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RESUMO

Ondas Magnetohidrodinamicas viajam no meio interplanetdrio, permeado pelo Vento Solar,
um plasma magnetizado sem colisdes, onde diversos fatores podem levar a ocorréncia de
choques. Um exemplo € a Atividade Solar, onde varia¢des proporcionais sdo observadas
quando comparamos o ciclo de Atividade Solar e a ocorréncia de ondas de choque
interplanetdrias. Podemos identificar a ocorréncia desses choques através da andlise dos
parametros interplanetirios de plasma, como densidade de prétons, temperatura e
velocidade do Vento Solar, e de campo magnético, a partir de observacdes in-situ no Vento
Solar. Na realizacdo deste trabalho utilizamos dados da sonda ACE, Advanced Science
Explorer, com o objetivo de analisar as variacdes dos parametros do meio interplanetério,
utilizando as Equacdes de Ranquine-Hugoniot, e classificar os tipos de choques através de
seus perfis. Neste trabalho sdo calculadas as variacOes desses parametros e elaborado um
catdlogo com a ocorréncia de choques interplanetarios no periodo do maximo de atividade
solar 2000-2001, classificando cada evento de acordo com o perfil de choque.
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CAPITULO 1
INTRODUCAO
— JUSTIFICATIVA

O ser humano em busca de novas tecnologias visando aprimorar sua vida, utiliza-se de
instrumentos eletronicos os quais podem ter o funcionamento prejudicado pelos efeitos das
variabilidades do Clima Espacial. O estudo das ondas de choque interplanetirias faz-se
necessdrio uma vez que, este estudo poderd contribuir para futuras técnicas de previsdo das
estruturas interplanetdrias capazes de provocar Tempestades Geomagnéticas as quais sao

danosas a muitos equipamentos eletronicos.

— O PROJETO “DETERMINACAO DE PARAMETROS DE ONDAS DE CHOQUE
NO MEIO INTERPLANETARIO”

Este Projeto de atividades de Iniciagdo Cientifica no Programa PIBIC/INPE - CNPq//MCT
tem por objetivo capacitar o bolsista a identificar ondas de choque no meio interplanetério a
partir de observacdes in-situ no vento solar; capacitar o bolsista a adquirir conhecimentos
fisicos basicos referentes a propagacdo de ondas de choque no espaco interplanetario e de
seus efeitos sobre a magnetosfera terrestre. O plano do bolsista consiste em estudos bdsicos
da relacdo Sol-Terra e da fisica de ondas de choque sem colisdes; da aquisi¢ao de dados de
plasma e campo magnético medidos por sondas do vento solar e de indices geomagnéticos,
a partir da Internet; da organizacdo destes dados; do desenvolvimento de programas para
andlise dos dados e geracdo de graficos; da identificacdo dos eventos de ondas de choque
no espaco interplanetdrio durante o ano 2000 e 2001 do méximo do ciclo solar 23, com a
elaboracdo de um catdlogo de choques; do calculo dos parametros de choques e seus efeitos
magnetosféricos (impulsos stbitos); estudar a transformada ondeleta de Haar para aplicagdo

no estudo de choques.
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CAPITULO 2

2.1 INTRODUCAO AS ONDAS DE CHOQUE

Introduzimos nosso estudo das ondas de choque no meio interplanetério, estudando e
relatando alguns topicos das ondas sonoras. Estes topicos nos ajudardo a entender melhor o
fendmeno das ondas de choque no meio interplanetdrio, fazendo-se associacdes entre o

fendmeno ocorrido nas ondas sonoras com o ocorrido no meio interplanetério.
2.1.1 Ondas Sonoras

Ondas elasticas também sdo chamadas de som. Na linguagem comum, o conceito de
som estd relacionado a sensagdo de audi¢do. Sempre que uma onda eldstica, propagando-se
através de um gas, um liquido, ou um sélido atinge o nosso ouvido, ela produz vibragdes na
membrana do ouvido. Essas vibragdes provocam uma resposta dos nervos constituindo o

processo conhecido como audi¢@o. (Alonso e Finn, 1972).

O som envolve o deslocamento de d&tomos e moléculas do meio através do qual ele
se propaga. Mas este deslocamento constitui um movimento coletivo ordenado em que
todos os dtomos, em volume pequeno, sofrem o mesmo deslocamento. Portanto esse
movimento ordenado sobrepde-se a agitacdo molecular ao acaso, ou desordenada, dos
liquidos e gases. O resultado global é que enquanto a onda sonora se propaga, a intensidade
do som diminui ou € atenuada, porque parte da energia da onda é dissipada nas colisoes

entre as moléculas do meio. (Alonso e Finn, 1972).
2.1.1.1 A velocidade do som

A velocidade da onda sonora varia de acordo com as propriedades do meio em que

estd se propagando e € dada por:
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v =

= |

Equacdo 2-1

onde p ¢ a densidade do meio e B € o médulo de compressao volumétrica, definido por

Equacao 2-2
onde uma mudancga na pressdo A p causa uma mudanga no volume AV de um meio.

A velocidade de propagacdo do som, num intervalo muito grande de freqiiéncias que se
estendem acima de 10° Hz, & praticamente independente da freqiiéncia. Entretanto, devido a
dependéncia da velocidade em relacdo a densidade, a velocidade de propagagdo é bastante

sensivel as variagdes de temperatura e de pressdo.(Alonso e Finn, 1972).
2.1.1.2 Cone de Mach ou Ondas de Choque

Quando o observador estd em repouso em relacdo a uma fonte sonora que se movimenta
com uma velocidade maior que v, velocidade do som naquele meio ocorre uma situagao
especial. Em um dado tempo, a fonte avanga mais do que a frente de onda; por exemplo, se
em um intervalo de tempo ¢, a fonte move-se de A para B, FIGURA 2.1, a onda emitida em
A apenas caminha de A para A’. a superficie tangente a todas as ondas sucessivas € um

cone cujo eixo € a linha de movimento da fonte e cuja abertura o é dada por:
\Y ~
sena = Vs Equagdo 2-3

O movimento ondulatério resultante €, portanto, uma onda cdnica que se propaga como

indica a FIGURA 2.1. Algumas vezes, essa onda é chamada de onda de Mach, ou uma onda
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de choque, e constitui 0 som repentino e violento que ouvimos quando um avido

supersonico passa por perto. (Alonso e Finn, 1972).

FIGURA 1- Onda de Choque ou Cone de Mach.
FONTE: Alonso e Finn, 1972, vol II, pigina 277.

Assim, quanto maior for a velocidade supersdnica do objeto, menor serd o angulo de
abertura do cone de Mach. Todas as secdes das ondas junto a superficie cOnica t€ém a
mesma forma e se superpdem, reforcando-se mutuamente. A onda de choque € uma
estrutura conica delgada de ar a uma pressdo muito maior que a pressdo atmosférica normal
e que se arrasta por trds do objeto A formacdo dessas ondas sonoras consome energia do

corpo. Em outras palavras, o corpo sofre uma forca de resisténcia a0 seu movimento. As
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ondas sonoras se amortecem com o tempo devido ao seu espalhamento por uma regidao do

espaco cada vez maior e devido ao atrito interno do proprio gés (viscosidade).
2.2 FISICA DE PLASMA

Outro aspecto importante que nos ancora no entendimento das ondas de choque no
meio interplanetério € o estudo do da fisica do plasma, pois nos da fundamentacio tedrica

necessdria para compreender o meio de propagacao dessas ondas.
2.2.1 Movimento de uma particula

O plasma é um géis ionizado, porém macroscopicamente neutro. Consiste de
particulas carregadas e de particulas neutras, sendo que a quantidade de particulas neutras
pode variar bastante desde uns poucos por cento ou menos, atmosfera solar, até uma
quantidade de neutros igual ao de ions, ionosferas. O papel das for¢as magnética e elétrica é
util para entender o comportamento do plasma. Isto nos faz presumir que as equacdes de

importancia na fisica de plasma devem conter forcas eletromagnéticas. Se um campo

elétrico E e um campo magnético B atuam em uma particula com carga q e velocidade v,

—

esta particula experimenta uma forca F , chamada de forga de Lorentz:

FT = qE +q (\7 X é) Equacdo 2-4 — Equacio da Lei das forgas Lorentz

Esta equacdo da forma que estd expressa aqui, € trabalhada no Sistema Internacional

de Unidades, expressando massa, comprimento e tempo em: quilograma (Kg), metros (m) e

segundos (s) respectivamente. Assim também € expresso, campo elétrico E, em Volts por

metro, (V/m) a carga é expressa em Coulomb (C).

Através das Leis de Newton nds temos que a variagdo do momento é dada por:
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v = - = =
—=0gE+qvxB+F
dt =T g

Equacdo 2-5 — Equacdo relacionando a equacdo 1 com as Leis de Newton da conservacdo

do momento

onde Fgy representa as forg¢as nao eletromagnéticas, e sim forcas gravitacionais que podem
estar presentes. Normalmente podemos considerar que a influencia dessas forcas sejam
pequenas assim podemos dizer que Fg =0. Porém F, é muito importante, por exemplo, no

g

estudo da coroa solar ou na ionosfera planetarias.

O movimento circular em um campo magnético uniforme ndo varia a energia
2y - 2 z ~ C
cinética da particula, mv*, como pode ser observado através da Equagdo 2-5, com E=0
e fazendo o produto escalar com o vetor velocidade obtemos:
dv - d(zmv?)

ma-v=T=qv-(va)=0 Equagdo 2-6

Se o campo magnético ndo desaparece, ou se existir o gradiente no campo magnético, o
movimento da particula serd modificado. No plasma espacial, at¢ mesmo se existe um

campo elétrico, ele é fraco que nos possibilita supor que a componente paralela ao campo
magnético € nula. (E .B=E,B= 0). Isto porque a Equacgdo 1-3 , com I_fg =0, diz nos que
somente um campo elétrico pode exercer for¢a ao longo de B.A forca move a particula

carregada positivamente na direcdo paralela a E e a particula carregada negativamente na

direcdo oposta.

A resposta de uma particula carregada para uma componente perpendicular a E é
totalmente diferente. Devido a este aspecto do movimento da particula, ¢ muito importante

na notificacio de propriedades especiais do plasma. E importante que se entenda ndo
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somente matematicamente como € o comportamento dessas particulas, mas como € o
movimento das particulas positivas e negativas em um campo magnético uniforme, se um
campo elétrico perpendicular ao campo magnético esteja presente. Imaginamos
primeiramente que somente 0 campo magnético esteja presente. A particula giraria em
circulos, e a direcio do giro dependeria do sinal da carga da particula,m porém seu
deslocamento serd perpendicular a E, e ndo depende do sinal da carga, veja na FIGURA
2.2. O raio do circulo variaria com a massa da particula e entdo seria muito maior para uma
carga positiva do que para uma carga negativa, visto que a massa do préton € maior que a
massa do elétron, se suas velocidades forem as mesmas. A forga elétrica acelera a particula

durante parte de cada 6rbita. O resultado € que sua 6rbita serd um espiral.

s

——

letron

Praton

E acelerado pelo
campo elétrico, E,
assim o raio de giro é
maior nesta parte da
arbita.

FIGURA 2.2 - Esquema mostrando o movimento das particulas, préton e elétron, em um
campo magnético B uniforme na presengca de um campo elétrico, E,
perpendicular a B. o diagrama representa o movimento num plano
perpendicular ao campo magnético. Para ambos sinais das cargas o
movimento se d4 com velocidade constante, ndo afetada pela presenca dos
campos.

FONTE: Adaptada de Kivelson E Russell (1995).

A velocidade U da particula obedece a seguinte equagdo:
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u= (E X I§)/B2 Equagdo 2-7

Como observamos a velocidade € perpendicular a ambos, campo elétrico e magnético.
2.2.2 Conjunto de particulas

Até este momento descrevemos o movimento de uma unica particula. O plasma consiste em
um conjunto de particulas, algumas carregadas positivamente e outras negativamente e
muitas delas com diferentes velocidades. As aproximagdes sdo bastante sensiveis. NOs
descrevemos as propriedades de um grande nimero de particulas dizendo quantas delas
existem por unidade de volume, ou seja, a densidade de plasma e por meio de cdlculos
especificos, que ndo entraremos em detalhes neste relatorio, encontramos a velocidade

média do fluxo dessas particulas.

Qualitativamente o plasma ideal € tratado como sendo um gds ionizado eletricamente
neutro de baixa densidade e altissimas temperaturas. Como exemplos de plasma temos:

vento solar, ionosfera auroral entre outros.

A tabela abaixo mostra as propriedades caracteristicas do plasma.

Tabela A - Propriedades tipicas de plasmas. Fonte - Adaptada de Kivelson e Russel (1995) pagina 41. The

plasma state

Tipo de plasma Densidade(m'3) Temperatura (eV)

Interestelar 10° 107"
Vento solar 107 10
Coroa solar 10" 10?
Atmosfera solar 10% 1
Magnetosfera 107 10°
Jonosfera 10" 107!

19



Felizmente, as propriedades comuns do plasma sdo governadas pelas leis bésicas de
conservacao da massa, momentum e energia em um fluido. Se os efeitos dos campos
eletromagnéticos pudessem ser ignorados, as equagdes relevantes do fluido sdo as equacdes
da hidrodindmica, mas como os campos elétrico € magnético e corrente sao sempre muito
importantes em plasma, devemos incluir estes efeitos. Aqui devemos introduzir entdo as
equagdes da Magnetohidrodinamica — MHD. Estas equagdes englobam as leis da mecanica

familiar, mas também consideram as propriedades eletromagnéticas
23 OSOL

O estudo da fisica solar faz-se indispensdvel para a compreensdao do estudo das
ondas de choque no meio interplanetdrio, pois o Sol € a fonte, principio, dessa
fenomenologia. O Sol embora seja considerado uma bola de plasma, possui varias camadas

distintas como pode ser observado na FIGURA 2.3.

DIAGRAMA SOLAR

. C—Proeminencia
Fona Convectival

Zona Radiativa : Fotosfera

Manchas Solares = &8

Cromosfera I O

FIGURA 2.3 - Diagrama Solar identificando cada componente
FONTE: Adaptado de <http://www.spaceweathercenter.org/>
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O Nicleo é a camada que produz uma enorme quantidade de energia. Em
conseqiiéncia da alta pressdo e da alta temperatura, existentes neste local, dois dtomos de
hidrogénio se unem formando o 4tomo de hélio, este processo é conhecido como fusdo
nuclear. A energia produzida no Nucleo atravessa lentamente uma regido muito densa, a
Zona Radiativa. A transferéncia dessa energia para a superficie € feita pela Zona
Convectiva, como o proprio nome sugere ocorrem correntes de convecgdo semelhantes as
que ocorrem quando a dgua ferve. Acredita-se que o campo magnético do Sol forme-se na
regido entre a Zona Radiativa e a Zona Convectiva. A Fotosfera emite radiagdo na faixa do
visivel do espectro eletromagnético, assim sendo a primeira camada visivel aqui da Terra,
entdo definida como superficie solar. Porém o Sol ndo possui uma superficie como o caso
da Terra. A Fotosfera € a primeira regido onde o processo de absor¢do de radiacdo permite
que nossos olhos vejam algo. A camada solar mais externa ¢ a Coroa Solar, ela é
visualizada quando a Lua encobre o disco solar durante um eclipse. E a zona em que
aparecem as proeminéncias, nuvens imensas de gds brilhante que emergem da cromosfera
superior, envolta em campos magnéticos intensos estas proeminéncias podem liberar no
espaco enorme quantidade de energia. A zona exterior da coroa alonga-se muito pelo

espaco e consiste de particulas que se afastam lentamente do Sol.

O espectro de radiacdo solar segue a lei de Planck com boa aproximagdo,
comportando-se como um corpo negro emitindo energia no espago. As regides extremas do
espectro solar, comprimento de onda menor que 10° A°(x10"°m) e maior que 10" A°, sdo
as mais afetadas durante fendomenos associados as tempestades e erupcdes solares
(Kirchhoff, 1991). As radiagdes solares provém de 3 camadas da atmosfera solar,

Cromosfera, Coroa e a Fotosfera.

A radiacdo mais intensa, no espectro do visivel, tem como origem a Fotosfera. Esta
camada possui cerca de S00Km de espessura, uma densidade de 10%m> e a temperatura
decresce com a distancia do centro do Sol variando de 500.000K a 5.000K. A camada

intermedidria € a cromosfera ela é composta de gases, basicamente hidrogénio e hélio,
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possui uma espessura de aproximadamente 2.500Km e densidade de 10"m>, ¢ fonte da
radiacdo ultravioleta que chega na Terra. Nessa camada ocorre um fendmeno curioso, a
temperatura volta a crescer, enquanto a temperatura na superficie visivel do Sol € de
aproximadamente 6.000K na cromosfera atinge temperaturas superiores a 1000.000K. O
modelo mais antigo para a explicacdo desse fendmeno, dada pelos astronomos que o
descobriram, € que “...parte da energia que chega na cromosfera € acustica, som e ruidos,
que ao chegar na cromosfera sao dissipados na forma de calor, como nesta regido os gases
sdo rarefeitos essa dissipacdo é suficiente para elevar a temperatura aos valores
observados...” [Universidade Federal do Ceari,
http://www fisica.ufc.br/ativsolar/ativsolarl.htm], porém modelos mais recentes atribuem
este papel a dissipacdo de ondas MHD, pois o interior do Sol é muito opaco, tal como
névoa densa, e a radiacdo experimenta varias deflexdes. Se essa radiac@o viesse diretamente
para fora chegaria na superficie em apenas 2 segundos, mas hd muito espalhamento que ela
leva 10milhdes de anos! (Kivelson e Russell, 1995, pdg. 61). A camada mais externa do
Sol, acima da Cromosfera, ¢ a chamada Corona Solar, ela apresenta temperaturas muito
altas, da ordem de milhdes de K, acredita-se que este fendmeno também seja explicado
devido a densidade da Corona ser ainda menor que a da Cromosfera, o fendmeno de
aumento de temperatura é acentuado devido a dissipacdo da energia na forma de calor. Essa
camada ndo € bem definida seus limites confundem-se com o meio interplanetario, assim

ndo € possivel dar uma mediada precisa de sua espessura.
2.3.1 O Campo Magnético do Sol

Acredita-se que os fendmenos que ocorrem na coroa estdo fortemente ligados a
presenga de intensos campos magnéticos que se originam em regides internas do Sol e se
espalham pela parte externa. Diferentemente do campo magnético da Terra que é
aproximadamente constante e vai de um polo a outro, as linhas de campo magnético na
superficie do Sol sdo inteiramente irregulares. Como veremos adiante, elas estdo associadas

ao comportamento das chamadas "manchas solares", sdo regides mais frias (cerca de 2000
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K) e mais escuras (por efeito de contraste) do que a fotosferas solar circunvizinhancas. Elas
emitem menos energia do que a fotosfera em geral porque possuem intensos campos
magnéticos (cerca de 1000 vezes mais intensos que a superficie solar normal, 0,1 T contra
10* T, onde T = Tesla) que parcialmente bloqueiam a energia transmitida para cima pelas
células de conveccdo na regido sub-fotostérica (Eddy, 1976; Schove, 1983; Kivelson and
Russel, 1995). De maneira geral € dessa variabilidade do campo magnético a
responsabilidade da ocorréncia da maioria dos fendmenos das atividades solares as quais
estudaremos a seguir.

O Sol possui um campo magnético, cuja intensidade é da ordem de 10™* T(Tesla) na
superficie da Fotosfera. Este campo é aproximadamente dipolar - Pneuman e Kopp, 1970 -
porém devido ao Vento Solar ser altamente condutor ele € transportado pelo meio
interplanetdrio, constituindo o chamado Campo Magnético Interplanetidrio — CMI — com
uma intensidade de aproximadamente 5nT nas circunvizinhangas da Terra.

O eixo do dipolo magnético € proximo ao eixo de rotacdo do Sol, e pode-se
imaginar um plano de simetria cortando o seu equador. As linhas de Campo Magnético
Interplanetdrio sdo aproximadamente radiais proximas ao Sol - de 1,5 a 2,5 raios solares -,
entrando no Sol acima do plano de simetria e saindo abaixo deste plano, dependendo da
fase do ciclo solar de 22 anos. No meio interplanetdrio, a transi¢do entre as linhas de campo
entrando e saindo do Sol constitui uma estreita regido, ndo necessariamente planar, onde se
forma uma lamina de corrente, chamada Lamina de Corrente Heliosferica, LCH - Schultz,
1973 -. Essa lamina separa um hemisfério com polaridade negativa de outro com polaridade

positiva.
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The solar wind washes over the planets like the spiral-shaped spray from a sprinkler.

(@) (b)

FIGURA 2.4 — (a) Lamina de Corrente Heliosferica — LCH, préxima ao Sol. (b) Aspecto do

Campo Magnético Interplanetario.

FONTE: http://lepmfi.gsfc.nasa.gov/mfi/hcs/hes e
http://www.spaceweathercenter.org/

Devido 4 rotacdo solar, o Campo Magnético Interplanetirio — CMI — tem, em larga
escala, o aspecto de uma espiral de Arquimedes, sendo quase radial préximo ao Sol e
praticamente perpendicular a dire¢do radial além de 5-10 UA. Na circunvizinhanca da

Terra, 1 UA, o CMI tem inclinag¢do de aproximadamente 45°.
2.3.2 Vento Solar

O meio interplanetdrio estd permeado pelo vento solar, um fluxo de plasma
ionizado, juntamente com o campo magnético solar. O vento solar é resultado de uma
enorme diferenca de pressdo de gds entre a coroa solar e o espago interestelar. Esta

diferenca conduz o plasma pra fora, apesar da influencia da gravidade solar.

O primeiro interesse da comunidade cientifica em estudar este distante e ténue
plasma esta nas relacdes Sol-Terra. O vento solar € significantemente influenciado pela

atividade solar e transmite esta influencia para os planetas, cometas, particulas e raios
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cOsmicos que estdo imersos nele. A origem da influencia solar através da interacdo do
campo magnético solar com plasma coronal tem sido o maior tdpico da pesquisa do vento

solar até hoje.

O segundo aspecto importante da pesquisa do vento solar tem ajudado a explicar o
continuo interesse nos processos fisicos que ocorrem na formagdo e expansido da quente
coroa solares para as frias, ténues e longinquas regides de fora do vento solar. Esta
expansdo leva o plasma magnetizado a grandes variagdes em suas propriedades; mas

extremamente raras no meio interplanetario.
2.3.2.1 Propriedades do vento solar:

O vento solar que passa nas proximidades da Terra é quente, t€énue e move-se rapido
pelos padrdes da Terra. E constituido principalmente por hidrogénio ionizado, com uma
pequena mistura de hélio ionizado (~5%), e ainda menos ions de elementos mais pesados.
Embebido neste plasma estd um campo magnético orientado aproximadamente paralela ao

plano da ecliptica, mas em aproximadamente 45° a linha Sol-Terra para um observador a 1

UA. (Kivelson, M. G. e Russell, 1995).

As observacdes do vento solar t€m sido feitas por satélites proximos 4 Orbita da

Terra. A Tabela 01 mostra algumas propriedades fisicas do plasma e campo magnético em
1UA.

Tabela B - Propriedades do vento solar observados préoximos a érbita da Terra (1UA)

Densidade de prétons 6,6 cm™
Densidade de elétrons 7, lem™
Densidade He?" 0,25 cm™
Velocidade (aproximadamente radial) 450 Km/s
Temperatura de prétons 1.4x10° K
Temperatura de elétrons 1.4x10° K
Intensidade do campo magnético 7x10° T
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O fluxo de momento angular freqiientemente chamado de pressdo dinamica, devido
ao seu papel no confinamento do campo magnético. Maior parte da energia estd na forma
de energia cinética destas mesmas particulas. Estas médias das medidas feitas proximas ao
plano da ecliptica sdo de condi¢Oes tipicas sobre uma esfera centrada no Sol, com raio de

1UA, n6s podemos obter os fluxos totais destas quantidades se multiplicamos a érea total

dessa esfera, 2,82 x 10%7 cm?.

A pressao do gds ionizado com igual densidade de prétons e elétrons n é:

Pgas =NK(T, = T,) Equagio 2-8
onde k € a constante de Boltzmann, T, ¢ T. sdo as temperaturas dos protons e elétrons
respectivamente.

Ondas sonoras em um gds ionizado com pressdo de gds Py, ¢ densidade de massa
p= n(mp + me) Equacao 2-9
onde m, e m,sdo respectivamente as massas do préton e do elétron viajando com uma

velocidade

c, = F: X T,+T,) Equagio 2-10
P \(m,+m,)

onde 7y € a relagdo do calor especifico a pressdo e volume constantes, e C, € a velocidade

do som. Usando 'y =mm para um gés de hidrogénio ionizado e as temperaturas da Tabela 01,
3

encontramos uma velocidade para o som em 1UA que é de c, = 60km/s.

Deste modo a velocidade tipica do fluxo solar de 400Km/s é quase uma ordem de
magnitude maior que a velocidade do som em 1UA; o fluxo do vento solar € altamente

supersonico. Finalmente a presenca de um capo magnético em um gas ionizado pode levar
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a efeitos hidromagnéticos, podendo, de varias maneiras exercer uma pressdo magnética

82

— Equacao 2-11
21,

pmag =

onde W, € a constante de permeabilidade magnética , e a pressdo magnética possuindo um

valor comparével a pressdo do gés, indicando que o efeito magnético de ser tdo importante
quanto o efeito da pressdo do gis no vento solar.

Para tentar entender a origem do vento solar, € necessdrio retomar algumas
propriedades da coroa solar acima citadas, como a que temperatura do Sol diminui de ~
15x10°Kem seu interior para ~5000K na superficie visivel. Surpreendentemente, em
maiores latitudes na atmosfera, a temperatura sobe novamente, tornando-se maior que 10°K
e entdo diminui suavemente com o aumento da altitude na coroa. E esta suave variacio de
temperatura de aproximadamente 1,5 x 10°K que € a caracteristica distinguivel da coroa a

razdo fisica da formag¢ao do vento solar.

2.3.2.2 Concepcoes basicas da formacao do vento solar na coroa

solar

Apresentaremos aqui trés facetas que nos conduzirdo a teoria cldassica do vento solar.
A primeira faceta envolve um modelo de fluido para o estado de equilibrio da coroa solar
que conduz ao conceito basico de um fluido supersOnico continuo de plasma da coroa solar
para o meio interplanetario. A segunda envolve uma descri¢do da configuragdo das linhas
de campo magnético solar que estdo congeladas no plasma, sendo arrastadas para o meio
interplanetdrio pelo vento solar. Finalmente consideramos que o vento solar alcanga

grandes distancias no sistema solar combinando-se com o meio interestelar.
2.3.3 Atividade do Sol

As caracteristicas mais claras da variabilidade solar sdo as mudangas com o tempo

no nimero de manchas solares vistas na metade visivel do Sol (Stuiver e Quay, 1980). Os
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registros observados do nimero de manchas solares mostram um ciclo médio da atividade
solar proximo dos 11 anos. Modernas teorias atribuem as caracteristicas periddicas das
manchas solares a existéncia de um dinamo solar em que a convecg¢do e a rotagdo
diferencial da superficie interagem para amplificar e manter um assumido campo
magnético inicial (Leighton, 1969). Modelos de dinamo sdo bem sucedidos na reproducdo
de certas caracteristicas do Ciclo Solar de 11 anos, mas ainda ndo é possivel explicar a
varia¢do de amplitude nas épocas de maximo e de outras mudancas caracteristicas de longo
periodo (Eddy, 1976). A FIGURA 2.5 ilustra um diagrama da atividade solar do Ciclo
Solar 23.

Cycle 23 Sunspot Number Prediction {(September 2004)

1996 1998 2000 2002 2004 2006

NASANSSTC/Hathaway

FIGURA 2.5 - Diagrama mostrando a atividade solar do Ciclo Solar 23
FONTE:< http://www.spaceweathercenter.org>

Durante o Ciclo Solar sdo identificadas fases distintas, a fase de minimo solar, fase

ascendente, fase de maximo solar e fase descendente. Durante o maximo do ciclo ocorre o
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aumento de fenOmenos energéticos nas regides ativas associadas 4s manchas. Estes
fendmenos sdo chamados de explosdes solares ou “Flares”, podendo estar associadas a
Ejecoes Coronais de Massa — CME (Coronal Mass Ejection) — e a Tempestades

Geomagnéticas.
2.3.3.1 Ejecoes Coronais de Massa — ECM

Sdo designadas como grande quantidade de matéria 10" a 10'® g — entremeadas nas
linhas de campo magnético do Sol. Sdo expulsas do Sol durante um periodo de vérias
horas, formando uma enorme erupc¢do que se expande para o espaco interplanetrio a

velocidades de varias centenas e poucos milhares de km/h.

As Ejecoes Coronais de Massa tem uma freqii€ncia relacionada com o Ciclo Solar,
podendo ser observados cerca de 1 evento por semana, no minimo do ciclo, enquanto
podem ocorrer 2 a 3 eventos por dia nos periodos do méximo da atividade solar. As ECMs
sdo perturbacdes que se propagam no vento solar de background e possuem caracteristicas
diferentes, maior campo magnético, menor temperatura, maior velocidade, do vento solar
normal. Estas caracteristicas sdo de um vento solar perturbado, e podem ter importantes

efeitos sobre os sistemas tecnoldgicos.
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FIGURA 2.6 - Imagens do corondgrafo LASCO C2 e C3, respectivamente, de uma ECM
do dia 18 de novembro de 2003.

FONTE: <http://sohowww.nascom.nasa.gov/>

A bordo do satélite SOHO da Agencia Espacial Norte Americana — NASA
encontra-se um instrumento, o coronégrafo, que mede a radiacdo fotosférica espalhada por
elétrons no Plasma coronal ionizado, mostrando a estrutura da densidade da Coroa. Essas
imagens sdo feitas do Sol ocultando o disco solar possibilitando o estudo da coroa solar,
assim na FIGURA 2.6 podemos observar duas imagens feitas pelo coronégrafo LASCO -
Large Angle Spectrometric Coronagraph -, C2 que mostra a coroa interna até 8,4 milhdes
de quilometros do Sol, e C3 que possui um grande campo de visdo, em perspectiva suas
imagens siao de aproximadamente 45milhdes de quilometros do Sol, de uma eje¢do coronal

de massa.
2.4 ONDAS DE CHOQUE NO MEIO INTERPLANETARIO

Na teoria Magnetohidrodindmica — MHD, assim como em dinamica dos fluidos,

existem superficies sobre a qual os campos fisicos variam descontinuamente e em qualquer
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lados dessa descontinuidade o campo permanece constante. Estas superficies incluem
estruturas que ndo se propagam, descontinuidades tangenciais e descontinuidades de
contato, e estruturas que se propagam, descontinuidades rotacionais e ondas de choque. Na
realidade cada tipo de superficie possui uma estrutura interna determinada pelos processos

de plasma, mas estas estruturas s@o ignoradas nas aproximacoes MHD.

Em dinamica de gases ordindrios, hd somente uma velocidade caracteristica do meio
— a velocidade do som. Portanto hd apenas um tipo de onda de choque, uma superficie que
se propaga mais rapidamente que a velocidade do som no meio a frente dela. Em
Magnetohidrodinamica (MHD), ha trés velocidades caracteristicas, a velocidade do som, a
velocidade de Alfvén e a velocidade magnetossonica. Ha cinco tipos possiveis de choques
MHD: choques rapidos, choques lentos e trés tipos de choques intermediarios, dependendo
da velocidade da superficie do choque relativa as outras velocidades caracteristicas (Parks,

1991; Burgess, 1995; Echer et al., 2003).

2.4.1 Classificacao dos Choques
Choques interplanetarios podem ser classificados de acordo com:

® A propagagdo: se estiver se propagando para o Sol, Choque Reverso, ou para longe do

Sol, Choque Frontal, essa propagacao ¢ relativamente ao préprio Sol;

¢ Ao modo de onda: se a velocidade relativa ao vento solar ¢ maior que o modo rdpido da
onda magnetossdnica, choque rdpido, ou se é maior que o modo lento da onda

magnetossonica, choque lento.

Como o meio ambiente, vento solar, move-se supersonicamente para fora a partir do
Sol, ambos choques frontais ou reversos, movem-se para fora a partir do Sol em relacdo ao

Sol.
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Qualquer tipo de onda sendo uma superficie, possui um vetor unitdrio n, que é
definido no ponto em direc¢do contraria ao fluxo de plasma, regido de mais baixa entropia.
Na teoria MHD, os choques sdo classificados tomando como base o 4ngulo o/ entre an e o
campo magnético ambiente B;. Se o = 90° o choque é chamado de ‘“choque
perpendicular”. Se o € proximo de 90°, o choque € chamado de “choque quase
perpendicular”. Um choque em que o=0° é chamado de “choque paralelo”, e um choque
onde oo ¢é proximo de 0° é um “choque quase paralelo”. Um choque onde o =45° é

chamado de “choque obliquo”. O salto nos campos e as variagdes de velocidade através de

um choque depende de o, assim como do beta de plasma, B ¢ o nimero de Mach.

2.4.2 Equacoes de Rankini-Hugoniot

Todos os tipos de choque e certamente todos os tipos de superficies de
descontinuidade em um fluido MHD devem satisfazer as equagdes de Rankine-Hugoniot.
Estas equacdes sdo relacdes fisicas fundamentais para uma superficie plana de
descontinuidade (choque), através das quais hd um salto nos campos fisicos do lado
upstream para o downstream,ou seja, do lado contrario ao fluxo, denotado com o subscrito
u, para o lado do fluxo, denotado com o subscrito d. Essas equacdes expressam a
conservagao da massa, de fluxo de momentum tangencial, de energia e de fluxo magnético.
Burlaga (1995) apresenta estas equagdes relativamente a um sistema de referéncia com

origem no choque.

Assumindo que os campos sdo constantes em ambos os lados do choque, entdo hd
variacdes somente no choque. As grandezas escalares sdo a densidade p e a pressdo total P,
assumida como sendo isotrépica. As grandezas vetoriais sdo a velocidade do vento solar v e
ao campo magnético B. As componentes do campo vetorial ao longo da normal do choque
n sdo denotadas com o subscrito n, e as componentes perpendiculares a normal do choque

pelo subscrito t.

32



As equacdes de Rankini-Hugoniot para uma descontinuidade MHD, em relacio ao

sistema de referencia com a origem, fixo ou se movendo, na superficie da descontinuidade,

sdo como segue.

Conservacdo da massa:

puvun = pdvdn

Conservagdo do fluxo de momentum normal:

2 2

d
P VZun + P, +mmmm=p Van + P, -+
8n 8n

Conservagdo do fluxo de momentum tangencial:

BnBut Bant
puvunvut +H— pdvdnvdt —
47 47

Conservacdo da energia:

2
Bdt

Lpuvu2 + oP, + But2 jvun _BBuv, = (pdvdz + oh +

2 2 4n 4 2 2

A conservacao do fluxo magnético:

4n

A condicao de campo magnético congelado implica em:

Bn (Vut - th) = Butvun - Bdtvdn
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Se um choque esta se movendo radialmente para longe do Sol com velocidade Ug
relativa ao Sol, sendo as velocidades de plasma nos lados upstream e downstream
respectivamente u; e up e predominantemente radiais, entdo a conservacdo de massa
fornece a velocidade do choque em termos da densidade e da velocidade medidas por uma

Unica espagonave:

_ U, — Ny,

U,
n, —n,

Equagdo 2-18

Onde, n; e ny sdo respectivamente as densidades upstream e downstream.

As equacdes de Rankini-Hugoniot sdo essenciais para identificar os choques,
calcular sua velocidade e definir que tipo de choque. Contudo, elas requerem o
conhecimento da normal do choque e de sua velocidade, pois elas sdo escritas em um
sistema de referencias que se move com a velocidade do choque, orientado ao longo da

normal n.
24.2.1 Calculo da normal do choque

Existem dois métodos de calcular a normal dos choques. O primeiro utiliza medidas
dos campos fisicos obtidos somente por um satélite. O segundo utiliza medidas do tempo
de chegada do choque em dois os mais satélites, juntamente com as equacdes de Rankini-
Hugoniot. Neste trabalho calculamos a normal dos choques utilizando as medidas de

somente um satélite.

Teoricamente, pode-se calcular a normal do choque n a partir de observacdes do
campo magnético por um udnico satélite usando o teorema da coplnaridade (Colburn and
Sonett, 1966). O teorema da coplanaridade diz que B, , B4 € n estdo em um plano. A
continuidade da componente normal do campo magnético B, através do choque implica que

(Ba — Bu) seja paralelo a superficie do choque. Se By é paralelo a Bg;, entdo B, xB, ¢
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também paralelo a superficie do choque. Portanto, (B, xBy)x(By—B,) estd ao longo da

direcdo normal ao choque. O vetor unitario normal ao choque serd portanto

B
n= . Equagao 2-19

A vantagem desse modelo, chamado modelo magnético coplanar, € que necessita
somente das medidas do campo magnético antes e depois do choque. A desvantagem € que
ndo € muito preciso, pois as variagdes do campo magnético através do choque sdo
pequenas, da ordem de 10°, e também as incertezas em B sdo relativamente grandes devido
as flutuacdes em B que estdo presentes tanto no lado upstream quanto no lado downstream.
O metodo da coplanaridade magnética ndo funciona para choques paralelos, pois

B, xB, = 0e é muito impreciso para choques quase paralelos.

2.4.3 Choques perpendiculares

Um choque MHD perpendicular rdapido € aquele em que o campo magnético é
perpendicular a normal antes e depois do choque; deste modo B, = 0. A tnica onda que se
propaga perpendicular 2 B € a onda magnetossonica. O fluxo entra com um velocidade
maior que a velocidade magnetossonica e sai com uma veolocidade menor que a velocidade

magnessOnica. Portanto, o choque propaga-se super-magnetosonicamente.

Para um choque perpendicular, o fluxo de massa e a equagdo de campo congelado
dardo:
& Np,

—_rd Equacao 2-20
B Np, quas

u

que nos diz que a direcio do campo magnético ndo muda através de um choque

perpendicular.
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2.4.4 Choques paralelos

Um choque MHD répido paralelo € aquele cuja normal é paralela a B. como B =B, né o
mesmo em ambos os lados do choque, nem a dire¢cdo nem a intensidade do campo
magnético variam através do choque paralelo. Neste tipo de choque existem duas
velocidades caracteristicas, a velocidade do som, Equacdo 2-5, e a velocidade de Alfvén.,
velocidade caracteristica do meio, que € dada por:

V, = B, Equacdo 2-21

- A Hopu

onde B,: campo magnético no lado upstream e p, : densidae de plasma do lado upstream.

Se a velocidade do som € maior que a velocidade de Alfvén a frente de choque, a
velocidade do som é dominante e o choque é como se fosse um choque da dinamica dos
fluidos, com um fluido entrando mais rapidamente que a velocidade do som e saindo mais
lentamente que a velocidade do som. O fluxo é super-Alfvénico em ambos os lados do

choque.

Se a velocidade de Alfvén € maior que a velocidade do som a frente do choque, existem
trés possibilidades. Um choque paralelo ao gds entrando super-Alfvénicamente e saindo
sub-Alvenicamente provavelmente ndo ocorre na natureza (Jeffrey e Tuniuti, 1964). Um
choque paralelo com o gas entrando supersonicamente e super-Alfvénicamente e saindo
subsonicamente e super-Alfvénicamente € permitido. Finalmente, o gis pode entrar
supersonicamente e sub-Alfvénicamente e sair subsonicamente e sub-Alfvénicamente ou

super-Alfvénicamente.

Para um choque paralelo, v, =V, assim ndo existe coplanaridade da velocidade. O

campo magnético ndo entra nas equacdes de Rankini-Hugoniot, tornando-se idénticas as

equagdes de fluidos, exceto pela pressao que pode ser anosotrépica.
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2.4.5 Numero de Mach

Como discutimos anteriormente, a razao entre a velocidade do fluxo e a velocidade
caracteristica do meio € denominada nimero de Mach. Para choques no meio
interplanetario, o seu nimero de Mach serd calculado através da razdo entre a velocidade
relativa entre o choque e o vento solar e a velocidade caracteristica, velocidade

magnetossonica ou Alfvénica. A velocidade da onda magnetossonica é dada por:

Vins = (%)'(VAZ * Csz) + ((VAZ +Cs” )2 ~4GC¢"V,° COSZ(OC))% Equagio 2-22

assim a equagdo para determinarmos o nimero de Mach Alfvénico é dada pela razao entre
a velocidade diferencial do choque em relacdo a velocidade do vento solar no lado

upstream pela velocidade Alfvénica:

_[Ys—u

Equacio 2-23
v, quag

similarmente, o numero de Mach Magnetossonico é dado por:

_ Vs —u

Equacdo 2-24
VMS

O ndmero de Mach indica a intensidade do choque, e ¢ uma medida da quantidade de
energia processada pelo choque; quanto maior o nimero de Mach, mais dramético serd o

choque.
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2.4.6 Possiveis origens para ondas de choque no espaco interplanetario

O meio interplanetdrio é permeado pelo vento solar, um plasma magnetizado sem
colisdes onde o empilhamento de ondas ndo lineares pode ocorrer e gerar choque. O vento
solar favorece a acdo das forcas Coulombianas de longo alcance. Essas forcas exercem no
meio interplanetdrio, um papel semelhante ao das colisdes. Colisdes em um gés ordindrio
servem para transferir momentum e energia entre as moléculas, além de fornecerem o
acoplamento para que a onda sonora, meio basico de transferéncia de informacdo, exista
(Burgess, 1995). Em um plasma sem colisdes, tal acoplamento colisional estd ausente, pois
o livre caminho médio entre as colisdes € muito maior que o sistema (E. Echer). No caso do
plasma interplanetdrio o livre caminho médio na 6rbita da Terra € da ordem da distancia

Terra-Sol (1 Unidade Astrondmica, 1,49598){108 Km).

As estruturas interplanetdrias podem ser geoefetivas ou ndo, isto €, quando elas
interagem com a magnetosfera da Terra, podem causar tempestades magnéticas,
especialmente se um componente intenso para o sul e de longa duracdo do campo
magnético estiver presente. Como as ondas de choque t€ém uma maior extensio espacial do
que as estruturas interplanetdrias que as geram, ¢ comum que espagonaves proximas a
orbita da Terra observem apenas o choque, mas ndo a ejecdo que o impulsiona ou induz.
Entretanto, o choque pode ter efeitos geoefetivos, especialmente impulsos subitos e ondas
MHD/micropulsacdes dentro da magnetosfera terrestre (Nishida, 1978; Kivelson e Russell,

1995; Echer et al., 2003).

Se as bordas laterais da frente de choque passam por uma espagonave, pode ocorrer
que nenhum sinal do gas propulsor ejetado do Sol seja detectado, devido a menor extensao
espacial da ejecdo, o que explica muitos eventos em que se detecta a frente de choque
proximo a Terra, mas ndo a ejecdo (Schwenn, 1986). Também existe a possibilidade de que
alguns choques sem o sinal do géds propulsor sejam realmente as ondas de explosdo de

Parker (1961), criados por uma repentina liberagdo de energia, sem ejecdo material
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adicional, em uma configuracdo de campo coronal pré-existente. Outra possibilidade é de
que a variacdo rdpida da drea de buracos coronais possa gerar perturbacdes de choque no
meio interplanetdrio (Hewish e Bravo, 1986). Bravo et al. (1991) apresentaram evidencias
tedricas e observacionais de que buracos coronais de baixa latitude, instdveis, poderiam ser
em algumas circunstancias, fontes de choques interplanetirios. Desta forma, choques
poderiam ser produzidos por buracos coronais quando mudancas suficientemente rapidas na
geometria de seus tubos de fluxos ou em sua drea efetiva ocorressem (Bravo et al., 1991).
Outras fontes de choques observadas no vento solares sdo as Regides de Interacdo
Corrotantes (RIC ou RI), quando a compressao do vento solar mais lento pelos feixes
rdpidos emitidos de buracos coronais provoca o desenvolvimento de choques,
principalmente do tipo reverso em 1UA, e mais raramente do tipo frontal rdpido (Burlaga,
1995). As RIs sdo caracterizadas por campo magnético flutuante e produzem geralmente
tempestades fracas/moderadas. As ejecdes solares constituem-se de material coronal
expelido do Sol, que se propaga através do meio interplanetdrio. As ondas de choque
detectadas proximo a Orbita da Terra sdo causadas principalmente por ejecdes coronais de
massa interplanetdrio, ECMIs. Se a velocidade relativa entre os remanescentes
interplanetarios da ejecdo solar e do vento solar € maior que a velocidade caracteristica do
meio (magnetossonica) uma onda de choque pode se formar. A velocidade magnetossonica

rapida no vento solar é cerca de 50-70 Km/s (Gonzales et al, 1999).

Segundo Gosling et al (1990), no seu estudo do periodo de 1979-1982, em cerca de
metade de todos os eventos de choque a Terra ndo se encontra a ECMI diretamente,
presumivelmente porque a perturbacdo de choque tipica € mais larga que a ECMI que a
induz, e cerca de metade das ECMIs, distinguidas por eventos de contra-fluxo de elétrons,
nido velocidade alta o suficiente, relativamente ao vento solar ambiente, para produzir
perturbacdes de choques. Ainda deve-se considerar que um indutor de choque possui vérios
sinais caracteristicos € comumente um destes sinais ndo € facilmente identificado, sendo

necessdrio analisar vdrios sinais caracteristicos para certificar-se da presenga ou ndo do
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indutor (Richardson e Cane, 1993). Para um indutor de choque ser observado, ele deve se

estender em longitude sobre pelo menos a separacdo angular entre a fonte solar e a Terra.
2.4.7 A Espaconave ACE

A espaconave ACE, Advanced Composition Explorer, estd em missdo desde 25 de agosto
de 1997 e sua principal tarefa é fazer medicdes da composi¢do de particulas energéticas
provenientes do Sol, da Heliosfera e da Galdxia. Sua 6rbita € ao redor Terra/Sol localizada
no ponto lagrangeano L1, onde as forgas gravitacionais da Terra e do Sol sdo equivalentes e
se anulam. Possui massa de 785 Kg incluindo 196Kg de combustivel, suficiente para lhe
manter em Orbita até 2019, ndo ocorrendo imprevistos na orbita. Possui quatro placas fixas
receptoras de energia Solar, com potencia de 443W. Instrumentacdo: Oito instrumentos que
medem plasma e composi¢cdo de particula energética, € um para que mega O campo

magnético interplanetdrio, MAG.

SPACECRAFT

FIGURA 2.7- Ilustracdo da espaconave ACE demonstrando os magnetometros.

FONTE: <http://www-ssg.sr.unh.edu/mag/ace/images/ace_mag.gif>
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FIGURA 2.8 — Representacdo da Orbita da espagonave ACE.

FONTE: Adaptado de http://swepam.lanl.gov/
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CAPITULO 3
MATERIAIS E METODOS UTILIZADOS PARA ANALISE DOS DADOS

Foram utilizados dados de plasma e campo magnético do meio interplanetario
fornecidos pela sonda ACE - Advanced Composition Explorer disponiveis em:
<http://www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/level2/index.html> com resolu¢do temporal de 64
segundos. Para a familiarizacdo da bolsista com os dados interplanetdrios de plasma e
campo magnético foi utilizado o software Origin, o qual possibilitava a visualizacido das
tabelas correspondentes aos valores das medidas dos parametros interplanetdrios e a
identifica¢do de cada coluna correspondente de acordo com a lista abaixo e conforme pode

ser observado na FIGURA 3.1.

Cabecalho dos arquivos

Coluna 1 - dia corrido do ano, calendario Juliano — diajuli

Coluna 2 - hora correspondente — hora

Coluna 3 - minutos — min

Coluna 4 - dia do ano corrido e fraciondrio — diafrac

Coluna 5 - densidade do vento solar (cm”-3) — Np

Coluna 6 - temperatura do vento solar (K) — Tp

Coluna 7 - velocidade do vento solar (km/s) — VSW

Coluna 8 - componente X (GSE) da velocidade do vento solar (km/s) — VXGSE
Coluna 9 - componente Y (GSE) da velocidade do vento solar (km/s) — VyGSE
Coluna 10 - componente Z (GSE) da velocidade do vento solar (km/s) — VZGSE
Coluna 11 - componente X (GSE) do campo magnético interplanetario (nT) — BxGSE
Coluna 12 - componente Y (GSE) do campo magnético interplanetario (nT) — ByGSE
Coluna 13 - componente Z (GSE) do campo magnético interplanetdrio (nT) — BzGSE
Coluna 14 - componente X (GSM) do campo magnético interplanetario (nT) - BxGSM
Coluna 15 - componente Y (GSM) do campo magnético interplanetdrio (nT) - ByGSM
Coluna 16 - componente Z (GSM) do campo magnético interplanetdrio (nT) — BzGSM
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Coluna 17 - campo magnético interplanetdrio (nT) — B

{i Microcal Origin - UNTITLED - [Datal]

E] Fle Edit View Plat Colmn Analbsis Tools Fomat ‘window Help == x|
[& al#[o]: [ T| 2|~/ ]m]e]
diajuli hara min Diafrac[x] | Np[¥] Tp[Y] VSWIY] |YxGSE[Y] | VyGSE[Y] | VzGSE[Y] | BxGSE[Y] | ByGSE[Y] | B2GSE[Y] BXG!ﬂ
1 114 17 54(114.74612 4.51 109780 488.2| -486.92 -34.82 -6.2 -2.112 5.595 -1.984 ]
2 114 17 55/114.74686 4715 134280 518.21) -516.24 -11.11 -18.47 2.107 5.69 0.306)
3 114 17 56| 114.7476 -9999.9| -9999.9] -9999.9f -9999.9] -9999.9| -9999.9 2.374 5.414 1.243
4 114 17 57(114.74835 4.296 111230 522.38| -519.97 -37.8 -32.87 1.309 6.199 0.008
5 114 17 58(114.74909 4.338 106240 510.14| -508.34 -39.16 -17.25 0.986 6.458 -0.929
6 114 17 59/114.74983 4199 118480 516.4] -514.54 -38.63 -20.56 1.337 6.422 -0.191
Fi 114 18 0/114.75057 -9999.9 -9999.9 9999.9] -9999.9) -9999.9| -9999.9 0.491 6.432 -1.245
[i] 114 18 1114.75131 4.402 113000 499.24| -497.61 -37.72 -14.26 -0.709 6.388 -1.556
9 114 18 2/114.75205 4.009| 104240 495.28| -494.04 -34.78 -1.2 -0.914 5.761 -3.092
10 114 18 4/114.75279 4,146 91550 497.53| -496.59 -30.58 0.02 -0.577 5.799 -3.087
11 114 18 5/114.75353 3.72 88496 502.87| -501.45 -37.24 -5.83 -0.492 6.259 -2.321
12 114 18 6/114.75427 4.022 91868 498.35| -496.67 -40.2 -6.84 -0.492 6.493 -2.079
13 114 18 7/114.75501 4,235 90384 498.26| -496.24 -13.44 -10.56 -0.586 6.42 -2.337
14 114 18 8/114.75575 3.927 99961 500.72| -499.29 -36.7 9.3 -0.183 6.283 -2.456
15 114 18 9/114.75649 4.181 90723 494.82| -493.18 -39.4 -8.45 -1.01 6.091 -2.506]
16 114 18 10(114.75723 4.006 91365 485.11 -434.61 -21.55 -4.46 -2.832 4.684 -3.749 1
17 114 18 11/114.75798 3.922 95667 485.07| -484.55 -22.31 -3.14 -2.661 4.707 -3.945
18 114 18 12(114.75872 4.444 100640 476.41 -475.99 -19.32 -4.93 -3.49 4.075 -3.607
19 114 18 13[114.75946 4.62 100770 480.36 -480 -18.06 -4.53 -3.3 4.235 -3.929
20 114 18 14| 114.7602 4,204 101630 481.93| -481.32 -24.12 -3.19 -2.724 4,397 -4.249
21 114 18 15/114.76094 4,333 98383 490.74| -489.93 -28.17 -1.21 -1.688 4.702 -4.321
22 114 18 16/114.76168 4.227 88367 490.22 -489.8 -19.43 6.3 -1.18 3.942 -5.218
23 114 18 17(114.76242 4.496 95548 493.6| -493.18 -19.52 5.67 -1.25 4.073 -5.051
24 114 18 18/114.76316 4.067 89864 489.77| -489.29 -21.29 3.16 -1.112 4,757 -3.971
25 114 18 20| 114.7639 4,326/ 100080 494.73| -493.32 -37.39 -1.3 -1.116 5.386 -3.628
26 114 18 21/114.76464 4.293 489.23| -488.24 -31.13 -1.1 -1.537 4.268 -4.517
27 114 18 22(114.76538 4.729 -9999.9 504.12| -503.05 -31.62 -8.53 -0.804 4.651 -4.404
28 114 18 23/114.76612 4,253 97252 491.34| -490.56 -27.45 -3.83 -1.411 4.247 -4.804
29 114 18 24(114.76686 4.4 96143 492.97| -492.49 -20.84 5.87 -1.062 3.636 -5.58
30 114 18 25| 114.7676 4.821 96402 494.96| -494.57 -18.09 .58 -0.635 3.253 -5.835
3 114 18 26/114.76835 4.2 96928 495.3 -495 -15.9 7.23 -0.346 2.921 -5.946 -
32 114 18 27/114.76909 4.301 89853 497.87 -197.6 -15.4 5.14 -1.077 3.873 -2.519
33 114 18 28(114.76983 4.399 103490 490.98| -9999.9] -9999.9/ -9999.9 -3.127 5.12 -0.216
34 114 18 29(114.77057 3.934 97452 482.59| -481.25 -32.55 -15.49 -3.037 5.214 -1.428
35 114 18 30/114.77131 3.968 99530 479.61| -478.12 -31.13 -21.24 -3.255 5.036 -1.44
ﬂ 114 18 31/114.77205 3.994 98511 A77.2| -475.86 -30.31 -18.83 -3.679 4.783 -1.365 =
4 »
Datz1_B  Datat® | [NUM |

v
i Iniciar |J E & 3 Al “ 3 relatérios IE Microcal Origin - UNT .. @EAF‘I’TULD 4 doc - Micros.

FIGURA 3. 1 - Mostra a imagem da tela do Origin com os dados

segundo a relacdo acima mencionada. Em destaque

SIS B W
da espaconave ACE

em vermelho alguns

exemplos de dados que serdo eliminados, pois sdo considerados erros do

equipamento

Observa-se nesta figura que alguns campos possuem nimeros em comum, -9999.9,

estes valores sdo erroneos e, portanto eliminados do arquivo de dados. Normalmente a falha

de dados no ACE deve-se a saturagdo do sensor de plasma durante eventos muito intensos.

Também podem ocorrer falhas durante operagdes de rotina/calibracdo dos sensores. Na
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FIGURA 3.2 mostra-se uma imagem com os dados processados e assim sem os valores

errados.

icrocal Origin - UNTITLED - [Datal]

E] Fle Edit View Plat Colmn Analbsis Tools Fomat ‘window Help == x|
[& al#[o]: [ T| 2|~/ ]m]e]
diajuli | hora min _ |DiafraciX)| Np[¥] | TplY] | YSWIY] |¥xGSE[Y] |VyGSE[Y] |VzGSE[Y) |BxGSE[Y] | ByGSE(Y]|B2GSE[Y] BxG:ﬂ
1 114 17 54(114.74612 4.51 109780 488.2| -486.92 -34.82 -6.2 -2.112 5.595 -1.984 ]
2 114 17 55/114.74686 4715 134280 518.21) -516.24 -11.11 -18.47 2.107 5.69 0.306)
3 114 17 56| 114.7476 — — — — — — 2.374 5.414 1.243
4 114 17 57(114.74835 4.296 111230 522.38| -519.97 -37.8 -32.87 1.309 6.199 0.008
5 114 17 58(114.74909 4.338 106240 510.14| -508.34 -39.16 -17.25 0.986 6.458 -0.929
6 114 17 59/114.74983 4199 118480 516.4] -514.54 -38.63 -20.56 1.337 6.422 -0.191
7 114 18 0[114.75057 - — | — = - = 0.491 6.432 -1.245
8 114 18 1114.75131 4.402 113000 499.24| -497.61 -37.72 -14.26 -0.709 6.388 -1.556
9 114 18 2/114.75205 4.009 104240 495.28| -494.04 -34.78 -4.2 -0.914 5.761 -3.092
10 114 18 4/114.75279 4,146 91550 497.53| -496.59 -30.58 0.02 -0.577 5.799 -3.087
11 114 18 5/114.75353 3.72 88496 502.87| -501.45 -37.24 -5.83 -0.492 6.259 -2.321
12 114 18 6/114.75427 4.022 91888 498.35| -496.67 -40.2 -6.84 -0.492 6.493 -2.079
13 114 18 #/114.75501 4.235 90364 498.26| -496.24 -43.44 -10.56 -0.586 6.42 -2.33¢7
14 114 18 8/114.75575 3.927 99961 500.72| -499.29 -36.7 4.3 -0.183 6.283 -2.456
15 114 18 9/114.75649 4181 90723 494.82| -493.18 -39.4 -8.45 -1.01 6.091 -2.606
16 114 18 10(114.75723 4.006 91365 485.11 -484.61 -21.55 -4.46 -2.832 4.684 -3.749 1
17 114 18 11[114.75798 3.922 95667 485.07| -484.55 -22.31 -3.14 -2.661 A4.707 -3.945
18 114 18 12/114.75872 4.444| 100640 476.41|  -475.99 -19.32 -1.93 -3.49 4.075 -3.607
19 114 18 13(114.75946 4.62 100770 480.36 -480 -18.06 -4.53 -3.3 4.235 -3.929
20 114 18 14| 114.7602 4.204 101630 481.93| -481.32 -24.12 -3.19 -2.724 4.397 -4.249
21 114 18 15/114.76094 4,333 98383 490.74| -489.93 -28.17 -1.241 -1.688 4,702 -4.321
22 114 18 16/114.76168 4,227 88367 490.22 -189.8 -19.43 6.3 -1.18 3.942 -5.218
23 114 18 17(114.76242 4.496 95548 493.6| -493.18 -19.52 5.67 -1.25 4.073 -5.051
24 114 18 18(114.76316 4.067 49864 489.77| -489.29 -21.29 3.16 -1.112 A.757 -3.971
25 114 18 20| 114.7639 4,326| 100080 494.73| -493.32 -37.39 -1.3 -1.116 5.386 -3.628
26 114 18 21/114.76464 4,293 489.23| -488.24 -31.13 -1.1 -1.537 4.268 -4.517
27 114 18 22(114.76538 4.729 — 504.12| -503.05 -31.62 -8.53 -0.804 4.651 -4.404
28 114 18 23(114.76612 4.253 97252 491.34| -490.56 -27.4% -3.83 -1.411 4.247 -4.804
29 114 18 24/114.76686 4.4 96143 492.97| -492.49 -20.84 5.87 -1.062 3.636 -5.68
30 114 18 25| 114.7676 4.8 96402 494.96| -494.57 -18.09 7.58 -0.635 3.253 -5.835
31 114 18 26(114.76835 4.231 96928 495.3 -495 -15.9 7.23 -0.346 2.921 -5.946| -
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FIGURA 3. 2 - Mostra os dados processados, ou seja, sem os valores considerados erros

Feito isso comecamos a elaboracdo dos graficos, neste mesmo software.
Posteriormente para agilizar a elaboracdo dos graficos, foi desenvolvido um programa para
ler o arquivo de dados e eliminar os dados errados. O Programa desenvolvido para
“limpeza” dos dados encontra-se no anexo 1, bem como o programa para a elaboraciao dos

graficos.

Feito os gréficos, € possivel somente com a observagdao dos mesmos classifica-los

em choques Frontais, Répidos ou Lentos; Reversos, Rdpidos ou Lentos, de acordo com a
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variacdo dos parametros. Segundo Echer et al, os perfis de cada choque seguem como na

FIGURA 3.3.

Frontais Rapidos Frontais Lentos
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FIGURA 3. 3 - Diagrama ilustrando os perfis de quatro tipos diferentes de choques:
Frontais Répidos, Frontais Lentos, Reversos Répidos e Reversos Lentos,
com a respectiva variagdo nos parametros de plasma e campo

magnéticointerplanetario.
FONTE: Adaptado de Echer et al, 2003.
Na andlise das variagdes de parametros utilizamos o seguinte método:

Primeiramente observamos onde se encontra a variagdo subita dos pardmetros.
Entdo dividimos os grafico em 3 janelas distintas de 10 minutos cada, o intervalo de
turbuléncia na chegada do choque (S), outra antes da chegada do fluxo (U) e uma tltima

depois do fluxo (D). Como pode ser observado na FIGURA 3.4.
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FIGURA 3. 4 - Mostra a divisdo do grafico em 3 janelas, as linhas representam as regides
upstream (U), Choque (S) e downstream (D). Este método foi utilizado para

o célculo da variagdo dos parametros.
FONTE: Echer et al, 2003.

A partir disto fizemos um cdlculo do valor médio de cada pardmetro e
determinamos as variagdes dos parametros de plasma e campo magnético, e seus

respectivos erros de desvio padrao da média,
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c= \/ﬁZ(Xi - X)? Equagdo 3.1

i=1
Onde n é o nimero de dados utilizados no caso 10, X é o valor da varidvel e X € a média

aritmética entre os valores utilizados.

No célculo da incerteza ortogonalidade do choque utilizamos a seguinte equacao:

c c ~

o, ="r* =2+ Equagio 3.2
Xxu xd

onde r, € a razdo entre duas grandezas, Np ou B, xu e xd, sdo os valores de uma

grandezas, respectivamente antes e depois do choque, 6,,e G,, sdo os erros dos valores

médios, respectivamente antes e depois do choque. Posteriormente calculamos a

intensidade de cada evento com as equacdes de Rankine-Hugoniot, previamente citadas.
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CAPITULO 4
RESULTADO E ANALISE

4.1 Atividade do bolsista
Durante o periodo de execucdo da bolsa, na drea de ondas de choque no meio

interplanetdrio, o bolsista desenvolveu no Centro Regional Sul de Pesquisas Espaciais —
CRSPE/INPE — MCT, em parceria com o laboratério de Ciéncias Espaciais de Santa Maria
— LCESM - UFSM, as seguintes atividades:

O bolsista estd fazendo leituras em artigos, revistas e livros, indicados pelo

orientador, para familiarizacdo com a fenomenologia relacionada;

. Fez a aquisi¢do e compreensdo dos dados, de plasma e campo magnético da

Sonda ACE via da Internet;

. Com os dados adquiridos foi necessdrio o desenvolvimento de programa
computacional para a reducdo dos dados e geracdo dos grificos, o programa

encontra-se no apéndice A e B;

. Com os graficos gerados segundo a metodologia previamente explicada,

fez-se a determinacdo dos perfis de cada choque;

. Participou do Simpésio Nacional de Ensino de Fisica SNEF, CEFET - Rio
de Janeiro, RJ; adquirindo técnicas de aprimoramento, para melhor fazer-se

entender quando em exposicao didaticas;

° Permaneceu durante uma semana, de 29/01/2005 a 06/02/2005, no INPE em
Sao José dos Campos, SP onde pode interagir com doutores especialistas na drea
de Geofisica Espacial, participando inclusive de um seminario com o Dr. Kamide

do Japao;
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Participou da conferéncia Chapman sobre Feixes Corotantes do Vento Solar
e Tempestades Recorrentes da AGU, Manaus, fevereiro de 2005, e apresentou o
trabalho, DETERMANATION OF CIRS RELATED SHOCK
PARAMETERS - V. F. Andrioli; J.F. Savian; E. Echer; N.J. Schuch.- Onde pode
ter contato com pesquisadores do mundo interiro, sendo de fundamental
importancia em sua vida futura contribuindo com conhecimento e experiéncia. No

anexo A, encontra-se o resumo e certificado;

Participou do XVI Saldo de Iniciacdo Cientifica da UFRGS, outubro 2004,
onde apresentou o trabalho, UTILIZANDO A REDE INTERNACIONAL DE
DETECTORES DE MUONS NA PREVISAO DA TEMPESTADE
GEOMAGNETICA DO DIA 20 DE NOVEMBRO DE 2003 - Vania F.
Andrioli, Jairo F. Savian, Marcos R. Signori, Marlos R. Da Silva, Alisson Dal
Lago, Luis Eduardo A. Vieira, Ezequiel Echer, Walter D. Gonzalez, Nelson J.

Schuch. No anexo B, encontra-se o resumo e certificado;

Participou do I Simpdsio Brasileiro de Geofisica em Sao Paulo, SP, onde
apresentou o trabalho PREVISAO DE TEMPESTADES GEOMAGNETICAS
INTENSAS ATRAVES DA OBSERVACAO DE RAIOS COSMICOS E DE
COMPONENTES DO MEIO INTERPLANETARIO - Jairo Francisco Savian,

Marlos Rockenbach da Silva, Vania Fitima Andrioli, Marcos Roberto Signori,

Alisson Dal Lago, Ezequiel Echer, Luis Eduardo Antunes Vieira, Kazuoki
Munakata, Walter Demétrio Gonzalez Alarcon, Nelson Jorge Schuch. Em anexo,

encontra-se o resumo e certificado;

Participou da Jornada Académica Integrada — JAI, onde apresentou o
trabalho UTILIZANDO O TELESCOPIO PROTOTIPO DE SAO
MARTINHO DA SERRA NO ESTUDO DO CLIMA ESPACIAL - VANIA
FATIMA ANDRIOLI, NELSON J. SCHUCH, JAIRO FRANCISCO SAVIAN,
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MARCOS ROBERTO SIGNORI, MARLOS ROCKENBACH DA SILVA,
ALISSON DAL LAGO. No anexo C, encontra-se o resumo e certificado;

. Uma andlise das porcentagens de cada perfil de choque feita com o total de
eventos ocorridos no periodo de 2002-2003 € apresentada no artigo escrito e
submetido ao 9° Congresso Internacional da Sociedade Brasileira de
Geofisica(Salvador, Setembro, 2005), UM ESTUDO SOBRE AS ONDAS DE
CHOQUE NO MEIO INTERPLANETARIO - V.F. Andrioli; I.F. Savian; E.
Echer; N.J. Schuch; (esperando o aceite). Foram analisados 83 choques deste
periodo, deste total, 27 ocorreram no ano 2003 e 56 no ano 2002. Em anexo,

encontra-se o artigo;

. Submeteu o trabalho A COMPARATIVE STADY OF SHOCK
PARAMETER VARIATION ACROSS TRANSIENTS AND
COROTATING SHOCK - V.F. Andrioli, J.F. Savian; E. Echer; N.J. Shuch - a
Reunido Cientifica da IAGA 2005 (Toulose, Franca, 2005), o trabalho ja foi
aceito, porém os resultados serdo discutidos e apresentados no préximo relatério.

No anexo D, encontra-se o resumo, € o aceite no anexo E.

4.2 Perspectivas Futuras
No intuito de dar continuidade ao projeto o bolsista tem as seguintes perspectivas futuras:

. O bolsista pretende continuar a andlise dos eventos selecionados neste

projeto e apresentard os resultados dos mesmos em eventos cientificos;

. Da mesma forma, almeja participar do 8° Encontro Brasileiro de Fisica dos

Plasmas (Niteréi, Novembro, 2005);
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O bolsista pretende continuar a andlise de ondas de choque no meio
interplanetdrio em vdrias distancias, no sistema solar, utilizando outras sondas
como Heliosl, Helios2, Pionner Venus, PioneerlO, Pioneerll, Voyagerl,

Voyager2, Ulysses, ISEE-3, ACE, WIND, IMP-8.

. O bolsista pretende desenvolver programas para leitura dos dados, geragao

de gréficos e andlise dos mesmos.

. O bolsista almeja selecionar em torno de 3 casos de choques observados em

vdrias distancias heliocéntricas para anélise detalhada.

. O bolsista aspira aprofundar-se no estudo da fisica de choques nado
colisionais, devendo o bolsista entender os processos fisicos responsdveis pela

formacao e dissipacdo das ondas de choque.
4.3 Reducao e analise dos dados

Durante o decorrer deste projeto o bolsista vem se dedicando no estudo e andlise dos

dados de:

] Densidade de plasma Np (cm'3), medida do ndmero de prétons H'

presentes em cada centimetro cubico do plasma;

. Temperatura Tp (K), medida da temperatura do vento solar em Kelvin;

Velocidade VSW (Km/s); medida da velocidade média do vento solar, em

quildometros por segundo;

° Campo magnético interplanetdrio B (nT), medida da intensidade do

moédulo do campo magnético interplanetdrio em nano, 107, Testa.

Estas medidas sao fornecidas pela sonda ACE, da NASA. O estudo € realizado no
intuido de analisar as varia¢Oes destes parametros e identificar eventos de ondas de choque

no periodo de maximo do ciclo solar 2000-2001. Em virtude da realizacdo do trabalho
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apresentado na Conferéncia Chapman, Manaus, 2005, sobre a ocorréncia de choques

relacionados com CIR’s, o periodo de dados analisados foi estendido desde 1998 até 2003.

Foram construidos os graficos com os dados do ACE, para todos os choques que
ocorreram entre 2002-2003, e o nimero total de choques ocorridos neste periodo € de 83

eventos.A identifica¢do dos choques ¢ feita da seguinte forma:

- Observa-se nos graficos desses dados, aumentos ou decréscimos stbitos nos valores
de cada parametro acima mencionado, nota-se descontinuidades abruptas. A FIGURA 4.1
mostra um exemplo de uma descontinuidade observada na variacdo dos parametros de
plasma e de campo magnético, do dia 09 de Novembro de 2002, a linha vermelha identifica

o salto nestes parametros e a esta caracteristica € identificada como a chegada da onda de

choque.
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FIGURA 4. 1- Representacdo da chegada de um choque, indicada pela linha pontilhada em
vermelho. No gréfico de cima para baixo B (nT), médulo da intensidade do
campo magnético interplanetdrio, Np (Cm'3), densidade de plasma, Tp (K)

temperatura do vento solar e VSW (Km/s) velocidade do vento solar
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Uma vez identificado a presenca do choque, cada um pode ser classificado de acordo
com os perfis de choque, apresentado por Echer et al 2003, através da andlise das variacdes

de parametros e classificam-se em:

v" Frontais Rdpidos, quando ocorrem saltos abruptos positivos em todos os
parametros;

v" Frontais Lentos, quando ocorrem saltos abruptos positivos em todos os
parametros exceto no campo magnético interplanetario;

v" Reversos Répidos; quando ocorrem saltos abruptos negativos, em todos os
parametros exceto na velocidade do vento solar;

v" Reversos Lentos; quando ocorrem saltos abruptos negativos, nos parimetros
de densidade e temperatura e positivos na velocidade do vento solar e campo
magnético;

Assim, observando e analisando o exemplo da FIGURA 4.1, podemos classifica-lo
em Choque Frontal Répido. Devido ao acréscimo subito em todos os parametros, Np, Tp,
VSW e B. ¢ dito Frontal devido ao modo de propagacdo ser para fora do Sol em relagdo ao

Sol, e Répido, pois a velocidade da onda magnetosdnica relativa ao vento solar € maior o

modo rdpido da onda magnetosdnica.
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FIGURA 4. 2 - Choque Frontal lento observado no dia 19 de janeiro de 2002. Dados do

campo magnético total e plasma do ACE
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Observa-se na FIGURA 4.2 um exemplo de Choque Frontal Lento. Podemos
observar o amento subito nos parametros de Np, Tp e VSW e no mesmo instante um
decréscimo subito no B. Os espacos em branco representam a auséncia de dados devido as
falhas dos sensores da sonda ACE, previamente comentada no Capitulo 3 deste mesmo

relatorio.

Do mesmo modo, segue abaixo na FIGURA 4.3, um gréfico representando um
choque Reverso Rédpido. Com a linha pontilhada em vermelho identificando a chegada da
onda de choque, e devido a variacdo dos parametros de Np, Tp e B com salto abrupto
negativo, e VSW ser com salto positivo. E Reverso, pois a onda magnetosdnica estd se
propagando para o Sol com relagcdo ao mesmo, e Répido, pois a velocidade de propagacao

da onda magnetosonica relativa ao vento solar é maior que o modo rdpido da onda

magnetossonica.
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FIGURA 4. 3 - Choque Reverso Répido indicado pela linha pontilhada. Observado no dia
14 de maio de 2001. Dados do campo magnético total e plasma do ACE
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Quando a onda magnetosoOnica estd se propagando para o Sol em relacdo a ele e a
velocidade relativa ao vento solar é maior que o modo lento da onda magnetosdnica o
choque € do tipo Reverso Lento e suas caracteristicas podem ser observadas na FIGURA
4.4, assim também observamos que a hd uma descontinuidade no grifico dos parametros de

plasma, com um decréscimo stubito nos pardmetros de Np e Tp e com acréscimo stibito no

B e VSW.
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FIGURA 4. 4 - Choque Reverso Lento, observado no dia 03 de Mar¢o de 2002. Dados de

campo magnético total e plasma do ACE

Nem sempre € trivial a classificagdo dos choques ou até mesmo sua identificagdo,
pois trabalhamos com dados de somente uma espaconave o que dificulta-nos a detectar
choques ou qualquer outra estrutura IP por possuirem uma grande extensdo espacial. Uma
nuvem magnética tem tamanho de 0.2-0.3 UA e a frente de choque é mais extensa que as

nuvens magnéticas. Outro fator que dificulta a identificacdo € a ocorréncia de dois eventos
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proximos, pois pode deixar o meio perturbado dificultando a andlise e a percep¢cdo do
Choque. Embora soubéssemos do acontecimento do choque em determinadas datas
analisadas, fundamentado na lista de choques e distirbios ocorridos no meio
interplanetario,  fornecida  pela  missio ACE no  sitio  <http://www-
ssg.sr.unh.edu/mag/ace/ACElists/obs_list. html#2002>, com base nos instrumentos MAG e
SWEPAM, nem sempre conseguiamos determinar o tipo de choque presente no evento.

Alguns exemplos que ndo conseguimos identificar seguem no Apéndice C.

Com a classificagdo feita, utilizamos as equagdes de Rankini-Hugoniot, demonstradas
no Capitulo 2, para calcular a velocidade do choque e a intensidade do mesmo. Na Tabela
4.1 mostramos alguns exemplos. Onde ANp, ATp, AVSW e AB sdo as varia¢des dos
parametros, ou seja, o valor do lado downstream menos o valor do lado upstream. E Us é o

valor da velocidade do choque.
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Tabela 4.1- Exemplo do célculo da variagdo de parametros para cada tipo de choque onde,
os subscritos, u e d, representam respectivamente upstream e downstream. Us
representa a velocidade do choque medidas por uma tnica espaconave, er B e
r Np representam as razdes entre os valores downstream e upstream da
intensidade do campo magnético e da densidade respectivamente.

Exemplos de calculo de parametros

Choque Reverso

Choque Reverso

Choque Frontal

Choque Frontal

Répido Lento Répido Lento
06/02/2002 02:03 UT  [03/03/2002 22:00 UT 23/04/2002 04:15 UT 14/10/2003 16:22 UT
Npu ( /cm?) 8,6 0,64 417162 5,76 1 0,52 15,527 0,56
Npd ( /em?) 550,67 201,21 15,25 2,02 21,04%1,52
ANp (\cm?) -3,1 21,6 9,50 5,52
Tpu (K) 310522 35985, 1 85864,83 90116,86
Tpd (K) 248,342 262483 439258,89 212890,00
ATp (K) 62,180 -9,737 353394,06 122773,14
VSWu (Km/s) 624,8 353,1 430,11 481,89
VSWd (km/s) 650,9 367,9 599,78 516,66
AVSW (Km/s) 26,1 14,8 169,67 34,76
Bu (nT) 14,570,33 10,170,35 7,4210,11 15,647 0,18
Bd (nT) 8,870,18 15,170,17 16,80 2,84 8,537 2,02
AB (nT) -5,7 5,1 9,38 -7,10
Us (Km/s) 578,5 115,8 702,61 614,41
B 0,61 710,03 1,51 70,07 2,26 10,42 0,55"0,14
R Np 0,6470,12 0,4870,05 2,6470,58 1,36 70,15
Vetores em coordenadas GSE
Vu (Km/s) | [-615.9;95.1;-32.5] | [-346.9;-56.5; -33.1] [-428.51;-9.59; 34.26] | [-477.97;-59.30; -15.40]
vd (km/s) | [-648.1;55.5; 1.9] [-364.2; -45.2; -25.2] [-597.23; 30.41; 5.15] [-514.90; -38.63; 1.60]
Bu (nT) [-9.9; 9.2; 3.7] [6.4; -4.1; 6.2] [-1.56; 4.14; -5.56] [-10.53; 8.38; 7.86]
Bd (nT) [-60.4; 50.9; -0.9] [-7.9; 12.5; -1.6] [-0.05; 9.06; 6.27] [-1.02; 3.77; -3.30]

Além da classificagdo

dos choques foram desenvolvidos trabalhos de andlise

percentual da ocorréncia de cada tipo de choque no periodo de declinio do Ciclo Solar,

2002 —2003. Seguem os gréficos dos resultados.
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Analise dos perfis de Choques ocorridos em 2002
- 2003
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FIGURA 4. 5 - Gréafico das percentagens de tipo de choques ocorridos no periodo de
declinio do ciclo solar, 2002 — 2003.

No periodo de 2002-2003 foram analisados um total de 83 choques registrados neste
periodo, deste total, 56, ocorreram no ano 2002 e 27, no ano 2003. Maiores detalhes a
respeito de variacdo de parametros e determinacio de intensidade dos choques encontram-

se no artigo anexado no final do relatério.

Os resultados da andlise de choques relacionados com CIRS encontram-se no anexo

no final do relatoério.

Elaborou-se um catdlogo com os choques ocorridos em 2000; 2001; 2002 e 2003. Os
choques ocorridos em 2002 e 2003 foram analisados e comentados, os demais apenas

listados. Este catdlogo encontra-se no Apéndice E.
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Relagio da ocorréncia de eventos de Choque
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FIGURA 4. 6 — Diagrama mostrando os totais de eventos de choques ocorridos em cada
ano correspondente. Os valores acima de cada coluna correspondem a

quantidade de eventos identificados naquele ano.

Fez-se uma estatistica do total de eventos de choque ocorridos no intervalo de dados
analisados de 1998 — 2003, sendo que o periodo correspondente a0 maximo do ciclo de
manchas solares, 2000-2001. Podemos perceber através da FIGURA 4.6 o aumento e a
diminuicdo da ocorréncia de eventos com o conforme o ciclo solar da FIGURA 2.4, com a
diminuicdo das manchas solares, nota-se uma diminuicao também de eventos de ondas de
choque.Isso ocorre basicamente devido a maior taxa de CMES variando com o ciclo solar,

conforme trabalho de Webb et al. (1994).
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CAPITULO 5
CONCLUSOES E TRABALHOS FUTUROS

O estudo da origem, propagacdo e identificacdo das ondas magnetosonicas no meio
interplanetdrio € de interesse da comunidade cientifica preocupada, quase sempre, na
Geoefetividade das mesmas, pois € da natureza do ser humano proteger-se e no intuito de
evitar catédstrofes, surge a necessidade da pesquisa. O estudo das variagdes dos parametros
de plasma e campo magnético em vdrias escalas de tempo faz-se necessaria, uma vez que

pode atuar como ferramenta para futuras previsdes do clima espacial.

Durante o periodo de vigéncia da Bolsa PIBIC/INPE — CNPq/MCT, 2004-2005,
fez-se estudos a respeito da propagacdo de ondas magnetosdnicas no meio interplanetério e
através da andlise das medidas de parametros de plasma, densidade (Np), temperatura (Tp),
velocidade do vento solar (VSW), e campo magnético interplanetario (B) determinou-se a
ocorréncia de ondas de choque no vento solar, calculou-se a variagdo dos parametros,

intensidade e tipos de choques durante o intervalo de 1998 a 2003.

Notou-se que a maioria dos choques identificados foram do tipo Frontal Rapido,
acredita-se que isto deve-se a maior ocorréncia de eje¢des coronais de massa. Esta hipdtese
foi estudada e segundo Schwenn, 2000, estas distribuigdes ocorrem, pois as ejecoes
interplanetérias sdo o principal indutor de choques proximo a oOrbita da Terra durante o
maximo solar. Estas eje¢des devem possuir velocidades suficientemente altas em relacdo ao

vento solar, capazes de causar ondas de choque.

Percebeu-se, uma proporcionalidade entre o ciclo das manchas solares e o total de eventos
de choque registrados pela sonda ACE. Isto nos leva a acreditar que o ciclo das manchar
solares estd realmente ligado aos eventos de choque e conforme apresentado por Webb et

al. (1994).

E importante mencionar que o bolsista participou de varios eventos cientificos e/ou

apresentando trabalhos.
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Como continuidade do Projeto serd dado mais detalhes ao catdlogo de choques
elaborado, como célculo dos parametros do periodo de maximo solar, 2000-2001, o qual

serd apresentado no SICINPE2005.

Pretende-se continuar os estudos das ondas magnetohigrodinAmicas em vdrias
distancias do sistema solar e aprofundar-se no estudo da fisica de choques ndo colisionais,
devendo o bolsista entender os processos fisicos responsdveis pela formagdo e dissipagdo

das ondas de choque.
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APENDICE A

PROGRAMA DESENVOLVIDO PARA REDUGAO DOS DADOS DE
EVENTOS INTERPLANETARIOS
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s = load('D:\Users\Vania\dados\ace2002.DAT"); Yoabre o arquivo de dados
cont = size(s(:,1)); %calcula o tamanho da primeira coluna dos dados, mas retorna o n° de
linha e de colunas

cont = cont(1); % soma somente o numero de linhas

tempo = s(:,4); 9ocoluna do tempo

Np =s(:,5); 9coluna da densidade
i1 = find(Np == -9999.900);
Np(ii) = nan;

Vp =s(:,7); Ycoluna da velocidade
i1 = find(Vp == -9999.90);
Vp(ii) = nan;

Vx =s(:,8); 9ocoluna da velocidade componente "X"
ii = find(Vx == -9999.90);
Vx(ii) = nan;

Vy =5s(:,9); %coluna da velocidade componente "y"
i1 = find(Vy == -9999.90);
Vy(ii) = nan;

Vz =s(:,10); 9ocoluna da velocidade componente "z"
ii = find(Vz == -9999.90);
Vz(ii) = nan;

BxGSE =s(:,11); %coluna do campo magnético componente "xGSE"

ii = find(BxGSE==-9999.90);
BxGSE(i) = nan;

ByGSE = s(:,12); J%coluna do campo magnético componente "yGSE"
i1 = find(ByGSE == -9999.90);
ByGSE(ii) = nan;

BzGSE = s(:,13); 9ocoluna do campo magnético componente "zGSE"
ii = find(BzGSE == -9999.90);
BzGSE(ii) = nan;
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BxGSM = s(;,14); J%coluna do campo magnético componente "xGSM"
il = find(BxGSM == -9999.90);
BxGSM(ii) = nan;

ByGSM = s(:,15); Jcoluna do campo magnético componente "yGSM"
ii = find(ByGSM == -9999.90);
ByGSM(ii) = nan;

BzGSM = s(:,16); %coluna do campo magnético componente "zGSM"
il = find(BzGSM == -9999.90);
BzGSM(ii) = nan;

Tp =s(:,6); 9ocoluna da temperatura
i1 = find(Tp == -9.9999e+03);
Tp(ii) = nan;

B =s(:,17); Jcoluna do campo magnético
ii = find(B == -9.9999¢+003);
B(ii) = nan;

saida = fopen('D:\Users\Vania\dados\ace2002b.dat','w'); ~ %cria um arquivo cujo nome e
ace2002b.dat

fori=1:cont-1 %loop para salvar os dados linha por linha

fprintf(saida, %\t %o\t %\t %o\t %o\t %o\t %o P\t Yo\t Do\t %o\t o\t Yo f\t Yo f\t Yo f\n',tempo(i),
Np(1),Vp(1),Tp(1),B(1), Vx(i), Vy(i),Vz(i), Bxse(i),
Byse(i),Bzse(i),Bxsm(i),Bysm(i),Bzsm(i));

% escreve 0s dados no arquivo ace2002b.dat seguindo a ordem das colunas

% igual a ordem das variaveis tempo, Np, Vp, Tp e assim por diante, em
Y%vermelho => %f\t indica o tipo de numero => f e” flout e \t indica uma

% tabulagao entre um dado e outro e no final \n significa que o préximo

Y%dado ser’a salvo na proxima linha

end % final do loop

fclose(saida);
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APENDICE B

PROGRAMA PARA ELABORAR OS GRAFICOS UTILIZANDO OS DADOS
PREVIAMENTE REDUZIDOS
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s = load('D:\Users\Vania\dados\ace2000d.dat"); % abre o arquivo de dados

cont= size(s(:,1));
% calcula o tamanho da primeira coluna dos
90dados, mas retorna o n° de linha e de colunas

t=s(,1); % t é a variavel correspondente a coluna do dia frac "tempo"
Np =s(:,2); %densidade entre parénteses esta indicada qual a coluna correspondente
Vp =s(:,3); %velocidade entre parénteses esta indicada qual a coluna correspondente
Tp =s(:,4); Y%temperatura entre parénteses esta indicada qual a coluna correspondente

B =5s(:,5); %campo magnetico entre parenteses esta indicada qual a coluna correspondente

figure(1) %inicio da elaboracdo dos gréaficos
ndim=4;
nn=1;
%limites das escalas
Tp_limit = 2e5; %limite p/ a temperatura
Vp_limit = 450; %limite p/ a velocidade
Np_limit = 10; %limite p/ densidade
B_limit = 10; %limite p/ o campo magnetico

is=1;

xmin = 17, %limites p/ a escala do "X"
xmax = 18;

mci = 1;

mcf =1;

shl=1;

sh2 =1;

subplot(ndim,1,nn), plot(t,Tp, 'Color’, [0 0 0]);

ylabel('T_p (K)");

axis([xmin xmax O Tp_limit]);

line([t(is) t(is)], [0 Tp_limit], linestyle',-', 'Color', [0 O 0]);
line([t(mci) t(mci)], [0 Tp_limit],'linestyle',":', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mcf) t(mcf)], [0 Tp_limit],'linestyle',":', 'Color’, [0 0 0]);
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nn=nn+1;

subplot(ndim,1,nn), plot(t,Vp, '‘Color’, [0 0 0]);

axis([xmin xmax 300 Vp_limit]);

line([t(is) t(is)], [0 Vp_limit],'linestyle',"-', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mci) t(mci)], [0 Vp_limit],' linestyle',":', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mcf) t(mcf)], [0 Vp_limit], linestyle',":", 'Color’, [0 0 0]);
ylabel("V_p (km/s)");

set(gca, XTickLabel',");

nn=nn+1;

subplot(ndim,1,nn), plot(t,Np, '‘Color’, [0 0 0]);

axis([xmin xmax O Np_limit]);

line([t(is) t(is)], [0 Np_limit],'linestyle',"-', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mci) t(mci)], [0 Np_limit], linestyle',":', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mcf) t(mcf)], [0 Np_limit], linestyle',":", 'Color', [0 0 0]);
ylabel('N_p (cm”3)");

set(gca, XTickLabel',");

nn=nn+1;

subplot(ndim,1,nn), plot(t,B, '‘Color’, [0 0 0]);

axis([xmin xmax 0 B_limit]);

line([t(is) t(is)], [0 B_limit],linestyle','-', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mci) t(mci)], [0 B_limit], linestyle',":', 'Color’, [0 0 0]);
line([t(mcf) t(mcf)], [0 B_limit], linestyle',":', 'Color’, [0 0 0]);
ylabel('B (nT)");

xlabel('Dia 17 de Janeiro de 2000");

Yoset(gca, XTickLabel',");

nn=nn+1;
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APENDICE C

EXEMPLOS DE EVENTOS DE ONDAS DE CHOQUE NOS QUAIS NAO FOI
POSSIVEL DETERMINAR EXPLICITAMENTE A FACE DO CHOQUE.
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APENDICE D

EXEMPLOS DE GRAFICOS ANALISADOS
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FIGURA A 6 -Choque Reverso Rapido, observado em 25 de Maio de 1999, dados de

campo magnético total e plasma do ACE

Tabela A1 — Calculo de variag@o de parametros para o choque do dia 25 de Maio de 1999.

Data 06/02/2002 Upstream | Downstream | Variacdes
Np (\cm3) 5.22 2.41 -2.82
Tp (K) 261304.44| 152473.00 |-108831.44
Vsw (km/s) 503.20 573.64 70.44
VXGSE (km/s) -500.54 -572.85 -72.31
VyGSE (km/s) 48.93 20.62 -28.32
VzGSE (km/s) 14.48 -21.15 -35.63
BxGSE (nT) 5.17 4.15 -1.02
ByGSE (nT) -2.45 -0.73 1.72
BzGSE (nT) -6.30 -1.09 5.21
BxGSM (nT) 5.17 4.15 -1.02
ByGSM (nT) -2.42 -0.73 1.69
BzGSM (nT) -6.31 -1.09 5.22
B (nT) 8.69 4.43 -4.26
Us (NdVd-NuVu)/(Nd-Nu) (km/s) 443.00
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FIGURA A 7 - Choque Frontal Rapido, observado em 26 de Novembro de 2002, dados de

campo magnético total e plasma do ACE.

Tabela A2 — Célculo da variagdo de parametros do choque ocorrido no dia 26 de Novembro de 2002

Data 26/11/2002 Upstream |Downstream| Variacoes
Np (\cm?) 9.89 20.32 10.43
Tp (K) 68476.44 | 286970.00 |218493.56
Vsw (km/s) 384.67 549.55 164.88
VxGSE (km/s) -382.61 -543.50 -160.89
VyGSE (km/s) -30.25 -74.11 -43.86
VzGSE (km/s) 19.58 24.01 4.43
BxGSE (nT) -6.79 -13.30 -6.51
ByGSE (nT) 6.94 21.51 14.57
BzGSE (nT) -3.71 -10.35 -6.64
BxGSM (nT) -6.79 -13.30 -6.51
ByGSM (nT) 6.89 21.46 14.57
BzGSM (nT) -3.79 -10.45 -6.66
B (nT) 10.57 28.27 17.71
Us (NdVd-NuVu)/(Nd-Nu) (km/s) 705.87
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FIGURA A 8 - Choque Reverso Rapido, observado em 06 de Fevereiro de 2002, dados de

campo magnético total e plasma do ACE.

Tabela A3 — Calculo da variag@o de parametros do choque ocorrido em 06 de Fevereiro de 2002

Data 06/02/2002 Upstream | Downstream | Variacdes
Np (\cm3) 8.27 5.39 -2.88
Tp (K) 310916.67| 246197.00 |-64719.67
Vsw (km/s) 624.94 649.88 24.94
VXGSE (km/s) -615.44 -646.80 -31.37
VyGSE (km/s) 96.17 57.81 -38.35
VzGSE (km/s) -47.35 14.37 61.71
BxGSE (nT) -9.03 -6.21 2.81
ByGSE (nT) 8.89 5.14 -3.75
BzGSE (nT) 6.18 -1.08 -7.26
BxGSM (nT) -9.03 -6.21 2.81
ByGSM (nT) 5.29 5.11 -0.18
BzGSM (nT) 9.44 1.22 -8.23
B (nT) 14.66 8.82 -5.83
Us (NdVd-NuVu)/(Nd-Nu) (km/s) 578.22
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FIGURA A 9 - Choque Frontal Rdpido, observado em 23 de Maio de 2002, dados de

campo magnético total e plasma do ACE.

Tabela A4 — Célculo da variacdo de parametros do choque observado em 23 de Maio de 2002

Data 23/05/2002 Upstream | Downstream | Variacoes
Np (\cm3) 12.02 22.25 10.23
Vsw (km/s) 426.10 586.47 |137487.80
Tp (K) 67364.20 | 204852.00 | 160.38
VXGSE (km/s) -423.70 -569.03 -145.33
VYyGSE (km/s) -12.15 -31.44 -19.28
VzGSE (km/s) -42.33 -137.40 -95.08
BxGSE (nT) -2.53 -5.75 -3.22
ByGSE (nT) 12.55 30.95 18.40
BzGSE (nT) 6.82 12.59 5.78
BxGSM (nT) -2.53 -5.75 -3.22
ByGSM (nT) 12.47 30.85 18.38
BzGSM (nT) 6.97 12.86 5.89
B (nT) 14.63 34.41 19.79
Us (NdVd-NuVu)/(Nd-Nu) (km/s) 774.84
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APENDICE E

CATALOGO DOS CHOQUES OCORRIDOS EM 2000 A 2003:
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Tabela AS - Lista dos Choques de 2000

LISTA DE CHOQUES
INTERPLANETARIOS OCORRIDOS
NO PERIODO DE 2000

DATA DIA JULIANOHORARIO
11/1/2000 11 13:40 UT
17/1/2000 17 17:20 UT
22/1/2000 22 00:23 UT
27/1/2000 27 14:00 UT
5/2/2000 36 14:50 UT
11/2/2000 42 02:10 UT
11/2/2000 42 23:15 UT
14/2/2000 45 06:56 UT
20/2/2000 51 20:45 UT
22/2/2000 53 11:43 UT
24/2/2000 55 14:08 UT
22/3/2000 82 17:57 UT
6/4/2000 97 02:55 UT
6/4/2000 97 16:04 UT
17/4/2000 108 09:40 UT
24/4/2000 115 08:52 UT
2/5/2000 123 10:45 UT
8/5/2000 129 06:01 UT
17/5/2000 138 21:39 UT
30/5/2000 151 01:20 UT
3/6/2000 155 07:03 UT
4/6/2000 156 14:23 UT
6/6/2000 158 03:00 UT
8/6/2000 160 08:41 UT
15/6/2000 167 11:31UT
23/6/2000 175 12:27 UT
10/7/2000 192 05:57 UT
11/7/2000 193 01:50 UT
11/7/2000 193 11:23 UT
13/7/2000 195 09:18 UT
14/7/2000 196 15:00 UT
15/7/2000 197 14:15 UT
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17/7/2000 201 14:48 UT
25/7/2000 207 13:22 UT
26/7/2000 208 17:55 UT
28/7/2000 210 05:43 UT
28/7/2000 210 9:10 UT
31/7/2000 213 18:16 UT
10/8/2000 223 04:07 UT
11/8/2000 224 18:10 UT
14/8/2000 227 21:36 UT
6/9/2000 250 16:13 UT
15/9/2000 259 03:59 UT
17/9/2000 261 16:57 UT
30/9/2000 274 10:38 UT
30/9/2000 274 16:06 UT
30/9/2000 274 21:24UT
3/10/2000 277 00:008 UT
4/10/2000 278 13:36 UT
5/10/2000 279 02:41 UT
12/10/2000 286 21:45UT
28/10/2000 302 05:41 UT
28/10/2000 302 09:08 UT
31/10/2000 305 16:30 UT
2/11/2000 307 04:05 UT
2/11/2000 307 18:21 UT
2/11/2000 307 23:47 UT
4/11/2000 309 01:34 UT
6/11/2000 311 09:15 UT
8/11/2000 313 13:20 UT
11/11/2000 316 04:01 UT
19/11/2000 324 01:43 UT
26/11/2000 331 05:00 UT
26/11/2000 331 11:24 UT
28/11/2000 333 04:57 UT
29/11/2000 334 05:23 UT
3/12/2000 338 03:21 UT
14/12/2000 349 06:37 UT




Tabela A6 - Lista dos choques de 2001

LISTA DE CHOQUES
INTERPLANETARIOS
OCORRIDOS NO PERIODO DE

2001

DATA |DIA JULIANOJHORARIO
5/1/2001 5 18:00 UT
9/1/2001 9 04:42 UT
10/1/2001 10 15:20 UT
13/1/2001 13 01:40 UT
17/1/2001 17 15:31 UT
23/1/2001 23 10:06 UT
31/1/2001 31 07:22 UT
12/2/2001 43 20:45 UT
20/1/2001 51 00:54 UT
3/3/2001 62 10:40 UT
5/3/2001 64 21:35 UT
19/3/2001 78 10:23 UT
22/3/2001 81 12:42 UT
27/3/2001 86 01:10 UT
27/3/2001 86 17:15 UT
30/3/2001 89 21:40 UT
31/3/2001 90 00:23 UT
31/3/2001 90 22:56 UT
2/4/2001 92 23:51 UT
4/4/2001 94 14:22 UT
7/4/2001 97 16:59 UT
8/4/2001 98 10:32 UT
8/4/2001 98 13:14 UT
11/4/2001 101 15:28 UT
13/4/2001 103 07:06 UT
18/4/2001 108 00:05 UT
21/4/2001 111 15:08 UT
28/4/2001 118 04:31 UT
6/5/2001 126 07:06 UT
7/5/2001 127 15:50 UT
12/5/2001 132 09:20 UT
14/5/2001 134 02:06 UT
18/5/2001 138 00:50 UT
18/5/2001 138 09:17 UT
27/5/2001 147 14:18 UT
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2/6/2001 153 11:48 UT
6/6/2001 157 10:21 UT
7/6/2001 158 08:52 UT
18/6/2001 169 01:54 UT
2/8/2001 214 08:55 UT
2/8/2001 214 14:06 UT
3/8/2001 215 06:25 UT
5/8/2001 217 11:55 UT
12/8/2001 224 10:50 UT
17/8/2001 229 10:16 UT
27/8/2001 239 19:19 UT

1/9/2001 244 00:46 UT

1/9/2001 244 01:08 UT
14/9/2001 257 01:19 UT
14/9/2001 257 21:00 UT
25/9/2001 268 20:05 UT
29/9/2001 272 09:06 UT
30/9/2001 273 09:05 UT
30/9/2001 273 18:46 UT
8/10/2001 281 12:21 UT
11/10/2001 284 16:20 UT
21/10/2001 294 16:12 UT
22/10/2001 295 00:13 UT
25/10/2001 298 08:01 UT
28/10/2001 301 02:42 UT
28/10/2001 301 19:26 UT
31/10/2001 304 18:54 UT
5/11/2001 309 01:55 UT
6/11/2001 310 01:25 UT
6/11/2001 310 19:10 UT
9/11/2001 313 04:03 UT
15/11/2001 319 13:54 UT
19/11/2001 323 17:35 UT
24/11/2001 328 05:45 UT
24/11/2001 328 08:00 UT
24/11/2001 328 09:00 UT
30/11/2001 334 17:28 UT
23/12/2001 357 22:00 UT
29/12/2001 363 04:47 UT
30/12/2001 364 19:32 UT




Tabela A7 - Lista dos choques 2002

LISTA DE CHOQUES
INTERPLANETARIOS OCORRIDOS
NO PERIODO DE 2002

DATA |DIA JULIANO|HORARIO UT
7/1/2002 7 11:26
10/1/2002 10 15:44
26/1/2002 26 15:35
31/1/2002 31 20:40
5/2/2002 36 16:14
17/2/2002 48 02:09
28/2/2002 59 04:03
12/3/2002 71 17:26
15/3/2002 74 18:27
18/3/2002 77 12:36
20/3/2002 79 13:05
22/3/2002 81 03:23
23/3/2002 82 10:53
29/3/2002 88 21:41
17/4/2002 107 10:21
19/4/2002 109 08:02
19/4/2002 109 20:50
23/4/2002 113 04:15
10/5/2002 130 10:30
11/5/2002 131 09:25
18/5/2002 138 19:19
20/5/2002 140 03:00
21/5/2002 141 21:00
23/5/2002 143 10:15
30/5/2002 150 01:32
8/6/2002 159 10:29
1/7/2002 182 10:16
17/7/2002 198 15:26
19/7/2002 200 09:32
19/7/2002 200 14:50
22/7/2002 203 04:51
25/7/2002 206 12:59
29/7/2002 210 12:40
1/8/2002 213 04:24
1/8/2002 213 22:19
2/8/2002 214 23:33
18/8/2002 230 18:10
21/82002 233 17:17
26/8/2002 238 10:41
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4/9/2002 247 17:54

7/9/2002 250 16:10
23/9/2002 266 15:55
30/9/2002 273 07:21
2/10/2002 275 10:01
2/10/2002 275 22:14
9/11/2002 313 00:28
9/11/2002 313 17:54
11/11/2002 315 11:52
13/11/2002 317 04:05
13/11/2002 317 04:51
16/11/2002 320 23:05
20/11/2002 324 10:19
26/11/2002 330 21:10
15/12/2002 349 00:43
15/12/2002 349 01:00
19/12/2002 353 18:52
24/12/2002 358 13:15




Tabela A8 — Lista dos choques 2003

LISTA DE CHOQUES
INTERPLANETARIOS OCORRIDOS
NO PERIODO DE 2003

DATA | DIA JULIANO |HORARIO
27/2/2003 58 | e
17/3/2003 76 |
20/3/2003 79 04:16
29/3/2003 88 | e
29/3/2003 88 | e
10/4/2003 100 07:00
28/4/2003 118 18:30
5/5/2003 125 | -
9/5/2003 129 12:40
29/5/2003 149 11:55
29/5/2003 149 18:45
30/5/2003 150 16:00
18/6/2003 169 14:40
20/6/2003 171 |

6/7/2003 187 12:25
12/7/2003 193 08:45
14/7/2003 195 10:50
27/7/2003 208 04:40
17/8/2003 229 13:45
14/10/2003 287 16:23
24/10/2003 297 14:48
26/10/2003 299 08:09
26/10/2003 299 18:27
28/10/2003 301 01:31
29/10/2003 302 |
30/10/2003 303 | -
4/11/2003 308 05:54
6/11/2003 310 19:15
8/11/2003 312 15:07
15/11/2003 319 05:14
20/11/2003 324 07:23
7/12/2003 341 23:50
27/12/2003 361 09:05
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Determination of CIR related shock parameters

[*V. F. Andrioli*] (LACESM/CT-Universidade Federal de Santa Maria~UFSM/ME,
CRSPE-INPE-MCT; ph. +55-55-220-8021; fax.+55-55-220-8007; e-mail:
vania@lacesm.ufsm.br); ( J. F. Savian; (LACESM/CT-Universidade Federal de Santa
Maria—-UFSM/ME, CRSPE-INPE-MCT; ph. +55-55-220-8021; fax.+55-55-220-8007;e-
mail: savia@lacesm.ufsm.br); E. Echer (Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais — INPE-
MCT; ph. 55-12-3945-6797; fax. +55-12-3945-6810; e-mail: echer@dge.inpe.br); N. J.
Schuch (Centro Regional Sul de Pesquisas Espaciais — CRSPE/INPE-MCT; ph. 55-55-220-
8021; fax: +55-55-220-8007; e-mail: njscuch@lacesm.ufsm.br)

Abstract

During the descending and minimum solar cycle phase, polar coronal holes extend from the
polar regions down to the solar equator. The high-speed streams emitted by coronal holes
can interact with the ambient, slow solar wind streams and form corotating interaction
regions (CIR). These CIRs are usually well developed only beyond 1.5 astronomical units,
when a pair of reverse and fast forward shocks can form and delimit the stream interface.
The stream interface is the region when the ambient solar wind is compressed by the high
speed stream and as a result both magnetic field strength and density are enhanced. At the
Earth’s orbit, 1 astronomical unit, one does not usually observe CIR related fast forward
shocks, but reverse shocks are estimated to be present in 20% of the cases. In this work, we
study the CIRs events of solar cycle 23 maximum and descending phases (2001-2004) to
identify which is the percentage of CIRs with interplanetary shocks at Earth’s orbit. For the
CIRs events with shocks, the interplanetary shock parameters (Mach number, magnetic
field and density compression rations and shock speed) are computed. A few examples are
shown that illustrate the presence of the CIR-reverse shock and also the possible presence
of a pair of fast and reverse shocks.
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UTILIZANDO O TELESCOPIO PROTOTIPO DE SAO MARTINHO DA SERRA
NO ESTUDO DO CLIMA ESPACIAL!
Vania Fatima Andrioliz, Nelson J. Schuch? , Jairo Francisco Savian4, Marcos Roberto
Signoris, Marlos Rockenbach da Silva(’, Alisson dal Lago7

O Estudo do Clima Espacial esta em uma posi¢ao similar a Meteorologia no inicio do
século XX devido ao especial interesse fisico nas tempestades espaciais e de seu
impacto social e econdmico em significantes sistemas tecnolégicos como industria de
satélites, companhias aéreas, industria de petréleo e minerais, indlstria de energia
elétrica, telecomunicagdes, usuarios e provedores de sistemas de posicionamento, dentre
outros. O estudo das relagdes Terra — Sol é feito com o auxilio de equipamentos especiais
como Satélites, Detectores de Raios Césmicos como Detectores de Muons e de
Néutrons. Neste trabalho foram utilizados os dados do Telescépio Protétipo
Multidirecional de Muons, instalado no Observatério Espacial do Sul - OES/CRSPE/INPE-
MCT, no Municipio de Sdo Martinho da Serra-RS, Brasil, ele faz parte da Rede
Internacional de Detectores de Muons composta pelos Detectores instalados nas cidades
de Nagoya (Japao), Hobart (Australia) e o Telescopio Protétipo de Sao Martinho da Serra
(Brasil). Estes detectam particulas, muons, oriundas de Raios Césmicos de alta
energia~50GeV, os quais chegam na Terra de forma isotrépica. Quando ha uma intensa
atividade solar, ocorrem ejegcbes coronais de massa, “flares”, principais responsaveis pela
ocorréncia de Tempestades Geomagnéticas. Estas estruturas movimentam-se no meio
interplanetario através do Vento Solar, em altas velocidades, arrastando o Campo
Magnético Interplanetario e causando uma onda de choque que ao se aproximar da Terra
obstrui a passagem dos Raios Césmicos, causando um decréscimo na contagem dos
muons, “decréscimos de Forbush”. Com o estudo e andlise desses decréscimos é
possivel prever a chegada das estruturas solares com grande antecedéncia, de 8 a 12
horas antes do inicio da Tempestade Geomagnética.. No dia 20 de Novembro de 2003,
com a utilizacdo do Telescoépio Protétipo do Observatério Espacial do Sul, mesmo nao
abrangendo grande area de deteccao, foi possivel ser observado um subito decréscimo
na contagem dos muons causado pela onda de choque de uma Ejegcédo Coronal de Massa
oriunda da intensa atividade solar do dia 18 de Novembro de 2003, aproximadamente as
21:00 UT mais ou menos 9hs antes do inicio da Tempestade Geomagnética. Estes
resultados sdo encorajadores enfatizando a importdncia da Rede Internacional de
Detectores de Muons para o Estudo e Previsdo do Clima Espacial em beneficio para as
Atividades Espaciais da Humanidade.

1 - Trabalho desenvolvido no LACESM/CT/UFSM e no OES/CRSPE/INPE — MCT.

2 - Apresentador: Académica do Curso de Fisica, LACESM/UFSM

3 - Orientador: Coordenador da Acdo de implantacdo do CRSPE/INPE - UFSM.

4 - Co-Autor: Académico do Curso de Fisica, LACESM/UFSM

5 - Co-Autor: Académico do Curso de Engenharia Elétrica, LACESM/UFSM

6 - Co-Autor: Colaborador do Grupo Magnetosfera-Heliosfera, MAGHEL/INPE/MCT
7- Co-Autor: Colaborador do Grupo Magnetosfera-Heliosfera, MAGHEL/INPE/MCT

XIX Jornada Académica Integrada, UFSM, 19, 20 e 21 de outubro de 2004
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UTILIZANDO A REDE INTERNACIONAL DE DETECTORES
MULTIDIRECIONAIS DE MUONS NA PREVISAO DA TEMPESTADE
GEOMAGNETICA DO DIA 20 DE NOVEMBRO DE 2003

Viania F. Andriolil’3, Jairo F. Savianl’3, Marcos R. Signoril’ 3, Marlos R. Da Silva" 3,
Alisson Dal Lagoz, Luis Eduardo A. Vieiraz, Ezequiel Echerz, Walter D. Gonzalezz, Nelson
J. Schuch®

"Universidade Federal de Santa Maria — UFSM, LACESM/CT/UFSM Av. Roraima —
Bairro Camobi — Caixa Postal 5021 —97110-970 — Santa Maria - RS — Brasil
vania@lacesm.ufsm.br, njschuch@lacesm.ufsm.br
*Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais - INPE, Sdo José dos Campos — SP
3Centro Regional Sul de Pesquisas Espaciais — CRSPE/INPE, Santa Maria — RS

A Rede Internacional de Detectores Multidirecionais de Muons € composta pelos Sistemas
de Detectores instalados em Nagoya (Japao), Hobart (Austrilia) e o Telescopio Protétipo
de Sao Martinho da Serra, localizado no Observatério Espacial do Sul -
OES/CRSPE/INPE-MCT, no Municipio de Sao Martinho da Serra-RS, Brasil. Estes
Sistemas detectam particulas, muons, oriundas de Raios Coésmicos de alta energia,
~50GeV, de virias direcoes do Espaco. As estruturas solares capazes de causar
Tempestades Geomagnéticas viajam através do Vento Solar a altas velocidades arrastando
o Campo Magnético Interplanetario e causando perturbacdo no Meio Interplanetario. Essa
perturbacdo ao passar pela Terra, obstrui a passagem dos Raios Cdsmicos causando um
decréscimo na contagem dos muons, “decréscimo de Forbush”. Um decréscimo na
contagem dos muons também € observado durante o transito das estruturas solares através
da heliosfera interna até sua chegada em 1 UA (Unidades Astronomica). Apesar do
decréscimo ndo ser tdo intenso quanto o “decréscimo de Forbush”, estudando e analisando
estes decréscimos € possivel prever com uma antecedéncia de 8 a 12 horas antes do inicio
de uma Tempestade Geomagnética. Examinamos neste trabalho o decréscimo na contagem
de munos observado pelo Telescopio Protétipo do Observatdrio Espacial do Sul, no dia 20
de Novembro de 2003. Este subito decréscimo na contagem dos muons foi causado pela
perturbacdo ocorrida devido a onda de choque de uma Eje¢dao Coronal de Massa — CME -
do tipo “halo”, observado as 18:48 UT pelo instrumento LASCO, a bordo do satélite
SOHO. A CME foi procedente da intensa atividade solar do dia 18 de Novembro de 2003.
O decréscimo estudado foi observado pelo Sistema de Deteccdo do Observatério Espacial
do Sul aproximadamente as 21:00 UT, quase 9hs antes do inicio da Tempestade
Geomagnética. O objetivo deste trabalho € mostrar a importancia da Rede Internacional de
Detectores Multidirecionais de Muons, na previsao das Tempestades Geomagnéticas, no
intuito de aumentar a vida util de significantes sistemas tecnoldgicos e em beneficio para
as Atividades Espaciais.
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A COMPARATIVE STUDY OF SHOCK PARAMETER VARIATIONS ACROSS
TRANSIENT AND COROTATING SHOCKS

V. F. Andrioli (1,3), J. Savian (1,3), E. Echer (2,4), N. J. Schuch (3)
1) LACESM/CT - Universidade Federal de Santa Maria — UFSM/ME,
2) Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais — INPE — MCT (permanent), Sao Jose
Campos, SP, Brazil.
3) Centro Regional Sul de Pesquisas Espaciais — CRSPE/INPE — MCT
4) Max Planck Institut fur Sonnesystemforschung (temporary), Katlenburg-Lindau,
Germany.

vaniandrioli @yahoo.com.br/ Fax: +55 — 55 220 8007

In this work we study the variations in the plasma and magnetic field parameters across
transient, ICME-driven shocks (fast forward), and corotating shocks (mainly fast reverse),
associated with CIRs. The period analysed is the decline phase of the solar cycle 23 (2002-
2003). Solar wind data were obtained through internet from the ACE - Advanced
Composition Explorer database (http://www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/level2/index.html).
We plot and analyze solar wind data and classify every shock according to its propagation
direction (forward or reverse) and MHD wave mode (fast or slow). Associated solar wind
structures were also determined (ICMEs or CIRs). The jump of plasma and magnetic field
across these shocks was then calculated and distributions obtained for each interplanetary
shock type. These distributions are compared in this work.
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De: manager@cosis.net
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manager@cosis.| http://br.f314.mai
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Dear Vania Fatima Andrioli,

We are happy to inform you that your abstract IAGA2005-A-00470 entitled
"A comparative study of shock parameter variations across Transient and
Corotating Shocks"

by "V.F. Andrioli, V.F.A; J. Savian, J. S; E. Echer, E.E; N. J. Schuch,
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