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RESUMO

Neste trabalho nés mostramos que o comportamento dos raios césmicos secundarios
(néutron e muons) depende das estruturas solares observadas no meio interplan-
etario. Foram analisadas observagoes interplanetarias e de raios cosmicos na super-
ficie terrestre no periodo de 2001 a 2004. Para isto, dados de campo magnético
interplanetario e dos parametros do vento solar, registrados pelos instrumentos a
bordo do satélite Advanced Composition Fxplorer - ACE, e dados de raios césmicos
de superficie dos monitores de néutrons mantidos pelo Instituto de Pequisa Bartol,
instalado na Universidade de Delaware , Estados Unidos, e do telescopio cintilador
de muons, instalado no Observatério Espacial do Sul - OES/RSU/INPE-MCT em
Sao Martinho da Serra, Brasil, foram utilizados. As estruturas interplanetarias foram
classificadas como: (a) Ejegoes de Massa Coronal Interplanetarias, (b) Choques In-
terplanetarios, (c) Nuvens Magnéticas, (d) Regides de Interagao Co-rotantes, e (e)
Eventos Complexos. N6s observamos que durante a passagem das nuvens magnéticas
o decréscimo dos raios cosmicos sao mais intensos do que durante a passagem das
outras estruturas. Por outro lado, a resposta dos raios césmicos durante a passagem
das regides de interagao co-rotantes é a menos intensa. Apesar de todos os esforgos,
nao é possivel explicar satisfatoriamente a resposta dos raios cdésmicos durante a
passagem das estruturas interplanetarias. Varios modelos atribuem o decréscimo
dos raios cosmicos ao espalhamento das particulas na regiao de campo magnético
turbulento entre a frente de choque e a ejecao.






COSMIC RAY INTENSITY VARIATION IN RESPONSE TO
DIFFERENTS MAGNETIC STRUCTURES OF INTERPLANETARY
MEDIUM

ABSTRACT

In this work we show that the secondary cosmic ray variations (neutron and muon)
depends on the solar structures observed in the interplanetary medium. We analyzed
interplanetary and cosmic ray ground based observations from 2001 to 2004. For this,
interplanetary magnetic field and solar wind plasma parameters data, registered by
the instruments on board the Advanced Composition FExplorer - ACE satellite, and
ground based cosmic rays data of the neutron monitors maintained by the Bartol
Research Institute of the Delaware University, United States, and the muon cintilla-
tor telescope, installed in the Observatério Espacial do Sul - OES/RSU/INPE-MCT
in Sao Martinho da Serra, Brazil, were used. We classified the interplanetary struc-
tures as: (a) Interplanetary Coronal Mass Ejection, (b) Interplanetary Shocks, (c)
Magnetic Clouds, (d) Corotating Interation Regions, and (e) Complex Events. We
observed that during the passage of magnetic clouds the cosmic ray decreases are
more intense than during the others structures. Thereafter, the cosmic ray response
to the corotating interaction regions passage are the less intense. In spite of all ef-
forts, it is not possible to satisfactorily explain the cosmic ray response during the
passage of the interplanetary structures. Several models attribute the cosmic rays
decreases to the particles scattering in the magnetic field turbulent area between the
shock front and the ejection.
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CAPITULO 1
INTRPDUCAO

A variabilidade solar esta fortemente relacionada com os distirbios observados no
espago proximo a Terra, afetando uma variedade de sistemas tecnolégicos tanto
espaciais quanto de superficie, tais como os sistemas de telecomunicagoes. Por isto é
muito importante para a nossa sociedade estudar e ser capaz de prever a variabilidade
do Clima Espacial. Por outro lado, o cenario Sol-Terra é fascinante do ponto de vista

das ciéncias bésicas e tém chamado a atencao dos cientistas por muitos séculos.

Cada vez mais os esforcos internacionais combinados tém fornecido um enorme con-
junto de medidas in situ e observacoes de sensoriamento remoto do Sol e do meio
interplanetério, permitindo uma melhor compreensao dos processos fisicos envolvi-
dos. A area de estudo do sistema Sol-Terra foi recentemente nomeada de “Clima
Espacial”, e esta para a fisica espacial no mesmo nivel que a meteorologia foi para a

ciéncia atmosférica algumas décadas atras.

Atualmente a meteorologia encontra-se em um estagio bastante avancado, no que
diz respeito a previsao dos fendomenos atmosféricos, fornecendo avisos prévios dos
possiveis disturbios atmosféricos, permitindo que os 6rgao responsaveis se previnam,
a fim de evitar que grandes catastrofes ocorram em areas de risco. As pesquisas em
“Clima Espacial” estao caminhando para este fim. Quanto mais pesquisas nesta area,
tendo como objetivo principal a previsao das estruturas solares que podem causar
grandes tempestades geomagnéticas e, conseqiientemente, danificar os sistemas tec-
nolégicos dos quais estamos tao dependentes hoje em dia, mais préximo da mete-
orologia o clima espacial ficara, fornecendo avisos e prevenindo a humanidade de

grandes catéstrofes.

As tempestades geomagnéticas constituem um dos principais processos do “Clima
Espacial”, pois estas interconectam de uma maneira tnica, o Sol, o espago interplan-
etario, a Magnetosfera Terrestre, e ocasionalmente a superficie terrestre. As tem-
pestades geomagnéticas tém sido tépico extensivo de estudos devido a seus efeitos
observados na Terra, tais como: a aceleracao de particulas carregadas, intensificacao
de correntes elétricas na magnetosfera e na superficie terrestre, ocorréncia de auroras

nos poélos e diversos prejuizos em satélites e sistemas de comunicacao.

Um método que se mostra bastante satisfatorio para a previsao das estruturas so-
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lares que podem gerar grandes tempestades geomagnéticas, mas ainda nao muito
bem estabelecido, é a previsao utilizando-se raios césmicos. Esta técnica pode pr-
ever a chegada de uma estrutura interplanetaria com uma antecedéncia de aprox-
imadamente 9h. Todavia para uma melhor compreensao da utilizagao do método
de previsao utilizando raios césmicos, torna-se indispensavel conhecer o comporta-
mento dos raios césmicos frente as estruturas transientes solares que podem causar

tempestades geomagnéticas intensas.

O objetivo deste trabalho é estudar o comportamento dos raios césmicos em relagao
as diferentes estruturas propagantes no meio interplanetario, utilizando dados do
telescopio cintilador de muons, que estd operando no municipio de Sao Martinho da
Serra, RS, nas dependéncias do Observatério Espacial do Sul - OES/CRSPE/INPE-
MCT, desde marco de 2001. Também serao utilizados dados de monitores de
néutrons, mantidos pelo Instituto de Pesquisa Bartol, da universidade de Dalaware,
assim como dados do vento solar do satélite ACE, que se encontram disponiveis na
internet. Sabendo-se como os raios césmicos sao modulados pelas estruturas solares
que estao viajando no espaco interplanetario, fica mais facil saber que estrutura
esta se aproximando da Terra e como ela vai interagir com a magnetosfera terrestre,
fornecendo maiores detalhes para a futura previsao destas estruturas, podendo as-
sim, minimizar os danos e prejuizos aos sistemas tecnoldgicos e principalmente a

humanidade.
1.1 Esbocgo Geral

Este trabalho foi dividido em oito capitulos, descritos a seguir:

e CAPITULO 2 - ESTRUTURAS MAGNETICAS DO MEIO INTER-
PLANETARIO: Neste capitulo serao apresentadas as principais caracteris-
ticas das estruturas magnéticas do meio interplanetdrio, onde se propagam

e as principais propriedades de sua fonte, o Sol;

e CAPITULO 3 - RAIOS COSMICOS: O tema deste capitulo sao os raios
cosmicos, suas principais caracteristicas, espectro de energia, sua fonte e

como sao formados na atmosfera terrestre;

e CAPITULO j - DETECTORES DE RAIOS COSMICOS: Neste capitulo
serao apresentados os dois tipos de detectores de raios cosmicos utilizados

neste trabalho: o telescopio de muons e o detector de néutrons. Serd dada
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uma maior énfase ao telescopio de muons, devido ao fato de termos um

recentemente instalado no Brasil,

CAPITULO 5 - DADOS DOS RAIOS COSMICOS E DO MEIO INTER-
PLANETARIO: Neste capitulo serao apresentados os dados do telescopio
de muons, como eles devem ser processados antes de poderem ser analisa-

dos, além dos dados do monitor de néutrons e do meio interplanetdario.;

CAPITULO 6 - ANALISE E INTERPRETACAO DOS RESULTADOS:
Aqui serao apresentados e discutidos os resultados obtidos nesta disser-

tacao.;

CAPITULO 7- ANALISE ESPECTRAL DOS RAIOS COSMICOS: Neste
capitulo serd utilizada a técnica de ondeletas - “wavelet” - para identificar

as principais freqiéncias presentes nestas séries temporais.

CAPITULO 8 - CONCLUSOES: Aqui serao apresentadas as conclusies

obtidas neste trabalho.
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CAPITULO 2
ESTRUTURAS MAGNETICAS DO MEIO INTERPLANETARIO
2.1 Introducao

O meio interplanetario é a regiao dominada pela atividade do Sol e pelos processos
fisicos que ocorrem em seu interior. Esta regiao esta completamente ocupada por
um plasma magnetizado resultante da expansao da atmosfera solar, o vento solar,
pelo qual todas as caracteristicas da atividade solar sao transmitidas, alcangando os

mais remotos pontos desta regiao.

O Sol é o “motor” que controla tudo o que ocorre no meio interplanetario. Ele é a fonte
das estruturas magnéticas do meio interplanetdrio, que muitas vezes alcancam a
vizinhanga da Terra, podendo causar algum tipo de efeito desastroso para a vida das
pessoas. Além de perturbar a magnetosfera terrestre, as estruturas interplanetarias
afetam a populacao de raios cdsmicos existentes nesta regiao. Como os raios cosmicos
possuem uma energia muito alta, eles transportam informagoes sobre as estruturas
que estao se propagando no meio interplanetario, alertando-nos sobre a chegada

destas & Terra.

Para entender os detalhes destas estruturas, precisa-se compreender algumas carac-

teristicas importante de sua origem: o Sol.
2.2 O Sol

O Sol é uma estrela ativa com uma massa média de 1,99 x 10*°kg, raio de 696.000
km e luminosidade de 3,9 x 10261V, E formado predominantemente por hidrogeénio e
hélio, com pequenas quantidades de argonio, calcio, carbono, ferro, magnésio, neon,
niquel, oxigénio e enxofre. A energia solar é originada em seu nticleo no processo de
fusdo de nucleos de hidrogénio (prétons), formando nicleos de hélio (particulas alfa).
O niicleo solar estende-se até 0,25 raios solares, apresentando uma temperatura da
ordem de 1,4 x 10"K. A energia de fusao dos ntcleos de hidrogénio é dissipada
através do processo de difusao radiativa na zona radiativa solar, que se estende de
0,25 até 0,75 raios solares, possuindo uma temperatura da ordem de 8 x 10°K. Na
zona de convecg¢ao solar que estende-se de 0,75 a 1 raio solar, com temperatura na
faixa de 5 x 10° a 6600K, a energia ¢é dissipada na forma de conveccao. A atmosfera

solar é dividida em trés regioes devido as diferentes caracteristicas e processos fisi-
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cos: a fotosfera, que é a parte inferior da atmosfera solar, com uma espessura de
aproximadamente 0, 5 x 106m, e temperatura da ordem de 6600K . E onde se origina
a radiacao visivel, com um espectro continuo e irradia toda a energia que chega na
Terra. A ecromosfera, é a camada logo acima da fotosfera, com espessura em torno
de 2,5x 10%n, e temperatura no intervalo de 4300 a 10°K. A coroa é a regiao acima
da Cromosfera e sem limite superior, expandindo-se pelo espaco interplanetario com
o vento solar. Apresenta uma temperatura da ordem de 10°K, e é a regidao da atmos-
fera solar de maior importancia para os fenomenos fisicos do meio interplanetério. O
vento solar é constituido pela “evaporacao” do material da coroa solar, arrastando
o campo magnético solar através do meio interplanetario. Ejecoes transientes lancam
a altas velocidades (da ordem de 2000km/s) grandes quantidades de material solar.
Estas ejecoes estao fortemente relacionadas a fendomenos geomagnéticos, tais como
tempestades geomagnéticas, e a variabilidade do “Clima Espacial” (GONZALEZ et al.,

1999). A estrutura interna solar e sua atmosfera podem ser vistas na Figura 2.1.

FIGURA 2.1 - Figura esquematica da estrutura interna solar e sua atmosfera.
FONTE: Modificada de http://canopy.lmsal.com/schryver/Public/
homepage/coolstarimages2.html.
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2.3 Vento Solar

O vento solar é um plasma (gas de ions e elétrons) emitido radialmente pelo Sol,
como resultado da enorme diferenca da pressao dos gases da coroa solar e do espaco
interestelar. Este plasma passa pela Terra com uma velocidade média de 450km/s e
uma densidade medida de prétons e elétrons de 7em 3. Seu fluxo propaga-se muito
além da érbita de Plutao, e provavelmente expande-se até um ponto em que as
pressoes do vento interestelar e do vento solar se equilibram. Apesar de nao se
ter certeza da localizacao desta fronteira, conhecida por heliopausa, os modelos

predizem que deva estar em torno de 70 — 100AU a partir do Sol.

SOL

.+ Raios X emitidos por
Lagos Coronais

Lagos Coronais

FIGURA 2.2 - Diagrama esquematico da topologia do campo magnético na coroa solar.
FONTE: Modificada de Schunk e Nagy (2000).

O vento solar nao é emitido uniformemente, pois o campo magnético da coroa solar
pode estar altamente estruturado, como mostrado esquematicamente na Figura 2.2.
O plasma coronal quente pode ser aprisionado em um forte campo magnético na
forma de lagos, e uma intensa emissao de raios-X é associada com a formacao destes
lacos na coroa solar. Dependendo da intensidade do campo magnético, o plasma
quente pode escapar destes lagos, formando um fluxo coronal que se expande para
o espago. Tais fluxos sao a fonte do vento solar lento. Em outros lugares da coroa,
o campo magnético solar nao possui lacos, mas estende-se em dire¢ao aproximada-
mente radial, onde o plasma quente pode escapar facilmente, formando o vento solar

rapido. Como resultado desta rapida “fuga”, a densidade de plasma e a radiacao
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eletromagnética associadas sao baixas e, conseqiientemente, essas regioes possuem
uma coloragao mais escura que sua vizinhanca nas imagens do Sol obtidas por in-
strumentos a bordo de satélites. Estas regioes sao chamadas de buracos coronais
(SCHUNK; NAGY, 2000).

A existéncia do vento solar foi sugerida inicialmente por Ludwig Biermann, que pub-
licou uma série de importantes trabalhos entre 1951 e 1957, baseados no estudo da
direcao de caudas ionizadas de cometas - aproximadamente radiais ao Sol, indepen-
dente da direcao do movimento - que o levaram a postular uma emissao de radiacao
corpuscular continua (BRANT, 1970).

O conhecido Modelo de Parker, proposto por E. N. Parker em 1958, consistia de
um modelo dinamico com um fluxo de particulas saindo da base da coroa. Neste
modelo, Parker propos que o gradiente de pressao dos constituintes da Coroa Solar
continuamente acelera o fluxo de particulas para fora do Sol. Este fluxo, chamado
de “Vento Solar”; atinge velocidades supersonicas e chega a Terra com velocidade de
algumas centenas de quilometros por segundo (PARKER, 1959; PARKS, 1991).

A existéncia do vento solar também foi sugerida por outros cientistas que notaram
mudancas no campo geomagnético, um dia ou mais apés a ocorréncia de grandes ex-
plosdes solares (BURLAGA, 1995). Estas variagoes que ocorrem no campo magnético
terrestre sao conhecidas como tempestades geomagnéticas, e estao associadas com
estruturas interplanetarias com campos magnéticos intensos e de longa duracgao na
dire¢do Sul (Bs) que interconectam-se com o campo geomagnético, permitindo que a
energia do vento solar seja transportada para dentro da magnetosfera terrestre (TSU-
RUTANI et al., 1988; GONZALEZ et al., 1994; GONZALEZ et al., 1999). Um esquema do
acoplamento Sol-Meio Interplanetario-Terra pode ser visualizado na Figura 2.3, onde
estd esquematizado o processo de reconexao e a injecao de energia pelo lado noturno
da magnetosfera, que leva a formacao de um aumento na populagao de particulas

da corrente de anel e, conseqiientemente, a uma tempestade geomagnética.
2.4 Campo Magnético Interplanetario

Como vimos, o vento solar ¢ um plasma ionizado emitido pelo Sol e, por este motivo,
ele nao sé é sensivel a acao do campo magnético solar, como o movimento de seus
elétrons e ions livres altera a configuracao deste campo, produzindo uma relacao

interdependente entre plasma e campo magnético. Desta forma, o plasma e o campo
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Magnetosfera Terrestre

|

+ IMF Vento
—FemE Solar
-Bz
CME: Ejegdo de IMF: Campo Magnético E: Campo elétrico do vento solar
Massa Interplanetario X Corrente da magnetopausa
Coronal E..J: Dinamo Magnetosférico
#: regiao de reconexdo
-Bz : Componente (i): Digsipagdo auroral
Sul do IMF

(Z); Dissipagio da corrente de anel

FIGURA 2.3 - Visdo esquematica do acoplamento Sol-Meio Interplanetario-Terra.
FONTE: Modificada de Gonzalez et al. (1994).

magnético estao unidos e diz-se que o campo magnético solar esta “congelado” no
plasma. O campo magnético é carregado pelo vento solar, mas permanece unido a
sua fonte no Sol. Portanto, as linhas do campo magnético solar nao sao paralelas a
velocidade radial do vento solar, mas elas vao se torcendo conforme o vento solar
se afasta do Sol, constituindo o chamado campo magnético interplanetdrio (“Inter-
planetary Magnetic Field” - IMF'), com intensidade de aproximadamente 5nT" nas

circunvizinhancas da Terra.

Devido a rotacao do Sol, o IMF tem, em larga escala, o aspecto de uma espiral de
Arquimedes, conforme se observa na Figura 2.4, sendo quase radial préoximo ao Sol e
praticamente perpendicular & direcao radial além de 5 — 10AU. Na circunvizinhanca
da Terra, em 1AU, o IMF tem inclinacao de aproximadamente 45° em relacao a
reta que liga a Terra ao Sol. A regiao dominada pelos processos do IMF é conhecida
como heliosfera. A Figura 2.5 mostra um esquema da heliosfera e suas principais

caracteristicas.
2.5 Ciclo Solar de 11 Anos

A atividade solar varia em um periodo de 11 anos, e como conseqiiéncia disso, as

estruturas do meio interplanetario e o campo magnético interplanetario variam com
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FIGURA 2.4 - Campo magnético interplanetdrio na forma de uma espiral de Arquimedes.
FONTE: Modificada de http://www.gsfc.nasa.gov/.

este mesmo periodo. O ciclo solar de 11 anos é medido tradicionalmente pelo niimero

de manchas solares.

As manchas solares sao sempre geradas aos pares, possuindo um campo magnético
intenso e com polaridades opostas. Podemos ver na Figura 2.6 um grupo de manchas
solares no disco solar e na Figura 2.7 os detalhes da estrutura destas manchas, onde
sao identificadas a “Umbra”, regiao central e escura, e a “Penumbra”, regiao mais

clara que o centro da mancha, mas mais escura que sua vizinhanca.

Para o mesmo hemisfério solar, hd uma predominancia na polaridade das manchas
solares durante um ciclo de atividade solar. Assim, tanto a polaridade do campo
magnético dipolar do Sol quanto a polaridade das manchas se invertem de um ciclo

para outro, como se vé no diagrama de borboleta da Figura 2.8.

Nesta figura, pode-se visualizar a mudanca de polaridade nas regices polares (90°N
e 90°S), onde a cor azul indica polaridade negativa, ou seja, as linhas do campo
magnético solar estao entrando no poélo, e a cor amarela indica polaridade positiva,
linhas do campo magnético solar saindo do pélo. O ciclo de atividade solar possui
quatro fases caracteristicas, que podemos identificar no segundo painel da Figura

2.8: (1) fase de minima atividade solar, (2) fase ascendente, (3) fase de méaxima
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FIGURA 2.5 - Figura esquemadtica da heliosfera e suas principais caracteristicas.
FONTE: Modificada de http://canopy.lmsal.com/.
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FIGURA 2.6 - Disco solar onde encontram-se grupos de FIGURA 2.7 - Detalhes das manchas so-
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FIGURA 2.8 - Graficos do ciclo solar. O primeiro painel mostra o diagrama de borboleta do ciclo de
manchas solares e no segundo painel, tem-se o niimero de manchas solares nos ultimos
trés ciclos.

FONTE: Modificada de http://science.nasa.gov/ssl/pad/solar/dynamo.htm.

atividade solar e (4) fase descendente.

A intensidade de raios cosmicos observados na Terra esta relacionada com a atividade
solar, sendo baixa quando a atividade solar é alta, e alta quando a atividade solar é
baixa (FORBUSH, 1954; FORBUSH, 1958). Contudo a relagao entre a intensidade de
raios césmicos e a atividade solar ¢ bem mais complicada que uma simples correlacao
inversa. Explicar a variagao dos raios césmicos com o ciclo solar é uma das questoes
ainda nao respondidas na pesquisa heliosférica. A intensidade de raios césmicos é
fortemente relacionada com vérias estruturas Magnetohidrodinamicas (MHD) no

vento solar.
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2.6 Estruturas Magnéticas do Meio Interplanetario
2.6.1 Choques Interplanetarios

Tanto na teoria MHD quanto na dinamica de fluidos, existem superficies sobre as
quais os campos fisicos variam descontinuamente, permanecendo constantes em qual-
quer um dos lados destas superficies (RICHTER et al., 1985). Estas descontinuidades
sao chamadas de ondas de choque. Estas ondas sao geradas quando um objeto fisico
desloca-se com uma velocidade acima das velocidades caracteristicas do meio em

que estao se propagando.

Na teoria MHD, que descreve um fluido magnetizado, existem trés velocidades carac-
teristicas: a velocidade do som, a velocidade de Alfvén e a velocidade magnetossonica.
Conseqiientemente, para que uma onda de choque seja formada, uma estrutura que
viaje pelo meio interplanetario deve ter uma velocidade tal que seja maior que pelo
menos uma das trés velocidades caracteristicas deste meio (PARKS, 1991). Estas ve-
locidades podem produzir cinco tipos de choques MHD: choques rapidos, choques
lentos, e trés tipos de choques intermediarios. Apenas os choques rapidos e lentos
estao presentes no vento solar, sendo identificados, respectivamente, pela elevacao

da intensidade do campo magnético através do choque, e pela sua reducao.

Um choque movendo-se no sentido “para fora do Sol” em relagao ao meio interplan-
etério é um choque frontal (do inglés “forward”), do contrario é um choque reverso
(do inglés “reverse”). Como o vento solar move-se, no meio interplanetario, super-
sonicamente no sentido para fora do Sol, ambos os choques, dianteiro ou reverso, se
movem para fora do Sol (BURLAGA, 1995).

Uma das razoes pelo interesse no estudo das ondas de choque é que elas se tornam
mecanismos de conversao de energia, transformando a energia cinética do fluxo, a

frente do choque, em energia térmica, atras do choque.
2.6.2 Ejecoes de Massa Coronais (“Coronal Mass Ejection” - CME)

Uma ejegao de massa coronal é um desprendimento de matéria (plasma solar), que
¢ emitida pelo Sol e que se propaga através do espaco interplanetario, produzindo
disturbios geomagnéticos devido a sua interacao com o campo magnético terrestre.
Estas estruturas viajam através do espaco interplanetario com uma velocidade de

vérias centenas de km/s, arrastando o plasma do vento solar e o campo magnético
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interplanetario consigo. Devido a sua velocidade, estas estruturas sao quase sempre

acompanhadas por uma onda de choque.

1997/11/06 12:10(C2) 11:50(C3) 12:36(C2) 12:41(C3)

13:30(C2) 13:46(C3) 14:26(C2) 14:12(C3) SOHOILASCO

FIGURA 2.9 - Seqiiéncia de imagens de uma CME observada pelo coronégrafo LASCO a bordo do
satélite SOHO.

A taxa de CMEs é de aproximadamente 0, 25C'M E's/dia no minimo solar, podendo
alcancar 2, 5—3CM E's/dia no méximo solar, com base em observagoes anteriores ao
lancamento do satélite Observatério Solar e Heliosférico - “Solar and Heliospheric Ob-
servatory” - SOHO (WEBB; HOWARD, 1994). Durante os trés primeiros meses do ano
de 1997 Cyr (1997) obteve uma taxa de CMEs de aproximadamente 0, 7CM Es/dia
no minimo solar, um fator de trés vezes maior que a taxa de Webb e Howard. Isto
¢ devido ao fato do aumento de sensibilidade do Corondgrafo Espectroscopico de
Grande Angulo - “Large Angle and Spectroscopic Coronagraph” - LASCO, a bordo

do satélite SOHO, comparado com os corondgrafos anteriores.

Seqiiéncias de imagens de coronégrafos (Figura 2.9, por exemplo) revelam a estrutura
de densidade da coroa solar e suas variagoes temporais, bem como as expulsoes tran-

sientes de plasma, que s@o a esséncia das ejegoes de massa coronal (HUNDUHAUSEN,

).
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2.6.3 CMEs no Meio Interplanetario - ICMEs

Um particular tipo de ejecao observada no meio interplanetario sao as chamadas
“nuvens magnéticas”. Nao existe uma caracteristica tinica exibida por todas as nu-
vens magnéticas, mas a identificacao das CMEs com nuvens de plasma no meio
interplanetario deve apresentar varias caracteristicas que podem aparecer sozinhas
ou acompanhadas por outras caracteristicas em um dado evento (NEUGEBAUER;
GOLDSTEIN, 1997). Segundo sumarizado por Neugebauer e Goldstein (1997), algu-

mas das principais assinaturas das nuvens magnéticas no meio interplanetario sao:

a) Baixa temperatura de fons para uma dada velocidade do vento solar. A
razao para que esta estrutura possua uma temperatura mais baixa que o
ambiente é que o vento estacionario é empurrado pela estrutura que esta
se expandindo. Com esta expansao, a temperatura diminui no interior da

nuvem.

b) Alta abundancia de hélio (BORRINI et al., 1982). A razao entre a densidade
de hélio e a densidade de protons raramente ultrapassa 0.08, exceto dentro

ou nas vizinhangas de uma nuvem magnética.

¢) Campo magnético intenso e sem grandes variagoes que, quando combinado
com baixa temperatura, leva a um baixo 3 de plasma ' (BURLAGA et al.,
1981). Em uma nuvem magnética, o § de prétons é freqiientemente menor

que 0, 1.

d) Rotac@o no campo magnético, que pode ser modelada como tubos de fluxo
(BURLAGA et al., 1981; KLEIN; BURLAGA, 1982).

e) Decréscimo no fluxo de raios césmicos (SANDERSON et al., 1990; CANE,
1993).

As conclusoes de Gosling (1990) de que somente um ter¢o das eje¢does possuem
estruturas de nuvem magnética sao freqiientemente citadas. Contudo, Cane et al.
(1997) sugeriram que a taxa deve ser maior que 50% e, além disso, que a geometria da
nuvem deve ser uma conseqiiéncia de sua interceptagao préoximo ao seu centro. Cane

et al. (1997) apresentaram um evento visto por dois satélites em que a estrutura de

13 de plasma é um parametro definido pela razdo entre a pressao cinética e a pressdo magnética:
3 = 2uop/B?. Este parametro mede a importancia relativa entre as pressdes térmica e magnética.
Um plasma possui um g baixo quando << 1 e um  alto quando g ~ 1
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nuvem magnética era observada por somente 1 dos satélites. E importante notar que
os estudos limitados as nuvens magnéticas devem excluir aproximadamente 50% de

todas as ejecoes.
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FIGURA 2.10 - Dados do vento solar e do IMF observados pelo satélite ACE para a tempestade mag-
nética de novembro de 2003.

A Figura 2.10 mostra, de cima para baixo, a intensidade do campo magnético,
B(nT), e suas componentes, B,(nT'), B,(nT) e B,(nT), a velocidade do vento solar,
V(km/s), a temperatura de protons, T'(K), a razao entre a densidade de hélio e a
densidade de prétons (He™t/H™) e, finalmente, o 3 de plasma, para a tempestade

magnética de 20 de novembro de 2003.

A primeira linha vertical estd posicionada em torno das 08 horas do dia 20 de
novembro de 2003, onde ha um salto (descontinuidade) em todos os parametros fisi-
cos, indicando a chegada do choque, como descrito na se¢ao anterior. A segunda e a
terceira linhas verticais delimitam a nuvem magnética, que possui algumas das car-
acteristicas descritas anteriormente para a identificacao de uma estrutura de nuvem

magnética, um campo magnético bastante intenso e nao muito variavel, uma suave
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e longa rotagao nas componentes y e z do campo magnético, temperatura e § de

plasma relativamente baixos, e um aumento na abundancia de hélio.

2.6.4 Regiao de Interagao Co-Rotante (“Corotating Interaction Region”
- CIR)

As Regioes de Interagao Co-rotantes (CIRs) no vento solar originam-se da interagao
dos feixes de plasma rapido e lento, originados no Sol. Os feixes de plasma rapidos
originam-se nos buracos coronais estendendo-se a baixas latitudes, pois nestas regioes
o campo magnético solar possui uma configuracao de linhas de campo abertas e
nao oferece resisténcia ao fluxo de particulas, enquanto que os feixes de plasma
lentos originam-se nas regioes solares de mais baixa latitude, onde as linhas do
campo magnético solar sao fechadas, oferecendo resisténcia ao fluxo de particulas

diminuindo sua velocidade.

Origem dos Choques Interface
Frontal e Reverso de Fluxo

' Choque
ﬂ i Frontal

Choque
Reverso

FIGURA 2.11 - Representacdo esquemdtica de uma Regido de Interagdo Co-rotante - CIR.
FONTE: Modificada de Crooker e Gosling (1999).

Uma regiao de interacao desenvolve-se quando uma superficie de interface de fluxo
separa o vento lento a frente do vento rapido. Com o aumento da distancia he-

liocéntrica radial, o vento rapido colide com o vento lento criando uma regiao de
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compressao e, conseqiientemente, como o vento lento é arrastado pelo vento rapido,
desenvolve-se uma regiao de rarefacao na parte de tras da estrutura, como ilustrado
na Figura 2.11. Esta figura ilustra a geometria do campo magnético global no plano

equatorial solar, assumindo que o campo esta na forma da espiral de Arquimedes.

A compressao eleva a velocidade da superficie de interface para um valor inter-
mediario, entre as velocidades dos feixes lento e rapido. Quando o aumento da
pressao do vento solar na regiao de compressao torna-se grande o suficiente, a dis-
tancia de aproximadamente 2 AU, surge um choque frontal no vento lento e um

choque reverso no vento rapido (ver Figura 2.11).

len&

Rarefacio

/1;1&)

Cotpressio.

Choque Frontal

Regido de

Interaciio

Corotante
(CIR)

|
\—’J_\T{l\ Temperatura de Plasma
|
N
Velocidade do Vento Solar

I
I
I
M
h Densidade
I
I
|

M Intensidade do Campo

Magnético

FIGURA 2.12 - Esquema da formagdo de duas regides de intera¢do co-rotantes. As variagdes tipicas
dos parametros do vento solar a 1AU s3o também mostradas.
FONTE: Richardson et al. (1996).

Se a configuracao de interacao de feixes de vento rapido e lento for estavel sobre

varias rotagoes solares, entao a regiao de interagao é chamada de regiao de interagcao
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co-rotante (CIR), desde que sua configuragao seja aproximadamente estaciondria
no sistema que gira com o Sol. Estes fluxos e a intensidade dos choques podem
ser interpretados como resultantes da conservagao de momentum quando um fluxo

rapido colide com um fluxo lento (BURLAGA, 1995).

A Figura 2.12 (RICHARDSON et al., 1996) ilustra este processo, olhando o p6lo norte
solar, para a situacao em que dois fluxos de alta velocidade estao presentes, cada
um precedido pelo vento solar lento. As linhas pontilhadas indicam as linhas do
campo magnético/linhas de fluxo nos ventos solares lento e rapido. As variagoes
nos parametros de plasma em =~ 1AU associadas com a interacao dos fluxos sao
também mostradas. Quatro regioes podem ser identificadas: o vento solar lento nao
perturbado (S), o vento solar lento acelerado e comprimido (S’); o fluxo de plasma
rapido desacelerado e comprimido (F”') e o fluxo de plasma répido nao perturbado
(F). As regides S' e F’ formam a regidao de interacao e sdo caracterizadas pelo

aumento da densidade de plasma e da intensidade do campo magnético.

Uma caracteristica importante das CIRs é a fronteira entre as regices S’ e F’, a
“interface de fluxo”, que separa os fluxos de plasma lento e rapido (BURLAGA, 1974;
GOSLING et al., 1978; SCHWENN, 1990). A interface é caracterizada por uma abrupta
queda na densidade de plasma (N) - desde que o vento solar lento a frente da
interface seja mais denso que o vento solar rapido - assim como pelo aumento da
temperatura de prétons (7,,) e da velocidade do vento solar. Outra assinatura da
interface é uma mudanca na composicao do plasma do vento solar, pois os fluxos
lento e rapido possuem diferentes composi¢oes (WIMMER-SCHWEINGRUBER et al.,
1997).

Existe uma estreita relagao entre as CIRs e as estruturas de setores do campo mag-
nético interplanetario (WILCOX; NESS, 1965). As estruturas de setores sao associadas
com o cruzamento da lamina de corrente heliosférica (LCH), que é embebida pelo
vento solar denso e lento, que emerge do Sol a partir de regioes de mais baixa lat-
itude. Em trés dimensoes a LCH parece oscilatéria, criando o padrao de “saia de

bailarina”, como pode ser visto na Figura 2.13.

Na Figura 2.13, vé-se que o IMF pode estar setorizado em um padrao quase esta-
cionario de regioes alternadas de polaridade dominante de campo magnético, tanto
T (Toward, para o Sol, —) como A (Away, para longe do Sol, +), ao longo da diregao

da espiral de Arquimedes. A interface entre os setores, onde os sinais dos compo-
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FIGURA 2.13 - Vis3o da estrutura de setor interplanetdria e da |lAmina de Corrente heliosférica.
FONTE: Modificada de Richardson (2004).

nentes dos campos radial e azimutal mudam de —/+ ou de +/—, foi denominada de
fronteira de setor. Observacoes de variagoes de polaridade magnética indicam que a
transigdo de setores +/— ou —/+ é muito abrupta e ocorre em uma distancia de
poucos raios de Larmor, aproximadamente 10°m. Esta abrupta reversao de campo

magnético indica a existéncia de uma lamina de corrente bem intensa através da
fronteira (PARKS, 1991).

A polaridade do setor pode ser definida a partir dos dados das componentes x e y
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do campo magnético interplanetario. O angulo que define a polaridade de setor é

calculado por:

B
¢ = arcth—y (2.1)

Quando este angulo estiver entre 90— 180°, tem-se o setor A, entre 270 —360°, tem-se

o setor T', nos angulos intermedidrios, tem-se indefini¢cao de setor.

E:E 20k 1 1 1 1 1
= a0 T T T T T
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PE =20 1 1 1 1 1
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=400, e |
= 200 ] 1 ] ] 1

T LT LM T R L L
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Time (From 03-Mar-2002 00:00:00 to 06-Mar-2002 00:00:00)

FIGURA 2.14 - Dados dos satélite ACE, onde podemos identificar uma CIR e um cruzamento de setor
associado.

A Figura 2.14 mostra, de cima para baixo, a intensidade do campo magnético,
|B|(nT), suas trés componentes, Bx(nT'), By(nT') e Bz(nT), a velocidade do vento
solar, V(km/s), a densidade de prétons, N(cm™2), a temperatura de prétons, T'(K),
a pressao dinamica, Pd(nPa) e, finalmente, o angulo, dado pela Equagao 2.1, que
define o cruzamento da LCH, ¢, para o evento de CIR do dia 03 de Marco de 2002.

As linhas verticais indicam os limites da CIR. Podemos identificar claramente as
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caracteristicas de cada parametro que indicam uma CIR. A primeira linha vertical
mostra uma descontinuidade nas direcoes = e y do campo magnético, coincidindo
com um subito decréscimo na densidade e na pressao. A regiao a frente desta linha é a
regiao do feixe lento do vento solar, possuindo uma densidade e pressao altas devido
a compressao do plasma lento pelo feixe rdapido, que é identificado apds a segunda
linha vertical. Entre ambas as linhas tem-se a regiao de interacao dos feixes. O ltimo

painel mostra um cruzamento de setor exatamente no inicio da regiao de interacgao.
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CAPITULO 3
RAIOS COSMICOS
3.1 Introducao
3.1.1 Definicao

Apesar do nome sugerir que este tipo de radiacao seja composta por “raios” origina-
dos no espago exterior, os raios césmicos sao, na realidade, compostos por particu-
las energéticas, cujo poder de penetracao é muito superior ao de qualquer outra
particula conhecida. Essas particulas constantemente “bombardeiam” a Terra em
todas as direcoes, atingindo o topo da atmosfera terrestre com um fluxo de mais
de 10'® particulas por segundo, possuindo uma energia maior que 1 MeV (JOKIPII,

1998). Seu estudo ¢ de grande interesse por duas razoes:

a) Como os raios césmicos sao fundamentalmente constituidos por particulas
e fétons dotados de energia muito elevadas, provocam processos que eram

desconhecidos e que levaram a descoberta de outras particulas.

b) Os raios césmicos fornecem informagoes tanto sobre processos astrofisicos
distantes quanto sobre o meio interplanetario, magnetosfera e atmosfera

terrestre, que eram antes somente acessiveis a especulacao.
3.1.2 Resumo Histérico dos Raios Césmicos

Nesta secao serao apontados os fatos mais importantes e os principais cientistas que

contribuiram para o desenvolvimento do conhecimento sobre os raios césmicos.

1895: Wilhelm Konrad Roentgen, apds descobrir os raios X, mostrou que estes
raios, cujo poder de penetragao ¢é elevado, podiam provocar fluorescéncia em certos
materiais. Por causa da descoberta de Roentgen, Henri Becquerel ficou curioso para
saber se o contrario também era possivel: se uma substancia fluorescente emitia raios

X.

1896: Ao tentar responder suas questoes, Becquerel descobriu que o uranio emitia

um certo tipo de radiagao.

1898: Pierre e Marie Curie conseguiram demonstrar que o tério também emitia ra-

diacao e neste mesmo ano, eles isolaram, em meio a amostras de uranio, diminutas
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quantidades de um novo elemento, ao qual deram o nome de polonio. Em dezembro
daquele ano, identificaram outro elemento e deram o nome de radio. Fizeram detal-
hados estudos sobre estes elementos e seus respectivos poderes de penetracao. A esta

nova forma de radiacao, deram o nome de raios de Becquerel e depois, radioatividade.

1899: Becquerel decobriu que a trajetéria da radiacao emitida pelo uranio podia ser
alterada por intensos campos magnéticos, indicando que esta radiacao era consti-
tuida por particulas eletricamente carregadas. No ano seguinte, Becquerel concluia

que estas particulas tinham carga negativa e eram elétrons.

1900: Rutherford e Soddy classificaram as radiagoes emitidas pelos elementos em
trés tipos: Raios a, raios [ e raios 7. Os raios « sdo nicleos de hélio (carga elétrica
positiva), os raios [ sao elétrons (carga elétrica negativa) e os raios v, Rutherford
demonstrou se tratarem de radiagoes eletromagnéticas, fétons (carga elétrica nula).
Neste mesmo ano, através de medidas de carga estatica acumulada, C. T. R. Wilson
descobriu que a atmosfera terrestre era continuamente ionizada. Ele acreditava que

esta ionizacgao era somente devido a radioatividade natural da Terra.

1902: Rutherford realizou trabalhos que levaram a demonstracao de que o uranio
e o torio se modificavam no processo radioativo, originando outros elementos. Cada
elemento novo, assim originado, permanecia estavel por um tempo caracteristico,
o que o levou a formular o conceito de meia-vida! de um isétopo radioativo. Foi
verificado também que os raios v eram cerca de cem vezes mais penetrantes que os
raios (3, chegando a atravessar uma placa de chumbo de 5 cm de espessura, e os raios

[ eram cem vezes mais penetrantes que as particulas .

Nesta época, um fenomeno bastante intrigante para os cientistas era que um elet-
roscopio carregado, mesmo que bem isolado com espessas placas de chumbo, se
descarregava gradualmente. A primeira interpretacao para explicar este fenémeno

foi atribuida a raios que eram emanados da crosta terrestre.

1903: Foi verificado que esses materiais radioativos eram encontrados em pequenas
quantidades em todas as classes de rochas e solos, fortalecendo assim, a hipdtese de

que tanto a ionizacao da atmosfera quanto a descarga do eletroscopio isolado eram

'Meia-Vida de um elemento é o periodo de tempo necessirio para que a metade dos dtomos
presentes neste elemento se desintegre. O tempo de meia-vida é uma caracteristica de cada is6-
topo radioativo e nao depende da quantidade inicial do is6topo nem de fatores como pressao e
temperatura.
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em decorréncia desta radiagao emanada da Terra.

1906: Richardson sugeriu que os efeitos da descarga eletroscépica deveriam estar
relacionados ao Sol. Apds uma verificagdo mais cautelosa, demonstrou-se que os
efeitos eram igualmente intensos tanto de dia quanto de noite, descartando assim

esta idéia.

1909: Kiirz resumiu todas as hipoteses que haviam aparecido neste campo até en-
tao, citando trés possiveis origens do efeito de descarga eletroscopica: os raios eram
provenientes (1) da crosta terrestre, (2) da atmosfera ou (3) de regides além da

atmosfera.

As duas ultimas hipéteses foram logo descartadas, pois eles achavam que bas-
tava apenas 1km de atmosfera para absorver todas as radia¢oes. Assim a primeira

hipdtese era a mais provavel na época.

1910: O suico Gockel lancou um eletroscépio em um balao que alcangou 4500m de
altitude, e notou que o eletroscépio se descarregava mais rapidamente nesta altitude
do que na superficie terrestre. Este fato levou-o a concluir que os raios nao se origi-
navam na crosta terrestre, mas eram originados ou na atmosfera ou em regices além

da atmosfera.

O ponto mais importante das experiéncias de Gockel é que o eletroscépio nao se
descarregava totalmente mesmo em alturas superiores a 1000km. Observava-se tam-
bém, um ligeiro aumento da carga residual com a altura, derrubando a hipdtese
sustentada até o momento, e elegendo como possiveis fontes da radiagao as hipdte-

ses (2) e (3), anteriormente descartadas por Kiirz.

1911: Hess repetiu as experiéncias de Gockel estendendo a altura para 5200m.
Dando um carater mais quantitativo, manifestou-se a favor da hipdotese de ntimero

(3), ndo descartando ainda a hipdtese (2).

1913 e 1914: Kohlhorster realizou experiéncias iguais a de Gockel e Hess até 9000
m de altitude, observando um aumento de 12 a 13 vezes na velocidade de descarga

do eletroscopio em relacao a velocidade de descarga ao nivel do mar.

Com o objetivo de saber qual era exatamente a origem destes raios, Millikan e

Bowen estenderam a altitude e em Kelly Field, San Antonio no Texas, realizaram

23



a primeira ascensao a estratosfera (15500 m) com um eletroscépio, um barémetro
e um termometro levados por um balao de sondagem. Com os resultados obtidos,

fortaleceram ainda mais a hipétese de nimero (3).

1922: Ottis, Cameron e Millikan resolveram medir o poder de penetracao destes
raios, submergindo metro a metro um eletroscépio no lago Muir, situado a 4000 m
de altitude na Califérnia, provando que os raios possuiam poder de penetracao de

aproximadamente dezoito vezes maior do que os raios .

Ao fazer a mesma experiéncia em outro lago (Arrowhead, situado a 1700 m de
altitude), na Califérnia, perceberam que em todas as leituras efetuadas até a menor

profundidade, eram idénticas as leituras realizadas no lago anterior.

A primeira experiéncia mostrava que esses raios possuiam um poder de penetracao
suficientemente elevado e, tendo em vista que tais fontes de energia nao eram de
origem solar, como foi demonstrado, concluiu-se, juntamente com a andlise da se-
gunda experiéncia (em que a fonte de tais raios nao poderia estar distribuida de
forma uniforme na atmosfera), que os raios se originavam além da atmosfera ter-
restre. E assim, no fim do ano 1925 foi utilizada a palavra ratos césmicos para

definir a procedeéncia desta radiagao.

1928: J. Clay descobriu que a taxa de ionizacao atmosférica aumenta com a lati-
tude, sugerindo que as fontes de ionizagao eram particulas eletricamente carregadas

defletidas pelo campo magnético terrestre.

1934: W. Baade e F. Zwicky sugeriram que as explosoes de supernovas eram a fonte

dos raios césmicos.

1935: S. Forbush foi o primeiro a atribuir as estruturas solares a causa do subito
decréscimo na intensidade de raios césmicos observados por detectores na superficie
da Terra. Alguns anos depois estes decréscimos foram chamados de “Decréscimos de

Forbush”, devido a sua importéncia.

1937: Seth Neddermeyer e Carl Anderson descobriram nos raios césmicos uma
particula subatomica que chamaram de muon. Os muons, juntamente com o0s
positrons, foram os primeiros da série de particulas subatomicas descobertas através

dos raios césmicos.
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1938: T. H. Johnson et al. descobriram que a taxa de ionizacao atmosférica au-
mentava de leste para oeste, indicando que esta ionizacao era devido a particulas

positivamente carregadas - corretamente assumidas como sendo proétons.

Neste mesmo ano, Pierre Auger posicionando dois detectores com varios metros de
distancia um do outro nos Alpes, conseguiu detectar a chegada de duas particulas ex-
atamente no mesmo momento. Auger descobriu os “chuveiros extensivos”, chuveiros
de particulas subatomicas secundarias geradas na colisao das particulas primérias de
alta energia com as moléculas dos constituintes atmosféricos. Com base nestas medi-
das, Auger concluiu que havia observado chuveiros com energias da ordem de 10*eV

- dez milhoes de vezes maior que qualquer outra fonte conhecida anteriormente.

1942: Neste ano ocorreu a primeira detecgao dos raios cosmicos solares com um
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intenso aumento nas camaras de ionizagao, estando associadas a “flares”.

1948: Phyllis Frier et al. descobriram nucleos de hélio e de elementos pesados nos

raios cosmicos.

1949: Enrico Fermi formulou uma explicacao para a aceleragao dos raios césmicos.
As particulas dos raios césmicos sao aceleradas nos choques, prétons aumentam
sua velocidade no movimento de “repique” no campo magnético do espaco. Até
entdo, acreditava-se que somente as explosoes de estrelas (supernovas) agiam como
aceleradores de raios césmicos, mas descobriu-se que elas sozinhas nao conseguiriam

acelerar as particulas de forma a alcangar tais energias.

1958: James Van Allen, através dos dados dos equipamentos a bordo do satélite Ex-
plorer I, descobriu que os niveis de radiagao pareciam aumentar e entao subitamente
cair a zero, aumentar novamente e subitamente cair a zero. Estas regioes de radi-
acao foram mapeadas e sao atualmente conhecidas como os Cinturdes de Radiagdo

de Van Allen.

1959: Neste ano foi lancado o satélite Explorer VII da NASA em uma érbita baixa,

tendo a bordo um detector de particulas.

1966: Arno Penzias e Robert Wilson descobriram que radiagao de microondas de
baixa energia permeiam o universo. Kenneth Greisen, Vadem Kuzmin e Georgi Zat-
sepin mostraram que os raios cosmicos deveriam interagir com as microondas de

fundo. Esta interacao deveria reduzir sua energia, assim as particulas que viajam por
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longas distancias intergaldcticas nao poderiam ter energias maiores que 5 x 10%V.

1973: Foram descobertos os raios cosmicos anomalos, devido a um stibito aumento
no espectro de certos elementos (He, N, O, Ne), com energias de aproximadamente
10 MeV.

1977: Neste ano, os satélites Voyager 1 e 2 foram lancados em uma érbita interestelar

carregando detectores de particulas.

1991: O grupo de pesquisas Fly’s Eye cosmic ray, nos Estados Unidos, observou um

evento de raios césmicos com uma energia de 3 x 102V,

1994: O grupo AGASA, no Japao, registrou um evento com energia de 2 x 10%eV .

Os eventos de Fly’s Eye e AGASA sao os mais energéticos ja registrados.

Hoje em dia, os raios cosmicos sao utilizados nas mais diversas areas, entre as quais
estd o clima espacial. Nesta area, os raios césmicos sao estudados a fim de se enten-
der os mecanismos de transporte de particulas no meio interplanetario e por con-
stituirem uma excelente ferramenta na previsao de estruturas magnéticas no meio

interplanetéario capazes de gerar tempestades geomagnéticas.
3.2 Raios Césmicos Primarios e Secundarios

Desde 1912 os raios césmicos tém sido estudados extensivamente; sua composigao,
espectro de energia, as variacoes espaciais e temporais sao exploradas com grande
sofisticacao e muitas teorias a respeito de sua origem tém sido propostas. Os raios
cHésmicos sao um dos principais componetes da galaxia. Esta avaliacao é baseada
no fato de que a densidade de energia dos raios cosmicos em nossa galaxia, aproxi-
madamente 1eV/cm3, é da mesma ordem de magnitude da densidade de energia do
campo magnético galactico e do movimento térmico do gés interestelar (MURSULA;
USOSKIN, 2003).

Os raios cosmicos sao observados e estudados em varias altitudes, em profundas cav-
ernas subterraneas, em laboratérios no topo de montanhas, com baloes em altitudes

acima de 40 km, com foguetes e com satélites.

Com objetivos didaticos é comum separar os raios césmicos em dois tipos: raios

césmicos primarios e raios césmicos secundarios.
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3.2.1 Raios Cdésmicos Primarios

Sao chamadas de raios césmicos primérios as particulas que ainda nao interagiram
com os constituintes da atmosfera terrestre. Os raios césmicos primarios podem ser
divididos em trés tipos, de acordo com sua origem: raios cosmicos galacticos,

raios césmicos solares ¢ raios césmicos anomalos.
3.2.1.1 Raios Césmicos Galacticos (“Galactic Cosmic Rays” - GCR)

Os raios césmicos galdcticos sao compostos por aproximadamente 86% de prétons,
13% de ntcleos de hélio e todos os outros elementos mais pesados compoem apenas
1% deste tipo de raios césmicos. Todas as particulas dos GCR sao completamente
ionizadas, sendo constituidas somente de nicleos. Isto deve-se ao violento processo
de aceleracao destas particulas (SCHUCH, 1991).

A abundancia dos componentes nucleares dos GCR é mostrada na Figura 3.1, onde
aparece também, para comparagao, a distribuicao universal dos elementos observa-

dos na atmosfera solar e em meteoritos.

Alguns fatos notaveis surgem da comparagao dos raios césmicos com os dados uni-
versais como, por exemplo, os elementos Li, Be e B, que sdo aproximadamente 10°
vezes mais abundantes nos raios cosmicos, também varios nucleos mais pesados sao
muito mais prevalecentes neste tipo de particulas do que universalmente (PRICE;
FLEISHER, 1972).

Estes fatos podem ser explicados assumindo-se que os raios cosmicos atravessaram
aproximadamente 10725g/cm? de matéria desde sua origem até o topo da atmosfera
terrestre, podendo vagar em torno de 10° — 107anos sem colidir. Devido a esta
quantidade de matéria, algumas reagoes nucleares produzem a distribuicao observada

na figura.

O espectro de energia, ou o nimero de particulas primarias em funcao da energia,
foi medida para uma faixa bastante grande, sendo mostrado na Figura 3.2. Esta
figura mostra que o espectro de raios césmicos decai suavemente. Um bom ajuste

dos dados, exceto para energias mais baixas, é:

I(E) < E7%7, (3.1)
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FIGURA 3.1 - Composicdo da componente nuclear dos raios cdsmicos primdarios.
FONTE: Modificada de Price e Fleisher (1972).

onde I(F) é a intensidade dos componentes nucleares com energia E.

Em torno de 10%eV existe um “joelho” no espectro. Acredita-se que a causa deste
“joelho” deva-se ao fato das particulas serem aceleradas de forma diferente para as
faixas de energia abaixo e acima desta energia. Acima de 10*¥eV, onde o espectro
diminui um pouco sua inclinacao, o chamado “tornozelo” do espectro, assume-se que
os raios césmicos sao de origem extragalactica, pois o campo magnético galactico

nao é intenso o suficiente para confina-los.

Existem outros dois fatos relativos ao espectro de energia, que sao importantes para
a discussao sobre a origem dos GCR. Um é a isotropia dos raios césmicos; o outro é
sua constancia sobre um longo periodo de tempo. Medidas feitas no espaco exterior
indicam que o fluxo de raios césmicos é essencialmente isotropico para energias

< 10%eV, permanecendo constante por aproximadamente 10%anos .

o8



o
-

S o2 S Fluxo de Raios Cosmicos
& = ?
E F %hn
g 10 | 4 &——— (1 particula por m’ - segundo)
E — "\3.
— 3 “.
10 c:.
= o
-7 = Y
10 | 0
- -‘?o
10f b
10 e \.?{}
- e Joelho
- (1 particula por m® - ano)
i K, T
- ' R
-_ I"'\s‘xx
10—15:_ "&_'.‘
10"° -
163 -
i Tornozelo
1002 N (1 particula por km - ano)
102°F *
lII.‘ 1 lllld IIIIIH tlllld 1 Ilﬂd 1 IIIII‘ '} IIIIIH Illlll‘ IIIIIJ IIIIII‘ lIIIII‘ 1 IIIIH III-Il

10 11

10° 10" 10" 10'% 10" 10" 10"

10"® 10" 10" 10" 102 10*

Energia (eV)

FIGURA 3.2 - Espectro de energia dos componentes nucleares dos raios césmicos primarios.
FONTE: Modificada de Mursula e Usoskin (2003).

As evidéncias experimentais discutidas acima implicam que a fonte dos raios cosmi-
cos deve produzir raios césmicos com energia préxima a 102°eV e com um espectro
de poténcias dado pela Equacao 3.1. Além disso, a energia total produzida deve ser

0%%rgs/ano em nossa galdxia; os raios césmicos devem ser isotrépicos

da ordem de 1
e constantes durante 10%anos. Também, o espectro primério deve incluir elementos

pesados em torno de aproximadamente Z = 100.

Nenhum modelo proposto até hoje explica todas estas propriedades unicamente e
de uma maneira satisfatéria. Trés das mais importantes questoes permanecem sem

respostas: (1) De onde os raios c6smicos véem? (2) Como eles sdo produzidos? e (3)
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Como eles sao acelerados? Algumas observagoes podem ser feitas em relacao a estas

questoes:

a) Atualmente, acredita-se que supernovas e estrelas de néutrons podem pro-
duzir os raios césmicos com as caracteristicas acima citadas. Em nossa
galdxia, uma supernova surge aproximadamente a cada 40 anos e acredita-
se que ela possa produzir entre 10°! e 10°%%ergs de energia. A investigacao
das supernovas mostra que elas podem fornecer a energia necessaria para
0s raios césmicos (aproximadamente 10%%ergs/ano). Contudo, o modelo de
aceleragao das particulas pela onda de choque de uma supernova nao se
aplica as particulas com energia acima de 10*eV. Deteccoes recentes de
raios césmicos vindos dos sistemas binarios de Cygnus X-3 e Hercules X-1
sugerem que para energias acima do “joelho” do espectro dos raios cos-
micos, originam-se em pulsares ou sistemas binarios constituidos de uma

estrela de néutrons e uma estrela gigante.

b) E possivel que os raios cosmicos sejam emitidos com um espectro de energia
dado pela Equagao 3.1. Portanto, é também possivel que a natureza utilize
as mesmas técnicas dos aceleradores de altas energias, ou seja, aceleragao
em estagios. Um dos mecanismos propostos para aceleragao das particu-
las no espaco interestelar é a interacao destas particulas com o campo
magnético do meio em que elas estao se deslocando, que foi sugerido por
Fermi. Contudo, hoje em dia é mais aceitavel que a fonte dos raios césmicos

primarios sejam as explosoes de supernovas e suas remanescentes.
3.2.1.2 Raios Césmicos Solares (“Solar Cosmic Rays” - SCR)

Desde sua descoberta, os SCR passaram a ser estudados mais sistematicamente. Eles
sao vistos como um suibito aumento da intensidade dos raios césmicos, algumas vezes
bastante intensos, associados a explosoes solares. A intensidade dos raios césmicos
retorna a seu nivel normal dentro de dezenas de minutos até alguns dias. Os SCR
possuem aproximadamente a mesma composicao que os GCR: aproximadamente
89% de prétons, 10% de particulas alfa e 1% de elementos mais pesados, mas com

uma energia variando de algumas centenas de Mel” até alguns GeV'.

Comparados aos GCR, os SCR possuem uma energia relativamente baixa, geral-
mente abaixo de 1GeV, chegando raramente a 10GeV. Este é o motivo pelo qual

estes eventos geralmente nao sao vistos por detectores proximos ao equador, onde
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as particulas de baixa energia sao defletidas pelo campo magnético terrestre. Os
melhores detectores para se observar estas particulas solares sao aqueles instalados

em regioes de alta latitude.

O fluxo integral médio das particulas dos SCR nas vizinhangas da Terra é mostrado
na Tabela 3.1. Nota-se que o fluxo varia bastante com a atividade solar. Os SCR
raramente sao detectados durante a minima atividade solar e possuem sua maxima

ocorréncia principalmente entre um e trés anos apés o maximo de atividade solar.

TABELA 3.1 - Fluxo integral médio dos SCR nas vizinhancas da Terra durante a maxima e minima
atividades solares (Unidade: particulas.cm™2.s71).

Faixa de Energia | Maximo Solar Minimo Solar
Acima de 30MeV 3 x 10? 2 x 1072
Acima de 100MeV 20 2 x 1073

O fluxo durante um evento de SCR ¢é grande o suficiente para por em risco a vida

dos astronautas e também da tripulacao de avioes que sobrevoam as regioes polares.

O espectro de energia dos SCR decresce com o aumento da energia das particulas,
sendo a unica similaridade com o espectro de energia dos GCR. A primeira diferenca
notavel é que a energia maxima na qual um préton solar pode ser acelerado é de
somente 20GeV, enquanto que os GCR podem alcancar energias de 10*'eV. Outra
diferenga marcante é que, enquanto o fluxo de GCR ¢é aproximadamente constante e
existe permanentemente, o fluxo de SCR ¢é bastante irregular no tempo. Isto acontece

devido ao fato dos SCR serem gerados em explosoes solares.

A Figura 3.3 mostra a importancia relativa dos fluxos de SCR e GCR para diferentes
energias dos raios césmicos. Para altas energias (acima de alguns GeV'), os GCR
correspondem a parte dominante do fluxo dos raios césmicos. Para baixas energias
(abaixo de algumas centenas de MeV'), os SCR dominam o fluxo global de raios
cHdsmicos, que varia com a atividade solar. Na faixa de energia entre algumas centenas
de MeV e alguns GeV, tanto os GCR quanto os SCR podem dominar e a variagao

do fluxo nesta faixa de energia tem um padrao bastante complicado.

61



1.E+05

1.E+03 4
Al
" SCR
1.E+01 *
|%k £ . .
= Minimeo Selar s
o
7
w 1.E-01 4
NE Maximo Solar
g
=
% 1E03]
GCR
1.E-05 A
1.E-07 T T

1.E+01 1.E+02 1.E+03 1.E+04 1.E+05 1.E+06
Energia MeV

FIGURA 3.3 - Espectro de energia dos raios cédsmicos. A linha sélida indica o espectro dos GCR enquanto
que a linha pontilhada indica o espectro dos SCR.
FONTE: Modificada de Mursula e Usoskin (2003).

3.2.1.3 Raios Césmicos Anémalos (“Anomalous Cosmic Rays” - ACR)

Os ACR sao o terceiro tipo de raios césmicos primarios. Uma visao esquematica da
origem dos ACR é mostrada na Figura 3.4. Os ACR chegam, primeiramente, através
do gés interestelar neutro (esquematizado pelas setas azuis na figura), para dentro do
dominio do campo magnético solar (Heliosfera). Em aproximadamente 1—-3 AU, estes
atomos neutros tornam-se ionizados tanto por foto-ionizacao pelos fétons solares na

faixa do ultra-violeta, quanto pela perda de carga através de colisdes com os prétons
do vento solar.

Uma vez carregadas, estas particulas sao aprisionadas pelo campo magnético inter-
planetario, sendo carregadas na direcao do fluxo do vento solar, em direcao ao choque
terminal (seguindo a seta branca na figura), que se espera que esteja localizado a
uma distancia radial de aproximadamente 70 — 100AU . Estes ions colidem repetida-

mente com o choque terminal ganhando energia neste processo, sendo acelerados a
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partir de uma energia de 1kel” até acima de dezenas de MeV'. Isto continua até esta
particula adquirir energia suficiente para escapar do choque. Algumas delas entao,
difundem-se no interior da heliopausa. Nesta figura, também estao esquematizadas
algumas estruturas magnéticas do meio interplanetario, além do fluxo rapido, do

vento solar e das particulas energéticas solares.

Heliopansa

FIGURA 3.4 - Vis3o esquemdtica da origem dos ACR e de outras estruturas magnéticas do meio inter-
planetério.
FONTE: Modificada de http://helios.gsfc.nasa.gov/ace/gallery.html.

Os dtomos com um potencial de ionizacao alto (4tomos leves como H e He, por ex-
emplo) sao ionizados, em média, mais préximos do Sol do que aqueles que possuem
um potencial de ionizagao baixo. Conseqiientemente, a heliosfera age como um tipo
de filtro natural para os atomos interestelares, permitindo que uma grande quanti-
dade de dtomos com potencial de ionizacao alto passe através dela, enquanto que os

atomos de potencial de ionizagao baixo sao ionizados e tornam-se ACR.

Portanto, os ACR sao uma ferramenta para o estudo do movimento das particulas

energéticas dentro do sistema solar, para a compreensao das propriedades gerais da
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heliosfera e para o estudo da natureza da matéria interestelar.
3.2.2 Raios Césmicos Secundarios

O que se observa na superficie da Terra nao é decerto a radiacao césmica original.
Quando particulas de raios cosmicos primarios atingem o topo da atmosfera ter-
restre, reacoes nucleares fazem com que um conjunto de varias particulas secundarias
sejam formadas. Como estas particulas primarias possuem energias relativisticas, a
maioria das particulas secundarias propagam-se aproximadamente na mesma dire¢ao
em que a particula primaria se deslocava antes da colisao e o numero de particulas

secundarias aumenta com o aumento da energia da particula primaria.

Particula
Primaria
Incidente

Componente Nuclednica de Baixa
Energia (Produto da desintegragéo
de Protons e Néutrons
degenerados para estas mesmas
particulas de mais baixa energia)

N, P = Nucledns de

Alta Energia
h 5
Componente Componente Componente Nuclednica n, p = Produto da desintegragao
&t Méson-Muénica dos Nuclegns
Eletromagnética :
ou de Baixa Energia O 9¢ Alta Energia . )
)?\ = Desintegragéo
nuclear

FIGURA 3.5 - Diagrama esquemdtico de um chuveiro de raios césmicos gerado na atmosfera terrestre.
FONTE: Modificada de Forbush (1993).
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Na regidao de baixa energia, os estudos das emulsoes fotograficas? revelaram que
0s processos sao caracterizados por tracos radiais a partir do ponto de interacao,
conhecidos como estrelas. Alguns destes rastros sao reconhecidos como sendo pions,

outros representando nucleons e um deles sendo o remanescente do nicleo original.

A Figura 3.5 mostra, esquematicamente, algumas das particulas secundarias de um
“chuveiro” de raios cosmicos gerado a partir da interagao das particulas primarias de
raios césmicos com os constituintes atmosféricos. A figura ilustra trés tipos de com-
ponentes: componente méson-muodnica; componente eletromagnética; com-

ponente nuclednica.
3.2.2.1 Componente Méson-Muodnica

A componente Méson-Muonica é composta por dois componentes distintos dos raios

cdsmicos, a componente mesonica ¢ a componente mudnica.

A maior parte da componente mesonica é constituida de pions, 7. Da teoria nu-
clear, sabe-se que eles podem ter sido criados em processos de desintegracao na
interacao de um préton primario com os constituintes atmosféricos. Os pions sao
particulas que podem ser encontradas com cargas elétricas nula, positiva e negativa.
Os pions neutros decaem em aproximadamente 107'°s em um par de fétons, ini-
ciando a formacao da componente eletromagnética dos raios césmicos secundérios.
Os pions eletricamente carregados, que possuem um tempo de vida de aproximada-
mente 2,5 x 107%s, decaem em muons e neutrinos, formando um subconjunto de
particulas conhecido como componente muémica. O sinal das cargas deve ser

conservado neste processo que nés podemos escrever como sendo representado por:

+ +
oy (3.2)

T — U+

Os muons sao particulas bastante penetrantes, com massa de aproximadamente 210

vezes a massa do elétron e o tempo de vida (em repouso), é de aproximadamente

2Emulsdo fotografica consiste de uma chapa fotografica colocada em uma cdmara de ionizacdo.
Nesta camara sao inseridos graos microscépicos de prata nos quais as particulas de alta energia dos
raios cosmicos interagem, ocorrendo reacoes nucleares, formando tragos de particulas secundérias
na direcao radial a partir do ponto de interagao. Estes tracos ficam registrados em detalhes na chapa
fotogréfica podendo serem visualizados através de um microscopio apés a revelagdo da mesma.
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2 x 107%s tendo, como produto do decaimento, pares elétron-pésitrons e neutrinos,
como podemos ver na Equacao 3.3 (FORBUSH, 1993). Este tipo de particula sé
consegue atingir a superficie terrestre devido a sua velocidade relativistica, que pode

chegar a aproximadamente 0,96c¢.

put—et+uv 4w

u —e +v+v

3.2.2.2 Componente Eletromagnética

A componente eletromagnética dos raios césmicos € a de mais baixa energia, resul-
tante do decaimento de um 7° (pion neutro) da componente mesonica, em fétons,
que por sua vez, formam pares de elétron-pdsitron, que ao se aniquilarem, tornam-se

f6tons novamente.

Os pions neutros sao produzidos nas reagoes nucleares primarias (ver Figura 3.5).
No segundo estagio de seu decaimento formam-se pares elétron-poésitron produzidos
a partir de fotons. Varios modelos de decaimento foram propostos para os pions
neutros. A partir de razoes tedricas, os dois processos de decaimento mais provaveis

sao:

=5+,
0 (3.4)

™ —et +e +1.
O primeiro tipo de decaimento é aproximadamente 100 vezes mais provavel que o
segundo, que pode ser considerado como um tipo do primeiro decaimento, em que
um dos fétons se transformou em um par elétron-pdsitron simultaneamente com o

decaimento do 7°.

Desta forma, os pions neutros sao responsaveis por uma das partes da componente
eletromagnética. Outra parte é atribuida ao decaimento dos muons (ver Equagao
3.3).

Portanto, os elétrons da radiagao césmica secundéria originam-se do decaimento de
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muons negativos, nos processos de ionizacao, na producao de pares e na cascata
féton-elétron. Pésitrons sao originados no decaimento de muons positivos e da pro-
ducao de pares e desaparecem através da aniquilacao com elétrons dos atomos do

ar.

Outra importante contribuicao vem da emissao de fétons pela desaceleracao de
elétrons (“Bremsstrahlung”). Outras particulas carregadas irdo também contribuir
para o conteido de fotons. Contudo, sabe-se através da fisica atomica que a inten-
sidade da radiacao emitida pelas particulas carregadas, movendo-se em um campo
Coulombiano de um nticleo, é inversamente proporcional ao quadrado da massa
da particula. Conseqiientemente, a intensidade da radiacao emitida pelos nicleos e
muons através do efeito de “Bremsstrahlung”, é desprezivel quando comparado com

a emissao de fétons pela desaceleracao de elétrons.
3.2.2.3 Componente Nucleonica

A componente nuclednica desenvolve-se de maneira bastante complexa devido as
varias interagoes que ocorrem durante o crescimento de um chuveiro de particulas
na atmosfera. Alguns dos nucleons gerados nas cascatas mésons-nucleons, que sao
iniciadas quando um 7~ é capturado por um ntcleo, irao iniciar uma cascata nucleon-
nucleon e uma cascata meson-nucleon “secundéria”’. Deste modo, existem misturas
dos dois tipos. Isto é necessario, também, para distinguir as interagoes proton-nticleo

das néutron-nucleo.

A partir das caracteristicas da producao das particulas e dos processos de decai-
mento, podemos concluir que a composi¢ao dos raios céosmicos secundarios ird variar
com a altitude e com a profundidade da atmosfera. Os néutrons da componente
nucleonica sao especialmente variaveis, parte devido ao decaimento dos néutrons e

parte devido as reacoes nucleares.

Estas particulas secundarias s6 sao detectaveis no solo por causa das cascatas de

particulas que se formam devido a grande energia das mesmas.

Os detectores de raios césmicos mais utilizados atualmente para o estudo do clima
espacial s@o os monitores de néutrons e os telescépios de muons. As observacoes
de muons sao complementares aos estudos de néutrons. Os monitores de néutrons
detectam particulas desde a mais baixa energia acessivel a estagdes de solo ( 3

GeV) até aproximadamente 50 GeV. Telescopios de muons de superficie possuem
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respostas significantes desde aproximadamente 10 GeV até varias centenas de GeV,
e telescopios de muons subterraneos podem observar particulas com energias acima
de 1000 GeV (DULDIG, 2000). Alguns detalhes do funcionamento destes dois tipos

de detectores encontram-se sintetizados no capitulo que segue.
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CAPITULO 4
DETECTORES DE RAIOS COSMICOS

Neste capitulo serao descritos os dois equipamentos de detecgao de raios cosmicos, o
telescopio cintilador de muons e o monitor de néutrons, cujos dados serao utilizados
nesta dissertacao. Sera dada uma maior énfase ao telescépio cintilador de muons,
devido ao fato deste equipamento ter sido instalado recentemente no Brasil e seus

dados nao serem publicos.
4.1 Telescépio Cintilador de Muons (TCM)

Um protétipo do telescépio cintilador de muons esta instalado no prédio principal do
Observatorio Espacial do Sul - OES/CRSPE/INPE-MCT (Latitude 29°,26',24"S,
Longitude 53°,48', 38”0, Altitude 500m acima do nivel do mar). A Figura 4.1 mostra
uma fotografia do prédio principal do OES e a planta baixa da sala onde o TCM

estd instalado.
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FIGURA 4.1 - Foto do prédio principal do Observatério Espacial do Sul e configuracdo atual da sala
onde o TCM esté instalado.
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4.1.1 Montagem do Telescépio

O TCM consiste de 2 camadas de 4 detectores, como mostrado pelo esquema na
Figura 4.2. Estas camadas estao separadas por 1,73m de altura, intermediadas por
uma camada de chumbo com 5cm de espessura. Os detectores estao arranjados
na forma de um quadrado (2 x 2m) em cada camada, onde um lado é alinhado
a direcao Norte-Sul geografica. Cada detector é identificado por um nimero com
inicial U ou L para as camadas de cima e de baixo (U1, U2, U3, U4, L1, L2, L3,
L4), respectivamente. A Figura 4.3 mostra os detalhes internos dos detectores, o
pléstico cintilante (em amarelo), o tubo fotomultiplicador (em marrom), a placa de

pré-amplificagdo (o quadrado branco) e a caixa metdlica (em azul).

N+S

e

FIGURA 4.2 - Figura esquematica da disposi¢io FIGURA 4.3 - Detalhes dos sistemas que for-
dos detectores. mam os detectores.

4.1.2 Plastico Cintilante

No TCM, o plastico cintilante encontra-se no fundo de uma caixa metélica de 1, 6mm
de espessura (mostrado na Figura 4.3), com dimensées 1m x 1m x 0,1m. Ele é
composto por um material organico, cujos atomos tornam-se excitados quando as
particulas de raios césmicos (muons) transpassam-no. No momento em que estes
atomos voltam para seu nivel fundamental de energia, sao liberados fétons na faixa
do UV. Estes fétons liberados sao detectados por um tubo fotomultiplicador que se

encontra no topo da caixa metéalica.
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4.1.3 Tubo Fotomultiplicador

O tubo fotomultiplicador, como o préprio nome sugere, multiplica pequenos “flashes”
de luz (fétons na faixa de UV liberados pelo plastico cintilante), e os converte em um
sinal elétrico, que pode ser medido. A partir do tamanho do sinal elétrico medido
é possivel saber quantas particulas passaram através do plastico cintilante. O tubo
fotomultiplicador do TCM possui um diametro de 12, 7em. A Figura 4.4 mostra uma

fotografia de um tubo fotomultiplicador.

Quando um féton de UV incide no catodo foto-sensivel, um elétron livre é gerado
através do efeito fotoelétrico. Este elétron é atraido para o primeiro dinodo devido a
uma diferenca de potencial entre estes. Cada elétron que incide no primeiro dinodo
gera dois outros elétrons, que sao atraidos para o segundo dinodo, devido a uma
diferenca de potencial entre este e o primeiro dinodo, que é maior que aquela entre
o primeiro dinodo e o catodo foto-sensivel. Os elétrons gerados no segundo dinodo
serao atraidos para o terceiro e assim por diante, até que atinjam o anodo. Cada féton
que incide no fotocatodo, no final gerard aproximadamente 10° elétrons, formando
um sinal elétrico mensuravel por um circuito eletronico. A Figura 4.5 exemplifica o

funcionamento de um tubo fotomultiplicador.

Radiagéio ;
dinodo dinodo

(hv)
A\ G

| clétrons
secundarios

tatodo } anodo
to-sensivel '

Alta Tenséio _\M/\_\N\/\_ : saida para o
500 - 2000V amplificador
) _| te sinal

g

FIGURA 4.4 - Tubo Fotomultiplicador. FIGURA 4.5 - Esquema do funcionamento deste tubo.
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4.1.4 Circuitos Eletronicos

O diagrama de bloco dos circuitos eletronicos do telescépio é mostrado na Figura
4.8. Os pulsos de cada tubo fotomultiplicador sao amplificados 300 vezes por um
circuito pré-amplificador, acoplado a saida do tubo fotomultiplicador. A distribuicao
da altura diferencial de pulso proveniente de um detector apds sua amplificacao é
mostrada na Figura 4.6. O pico do lado direito é devido as particulas dos raios
cHdsmicos, enquanto que a parte pontilhada deve-se ao “background” de raios gamma
(7). A distribuigao do sinal de pulso dos raios césmicos tem um méximo para uma
certa altura de pulso, que se refere a altura de pico do pulso. A escolha de uma tensao
adequada diferencia os sinais provenientes dos muons dos sinais de ruidos, como raios
v, etc.. Esta tensao de discriminacao pré-estabelecida é fixada como sendo 0,5V,
assim, a alta tensao de cada tubo fotomultiplicador é ajustada separadamente. Para
compensar as diferencas na sensibilidade dos tubos fotomultiplicadores bem como
na eficiencia da cintilacao dos detectores, os seguintes procedimentos sao adotados

para o ajuste:

a) A alta tensdo de cada foto-tubo é ajustada pela insercao de um resistor
entre a saida da fonte de alta tensao comum e a rede de resistores do foto-
tubo, como mostrado na Figura 4.7, assim, as alturas de pico dos pulsos

de todos os tubos fotomultiplicadores coincidirao entre si.

b) A taxa de contagens para os varios componentes é obtida como fungao da

alta tensao comum, como mostrado na Figura 4.9.

¢) Para adquirir uma melhor estabilidade em observagdes continuas, a fonte
de alta tensao comum deve ser ajustada no ponto onde o declive nas curvas
da Figura 4.9 tenha um valor minimo. Porém, como visto nesta figura, tal
valor é diferente para as diferentes componentes. Desta forma, toma-se o

valor médio como sendo a tensao de operacao do detector.
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FIGURA 4.8 - Diagrama de bloco dos circuitos eletrdnicos do telescépio, mostrando o caminho do sinal
desde o detector até o sistema de gravacdo dos dados.

FONTE: Fujii (2001).

4.1.5 Sistema de Coincidéncia

No detector protétipo de muons do OES/CRSPE/INPE-MCT, os pulsos dos 8 de-

tectores das camadas superior e inferior dispoem de 16 maneiras para fornecer dados

aos circuitos de coincidéncia, gerando, assim, 9 canais direcionais do telescopio.

A Tabela 4.1 mostra as 16 maneiras para se obter os 9 canais direcionais do telescopio

73



PMT-SM (Amp. No. 1 Vd = 500mV)

10000

e A

—+— No.1-RA1122
—— No.2-RA962

—a— No.3-RA1017

///7 // —#— No.4-RA1078
—%— No.5-RAS75

—&— No.6-RABED

—— No.7-RA1169

No.8-RAB58

1000
625

600

Contagens/30s

a.c

700 725 750 775 800 B25 850

Voltagem (V)

FIGURA 4.9 - Dependéncia da taxa de contagens dos varios componentes pela variagdo da voltagem.

protétipo do Observatério Espacial do Sul. A Tabela 4.2 sumariza as caracteristicas
dos telescépios direcionais do detector de Sao Martinho da Serra, incluindo a rigidez
média (P,,) dos raios césmicos galacticos, calculado através da fungao de resposta

de muons na atmosfera para particulas primarias.

Este telescopio protétipo é idéntico aos telescopios de muons de Hobart (Austrélia)
e de Nagoya (Japao), exceto pelo fato de ter um menor nimero de detectores. Os
telescopios de Hobart e de Nagoya possuem 72 detectores nas camadas superior
e inferior, dispondo portanto, de 992 maneiras de coincidéncia, gerando 17 canais

direcionais.
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TABELA 4.1 - Disposicao dos detectores tomados dois a dois, formando os 9 canais direcionais.

Canais Direcionais Disposicao dos Detectores Tomados 2 a 2

Vertical Ul—-L1 U2—-L2 U3-1L3 U4 — L4

N Ul—-L3 U2 - 14

S U3 - L1 U4— L2

E U2—- L1 U4 —-L3

O Ul - L2 U3 —- L4

NE U2—-L3
NO Ul - L4

SE U4 - L1

SO U3—L2

TABELA 4.2 - Caracteristicas dos detectores direcionais de S30 Martinho da Serra.

Telescopio  Contédgem Horaria, FErro % P, GV

10%cph
Sao Martinho da Serra (29,4°S; 306,2°E)
A% 39 0,16 53
N 11 0,30 58
S 11 0,30 Y
E 11 0,30 59
O 11 0,30 56
NE 4.7 0,46 64
NO 0,4 0,43 61
SE 5.3 0,43 63
SO 5,9 0,43 60

4.1.6 Sistema de Gravacgao dos Dados

A saida dos pulsos do sistema de coincidéncia alimenta um sistema de aquisicao e
gravacao dos dados. Cada canal de gravagao consiste de 10 bits na escala binéria e
4 digitos de contador decimal com uma memoria “buffer” de 4 digitos. As contagens
acumuladas no contador decimal sao transferidas para a memoria “buffer” a cada
10 minutos e o contador é ajustado para o proximo periodo de acumulacao. O
conteido da memoria “buffer” e o cddigo da hora universal (UT), obtido de um relégio
eletronico, sao transferidos por um circuito para um computador “online”, via uma
salda serial RS232C. 20 canais de gravagao sao utilizados para registrar as taxas
de contagens da intensidade dos raios coésmicos de 9 direcoes, juntamente com as

contagens dos 8 detectores individuais, mais a contagem total das camadas superior
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e inferior. Outro canal de gravacao é usado para acumular pulsos de contagens de
um barometro digital por meio de um cristal de quartzo ressonante. A temperatura
da sala é medida por um termometro eletronico digital sendo registrada pelo mesmo
sistema de gravagao. A Figura 4.10 mostra o programa de aquisicao dos dados do
TCM.

- remi - [Remill | _ O] x|
FILE(F) HELP(H) OB H.¥. DATA 0.¥. STATUS I/0 Board Control Option =0 x|

— Ubservation —— — Data Select ——

HY. present time: [ 2003 /05 /27 O1:46:58

- last write time 2002 /05 /27 01:00:00
Nl

GATE SEL |
BTART (ol ; |
D100 I Ihterval Minute : =]
D&l = Momal £ Maintenance
STOP OFF Do2 e
GET STATUS | i QUIGK VIEW |
Co | 2
2003/06/23 2066 observation start ;I
#2003/05/23 2055 maintenance stop #2003/05/23 2013 maintenance start

#2003/05/23 1240 maintenance stop *2003/05/23 1851 maintenance start
*2003/05/23 1851 maintenance stop #2003/05/23 1851 maintenance start
<2003/06/23 1845 maintenance stop *2003/06/23 18:38 maintenance start
#2003/05/23 1835 maintenance stop *2003/05/23 18:28 maintenance start
#2003/05/23 18:23 maintenance stop *2003/05/23 18:15 maintenance start
2003406723 1741 ohservation stop 2003/06/09 1254 observation start

FIGURA 4.10 - Programa de aquisicdo de dados do Telescépio Cintilador de Muons de S3o Martinho
da Serra.

Este equipamento mostrou-se uma importante ferramenta para a previsao do Clima
Espacial, juntamente com os detectores de muons instalados nas cidades de Nagoya,
no Japao e em Hobart, na Austrdlia. Estes trés equipamentos fazem parte da rede
internacional de detectores de muons, cujos dados sao ulitizados para estudos de
previsao das estruturas solares que podem causar tempestades geomanéticas (MU-
NAKATA et al., 2000; MUNAKATA et al., 2001; Da Silva et al., 2004).

4.2 Monitor de Néutrons

Um monitor de néutrons tipico, como por exemplo, os monitores de néutrons man-
tidos pelo Instituto de Pesquisa Bartol da Universidade de Delaware, nos Estados
Unidos, e cujos dados serao utilizados nesta dissertacao, possui 18 contadores de

raios cosmicos. Eles sao arranjados em trés unidades, sendo que cada uma possui
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seis tubos contadores (Figura 4.2). As unidades sao cobertas por blocos de polietileno
e possuem seis tubos de aco inoxidavel, rodeados por mangas de polietileno, que por
sua vez, sao envoltos por anéis de chumbo. Os tubos de aco inoxidavel possuem um
comprimento de 2 metros e um diametro de 25 centimetros. Eles sao ocupados por
um gas chamado de trifluorideo de boro. Um fino fio condutor encontra-se no centro
do tubo, através do gas, estando conectado em um amplificador. Um computador

registra os dados.

FIGURA 4.11 - Monitor de Néutrons mantido pelo Instituto de Pesquisas Bartol da Universidade de
Delaware.

Os néutrons, gerados em um “chuveiro” de raios cosmicos, passam através da atmos-
fera, através do prédio onde o monitor de néutrons esta instalado e penetram no
revestimento de chumbo e de polietileno que reveste os detectores. A alta energia
destas particulas é reduzida pelo chumbo e pelo polietileno para aproximadamente
1/40 de eV - aproximadamente a mesma energia de uma molécula de ar. Com este
nivel de energia, um atomo de boro do contador absorve o néutron e fissiona-se em um
ion de hélio e um fon de litio rapidos. Estes fons energéticos retiram elétrons dos &to-
mos neutros dentro do tubo produzindo uma carga elétrica. A carga é detectada pelo
amplificador como uma contagem. Os monitores de néutrons construidos com reves-
timento de chumbo contam cerca de um néutron para cada raio césmico primério
que entra na atmosfera através de uma area igual a drea do monitor [Baseado no re-
latério niimero 5 das séries de relatérios cientificos do Instituto de Pesquisa Auroral,
de Abril 1996: http://www.bartol.udel.edu/ "neutronm/listen/main.html].
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CAPITULO 5
DADOS DOS RAIOS COSMICOS E DO MEIO INTERPLANETARIO

Neste capitulo, serao explorados os dados que foram utilizados para as analises nesta
dissertacao, como e onde eles sao encontrados e o que precisa ser feito para que estes

dados possam ser analisados com um alto nivel de confiabilidade.
5.1 Dados de Raios Césmicos
5.1.1 Dados do Telescopio Cintilador de Muons - TCM

Os dados do telescopio cintilador de muons nao sao dados publicos e por este motivo,
antes da andlise, precisa-se fazer uma reducao dos mesmos para que possam ser
analisados de forma confidvel. Os dados sao gravados em arquivo com formato .dat
diarios, com uma resolugao temporal de 1 hora, podendo ser visualizados na Figura
5.1.
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FIGURA 5.1 - Visualizacdo da disponibilizacdo dos dados do telescépio protétipo de Sdo Martinho da
Serra.

Cada linha corresponde a uma hora, sendo que a seqiiéncia estd na seguinte ordem:
ano (4 digitos), meés (2 digitos), dia (2 digitos), hora (2 digitos), minuto (2 digitos),
Ul (4 digitos), U2 (4 digitos), U3 (4 digitos), U4 (4 digitos), L1 (4 digitos), L2
(4 digitos), L3 (4 digitos), L4 (4 digitos), Us (4 digitos), Ls (4 digitos), WT (4
digitos), V (4 digitos), N (4 digitos), S (4 digitos), £ (4 digitos), W (4 digitos), NE
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(4 digitos), NW (4 digitos), SE (4 digitos), SW (4 digitos), PR (4 digitos), e RT
(4 digitos).

Ul,U2,U3,U4, L1, L2, L3, e L4 sao os dados de cada detector. Us, Ls, e WT sao as
contagens das particulas que passam pelos detectores que estao em cima, em baixo
e em ambas camadas, respectivamente. V' (Vertical), N (Norte), S (Sul), F (Leste),
W (Oeste), NE (Nordeste), NW (Noroeste), SE (Sudeste), e SW (Sudoeste) sao
os dados para cada diregao. A logica aparece sumarizada na Tabela 4.1 no capitulo

anterior.

Os quatro digitos dos dados sao valores divididos por certos parametros, que sao
dados na Tabela 5.1.

TABELA 5.1 - Pardmetros de multiplicacdo dos dados do Tesescépio Cintilador de Muons de S3o Mar-
tinho da Serra.

Parametro Detectores e Canais Direcionais

200 Ul U2 U3 U4 L1 L2 L3 L4
1000 Us Ls
4000 wT
40 N S E w
10 NE NW SE SW

Por exemplo: Dados de U1(4855) multiplicados pelo parametro (200) tornam-se
iguais aos valores reais de U1(971000contagens/hora). Além disso, RT sao os dados
de temperatura da sala e PR sao os dados da pressao atmosférica. Para determinar

o valor real de temperatura e de pressao, deve-se fazer os seguintes calculos:

Para temperatura, Temp em °C"

1
X p—
(ms) = 500 % 10° 7 T 200
3,6 x 10°
(5.1)
U=X 5,83

Temp = —3954.21U — 10724.26U>.
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Para a pressao, Press em psi:

1
(1,51 x 10% 4+ PR) * 80
3,6 x 109

T(ms) =

_ _ 2
C =199,47 4+ 4,35U — 122, 71U (5.2)

Ty = 27,59 + 0,81U + 19,3U% + 15, 25U

Press =C (1= 43) ((1-0,037) (1 7))

Estas equagoes foram fornecidas pelo fabricante do equipamento (Paroscientific,
Inc.).

O calculo do valor real da temperatura e da pressao atmosférica é necessario, pois
os raios cosmicos variam com estes parametros atmosféricos. Desta forma, ha neces-
sidade de se fazer uma correcao nos dados para que estes efeitos sejam eliminados,

e assim, os dados possam ser analisados sem as distorcoes atmosféricas.

A corregao dos dados de raios césmicos para eliminar os efeitos barométricos e da

temperatura ¢é feita utilizando a equagao abaixo:

% — BAp+ / a(h)AT (h)dh. (5:3)

onde p é a pressao atmosférica e T'(h) é a temperatura do ar no nivel atmosférico
h que sao calculados pelas Equacoes 5.1 e 5.2. O primeiro termo do lado direito da
equacao acima representa o efeito barométrico, sendo 3 o coeficiente barométrico,
enquanto o segundo termo é o efeito da temperatura e a(h) é o coeficiente da tem-

peratura, que depende da altura h.

Como a correcao do efeito da temperatura nos dados de muons é bastante complexa,
havendo a necessidade de possuir os dados de temperatura em funcao da altura,
somente a corregao do efeito barométrico é feita. A Figura 5.2 mostra, de cima para

baixo, os dados de pressao, os dados de raios cosmicos observados e no tltimo painel,
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os dados de raios césmicos corrigidos.

Corregdo do efeito baromeétrico nos dades de Sdo Martinho da Serra
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FIGURA 5.2 - Corregdo do efeito barométrico nos dados do telescépio de Sdo Martinho da Serra.

A intensidade é, portanto, representada pelo nimero de particulas registradas por
um detector por intervalo de tempo. O intervalo de tempo deve ser selecionado
de acordo com as propriedades do instrumento, assim como pela magnitude das

variagoes a serem estudadas.

Assim a intensidade relativa dos raios césmicos pode ser dada tanto em termos
da taxa de contagens, quanto em porcentagem da taxa de contagens média para
um periodo especifico. No caso desta analise, a intensidade relativa é calculada em

relagao a média dos dados do ano, utilizando-se a seguinte equagcao.

Contagens(Part./h) — MediaAnual .
MediaAnual

Contagens(%) = 100. (5.4)
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5.1.2 Dados dos Monitores de Néutrons

Os dados dos monitores de néutrons mantidos pelo Instituto de Pesquisa Bartol
da Universidade de Dalaware - Estados Unidos, estao disponiveis na pagina do In-
stituto [http://www.bartol.udel.edu/ " neutronm/|. Estes dados sao publicos, es-
tando disponiveis no formato ASCII, ja corrigidos para os efeitos atmosféricos. A
resolucao temporal dos dados de néutrons é de 1 hora, tal como a resolugao dos da-
dos de muons. O programa de monitoramento de néutrons do Instituto de Pesquisa
Bartol é financiado pela Fundacao Nacional de Ciéncias - ATM-0000315. As estagoes

de observacao disponibilizadas estao listadas na Tabela 5.2

TABELA 5.2 - Localizgdo das estacbes de observacdo de Néutrons da rede de monitores de néutrons.

Estacao Localizacao  Inico de Operacao
Polo Sul, Antartica 90°S 1964
McMurdo, Antartica 77.9°S 166.6°L 1960
Thule, Groenlandia  76.5°N 68.7°O 1957
Newark, Delaware ~ 39.7°N 75.7°O 1978

A estacao escolhida para andlise e comparacao com os resultados de muons do
telescopio de muons de Sao Martinho da Serra, foi a estacao de Newark, Delaware,
devido ao fato de as duas estagoes possuirem coordenadas geogréaficas parecidas e
também por apresentarem uma rigidez magnética semelhante. O TCM fica em uma
regiao de rigidez magnética entre 10 e 12 GeV', e o Monitor de Néutrons de Delaware

fica na regiao com rigidez magnética entre 4 e 6 GeV .
5.2 Dados do Meio Interplanetario

Para a identificagao das estruturas magnéticas do meio interplanetario foram utiliza-
dos dados dos instrumentos MAG - “Magnetometer” e SWEPAM - “Solar Wind FElec-
tron Proton Alpha Monitor” a bordo do satélite ACE - “Advanced Composition Ez-
plorer” que encontra-se orbitando o ponto Lagrangeano L1!. Os dados destes instru-
mentos, a exemplo dos dados de néutrons, sao dados publicos que podem ser encon-
trados no site do satélite ACE: http://www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/level2/.

Eles sao disponibilizados no formato ASCII, possuindo uma resolugao temporal de

!Ponto Lagrangeano L1 - Ponto de equilibrio gravitacional entre o Sol e a Terra, localizado em
aproximadamente 1,5 x 10%km a partir da Terra e aproximadamente 148,5 x 10%km a partir do
Sol, sobre a linha que liga a Terra ao Sol.
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64s e nao precisam de nenhum tipo de correcao, estando prontos para serem utiliza-

dos.
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CAPITULO 6
ANALISE E INTERPRETACAO DOS RESULTADOS
6.1 Introducao

Neste capitulo serao apresentados os principais resultados deste trabalho e suas
analises. Para tanto, foram analisados os eventos causados por estruturas magnéticas

do meio interplanetario durante o periodo de marco de 2001 a setembro de 2004.

Durante este periodo, foi possivel analisar um total de 138 eventos, dos quais 39
sao eventos de estruturas complexas, 64 sao de regides de interacao co-rotante -
CIRs, 15 sao de ICME-nuvem, 7 sao de ICMEs-nao nuvem e 12 sao de choques
interplanetérios, que estao divididos por ano, como mostram os graficos da Figura
6.1.

mComplexa © CIR MMNuvem MICME  Choques

FIGURA 6.1 - Graficos do nimero de eventos estudados, separados por estrutura, para cada ano.

As Figuras 6.2 e 6.3 mostram os histogramas com um ajuste normal dos dados
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FIGURA 6.2 - Histogramas das contagens de néutron separados por cada ano analisado.
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FIGURA 6.3 - Histogramas das contagens de muons separados por cada ano analisado.

brutos (Contagens/Hora) de Néutrons e Muons para cada ano. Percebe-se que a
distribuicao das contagens por hora nao varia muito de um ano para outro, ficando

em torno de 3257,42Conts/h para os Néutrons e 3960,3Conts/h para os muons.
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A Figura 6.3 mostra que existem menos contagens de muons no ano de 2003 do
que em qualquer outro. Isto se deve ao fato de que neste ano, um dos detectores do
telescopio de muons de Sao Martinho da Serra passou por problemas operacionais,
comprometendo uma boa parte dos dados. Por este motivo, os eventos desse periodo
nao foram incluidos na andlise. Por outro lado, pode-se perceber que as contagens
indicam um ligeiro aumento de 2001-2003 para 2004. Isto deve-se ao fato de que no
ano de 2004 o ciclo solar esta na fase descendente, e as contagens dos raios césmicos
aumenta com a diminui¢ao da atividade solar. A Tabela 6.1 mostra os valores das
médias e dos desvios padroes dos dados brutos de néutrons e muons para cada
ano analisado. Percebe-se que a média, tanto dos néutrons quanto dos muons, nao
varia significativamente de um ano para o outro, e o desvio padrao dos néutron
é significativamente maior que dos muons. Para os muons, vé-se um aumento do
desvio padrao nos dados de 2003, que se deve ao problema técnico no detector,

anteriormente comentado.

TABELA 6.1 - Médias e desvios padroes dos dados brutos de Néutrons e muons para cada ano.

2001 2002 2003 2004

Néutrons 3247,3+181,68  3211,84169,75  3213,4+106,66  3357,2+192, 21
muons 3974,4+45, 54 3949,2+33, 22 3914,8+83, 19 4002,8-:41, 64

As Figuras 6.4 e 6.5 mostram os histogramas do decréscimo de néutrons e muons
para cada ano analisado. Para o ano de 2001 existem mais eventos do que para o ano
de 2004. Isto ¢ esperado, pois 2001 é um ano de méaxima atividade solar, e portanto
com um nimero maior de estruturas interplanetdrias mais intensas em comparagao
com as estruturas que ocorrem na fase descendente do ciclo solar (como os anos de
2003 e 2004). Na maioria dos casos, os decréscimos relativos de raios cdsmicos sao
menores que 5%, havendo alguns casos em que o decréscimo chegou a mais de 15%,
para os néutrons, e mais de 10%, para os muons. Estes dois casos sdo devido a super
estrutura interplanetaria que atingiu a Terra em 29 de outubro de 2003. Outro fator
que contribuiu para a diminuicao do nimero de eventos em 2003 e 2004 é que, em
2003, o telescopio passou por problemas operacionais e no ano de 2004 somente os

eventos ocorridos até setembro foram analisados.

Os resultados serao apresentados nas préximas segoes separadamente, para cada

estrutura interplanetaria, de acordo com as diferentes caracteristicas apresentadas
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FIGURA 6.4 - Histogramas do decréscimo de néutrons separados por cada ano analisado.
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FIGURA 6.5 - Histogramas do decréscimo de muons separados por para cada ano analisado.

por cada uma, a fim de se obter uma melhor compreensao dos fendmenos envolvi-
dos. As caracteristicas individuais dos eventos estudados neste trabalho podem ser

visualizadas nas tabelas do Anexo A.
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6.2 Choques Interplanetarios

Sao classificadas como choques interplanetarios as estruturas que apresentam a forma
ao exemplo da Figura 6.6. Neste tipo de estrutura, somente os efeitos atribuidos ao
choque sao evidentes, o que se deve ao fato de uma onda de choque possuir uma
extensao longitudinal bem maior que a ejecao. Desta forma, é possivel que a Terra

e sua magnetosfera sejam atingidas somente pelo choque.
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FIGURA 6.6 - Estrutura de choque interplanetdrio, observado pelo satélite ACE no meio interplanetdrio,
e pelos detectores de raios cdsmicos em solo.

Nos graficos da Figura 6.6, tem-se a estrutura de choque interplanetario para o dia

10 de abril de 2004, e pode-se ver, de cima para baixo, a intensidade do campo
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magnético e seus componentes, B(nT'), Bx(nT), By(nT) e Bz(nT), a velocidade
do vento solar, V(km/s), a densidade de prétons, N(cm™), o angulo longitudinal,
¢, o indice Dst (nT') e as contagens relativas do monitor de néutrons de Newark,
New(%) e do canal vertical do telescépio de muons, V (%), em fungdo do tempo.
A linha vertical indica o instante de chegada do choque. Nos dois tltimos painéis,
ve-se claramente um decréscimo na intensidade relativa dos raios césmicos, causado

pelo choque interplanetario.

Para se estudar o comportamento geral dos raios césmicos frente aos choques in-
terplanetarios, foi feita uma andlise de época superposta dos 12 eventos de choques
interplanetarios identificados, relacionados por serem isolados. Nesta analise, foi es-
colhido como o tempo 0 o instante de chegada do choque e, a partir deste ponto,
tomou-se 48h antes e 72h depois. Esta andlise foi feita para todas as estruturas

estudadas nesta dissertacao.
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FIGURA 6.7 - Graficos de época superposta da intensidade do campo magnético, da velocidade do vento
solar, e das contagens relativas de néutrons e muons para choques interplanetarios.

90



Os gréaficos da andlise de época superposta podem ser visualizados na Figura 6.7.
Nesta figura temos, de cima para baixo, a magnitude do campo magnético inter-
planetario, |B|(nT'), a velocidade de prétons do vento solar, Vp(km/s), as conta-
gens relativas do monitor de néutrons de Newark, Contagens Néutrons (%) e as
contagens relativas do telescépio de muons de Sao Martinho da Serra, Contagens
Muons (%), em fungao do tempo em horas. As curvas pretas referem-se a média das
grandezas anteriormente citadas e as linhas vermelha e verde sao a média mais e
menos um desvio padrao, respectivamente. A linha vertical sélida indica o instante
de chegada do choque (tempo 0) e a linha vertical pontilhada indica o inicio médio
do decréscimo dos raios césmicos. Pode-se perceber claramente que o decréscimo na
intensidade relativa dos raios cosmicos é provocado pela passagem do choque, al-
cancando uma amplitude média de 2,98% para os néutrons e 1,89% para os muons,

em um intervalo de tempo de aproximadamente 11 horas.

A Figura 6.8 mostra os histogramas do decréscimo de néutrons e de muons, para os
eventos de choque interplanetario. Pode-se notar que o decréscimo de néutrons esta
distribuido entre 1 e 7 %, sendo que o maior nimero de ocorréncias é de, aproxi-
madamente, 2,5 %. J4 o decréscimo de muons estéa distribuido entre 1 e 5 %, sendo
que o maior numero de ocorréncias é de, aproximadamente, 1,5 %, concordando com

os valores médios dos decréscimos, anteriormente obtidos.

Os graficos da Figura 6.9 mostram um ajuste linear entre os decréscimos de néutrons
e muons em relagao a |B|', V' e |B|' « V' onde |B|' = |B|/5nT, V' = V/400km/s
e |BI'"« V' = |B| x V/(5bnT) * (400km/s). Esta normalizacao é feita a fim de se
comparar os resultados obtidos com trabalhos de outros autores que adotaram esta
metodologia. As correlagoes servem para determinar o parametro do vento solar mais
eficiente para o decréscimo dos raios césmicos. O parametro |B|" x V', proposto por
Belov e Ivanon (1997), é utilizado, j& que é um parametro necessario para calcular o
limite maximo da rigidez magnética dos raios césmicos, no qual um dado distirbio
interplanetario é capaz de modular estas particulas carregadas (DORMAN, 1963;
BELOV; IVANON, 1997). Belov et al. (2001) encontraram uma melhor correlagao
entre |B|" x V', calculada para as ejegoes de massa coronal e para as estruturas
associadas aos buracos coronais, em relacao ao decréscimo de néutrons dos raios
césmicos. Pretende-se determinar se este parametro também é o mais eficiente para

os outros tipos de estruturas estudadas nesta dissertacao.

Os valores do coeficiente de correlacao sao mostrados na Tabela 6.2, vée-se que, no
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FIGURA 6.8 - Histogramas do decréscimo de Néutrons (painel da esquerda) e de muons (painel da
direita), para eventos de choques interplanetdrios.

caso dos choques interplanetarios, o parametro do vento solar mais eficiente no de-
créscimo dos raios césmicos, tanto para néutrons quanto para muons, € o campo
magnético, seguido pelo produto deste campo pela velocidade do vento solar. Por-
tanto, estas observacoes indicam que o decréscimo dos raios césmicos é efetivamente
causado pela deriva das particulas de raios césmicos na regiao de campo magnético
turbulento atras do choque, com uma contribuicao da rigidez magnética da estru-

tura.

TABELA 6.2 - Coeficientes de correlacdo para os decréscimos de néutrons e muons para as estruturas
de choques interplanetarios.

Néutrons Muons
|B|' 0,71 0,79
\%4 0,24 0,49
|B|" « V' 0,60 0,78

As observagoes mostram claramente que os eventos de choque interplanetério estao

associados a um rapido decréscimo na intensidade dos raios csmicos e a um aumento
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FIGURA 6.9 - Correlacdes do decréscimo de néutrons e muons com |B|’, V' e | B|'*V’, respectivamente.



6.3 Ejecoes de Massa Coronal Interplanetarias sem Nuvem Magnética
- ICMEs

As estruturas de ICMEs sao as ejecoes de massa coronal observadas em 1AU que,
neste trabalho, foram consideradas como sendo as ejecoes de massa solar que nao

possuem a estrutura de nuvem magnética definida por (BURLAGA et al., 1981).
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FIGURA 6.10 - Estrutura ICME observada pelo satélite ACE a 1AU e pelos detectores de raios cédsmicos.

Na Figura 6.10, tem-se um exemplo de uma estrutura de ejecao de massa coronal
interplanetéaria para o dia 07 de setembro de 2002, mostrando, de cima para baixo,
a intensidade do campo magnético e seus componentes, B(nT'), Bx(nT), By(nT) e
Bz(nT), a velocidade do vento solar, V(km/s), a densidade de prétons, N(cm™3),

o angulo longitudinal, ¢, o indice Dst (nT) e as contagens relativas do monitor de
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néutrons de Newark, New(%) e do canal vertical do telescpio de muons, V (%), em

funcao do tempo.

A linha vertical indica o instante da chegada do choque gerado por esta estrutura.
Nos dois ultimos painéis, ve-se claramente um acentuado decréscimo na intensi-
dade relativa dos raios césmicos. Este tipo de estrutura difere-se do primeiro pela
estrutura de campo magnético mais complexa, apresentando quase todas as carac-
teristicas de uma ICME-nuvem magnética, a excegao da suave e lenta rotacao em um

dos componentes do campo magnético, como sugerido por Neugebauer e Goldstein
(1997).
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FIGURA 6.11 - Gréaficos de época sobreposta da intensidade do campo magnético, da velocidade do
vento solar e das contagens relativas de néutrons e muons, para ICMEs.

Na Figura 6.11 tem-se a analise de época superposta para a estrutura de ICME,
mostrando, de cima para baixo, a magnitude do campo magnético interplanetario,
|B| (nT), a velocidade de prétons do vento solar, Vp(km/s), as contagens relativas

do monitor de néutrons de Newark, Contagens Néutrons (%) e as contagens relativas
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do telescépio de muons de Sao Martinho da Serra, Contagens Muons (%), em funcao
do tempo em horas. A linha vertical sélida indica o instante de chegada do choque
(tempo 0), e a linha vertical pontilhada indica o inicio médio do decréscimo dos raios
césmicos. Observa-se que, no caso das ICMEs, o decréscimo dos raios césmicos,
em geral, ocorre em torno de 3h apds a chegada do choque, coincidindo com o
pico maximo do campo magnético na regiao turbulenta. As ICMEs causam um
decréscimo dos raios césmicos com amplitude média de 4,94% para néutrons e de

2, 87% para muons, em um intervalo de tempo de aproximadamente 12horas.

No. de Eventos

0 1 2 3 4 5 6 7 8 0 1 2 3 4 5 6 7 8

Decrascimo Néutrons (%) Decréscimo Muons (%)

FIGURA 6.12 - Histogramas do decréscimo de Néutrons (painel da esquerda) e de muons (painel da
direita), para eventos de ejecdes de massa coronal interplanetaria.

A Figura 6.12 mostra os histogramas do decréscimo de néutrons e de muons, para
eventos de ejecoes de massa coronal interplanetarias. Nota-se que o decréscimo de
néutrons estd distribuido principalmente entre 4 e 7 %, sendo que o maior nimero
de ocorréncias é em torno de 6,5 %. Ja o decréscimo de muons estd distribuido entre

1 e 4,5 %, com o maior nimero de ocorréncias em torno de 3,25 %.

O ajuste linear entre os decréscimos de néutrons e muons em relacao a |B|', V' e
|B|" % V', sdo mostrados na Figura 6.13, e os valores dos respectivos coeficientes de

correlacao podem ser visualizados na Tabela 6.3. Neste caso, o campo magnético
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TABELA 6.3 - Coeficientes de correlagdo para os decréscimos de néutrons e muons para as estruturas
de ICMEs.

Néutrons Muons
| B 0,58 0,40
\%4 0,36 -0,17
|B|" % V' 0,56 0,30

também foi o parametro mais eficiente no decréscimo tanto de néutrons quanto de
muons. A velocidade do vento solar é o que possui o menor coeficiente de corre-
lacao, sendo, portanto, o campo magnético, juntamente com a rigidez magnética da

estrutura os principais parametros no decréscimo dos raios cosmicos.

Nota-se, na Figura 6.13, que a correlacao dos parametros com o decréscimo dos raios
cHdsmicos parece ser nao linear, principalmente para o produto do campo magnético
com a velocidade do vento solar, devido ao ponto extremo da direita, que equivale
ao evento do dia 24/11/2001. Removendo-se este ponto nos ajustes de néutrons e de
muons e refazendo-se o ajuste linear dos pontos restantes teremos os coeficiente de

correlagao mostrados na Tabela 6.4.

TABELA 6.4 - Coeficientes de correlacdo para os decréscimos de néutrons e muons sem o ponto ex-
tremo.

Néutrons Muons

1B 0,32 0,76
1% 0,16  -0,55
Bl «xV' 031 0,71

Removendo-se o ponto extremo nos gréaficos, obtém-se coeficientes de correlacao mais
baixos que os anteriores, exceto para as correlacoes entre o decréscimo de muons
com |B|" e com |B| * V', mas, mesmo assim, o campo magnético permanece sendo

o principal parametro modulador dos raios césmicos.
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FIGURA 6.13 - Correla¢des do decréscimo de néutrons e muons com |B|’, V' e |B|' x V', respectiva-
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6.4 Ejecoes de Massa Coronal com Nuvens Magnéticas - ICMEs-Nuvem

Um tipo especifico de CMEs sao as nuvens magnéticas, como foi explicado no Capi-
tulo 2. Na Figura 6.14, tem-se um exemplo de estrutura de nuvem magnética a 1AU
para o dia 27 de maio de 2001, observando-se de cima para baixo, a intensidade
do campo magnético e seus componentes, B(nT), Bx(nT), By(nT) e Bz(nT), a
velocidade do vento solar, V(km/s), a densidade de prétons, N(cm™3), o angulo
longitudinal, ¢, o indice Dst (nT') e as contagens relativas do monitor de néutrons
de Newark, New(%) e do canal vertical do telescépio de muons, V (%), em funcao do
tempo. A primeira linha vertical indica o instante da chegada do choque, e as outras
duas delimitam a nuvem magnética, de acordo com as caracteristicas das nuvens
magnéticas descritas por Neugebauer e Goldstein (1997). Nos dois ultimos painéis,
vé-se claramente um decréscimo na intensidade relativa dos raios césmicos, causado

pela estrutura em questao.
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FIGURA 6.14 - Estrutura de ICME-nuvem observada no meio interplanetario, pelo satélite ACE em
1AU, e pelos detectores de raios césmicos de superficie.
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FIGURA 6.15 - Gréficos de época superposta da intensidade do campo magnético, da velocidade do
vento solar e das contagens relativas de néutrons e muons, para ICMEs-nuvem.

A Figura 6.15 mostra a andlise de época superposta para as estruturas de nuvem
magnética, onde tem-se, de cima para baixo, a magnitude do campo magnético
interplanetario, |B| (nT'), a velocidade de prétons do vento solar, Vp(km/s), as con-
tagens relativas do monitor de néutrons de Newark, Contagens Néutrons (%) e as
contagens relativas do telescépio de muons de Sao Martinho da Serra, Contagens
Muons (%), em fungao do tempo em horas. A linha vertical sélida indica o instante
de chegada do choque (tempo 0), e a linha vertical pontilhada indica, neste caso,
o inicio médio da nuvem magnética, que ocorre aproximadamente 8,4horas apds o
choque. Percebe-se que, no caso das ICME-nuvens, o decréscimo dos raios césmicos,
em geral, inicia aproximadamente junto com o choque. As ICMEs-nuvem causam
um decréscimo dos raios césmicos com amplitude média de 5, 3%, para néutrons, e

de 3, 1%, para muons.

A Figura 6.16 mostra os histogramas do decréscimo de néutrons e de muons para
eventos de ejecoes de massa coronal interplanetarias com nuvem magnética. Nota-

se que o decréscimo de néutrons estd distribuido principalmente entre 1 e 8 %,
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FIGURA 6.16 - Histogramas do decréscimo de Néutrons (painel da esquerda) e de muons (painel da
direita), para eventos de ICMEs-nuvem.

havendo uma ocorréncia de aproximadamente 11 %, referente a estrutura ocorrida
em 11/04/2001 (circulo vermelho) e outra em aproximadamente 17 %, referente a
estrutura que ocorreu em 29/10/2003 (evento de “Halloween” no circulo azul escuro).
O maior numero de ocorréncias para o decréscimo de néutrons é em torno de 5 %.
J4 o decréscimo de muons esté distribuido entre 1 e 4 %, havendo uma ocorréncia
proxima de 5,5 %, referente a estrutra ocorrida em 11/04/2001 (circulo vermelho)
e outra referente ao evento de “Halloween” do dia 29/10/2003 (circulo azul escuro).

O maior numero de ocorréncias para o decréscimo de muons é de aproximadamente

1,5 %.
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FIGURA 6.17 - Correlagdes do decréscimo de néutrons e muons com |B|’, V' e |B| % V', respectiva-

mente.

Os ajustes lineares entre os decréscimos de néutrons e muons em relagao a |B|', V'

e |B|"x V' sdo mostrados na Figura 6.17, e os respectivos coeficientes de correlagao
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sao mostrados na Tabela 6.5. Para as ICMEs-nuvem, o produto do campo magnético
pela velocidade do vento solar foi o parametro mais eficiente no decréscimo tanto
de néutrons quanto de muons, sendo o campo magnético o parametro que possui o

menor coeficiente de correlacao.

TABELA 6.5 - Coeficientes de correlacdo para os decréscimos de néutrons e muons para as estruturas
de ICMEs-nuvem.

Néutrons Muons

1B 0,62 0,63
V! 0,87 0,92
Bl «V' 0,90 0,94

A Figura 6.15 mostra que o decréscimo dos raios césmicos ocorre principalmente na
regiao de turbuléncia do campo magnético, entre o choque e a nuvem magnética,
indicando que o fator que causou o decréscimo é exatamente a rigidez magnética da
regiao de turbuléncia do campo magnético, concordando com os resultados obtidos
por Belov et al. (2001).
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6.5 Regiao de Interacao Co-rotante - CIR

Na fase descendente do ciclo solar, as CIRs sao as estruturas mais numerosas, devido

a migracao dos buracos coronais para regioes de mais baixa latitude solar.

[ SR | e Y )

1o | | l l .
O 0301 04401 0aa01

Time (From 02-Jan-2003 to 05-Jan-2003)

FIGURA 6.18 - Estrutura de CIR observada no meio interplanetario pelo satélite ACE a 1AU e pelos
detectores de raios césmicos de superficie.

A Figura 6.18 mostra um exemplo de uma estrutura de regiao de interagao co-rotante
para o dia 03 de janeiro de 2003, observando-se de cima para baixo, a intensidade
do campo magnético e seus componentes, B(nT'), Bx(nT), By(nT) e Bz(nT), a ve-
locidade do vento solar, V(km/s), a densidade de prétons, N(cm ™), a temperatura
de prétons, T'(K), o angulo longitudinal, ¢ e as contagens relativas do monitor de
néutrons de Newark, New(%) e do canal vertical do telescépio de muons, V(%), em
funcao do tempo. A primeira linha vertical indica o instante de inicio da regiao de

interacao e a outra indica seu final. Nos dois ultimos painéis, vé-se um decréscimo
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sutil na intensidade relativa dos raios césmicos causado pela CIR.
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FIGURA 6.19 - Gréficos de época superposta da intensidade do campo magnético, da velocidade do
vento solar e das contagens relativas de néutrons e muons, para CIRs.

A Figura 6.19 mostra a andlise de época superposta, tendo, de cima para baixo, a
magnitude do campo magnético interplanetario, |B| (nT"), a velocidade de prétons
do vento solar, Vp(km/s), as contagens relativas do monitor de néutrons de Newark,
Cont.(%) e as contagens relativas do telescopio de muons de Sao Martinho da Serra,
Cont.(%), em funcao do tempo em horas. A linha vertical sélida indica o inicio da
regiao de interacao (tempo 0), e a linha vertical pontilhada indica o inicio médio
do decréscimo dos raios cosmicos. Percebe-se que, no caso das CIRs, o decréscimo
dos raios cosmicos inicia, geralmente, em torno de 6 horas apds o inicio da regiao de

interacao, com amplitude média de 1,93% para néutrons e de 1,29% para muons.

Embora as médias dos decréscimos dos raios césmicos causados pelas CIRs pos-
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suam os valores indicados acima, nao é possivel visualizar decréscimos com estas

amplitudes nos graficos de época superposta, mostrados na Figura 6.19.

Uma estrutura solar que desloca-se no meio interplanetario, causa um aumento da
anisotropia das particulas de raios césmicos, desta forma, é possivel visualizar de-
créscimos recorrentes de raios cosmicos com periodos iguais ao periodo de rotagao
da Terra (24 horas). Este efeito torna-se bastante visivel nos eventos de CIRs, como
pode ser notado na Figura 6.18, pois este tipo de estruturas solar possui uma veloci-
dade baixa e possui um poder de modulagao menor que as outras estruturas solares
estudadas nesta dissertagao, possibilitando que a Terra complete varias rotacoes

durante o deslocamento desta estrutura pelo meio interplanetario.
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No. de Eventos

4 0 1 2 3 4 5 6 41 0 1 2 3 4 5 6
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FIGURA 6.20 - Histogramas do decréscimo de Néutrons (painel da esquerda) e de muons (painel da
direita), para eventos de regides de interagdo co-rotante.

A Figura 6.20 mostra os histogramas do decréscimo de néutrons e de muons, para
eventos de regioes de interagao co-rotante. Nota-se que o decréscimo de néutrons esta
distribuido principalmente entre 0 e 5 %, sendo o maior nimero aproximadamente
1,75 %. Ja o decréscimo de muons esta distribuido entre 0 e 3,5 %, onde o maior

ntimero de ocorréncias é de 1,25 %.
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FIGURA 6.21 - Correla¢des do decréscimo de néutrons e muons com |B|’, V' e |B|' x V', respectiva-
mente, para as CIRs.

A Figura 6.21 mostra o ajuste linear entre os decréscimos de néutrons e muons em

relacdo a |B|', V' e |B|" x V' cujos respectivos coeficientes de correlagdo podem ser
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visualizados na Tabela 6.6.

TABELA 6.6 - Coeficientes de correlacdo para os decréscimos de néutrons e muons para as estruturas
de CIRs.

Néutrons Muons

1BJ 0,42 0,42
1% -0,03 0,20
B« V' 0,32 0,42

Para as CIRs, o campo magnético é o parametro mais eficiente no decréscimo tanto
de néutrons quanto de muons, juntamente com a rigidez magnética das estruturas.

A velocidade do vento solar possui um coeficiente de correlagao bastante baixo.
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6.6 Estruturas Complexas

Nesta secao serao analisadas as estruturas complexas, ou seja, as estruturas que ap-
resentam dois ou mais tipos de estruturas diferentes, ou iguais, interagindo uma com
a outra, alterando as caracteristicas do campo magnético e de plasma no meio in-

terplanetario (como, por exemplo, ICME-nuvem + CIR ou ICME + ICME-nuvem).
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FIGURA 6.22 - Estrutura complexa observada no meio interplanetério pelo satélite ACE a 1AU e pelos
detectores de raios césmicos de superficie.

A Figura 6.22 mostra um exemplo de uma estrutura complexa constituida de dois
choques e uma CIR a 1AU, que ocorreu nos dias 07 e 08 de abril de 2001. Vé-se,
de cima para baixo, a intensidade do campo magnético e seus componentes, B(nT),
Bz(nT), By(nT) e Bz(nT), a velocidade de prétons do vento solar, V(km/s), a

densidade de prétons, N(em™3), o angulo longitudinal, ¢, o indice Dst (nT) e as
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contagens relativas do monitor de néutrons de Newark, New(%) e do canal vertical
do telescopio de muons, V (%), em fun¢ao do tempo. A primeira linha vertical indica
a primeira estrutura (um choque interplanetario), a outra linha indica o inicio da
segunda estrutura, que se trata da interacao de um choque com uma CIR. Nos dois
ultimos painéis, vé-se claramente dois decréscimos na intensidade relativa dos raios
césmicos, onde um foi causado pelo primeiro choque, que em sua fase de recuper-
acao foi novamente intensificado pela segunda estrutura. Percebe-se que o segundo

decréscimo sofreu a influéncia da primeira estrutura.
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FIGURA 6.23 - Gréficos de época sobreposta da intensidade do campo magnético, da velocidade do
vento solar e das contagens relativas de néutrons e muons, para estruturas complexas.

Na Figura 6.23, temos a analise de época superposta das estruturas complexas, e
observa-se, de cima para baixo, a magnitude do campo magnético interplanetario,
|B| (nT), a velocidade de prétons do vento solar, Vp(km/s), as contagens relativas
do monitor de néutrons de Newark, Cont.(%) e as contagens relativas do telescépio
de muons de Sao Martinho da Serra, Cont.(%), em funcdo do tempo em horas. A

linha vertical sélida indica o instante de chegada do choque principal (tempo 0), que
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¢ o choque gerado pela estrutura que causou o maior decréscimo dos raios cosmicos,
e a linha vertical pontilhada indica o inicio médio deste decréscimo. Percebe-se que,
no caso dos eventos complexos, o decréscimo dos raios cosmicos, em geral, ocorre
em torno de 4 horas apds a chegada do choque principal, coincidindo com o pico
maximo na regiao turbulenta do campo magnético. Os eventos complexos causam
um decréscimo dos raios césmicos com amplitude média de 3,01% para néutrons e

de 1,78% para muons.

20 T T T T T 20 T T T T T
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No. de Eventos
=
o
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Decréscimo Néutrons (%) Decréscimo Muons (%)

FIGURA 6.24 - Histogramas do decréscimo de Néutrons (painel da esquerda) e de muons (painel da
direita), para eventos de estruturas complexas.

A Figura 6.24 mostra os histogramas do decréscimo de néutrons e de muons, para
eventos complexos. Observa-se que o decréscimo de néutrons esta distribuido prin-
cipalmente entre 0 ¢ 9 % cujo maior nimero de ocorréncias é em torno de 2,5 %.
Ja o decréscimo de muons estd distribuido entre 0 e 5 % cujo maior nimero de

ocorréncias para o decréscimo de muons é em torno de 1,5 %.
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FIGURA 6.25 - Correlagdes do decréscimo de néutrons e muons com |B|’, V' e |B| % V', respectiva-

mente, para eventos complexos.

Os ajustes lineares entre os decréscimos de néutrons e de muons em relagao a | B/,

V' e |B|' « V' para as estruturas complexas sao mostrados na Figura 6.25 cujos

respectivos coeficientes de correlagao sao mostrados na Tabela 6.7.
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TABELA 6.7 - Coeficientes de correlagdo para os decréscimos de néutrons e muons para as estruturas
complexas.

Néutrons Muons
|B|' 0,79 0,70
\%4 0,45 0,54
|B|" % V' 0,70 0,67

Para os eventos complexos, o campo magnético é o parametro mais eficiente no
decréscimo tanto de néutrons quanto de muons, indicando que a deriva das particulas
dos raios césmicos no campo magnético da estrutura, ajudada pela rigidez magnética

da mesma ¢ que causa o decréscimo das contagens destas particulas.

A Tabela 6.8 sumariza os valores dos decréscimos de néutrons e muons para as
diferentes estruturas estudadas, e a Figura 6.26 mostra um grafico com o valor das

médias e seus respectivos desvios padroes.

TABELA 6.8 - Valores médios e desvios padroes dos decréscimos de néutrons e muons.

Estruturas Interplanetarias Decaimento Néutrons Decaimento muons

Choques 2,984+ 1,76 1,89 +£1,17
ICME-nao nuvem 4,94 +1,59 2,87+0,75
ICME-nuvem 5,28 + 3,88 3,10 £ 2,22
CIRs 1,93 £ 1,01 1,294+ 0,64
Entruturas Complexas 3,01 £1,91 1,78+ 1,09

Percebe-se que os maiores decréscimos individuais foram causados por ICME-nuvens
e, conseqiientemente, na média, as ICMEs-nuvem sao as estruturas que causam o
maior decréscimo nos raios césmicos, tanto de néutrons quanto de muons, seguidas
pelas estruturas de ICME-nao nuvem. As estruturas que possuem o menor poder
de modulacao dos raios cdésmicos sao as regioes de interacao co-rotantes, devido ao
fato de a intensificagao do campo magnético nao ser muito intensa para este tipo
de estrutura. Ja as ICMEs-nuvem e nao nuvem causam uma grande intensificagao
do campo magnético, fazendo com que os raios césmicos sejam desviados pelo efeito
de deriva das particulas, tendo também uma contribuicao da rigidez magnética das

estruturas.
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FIGURA 6.26 - Valores médios e desvios padrdes do decréscimo de néutrons e muons para as diferentes
estruturas solares.
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CAPITULO 7
ANALISE ESPECTRAL E ONDELETAS DOS RAIOS COSMICOS
7.1 Transformada de Ondeletas

A transformada ondeleta é uma ferramenta muito poderosa para analisar sinais nao
estacionarios, sendo usada para obter expansoes de um sinal usando fungoes on-
deletas (“wavelets”), as quais tém boas propriedades de localiza¢do no dominio no
tempo e de freqiiéncia (PERCIVAL; WALDEN, 2000). A principal caracteristica da
transformada ondeleta é o fato dela ser local, pois tem suporte compacto e é bem
definida em uma regiao do espaco, em oposicao a transformada de Fourier, que é
global (definida em todo o espago). Ela permite, portanto, a localizagao de singular-
idades cujas contribuic¢oes, na aplicacao da transformada de Fourier, encontram-se
distribuidas entre varios coeficientes. Assim como a andlise de Fourier quebra um
sinal em ondas seno de varias freqiiéncias, a ondeleta quebra um sinal em versoes
deslocadas/transladadas e escaladas (dilatadas ou comprimidas) da ondeleta mae,
cada qual multiplicada por um coeficiente apropriado. A transformada ondeleta pode
ser continua ou discreta. A transformada continua calcula coeficientes em qualquer
escala possivel, enquanto a transformada ondeleta discreta escolhe escalas e posicoes
baseadas na poténcia de dois - as escalas e posicoes diadicas. Portanto a ondeleta

discreta é uma sub-amostragem da continua nas escalas diddicas 2971, j = 1,2.

A transformada ondeleta continua aplicada a uma série pode resultar em um mapa
ondeleta, o qual é um grafico em codigo de cores ou escala de cinza dos coeficientes
ondeleta computados sobre o intervalo de tempo e a escala. O mapa ondeleta descreve
a relagao temporal existente em varios eventos de diferentes tamanhos e quantifica
sua magnitude. O eixo temporal é comum aos dados brutos, e constitui a abscissa do
grafico. A ordenada corresponde a escala, no caso de uma série temporal aos perio-
dos, e é geralmente logaritmica. Curtas duragoes ou altas freqiiéncias sao plotadas
no topo do mapa e longas duracoes ou baixas freqiiéncias na base do mapa. Os
coeficientes ondeleta sao linhas de contorno em cédigo de cores. A transformada on-
deleta complexa de Morlet é utilizada neste capitulo por ser adequada para detectar
variacoes nas periodicidades de sinais geofisicos de uma maneira continua ao longo
de escalas de tempo. A ondeleta de Morlet é uma onda plana modulada por uma
fungao Gaussiana (TORRENCE; COMPO, 1998; PERCIVAL; WALDEN, 2000), dada pela

equacao:
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A transformada ondeleta discreta pode ser utilizada em analise de multi-resolucao, a
qual estuda sinais ou processos representados em diferentes resolugoes e desenvolve
um mecanismo eficiente para ir de uma resolu¢ao a outra (PERCIVAL; WALDEN,
2000). A transformada ondeleta é baseada na andlise de sinais em seus compo-
nentes utilizando um conjunto de fungoes bases. As fungoes bases ondeleta estao
relacionadas uma a outra por escalamento e translacao. A funcao ondeleta original,

a ondeleta mae, é utilizada para gerar todas as fungoes basicas.
7.2 Analise Ondeleta de Morlet dos Dados de Raios Césmicos

A andlise espectral por ondeletas permite verificar a evolucao de caracteristicas nao
estacionarias das séries temporais, tais como identificar em que intervalo de tempo
determinadas periodicidades estao presentes e sao mais fortes. Neste trabalho realiza-
se a aplicacao da ondeleta de Morlet aos dados de raios cosmicos dos detectores de

Newark (néutrons) e de Sdo Martinho da Serra (muons).

As séries temporais utilizadas nesta analise compreendem o periodo entre os dias
26/10/2001 até 11/10/2002, tanto para néutrons quanto para muons, periodo este
que nao apresenta falhas nos dados e mostra-se suficiente para mostrar algumas

periodicidades importantes.

A Figura 7.1 mostra o mapa de poténcia espectral (escala de cores) como fungao da
freqiiéncia/periodo (em horas) e do tempo, para os dados de néutrons nao corrigidos
para o efeito barométrico da atmosfera terrestre. A regiao externa a curva parabdlica
nesta figura indica a regiao do Cone de Influéncia (TORRENCE; COMPO, 1998), onde
os efeitos de borda, devido ao processo de preencher (“padding”) a série com zeros
tornam-se importantes e podem afetar a magnitude da poténcia espectral. Esta
regiao nao pode, portanto, ser analisada com relagao a periodicidades. As regioes
demarcadas por curvas espessas indicam as periodicidades significativas ao nivel de
confianca de 95%.

Nota-se na Figura 7.1 a presenga de periodicidades préximas a 807 horas (aproxi-
madamente 33 dias) cuja poténcia ndo é muito alta. Fora das curvas que indicam as

periodicidades significativas ao nivel de confianca de 95% existe um indicio de uma
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SMS Contagens Neutrons - dia 26/10/2001 - 11/10/2002
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FIGURA 7.1 - Espectro de poténcia de ondeleta de Morlet dos dados de néutrons n3o corrigidos para
o efeito barométrico.

periodicidade de aproximadamente 24 horas. Pode-se perceber que as periodicidades

mais significativas encontram-se bastante distribuidas entre 41 horas até 1058 horas.

Apds uma correcao destes dados para o efeito da pressao atmosférica, pode-se perce-
ber na Figura 7.2 que as periodicidades de 807 horas se concentraram em periodos
de tempo especificos (entre 03/02 a 14/05 e 03/07 a 11/10) e em periodos maiores
de 615 horas (aproximadamente 27 dias), apresentando uma poténcia maior que

anteriormente, sem a corregao.

Nota-se, também que o periodo em torno de 24 horas continua presente, mas com

uma maior intermiténcia e ainda fora do nivel de confianca.

As Figuras 7.3 mostram a anélise espectral Multi-Taper dos dados, integrados durate
todo o intervalo adotado para analise, de néutrons nao corrigido e corrigido pelo
efeito da pressao atmosférica, respectivamente. Nestas figuras pode-se ver claramente

o resultado da corregao do efeito atmosférico realizado sobre os dados de néutrons,
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onde o pico de 12 e 8 horas nao aparecem na analise espectral dos dados corrigidos.
Com isto conclui-se que a correcao feita nos dados de néutrons retira totalmente os

efeitos atmosféricos sobre os néutrons formados na atmosfera terrestre.
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SMS Contagens Muons - dia 26/10/2001 - 11/10/2002
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FIGURA 7.4 - Espectro de poténcia de ondeleta de Morlet dos dados de muons n3o corrigidos para o
efeito barométrico.

Para os dados de muons nao corrigidos para o efeito da pressao atmosférica temos
o mapa de poténcias mostrado na Figura 7.4. As periodicidades encontradas foram
praticamente as mesmas que as encontradas para os dados de néutrons nao corrigi-
dos: entre 615 e 807 horas, com uma poténcia maior para os muons do que para os
néutrons, e o periodo de 24 horas mostra-se mais visivel para os muons, apresentando
também um periodo de 12 horas. Estes ultimos ocorrem, a exemplo dos néutrons,
fora do nivel de confianca. Aqui também pode-se notar que as periodicidades mais

significativas encontram-se bastante distribuidas entre 92 horas até 1058 horas.

Apo6s a correcao destes dados para o efeito da pressao atmosférica, pode-se perceber
na Figura 7.5 que as periodicidades entre 615 e 807 horas também se concentraram

em periodos de tempo especificos (entre 15/12 a 14/05 e 03/07 a mais de 22/08),

mantendo a poténcia igual ao caso sem a correcao.

Nota-se, também que o periodo em torno de 24 horas continua presente, e o periodo
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SMS Contagens Muons - dia 26/10/2001 - 11/10/2002
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FIGURA 7.5 - Espectro de poténcia de ondeleta de Morlet dos dados de muons corrigidos para o efeito
barométrico.

de 12 horas praticamente sumiu, mas permanecem fora do nivel de confianca. Isto
deve-se a correcao do efeito barométrico nos dados de muons, fazendo com que
as variacoes de 12 horas fossem eliminadas, mostrando que a correcao adotada é

bastante satisfatoria.

As Figuras 7.6 mostram a analise espectral Multi-Taper dos dados de muons nao
corrigido e corrigido pelo efeito da pressao atmosférica, respectivamente. Aqui tam-
bém pode-se ver claramente o resultado da corregao do efeito atmosférico realizado
sobre os dados de muons, onde o pico de 12 horas diminui bastante de intensidade,
mas nao desaparece completamente e o pico de 8 horas desaparece completamente
na analise espectral dos dados corrigidos. Isto mostra que o efeito atmosférico nao
é totalmente removido dos dados de muons. Os muons sao particulas muito suscep-
tiveis aos efeitos atmosféricos de pressao e de temperatura, mas como ¢ feito somente
a correcao do efeito barométrico, os dados continuam contaminados pelo efeito da

temperatura atmosférica. Como foi explicado no Capitulo 5, a corregao do efeito de
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FIGURA 7.6 - Andlise espectral Multi-Taper dos dados n3o corrigidos e corrigidos de muons, respecti-

temperatura nos dados de muons é bastante complexa, necessitando do perfil de
temperatura da superficie até o topo da atmosfera terrestre do local onde o detector
se encontra, uma vez que tanto o coeficiente de temperatura como a prépria a tem-
peratura dependem da altura, como indicado na Equacao 5.3 da correcao dos efeitos
atmosféricos. O efeito de temperatura nos raios cosmicos, principalmente para os
muons, s6 torna-se relevante nos casos de grandes tempos de amostragem dos da-
dos, no caso do detector de muons, cujos dados foram utilizados nesta dissertagao,

o tempo de amostragem de 1 hora faz com que o efeito de temperatura possa ser



CAPITULO 8
CONCLUSOES

No estudo do comportamento dos raios césmicos em relacao a diferentes estruturas
magnéticas do meio interplanetario, pode-se comprovar que o fluxo deste tipo de
particulas no espaco interplanetario sofre a influéncia das diferentes estruturas so-

lares.

As ICMEs-nuvem sao as estruturas que mais modulam os raios cdsmicos, causando
um decréscimo médio de 5,28 & 3, 88% para os néutrons e de 3,10 £ 2, 22% para os
muons. O decréscimo inicia 2 horas apds o choque gerado por esta estrutura e dura

aproximadamente 13 horas.

As ICMEs causando um decréscimo médio de 4,94 + 1,59% para os néutrons e de
2,87+ 0, 75% para os muons. O decréscimo inicia 3 horas apds o choque gerado por

esta estrutura, durando aproximadamente 12 horas.

As Estruturas Complexas causando um decréscimo médio de 3,01 & 1,91% para
os néutrons e de 1,78 4+ 1,09% para os muons. O decréscimo inicia 4 horas apds o

choque principal gerado por esta estrutura, durando aproximadamente 10 horas.

Os Choques Interplanetérios causando um decréscimo médio de 2,98 + 1, 76% para
os néutrons e de 1,89 & 1,17% para os muons. O decréscimo inicia praticamente

junto com o choque, durando aproximadamente 11 horas.

As CIRs sao as estruturas que menos influéncia possuem sobre o decréscimo dos
raios césmicos, possuindo um decréscimo médio de 1,93 & 1,01% para néutrons e
de 1,29 4+ 0, 64% para muons. O decréscimo inicia aproximadamente 6 horas apds o
inicio da CIR.

Nos Choques Interplanetéarios, ICMEs, CIRs e Estruturas Complexas, o parametro
que possui a melhor correlacao com o decréscimo dos raios césmicos € o campo
magnético | B[, cujos coeficientes de correlacao valem R = 0,71, R = 0,58, R = 0,42
e R=0,79, para os Neutrons e R = 0,79, R = 0,40, R = 0,42 e R = 0,70, para
os muons, respectivamente. Para as ICMEs as correlacoes do decréscimo dos raios
cHésmicos com os parametros do vento solar parecem ser nao-linear, desta forma,

tirando-se o ponto extremo, encontrou-se que o campo magnético |B|" é o parametro
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com maior correlagao, cujos coeficientes valem, R = 0,32 para néutrons e R =
0,76 para muons. Com isto conclui-se que a deriva das particulas devido ao campo

magnético destas estruturas foi o principal parametro modulador dos raios césmicos.

Ja para as ICMEs-nuvem, o parametro melhor correlacionado com o decréscimo
dos raios cosmicos é o produto do campo magnético pela velocidade do vento solar
|B|" V', com coeficientes de correlagao R = 0,90 para os néutrons e R = 0, 94 para
os muons, respectivamente. Neste caso a causa do decréscimo dos raios cosmicos
¢é atribuida a rigidez magnética da estrutura na regiao entre o choque e a nuvem

magnética.

Na grande maioria dos casos, o decréscimo de Neéutrons foi maior que o de muons.
Os muons sao particulas que possuem uma faixa de energia (10 - 1000GeV'), maior
que a dos néutrons (3 - 50GeV') (DULDIG, 2000), portanto, os prétons primarios com
energia suficiente para produzir muons, também produzirao néutrons, ja os prétons
primarios com energia mais baixa, produzirao mais néutrons do que muons. Desta
forma, é razodvel pensar que sejam produzidos mais néutrons do que muons nos
raios cosmicos secundarios, sendo os néutrons, conseqiientemente, os mais afetados

pela presenca de uma estrutura magnética solar no meio interplanetario.

O efeito modulador dos raios césmicos ainda nao possui explicacoes satisfatorias

apresentando duas teorias, que dizem que o decréscimo de raios césmicos deve-se:

e a topologia de grande escala de campos magnéticos ordenados e da geome-

tria da frente de choque;

e a turbuléncia do campo magnético no meio ambiente do choque.

Muitos modelos atribuem o decréscimo dos raios cdésmicos ao espalhamento destas
particulas na regiao turbulenta entre a frente de choque e a ejecao. E também nao
existe um modelo 1inico, que uma simples escolha dos parametros tenha sido capaz de

descrever todas as caracteristicas observadas do comportamento dos raios césmicos.

A anélise espectral ondeleta dos raios césmicos comprova que a modulacao deve-se
também, as caracteristicas solares de longa duracao, mostrando claramente period-
icidades relacionadas a rotagao solar (27 dias). As periodicidades de 11 e 22 anos,
relacionadas ao ciclo solar, nao foram possiveis de serem verificadas neste estudo

devido ao fato de ter-se utilizado somente os dados no periodo de marco 2001 a
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setembro de 2004, mas provavelmente quando existirem dados de muons suficientes,
serd possivel visualizar estas periodicidades. Estudos com longas séries temporais de

dados de néutrons mostram claramente essas periodicidades solares de 11 e 22 anos.

Os espectros de poténcia dos raios césmicos comprovou a eficacia das correcoes dos
efeitos atmosféricos sobre estas particulas, que mesmo sem a correcao do efeito da
temperatura nos dados de muons, mostrou-se bastante satisfatoria para a analise

realizada.

Este trabalho de dissertacao de mestrado foi muito importante para o estudo do
Clima Espacial utilizando raios césmicos, area da qual o Brasil passou a fazer parte
com o Telescopio Cintilador de muons instalado no Observatorio Espacial do Sul
- OES/CRSPE/INPE-MCT, em Sao Martinho da Serra, RS, em parceria com o
Japao. Através de uma parceria tri-lateral entre Brasil, Japao e Estados Unidos,
este telescopio estd sendo ampliado para fornecer dados com qualidade superior aos

utilizados nesta dissertacao.

No futuro pretende-se aprofundar os estudos das relagoes entre os raios cosmicos e as
estruturas interplanetéarias geoefetivas no trabalho de doutoramento, além de imple-
mentar o modelo de previsao das estruturas interplanetarias utilizando-se os dados
da rede internacional de telescopios de muons, que faz o sensoriamento remoto destas
estruturas no meio interplanetario e integra-lo nos modelos de previsao do tempo
de chegada das CMEs, que utiliza dados do coronégrafo LASCO a bordo do satélite
SOHO e as observagoes feitas pelo satélite ACE em L1. Desta forma serao utilizadas
observagoes combinadas do espaco e de solo para a previsao de tempestades geo-
magnéticas, tendo um acompanhamento da estrutura desde seu surgimento, no Sol,

até a sua chegada a Terra
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APENDICE A
TABELA DOS EVENTOS ESTUDADOS NA DISSERTACAO

Os eventos selecionados para analise neste trabalho estao listados nas tabelas abaixo.
Foi utilizada a listagem disponivel na pagina do Instituto de Pesquisa Bartol (“ACE
List of Disturbance and Transients”, http://www.bartol.udel.edu/"chuck/ace/
ACElist/obs_list.html), considerando-se o periodo de marco de 2001 a setembro
de 2004. Esta listagem é mantida pelo grupo responsavel pelo instrumento MAG
(“Magnetic Field Experiment”), tendo a colaboragdo do grupo responsével pelo in-
strumento SWEPAM (“Solar Wind Electron Proton Alpha Monitor”). Estes dois
instrumentos estao a bordo do satélite ACE operando desde 1998. Também foram

utilizadas outras listagens disponiveis em literatura especializada.
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A.1 Choques Interplanetarios

TABELA A.1 - Choques - Néutrons.

No. Evento Choque Decrécimo A Dec.
(T's) Néutrons (Tyey)
Data Hora Data Hora Ts — The, Neéutrons

uT uT (hor.) (%)

1 4/4/2001 4/4  14:23 4/4 14:52 0,5 6,9
2 27/8/2001  27/8 19:20 27/8 17:17 2 5,8
3 28/10/2001 28/10 02:39 28/10  03:37 0,9 2,1
4 19/11/2001 19/11 17:31 19/11  21:02 3,5 3,0
5 30/5/2002 30/5 01:30 30/5 01:08 0,3 0,8
6 19/7/2002  19/7 09:33 19/7 09:33 0 3,3
7 15/11/2003 15/11 05:19 15/11  05:19 0 3,8
8 9/4/2004 9/4  01:48 9/4 02:03 0,2 1,2
9 10/4/2004 10/4 19:27 10/4 18:29 0,9 2,3
10 12/4/2004 12/4 17:31 12/4 15:14 2,3 3,3
11 24/4/2004 24/4 23:05 24/4 21:09 1,9 1,9
12 5/5/2004 5/5  16:19 5/5 16:04 0,2 1,3
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TABELA A.2 - Choques - Muons.

No. Evento Choque Decrécimo A Dec.
(T's) Muons (Ty,)

Data Hora Data Hora Ts — Ty, Muon

uT uT (hor.) (%)
1 4/4/2001  4/4 1423 4/4  14:45 0,4 3,7
2 27/8/2001  27/8 19:20 27/8  16:12 3,1 4.1
3 28/10/2001 28/10 02:39 28/10 05:33 2,9 1,2
4 19/11/2001 19/11 17:31 19/11  22:58 5,4 1,6
5 30/5/2002 30/5 01:30 30/5 00:25 1 0,3
6 19/7/2002  19/7 09:33 19/7  10:02 0,5 3,4
7 15/11/2003 15/11 05:19 15/11 18:58 13,6 2,2
8  9/4/2004  9/4  01:48 9/4  04:13 2.4 0.8
9 10/4/2004 10/4 19:27  10/4 21:09 1,7 1,6
10 12/4/2004 12/4 17:31 12/4 1717 0,2 1,6
11 24/4/2004  24/4  23:05 24/4  18:58 4,1 0,8
12 5/5/2004 5/5  16:19 5/5  18:22 3 1,4
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A.2 Ejecoes de Massa Coronais Interplanetarias - ICMEs

TABELA A.3 - CIMEs - Néutrons.

No. Evento Choque Decrécimo A Dec.
(T's) Neéutrons (Tyey)
Data Hora Data Hora Ts —Tyne, Neéutrons

UuT uT (hor.) (%)

1 18/4/2001  18/4  00:00 18/4 03:01 3 6,0
2 17/8/2001  17/8 10:16 17/8 18:08 7,8 6,1
3 11/10/2001 11/10 16:19 11/10  19:13 2,9 5,7
4 24/11/2001 24/11 05:40 24/11 15:43 10 6,4
5 17/7/2002  17/7 15:14 19/7 01:34 10,3 4.8
6 7/9/2002 7/9  16:04 7/9 15:50 0,2 4.1
7 29/4/2003  29/4 04:13 29/4 01:56 2,3 1,5

TABELA A.4 - ICMEs - Muons.

No. Evento Choque Decrécimo A Dec.
(Ts) Muons (Ty.,)
Data Hora Data Hora Ts — Ty, Muons

uT UT (hor.) (%)

1 18/4/2001  18/4  00:00 18/4  02:25 2,4 2,2
2 17/8/2001  17/8 10:16 17/8  16:04 5,8 3,8
3 11/10/2001 11/10 16:19 11/10 18:58 2,6 3,3
4 24/11/2001 24/11 05:40 24/11  14:52 8,7 3,1
5 17/7/2002  17/7 15:14 18/7  04:03 12,8 3,0
6 7/9/2002 7/9  16:04 7/9  14:59 1,8 3,3
7 29/4/2003  29/4 04:13 28/4  23:23 4.8 1,4
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A.3 Regioes de Interacao Co-rotantes - CIRs

TABELA A5 - CIRs - Néutrons

No. Evento Inicio Decrécimo A Dec.
(Ty) Néutrons (Tvey)
Data Hora Data Hora Néutron
ur ur Ty — Tneu (%)
1 24/4/2001 23/4  22:40 23/4 19:10 3,5 2,3
2 17/5/2001 17/5  15:22 - - - 0
3 23/5/2001 23/5  00:58 22/5 18:59 5,9 1,9
4 1/6/2001 1/6  07:22 1/6 18:08 10,7 2,6
) 8/6/2001 8/6  16:13 9/6 01:52 9,6 1,7
6 15/7/2001 15/7  06:25 16/7 15:57 9,5 2,2
7 24/7/2001 23/7 22:28 24/7 03:36 5,1 2,5
8 30/7/2001 30/7 19:53 1/8 03:55 8 1,9
9 10/8/2001 9/8  18:05 9/8 55:59 4.9 1,2
10 20/8/2001 20/8 19:27 20/8 23:21 3,9 1,1
11 2/9/2001 2/9 1754 3/9 02:53 9 0,8
12 8/10/2001 8/10  00:00 08/10  16:00 16 3,1
13 15/11/2001 15/11  14:02 15/11 18:07 4 1,6
14 22/11/2001 21/11 14:27 22/11  02:58 12,5 2
15 2/12/2001 2/12 0751 03/12  20:00 12,1 4.7
16 14/12/2001 14/12  21:15 15/12  14:02 16,8 4.4
17 21/12/2001 21/12  09:52 21/12  12:02 2,2 1,2
18 23/12/2001 23/12  22:13 23/12  19:00 3,2 2,3
19 9/1/2002 9/1  23:15 10/1 18:34 19,3 4,6
20  19/1/2002 19/1  00:29 19/1 07:00 6,5 3,5
21 25/1/2002 25/1  01:26 25/1 19:01 17,6 1,8
22 4/2/2002 4/2  20:05 - - - 0
23 10/2/2002 10/2  16:41 10/2 18:44 2 1,1
24 3/3/2002 3/3  16:32 - - - 0
25 11/3/2002 11/3 0741 11/3 21:01 13,3 2,2
26 6/4,/2002 6/4 12:44 6/4 17:16 4,5 1,2
(continua)
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TABELA A5 - (continuagdo)

No. Evento Inicio Decrécimo A Dec.
(Ty) Neéutrons (Tey)
Data Hora Data Hora Néutron

ur ur Ts — Tnew (%)
27 11/4/2002 11/4  00:36 11/4 13:03 124 2.8
28 27/4/2002 27/4  06:36 - - - 0
29  27/5/2002 27/5  00:37 27/5 18:01 17,4 1,5
30 1/6/2002 1/6  06:56 1/6 13:55 7 1,0
31 16/6,/2002 16/6  20:43 15/6 23:04 2,3 2,3
32 18/6/2002 18/6  11:11 18/6 18:59 7,8 2,2
33 8/7/2002 8/7  08:50 8/7 18:16 9,4 2,7
34 11/7/2002 11/7  16:38 12/7 00:04 7,4 1,4
35  8/8/2002 8/8  10:12 8/8 20:59 10,8 2,3
36 11/8/2002 11/8  20:59 10/8 18:59 2 1,5
37 14/8/2002 14/8  02:15 14/8 00:58 1,3 1,8
38  11/9/2002 11/9  04:09 11/9 23:44 19,6 1,4
39  14/9/2002 14/9  12:22 15/9 21:48 9,4 0,1
40  14/10/2002 14/10 21:20 14/10  13:32 16,2 2,3
41 23/10/2002 23/10 03:31 23/10  16:07 12,6 1,9
42 1/11/2002 1/11  05:55 2/11 05:51 23,9 3,1
43 2/1/2003 2/1  16:38 2/1 20:59 4,3 1,7
44 9/1/2003 9/1 17:05 9/1 18:59 1,9 3,1
45 17/1/2003 17/1  06:46 17/1 15:35 8,8 1,4
46 8/4/2003 8/4  00:21 8/4 18:00 17,6 2,7
47 15/4/2003 15/4  06:37 - - - 0
48  20/4/2003 20/4  12:25 20/4 19:04 6,6 1,3
49  24/4/2003 24/4  04:48 24/4 23:00 18,2 1,7
50  8/11/2003 8/11 12:14 8/11 19:58 7,7 3,1
51 10/11/2003 10/11 10:14 10/11  19:00 8,8 2,7
52 30/11/2003 30/11 02:31 30/11  02:09 0,4 2.4

(continua)
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TABELA A5 - (continuagdo)

No. Evento Inicio Decrécimo A Dec.
(Ty) Neéutrons (Tey)
Data Hora Data Hora Néutron
ur ur Ts — Tnew (%)
53 29/1/2004 29/1  11:45 29/1 19:08 7.4 1,6
54 31/1/2004 31/1  03:43 31/1 19:58 16,2 1,2
55 11/2/2004 11/2  01:26 11/2 18:07 16,7 2,8
56 27/2/2004 27/2  00:42 27/2 20:55 20,2 1,9
57 9/3/2004 9/3  09:49 9/3 17:02 7,2 3,2
58  25/3/2004 25/3  11:13 25/3 00:15 11 1,7
59 20/4/2004 20/4  18:42 20/4 20:31 1,8 2,4
60 5/5/2004 5/5  00:26 5/5 15:56 15,5 1,4
61 19/5/2004 19/5 10:55 19/5 23:59 13 1,7
62  30/5/2004 30/5 11:09 30/5 19:00 7.8 1,6
63 28/6,/2004 28/6  03:04 28/6 19:56 16,9 1,7
64  19/7/2004 19/7  01:42 19/7 18:56 17,2 1,9
TABELA A.6 - CIRs - Muons
No. Evento Inicio Decrécimo A Dec.
T, Muons (Tyr.)
Data Hora Data Hora Muons
UT UT  To—Twu (%)
1 24/4/2001 23/4  22:40 23/4  21:01 1,6 1,5
2 17/5/2001 17/5  15:22 17/5  16:49 1,4 1,1
3 23/5/2001 23/5  00:58 22/5  16:49 8,1 1
4 1/6/2001 1/6  07:22 1/6  18:08 10,8 1,3
5 8/6/2001 8/6  16:13 9/6  00:03 7,8 0,8
6 15/7/2001 15/7  06:25 16/7  15:06 8,7 1,5
7 24/7/2001 23/7 22:28 24/7  03:36 5,1 1,1
8  30/7/2001 30/7 19:53 31/7  19:02 23,1 1,4
9 10/8/2001 9/8  18:05 - - - 0
(continua)
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TABELA A.6 - (continuagdo)

No Evento Inicio Decrécimo A Dec.
T, Muons (Tyy,)
Data Hora Data Hora Muons

ur ur Ts — Ty (%)
10 21/8/2001 20/8 19:27 20/8  18:54 0,5 0,9
11 2/9/2001 2/9 1754 3/9  00:58 8 0,5
12 8/10/2001 8/10  00:00 - - - 0
13 15/11/2001 15/11  14:02 15/11  05:00 7,9 1,1
14 22/11/2001 21/11 14:27 22/11 22:01 15,4 1,5
15 2/12/2001 2/12 0751 3/12  05:26 10,6 3,3
16 14/12/2001 14/12  21:15 15/12  06:48 20,7 2,4
17 21/12/2001 21/12  09:52 21/12  15:56 2,2 0,7
18 23/12/2001 23/12  22:13 23/12  04:59 4,2 1,9
19  9/1/2002 9/1 23:15 10/1  16:12 16,9 3,5
20 19/1/2002 19/1  00:29 19/1  06:02 5,5 0,8
21 25/1/2002 25/1  01:26 25/1  17:12 15,8 1,3
22 4/2/2002 4/2  20:05 - - - 0
23 10/2/2002 10/2  16:41 10/2  17:46 1 1,0
24 3/3/2002 3/3  16:32 4/3  05:03 12,5 0,8
25 11/3/2002 11/3 0741 11/3  20:55 13,2 1,0
26 6/4/2002 6/4 12:44 6/4 15:54 3,2 0,8
27 11/4/2002 11/4  00:36 11/4  23:49 23,2 1,3
28 27/4/2002 27/4  06:36 27/4  20:55 14,3 1,3
29 27/5/2002 27/5  00:37 27/5  17:02 16,4 1,2
30 1/6,/2002 1/6  06:56 1/6  13:55 7 1,2
31 16/6/2002 16/6  20:43 15/6  18:48 1,9 1,6
32 18/6/2002 18/6  11:11 18/6  13:00 1,8 0,9
33 8/7/2002 8/7  08:50 8/7  19:54 11 1,2
34 11/7/2002 11/7  16:38 11/7  23:37 7 1,0
35 8/8/2002 8/8  10:12 8/8  23:31 13,3 1,3
36 11/8/2002 11/8  20:59 10/8 17:54 3 1,1

(continua)
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TABELA A.6 - (continuagdo)

No. Evento Inicio Decrécimo A Dec.
T, Muons (Tyy,)
Data Hora Data Hora Muons

ur ur Ts — Ty (%)
37 14/8/2002 14/8 02:15 13/8  22:32 20,3 1,0
38  11/9/2002 11/9  04:09 11/9  12:02 7.9 1,6
39  14/9/2002 14/9  12:22 15/9  21:59 9,6 1,8
40  14/10/2002 14/10 21:20 14/10  19:56 22,6 1,8
41 23/10/2002 23/10 03:31 23/10 15:02 11,5 1,6
42 1/11/2002 1/11  05:55 - - - 0
43 2/1/2003 2/1  16:38 2/1  18:59 2,3 1,5
44 9/1/2003 9/1 17:05 9/1  19:54 2,8 1,8
45 17/1/2003 17/1  06:46 17/1  19:49 13,1 1,0
46 8/4/2003 8/4  00:21 8/4  19:06 18,7 1,6
47 15/4/2003 15/4  06:37 15/4  15:04 8,4 1,4
48  20/4/2003 20/4  12:25 20/4  15:04 2,6 1,4
49  24/4/2003 24/4  04:48 24/4  21:04 16,2 1,2
50  8/11/2003 8/11 12:14 8/11 17:59 5,7 1,6
51 10/11/2003 10/11 10:14 10/11  19:58 9,7 2,1
52 30/11/2003 30/11 02:31 30/11 03:14 0,7 1,6
53 29/1/2004 29/1 11:45 29/1  21:25 9,7 1,0
54 31/1/2004 31/1  03:43 - - - 0
55 11/2/2004 11/2  01:26 11/2  17:56 16,5 2,3
56 27/2/2004 27/2  00:42 27/2  21:01 20,3 1,8
57  9/3/2004 9/3  09:49 9/3  17:59 8,2 1,9
58  25/3/2004 25/3  11:13 25/3  00:58 10,2 1,3
59 20/4/2004 20/4  18:42 20/4  18:53 0,2 1,5
60  5/5/2004 5/5  00:26 5/5  18:01 18,4 1,3
61 19/5/2004 19/5 10:55 19/5  20:59 10 1,0
62  30/5/2004 30/5 11:09 30/5  19:58 8,8 1,1
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TABELA A.6 - (continuagdo)

No. Evento Inicio Decrécimo A Dec.
T, Muons (Thr.,)
Data Hora Data Hora Muons
ur ur Ts — Ty (%)
63 28/6,/2004 28/6  03:04 28/6  16:07 13 1,8
64  19/7/2004 19/7 01:42 19/7  16:56 15,2 1,2
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A.4 Nuvens Magnéticas

TABELA A.7 - ICME-Nuvem - Néutrons.

No. Evento Choque Nuvem Mag. Decrécimo A Dec.
(Ts) (Tn) Néutrons
Data Hora Data Hora Data Hora Ts —Tn Neéutrons

UT UuT uT (hor.) (%)

1 19/3/2001 19/3  10:23 19/3 1717 19/3  16:12 6,9 2,7
2 11/4/2001  11/4  13:17 11/4  22:14 11/4  15:14 8,9 114
3 28/4/2001  28/4  04:35 28/4  15:35 28/4  02:10 11 5,1
4 27/5/2001  27/5  14:19 28/5  10:23 27/5  19:09 20,1 4.5
5 21/10/2001 21/10 16:12 22/10 00:47 21/10 17:02 8,6 5,2
6 25/10/2001 25/10 07:58 25/10  21:09 25/10  05:55 13,2 2,1
7 31/10/2001 31/10 12:48 31/10 20:55 /11 17:21 8,2 2.9
8 17/4/2002  17/4  10:20 17/4  23:09 17/4  10:20 12,8 4,3
9 19/7/2002  19/7  14:37 19/7  16:12 19/7  14:59 1,6 5,0
10  18/8/2002  18/8  18:08 19/8 18:19 18/8  21:09 0,2 2,7
11 2/10/2002  2/10 22:11 3/10  07:00 2/10  20:15 8,8 4,1
12 29/10/2003 29/10 05:55 29/10 08:58 29/10 07:57 2 17,5
13 20/11/2003 20/11 07:22 20/11 10:23 20/11 17:24 3 3,6
14 22/1/2004 22/01 00:58 22/1  11:50 22/1  00:36 10,9 7,5
15 26/4/2004  26/4  15:05 26/4  15:33 26/4 17:21 0,5 2,3
16 24/7/2004  24/7  05:40 24/7 1731 24/7  04:42 11,8 4.5

141



TABELA A.8 - ICME-Nuvem - Muons.

No. Evento Choque Nuvem Mag. Decrécimo A Dec.
(T's) (Tn) Muons
Data  Hora Data  Hora Data  Hora Ts—Tn Muons
UT UT UT (hor.) (%)
1 19/3/2001 19/3  10:23 19/3 1717 19/3  13:39 6,9 1,5
2 11/4/2001 11/4 13:17 11/4  22:14 11/4  13:25 8,9 58
3 28/4/2001  28/4 04:35 28/4  15:35 28/4  05:19 11 35
4 27/5/2001 27/5  14:19 28/5 10:23 27/5 16:15 20,1 3,1
5 21/10/2001 21/10 16:12 22/10 00:47 21/10 14:01 8,6 2.7
6 25/10/2001 25/10 07:58 25/10 21:09 25/10  05:55 13,2 1,6
7 31/10/2001 31/10 12:48 31/10 20:55 /11 15:24 8,2 1,6
8  17/4/2002  17/4 10:20 17/4  23:09 17/4  12:16 12,8 1.4
9 19/7/2002 19/7 14:37 19/7  16:12 19/7  18:22 1,6 3.4
10 18/8/2002  18/8  18:08 19/8  18:19 18/8  18:22 0,2 1,8
11 2/10/2002 2/10 22:11 3/10  07:00 2/10  20:15 8.8 2,2
12 29/10/2003 29/10 05:55 29/10 08:58 29/10 06:31 0,6 10,6
13 20/11/2003 20/11 07:22  20/11 10:23  20/11 18:58 3 3.6
14 22/1/2004 22/01 00:58 22/1  11:50 22/1  00:58 10,9 3,6
15 26/4/2004  26/4 15:14 26/4 17:17 26/4  17:10 2 1,9
16 24/7/2004  24/7  05:40 24/7 17:31 24/7  03:59 11,8 2,3
A.5 Estruturas Complexas
TABELA A.9 - Estruturas Complexas - Néutrons
No. Evento Choque Decréscimo A Dec.
Ts Neéutrons (Tey)
Data Hora Data Hora Ts —The, Neéutrons
uT UuT (hor.) (%)
1 27/3/2001  27/3 01:05 27/3 02:03 0,9 3,6
2 31/3/2001  31/3 00:21 31/3 00:21 0 3,0
3 7/4/2001 7/4  16:59 7/4 15:53 1,1 2,1
4 8/4/2001 8/4  10:31 8/4 10:23 0,1 6,7
(continua)
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TABELA A.9 - (continuagdo)

No. Evento Choque Decréscimo A Dec.
Ts Neéutrons (Tyey)
Data Hora Data Hora Ts —The, Neéutrons

uT uT (hor.) (%)

5 21/4/2001 21/4 14:55 21/4 17:06 2,2 3,7

6 18/6/2001  18/6 01:56 18/6 16:04 14,1 2,1

7 3/8/2001 3/8 06:24 3/8 03:23 3 2,2

8 11/9/2001  11/9 11:29 - - - 0,0

9 14/9/2001  14/9 01:12 13/9 22:11 3,1 2,5

10 6/11/2001 6/11 01:27 6/11 19:06 17,5 9,43
11 29/12/2001 29/12 04:46 29/12  12:05 7,3 3,0
12 30/12/2001 30/12 19:20 30/12  18:58 0,4 7,1
13 18/2/2002 18/2 02:04 18/2 15:51 13,8 1,8
14 20/3/2002 20/3 12:56 20/3 11:43 1,2 4.6
15 25/3/2002 25/3 00:47 25/3 01:30 0,7 2,7
16 29/3/2002 29/3 21:32 29/3 20:05 1,4 2,8
17 19/4/2002 19/4 0T7:58 19/4 07:44 0,2 2,8
18  18/5/2002 18/5 19:09 18/5 21:56 2.8 2,6
19  20/5/2002 20/5 02:54 20/5 21:56 19 0,8
20 21/5/2002 21/5 21:02 22/5 06:13 9,2 2,1
21 23/5/2002 23/5 10:16 23/5 10:09 0,1 6,3
22 8/6/2002 8/6  04:25 8/6 20:01 15,6 1,2
23 30/6/2002 30/6 20:05 30/6 22:32 2,4 2,0
24 5/7/2002 5/7  14:19 6/7 02:06 11,8 2,0
25 1/8/2002 1/8  22:14 2/8 04:53 17,3 2,3
26 3/9/2002 3/9  21:56 3/9 18:15 3,6 1,8
27 30/9/2002 30/9 07:15 30/9 17:17 10 4,2
28 7/10/2002  7/10 10:12 6/10 23:23 10,8 2,1
29 29/10/2002 29/10 12:11 30/10  08:58 18,8 1,5
30 11/5/2003 11/5 05:53 11/5 02:55 3 1,4
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TABELA A.9 - (continuagdo)

No. Evento Choque Decréscimo A Dec.
Ts Neéutrons (Tyey)
Data Hora Data Hora Ts —Tyne, Neéutrons
uT uT (hor.) (%)
31 29/5/2003 29/5 18:26 29/5 17:42 0,7 5,3
32 24/10/2003 24/10 14:45 24/10  15:50 1 5,8
33 26/10/2003 26/10 18:22 26/10  19:42 1,3 2,1
34 30/10/2003 30/10 16:04 31/10  11:25 4,6 3,2
35 27/12/2003 27/12 08:56 27/12  18:58 10 1,3
36 14/6/2004 14/6 04:57 14/6 21:09 16,2 1,9
37 11/7/2004 11/7 00:43 11/7 19:56 19,2 2.9
38 16/7/2004 16/7 15:07 17/7 00:55 9,8 1,5
TABELA A.10 - Estruturas Complexas - Muons
No. Evento Choque Decréscimo A Dec.
Ts Muons (Ty.)

Data Hora Data Hora Ts — Ty Muons

UT UT (hor.) (%)

1 27/3/2001  27/3  01:05 27/3  00:21 0,7 3,1

2 31/3/2001 31/3 00:21 31/3  00:50 0,5 1,7

3 7/4/2001 7/4  16:59 7/4  15:32 1,4 1,4

4 8/4/2001 8/4  10:31 8/4  10:23 0,1 3.4

5 21/4/2001  21/4 14:55 21/4  21:56 7 1,7

6 18/6/2001  18/6 01:56 18/6  15:06 13,2 1,8

7 3/8/2001 3/8  06:24 3/8  02:32 3,8 1,4

8 11/9/2001  11/9 11:29 11/9  17:2 5,5 0,8

9 14/9/2001  14/9 01:12 13/9  23:30 1,7 0,6

10  6/11/2001 6/11 01:27 6/11 14:16 12,8 4,3

(continua)
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TABELA A.10 - (continuagio)

No Evento Choque Decréscimo A Dec.
Ts Muons (Ty.,)
Data Hora Data Hora Ts — Ty Muons

UT UT (hor.) (%)
11 29/12/2001 29/12 04:46 29/12  06:06 1,3 1,3
12 30/12/2001 30/12 19:20 30/12  18:15 1 5,1
13 18/2/2002 18/2 02:04 18:2  10:03 8 1,4
14 20/3/2002 20/3 12:56 20/3  11:36 1,3 2,2
15 25/3/2002 25/3 00:47 25/3  02:57 2,2 0,7
16 29/3/2002 29/3 21:32 29/3  18:10 3,3 1,4
17 19/4/2002 19/4 07:58 19/4  08:49 0,8 1,6
18 18/5/2002 18/5 19:09 18/5  18:55 0,2 1,6
19  20/5/2002 20/5 02:54 20/5  01:34 1,3 0,95
20 21/5/2002 21/5 21:02 22/5  05:59 8,9 1,2
21 23/5/2002 23/5 10:16 23/5  11:58 1,7 3,1
22 8/6/2002 8/6  04:25 8/6  19:56 15,5 0,6
23 30/6/2002 30/6 20:05 30/6  16:49 3,3 0,9
24 5/7/2002 5/7  14:19 5/7  18:44 4.4 1,3
25 1/8/2002 1/8  22:14 2/8  05:08 6,9 1,5
26 3/9/2002 3/9  21:56 3/9  15:21 6,5 1,9
27 30/9/2002 30/9 07:15 30/9  14:59 7.7 2,1
28 7/10/2002 7/10 10:12 6/10 23:30 11,1 1,1
29 29/10/2002 29/10 12:11 30/10 05:58 17,8 0,7
30 11/5/2003 11/5 05:53 11/5  04:04 1,8 0,7
31 29/5/2003 29/5 18:26 29/5 18:19 0,1 3,3
32 24/10/2003 24/10 14:45 24/10 16:04 1,3 3,7
33 26/10/2003 26/10 18:22 26/10 20:25 2 1,4
34 30/10/2003 30/10 16:04 31/10 19:56 3,9 3,0
35 27/12/2003 27/12 08:56 27/12  17:24 8,5 1,4

(continua)
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TABELA A.10 - (continuagio)

No. Evento Choque Decréscimo A Dec.
Ts Muons (Ty.,)
Data Hora Data Hora Ts — Ty Muons
UuT uT (hor.) (%)
36 14/6/2004 14/6 04:57 14/6  14:59 10 1,6
37 11/7/2004  11/7 00:43 11/7  14:52 14,1 1.9
38 16/7/2004 16/7 15:07 - - - 0,0
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