objeto pode ser medida através das diferengas de magnitudes entre os filtros.
No trabalho de [22] foi usado as diferengas u —g, g —r, r —4, i — 2z e g — 4. J4d no
trabalho [3] foi utilizado as mesmas cores que [22] com excegdo de g —i. Conforme
pode ser observado, os classificadores baseados em arvores de decisdo mencionados
neste trabalho utilizando parametros fotométricos, apresentaram um desempenho
similar ao obtido nos trabalhos de [22] e [3]. O indice de acerto na classificagao de
estrelas foi cerca de 0,60% superior a [22] e cerca de 5, 30% superior a [3]. Para a
classificagao de galdxias o indice de acerto foi cerca de 1,00% superior a ambos os



84 Ruiz, Campos Velho, Santos e Trevisan

trabalhos da literatura.

Tabela 2: Comparagao entre os resultados obtidos neste trabalho e os obtidos pelos
trabalhos de Suchkov et al. [22] e Ball et al. [3].

Classificadores Atributos Indice de acerto
utilizados Estrelas | Galaxias

Suchkov et al.[22] Cores dos objetos 98,10% 98,50%

Ball et al.[3] Cores dos objetos 93,40% 98,20%

12 4rvore Raio PetroR50 (bandas i, r, g e z) | 98,79% 99,59%

22 arvore Raio PetroR50 (banda i) 98,69% 99,48%

5. Consideracoes Finais

A técnica de arvores de decisao foi empregada na classificacao de estrelas e galaxias
para dados do projeto SDSS, com base em parametros fotométricos, onde o algo-
ritmo de construgao empregado foi o C4.5, implementado no software WEKA como
J4.8. A estratégia do sistema de drvores de decisdo é um sistema automatico de pro-
jeto de um classificador, baseado em aprendizado de maquina, que tornam explicitos
os atributos mais relevantes. Existem algumas diferencas entre os indices de acerto
obtidos com o presente trabalho e os resultados da literatura. Estas diferencas po-
dem ser atribuidas a vdrios fatores, entre eles: (a) nos trabalhos anteriores outras
classes foram consideradas (e nao somente estrela/galdxia); (b) hd diferencgas nos
parametros fotométricos analisados e/ou limiares considerados; (c) estratégias da
configuracao das arvores de decisdo (nimero minimo de objetos por folhas, dentre
outros); (d) os autores citados utilizaram outros algoritimos para implementar seus
classificadores baseado em arvores de decisao.

Os classificadores desenvolvidos com arvores de decisao no presente trabalho
alcangaram desempenho similar aos classificadores desenvolvidos por Suchkov et
al. [22] e Ball et al. [3]. Esses resultados mostram que o algoritmo de indugao
testado é robusto para o desenvolvimento de classificadores com base em atributos
fotométricos dos dados do projeto SDSS.

Abstract. The optical measurement data constitute a source of very important
information for the astronomy. Such measurements is fundamental to classify stars
and galaxies. This work describes the algorithm to design decision trees (J4.8
algorithm). The classifiers were employed to the astronomical data from the project
Sloan Digital Sky Survey (SDSS). The performance for the best classifiers for the
test set was greater than 98% for stars classification, and greater than 99% for
galaxies classification.
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