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RESUMO

Em conseqiiéncia do especial interesse fisico e complexidade das tempestades espaciais, bem
como o seu impacto social e econdmico em importantes atividades humanas no espago, ha uma
grande motivagio para a compreensio da dinidmica do Clmwa Espacial e o aptimoramento da
funcionalidade das ferramentas de previsido de tempestade magnéticas intensas. Neste trabalho é
apresentado um método 'original de previsio de tempestades magnéticas baseado nas
caractetisticas fisicas das estruturas interplanetirias e nos processos de acoplamento entre o
vento solar e a magnetosfera. Para o seu desenvolvimento foram realizados trés estudos: 1) a
origem interplanetitia das tempestades magnéticas intensas; (2) as condigdes necessirias para
ocorrerem tempestades magnéticas intensas, diferenciando as estruturas interplanetirias; e (3) a
resposta global da magnetosfera durante a passagem de estruturas geoefetivas. Para isso foram
utilizadas as medidas do campo magnético interplanetirio e dos parimetros de plasma,
composigio e grau de ionizagio do vento solar, juntamente com o monitoramento do estado da
magnetosfera provido por indices de atividade geomagnética. Estes estudos mostraram que a
magnetosfera responde de forma diferenciada a diferentes estruturas geoefetivas, tanto em
termos do tempo para atingir um determinado nivel de atividade quanto em termos da evolugio
em varias etapas da fase ptincipal em resposta a injecdo multipla de energia. O método de
previsio de tempestades magnéticas permite realizar previsdes bem sucedidas do nivel de
atividade magnetosférica apds examinar cerca de 20% de uma estrutura geoefetiva. Para eventos
de longa-duragio com campo magnético direcionado para o sul, tais como nuvens magnéticas o

tempo de previsio pode ser desde algumas horas até 10 horas.






ABSTRACT

As a consequence of the social and economic impact of magnetic storms in several human space
activities, there is a great motivation to understand the dynamics of the Space Weather and to
improve the magnetic storm forecast tools. In this work it is shown an original methodology for
intense magnetic storms forecasting based on the physical features of the interplanetary
structures and the solar wind — magnetosphere coupling processes. For this development three
studies were performed: (1) the interplanetary origin of intense magnetic storms; (2) the
interplanetary conditions necessary to observe intense magnetic storms; and, (3) the global
magnetospheric response duting the passage of geoeffective structures. In order to do so we
used measurements of interplanetary magnetic field and solar wind plasma parameters,
composition and ionization states, together with geomagnetic activity indices as a measutement
of the magnetospheric activity level. These studies show that the magnetospheric response in a
different way to different geoeffective structures in terms of the time necessary to reach an
activity level as well as the development of the main phase in several steps as a response to the
multiple energy injection associated. The magnetic storms forecasting methodology allows
realizing successful predictions of the magnetosferic activity level after observing around 20% of
a given geoeffective structure. For southward long duration interplanetary magnetic field events,

as magnetic clouds, the forecasting time is from few to 10 hours.
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CAPITULO1

INTRODUCAO

1 InteragZo vento solar - magnetosfera

11 Processos basicos

Os principais processos fisicos no Geoespago estao associados a ocorréncia das tempestades
magnéticas. Elas resultam do acoplamento entre o vento solar, a magnetosfera, a ionosfera, a
atmosfera superior, e ocasionalmente, através de intensas correntes induzidas, a superficie
terrestre [e.g., Kivelson ¢ Russell, 1995). A Figura 1 apresenta esquematicamente o processo de
acoplamento entre o vento solar € a magnetosfera terrestre, em que o campo magnético € o

vento solar afetam diretamente o Geoespago € o sistema solar como um todo.

Figura 1. Representagio esquemética do acoplamento Sol-Terra, onde 0 campo magnético
interplanetdrio e o vento solar controlam diretamente as condi¢des do Geoespago.







A magnetosfera terrestre € uma cavidade formada no vento solar pela interagio do campo
magnético terrestre com o plasma que compde o vento solar. E altamente estruturada tanto em
termos de seu campo magnético quanto de suas caracteristicas de plasma [Kivelson ¢ Russell, 1995;
DParks, 1991].

O campo geomagnético é formado por correntes que fluem no niicleo da Terra. Na regido
externa 2 superficie terrestre pode ser aproximadamente representado por um dipolo magnético
alinhado com o eixo de rotacZo [e.g., Jacobs, 1991].

O vento solar € um fluxo supersdnico de plasma completamente ionizado que se move
radialmente a partir do Sol. Ele resulta da grande diferenca de pressdo entre a corona solar € o
espaco interplanetdrio. Esta diferenca de pressdo acelera o plasma da corona para 0 meio
interplanetdrio, apesar da atrago gravitacional exercida pelo Sol. A sua existéncia foi proposta
por Biermann, por volta de 1950, a partir do estudo da formacio das caudas dos cometas. A
existéncia de um fluxo de plasma continuo foi confirmada em 1962 com as primeiras medidas i»
situ reportadas por Neugebauer e Snyder [citados por Brands, 1970]. Medidas dos parfimetros de
plasma realizadas por instrumentos a bordo de sondas descrevem detalhadamente as
propriedades do vento solar desde a 6rbita de Merciirio at€ a regiio préxima a heliopausa. A
Tabela 1 apresenta as propriedades do vento solar observadas préximo a érbita da Terra (1 UA).

Tabela 1: Propriedades do vento solar observadas préximo 2 6rbita da Terra (1 UA). Fonte:
Kivelson e Russell [1995], p. 92.

Densidade de prétons 6.6 cm3
Densidade de elétrons 71 cm?
Densidade de Het+ 0.25 cm3
Velocidade 450 km/ s
Temperatura de prétons 1.2x 166K
Temperatura de elétrons 14x10°K
Campo magnético 70T




O plasma que compde o vento solar € permeado pelo campo magnético interplanetdrio que
desempenha um papel importante nos processos de interacdo do vento solar com a
magnetosfera. Este campo magnético € a extensdo interplanetaria do campo magnético do Sol
carregado pelo vento solar em conseqii€ncia do congelamento das linhas de campo magnético
no fluxo de plasma. A Figura 2a apresenta esquematicamente o campo magnético dipolar do Sol.
Em uma primeira aproximacdo o campo magnético solar € um dipolo estendido com o eixo
aproximadamente alinhado com o eixo de rotaggo solar. Neste modelo simplificado as linhas de
campo s30 aproximadamente radiais préximo ao Sol, direcionadas para o Sol acima do plano de
simetria e na direciio oposta abaixo do plano. A regifo de transicio entre as linhas de campo
direcionadas para o Sol e a partir deste no meio interplénetéﬁo ¢ relativamente fina, ndo
necessariamente planar, e € chamada de lamina de corrente heliosférica (beliospheric current sheet -
HCY). Assim a lamina de corrente heliosférica divide a heliosfera em duas regides: um hemisfério
com polaridade magnética positiva e outro com polaridade magnética negativa. A polaridade do
campo magnético solar depende da fase do ciclo de atividade magnética de aproximadamente 22
anos. A expansdo radial do vento solar e a rotagdo do Sol fazem com que o campo magnético
interplanetirio apresente uma forma geométrica de uma espiral de Arquimedes [Bur/aga, 1995].
Na Figura 2b s@o apresentadas a configuracdo das linhas de campo magnético e a configuracao

das linhas de corrente ortogonais a0 campo magnético.

gresonenng iy

a {b)

MAGRETIC FHELD LINES

\

! CURRENT CINES
ORTMOGOMAL 10
HAGNETIC FIELD

Figura 2: (a) Representacio esquemaética do campo magnético dipolar do Sol. A 1imina de
corrente separa regides de polaridades magnéticas diferentes. (b) Esquema das linhas de
campo magnético e de corrente no plano ecliptico. Fonte: Parks (1991, p. 2)
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Os elementos bésicos da interagdo quase estética do sistema vento solar-magnetosfera, deduzida
por anos de observacdes, sio apresentadas na Figura 3. A fronteira externa, chamada
magnetopausa, separa a regido onde o campo geomagnético domina os processos fisicos da
regido controlada pelo vento solar. A fronteira interna, localizada na base da ionosfera, separa a
atmosfera ionizada da neutra. A ionosfera também desempenha um papel muito importante,
tendo em vista que é a segunda fonte de plasma para a magnetosfera, fornecendo principalmente
fons de hidrogénio, hélio e oxigénio. A magnetosfera é assimétrica. Ela é comprimida em uma

face e alongada na outra diregio, formando uma cauda magnética [Parks, 1991],
Nas préximas segGes sdo revisados os processos bésicos de interacdo entre o vento solar e a

magnetosfera terrestre.

L
MAGNETOSHEATH

T BOUNDARY LAYER © .1

P

SOLAR WIND GEOMAGNETIC TAL

———

Figura 3. Representagio esquemdtica da estrutura da magnetosfera terrestre. Figura mantida
no idioma original. Fonte: Parks, G K., Physics of space plasmas : an introduction, ix, 538 p. pp.,
Addison-Wesley, Redwood City, Calif., 1991.
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1.1.1 Modelo da magnetosfera fechada

A descrigio do processo bdsico de interagio entre o vento solar € 0 campo magnético terrestre
baseia-se em dois principios fisicos. O primeiro est4 associado ao conceito de congelamento das
linhas de campo magnético no fluxo de plasma (frogen-in-flux), isto €, estd associado 3 maneira
como o fluxo de plasma interage com o campo magnético, € o segundo est4 associado ao efeito

do campo magnético sobre o plasma [Buriaga, 1995].

Plasmas que ndo apresentam colisSes (colisioness plasmas) ndo se misturam facilmente, ao invés,
tendem a formar células relativamente uniformes permeadas pelo campo magnético. Estas
células sdo separadas por finas lAminas de corrente através das quais praticamente ndo h4 fluxo
magnético. Como conseqiiéncia da lei de Faraday, um plasma que apresenta alta condutividade
deve ter um campo elétrico préximo a zero em um referencial em repouso. De outra maneira, ele
deve conduzir uma grande corrente elétrica. Desta forma, o campo magnético € transportado
pelo fluxo de plasma e as linhas de campo s#o torcidas e entrelacadas 2 medida que o fluxo se
torce € entrelaga. Um exemplo deste efeito € o campo magnético interplanetério (interplanctary
magnetic field - IMF), que representa o campo magnético do Sol transportado pelo vento solar
através do meio interplanetério. Como foi mencionado anteriormente, ele apresenta a estrutura

geométrica de uma espiral em grande escala.

Cada particula do plasma com carga g, movendo-se com velocidade V, na presenca de um
campo magnético B, experimenta uma forca gV xXB (Forca de Lorentz). Somando-se a forca
exercida sobre cada carga em uma regido, verifica-se que a forga resultante tende a se opor a
tor¢do € ao entrelacamento das linhas de campo magnético e a sua compressfo. A forca exercida
¢ composta por dois elementos. O primeiro € a pressdo efetiva exercida pelo campo magnético
sobre o plasma que € proporcional ao quadrado do campo magnético e atua de forma a se opor
as compressdes e rarefacdes. E o segundo € a tensdo exercida sobre o plasma resultante da
torcdo das linhas de campo e que atua de forma a se opor 2 tor¢fio € ao entrelacamento das

linhas de campo.

Tendo em vista que o fluxo de plasma do vento solar € congelado ao IMF e que o plasma
terrestre a0 campo geomagnético, os plasmas destas duas regides ndo se misturam. Desta forma,

o vento solar restringe a influéncia do campo magnético terrestre a uma regifo ao redor do

12



planeta, a magnetosfera. A lei de Ampere nos diz que uma folha de corrente deve fluir nesta
interface. Esta superficie é conhecida com magnetopausa e a corrente como corrente Chapman-
Ferraro. Através da magnetopausa o campo magnético usualmente passa por uma abrupta

mudanga.

Em consegiiéncia da diferenca de velocidade entre o vento solar e a Terra ser bem superior as
velocidades caracteristicas do vento solar, ocorre a formacéio de uma onda de choque (bow shock)
a frente da magnetopausa. Logo atrds do choque o fluxo perde velocidade, € comprimido e
aquecido, formando uma camada turbulenta que envolve a magnetopausa. Esta regido €

conhecida como bainha magnética (magnetosheath).

A dimensdo da magnetosfera é determinada pelo balango de pressdo entre a pressdo na
magnetosfera, que é essencialmente devido 2 pressdo magnética, e a pressido que o vento solar
exerce, que é devido 2 combinagio da pressdo cinética e da pressdo magnética. A pressio na
bainha magnética é, portanto, determinada pelo fluxo de momento do vento solar [e.g., Kivelson
e Russell, 1995} Desta forma, os termos dominantes da pressio do vento solar e da
magnetosfera se equilibram, isto €,

2
M

2y

2
PrsVys =

onde p, é a densidade de massa e v,  é a velocidade do vento solar, B,, € o campo

geomagnético, e 4, é a constante de permeabilidade magnética no vicuo. A magnetosfera é

assimétrica. Ela é comprimida em uma face e alongada na outra diregfo, formando uma cauda

magnética. A regido da magnetopausa voltada para o Sol no equador terrestre esta localizada
tipicamente em torno de 10 raios terrestres (R, = 6375km). Assim como os cometas, a

magnetosfera terrestre apresenta uma longa cauda. Apesar da interagdo entre o vento solar e o
campo magnético terrestre ocorrer na auséncia de colisdes, é transferido parte do momento e da

energia do vento solar para o campo geomagnético que se expande na diregdo do fluxo do vento
solar. A cauda magnética foi observada além de 200 R;. Uma grande fracfio desta energia

armazenada na cauda é dissipada na regido auroral e na magnetosfera interna [Parks, 1991].

13



1.1.2 Modelo de magnetosfera aberia

No cendrio apresentado na secdo anterior, na bainha magnética as linhas de campo sio
comprimidas contra a magnetopausa e arrastadas pelo fluxo turbulento, e em tltima andlise
deslizam ao redor da cavidade em direcdo aos flancos congeladas ao fluxo de plasma. No
entanto, em periodos que o campo magnético interplanetdrio € direcionado antiparalelamente ao
campo geomagnético, a condicio de congelamento das linhas de campo magnético ao fluxo de
plasma € relaxada na magnetopausa. O campo magnético interplanetério se difunde em relacdo
ao fluxo de plasma, permitindo que os campos magnéticos terrestres e interplanetérios se
conectem através da fronteira. Este processo é conhecido como reconexdo magnética. Dungey,
nos anos 60, foi o primeiro a reconhecer a importancia deste processo e estudou as suas
conseqiiéncias [Gongaleg et al, 1994, Parks, 1991]. A Figura 4 apresenta esquematicamente o

acoplamento do sistema Sol — vento solar — magnetosfera — ionosfera.

- EARTH'S MAGNETOSPHERE

SUN

SOLAR
IMF WiND
ove

CME: CORONAL IMF: INTERPLANETARY
NASS MAGHETIC
EJECTION FIELD

1 SOLAR WIND'S ELECTRIC FIELD
: WAGNETORAUSE CURRENTS

13

4

J: MAGNETOSPMERIC DYNAMOQ

X: RECONNECTION REGIONS
-8, SOUTHWARD (D AURORAL DISSIPATION

@

COMPONENT OF (MF : RING CURRENT DISSIPATION

Figura 4. Representacio esquemdtica do acoplamento em entre o meio interplanetério € a
magnetosfera terrestre, mostrando o processo de reconex@o € a injegfio de energia no lado
noturno da magnetosfera, 0 qual conduz a intensificacio da corrente de anel. Fonte:
Gonzalez, W.D., B.T. Tsurutani, ¢ AL.C. De Gonzalez, Interplanetary origin of
geomagnetic storms, Space Science Reviews, 88 (3-4), 529-562, 1999.
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O processo de reconexdo magnética leva a formacgio de regides na magnetopausa onde existe
fluxo magnético para dentro da magnetosfera. A forca magnética exercida sobre o plasma na
regido de reconexdo o acelera para dentro da magnetopausa, resultando assim na formagio de
} dutos que se contraem sobre a magnetopausa em dire¢o aos pélos. Estes dutos sdo conduzidos
pelo fluxo da bainha magnética e se estendem em uma longa cauda cilindrica. Eventualmente,
estes dutos abertos se fecham novamente por reconexd no centro da cauda magnética. Este
processo forma tubos fechados em um lado do sitio de reconexdo, o qual se contraem em
dire¢do & Terra e eventualmente fluem para o lado diurno onde o processo pode se repetir. No
outro lado do sitio de reconexdo, a forga exercida pelo campo magnético sobre o plasma o

acelera para fora da magnetosfera de forma que eventualmente volta a fazer parte do vento solar.

As linhas de campo magnético que tem sua origem nas regioes polares podem estar diretamente
ligadas a0 campo magnético interplanetario. Em condigBes quase estaciondrias, a distribuigio de
potencial na magnetopausa é mapeada através dessas linhas de campo na ionosfera polar. A forga
magnética transfere momento do vento solar 2 magnetosfera e 2 ionosfera. O campo elétrico de
reconexdo é mapeado através das linhas de campo abertas as calotas polares, dando lugar a
fluxos de plasma na diregéo contréria ao Sol. A taxa de transferéncia de energia via reconexdo

depende do fluxo magnético que ¢ transferido por unidade de tempo.

O fluxo magnetosférico é mapeado na ionosfera. Este mapeamento consiste de dois vortices
com fluxo na dire¢io oposta ao Sol de linhas de campo abertas sobre a calota polar € o retorno
em diregdo ao Sol de linhas de campo fechadas em baixas latitudes. A diferenca de potencial
entre os focos dos vértices é da ordem de 100 kV, e € associada a fluxos ionosféricos de virias
centenas de m/s. O tempo total de todo o ciclo de convecgdo pode ser estimado a partir de

medidas do fluxo ionosférico, e parece ser de aproximadamente 12 horas.

Mostrou-se que a diregdo e intensidade do campo magnético interplanetdrio desempenham um
papel fundamental no transporte de energia desde o vento solar 4 magnetosfera e que o processo
de reconexdo magnética na magnetopausa é o principal responsavel pela transferéncia de energia,
com uma eficiéncia de aproximadamente 10% durante tempestades magnéficas intensas. A taxa
de reconexdo, e portanto o fluxo através da magnetosfera, € intenso quando o campo magnético

interplanetério esta direcionado para o sul, isto 6, estd direcionado antiparalelamente ao campo
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geomagnético no equador. Quando o IMF estd direcionado para o norte, no entanto, a

reconexao equatorial ndo ocorre e o fluxo cessa.

1.1.3 Origem do plasma magnetosférico

O plasma magnetosférico se origina tanto do vento solar quanto da ionosfera terrestre. Devido
a0 processo de reconexdo magnética no lado diurno, as regides onde hd fluxo magnético
permitem a formagdo de dutos que servem como caminhos magnéticos ao longo dos quais o
plasma da bainha magnética pode penetrar na magnetosfera. Desta forma, um fluxo de plasma
flui alinhado 2s linhas de campo magnético abertas em dire¢do a Terra, formando a populagio do
lado diurno. Devido ao efeito de espelhamento magnético, a maior parte deste plasma é refletida
de volta a parte frontal da magnetosfera. No entanto, devido ao fluxo sobre os pélos, parte do
plasma € refletido em diregfio a cauda, formando o plasma que compde o manto. Esse fluxo é
intensificado pelo fluxo continuo de plasma da bainha magnétiéa através da magnetopausa na

regido da cauda. O fluxo através da magnetopausa leva a0 movimento de convecgio do plasma

para o centro da cauda, atingindo esta regido a uma distancia entre 100 € 200 R [Parks, 1991].

A regifo interna da cauda € populada por feixes de baixas energias (10-100 eV) de prétons e fons
de oxigénio provenientes da ionosfera (vento polar). Como conseqiiéncia da baixa energia desses
feixes o movimento de convecgdo os direciona para o plano central em uma regido relativamente
proxima a Terra, tipicamente ~ 100 R, . Quando atinge o plano central, o plasma € acelerado a
velocidades de 500-1000 ki/ s (energia de prétons de ~ 1-5 keV). Esse fluxo é direcionado para a
Terra, formando a populacdo da lamina de plasma da cauda (plasma sheet) [Kivelson e Russell, 1995).

A reconexdo na canda normalmente ocorre em uma regido préxima a 100 R, . Em periodos em
que ocorrem distiirbios magnéticos esta regido € mais préxima da Terra. O plasma que flui no
centro do plano, na regifio de linhas abertas, é acelerado para fora da magnetosfera e

eventualmente se junta novamente ao vento solar.

O plasma acelerado em diregdo a Terra € transportado em dutos fechados. As particulas oscilam
de um hemisfério para o outro em conseqiiéncia do efeito de espethamento magnético. Como

conseqiiéncia das forgas que atuam sobre o plasma, as particulas derivam a uma taxa
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proporcional a sua energia, e sdo direcionadas de acordo com a sua carga elétrica. Esta populacdo

carrega a corrente elétrica do centro da cauda exigida pela lei de Ampere.

A densidade e a temperatura da ldmina de plasma aumentam & medida que o plasma se aproxima
da Terra em conseqgiiéncia da compressdo que sofre. Quando entra na regido interna da
magnetosfera e realiza o movimento de convecgdo para o lado diurno, forma uma corrente

elétrica direcionada para o oeste, a corrente de anel (ring current).

Na regido de linhas fechadas o plasma tende a corrotacionar com a Terra. Em condig6es
estaciondrias esta regido se estende, no plano equatorial, a uma distancia entre 4 € 5 R . Ela €

preenchida por um plasma de densidade alta e temperatura baixa composto de fons de
hidrogénio e hélio que se origina no topo da ionosfera, formando a plasmasfera. Fora desta
regido, o plasma de origem ionosférica ¢ bem menos denso em conseqiiéncia do aquecimento e
dos processos de perda, enquanto que o plasma proveniente da cauda € caracterizado pela sua

baixa densidade e alta temperatura.

O tamanho da plasmasfera ndo € constante. Esta regifio se estende a distincias mais afastadas
durante perfodos em que a convecgdo magnetosférica € menos intensa, enquanto que durante
periodos em que hd uma intensificacio do fluxo convectivo ela se contrai. O plasma que €
acumulado na regifio externa € transportado para o lado diurno da magnetosfera e € trocado pelo

plasma proveniente da cauda.

1.14 Resposta da magnetosfera as variagies do vento solar

Como foi mencionado anteriormente, o processo de reconexio magnética estd associado a
dire¢io do campo magnético interplanetério em relagio ao campo magnético terrestre. Como
conseqiiéncia, a variabilidade do fluxo do vento solar, bem como da direcdo e intensidade do
campo magnético interplanetrio controla o fluxo magnetosférico em escalas de tempo de
minutos a horas. Os dois principais processos desencadeados na magnetosfera terrestre por esta
configuragio do campo magnético interplanetdrio sdo as tempestades magnéticas e as
subtempestades. Apesar das subtempestades serem bem mais freqiientes que as tempestades, em

termos globais, as tempestades constituem o principal processo dindmico no geoespaco.
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A resposta da magnetosfera ao aumento de fluxo de plasma controlado pelo processo de
reconexdo ndo € imediata. O sistema, particularmente a cauda magnética, tem um tempo
caracteristico de evolugfo de 1-2 h. Esta resposta é conhecida como subtempestade magnética
(magnetic substorm). Desta forma, uma subtempestade pode ser definida como um processo
transiente que se inicia no lado noturno da Terra, e que no qual uma quantidade significativa de
energia, que deriva da interagio vento solar-magnetosfera, é depositada na regiio auroral e na
magnetosfera [Rostoker et al., 1980]. Uma subtempestade é constituida por trés fases distintas: a
fase de desenvolvimento; a fase de expans@o; e a fase de recuperacdo. A fase de desenvolvimento
¢ aquela em que a energia extraida do vento solar € inicialmente armazenada na cauda magnética,
enquanto que uma pequena quantidade € dissipada na corrente de anel e na ionosfera. A fase de
expansdo € a fase onde a energia € liberada e na qual as particulas s3o injetadas em uma 6rbita
sincrona, a cauda se contrai, e as auroras e eletrojatos se desenvolvem na ionosfera. A fase de
recuperacdo € o intervalo necessirio para a configuragdo anterior a subtempestade ser

restabelecida.

A principal caracteristica de uma tempestade magnética € a injecio, o transporte € a perda de
particulas carregadas que constituem a corrente de anel. Este processo é controlado pelas
condigdes do vento solar e pelos processos dindmicos da magnetosfera. O principal processo de
injegdo de energia na magnetosfera terrestre é a reconexdo magnética entre 0 campo magnético
interplanetdrio e o campo geomagnético. O transporte se d4 pela intensificagdo do processo de
convecgdo magnetosférica, e o decaimento da corrente de anel estd associado & quatro processos
de perdas de particulas: fluxo de particulas através da magnetopausa diurna, trocas de carga,
interagdes de Coulomb e interacSes onda-particula [Gongalkes et al., 1994; Kamide et al., 1998a;
McPherron, 1997].
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2 Visdo Global da Tese

O Sol € a fonte priméria de energia para a Terra. As radiacGes emitidas pelo Sol apresentam
variagOes em escalas de tempo de segundos a centenas/ milhares de anos. As conseqiiéncias para
os seres humanos destas variagGes vio deste a ocorréncia de auroras até danos significativos em
sistemas tecnolégicos que estdo se tornando cada vez mais importantes para a vida cotidiana. Por
exemplo, os sistemas de transmissio de energia elétrica e os enlaces de comunicacdo se
mostraram vulnerdveis a fendmenos solares. Também foram observados danos em sensores e
nos sistemas de controle, navegacgo e comando de satélites. Astronautas também ficam expostos
durantes operacdes fora das espaconaves [Joseyn, 1998]. A Figura 5 apresenta ilustrativamente os

principais efeitos do clima espacial sobre atividades humanas no espaco e no solo.

Desde os tempos de Galileo sabe-se que o Sol apresenta caracteristicas peculiares em sua
superficie e que ndo € estdtico. Além da luz solar ordinéria, hd trés classes de emanages solares
que podem ser diretamente associadas com efeitos na Terra: radiacao emitida durante erupgdes
solares (so/ar flares), particulas solares energéticas, e heterogeneidades no vento solar que causam
tempestades magnéticas.

O aumento das atividades espaciais da sociedade moderna, bem como da futura exploragio
planetéria, demanda uma melhor compreensgo dos processos dindmicos que ocorrem no espago.
A dindmica do clima espacial e os impactos na sociedade sdo desafios tanto para a comunidade
cientifica quanto para a industria de satélites, companhias aéreas, sistemas de defesa, industrias de
6leo e minerais, industria de energia elétrica, seguros, companhias de telecomunicagdes, usudrios
e provedores de sistemas de posicionamento. A Climatologia espacial estd em uma posigao similar 2
meteorologia no inicio do século 20. Por causa do especial interesse fisico e complexidade das
tempestades espaciais, bem como o seu impacto social e econdmico em significantes sistemas
tecnol6gicos, h4 uma grande motivagio para a compreensdo da dinfmica do clima espacial e o

aprimoramento da funcionalidade das ferramentas de previsdo [Jose/yn, 1998].

Inserido neste contexto, com o objetivo de apresentar um método de previsdo de tempestades
magnéticas intensas, é discutido neste trabalho a cadeia de eventos que se originam na atmosfera

solar e governam as condigdes do Clima Espacial.
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Os estudos realizados e 0 método de previsdo de tempestades magnéticas intensas foram

agrupados em quatro capitulos, descritos brevemente nas préximas subsecdes.

Radiation threat
for astronauts

equipment
ace shuttle i Y POWCTY SUrGES.

Aurora from Earth (taken in Canada)

Figura 5. Efeitos das tempestades magnéticas sobre atividades humanas no espago e sistema
tecnol6gicos aeroespaciais. Fonte: The Solar and Heliospheric Observatory Porttoko 2001,
disponivel em http/ / sohowww.nascom.nasa.gov
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2.1 Estruturas interplanetarias geoefetivas

'No estudo apresentado no Capitulo II, foram analisados os parimetros de plasma, composicao,
grau de ionizagfio e campo magnético medidos no meio interplanetario por instrumentos a bordo
das sondas WIND, SOHO e ACE. Foram consideradas estruturas geoefetivas aquelas associadas

com periodos em que o fndice Dst registrou valores minimos menores que —80nT

(D,, <—80nT). No conjunto de dados estudado foram selecionados 60 eventos.

As tempestades magnéticas foram classificadas quanto 2 intensidade em trés classes: Classe I
(~150nT < Dst <—80nT); Classe IT (- 250nT < Dst < —150nT); e, Classe III (Dst < -250).
Foram identificados 38 (63.3%) eventos da Classe I, 17 (28.3%) eventos da Classe IT ¢ 5 (8.3%)
eventos da Classe ITL. Os eventos selecionados foram classificados de acordo com as assinaturas
dos parimetros de plasma, composicdo € campo magnético como: (a) ejegdes de massa coronal
[ICMEs] (40%); (b) feixes rapidos corrotantes [HSS] (13%); (c) ejecSes de massa coronal + feixes
rdpidos corrotantes (22%); €, (d) indeterminados (25%). Cerca de 70% dos eventos ICME e
76% dos eventos ICME+HSS foram identificados como nuvens magnéticas.

As nuvens magnéticas foram classificadas como tendo polaridade SN se o campo magnético rota
de sul para norte ¢ N'S se 0 campo magnético rota de norte para sul. As nuvens que apresentam
o eixo axial com uma grande inclinagdo foram classificadas com sendo nuvens em Y. Observou-
se qlie aproximadamente 54% das tempestades causadas por ICMEs sdo da Classe I, 33% da
Classe II € 12% da Classe III, enquanto que 61% das tempestades causadas por ICMEs+HSS
sdo da Classe I € 38% sdo da Classe IL. As tempestades da Classe II tendem a serem causadas por
ICMEs seguidos ou ndo por HSS enquanto que tempestades da classe III tendem a ser causadas
por ICMEs ndo seguidos por HSS. Os resultados obtidos sugerem que as tempestades
superintensas (Classe III) so causadas por ICMEs isolados. Isto ocorre porque estes ICMEs sdo
mais répidos que os feixes corrotantes o que inibe as interagdes na parte traseira. Estes eventos
répidos também estfo associados com fortes compressdes na parte frontal da nuvem. Verificou-
se a ocorréncia de campos magnéticos intensos direcionados para o sul na regido da bainha

magnética, na prépria ejecdio e na parte traseira.

Neste capitulo também foi realizada uma andlise espectral do angulo de rotagdo do vetor campo

magnético, em GSM, no plano y-z. A andlise por ondeletas permite identificar as principais
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escalas temporais, sem comprometer sua identificagio temporal dos eventos. Esta andlise &
essencial para se realizar a previsio do perfil do campo magnético durante a passagem de

estruturas geoefetivas.

2.2 Condigdes interplanetirias necessarias para ocorréncia de
tempestades intensas

No Capitulo III € apresentado um estudo das condicSes necessérias para ocorrerem tempestades
magnéticas intensas, diferenciando a origem interplanetéria destas tempestades. Neste estudo,
foram investigadas 12 tempestades magnéticas causadas por estruturas associadas com a
passagem de nuvens magnéticas, que foram selecionadas dentro do conjunto de nuvens
observadas entre 1973 e 2000. Foram selecionados eventos em que a fase principal apresentava
evolugdo em uma etapa e que existiam dados dos parimetros de plasma suficientes para
identificar a ocorréncia de campos na bainha e/ou a estrutura da nuvem magnética e sua
polaridade. Os eventos foram agrupados de acordo com a poléridade da nuvem magnética
como: (1) SN se apresentam uma rotacio do campo magnético da direcfo sul para norte; (2) NS
se apresentam uma rotacdo da diregfo norte para sul; €, (3) Y se o eixo da nuvem apresenta uma
substancial inclinagdo em relacio ao plano ecliptico. As tempestades que evolufram devido a
ocorréncia de campos magnéticos na regiio da bainha foram classificados com eventos S.
Conforme proposto por [O'Brien ¢ McPherron, 2000], neste estudo utilizamos uma fungio de
injecdo de energia € o tempo de decaimento proporcional ao campo elétrico interplanetdrio na
direcio amanhecer-anoitecer. Como medida da geoefetividade foi utilizado o tempo de
integracdo da equacdio de balango de energia necessério para atingir um limiar pré-estabelecido.
Para cada evento foi estimado o tempo de integracio para o indice Dsz atingir os niveis de
atividade de —25, 50, -75 e -100nT. Os resultados obtidos indicam que as tempestades causadas
por campos na regido da bainha magnética evoluem de forma mais rdpida que os demais grupos
¢ as tempestades causadas por nuvens Y apresentam a evolucio mais lenta. O elemento
determinante para a diferente evolugio destas tempestades parece ser o perfil de Bz e, portanto,
da fungdo de injecfio de energia. Na regifio da bainha se observam rotacdes rapidas do campo
magnético para o sul o que conduz a uma alta taxa de injecio de energia na magnetosfera e
conseqiientemente a uma evolugo mais rdpida da fase principal. No interior da nuvem

magnética ocorrem rotacdes suaves por um longo periodo de tempo. Apesar destes campos
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serem intensos e de longa duragfo, a taxa de injeciio de energia € menor que a apresentada em
campos na bainha. A polaridade das nuvens magnéticas também se mostrou um fator
determinante no tempo de integragio. Novamente, o perfil de Bz conduz a uma taxa de inje¢do
de energia diferenciada para cada conﬁguragﬁb. Observou-se que as nuvens SN causam
tempestades que evoluem de maneira mais rapida que as nuvens NS e Y. Para investigar em mais
detalhes a dependéncia do tempo de integracio em relagdo ao perfil do campo magnético
utilizamos o modelo de nuvens magnéticas force-free proposto por Bulaga [1988] para construir
perfis do campo magnético. Utilizamos a dependéncia da velocidade em relaggo ao valor méximo
de B proposto por [Gonzaleg et al., 1998] para estimar o campo elétrico e a fungdo de injegdo de
energia ¢ de decaimento. Os resultados obtidos confirmaram a dependéncia do tempo de
integracio em relagdo 2 polaridade do campo magnético. Em uma extensfo deste estudo
investigamos tempestades magnéticas intensas que ocorreram entre 1998 e 2001. Conforme
discutido no capitulo II, uma importante fonte de campos intensos direcionados para o sul séo
compressdes na regido traseira das ejegdes devidas a feixes rdpidos ou a outras ejegdes. Estes
eventos também apresentam tempos de integracio similares aos dos campos na bainha. Um
fator que pode ser importante na eficiéncia da injecdo de energia € que campos na bainha € na
parte traseira ocorrem em regices de beta alto, enquanto que os campos que Ocorrem nas nuvens

ocorrem em regibes de beta baixo.

2.3 Condig¢des da Magnetosfera Durante Tempestades Magnéticas
Intensas

No Capitulo IV, € investigada a resposta global da magnetosfera durante a passagem de

estruturas interplanetdrias geoefetivas. Para estudar a resposta da magnetosfera a diferentes

configuragdes do campo magnético foram investigadas 85 nuvens magnéticas observadas entre

1965 e 1997. Para todo este conjunto de dados, foram selecionados 49 eventos para os quais os

pardmetros de plasma e campo magnético foram continuos o suficiente para identificar a

estrutura do campo magnético das nuvens.

Um segundo conjunto de tempestades magnéticas intensas, estudadas anteriormerite no capitulo
II, também foram analisados quanto & evolucfo da fase principal. Estas tempestades estdo
associadas com um conjunto mais amplo de estruturas geoefetivas que o primeiro conjunto, € foi

utilizado para comparar com os resultados obtidos para o primeiro conjunto. Os eventos
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selecionados foram subdivididos de acordo com a rotagio do campo magnético de sul para norte
(SN) ou vice versa (NS). Para estas configuracGes as nuvens magnéticas geralmente possuem seu
eixo axial sobre o plano ecliptico. No entanto, também foram identificadas nuvens que possuem
uma substancial inclinagdo do eixo axial em relagdo ao plano ecliptico, isto &, o eixo axial da
nuvem € préximo a diregdo z. Estas nuvens foram classificadas como nuvens Y por
apresentarem a rotacao do campo no eixo y. O conjunto de dados foi agrupado em trés classes
de acordo com a intensidade das tempestades magnéticas, definidas pelo valor minimo do Dst:
fracas (Dst > —50nT), moderadas (~100nT < Dst < —50nT )e intensa (Dst <-100nT). As
tempestades magnéticas foram classificadas de acordo com a evolugdo do fndice Dst através da
fase principal até atingir o valor minimo. Elas foram classificadas em trés grupos: Tipo I, Tipo II
e Tipo III. As tempestades do Tipo I sfo aquelas que apresentam a assinatura classica das
tempestades magnéticas, consistindo de uma fase principal e uma fase de recuperagdo
subseqiiente. As tempestades do Tipo II sdo aquelas que apresentam uma evolugio da corrente
de anel em duas etapas, isto €, um decréscimo em duas etapas no Dst. Por fim, as tempestades
do Tipo III sdo aquelas em que se observa uma evolucdo da corrente de anel em trés ou mais

etapas.

A investigacao estatistica e a associada a resposta da magnetosfera, medida pelo indice Dst,
indica a existéncia de distintas classes de tempestades magnéticas que se desenvolvem em trés ou
mais etapas. Estimou-se que cerca de 20% das tempestades magnéticas intensas apresentam o
desenvolvimento de sua fase principal em trés ou mais etapas. As caracteristicas mais
importantes observadas neste estudo com relacdo a polaridade das nuvens magnéticas sio: (a)
nuvens magnéticas SN tendem a causar tempestades magnéticas moderadas ou intensas com um
desenvolvimento em duas etapas devido aos campos magnéticos na regiao da bainha magnética e
na prépria nuvem; (b) nuvens magnéticas NS tendem a causar tempestades magnéticas com 0
desenvolvimento em uma fase devido a grande separacdo entre os campos direcionados para o
sul e na nuvem; (C) nuvens magnéticas com uma substancial inclinacio do eixo axial em relacdo
ao plano ecliptico parecem conduzir a tempestades magnéticas quando campos magnéticos de

longa durac@o s3o observados.

Neste capitulo também se apresenta uma metodologia para estimar o fndice geomagnético

simétrico (Sym) baseada na anslise por ondeletas das séries temporais do componente H do

24



campo geomagnético observadas em médias latitudes em estacdes localizadas em Kakioka
(KAK), Honolulu (HON), Hermanus (HER) e San Juan (SJG). A tempestade magnética
observada em fevereiro de 1999, cansada por campos magnéticos intensos direcionados para o
sul ap6s um choque frontal, é apresentado para exemplificar o procedimento de derivagdo do
indice sym e as capacidades desta andlise no estudo do acoplamento entre o vento solar e a
magnetosfera. Mostra-se que variagdes de longo periodo do indice Sym se cormrelaciona
linearmente com as variagdes de mesmo periodo do componente H do campo geomagnético e
que a contribuicsio de variagdes de curtos periodos ao indice Sym € contaminada por sistemas de

correntes localizadas tais como a corrente parcial e as correntes alinhadas.

Sabe-se h4 muito tempo que durante a fase principal de tempestades magnéticas se observa uma
corrente parcial que se desenvolve no setor do anoitecer. Neste capftulo também € proposta uma
metodologia original para se separar variagdes espaciais € temporais observadas no campo
magnético em médias latitudes. Como discutido anteriormente, os registros do campo magnético
em médias latitudes tem sido utilizados como monitor do estado da corrente de anel e foi cedo
reconhecido que apesar de ser um bom monitor € contaminado por sistemas de correntes
assimétricas tais como a corrente de anel parcial. Desta forma, durante uma tempestade
magnética as estagdes geomagnéticas amostram diferentes sistemas de correntes. Desta forma, as

variagGes registradas sdo devidas as variacdes espaciais e temporais destes sistemas de correntes.

2.4 Previsio de Tempestades Magnéticas

No capitulo V é apresentado um método de previsdo da ocorréncia e da intensidade de
tempestades magnéticas intensas baseado nas caracterdsticas fisicas das estruturas interplanetdrias
geoefetivas e do acoplamento vento solar-magnetosfera. As estruturas geoefetivas foram
identificadas a partir de observagSes dos parimetros de plasma e campo magnético realizadas no
ponto Lagrangeano interno L1 do sistema Sol-Terra e o estado da magnetosfera foi monitorado
pelo indice Dst. O ponto inicial foi o modelo estatfstico de identificagdo e previsio de estruturas
interplanetdrias proposto por [Cher et 4., 1996]. Um estudo detathado deste algoritmo utilizando
o conjunto de dados do ACE para o periodo de 1998-2000 mostrou que este algoritmo € capaz
de prever se a magnetosfera atingird um determinado nivel de atividade (Dst < -80nT) com uma
precisdo de aproximadamente 80% e antecedéncia desde algumas horas até 10 horas. Verificou-

se que a ocorréncia de alarmes falsos e de perfodos em que o algoritmo ndo € capaz de prever a
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ocorréncia de tempestades magnéticas sdo devidos principalmente a trés fatores: (1) a taxa de
rotagdo do campo magnético durante eventos geoefetivos ndo é constante, como assumido; (2) o
componente direcionado para o sul do campo magnético interplanetdrio é o parimetro mais
importante no acoplamento vento solar — magnetosfera, mas no € o tnico; e, (3) o algoritmo
néo leva em consideragio as condigSes da magnetosfera anteriores a ocorréncia do evento que
estd sendo analisado, isto €, nfio é capaz de acompanhar adequadamente a ocorréncia de injegdes
muiltiplas de energia.

No algoritmo proposto neste capitulo s@o incorporadas duas importantes caracteristicas fisicas
do acoplamento vento solar — magnetosfera durante a ocorréncia de tempestades magnéticas
intensas. Primeiro sdo estudados trés parAmetros indicativos da geoefetividade das estruturas
interplanetdrias: E,,, o valor méximo do campo elétrico interplanetirio na direg@o leste-oeste;
Dp1, o valor méximo da variacio do Ds devido ao evento analisado, considerando uma fungdo
de injecdo de energia constante durante a duragio do evento; e, Dp2, 0 valor maximo da variagdo
do Dst devido ao evento analisado, considerando uma fungio de injegfo de energia senoidal. O
segundo aspecto € a inclusfio de uma estimativa do valor do Dsz (Ds20) anterior ao inicio do
evento que esta sendo analisado. A estimativa do valor do Dst anterior a0 inicio do evento pode
ser obtida através dos parmetros do vento solar observados utilizando modelos tais como o de
[Burton et al., 1975] ou através de estimativas em tempo real do indice Dst obtidas através de
medidas do componente H do campo magnético realizado em estaces localizadas em latitudes
médias. Com a incorporagio destas duas caracteristicas a0 modelo houve um aumento da
precisdo do algoritmo e se introduziu a estimativa dos valores futuros de importantes pardmetros
do acoplamento do vento solar — magnetosfera, tais como o E,,, F,,, 7,, € do valor minimo do D,
(D,)- Com isto € possivel néo s6 prever se o Dst atingird um determinado limiar, mas também é
possivel estimar com razoével precisido o valor do Dst, com um nivel de antecedéncia muito

superior aos algoritmos que utilizam processamento de séries temporais.

Mostra-se que € possivel realizar previsdes bem sucedidas apGs examinar cerca de 20% de uma
estrutura geoefetiva. Para eventos de longa-duragio com campo magnético direcionado para o
sul, tais como nuvens magnéticas o tempo de previsdo pode ser desde algumas horas até 10

horas.
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CAPITULO 11

ESTRUTURAS INTERPLANETARIAS
GEOEFETIVAS

1 Introdugio

Neste capitulo serd discutida a origem interplanetria das tempestades magnéticas intensas
observadas durante a fase ascendente e méaximo do ciclo solar 23. As condi¢des do geoespago
sdo controladas pela dindmica do vento solar e, em tltima instancia, pela dinimica da atmosfera
solar.

O vento solar & heterogéneo tanto espacialmente quanto temporalmente. As causas desta
heterogeneidade s3o os processos fisicos que ocorrem no interior do Sol e tornam a atmosfera
solar altamente varidvel. Um elemento importante neste processo é o campo magnético gerado
na camada de convecgdo e que se estende até a coroa e é carregado pelo vento solar através do
meio interplanetério. Este campo magnético afeta a simetria esférica da expansao do vento solar

e a suprime em algumas regides [Kivelson ¢ Russell, 1995; Parks, 1991].

Em uma primeira aproximag3o, o campo magnético solar pode ser representado por um modelo
dipolar. A principal caracteristica deste modelo é que o campo magnético define duas regiGes
distintas. Em um dos hemisférios o campo magnético esté direcionado para o Sol, enquanto que
no outro hemisfério na dire¢iio oposta. Estas duas regiGes sio separadas pela lamina de corrente
heliosférica. Em altas latitudes, o plasma que compde a coroa solar se expande ao longo das
linhas de campo magnético, enquanto na regido equatorial o plasma da coroa é aprisionado
[Kevelson ¢ Raussedl, 1995].

Este padrio magnético nio é usualmente simétrico em relagfio ao eixo de rotagiio do Sol e
também ndo é puramente dipolar. No ultimo caso, o equador magnético que separa 0 campo
magnético interplanetdrio direcionado para o sol e a partir do sol € torcido. Desta forma, a
medida que o Sol rota, € gerado o padriio de setores magnéticos observado no campo magnético
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interplanetério. Além disso, a 6rbita descrita pela Terra nfo esta no mesmo plano de rotacdo
solar, de forma que durante o decorrer de um ano a Terra passa seis meses acima do plano de
rotacdo solar e seis meses abaixo dele. Estas excursdes podem resultar que observagSes
realizadas no plano ecliptico apresentam campos predominantes direcionados para o sol € seis
meses depois na dire¢do contrdria, mas quando considerados longos periodos sdo quase
igualmente distribuidos. O #&ngulo que o campo magnético faz com o plano ecliptico estd
principalmente ao longo da espiral, mas o 4ngulo desta espiral pode abranger 360° [Kivelson e
Russell, 1995].

As regides de linhas de campo magnético fechado permitem o aumento da densidade e da
temperatura no equador magnético ou streamer belt. Nas regides dos buracos coronais o vento
solar flui livremente e as linhas de campo sdo abertas. Nestas regides a densidade e temperatura
sdo menores. A conexdo dos buracos coronais € o vento solar foi demonstrada através da
reconstrucdo das linhas de campo para trés em diregdo ao sol com um modelo MHD [Linker et
al., 1999]. O modelo também reproduz as variagSes de intensidade vistas no streamer belt.

Uma vez que o streamer belt € aproximadamente equatorial, pelo menos durante o mfnimo solar, o
vento solar lento € encontrado préximo ao plano ecliptico € o vento solar rdpido € encontrado
em altas latitudes. O perfil latitudinal do vento solar medido pela sonda Ulisses sugere que ha
uma dicotomia das propriedades do vento solar organizada ao redor da ldmina de corrente
heliosférica, com um lento e denso vento solar préximo a regides equatoriais € um fluxo répido €

rarefeito em altas latitudes.

No entanto, apesar das propriedades do vento solar tais como composicdo serem ordenadas pela
velocidade do vento solar, este controle parece ser uma mudanga continua € ndo hd uma

alteracdo siibita nas propriedades em uma velocidade particular.

A conclusdo sobre controle magnético da expansio do vento solar € que a divergéncia do campo
magnético medido na fonte localizada na superficie se correlaciona bem, mas negativamente,
com a velocidade do vento solar. Quando o fluxo magnético coronal € direto e radial o vento

solar € rpido € onde ele diverge fortemente € lento [Wang e Sheeley, 1990a, b].
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Durante o mdximo solar os buracos coronais e as regides de divergéncia dos tubos de fluxo
magnético estdo mais espalhados pela superficie solar do que durante o mifnimo, o que explica o
amplo intervalo de velocidades do vento solar, quase independentemente de sua latitude
heliografica. Durante a fase de declinio da atividade solar, quando a ldmina de corrente tem uma
grande inclinagio em relago ao equador magnético, mas os campos coronais se apresentam mais

ordenados, estruturas rapidas/ lentas sdo observadas.

O controle do vento solar pela estrutura magnética do Sol tem conseqii€ncias diretas nas
condigdes do geoespago. Por exemplo, no decorre de um ano, 2 medida que a Terra se move de
regides préximas ao equador rotacional para latitudes mais altas (7°) em Margo e Setembro, ela
pode encontrar mais freqiientemente feixes rdpidos do vento solar e, portanto encontrar
forgantes geomagnéticos maiores. Outro efeito importante € a variacdo anual que afeta a
atividade geomagnética. Durante o decorrer do ano, quando o dipolo terrestre estas mais
préximo ou mais afastado do plano ecliptico em uma direcgo perpendicular a linha Sol-Terra, ele
pode encontrar campos magnético interplanetérios direcionados para o sul mais intensos, apesar
destes campos estarem no plano ecliptico. Ambos os efeitos podem ser responsiveis pelas
variagdes semianuais da atividade geomagnética porque esta € controlada tanto pela velocidade

quanto pelo campo magnético do vento solar [Richardson et al., 2000].

[Richardson et al, 2000] estudaram a contribuicdo de vdrios tipos de estruturas do vento solar
(CMEs, feixes rdpidos e o vento solar lento) para os valores médios do indice de atividade
geomagnética aa. Eles estimaram que os feixes rdpidos corrotantes contribuem com 70% do
valor medido do aa fora do méximo solar e aproximadamente 30% durante o méximo solar. As
estruturas relacionadas aos ICME;s (choques, fluxos posteriores aos choques e as ejegdes
propriamente ditas) contribuiem com aproximadamente 50% do <aa> durante o méximo solar e
menos de 10% durante o minimo. O vento solar lento contribui com cerca de 20% do <aa> em

todos os periodos do ciclo solar.

Portanto, durante o periodo de atividade solar méxima os fendmenos mais importantes sdo as
erupgdes solares (solar flares) € as proeminéncias eruptivas (erupiive prominence), ambos associados as

ejecdes de massa coronal (CMEs — Corvnal Mass Ejections). A Figura 6 apresenta uma seqiiéncia
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Figura 6: Seqiiéncia de imagens apresentando o progresso de uma ejecdo de massa claramente
definida entre 5-6 de agosto de 1999, obtida pelo SOHO/ LASCO C3.

de imagens apresentando o progresso de uma ejec@io de massa claramente definida entre 5-6 de
agosto de 1999 obtida pelo SOHO/ LASCO C3.

Os buracos coronais, nesta fase do ciclo solar, estdo presentes em latitudes medias e baixas. Suas
dimensdes sdo pequenas e n3o se estendem dos pélos para o equador como freqiientemente

acontece durante a fase descendente do ciclo solar.

No meio interplanetério os fendmenos predominantes estfio associados & propagacdo do material
remanescente de CME;s através da heliosfera. No decorrer deste texto utilizaremos o termo
ICMEs, do inglés Interplanetary Coronal Mass Ejections, para nos referirmos a estes fendmenos,

tendo em vista que outras nomenclaturas também sdo utilizadas na literatura [Schwenn, 1996].

Durante a fase descendente do ciclo solar a atividade magnética esté associada a ocorréncia de
feixes corrotantes (corvtating streams). A existéncia de feixes corrotantes foi inferida a partir dos
seus efeitos na atividade geomagnética muito antes de sua existéncia ter sido estabelecida por

observacdes i situ.
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A fonte dos feixes corrotantes foi discutida por mais de 80 anos. Foi demonstrado que os feixes
corrotantes se originam nos buracos coronais (wronal hoks), os quais estdo associados com regides
de linhas de campo magnético abertas. Os buracos coronais se estendem desde regifes polares
até o equador. Eles aparecem como regides escuras em imagens do Sol em raio-X. Séo regices de
baixa densidade e temperatura. A densidade baixa observada nos feixes corrotantes €
conseqiiéncia da baixa densidade de suas fontes. A periodicidade de 27 dias também € devida a
sua origem solar. A ocorréncia de ondas de Alfvén de grande amplitude em feixes de alta

velocidade est4 associada a ocorréncia destas ondas nos buracos coronais.

O niimero de tempestades magnéticas intensas durante o periodo de atividade solar méxima €
bem maior que durante o perfodo de atividade minima. No entanto, o mesmo no pode ser dito
para a atividade da regido auroral. O fendmeno interplanetirio responsével pelas subtempestades
durante este perodo sio os prolongados intervalos em que ocorre flutuagSes de grande
amplitude do componente z do IMF. Apesar do valor médio de Bz ser pr6ximo a zero, as
flutuacSes de grande amplitude provéem intensos campos sul durante intervalos suficientes para
a geracio de subtempestades através do processo de reconexdo. Estas flutuacSes foram
identificadas como ondas de Alfvén que se propagam a partir do Sol nos feixes corrotantes que
emanam dos buracos coronais. Este periodo foi denominado High Intensity Long Duration
Continuous AE Activity HILDCAA) [Gonzalez, et al., 1999; Tsurutani ¢ Gonzalez, 1987].

Nas duas proximas segdes serdo apresentados os instrumentos utilizados para realizacdo deste
estudo e o procedimento utilizado para a andlise dos dados, incluindo os critérios para selegéo
dos eventos e classificacio quanto 2 intensidade e 2 origem interplanetdria. Na iltima segio sGo

apresentados os principais resultados. Por tltimo, sfio apresentadas as principais conclusdes.

2 Instrumentagio

Foram utilizadas medidas dos parimetros de plasma (temperatura, densidade e velocidade de
protons), campo magnético (intensidade e componentes ortogonais), composicdo (Ne/O,
Mg/ O, Fe/O e He/H) e grau de ionizagio (C*/C* e O™/ O%) realizadas no meio
interplanetirio pelas sondas WIND, SOHO (Solar and Heliospheric Observatory) € ACE (Advance
Composition Explorer).
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O WIND foi langado em 1 de novembro de 1994, o SOHO em 2 de dezembro de 1995 € o
ACE em 25 de agosto de 1997. A Figura 7 apresenta as Grbitas descritas por estes satélites entre
janeiro de 1997 e dezembro de 2001. O WIND, o SOHO e o ACE sdo representados nestas
figuras pelas curvas vermelha, verde e azul, respectivamente. As sondas SOHO e ACE orbitam o
ponto de libragdo L1, que € o ponto de equilibrio gravitacional do sistema Sol-Terra, localizado a
cerca de 1,5 milhdes de quildmetros da Terra e 148,5 milhdes de quildmetros do Sol. Ambos
possuem Orbitas elipticas. O Wind descreveu uma 6rbita bem mais complexa durante este

periodo, permanecendo a maior parte do tempo no meio interplanetério.

Figura 7: Proje¢go nos planos x-y, x-z € y-z das 6rbitas descritas pelos satélites ACE, SOHO
e WIND de janeiro de 1997 a dezembro de 2001.
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As medidas do campo magnético interplanetdrio foram realizadas pelos instrumentos
WIND/ MFI (Magnetic Fields Investigations) e ACE/ MAG (Magnetic Field Experiment). As
medidas dos parimetros de plasma foram realizados pelos instrumentos WIND/ SWE (Solar
Wind Experiment), SOHO/ CELIAS MTOF/ PM (Charge, Element, and Isotope Analysis System —
Mass Time-OfFlight Sensor - Proton Monitor) ¢ ACE/ SWEPAN (Solar Wind Electron, Proton, and
Alpha Monitor). As medidas da composicdo e dos estados de carga dos fons do vento solar foram
realizadas pelo instrumento ACE/ SWICS (Solar Wind Ion Composition Spectrometer) € ACE/ SWIMS
(Solar Wind Ton Mass Spectrometer). Os instrumentos WIND/ MFI e SWE sdo descritos por
[Lepping et al., 1995] e [Ogilvie et al, 1995], o instrumento SOHO/ CELIAS € descrito por
[(Hovestadt et al., 1995] e os instrumentos a bordo do ACE s#o descritos por [Swne et al., 1998].

Para a realizacio deste estudo foi selecionado o periodo de janeiro de 1997 a dezembro de 2001.
Este perfodo foi selecionado porque existem observacdes quase continuas das condigdes do

vento solar e da magnetosfera terrestre, compreendendo a fase ascendente e maxima do ciclo
solar 23.

Os dados medidos pelos instrumentos a bordo das sondas WIND e SOHO estfo disponiveis
quase continuamente para este intervalo. Os dados do instrumento ACE/MAG estdo
disponiveis a partir de setembro de 1997 e dos instrumentos ACE/ SWEPAN, SWICS e SWIMS
estdo disponiveis a partir de novembro de 1997.

Os dados destas missdes foram obtidos junto ao banco de dados do Projeto ISTP (Insernational
Solar Terrestrial Physics Projecs). Este programa é um esforgo da comunidade cientifica internacional
para realizar investigagdes simultineas do meio interplanetério e do geoespaco através de missdes

espaciais complementares, observacdes realizadas a partir do solo e modelagem tedrica.

3 Anailise de dados

31 Selegio de eventos

Foram selecionadas as estruturas interplanetarias geoefetivas observadas entre janeiro de 1997 e
dezembro de 2001. Para monitorar o nivel de atividade da corrente de anel foram utilizados os
fndices Dst e Sym. O processo de derivago destes indices é discutido no Capftulo ITII. Ambos os
indices sdo calculados pelo Word Data Center for Geomagnetism, Kyoto € estdo disponiveis para
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consulta através da internet no enderego http:/ / swdcdb kugikyoto-u.ac.jp/ dstdir/ . O ndice Sy
€ uma versdo em alta resolucfio (1min) do indice Ds# e € apropriado para identificar eventos que

ocorrem em escalas de tempo menores que 1h, como por exemplo, a ocorréncia de impulsos
stibitos.

Tempestades magnéticas sdo perturbagBes siibitas e intensas no campo magnético terrestre. A
primeira questdio que deve ser discutida € em que nivel estas perturbagdes se tornam intensas
para serem consideradas tempestades magnéticas. Os critérios para classificar perfodos em que o
campo geomagnético se encontra perturbado com tempestades magnéticas foram discutidos por
[Gonzalez et al., 1994]. A corrente de anel € um sistema de correntes permanente, de forma que se
assume que o Dy registra variagdes na corrente de anel, isto €, durante perfodos quietos o indice
Dst deveria apresentar valores préximos a zero. No entanto, valores do Dst préximos a zero nio
sdo tipicos. [Gongales et al., 1994] discutiram que durante o perfodo de 1976-1986 o valor médio
do Dst variou entre —20 e —10nT e que uma andlise dos dias quietos de 1979 sugeria uma linha
de base de aproximadamente —20 nT. Tendo em vista que o0 Ds# apresenta valores entre —600 e
100nT, isto significa que o fato da corrente de anel estar intensificada (valores negativos do
fndice Ds?) ndo representa necessariamente a ocorréncia de uma tempestade magnética. Entdo foi
sugerido que a distribuicio dos valores hordrios pode servir de guia. Durante 1976-1986,
aproximadamente 25% de todos os valores foram mais negativos que —30nT, aproximadamente
8% foram mais negativos que —50nT e aproximadamente 1% foram mais negativos que —100nT.
Estes pontos cruciais podem ser utilizados para uma andlise relativa das tempestades. Seguindo a
terminologia de [Sugiura ¢ Chapman, 1960], tempestades intensas s3o aquelas na qual o pico do Dsz
€ menor que —100nT, moderadas s3o aquelas em que se observados valores do Ds entre —50nT
e—100nT e fracas sdo tempestades entre —30nT e —50nT.

As tempestades intensas (D,, < 100 nT ) s3o as mais interessantes, mas antes de estabelecer este
limiar, resolveu-se avaliar os resultados obtidos por [Preszes, 2002] da distribuicio dos valores
horérios do Ds para o periodo de 1964 até 2001. O painel superior da Figura 8 apresenta os
valores anuais médios do Dsze o desvio padrdo. Para este perfodo o valor anual médio varia de —
30 a-6nT, e para todo o perfodo o valor médio do Ds#¢€ aproximadamente -17nT. Esta variagio
da linha de base do Dy também é observada em outros fndices de atividade magnética, tais

como 0 Aa e 0 Ap e estdo associadas com o ciclo de 11 anos de atividade solar. O painel inferior
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da Figura 8 apresenta a fracio de horas que 0 Ds apresentou valores menores que -30nT (linha
s6lida), -50nT (linha pontilhada), -80nT (linha tracejada) e —100nT (linha sélida inferior). Pode-
se observar que a distribui¢do dos valores horérios do Ds# também apresenta uma variagdo ciclica
associada com o ciclo de atividade solar. A fracio de horas que se observa valores menor que —
30nT varia entre aproximadamente 8% e 42%, com um valor médio para o periodo de 20%. A
frago de horas que se observa valores menores que —50nT varia entre 1% e 21%, com um valor
médio de 7.1%. E a fracio de horas que se observa valores menores que —100nT varia de 0.01%
até 4%. Portanto, devemos considerar o periodo estudado para definir o limiar do nivel de
atividade magnética para uma tempestade magnética.

Foram selecionados eventos de tempestades magnéticas que ocorreram entre janeiro de 1997 e
dezembro de 2001 e que o indice Dst apresentou valores menores que —80nT. Este periodo foi
selecionado porque existem observagOes continuas das condicdes do meio interplanetirio que
permitem a identificacio das estruturas do vento solar associadas com a ocorréncia de
tempestades magnéticas. Este perfodo também foi escolhido porque corresponde a fase
ascendente e o pico do ciclo solar 23. Foram identificados 60 periodos em que ocorreram

tempestades magnéticas com valores do Dst < -80nT
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Figura 8: O painel superior apresenta os valores anuais médios do Dst e o desvio padrdo, € 0
painel inferior apresenta a fragéio de horas que o Dst apresentou valores menores que -30nT
(linha s6lida), -50nT (linha pontithada), -80nT (linha tracejada)
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3.2 Classificagdo dos eventos quanto 2 intensidade das tempestades
Foram selecionadas tempestades intensas e uma frago significativa de tempestades moderadas.
No entanto, para se realizar um estudo relativo entre as tempestades magnéticas optou-se por as
classificar em trés grupos, de acordo com o valor minimo do Dst. Virios critérios sdo
apresentados na literatura para classificar o nivel de perturbaciio da magnetosfera. Por exemplo,
[MacMahon ¢ Gonzales, 1997] estudaram tempestades magnéticas muito intensas (Dsz < -240nT).

Neste estudo, optou-se por classificar as tempestades magnéticas quando 2 intensidade em trés

classes: Classe I (~150nT < Dst <—80nT); Classe I (—250nT < Dst < —150nT); e, Classe IIT
(Dst <~250).

33 Classificagzo dos eventos quanto a ocorréncia de estruturas
interplanetarias

Virios estudos mostram que as tempestades magnéticas intensas sd0 causadas principalmente

por ICMEs e feixes corrotantes [e.g., Gongaley et al, 1994]. As assinaturas observadas nos

pardmetros de plasma, composicdo, grau de ionizacio e campo magnético destas estruturas sdo

distintas das assinaturas do vento solar lento. Baseado nestas assinaturas verificou-se para cada

evento a ocorréncia de ICMEs e feixes corrotantes. Para os perfodos em que se observaram

ICMEs se investigou a ocorréncia de nuvens magnéticas, um subconjunto das ICME:s.

As ICME;s s@o importantes fontes de plasma e campo magnético em 1 UA. Formados na coroa
solar pela ejecfio de material solar de regides de linhas de campo fechadas que n#o estavam
previamente participando na expans3o do vento solar, [ICMEs em 1 UA geralmente apresentam
assinaturas pelas quais podem ser distinguidas do vento solar ordindrio. As principais assinaturas
das ICMEs sio: (a) Aumento da abundéncia de Hélio; (b) Depressdo da temperatura de elétrons
e fons; (c) Estados de ionizagfio raros; (d) Campo magnético intenso; (¢) Varidncia do campo
magnético baixa; (f) Fluxo bidirecional de prétons energéticos; e, (g) Fluxo bidirecional de
elétrons supratermais. Uma boa revisfio sobre as principais assinaturas dos ICMEs & apresentada
por Gosling, [1990].
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A Figura 9 apresenta esquematicamente a estrutura remanescente de uma ejecdo de massa
coronal detectada em 1 AU. A partir da direita observa-se o choque frontal, a regifio da bainha
de plasma e o material remanescente da ejegdo. As linhas tracejadas T, e T, indicam duas
trajetérias possiveis que uma sonda pode realizar durante a passagem de uma ICME. Ha4 duas
regides que possuem campos magnéticos intensos. A primeira esta associada a regido da bainha
de plasma, logo a seguir do choque frontal, e a segunda esta associada a eje¢do propriamente dita
le.g., Gongaleg et al., 2001; Gongales, et al., 1999; Gonzaleg, et al., 2002). Uma terceira regifio que pode
ser uma importante fonte de campos magnéticos intensos, mas flutuantes, pode ser encontrada

no rastro deixado pela ICME ao se propagar pela heliosfera interna.

Na Figura 10 s3o apresentados os parimetros de plasma e campo magnético observados pela
sonda ACE entre 23 a 28 de setembro de 1998 durante a passagem de uma ICME. De cima para
baixo estdo grafadas a temperatura (T)), a velocidade (I,) e a Densidade (IN,) de prétons, a razdo
He™/H', o campo magnético total e os componentes x, y € 3 em GSM, a pressdo dindmica (P,,)

Bainha de
Plasma

-- = ke i - - — ~ - % -£8—3—~ T

Chogue Frontat

Figura 9: Representacio esquematica da estrutura do material remanescente de uma ejegdo de
massa coronal observada 2 1 AU. Campos magnéticos intensos podem ocorrer na regido da
bainha, logo a seguir do choque, e no préprio material ejetado. Fonte: adaptado de Gonzalez,
W.D.,, B.T. Tsurutani, e AL.C. De Gonzalez, Interplanetary origin of geomagnetic storms,
Space Science Reviews, 88 (3-4), 529-562, 1999.
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e o parimetro f.

Esta ICME se propagou num setor com o campo magnético direcionado para fora em relaggo ao
Sol (B, < O e B,> 0). A densidade nesta regifio é de aproximadamente 10 cm®, a velocidade ¢ de
~400 kin/ s e 0 campo magnético total 10 nT. A velocidade de Alfvén estimada € de 38 km/ s.

Por volta das 23:05 UT do dia 24 de setembro é observada a passagem de uma onda de choque
frontal, indicado na figura pela linha pontilhada S,. Através do choque se observa uma variagdo
abrupta de vérios parimetros. A densidade salta para valores préximos a 20 cm” e a velocidade
para aproximadamente 600 km/s. O campo magnético total salta para 40 nT e o vetor campo
magnético sofre uma rotagdo, sendo observados valores de ~20 nT em B, e B, logo a seguir do
choque. A razio He'*/H' também sobre um aumento logo apés a fronteira.

A formaggo de ondas de choques no vento solar ocorre quando a diferenca entre a velocidade do
material remanescente de uma CME e a velocidade do vento solar ambiente é maior que a
velocidade tfpica do mejo. Em um gés ordindrio hd somente uma velocidade caracteristica do
meio, a velocidade do som. Conseqiientemente, hd somente um tipo de onda de choque: uma
superficie que se propaga mais rdpido que a velocidade do som no meio a frente dela. H4 um
fluxo de massa através desta superficie e um aumento da entropia, temperatura e densidade. Em
um meio magnetohidrodindmico (MHD), como o vento solar, hd trés velocidades caracteristicas:
a velocidade do som, a velocidade de Alfvén e a velocidade magnetoaciistica. Conseqgiientemente
h4 cinco tipos possiveis de choques MHD: choques répidos, choques lentos e trés tipos de
choques intermediérios, que dependem da velocidade de propagacdo da superficie em relagdo as
velocidades caracteristicas [Burlaga, 1995; Parks, 1991].
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Figura 10: Condicdes do vento solar observadas pelo satélite ACE durante a passagem de
uma nuvem magnética entre 23 e 28 de setembro de 1998.




Sdo observados dois tipos basicos de choques magnetohidrodinimicos no vento solar: choques
rdpidos e choques lentos. A densidade, temperatura, velocidade e intensidade do campo
magnético aumentam através de um choque rapido. Através de um choque lento a intensidade
do campo magnético diminui enquanto que as demais quantidades aumentam. Um choque
(rdpido ou lento) que se afasta em relagfo ao Sol é chamado de choque frontal, enquanto que um

choque que se move em diregfo ao Sol é chamado de choque reverso.

O niimero de Mach de um choque é proporcional a diferenca entre a velocidade do material
remanescente de uma CME e a velocidade do vento solar. A compressio do campo magnético
devido ao choque é aproximadamente proporcional ao nimero de Mach. O nimero de Mach dos
choques interplanetdrios estd tipicamente entre 2 e 3, de forma que o campo magnético

comprimido na regido da bainha esté tipicamente entre 10 e 20 nT [Gonzales et al., 1999].

Por volta das 00:48 UT do dia 25 de setembro se observa o inicio da rotagdo do campo
magnético para o sul. O campo permanece direcionado para o sul até as 06:00 UT, atingindo o
seu valor minimo de —25nT as 01:30 UT. Nesta regido é observado o valor méximo da
velocidade de 830 km/ s.

Vérios mecanismos levam & ocorréncia de campos magnéticos direcionados para o sul na regido
da bainha. Destes mecanismos, dois conduzem a intensificacio dos campos magnéticos
independentemente deles estarem direcionados para o sul ou norte. Sdo eles: (a) compressdo por
choque, discutida anteriormente; e, (b), 0 draping. No primeiro mecanismo, o choque comprime
tanto 0 campo magnético quanto o plasma. No segundo, o campo magnético € empilhado ao
redor de grandes objetos conduzindo a exclusfio do plasma da regido da fronteira da nuvem. A
pressdo dinfimica é mantida na bainha, de forma que o dngping leva a plasmas de baixo P e a
campos magnéticos intensos. Um exemplo deste efeito € a camada de deplecéo de plasma (plasma
depletion layer) adjacente a magnetopausa terrestre [Tsurutani ¢ Gonzalez, 19971

As fronteiras da ejecio sdo marcadas pelas linhas S, e S;. Através da fronteira S, se observa a
diminuicdo da temperatura, da densidade e da pressdo dindmica. Esta € também uma regido de
baixo B. A evolugfo radial da distribuicdo do grau de ionizaggo de fons pesados do vento solar,

como por exemplo, o oxigénio e o silicio dependem da temperatura e densidade dos elétrons e
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da velocidade dos fons na coroa. A densidade eletrdnica se torna tfo baixa que a coliso de
fons/ elétrons, o principal processo de ionizagdo e recombinagdo, praticamente nfo ocorre. A
distribuicio do gran de ionizagZio se “congela” como mostrado no trabalho de Hundbausen et al.
[1968].

Vérios estudos mostraram que a distribuicgio do grau de ionizagio de elementos pesados no
vento solar lento apresenta uma considerdvel diferenca do vento solar répido. Em feixes lentos
do vento solar que emanam de regides ativas as distribuices sdo deslocadas para graus de
ionizagfo superiores quando comparados aos feixes rdpidos que se originam em buracos
coronais relativamente frios. O grau de ionizagdo em ICMEs, novamente é bem diferente do
vento éolar ordindrio [Gatvin et 4., 1993]. Em um estudo de mais de 50 ICMEy observados 7 sitx
pela sonda Ulysses, [Henk: et al., 1998] mostrou que a taxa O™/ O% nas ICMEs com topologia de
uma nuvem magnética ¢ maior em relacio ao vento solar ambiente, enquanto que a taxa
O™/ 0% para ICMEs que nio apresentam a topologia de uma nuvem magnética ndo ¢ alterado.
[Henke et al., 2001] apresentou uma expansio do estudo de [Hezke ez al., 1998] em que inclui os
estados de ionizagfio de C*/ C™, Si'™/ S e Fe/Fe'"*. A Figura 11 Apresenta os resultados
obtidos durante a passagem de uma ICME observada entre os dias 9 e 13 de junho de 1993.

Na Figura 12 sdo apresentados os parimetros de composi¢io (Ne/ O, Mg/ O, e He**/H") e grau
de ionizagiio de fons pesados (C*/C* e O™/ O%) observados entre 23 a 28 de setembro de
1998. Observa-se claramente o aumento das razdes He'*/H*', C*/C* e O™/0° que sio

assinaturas caracteristicas das ejecOes de massa.

A Figura 13 apresenta as decomposicdes em 9 niveis ortogonais da série temporal do 4ngulo de
rotacfo utilizando a transformada de ondeletas do tipo Meyer. O angulo de rotacfio do vetor

campo magnético no plano y-z, é dado poré(t) = sin™'(B,/B), onde B = (Bf +B? 2 No
painel S € apresentado o sinal original e nos painéis al-a9 sdo apresentadas as reconstituicdes do

sinal nestes niveis. No painel S; € apresentado o sinal reconstituido usando todos os niveis de

decomposigio € nos painéis d1-d9 sfo apresentadas decomposicoes para cada nivel.
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Figura 11. Distribui¢io do grau de ionizagio durante um ICME observado entre os dias 9 e
13 de junho de 1993. Figura mantida no idioma original. Fonte: Henke, T., J. Woch, R.
Schwenn, U. Mall, G. Gloeckler, R. von Steiger, R.J. Forsyth, e A. Balogh, Ionization state
and magnetic topology of coronal mass ejections, Journal of Geophysical Research-Space

Physics, 106 (A6), 10597-10613, 2001.
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Figura 12: Composicao e grau de ionizac@o do vento solar observados durante a passagem de
uma nuvem magnética entre 23 e 28 de setembro de 1998.
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Figura 13: Angulo de rotagfio do campo magnético no plano x-y, as aproximagdes (al-a9), 0s

detalhes (d1-d9) e o sinal reconstituido (SR) entre 23 e 28 de setembro de 1998.
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Pode-se observar nos painéis d1-d9 que no perfodo que antecedeu e no que sucedeu a passagem
da nuvem magnética, o angulo @ apresenta variagoes em todas as escalas temporais. Durante a
passagem da nuvem magnética podemos observar que praticamente ndo s3o observados
variagGes répidas € que a poténcia estd distribuida em variagdes de longos periodos (niveis d6-
d9). E importante ressaltar que no inicio do evento sdo observadas importantes variacSes nos
niveis d6 e d7 correspondentes a perfodos de variagdes de 7.93 e 15.87 horas. Podemos observar
também que a reconstrugio a5 (a5 = 46 + 46) € adequada para representar este evento. Desta
forma, € importante incorporar a0 modelo de previsdo de tempestades um método de estimativa
da duragio do evento que leve em consideragio a variabilidade das escalas temporais dos
parémetros de plasma dentro do evento. Observa-se que ocorre uma rotagfio suave do campo
magnético e uma diminuicio da varidncia do 4ngulo 6, consistente com o modelo de nuvem

magnética.

As nuvens magnéticas constituem um subconjunto das ICMEs e sdo caracterizadas por
possufrem intensos campos magnéticos que variam suavemente, baixa temperatura de prétons e
baixo B. O campo magnético geralmente rota da direcéio norte para sul (ou vice-versa) € possui
um intenso campo axial, gerando um gigantesco fluxo helicoidal formado por correntes
alinhadas ao campo. Ainda esti se debatendo se as nuvens magnéticas estio acopladas
magneticamente ao Sol ou nfio quando observadas em 1 AU. Outras formas tridimensionais, tais

como formas esféricas, toroidais e cilindricas, estdo sendo estudas [Tsurutani ¢ Gongalez, 1997].

A fronteira traseira da nuvem ndo € bem definida. Através da ejegdio observa-se uma diminuiggo
da velocidade, consistente com a hipétese de que a ejecdo estd se expandindo. Na parte traseira
se observa um aumento da temperatura e do parmetro f, e um pequeno aumento da velocidade
e a abrupta diminuiciio das razdes He**/H', C*/C* e 0™/ 0° O vetor campo magnético

também € bastante oscilatério.
Assinatura dos feixes corrotantes

Na Figura 14 € apresentada uma representacio esquemdética de um feixe corrotante. Na Figura

15 sdo apresentados os parimetros de plasma e campo magnético observados no ponto



Lagrangeano L1 pela sonda ACE entre 8 e 13 de margo de 1998 durante a passagem de um feixe

corrotante.

Na regido a frente do feixe a densidade € alta, enquanto que no feixe € relativamente baixa. A
transicdo entre as regides de alta € baixa densidade € abrupta, € ocorre coincidentemente com o
rdpido aumento da velocidade. A temperatura dos feixes tende a ser superior a do vento solar, e
o campo magnético tende a ser intensificado na borda frontal, exceto na regido da heliosfera

interna.

A Figura 16 apresenta o angulo ¢ do campo magnético interplanetério observado entre 8 € 13 de
marco de 1998. Observa-se que por volta do inicio do dia 10 de marco a sonda entrou em uma
regido de polaridade negativa associada com o feixe corrotante. Durante o periodo de passagem
do feixe corrotante a polaridade permanece quase constante, o que é um indicativo que esta €

~ uma regjdo de linhas de campo magnético abertas [Buriaga, 1995].

A interacdo entre os feixes corrotantes e o vento solar ordindrio pode criar regiées com campo
magnético intenso e densidade alta. Nestas regioes a press@o total (a soma das pressoes cinética e
magnética) é geralmente elevada. Estas regioes sdo denominadas de regides de interacdo
(snteraction regions). As regides de interagdo sempre estdo presentes a frente de feixes corrotantes e
sdo denominadas regides de interacdo corrotantes (CIRs — Corotating interaction regions). Estas
regides de interacdo também estdo associadas com ejegdes transientes e choques [e.g.,Gonzaks et
al., 2002; Tsurutani ¢ Gongaleg, 19971,

O plasma da regido 2 frente da interface entre o vento solar e o feixe ripido € comprimido e
acelerado, enquanto que o plasma que compde o feixe € comprimido e desacelerado. Na regido
da Orbita terrestre as regides de interacdo corrotantes ainda ndio estdo completamente
desenvolvidas. Uma importante caracteristica dos CIRs em relaco a sua efetividade na geragdo
de tempestades magnéticas € que apresentam campos magnéticos intensos, que podem chegar a
30 nT.

Como podemos observar na Figura 17 nfio ocorre uma significativa alteracio na razdo de
He**/H'e O™/ O° durante a passagem do feixe corrotante. O mesmo no acontece com a razéo

C*/ C* que apresenta um aumento.
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Figura 14. Representacfio esquemiética de um feixe corrotante. Fonte: Tsurutani, B.T., e
W.D. Gonzalez, The interplanetary causes of magnetic storms: A review, in Magnetic Storms,
edited by B.T. Tsurutani, W.D. Gonzalez, Y. Kamide, e JK. Arballo, pp. 77-90, AGU,
Washington DC, 1997.
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Figura 15: Condi¢des do vento solar observadas pelo satélite ACE durante a passagem de um

feixe corrotante entre 8 e 13 de margo de 1998.
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Figura 17: Composicéo e grau de ionizacdo do vento solar observados durante a passagem de
um feixe corrotante observado entre 8 e 13 de marco de 1998.
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Figura 18. Exemplo de feixe r4pido associado com um buraco coronal que corrotou por pelo
menos 5 vezes. Fonte: CELIASMTOF Proton Monitor homepage
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Figura 19: Angulo de rotaggio do campo magnético no plano x-, as aproximagdes (al-a9), os
detalhes (d1-d9) e o sinal reconstituido (SR) entre 8 ¢ 13 de marco de 1998.
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A fonte dos feixes corrotantes foi discutida por mais de 80 anos. Foi demonstrado que os feixes
corrotantes se originam nos buracos coronais (cronal holes), os quais est3o associados com regides
de linhas de campo magnético abertas. Os buracos coronais se estendem desde regides polares
até o equador. Eles aparecem como regides escuras em imagens do Sol em raio-X. Sdo regides de
baixa densidade e temperatura. A densidade baixa observada nos feixes corrotantes €
conseqiiéncia da baixa densidade de suas fontes. A periodicidade de 27 dias também €& devida 2
sua origem solar. A Figura 18 apresenta um exemplo de um feixe rdpido associado com um
buraco coronal que corrotou por pelo menos 5 vezes entre dezembro de 1999 e margo de 2000.
O periodo de rotagdo é préximo a 27.3 dias, que é o periodo de rotagdo solar visto a partir da

Terra.

A ocorréncia de ondas de Alfvén de grande amplitude em feixes de alta velocidade esta associada
a ocorréncia destas ondas nos buracos coronais. Estas flutuaces podem ser facilmente
identificadas na Figura 19. Observa-se que a partir do inicio do dia 8 de margo o vetor campo
magnético rota quase periodicamente em vérias escalas de tempo.

Assinaturas complexas

Muitos eventos envolvem a interagdo de duas ou mais estruturas discutidas anteriormente. A
mais comum parece envolver um choque frontal, seguido por um ICME/ nuvem magnética, e
usualmente outro feixe corrotante ou ICME. As Figuras 20 e 21 apresentam as condigdes do
vento solar durante a passagem de uma nuvem magnética comprimida por um feixe corrotante.

A Figura 22 apresenta o angulo de rotagdo e as decomposigoes.

[Burlaga o al, 2001] estudou feixes rdpidos durante a fase ascendente do ciclo solar 23,
enfatizando a diferenca entre eventos em que € possivel distinguir claramente a topologia de

nuvens magnéticas e de eventos complexos.
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Figura 20: Condictes do vento solar observadas pelo satélite ACE durante a passagem de
uma nuvem magnética seguida por um feixe rapido entre 23 e 28 de junho de 1998.
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Figura 21: Composigdo e grau de ionizagZo do vento solar observados durante a passagem de

uma nuvem magnética seguida por um feixe rdpido entre 23 e 28 de junho de 1998.

56



()

@,

(a)

(a,

)

(ap

(ag

(ag)

(a,)
(a,

)

(ag)

(Sp)

@,

(d,)

(dy)

(d)

(9

(dp

@)

(dg)

(dg)

100

-100

-50
23

Time (From 23-Jun~1998 00:00:00 to 28—-Jun-1998 00:00:00)

Figura 22: Angulo de rotagfio do campo magnético no plano x-y, as aproximagdes (al-a9), os
detalhes (d1-d9) e o sinal reconstituido (SR) entre 23 e 28 de junho de 1998.
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4 Resultados e Discussodes

A Tabela 2 apresenta os eventos selecionados e as principais caracteristicas identificadas durante
a ocorréncia destes eventos. Nas trés primeiras colunas sdo apresentados: a identificagéo do
evento; a data de ocorréncia; e, o valor minimo do Dst. Nas cinco colunas seguintes é
identificada a ocorréncia ou ndo de impuisos sibitos (SI), ICMEs, HSS, nuvens magnéticas
(NM) e choques. Nestas colunas a ocorréncia de uma das referidas caracteristicas é identificada
pelo ntimero ‘1. O nimero 9 € utilizado para assinalar a impossibilidade de determinar a
ocorréncia de uma determinada caracteristica a partir do conjunto de dados. Na coluna seguinte
¢ apresentada a classe a qual pertencem os eventos, de acordo com o esquema de classificacdo
proposto antetiormente. Na dltima coluna € apresentada a classificacdo dos eventos em trés
tipos: (@) o Tipo 1 corresponde a ocorréncia de ICMEs; (b) o Tipo 2 corresponde a ocorréncia
de ICMEs; e, (c) o Tipo 3 corresponde a ocorréncia de ICMEs e de HSS. O ntmero 27’ é
utilizado para indicar eventos indeterminados. Os eventos nimeros 2 e 26, apesar de ndo
satisfazer o critério estabelecido foram incluidos por terem sido amplamente estudados pela

comunidade cientifica.

A Tibela 3 apresenta um sumério dos resultados obtidos. Quanto 4 intensidade, dos 60 eventos
estudados, 38 (63.3%) foram classificados como sendo da Classe I, 17 (28.3%) como sendo da
Classe II e 5 (8.3%) como sendo da Classe III. Quanto a origem interplanetdria, 25 (41,7%) das
tempestades estavam associadas com a ocorréncia de ICMEs, 8 (13.3%) com a ocorréncia de
HSS e 14 (23.3%) das tempestades foram causadas pela interacdio de ICMEs e HSS. Néo foi
possivel identificar a origem interplanetdria de 13 (21.7%) tempestades.

A dificuldade na identificacdo de cerca de 22% dos eventos estudados deve-se principalmente ao
fato que estamos avaliando estruturas tridimensionais que podem ter a extensdo de até€ ¥2 UA a
partir de medidas obtidos por uma ou duas sondas no meio interplanetdrio. Como podemos
observar na Figura 9 é possivel que a falha na identificacdo dos eventos seja devido a trajetéria da
sonda através da estruturas. Uma melhor caracterizacio do vento solar e da estrutura magnética
dos ICMEs deve ser obtida a partir de medidas multiplas. A identificagdo dos feixes do vento
solar pode também ser aperfeicoada utilizando classificadores estatisticos e redes neurais.
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A Tabela 4 apresenta a intensidade das tempestades versus a origem interplanetdria. Na parte
superior da tabela é apresentado o niimero de casos e na parte inferior as percentagens. E
importante observar que 4 das 5 tempestades da Classe III foram causadas por ICMES,
enquanto que uma foi causada pela interacdo entre um ICME e um HSS. Nenhuma das
tempestades da Classe III foram causadas por HSS ou pelos eventos indeterminados.
Fisicamente, estes resultados sugerem que a velocidade de propagacdo destes ICMEs € superior a
velocidade tipica de propagacdo dos HSS, o que impossibilita a interagfio entre estas estruturas.
[Butlaga et al, 2001}, a partir da anélise de feixes rdpidos do vento solar (Vp > 600 km/s),
incluindo ICMEs e HSS, que as tempestades causadas por estruturas complexas resultante da
interacdo entre ICMEs ou entre ICMEs e HSS usualmente nfo causam tempestades intensas.

Observa-se também na Tabela 4 que cerca de 87% das tempestades causadas por HSS e 80% das
causadas por estruturas indeterminadas foram da Classe I, isto €, com Dst entre —80nT e —
150nT. Cerca de 50% das tempestades causadas por ICMEs e 57% das causadas por
ICMEs+ HSS foram enquadradas nesta classe.

Em cerca de 41 (68.3%) dos eventos foi possivel identificar a ocorréncia de impulsos stibitos no
fndice Sy=/Dsz, enquanto que foi possivel identificar a ocorréncia de choques em 47 (78.3%)

eventos.
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Tabela 2: Lista de eventos selecionados entre janeiro de 1997 e dezembro de 2001.

No. Evento Dst(nT) SI ICME HSS NM  Choque Classe Tipo
1 10/1/1997 -78 1 1 1 1 1 1 3
2 27/211997 -84 0 0 1 0 0 1 2
3 11/4/1997 -88 0 1 1 1 1 1 3
4 21/4/1997 -97 0 1 0 1 0 1 1
5 17/5/1997 -120 1 1 1 1 1 1 3
6 9/6/1997 -83 0 1 0 1 0 1 1
7 2/9/1997 -97 1 1 0 0 1 1 1
8 1/10/1997 -96 1 1 0 1 1 1 1
9 11/10/1997 -137 1 1 0 1 0 1 1
10 7111997 -120 1 1 0 1 1 1 1
11 25/11/1997 -118 1 9 9 9 1 1 27
12 18/2/1998 -114 0 1 0 0 1 1 1
13 10/3/1998 -117 9 0 1 0 0 1 2
14 21/3/1998 -87 0 0 1 0 0 1 2
15 4/5/1998 -240 1 1 1 1 1 2 3
16 26/6/1998 -116 1 1 1 1 0 1 3
17 6/8/1998 -152 1 9 9 9 9 2 27
18 27/8/1998 -163 1 9 9 9 1 2 27
19 23/9/1998 -197 1 1 0 1 1 2 1

20 19/10/1998 -112 1 1 1 1 1 1 3

21 8/11/1998 -168 1 1 1 1 1 2 3

22 13/11/1998 -116 0 1 0 0 0 1 1

23 13/1/1999 -104 1 9 9 9 9 1 27

24 18/2/1999 -119 1 1 0 1 1 1 1

25 1/3/1999 -90 0 0 1 0 1 1 2
26 10/3/1999 -76 1 9 9 9 1 1 27
27 17/4/1999 -114 1 1 0 1 1 1 1

28 22/9/1999 -152 1 1 0 1 1 2 1

29 22/10/1999  -207 1 1 1 0 1 2 3
30 13/11/1999  -102 0 9 9 9 1 1 27
31 13/12/1999 -93 9 9 9 9 1 1 27
32 11/1/2000 -80 1 0 1 0 1 1 2
33 23/1/2000 -98 9 9 9 9 1 1 27
34 10/2/2000 -156 1 1 1 0 1 2 3
35 7/4/2000 -295 1 1 0 0 1 3 1
36 17/5/2000 -96 9 0 1 0 0 1 2
37 24/5/2000 -153 1 0 1 0 0 2 2
38 8/6/2000 -85 1 1 1 0 1 1 3
39 15/7/2000 -306 1 1 0 1 1 3 1

40 12/8/2000 -229 0 1 0 1 1 2 1

41 18/9/2000 -176 0 1 0 1 1 2 1




42 510/2000  -187 0 1 1 1 1 2 3
43 14/10/2000  -97 1 1 1 1 1 1 3
44 6/11/2000  -170 1 1 0 1 1 2 1
45 10/11/2000  -102 1 9 9 9 1 1 27
46  29/11/2000 -123 9 9 9 9 1 1 27
47 20/3/2001 -163 1 1 0 1 1 2 1
48 28/3/2001 -83 1 9 9 9 1 1 27
49 31/3/2001 -418 1 1 1 0 1 3 3
50 11/4/2001 -253 9 1 0 1 1 3 1
51 18/4/2001 -107 1 1 0 1 1 1 1
52 22/4/2001 -101 1 1 1 1 1 1 3
53 17/8/2001 -110 1 1 0 0 1 1 1
54 26/9/2001 -106 1 9 9 9 1 1 27
55 3/10/2001 -179 0 9 9 9 1 2 27
56 21/10/2001  -181 1 1 0 0 1 2 1
57  28M10/2001 -147 1 0 1 0 1 1 2
58 1/11/2001 -100 1 1 0 1 1 1 1
59 6/11/2001 -305 1 1 0 0 9 3 1
60  24/11/2001 -218 1 1 0 0 1 2 1
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Tabela 3: Classificagio dos eventos quanto a intensidade das tempestades e quanto a origem

interplanetaria.

Intensidade
Classe 1 38 63,3%
Classe 2 17  28,3%
Classe 3 5 8,3%
Total 60 100,0%
Origem
ICME 25  41,7%
HSS 8 13,3%
ICME + HSS 14 23,3%
Indeterminado 18 21,7%
Total 60 100,0%

Tabela 4: Comparacio entre a intensidade das tempestades e a sua origem.

Classe1 Classe2 Classe3 Total

Numero de casos

ICME 13 8 4 25
HSS 7 1 0 8
ICME+HSS 8 5 1 14
Indeterminado 10 3 0 13
Total 38 17 5 60
Percentagens
ICME 52,0% 32,0% 16,0% 100,0%
HSS 87,5% 12,5% 0,0% 100,0%
ICME+HSS 57,1% 35,7% 71% 100,0%
Indeterminado 76,9% 23,1% 0,0% 100,0%
Total 63,3% 28,3% 8,3% 100,0%
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5 Sumario
Neste capitulo foram apresentados os critérios utilizados para identificar e classificar as estruturas
interplanetérias geoefetivas a partir de medidas do campo magnético interplanetdrio e dos

pardmetros de plasma, composicgo e grau de ionizagdo observados iz s« pelas sondas WIND,
SOHO e ACE.

Foram estudados 60 eventos geoefetivos observados entre janeiro de 1997 e dezembro de 2001.
Estes eventos foram classificados quanto 2 intensidade e quanto a ocorréncia de estruturas
interplanetérias. Observou-se que 87% das tempestades causadas por HSS e 80% das causadas
por estruturas indeterminadas apresentaram valores de pico do Dst entre —80nT e —150nT.
Também se observou que 4 das 5 tempestades com Dst < -250nT foram causadas por ICMES,
enquanto que uma foi causada pela interagio entre um ICME e um HSS. Nenhuma das

tempestades com Dst <-250nT foi causada por HSS ou por eventos indeterminados.

A andlise da variabilidade do 4ngulo de rotagdo do campo magnético no plano y-y mostrou que
as diferentes estruturas estudadas apresentam escalas temporais distintas, decorrentes tanto da

estrutura magnética quanto da interagdo com o plasma ambiente.
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CAPITULO III

CONDICOES INTERPLANETARIAS
NECESSARIAS PARA OCORRENCIA DE
TEMPESTADES INTENSAS!

1 Introdugio

No capitulo anterior se estudou a origem interplanetiria das tempestades magnéticas intensas.
Neste capftulo, estudar-se-4 em maiores detalhes as condigdes necessirias para ocorrerem

tempestades magnéticas intensas, diferenciando a origem interplanetaria destas tempestades.

As tempestades magnéticas sdo causadas, primariamente, por estruturas interplanetdrias com
campos magnéticos intensos, de longa duragfo e direcionados para o sul. Esta configuracfo leva
ao processo de reconexdo magnética entre o campo magnético interplanetdrio € o campo
magnético terrestre. O processo de reconexdo magnética € o principal mecanismo fisico de
transferéncia de energia do vento solar para magnetosfera terrestre [Gongaleg et al., 1994; Gongaleg
et al., 2002; Kamide et al., 1998a).

A assinatura caracteristica de uma tempestade magnética € o decréscimo no componente
horizontal (H) do campo geomagnético. Esta depressdo € causada pela corrente de anel
direcionada para oeste, € que pode ser monitorada pelo indice D,. Normalmente assume-se que a
magnitude de uma tempestade magnética pode ser definida pelo valor minimo do Dst [Gorzalks
et al., 1994]. A Figura 23 apresenta o indice Sym (Dst,,;) entre 24 e 27 de setembro de 1998. A
tempestade inicia com um aumento stbito (SSC — sudden storm commencement) do nivel do Dst,
seguido de um periodo no qual o campo ndo varia significativamente, a fase inicial. O comeco

stbito € interpretado como sendo um efeito da compressdo da parte frontal da magnetosfera

1 Parte dos resultados apresentados neste capitulo foram previamente submetidos para publicacdo por L.E.A.Vieira,
W.D Gonzalez, AL.Clia de Gonzalez, A. Dal Lago, A study of the geoeffectiviness of southward interplanetary magnetic field
structures, Advances in Space Research, in press, 20002, e por Gonzalez, WD., e LE. Vieira, Storm-intensity criteria for several
classes of the driving interplanetary structures, Gegphysical Research Letters, submitted, 2002.



pela intensificacdo da pressdo dindmica do vento solar. A fase principal, com duragdo de
algumas horas, € caracterizada pelo decréscimo monotdnico do Dst até atingir o valor minimo.
O decréscimo do componente horizontal (H ) campo geomagnético durante a fase principal é
causado pela corrente de anel carregada, primariamente, por fons energéticos. A tempestade

termina com a lenta recuperag@o do Dst ao nivel anterior a tempestade.

50 T " T

Inicio Subito : |  Fase de Recuperacao

Fase Inicial

-150 Fase Pnn ipél -
-200} -
Peak: -197.3 (25-Sep-1998 05:54:00)
_o50 '| . . \ N
24/09 25/09 26/09 27/09

Time (From 24-Sep—-1998 to 27-Sep-1998)

Figura. 23: Assinatura caracteristica do fndice Sym durante uma tempestades magnética
intensa observada entre 24 e 27 de setembro de 1998.
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O comportamento da corrente de anel determina as caracteristicas de uma tempestade
magnética. A principal caracteristica de uma tempestade magnética € a injegdo, o transporte e a
perda de partfculas carregadas que constituem a corrente de anel. Este processo é controlado
pelas condigBes do vento solar e pelos processos dinfmicos da magnetosfera. O principal
processo de injec@io de energia na magnetosfera terrestre € a reconexdo magnética entre 0 campo
magnético interplanetirio e 0 campo geomagnético. O transporte de particulas (Ou energia) se d4
pela intensificacfio do processo de convecg@o magnetosférica. Durante muito tempo acreditou-se
que os trés principais processos de decaimento da corrente de anel fossem: as trocas de carga, as
interagOes de Coulomb e as interagdes onda-particula [Gonzalez et al., 1994; Kamide et al., 1998a;
McPherron, 1997]. Recentemente, [O'Brien e McPherron, 2000] mostraram estatisticamente que
existe uma correlacdo entre 0 campo elétrico interplanetdrio (E), na diregdo leste-oeste, € 0
tempo de decaimento das particulas que constituem a corrente de anel. [Lzmobn et al, 1999;
Liemobn et al., 2000] sugeriram que a deriva dos fons da corrente de anel em Grbitas abertas em
direcdo a magnetopausa diurna € o principal processo de perda de particulas durante a fase

principal e as primeiras horas da fase de recuperacio.

Durante o perfodo de méxima atividade solar, os principais fendmenos que causam tempestades
magnéticas intensas (D,, <—100nT) estfo associados com manifestagdes interplanetirias de
ejecOes de massa coronal ICMEs). As nuvens magnéticas constituem um subconjunto destas
ejecOes e sa0 caracterizadas pela: (a) intensificacio do campo magnético; (b) rotacdo suave do
vetor campo magnético em um perfodo de aproximadamente um dia (ém 1 AU) e (c) baixa
temperatura de pr(')toﬁs [Burlaga et al., 1981; Burlaga, 1995; Klein ¢ Burlaga, 1982]. A definicdo acima
identifica as nuvens magnéticas como uma classe distinta de ejecdes com uma clara interpretacdo

fisica e assinatura. [ver, Farrugia et al., 1997, e referéncias citadas].

A relacd@o entre nuvens magnéticas e tempestades magnéticas foi reportadas por [Burlaga ¢t al.,
1981 Uma correlagio entre as nuvens magnéticas e a intensidade das tempestades
geomagnéticas foi estabelecida por [Wilson, 1987] utilizando o conjunto de eventos listado por
[Klein ¢ Burlaga, 1982] para o periodo de 1973 até 1978. A intensidade e o inicio da tempestade
magnética foram relacionados a polaridade da nuvem magnética, a qual se refere a alteracdo da
direcdo do vetor campo magnético’a medida que a estrutura passa pela sonda. A Figura 24
apresenta um esquema de classificacio dos tubos de fluxo magnético passando através de uma
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sonda no meijo interplanetério. As letras N, S, E e W indicam as polaridade Norte-Sul e Leste-
Oeste dos componentes do campo magnético. Quando a nuvem apresenta a rotagdo do campo
magnético da direcdo sul para norte, diz-se que possui polaridade Sul-Norte (SN) e, em caso
contrério, possui polaridade Norte-Sul (NS). [Kkin ¢ Buriaga, 1982] ndo observaram uma
diferenca significativa da intensidade das tempestades, mas foi observado que o inicio da fase
principal depende da polaridade da nuvem. [Wilson, 1987] também mostrou que uma minoria de
nuvens, apesar de possufrem campos magnéticos de longa duragio direcionados para o sul, nZo
causam tempestades. A partir da andlise de 19 nuvens magnéticas observadas entre 1978 e 1982,
proximo ao méaximo solar, [Zhang ¢ Burlaga, 1988] reportaram vérias diferencas entre nuvens de
diferentes polaridades. O nimero de nuvens magnéticas SN observado foi maior que o de
nuvens magnéticas NS, e as nuvens SN estavam associadas com periodos que apresentam
velocidades maiores que as nuvens NS. Os distiirbios causados por estas nuvens foram da ordem
de —100nT. Os autores distinguiram entre nuvens SN e NS e de acordo com a ocorréncia ou nio
de ondas de choques. Também associaram o inicio da tempestade com a polaridade da nuvem.
Durante a passagem de nuvens SN o decréscimo do Dst € devido aos campos da regido dianteira
da nuvem, enquanto que para nuvens NS o decréscimo acontece devido aos campos de regido
traseira.

[Zhao ¢ Hoeksema, 1998; Zhao et &l., 2001] mostraram que a duragdo e a intensidade do
componente direcionado para o sul do campo magnético interplanetirio dentro de uma nuvem
magnética € correlacionada linearmente a latitude ecliptica do eixo axial central da nuvem.
Também se mostrou que a intensidade do campo axial, a velocidade e a distincia de impacto
entre a sonda e o eixo central da nuvem s&o outros parimetros associados com a duragdo e a

intensidade dos eventos B, dentro de uma nuvem magnética.

[Bothmer ¢ Rust, 1997] estabeleceram a conexdo entre a polaridade magnética global do Sol € a
polaridade das nuvens magnéticas. Nuvens SN ocorrem freqiientemente durante o perfodo entre
ciclos de atividade solar pares e impares, enquanto que nuvens NS ocorrem mais freqiientemente
entre ciclos impares e pares. [Mulligan et al, 1998, 2000] estudaram a correlag@o entre a estrutura
das nuvens magnéticas na heliosfera interna e a evolugfo do campo magnético solar no curso de

um ciclo solar. Nestes estudos, observou-se que a orientac@o do eixo axial do tubo de fluxo
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magnético varia de acordo com o ciclo de atividade solar, sendo quase perpendicular ao plano

ecliptico préximo ao méximo solar.

Magnetic Rope Types Lying in Ecliptic Plane

Magnetic
Cloud
Type
SEN SWN NES NWS
. South South North North
Leading Field (-B2) (-B2) (+B2) (+Bz)
.. East West East West
IF
Axial Field (+By) (-By) (+By) (-By)
B Nosth North South South
Trailing Field (+Bz) (+Bz) (-B2) (-B2)
Helicity LH RH RH LH

Magnetic Rope Types Perpendicular to Ecliptic Plane

Masgoetic
Cloud
Type
WNE ESW ENW W2k
— West Esst East West
Leading Field (-By) (+By) (+By) (-By)
o Noxth South Norsth South
Axisl Field (+Bz) (-Bz) (+B2) (-B2)
N East west West m
Trailing Field (+By) -By) (-By) (+By)
Helicity RH RH LH Sl

Figura 24: Esquema de classificagio dos tubos de fluxo magnético conduzidos através de
uma sonda interplanetiria. Figura mantida no idioma original. Fonte: Mulligan, T., C.T.
Russell, e J.G. Luhmann, Interplanetary Magnetic Clouds: Statistical Patterns and Radial

Variations, Advances in Space Research, 26 (5), 801-806, 2000.
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[Fenrich ¢ Lubmann, 1998], baseados em um conjunto de 29 nuvens magnéticas, encontraram que
a compressdo na regido traseira associada com feixes rapidos ocorre em cerca de 40-45% de
todas as nuvens, independente da polaridade. Se uma nuvem possui polaridade SN a compressio
€ coincidente com a porgdo direcionada para o norte do IMF e tem pouco efeito em termos da
resposta do Dst. No entanto, se a nuvem possui polaridade NS a compressdo € coincidente com
a porcdo direcionada para o sul do IMF e desta forma tem um efeito significante na resposta do
D,. [Dal Lago et al., 2002] mostraram que o valor de pico do indice Dst pode ser duas vezes maior
quando se observa a compressao na parte traseira de uma nuvem NS. [Gongalkeg et al., 2002]
sugeriram que estes feixes sdo de diferentes tipos, sendo os feixes corrotantes os mais
comumente observados. [Cargil/ et 4l, 1995] mostraram através de modelos
magnetohidrodindmicos que a compressdo traseira observada pode ser resultado da interacdo

dos vortices formados devido & propagacdo através da heliosfera interna.

[Burton et al., 1975] propuseram uma férmula relativamente simples que permite a previsio da
intensidade da corrente de anel, € do indice Dst, a partir das condigcdes do vento solar. Em sua
formulacio, as variagdes da intensidade da corrente de anel foram assumidas como sendo
devidas 2 injecio de energia na corrente de anel (F), que é proporcional ao campo elétrico
interplanetério, e aos processos de dissipacdo de energia (L), que s3o proporcionais a intensidade
da corrente de anel. A fase principal de uma tempestade magnética ocorre quando o campo
magnético interplanetédrio estd direcionado para o sul e o campo elétrico interplanetirio é
suficientemente intenso, tal que a taxa de injegdo de energia € muito maior que a taxa de
dissipagdo, e a corrente de anel € energizada. A fase de recuperagdo se inicia quando o campo
magnético interplanetério rotaciona para norte e o processo de reconexdo cessa, de forma que a

taxa de dissipagdo € muito maior que a taxa de injegdo.

(Gonzales ¢ Tsurutani, 1987] determinaram uma relacio empirica entre as estruturas
interplanetérias ¢ as tempestades magnéticas decorrentes com indice Dsz < -100 nT. Neste
estudo, eles utilizaram registros dos parimetros de plasma e do campo magnético interplanetério
medidos pela sonda ISEE-3, localizada no ponto Lagrangiano interno (L,). Para o conjunto de
dez eventos estudados, eles observaram que as tempestades magnéticas ocorreram quando o
campo elétrico interplanetério, direcionado para o crepiisculo, era superior a S mV/ m durante

um periodo maior ou igual a 3 horas. Esta condi¢io € equivalente a um campo magnético
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interplanetdrio, direcionado para o sul, com intensidade de ~ 10 nT. Esta relagdo empirica foi
determinada para o periodo de méxima atividade solar, mas é considerada vélida para o perfodo

de atividade solar mfnima.

Neste capitulo, sdo investigadas as condi¢Bes necessdrias para serem Observadas tempestades
magnéticas intensas durante a passagem de diferentes estruturas interplanetdrias que contém

campos magnéticos intensos.

2 Monitoramento da atividade magnética através do indice Dst

O indice Dst, introduzido por [Sxginra, 1964] para o estudo dos dados do IGY (Imternational
Gegphysical Year), foi proposto como uma medida do componente simétrico da corrente de anel.
O componente H do campo magnético superficial em latitudes médias é medido em virias
estacdes distribuidas em longitude. Apds subtraida a linha de base para dias calmos, isto &, ap6s a
remocdo dos efeitos Sq, o valor médio dos componentes H das estagGes consideradas &
calculado e dividido pelo co-seno da latitude média das estacSes para definir o indice Dsz. A
Tabela 4 apresenta a localizagdo das quatro estacGes utilizadas na determinacio do indice Dst.

Desta forma, o indice Dst pode ser definido como,

N

1 AH,
Dst=—Y —L
N Z cosé, G

onde AH,; ¢é o efeito da corrente de anel na estagdo i com latitude 6,, e N € o nimero de

i

estacOes utilizadas.

Idealmente, o indice Dst ndo contem contribuigdes de sistemas de correntes que nfo apresentam
simetria azimutal. No entanto, em conseqtiéncia do reduzido ndmero de estagSes utilizadas no
calculo do indice, hd uma contaminacgo por outros sistemas de correntes. Os principais sistemas
que podem contaminar o Dst s&o: a corrente de Chapman-Ferraro na magnetopausa diurna, a
- corrente na cauda magnética, a corrente de anel assimétrica, e 0 componente horizontal das
correntes alinhadas ao campo. Desta forma, cada valor do Dst pode ser interpretado como
sendo devido a corrente de anel simétrica somada a um erro associado com as contribuicdes dos

outros sistemas de correntes [McPherron, 1997].
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Tem-se tido especial cuidado na localizagio das estagGes para evitar a influéncia de outras
correntes que fluem na regido auroral (eletrojato auroral) e no préprio equador geomagnético em
latitudes baixas (eletrojato equatorial). No entanto, ndo € possivel evitar a influéncia das correntes
que fluem em grande escala na cauda magnetosférica e principalmente na magnetopausa diurna.
Para eliminar a influéncia das correntes na magnetopausa diurna se introduziu o fndice D,
corrigido (D,"), que é obtido considerando a contribuicio da corrente de Chapmann-Ferraro,
cuja perturbacio € proporcional 2 raiz quadrada da pressdo do vento solar na magnetopausa

diurna. Desta maneira, o fndice D,,° é dado por
D,’=Dst—b\p+c (32)

onde p = pv? é apressio do vento solar em dias perturbados, p & a densidade de massa, v éa
velocidade do vento solar, b e ¢ sdo constantes cujos valores aproximados sdo,
b=02nT/(eVcm®)"%,e ¢ =20nT . A constante b representa um fator de proporcionalidade
tipico para tempestade magnéticas intensas [Gongales et 4l, 1989], € a constante ¢ representa a
contribuicdo da pressdo do vento solar em um dia quieto. Assim, o indice Ds,° indica a variagdo

do campo magnético terrestre produzida pela corrente de anel, e conseqiientemente a energia

cinética total das particulas aprisionadas.

Tabela 4: Localizagio das estagBes magnéticas utilizadas na determinaco do indice Dst.

Estacdo Latitude Longitude
Hemanus -33,3° 80,3°
Kakioka 26,0° 206,0°
Honolulu 21,0° 266,4°
San Juan 29,9° 3,2°
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3 Relagdo Dessler-Parker-Sckopke
A justificativa fisica para se usar o indice Dst no estudo de tempestades magnéticas é a relagio
Dessler-Parker-Sckapke (DPS) [Dessler ¢ Parker, 1959; Sckopke, 1966]. Em sua forma mais simples,

esta relacao estabelece que a perturbacdo magnética causada pela corrente de anel € diretamente

proporcional a sua energia total.

Como apresentado por [McPherron, 1997), esta relagio pode ser derivada da seguinte manejra. A

perturbacdo magnética causada no centro de uma corrente de anel equatorial de intensidade I €

dada por
U1
aB, =7 (33)
onde r € o raio do anel. A corrente produzida pela deriva de uma particula préximo ao plano
equatorial €
=L, G4)
27r

onde v, é a velocidade média de deriva. Em um campo dipolar a velocidade de deriva € dada
por v, =—3E,r*/qM , com ga carga, M o momento de dipolo geomagnético, ¢ E, a

energia de giro da particula. Combinando estas relagdes, obtém-se

58, = HoLr (3.5)
4nM

O efeito do giro assim como o da deriva deve ser considerado. Uma particula girando cria uma

corrente infinitesimal com seu momento antiparalelo ao campo terrestre. Este dipolo cria um
campo axial positivo no centro da Terra dado por B, = (K, /47)(1/ r®), onde 4 éo
momento de dipolo. O momento de dipolo de uma particula girando € dado por
U =E,IB=(*/M)E, . Destaforma,

E
0B, = —ﬁ;’m; (36)
Somando as duas contribuicdes, tem-se
_HE
=tk @
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Considerando como uma fragdo do campo equatorial superficial, obtém-se
OB _2E;

T 3.8)

onde U,, € a energia total no campo dipolar fora da Terrae B, € o campo magnético equatorial

medido na superficie.

4 A evolugio da corrente de anel e a taxa de injegéo de energia

A principal causa da intensificacdo da corrente de anel s3o intensos campos magnéticos
interplanetérios de longa duragdo e direcionados para o sul que se conectam com o campo
geomagnético e permitem o transporte de energia do vento solar para a magnetosfera [Gongalez et
al, 1994]. No modelo de [Burwn et al, 1975), a taxa de injecdo de energia € linearmente
proporcional ao campo elétrico do vento solar direcionado de leste para oeste. O modelo &
derivado a partir da relagio DPS, discutida anteriormente,

Dst’ (1) _2E®
B, 13U,

39

onde a perturbacfio da corrente de anel no centro da Terra foi substituida pelo indice Ds
corrigido. Esta substituicdo é vilida considerando que a corrente de anel € simétrica com relacdo
a0 eixo do dipolo. Considerando-se a taxa de variagfo desta relagdo, obtém-se

dDst" _ 2B, dE
dat  3U, dt

(3.10)

A taxa de variagdo da energia na corrente de anel é um balanco entre a energia que entra € a
energia que sai, assim

EQ _ye-EO 3.11)

dt 7
onde U(t) é ataxana qual a energia é injetada, e E(#)/7 6 a taxa de energia que é perdida.
Neste modelo supGe-se que o processo primério de perda na corrente de anel € a troca de carga,
que depende do nimero de particulas presentes, ou seja, aproximadamente da energia total na

corrente. Substituindo a Equacgo (3.11) em (3.10), obtém-se,

dDst’ _ 2B, E@®)

&30, [U“)‘T] ou (G.12)

73



dDst° Dst®

= F() — (3.13)
7 ®
onde F(#) éafuncdo de injecdo, e é definida por
2B,
Ft)=—"2LU¢
® 1, ® (3.14)
No modelo de [Burton et al., 1975], F(¢) foi escolhido como sendo
F@t)=aF,p@-1t,)B,¢t-t,)- B W ©@-7/2)] 3.15)

onde F, éum filtro passa baixa, ¢, é o tempo de atraso, B, é um limiar, ¢ U é uma fungfio

degrau unitdria. Observa-se que quando a fungfo de injegdio & zero o Dst® decai a zero com uma

constante de tempo 7 .

[Feldstein, 1992], comparando os resultados de virios estudos sobre o pardmetro 7 , concluiu que
os valores de 7 sdo muito diferentes durante a fase principal em relag3o a fase de recuperaggo. O
valor de 7 decresce no periodo de injecio. Um valor fixo de 7 =6—8h subestima a taxa de
injecdo na corrente de anel durante a fase principal e superestima na fase de recuperagio.

Sugeriu-se que 7 pode atingir valores < 1 hora durante a fase principal de tempestades intensas.

[Kogyra et al, 1998] discutiram o pré-condicionamento da populagdo da ldmina de plasma. A
intensificaciio da convecc@io magnetosférica, produzida durante intervalos de intensos campos
magnéticos direcionados para o sul, € um importante elemento no desenvolvimento de intensas
correntes de anel. No entanto, a magnetosfera ndo &€ um elemento passivo. O pré-
condicionamento das condi¢des do plasma que compde a ldmina de plasma por estruturas
geoefetivas do vento solar pode alterar a geoefetividade das estruturas do vento solar
subseqiientes. A folha de plasma € a principal regifio que fornece fons para a corrente de anel.
Viérias vezes por més a densidade da limina de plasma atinge valores extremamente altos,
aparentemente em associagfio com a intensificacio da densidade do vento solar em periodos em
que o IMF est4 direcionado para o sul. Se mudangas significativas da densidade da l&mina de
plasma ocorrem durante a fase principal de uma tempestade, deve haver um impacto na
intensidade da corrente de anel. Modelos e observagGes durante virias tempestades mostram este
efeito. Somando-se a isso, observagdes das variagdes na funcio de distribuicfio da fonte da

populacio da corrente de anel durante uma tempestade magnética implicam que o
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processamento do material da 1dmina de plasma, préximo a Terra, por subtempestades também

desempenha um papel no pré-condicionamento da populagdo da corrente de anel.

[Daglis, 1997] discutiu o papel do acoplamento magnetosfera-ionosfera na evolugio da corrente
de anel através de observacdes da magnetosfera interna. Estas observagdes mostraram que
durante a fase principal das tempestades intensas, isto é, durante periodos de intensas correntes

de anel, a abundancia e densidade de energia de fons de origem ionosférica na magnetosfera

interna € extraordinariamente alta. O fon O* prové mais de 40% da densidade de energia das
particulas, comparado com o nivel de ~20% durante tempestades moderadas ou fracas, € um
nivel de ~10% durante perfodos calmos. Portanto, o desenvolvimento da corrente de anel est4
associado com a alteragio da composi¢io da magnetosfera préxima a Terra. Considerando que
uma grande fracdo dos fons H* sdo de origem ionosférica, pode-se dizer que a causa das
intensas correntes de anel durante grandes tempestades magnéticas € terrestre, apesar da fonte de
energia ser indiscutivelmente de origem solar. Desta forma, a ionosfera responde a intensificacdo
da atividade magnética com uma alimentagfio da cauda magnética. E perfeitamente possivel que
dois processos distintos desempenhem fun¢Ges em duas intensificagdes sucessivas da corrente de
anel. Isto é o primeiro decréscimo no Ds pode ser devido a convecgdo magnetosférica

controlada pelo campo interplanetirio direcionado para o sul, enquanto que a segunda

intensificacio da corrente de anel pode estar associada com o acumulo da fons O™ .

As tempestades magnéticas mais intensas estdo freqiientemente associadas com duas quedas do

Dst impostas por dois intervalos distintos de campo sul no vento solar. Recentemente, [Kamide et
al, 1998b] mostraram que uma substancial fragdo das tempestades intensas (D, <—100nT )

apresentam a evolucdo da fase principal em duas etapas, isto €, antes que a corrente de anel tenha
se recuperado ao nivel anterior ao da tempestade, uma nova injecdo de particulas ocorre,
conduzindo a um novo desenvolvimento da corrente de anel, e portanto, fazendo com que o Dsz
decaia uma segunda vez. Observou-se, também, que a maior parte das estruturas que causam
estas tempestades s3o nuvens magnéticas, de forma que a resposta da fase principal em duas
etapas corresponde aos campos magnéticos direcionados para o sul encontrados na regido da

bainha e na prépria nuvem.
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[Rostoker et al., 1997] consideraram que o desenvolvimento da corrente de anel acontece da
seguinte maneira: a intensificacio da convecggio do campo elétrico conduz a energizagdo dos fons
na ldmina de plasma a medida que eles derivam em direcio a Terra. Préximo 2 borda interna da
lamina de plasma, a corrente da cauda se intensifica significativamente. Este termo representa a
carga associada com a blindagem elétrica e o desenvolvimento desta blindagem evita que o
plasma efetue a convecgfio em diregfio a Terra. Desta forma, hd uma limitacdo do nivel de
energia que os ions podem atingir o que restringe o desenvolvimento da corrente de anel. A fase
de expansdo de subtempestades parece desempenhar um papel importante na reduggo do efeito
de blindagem. Como sugerido por [Rostoker ¢t al., 1997), a fase de expansdo envolve uma sibita
reducdo da corrente da cauda préximo a borda interna de 1dmina de plasma. Esta redugdo €
equivalente a reducdio da blindagem do campo elétrico, o que permite que o plasma realize a
convecgéo em direcdo a Terra. As correntes envolvidas na reducéo da blindagem s&o as correntes
alinhadas ao campo da Regido 2. Estas correntes posicionam a porcéo direcionada para o
equador da aurora oval e portanto o movimento direcionado para o equador das correntes de
blindagem pode refletir no movimento direcionado para o equador da borda dos eletrojados

governados diretamente.

5 Procedimento

5.1 Os eventos selecionados

Neste estudo, foram investigadas as estruturas de 12 nuvens magnéticas que foram selecionadas
dentre o conjunto de nuvens observadas entre 1973 e 2000. Foram utilizadas médias horérias dos
parametros de plasma e campo magnético disponivel no banco de dados do OMNI Data Center.
Foram estabelecidos dois critérios para a selegdo destes eventos. Primeiro foram selecionados
eventos associados & ocorréncia de tempestades intensas em que a fase principal apresenta um
decréscimo monotonico. Nos casos em que as tempestades evolufram em duas ou mais etapas
somente a primeira foi considerada, desde que este primeiro decréscimo representasse uma
tempestade intensa. Segundo foram selecionados eventos que apresentaram os dados dos
parimetros de plasma e campo magnético continuos, de forma que fosse possivel identificar a
ocorréncia de campos na bainha e/ ou a estrutura da nuvem magnética e sua polaridade. E
importante ressaltar que estes critérios foram estabelecidos para distinguir a resposta da

magnetosfera a cada estrutura.
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Os eventos foram classificados de acordo com o seguinte esquema: SN — nuvens com polaridade
sul-norte; N'S — nuvens com polaridade norte-sul; Y — nuvens em Y com campo axial na dire¢io

Sul; e, S — campos direcionados para o sul na bainha.

5.2 O parimetro usado para medir a geoefetividade

Para comparar a geoefetividade das diferentes estruturas intefplanetéﬂas ¢ necessdrio escolher
um pardmetro adequado. Foi escolhido o tempo de integracdo (T) da equacio de balanco de
energia (Equacdo 3.13) necessdrio para se observar variagdes do D, de —100nT. O limiar de
—100nT foi escolhido por ser amplamente usado para caracterizar tempestades intensas. Outros
limiares como —25nT, -50nT e =75nT também foram investigados.

Para os eventos selecionados, foi estimada a variacdo do indice Dsz devido a injecdo de energia na
corrente de anel. Esta estimativa foi realizada utilizando uma versdo modificada por [O'Brier e
McPherron, 2000] da formula proposta por [Burton et al., 1975).

O primeiro passo foi calcular o campo elétrico do vento solar direcionado do amanhecer para o

anoitecer E, = —VB, . Seguindo [O'Brien ¢ McPherron, 2000] a fungdo de injecdo de energia, F(E),

¢ o tempo de decaimento, T, foram estimados a partir de:

-4.4(E,-05), paraE, 205 (3.15)

F(E )=
(£, { 0, para E, <0.5

7 = 2.4 THA69E) (3.16)

Assumiu-se que o vento solar € constituido por uma seqiiéncia de feixes, que podem ser
classificados em duas classes: (1) geoefetivos e (2) ndo geo-efetivos. Feixes geoefetivos

correspondem a periodos em que ocorre injegdo de energia na corrente de anel, isto €,

F(E,) <0 nT/h, e feixes ndo geoefetivos correspondem a perfodos em que ndo ocorre injegdo

de energia na corrente de anel, isto § F(E,) =0 nT/h.

Para cada evento foi estimado o tempo de integracio da equacdo de balango de energia para se

observar valores do Dst menores que os niveis —25, —50, -75, € -100 nT.
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6 Resultados e Discussio

A Tabela 5 sumariza os resultados. As duas primeiras colunas apresentam, respectivamente: a
data do evento e a estrutura da nuvem. A terceira coluna apresenta o pico de Ey. As colunas
seguintes apresentam os tempos de integracio estimados para os niveis do Dst estudados. Nesta
tabela os eventos estfio agrupados de acordo com as suas estruturas. Abaixo de cada grupo sdo
apresentados os valores médios dos tempos de integracio e na ultima linha da tabela sdo
apresentados os valores médios para todo o conjunto. Duas informagGes importantes podem ser
extraidas desta tabela: (1) observa-se claramente que as tempestades associadas com os grupos
SN e S apresentam uma evoluggo da fase principal mais répida que as tempestades associadas
com os grupos NS e Y; e, (2) o tempo de integracdo minimo para se observar variacoes de —100
nT € de 3 horas, confirmando para este grupo que o critério para ocorréncia de tempestades

magnéticas intensas € satisfeito.

Na Figura 25 sdo apresentados os valores médios do tempo de integrac@o para cada classe de
eventos em fungdo do Dst. Também € apresentada a regressdo linear para cada classe. Para
facilitar a identificagfo, cada grupo de eventos foi grafado com um sfmbolo e uma cor diferente,
conforme pode ser observado na legenda. Os resultados obtidos para os eventos selecionados
indicam que existe uma tendéncia do tempo de integracdo ser diretamente proporcional ao Dst.
Os coeficientes de inclinag@io das curvas mostram que cada grupo de eventos evolui de maneira
diferenciada. E importante salientar que o tempo minimo para atingir —100nT foi de 3 horas para
os eventos associados com campos na bainha. Este resultado estd de acordo com o critério
proposto por [Gongaks, ¢ Tsurutani, 1987), 0 qual sugere que € necessdrio se observar campos
elétricos na diregio leste-oeste maiores que 5 mV/ m por pelo menos 3 horas. Uma andlise
posterior do conjunto de eventos estudados por [Gongales e Tsurutani, 1987], efetuado por
[Gongales; et al., 1989], indicou que grande parte destas tempestades foram causadas por campos
na bainha. Os resultados apresentados neste capitulo indicam que, em uma primeira
aproximag#o, é possivel estabelecer critérios minimos para se observar tempestades associadas

com cada classe de eventos.
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Tabela 5: Tempo de integragio estimado para os eventos selecionados.

Tempo de integracdo (horas)

Evento  Estrutwra By Z5aT  50aT 7507 -100aT
13-Jan-1967 SN 10.5 3 3 4 5
01-Nov-1972 SN 16.0 2 2 2 3
19-Dec-1980 SN 16.3 2 2 2 3

Meédia SN 2.3 2.3 26 3.6
31-Mar-1973 NS 11.9 5 6 7 8
21-Sep-1982 NS 10.9 3 5 6 8
26-Sep-1982 NS 10.7 3 6 7 8
14-Jan-1988 NS 11.6 2 2 3 4

Média NS 3.3 4.8 5.8 7
02-May-1967 Y 119 4 6 8 10
27-Aug-1978 Y 10.9 2 4 6 8

Meédia Y 3 5 7 9
29-Sep-1978 S 199 2 2 2 3
25-Sep-1998 S 13.7 1 2 2 3
07-Apr-2000 S 13.0 2 3 3 4

Média Bainha 1.7 2.3 2.3 3.3

Meédia total 2.8 39 47 6.1
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Figura 25. Valores médios do tempo de integracio para cada classe de eventos € para o
conjunto total em funcéo do Dst.




A Figura 26a apresenta a distribuicdo dos tempos de integracio necessdrios para se observar
variagdes de -25 nT. Cada coluna apresenta o nimero de eventos para um tempo de integracgo.
Para facilitar a identificagfo, cada grupo de eventos foi grafado com uma cor diferente, conforme
pode ser observado na legenda. Neste primeiro histograma ndo fica claro que existe uma
evolugdo diferenciada da fase principal das tempestades magnéticas associadas com cada grupo,
apesar dos valores extremos jé apresentarem uma tendéncia. O pico ocorre em 2 horas (6
eventos). A Figura 26b apresenta a distribuicdo para o nivel de —50 nT. Neste histograma
observa-se dois picos na distribui¢io: um em 2 horas (5 eventos) e outro em 6 horas (3 eventos).
A Figura 26¢ apresenta o histograma para o nivel de —75 nT. Aqui fica claro que existem dois
grupos de eventos quanto ao tempo de integracdo. Tempestades que evoluem associadas com
eventos SN € S e um segundo grupo associado com tempestades NS e Y. A Figura 26d apresenta

os valores para o nivel de —100 nT. Novamente se observa dois agrupamento de eventos.

Com o objetivo de comparar os resultados obtidos com um conjunto maior de eventos, foram
estudados os perfodos de injec@o de energia na magnetosfera observados pela sonda ACE entre
1998 e 2001. Excluindo-se os periodos em que ndo foram realizadas medidas dos pardmetros de
plasma e campo magnético, assumiu-se que o vento solar € constituido por uma seqiiéncia de
feixes, que podem ser classificados em duas classes: (1) geoefetivos e (2) ndo geo-efetivos. Feixes

geoefetivos correspondem a periodos em que ocorre injegio de energia na corrente de anel, isto

¢, F(E,)<0 nT/h, e feixes ndo geoefetivos correspondem a perfodos em que ndo ocorre

injecdo de energia na corrente de anel, isto é, F(E ,)=0 nT/ h. Para cada evento se repetiu o

procedimento apresentado para o conjunto estudado anteriormente, sem, no entanto, serem
classificados. Os resultados obtidos séo apresentados na Figura 27, no mesmo formato da Figura
26. Nesta figura foram adicionados os eventos estudados no Capitulo II. Observa-se claramente
que a distribuicdo tende a se tornar bimodal 2 medida que o limiar aumenta. Esta alteracdo na
distribuicdo dos tempos de integracio parece ser devida as diferentes configuragdes magnéticas

das estruturas interplanetérias.
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Figura 26: Distribui¢do dos tempos de integraggo estimados para os limiares de -25nT, -50nT,
-75nT e -100nT.
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Observa-se que o tempo de integragdo estimado para o subgrupo de nuvens NS e Y é maior que
aquele estimado para nuvens SN. Este comportamento diferenciado pode ser compreendido
fisicamente como sendo devido ao diferente perfil do componente sul do campo magnético em
conseqiiéncia da diferente polaridade. Esta hipétese foi testada utilizando o modelo de nuvens
magnéticas proposto por [Burlaga, 1988]. Para estimar o campo elétrico € a funcgo de injecdo de
energia, a velocidade de propagacdo foi estimada usando a relagdo empirica entre o valor de pico
do campo magnético total e a velocidade de propagacdo de estrutura proposta por [Gonzgales ¢t al.,
1998]. Desta forma, os tempos de integracdo foram estimados a partir do modelo.

A Figura 28 apresenta os perfis que foram estimados a partir do modelo de [Bur/aga, 1988] para
uma nuvem magnética com pico de 25 nT, para os casos com (a) polaridade SN; (b) polaridade
N-S; e, (©) nuvem em Y. Do topo para baixo estdo grafados o campo magnético total, o
componente z do campo magnético, o campo elétrico e a fungdo de injecdo de energia. As dreas
preenchidas indicam o tempo de integracio necessério para observar uma variagdo de —100 nT.
Como conseqiiéncia da menor taxa de injeco de energia, o tempo de integracio para o

subconjunto de nuvens NS e Y € maior que o para nuvens SN.

A partir deste modelo estimou-se os valores do tempo de integraciio em funcdo do campo
elétrico interplanetério, para os niveis de =50 nT, -100 nT e — 150 nT. No painel da esquerda da
Figura 29 sdo apresentados os resuitados obtidos para as nuvens SN e no painel da direita para as
nuvens NS. Os eventos estudados sdo marcados nas figuras correspondentes. O modelo para
nuvens SN representa bem o comportamento observado no meio interplanetério. No entanto, o
modelo para nuvens NS estima valores menores que os observados. Isto pode estar relacionado
‘com o processo de expansdo das nuvens magnéticas, que ndo € levado em consideragdo neste

modelo.

Os resultados obtidos indicam que a magnetosfera responde de maneira diferenciada a cada
configuracdo do campo magnético. Os eventos em que se observa uma abrupta rotagdo do
campo magnético interplanetdrio para o sul se observa uma evolucgo rdpida da fase principal das
tempestades associadas, enquanto que os eventos em que se observou uma gradual rotacdo do

campo magnético para sul até atingir o pico apresentaram uma evolucgo mais lenta.
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modelo de Burlaga [1988]. A regido preenchida corresponde ao tempo de integragdo
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E importante salientar a importancia dos processos de perda em ambas situagdes. O processo
dominante de perdas de particulas da corrente de anel durante a fase principal e nas primeiras
horas de recuperacfio € a perda dindmica na magnetopausa diurna. A medida que o campo
magnético rota para o norte, a corrente de anel tende a se simetrizar e outros processos de perda
passam a ser importantes. Os processos de perda envolvidos durante a evolugio de tempestades
magnéticas associada com campos magnéticos que rotam lentamente para o sul ainda néo foram
considerados, mas provavelmente o0 grau de simetria da corrente de anel ndo deve ser 0 mesmo

do grau de simetria das tempestades que apresentam uma evolugdo mais répida da fase principal.

7 Conclusdes

O estudo de 12 tempestades causadas por nuvens magnéticas e campos na bainha mostrou que a
polaridade e orientagfio das nuvens magnéticas exercem grande influéncia no tempo de evolugdo
da fase principal de tempestades intensas. Os resultados obtidos indicam que as tempestades
magnéticas causadas por nuvens magnéticas com polaridade sul-norte (SN) e por campos na
bainha magnética (S) apresentam uma répida evolucdo da fase principal, enquanto que as
tempestades causadas por nuvens norte-sul € as nuvens com o eixo axial quase perpendicular ao

plano ecliptico (Y) apresentam uma evolugfo lenta.

Os resultados obtidos estdo de acordo com o critério proposto por [Gonzales ¢ Tsurutani, 1987)
para ocorréncia de tempestades magnéticas. Apesar do reduzido némero de eventos
apresentados, propde-se que sejam necessdrias aproximadamente 7 horas, a partir da rotagdo de
B, para o sul, para que uma tempestade causada por uma nuvem com polaridade NS atinja o
limiar de —100nT, e cerca de 9 horas para tempestades causadas por nuvens em Y atinjam o
mesmo limiar. As tempestades causadas por nuvens com polaridade SN e as causadas por

campos na bainha seguem o critério proposto por [Gonzalez ¢ Tsurntani, 1987).

Estes resultados indicam que o tempo de antecedéncia com que se pode prever a ocorréncia de
uma tempestade intensa depende da estrutura e da orientacio das nuvens magnéticas. Eventos
mais complexos, como por exemplo, regides de compressio na parte traseira das nuvens
magnéticas ou ICMEs, tendem a seguir o comportamento das tempestades causadas por campos
na bainha.
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CAPITULO IV

CONDICOES DA MAGNETOSFERA

DURANTE TEMPESTADES MAGNETICAS
INTENSAS 2

1 Introdugio

Nos capitulos anteriores foram estudados as estruturas interplanetérias geoefetivas e os critérios
necessdrios para ocorréncia de tempestades magnéticas intensas. Enfatizou-se a ocorréncia de
tempestades magnéticas que apresentaram o desenvolvimento da fase principal em uma etapa.
Mostrou-se que estruturas geoefetivas com diferentes configuracdes magnéticas causam 0
desenvolvimento diferenciado da fase principal das tempestades magnéticas intensas. Neste
capitulo € investigada a ocorréncia de tempestades magnéticas em duas ou mais etapas causadas
por estruturas associadas com ICMEs/ Nuvens Magnéticas. Também € estudada a distribui¢do
longitudinal das variagbes do componente horizontal (H) do campo geomagnético observado em
latitudes médias.

[Tsurnutani et 4l., 1988] chamaram a atengfo para o fato de que tempestades intensas apresentam a
evolucdo de sua fase principal em duas etapas. Isto €, antes que a corrente de anel tenha decaido
significantemente ao nivel anterior ao da tempestade, uma nova inje¢éio de particulas ocorre,

conduzindo a um segundo desenvolvimento da corrente de anel.

[Kamide et al, 1998b] mostraram — baseados em uma analise de 1252 tempestades magnéticas
entre 1957 e 1991 — que uma substancial fracdo das tempestades geomagnéticas intensas
apresenta o desenvolvimento de suas fases principais em duas etapas. Também foi observado
que estas tempestades sfo causadas principalmente por estruturas interplanetdrias conhecidas

como nuvens magnéticas, sendo que a resposta em duas fases corresponde a estruturas de Bz

2 Parte dos resultados apresentados neste capitulo foram previamente publicados por Vieira, LE.A., WD. Gonzalez, ALC. de
Gonzalez, e A. Dal Lago, A study of magnetic storms development in two or more steps and its association with the polarity of
magnetic clouds, Journal of Atmospheric and Solar-Terrestrial Physics, 63 (5), 457-461, 2001.

33



direcionadas para o sul encontradas na regido da bainha magnética e na prépria nuvem [Tsurutani
¢ Gonzaleg, 1997].

Neste capitulo, foi investigada a resposta da magnetosfera a passagem de nuvens magnéticas

através do estudo da evolucdo da fase principal de tempestades magnéticas.

2 Anailise de dados

21 Selegzdo de eventos

Para estudar a resposta da magnetosfera a diferentes configuragdes do campo magnético foram
investigadas 85 nuvens magnéticas observadas entre 1965 e 1997. Utilizou-se o fndice Dst como
medida da resposta da magnetosfera durante estes eventos. Para o perfodo entre 1965 e 1993
foram estudados 67 nuvens magnéticas previamente estudadas por [Bothmer ¢ Rust, 1997], e para
o periodo de 1995-1997 foram estudados 18 nuvens magnéticas encontradas no conjunto de
dados da sonda WIND. Para todo este conjunto de dados, foram selecionados 49 eventos para
0s quais os pardmetros de plasma e campo magnético foram continuos o suficiente para

identificar a estrutura do campo magnético das nuvens.

Um segundo conjunto de tempestades magnéticas intensas, estudadas anteriormente no capitulo
II, também foram analisadas quanto & evolucdo da fase principal. Estas tempestades estdo
associadas com um conjunto mais amplo de estruturas geoefetivas que o primeiro conjunto, e foi

utilizado para comparar com os resultados obtidos para o primeiro conjunto.

2.2 Classifica¢do dos eventos

Os eventos selecionados foram subdivididos de acordo com a rotagdo do campo magnético de
sul para norte (SN) ou vice versa (NS). Para estas configuracdes as nuvens magnéticas
geralmente possuem seu eixo axial sobre o plano ecliptico. No entanto, também foram
identificadas nuvens que possuem uma substancial inclinagdo do eixo axial em relagdo ao plano
eclfptico, isto é, o eixo axial da nuvem € préximo a diregio z. Estas nuvens foram classificadas

como nuvens Y por apresentarem a rotagio do campo no eixo y.
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O conjunto de dados foi agrupado em trés classes de acordo com a intensidade das tempestades
magnéticas, definidas pelo valor minimo do Dst: fracas (D, >-50nT), moderadas

(=50nT < D,, < —100nT) e intensas (D, < —100nT) [Sugiura, 1960].

As tempestades magnéticas foram classificadas de acordo com a evolugio do fndice Dst através
da fase principal até atingir o valor mfnimo. Elas foram classificadas em trés grupos: Tipo I, Tipo
II e Tipo III. A Figura 30 apresenta o indice Dst para quatro tempestades magnéticas. Os painéis
superiores apresentam exemplos de tempestades do Tipo I (07/Nov/ 1997) e do Tipo II
(15/ Maio/ 1997), respectivamente, enquanto que os painéis inferiores apresentam exemplos de
tempestades do Tipo III (01/ Out/ 1997 € 13/ Nov/ 1998). As tempestades do Tipo I sdo aquelas
que apresentam a asSinatura cldssica das tempestades magnéticas, consistindo de uma fase
principal e uma fase de recuperacgdo subseqgiiente. As tempestades do Tipo II sdo aquelas que
apresentam uma evoluc@o da corrente de anel em duas etapas, isto €, um decréscimo em duas
etapas no Dst. Por fim, as tempestades do Tipo IIT sdo aquelas em que se observa uma evoluggo

da corrente de anel em trés ou mais etapas.

A Figura 31 apresenta os parfmetros introduzidos por [Kamide et al., 1998b] para diferenciar
tempestades magnéticas que apresentam evolucdo em um etapa e em duas etapas. Para
diferenciar adequadamente as tempestades do Tipo I e II seguiu-se 0s critérios propostos por
[Kamide et al., 1998b]:

(@ Deve ocorrer uma recuperago parcial do Dst apés o primeiro decréscimo e antes do
segundo decréscimo ocorrer. O Parfimetro A representa a magnitude do primeiro
decréscimo do Dst/ Sym, enquanto que C quantifica a recuperagéo do Dst/ Sym. Deve-se
notar que A > C > OnT. Por outro lado, se C/ A > 0.9, a tempestade nZo € classificada
com uma tempestade do Tipo 2, mas simplesmente uma tempestade do Tipo I com

magnitude A.
(b) Os dois picos no Dst/ Sym devem ser separados por pelo menos duas horas (T+Y > 2

horas).

As tempestades dos Tipos II e III foram diferenciadas utilizando os mesmos critérios de

diferenciacgo entre os Tipos II e II1, considerando para a andlise o segundo e o terceiro pico.
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Figura 30. Os painéis superiores apresentam exemplos de tempestades do Tipo I
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Figura 31: ParAmetros introduzidos por [Kamide et al., 1998b] para diferenciar tempestades
magnéticas que apresentam evolugdo em um etapa e em duas etapas. Fonte: Kamide, Y., N.
Yokoyama, W. Gonzalez, B.T. Tsurutani, .A. Daglis, A. Brekke, e S. Masuda, Two-step
development of geomagnetic storms, Journal of Geophysical Research-Space Physics, 103

(A4), 6917-6921, 1998.
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3 Resultados e discussio

31 Anilise estatistica

A Tabela 6 sumariza o resultado estatistico obtido para a classificacio da intensidade das
tempestades geomagnéticas versus os trés tipos de evolugdo da fase principal. Mais de 60% das
tempestades magnéticas causadas por nuvens magnéticas ocorreram em duas ou mais etapas
durante a fase principal, enquanto que cerca de 52% das tempestades intensas tem uma evolugéo
em duas etapas. A evolucio em uma etapa foi observada em menos de 28% das tempestades
intensas. A porcentagem de ocorréncia de tempestades dos tipos II e Il aumenta 2 medida que o
pico do Dst também aumenta. Estes resultados, os quais se referem a um subconjunto das
tempestades magnéticas causadas por nuvens magnéticas, estdo de acordo com os resultados de
[Kamide et al., 1998b].

A Tabela 7 sumariza os resultados da classificagdo da polaridade das nuvens magnéticas em
relacdo ao tipo de evolugdo. NGs observamos que cerca de 60% das nuvens magnéticas com
polaridade SN causam tempestades magnéticas que evoluem em duas etapas. A evolugdo em
duas etapas da fase principal de tempestades causadas por nuvens com polaridade SN resulta da
proximidade dos campos magnéticos na regido da bainha e na prépria nuvem [Tswrutani ¢
Gonzaleg, 1997].

Na Tabela 7 também se observa que 11% das nuvens SN causam tempestades magnéticas que se
desenvolvem em trés ou mais etapas. Este comportamento parece resultar de dois efeitos
combinados. O primeiro é a modulagdo da convecgéio magnetosférica governada pelas estruturas
direcionadas para o sul presentes nas nuvens magnéticas [Baurton ez al.,, 1975]. O segundo efeito é
associado com a energizagdo das particulas injetadas na magnetosfera interna, especialmente de
origem ionosferica, durante as primeiras etapas da fase principal. [Daglis, 1997; Kanide et al. 1998).
Em nuvens SN o desenvolvimento em trés ou mais etapas parece estar associada com a
proximidade dos campos magnéticos na bainha magnética € na nuvem, assim como com

flutuacdes do campo magnético no interior da ejecéo.

Na Tabela 7 também se observa que cerca de 64% das nuvens magnéticas com polaridade NS
conduzem a tempestades magnéticas que apresentam o desenvolvimento de sua fase principal

em um simples decréscimo do Dst. Est4 caracteristica pode ser atribuida a uma separacdo muito
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maior entre os campos magnéticos direcionados para o sul na bainha magnética e na eje¢do. Est4
caracteristica € provavelmente associada com flutuagdes no prolongado campo axial direcionado

para o sul.

A Tabela 8 sumariza os resultados da classificag@o da intensidade das tempestades geomagnéticas
de acordo com a polaridade das nuvens magnéticas. E interessante observar que nuvens com
polaridade SN parecem conduzir a tempestades moderadas e intensas, € que nuvens com
polaridade Y levam a tempestades mais intensas. Esta caracterfstica é provavelmente devido ao

prolongado campo magnético axial direcionado para o sul.

A Tabela 9 apresenta os resultados da classificacfio da intensidade das tempestades magnéticas
em relagfo a evolugZo da fase principal para o conjunto de dados de 1998-2001. Nesta tabela os
eventos s3o classificados quanto a intensidade seguindo o esquema apresentado no Capfitulo II:

Classe I (~150nT < Dst < —80nT); Classe II (—~250nT < Dst < —150nT); e, Classe III
(Dst <—250). Observa-se que ao se considerar tempestades intensas (Dst < -80nT) sem se

considerar a estruturas interplanetérias, estas ndo apresentam uma clara tendéncia a evolufrem em

uma, duas ou mais etapas.
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Tabela 6: Classificagdio da intensidade da tempestade magnética em relagio 2 evolugdo da fase

principal.
Tipo I Tipo II Tipo IIT Total
Nimero de Casos
Fraca 4 2 1 7
Moderada 7 8 2 17
Intensa 7 13 5 25
Total 18 23 8 49
Percentagens

Fraca 57 % 29 % 14 % 100 %
Moderada 41 % 47 % 12 % 100 %
Intensa 28 % 52 % 20 % 100 %
Total 37 % 47 % 16 % 100 %

Tabela 7: Classificagdo de tempestades geomanggéticas: polaridade da nuvem magnetizada versus

tipo de Evolugdo
Tipo I Tipo II Tipo IIT Total
Nimero de Casos
N-S 7 3 1 i1
SN 8 16 3 27
Y 3 4 4 11
Total 18 23 8 49
Percentagens

N-S 64 % 27 % 9% 100 %
S-N 30 % 59 % 11 % 100 %
Y 28 % 36 % 36 % 100 %
Total 37 % 47 % 16 % 100 %
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Tabela 8: Classificagdo da intensidade da tempestade magnética de acordo com a polaridade

Fracas Moderadas Intensas Total
Nimero de Casos
N-S 3 2 6 11
SN 3 12 12 27
Y 1 3 7 11
Total 7 17 25 49
Percentagens
N-S 27 % 18 % 55 % 100 %
SN 12 % 44 % 44 % 100 %
Y 9 % 27 % 64 % 100 %
Total 14 % 35% 51 % 100 %

Tabela 9: Classificagdo da intensidade da tempestade magnética em relacdo a evolucdo da fase
principal, para o conjunto de dados de 1998-2001.

Tipo I Tipo I Tipo 11 Total
Niimero de Casos
Classe I 14 13 11 38
Classe IT 4 6 7 17
Classe I1I 2 1 2 5
Total 20 20 20 60
Percentagens

Classe I 36.8 % 342 % 289 % 100 %
Classe IT 235 % 353 % 412 % 100 %
Classe III 40.0 % 20.0 % 40.0 % 100 %
Total 333 % 333 % 333 % 100 %
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3.2 Estudo de Casos
3.2.1 Evento de 23-28 de setembro de 1998

Este é um exemplo de uma tempestade magnética intensa que evolui em uma etapa causada por
campos magnéticos intensos associados com a passagem de uma nuvem magnética. Para
descrever apropriadamente a interagfio entre uma nuvem magnética e a magnetosfera terrestre,
deve-se considerar dois aspectos. Primeiro, a nuvem magnética deve ser considerada como um
objeto que se desloca em um fluido com uma velocidade supersbnica, €, portanto, sdo
observados vérios fenémenos decorrentes desta interacdo, como por exemplo, a formagdo de
uma onda de choque a frente deste objeto e de rastros na parte traseira. Segundo, as dimensdes
da magnetosfera sdo bem menores que as da nuvem magnética e, portanto, deve-se considerar a
magnetosfera como uma “bolha” contida no fluido. Deve-se lembrar que a descricdo que
podemos fazer desta nuvem magnética é baseada somente na observagio de um satélite
localizado no ponto Lagrangeano L,, e, consegiientemente, s6 podemos inferir algumas

propriedades de sua estrutura.

Para descrever a interagdo da nuvem magnética com a magnetosfera sdo utilizadas as figuras 32 €
33. Na Figura 32 sdo apresentados os pardmetros de plasma e campo magnético observados no
ponto Lagrangeano L1 pela sonda ACE durante o perfodo de 23 a 28 de setembro de 1998. De
cima para baixo estdo grafadas a temperatura (7)), a velocidade (1) e a Densidade (IN,) de
prétons, o campo magnético total e os componentes x; y e g em GSM, e o indice Dsz. Na Figura
33 sdo apresentados os pardmetros indicativos da atividade magnética. No painel superior é
apresentado, para comparagio, o componente z do campo magnético interplanetdrio. No
segundo paine] é apresentado o pardmetro & A seguir sdo apresentados os indices e, Asy € Sy,
a derivada do indice Sym (dSy/d$) e o espago de fase (dSym/ dt x Sym).

Para facilitar a descricdo deste evento, considerar-se-4 quatro regides: (a) a Regido I que
corresponde ao periodo que antecede & chegada da onda de choque; (b) a Regido II que
corresponde 2 regido entre o choque e a fronteira da nuvem,; (c) a regido IIT que corresponde a

nuvem propriamente dita; e, (d) a Regido IV que corresponde a regido posterior da nuvem.
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Figura 32: Condicdes do vento solar observadas pelo satélite ACE e indice Dst durante a

passagem de uma nuvem magnética entre 23 e 28 de setembro de 1998.
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setembro de 1998. No painel superior é apresentado, para comparagéo, 0 componente g do
campo magnético interplanetério. No segundo painel € apresentado o parimetro £ A seguir
sdo apresentados os indices Ae, Asy e Sym, a derivada do indice Sym (45 Sym/ df) € 0 espago
de fase (dSym/ dt x Sym).




A andlise da Regido I permite conhecer o ambiente no qual o objeto estd se propagando. O
objeto est4 se propagando num setor com o campo magnético direcionado para fora em relagio
ao Sol (B, < O e B, > 0). A densidade nesta regido ¢ de aproximadamente 10 cm?, a velocidade &
de ~400 km/ s e o campo magnético total 10 nT. A velocidade de Alfvén estimada & de 38 kny/ s.

Nestas condi¢des a magnetosfera néo se encontra perturbada, com um D, por volta de —15 nT.

Por volta das 23:05 UT do dia 24 de setembro é observada a passagem de uma onda de choque
frontal, indicado pela linha pontilhada S,. Através do choque se observa uma variaggo abrupta de
vérios pardmetros. A densidade salta para valores préximos a 20 cm® e a velocidade para
aproximadamente 600 km/s. O campo magnético total salta para 40 nT e o vetor campo
magnético sofre uma rotagdo, sendo observados valores de ~20 nT em B, e B. logo a seguir do
choque. A razio He'"/H' também sofre um aumento logo apés a fronteira (ver figura 10). Por
volta da 2345 UT € observada uma variagdo positiva de 40nT no indice Sy, indicando a
passagem da onda de choque na magnetopausa diurna. O tempo de viagem estimado da posicdo
do satélite até a magnetopausa ¢ de cerca de 40 minutos. Também se observa um aumento da

temperatura na bainha.

Por volta das 00:48 UT do dia 25 se observa o inicio da rotagio do campo magnético para o sul.
O campo permanece direcionado para o sul até as 06:00 UT, atingindo o seu valor mfnimo de —
25 nT as 01:30 UT. Nesta regido é observado o valor maximo da velocidade de 830 km/s.
Associados com a alta velocidade e o intenso campo direcionado para o sul podemos estimar que
o campo elétrico interplanetério na direg3o leste-oeste foi de aproximadamente 17 mV/ m. Neste
perfodo é observado um valor de € de 8 TW e o inicio da fase principal da tempestade
magnética. Durante a fase principal sdo observados uma intensa atividade auroral e uma grande
assimetria do campo magnético equatorial, indicando o desenvolvimento parcial da corrente de

anel.

As fronteiras da ejecdo sdo marcadas pelas linhas S, e S;. Através da fronteira S2 sio observados
diminuicdo da temperatura, da densidade, da pressdo dindmica, e um aumento da razio He™/H".
Esta é também uma regido de baixo beta (ver figura 10). Também é observada uma rotagfio
suave do campo magnético, consistente com o modelo de nuvem magnética proposto por

Burlaga (1981). A fronteira traseira da nuvem nfo € bem definida. Através da ejecdo observa-se
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uma diminui¢io da velocidade, consistente com a hipétese de que a ejecdo estd se expandindo.
Observa-se no parimetro £ que a injecdo de energia ocorre até préximo a 15:10. Durante este
perfodo sdo observadas uma intensa atividade auroral e a assimetria da corrente de anel. Com a
diminui¢io da entrada de energia na magnetosfera a atividade auroral e a assimetria cessam € 0
indice Sym atinge um valor préximo a-40nT.

Na parte traseira se observa um aumento da temperatura ¢ do parimetro £, e um pequeno

aumento da velocidade. O vetor campo magnético também € bastante oscilatorio.

Podemos observar no espago de fase a assinatura da evolugdo da fase principal de uma
tempestade em uma etapa. A principal caracteristica é a 6rbita descrita a partir do inicio da fase
principal até o Sy atingir o valor minimo. Na fase de recuperagéo, observa-se que ela ocorre em

vérias etapas.

322 Evento de 15 de maio de 1997
Este é um exemplo de tempestade magnética que apresenta a evoluggo da fase principal em duas

etapas. A descri¢io deste evento € feita através das Figuras 34 e 35.

A Figura 34 apresenta as condicdes do vento solar observadas pelo WIND e a variagdo
correspondente do Dst para o periodo de uma tempestade que apresenta a evolugdo da fase
principal em duas etapas causada por uma nuvem magnética, com polaridade SN. E apresentado
de cima para baixo: a velocidade térmica, a velocidade e a densidade de prétons, o campo

magnético total e os componentes X, y e z (em GSM) e o indice Dst.

O choque frontal é indicado pela linha vertical tracejada (S,) e as linhas verticais tracejadas
seguintes (S, e S,) indicam as fronteiras da nuvem. O choque ocorreu em 15/ 05/ 1997 01:00 UT.
Associado com este choque é observado um salto positivo no Dsz. Em 15/ 051997 05:00 UT, Bz
rotou para o sul e em 06:00 UT atingiu o seu valor minimo de -23nT. A primeira etapa da fase
principal desta tempestade ocorreu quase coincidentemente com a rédpida rotagdo do IMF na
regido da bainha magnética. O D, atingiu o valor minimo de —-100nT as 08:00 UT. Ap6s o B, ter
atingido seu valor minimo, rapidamente rotou para o norte. Este decréscimo na intensidade do
componente direcionado para o sul do campo magnético € seguido por uma recuperagio no D,.

As 08:00 UT, o IMF rotou novamente para o sul e as 10:00 atingiu o valor minimo de —25nT.
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Em resposta a rotagdo para o sul do IMF é observado um novo decréscimo no ndice Dst. O D,
atingiu o valor minimo de —115nT as 12:00UT. Apbs o B, ter atingido o valor minimo,
lentamente rota para o norte. A fase de recuperaco é iniciada a partir desta gradual rotac3o para

O norte.

Na Figura 35 s30 apresentados, de cima para baixo, 0 componente z do campo magnético
interplanetdrio, o indice assimétrico, o indice Sym, a derivada temporal do fndice Sym (dSy/dé) e
a representagio no espaco de fase da evolugdo do Sy para o periodo 14-17 de maio de 1997. O
inidice Ae ndo estd disponivel pare este evento. A linha tracejada indica a ocorréncia do inicio
stibito associado com o choque interplanetdrio. Comparando o indice .4sy como Bg podemos
observar que este também apresenta uma evolugio em duas etapas, respondendo da mesma
forma que o fndice Ds#/Sym. Observa-se que os dois picos s3o observados nos fndice D, e Asy
ocorrem quase coincidentemente. Apds ser observado o primeiro pico, ocorre um decréscimo e
a seguir um novo aumento. E importante também observar que o fndice Sy volta a ter valores
préximos aos valores anteriores a tempestade quase simultaneamente a0 momento em que B,
rota para o norte. O dSy/ds registra claramente 0s perfodo em que ocorre injegOes de energia. E
interessante observar que quando observado utilizando o indice Sy# o valor do primeiro pico é
mais pronunciado que quando observado utilizando o indice Dst. Isto ocorre porque o indice
Dst € um indice horério, filtrando sinais com periodos menores que uma hora. O mais
interessante nesta figura é a representagdo desta tempestade no espago de fase. Um valor
negativo de dSy»/ dt representa a taxa de injegdo de particulas na corrente de anel e em alguns
casos 0 efeito da corrente parcial Quando a derivada € positiva, ela representa a perda de
particulas da corrente de anel, e em alguns casos os efeitos das correntes na magnetopausa ou da
substorm current wedge. Durante a fase de recuperacdo | (dSy/d)l é menor que durante a fase
principal. Uma caracteristica marcante nesta figura € a segunda 6rbita correspondente a segunda
etapa desta tempestade magnética. A partir do espago de fase é possivel obter uma eficiente
descrigdo e interpretacfo fisica dos processos dindmicos bdsicos desta tempeétade. Desta forma,
€ possivel utilizar o Sy» para identificar quatro fases das tempestades. (a) o inicio da tempestade
(Sym e dSym/ dt > 0), (2) parte final de fase inicial ($y= > 0 ¢ dSym/ dt <0), (3) fase principal (Sy e
dSym /dt < 0) e (d) fase de recuperacéio (Sym < 0 ¢ dSym/dt >0).
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Figura 34: CondigGes do vento solar observadas pelo satélite WIND e indice Dst durante a
passagem de uma nuvem magnética entre 14 e 18 de maio de 1997.
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Figura 35. Parmetros indicativos da atividade magnética para o perfodo de 14 a 17 de maio
de 1997. 24 a 27 de setembro de 1998. No painel superior é apresentado, para comparagéo, 0
componente ¢ do campo magnético interplanetdrio. No segundo paine] € apresentado o
pardmetro £ A seguir sio apresentados os indices 4e, Asy € Sy, a derivada do indice Sym
(dSym/ di) e o espago de fase (dSym/ dt x Sym).
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3.2.3 Evento de 12 de novembro de 1998
Descrigdo da interacio entre uma nuvem magnética e a magnetosfera terrestre que resulta numa

tempestade magnética que evolui em vérias etapas.

Para descrever a interagdo da nuvem magnética com a magnetosfera utilizaremos duas figuras
simultaneamente. Na Figura 36 sdo apresentados os parimetros de plasma e campo magnético
observados no ponto Lagrangeano L1 pela sonda ACE durante o periodo de 11 a 16 de
novembro de 1998, na mesma forma da Figura 32. Na Figura 37 s@o apresentados os parametros

indicativos da atividade magnética, na mesma forma da Figura 33.

Na regido I é observado um aumento gradual da densidade, da pressdo dinmica, do campo
magnético total e dos componentes x e y. Entre 12-Nov-1998 06:00 e 13-Nov-1998 01:02 a
densidade sobe gradualmente de 6 cm? para 22 cm™ e o campo magnético total de 5.5 nT para
10nT.

A partir daf ocorre um salto na densidade, indo para 37.9 cm>. A velocidade neste momento néo
varia significativamente, atingindo um valor de 403.3 kn/ s. No instante anterior ao aumento da
densidade a velocidade era de 370 km/ s. A linha S, indica o instante em que ocorre o aumento
da densidade e da pressdo dinimica. E interessante observar que o campo magnético apresenta
uma rotagdo para o sul por volta de 13-Nov-1998 00:06, praticamente uma hora antes do
aumento da densidade. Em 13-Nov-1998 00:56 B, atinge o valor minimo de -16.7 nT e
permanece direcionado para o sul até 13-Nov-1998 02:02. Vamos chamar este periodo de P,.
Uma segunda incurs3o para o sul se inicia em 13-Nov-1998 04:30, permanecendo até 14-Nov-
1998 13:54. O periodo total em que o campo estd preferencialmente direcionado para o sul € 9
horas e 30 minutos. Durante este periodo B, apresenta flutuagGes rdpidas. FlutuacGes
semelhantes também sio observadas no componente B, Este periodo serd chamado P,. Estas
flutuagSes vao se mostrar importante no processo de interacio deste objeto com a magnetosfera
terrestre. A densidade permanece baixa até o centro do objeto, quando inicia um lento aumento
até a regido traseira da nuvem. A determinacdo da fronteira traseira da nuvem neste evento €
bastante imprecisa. Observa-se claramente uma regido em que o parimetro S (ndo apresentado
na figura) é baixo, um indicativo da presenca de uma nuvem magnética. A linha pontilhada S,

indica uma regiio onde é observado um aumento da densidade e da pressdo dindmica e uma
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diminui¢io do campo magnético. A partir deste momento é observado um aumento da
temperatura e um ligeiro aumento da velocidade. A assinatura descrita acima é compativel com a
assinatura de uma nuvem magnética com o eixo axial com uma grande inclinagdo em relagfo ao

plano ecliptica, precedida por um choque e pela bainha magnética.

A Figura 37 apresenta a dinamica da tempestade magnética que ocorreu entre 12 e 15 de
novembro de 1998. Esta é uma tempestade bastante interessante uma vez que ela apresentou
uma evolugfo em viria etapas. O B_ € bastante flutuante, sendo observado no inicio do dia 12
uma incursdo direcionada para o sul do campo magnético, que ndo perdurou por muito tempo.
Novamente, durante todo o perfodo em que se observou campos magnéticos direcionados para
0 sul pode-se observar valores altos do fndice Asy. Da mesma forma o indice simétrico e sua
derivada dfio bastante flutuantes. A representacio no espaco de fase também é bastante

complexa, executando virias 6rbitas centradas em torno de —90nT.
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Figura 36. Condicdes do vento solar observadas pelo satélite ACE e indice Dst durante a
passagem de uma nuvem magnética entre 11 € 16 de novembro de 1998.
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Figura 37. Pardmetros indicativos da atividade magnética para o perfodo de 12 a 15 de
novembro de 1998. No painel superior é apresentado, para comparagio, o componente g do
campo magnético interplanetdrio. No segundo painel € apresentado o pardmetro &£ A seguir

sfio apresentados os indices Ae, Asy e Sym, a derivada do indice Sym (dSy=/d%) € o espago de
fase (dSym/ dt x Sym).
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4 A assimetria da distribui¢io da perturbagio do componente H
do campo geomagnético

O indice D, foi proposto como uma medida do componente simétrico da corrente de anel.

Conforme apresentado no capitulo ITI, O indice D, € obtido a partir de medidas do componente

H do campo magnético superficial realizadas em observatérios localizados em latitudes médias e

distribuidas em longitude. Para sua derivagio sfio realizadas vdrias corregdes tais como a

subtracdo da linha de base para dias calmos e a corregéo para a latitude média. Desta forma, o

indice Ds pode ser definido como,

N
AH,
T cos6,

1
Dst=—
st =— @1

onde AH, é o efeito da corrente de anel na estagdo i com latitude 6,, ¢ N € o nimero de

estacOes utilizadas.

A principio, o indice Ds# ndo contém contribuicdes que ndo apresentam simetria azimutal. No
entanto, observa-s¢ que virios sistemas de correntes que ndo apresentam simetria azimutal
contaminam o indice Dsz. Os principais sistemas que podem contaminar 0 Ds# s30: a corrente de
Cbhapman-Ferraro na magnetopausa diurna, a corrente na cauda magnética, a corrente de anel
assimétrica, € o componente horizontal das correntes alinhadas ao campo. Desta forma, cada
valor do Dst pode der interpretado como sendo devido a corrente de anel simétrica somada a
um erro associado com as contribui¢des dos outros sistemas de correntes [McPberron, 1997].

Para descrever os distirbios geomagnéticos em médias latitudes com uma alta resolugio (1
minuto) foram introduzidos os indices de perturbacéo simétrica (Sy#) e assimétrica (Asy), ambos
derivados para os componentes H e D do campo geomagnético. O indice de perturbagdo
simétrico (Sy») é essencialmente o indice Dsz hordrio apesar de se utilizar um conjunto diferente
de estagé“)es e um sistema diferente de coordenadas. Similarmente, o indice de perturbagio Asy é
similar aos indices de assimetria propostos por Kawasaki e Akasofu [1971], Crooker e Siscoe
[1971] ou Clauer et al. [1983].

Virios estudos mostraram que durante o desenvolvimento da fase principal de tempestades

magnéticas ocorre uma grande assimetria da cormrente de anel. Para avaliar a influéncia de
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sistemas de correntes ndo simétricos, isto €, globais na formaco do indice Dst ou Sym, utilizou-
se diretamente 0s magneto gramas.
O procedimento de derivagéio do indice Dst consiste essencialmente dos seguintes passos:
(1) Subtracdo do campo geomagnético principal e da variagdo Sq (solar quiet daily variation)
para calcular os distdrbios do campo magnético;
(2) Transformag@o do sistema de coordenadas para um sistema de coordenadas dipolar;
(3) Calculo do fndice simétrico e do componente assimétrico, isto €, do campo perturbado
menos 0 componente simétrico.
(4) Derivagio do indice assimétrico, isto é, do intervalo entre o valor miximo e minimo dos
campos assimétricos. V
Durante a ocorréncia de tempestades intensas se observam variagcoes temporais € espaciais da

intensidade do componente azimutal do campo magnético superficial.

A seguir € apresentado um método para se estudar a variabilidade temporal do componente

azimutal do campo geomagnético.

O método € baseado na decomposicio do sinal original em nfveis ortogonais utilizando a anélise
por ondeletas ondeletas (waselet analysis) com nicleos do tipo Meyer. Neste trabalho serd
enfocada a utilizacio desta técnica na andlise da variagfio do componente azimutal do campo
magnético. Para uma detalhada descri¢io matemética da andlise por ondeletas sugere-se que seja
consultado [Perival e Andrew, 2000].

Conceitualmente, pode-se pensar na anélise por ondeletas como sendo equivalente 2 realizagdo
de filtragens do sinal original utilizando filtros ortogonais em vdrias faixas de fregiiéncia. A
utilizacio de filtros ortogonais garante que o sinal original possa ser reconstruido a partir das

decomposi¢des obtidas.

O sinal original (s) pode ser decomposto em dois componentes ortogonais: um componente de
baixas frequencias (aproximagfo #) e um componente de alta freqii€ncia (detalhes 4,), isto &,
s§=a,+d,. Redlizando o mesmo procedimento para a aproximacio 4, obtém-se um
componente em baixas freqiiéncias (4) € um componente em altas freqii€ncias (4,), de forma

que, a, = a, +d, . Combinando, obtém-se
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s=a,+d,+d, 42)

Considerando que AH', a variagdo do componente azimutal do campo geomagnético na estagdo

i, pode ser representada por,
AH' =d' +d. +..+d. +d, =d +Z,1 ! @43)
€ que o Sy possa ser representado por
— m S Sym _ 8 m 1 Sym 4.4
Sym=d>" +dY" +..+d)" +a)" =a)" +Z;=: d; @4

Entdo, tendo em vista que a transformagdo utilizada € linear, o indice Sym pode ser obtido a

partir de uma combinag#o linear das decomposicGes dos sinais dos magnetometros, isto €,

, @5)

L@ rdittd tal) 1 (afn’fZ:;dﬁ-)
Sym_ﬁz; l VL

cosé, ; cos 6,

ou seja,

Sym +Z] aom =_Z Q’ Nm =T dfi , 4.6)

= cosb,

Desta forma, pode-se avaliar a contribuicdo para o indice Sym das variacdes do componente

azimutal medido em latitudes médias em diversas escalas temporais.

O propésito desta andlise € verificar como o campo magnético varia em escalas de tempo da
ordem de minutos a dezenas de dias e verificar como cada estacdo estd registrando estas

variagdes.
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Tabela 10: Periodo central para os 11 primeiro niveis utilizando ondeletas Meyer.

Periodo Periodo Periodo
Nivel Escala Central Central Central
(min) (horas) (dias)
1 2 2.98 0.05 0.00
2 4 5.95 0.10 0.00
3 8 11.90 0.20 0.01
4 16 23.80 0.40 0.02
5 32 47.61 0.79 0.03
6 64 95.22 1.59 0.07
7 128 190.44 3.17 0.13
8 256 380.88 6.35 0.26
9 512 761.76 12.70 0.53
10 1024 1523.51 25.39 1.06
11 2048 3047.02 50.78 2.12

A partir das decomposicGes de H para as quatro estagSes estudadas, mostrou-se que é possivel
reconstruir o fndice Dst e o indice simétrico e utilizd-las para estudar a assimetria da corrente de
anel e em conseqiiéncia a evolugiio de tempestades magnéticas associadas com diferentes

estruturas do meio interplanetério.

Também se observou que as variacGes em escalas temporais menores que um dia correspondem
variagOes associadas com sistemas de correntes espacialmente localizados os quais as estagdes
observam a medida que vdo se aproximando durante a rotagio da Terra. Para demonstrar o
método de derivagio dos indices simétricos e do Ds utilizando a técnica mencionada,
escolhemos o periodo que corresponde a tempestade magnética que ocorreu nos dias 18 € 19 de
fevereiro de 1999.

A Figura 38 apresenta as condicdes do vento solar observadas pela sonda ACE entre 17 e 22 de
fevereiro de 1999. Os valores médios estimados a cada cinco minutos da temperatura (Ip), da
velocidade (17p), da densidade (INp), da razdo He™/H', do campo magnético total (B), dos
componentes nas diregdes x, y € ¢ do campo magnético no sistema de coordenadas GSE, da
pressdo dindmica e do parimetro beta s30 apresentados nesta figura. Os dois choques
observados neste perfodo sio indicados pelas linhas tracejadas S, € S,. O primeiro ocorren em
17/ 02/ 1999 06:20 € o segundo em 18/02/ 1999 02:05. As linhas S; € S, indicam pulsos de
pressdo, o primeiro pouco 2 frente da fronteira da eje¢@o e o segundo na parte traseira da ejec@o.
Nio existe um método tnico para determinar as fronteiras das ejecdes. Neste estudo, assumimos

que a ejegdo corresponde ao periodo em que o parfmetro beta € baixo (< 0.1) e se observa um
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aumento na razdo He'*/ H. [Burlaga et al, 2001] observaram a ocorréncia de feixes bidirecionais
de elétrons e um razdo O™/ O% maior que 1 durante este periodo. A rotagio do campo
magnético € um indicativo que esta € uma nuvem magnética, um dos subgrupos de ejecdes. A
duragdo da nuvem estimada a partir da rotacdo do campo magnético é de aproximadamente 1
dia. Pode-se observar que logo ap6s o choque S,, na regidio da bainha de plasma, a ocorréncia de
um intenso campo magnético direcionado para o sul (desde 1999/ 02/ 18 02:20 até 1999/ 02/ 18
09:50).

A Figura 39 apresenta os valores médios estimados a cada minuto a variagio do componente H
do campo geomagnético medido nas estacdes de Kakioka (KAK), Honolulu (HON), Hermanus
(HER) e San Juan (SJG) e o indice de atividade magnética Sym para o periodo de 17 a 22 de
fevereiro de 1999. Nesta figura, o valor médio de H de cada estagdo para os dias quietos do més
de fevereiro de 1999 foi subtraido. Podemos observar a ocorréncia de dois impulsos stibitos (IS)
durante este perfodo. O primeiro (IS;) ocorreu em 17/ 02/ 1999 07:00 em resposta a passagem do
choque interplanetdrio S, e o segundo (IS,) em 18/02/ 1999 02:47 em resposta ao choque
interplanetirio S,. O tempo de transito entre a sonda ACE e a magnetopausa é de cerca de 40
minutos. As quatro estacOes registraram a ocorréncia deste impulso siibito. Antes do impulso
siibito o indice Sym apresentou um valor de -9 nT e saltou para 29 nT depois (uma variagdo de
38 nT), mantendo valores superiores a 20 nT até 18/ 02/ 1999 03:37. A partir deste momento o
Sym comegou a decrescer em resposta a rotacio para o sul do campo magnético interplanetério,
indicando o inicio da fase principal da tempestade. A fase principal durou até aproximadamente
18/ 02/ 1999 18:00, quando o indice de atividade registrou seu valor de pico de aproximadamente
-123nT. A partir deste momento o Sy passa a decair monotdnicamente até atingir os valores

anteriores a passagem dos transientes interplanetarios.

As Figuras 4044 apresentam as decomposi¢des em 11 niveis ortogonais da série temporal do
componente H do campo geomagnético das estacdes estudadas e do indice Sym utilizando a
transformada de ondeletas do tipo Meyer. No painel S é apresentado o sinal original e nos
painéis a7-al3 sdo apresentadas reconstru¢des do sinal nestes niveis. No painel S; é apresentado
o sinal reconstituido usando todos os niveis de decomposicdo e nos painéis d7-d13 sdo
apresentadas decomposicdes para cada nivel. A Tabela 10 apresenta as escalas, o periodo e a

freqtiéncia central para cada nivel.
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Figura 38. Condicdes do vento solar observadas pelo satélite ACE e indice Dst durante a
passagem de uma nuvem magnética entre 17 e 20 de fevereiro 1998.
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Figura 39. Variacio do componente H do campo geomagnético medido em estacdes
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Figura 41. A variagiio do componente H do campo geomagnético medido em Hermanus (S),
as aproximagdes (a7-13), os detalhes (d7-13) e o sinal reconstruido (SR) de 15-24 de fevereiro
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Figura 42: A variagfio do componente H do campo geomagnético medido em Honolulu (S),
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1999.
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Figura 44: A variagio do indice Sym (S), as aproximag0es (a7-13), os detalhes (d7-13) e o sinal

reconstruido (SR) de 15-24 de fevereiro de 1999.
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A Figura 45 apresenta a reconstrucéio do indice Sy» baseada nas decomposi¢des do componente
H do campo geomagnético observado em quatro estagdes de médias latitudes (Kak — verde;
HON - vermeltho; HER — azul; SIG - laranja). As estagdes utilizadas foram as mesmas utilizadas
para estimar o indice Sy». Os painéis d8, d9, d10, d11 e all apresentam as decomposicdes para
os niveis 8-11 e a aproximagfo para o nivel 11 de H para as quatro estagdes. Os painéis <d8>,
<d9>, <d10>, <d11> e <all> apresentam a curva média para cada nfvel de decomposigio e
para a aproximacdo. O painel S; apresenta o sinal reconstruido (verde) e o fndice Sy (azul).
Pode-se observar que Sy € uma boa representagio do indice Sy=. Estes resultados mostram que
as variagOes de longos periodos (> 1 dia) sdo observadas nas quatro estacdes, enquanto que as
variagoes de periodos menores nfo sfio observadas simultaneamente em todas as estagdes. Isto
ocorre porque a medida que as estages realizam a rotagfo didria elas amostram sistemas de
correntes globais, enquanto que sistemas de correntes localizados sdo amostrados somente
durante parte do dia. E interessante observar que as variagBes associadas com a tempestade fraca
que sucedeu o primeiro choque foi observada somente em niveis com periodos menores que um

dia, o que indica o cardter localizado das correntes associadas.

A Figura 46 apresenta a regressfio linear entre o fndice simétrico observado (Sym) e o
reconstruido a partir da soma dos detathes <d8>, <d9>, <d10>, <d11> e da aproximacdo
<all>. O alto coeficiente de correlagiio (r =0.97431) obtido entre o Sym observado e o
reconstruido indica que o indice pode ser estimado adequadamente a partir das decomposigGes

de longos periodos (periodo superior a 12 horas) .
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Figura 45: Detalhes nos niveis 8, 9, 10 e 11 e a aproximagfo no nivel 11 sdo apresentadas
superpostas nos painéis (d8-11) e a(11), respectivamente. Média (linha s6lida) e desvio padréo
(linha pontilhada) dos detalhes nos niveis 9, 10 e 11 e as aproximacdo no nivel 11 sdo
apresentados nos painéis <d8> 2 <d11> e <all>. O indice geomagnético simétrico (Sym) e
o fndice reconstruido, estimado a partir da soma de <d8> a <dll> e <all>, sdo
apresentados nos painéis inferiores.
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A Figura 47 apresenta as decomposi¢bes em 11 niveis ortogonais da série temporal do
componente leste-oeste do campo elétrico interplanetério (Ey) utilizando a transformada de
ondeletas do tipo Meyer. No painel S é apresentado o sinal original e nos painéis al-a0 sio
apresentadas reconstru¢bes do sinal nestes niveis. No painel S; € apresentado o sinal
reconstituido usando todos os nfveis de decomposicdo e nos pain€is d1-d9 sdo apresentadas

decomposi¢Ges para cada nivel.

Na Figura 48 & apresentada a sobreposi¢io das aproximagdes <all> e dos detalhes <d9> até
<d11> obtidos para o componente leste-oeste do campo elétrico interplanetdrio (em
vermelho) e para o indice Sym (em verde). Neste grafico foram considerados os valores
negativos e escalados de Ey. No dltimo painel é apresentado para referéncia o fndice Sym.
Observa-se que o comportamento do ndice simétrico segue de modo geral as variagdes do
campo elétrico com um atraso caracterfstico. Este atraso deve ser estudado em maiores
detalhes e pode ser um importante indicativo da resposta direta da corrente de anel durante a

ocorréncia de tempestades intensas.
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Figura 48. O painel superior apresenta a sobreposicdo das aproximacdes <all> para o
componente leste-oeste do campo elétrico interplanetdrio (em vermelho) e para o indice sym
(em verde). Nos trés painéis seguintes s30 apresentados os detalhes <d11> até <d9>. Para
comparac@o € apresentado o indice Sym para o periodo considerado.
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Uma melhor compreenséo da assimetria do componente H e dos efeitos das subtempestades na
corrente de anel durante uma tempestade magnética pode ser obtida usando uma técnica original
na andlise de magnetogramas baseada no procedimento discutido por [Zaitzer ¢ Bostrom, 1971] €
[Claner e Mcpherro.RJ, 1974]. Como discutido por [Daghs, 2001], as subtempestades influenciam a
dinémica através de dois efeitos acoplados, mas distintos: o desenvolvimento e as variagses do
Dst. Apesar de serem freqiientemente considerados equivalentes nfio o sdo. Subtempestades
injetam particulas em uma larga faixa de energia (compreendida entre 10 e 10 keV) na
magnetosfera interna. Estas particulas aumentam a densidade de energia cinética por intervalos
curtos ou longos, dependendo do seu tempo de residéncia na magnetosfera interna. Ao mesmo
tempo a variacdo na cauda magnética associada com as subtempestades afeta o campo magnético
observado na superficie. Durante a fase de desenvolvimento das subtempestades ocorre a
intensificagdo da corrente na cauda magnética que também pode ser percebida como um campo
magnético direcionado para o sul. Desta forma, as subtempestades podem modificar as variagoes
geomagnéticas em observatérios localizados em médias latitudes nfio somente por sua
contribuicdo para o crescimento da corrente de anel, mas também através dos efeitos na

intensidade da corrente da cauda e dos eletrojatos.

Para examinar a estrutura espacial e temporal do desenvolvimento da corrente de anel e discernir
os efeitos das subtempestades, inicialmente foi calculado o perfil azimutal do distdrbio magnético
em latitudes médias a partir de um grande nimero de observatérios magnéticos. Esta técnica é
discutida por [Claner ¢ Mgpherro.R), 19’74]. Medidas do componente axial realizada em 12
observatérios localizados em latitudes médias e distribuidos em longitude foram utilizados para
construir uma fungdo bidimensional, H(t,/t), que depende tanto do tempo universal (unizersal
time — UT) quanto da hora local (acal ime - LT). No tempo # o perfil azimutal do campo
perturbado € calculado pela interpolagio:

HUT)=Y 4 cos(LT)+Y . Bsin(LT)

O ntimero méximo de harmonicos € limitado pela distribuiciio em longitude dos observat6rios
magnéticos. Os coeficientes 4; ¢ B; para uma dada ordem / representam qualitativamente a
intensidade do campo devido a correntes com uma simetria desta ordem. Assim, .4, representa o

efeito de uma corrente de anel simétrica; .4, e B, principalmente o efeito da corrente de anel
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assimétrica; e ordens superiores representam qualitativamente os efeitos de correntes localizadas,

como por exemplo, a substorm current wedge, € as correntes da cauda e da magnetopausa.

Desta forma, a variagdo temporal e espacial das perturbacdes de H podem ser representadas em
um gréifico bi-dimensional UT-LT. Esta representagfio permite identificar a variacdo espacial de
H e associa-las com sistemas de correntes especificos. Esta andlise pode ser estendida para avaliar

quantitativamente os efeitos das correntes induzidas e outros efeitos.

Para separar os efeitos das correntes simétricas dos efeitos associados com sistemas de correntes
assimétricos ou locais é necessédrio utilizar um esquema de reconhecimento de padrdes. Na
andlise apresentada neste estudo, foi utilizada a decomposigio bi-dimensional da fungdo H(%4)
em niveis ortogonais utilizando a andlise por ondeletas. Est4 andlise é uma expansdo da andlise
realizada para um sinal unidimensional e permite separar as variagdes que ocorrem no tempo das

variagGes espaciais.

A Figura 49 apresenta os resultados obtidos para distribuigio espacial do componente H
observado em latitudes médias. O painel superior apresenta o indice Sy» observado entre 13 e 25
de fevereiro de 1999. O segundo painel apresenta o diagrama UT-LT no qual a variagfio azimutal
da perturbagfio do campo geomagnético em latitudes médias é codificada nos diferentes niveis de
cores. A estrutura diagonal que apresenta gradientes de 45 graus é devida ao efeito da rotagfo da

Terra.

O diagrama H(t,It)pode ser interpretado como uma imagem. Assim como um sinal
unidimensional, em que o sinal original pode ser decomposto em dois componentes, um de
perfodos longos (aproximagdes) e outro de periodos curtos (detalhes), uma imagem também -
pode ser decomposta. No entanto, deve ser decomposta em um componente que representa
variagdes de longos periodos (as aproximag3es) e variagdes de periodos curtos (detalhes) em trés
diregdes distintas, 4, » e 4. Neste estudo, 5 representa variagGes espaciais, » variagdes temporais e
d variagdes na diagonal. O sinal original pode ser reconstruido a partir da soma das quatro
decomposicdes obtidas, isto &, s = 4, + b, + », + d,. Os trés painéis inferiores apresentam as
decomposi¢Bes obtidas para o perfodo estudado. Este procedimento pode ser repetido para a
aproximagio da imagem original, isto é, para a decomposi¢@o que representa a variagio de longo

perfodo. Desta forma, 4, = a, + b, + v, +d,.
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As Figuras 49-52 apresentam os resultados obtidos para os niveis 2 a 5 para o perfodo estudado.
O primeiro impulso stbito (IS,) ocorreu em 17/ 02/ 1999 07:00 em resposta a passagem do
choque interplanetdrio S,, onde uma pequena compressio € visivel através de todas as horas
locais. Ap6s o impulso acabar o efeito da convecgdio magnetosférica se estabelece. Este €
localizado primeiro no setor da meia noite e a tarde e gradualmente a assinatura magnética se
espalha sobre todo o setor do entardecer. O espalhamento de meia-noite para o setor do
entardecer € devido a deriva para oeste de ions, os quais eventualmente sdo carregados para o
lado diurno e posteriormente se perdem através da magnetopausa diurna. A assinatura da

convecgiio € de moderada a intensa.

Quando se observa o segundo impulso stbito (IS, em 18/02/1999 02:47 em resposta ao
choque interplanetdrio S,, ocorre uma segunda compressio também vista em todas as horas
locais. O processo de convecgdo magnetosférica se intensifica, refletindo o desenvolvimento da
fase principal desta tempestade intensa. Observa-se claramente na Figura 51 que o
desenvolvimento da fase principal € essencialmente assimétrico, enquanto que a simetrizagdo da

corrente de anel ocorre durante a fase de recuperagio da tempestade magnética.
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Figura 49: Distribuicgo espacial do componente H observado em latitudes médias. O painel
superior apresenta o indice Sy» observado entre 13 e 25 de fevereiro de 1999. O segundo
painel apresenta o diagrama UT-LT no qual a variagfio azimutal da perturbaggo do campo
geomagnético em latitudes médias é codificada nos diferentes niveis de cores. Os demais

painéis apresentam a aproximacgo a, e os detathes h,, v,, d,.
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Figura 50: Distribuigo espacial do componente H observado em latitudes médias. O painel
superior apresenta o indice Sy» observado entre 13 e 25 de fevereiro de 1999. O segundo
painel apresenta a aproximagdo a,. Os demais painéis apresentam a aproximagdo a, € 0s
detalhes h;, v;, d.
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Figura 51: Distribuicéo espacial do componente H observado em latitudes médias. O painel
superior apresenta o fndice Sy» observado entre 13 e 25 de fevereiro de 1999. O segundo
painel apresenta a aproximacfo a,. Os demais painéis apresentam a aproximacgfo a, € 0s
detalhes h,, v,, d,.
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Figura 52: Distribui¢do espacial do componente H observado em latitudes médias. O painel
superior apresenta o indice Sy observado entre 13 e 25 de fevereiro de 1999. O segundo
painel apresenta a aproximacio a,. Os demais painéis apresentam a aproximagao a, € 0s
detalhes h,, vs e ds.
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5 Conclusdes

Nossa investigagdo estatistica da estrutura de 49 nuvens magnéticas € a associada resposta da
magnetosfera, medida pelo indice Dst, indica a existéncia de distintas classes de tempestades
magnéticas que se desenvolvem em trés ou mais etapas. NGs encontramos que cerca de 20% das

tempestades magnéticas intensas apresentam o desenvolvimento de sua fase principal em trés ou

mais etapas.

As caracteristicas mais importantes observadas neste estudo com relagdo a polaridade das nuvens

magnéticas sdo:

e Nuvens magnéticas SN tendem a causar tempestades magnéticas moderadas ou
intensas com um desenvolvimento em duas etapas devido aos campos magnéticos na

regido da bainha magnética e na prépria nuvem.

® Nuvens magnéticas NS tendem a causar tempestades magnéticas com o
desenvolvimento em uma fase devido a grande separagiio entre os campos

direcionados para o sul € na nuvem.

¢ Nuvens magnéticas com uma substancial inclinagio do eixo axial em relagio ao
plano ecliptico parecem conduzir a tempestades magnéticas quando campos

magnéticos de longa durac@o sdo observados.

O estudo da variabilidade do componente H do campo geomagnético medido em Iatitudes
médias através da andlise por ondeletas, tanto dos sinais das estagdes quanto dos diagramas

H(t,It) permite avaliar o gran de assimetria da corrente de anel durante a ocorréncia de

tempestades magnéticas.
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CAPITULOV

PREVISAO DE TEMPESTADES MAGNETICAS

1 Introdugio

Nos capitulos anteriores foram estudadas as estruturas interplanetdrias geoefetivas observadas
durante a fase ascendente e maximo do ciclo solar 23, as condicOes interplanetdrias necessarias
para a ocorréncia de tempestades intensas, as condicOes da magnetosfera durante estas
tempestades e a assimetria da corrente de anel. Neste capitulo € apresentado um método de
previsdo de tempestades magnéticas baseado nas caracteristicas fisicas das estruturas
interplanetérias geoefetivas € do processo de acoplamento entre o vento solar e a magnetosfera

terrestre.

A necessidade de se prever as condicdes do espaco que circunda a Terra € decorrente dos graves
efeitos das tempestades/ subtempestades sobre dispositivos e sistemas tecnolégicos. Nos Gltimos
anos foi confirmada a suspeita de que diversos sistemas a bordo de satélites sdo suscetiveis as
condi¢cdes do ambiente, incluindo comunicacdes, navegagio e controle. Em altitudes mais baixas,
os enlaces de comunicagio que operam em altas freqiiéncias (HF e VHF) através da ionosfera
sdo significantemente afetados pelas mudancas nas propriedades da ionosfera produzidas pela
variabilidade do clima espacial. Correntes induzidas pela variagio do campo geomagnético em
sistemas tecnol6gicos, tais como os sistemas de transmiss3o elétrica de poténcia, dutos de 6leo e
gds, cabos telefonicos de longa distdncia (incluindo fibras Gpticas) e em equipamentos
ferroviarios sdo manifestacGes da variabilidade do clima espacial sobre a superficie terrestre. O
problema mais critico é a saturagdo de transformadores devido a estas correntes induzidas, os
quais podem levar a problemas na operacdo do sistema, e eventualmente pode levar o sistema

inteiro a colapsar, danificando permanentemente os transformadores [Baer, 2000; Joselyn, 1998].

O aumento das atividades espaciais da sociedade moderna, bem como da futura exploracao
planetéria, demanda uma melhor compreenséo dos processos dindmicos que ocorrem no espago.

A dinamica do clima espacial e os impactos na sociedade sdo desafios tanto para a comunidade
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cientffica quanto para a industria de satélites, companhias aéreas, sistemas de defesa, industrias de
6leo e minerais, indistria de energia elétrica, seguros, companhias de telecomunicacdes, usudrios
e provedores de sistemas de posicionamento. A Climatologia Espacial estd em uma posicdo similar
a meteorologia no inicio do século 20. Por cansa do especial interesse fisico e complexidade das
tempestades espaciais, bem como o seu impacto social e econdmico em significantes sistemas
tecnoldgicos, hd uma grande motivago para a compreensdo da dinimica do clima espacial € o

aprimoramento da fumcionalidade das ferramentas de previsdo [Jose/ym, 1998].

Como conseqiiéncia dos altos custos decorrentes dos danos em dispositivos € sistemas
tecnolégicos que resultam de tempestades magnéticas, tém-se dedicado muita atengdo e recursos
a previs@o de tempestades/ subtempestades. Os principais modelos fazem uso de observagdes da
atmosfera solar e/ou de observagdes iz sit# do campO magnético interplanetério e dos

parimetros de plasma do vento solar.
As previsGes baseadas em observagGes da atmosfera solar

A observacdo da dindmica da atmosfera solar, especialmente da configuracdo magnética, pode
ser ponto chave para a previsdo das condi¢des do geoespaco com uma antecedéncia de alguns
dias. No entanto, pouco se conhece sobre a propagaco das ejecdes solares desde o Sol até 1 AU
através da heliosfera interna. Deste modo, € dificil determinar antecipadamente a ocorréncia, o
infcio, a duracio e a severidade dos distirbios resultantes. Hoje em dia, a previsio das
tempestades geomagnéticas € amplamente baseada nas observagGes de fendmenos solares, tais
como as ejecoes de massa coronal e flares, gerando um significativo nimero de alarmes falsos e

de tempestades ndo previstas [Jose/yn, 1998].

Com o0 aprimoramento das técnicas de sensoriamento remoto da atmosfera solar € o
monitoramento constante do vento solar foi possivel estabelecer uma boa relagio estatistica
entre os eventos solares € os observados no meio interplanetério. No entanto, os modelos fisicos
de propagagdo das ejecOes de massa coronal através da heliosfera interna ainda ndo incorporam
vérios aspectos relevantes da interagdo deste material com o vento solar. Conseqgiientemente,
estes modelos ndo sdo capazes de prever a ocorréncia de campos magnéticos intensos
direcionados parao sulem 1 AU.
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As previsées baseadas em medidas in situ do vento solar

O aumento substancial de observacdes das condigdes tanto do geoespaco quanto do meio
interplanetério propiciou o aprimoramento dos modelos dindmicos de acoplamento energético
entre o vento solar e a magnetosfera [Vassikiadis et al., 1995]. Estes métodos foram baseados em
um extenso conjunto de medidas do campo magnético interplanetario e dos pardmetros de

plasma do vento solar.

A andlise estatistica de séries temporais e a sua previsdo tém sido estudada por muito tempo. O
seu desenvolvimento ocorreu simultaneamente em virios campos do conhecimento,
especialmente nas 4reas de telecomunicagdes, teoria de controle, fisica, economia e geologia,
entre outras. Os métodos estatisticos baseados na andlise de correlacdo, tais como regressao
miltipla e correlagdo cruzada, se mostraram fteis para a compreensdo da resposta da
magnetosfera a variabilidade do vento solar [Baker, 1986].

Os modelos baseados na equagio de balango de energia

No Capitulo III foi apresentado o modelo proposto por [Burton et al, 1975]. A equagdo que
descreve este modelo € relativamente simples e permite prever a intensidade da corrente de anel
e o fndice Dst com base nas condigGes do vento solar monitorado a frente da magnetopausa.
Neste modelo, assume-se que a variacdo da intensidade da corrente de anel é proporcional a
diferenca entre a taxa de injecfio de energia e 0 decaimento da corrente de anel. Isto pode ser

escrito como

dDst®
dt

6.1

=F(E,)-a-Dst’

onde o termo F(E,) ¢ a taxa de injegdo de energia, € foi considerada por [Burton et al., 1975]
proporcional ao componente leste-oeste do campo elétrico interplanetdrio retificado (E). No
entanto, diversas outras fungdes foram postuladas para representar a fungdo de injeciio de

energia [Gonzalkz, 1990). O termo a- Dst® € a taxa de decaimento da corrente de anel. O
pardmetro a =1/7 , que representa a fracdo de perda da corrente de anel por unidade de tempo,

€ considerado constante e é determinado empiricamente. [Burton et al., 1975] utilizaram o indice
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Dst corrigido para a pressdo dindmica do vento solar (Dst®). [Clia de Gonzales ¢ Gonzalez, 1998]
estudaram analiticamente a equag3o de balanco de energia, assumindo que a fungfo de injegdo de
energia F(E,) pode ser descrita aproximadamente por fungdes retangulares e triangulares e

derivaram parametros de decaimento 7 compativeis com os valores observados do indice Dst°.
Observou-se que os pardmetros de decaimento (7 ) diferem consideravelmente entre a fase
principal e a fase de recuperagfo. [Mac-Mahon ¢ Gonzaleg, 1997] propuseram que o parimetro de
decaimento ¢ diretamente proporcional ao Dst, enquanto que [Fenrich ¢ Lubmann, 1998] € [O'Brien
¢ McPherron, 2000] propuseram que o tempo de decaimento apresenta uma dependéncia em
relagdo ao componente leste-oeste do campo elétrico interplanetdrio. [Fenrich ¢ Lubmann, 1998]
utilizaram a taxa de inje¢@o de energia proporcional 2 pressdo dindmica (Pdyn) e a E,,. [Lindsay ez
al., 1999] estudaram a aplicabilidade da férmula de [Burton ez al, 1975] para observagdes do vento
solar realizadas pelas sondas ISEE-3, Pioneer Venus Orbiter (PVO) e Helios A. Conclufram que
a férmula de [Barton ez al., 1975] é robusta e prevé com relativa acurdcia o indice D, durante
periodo quietos e perturbados usando medidas préximo ao ponto Lagrangiano L1. Concluiram,
também, que previsdes com antecedéncia de 24 horas podem ser realizadas por um monitor
localizado préximo a 0.7 AU, mas que as previsdes se tornam menos acuradas a medida que as
observagdes sdo realizadas mais préximas ao Sol. A Figura 53 apresenta uma comparaggo entre o
indice Dst previsto utilizando a férmula de [Burton ef al, 1975] usando dados do vento solar
medidos pela sonda ISEE-3 préximo a 1 AU e o indice Dst observado. Recentemente, [O'Brien ¢
McPherron, 1999] mostraram que € possivel obter previses confiaveis com uma antecedéncia de

1 hora a partir dos modelos baseados nas idéias apresentadas por [Burton ez al., 1975].
Os modelos baseados em filtros lincares

Supondo que a variabilidade da corrente de anel e do vento solar estd relacionada por uma
fungdo de transferéncia linear invariante no tempo, [Iyemori et al., 1979] aplicaram, pela primeira
vez, métodos de previsdo baseados em filtros lineares. Em processamento de sinais chama-se de
filtro uma transformacio que mapeia uma funco de entrada x(#) em uma funcgfo de saida y(¢).
As fungBes de entrada e saida podem ser continuas ou discretas. Se esta transformag?o € linear
entdo sdo chamados de filtros lineares. Um filtro linear pode ser utilizado para modelar a

dinamica de um sistema linear invariante no tempo, isto é, sistemas no qual o comportamento
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pode ser descrito por equagdes diferenciais com coeficientes constantes [e.g, Detman ¢
Vassiliadis, 1997; Haykin, 1996; Oppenben ¢ Shafer, 1989).

[Bargarze et al., 1985] considerou o indice de atividade auroral AL como sendo a resposta de um

filtro MA (woving average) ao campo elétrico retificado do vento solar direcionado do amanhecer

para o crepiisculo (E =—I7xl-i's ). [Bargarze et al, 1985] utilizaram 34 intervalos de atividade
magnética em que o inicio e o fim estavam bem definidos. A Figura 54 apresenta o resultado
deste estudo. A partir deste e de diversos estudos que se seguiram, mostrou-se que a fungdo de
resposta impulsiva varia com o nivel de atividade geomagnética e, portanto, o acoplamento entre
0 vento solar e a magnetosfera néo € linear. Entretanto, os modelos lineares podem geralmente
explicar de 70% a 75% da variancia no indice Dst [Desman ¢ Vassiliadss, 1997).

Os modelos baseados em filtros ndo-lineares e redes neurais

Usando filtros ndo lineares, [VValdivia et al, 1996] propuseram prever o fndice Ds usando
somente o Dsz precedente sem o vento solar como parimetro de entrada. A técnica conhecida
como redes neurais t8m sido utilizadas no estudo de mapeamentos nZo-lineares € na
aproximacdo de funcgdes, atuando como filtros multicanais. Em aplicagSes de redes neurais 2
previsdo da atividade geomagnética observou-se que a fase inicial e a principal sfo fortemente
correlacionadas com as propriedades do vento solar. Tendo em vista que a fase de recuperagiio
depende principalmente de processos internos & magnetosfera, a previsio de tempestades
magnéticas a partir de medidas das condigdes do vento solar é mais acurada para as fases inicial e
principal [Lundsteds, 1997a, b; Lundstedt, 1996; WU ez al., 2000].

O modzlo estatistico baseado nas caracteristicas fisicas das estruturas geoefetivas

Atualmente € possivel prever com grande precisdo o valor do fndice Dst com antecedéncia de 1
hora a partir dos modelos apresentados acima. No entanto, previsdes com antecedéncia superior
a 1 hora tendem a ser bem menos precisas porque ndo se conhecem as propriedades do vento
solar que ainda est4 para chegar e que pode no apresentar relagdes com os eventos precedentes.
Em particular, a duragfio e a severidade de um distirbio geomagnético significante ndo podem
ser previstas com precisio. Esta limitagio é importante & medida que se trate de grandes

tempestades ndo-recorrentes associadas com a passagem de ICMEs pela Terra.

139



Recentemente, [Chen et 4l., 1996] apresentaram uma técnica estatistica de classificacdo baseada
nas caracteristicas fisicas das estruturas do vento solar que causam tempestades magnéticas. Este
método utiliza 0 modelo de Bayes aplicado a Sistemas Baseados no Conhecimento (SBS) para
reconhecer as caracteristicas fisicas dos feixes geoefetivos do vento solar. [Chen et al., 1996]
mostraram que estruturas geoefetivivas tais como nuvens magnéticas, as quais sdo
magneticamente organizadas ¢ demoram de 10 a 30 horas para passar pela magnetosfera
terrestre, podem ser identificadas ap6s analisar 10 a 20% do segmento inicial da estrutura.
Também mostrou-se que € possivel prever se a magnetosfera atingird um determinado nivel de
atividade (-80 nT) a partir da previsdo do valor minimo do componente norte-sul (B,) do campo
magnético e do tempo de durag@o deste evento com uma grande antecedéncia. Este algoritmo €
capaz de prever a ocorréncia de tempestades magnéticas intensas com uma antecedéncia de até

10 horas com um indice de acertos de aproximadamente 80%.
Os modelss propostos

Neste capitulo é apresentado um estudo do algoritmo proposto por [Cher et al., 1996] utilizando
as medidas realizadas pelas sondas WIND e ACE. Baseado nos resultados obtidos neste estudo
sdo sugeridos trés modelos de previsdo de tempestades magnéticas que incorporam importantes
pardmetros que descrevem o acoplamento entre o vento solar e a magnetosfera e que foram

discutidos nos capftulos anteriores.
Oryganizagio do texto

Na segunda segfio sio descritos os conjuntos de dados utilizados neste estudo. Na terceira segao
€ descrito o uso do modelo de Bayes em Sistemas Baseados no Conhecimento e sua aplicagdo na
previsio de tempestades magnéticas intensas. Na quinta secfio sdo discutidos os resultados

obtidos. Por tltimo séo apresentadas as conclusdes deste estudo.
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Figura 53: Comparagdo entre o fndice Dst observado (preto) € o fndice Dst previsto
(vermelho) a partir de medidas do vento solar realizadas pela sonda ISEE-3 no periodo de
01/09/78 a 23/02/ 80. Figura mantida no idioma original. Fonte: Lindsay, G.M., C.T.
Russell, ¢ J.G. Luhmann, Predictability of Dst index based upon solar wind conditions
monitored inside 1 AU, J. Geaphys. Res., 104 (AS), 10,335-10,344, 1999.
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Figura 54: Gréfico apresentando os filtros lineares MA relacionando o campo elétrico
interplanetdrio com o indice de atividade auroral AL. Os filtros foram ordenados pelo nivel
de atividade dos conjuntos de dados utilizados para computa-los. O nivel de atividade
aumenta de baixo para cima. Figura mantida no idioma original. Fonte: Recriagdo da Figura
3 de Bargatze et al. 1985, realizada por Detman, TR., ¢ D. Vassiliadis, Review of
techniques for magnetic storm forecasting, in Magretic Storms, edited by B.T. Tsurutani,
W.D. Gonzalez, Y. Kamide, e J.K. Arballo, pp. 253-266, AGU, Washington DC, 1997.

142



2 Conjunto de Dados

Neste estudo foram utilizadas medidas dos parfmetros de plasma e campo magnético
interplanetdrio obtidos pelas sondas WIND e ACE. Também foram utilizados os dados do meio
interplanetirio compilados de diversas sondas e disponibilizados pelo OMNI data base.
Seguindo [Chen et al., 1996), foi definido como um evento geoefetivo aqueles em que o Ds# (no
corrigido para a pressdo) apresenta valores menores que —80nT por pelo menos duas horas
consecutivas. Como mostrado anteriormente, este limiar foi escolhido para maximizar o nimero
de eventos geoefetivos, compreendendo tempestades intensas e grande parte das tempestades
moderadas.

Como foi discutido anteriormente, estd defini¢éo nfio leva em conta o #ive/ zerv do D, antes de B,
rotar para o sul, isto é, ndo considera o estado da magnetosfera anterior ao inicio do evento.
Quando o D, é mantido negativo por longos perfodos, este pode cair abaixo do limiar se
ocorrerem pequenas perturbacdes do vento solar. No entanto, em quase todos os casos €
possivel identificar com pouca ou nenhuma ambigiiidade um evento do vento solar associado
com o menor valor do D,. Assim como em [Chex ez al., 1996, 1997], neste trabalho o indice D, é

utilizado com este paradigma em vista.

Foram selecionados no conjunto de dados cerca de 200 eventos que satisfazem o critério
estabelecido e que a0 mesmo tempo apresentaram dados do meio interplanetério. Os eventos

ndo geoefetivos também foram selecionados no mesmo conjunto de dados.

3 Uso do modelo de Bayes em Sistemas Baseados no

Conhecimento (SBS)

Os Sistemas Baseados no Conhecimento (SBS) tém utilizado o raciocinio probabilistico de
Bayes, derivado da: férmula de probabilidade condicional, uma vez que tal modelo permite
coletar evidéncias durante o uso do sistema e redirecionar o processo de inferéncia a medida que
novas evidéncias surgem. O desempenho de um sistema que utiliza esta teoria para modelar a
incerteza dependerd, na maioria das vezes, do dominio do problema que o sistema estiver
modelando.
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31 Terminologia da Teoria de Probabilidade
Antes de apresentar e discutir o teorema de Bayes, serd apresentada a terminologia fundamental

da Teoria da probabilidade, compilada de Spiegel {1978].

Os Esgperimentos Aleatérios

Os experimentos s3o fundamentais na ciéncia e na engenharia. Um principio fundamental é que
ao se efetuarem tais experimentos repetidas vezes, sob condicGes praticamente idénticas, obtem-
se resultados que sfo essencialmente os mesmos. H4, entretanto, experimentos em que os
resultados nfio sdo essencialmente os mesmos, ainda que as condigdes de realizagio se

mantenham praticamente as mesmas. Tais experimentos chamam-se experimentos aleatorios.
Os Espagos Amostrais

Um conjunto { que consiste de todos os resultados possiveis de um experimento aleatério é
chamado egpaw amostral, onde cada resultado & um pont amostral. E comum haver mais de um
espaco amostral para descrever os resultados de determinado experimento, mas em geral apenas

um desses espacos nos d4 o maximo possivel de informagdes.
Os Eventos

Um evento é um subconjunto A do espago amostral £, isto é, é um conjunto de resultados
possiveis. Se o resultado do experimento € elemento de A, dizemos que o evento A ocorreu. Um
evento que consiste de um tdnico ponto de { costuma-se chamar de ewnto simples, ou evento

elementar.
O Conceito de Probabilidade

Em qualquer experimento aleatério, h4 sempre uma incerteza quanto 2 ocorréncia, ou néo, de
determinado evento. A fim de obtermos uma medida de chance, ou probabilidads, com que
podemos esperar a ocorréncia de determinado evento, é conveniente atribuirmos um nimero
entre O e 1. Se temos a certeza de que o evento ocorrerd, dizemos que sua probabilidade é de

100%, ou 1; se estamos certos que ele nfio ocorrerd, dizemos que sua probabilidade € zero.
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Ha4 dois processos importantes para se obter a estimativa da probabilidade de um evento.

1. Processo cléssico, ou “a priori”. Se um evento pode ocorrer de h maneiras diferentes, em
um total de n maneiras possiveis (todas igualmente provaveis), entdo a probabilidade do

evento é h/ n.

2. Processo de fregiiéncia, ou “a posteriori’. Se ap4s n repeticGes de um experimento (n
suficientemente grande), se observam h ocorréncias de determinado evento, entdo a
probabilidade do evento € h/ n.

Probabilidade Condicional

Sejam A e B dois eventos, com P(A)>0. Denotemos por P(B|A4) a probabilidade de
ocorréncia de B, na hipétese de .4 ter ocorrido. Ora, como .4 ocorreu, .4 passa a s€r 0 novo

espago amostral, que vem substituir o espago original £. Isso nos conduz a definico

P(ANB)

PBl14A)= PCD)

’ (5'2)
isto €,
(53)
P(ANB)=P(A)P(B| A)

Em palavras, as equaco acima nos diz que a probabilidade de ocorréncia de.4 € B € igual 2
probabilidade de ocorréncia de .4 vezes a probabilidade de ocorréncia de B na hipétese de .4 ter
ocorrido. Chamamos P(B | A) a probabilidade condicional de B, dado A, isto é, a probabilidade de
ocorréncia de B, dado que .4 ocorreu.

A notagio P(A) é usada para designar a probabilidade a priori ou probabilidade incondicional
de que a proposicdo A seja verdade. E importante lembrar que P(4) pode ser usada apenas

quando ndo existe outra informagio. Uma vez que se obtenha alguma evidéncia com relago as
proposi¢cdes que fazem parte do dominio, probabilidades 4 prisrs ndo s30 mais aplicdveis. Ao
invés delas, sdo usadas as probabilidades a poszeriori, ou probabilidades condicionais.
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E importante lembrar que a probabilidade condicional P(B|4) pode ser usada quando tudo o
que se sabe é A. T30 logo se saiba C, deve ser usada a probabilidade P(B|A[1C) ao invés de
P(B1 A) . Além disso, a probabilidade a priori P(B) pode ser pensada como um caso especial
da probabilidade condicional P(B1), onde a probabilidade é condicionada a nenhuma evidéncia.

A inferéncia probabilistica ndo opera da mesma forma que a inferéncia 16gica. Existe, por
exemplo, a tendéncia de se interpretar a expressio P(B|A4)=0.8 como "sempre que A4 for

verdade, conclua que P(B) é 0.8". Esta interpretagdo & incorreta devido a:

e P(B) sempre denotar a probabilidade a priori de B e n%o a probabilidade a
posteriori, dada alguma evidéncia;
e P(B1A4)=0.8 ser apenas aplicavel quando B for a tinica evidéncia.
Quando uma evidéncia adicional C se torna disponivel, deve-se calcular P(B1 A[(1C). Em um

caso limite, C pode estabelecer diretamente se B € verdade ou falso.

A notacio P (distribuicio de probabilidades) também pode ser usada com probabilidades

condicionais. Neste caso, P(X 1Y) é uma tabela bi-dimensional, que dd os valores de

P(X =x,1Y = y,) paratodos os possiveis valores de 7 e ;.
Dependéncia e Independéncia de Eventos

Quando se estuda simultaneamente dois eventos, existem duas possibilidades quanto 2 relagzo

entre as suas probabilidades:

e Eventos Dependentes: Quando a ocorréncia de um influencia a probabilidade de

ocorréncia do outro;

¢ Eventos Independentes: Quando a ocorréncia de um em nada interfere na ocorréncia
do outro. Se P(B| A) = P(B), isto é, se a probabilidade de ocorréncia de B no €

afetada pela ocorréncia, ou ndo de 4, dizemos que 4 e B sdo eventos independentes.
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Teorema (on Regra) de Bayes

Em 1762, o Reverendo Thomas Bayes demonstrou um procedimento bastante importante para
se calcular a probabilidade de um evento dado que um outro tenha ocorrido. O seu método
consiste na particio do espago amostral em diversos subconjuntos cujas probabilidades sejam
conhecidas.

O famoso Teorema de Bayes, como é conhecido o método, permite que se ajuste uma
probabilidade 2 priori (conhecida) de um dado evento a luz de novas evidéncias envolvendo um

outro evento que apresenta relagdo de dependéncia com o primeiro.

Sejam _A4,, A,, ..., A, eventos mutuamente excludentes, cuja unido é o espago amostral g, isto &,
um dos eventos deve forgosamente ocorrer, Entdo, se .4 € um evento, temos o seguinte

Teorema:

P(4,)P(41 4,)

P(4, 1 4)= (5.4)

n

Y P(4)P(414)
=1

Portanto, este teorema nos permite determinar as probabilidades dos vérios eventos A4, A,, ...,
A, que podem ser a causa da ocorréncia de A4. Por esta razdo, o teorema de Bayes € mencionado

frequentemente como teorema da probabilidade das causas.

3.2 Aplicagio do Teotema de Bayes na determinagio da geoefetividade
das estruturas interplanetarias

A primeira vista, 0 Teorema de Bayes ndo parece ser de grande utilidade, uma vez que para

aplicd-lo no cdlculo de uma probabilidade condicional P(B|A), sdo necessdrias uma

probabilidade condicional — P(41B) — e duas probabilidades incondicionais — P(4)e P(B).

Entretanto, tal férmula é util na prética porque, em muitas situacdes, existem boas estimativas

para P(4|B), P(4) e P(B) eexiste a necessidade de se obter P(B| 4).

Definigdio dos eventos
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Seguindo os trabalhos de [Cher et al, 1996, 1997], definiu-se um evento interplanetério com
sendo um feixe do vento solar entre duas mudancas consecutivas de sinal de B_ Desta forma,
cada evento € representado por caracteristicas fisicas tais como 0 campo magnético, a duragio do
evento, a velocidade média e/ ou a densidade do vento solar. Por exemplo, [Chen et al., 1996,
1997] descreveram duas caracteristicas bésicas: a duragdo do evento, & €, o valor méximo de B,
(B,)- Os feixes do vento solar foram divididos em duas classes: (1) feixes geoefetivos e (2) ndo-

geoefetivos.

A Figura 55 apresenta as condi¢Ses do vento solar observadas pelo WIND entre 14 ¢ 18 de maio
de 1997 e a variacio correspondente do Dst para o periodo de uma tempestade que apresenta a
evolugdio da fase principal em duas etapas causada pela passagem de uma nuvem magnética com
polaridade SN. E apresentado de cima para baixo: a velocidade térmica, a velocidade e a
densidade de prétons, o campo magnético total € os componentes X, y € z (em GSM) e o indice
Dsz.

O choque frontal € indicado pela linha vertical tracejada (S,) e as linhas verticais tracejadas
seguintes (S, e S;) indicam as fronteiras da nuvem. O choque ocorreu em 15/ 05/ 1997 01:00 UT.
Associado com este choque € observado um salto positivo no D,. Em 15/ 05/ 1997 05:15 UT, Bz
rotou para o sul e em 06:00 UT atingiu o seu valor minimo de —23nT. A primeira etapa da fase

Exemplo da aplicagio do Teorema de Bayes (extraido de Spiegel [1978]):

A urna I contém trés fichas vermelhas e 2 fichas azuis, € a urna II contém 2 fichas vermelhas e 8 fichas azuis.
Joga-se uma moeda bonesta. Se a moeda der cara, extrai-se uma ficha da urna 1; se der coroa, extrai-se uma ficha da
urna II. Supondo-se que ndo se conhega o resultado da jogada da moeda (e, conseqiientemente, ndo se saiba de
qual urna se extraiu a ficha) mas se saiba que a ficha extraida é vermelha. Qual € a probabilidade de ter sido
escolhida a urna I (isto é, qual € a probabilidade de ter aparecido cara)?

Seja R o evento escwlba uma ficha vermelba, enquanto que I e II denotam, respectivamente, escolha da urnal e
escolha da urna II. Usando a terminologia A = R, A;=I e A;=1I, procuraremos determinar a probabilidade de a
urna [ ter sido escolhida, sabendo-se que a ficha extraida é vermelha. Aplicando a regra de Bayes com n=2, a

probabilidade procurada é dada por,
1 3
P()P(RII) 2 A3+2 3

P(I)P(RII)+P(H)P(RIII)_(l 3 +(1 2\ a

PUIR) =

2 3+2/ 2/ 2+8}

Portanto, a chance em favor daescolhadaurnal € de 3 para 1.
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principal desta tempestade ocorreu quase coincidentemente com a répida rotagdo do IMF na
regido da bainha magnética. O Ds# atingiu o valor minimo de —100nT as 08:00 UT. Apés o Bg ter
atingido seu valor minimo, rapidamente rotou para o norte. Este decréscimo na intensidade do
componente direcionado para o sul do campo magnético € seguindo por uma recuperagfio no
Dst. As 08:00 UT, o IMF rotou novamente para o sul € as 10:00 atingiu o valor minimo de —
25nT. Em resposta a rotagéo para o sul do IMF é observado um novo decréscimo no Dst. O Dst
atingiu o valor mfnimo de —115nT as 12:00UT. Apés o B, ter atingido o valor minimo,
lentamente rota para o norte. A fase de recuperago € iniciada a partir desta gradual rotacio para

0 norte.

Aplicando a definicdo dos eventos a este periodo, pode-se facilmente distinguir dois eventos
geoefetivos. O primeiro evento teve uma duragdo de aproximadamente 2:30 horas e ocorreu
ap6s ser observado o choque, na regifio da bainha magnética, provavelmente devido ao
empilhamento do campo magnético (draping effecd). O segundo evento teve uma duragio de
aproximadamente 10 horas e ocorreu na parte dianteira da nuvem magnética SN, com uma

durago de aproximadamente 10 horas.

E importante observar que estes eventos sdo facilmente distingufveis de feixes do vento solar
ndo-geoefetivos ap6s terem ocorrido. O grande desafio é estimar os principais par@metros de
plasma e campo magnético a partir da observagio do segmento inicial de cada evento.

Geocfetividade das estruturas interplanetirias

A técnica apresentada por [Chen et al, 1996, 1997] € baseada em dois conceitos fisicos: (1) a
magnitude ¢ a duragio do componente direcionado para o sul do campo magnético
interplanetério (Bs) sfo as duas principais caracteristicas fisicas que determinam a severidade € a
duracio de tempestades magnéticas; e, (2) os feixes do vento solar que contém campos
magnéticos intensos de longa duragfio estdo contidos em estruturas interplanetdrias que possuem
campos magnéticos altamente organizados. A durac@o de Bs se refere a quantidade de tempo que
o campo magnético interplanetdrio permanece direcionado para o sul, € a sua magnitude se

refere ao valor minimo de Bs observado.
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Em [Chen et al., 1996], a classificacio dos eventos do vento solar foi ilustrada usando um espago
amostral bidimensional definido por ¢ = (B, J). A Figura 56 apresenta o gréfico B,, X .
Observa-se que os eventos geoefetivos estdo aglomerados em valores intensos e negativos de B, |
e longos tempos de duraco, enquanto que os eventos ndo-geoefetivos apresentam valores

distribuidos simetricamente entre B,,=+5nT, mas com duragdes muito menores. [Cher ¢t al.,

1997] definiram a quantidade Q =6 * B,, e computaram o seu valor para cada evento. A Figura
57 apresenta este resultado, onde a probabilidade condicional & normalizada de forma que a 4rea

sob cada uma das curvas € igual 2 unidade. Ambas as figuras mostram claramente que os eventos
geoefetivos e os eventos ndo-geoefetivos sdo claramente distintos, com uma pequena regifo de

sobreposicio.
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Figura 55: Condi¢cGes do vento solar, observadas pelo WIND entre 14 e 16 de maio de
1997, e a variagio correspondente do Dst para o periodo de uma tempestade que apresenta a
evolucdo da fase principal em duas etapas causada pela passagem de uma nuvem magnética
com polaridade SN.
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Figura 56: Classificagdo dos eventos do vento solar (0) geoefetivos e (x) ndo-geoefetivos.

usando um espago amostral bidimensional definido por 5 = (B, ). Fonte: Chen, J.,, P.J.
Cargill, e P.J. Palmadesso, Real-time identification and prediction of geoeffective solar wind
structures, Geophys. Res. Lett., 23 (6), 625-628, 1996.
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Figura 57: Quantidade quantidade Q = 6 * B,, estimada para para eventos geoefetivos e (+)
néo-geoefetivos. Fonte: Chen, J, P.J. Cargill, ¢ P.J. Palmadesso, Predicting solar wind
structures and their geoeffectiveness, J. Geophys. Res., 102 (A7), 14,701-14,720, 1997.
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Estas duas caracteristicas sdo suficientes para caracterizar estes eventos que s3o altamente
organizados com estruturas magnéticas simples. No entanto, muitas nuvens magnéticas exibem
véirios graus de complexidade. Algumas complexidades podem ser tratadas introduzindo
caracteristicas fisicas adicionais. Por exemplo, a velocidade média do vento solar pode ser uma
caracteristica ttil. Uma maneira de incorporar 1, € definir 5 = (B, 6, 1), descrevendo assim
cada evento em um espaco amostral tridimensional. Outra maneira para usar 1/, € relaciona-lo a
estimacdo das quantidades separadamente. Para a dltima aproximagfo, é necessario compreender
as relagdes relevantes tanto para o conjunto de dados quanto para o modelo fisico das estruturas
geoefetivas do vento solar. Se esta aproximacdo € adotada, um espaco amostral bidimensional
pode ser suficiente.

Neste trabalho, € generalizada a técnica apresentada por [Chen ef al., 1996, 1997], utilizando para
tanto conceitos fisicos que descrevem de maneira mais precisa o acoplamento vento solar —

magnetosfera. Estes processos/ conceitos foram discutidos nos capitulos anteriores da tese.

Consideraram-se os seguintes conceitos: (1) a magnitude e a duragfo de B, sdo as duas principais
caracteristicas fisicas que determinam a severidade e a duragfo de tempestades magnéticas; (2) os
feixes do vento solar que contém campos magnéticos intensos de longa duragfo estdo contidos
em estruturas interplanetirias que possuem campos magnéticos altamente organizados; (3) A
taxa de reconexdo na magnetopausa diurna € proporcional a0 componente leste-oeste do campo
elétrico interplanetdrio (E,); (4) o principal fator que controla a variabilidade de E, € o campo
magnético; (5) A variagdo do indice D, € proporcional a diferenca entre a taxa de injecdo e a taxa
de perda de energia na corrente de anel; (6) A taxa de injecdo de energia (F) é proporcional a taxa
de reconexdo na magnetopausa diurna; (7) O principal processo de perda de particulas na
corrente de anel durante a fase principal e nas primeiras horas da fase de recuperaggo é devido a
perda dindmica na magnetopausa diurna (controlado por E); €, (8) uma substancial fragdo de
tempestades magnéticas apresenta o desenvolvimento de suas fases principais em duas ou mais

etapas devido & ocorréncia de eventos geoefetivos consecutivos.

A seguir, vamos discutir tem detalhes trés dos modelos estudados.
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Modelo Ey xt

Neste modelo se propde utilizar o valor médximo do componente leste-oeste do campo elétrico
interplanetdrio (E,,) € o tempo de duragfo do evento (3). Existem duas justificativas para utilizar
E,, ao invés de se considerar B,,. Primeiro, a taxa de reconexdo na magnetopausa diurna €
proporcional a E,. Segundo, [Gongalks et al, 1998] mostraram que existe uma boa correlagio
entre a intensidade do campo magnético e a velocidade das nuvens magnéticas. Esta correlacio
pode ser explicada pela origem solar das nuvens magnéticas e pelo mecanismo fisico de ejegdo
destas estruturas, onde parte da energia armazenada no campo magnético é convertida em
energia cinética. [Owens ¢ Cargill, 2002] mostraram que a correlagio entre a intensidade e
velocidade mdxima apresenta um aumento significativo quando B > 18 nT por 3 horas ou mais.
Também mostraram que existe uma baixa correlaggo entre a velocidade mdxima e 0 componente
direcionado para o sul do campo magnético. Ao contrario de [Gongalkeg et al, 1998], eles ndo
realizaram uma pré-selegio de eventos associados com CME;y, o que indica que esta é uma

relac@o mais geral.
Modelo D,

Neste modelo € proposto que se utilize diretamente uma estimativa do nivel de atividade da
magnetosfera. No primeiro modelo foi sugerido estimar o valor maximo de E,,. A partir do
modelo proposto por [O'Brien e McPherron, 2000] € possivel estimar o valor méximo da funcéo de

injecdo de energia (F,), como sendo

F,

m

e 5.5)

_|-44E, —05), paraE, 20
- 0, paraE, <0

e o tempo de decaimento no pico, 7, , € dado por

T =2.4e (9.7414.69+E,,,) G.6)

Considerando uma fungdio de injeciio de energia retangular, estudada por [Clia de Gonzalez e

Gonzaleg, 1998], 0 valor minimo do Dy estimado, D, , € dado por

pL?
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D, =|D,e?"™ +F,t,(1-e’™) X))

r

onde D, é o valor do Dy antes do inicio do evento atual. A escolha de uma fungio retangular

tende a sobre-estimar o valor estimado do Ds. E importante observar que o parimetro D,

incorpora as condi¢Ges da corrente de anel anteriores ao evento que estd sendo atualmente

analisado, de maneira que inje¢Ses muiltiplas de energia podem ser avaliadas.
Modelo D,

Neste modelo também € proposto que se utilize diretamente uma estimativa do nivel de

atividade da magnetosfera. Contudo, é considerada uma funcéo de injecio de energia senoidal

para estimar o valor minimo do D,, D, , dado por
t =2 n '
Fm {&m[_ ZTCOS[—a’L}l' e "+ &IH(YP}:I}
iy 5.8
Dp2=Doe5/"+ > 2 2 G8)
0" +7t,

onde, #, € 0 instante em que ocorre o pico do Ds e € obtido a partir da solugdo numérica da

equagio

Dy _, 59)
dt
isto é,
mt 2 m
I:fmin[# }— de *+0 cos[T” H =0 (5.10)

Este modelo é mais coerente com 0 método de estimag3o dos parimetros, descrito a seguir.
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33 Estimativa da estrutura do vento solar, da inje¢io de enetgia na
magnetosfera e da intensidade da corrente de anel.

Como apresentado na Figura 55, eventos do vento solar com longos periodos de intenso campo
B, sdo identificados facilmente, apGs ocorrerem, dos feixes ordindrios do vento solar. A seguir é

apresentada a estimativa da duragdo dos eventos e do valor méximo de B, compilado de [Chen ez

al., 1996, 1997]. Também sdo apresentadas as estimativas de E,,, F,, 7,, t,D, eD,,

O desafio € estimar a estrutura magnética do evento que estd sendo analisado a partir do
segmento inicial com tanta precisio quanto possivel. Isto é, busca-se prever a duragio (8) € o
perfil do campo magnético de cada evento baseado nas quantidades medidas em tempo real. De

maneira a quantificar as caracteristicas do campo magnético nos definimos,

6(t) = sin' (B, B) (5.11)

onde B = (Bi + Bf)/2 , #€ o instante atual e 6 € a proje¢do y-z do vetor campo magnético € o

plano ecliptico. Aqui, 6 =+2/2 (B, = 0) indica um campo inteiramente direcionado para o

norte.
A taxa de rotagdo média no instante atual t € definida por
6() = 6(1)/ Ar,, 6.12)

onde Af, =¢-t,€ o tempo que decorreu desde o inicio do evento em ¢,. Para cada evento,

B (t=t,)=0deformaque 6(t)=0.

O angulo méximo de rotagdo, A6, , varia de evento para evento mas é restrito a +z/2. Em

eventos geoefetivos de longa duragdo tais como nuvens magnéticas, o angulo 6 normalmente

apresenta uma grande rotago.

Na determinagdo de 6 nos distinguimos entre duas possibilidades, |6 aumentando e |6]

diminuindo, e tratamos os dois casos de maneira diferenciada. Primeiro, considera-se o caso
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quando |6] est4 aumentando. Lembramos que 6(+) =0 no inicio do evento. Assim 6| sempre

aumenta quando um novo evento se inicia. No tempo t, |f] é considerado aumentando se o
valor em t é maior que 0.8 vezes o valor mdximo do evento até 4 isto &, entre ¢ e 4 Esta
definicdo é uma maneira de tratar o ruido em uma série com uma tendéncia em escalas muito
maiores: em média & suavemente variade — 72 /2 para +7 /2 neste evento. A escolha de 0.8 foi
feita para evitar rdpidas variagdes na previsdo. Para o segmento do evento onde |6| é

determinado como aumentando, definimos a duragfo do evento estimado no tempo # como

sendo

240,

SO=150

(5.13)

onde A6, é determinado a partir de P(A6, | e) com base em dados histéricos. Neste trabalho se

utilizou A6,=7z/2. Isto tende a sobre-estimar a duragio de eventos geoefetivos
significativamente. Entdo B,, (f) € definido como
B, (©)=B,®)! 1. G.14

que € a estimativa da méxima excursdo de Bz durante o evento. A fungio f,(¢) € especificada de

forma a aproximar a forma funcional de Bz. Uma fungdo conveniente €

[, (&) =sin(nAt, Iv) (5.15)

A fungfo seno € usada meramente por conveniéncia, porque ela € igual a zero em ambos pontos

finais, # = ¢ e #=#,+7. Aqui o valor Bg(¥) € o valor de Bz medido em t.

Usando um procedimento similar Ey’(t) € dado por

E,®)=E,m!£.® (5.15)
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A partir do modelo proposto por [O'Brien e McPherron, 2000], podemos estimar o valor méximo

da fungdo de injegio de energia, F,,, como sendo

o |-44(E, ~05), pwaE,, 205 i
" 0, paraE, <05 ©17)
e o tempo de decaimento no pico, 7,, , € dado por
1."" - 2'4e (9.74/4.69+Eym) (5,18)

Considerando uma fungfo de injecio de energia retangular, estudada por [de Gonzales ¢ Gonzaks,
1998], o valor minimo do Dst estimado, D, , é dado por
D, =|Dye™"™ + F 7, (1-e™"™) (5.19)

onde D, é o valor estimado do Dst antes do inicio do evento atual. A estimativa de D, pode ser

obtido a partir dos dados do vento solar utilizando modelos ou através de medidas em tempo
real do componente H do campo geomagnético obtidas em estaces localizadas em latitudes

médias. A escolha de uma fungfo retangular tende a sobre-estimar o valor estimado do Dsz.

Considerando uma fungfio de inje¢do de energia senoidal, o valor mfnimo do Ds? estimado, D;,z ,

é dado por

, f .
N m —+ (m
F,07, —mcos(—s,ﬁ)-i-ﬂw T +Vsin[ 5f )

' 2
8% +nit,

D;';z = D(;e_‘r”’," + (5.20)

onde, #, € o instante em que ocorre o pico do Dst e € obtido a partir da solugdo numérica da

equagao

158



0 (5.21)

’ ‘ip ’
{msin[% ]— & 44 cos[% ]:|

34 Fungdes de Distribui¢Zo de Probabilidade

Aplicando as definicdes descritas acima ao conjunto de dados foi possivel construir vérias
funcSes de distribuicio de probabilidade. As Figuras 58-62 apresentam os grificos de
espalhamento obtidos para os valores observados e estimados dos parimetros utilizados para
construir as fungdes de densidade de probabilidade para eventos (0) geoefetivos e (X) ndo-
geoefetivos. Para a construgdo das fungdes de distribuicdo de probabilidade foram selecionados

somente eventos ndo-geoefetivos que apresentam o campo magnético direcionado para o sul.

A Figura 58 apresenta os gréficos de espalhamento para B,,, B, ,d e’ utilizados para estimar

as fungdes de distribuicio de probabilidade P(B,

m?®

é), P(B,,,5), P(B,,,d8) e P(B,,,J") para
eventos (0) geoefetivos e (x) ndo-geoefetivos. No painel superior esquerdo € apresentado
B,, X6 . Observa-se que os eventos geoefetivos estio agrupados em valores de B,, inferiores a

-8nT e ' superiores a 3 horas, com uma pequena sobreposicdo aos eventos ndo-geoefetivos. Este
resultado estd de acordo com o resultado obtido por [Che ez al., 1996] (ver Figura 56). No painel

superior direito é apresentado B_, X & . Nota-se que ao contrério de B,, xJ , onde para cada
evento se obtinha somente um valor para B,,, € um para 9, neste painel para cada evento temos
um valor estimado de J e virias estimativas B, . No painel inferior esquerdo é
apresentado B,,, xé’. Neste painel se apresenta para cada evento um valor B,, e vérias
estimativas &”. Nos painéis B,, XJ e B,, X J’ se observa que a regido de sobreposicio entre
eventos geoefetivos e ndo-geoefetivos € superior A apresentada no painel B,, X6 . No painel

inferior direito é apresentado B, x&°, as estimativas dos valores méximos de B, e J. Neste

caso podemos observas que vamos existe uma grande sobreposi¢io entre os eventos geoefetivos

e os nfo-geoefetivos.
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As Figuras 59 e 60 apresenta os gréficos de espalhamento obtidos para £, Xé e para F,, X4,
respectivamente. Essas figuras sio apresentadas no mesmo formato da Figura 58.
Qualitativamente, estas figuras apresentam a mesma informago, uma vez que F,, é derivado a
pattir de E,,. A partirde E,, X6 e F,,XJ podemos observar que os eventos geefetivos € os
néo-geoefetivos apresenta um pequena sobreposicdo, populando regides diferentes do espago
amostral. A utilizagdo em conjunto de Bg € Ip, implicita a0 se estimar E,, ¢ F,, permite
diminuir a ambigiiidade identificagdo das classes observada ao se utilizar somente Bz, Isto ocorre
por que os eventos geoefetivos estdio associadas com feixes rédpidos que possuem campos

magnéticos intensos, e, portanto também estdo associadas com campos elétricos interplanetdrios

intensos e altas taxas de injec@o de energia na magnetosfera.

Nas Figuras 61 e 62 sdo apresentados os gréficos de espalhamento obtidos para D, Xd e
D,, x4 utilizadas para construir as fungdes de densidade de probabilidade P(D,,d),

P(D,,6"), P(D,,0), P(D,,8"), P(D,,,d), P(D,,,8"), P(D,

,2:0) € P(D,,,6°) . Essas
figuras também sio apresentadas no mesmo formato da Figura 58. Observa-se nos paineis

D, xé e D,,x6 que o uso das estimativas do valor minimo do Ds# permite distinguir quase

sem ambigiiidade a ocorréncia de eventos geoefetivos e ndo-geoefetivos.

Nas Figuras 63 e 64 sdo apresentados os gréficos de espalhamento obtidos para D, X7 e
D,,xt. E importante lembrar que ambos os parimetros foram estimados utilizando tanto E,,

quanto & E importante lembrar que estas funcdes de injeg3o foram derivadas a partir dos dados
do meio interplanetério para os eventos geoefetivos e nio geoefetivos. Tem-se que considerar
que os coeficientes utilizados no modelo, derivados por [O'Brien ¢ McPherron, 2000] sdo resultado
de uma andlise estatistica dos pardmetros do meio interplanetério utilizando uma extensa base de
dados, representam o melhor ajuste do modelo ao conjunto de dados. Portanto, os valores de
D,; e D,, observados acima de —80nT ocorrem em conseqiiéncia desta variabilidade. Outro
problema € que se consideram duas fungdes aproximadas da taxa de injegdo de energia. Por
simplicidade se considerou uma fungdo retangular € uma fungo senoidal (modelo D,, e D,,,

respectivamente). O modelo D,, muitas vezes sobre-estima o valor da fungfo de injegdo de
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energia, enquanto que no modelo D,, se observa uma subestimacdo do seu valor. Apesar da
imperfeicdo da escolha destes modelos eles servem como um diagnostico da atividade

geomagnética.
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Figura 58: Gréficos de espalhamento de B,,,B,,,d €4’ utilizados para estimar as fungdes
de densidade de probabilidade P(B,,,d), P(B ,5), P(B,,,8’) e P(B" ,8°).Os eventos
geoefetivos sdo representados por (0) e os ndo-geoefetivos por () .
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Figura 59: Gréficos de espalhamento de E ,,,
de densidade de probabilidade : P(E,,,6), P(E,,,d") , P(E,,.0) e P(E,,.,d) . Os

eventos geoefetivos s3o representados por () e os ndo-geoefetivos por (x) .

E,,,6 ed’ utilizados para estimar as fungSes
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Figura 60: Gréficos de espalhamento de F,, F,,,é e’ utilizados para estimar as fungdes
de densidade de probabilidade : P(F,,d), P(F,,.é") , P(F,,.0) e P(F,,.,0’). Os

eventos geoefetivos sdo representados por (0) e os ndo-geoefetivos por (x) .
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Figura 61: Grificos de espalhamento de D,,D),é ed’ utilizados para estimar as

p 1’

fungdes de densidade de probabilidade : P(Dpl,é), P(

D

r1?

8, P(

D

P

+0) e P(D,,6

pL

Os eventos geoefetivos sdo representados por (0) e os ndo-geoefetivos por (X) .

).
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Figura 63: Gréficos de espalhamento de D,,,D;,,7 e’ utilizados para estimar as fungGes

de densidade de probabilidade : P(D,;,8), P(D,,6"), P(D,,6) e P(D,,8"). Os
eventos geoefetivos sio representados por (¢) e os ndo-geoefetivos por (X) .
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Figura 64: Gréficos de espalhamento de D ,, D;,z,z e7’ utilizados para estimar as fungdes

P

de densidade de probabilidade : P(D,,,d), P(D,,,6"), P(D;,z,é') e P(D;,Z,é"). Os
eventos geoefetivos so representados por (0) e os ndo-geoefetivos por (x) .
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4 Resultados e Discussdes

Inicialmente foi realizado um estudo preliminar do modelo original proposto por [Chex e al,
1996] utilizando 3 anos (1998-2000) de dados do ACE. Neste estudo foram utilizados dados do
nivel 2 de processamento, que sdo mais confidveis que os dados disponiveis em tempo real
Deve-se levar em consideracdo que a performance do modelo deve diminuir ao se utilizar dados

em tempo real.

Durante este intervalo, ocorreram 43 perfodos em que o indice Dst esteve abaixo de —80nT por
mais de 2 horas, mas em dois casos 0s dados do ACE n#0 estavam disponiveis. Dos 41 eventos
onde havia dados do ACE, 33 (~80%) foram preditos com sucesso, isto é, a probabilidade de

ocorrer uma tempestade magnética excedia 50% em algum momento durante o evento do IMF.

O tempo médio desde o instante em que um evento & identificado até o instante em que o Dst
cai abaixo de —80nT & de aproximadamente 2.1 horas, com um desvio padrdo de 2.5 horas, isto
é, aproximadamente 67% dos eventos previstos foram identificados com uma antecedéncia de 0
a 4.6 horas. Um dos eventos foi identificado com uma antecedéncia de 10 horas, e em 8 casos o

evento s6 foi identificado ap6s o Dst apresentar valores menores que —80nT.

Uma maneira de quantificar o quanto boa é a nossa estimativa de Bg# € calcular
|B;m —Bm|/Bzm, isto &, a razdo entre a diferenga entre o valor méximo (positivo/ negativo)

estimado de B, € o valor realmente observado. Neste texto, estd quantidade serd denominada de
desvio fraciondrio. O valor médio desta quantidade para as 33 tempestades previstas depois de
observado 10%, 20% e 30% da estrutura interplanetdria é, respectivamente, 04, 0.3 e 0.3.
Aplicando a mesma definicdo para o delta, obtemos os valores 0.8, 0.6 ¢ 04. O desvio
fraciondrio médio estimado no momento em que a probabilidade excedeu 50% para B, € delia é
0.2 € 0.5, respectivamente.

Estes resultados indicam que o modelo prevé melhor o valor minimo (positivo/ negativo) de B,
do que a duragdo do evento. Isto ocorre porque se assume que 0 campo magnético rota a uma

taxa constante, o que ndo € verdade na maioria dos casos, como discutido no Capitulo II.
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Ocorreram oito (8) tempestades que ndo foram previstas pelo modelo, isto é, o indice Dst
apresentou valores menores que —80nT por mais de duas horas, mas as probabilidades estimadas
ndo excederam 50%. Em quatro casos, o fndice Dst apresentou valores préximos ao limiar de —
80nT. Estes sdo eventos marginais que estfio em regides do espago amostral que apresentam
ambigiiidade. Em 3 casos o fndice Ds# apresentava valores préximos ao limiar de —80nT antes do
inicio do evento, indicando que a magnetosfera ja estava ativa quando foi observada uma
incursfo para o sul do campo magnético. Estes eventos ndo apresentavam valores de By e &
caracteristicos dos eventos geoefetivos, o que indica a importincia do estado anterior da
magnetosfera. A velocidade do vento solar é outro importante parimetro que deve ser
considerado. Em dois tercos dos eventos que ndo foram previstos a velocidade do feixe excedia
550 kn/ s. E importante ressaltar que o modelo prevé com sucesso a ocorréncia de tempestades

intensas, falhando na identificacio de somente uma.

Foram observados 20 casos onde a probabilidade excedeu 50% mas nf#o ocorreu uma
tempestade magnética. Estes casos foram divididos em duas categorias: adverténcias e alarmes
falsos. As adverténcias foram definidas como sendo os casos em que a probabilidade de ocorrer
uma tempestade excedeu 50% e foi menor que 70%. Os alarmes falsos foram definidos como

sendo os casos em que a probabilidade foi maior que 70%.

[Arge, 2001] reportou que obteve resultados semelhantes num estudo realizado no National
Oceanic and Atmosferic Administration| Space Environment Center (NO.AA/SEC). Neste estudo as
funcdes de distribuicio de probabilidade foram construidas usando o conjunto de dados do
WIND e o modelo foi aplicado as observagdes realizadas pelo ACE.

Os trés modelos foram aplicados ao conjunto de dados do ACE de 1998-2001. A seguir é
apresentada uma breve descri¢go de eventos selecionados para discutir a eficiéncia destes

modelos.
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Euvento de 8-16 de margo de 1998

A Figura 65 apresenta um exemplo dos resultados obtidos para uma tempestade magnética
intensa causada pela interagdo entre um feixe do vento solar lento e um répido. Nesta figura, as
curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (1), o
componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio (B,); o componente leste-oeste do
campo elétrico (E); e, a fungdo de injegdo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo ao
quarto painel apresentam os valores méximos de B (B,), de Ey (E,,) e de F (F,),
respectivamente, estimados no instante # utilizando o procedimento descrito antetiormente. No
quinto painel, € apresentado o tempo de duracgo estimada do evento. Nos dois tltimos painéis,
as curvas em vermelho representam a probabilidade de ocorrer uma tempestade magnética e o

valor minimo estimado do D, utilizando o modelo D,,; e as curvas em azul utilizando o modelo

D,, . A curva em preto no dltimo painel apresenta o indice D, observado. A curva em verde do

peniltimo painel apresenta a probabilidade de ocorrer uma tempestade estimada a partir do

modelo £ x4 . As demais figuras utilizadas na discusséio dos modelos de previsdo propostos

sdo apresentadas no mesmo formato.

Durante este perfodo, observam-se dois eventos em que ocorrem campos magnéticos
direcionados para o sul e que sdo relativamente intensos. O primeiro evento ndo apresenta uma
injecdo muito grande de energia, enquanto que o segundo apresenta uma inje¢do maior e estd
associado com a ocorréncia da tempestade magnética. O valor méximo e a duragéio de By, Eye F
foram identificados com sucesso apés se analisar os segmentos iniciais dos eventos. O nivel de
atividade do Ds# também foi previsto com sucesso por ambos os modelos. Observa-se que o
modelo D, super-estima o valor minimo do Dy, enquanto que o modelo D,, o subestima.
Estes resultados podem ser explicados pela forma de onda utilizadas nestes modelos. Claramente
se pode observar que no evento 2 a estimativa utilizando uma funcdo de injecdo de energia
retangular considera que houve uma injecio total de energia superior a0 que realmente foi

observado. O contrério ocorre quando se considera uma fungfo senoidal.
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Evento de 1-5 de maio de 1998

Na Figura 66 € apresentado um exemplo de tempestade magnética causada por uma nuvem
magnética e pela interagdo na parte traseira com um feixe rdpido. Neste periodo se observam
dois eventos geoefetivos. O primeiro evento se inicia na bainha magnética e se estende no
interior da nuvem, permanecendo direcionado para o sul por mais de 24 horas. No entanto, o
campo ndo € muito intenso. Neste evento o Dst permanece abaixo do limiar estabelecido por
duas horas. B ,, E,, e F,, sdo previstos logo no infcio do evento. No entanto, a duragdo do evento

n3o € prevista adequadamente. Os trés modelos identificam adequadamente a ocorréncia da

tempestade magnética. Os modelos D, e D, super-estimam o valor méximo do D,. Como no

evento anterior se observa que o modelo D, apresenta valores maiores que os do modelo D, .

O segundo evento ocorre na regido de interagio entre a nuvem magnética e o feixe rapido. E um
evento bastante intenso, onde o D, atinge um valor de —200nT. O modelo prevé adequadamente
os valores méximos observados e a probabilidade de ocorrer uma tempestade magnética. Os dois

modelos super-estimam o valor do Dst para este evento também.
Evento de 23-28 de junho de 1998

Na Figura 67 € apresentado um exemplo de tempestade magnética causada por uma nuvem
magnética e pela interagdo na parte traseira com um feixe rapido. Este exemplo € apresentado
para mostrar um exemplo de previsio bem sucedida da estimativa do valor maximo do Dst para
uma interacfio entre nuvem magnética e feixe ripido. Neste periodo se observa claramente a
ocorréncia de um evento geoefetivo na regido de interacfio entre a nuvem magnética e o feixe
répido. Novamente as quantidade sfo previstas adequadamente e a probabilidade de ocorrer uma
tempestade magnética também. O valor minimo do Dst € identificado adequadamente.

Novamente nesta figura observa-se que o modelo D, superestima o valor do Dst, enquanto

que o modelo D, sub-estima.
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Evento de 23-28 de setermbro de 1998

A Figura 68 apresenta um exemplo de tempestade magnética causada por campos magnéticos na
bainha, logo apds a ocorréncia de uma onda de choque. Neste exemplo se observa um evento
geoefetivo. Os valores maximos/ minimos sfo identificados logo no inicio do evento. A
probabilidade de ocorréncia da tempestade também € corretamente identificada. Mais uma vez o

valor minimo do Dst é corretamente identificado.
Evento de 16-21 de fevereiro de 1998

A Figura 69 apresenta um exemplo de tempestade magnética causado por um evento
identificado como um ICME. Os valores minimos/ maximos dos campos € o valor minimo do

Dst € prevista com sucesso.
Evento de 19-24 de margo de 1998

A Figura 70 apresenta um exemplo de tempestade magnética cansada pela interac3o entre um
feixe lento e um feixe rdpido. Neste perfodo ocorreram trés incursdes para o sul do campo
magnético. Os trés eventos tém seus valores minimos/ mdximos identificados. No entanto, o
valore minimo do Dst estimado para o primeiro evento é muito mais intenso que o
observado,isto €, simplesmente nfo se observa um evento. A probabilidade de ocorrer uma

tempestade magnética também ndo é significativa, ficando em torno de 50%.
Evento de 16-21 de feverciro de 1998

Um exemplo de tempestade magnética causada por campos na bainha € apresentado na Figura
71. Esta figura foi incluida para discutir duas coisas: (1) o primeiro evento indica uma boa
probabilidade de ocorrer uma tempestade magnética, enquanto que o segundo evento identifica
adequadamente a ocorréncia da tempestade, mas superestima o valor mfnimo do Dst.

173



Evento de 15-20 de abril de 1998

Um exemplo de tempestade magnética causada por uma nuvem magnética é apresentado na
Figura 72. Este € um caso em que o valor minimo do Dst é préximo ao limiar estabelecido para
se considerar a ocorréncia de uma tempestade magnética intensa. O algoritmo identifica

corretamente a possibilidade de ocorrer uma tempestade magnética e o valor minimo do Dst.
Evento de 20-25 de outubro de 1999

A Figura 73 apresenta um exemplo de tempestade magnética causada por um feixe rapido em
que o primeiro evento causa um alarme falso, enquanto que o segundo evento é previsto com

sucesso.
Evento de 5-10 de abril de 2000

A Figura 74 apresenta um exemplo de tempestade causada por campos na bainha. A ocorréncia
da tempestade magnética foi prevista com sucesso, mas o valor minimo do Dst foi subestimado

pelos dois modelos.
Evento de 10-15 de agosto de 2000

A Figura 75 apresenta um exemplo de tempestade magnética causada pela interacio entre duas
ICME:s. Os trés modelos conseguem prever a ocorréncia das duas tempestades e o valor minimo

do Dst € previsto com sucesso.
Evento de 12-17 de outubro de 2000

A Figura 76 apresenta um exemplo de tempestade causada por uma nuvem magnética NS.
Observa-se dois perfodos em que ocorrem campos direcionados para o sul e conseqiientemente
injecdo de energia na magnetosfera. O primeiro evento ocorreu na bainha magnética e nao €
geoefetivo. O segundo ocorreu no interior da nuvem, parte traseira. Neste evento, o valor

minimo do Dst € previsto com sucesso vérias horas antes de ser atingido.

Evento de 18-23 de margo de 1998
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A Figura 77 apresenta um exemplo de tempestade magnética causada estruturas associadas com
um nuvem magnética e que evoluiu em duas etapas. Para o primeiro eventos o valor de pico d
Dst é subestimado, enquanto que o pico do Dst € previsto com sucesso com vérias horas de
antecedéncia.
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Figura 65: Exemplo de tempestade magnética causada pela interacfo entre um feixe do vento
solar lento e um ripido. As curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a
velocidade de prétons (¥,); o componente norte-sul do campo magnético interplanetério (B;); o
componente leste-oeste do campo elétrico (E,); e, a fun¢#o de injec@o de energia (F). As curvas

em vermelho do segundo ao quarto painel apresentam os valores mdximos de B, (B, ), de Ey

(E’ )ede F(F,,) estimados no instante z.
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Figura 66: Exemplo de tempestade magnética causada pela interago entre uma ICME e um
feixe répido. As curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de
prétons (1), o componente norte-sul do campo magnético mtcrp]aneténo (B); o

componcntc leste-oeste do campo elétrico (E,); e, a fungdo de injegdo de energia (F) As
curvas em vermelho do segundo ao quarto painel apresentam os valores maximos de B,

(B., ), de Ey(E’ )ede F (F,) estimados no instante 7.
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Figura 67: Exemplo de tempestade magnética causada pela interacfo entre uma ICME ¢ um
feixe répido. As curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de
prétons (,); o componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio (B); 0
componente leste-oeste do campo elétrico (E); e, a fungo de injecdo de energia (F). As
curvas em vermelho do segundo ao quarto painel apresentam os valores méximos de B,

(B,, ),de Ey(E’ )ede F (F,)estimados no instante #
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Figura 68: Exemplo de tempestade magnética causada por campos na regido da bainha
magnética 2 frente de uma ICME. As curvas em azul dos quatro painéis superiores
apresentam: a velocidade de prétons (1/,); o componente norte-sul do campo magnetlco
interplanetério (B.); o componente leste-oeste do campo elétrico (E); e, a funcdo de injegdo
de energia (F). As curvas em vermelho do segundo a0 quarto pamel apresentam os valores

méximos de B, (B, ), de Ey (E’ )ede F(F,)estimados no instante
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Figura 69: Exemplo de tempestade magnética causada por uma ICME. As curvas em azul
dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (1); 0 componente
norte-sul do campo magnético interplanetério (B,); o componente leste-oeste do campo
elétrico (E)); e, a fungio de injegdo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo ao
quarto painel apresentam os valores maximos de B_ (B, ), de Ey (E’ ) e de F (F,)

estimados no instante
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Figura 70: Exemplo de tempestade magnética causada pela interacfo entre um feixe do
vento solar lento e um rdpido. As curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a
velocidade de prétons (1,); o componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio
(B); o componente leste-oeste do campo elétrico (E); e, a fungdo de injegdo de energia (F).
As curvas em vermelho do segundo 20 quarto painel apresentam os valores maximos de B,

(B,, ),de Ey(E’ )edeF (F,)estimados no instante 2
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Figura 71: Exemplo de tempestade magnética causada pela interagio de duas ICMEs. As
curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (V)); o
componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio (B ); 0 componente leste-oeste do
campo elétrico (E); e, a fungio de injecéo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo
a0 quarto painel apresentam os valores méximos de B, (B,, ), de Ey (E" ) e de F (F,)

estimados no instante 2
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Figura 72: Exemplo de tempestade magnética causada por uma nuvem magnética. As curvas
em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (17); o
componente norte-sul do campo magnético interp]anetz’uio (B); o componente leste-oeste do
campo elétrico (E,); e, a fungdo de injecdo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo

a0 quarto painel apresentam os valores mdximos de B, (B, ), deEy(E )edeF (F))

estimados no instante £
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Figura 73: Exemplo de tempestade magnética causada pela interacdo entre um feixe do
vento solar lento e um répido. As curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a
velocidade de prétons (1,); o componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio
(B,); o componente leste-oeste do campo elétrico (E); e, a fungdo de injecdo de energia (F).
As curvas em vermelho do segundo ao quarto painel apresentam os valores médximos de B,

(B, ),de By (E" )edeF (F,)estimados no instante z

184



Eym’ (mV/m)

Fm' (nT/m)

06 07 08 08
Time (From 05-Apr-2000 00:00:00 to 10-Apr-2000 00:00:00)

Figura 73: Exemplo de tempestade magnética causada por campos na bainha magnética. As
curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (1/); o
componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio (B,); o componente leste-oeste do
campo elétrico (E); e, a fun¢do de injecdo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo
ao quarto painel apresentam os valores maximos de B, (B,, ), de Ey (E" ) e de F (F,)

estimados no instante z
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Figura 75: Exemplo de tempestade magnética causada pela interagdo entre duas ICMEs. As
curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (1,); o
componente norte-sul do campo magnético interplanetrio (B ); o componente leste-oeste do
campo elétrico (E); e, a fungo de injegdo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo
a0 quarto painel apresentam os valores méximos de B, (B,, ), de By (E" ) e de F (F,)

estimados no instante #
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Figura 76: Exemplo de tempestade magnética causada por uma nuvem magnética NS. As
curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (1); o
componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio (B,); o componente leste-oeste do
campo elétrico (E); e, a fungo de injegfio de energia (F). As curvas em vermelho do segundo
a0 quarto painel apresentam os valores méximos de B, (B, ), de Ey (E” ) e de F (F,)

estimados no instante £
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Figura 77: Exemplo de tempestade magnética causada por uma nuvem magnética SN. As
curvas em azul dos quatro painéis superiores apresentam: a velocidade de prétons (1); o
componente norte-sul do campo magnético interplanetdrio (B,); o componente leste-oeste do
campo elétrico (E); ¢, a fungio de injegdo de energia (F). As curvas em vermelho do segundo
a0 quarto painel apresentam os valores maximos de B, (B,, ), de Ey (E’ ) e de F (F,)

estimados no instante z
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5 Conclusdes

Neste capitulo foi apresentado um método de previsdo da ocorréncia e da intensidade de
tempestades magnéticas intensas baseado nas caracteristicas fisicas das estruturas interplanetérias
geoefetivas e do acoplamento vento solar-magnetosfera. As estruturas geoefetivas foram
identificadas a partir de observagdes dos parimetros de plasma e campo magnético realizadas no
ponto Lagrangeano interno L1 do sistema Sol-Terra e o estado da magnetosfera foi monitorado
pelo indice Dst. O ponto inicial foi o modelo estatistico de identificacio e previsdo de estruturas
interplanetarias proposto por [Cher et al, 1996]. Um estudo detalhado deste algoritmo utilizando
o conjunto de dados do ACE para o periodo de 1998-2000 mostrou que este algoritmo € capaz
de prever se a magnetosfera atingird um determinado nivel de atividade (Dst < -80nT) com uma
precisdo de aproximadamente 80% e antecedéncia desde algumas horas até 10 horas. Verificou-
se que a ocorréncia de alarmes falsos e de perfodos em que o algoritmo nfo é capaz de prever a
ocorréncia de tempestades magnéticas sfo devidos principalmente a trés fatores: (1) a taxa de
rotagio do campo magnético durante eventos geoefetivos ndo € constante, como assumido; (2) o
componente direcionado para o sul do campo magnético interplanetdrio é o parimetro mais
importante no acoplamento vento solar — magnetosfera, mas ngo € o tnico; e, (3) o algoritmo
ndo leva em consideragdo as condigSes da magnetosfera anteriores a ocorréncia do evento que
estd sendo analisado, isto €, ndo € capaz de acompanhar adequadamente a ocorréncia de injegdes
multiplas de energia.

No algoritmo proposto neste capitulo foram incorporadas duas importantes caracteristicas fisicas
do acoplamento vento solar — magnetosferé durante a ocorréncia de tempestades magnéticas
intensas. Primeiro foram estudados trés pardmetros indicativos da geoefetividade das estruturas
interplanetérias: Eym, o valor méximo do campo elétrico interplanetario na diregio leste-oeste;
Dp1, o valor mdximo da variagio do Dsz devido ao evento analisado, considerando uma fungdo
de injegdo de energia constante durante a duragfo do evento; e, Dp2, o valor maximo da variagio
do Ds devido ao evento analisado, considerando uma fungfo de injecdo de energia senoidal. O
segundo aspecto € a inclusdo de uma estimativa do valor do Ds anterior ao inicio do evento que
estd sendo analisado. A estimativa do valor do Dst anterior ao inicio do evento pode ser obtida

através dos pardmetros do vento solar observados utilizando modelos tais como o de [Burton o
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al, 1975] ou através de estimativas em tempo real do indice Dst obtidas através de medidas do
componente H do campo magnético realizado em estagdes localizadas em latitudes médias. Com
a incorporagdo destas duas caracterfsticas a0 modelo houve um aumento da precisdo do
algoritmo e se introduziu a estimativa dos valores futuros de importantes parimetros do
acoplamento do vento solar — magnetosfera, tais como o E,, F, t, € do valor minimo do D,
(D,). Com isto € possivel ndo s6 prever se o Dst atingird um determinado limiar, mas também &
possivel estimar com razoavel precisdo o valor do Dst, com um nivel de antecedéncia muito
superior aos algoritmos que utilizam processamento de séries temporais. A Tabela 11 apresenta
os pardmetros estimados para cada modelo e a Tabela 12 apresenta os principais processos

considerados dos modelos D, € D,,.

Apesar dos avangos incontestdveis obtidos com a incorporacio destas duas caracteristicas, o
algoritmo ainda nfo realiza uma estimativa precisa do tempo de duracgo do evento. Isto ocorre
porque a taxa de rotagdo do campo magnético ndo € constante durante o transcorrer do evento,
como mostrado através da andlise por ondeletas do &ngulo 6. Virias tentativas foram realizadas
para superar este problema. Tendo em vista que a variagdo do angulo 8 ocorre em virias escalas
de tempo, uma boa solugio seria decompor a série temporal do 4ngulo & em vérias escalas
temporais e estimar a duraggo do evento em cada uma dela. Esta idéia falhou devido a incerteza

nas bordas do sinal. Até o momento ainda ndo se tem uma maneira eficiente de resolver este

problema.

Conclui-se que previsdes bem sucedidas podem ser feitas ap6s examinar cerca de 20% de uma
estrutura geoefetiva. Para eventos de longa-duragdo com campo magnético direcionado para o
sul, tais como nuvens magnéticas o tempo de previsdo pode ser desde algumas horas até 10

horas.
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Tabela 11: Pardmetros estimados nos modelos estudados.

Parametro Modelo Chen Eyxz Dy D2
B (valor méximo de By) Sim Sim Sim Sim
0 (tempo de duracio do evento) Sim Sim Sim Sim
E,»(valor méximo de E,) Sim Sim Sim
F;; (valor médximo de F) Sim Sim
Dy1 (valor méximo de D) Sim
Dy (valor méximo de Dy) Sim
4 (tempo para atingir o valo Sim

mdximo do B,)

Tabela 12: Caracteristicas fisicas do acoplamento vento solar- magnetosfera considerados nestes
modelos D,; € D, ,.

As tempestades magnéticas sfo causadas por campos magnéticos intensos, de longa
duragio e direcionados para o sul.

As estruturas geoefetivas sdo organizadas magneticamente de forma que as estruturas
como um todo pode ser inferida a partir do segmento inicial.

A taxa de reconexdo na magnetosfera diurna € proporcional ao campo elétrico
interplanetdrio na direggo leste-oeste.

A variagdo do indice Dst € proporcional a diferenca entre a taxa de injecdo de energia
e a taxa de perda.

A taxa de injegdo de energia € proporcional e E,.

O principal processo de perda de particulas na corrente de anel durante a fase
principal € devido a perda dinimica na magnetopausa diurna, controlada por E,.

Uma substancial fragdo de tempestades intensas apresenta o desenvolvimento de suas
fases principais em duas ou mais fases, devido a ocorréncia de eventos geoefetivos

consecutivos.

* O modelo de Chen et al. [1996] leva em consideracfio somente as duas primeiras caracteristicas.
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CAPITULO VI

CONCLUSOES

1 Sumario

Nesta tese foram abordados vérios aspectos do acoplamento vento solar — magnetosfera. Esta
foi dividia em quatro tépicos principais: (1) estruturas geoefetivas; (2) condigdes interplanetdrias
necessdrias para ocorrer tempestades magnéticas intensas; (3) condigSes da magnetosfera durante

tempestades magnéticas; e, (4) previsdo de tempestades magnéticas.

No Capitulo II se enfocou a origem interplanetdria das tempestades magnéticas intensas. A partir
da andlise dos parimetros de plasma, composi¢do, grau de ionizagio e campo magnético
medidos no meio interplanetério por instrumentos a bordo das sondas WIND, SOHO e ACE,
foi possivel verificar a ocorréncia de ICMEs e feixes corrotantes que causaram tempestades
magnéticas intensas. Neste estudo, foram consideradas estruturas geoefetivas aquelas associadas
com perfodos em que o indice Dst registrou valores minimos menores que —80nT

(D,, <—80nT). No conjunto de dados estudado foram selecionados 60 eventos. Os eventos

foram classificadas quando 2 intensidade em trés classes: Classe I (-80nT < Dst < -150nT);
Classe II (-150nT < Dst < -250nT); e, Classe Il (Dst < -250nT). Foram identificados 38
(63.3%) eventos da Classe I, 17 (28.3%) eventos da Classe II e 5 (8.3%) eventos da Classe III. Os
eventos também foram classificados de acordo com as assinaturas dos pardmetros como: (a)
ejecdes de massa (40%); (b) feixes corrotantes (13%); (c) ejecSes de massa + feixes corrotantes
(22%); e, (d) indeterminados (25%). Cerca de 70% dos eventos ICME e 76% dos eventos
ICME-+HSS for foram identificados como nuvens magnéticas.

Observou-se que aproximadamente 54% das tempestades causas por ICMEs sdo da Classe I,
33% da Classe II e 12% da Classe III, enquanto que 61% das tempestades causadas por
ICMEs+HSS s#o da Classe I e 38% sfo da Classe II. As tempestades da Classe II tendem a
serem causadas por ICMEs seguidos ou n3o por HSS enquanto que tempgstades da classe III

tendem a serem causadas por ICMESs nZo seguidos por HSS. Os resultados obtidos sugerem que
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as tempestades superintensas (Classe IIT) sdo causadas por ICMEs isolados. Isto ocorre porque
estes ICMEs sdo mais rdpidos que os feixes corrotantes o que inibe as interagOes na parte
traseira. Estes eventos répidos também estdo associados com fortes compressdes na parte frontal
da nuvem. Verificou-se a ocorréncia de campos magnéticos intensos direcionados para o sul na

regido da bainha magnética, na prépria ejegdo e na parte traseira.

No Capitulo II também foi realizada uma andlise espectral do 4ngulo de rotagdo do vetor campo
magnético, em GSM, no plano y-z. A andlise por ondeletas permite identificar as principais
escalas temporais, sem comprometer sua identificagio temporal dos eventos. Estd andlise é
essencial para se realizar a previsdo do perfil do campo magnético durante a passagem de

estruturas geoefetivas.

No terceiro capftulo foi apresentado um estudo das condigdes necessdrias para ocorrerem
tempestades magnéticas intensas, diferenciando a origem interplanetéria destas tempestades.
Neste estudo foram investigadas 12 tempestades magnéticas causadas por estruturas associadas
com a passagem de nuvens magnéticas, que foram selecionadas dentro do conjunto de nuvens
observadas entre 1973 e 2000. Foram selecionados eventos em que a fase principal apresentava
evolucdo em uma etapa e que existiam dados dos parimetros de plasma suficientes para
identificar a ocorréncia de campos na bainha e/ou a estrutura da nuvem magnética e sua
polaridade. Os eventos foram agrupados de acordo com a polaridade da nuvem magnética
como: (1) SN se apresentam uma rotagio do campo magnético da dire¢do sul para norte; (2) NS
se apresentam uma rotagéo da dire¢io norte para sul; e, (3) Y se o eixo da nuvem apresenta uma
substancial inclinagio em relagdo ao plano ecliptico. As tempestades que evolufram devido a
ocorréncia de campos magnéticos na regido da bainha foram classificados com eventos S.
Conforme proposto por [O'Brien ¢ McPherron, 2000], neste estudo utilizamos uma fungio de
injegdo de energia e o tempo de decaimento proporcional ao campo elétrico interplanetério na
direcio amanhecer-anoitecer. Como medida da geoefetividade foi utilizado o tempo de
integracdo da equagfio de balango de energia necess4rio para atingir um limiar pré-estabelecido.
Para cada evento foi estimado o tempo de integracio para os nfveis de —25, =50, -75 ¢ -100. Os
resultados obtidos indicam que as tempestades causadas por campos na regifio da bainha
magnética evoluem de forma mais rdpida que os demais grupos e as tempestades causadas por

nuvens Y apresentam a evolugio mais lenta. O elemento determinante para a diferente evoluggio
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destas tempestades parece ser o perfil de By e, portanto, da fungfio de injeciio de energia. Na
regido da bainha se observam rotagdes répidas do campo magnético para o sul o que conduz a
uma alta taxa de injecio de energia na magnetosfera e conseqiientemente a uma evolu¢do mais
rdpida da fase principal. No interior da nuvem magnética ocorrem rotagdes suaves por um longo
perfodo de tempo. Apesar destes campos serem intensos e de longa duragfo, a taxa de injecio de
energia € menor que aa apresentadas em campos na bainha. A polaridade das nuvens magnéticas
também se mostrou um fator determinante no tempo de integracio. Novamente, o perfil de By
conduz a uma taxa de injecdo de energia diferenciada para cada configuragdo. Observou-se que
as nuvens SN causam tempestades que evoluem de maneira mais répida que as nuvens NSe Y.
Para investigar em mais detalhes a dependéncia do tempo de integragfio em relacdo ao perfil do
campo magnético utilizamos o modelo de nuvens magnéticas forve-free proposto por Bulaga
[1988]) para construir perfis do campo magnético. Utilizamos a dependéncia da velocidade em
relagdo ao valor méximo de B proposto por [Gongales et al., 1998] para estimar o campo elétrico e
a funcdo de injecdo de energia e de decaimento. Os resultados obtidos confirmaram a
dependéncia do tempo de integracdo em relacfio & polaridade do campo magnético. Em uma
extensdo deste estudo investigamos tempestades magnéticas intensas que ocorreram entre 1998 e
2001. Conforme discutido no capitulo II, uma importante fonte de campos intensos
direcionados para o sul sfio compressdes na regido traseira das eje¢oes devidas a feixes rdpidos ou
a outras ejecdes. Estes eventos também apresentam tempos de integragdo similares aos dos
campos na bainha. Um fator que pode ser importante na eficiéncia da injecio de energia € que
campos na bainha e na parte traseira ocorrem em regides de beta alto, enquanto que os campos

que ocorrem nas nuvens ocorrem em regioes de baixo beta.

No capitulo IV € investigada a resposta global da magnetosfera durante a passagem de estruturas
interplanetérias geoefetivas. Para estudar a resposta da magnetosfera a diferentes configuracoes
do campo magnético foram investigadas 85 nuvens magnéticas observadas entre 1965 e 1997.
Para todo este conjunto de dados, foram selecionados 49 eventos para os quais 0s parfimetros de
plasma e campo magnético foram continuos o suficiente para identificar a estrutura do campo

magnético das nuvens.

Um segundo conjunto de tempestades magnéticas intensas, estudadas anteriormente no capitulo

II, também foram analisados quanto & evolucio da fase principal. Estas tempestades estdo
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associadas com um conjunto mais amplo de estruturas geoefetivas que o primeiro conjunto, e foi
utilizado para comparar com os resultados obtidos para o primeiro conjunto. Os eventos
selecionados foram subdivididos de acordo com a rotagdo do campo magnético de sul para norte
(SN) ou vice versa (NS). Para estas configuragSes as nuvens magnéticas geralmente possuem seu
eixo axial sobre o plano ecliptico. No entanto, também foram identificadas nuvens que possuem
uma substancial inclinagfo do eixo axial em relagdo ao plano ecliptico, isto é, o eixo axial da
nuvem € préximo a direcdo z. Estas nuvens foram classificadas como nuvens Y por
apresentarem a rotagio do campo no eixo y. O conjunto de dados foi agrupado em trés classes
de acordo com a intensidade das tempestades magnéticas, definidas pelo valor minimo do Dst:
fracas (Dst > -50nT), moderadas (-50nT < Dst < -100nT) e intensa (Dst < -100nT) . As
tempestades magnéticas foram classificadas de acordo com a evoluggo do indice Dst através da
fase principal até atingir o valor minimo. Elas foram classificadas em trés grupos: Tipo I, Tipo II
e Tipo II. As tempestades do Tipo I s3o aquelas que apresentam a assinatura cléssica das
tempestades magnéticas, consistindo de uma fase principal e uma fase de recuperagao
subseqiiente. As tempestades do Tipo II sio aquelas que apresentam uma evolug@o da corrente
de anel em duas etapas, isto é, um decréscimo em duas etapas no Dst. Por fim, as tempestades
do Tipo III sdo aquelas em que se observa uma evolucdo da corrente de anel em trés ou mais

etapas.

A investigacdo estatistica e a associadas a resposta da magnetosfera, medida pelo indice Dst,
indica a existéncia de distintas classes de tempestades magnéticas que se desenvolvem em trés ou
mais etapas. Nos encontramos que cerca de 20% das tempestades magnéticas intensas
apresentam o desenvolvimento de sua fase principal em trés ou mais etapas. As caracteristicas
mais importantes observadas neste estudo com relagio a polaridade das nuvens magnéticas sdo:
(a) nuvens magnéticas SN tendem a causar tempestades magnéticas moderadas ou intensas com
um desenvolvimento em duas etapas devido aos campos magnéticos na regido da bainha
magnética € na prépria nuvem; (b) nuvens magnéticas NS tendem a causar tempestades
magnéticas com o desenvolvimento em uma fase devido a grande separacdo entre os campos
direcionados para o sul e na nuvem; (c) nuvens magnéticas com uma substancial inclinagio do
eixo axial em relagio ao plano ecliptico parecem conduzir a tempestades magnéticas quando

campos magnéticos de longa duragdo s3o observados.
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No Capitulo IV também se apresenta uma metodologia para estimar o indice geomagnético
simétrico (Sym) baseada na andlise por ondeletas das séries temporais do componente H do
campo geomagnético medidas em médias latitudes localizadas em Kakioka (KAK), Honolulu
(HON), Hermanus (HER) e San Juan (SJG). A tempestade magnética observada em fevereiro
de 1999, causada por campos magnéticos intensos direcionados para o sul apés um choque
frontal, € apresentada para exemplificar o procedimento de derivagdo do indice Sym e as
capacidades desta andlise no estado do acoplamento entre o vento solar e a magnetosfera.
Mostra-se que variagdes de longo periodo do indice Sym se correlacionam linearmente com as
variagdes de mesmo perfodo do componente H do campo geomagnético e que a contribuico de
variagdes de curtos perfodos ao fndice Sym € contaminada por sistemas de correntes localizadas

tais como a corrente parcial € as correntes alinhadas.

Sabe-se hd muito tempo que durante a fase principal de tempestades magnéticas se observa uma
corrente parcial que se desenvolve no setor do anoitecer. Neste trabalho também € proposta uma
metodologia original para se separar variacbes espaciais € temporais observadas no campo
magnético em médias latitudes. Como discutido anteriormente, os registros do campo magnético
em médias latitudes tem sido utilizados como monitor do estado da corrente de anel e foi cedo
reconhecido que apesar de ser um bom monitor € contaminado por sistemas de correntes
assimétricas tais como a corrente de anel parcial. Desta forma, durante uma tempestade
magnética as estagdes geomagnéticas amostram diferentes sistemas de correntes. Desta forma, as

variagOes registradas sdo devido a variacOes espaciais € temporais destes sistemas de correntes.

No quinto capitulo € apresentado um método de previsdo da ocorréncia e da intensidade de
tempestades magnéticas intensas baseado nas caracteristicas fisicas das estruturas interplanetérias
geoefetivas e do acoplamento vento solar-magnetosfera. As estruturas geoefetivas foram
identificadas a partir de observagBes dos pardmetros de plasma e campo magnético realizadas no
ponto Lagrangeano interno L1 do sistema Sol-Terra e o estado da magnetosfera foi monitorado
pelo fndice Dst. O ponto inicial foi 0 modelo estatistico de identificacdo e previsdo de estruturas
interplanetdrias proposto por [Chen ez al, 1996]. Um estudo detalhado deste algoritmo utilizando
o conjunto de dados do ACE para o periodo de 1998-2000 mostrou que este algoritmo € capaz
de prever se a magnetosfera atingird um determinado nivel de atividade (Dst < -80nT) com uma
precisio de aproximadamente 80% e antecedéncia desde algumas horas até 10 horas. Verificou-
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se que a ocorréncia de alarmes falsos e de periodos em que o algoritmo n3o é capaz de prever a
ocorréncia de tempestades magnéticas sdo devidos principalmente a trés fatores: (1) a taxa de
rotagdo do campo magnético durante eventos geoefetivos no é constante, como assumido; (2) o
componente direcionado para o sul do campo magnético interplanetdrio € o parimetro mais
importante no acoplamento vento solar — magnetosfera, mas n3o € o dnico; ¢, (3) o algoritmo
ndo leva em consideragdo as condicdes da magnetosfera anteriores a ocorréncia do evento que
estd sendo analisado, isto €, ndo € capaz de acompanhar adequadamente a ocorréncia de injecdes

miultiplas de energia.

No algoritmo proposto no Capitulo V sgo incorporadas duas importantes caracteristicas fisicas
do acoplamento vento solar — magnetosfera durante a ocorréncia de tempestades magnéticas
intensas. Primeiro sdo estudados trés pardmetros indicativos da geoefetividade das estruturas
interplanetdrias: E,,, o valor méximo do campo elétrico interplanetério na direcio leste-oeste;
Dp1, o valor méximo da variagdo do Ds# devido ao evento analisado, considerando uma fungfio
de injecdo de energia constante durante a duragdo do evento; e, Dp2, o valor méximo da variagfo
do Dst devido ao evento analisado, considerando uma fungfo de injecio de energia senoidal. O
segundo aspecto € a inclus@io de uma estimativa do valor do Ds (Ds0) anterior ao inicio do
evento que estd sendo analisado. A estimativa do valor do Dst anterior ao inicio do evento pode
ser obtida através dos parimetros do vento solar observados utilizando modelos tais como o de
(Burton et al., 1975] ou através de estimativas em tempo real do fndice Dst obtidas através de
medidas do componente H do campo magnético realizado em estagdes localizadas em latitudes
médias. Com a incorporagdo destas duas caracteristicas a0 modelo houve um aumento da
precisdo do algoritmo e se introduziu a estimativa dos valores futuros de importantes pardmetros

do acoplamento do vento solar — magnetosfera, tais como o E,,F,

"

7,,, € do valor minimo do D,
(D,). Com isto € possivel néo s6 prever se o Dst atingird um determinado limiar, mas também é
possivel estimar com razo4vel precisio o valor do Dst, com um nivel de antecedéncia muito

superior aos algoritmos que utilizam processamento de séries temporais.
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2 Conclusoes

Em conclusdo, os resultados obtidos indicam que a magnetosfera responde de forma
diferenciada a passagem de estruturas interplanetérias que apresentam diferentes configuraces
magnéticas. Especificamente, mostrou-se para um conjunto limitado de eventos de nuvens
magnéticas que a orientagdio da nuvem é um importante parimetro para a determinacfio do

tempo necessédrio para a magnetosfera atingir um determinado nivel de atividade.

Mostrou-se também que durante a passagem de nuvens magnéticas, os periodos com campo
magnético direcionado para o sul sdo responsdveis por injegdes multiplas de energia na

magnetosfera e a conseqilente evolugdo das tempestades em duas ou mais etapas.

A andlise da variabilidade do componente H do campo geomagnético medido em latitudes
médias utilizando a andlise por ondeletas pode ser uma importante ferramenta para a

compreensio dos diversos sistemas de correntes presentes na magnetosfera.

Os resultados obtidos indicam que é possivel realizar previsdes do nivel de atividade da corrente
de anel ap6s examinar cerca de 20% de uma estrutura geoefetiva. Para eventos de longa-duragio
com campo magnético direcionado para o sul, tais como nuvens magnéticas o tempo de previsdo

pode ser desde algumas horas até€ 10 horas.
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