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Assim disse um grande campe&o:

E muito dificil vocé conseguir vencer numa boa.

Pra vencer vocé tem que lutar,

e essa luta muitas vezes significa se indispor de certa forma com algumas pessoas pra
prevalecer aquilo em gque vocé acredita,

Seu ponto de vista, a sua cabega,

a sua personalidade, acima de tudo.

E sevocé ndo lutar pra valer, vocé acaba perdendo o seu proprio rumo.

E se vocé perde o proprio caminho vocé nao € ninguém.

Ent&o, pra conseguir manter essa linha de conduta vocé tem que lutar muito.

E muitas vezes tem que brigar mesmo.

Ayrton Senna da Silva.

Por outro lado, assim disseram 0s muito experientes:
Nenhum de n6s é mais inteligente que todos nés.

Provérbio chinés.

A luta pel os nossos objetivos deve ser constante,
mas nunca devemos esguecer a unido e a diplomacia.
A unido éforte, sdbia, mas requer tempo, paciéncia e abandono do orgulho destrutivo.
E umatarefa dificil de cumprir sem perder a propria personalidade.
Essa é a busca constante, a conciliacgo entre o individuo e a sociedade,
aceitar as diferencas e os diferentes.
Para isso devemos, pouco a pouco, nos livrarmos dos nossos preconceitos.
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RESUMO

Neste trabaho fizemos um estudo das estruturas geoefetivas observadas no meio
interplanetario nas proximidades da Terra, e de suas origens solares, abordando diversos
aspectos de interesse cientifico basico e aplicado, relacionados a area de estudo conhecida
pelo nome de Clima Espacia. Apresentamos um estudo das eecdes de massa coronal
(CME) solares observadas pelo instrumento LASCO, a bordo do satélite SOHO,
posicionado em L1, referentes ao periodo de janeiro de 1997 e abril de 2001. Estudamos a
dindmica das CMEs nas proximidades do Sol, utilizando uma técnica nova de andise de
imagens. Definimos a velocidade de expansdo latera das CMES como sendo a taxa de
crescimento perpendicular ao movimento principal da CME, a qual concluimos, através de
um estudo estatistico, estar relacionada a velocidade radial da CME. Este resultado nos
permitiu utilizar esta velocidade de expansdo para previsdo de tempo de viagem de CMEs
tipo halo aé a Tera e de suas caracteristicas. Analisamos as correspondéncias
interplanetérias destas CM Es observadas no periodo de estudo, tendo sido possivel associar
92 CMEs a eventos interplanetérios de maneira univoca. Destes, 38 possuiam estrutura de
gecdo interplanetéria, cujas velocidades obtivemos estarem correlacionadas com as
velocidades de expansdo medidas nas CMEs. A partir destas mesmas observacOes
calculamos a aceleracdo média das CMEs na viagem desde o Sol até a Terra, tendo obtido o
resultado de que o vento solar possivelmente tem um papel importante neste processo. A
partir de um estudo de nuvens magnéticas interplanetérias interagindo com feixes répidos,
obtivemos uma estimativa quantitativa deste efeito em termos geomagnéticos, tendo
concluido que interacGes desta natureza podem ser dominantes para a geoefetividade de
estruturas interplanetérias. Construimos um modelo empirico para prever o tempo de
chegada das CMEs até a Terra, o qua utiliza nosso novo conceito de velocidade de
expansdo das CMEs. Este modelo nos fornece resultados bastante razoaveis, estando o erro
médio de previsdo da ordem de + 28 horas. Construimos um esguema de previsdo do pico
do indice Dst a partir de medidas da velocidade de expanséo das CMES, para o0 caso de elas
estarem relacionadas a estruturas interplanetarias do tipo nuvem magnética, tendo obtido
resultados bastante bons. Apresentamos um estudo do conjunto completo de dados a partir
de trés pontos de vista: (1) desde o Sol, (2) desde o meio interplanetério, em 1 UA; e (3)
desde a magnetosfera, a partir da observagcdo de tempestades geomagnéticas. Analisamos
em detalhes as 9 super tempestades ocorridas no periodo de estudo, com valor de pico Dst
< -200 nT, acompanhando as causas solares, as estruturas interplanetérias envolvidas,
observadas em 1UA, determinando quais as causas das tempestades.






STUDY OF THE INTERPLANETARY GEOEFFECTIVE STRUCTURES
AND THEIR SOLAR ORIGINS

ABSTRACT

In this work we have studied geoeffective interplanetary structures observed near earth and
their solar origins, involving several basic and applied scientific aspects, related to the
research area hamed Space Weather. We present a study of the coronal mass gections
(CME) observed at the sun by the LASCO instrument, in the period of January 1997 to
April 2001. We have studied the CME dynamics near the sun using a new image processing
technique. We have defined the CME latera expansion speed, which is the growth rate
perpendicular to the main CME movement direction, concluding that it is empiricaly
related to the radial CME speed. This result allowed us to use the halo CME expansion
speed to predict its travel time to the earth, as well as to predict some of its characteristics.
We have studied the interplanetary structures related to the CMEs observed during the
period, finding 92 univocal CME-interplanetary correspondences, from which 38 had an
gjecta structure, and whose interplanetary speeds were related to the corresponding halo
CME expansion speed. Using these CME-interplanetary speed measurements we calculated
the CME average acceleration from the sun to 1AU, which shows a strong evidence of solar
wind influence in this process. From a study of interplanetary magnetic clouds interacting
with high speed streams we conclude that interplanetary effects can increase
geoeffectiveness substantially. A new model for 1 AU CME travel time prediction was then
proposed using our new concept of hao CME expanson speed, which gave good
prediction results, with average error of the order of + 28h. We have constructed a peak Dst
prediction scheme, which is valid for magnetic clouds, with good results. Finaly, we
present a study of the complete set of data from three different points of view: (1) from the
sun; (2) from the interplanetary medium, at 1 AU; and (3) from the Earth magnetosphere, in
the light of the geomagnetic storms. A detailed analysis of the 9 super storms of the period,
Dst < -200 nT, from the solar observations to the interplanetary observations at 1 AU was
performed, pointing out the causes of the storms.
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CAPITULO 1

INTRODUCAO

Viver com uma estrela como o0 Sol é um desafio relativamente grande, principalmente para
uma soci edade extremamente dependente de tecnologia espacial, como é o caso da nossa. A
variabilidade solar esta intimamente relacionada a distirbios no geoespago, afetando
telecomunicacdes, causando danos em sistemas tecnoldgicos tanto espaciais, quanto
terrestres, que envolvem grandes quantidades de recursos financeiros. Por outro lado, o
cend&rio das relacbes Sol-Terra é fascinante do ponto de vista cientifico, e tem atraido a
atencdo da comunidade cientifica ha varios séculos. Vivemos um momento histérico
singular, no qual esforgos internacionais combinados tém proporcionado um conjunto
bastante amplo de observacdes in situ e sensoriamento remoto do geoespaco, do meio
interplanetario e do Sol, possibilitando uma visdo globa de seus processos fisicos. Esta

area do conhecimento foi recentemente chamada “ Clima Espacial”.

A Figura 1.1 ilustra os trés principais fendmenos que afetam o Clima Espacial, indicando as
energias envolvidas, os tempos de propagacado destes fendmenos desde 0 Sol até a Terra, a
duracdo de seus efeitos, e os tipos de impactos tecnologicos. Esta tese, enfoca o terceiro

tipo de fenomenologia, relacionado as particulas de média e baixa energia.

13



Clima Espacial: Disturbios no Geoespaco

“TIC A& Al BAIY A-MEDIA El
“ G ! LA | = ! d=fiELHA E -.-.I: | 31

cHEGq DA ”w;“ IATA CHEGADA: 15 MIN A POUCAS HORAS CHEGADA: 2-4 DIAS
DURAGAO: 1-2 HORAS DURACAO, DIAS pURACAOD: DiAS

RAIOS-X, ELV EVENTOS DE PROTONS
‘RADIOC E=_ 1ST8" GEOMAGNETI
: 1
DESORIENTALG ;
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INTERF. RADARES ) FALHA EM CARGAS UT Ela ERRO TRAJETORIA LANGAMENTO
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PER DAS EM ONDAS CURTAS BLACK-OUT DE ENERGIA ELETRICA

Fig. 1.1 — Diagrama mostrando os trés principais tipos de fendbmenos que afetam o
geoespaco, constituindo o Clima Espacial.
FONTE: Schwenn (comunicag&o pessoal).

Dentre os principais fendbmenos solares, as gecbes de massa coronais sdo as principais
causadoras de tempestades magnéticas intensas na Terra (Godling et a., 1990, 1991). Estas
gecbes lancam enormes quantidades de matéria do Sol para 0 meio interplanetario
(Hundhausen, 1997 e referéncias daguele texto), as quais possuem caracteristicas bastante
distintas do vento solar normal quando observadas nas proximidades da Terra, como por
exemplo, menor temperatura de prétons, campo magnético mais intenso e suave, entre
outras (Neugebauer e Goldstein, 1997). Dentre as manifestaces interplanetarias das
gjecOes de massa coronais solares, as mais importantes do ponto de vista geomagnético séo
as nuvens magnéticas (Burlaga et al., 1981), por possuirem fortes componentes de campo

magnético anti-paralelo a0 campo geomagnético, proporcionando maior eficiéncia na
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transferéncia de sua energia para dentro da magnetosfera terrestre (Gonzalez et al, 1999 e
referéncias daguele texto). E bastante comum observar essas ejecdes de massa coronais se
propagando desde o Sol até a Terra com velocidade superior & velocidade magnetosonica
do vento solar normal, produzindo uma onda de choque, a qual pode produzir efeitos de
compressao e intensificagdo do campo magnético do vento solar, tornando-o eficiente para
causar tempestades geomagnéticas intensas (Tsurutani et al., 1988, Tsurutani et a., 1992).
Igualmente, outros efeitos de compressdo de nuvens magnéticas, como os devido a sua
interacdo com feixes rapidos oriundos de buracos coronais, podem aumentar
significativamente a eficiéncia em causar tempestades geomagnéticas (Fenrich e Luhmann,
1998, Dal Lago et a., 2001a, Dal Lago et al., 20023a).

Esta tese de doutoramento apresenta um estudo das €eces de massa coronais observadas
pelo instrumento LASCO a bordo do satélite SOHO, orbitando L1?, feitas no periodo de
janeiro de 1997 a abril de 2001, bem como das estruturas relacionadas a elas observadas
nas proximidades da Terra, e de suaimportancia do ponto de vista geoefetivo. O Capitulo 2
apresenta uma revisdo sobre a fenomenologia e alguns modelos presentes na literatura
relacionados as gjecfes de massa coronais tanto no Sol quanto nas proximidades da Terra.
Em seguida, os resultados do presente trabalho sdo detalhados nos Capitulos 3, 4 e 5,
abordando as ejegOes de massa coronais, as estruturas interplanetérias a elas relacionadas, e
os efeitos geomagnéticos por elas causados, respectivamente. Por fim, o Capitulo 6

apresenta as principais conclusdes de forma sucinta.

Este trabalho teve o apoio financeiro direto da Fundacdo de Amparo a Pesquisa do Estado
de S&o Paulo (FAPESP), que concedeu 4 anos de bolsa de doutoramento para o aluno. Vale
também salientar o apoio indireto, mas sem duvida muito significativo, em primeiro lugar
do Ingtituto Naciona de Pesquisas Espaciais (INPE), que ofereceu a infra-estrutura
necessaria para 0 bom desenvolvimento de grande parte deste trabalho, em segundo lugar
do Max-Planck-Institut fir Aeronomie (MPAe), de Lindau, Alemanha, que acolheu e

ofereceu sua infra estrutura para que o aluno desenvolvesse grande parte deste trabalho

1 O ponto Lagrangeano interno L 1 é o ponto nalinha Sol-Terra onde as atragdes gravitacionais de ambos se
anulam, e estalocalizado a uma distéancia de aproximadamente 240 raios terrestres da terra.
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durante os mais de 9 meses em que |4 permaneceu. Dificil de estimar com exatiddo seria,
mas sem davida muito significativa, a contribuicdo financeira indireta oferecida pelos
diversos satélites e missies espaciais que forneceram os dados aqui utilizados de maneira
eficiente e completamente gratuita. Destacamos o satélite SOHO pela relevancia de suas
observagdes, principamente as do instrumento LASCO, e os satélites de observacdo do
meio interplanetario do programa ISTP (ACE e WIND). Por fim, destacamos o trabalho das
universidades (ex. Kyoto) e institutos (ex. NOAA) que, utilizando dados dos diversos
observatorios geomagnéticos terrestres espalhados pelo mundo forneceram os indices Dst e

Kp utilizados neste trabalho, igualmente de maneira eficiente e gratuita.
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CAPITULO 2
REVISAO SOBRE OS ASPECTOS OBSERVACIONAIS E TEORICOS
ACERCA DAS EJECOES DE MASSA CORONAIS, ESTRUTURAS
INTERPLANETARIAS CORRESPONDENTES E SUA
GEOEFETIVIDADE

Neste capitulo apresentamos uma revisdo dos avangos observacionais e teodricos acerca das
gjecdes de massa coronais solares, ou CMESs, das estruturas interplanetarias a elas
relacionadas, e dos efeitos geomagnéticos decorrentes. Sera apresentada uma secéo sobre as
gjecOes de massa coronais, destacando as observagoes e fenomenologia associada a sua
génese, seguida de uma breve apresentacéo de alguns dos principais modelos qualitativos
de CMEs. A seguir as manifestagbes interplanetérias, principamente observadas nas
proximidades da Terra, serdo discutidas do ponto de vista observacional. Finalizando,
apresentaremos uma secdo especifica sobre as nuvens magnéticas interplanetarias, por se
tratarem de estruturas interplaneté&rias de extrema importancia do ponto de vista da
geoefetividade.

2.1 Origem solar das ejecdes de massa coronais (coronal mass ejections —
CME)

A estrutura solar interior e a atmosfera solar € representada no diagrama da Figura 2.1, que
€ uma adaptacdo de Kivelson e Russall (1995). Neste trabalho nos ateremos a atmosfera
solar que, em funcdo de suas caracteristicas e processo fisicos, é convencionamente
dividida em trés grandes regides: Fotosfera, com espessura da ordem de 0,5x10° m, ou 0,5
Mm, e temperatura da ordem de 5800 K; Cromosfera, com espessura em torno de 2,5 Mm,
temperatura no intervalo de 4300 a 10° K; Coroa, acima da Cromosfera e sem limite

exterior, apresenta uma temperatura da ordem de 10° K.
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Fig. 2.1- Estrutura do interior solar e atmosfera.
FONTE: Kivelson e Russell (1995, p.61).

O Sol possui um campo magnético, cuja intensidade é 10* T na superficie da Fotosfera.
Este campo € aproximadamente dipolar Pneuman e Kopp, 1970) e se inverte a cada 11
anos aproximadamente.

De uma maneira geral, ndo sO as gegdes de massa coronais (CME - do inglés “coronal
mass gections’ ), como também toda a atividade solar est4 associada ao fato do campo
magnético solar ser varidvel. Por esta razéo afirmou E. N. Parker: “N&o fosse por sua
variabilidade magnética, o Sol ndo seria uma estrela interessante” (extraido de Low, 1996).

Estruturamos esta se¢do em duas partes principais, uma relacionada as observaces de
fendbmenos associados as origens solares das g ecOes de massa coronais e outro relacionado

aos model os tedricos das origens das mesmeas.
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2.1.1 Observacoes das origens solares das ejecdes de massa coronais

Em 1859, Carrington observou um intenso e breve aumento de luminosidade nas
vizinhangas de uma mancha solar, denominando-o explosio solar (do inglés flare). Um dia
ap6s este evento houve uma intensa tempestade geomagnética, levando Carrington a
concluir que as explosdes solares eram os causadores dos disturbios geomagnéticos néo-

recorrentes (Gosling, 1993b). A partir de entdo explosdes solares tém sido amplamente
estudados e, dadas as altas energias por eles dissipadas (10°% ergs) passaram a ocupar um
local de destague no estudo da fisica solar. A primeira observacdo de uma CME foi feita
em 14 de dezembro de 1971 pelo Orbiting Solar Observatory, OSO-7 Howard et d.,

1997). O termo “gecdo de massa coronal” (coronal mass gection) foi usado pela primeira
vez por Godling et al. (1975). A sequéncia de imagens da Figura 2.2 mostra uma g ecdo de
massa coronal observada pela Solar Maximum Misson em 14 de abril de 1980
(Hundhausen, 1997). Estudos mostraram que as CMEs muitas vezes estavam associadas a
explosdes solares e a proeminéncias (Munro et al, 1979; Sheeley et a., 1983; Webb e
Hundhausen, 1987). A idéiaimediata que surgiu destes estudos preliminares foi a de que as
CMEs eram causadas pelas explosdes solares (Dryer, 1982; Dryer e Wu, 1985). Uma CME

libera energia da ordem de 10°1-3

ergs (Illing e Hundhausen, 1986) sendo, juntamente com
as explosdes solares, os dois eventos mais energéticos da coroa solar. A diferenca principal
entre os dois eventos é que explosdes solares liberam energia em forma de aquecimento e
as CMEs em forma de trabalho (Low, 1996). Estudos posteriores mostraram, no entanto,
gue nem todas as CMESs estavam associadas a explosdes solares e que quando estavam,
geralmente ocorriam antes da explosdo solar (Gosling, 1993a; Gosling, 1997). Também os
intensos disturbio geomagnéticos estavam associado as CMEs (Gosling, 1993a) e ndo as
explosdes solares, colocando as CMEs em uma posi¢ao de destague no estudo da fisica
solar-terrestre. A discussao entre as relacoes entre CMES e explosdes solares culminou com
a publicacdo do artigo The solar flare myth (o mito das explosdes solares) por J. T. Gosling
em 1993b, onde este autor descartou a possibilidade de explosdes solares causarem CMES

ou disturbios geomagnéticos.
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05:44 — 02:23 TU D610 = 02:23 TU

07:09 — 02:23 TU 08:47 - 02:23 TU
Fig. 2.2 - Sequéncia de imagens obtidas pela missdo Solar Maximum Mission Spacecraft

durante uma Ejegdo de Massa Coronal em 14 de Abril de 1980.
FONTE: Hundhausen (1997, p.2).

Recentemente, as CMEs tém sido divididas em dois tipos principais (Sheeley et al., 1999):
(1) CMEs graduais, aparentemente formadas pela elevagdo de proeminéncias e suas
cavidades, vindas da baixa coroa, apresentando aceleracdo gradual até valores maximos da
ordem de 400-600 km/s; (2) CMEs impulsivas, associadas a explosdes solares e ondas EIT
(do inglés Extreme Ultraviolet Image Telescopel), que sdo ondas observadas em
comprimentos de onda de ultra-violeta, ndo apresentando aceleracdo e com velocidades
iniciais maiores que 750 km/s. Portanto a relacéo entre explosdes solares e CMES ndo et
esclarecida, ndo sendo possivel afirmar que um é causa/efeito do outro ou que sdo eventos
independentes.

Muitas CMEs se originam préximas a um helmet streamer (llling e Hundhausen, 1986;

Hundhausen, 1988). O helmet streamer é um feixe em forma de arcada ao longo e sobre
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uma linha de inversdo de polaridade magnética fotosférica (Sturrock e Smith, 1968). Tém
uma estrutura triplac camada externa de alta densidade; cavidade com baixa densidade;
proeminéncia na cavidade (Saito e Hyder, 1968; Saito e Tandberg-Hanssen, 1973).
Proeminéncias sGo comumente observadas em Ha como estruturas de absor¢do (escuras)
no disco solar — também chamadas filamentos - ou por sua prépria emissdo no limbo solar,
podendo permanecer por muito tempo (até 14 dias) localizadas perpendicularmente a
estreitas linhas de inversdo de polaridade magnética fotosférica (Low, 1996). Em periodo
de minimo solar o campo magnético é quase dipolar e ha uma linha principal de inversdo de
polaridade onde se observam helmet streamers. Em periodos de méximo solar, ha varias
linhas de inversdo e varios helmet streamers, idénticos aos observados durante 0 minimo
solar.

A Figura 2.3 mostra um exemplo observado pela Solar Maximum Mission - SMM (llling e
Hundhausen, 1986), onde uma CME se origina de um helmet streamer. Esta CME
apresenta estrutura tripla, parte externa brilhante, cavidade e proeminéncia, similar a
estrutura dos helmet streamers.

Recentemente, um artigo de Subramanian et al. (1999) usando 2 anos de observacOes de
CME feitas com o satélite SOHO, entre janeiro de 1996 e junho de 1998, mostrou que
apenas 16 % das CMEs estavam claramente relacionadas a ruptura de um helmet streamer.
Das demais, 46 % néo pareciam afetar 0 streamer, embora estivessem latitudinalmente
préximos, 27 % estavam latitudinalmente distantes do streamer e 85 % das CMEs

pareciam criar helmet streamers.
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18 AUG 1988 11:43 18 AUG 19668 11:54

18 AUG 1988 12:1%

Fig. 2.3 - CME observada em 18 de agosto de 1980 pela SMM. A sequiéncia de imagens
mostra a existéncia de um helmet streamer no mesmo local da CME.
FONTE: llling e Hundhausen (1986, p.10954).

Um artigo publicado por Gonzalez et a. (1996) analisando as origens solares de 10
tempestades geomagnéticas intensas ocorridas entre agosto de 1978 e dezembro de 1979
apontou a coexisténcia de estruturas triplas, compostas de um buraco coronal, uma regigo
ativa (explosdo solar ou proeminéncia) e uma linha magnética neutra nestes eventos. A
Figura 2.4 apresenta estes 10 eventos, onde os buracos coronais sdo as regides escuras, as
regides ativas sdo os “X” (explosbes solares) e linhas pontilhadas (proeminéncias) e as

linhas magnéticas neutras sdo as linhas tracgadas. Supostamente todos os casos eram



gjecOes de massa coronais (CME) e a proximidade das 3 estruturas pode estar relacionada
as origens destas CMEs. Os buracos coronais em questédo aumentavam sua area em direcéo
aregido ativa antes da gjecdo. As linhas magnéticas neutras estavam associadas a lamina de
corrente, em torno da qual se observam os helmet streamers. Estas estruturas triplas foram
denominadas CHARCS — coronal hole active region current sheet (buracos coronais,

regides ativas, lamina de corrente).
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Fig. 2.4 — Buracos coronais, regides ativas e linhas magnéticas neutras de dez eventos
observados em 1978-1979.
FONTE: Gonzaez et a. (1996, p.2579).

Em 1989 uma estrutura denominada “estrutura magnética crescente’, EMS — evolving
magnetic structure, pareceu estar relacionada a uma série de intensas CMEs (Feynman,

1997). Tais estruturas sdo regibes de campo magnético fotosférico dipolares que

! Buracos coronais sdo grandes regies magneti camente unipol ares (regides magneti camente abertas), vistas
como regides escuras em comprimentos de onda de raios-X (Priest, 1987).
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permanecem por Véarias rotagdes solares. A Figura 2.5 mostra 7 rotagdes (apenas hemisfério
norte) solares, indicadas nos painéis de A a G, cobrindo o periodo de 15 de novembro até
25 de maio de 1989. A EMS esté localizada entre as linhas verticais e permaneceu visivel

em todas as rotagoes.

0 90 180 270 - 360
SOLAR LONGITUDE

Fig. 2.5 —Mapas sindpticos do campo magnético da fotosfera durante 7 rotagdes solares de
15 de novembro a 25 de maio de 1989.
FONTE: Feynman (1997, p.52).
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Durante este periodo 33 CMEs foram observadas quando a EMS estava préxima aos
limbos, ou sgja, quando podiam ser vistas pelos corondgrafos, e foi observada uma CME
direcionada para a Terra em 10 de marco de 1989, que causou a tempestade geomagnética
mais intensa da histéria do indice Dst (-600 nT, ver Gonzalez et a. 1999).

Uma relacdo importante entre observagdes de CMEs em coronégrafos de luz branca e
observagOes em raios-x feitas com o telescopio Yohkoh mostra uma diminuigdo na
intensidade da emissdo em raios-x logo apds o instante da gjecdo. A Figura 2.6 mostra uma
sequéncia de observactes em raios-x feitas pelo satélite Y ohkoh em 16 de janeiro de 1993,

onde a regido demarcada pelo retangulo apresenta uma diminuicdo de intensidade de 2 a 3
vezes entre 00:30 e 12:46 UT. Pode-se observar a formagdo de uma estrutura em forma de
“8" as 12:46 UT cujos lobos estéo separados por uma linha magnetica neutra, de onde uma
proeminéncia desapareceu. Posteriormente, as 15:36 UT uma arcada brilhante se forma

através da linha neutra (Handhausen, 1997).
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00:30

Fig. 2.6 — Seguéncia de imagens obtidas pelo satélite Yohkoh em 16 de janeiro de 1993
mostrando diminui¢do da emissdo de raios-x entre 00:30 e 12:46 UT e posterior
formacdo de uma arcada brilhante em 15:36 UT.

FONTE: Hundhausen (1997, p.5).

Esta diminui¢do da emisséo em raio-x pode estar relacionada a diminui¢do de densidade
devida a CME e a formagdo do loop brilhante pode ser devida a reconex&o de linhas de
campo magneético abertas pela gecéo (Hundhausen,1997).

Para finalizar esta segdo, apresentamos nas Tabelas 2.1 e 2.2 as estimativas de densidade
de energia envolvida em uma CME moderada, e as possivels fontes disponiveis na coroa

solar, respectivamente (Forbes, 2000).
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TABELA 2.1 — Egtimativas de densidade de energia necesséria para uma CME moderada.

Parametro Vaor
Energia cinética (CME, proeminéncia e choque) 10%* ergs
Calor eradiacio 10* ergs
Trabalho realizado sobre a forgca da gravidade 10%! ergs
Volume envolvido 10% cn?
Densidade de energia 100 ergs/cm®

FONTE: Forbes (2000, p.23157)

TABELA 2.2 - Fontes de energia disponiveis na coroa solar.

Formade energia Vaores médios observados  Densidade de energia
ergs/cm’®

Cinética (m,NV-/2) N =10°cm?, V= 1km/s 10

Térmica (NKT) T=10°K 0,1

Gravitacional (m,Ngh) h =10° km 0,5

Magnética (B%/8p) B=100G 400

FONTE: Forbes (2000, p.23158)

Observando o valor de densidade de energia necessario para que uma CME moderada
aconteca, mostrado na Tabela 2.1, é facil concluir que a Unica fonte de energia capaz de

produzi-la € o campo magnético da coroa solar, conforme mostrado na Tabela 2.2.

2.1.2 Explicacdes tedricas e modelos de ejecbes de massa coronais (CME)

Inicialmente comecaremos por mostrar as teorias sobre 0 campo magnético solar e sua
evolucdo ao longo do ciclo de 11 anos, e em seguida apresentaremos model os tedricos de

€jecOes de massa coronais.
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2.1.2.1 O campo magnético solar

Acredita-se que 0 campo magneético solar € gerado por um mecanismo de dinamo. O campo
do dinamo é constantemente transformado de um dipolo poloidal para um campo toroidal
(Figura 2.7) devido ao fato do Sol apresentar rotacdo diferencial (equador tem velocidade
angular maior que os polos). Esta rotacdo diferencia intensifica 0 campo magnético pelo
acumulo de linhas de campo fazendo com que fluxo magnético comece a emergir para fora
da fotosfera, originado os pares de manchas solares fotosféricas, que na Figura 2.7 séo
representadas pelos “pontos’ conectados pelos pequenos arcos de campo magnético que se
elevam (baseado em Hoyt e Schatten, 1997).

PHOTOSPHERE

A ZONE

WEAK POLAR FIELD — STRONG POLAR FIELD —
FEW SUNSPOTS MANY SUNSPOTS

Fig. 2.7 — Campo inicial poloidal evoluindo para um campo toroidal devido a rotagdo
diferencial solar.
FONTE: Hoyt e Schatten (1997, p.112).

Fica bastante evidente que as polaridades dos pares de manchas solares seréo, no caso da

Figura 2.7, [+ -] (“saindo”, “entrando”) no hemisfério sul e [- +] no hemisfério norte, como

pode ser visto na Figura 2.8.

28



S

Fig. 2.8 — Polaridade das manchas solares nos diferentes hemisférios em um dado ciclo
solar.

Apobs 11 anos, o campo magnético inverte a polaridade e, consequentemente a polaridade
dos pares de manchas também se inverte para os diferentes hemisférios. Outro ponto
importante a ser observado na Figura 2.7 é que as regides de acimulo de linhas de campo
se aproximam gradativamente do equador ao longo do ciclo de 11 anos, de acordo com o
mostrado pelas observagdes de que as manchas solares vao se aproximando do equador a
medida que o ciclo avancga (Priest, 1987).

Devido a acéo daforca de Coriolis, os fluxos de campo magnéticos emergentes da fotosfera
apresentard0 uma helicidade, que dependerda apenas do hemisfério em que o fluxo se
encontra. Observando ao longo das linhas de campo, o0 sentido do “enrolamento” do fluxo
serd de acordo com a regra da méo direita no hemisfério sul e com a mdo esquerda no
hemisfério norte (ight-handed helicity e left-handed helicity) (Bothmer e Rust, 1997). A
Figura 2.9 apresenta a helicidade nos distintos hemisférios para dois ciclos de 11 anos

CONSECUtivos.

29



~{ o > LH =~ Heligit
N !

7?\-—
7 e
+/“?’
f Y ~ Haelicity
s
N
+ ok S LM = Helicity
E Y
© BH - Heligity

Fig. 29 — Helicidade nos distintos hemisférios em dois ciclos de 11 anos consecutivos.
Hemisfério sul: méo direita, RH. Hemisfério norte: méo esquerda. LH.
FONTE: Bothmer e Rust (1997, p.143).

As gjecOes de massa coronais estdo intimamente ligadas a estrutura do campo magnético da
coroa solar, que se acredita ser resultante da elevagdo do campo magnético fotosférico e de
regides mais baixas. Na fotosfera, 0 campo magnético pode ser medido pelo efeito Zeeman
na linha de emissdo do Fe |, em 5250,2 A (Hoeksema e Scherrer, 1986). No entanto, ndo é
possivel fazer medidas diretas do campo magnético na coroa solar.

2.1.2.2 Model os tedricos de g ecdes de massa coronais

Comecaremos pela pergunta: Como os helmet streamers poderiam gerar CMEs ?

Em escalas da ordem de 1 raio solar, a coroa € controlada pela competicéo entre dois
efeitos, a tendéncia a expansdo devido a sua alta temperatura (1 milh&o de K) e a tendéncia
de seu plasma de alta condutividade a formagdo de estruturas magneticamente fechadas em

regibes magneticamente bipolares que resistem a expansdo. Os buracos coronais



representam regides de campo aberto que originam o vento solar supersonico e os helmet
streamers representam as regides de campo fechado. Nestes Ultimos, a forca de tensdo do
campo magnético fechado confina o plasma de ata densidade mantendo-o quase em
equilibrio (Low, 1994).

Antes da erupgdo de um helmet streamer em uma CME observa-se o aparecimento de uma
proeminéncia, que se move a velocidades iniciais menores que 100 km/s e s80 aceleradas a
velocidades maiores até a gjecdo se completar (Low, 1996). A representacdo da Figura 2.10
mostra 0 campo magnético de um helmet streamer juntamente com suas 3 partes
caracteristicas, onde 0 pequeno traco indica uma proeminéncia que se elevou até a base do
loop fechado (Low, 1997). Estamos considerando na Figura 2.10 que ha uma linha
magneticamente neutra perpendicular a pagina. A proeminéncia, neste caso se estende ao
longo da linha de inversdo de polaridade magnética, fato este consistente com as
observacOes. Ha a formacdo de um tubo de fluxo acima da proeminéncia, representado

pelas linha de campo fechadas.

Fig. 2.10 - Representacdo do campo magnético de um helmet streamer mostrando as trés
partes constituintes.
FONTE: Low (1997, p.40).
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Acredita-se que um tubo de fluxo sga a estrutura mais apropriada para armazenar energia
suficiente para uma posterior expansdo (Low, 1994). As proeminéncias s80 como ancoras
gque seguram o tubo de fluxo magnético do helmet streamer através de seu peso. As
proeminéncias permanecem por varios dias, mas ndo sdo completamente estéticas, e Sim
s80 constantemente reabastecidas de massa por processos ainda ndo esclarecidos. Um
decréscimo no peso da proeminéncia fard com que o tubo de fluxo sga impulsionado para
cima, eventualmente erupcionando a proeminéncia e dando origem auma CME. O tubo de
fluxo ao subir, se expandird e diminuira o grau de confinamento do plasma até sua
liberagdo completa e expanséo livre, sendo portanto a CME uma liberacdo do plasma do
helmet streamer (Low, 1996). Esta hipotese esta de acordo com o fato de se observar uma
estrutura tripla nas CME, semelhante aos hel met streamers (Low, 1994).

Na coroa ha constante formac&o e ruptura de estruturas de duragdo relativamente longa, ndo
apresentando comportamento explosivo Low, 1996). A diferenca entre 0 minimo e o
maximo do ciclo solar estd na freqiéncia de formagdo e ruptura, sendo as estruturas
observadas basicamente iguais (explosdes solares, helmet streamers, etc). A coroa evolui
sistematicamente no sentido de inverter seu campo magnético dipolar ao longo do ciclo de
11 anos, claramente impulsionada pelo dinamo solar. O dinamo constantemente injeta fluxo
magnético na coroa. Acredita-se que os tubos de fluxo so formados pela injecéo de fluxo,
manifestando-se como filamentos na cromosfera e como cavidades nacoroa. A helicidade é
constante nos hemisférios solares, que consequentemente tém o mesmo sentido de “tor¢cao”,
gue se acumula com ainjecédo de fluxo. As CME seriam ent&o um mecanismo de expulséo
de fluxo magnético e tor¢do acumulados, até que finalmente ocorre a reversdo completa do
campo magnético (Low, 1994, 1996).

Um exemplo da aplicacdo das idéias de B. C. Low pode ser visto no trabalho de Wu et al.
(1997), onde é feita uma comparagcdo entre uma CME observada pelo satélite SOHO em
28-29 de julho de 1996 e um modelo magneto-hidrodindmico tri-dimensional de um tubo
de fluxo interagindo com um helmet streamer. Baseado na simulagdo os autores concluiram
gue a CME observada foi causada pela evacuacéo do tubo de fluxo da cavidade do helmet
streamer. Inicialmente o helmet streamer e o tubo de fluxo estavam em equilibrio. Para

introduzir instabilidade no sistema, aumentou-se gradativamente o campo magnético
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azimutal e diminuiu-se a densidade. Fisicamente isto corresponde a aumentar 0O
cisalhamento (shear) na fotosfera e drenar a massa do tubo de fluxo. O tubo de fluxo fica
entdo instavel e se move parafora

Estudos tedricos mostram que o distanciamento das bases do tubo de fluxo, ocasionado
pela rotacdo diferencia da fotosfera, introduz tor¢éo no tubo de fluxo e que h4 uma
distdncia maxima que as bases do tubo podem atingir até sua ruptura, como mostra a
sequéncia da Figura 2.11. Esta tor¢do mostrou-se ser da ordem de 1,6 vezes o raio do sol
(MikiO e Linker, 1997).

Asmax - 045R0

Asmax = 095R0 Asmax - 145R0

Asmax = 1.60Ro ASmax = 1.77Ro

Fig. 2.11 — Evolugdo das linhas de campo magnético em um tubo de fluxo em funcdo do
distanciamento das bases. Quando o distanciamento atinge um valor da ordem
de 1,6 raios solares (1,6 Ro) ha um movimento ascendente rgpido.

FONTE: MikilJ e Linker (1997, p.61).



A Figura 2.12 mostra imagens da CME observada em 28-29 de julho de 1996 e os
resultados da simulagéo feita por Wu et a. (1997).

(b) (d)

Fig. 212 — (@) e (b) CME observada em 28-29 de julho de 1996; (c) e (d) resultados da
simulacéo.
FONTE: Wu et a. (1997, p.730).



Chama-se a aten¢éo para o fato de a simulagdo reproduzir a interagcdo entre a parte traseira
da CME com o campo magnético bipolar local formando uma estrutura em forma de “Y”,
comumente observada nas CMEs (Wu et al., 1997).

Em relacdo ao fato de terem sido observadas poucas CMES claramente associadas a helmet

streamers, duas suposi¢des podem ser feitas:

(1) A técnica de observacdo de CME ndo permite identificar que diregdo de propagacdo ela
tem, apenas mostrando uma projecdo no plano do céu, sendo deste modo dificil
identificar a origem da CME no disco solar. Assim, pode ocorrer a comparagdo de um
helmet streamer observado no limbo com a projecéo de uma CME ocorrida mais para o
centro do disco solar.

(2) A relagéo inicial entre helmet streamers e CMEs foi feita baseada em dados da SMM,
obtidos no declinio do ciclo solar e os dados recentes do trabalho de Subramanian et al.
(1999) utilizaram dados que cobrem o minimo e a fase ascendente, podendo haver
diferencas nos mecanismos de geracdo de CMEs nas diferentes fases do ciclo solar.

N&o se sabe a0 certo se 0s buracos coronais, como os relatados por Gonzalez et al. (1996)

estdo relacionados a origem das CME, ndo tendo sido feito, para nosso conhecimento,

nenhum estudo tedrico a este respeito. Acredita-se no entanto que a presenca destes buracos
coronais possa estar relacionada com a geoefetividade das CMEs.

A relacéo entre CMES e proeminéncias é bastante clara, uma vez que os helmet streamers

normal mente apresentam proeminéncias. A relacdo com as explosdes solares ainda é objeto

de estudo, tendo sido proposta a idéia de que a erupcdo das CMES proporciona uma
configuragcdo de campo magnético aberta que, por reconexdo, produziria explosdes solares

(Low, 1994). A formacao de arcadas brilhantes vistas em raios-x (Figura 2.6) € interpretada

como uma evidéncia da formagao de |oops magnéticos fechados apés a € ecéo.



2.2 Caracteristicas e geoefetividade das ejecdes de massa coronais (CME)
no meio interplanetario

As ¢gecdes de massa coronais, quando observadas no meio interplanetario, sfo
denominadas “ € ecdes de massa coronais interplanetérias’, ICMES — interplanetary coronal
mass gjections. As observactes de CMEs no meio interplanetario séo feitas por satélites
orbitando a Terra fora da magnetosfera terrestre (ex.. IMP-8); orbitando o ponto
Lagrangeano interno L1 do sistema Sol-Terra, localizado a 240 raios terrestres da Terra
(ex.: ISEE-3, WIND, ACE); e por sondas em missdes distantes da Terra (Helios e Ulysses).
Todas elas medem intensidade e direcdo do campo magnético e parametros de plasma tais

como, temperatura, densidade e velocidade de ions e elétrons.

Iniciaremos por introduzir o conceito “geoefetividade” em termos das origens
interplanetérias das tempestades geomagnéticas, em seguida apresentando as caracteristicas

e geoefetividade das CMES no meio interplanetario.

2.2.1 Origens interplanetarias das tempestades geomagnéticas

O pardmetro interplanetario mais importante para a ocorréncia de tempestades
geomagnéticas é a direcdo do campo magnético. Considerando um sistema de coordenadas
como o da Figura 2.13, onde 0 eixo “x” apontada Terra (“T") para o Sol , mostrou-se que a
direcio do campo magnético interplanetéario mais favordvel para a ocorréncia de

tempestades geomagnéticas € a direcdo “z’ negativa, ou direcdo “sul” (Rostoker e
Falthammar, 1967; Russel et al., 1974, Burton et al., 1975).



Fig. 2.13 — Sistema de coordenadas utilizado para definir a orientagdo do campo magnético

interplanetario.

Gonzalez e Tsurutani (1987) empiricamente determinaram que um campo magnético
interplanetario Bz negativo e intenso, que gere um campo elétrico de convecgdo
direcionado para o anoitecer ou “-y” maior que 5 mV/m, dado por E =V x Bs,onde V é a
velocidade do vento solar e Bs é a componente “z” negativa do campo magnético,
permanecendo por um periodo maior que 3 horas, é suficientes para causar uma tempestade
magnética intensa, ou sga, Dst < -100 nT. Diz-se que estruturas que apresentam as
caracteristicas necess&rias para causar tempestades geomagnéticas sd0 estruturas
“geoefetivas’. Andisando as origens dos campos magnéticos Bz negativos dos eventos
estudados por Gonzalez e Tsurutani (1987), Tsurutani et al. (1988) encontraram 5 dos 10
eventos como sendo causados por ejecdes interplanetérias, as quais foram denominadas gas
indutor (do inglés driver gas) por aqueles autores, que mais adiante veremos serem
oriundas das CMEs, e 4 por compressao e intensificacdo do campo magnético devido a
passagem de uma onda de choque. Entdo, dois tipos de estruturas transientes sdo
potencialmente causadores de tempestades geomagnéticas. (1) estruturas que possuem
campo magnético interno Bz negativo e intenso (< -10 nT), como as ejecles
interplanetarias; e (2) ondas de choque que intensificam um campo magnético Bz negativo

pre-existente por compressao (Gonzalez et a., 1999). A Figura 2.14 esquematiza estes dois
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efeitos, onde a gecdo (gas indutor) é a regido hachurada (nuvem magnética), possuindo

campo magnético circular (plano x-z).

Regiio de
Compressio

————— ‘i -—-——- T
Compressao Bg

devida ao

Choque

Choque

T1: Passando no centro da estrutura da Nuvem Magnética/Choque

T2: Passando fora do centro da estrutura da Nuvem Magnética/Choque

Fig. 2.14 - Desenho esguematico mostrando as duas origens de campos Bz negativos.
gjecao interplanetaria (nuvem magnética) e compressao por ondas de choque.
T1 e T2 sdo duas possiveis trgetorias de satélite interceptando a gjecdo de
maneiras diferentes.
FONTE: Tsurutani e Gonzalez (1997, p.79).

A Figura 2.14 também mostra duas trgjetorias “T1” e “T2", que ilustra o fato de que uma
onda de chogue observada sozinha pode ser causada por uma estrutura como uma €ecao
interplanetaria @driver gas), que apenas ndo esta sendo vista por razbes de trgetéria. A
trgjetoria “T2” veria apenas a onda de choque e ndo a estrutura causadora dela, como os 4
eventos do trabalho de Tsurutani et al. (1988). Sendo assim, 9 dos 10 eventos estudados por



estes autores, que representam todas as tempestades intensas (Dst < -100 nT) do periodo de
16 de agosto de 1978 a 28 de dezembro de 1979, teriam sido causados por €ecdes
interplanetérias.

Acredita-se que a razéo pela qual campos Bz negativos estéo associados a ocorréncia de
tempestades geomagnéticas € o fato da Terra ter seu campo magnético direcionado
aproximadamente para 0 norte, ou sgja, direcdo “z” positiva, propiciando a ocorréncia de
reconexao magnética e o cancelamento de parte do campo geomagnético. Este processo
seria governado pelo campo elétrico interplanetério V x Bs, como proposto por Dungey
(1961). O acoplamento do meio interplanet&rio com a magnetosfera terrestre pode ser
visualizado na Figura 2.15, onde os pontos “x” sd0 pontos de reconexd magnética
causados por campos magnéticos de polaridades opostas (Gonzalez e Tsurutani, 1992;

Tsurutani e Gonzalez, 1997).

ACOPLAMENTO SOL-MEIO INTERPLANETARIO-MAGNETOSFERA

Magnetosfera Terrestre

Sol

(.

EMC: Ejeciao CMI: Campo Magnético E: Campo Elétrico do Vento Solar
de massa Interplanetario 4' Corrente da Magnetopausa
coronal E.J: Dinamo Magnetosférico

-Bz: Componente Sul X: Regido de Reconexio
* do CMI @ Dissipaciio Auroral

@: Dissipacio da Corrente de Anel
Fig. 2.15 — Acoplamento Sol-meio interplanetério-magnetosfera terrestre.
FONTE: Gonzalez e Tsurutani (1992, p.280).

Estruturas semelhantes as analisadas no trabalho de Gonzalez e Tsurutani (1987), porém

com campo magnético Bz positivo foram estudadas por Tsurutani e Gonzalez (1995), tendo

39



estes autores observado que estas estruturas sdo pelo menos 30 vezes menos eficientes que
as estruturas com Bz negativo na transferéncia de energia do vento solar para a
magnetosfera. Estes resultados estdo de acordo com os anteriores de que campos Bz

negativos sdo geoefetivos.

Em periodos de minimo solar, muitos distirbios geomagnéticos sdo causados por feixes de
buracos coronais e suas interacbes com a lamina de corrente heliosférica (Gonzalez et d.,
1999), ndo estando aparentemente relacionados com as € egdes de massa coronais. Também
flutuagBes causadas por ondas de Alfvén podem dar origem a reconexdes intermitentes,
influenciando a atividade auroral. Este fendbmeno é conhecido por HILDCAAs — High
Intensity Long-Duration Continuous AE Activity (atividade continua de longa duracéo e alta
intensidade do indice AE), tendo algumas destas flutuacbes sido observadas apés a
passagem de g ecdes solares pelo campo magnético interplanetério (Tsurutani e Gonzalez,
1987).

2.2.2 Caracteristicas das ejecdes de massa coronais no meio interplanetario

Historicamente, a idéia de “nuvens de plasma magnetizado” ejetadas do sol comegou com
Morrison em 1954 para explicar as variagbes da radiacdo cdsmica. Gold em 1955
argumentou que o inicio subito das tempestades geomagnéticas s6 poderia ser explicado
pela chegada de uma onda de choque supersonica produzida por uma nuvem magnetizada
getada do sol. Apbs a verificagdo da existéncia do vento solar em 1962, também foi
verificada a existéncia de ondas de choque produzidas por plasmas com caracteristicas
diferentes das do vento solar normal, surgindo a idéia de driver gas, ou “gas que produz
uma onda de choque’. Apenas na década de 70 foram observadas as gecOes de massa
coronais com corondgrafos das missdes OSO-7 e Skylab, sendo o0s gases indutores
associados a elas Schwenn, 1996 e referéncias deste artigo). Atualmente a nomenclatura
mais utilizada para driver gas é “gecdo de massa coronal interplanet&ia’ — ICME

(interplanetary coronal mass gjection), embora alguns autores ndo concordem com a



paavra “corond”, preferindo “sola”, por ndo se tratar de uma €ecdo de massa

exclusivamente da coroa (ex.: Schwenn, 1996).

No meio interplanetario ndo ha uma caracteristica Unica exibida por todas as nuvens de
plasma resultantes de CME solares. Véias caracteristicas podem aparecer juntas ou
isoladas, segundo Neugebauer e Goldstein (1997), tais como:

1) Temperatura cinética de ions ou elétrons baixa para uma dada velocidade do vento
solar. A razdo paratal caracteristica é a expansdo da estrutura;

2) Pronunciada anisotropia incomum da distribuicdo de protons com temperatura
paralela superior a temperatura perpendicular a0 campo magnético interplanetario, T >Ta,
causada pela conservagdo do momento magnético dos ions a medida que o plasma se
expande;

3) Abundancia de hélio ndo usual. A razéo entre a densidade de hélio e a de prétons
dificilmente excede ~0,08, exceto nas vizinhangas de uma CME. N&o se sabe ao certo a
causa desta concentracdo atipica;

4) Abundancia de outras especies idnicas;

5) Feixes bidirecionais de elétrons supra-térmicos e ions energéticos. Isto caracteriza
uma configuragdo de campo magnético fechado;

6) Suave (sem flutuagbes) e intenso campo magnético, que quando combinado com
baixas temperaturas levam a baixos valores do parametro b de plasma. No plasma das
CMEs o vaor de b geramente € daordem de 0,1,

7) Presenca de rotacdo da direcéo do campo magnético, que pode ser modelado como
sendo um tubo de fluxo. Algumas destas configuracbes sdo chamadas de “nuvens
magnéticas’ quando possuem: aumento de seu campo magnético por um fator maior que 2,
rotacéo suave em um amplo intervalo de angulo; e baixa temperatura iénica;

8) Decréscimo no fluxo de raios cosmicos de baixa energia

E importante salientar que algumas CMEs observadas proximas ao Sol através de

corondgrafos apresentam estrutura tripla: (1) loop dianteiro, (2) cavidade, (3) proeminéncia.
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No entanto, ndo se observam estas trés estruturas no meio interplanetério, exceto em

poucos casos (Burlaga et a., 1998; Tsurutani e Gonzalez, 1998).

As CMEs répidas geramente estéo associadas a ondas de choque no vento solar. Gosling
(1990) acredita que todas as ondas de choque transientes no vento solar em 1UA sgjam
causadas por CMEs. Alternativamente, os feixes de alta velocidade originados em buracos
coronais podem ser os formadores das ondas de choque transientes, segundo Hewish e
Bravo (1986).

A Figura 2.16 mostra um esquema idealizado de uma onda de choque causada por uma
CME répida. Por razbes de ilustracdo, a CME foi desenhada como sendo um plasméide
magneticamente desconectado do Sol. No entanto, ndo se sabe ainda ao certo se ha
realmente total desconexd@o. A onda de choque € indicada pela linha curva e se propaga
logo a frente da CME. Entre o choque e a gecdo ha uma regido onde o plasma e o campo
magnético do vento solar sdo comprimidos, denominada “bainha” Goding e McComas,
1987; Gosling, 1990).

&



CHOQUE

.
SOL

PLASMOIDE

LAMINA DE CORRENTE
_HELIOSFERICA

Fig. 2.16 - Esquema idealizado de uma onda de choque causada por uma CME rapida. A
parte superior da figura mostra as estruturas vistas de cima, ou sgja, do norte, e
a parte inferior mostra um corte através do plano da eclitica, girado 90 graus em
relacéo a parte superior.
FONTE: Gosling e McComas (1987, p.356).

N&o apenas o plasma e 0 campo magnético a frente da CME sdo comprimidos a medida em
gue sdo empurrados pela CME, como também € comprimida a parte interna frontal do
plasmoide, como resultado da interacdo. Esta compressdo tem um importante papel no
aumento da magnitude do campo magnético dentro das CMEs (Godling et al., 1987
Godling, 1990).



2.2.3 Geoefetividade das ejecdes de massa coronais

A geoefetividade das CMESs esta associada a quatro aspectos principais. (1) o fato delas
geralmente possuirem campo magnético interno intenso (> 10 nT), que pode permanecer
direcionado para o sul por periodos de tempo maiores que 3 horas, atendendo aos critérios
de Gonzalez e Tsurutani (1987) para a ocorréncia de tempestades intensas; (2) o fato de
muitas delas se propagarem com velocidades suficientemente grandes para gerarem ondas
de choque; (3) o fato da ata velocidade também estar relacionada ao campo elétrico
interplanetéario, responsavel pelo processo de reconexd magnética com a magnetosfera
terrestre; (4) o fato de frequentemente estarem interagindo com feixes de ata velocidade,
resultando em compressdo e intensificagdo do campo magnético.

Como visto na sessdo anterior, as CMEs podem ser encaradas como um meio de remover 0
excesso de fluxo magnético na coroa solar, sendo portanto natural que elas possuam campo
magnético intenso no meio interplanetario. Um terco das ICMEs sdo estruturas
identificadas por “nuvens magnéticas’, brevemente descritas no item anterior. As nuvens
magnéti cas apresentam campo magnético que, além de intenso, pode rotacionar no plano x-

Z (de norte para sul ou vice-versa), permanecendo na direcdo sul por longos periodos,
propiciando o processo de reconexdo magnética na magnetosfera.

Trés das cinco maiores tempestades magnéticas Ost < -250 nT) do periodo entre 1971 a
1986 foram causadas por compressdo do campo magnético interplanetario por ondas de
choque produzidas por ICMES, as demais foram causadas pelo campo magnético interno
das ICMEs (Tsurutani et a., 1992).

As interacOes entre CMEs e feixes de ata velocidade podem causar tempestades
geomagneéticas muito intensas. Efeitos de compressdo de € egdes solares causando aumento
da intensidade do campo magnético destas estruturas foram estudados por vérios autores
(Burlaga et al., 1987; Bothmer and Schwenn, 1995; Badruddin, 1998; Gonzadez et d.,
1998a; Dal Lago et al., 2002a) e serdo melhor discutidos mais adiante.

Um trabalho de Gonzalez et al. (1998a) estudou 13 ICMEs caracterizadas como nuvens
magnéticas e constatou que hd uma tendéncia de ICMES mais velozes apresentarem

intensidade de campo magnético maiores. As consequéncias desta relacdo na



geoefetividade sdo importantes, uma vez que tanto a velocidade quanto o campo magnético
estdo relacionados ao processo de reconexdo magnética na magnetosfera. Ta relacéo
também podera servir como ferramenta para a previséo da geoefetividade das CMEs, uma
vez que medidas de velocidade podem ser feitas através de sequéncias de imagens de
coronografos. A partir dessas medidas de velocidade poder-se-ia inferir a intensidade do
campo magnético das estruturas nas proximidades do sol, valor de campo este que n&o pode
ser medido diretamente na coroa solar. Este fato foi confirmado pelo trabalho de Lindsay et
al. (1999) gque estudaram velocidades de CMEs observadas pelas missdes espaciais Solwind
e SMM, ocorridas no limbo solar, e as compararam com intensidades de campo magnético
medidas no meio interplanetario por 2 sondas que se encontravam no “caminho” dessas
CMEs, PVO e Hedlios-1. Estes autores encontraram uma tendéncia de quanto maior a
velocidade da CME nas proximidades solares, maior a intensidade de seu campo

magnético.

2.2.4 EjecOes de massa coronais do tipo “halo”

As observactes das €ecdes de massa coronais através de coronografos proximos a Terra
tém uma limitacdo no sentido de mostrarem claramente apenas as CMESs que ocorrem no
limbo solar, e ndo as direcionadas para a Terra. A colocagdo de corondgrafos deslocados
entre 60 e 90 graus da linha Sol-Terra seria ideal para observar estas CMEs direcionadas
paraa Terra(Kamideet al., 1997).

Em 1982, Howard e colaboradores relataram a observacdo de uma CME que apresentava
uma estrutura anular, que cobria quase toda o entorno do ocultador do coronografo da
missdo P78-1. Estes autores concluiram que se tratava de uma CME vindo em direcédo a
Terra devido a observacdo de uma tempestade geomagnética subseqiente, e devido a
estrutura anular denominaram-na eecdo de massa coronal “halo”. Desde entdo, muitas
CMEs halo tém sido observadas com os coronografos do satélite SOHO, como mostra o
exemplo da Figura 2.17, observado em 17 de fevereiro de 2000 pelo coronégrafo
LASCO/C2 do SOHO, que observa de 2 a 6 raios solares de distancia nas proximidades
solares.



Fig. 2.17 — CME hao observada em 17 de fevereiro de 2000 pelo coronégrafo LASCO/C2
abordo do satélite SOHO.

A excecdo de duas, todas as tempestades geomagnéticas com Kp> 6 ocorridas no periodo
de marco de 1996 a junho de 1997 estavam associadas a CMESs observadas pelo satélite
SOHO, segundo Brueckner et a. (1998). Essas gecdes de massa coronais eram de dois
tipos: (1) halo ou semi-halos, descritas anteriormente, sendo que as semi-halo ndo cobrem
totalmente os 360 graus; (2) toroidais, por apresentarem e ecoes simulténeas nos dois lados
do campo de visdo do corondgrafo, proximo ao equador solar, levando a conclusdo de que
Se tratavam de partes de uma gjec&o ao redor de todo o sol. Este tipo (2) ndo foi confirmado
aé o momento, necessitando observacBes tridimensionais. Em geral todas as CMEs
levaram aproximadamente 80 horas desde a observacéo no Sol até a chegada na Terra

Uma destas CMEs halo, observada em 6 de janeiro de 1997, foi amplamente estudada em
uma série de trabalhos publicados em uma edicdo especial do Geophysical Research
Letters, v.25, n.14 de julho de 1998. Ela originou uma nuvem magnética na Terra que
causou uma tempestade cujo indice Dst foi de -84 nT.

Plunket et al. (1998) reportaram uma CME halo observada em 12 de maio de 1997, que
pode ser vista na Figura 2.18. Esta figura mostra duas imagens subsequentes do
coronégrafo LASCO/C3 do SOHO.
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Fig. 218 — CME hao observada em 12 de maio de 1997 pelo LASCO/C3 do satdlite

SOHO.
FONTE: Plunket et a. (1998, p.2478).

Aproximadamente 3 dias depois, ocorreu uma tempestade geomagnética intensa, cujo
indice Dst chegou a—115 nT, devido a chegada a Terra desta CME, que pode ser vista na
Figura 2.19. Esta figura mostra a magnitude do campo magnético, componente Bz e a
velocidade do vento solar, medidas nas proximidades da Terra, e o indice Dst. Pode-se ver
um aumento do valor do campo magnético de aproximadamente 5 nT para mais de 20 nT,
acompanhado de um aumento abrupto da velocidade, indicando a passagem de uma onda

de choque. Pode-se ainda ver que o campo magnético na direcdo “z” permanece com

valores menores que —10 nT por varias horas.
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Fig. 2.19 — Intensidade do Campo magnético, componente Bz , velocidade do vento solar
medidos pelo satélite WIND nas proximidade da Terra (ponto Lagrangeano
L1), e indice Dst, do periodo de 14 a 16 de maio de 1997. A linha pontilhada

indica a chegada de uma onda de choque seguida por uma nuvem magnética.

Este exemplo ilustra bem a relagdo entre as CMEs halo e a ocorréncia de tempestades
geomagnéticas. Observacdes como estas estdo entre os esforcos da comunidade cientifica
para fazer estudos e previsdes da ocorréncia de tempestades geomagneéticas, constituindo a

area de estudo chamada de “Clima Espacial”.



2.3 Estrutura, dindmica e geoefetividade das nuvens magnéticas
interplanetarias

As nuvens magnéticas (magnetic clouds) sdo um subconjunto das €ecdes de massa
coronais observadas no meio interplanetéario (ICME), representando aproximadamente 1/3
das ICME observadas em 1 UA? (Gosling, 1990). Elas apresentam estrutura bastante bem
definida e estéo relacionadas as principais causas de tempestades geomagnéticas ndo
recorrentes devido as suas caracteristicas de campo magneético.

Iniciaremos este tema apresentando a estrutura das nuvens magnéticas, obtida a partir de
observacOes feitas por véarios satélites no meio interplanetério e os modelos construidos a
partir delas, seguida de sua dindmica de evolucéo e interagbes com outras estruturas,
finalizando com a apresentacdo de sua importancia para a ocorréncia de tempestades

geomagnéticas.
2.3.1 Estrutura das nuvens magneéticas

O termo “nuvem magnética’ foi utilizado pela primeira vez por P. Morrison em 1954 para
propor a gjecdo de plasma e campo magnético de regides ativas do sol (Klein e Burlaga,
1982). Mais tarde, Burlaga et al. (1981) estudando ondas de choque observadas pelas
sondas Voyager 1 e 2, e Helios 1 e 2, e pelo satélite IMP-8, identificaram uma regido
turbulenta logo atrés da onda de choque seguida por uma regido onde 0 campo magnético
apresentava rotacdo de direcdo, consistente com a passagem de um loop magnético.
Constataram ainda que 0 campo magnético apresentava variagdo em apenas duas direcoes,

e entdo denominaram esta configuracdo “nuvem magnética’.

Pouco tempo mais tarde, Klein e Burlaga (1982) definiram nuvem magnética como sendo
uma estrutura com extensdo radial de aproximadamente 0,25 UA (em 1 UA), levando
aproximadamente 24 h para atravessar o satélite observador, campo magnético mais intenso
gue o do vento solar normal, tipicamente B>10 nT, suave rotacdo da direcdo do campo

magnético em um grande angulo, préximo a 180°, baixa temperatura e baixo valor do

2 Unidade Astronémica (UA) é adistanciaentre a Terrae o Sol, ~1,5x10'! metros.
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parametro beta, b ~ 0,1. Tais caracteristicas podem ser vistas na Figura 2.20 de uma nuvem
magnética observada em 18-20 de outubro de 1995 pelo satélite WIND (Burlaga et al.,
1996; Lepping et a., 1997; Farrugia et al., 1998). A Figura mostra de cima para baixo, a
intensidade do campo magnético a 1 UA, componente “z’ do campo magnético®,
temperatura, densidade, velocidade e parametro beta. A linha vertical pontilhada (*S’)
mostra uma onda de choque, caracterizada pelo aumento abrupto da velocidade e do campo
magnético. As duas outras linhas verticais solidas delimitam a nuvem magnética. Observa-
Se uma rotacéo da componente “z” do campo magnético de valores negativos para valores
positivos (sul para norte). O parametro beta dentro da nuvem apresenta valores menores ou
iguais a 0,1, indicando que a pressdo magnética dentro da nuvem € maior que a pressao de

plasma.
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Fig. 2.20 — Nuvem magnética observada em 18-20 de outubro de 1995 pelo satélite WIND.
FONTE: adaptada de Burlaga et al. (1996, p.280).

3 Sistema de referénciaigual ao da Figura 2.13.



Logo apds o chogque, 0 campo magnético se intensifica de aproximadamente 5 nT para
aprox. 10 nT. Esta intensificacéo aumenta as flutuagdes do campo magnético pré-existente,
podendo ser observado no 2° painel (“ Bz"). Estaregido é conhecida por bainha (sheath).
Uma nuvem magnética observada por véarios satdlites possibilitou o estabelecimento de sua
geometria, ilustrada no diagrama da Figura 2.21, adaptado de Burlaga et al. (1990). Na
Figura 2.21 estéo indicados os satélites que observaram o evento ocorrido em 5 de Janeiro
de 1978 IMP-8, Helios1 (“A”), Helios-2 (“B”) e Voyager-2. Na Figura, 0os “X”
representam a fronteira dianteira da nuvem magnética vista por cada um dos satélites, e os
circulos, afronteiratraseira. As setas indicam a direcéo do campo magnético observado por
cada um dos satélites. Esta situacdo € bastante rara pois normalmente ndo € possivel
observar estruturas com mais de um satélite simultaneamente. Os autores (Burlaga et a.,
1990) concluiram gue esta nuvem magnética tinha forma de um tubo, que poderia ou ndo

estar conectado ao sol.

NUVEM MAGNETICA

] vov. 2
7 (2UA)

JAN. 5, 1978, 1400 UT

Fig. 2.21 - Geometria de uma nuvem magnética.

FONTE: adaptada de Burlagaet a. (1990, p.376).
A configuragdo de tubo de fluxo para as nuvens magnéticas é amplamente aceita na

comunidade cientifica (ver Burlaga, 1995). Para dimensdes menores que 0,5 UA pode-se
considerar o tubo de fluxo como sendo um cilindro (Burlaga et al., 1981). Goldstein (1983)
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considerou uma configuracdo cilindrica em equilibrio “livre de forcas’ (force-free), ou sgja,
configuragdes de campo dadas por N~ B = aB ,ondeB éum campo magnético de
duas dimensdes B = (0, B¢(r), B(r)), e a é uma funcio de r. Marubashi (1986),

considerando fungdes especiais para a, obteve solucBes favoréveis para alguns eventos

observados. Burlaga (1988) mostrou que, em 1 UA, nuvens magnéticas podem ser bem

explicadas considerando uma geometria cilindrica, campo livre de forgas e a constante.

Partindo da equacdo de movimento:

doi o el
—V=-Np+(J" B 2.1
& p+( ) (2.1)

ondeV ¢é a velocidade, p é a pressio, Jé a densidade de corrente, e Bé o campo
magnético. A configurac3o livre de forca diz respeito a forca magnética (J° B) ser nula

Esta forca € composta por dois termos:

j B2 (B)B N(BxB)
m 2m
onde o primeiro termo do lado direito da equacéo € o termo de curvatura e 0 segundo € 0

(2.2)

termo de gradiente de pressdo magnética. O termo de pressdo magnética tende a expandir o

cilindro enquanto gque o termo de curvatura tende a manter a estrutura (Burlaga, 1995).

Para (J° B)=0, temosquemJ =aB. Como N” B = mJ, temos:

N°- B =aB (2.3)

Aplicando o rotacional nos dois lados da igualdade:

N° N B=a(N" B) =a’B (2.4)
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Utilizando a identidade vetorial N” N B=N(NxB) - N’°B=-N?B, uma vez que
NxB =0, temos:
N2B =-a’B (2.5)

A solucédo desta equacdo em coordenadas cilindricas é dada em termos da Funcéo de Bessel
e foi obtida por Lundquist em 1950 Burlaga, 1988; Lepping et al, 1990), sendo as

componentes dadas por:

B =0
B =+B,J,(@R) (2.6)
Bz = BO‘JO(aR)

onde By € a amplitude do valor maximo do campo magnético, R é a distancia radial do eixo
do cilindro e 0 sinal + indica a helicidade. Todos os termos dependem apenas de R, sendo
portanto possivel comparar os valores estimados por essa solucdo com as observagoes feitas

com satdlites individuais.

Uma construgdo tridimensional do campo magnético descrito pelo modelo de Burlaga
(1988) pode ser vista na Figura 2.22.



MAGNETIC CLOUD
(BURLAGA MODEL)

Fig. 2.22 — Simulagéo das linhas de campo magnético obtidas pela solucéo (2.6).
FONTE: Lepping et. a. (1990, p.11962).

Ro € o raio do cilindro, dado por Ry = 2,4/a. Este valor é obtido considerando B; = 0, na
equacdo 2.6, significando que o campo axia € nulo nas bordas da estrutura. Os perfis de
campo magnético de uma nuvem magnética com helicidade negativa (eft-handed) que
seriam observados por um satélite estdo mostrados na Figura 2.23.



(2 o -

Fig. 2.23 — Perfis tedricos de campo magnético de uma nuvem magnética observados por

um satélite.
FONTE: Burlaga (1988, p.7221).

Na Figura 2.23 estdo mostrados. (1) intensidade do campo magnético normalizada, B/By;
(2) angulo de rotacéo da componente Bz do vetor em relacdo ao plano da eclitica,

q=sint (B/B); (3) angulo de rotacdo da componete By no plano da eclitica,

f =tan! (B,/By). Observa-se pelos perfis que 0 campo magnético € mais intenso no centro

da estrutura, ou sgja, no eixo axia do tubo.

O lado esquerdo da Figura 2.23 representa os perfis de um cilindro “deitado” no plano da
eclitica e o lado direito da figura representa os perfis de um cilindro inclinado 90°, como
representado na Figura 2.24 (@) e (b), respectivamente.



Eclitica Eclitica

v
— L =
Tera Terra
Sol m ol

(a) (b)

Fig. 2.24 - Orientagdo dos cilindros cujos perfis estéo representados na Fig. 2.23.

Em escala mais global, uma nuvem magnética seria representada por um tubo de fluxo

como o da Figura 2.25.

Fig. 2.25 - llustracdo da configuragdo do campo magnético de uma nuvem magnética.
FONTE: Dal Lago, (1999, p.48).



Uma comparacdo entre uma nuvem magnética observada em 27-28 de agosto de 1978 pelos
satélites IMP-8 e | SEE-3 e 0 modelo de Burlaga pode ser vista na Figura 2.26.

IMP 8/ISEE 3
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% 2000k | 200
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4 3 -2 1 0 1 2 3 4 AUG 27, HR 18 - AUG 28, HR 18
x ) 1978

Fig. 2.26 — Comparacdo entre 0 modelo (a esquerda) e uma nuvem magnética observada (a
direita) em 27-28 de agosto de 1978 pel os satélites IMP-8 e I SEE-3.
FONTE: Burlaga (1988, p.7223).

Nota-se que 0 modelo prevé razoavelmente bem os perfis de campo magnético, com
algumas diferencas principamente na regido posterior da nuvem magnética, onde o angulo
g permanece mais tempo negativo que o previsto pelo modelo. Isto pode ser devido ao fato
de haver um feixe de ata velocidade seguindo a nuvem magnética, que a pode estar
comprimindo. A Figura 2.27 mostra a intensidade do campo magnético, as componentes By
(pontilhado) e Bz (linha cheia), a densidade e a velocidade deste mesmo evento observado
em 26-28 de agosto de 1978. Nota-se que ha um aumento de velocidade na parte posterior

da nuvem magnética, indicando a presenca de um feixe de maior velocidade.
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Fig. 2.27 — Intensidade do campo magnético, componentes By (curva pontilhada) e Bz
(curva cheid), densidade e velocidade de uma nuvem magnética observada em

26-28 de agosto de 1978.

2.3.2 Dinamica das nuvens magnéticas

Nuvens magnéticas apresentam uma dimensdo radial de aproximadamente 0,25 UA nas
vizinhangas da Terra, indicando que elas devem sofrer expansdo durante seu trajeto. Sua
estrutura deve apresentar aceleracdo ou desaceleracdo, uma vez que se observou que as
CMEs préximas a0 Sol também apresentam. Se apresentarem velocidade de propagacdo
maior que a soma da velocidade de propagacdo do meio mais sua velocidade
magnetoaclstica, as nuvens magnéticas produzirdo ondas de choque, que por sua vez

podem deformar a estrutura do tubo de fluxo. Feixes de ata velocidade séo freqlientemente



observados seguindo nuvens magnéticas com velocidades maiores que as delas, podendo

deformar aregido posterior do tubo de fluxo.

2.3.2.1 Expansdo radia das nuvens magnéticas

Klein e Burlaga (1982) observaram que a velocidade tipicamente decresce ao longo da
nuvem magnética. Estes autores interpretaram este decréscimo de velocidade como sendo
uma evidéncia de expansdo da nuvem, que ocorreria a uma taxa da ordem de metade da
velocidade de Alfvén. Evidéncias adicionais foram encontradas por Burlaga e Behannon
(1982), estudando nuvens magnéticas entre 2 e 5 UA, observando que nestas distancias
maiores as nuvens sdo em geral maiores.

Quando uma nuvem magnética se expande, realiza trabalho no vento solar ambiente. Yang
(1990) mostrou que o trabaho realizado é igua a perda de energia magnética da nuvem.
Portanto, podemos concluir que a situagdo livre de forgas (force free) ndo é exatamente o
gue ocorre, havendo uma predominancia do gradiente de pressdo magnética sobre o termo
de curvatura.

O pefil da intensidade do campo magnético das nuvens magnéticas geralmente é
assimétrico, apresentando seu valor maximo deslocado para a regido frontal da nuvem. Este
fato pode ser devido a interacdo das nuvens magnéticas com o meio a sua frente, uma vez
gue geralmente se movem mais rapido que ele (Burlaga et a., 1987; Gonzalez et al., 1998).
De fato, Gonzalez et al. (1998) encontraram que nuvens magnéticas que se movem com
maior velocidade apresentam campo magnético mais intenso, podendo esta intensificacdo
ser devida a compressdo do tubo de fluxo na parte fronta. Mesmo sem efeitos de
compressao, seria esperada uma assimetria no campo magnético devido a expansdo da
nuvem. A medida que se expande, 0 campo magnético da nuvem diminui. Como o satélite
medidor observa a parte frontal da nuvem primeiro que a parte posterior, haveria um

deslocamento do pico para frente, como mostra a smulagdo de Farrugia et a. (1993) na
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Figura 2.28, que mostra vérios perfis instantaneos que diminuem ao longo do tempo, e o

perfil de um Unico observador que atravessa a estrutura.
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Fig. 2.28 — Assimetria do perfil do campo magnético de uma nuvem magnética. As curvas
com simbolos representam a variagdo do perfil no tempo vista por véarios
observadores simultaneamente (cada simbolo), enguanto a curva cheia
representa o perfil observado por um Unico observador que atravessa a
estrutura.

FONTE: Farrugiaet al. (1993, p.15499).

A expansdo das nuvens magnéticas faz com gque seu campo magnético diminua, fazendo
com que estas estruturas ndo sejam mais identificadas apds ~10 UA, tendo a mais distante

nuvem magnética sido observadaa 11,5 UA (Burlagaet al., 1985).

2.3.2.2 Aceleracéo de nuvens magnéticas/I CMEs

Gopaswamy et a. (2000) observando velocidades de 28 CMEs proximas ao Sol
(SOHO/LASCO) e correspondentes ICMEs no vento solar (WIND, 1 UA) determinaram



uma aceleracao “efetiva’ destas estruturas. Destas 28 ICMES, 20 foram identificadas como

sendo nuvens magneéticas. Esta aceleracdo efetiva é dada por:

Q= (velocidade ICME - velocidade LASCO/CME)
tempodetransito

2.7)

A Figura 2.29 mostra a velocidade inicia versus a aceleracdo efetiva dos 28 eventos, sendo

as cruzes as nuvens magnéticas e os circulos os demais eventos.
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Fig. 2.29 — Velocidade inicial de CME versus aceleracéo efetiva de 28 eventos.
FONTE: Gopalswamy et al. (2000, p.147).

Ha uma evidente relacéo linear entre a velocidade inicial e a acelerag@o efetiva ocorrida no
meio interplanetério. H& também uma velocidade critica, ~400 km/s, que separa 0s eventos
em rapidos e lentos, sendo os rapidos desacel erados e os lentos acel erados. Essa velocidade
critica foi determinada como sendo a velocidade média do vento solar no periodo de

observacao dos eventos.
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Estes autores ainda apresentam um modelo que estima o tempo de transito de uma

ICME/nuvem magnética do Sol até a Terra, que pode ser visto na Figura 2.30.

r2
T

Travel time (days}

oL . .y

0 200 1000 1300
Initial speed (km,/s)

Fig. 230 — Tempo de transito (Sol - 1 UA) de uma ICME obtido a partir da velocidade
inicial observada no Sol. As curvas tracejadas indicam o erro de estimagéo e a
curva pontilhada indica o tempo de transito sem aceleracéo.

FONTE: Gopalswamy et al. (2000, p.148).

2.3.2.3 Relacdo com ondas de choque

Se a vedocidade de uma nuvem magnética for maior que a soma da velocidade
magnetosdnica com a velocidade de deslocamento do vento solar normal, uma onda de
choque se formara na parte frontal da estrutura.

Aproximadamente 1/3 das nuvens magnéticas observadas em 1 UA sdo precedidas por
ondas de choque (Klein e Burlaga, 1982). A regido entre a onda de choque e a nuvem
magnética é conhecida por bainha (sheath). Godling (1990) mostrou através de um modelo
computacional que uma regido de alta pressdo se desenvolve na parte frontal da ejecéo, a

medida que a g/ecdo “carrega’ 0 meio a sua frente. Esta regido de alta pressdo é delimitada

na parte frontal por um choque dianteiro.
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A Figura 2.31 mostra uma nuvem magnética observada em 25-26 de abril de 1979 que esta

produzindo uma onda de choque “S’.
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Fig. 2.31 - Nuvem magnética produzindo uma onda de choque observada em 25-26 de abril
de 1979.
FONTE: Dal Lago et al. (20014).

Os painéis da Figura 2.31 mostram intensidade do campo magnético (“B”), componente
Bz, pressdo magnética (“Pb”), dada por B*/8p, pressdo térmica (“Pk”), dada por NkT, soma
das pressdes magnética e térmica (“P’), Pb + Pk, beta de plasma dado por Pk/Pb,

velocidade e indice Dst. A primeira linha vertical indica a onda de chogue (*S’) e as linhas



verticais subsequientes delimitam a nuvem magnética. Observa-se que na bainha a pressdo
térmica, Pk, apresenta um aumento devido a compressdo. Dentro da nuvem magnética o
campo magnético apresenta-se comprimido na regido frontal da nuvem magnética,

possivelmente devido ainteracdo com a bainha

2.3.2.4 Compressao de nuvens magnéticas no meio interplanetério

A interacd0 de nuvens magnéticas com estruturas circunvizinhas foi primeiramante
observada por Klein e Burlaga (1982), que identificaram interacbes entre nuvens
magnéticas e ondas de choques dianteiras e entre nuvens magnéticas e feixes corrotantes de
altas velocidades. Mudancas substanciais no perfil do campo magnético da nuvem podem
ocorrer devido a presenca de feixes com velocidades maiores que a da nuvem seguindo
nuvens magnéticas. Um estudo com 29 nuvens magnéticas mostrou que 40-45% dos
eventos sdo seguidos por um feixe de alta velocidade que comprime a parte traseira da
nuvem, resultando em aumento de densidade e em 64% desses casos em aumento do campo
magnético da parte posterior da nuvem magnética (Fenrich e Luhmann, 1998). As
consequéncias dessas interacOes para a geoefetividade das nuvens magnéticas seréo

abordadas na préxima segéo.

2.3.2.5 Relagio V-B

Gonzalez et al. (1998a) estudaram as relagdes entre a velocidade de propagacdo de nuvens
magnéticas e o valor do pico da intensidade do campo magnético e encontraram fortes
evidéncias de que nuvens magnéticas que se movem com maior vel ocidade possuem campo
magnético mais intenso. A Figura 2.32 mostra os valores de pico da velocidade e pico do
campo magnético para 14 nuvens magnéticas. O gjuste linear tem coeficiente de correlacéo
0,7.
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Fig. 2.32 — Pico da velocidade versus pico do campo magnético de 14 nuvens magnéticas.
FONTE: Gonzalez et al. (1998a, p.964).

2.3.3 Geoefetividade das nuvens magnéticas

Grande parte das tempestades geomagnéticas intensas (Dst < -100 nT) ndo recorrentes sao
causadas por huvens magnéticas (ver review de Gonzalez et al., 1999). Burlaga et al.(1987)
identificaram 17 tempestades geomagnéticas no periodo de 1972 a 1983, onde pelo menos
10 foram associadas a nuvens magnéticas. Duas das cinco tempestades magnéticas mais
intensas, com Dst < -249 nT do periodo de 1971 a 1986, foram associadas a nuvens
magnéticas por Tsurutani et a. (1992).

A razdo principa pela qual nuvens magnéticas estdo entre as principais causas de
tempestades magnéticas é o fato de frequentemente apresentarem campo magnético Bz
negativo e intenso (|B[>10nT) por intervalos de tempo superiores a 3h, cumprindo 0s
critério de Gonzalez e Tsurutani (1987) para a ocorréncia de tempestades intensas. A Figura
2.33 ilustra o acoplamento Sol-meio interplanetério-magnetosfera terrestre via nuvens

magnéticas oriundas das CMEs.



Earth Magnetosphere

Fig. 2.33 — Acoplamento Sol @un)- meio interplanetério-magnetosfera terrestre (Earth
Magnetosphere) via nuvens magnéticas interplanetérias oriundas de CMESs
solares.

FONTE: adaptado de Tsurutani e Gonzalez (1997, p.82).

Os resultados obtidos por Gonzalez et al. (1998a) acerca da relagcdo entre velocidade de
propagacdo e intensidade do campo magnético de nuvens magnéticas (ver Figura 2.32) é
especialmente importante para a ocorréncia de tempestades geomagnéticas, uma vez gue
ambos os pardmetros, velocidade e campo magnético, estdo associados ao campo €elétrico
interplanetério, E =V~ By, que se acredita ser o responsével pelo processo de reconexo
magnética na magnetosfera terrestre (Dungey, 1961).

A presenca de compressdo na regido da bainha, entre a onda de choque e a nuvem
magnética pode ocasionar dupla injecdo de particulas na magnetosfera terrestre, levando a
tempestades magneéticas em duas etapas (two-step magnetic storms), definidas por Kamide
et a. (1998). A Figura 2.34 mostra a mesma huvem magnética da Figura 2.31, observada
em 25 de abril de 1979. Observa-se a presenca de uma forte componente Bz negativa na
bainha (“Bz 1"), que decresce o indice Dst a—129 nT. Em seguida o campo Bz negativo da
nuvem magnética rebaixa o indice Dst, ndo havendo tempo suficiente para a recuperacéo da

tempestade, chegando a um pico de —149 nT.
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Fig. 2.34 — Veocidade, componente Bz do campo magnético e indice Dst referentes a

nuvem magnética observada em 25 de abril de 1979.

Eventos compostos por nuvens magnéticas e feixes de ata velocidade normamente estéo
ligados a ocorréncia de tempestades magnéticas intensas, de acordo com o estudo feito por
Burlaga et al. (1987). Se a nuvem magnética tiver polaridade “norte-sul” da componente

Bz, entdo a compressdo na parte traseira pode intensificar sua geoefetividade.

Em resumo, a Figura 2.35 sintetiza o cen&io da fenomenologia pertinente para este
trabalho, apresentando uma comparagdo entre uma observacdo de uma nuvem magnética
em 18-20 de outubro de 1995 e uma ilustracéo da estrutura solar-interplanetaria envolvida.
Na figura esta ilustrada uma nuvem magnética oriunda de uma CME. A configuracdo do
campo magnético observado na Terra € de um tubo de fluxo que vigia a uma velocidade
suficientemente grande para produzir uma onda de choque a sua frente. Esta onda de

chogque esta representada na Figura 2.35 pela seta superior, tanto nos dados quanto na
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ilustrac8o. A seta seguinte, mostra a regido de compressdo ou bainha, formada logo apos o
choque. Nota-se que hé& turbuléncia nesta regido indicada pela forte flutuacdo do campo
magnético. A terceira seta indica a nuvem magnética, que apresenta um campo magnético
sem flutuagOes e mais intenso que as demais regides. A rotacdo da componente Bz € de sul
para norte e € mostrada pela quarta seta, condizente com a ilustracdo do tubo de fluxo.
Devido a esta forte componente Bz negativa, ou Bs, houve uma tempestade geomagnética
intensa, que esta indicada pela ultima seta na parte inferior, mostrando a queda no indice
Dst devida a intensificacdo da corrente de and ilustrada ao lado.
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Fig. 2.35 - Composi¢éo entre a observacdo de uma nuvem magnética observada em 18-20
de outubro de 1995 nas proximidades da Terra e uma ilustracdo do cenario

solar-interplanetario relacionado.



CAPITULO 3
EJECOES DE MASSA CORONAIS OBSERVADAS NO SOL

Neste Capitulo serdo estudadas as € egdes de massa coronais a partir de observacdes solares
feitas pelo instrumento Large Angle and Spectroscopic Coronagraph (LASCO) a bordo do
satélite Solar and Heliospheric Observatory (SOHO). Este instrumento é capaz de observar
a coroa solar desde 2 até 32 raios solares (Ro) e é constituido por dois coronografos, C2 (2
a 6 Ro) e C3 (4 a 32 Ro) Brueckner et al., 1995). Na primeira parte deste capitulo sera
mostrado um estudo da aceleracdo e desaceleracdo das CMEs utilizando andlise de
imagens. A seguir, sera apresentado um novo conceito de velocidade medida em gecdes de
massa coronais, a velocidade de expansdo lateral, sendo abordadas a sua definicéo,
caracteristicas, e correlacdo com a velocidade observada na direcéo radial através de um
estudo estatistico.

3.1 Aceleracéo e desaceleracédo de CMEs nas proximidades do sol

Nesta secdo apresentaremos digramas aturatempo de 3 eecOes de massa coronais
observadas em 28 de setembro de 1997, 29 de junho de 1999 e 25 de julho de 1999,
observadas pelo instrumento LASCO. Para obter estes diagramas foi desenvolvida uma
técnica de andlise de imagens que permite uma féacil visualizacdo de estruturas com
movimento radial ao redor do sol. Com esta técnica foi possivel seguir estruturas ténues a
longas disténcias radiais do Sol, sendo possivel identificar a presenca de
acel eracao/desacel eracdo radial das CMEs nas proximidades do sol. Estes resultados foram
submetidos para publicacdo em duas revistas (Dal Lago et al., 2002b; Dal Lago et al.,

2002c), tendo um dos artigos ja sido aceito em formafinal.
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3.1.1 Introducéao

Ejecdes de massa coronais sdo lancamentos de plasma contra o campo gravitacional do Sol
observados em sua coroa (Hundhausen et al., 1984; Schwenn, 1996; Hundhausen, 1997).
As observagdes destes fendmenos sdo feitas por instrumentos chamados “corondgrafos’, 0s
quais registram a radiacdo fotosférica visivel espalhada pelos elétrons livres presentes na
coroa ionizada (Brueckner et a., 1995). Através de seqiiéncias temporais destas
observacOes € possivel identificar estas gjecdes solares. Os mais recentes coronografos
espaciais em operacdo sdo os do instrumento LASCO, a bordo do satélite SOHO, o qual é
um projeto conjunto entre European Space Agency (ESA) e National Aeronautics and
Srace Administration (NASA). O LASCO proporciona observagdes do plano do céu da
din@mica da coroa solar atraves de dois instrumentos, chamados LASCO C2 e LASCO C3,
0S quais s80 capazes de observar acoroade 2 a6 e de 4 a 32 raios solares, respectivamente.
Quando acontece de uma gecdo de massa corona ocorrer na direcdo da linha Sol-Terra, no
sentido da Terra ou atréas do Sol, ela aparece nos corondgrafos como um “halo” se
expandindo em todas as direcdes, e sdo conhecidas por “halo CMES’ (Howard et al., 1982).

Quando vém em direcdo a Terra, estas gjecOes podem causar tempestades geomagnéticas
(Godling, 1990). Uma das dificuldades com a qual a comunidade cientifica tem se deparado
€ a quantificacdo das observagdes do instrumento LASCO. Neste sentido, apresentamos
uma nova técnica que auxilia na quantificacéo das imagens das CMEs, a qual foi aplicada a
trés eventos, observados em 28 de setembro de 1997, 29 de junho de 1999 e 25 de julho de
1999. Esta técnica também fornece informacfes qualitativas de facil interpretacdo acerca da
presenca ou ndo de acel eracdo/desacel eracéo das CMEs. Esta técnica ja foi apresentada por
Dal Lago et a. (2002b) e ela apresenta algumas semelhangas com um trabalho apresentado
por Sheeley et al. (1999), porém com diferencas bésicas, as quais destacaremos na secédo a

seguir.
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3.1.2 A Técnica

Como ja mencionado, desenvolvemos uma técnica de andlise das imagens do instrumento
LASCO que apresenta semelhangas com a técnica apresentada por Sheeley et a. (1999),
porém com diferencas basicas bastante significativas. A técnica de Sheeley et a. (1999)
consiste em selecionar uma fatia retangular em uma dada imagem do LASCO, a qua se
estende das proximidades do centro da imagem (préximo do ocultador) até a borda, em
uma dada direcdo. Tomando uma série de imagens do LASCO, em instantes diferentes, e
extraindo o retdngulo escolhido de cada uma delas, todos na mesma posicdo, e 0s
colocando lado a lado, temos um diagrama qualitativo atura-tempo. Aqueles autores
utilizaram imagens do tipo diferenca corrida, o que significa que é subtraida de uma dada
imagem a imagem do instante anterior. Além disso, s80 necessarias correges de
intensidade radial, para tornar visiveis as estruturas a medida que elas se afastam do Sol.
Isto se deve ao fato das g egdes se expandirem a medida que se afastam do Sol, portanto se
tornando mais ténues. Nés recomendamos uma leitura cuidadosa do artigo de Sheeley et d.
(1999) para maiores deta hes desta técnica.

Nossa técnica consiste em dividir uma dada imagem do LASCO em setores angulares, e
ndo retangulares, cada setor comegando no centro da imagem com abertura de 5 graus.
Desta maneira, a érea coberta por cada fatia cresce com o raio, como se fossem fatias de
uma pizza. Em seguida, circulos concéntricos, centrados no centro da imagem, sdo
demarcados sobre esta figura, cada um com um raio 2 pixeis maior que o anterior.
Lembrando que cada imagem tem resolucdo de 1024 x 1024 pixeis, os circulos foram
definidos desde o raio 50 até o raio 510 pixeis, dando uma boa cobertura da area visivel do
instrumento LASCO. As interseccbes das fatias angulares com os circulos definem
peguenos blocos, os quais tém tamanho maior & medida que nos afastamos do centro da
imagem. Adicionar os valores dos pixeis dentro de cada um desses blocos € equivalente a
uma integracdo angular discreta na imagem. Se tomarmos uma sequéncia temporal de
imagens do instrumento LASCO e selecionarmos uma mesma fatia angular para todas elas,
fizermos a integragdo angular, e em seguida posicionarmos cada fatia ao lado da fatia no

instante seguinte, teremos a historia temporal de qualquer estrutura que apresente

71



movimento radial dentro da fatia. Portanto somos capazes de construir um diagrama atura-

tempo para cada posicéo angular, o qual torna fécil a obtencdo de um conjunto gquantitativo
de pontos. Este processo esta ilustrado na Figura 3.1.

Diagramas altura-tempo

B 1“[

Fig. 3-1. llustracdo do processo de obtencdo dos diagramas altura-tempo obtidos pela
técnica apresentada neste trabalho. Na parte superior esquerda esta representada
uma sequéncia temporal de imagens do LASCO, com as divisdes angulares e 0s
circulos concéntricos. Seguindo a seta a direita ilustra-se a integragdo angular.
Na parte inferior direita ilustra-se o diagrama altura-tempo resultante, onde a

abscissa representa o0 tempo e a ordenada a distancia radial desde o centro do
Sol.

FONTE: Dal Lago et a. (2002b).

A componente angular da velocidade € perdida nesse processo, mas isto ndo constitui um

problema por estarmos interessados apenas em CMEs halo, as quais apresentam a maior
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parte de seu movimento na diregdo radial. A informacdo radial € inteiramente preservada. A
integracdo angular compensa a atenuagdo das estruturas conforme elas se afastam do centro
da imagem, ou sga se afastam do Sol, tornando-as visiveis a longas distancias
heliograficas na coroa. Portanto, ndo € necessaria nenhuma correcdo radial de intensidade,
havendo menos intervencdo artificial na imagem. Utilizamos imagens das quais foi
subtraida uma mesma imagem de background obtida antes do evento, ao invés de diferenca
corrida, o que significa que uma Unica imagem de referéncia para cada evento foi utilizada.
E importante ressaltar que imagens de diferencas corridas, como as utilizadas por Sheeley
et a. (1999), sdo de dificil interpretagdo por apresentarem residuos da imagem anterior,
podendo confundir a andlise.

3.1.3 A CME halo observada em 28 de setembro de 1997

A CME observada em 28 de setembro de 1997 foi uma halo completa, observada ao redor

de todo o disco solar, tendo sido frontal, ou seja, na direcéo da Terra. Elafoi primeiramente
observada no campo de visdo do coronografo LASCO C2 as 01:49 UT e se manteve visivel

até 11:55 UT no campo de visdo do corondgrafo LASCO C3. Nés aplicamos nossa técnica
para as posicdes angulares N75E, N70E, N65E e N55E. A Figura 3.2 apresenta um quadro
do LASCO C2 observado as 03:30 UT. Para todas as posi¢des mencionadas anteriormente
nos aplicamos nossa técnica a os diagramas altura-tempo resultantes sdo também mostrados
na Figura 3.2. Em cada um dos diagramas, a abscissa representa o tempo em horas e a
ordenada representa a distancia radial a partir do centro do Sol medida em unidades de
raios solares. Diagramas suavizados também foram incluidos ao lado dos diagramas altura-

tempo originais para um melhor reconhecimento qualitativo das estruturas. Este evento

apresenta uma aceleracdo positiva, indicada pela concavidade voltada para cima da
estrutura frontal da CME, em todas as diregdes escolhidas. Pode-se notar também uma
estrutura dupla nas diregcdes N55E e N65E, sendo a superior a parte frontal da CME e a

inferior a estrutura interna que segue a parte frontal, ambas podendo ser reconhecidas na
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imagem central. A aceleracdo na estrutura interna da CME n&o é tdo evidente quanto na
estrutura frontal da CME.

A Figura 3.3 mostra, para as mesmas posi¢oes da Figura 3.2, diagramas altura versus tempo
obtidos a partir de observacdes do coronografo LASCO C3, ou sgja, de 4 a 32 raios solares.
E interessante notar que a estrutura dupla se torna bem evidente em todas as diregdes.
Qualitativamente, € possivel notar que a aceleracdo ndo é téo pronunciada quanto no campo
de visdo do LASCO C2, Figura 3.2. A Figura 3.4 mostra pontos obtidos a partir da
combinag&o dos diagramas das Figuras 3.2 e 3.3. Um gjuste polinomia de segunda ordem
foi adicionado aos gréficos permitindo o calculo das aceleragdes em cada diregdo. Se
considerarmos apenas o campo de visdo do instrumento LASCO C3, podemos desprezar a
aceleracdo e considerar que 0 movimento € com velocidade constante, 0 que nos permite
concluir que para este caso a aceleragdo ocorreu apenas no campo de visdo do instrumento
LASCO C2, de2 a6 raios solares.

! Lembrando que nas imagens solares, Norte aponta para cima e L este para a esquerda, posi¢éo angular 0 na
direcado norte, crescendo no sentido anti-horério.
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Sept. 28, 1997

MNo3E

LASCOC2

N535E

Fig. 3.2— Umaimagem do LASCO C2 observada em 28 de setembro de 1997 as 03:30 UT
mostrando quatro diregdes angulares selecionadas no pélo nordeste, N75E,

N70E, N65E e N55E. Os respectivos diagramas altura-tempo obtidos usando
nossa técnica estéo dispostos ao redor da imagem, cada um com uma versdo
suavizada ao seu lado.

FONTE: Dal Lago et al. (20033).
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Sept. 28, 1997

Fig. 3.3— Umaimagem do LASCO C2 observada em 28 de setembro de 1997 as 06:27 UT
mostrando as mesmas quatro direcdes angulares da Figura 3.2. Os respectivos
diagramas altura-tempo obtidos usando nossa técnica estéo dispostos ao redor da
imagem.

FONTE: Dd Lago et a. (2003a).

Esta CME foi frontal, ou seja, direcionada para a terra, e ela produziu uma onda de choque
no meio interplanetario que atingiu a terra 71 horas mais tarde, em 1° de outubro de 1997.
A gecdo acompanhando esta onda de choque produziu uma tempestade geomagnética
intensa cujo pico do indice Dst foi de —98 nT neste mesmo dia.
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Sept. 28, 1997
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Fig. 3.4 — Gréficos quantitativos correspondentes obtidos a partir das Figuras 3.2 e 3.3
combinadas.
FONTE: Dd Lago et a. (2003a).

3.1.4 A CME observada em 29 de junho de 1999

O evento observado em 29 de junho de 1999 foi uma CME halo completa, cuja origem
estava na parte traseira do Sol. Ela foi primeiramente observada no campo de visdo do
LASCO C2 as 07:54 UT e permaneceu visivel até pouco depois das 1800 UT, no campo de
visdo do LASCO C3. Esta CME apresentou uma estrutura bastante circular e simétrica. A
Figura 3.5 mostra uma imagem do LASCO C3 juntamente com os diagramas altura-tempo
para as posicdes angulares N70E, N30E, SO5E, S85W, S35W e N60W. Analisando
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gualitativamente estes diagramas € possivel reconhecer uma pequena desaceleracdo da
parte frontal da CME em todas as direcBes. Também se pode observar, especialmente nas
direces N70E e N60W, uma estrutura dupla vigjando com velocidade diferente da parte
frontal, sendo esta Ultima mais rapida. Da mesma maneira que no evento anterior, graficos
guantitativos foram obtidos a partir dos diagramas da Figura 3.5 e sdo mostrados na Figura
3.6. Um guste de segunda ordem foi adicionado a figura, indicando uma peguena
desaceleracio em todas as diregBes. E importante saientar que esta CME, por ser répida,
permaneceu pouco tempo no campo de visdo do LASCO C2, ~3 quadros, e que sua
desaceleracdo ocorreu dentro do campo de visdo do LASCO C3, aproximadamente depois
de 6 raios solares, portanto em uma regido substancialmente diferente do evento anterior.

Uma vez que este foi um evento cuja origem estava na parte traseira do Sol, nenhuma

atividade geomagnética associada foi observada.

June 29, 1999

Fig. 3.5 — Uma imagem do LASCO C3 observada em 29 de junho de 1999 as 11:18 UT
mostrando seis direcOes angulares selecionadas, N70E, N30E, SO5E, S85W,
S35W e N60W. Os respectivos diagramas atura-tempo obtidos usando nossa
técnica estdo dispostos ao redor daimagem.
FONTE: Dd Lago et a. (20033).
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Fig. 3.6 — Gréficos quantitativos correspondentes obtidos a partir da Figura 3.5.
FONTE: Dal Lago et a. (2003a).

3.1.5 A CME observada em 25 de julho de 1999

O evento observado em 25 de julho de 1999 foi uma CME hao completa, visivel se
expandindo ao redor de todo o Sol. Ela foi primeiramente observada as 14:54 UT no
LASCO C2 e permaneceu visivel até aproximadamente 22:00 UT no campo de visdo do
LASCO C3. Aplicamos nossa técnica para as posi¢oes S75E, S85E, S85W, S7T0W e S55W,
a0 redor do pdlo sul. A Figura 3.7 mostra uma imagem do LASCO C3 obtida as 1942 UT,
juntamente com o0s respectivos diagramas altura-tempo disposto abaixo. Utilizando os
diagramas da Figura 3.7, pudemos obter gréficos quantitativos para todas as 5 posicoes
angulares, os quais sdo mostrados na Figura 3.8. Um gjuste de segunda ordem foi
adicionado a Figura 3.8, mostrando uma pequena desaceleracdo em todas as diregdes
escolhidas. Da mesma maneira que no evento observado em 29 de junho de 1999, esta
CME também permaneceu pouco no campo de visdo do coronografo LASCO C2,
apresentando desacel eracdo apenas apos aproximadamente 6 raios solares.

A origem desta CME estava préxima ao limbo oeste do Sol, no entanto, uma CME halo
completa foi observada, eetando material ao redor de todo o Sol, o que indica que ela

apresentava uma componente de sua velocidade na direcdo Sol-Terra. No entanto, nenhuma
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perturbacdo interplanetaria foi observada nas proximidades da Terra nos dias que se
seguiram aessa CME.

July 25, 1999

LASCOC3

Fig. 3.7 — Uma imagem do LASCO C3 observada em 25 de julho de 1999 as 19:42 UT
mostrando cinco diregdes angulares selecionadas ao redor do polo sul, S75E,

S85E, S85W, S70W e S55W. Os respectivos diagramas altura-tempo obtidos
usando nossa técnica estéo dispostos abaixo daimagem.
FONTE: Dd Lago et d. (2002b).
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July 25, 1999
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Fig. 3.8 — Gréficos quantitativos correspondentes obtidos a partir da Figura 3.7.
FONTE: Dal Lago et a. (2002b).

A Tabda 3.1 reline os vadores de velocidade iniciad e fina, bem como das

aceleragtes/desacel eracfes medidas para as 3 CMEs estudadas neste trabalho, para as

respectivas diregdes angulares previamente escolhidas, e para as quais os diagramas altura-

tempo foram obtidos com a nossa técnica.
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TABELA 3.1 —Velocidadesinicial efinal e aceleracéo/desaceleracéo das 3 CMEs

28 de setembro de 1997 29 de junho de 1999
Vo (km/s) Vi (km/s)  a(m/s) Vo (km/s) Vi (kmis) a(m/s)

N70E 107 402 10,8 N6OW 486 274 -51
N65E 161 353 7,8 S35W 458 249 -51
N60E 130 416 11,6 S85W 435 187 -6,2
N50E 178 374 7,2 SO5E 648 192 -11,0

N30E 578 321 -7,5

N70E 578 329 -6,0

25 dejulho de 1999
Vo (kmis) Vi (km/s)  a(m/sd)

S75E 310 146 -6,5
S85E 336 210 -4,2
S85W 368 175 -6,5
S7/OW 466 261 -7,1
S55W 650 326 -12,3

3.1.6 Discussdao e conclusdes parciais

Inicidmente, é importante ressatar que as imagens do LASCO, devido a limitagcdo
geométrica da orbita em L1, observam velocidades das CMEs projetadas no plano do céu,
sem fornecer informagdo acerca da projecdo na direcdo Sol-Terra. Portanto, todas as
afirmagoes feitas ou por fazer, se referiréo a projecdo da velocidade no plano do céu.

Em relagdo & origem solar, as 3 CMEs estudadas nesta secdo apresentam caracteristicas
distintas umas das outras, sendo uma relacionada a atividade na parte frontal (28 de
setembro de 1997), uma relacionada a atividade na parte traseira do Sol (29 de junho de
1999), e uma relacionada a atividade préoxima ao limbo solar (25 de julho de 1999). Nos
dois primeiros eventos, € esperada a formagdo de um halo completo ao redor do disco solar,
porém no terceiro caso, devido a atividade solar se apresentar préxima ao limbo, é curioso
observarmos um halo completo, como foi 0 caso. Duas hip6teses podem ser propostas para
explicar este fato: (1) a atividade no limbo solar ndo representa o centro da eecéo de
massa, sendo este muito mais para o centro do disco, neste caso; (2) a gecdo de massa €

fortemente ndo-radia, getando materia tangencialmente. Atualmente é mais aceita a
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primeira hipdtese, tendo sido observado que flares comumente ocorrem nos pés de uma
CME (Hudson e Webb, 1997).

Com relagdo as velocidades, resumimos as caracteristicas da 3 CMEs:. (a) a CME observada
em 28 de setembro de 1997 iniciou bem lentamente, com velocidades iniciais variando de
107 a 178 km/s, dependendo da diregdo, acelerando em distancias dentro do campo de
visdo do LASCO C2 (2-6 Ro), atingindo velocidades variando de 352 a 400 km/s no
campo de visdo de LASCO C3 (4-32 Ro); (b) a CME observada em 29 de junho de 1999
iniciou com velocidades entre 435 e 650 km/s, desacelerando levemente no campo de visdo
de LASCO C3 e atingindo velocidades entre 150 e 330 km/s, dependendo da direcéo
angular; (c) a CME observada em 25 de julho de 1999 iniciou com velocidades entre 311 e
650 km/s, desacelerando no campo de visdo de LASCO C3, atingindo velocidades entre
146 e 326 km/s, dependendo da direcdo angular. Entdo de imediato concluimos que os
mecanismos de aceleracdo das CMEs ocorrem dentro do campo de visdo do LASCO C2, ou
sgja até distancias projetadas de 6 raios solares, e que a desaceleracdo ocorre apos essa
distancia, dentro do campo de visdo de LASCO C3, a distancia projetadas superiores a 6
raios solares. Estes resultados estédo de acordo com um estudo realizado por Sheeley et
al.(1999) e Sheeley et a. (2000), utilizando uma estatistica um pouco maior. Devemos
especular, no entanto, que em se tratando de CMEs halo completas, estamos diante de
gjecOes cuja velocidade radial principal tem forte projecéo na direcdo Sol-Terra. Portanto,
0s processos de aceleracdo e desaceleracdo nestes trés eventos, se vistos de uma perspectiva
mais favoravel, como sera a da missdo Solar-TErrestrial RElationship Observatory
(STEREO), provavelmente ocorreriam a distancias maiores que as observadas pelo
LASCO. Portanto, processos de desaceleracdo devem ocorrer em distancias radiais
superiores a 32 raios solares, ou sgja, fora do campo de visdo de LASCO C3, o que
explicaria o fato de nunca ter sido observada desaceleracdo na direcéo principal (de maior
velocidade) enm CMEs relacionadas a atividade no limbo solar. Nosso exemplo de CME
relacionada com atividade no limbo solar, observado em 25 de julho, também n&o apresenta
desacel eracdo na direcdo principal da CME, em torno da posicéo angular N45W, a noroeste
do Sol, e sm, em diregdes mais afastadas do centro, como foi 0 caso das direcOes

escolhidas.
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Para fins de utilizacdo de observagdes do instrumento LASCO para estudos do Clima
Espacial, especiamente para model os de previsdo de tempo de viagem das CMEs desde o
Sol até a Terra, concluimos que devemos utilizar as imagens do instrumento LASCO C3,
uma vez que 0s mecanismos de aceleracdo das estruturas ja ndo atuam mais de forma
significativa. Portanto, de agora em diante neste trabalho, utilizaremos vel ocidades medidas
nas imagens do LASCO C3 apenas.

Na proxima secdo apresentaremos um estudo sobre a relagdo entre a velocidade de
expansdo lateral e avelocidade radial das CMEs, dando continuidade ao nosso estudo.

3.2 Relacéao entre velocidade de expansao e velocidade radial das
CMEs

Selecionamos 57 gecbes de massa coronais relacionadas a atividade proxima ao limbo
solar, durante o periodo de janeiro de 1997 a abril de 2001. Foram utilizadas observagdes
do instrumento Extreme Ultraviolet Imaging Telescope (EIT) a bordo do satélite SOHO
para identificar a atividade no disco solar. A seguir medimos a velocidade radia principal
da parte frontal da CME, préxima ao centro da estrutura, e a velocidade lateral de expansdo,
perpendicular a0 movimento da CME. ComparacOes entre estas velocidades revelaram uma
ata correlacéo entre elas, sendo a velocidade radia principal aproximadamente 88% da
velocidade lateral de expansdo. Esta velocidade lateral de expansdo também pode ser
medida nas CMEs halo, e portanto ser usada para inferir a velocidade radia principal. Esta
propriedade serd de grande importancia no proximo capitulo. Estes resultados foram

submetidos para publicacdo em Dal Lago et al. (2003b).

3.2.1 Definigbes e resultados empiricos

A Figura 3.9 apresenta uma imagem do instrumento LASCO C3 observada em 23 de abil
de 1998, as 0844 UT. Esta CME estava associada a atividade bem préxima ao limbo solar,

conforme imagens do instrumento SOHO/EIT, que €é capaz de observar a coroa solar em



comprimentos de onda do ultravioleta extremo, por exemplo 19,5 nm, na baixa coroa. A
CME da Figura 3.9 apresentava movimento de grupo na diregdo leste, ao longo da posi¢éo
angular (PA) aproximada de 105 graus, sendo portanto definida, nesta diregdo, a velocidade
radia principal da CME, denominada nafigura“Vrad’. A velocidade lateral de expansdo €
entdo definida como sendo a taxa de crescimento aproximadamente perpendicular a diregdo
da velocidade radia principal, e esta indicada na Figura 3.9 por “Vexp”. A veocidade
radial medida para este evento, ao longo da PA 105 foi de 1522 km/s e a velocidade de
expansdo lateral, conforme indicada na figura, foi de 1671 km/s. Ambas as velocidades
foram medidas utilizando apenas imagens do instrumento LASCO C3 para diminuir efeitos
de aceleragdo, conforme mencionados na se¢éo anterior.

Fig. 3-9. Imagem de uma CME observada pelo SOHO/LASCO C3 em 23 de abril de 1998,
as 0844 UT. A velocidade radial principal “Vrad” esta indicada ao longo da
posicdo angular 105, e a velocidade lateral de expansdo “Vexp” é perpendicular a
direcéo de Vrad.
FONTE: Dal Lago et al. (2003b).
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O mesmo critério utilizado no evento de 23 de abril de 1998 da Figura 3.9 foi utilizado para
identificar um conjunto de 56 outros eventos, observados entre janeiro de 1997 e abril de
2001, todos relacionados a atividade proxima ao limbo solar, conforme observacfes do
instrumento EIT. Seguindo o procedimento utilizado na Figura 3.9, medimos as
velocidades radiais e as velocidades de expansdo de todos os 57 eventos. A Figura 3.10
apresenta as velocidades radiais em fungdo das velocidades de expansdo de todos os 57
eventos selecionados. Um gjuste linear para todo o conjunto de dados foi adicionado a
figura, e esta representado pela linha (1), cujo coeficiente de correlagdo é R = 0,85 e cuja
equacdo é dada por:

Vrad = 0,88 Vexp (3.1
onde“Vrad’ e “Vexp” sdo as velocidades radial e de expansdo lateral, respectivamente. Os
simbolos diferentes na figura indicam 3 intervalos de tamanho angular da CMEs. Ajustes
lineares independentes para os trés grupos sdo representados pelas linhas tracgjadas. linha
(2), Vrad=1,01 Vexp (R=0,85); linha (3), Vrad=0,86 Vexp (R=0,83); linha 4, Vrad=0,83
Vexp (R=0,92). Estes gjustes indicam uma pequena dependéncia em relagdo ao tamanho
angular das CMEs. Dois efeitos causam a expansdo das CMEs na direcéo ndo-radial, um
deles sendo apenas geométrico, devido ao fato de que os extremos da estrutura se propagam
para fora seguindo linhas radiais. Esta expansdo € proporciona ao tamanho angular da
CME. As linhas pontilhadas (5) e (6) na Figura 3.10 representam esta expansdo geométrica
para CMEs com tamanhos angulares de 80 e 120 graus, respectivamente. O outro efeito de
expansdo ndo-radia se deve exclusivamente a dindmica interna da CME, a qua causa
deformagdes em sua estrutura. Na direcdo radia, as CMEs também tém 2 tipos de
movimentos, uma expansdo devido a sua dindmica interna e um movimento de grupo. E
muito interessante e curioso o fato de haver uma relagdo simples entre a velocidade de

expansdo e a velocidade radial das CMEs, como a da Equagéo 3.1.
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Fig. 3-10. A velocidade radial das CMEs em funcéo da velocidade lateral de expansdo
obtida para 57 eventos observados pelos instrumentos LASCO e EIT de janeiro
de 1997 a abril de 2001.
FONTE: Dd Lago et a. (2003b).

3.2.2 Conclusdes parciais e observacdes

A relacdo empirica entre a velocidade radia e a velocidade de expanséo latera de CMEs
associadas a atividade proxima ao limbo solar tem consequéncias importantissimas no
estudo e na previsdo do Clima Espacial. Se pensarmos nas gecfes de massa coronais tipo
“halo”, ou sgja, cuja velocidade radial principal apresenta substancial componente na
direcdo Sol-Terra, veremos gque a velocidade de expansdo latera pode ser medida com

aproximadamente a mesma precisdo, portanto permitindo inferir a velocidade radial de halo
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CMES! Esse sempre foi o ponto mais fragil dos corondgrafos LASCO, uma vez que se
encontram no ponto Lagrangeano interno L1 e ndo podem observar outra que as projecoes
das velocidades das CMEs no plano do céu. Esta relagdo empirica est4 sendo usada com
bons resultados para a previsao de parametros das CMEs na sua viagem desde o Sol até a
Terra, resultados que serdo tema do proximo capitulo.

E importante salientar, no entanto, que mesmo sendo a correlagdo do gréfico da Figura 3.10
ata, R = 0,85, o intervalo de velocidades envolvidas também o é, variando de ~300 a
~2000 km/s, portanto, para uma dada velocidade de expansdo medida em uma CME, a
velocidade radia correspondente pode variar aproximadamente + 300 km/s. Para CMEs
lentas, este erro se torna dramatico enquanto que para CMEs mais répidas esta
proporcionalidade se torna mais significativa. Esta observacao esta perfeitamente de acordo
com o fato de todos os gréficos de tempo de chegada de CMEs até a Terra em funcdo da
velocidade das CMES medidas com o LASCO apresentam maior espalhamento para

vaores menores de velocidade.

3.3 A velocidade de expanséo nas CMEs halo

Na secéo anterior, apresentamos a velocidade lateral de expansdo medida em gecOes de
massa coronais relacionadas a atividade préoxima ao limbo solar. Nesta secdo
apresentaremos a velocidade de expansdo medida em CMEs halo, a qua pela definicdo ja
apresentada, pode ser medida com precisdo aproximadamente igual nos dois tipos de
CMEs. Em seguida apresentaremos o conjunto de dados de CMEs halo frontais observados
pelo LASCO dejaneiro de 1997 a abril de 2001.

3.3.1 Definicdo da velocidade de expansdo das CMEs halo

Anaogamente a definicdo da velocidade lateral de expansdo das CMEs associadas a
atividade préxima ao limbo solar, definimos a velocidade de expansdo das CMEs hao
como sendo a velocidade de crescimento lateral perpendicular a direcdo da maior
velocidade da CME no plano do céu Schwenn et al., 2001). Na Figura 3.11, a gecéo

esquematizada na esquerda representa uma CME observada no limbo solar e a gecéo
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esguematizada na direita representa uma CME tipo “halo”, ou sga, direcionada para a
Terra. Em ambos os casos a velocidade de expansdo pode ser determinada com

aproximadamente a mesma precisao.

Vex

Fig. 3.11 — Esguema mostrando as posi¢des da velocidade de expansdo de uma gecéo de
massa coronal em uma €jecdo observada no limbo (a esquerda), e em uma

gecdo tipo “halo” (adireita).

A Figura 3.12 mostra um exemplo de velocidade de expansdo medida em uma CME halo
frontal, observada em 24 de setembro de 2001. Esta CME estava associada com a regiéo
ativa AR9632, que produziu um flare as 0936 UT, localizado na posicéo heliogréfica
S16E23. Por tratar-se de uma CME halo, este evento apresentava uma forte projecéo de sua
velocidade radia principal na direcdo Sol-Terra, e outra projecéo menor aproximadamente
na direcdo da posicdo angular 135 graus, ou segja, na direcdo sudeste solar. Portanto, de
acordo com a definicdo acima apresentada, a velocidade de expansdo desta CME halo é a
velocidade de crescimento da CME na diregdo perpendicular & direcdo da posicdo angular
135 graus, e esta representada pelas setas nas duas imagens do LASCO C3 apresentadas na
Figura 3.12. Abaixo, nesta figura, est4 apresentado um diagrama mostrando o tamanho da
CME na diregdo das setas versus tempo, dados em unidades de raios solares e horas,
respectivamente. Nota-se que o tamanho da CME na direcdo indicada cresce linearmente
com o tempo, podendo ser gjustado por um modelo linear simples, cujo coeficiente é a
velocidade de expansdo desta CME halo. O vaor medido neste exemplo foi de 3811 km/s.
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Fig. 3.12 — CME halo frontal observada pelo instrumento LASCO C3 em 24 de setembro
de 2001, as 11:18 UT (esquerda acima) e 11:42 UT (direito acima). A direcdo
da velocidade de expansdo esta indicada nas duas imagens. Abaixo estad o
diagrama tamanho versus tempo da CME compreendida entre as setas das
imagens acima, dados em unidades de raios solares e horas, respectivamente.
FONTE: Dal Lago et al. (2002c)

3.3.2 Conjunto de dados de CMEs halo

No periodo de janeiro de 1997 a abril de 2001 foram observadas 180 CMEs hao frontais
pelos instrumentos LASCO e EIT a bordo do satélite SOHO, sendo 85 halos completos e
95 halos parciais, ou seja, CMEs que apresentam ejecéo de material ao redor de grande

parte do Sol, porém sem cobrir todas as direcdes. A Figura 3.13 mostra, ha parte superior,
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um diagrama do nimero total de halos frontais por ano. E importante lembrar que durante o
ano 1998 o satélite SOHO teve uma pane e permaneceu inoperante por um periodo de
aproximadamente 4 meses, e 0 ano de 2001 apresenta observagOes apenas até o més de
abril, devido ao fato de esta parte do trabalho ter sido feita durante um estégio no Instituto
Max-Planck para Aeronomia, em Lindau, Alemanha, que dispunha, na época, de dados do
LASCO até o més de abril de 2001. Por isso, na parte inferior da Figura 3.13 apresentamos
0 mesmo diagrama do nimero de CMEs halos frontais normalizado pelos intervalos sem
observacéo.

1997 1998 1999 2000 2001

Num. de manchas solares normalizado

Numero de CMEs

1997 1998 1999 2000 2001

ANoO

Fig. 3.13 — Na parte superior, nimero anual de CMEs observadas pelo LASCO. Na parte
inferior, o nimero anual de CMEs observadas corrigido pelos intervalos de
ndo observacdo do LASCO e pelo truncamento dos dados em 2001.
Sobreposto esta 0 nimero de manchas solares normalizado (curva cheia).

91



Nota-se claramente uma tendéncia de aumento do nimero de CMEs halos frontais com o
tempo, acompanhando a fase ascendente do ciclo solar. A partir da andlise da Figura 3.13
conclui-se que a freguiéncia aproximada de observacdo de CMEs halo frontais por ano foi:
(8 1 CME acada 20 dias em 1997; (b) 1 CME acada 10 diasem 1998; (c) 1 CME acada 8
diasem 1999; (d) 1 CME acada5 diasem 2000; e () 1 CME acada 4 dias em 2001.

Foram medidas as velocidades de expansdo de todas as CMEs halo observadas nesse
periodo, utilizando imagens do instrumento LASCO C3. Todas estas CMEs apresentaram
velocidade de expansdo constante, sem aceleracdo ou desaceleracio significativa. E
importante mencionar que as extensdes laterais totais das ejegfes permaneceram visivels
nas imagens do LASCO C3 por no maximo 6 quadros, tendo a maioria sido observada em 3
ou 4 quadros, portanto poucos pontos para o guste. No entanto, o gjuste linear em todos os
eventos se mostrou bastante razodvel, indicando claramente que as CMEs hao
apresentaram crescimento lateral linear com o tempo, e portanto, velocidade de expanséo
constante no campo de visdo do instrumento LASCO C3. Os valores de velocidade de
expansdo das CMEs medidos neste conjunto de dados variou de 282 a 3165 km/s. A Figura
3.14 mostra as médias anuais das vel ocidades de expansdo das CMEs. Nota-se que também
h& uma tendéncia do valor médio das velocidades variar com o ciclo solar, embora haja um

pico no ano de 1998.
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Fig. 3.14— Média anua das velocidades de expansdo das CMEs observadas de janeiro de
1997 a abril de 2001.

De posse desses eventos e de suas velocidades de expansdo, procedeu-se uma andlise caso a
caso das correlacdes entre estas CMEs e distarbios observados no meio interplanetério nas

vizinhangas da Terra. Este serd o tema do proximo capitulo.
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CAPITULO 4

CORRESPONDENCIA INTERPLANETARIA DAS EJECOES
DE MASSA CORONAIS

Durante o periodo de tempo correspondente as observagdes das ejecOes de massa coronais
apresentadas no Capitulo 3, de janeiro de 1997 a abril de 2001, houve observacdes
continuas de plasma e campo magnético nas proximidades da Terra, no ponto Lagrangeano
interno L1 e orbita da Terra, pelos satélites Advanced Composition Explorer ACE) e
SOHO, e WIND. Esta combinac&o tornou possivel associar um grande nimero de CMEs
observadas no Sol a assinaturas interplanetarias observadas nas proximidades da Terra, tais
como choques interplanetérios e estruturas das gegdes vistas no meio interplanetario. Do
conjunto de 180 CMEs para as quais foi possivel medir a velocidade de expansdo, foi
possivel identificar um sub-grupo de 92 gegdes, as quais estavam relacionadas
univocamente a um dado distUrbio interplanetario nas proximidades da Terra. Este conjunto
de dados serd utilizado a partir de agora para nossa andlise das relacfes entre CMES

observadas no Sol e distarbio interplanetérios.

4.1 Tipos de estruturas interplanetarias correlacionadas as CMEs

E bastante aceito pela comunidade cientifica que as gegdes de massa coronais so a origem
das ondas de chogue interplanetérias transientes observadas em 1 UA, ou sga, na Terra
(Gosling, 1990). Propds-se que estas ondas de choque séo do tipo “piston-driven”, ou sga,
gue sdo criadas e mantidas por uma estrutura gjetada a uma velocidade maior que a
velocidade magnetossonica do vento solar. Esta estrutura gjetada seria a propria g ecdo de
massa coronal gque € observada nas imagens dos coronografos como o LASCO, e apresenta
caracteristicas interplanetérias bastante distintas do vento solar normal (Neugebauer e

Goldstein, 1997). Espera-se que a onda de choque sgja uma estrutura de dimensdes muito
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maiores que a €ecdo que a impulsiona, portanto € esperado que e€la sga mais
freglientemente observada que as g ecbes que aimpulsionam (ver Figura 2.14, Capitulo 2).
Num primeiro momento, identificamos a correlagdo entre as CMEs frontais do nosso
conjunto de dados com disturbios interplanetarios observados nas proximidades da Terra e,
conforme j& mencionado, obtivemos 92 associagdes univocas.

Das 92 CMEs, 78 estavam associadas a uma onda de choque interplanetaria, enquanto que
as demais apresentaram aumentos anémalos de densidade ou campo magnético. Dentre as
78, 38 apresentaram evidéncia clara de uma gecéo impulsionando uma onda de choque
interplanetaria.

A seguir mostraremos 1 exemplo de observacdo interplanetéria que estava relacionada a um
dos 78 eventos solares estudados neste projeto, ou sgja, relacionada a uma onda de choque.
A Figura 4.1 apresenta um exemplo de uma estrutura interplanetaria observada pelo satélite
ACE nas proximidades da Terra em 06 de abril de 2000. Sdo mostrados, de cima para
baixo: campo magnético total |B| e suas componentes Bx, By e Bz em coordenadas GSM;
densidade de ions (“SW H Density”); velocidade (“SW bulk speed”) e temperatura de ions
(“H temp radial”). Estéd indicada a presenca de uma onda de choque em “1”. Seguindo esta
onda de choque esta a bainha em “2", porém ndo ha sinal evidente de uma gecéo logo
atrés, ndo havendo campo magnético intenso apds a regido “2". No entanto se pode
observar uma regido de baixa temperatura apds a regido “2”, que se estende desde
aproximadamente 0900UT do dia 7 até aproximadamente 09:00 UT do dia 8. Nao sabemos
se essa configuracdo indica que a Terra estava em umarotatipo T2 conforme anteriormente
descrita na Figura 2.14, Capitulo 2, ou se estamos observando um tipo especial de € ecéo.
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Fig. 4.1 — Campo magnético e parametros de plasma observados pelo satélite ACE no

ponto Lagrangeano L1 no periodo de 6 a 10 de abril de 2000.
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A Figura 4.2 apresenta observacfes de campo magnético e de plasma obtidas nas
vizinhancas da Terra pelos satélites ACE e WIND, respectivamente, no periodo de 16 a 23
de margo de 2001. S&o mostrados, de cima para baixo nas duas figuras. campo magnético
total |B| e suas 3 componentes Bx, By e Bz em coordenadas GSM; velocidade na direcéo
Sol-Terra (“ flow speed”) e nas direces Leste-Oeste e Norte-Sul; velocidade térmica (“ SW
Vth") e densidade numérica (“ion N”). Notam-se destacadas a onda de choque em “1”, a
bainha em “2” e a gecdo em “3". Esta gecdo € uma nuvem magnética pois apresenta
campo magnético mais intenso que o vento solar normal e rotagdo do campo magnético nas
componentes Bz e By (hachurados na figura). Nota-se também que a velocidade térmica
(“SW Vth”, pendltimo painel) apresenta um aumento na bainha (regido 2) devido a
compressdo. Devido a alta intensidade do campo magnético desta estrutura e sua baixa

temperatura e densidade, seu beta é baixo.
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Dos 92 eventos observados no meio interplanetario neste estudo, fizemos um levantamento
completo para identificar a que tipo de estrutura estavam associados. Obteve-se que 18
eventos apresentavam estrutura clara de nuvem magnética, como o exemplo da Figura 4.2,
resultados estes confirmados por outro estudo prévio de Lepping et a. (2002) publicado na
internet  (http://lepmfi.gsfc.nasa.gov/mfi/mag cloud publ.html); 20 outros eventos

apresentavam estruturas que se aproximavam de nuvens magnéticas, porém ndo tao claras.
Esses ultimos foram classificados como “possiveis nuvens magnéticas’. Os demais 54
eventos apresentavam apenas a onda de choque seguida de uma regi&o de bainha, sem

caracteristicas evidentes de uma estrutura de ejecéo, como o exemplo da Figura4.1.

4.2 A velocidade de expanséo das CMEs e a velocidade das
ejecdes observadas no meio interplanetario

Um dos principais objetivos a serem apresentados a seguir € verificar a possibilidade de
inferir a velocidade de uma gjecéo em 1 UA a partir da velocidade de expansdo das CMEs,
medida a partir de observagtes feitas pelo instrumento LASCO C3. Para tanto, utilizamos o
conjunto de dados anteriormente mencionado de 38 eventos CME-gegdo interplanetéria.
Medimos o pico da velocidade da gecdo em 1UA, utilizando as observacOes de plasma
feitas pelos satélites ACE, WIND e pelo detector de plasma do satdlite SOHO. A
identificacdo de ondas de chogue no meio interplanetério é relativamente fécil, uma vez que
essas representam uma descontinuidade nos parametros de plasma e campo magnético. Ja a
identificacdo da gecdo que esta produzindo e impulsionando o chogque é uma tarefa mais
dificil e delicada. Este trabalho exigiu a cuidadosa inspecéo visual, caso a caso, dos eventos
individuais, para fins de definir as fronteiras da gegdo interplanetaria. Uma série de
critérios definidos por Neugebauer e Goldstein (1997) foram utilizados para este fim,
lembrando que nem todas as caracteristicas listadas por estes autores estdo presentes em
todos os eventos.

A seguir, comparou-se a velocidade de expansdo anteriormente medida nas CMEs com a

velocidade interplanetéria das estruturas correspondentes, que foi determinada como sendo
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o vaor de pico dentro da eecdo. A Figura 4.3 mostra um gréfico da velocidade
interplanetaria das gecbes em funcéo da vel ocidade de expansdo medida nas CMEs solares
a partir de imagens do instrumento LASCO C3.
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Fig. 4.3 — Velocidades de 38 gecgles interplanetérias em fungdo das velocidades de
expansdo das CMEs associadas medidas a partir de imagens do instrumento
LASCO C3. A curva solida representa um gjuste linear, cuja equacéo é dada
por Ve = 0,21Veyp + 335, € cujo coeficiente de correlagéio € R = 0,78.
FONTE: Dal Lago et a. (2002d)

Um gjuste linear do conjunto de pontos da Figura 4.3 apresenta um coeficiente de

correlagdo bom, R = 0,78, e pode ser descrito pela equagéo:
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onde Ve € 0 pico da velocidade da ejegéo observada no meio interplanetario em 1 UA, e
Vexp € a velocidade de expansdo da CME observada no Sol, ambas dadas em km/s. Esta
relacdo empirica nos permite inferir, com boa precisdo, a velocidade interplanetéria de uma
gjecdo, com antecedéncia de mais de 1 dia, quando da observacdo da CME no Sol. Esta
capacidade constitui um grande avanco para a previsao dos disturbios geomagnéticos, uma
vez que a velocidade do plasma do meio interplanetério nas vizinhangas da Terra € um
parémetro que esta diretamente relacionado ao processo de transferéncia de energia do
vento solar para a magnetosfera terrestre, causando as tempestades geomagnéticas
(Gonzalez et a., 1987, Gonzalez et a., 1999).

Utilizando a expresséo apresentada no Capitulo 3, que relaciona a velocidade de expanséo e

avelocidade radial das CMEs, podemos reescrever a Equacdo 4.1 da seguinte maneira:

Veie = 0,24 Vyoq + 335 ks (4.2)

onde Va4 € a velocidade radia inferida a partir da velocidade de expansdo da CME a partir
da relagdo empirica derivada no Capitulo 3, dada em km/s. A equacdo 4.2 nos permite
comparar nosso modelo empirico com observacBes solares feitas no passado pelos
coronégrafos Solwind e Sola Maximum Mission (SMM), e observacOes interplanetarias
feitas pelas sondas Helios-1 e Pioneer Venus Orbiter (PVO), no periodo de 1979 a 1988, e
apresentado por Lindsay et al. (1999). Neste estudo, foram comparadas velocidades de mais
de 30 CMEs observadas por estes corondgrafos e posteriormente pelas sondas
interplanetérias, quando elas estavam a + 30 graus do limbo solar, entre 0,7 e 1 UA de
disténcia do Sol. A relagdo empirica entre a velocidade das CMEs e a correspondente
velocidade interplanetaria foi Vge = 0,25 @ 0,04) Veme + 340 kmi/s, portanto muito
semelhante a relacdo mostrada pela Equacdo 4.2. Vae ressatar que as quantidades usadas
nas duas egquacfes sG0 as mesmas, isto €, Veme € a velocidade radia da CME medida
diretamente e Vo € a velocidade radial inferida a partir da velocidade de expansdo da
CME.

No entanto, devemos ressaltar aqui que no mesmo periodo de observagao desse conjunto de

dados, houve muitas (54) CMEs halo parcia e total frontais, que estavam associadas a
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ondas de chogque em 1 UA, porém, ndo seguidas por uma gecdo, conforme ja discutido
anteriormente. Portanto, em termos de previsdo das caracteristicas de uma estrutura
interplanetéria e da possibilidade de ocorréncia de distirbios geomagnéticos, € correto
afirmar que se uma dada CME halo, parcial ou total, frontal, getar material na direcdo da
Terra, podemos prever sua velocidade em 1UA através da Equacdo 4.1. Atualmente néo
somos capazes de prever, a partir de observacdes solares, se uma CME estara associada ou

ndo a uma g ecdo no meio interplanetéario em 1 UA.

4.3 Relacao entre a velocidade média de propagacao de um
choque e avelocidade da ejecao interplanetéria

Nesta secdo, desejamos nos ater a relacdo empirica entre a velocidade média de propagacao
de choques associados a CMEs, desde o Sol até 1 UA, e a velocidade da ejecdo relacionada
a este choque. Um estudo feito por Cliver et al. (1990) abordou este ponto porque estes
autores desgjavam estimar a velocidade de gecdes em 1 UA para eventos ocorridos em
periodos para 0s quais ndo havia observaces interplanetérias. Naguele trabalho foram
utilizados 48 choques tipo Il observados em comprimentos de onda de radio, todos
ocorridos antes de 1990, e os inicios subitos de tempestades geomagnéticas para inferir a
velocidade média de propagacéo das ondas de choque. Aqueles autores consideraram que
os choques tipo I eram um bom indicio do inicio da CME préximo ao Sol. Conjuntamente,
foram utilizadas observactes de plasma nas proximidades da Terra para medir a velocidade
das gjecOes em 1 UA. A relagdo obtida por estes autores foi:

Vinax = 0,775 Vayg + 44 K/s (4.3)

onde Vmax € 0 pico da velocidade da gjecdo em 1 UA e Va4 € a velocidade média de
propagacdo da onda de choque desde 0 Sol até 1 UA.

Utilizando nosso conjunto de dados, nos também derivamos a velocidade média de
propagacdo das ondas de choque desde o Sol até 1 UA, utilizando o tempo de viagem desde
aprimeira aparicdo da CME no campo de visdo do instrumento LASCO C2 e a deteccdo da
onda de choque nos instrumentos dos satélites ACE, WIND ou SOHO. A Figura 4.4 mostra
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a velocidade das gjecdes em 1 UA em funcéo da velocidade média de propagacéo da onda
de choque até 1 UA. O coeficiente de correlagcdo € bastante dto, R = 0,92, e um gjuste
linear também é mostrado na figura, cuja equacao e dada por:

Ve = 0,54 Vpr + 161 km/s (4.4)
onde Vge € 0 pico da velocidade da gecdo em 1 UA e Vi € a velocidade média de
propagacdo da onda de choque desde o Sol até 1 UA.
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Fig. 4.4 — Velocidade das ejegdes observadas em 1 UA em fungdo da velocidade média de
propagacao das ondas de choque relacionadas.
FONTE: Dal Lago et a. (2002d)

A relac@o empirica que nos obtivemos € substancialmente diferente da obtida por Cliver et
al. (1990). Asrazbes para diferenca podem ser duas. (1) osinstantes de tempo iniciais
e finais considerados nos dois trabalhos para o cdlculo da velocidade média de propagacéo

das ondas de chogque ndo sdo exatamente iguais; (2) os dois conjuntos de eventos provém
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de periodos distintos de observacéo e refletem CMEs e ondas de choque com caracteristicas

distintas.

4.4 Aceleracdo das CMEs no meio interplanetario

A partir do conjunto de medidas das velocidades de expansdo das CMEs no Sol e das
correspondentes velocidades observadas nas proximidades da Terra, em 1 UA,
conjuntamente com o tempo de viagem das mesmas desde o Sol até a Terra, foi possivel

calcular a aceleracdo média de cada uma das CMEs utilizando a relagdo simples:
aned = (VEJE - Vexp) / t (45)

onde aned € a aceleracéo média da CME desde o Sol até a Terra, Ve € a velocidade da
gecdo em 1 UA, Ve avelocidade de expanséo da CME no Sol, et é o tempo de viagem da
CME desde o Sol até a1 UA. Alternativamente, podemos escrever esta relacdo em funcéo
da velocidade radia inferida pela velocidade de expansdo, conforme deduzida no Capitulo
3

8med = (Veje— Vrad) / t (4.6)
onde V44 € avelocidade radial da CME inferida a partir da velocidade de expansao.
A Figura 4.5 mostra a aceleracdo média das CMES no meio interplanetario em funcéo de
sua velocidade de expansdo nas proximidades do sol. Nota-se que € possivel fazer um
gjuste para estes pontos através de um polindmio do 2 grau, conforme é mostrado na
figura, e cuja equacéo é:

amed = 0,212 + 5,558e-4 Vo, - 2,4236€-6 Vexp2 4.7

onde amed € dada em m/s* e Vexp em ks,
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a=0.212 + 5.558e-4 Vexp - 2.4236e-6 Vexp2
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Fig. 4.5 — Acederacdo média das CMEs no meio interplanetério, desde o sol até 1 UA em

funcéo da velocidade de expansdo observada no Sol.

A partir da andlise da Figura 4.5 pode-se concluir que a maior parte das CMEs desacelera
no caminho entre o Sol e 1UA, a excecdo de algumas poucas, que foram ejetadas com
velocidades mais lentas. A linha tracegjada horizontal mostrada na figura indica a=0, ou
sgja, CMEs que apresentaram velocidade constante no caminho até a Terra. Este ponto
ocorre para valores de velocidade de expansao de aproximadamente Ve, = 450 km/s. Este
valor se aproxima muito do valor da velocidade do vento solar lento normal e nos leva a
concluir que as CMEs gjetadas com velocidade superior a velocidade do vento solar séo
desaceleradas, enquanto que as getadas com velocidades inferiores, sdo aceleradas. Esta
conclusdo ja havia sido apresentada por Gopalswamy et a. (2000), que fizeram um trabalho
utilizando outro tipo de medida de vel ocidades nas CMEs. O vento solar seria entdo, o fator
determinante para a aceleracdo ou desacel eracdo das CMEs em seu caminho desde o Sol até
a Terra. A Figura 4.6 ilustra esse fato, apresentando o valor absoluto da aceleracdo em
funcéo da velocidade de expansdo das CMEs.
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Fig. 4.6 — Vaor absoluto da aceleracdo média das CMEs no meio interplanetério, desde o
Sol até 1 UA em funcdo da velocidade de expansdo observada no Sol. O trago
pontilhado vertical indica o ponto onde o valor da velocidade de expanséo das
CMEs vale 450 km/s.

Nota-se claramente na Figura 4.6 que o valor absoluto da aceleracéo tende a zero para

valores de velocidade de expansdo em torno de 450 km/s.

4.5 Nuvens magnéticas interplanetéarias

Conforme mencionado anteriormente, do conjunto de 92 distdrbios interplanetarios
correlacionados com CMEs solares, 18 apresentavam estrutura de nuvem magnética
interplanetaria, conforme os critérios de Burlaga et al. (1981). As nuvens magnéticas estdo
entre as estruturas interplaneté&rias mais importantes causadoras de tempestades

geomagnéticas, por freqlientemente possuirem velocidade alta e campo magnético intenso e
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direcionado para o Sul por longos periodos de tempo. Procedemos a seguir a um estudo
sobre as nuvens magnéticas interplanetérias, utilizando aém do conjunto de 18 eventos
descritos anteriormente, um conjunto de 54 nuvens observadas desde 1965 até 1997.

Da andlise destes eventos ocorridos entre 1965 e 1997 encontrou-se gque a relacdo entre a
velocidade de propagacdo e o campo magnético total de nuvens magnéticas sugerida por

Gonzalez et a. (1998) é vdlida para a maioria dos casos, como mostra a Figura4.7.

Conjunto de Nuvens Magnéticas
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Fig. 4.7 — Relacdo entre o pico do campo magnético e o pico da velocidade de nuvens
magnéticas.
FONTE: Da Lago et d. (20013, p.452).

Conforme Gonzalez et a. (1998a), esta relacdo é extremamente importante do ponto de

vista geoefetivo porgque ambos os parametros estdo diretamente relacionados a transferéncia

de energia do vento solar para a magnetosfera interna.
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No entanto nota-se que alguns eventos ndo seguem a relacdo vel ocidade/campo magnético,
como 0s pontos 2, 3 e 4 da Figura 4.7. As nuvens magnéticas referentes a estes pontos
apresentam em comum o fato de estarem sendo comprimidas por feixes mais velozes na
parte traseira, justificando portanto valores maiores de campo magnético que o esperado
para uma nuvem magnética. Por exemplo, a nuvem magnética referente ao ponto de

numero 2 da Figura 4.7 é mostrada na Figura 4.8.
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Fig. 4.8 — Nuvem magnética observada em 01 de abril de 1973.
FONTE: Ddl Lago et d. (20014, p.453).

E interessante notar a assimetria acentuada do campo magnético total na parte traseira

interna na nuvem magnética, vista no 1° painel superior da Figura 4.8. Este valor acentuado
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de B se deu justamente em uma regido onde ele estava direcionado para o sul, causando
uma tempestade bastante intensa, cujo pico negativo do indice da atividade da corrente de
anel foi Dst = -211 nT. Para investigar as possiveis causas desta assmetria de B e de seu
valor, a Figura 4.8 também apresenta, no painel “Pb”, a pressdo magnética ao longo da
estrutura da nuvem e de sua vizinhanca. Esta pressdo é dada por Pb = B?/2my, onde B é o
campo magnético total. Naturalmente esta pressdo € maior dentro da nuvem que nas
vizinhangas, uma vez que a estrutura possui campo magnético mais intenso que o vento
solar normal por onde ela se propaga. Da mesma forma, a pressdo magnética € mais intensa
na parte traseira interna da nuvem, onde B € mais intenso. O paind “Pk” apresenta a
pressdo térmica dos prétons ao longo da estrutura e de suas vizinhangas, dada por Pk =

NKT, onde N e T sdo a densidade numérica e a temperatura de prétons, e k é a constante de
Boltzmann. Nota-se neste diagrama “Pk” da Figura 4.8 que ha um aumento desta presséo

logo atras da nuvem magnética, causado por um feixe mais veloz que a nuvem, que se
aproximava dela pela parte traseira. Observando o painel da velocidade de plasma “V”,

nota-se a presenca deste feixe, indicado pelo aumento gradativo da velocidade. O diagrama
“P’ desta mesma figura é a soma das pressdes magnética e térmica, Pb+Pk, chamada
pressdo estética total. Pode-se observar um balango de pressdes através da fronteira traseira
da nuvem, sendo que na parte externa, estava atuando principalmente a pressao térmica, e
na parte interna, a pressfo magnéica. E provavel que o feixe rdpido tenha causado um

pulso de pressdo térmica na parte exterior traseira na nuvem, comprimindo-a,

intensificando seu campo magnético até que a pressdo magnética interna equilibrasse a
pressdo térmica externa. Como consequiéncia, este aumento de B da nuvem tornou-a mais

geoefetiva, uma vez gque ocorreu em um ponto onde ele estava direcionado para o sul (Dal

Lago et al., 2001a). De maneira andloga, € possivel avaliar a importancia das pressdes
magnética e térmica pelo b, que é arazdo entre Pk e Pb, mostrado também na Figura 4.8.

Dentro da nuvem magnética o valor de b é baixo, em torno de 0,1.

Desglamos agora avaiar os efeitos quantitativos desta compressado em termos geoefetivos.

Para tanto, utilizou-se um modelo de nuvens magnéticas desenvolvido por Burlaga (1988),

gue considera que nuvens magnéticas sdo tubos de fluxo com simetria cilindrica, cujo

campo magnético € helicoidal. Na Figura 4.9 estédo mostrados os parametros observados e

0s obtidos pelo modelo para a nuvem magnética observada em 01 de abril de 1973.
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Fig. 4.9 — Comparacéo entre o campo magnético observado (curva pontilhada) e o campo
magnético calculado pelo modelo de Burlaga (1988) (curva cheid) para a nuvem
magnética de 01 de abril de 1973.
FONTE: Da Lago et a. (20023, p.2227).
Nota-se que 0 modelo representa bem o campo magnético da nuvem magnética a excecdo
da parte traseira, onde os efeitos da compressdo externa intensificaram o campo magnético
observado. Para obter uma estimativa quantitativa do aumento da geoefetividade causada
por esta compressao, calculou-se o indice Dst através do método de Burton et al. (1975). A
formula de Burton et a. (1975) para o célculo do indice Dst a partir de parametros

interplanetérios é dada, de maneira simplificada, por:

dDst/dt = F(E) — Dst/t (4.8)
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onde t € o tempo de decaimento da corrente de anel; e F(E) é a funco de injecdo de
energia linear, que € uma fungéo do campo elétrico interplanetario Ey = -(VxB)y = -VB; ,
dada por:

F(E)=d. (Ey) (4.9

onded = - 1,5 x 10" nT/(s mV/m).

Utilizamos a Equacdo 4.8 para os dois casos: (1) utilizando como parametro de entrada o
campo magnético observado, representado pela curva pontilhada na Figura 4.9 (BF_Data);
(2) utilizando como pardmetro de entrada 0 campo magnético calculado pelo modelo de
Burlaga representado pela curva cheia na Figura 4.9 (BF_Mode). Os parametros
calculados pelo modelo ndo incluem a compressdo interplanetéaria. Os resultados podem ser
vistos na Figura 4.10.
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Fig. 4.10 — indice Dst origina (pontilhado), calculado com a férmula de Burton et al.
(1975) utilizando como entrada o campo magnético observado BF _Data) e
utilizando como entrada o campo magnético calculado pelo modelo de
Burlaga (1988), em 01 de abril de 1973 (BF_Model).

FONTE: Dal Lago et al. (2002a, p.2228).
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O efeito da compressao interplanetaria foi responsavel pelo decréscimo de quase 100 nT no
indice Dst, de-112 nT para—211 nT.

A seguir, analisaremos em detalhes mais um evento onde as interagdes interplanetérias
foram importantes intensificadoras de geoefetividade. A Figura 4.11 mostra parametros
geomagnéticos e interplanetéarios observados entre 21 e 23 de outubro de 1999. Os
parametros mostrados na Figura 4.11 sdo, de cima para baixo, indice Dst, campo magnético
total e componente Bz, velocidade de proétons, densidade de prétons, e pressdo. Uma onda
de choque foi observada a 01:40 UT do dia 21, indicada pela linha tracgjada “ S’ na figura.
A seguir, uma gjecdo bastante complexa foi observada, a qual ndo apresentava estrutura de
nuvem magnética interplanetéria, indicada entre as setas “gecta’. A tempestade produziu
um pico negativo no indice Dst de —258 nT as 06:00 UT do dia 22 de outubro, exatamente
na interface da gecdo com um feixe rgpido que a seguia. Esta interface se faz visivel pela
mudanca abrupta do campo magnético total e da densidade numérica “N”. A interacdo do
feixe com a gecdo produziu uma compressdo e intensificacdo de seu campo magnético
interno, justamente em um ponto em que este ja estava direcionado para o sul, o que pode
ser visto no painel “Bz” da Figura 4.11. O feixe rdpido pode ser identificado pelo aumento
da velocidade logo apds a estrutura, passando gradativamente de ~540 km/s para ~700
km/s. Neste ponto de interface, houve um aumento de densidade, o qual pode ser observado
no painel “N”, provavelmente resultado de uma compressdo. Da mesma maneira que no
caso da nuvem magnética observada em abril de 1973, procedemos ao calculo da pressao
estética total, para verificar se houve semelhante equilibrio na interface. A presséo estética
total na interface traseira desta gegdo pode ser vista no ultimo painel inferior da Figura
4.11, representada pela curva cheia ‘P=Pb+Pk”, pela qua nota-se que ndo ocorre um
equilibrio de pressdo estética que justifique um aumento do campo magnético interno da
gecdo. Cogitamos, a seguir, a hipétese de ter havido um fendmeno dindmico nesta
interface, 0 qual descreveremos a seguir.

Observemos que a gjecdo se propaga com uma velocidade média na parte traseira da ordem
de 540 km/s. Atras da g ecdo, o feixe se move com uma velocidade maior, que aumenta em

pouco menos de 2h para valores da ordem de 700 km/s. Portanto ha uma velocidade

113



relativa entre a gjecéo e o feixe. De um sistema de referéncia que se move com a gecédo, ou
sga, com velocidade de aproximadamente 540 km/s, ha uma pressdo dindmica exercida

pelo feixe sobre a g ecdo dada por:
Pdyn= (%) .N. my. V/? (4.B)

onde Pdyn € a presséo dinamica, devida a densidade numérica N dos prétons de massa my
com velocidade relativa V, em relacdo a gjecdo. Os valores de pressdo dinamica relativa a
um sistema de referéncia se movendo com a egjecdo “Pdyn” adicionados & pressdo estética
total “Pb+Pk” pode ser visto no ultimo painel inferior da Figura 4.11 na curva pontilhada.
Nota-se que através da interface entre a gecdo e a estrutura agora ha um baango de
pressdes, o qual provavelmente foi 0 responsavel pela compressdo do campo interno da
€jecdo até que ele pudesse equilibrar a pressdo externa. No capitulo 5 voltaremos a analisar
este evento, uma vez que ele foi responsavel por uma das 9 super-tempestades ocorridas no

periodo de janeiro de 1997 a abril de 2001.
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Fig. 411 — Par&metros geomagnéticos e interplanetérios observados no periodo de 21 a 23
de outubro de 1999. De cima para baixo estdo mostrados o indice Dst, o
campo magnético total B e sua componente Bz, a velocidade de prétons V, a

densidade de prétons “N” e as pressdes estética total e dindmica.

115



Deve-se, portanto, ter em mente gque efeitos exclusivamente interplanetarios podem ser
muito relevantes do ponto de vista geomagnético, 0 que certamente dificulta nossa
capacidade de previsdo. Neste trabalho faremos uso principamente de observages solares
para prever distirbios geomagnéticos. Futuramente, refinamentos que incluam efeitos
interplanetarios certamente serdo implementados. Para isto, serdo necessarias mais
observagdes em outros pontos da heliosfera interna, que hoje ndo existem.

A partir do mesmo conjunto de nuvens magnéticas da Figura 4.7 (54 eventos), pdde-se
estimar que aproximadamente 70% do pico do campo magnético total estava direcionada

antiparalelamente ao campo magnético da Terra (direcdo sul), como mostra a Figura 4.12.

Set of magnetic clouds observed from 1965 to 1997
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Fig. 4.12 — Percentual do pico do campo magnético total direcionado para o sul (-z) para as
54 nuvens magnéticas da Figura 4.7. A direita sGo mostrados valor médio
(73,94%) e desvio padréo (15,82).
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Resultado semelhante foi obtido para o conjunto de 18 nuvens magnéticas tomadas no
conjunto de eventos observados de janeiro de 1997 a abril de 2001, apresentados no
Capitulo 3, o qual € mostrado na Figura4.13.

Set of magnetic clouds observed from Jan. 1997 to Apr. 2001
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Fig. 4.13 - Percentua do pico do campo magnético total direcionado para o sul (-z) para as

18 nuvens magnéticas observadas de janeiro de 1997 a abril de 2001.

Este resultado é muito interessante pois ja existe uma relagcdo entre o pico do campo
magnético total e o pico da velocidade das nuvens magnéticas, e agora seremos capazes de
utilizar esta relagdo para a previsdo de intensidade das tempestades geomagnéticas, uma
vez que agora podemos construir uma relagdo entre pico da componente “Z” do campo

magnético e o pico da velocidade. Este resultado serd utilizado no préximo capitulo.

4.6 Conclusdes parciais

Neste capitulo abordamos as correspondéncias interplanetéarias das CMEs a partir de

observagdes solares feitas pelo instrumento LASCO e de observactes interplanetérias feitas
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pelos satélites ACE, WIND e SOHO em 1 UA. Fomos capazes de encontrar uma relacéo
univoca CME-disturbio interplanetério para 92 casos no periodo de janeiro de 1997 a abril

de 2001, sendo que 78 destes eventos apresentavam onda de choque em 1 UA, engquanto
gue os demais apresentavam apenas caracteristicas distintas do vento solar normal. Deste
78 casos, 38 apresentaram estrutura de g/ecéo impulsionando a onda de choque, sendo que
18 dessas gecdes tinham caracteristicas de nuvens magnéticas interplanetarias, conforme
oscritérios de Burlaga et . (1981).

Obtivemos uma relagdo empirica entre a velocidade das gjecdes interplanetarias em funcéo
da velocidade de expansdo das CMEs no Sol, a qual se mostrou muito semelhante a um
resultado obtido por outros autores utilizando outro conjunto de observactes. Calculamos a
velocidade média de propagacéo das ondas de choque e obtivemos uma relacdo empirica
entre esta velocidade e a velocidade das gegoes em 1 UA, com resultado substancialmente
diferente do obtido por Cliver et a. (1990). A partir do conjunto de 38 egecbes
interplanetarias, pudemos medir a aceleracdo média das CMEs durante sua viagem desde o
Sol até a Terra, tendo concluido que as CMEs com velocidade de expansdo inferiores a
valores da ordem da velocidade do vento solar lento normal, ~450 km/s, sdo aceleradas e as
CMEs com velocidades superiores sdo desaceleradas, o que indica que o vento solar € um

fator importante na dindmica das CMEs no meio interplanetério. Apresentamos um estudo
sobre as caracteristicas das nuvens magnéticas interplanetérias, apontando agumas
caracteristicas muito importantes acerca de seu campo magnético e sua velocidade, além de
chamar a atencéo para outros efeitos exclusivamente interplanetarios.

No capitulo seguinte, utilizaremos todas as informacdes obtidas neste capitulo para montar

um esquema de previsdo do tempo de viagem das CMEs até 1 UA, e um esguema de

previsdo da intensidade de disturbios geomagnéticos para casos especiais.
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CAPITULO 5

PREVISAO DE DISTURBIOS GEOMAGNETICOS A PARTIR
DE OBSERVACOES INTERPLANETARIAS E SOLARES

Neste capitulo, faremos uso dos resultados obtidos nos Capitulos 3 € 4 para montar um
esquema de previsdo da ocorréncia de distirbios geomagnéticos. Iniciamente
apresentaremos um modelo empirico de previsdo do tempo de viagem das CMEs desde o
Sol até a Terra a partir de medidas de suas velocidades de expansdo nas imagens do
instrumento LASCO C3. A seguir, apresentaremos um esquema de previsao da intensidade
de tempestades geomagnéticas medidas pelo indice Dst para um caso especifico de CMEs
relacionadas a nuvens magnéticas interplanetérias utilizando observagdes em 1 UA e
medidas da velocidade de expansdo no Sol. Por fim, apresentaremos um estudo estatistico

sobre as eficiéncias e falhas nas previsdes de ocorréncia de disturbios geomagnéticos.

5.1 Velocidade de expansédo das CMEs e seu tempo de viagem até
a Terra.

Define-se, neste trabalho, como tempo de viagem de uma CME desde o Sol até a Terra
como a diferenca de tempo entre o instante da primeira observacéo da CME no campo de
visdo do instrumento LASCO C2 e o instante de deteccdo da chegada de uma perturbacéo
interplanetaria na Terra, observada pelos satélites ACE ou SOHO, ambos localizados no
ponto Lagrangeano interno L1. E importante deixar bem clara esta defini¢&io porque outros
trabalhos definiram esse tempo de maneiras distintas, por exemplo, como sendo o intervalo
de tempo entre o instante do pico de intensidade de um flare e o instante do inicio stbito de
uma tempestade, sobretudo para periodos pré-SOHO ou periodos em que ndo houve
observacdes interplanetérias. Pode haver diferencas de mais de uma hora entre ambas as

definicoes.
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Conforme mencionado, 92 CMEs apresentaram correspondéncia interplanetaria univoca em
1 UA, e para estas, calculamos o tempo de viagem, conforme definido acima. A Figura 5.1
apresenta os tempos de viagem das CMEs em fungdo de suas velocidades de expanséo
medidas no sol.
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Fig. 5.1 — Tempos de viagem de 92 CMEs desde o Sol até a Terra, dados em horas, em
funcdo de suas velocidades de expansdo medidas no Sol nas imagens do
instrumento LASCO C3, dadas em km/s. Os pontos circulados indicam CMEs
halos correlacionadas a atividade proxima ao limbo do disco solar. A curva
cheia indica um guste feito a partir de um modelo (ver texto), cujo desvio

padrédo médio é SD = 14,20. A curva pontilhada indica o caso de ndo aceleracdo
deumaCME.

FONTE: Dal Lago et d. (2002c).

Na Figura 5.1, os pontos circulados representam CMEs associadas a atividade observada

proxima ao limbo do disco solar que, no entanto, produziram halos e foram detectados na
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Terra. Uma possibilidade, nesse caso, seria que estas CMEs ndo tenham sido ejetadas
radiamente ao Sol e sim tangencialmente. Outra alternativa seria a de que a atividade
observada no disco solar ndo seja representativa para definir o centro da gecdo, sendo esta

a hipétese mais provavel, conforme ja discutido no Capitulo 3.

Na Figura 5.1 também é apresentada uma curva de gjuste. Para obter esta curva, foi
considerada a hipotese de que as g ecles estegjam sendo desacel eradas ou acel eradas devido
a presenca do vento solar normal, de forma que essa desaceleracdo seja proporciona a
velocidade instanténea da gecdo. Desta forma, considerando V a velocidade em um dado

instante de tempo no meio da viagem, teremos:

dvidt= a.V (5.1)

onde “a’ é uma constante. A solucéo da equacéo (5.1) sera daforma:

In(V) —In(Vo) = a. t (5.2)

onde b € a velocidade inicia da gecdo, considerada agui como sendo a velocidade de
expansdo que medimos. Se considerarmos que t tenda ao tempo de viagem da gjecédo do Sol

até a Terra, V sera a velocidade da gecdo no momento de chegada a Terra. Nao podemos

121



utilizar este valor V no nosso modelo se quisermos que ele sgja capaz de prever o tempo de
viagem a partir de dados exclusivamente solares, portanto utilizamos outro formato para a
Equacdo (5.2), como a seguir:

t=c.In(Vep) + d (5.3

onde “c” e “d” sdo constantes determinadas para dar o melhor ajuste aos pontos. Estes

coeficientes foram determinados de modo que a equacdo final do modelo &

t=-2275.In(Veq) + 220,8 (5.4)

onde Vexp € avelocidade de expansdo das CMEs e t € o tempo de viagem desde o Sol até 1
UA. O desvio padrédo médio entre o guste e as observactes é SD = 14,20. Este modelo de
previsdo do tempo de viagem “t” em funcdo da velocidade de expansdo “Vexp” é um
modelo exclusivamente empirico, da maneira como esta escrito e esta representado pela
curva solida na Figura 5.1. A curva pontilhada da Figura 5.1 indica qual seria o tempo de
viagem de uma g ecdo que ndo sofresse nenhuma aceleracdo ou desaceleracéo e € dada pela
expressio t = 1UA .(Vexp)l. E interessante notar que o modelo (curva solida) intercepta
esta curva de ndo-aceleracdo no valor de aproximadamente 500 km/s. Este valor € muito
proximo ao valor médio do vento solar lento normal, e este fato nos confirma a hipotese de
gue o vento solar influencia na velocidade das € ecdes, desacelerando as mais rgpidas que

ele e acelerando as mais lentas.

Embora o espalhamento dos pontos da Figura 5.1 seja consideravel, este modelo é melhor
gue os disponiveis até 0 momento porque € 0 Unico que utiliza um pardmetro que esta
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relacionado a verdadeira velocidade radial da g/ecdo (a velocidade de expansdo). Este fato €
extremamente importante, uma vez gque nos permitiu fazer comparagtes deste modelo com
observacOes de missdes espaciais passadas, como a Solwind e Helios-1, conforme

mostraremos a Segui r.

A Figura 5.2 mostra as posi¢des da sonda Hélios-1 em relacdo a Terra e ao Sol no periodo
em que esteve em operacdo (vistos do Norte), de 1979 a 1982 (Sheeley et al, 1985). Foram
escol hidas épocas em que ela estivesse a + 32° da direcdo perpendicular a linha Sol-Terra.
Nestes mesmos periodos, houve observacOes coronais feitas a partir das vizinhangas da
Terra pela sonda Solwind, que foi capaz de registrar diversas g ecOes de massa coronais. O
coronégrafo da Solwind embora menos sensivel, era bastante semelhante aos coronografos
LASCO do SOHO.
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Fig. 5.2 — Vista superior das posicdes da sonda Helios 1 no periodo em que esteve em
operacdo, de 1979 a 1982. O Sol est4 no centro da imagem e a Terra na parte
inferior. As retas diagonais indicam a faixa de + 32 graus em relacdo a reta
perpendicular & direcdo Terra-Sol.

FONTE: Sheeley et a. (1985, p.163).

Das CMEs observadas pela Solwind, 45 interceptaram a sonda Hélios-1, tendo sido

possivel medir a velocidade radial da CME e o tempo de viagem até a posi¢ao da sonda.

Para podermos comparar estas medidas com as que foram feitas pelo SOHO e pelo ACE,

tivemos que fazer certos gjustes que serdo explicados a seguir. A sonda ACE mediu os
parametros interplanetérios nas vizinhangas da Terra, portanto a uma disténcia fixade 1 UA

em relagdo a0 Sol, 0 mesmo ndo ocorrendo com a sonda Hélios-1 , que estava a uma
distancia variavel em relacdo ao Sol e menor que 1 UA. Para cada um dos 45 eventos
observados pela Hélios-1, calculamos a velocidade média de viagem desde o Sol até a
sonda e utilizamos esta velocidade para estimar o tempo de viagem até uma distancia igual

a1l UA. Como as medidas da Solwind séo da velocidade radial, utilizamos a Equacdo 3.1

para obter a velocidade de expansdo. Utilizamos, portanto, o tempo de viagem estimado até
1 UA e as velocidades de expansdo estimadas, obtidas das medidas da Solwind para fazer a
comparacdo com as medidas do SOHO e ACE. Esta comparacdo pode ser vista na Figura
5.3.
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Fig. 5.3 — Comparacdo entre as medidas feitas pelos satélites SOHO e ACE (circulos
cheios) e as medidas feitas pelas sondas Solwind e Hélios-1 (circul os vazados).

Dois pontos importantes devem ser observados na Figura 5.3: (1) os valores obtidos pelas
sondas Solwind e Héios-1 (circulos vazados) mostram tempos de viagem em média um
pouco inferiores aos medidos pelos satélites SOHO e ACE (circulos cheios), muito embora
a proximidade dos dois conjuntos de pontos sgja grande; (2) o espalhamento de ambos os
conjuntos de pontos € praticamente igual. Este Ultimo ponto € extremamente importante
porque indica que, mesmo que pudéssemos medir diretamente a velocidade radia das
CMEs halo, ndo diminuiriamos a incerteza no tempo de viagem do Sol até a Terra. Isto
também sugere que 0 meio onde se propaga a gecdo pode ser determinante em sua

acel eracao/desacel eracéo.

Um ponto importante a ressaltar € que o coronégrafo Solwind possuia campo de viséo de

2,5 a 10 raios solares, portanto observando as CMEs a disténcias médias mais proximas do
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Sol gque o coronégrafo LASCO C3 (4 a 32 Ro). Do estudo apresentado no Capitulo 3,
concluimos que pode haver aceleracdo das CMEs até disténcias da ordem de 6 raios
solares, portanto € possivel que as velocidades finais das CMEs mais lentas observadas pelo
Solwind sgam maiores que as medidas, 0 que aproximaria os dois conjuntos de pontos da
Figura 5.3. Outro aspecto importante a ser comentado € que, devido ao fato de o limite
superior de observacdo da Solwind ser 10 raios solares e da resolucéo temporal maxima ser
varidvel, de 10 minutos a horas, gecbes com velocidades muito elevadas ndo poderiam ser
observadas. A CME mais rgpida observada pelo Solwind foi em 22 de julho de 1982, com
velocidade de 1825 kmy/s. Isto explica a falta de CMEs muito velozes no conjunto de

eventos da Solwind-Helios-1.

Podemos aperfeicoar 0 conjunto de eventos observados pelo LASCO e pelo ACE,
utilizando apenas as CMES que apresentaram uma estrutura de gjecdo em 1 UA. Além
disso, podemos utilizar como tempo de viagem o intervalo entre o instante da primeira
observagéo da CME pelo instrumento LASCO C2 e o instante da chegada da estrutura da
gjecdo no ponto L1, logo apds o choque. A Figura 5.4 apresenta os tempos de viagem das
38 CMEs desde 0 Sol até a Terra, conforme descrito acima, dados em horas, em fungdo de
suas velocidades de expansdo medidas no LASCO C3. Similarmente a Figura 5.1, um

gjuste é mostrado para o conjunto de dados da Figura 5.4, cuja equagdo é dada por:

t = -28,28 In(Vexp) + 263 (5.5)

O desvio padrdo médio entre este guste e as observagbes é SD = 7,19, ou sga,
praticamente a metade do desvio padr&o médio obtido para o conjunto total de CMEs.
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t =-28.28 In(Vexp) + 263
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Fig. 5.4 — Tempo de viagem desde o Sol até a Terra das CMEs associadas a €ecdes
observadas em 1 UA. A equacéo de gjuste, seguindo os mesmos procedimentos
daFigura5.1 e t =-28,28 In(Veyp) + 263. O desvio padréo médio € SD = 7,19.
A curva pontilhada indica o tempo de viagem para o0 caso de ndo haver

acel eracao ou desacel eracéo.

Embora o guste apresentado para a Figura 5.4 seja razoavelmente bom, um gjuste linear
simples também o seria, e neste caso o coeficiente de correlacdo linear seria R = 0,80
(equacdo t = 0,03 Vexp + 105). Se considerarmos o tempo de viagem das ondas de choque
destes 38 eventos, semelhante aos dados da Figura 5.1, nosso modelo representa melhor o
comportamento dos pontos. A Figura 5.5 mostra o tempo de viagem das ondas de choque
desde o0 Sol até a Terra em funcdo da velocidade de expansdo das CMEs. A funcéo de
gjuste mostrada na Figura 5.5 (curva cheia) é dada por:

t = -22,75In(Veg) + 250 (5.6)
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O desvio padrédo meédio entre 0 modelo e as observagdes é SD = 6,42

t=-22.75 In(Vexp) + 250
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Fig. 5.5 — Tempo de viagem das ondas de choque desde 0 Sol até a Terra, relacionadas as
gjecOes observadas em 1 UA. A equacdo de guste, seguindo 0S mesmos
procedimentos da Figura5.1 ét = -22,75 In(Veyp) + 250. O desvio padréo médio
€ SD = 6,42. A curva pontilhada indica o tempo de viagem para o caso de ndo

haver aceleracdo ou desacel eracéo.
Desgjamos agora comparar nosso modelo com duas variantes de um outro modelo proposto
por Gopalswamy et al. (2000). Descreveremos brevemente a idéia deste modelo a seguir.
Considerando que as CMEs possuem uma aceleracdo média ao longo de sua viagem desde

0 Sol até a Terra, asimples equacdo cinemética poderia descrever seu movimento:

S=\Vpt+ (U2) at? (5.6)

128



onde S é a distdncia desde o Sol até a Terra, valendo 1 UA, Vy € a velocidade inicial da
CME medida nas proximidades do Sol, t é o tempo de viagem que se quer prever, e a é a
aceleracdo média da CME, conforme apresentada no Capitulo 4, Equacdo 4.5. Ainda no
Capitulo 4, mostramos na Figura 4.5 que ha uma relacdo entre a aceleragdo meédia e a
velocidade de expansdo das CMEs. Portanto, se a velocidade de expansdo for representativa
da velocidade inicial da CME, podemos escrever a aceleracdo média em funcéo apenas de
V(o e substituir na Equagéo 5.6. Ficaremos entdo com uma equagdo gque apresenta apenas as
variaveist e Vexp, podendo assim prever o tempo de viagem de CMEs a partir da velocidade
de expansdo. Gopalswamy et a. (2000) utilizaram a suposicéo de que a relacéo entre a
velocidade inicid das CMEs e sua aceleracdo € linear, 0 que para nosso tipo de
observages, € uma aproximacgado bastante ruim, conforme pode ser visto na Figura 4.5,
Capitulo 4. Umarelacdo quadrética entre a aceleracdo meédia e a velocidade de expansdo se
mostrou mais apropriada. Utilizamos ambos os gjustes, linear e quadrético, para testar o
modelo de Gopalswamy et al. (2000). A Figura 5.6 apresenta os resultados das duas
variagbes deste modelo, com aproximacdo linear (curva tracejada) e aproximacao
quadrética (curva cheia mais larga). Também sdo mostrados na figura, nosso modelo,
conforme Equacdo 5.5 (curva cheia mais estreita) e 0 caso onde ndo ocorre aceleracao
(curva pontilhada).

Nota-se que 0 modelo de Gopalswamy et al. (2000), embora bastante interessante do ponto
de vista fisico, ndo descreve muito bem as observacfes, especiamente para velocidades

mais elevadas.
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Fig. 5.6 — Comparacéo entre os modelos de Gopalswamy et a. (2000) com aproximacao
linear (curva tracgjada) e quadrética (curva cheia mais larga) da aceleracdo
média das CMEs em funcdo da velocidade de expansdo, nosso modelo, e a

curva de ndo aceleracéo.

Concluimos, portanto, que nosso modelo de previsdo do tempo de viagem, tanto de uma
onda de choque quanto de uma g ecdo, desde o0 Sol até a Terra € o mais eficiente disponivel
e deve ser usado dentro de um esguema de previsdo da ocorréncia de distarbios
geomagnéticos, aliado a outras técnicas e outras observacoes. Vale relembrar a dificuldade
em reconhecer se uma CME apresentard ou ndo uma estrutura de ejecéo apds a onda de

choque a partir de observagtes solares.
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Nos ateremos agora, a dificuldade em reconhecer que tipo de estrutura interplanetaria
serd observada nas vizinhancas da Terra a partir de observagfes solares. Para tanto,
realizamos o levantamento das posicOes heliograficas das regifes no disco solar onde
ocorreu atividade relacionada as CMEs halo observadas. A Figura 5.7 mostra as posi¢oes
heliogréficas de 89 da 92 regides de atividade no disco solar relacionadas as CMEs halo

gue causaram disturbios interplanetérios em 1 UA.
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Fig. 5.7 — Posi¢Oes heliograficas das regides de atividade no disco solar relacionadas a 89
das 92 CMEs que causaram distUrbios interplanetéarios em 1 UA. Circulos
cheios representam as CMES relacionadas a uma gjecéo em 1 UA.

Destacado na Figura 5.7 com circulos cheios estdo as CMEs que apresentaram uma
estrutura de gecdo em 1 UA. No centro da figura estdo marcadas pelos quadrados,
pontilhado e tracgjado, a regido <40 e <50 graus de latitude e longitude, respectivamente.
Cane et al. (2000) apresentaram um estudo estatistico semelhante para 0 periodo 1996-1999
e concluiram que a probabilidade de observacdo de uma gjecdo em 1 UA estava relacionada
a localizacéo daregido ativa entre ~ + 40 graus de longitude heliogréfica, havendo apenas
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um exemplo fora desse critério. Nosso estudo apresenta 5 eventos fora desse critério.
Teriamos que estender esse critério para ~ + 50 graus para obter resultado semelhante. De
uma maneira geral, chama a atencdo a presenca maior de regides ativas no lado oeste
(direito) do Sol, fato que ndo foi observado no estudo de Cane et a. (2000). Em ambos os
estudos observa-se um consideravel nimero de CMEs relacionadas a atividade proxima ao
meridiano central que ndo estavam associadas a uma estrutura de gjecdo em 1UA.

Se nos atermos apenas ‘as CMEs halo completas, teremos uma concentragdo maior no

meridiano central solar, conforme mostra a Figura 5.8
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Fig. 5.8 — Posi¢des heliogréficas das regifes de atividade no disco solar relacionadas as
CMEs halo completo que causaram distUrbios interplanetarios em 1 UA.
Circulos chelos representam as CM Es relacionadas a uma gjegdo em 1 UA.

Na Figura 5.8, a excecdo de 3 eventos, o critério de Cane et al. (2000) é vdido. Ainda
assim, observam-se alguns casos ocorridos dentro da regido <40 graus que ndo estavam
associados a egegOes em 1 UA. Igualmente, observam-se 4 casos de halos completos

associados a regides ativas localizadas bem a oeste do Sol.

132



Por fim, nesta secéo, apresentaremos 2 eventos ocorridos apés o periodo de janeiro de 1997
aabril de 2001, como exemplo de utilizagdo do modelo de previsio.

Primeiramente apresentamos a CME halo frontal completa observada em 25 de agosto de
2001. Esta CME foi primeiramente observada as 16:50 UT no campo de visdo do
instrumento LASCO C2. Ela estava associada a uma explosdo solar observada a 1:24 UT,
na regido ativa AR9591, localizada na posicdo S17E34, indicando que a CME deveria ter
uma forte componente de sua velocidade principal na direcéo sudeste. A velocidade de
expansdo para esta CME pbde ser bem determinada. A Figura 5.9 mostra, na parte superior
esquerda e direita, dois quadros do instrumento LASCO C3, as 17:42 UT e 18:42 UT,
respectivamente. As setas mostram a diregdo ao longo da qual a velocidade de expansdo foi
medida. Um grafico mostrando o tamanho lateral compreendido pelas setas em funcéo do
tempo esta mostrado na parte inferior da Figura 5.9. Os 3 Ultimos pontos desde grafico
indicam que a taxa de crescimento lateral da CME ficou constante, a medida que a parte
frontal da CME se aproximava do limite superior de visdo do LASCO Ca3. A velocidade de
expansdo medida pelo guste dos ultimos 3 pontos foi 1595 km/s. Utilizando o modelo mais
gera de previsdo do tempo de viagem da CME do Sol até a Terra, ou sga, 0 modelo da
Equacdo 5.4, calculamos o tempo de viagem estimado como sendo 53 horas. Uma onda de
choque interplanetéria foi observada pelo satélite ACE em 27 de agosto de 2001, as 19:15

UT, portanto, o tempo de viagem observado foi de 50,5 horas.

133



LASCO C3

1742 UT

40

304

size (solar radii)

204

104

T T T
17 18 19 20 21

time (hours)

Fig. 59— CME hao frontal completa observada pelo LASCO C3 em 25 de agosto de 2001
(superior esquerdo e direito), com a indicagdo da direcdo da velocidade de
expansdo medida. Grafico do tamanho lateral compreendido pelas setas em
funcdo do tempo (inferior).

FONTE: Dd Lago et a. (2002c).

Outro evento ocorrido apds esse periodo de janeiro de 1997 a abril de 2001 foi o0 exemplo
apresentado no Capitulo 3, Figura 3.12, de uma CME halo completa observada em 24 de
setembro de 2001. Sua primeira apari¢do no campo de visdo do LASCO C2 foi as 10:30
UT. Maiores detalhes sobre as origens solares deste evento ja estéo descritos no Capitulo 3.
Diferentemente do evento anterior, esta CME apresentou taxa de crescimento constante ao
longo de todo o campo de visdo do LASCO C3, tendo sido medida a velocidade de
expansdo através do gjuste deste conjunto de observagdes conforme mostrado na Figura
3.12, como sendo Ve = 3811 km/s. Utilizando o modelo da Equagéo 5.4, estimamos o
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tempo de viagem como sendo 33,2 horas. Uma onda de choque interplanetéria foi
observada pelo satdlite ACE em 25 de setembro de 2001, as 19:52 UT, portanto um tempo
de viagem observado de ~34h.

A Figura 5.10 mostra o tempo de viagem do Sol até a Terra em funcdo da velocidade de
expansdo, comparando os eventos estudados entre janeiro de 1997 e abril de 2001, o

modelo da Equacdo 5.4 e os dois eventos estudados acima.
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Fig. 5.10 — Comparagdo do tempo de viagem em funcéo da velocidade de expansdo da
CMEs entre: (-) os eventos observados entre janeiro de 1997 e abril de 2001,
(o) eventos observados em 25 de agosto de 2001 e 24 de setembro de 2001, e
(curva cheia) modelo da Equacéo 5.4.

135



5.2 Estimativa do pico de tempestades geomagnéticas a partir de
observacdes interplanetarias e solares

Nesta secdo apresentaremos um esquema de previsdo do pico de intensidade do indice Dst a
partir de observacBes interplanetérias e solares para o caso de eventos que apresentaram
estrutura de nuvem magnética interplanetaria em 1 UA. Os resultados apresentados nesta
secdo ja foram submetidos para publicagcdo em Gonzalez et al. (2002).

Conforme mencionado no Capitulo 4, a resposta da magnetosfera interna ao vento solar
pode ser descrita pelo indice Dst, que mede a atividade da corrente de anel (ver Mendes Jr.,
1992), segundo uma equacdo de balanco de energia (Burton et al., 1975; Gonzalez et al.,
1994):

dDst/dt = F(E) — Dst/t (5.7)

gue € a Equacdo 4.8 do capitulo anterior. F(E) é afuncéo de injecdo de energia, dada por d
VB, sendo V e Bs a velocidade e a componente sul do campo magnético interplanetério, ed
incorpora a eficiéncia da reconexdo magnética (Clua de Gonzalez e Gonzalez, 1998). Na
Equacdo 5.7, t é o tempo de decaimento, associado aos processos de perda da corrente de
anel.

Para ssimplificar nosso trabalho, faremos um esquema de previsdo do pico do indice Dst, e
nd do comportamento total da tempestade. Para tanto, na Equacdo 5.7, dDst/dt = O.

Ficamos entéo com arelacéo:

Dp=(d.V.B). 1 (5.8)

onde (d.V.Bs), € o campo €elétrico retificado que leva o indice Dst até o pico D, que tem um
tempo de decaimento t,. Paratermos D, em nT, V.Bs em mV/m, sendo V em km/s e Bs em

nT, etp em horas, teremos:
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Dp(NT) = 5,4 x 103 t(h) Vp(kmv's) (Bs)p(nT) (5.9)

Gonzalez et al. (1998a) apresentaram uma relacdo entre o pico da velocidade e o pico do
campo magnético total de nuvens magnéticas interplanetarias observadas em 1 UA, dada

por:
By(NT) = 0,047 Vp(knvs) — 1,1 (5.10)

No Capitulo 4, apresentamos um estudo estatistico comparando o pico do valor da
componente B, e o pico do campo total B em nuvens magnéticas, Figuras 4.11 e 4.12, que
mostra que o valor de B), é aproximadamente 70% do valor de B),, de modo que

podemos escrever:

(Bs)p »0,7 By (5.11)

Substituindo as Equagdes 5.10 e 5.11, na Equagéo 5.9, teremos:
Dp(nT) » 1,8 x 10 t(h) VA (kimvs) (5.12)

A partir desta equacdo podemos estimar o pico do indice Dst a partir de observagdes da
velocidade de nuvens magnéticas nas proximidades da Terra, porém, devemos utilizar
valores de t, que sgjam apropriados e que determinaremos empiricamente.

Do conjunto de 18 nuvens magnéticas encontradas no periodo de janeiro de 1997 a abril de
2001, 11 apresentavam rotacdo de sua componente Bz através do plano da ecliptica,
portanto utilizaremos estes casos para testar nosso modelo da Equacdo 5.12. A Figura 5.11
apresenta o pico do indice Dst em funcdo do pico da velocidade das 11 nuvens magnéticas
mencionadas acima. A curva cheia representa 0 modelo da Equagdo 5.12 para um valor de

tp = 2,40 horas.
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Fig. 5.11— Pico do indice Dst em funcéo do pico da velocidade das 11 nuvens magnéticas
observadas nas proximidades da Terra (L1), no periodo de janeiro de 1997 a
abril de 2001, e que apresentavam rotacdo através do plano da ecliptica. O
modelo da Equacdo 5.12 (curva cheia), foi calculado para um tempo de
decaimento tp, = 2,40 horas.
FONTE: Adaptado de Gonzalez et a. (2002).

Como existem observagdes interplanetarias nas vizinhangas da Terra para varias nuvens
magnéticas em periodos anteriores a era SOHO, verificamos a validade do modelo de
previsdo da Equacdo 5.12 para um conjunto de 54 eventos observados de 1967 a 1997. A
Figura 5.12 apresenta o pico do indice Dst em funcéo do pico da velocidade destas nuvens
magnéticas. O modelo da Equagdo 5.12 foi calculado para este conjunto de pontos

utilizando um tempo de decaimento caracteristico t, = 1,90 horas.
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Fig. 5.12— Pico do indice Dst em funcéo do pico da velocidade das 54 nuvens magnéticas
observadas nas proximidades da Terra, no periodo de 1967 a 1997. O modelo
da Equagdo 5.12 (linha cheid), foi calculado para um tempo de decaimento t,
=1,90 horas.

O tempo de decaimento para este conjunto de nuvens magnéticas foi um pouco menor que
o utilizado no conjunto anterior, provavelmente porque o conjunto de nuvens de 1967 a
1997 incluiu todas as nuvens, sem discriminar as nuvens que apresentavam rotacdo atraves
do plano da ecliptica. Isto fez com que a intensidade das tempestades de alguns eventos
fosse bastante baixa. No entanto, a proximidade dos dois gjustes é bastante grande.

O modelo da Equacdo 5.12 € um modelo semi-empirico, porque utiliza dados empiricos
aliados a modelos fisicos.

Portanto a Equacdo 5.12 pode prever a intensidade de tempestades geomagnéticas causadas
por nuvens magnéticas , porém com pouca antecedéncia, da ordem de 1 hora, uma vez que

utiliza observacdes feitas no ponto L1, muito préximo a Terra.
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No intuito de aumentar este tempo de previsdo, fizemos uso da Equacdo 4.1, Capitulo 4, a
qual relaciona a velocidade das gjecBes em 1UA a velocidade de expansdo das CMEs que
as originaram:

onde Ve pode representar o pico da velocidade das nuvens magnéticas, uma vez que elas
s80 um sub-grupo das g ecdes interplanetérias observadas em 1UA. Conforme apresentado
no Capitulo 3, Ve € a velocidade de expansdo lateral das CMEs medida a partir das
imagens do instrumento LASCO C3, a bordo do SOHO. Substituindo a Equacdo 5.13 na
Equagdo 5.12, obtemos:

Dp(nT) » 1,8 X 10 tp(h) [0,21Vexp(knVs) + 335] (5.14)

A equacdo 5.14 representa um modelo de previsdo da intensidade das tempestades
geomagnéticas causadas por CMEs halo que g etem uma estrutura de nuvem magnética na
direcdo da Terra. A Figura 5.13 apresenta o pico do indice Dst em fungdo da velocidade de
expansdo das 11 CMES que estavam relacionadas a nuvens magnéticas interplanetérias em
1UA.
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Fig. 5.13 — Pico do indice Dst em funcéo da velocidade de expansdo das 11 CMEs que
estavam relacionadas a nuvens magnéticas observadas nas proximidades da
Terra, no periodo de janeiro de 1997 a abril de 2001. O modelo da Equacéo
5.14 (curva cheia), foi calculado para um tempo de decaimento t, = 2,90
horas.
FONTE: Adaptada de Gonzalez et al. (2002).

A curva chela representa 0 modelo da Equagdo 5.14 calculado para um tempo de
decaimento t, = 2,90 horas. Este esquema de previsdo da Equagdo 5.14 permite obter uma
estimativa da intensidade de tempestades geomagnéticas causadas por nuvens magnéticas
interplanetarias a partir de observactes solares, ou sgja, a partir de medidas da velocidade
de expansdo das CMEs nas imagens do LASCO C3. Isto significa uma antecedénciade 1 a
4 dias.

Por enquanto, este esquema sO é vdido para 0 sub-grupo das nuvens magnéticas
interplanetarias, porém ha que se verificar em trabalhos futuros, a possibilidade de

utilizagcdo deste model o para outros tipos de estrutura. Por exemplo, Owens e Cargill (2002)
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reportaram uma relacdo muito semelhante entre o pico de velocidades e de campos
magnéticos para qualquer estrutura no vento solar. Este tipo de informagdo podera ser
utilizado no futuro.

5.3 Observacdes solares - observacdes interplanetarias -
atividade geomagnética

Nesta secd0 mostraremos as estatisticas de todo o conjunto de observacbes solares,
interplanetarias nas vizinhancas da Terra e a atividade geomagnética para o periodo de
janeiro de 1997 a abril de 2001.

A Figura 5.14 a seguir auxilia a visualizagdo dos diferentes locais onde ocorrem as trés

classes de fenébmenos.
Sol: L1: Terra:
CME choques tempestades

ejecbes geomagnéticas

vl
’

Fig. 5.14 — llustracdo do sistema Sol-Terra, mostrando uma gecdo de massa coronal
(CME), o ponto Lagrangeano L1 onde se encontram os satélites SOHO e
ACE, e amagnetosfera terrestre, onde ocorrem as tempestades geomagnéticas.

A tabela 5.1 a seguir mostra o nimero de CMEs observado de janeiro de 1997 a abril de

2001 e suas associagles interplanetérias.
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TABELA 5.1 - Halo CME e associacdo interplanetéria (chogues e outras estruturas)

total | Associagdo | Possivel associagdo | Sem nenhuma
IP clara* [P** associagao I1P
Halos total 81 50 27 4
frontais parcia | 76 42 15 19
CMEs no total 4 3 0 1
Limbo parcial | 19 7 6 6
totais 180 | 102 48 30

* associacao univoca entre CME e evento interplanetério
** associacdo entre CME e evento interplanetario ndo € clara, mas pode existir

Analisando a Tabela 5.1 podemos verificar que um total de 180 CMEs foram observadas
neste periodo. N&o estdo incluidos nesta tabela os eventos ocorridos na parte traseira do
Sol, uma vez que estes ndo viriam em direcdo a Terra. Varios pontos na Tabela 5.1 sdo
interessantes: (1) ha um significativo nimero de CMEs halos parciais que produziram
distirbios interplanetérios nas proximidades da Terra; acredita-se que os halos parciais
sgan CMEs dedlocados da linha Sol-Terra, portanto, ndo necessariamente seriam
detectados na Terra; (2) ha 4 haos totais (ndo-parciais) que ndo foram detectados na Terra;
acredita-se que halos totais estejam muito préximos da linha Sol-Terra e portanto deveriam
ser observados na Terra; (3) ha 4 CMEs cujaregido ativa estava proxima ao limbo solar que
produziram halos totais, sendo 3 deles inclusive detectados na Terra; acredita-se que CMES
ocorridas no limbo n&o deveriam formar halos totais porque isso significaria que elas séo
capazes de getar material para 0 lado traseiro a0 seu ponto de origem; pode-se pensar
também que isto indique que CMEs podem ndo ser radialmente getados, podendo ser
tangenciais a superficie, ou, conforme discutido no Capitulo 3, a regido ativa associada ndo

€ representativa do centro da CME.
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TABELA 5.2 - Assinaturas interplanetarias e suas possivels causas solares

total | Associagdo clara | Possivel Associacdo | Sem associagao
com CME associagao | com CIR
com CME
Bolha 35 15 19 0 1
Choque 148 87 47 2 12
outro 6 - - 6 -

A Tabela 5.2 mostra o cenario do ponto de vista das observacbes de plasma e campo
magnético feitas no meio interplanetério proximo a Terra, do ponto L1 representado na
Figura 5.14. Essas observacdes foram feitas pelo satélite ACE (Advanced Composition
Explorer) e pelo instrumento CELIAS a bordo do satélite SOHO. Trés tipos de estruturas
foram observados no meio interplanetério durante o periodo de janeiro de 1997 a abril de
2001: bolhas, choques e feixes corrotantes, ou CIR (“outros’). Estes Ultimos ndo estariam
associados as gecdes de massa coronais e Sim aos buracos coronais, hdo pertencendo ao
foco deste trabalho. Do total das 189 estruturas observadas, a maior parte (148) foi choque
interplanetario. Este tipo de fenébmeno pode ser causado por diversos tipos de fendmenos
solares, no entanto, ha 12 choques para os quais ndo foi possivel atribuir nenhuma causa
solar. As estruturas classificadas como “bolha’ sdo estruturas que ndo apresentam
descontinuidade nos parémetros de plasma e campo magnético como se observa para 0s
choques, mas que apresentavam aumentos de densidades e temperatura ndo compativeis

com os valores do vento solar normal.
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TABELA 5.3 — Tempestades geomagnéticas e suas origens solares

Intensidade da total Causadas Relacionadas | N&o relacionadas
tempestade (Dst) por CIR a CMEs

-50 > Dst >-100 nT 84 6 74 4

-100 > Dst > -200 nT 31 2 29

Dst <-200 nT 9 0 9

A tabela 5.3 mostra todas as tempestades geomagnéticas observadas na Terra durante o
mesmo periodo do estudo deste trabalho, segundo o indice da atividade da corrente de anel,
Dst, obtido através de uma rede de magnetémetros na superficie da Terra. As tempestades
foram divididas, segundo sua intensidade, em moderadas (-50 > Dst > -100 nT), intensas
(-100 > Dst > -200 nT) e super intensas (Dst < -200 nT). Tempestades fracas ndo foram
consideradas. Observando a Tabela 5.3, podemos verificar que todas as 9 tempestades
super intensas estavam associadas a ejecOes de massa coronais, confirmando o fato de que
os disturbios geomagnéticos mais intensos sdo causados pelas CMEs. A grande maioria das
tempestades intensas (-100 > Dst > -200 nT), 29 de 31, também foi causada por CMES,
sendo as outras 2 causadas por feixes corrotantes (CIR). Deve-se, portanto, ter em conta
gue outras estruturas que ndo CMEs também podem causar distUrbios geomagnéticos
intensos. Comportamento bastante semelhante foi observado em relacdo as tempestades
moderadas (-50 > Dst > -100 nT). Apenas 4 eventos ndo foram relacionados a nenhum dos

2 tipos de estruturas.

Estes resultados foram apresentados por Dal Lago et a. (2001b).
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5.4 Super Tempestades

Nesta secdo analisaremos em mais detalhes as 9 super tempestades, Dst<-200 nT, ocorridas
no periodo de andlise dos nossos dados, ou sgja, de janeiro de 1997 a abril de 2001.

A seguir apresentaremos, em ordem cronoldgica, os dados interplanetérios e geomagnéticos
referentes a estas 9 tempestades, destacando suas caracteristicas.

A Figura 5.15 apresenta, de cima para baixo, a intensidade do campo magnético
interplanetario observado em L1, juntamente com suas 3 componentes, Bz, By e Bx, a
velocidade, a densidade numérica e a temperatura dos prétons no mesmo ponto L1, e o
indice de atividade da corrente de anel magnetosférica Dst, para o periodo de 01 a 05 de
maio de 1998. A linha pontilhada “S’ indica um chogue observado no dia 04 as 02:10 UT.
Uma forte intensificagdo do campo magnético total ocorre logo apds o choque, saltando de
valores ~10 nT para valores superiores a 40 nT, em uma regido em que este se encontrava
direcionado para o sul. Nesta mesma regi&o, a velocidade de prétons apresentava valores da
ordem de 850 km/s. Devido a esta combinacéo de fatores, o indice Dst apresentou valor de
pico negativo de —216 as 06:00 UT do dia 04 de maio. Ndo houve evidéncia de uma
estrutura de gjecdo seguindo esta onda de choque, portanto, a causa interplanetaria desta
tempestade foi compresséo do campo magnético devido a passagem da onda de chogue.

No dia 02 de maio de 1998, uma exploséo foi observado por volta das 13:42 UT na posicéo
heliografica S15W15, proveniente da regido ativa AR8210, segundo o catalogo do NOAA.
O instrumento EIT também observou esta explosdo por volta do mesmo horario (Figura
A.1, Apéndice A). O instrumento LASCO C2 observou uma CME halo completo a partir
das 14:06 UT (Figura A.2, Apéndice A). Particulas energéticas atingiram os detectores,
tanto do EIT, quanto do LASCO, por volta das 15:45 UT. A velocidade de expanséo
medida para este evento foi de 1229 km/s, entre as posi¢cdes angulares PA30 e PA245. O
tempo de viagem desta CME até a Terrafoi de ~36 h.
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Fig 5.15 — Pardmetros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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A Figura 5.16 é semelhante a 5.15, porém para o periodo de 24 a 27 de setembro de 1998.
Uma onda de choque foi observada as 23:15 UT do dia 24, e estd indicada pela linha“S’.
Uma nuvem magnética foi observada logo ap6s esta onda de choque e esta indicada pelas 2
linhas verticais subsequentes na figura. Esta nuvem magnética apresentava rotagdo de sua
componente Bz de sul para norte. Logo apds a onda de choque, observa-se uma compressdo
e intensificacdo do campo magnético interplanetério, que rotaciona rapidamente de norte
para sul, fazendo o indice Dst cair abruptamente. Neste ponto a velocidade apresenta
valores de 700 a 800 km/s. Logo em seguida, o campo Bs da nuvem magnética passa pelo
satélite, apresentando valores igualmente intensos, da ordem de —15 nT, o que faz o indice
Dst cair ainda mais, atingindo seu pico negativo de —207 nT as 10:00 UT do dia 25.
Portanto, as causas interplanetarias desta tempestade foram a combinacéo da intensificagdo
do campo magnético interplanetério pela passagem de uma onda de choque e 0 campo
magnético intrinseco de uma nuvem magnética que o estava causando.

Infelizmente, neste periodo ndo houve observactes do instrumento LASCO devido a uma
pane generalizada no satélite SOHO.
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Fig 5.16 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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A Figura 5.17 mostra 0s mesmos parametros apresentados para 0s eventos anteriores,
porém para o periodo de 20 a 23 de outubro de 1999. Uma onda de choque “S pode ser
vista na figura, seguida por uma estrutura de gecéo que ndo apresenta as caracteristicas de
nuvem magnética. Esta estrutura apresenta campo magnético bastante intenso, da ordem de
20 nT, exceto na parte traseira, onde este apresenta valores bem mais intensos, atingindo
~36 nT. Este evento j& foi apresentado no Capitulo 4, onde propusemos que uma
compressdo dindmica exercida por um feixe rapido logo atras da estrutura causou a
elevacdo de seu campo magnético, justamente quando este se encontrava direcionado para
0 sul. Os dados quantitativos estdo apresentados na Figura 4.11, Capitulo 4. O pico
negativo do indice Dst chegou a —237 nT as 07:00 UT do dia 22. Portanto a causa
interplanetaria desta tempestade foi compressdo traseira do campo magnético de uma
gjecao exercida por um feixe rapido.

O instrumento EIT observou atividade as 23:12 UT do dia 17 de outubro de 1999, préxima
a posicao heliografica S20E10 (Figura A.3, Apéndice A). O instrumento LASCO C2
observou uma CME halo parcial, que cobria aproximadamente 210 graus ao redor do sol, a
partir das 00:06 UT do dia 18 de outubro (Figura A.4, Apéndice A). Uma velocidade de
expansdo de ~546 km/s foi medida entre as posi¢des angulares PA20 e PA185 (Figura A5,
Apéndice A). Esta CME teve um tempo de viagem até aterrade ~73 h.
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Fig 5.17 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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A Figura 5.18 apresenta o0 periodo de observacdo interplanetaria e geomagnéticade 5 a 10
de abril de 2000. Uma onda de chogue “S’ foi observada pelo satélite ACE as 16:02 UT do
dia 6. Uma enorme compressao do campo magnético ocorre devido a esta onda de choque,
passando de valores ~7 nT antes do choque, para valores superiores a25 nT apds o chogue,
compressdo esta permanecendo por um periodo de aproximadamente 18 h. Logo apds o
choque, o campo esta fortemente direcionado para o sul, permanecendo assim por um
tempo aproximado de 10 h. Neste mesmo periodo, a velocidade de prétons era pouco
inferior a 600 km/s. Esta combinacdo de fatores fez com que o pico negativo do indice Dst
atingisse o valor =321 nT. Né&o foi observada nenhuma estrutura de ejecéo apos esta onda
de choque, sendo portanto exclusivamente o efeito de compressdo e intensificacdo do
campo magnético pelo chogue a causa da tempestade.

Observou-se uma explosdo na regido ativa AR8933 as 15:11 UT do dia 4 de abril de 2000,
na posicao heliogréfica N16W66. Proximo a esta posi¢do, o instrumento EIT observou
atividade iniciando as 15:12 UT. Loops pés-flare brilhantes foram observados no local da
atividade pelo instrumento EIT (Figura A.6, Apéndice A). O instrumento LASCO observou
uma CME halo completo a partir das 16:32 UT (Figuras A.7 e A.8, Apéndice A), tendo
sido medida uma velocidade de expansdo de 1927 km/s entre as posi¢des angulares PAO e
PA195. Esta CME, embora relacionada a atividade bastante afastada do meridiano central,
estava relacionada a onda de choque da Figura 5.18 que atingiu a Terra ~47 h depois de sua
primeira observagéo no LASCO C2.
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Fig 5.18 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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A Figura 5.19 apresenta os parametros interplanetéarios e geomagnéticos do periodo de 15 a
17 de julho de 2000, conhecido como o “evento da Bastilha’. Uma onda de choque “S’

seguida de uma nuvem magnética sdo delimitadas na figura pelas linhas verticais. Esta
nuvem magnética apresentava rotacdo de sua componente Bz de sul para norte e seu campo
magneético intrinseco, com valores superiores a 50 nT, foi o principal responsavel pela
tempestade super intensa cujo pico negativo do indice Dst chegou a—300 nT. Infelizmente
houve uma falha de operacdo do detector de plasma do satélite ACE devido a particulas
energéticas que atingiram o satélite, minutos depois da explosio e da CME relacionados a
este evento no dia 14, por volta das 10:50 UT. Porém pode-se ver que a velocidade atingiu
valores que podem ter superado 1000 km/s, fato bastante raro em 1 UA. Observando a
componente Bz do campo magnético, podemos ver que, apesar de ter havido contribuicéo
da compressdo do campo pela passagem da onda de choque, a principal causa desta
tempestade foi 0 campo magnético da nuvem magnética.

Como ja mencionado, uma explosdo foi observado oriundo da regido ativa AR9077, em 14
de julho de 2000, na posicdo heliogréfica N17E01. O instrumento EIT observou esta
explosdo a partir das 10:12 UT do dia 14 (Figura A.9, Apéndice A), seguido de loops pos-

explosdo. Uma chuva de particulas atingiu os CCDs, tanto do EIT quanto do LASCO,

pouco antes das 11:00 UT, indicando um evento de particulas energéticas, as quais
causaram a falha no detector de plasma do satélite ACE, anteriormente mencionada.

LASCO C2 observou uma CME halo completa a partir das 10:54 UT (Figura A.10,

Apéndice A), a qual vigou até a Terra em aproximadamente 27h. Uma velocidade de
expansdo de 2177 km/s foi medida nas imagens do instrumento LASCO C3 entre as
posicdes angulares PA30 e PA225.
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Fig 5.19 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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Uma outra nuvem magnética interplanetaria pode ser vista na Figura 5.20, que apresenta
parémetros semel hantes as figuras anteriores, porém para o periodo de 11 a 15 de agosto de
2000. Esta nuvem apresentava rotacdo da componente Bz de sul para norte, e seu campo
magnético intrinseco foi 0 responsavel pela tempestade magnética super-intensa cujo pico
negativo do indice Dst atingiu —237 nT as 10:00 UT do dia 12. A onda de choque, “S’
contribuiu para esta tempestade, através de um pequeno periodo de campo Bz negativo na
bainha, 0 qual deve ter levado o indice Dst para valores negativos da ordem de —100 nT.

O instrumento EIT observou atividade na posi¢cdo heliogréfica N22E12 a partir das 16:24
UT do dia 9 de agosto de 2000 (Figura A.11, Apéndice A). LASCO C2 observou uma
CME halo completa a partir das 16:30 UT (Figura A.12, Apéndice A), para a qual uma
velocidade de expansdo de 898 km/s foi medida entre as posi¢des angulares PA70 e PA275
(Figura A.13, Apéndice A). O tempo de viagem desta CME até a Terra foi de

aproximadamente 50 h.
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Fig 5.20 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
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Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.

157



Uma nuvem magnética ndo tao clara quanto as duas anteriores foi observada no dia 18 de
setembro de 2000, e esta mostrada na Figura 5.21. N&o é clara a ocorréncia de uma onda de
choque, mas certamente ha uma fronteira na linha vertical “S?’ as 17:00 UT do dia 17,
indicando a chegada da estrutura. Esta regido, que chamaremos também de “bainha’, como
no caso de ondas de chogue, comprimiu 0 campo magnético que apresentou uma rotacéo
rapida de norte para sul, antes da nuvem, a qual causou a tempestade super intensa, cujo
pico negativo do indice Dst chegou a —201 nT. A nuvem magnética apresentou campo
magnético intrinseco direcionado para o norte apenas, ndo tendo influido na tempestade.
Portanto a causa desta tempestade foi uma compressdo do campo magnético na bainha a
frente da nuvem magnética.

LASCO observou uma CME halo completa a partir das 11:50 UT do dia 15 de setembro,
no campo de visdo do instrumento C2 (Figura A.15, Apéndice A). Por apresentar-se muito
ténue, ndo foi possivel medir uma velocidade de expansdo para este evento nas imagens do
LASCO C3 (Figura A.16, Apéndice A). EIT observou uma série de atividades préximas a
posicdo heliogréfica N13EO8, a partir das 05:58 UT (Figura A.14, Apéndice A), ndo sendo
possivel destacar uma em especifico que estivesse relacionada a CME. Por estas razoes,
consideramos que a correlagdo entre estes eventos solares e 0s eventos interplanetérios

observados pelo satélite ACE, néo é clara, sendo apenas possivel.
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Fig 5.21 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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Um evento bastante complexo esta mostrado na Figura 5.22, onde ndo sabemos se a onda
de choque “S’, observada dia 31 de marco de 2001 as 00:14 UT, é acompanhada ou ndo
por uma estrutura de gjecdo. O campo magnético apresentou duas incursdes para o sul, apds
a onda de choque, a primeira delas, atingindo valores da ordem de 40 nT, causando a
super tempestade, cujo pico negativo do indice Dst foi de —377 nT, sendo esta a tempestade
mais intensa observada no periodo de dados utilizados neste trabalho. Esta onda de choque

comprimiu e intensificou 0 campo magnético para vaores muito intensos, chegando a picos
de~70 nT. Se h& uma estrutura de gecdo, ela seria delimitada pelas linhas verticais cheias
da Figura 5.22, que € a regido onde 0 campo magnético ndo apresenta muitas flutuacoes,

tipicas de regides de bainhas. Observa-se um feixe rgpido seguindo a estrutura, logo apos o
que seria a parte traseira da €jecd0. E possivel que uma interacdo entre o feixe e a suposta
€jecao tenha causado a configuracdo complexa deste evento.

Uma explosdo oriunda da regido ativa AR9402 foi observado as 10:00 UT do dia 29 de
marco de 2001, na posicdo heliogréfica N20W19. EIT observou atividade nesta mesma
regido &s 10:14 UT (Figura A.17, Apéndice A), com loops pés-explosdo. LASCO observou
uma CME halo a partir das 10:26 UT (Figuras A.18 e A.19, Apéndice A), para a qual uma
velocidade de expansdo de 1511 km/s foi medida entre as posi¢des angulares PAS0 e
PA222. Algumas particul as energéticas foram observadas atingindo os detectores CCDs do

EIT e LASCO a partir das 13:27 UT, aproximadamente. Esta CME vigou até a Terra em

aproximadamente 38h.
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Fig 5.22 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
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Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
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Por fim, apresentamos a nuvem magnética observada em 11 de abril de 2001 na Figura
5.23. Esta nuvem apresentou rotagcdo da componente Bz de sul para norte. Precedendo a
nuvem havia 2 ondas de choque “S1” e “S2”. Ap6s a segunda onda de choque “S2”
observaram-se vérias oscilagfes répidas na componente Bz na bainha, as quais iniciaram a
tempestade, intensificada pelo campo Bs interno da nuvem logo em seguida. O pico
negativo do indice Dst foi de =251 nT as 00:00 UT do dia 12 de abril. Portanto esta
tempestade foi causada pela combinacdo do campo magnético comprimido da bainha e o
campo magnético interno da nuvem.

Uma explosdo foi observada as 05:20 UT oriundo da regido ativa AR9415, localizada na
posicéo heliogréfica S23W09, no dia 10 de abril de 2001. EIT observou atividade nesta
regido a partir das 05:00 UT com uma erupcdo de filamento (Figura A.20, Apéndice A),
seguida de uma explosdo as 05:24 UT seguido de loops péds-explosdo. Uma CME halo
completa foi observada pelo LASCO a partir das 05:30 UT, onde se pode identificar o
filamento que erupcionou (Figura A.21 e A.22, Apéndice A). Uma velocidade de expanséo
de 2679 km/s foi medida entre as posicbes angulares PA160 e PA286. Particulas
energéticas foram observadas atingindo as CCDs de EIT e LASCO, aproximadamente ap0s
as 08:30 UT. Esta CME teve um tempo de viagem até a Terra de aproximadamente 34 h.
Uma outra CME halo completa anterior a esta descrita acima foi observada pelo LASCO no
dia 9 de abril, a partir das 15:54 UT. Uma explosdo foi observada as 15:34 UT neste
mesmo dia oriundo da mesma regido ativa AR9415, na posicéo heliografica S21WO04. EIT
observou esta explosdo as 15:36 UT, seguido de loops pds-explosdo. Uma velocidade de
expansdo de 1905 km/s foi medida para esta CME entre as posi¢des angulares PA164 e
PA300. Por razdes cronoldgicas, atribuimos esta CME a primeira onda de chogue “S1” e a
anterior, do dia 10, a onda de choque “ S2”. Porém, devido a separacdo de apenas ~2 horas
entre as ondas de chogue, ndo consideramos gque haja associagao inequivoca entre a CME

do dia 10 e aonda de choque “S2” seguida da nuvem magnética.
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Fig 5.23 — Parametros, de cima para baixo: campo magnético total e suas 3 componentes,
velocidade, densidade e temperatura de prétons, e indice Dst. Cortesia de N.
Ness (Bartol Research Institute), D. J. McComas (SWRI) e CDAWeb, e WDC-
Kyoto.
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A Tabela 5.4 mostra, de maneira resumida, os varios dados solares, interplanetarios e
geomagnéticos destes 9 eventos. Dos 9 eventos interplanetérios relacionados a estas
tempestades, 5 eram nuvens magnéticas interplanetarias (“cloud”), 2 eram gjecdes sem
caracteristicas de nuvem magnética (“gj€’), e as demais 2 eram campos comprimidos por
ondas de choque interplanetérias sem uma estrutura de gecdo acompanhando (“nej€’),
mostrados na coluna “IP kind’. Em relacdo as origens solares dessas estruturas
interplanetérias, 7 estavam associadas a CMEs halo completas, indicadas pela cobertura
angular ao redor do Sol, coluna“Ext”, 1 auma CME halo parcia e 1 ocorreu no periodo em
gue o satélite SOHO estava fora de operagdo. Do ponto de vista das velocidades de
expansdo no sol, coluna “Vexp’, 6 CMEs halo completo apresentaram valores superiores a
~900km/s, sendo 5 destes eventos com valores superiores a 1200 km/s. A CME halo parcial
apresentou velocidade de 546 km/s, e 1 CME halo completa foi muito ténue e ndo pode ser
medida. Em relacéo as posi¢des das regides ativas associadas a estas CMESs no disco solar,
mostradas na coluna “AR loc”, a excegdo de uma, todas apresentaram latitude e longitude
menor que 22 graus. A excecdo foi um dos halos completos, que estava relacionado a uma
onda de choque em 1 UA sem estrutura de gecéo acompanhando.

As fontes de campo magnético na direcéo sul, indicadas na coluna “Bs source’, foram: (1)
compressdo do campo pré-existente pela passagem de uma onda de choque, em 3 eventos,
(2) compressdo do campo pré-existente aliado ao campo interno da gecdo, em 4 eventos,
(3) o campo interno da €ecdo apenas, em 1 evento; (4) campo interno da €ecdo
comprimido e intensificado na parte traseira por um feixe de alta velocidade, em 1 evento.
Os tempos de viagem dessas CMEs desde o Sol até a Terra, indicados na coluna “T”,
foram, a excecdo de 2 casos, inferiores a 50 horas, ou sga, menores ou iguais a
aproximadamente 2 dias. Um dos casos excecdo ndo excedeu muito esse valor,
apresentando tempo de viagem de ~53 h, e 0 outro caso excegéo foi a CME halo parcidl,
gue apresentou tempo de viagem de ~73h .

No restante, as demais colunas indicam: “kind” o tipo de atividade no disco solar, pelo
menos 7 estavam relacionadas a explosdes; “ass’ 0 grau de certeza na associacdo entre as
CMEs e os eventos interplanetérios, sendo 1 relagdo univoca e 2 relagdo possivel mas ndo
univoca; “ Shock date/time’ a data e a hora de observacdo de uma onda de choque em 1 UA;

“v17, “v27, “nl” e “n2" as velocidades e densidades antes e depois do choque; “vsh” a
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velocidade do chogque dada por (nl.vl+n2.v2)/(nl+n2); “vpr” a velocidade média de
propagacdo das CMEs desde 0 Sol até a Terra; “Veje' e “Beje’ os picos da velocidade e do
campo magnético das gjegdes, “kp” o indice kp; “D&t” o indice de atividade da corrente de
andl; “ Dst min date/time’ a data e a hora do pico negativo do indice Dst.
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Tablela 5.4 — Par@metros solares, interplanetarios e geomagnéticos relativos as 9 super tempestades geomagnéti cas observadas durante
0 periodo de janeiro de 1997 a abril de 2001.

CME
date/time EXt | vexp | ARloc ass [ohock dateftime |y | y2 | n1|n2| vsh | T | vpr |IPkind |Veje| Beje | kp |Dst| Dst dateftime Bs source
2/5/1998 14:06 |360/1228,5|S15W15|FLA| 1 4/5/1998 02:10 (490|530( 7 |12 | 586 |36,067|1152,2| neje - - 9 [216| 4/5/1998 06:00 sheath Bs
no soho - - - - 2 | 24/9/1998 23:15 |442|610| 10 | 21 (762,73| - - cloud 3 |850| 20 9 [-207| 25/9/1998 10:00 |sheath Bs +cloud Bs
18/10/1999 00:06 (210 (546,15| S20E10 | ? 1 | 21/10/1999 01:34 |364 (450| 13 | 26 | 536 |73,467(565,64| eje 510| 27 8 [237] 22/10/1999 07:00 |back compress eje Bs
4/4/2000 16:32 |360(1927,2| N16W66 |[FLA| 1 6/4/2000 16:02 |400(615]|7,5(17,5|776,25| 47,5 (874,86 neje - - 8 |-321| 7/4/2000 01:00 sheath Bs
14/7/2000 10:54 |360(2177,6| N17EO1 [FLA| 1 15/7/2000 14:18 (600(800| 13 | 31 |944,44| 27,4 |1516,6| cloud 1 |950| 48 9 [-300| 15/7/2000 22:00 cloud Bs
9/8/2000 16:30 |[360(897,8 | N22E12 | ? 1 11/8/2000 18:19 (412(570|2,1|4,2| 728 [49,817|834,18| cloud 1 |620| 34 8 [-237| 12/8/2000 10:00 |sheath Bs + cloud Bs
17/09/2000 17:00
15/9/2000 11:50 [360| nv* | N13EO8 | ? 2 (?)** - - - - - 53,17 | 782 | cloud 3 |800| 34 -201| 17/09/2000 24:00 sheath Bs
29/3/2001 10:26 |360(1510,9| N20W19 |FLA| 1 | 31/3/2001 00:14 |450(575| 34 (130]619,27| 37,8 [1099,4| eje 680| 48 9 |-377| 31/3/2001 09:00 | sheath Bs + eje Bs
10/4/2001 05:30 [360(2679,1| S23W09 [FLA|[ 2 11/4/2001 15:18 [690{80018,5| 25 |1113,1| 33,8 |1229,5| cloud 3 |680| 20 8 |-251] 12/4/2001 00:00 |sheath Bs + cloud Bs

* aCME ndo eravisivel o suficiente pararealizar medidas de velocidade de expanséo
** ndo foi possivel identificar com clareza se houve ou ndo uma onda de choque devido a falta de descontinuidade clara em todos os

parametros.
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CAPITULO 6
CONCLUSOES

Neste capitulo apresentaremos, de forma resumida, as principais conclusdes deste trabalho
de tese. Este trabalho foi um estudo das estruturas geoefetivas observadas no meio
interplanetario nas proximidades da Terra, e de suas origens solares, abordando diversos
aspectos de interesse cientifico basico e aplicado, relacionados a area de estudo conhecida
pelo nome de Clima Espacial.

No Capitulo 3, apresentamos um estudo sobre as gjecdes de massa coronais (CME) solares
observadas pelo instrumento LASCO, referentes ao periodo de janeiro de 1997 e abril de
2001. Estudamos a dindmica das CMEs nas proximidades do sol, concluindo que € egdes
lentas, com velocidades menores que ~200 km/s podem sofrer aceleracdo até distancia de
~6 raios solares, e gegdes mais rdpidas podem sofrer leve desaceleracdo em distancias
maiores de até 30 raios solares. Este estudo permitiu identificar que os mecanismos de
aceleracdo das CMEs atuam de maneira dominante até disténcias da ordem de ~6 raios
solares, e a partir dai os efeitos de dissipacdo de energia e a perda por expansdo comegam a
equilibrar o sistema, fazendo com que as CMESs nd mais ganhem energia cinética e
estabilizem o movimento, ou até mesmo desacelerem. Definimos que as observactes do
instrumento LASCO C3 séo as mais apropriadas para fins de estudo do tempo de viagem de
CMEs até a Terra e estudo de suas caracteristicas em 1 UA, uma vez que os efeitos de
aceleracdo sdo menores e se pode ter uma idéia melhor da energia cinética da CME.

Definimos a velocidade de expansdo lateral das CMEs como sendo a taxa de crescimento

perpendicular a0 movimento principal da CME, a qual concluimos, através de um estudo
estatistico, estar relacionada a velocidade radial da CME. Este resultado nos permitiu
utilizar esta vel ocidade de expansdo para a previsdo de tempo de viagem de CMEs halo até
aTerrae de suas caracteristicas.

No Capitulo 4, estudamos as correspondéncias interplanetarias destas CMEs observadas no

periodo de estudo, tendo sido possivel associar 92 CMES a eventos interplanetérios de

maneira univoca. Destes, 38 possuiam estrutura de gecdo interplanetaria, cujas velocidades
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obtivemos estarem correlacionadas com as velocidades de expansdo medidas nas CMEs.
Este resultado € muito importante, uma vez que nos permite inferir a velocidade das CMEs
em 1 UA a partir de observacfes solares, e este parametro esta diretamente relacionado a
intensidade dos disturbios geomagnéticos. A partir destas mesmas observacdes cal culamos
a aceleracdo média das CMEs na viagem desde o Sol até a Terra, tendo obtido o resultado
de que as CMEs gjetadas com velocidades menores que aproximadamente 450 km/s séo
aceleradas e as g etadas com vel ocidades maiores sdo desacel eradas. Obteve-se também que
essa aceleragdo é uma funcdo do 2° grau da velocidade de expansdo, resultado este
diferente do obtido pelo trabalho de Gopalswamy et a (2000). A partir de um estudo de
nuvens magnéticas interplanet&rias interagindo com feixes rapidos, obtivemos uma
estimativa quantitativa deste efeito em termos geomagnéticos, tendo concluido que
interacBes desta natureza podem duplicar a geoefetividade de estruturas interplanetérias,
tendo que ser levado em conta este fato para fins de previsdo de ocorréncia de distarbios
geomagnéticos.

Finalmente no Capitulo 5, apresentamos véarias aplicacdes das observacOes feitas nos
capitulos anteriores para fins de obtencdo de modelos de previsdo de ocorréncia e
intensidade de tempestades geomagnéticas. Construimos um modelo empirico para prever o
tempo de chegada das CMEs até a Terra, o qua utiliza nosso novo conceito de velocidade
de expansdo das CMEs. Este modelo nos fornece resultados bastante razoaveis, estando o
erro médio de previsdo da ordem de + 28 horas. Este erro ainda é consideravel, porém uma
das vantagens de termos utilizado a vel ocidade de expansdo foi a possibilidade de comparar
nosso resultados com observactes de outras missdes espaciais feitas no passado, as quais
tinham uma geometria de observacdo mais favoravel que a nossa, mas cujos resultados
apresentaram erro médio muito parecido. Isto nos permitiu concluir que efeitos
interplanetarios devem ser bastante importantes para uma previsdo mais precisa, 0 que
requer melhores observacOes espaciais em outros pontos do sistema Sol-Terra. De maneira
mais especifica, CMEs que apresentaram estrutura de ejecdo em 1UA tém tempo de
previsdo previsto com erro menor pelo nosso modelo, ~ + 14h, sendo este um resultado
muito bom. Um teste utilizando o modelo de previsdo de Gopalswamy et al. (2000) revelou

gue este ndo é apropriado quando utilizamos a velocidade de expansdo da CMEs. Quanto a
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localizacdo heliogréfica das regides de atividade no disco solar flares ou erupcdes de
filamento), obtivemos resultados diferenciados dos obtidos por Cane et a. (2000), sendo
gue a gama de longitudes por nos obtidas foi muito maior, de ~70E até ~80W. Embora haja
uma grande concentracdo dessas regides ativas entre os meridianos +50 graus, observou-se
um numero significativo de eventos fora desses meridianos, ou sgja, mais proximos dos
limbos, com uma clara assimetria, sendo maior 0 niUmero de eventos com atividades no
meridiano solar oeste. De posse de todos 0s nossos modelos de previsdo, construimos um
esquema de previsdo do valor de pico do indice Dst a partir de medidas da velocidade de
expansdo das CMEs, para o caso de elas estarem relacionadas a estruturas interplanetérias
do tipo nuvem magnética, tendo obtido resultados bastante bons. Foi feito um estudo do
conjunto completo de dados a partir de trés pontos de vista: (1) desde o Sol, (2) desde o
meio interplanetério, em 1 UA; e (3) desde a magnetosfera, a partir da observacéo de
tempestades geomagnéticas. Dentre os resultados obtidos podemos destacar: (1) que quase
todas as CMEs halo completo apresentam algum disturbio interplanetario em 1 UA (por
exemplo, uma onda de choque), sendo que apenas aproximadamente 5% ndo foram
associadas com nenhuma estrutura; (2) que apenas 12 dos 148 choques por nos
identificados n&o foram correl acionados a nenhum evento solar e outros 2 foram associados
afeixes corrotantes; (3) que 29 de 31 tempestades intensas (Dst < -100 nT) estavam
associadas a CMEs, sendo as outras 2 associadas a feixes corrotantes, e que todas as 9
tempestades super intensas, por nos definidas como Dst < -200 nT, estavam associadas a
CMEs. Andlisando em mais detahes essas 9 super tempestades, obtivemos varias
conclusdes interessantes, algumas das quais iremos destacar: (1) 7 das 9 estavam associadas
a CMEs hao completo, 1 parciad e 1 ocorreu em um periodo em que ndo houve
observacbes do LASCO; (2) 5 eram nuvens magnéticas, 2 eram ejecdes nao-nuvem
magnética e 2 eram apenas onda de choque e bainha; (3) 5 da CMEs halo completas
apresentavam velocidades de expansdo maiores que ~1200 km/s, 1 da ordem de 900 km/s,
ea CME halo parcial da ordem de ~540km/s; (4) as localizagOes das regides ativas no disco
solar, a excecdo de 1, estavam entre + 22 graus de longitude, sendo a excecéo localizada em
N16W66 e relacionada a uma CME halo completa; (5) em 7 das 9 tempestades o campo
comprimido e intensificado da bainha participou da causa da tempestade, sendo que em 3
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casos ele foi a causa exclusiva e em 4 estava combinado com o campo magnético da g ecéo
ou nuvem magnética; (6) em 1 caso 0 campo da nuvem magnética foi o responsavel
exclusivo pelatempestade e em 1 caso o responsavel foi uma compressdo traseira do campo
da gecdo causada por um feixe rapido, relacionado a CME hao parcial mais lenta descrita
acima; (7) os tempos de viagem das CME foram, em 6 casos inferiores a ~50h, em 1 caso
~53h e em 1 caso ~73h, sendo este Ultimo a CME halo parcial.

Os resultados obtidos neste trabalho permitiram um avango na compreensdo das ejecdes de
massa coronas, das relagdes delas com os distUrbios interplanetérios e geomagnéticos.
Pretendemos seguir este trabalho, preenchendo e refinando os modelos, incluindo
possivelmente outros tipos de observagdes, como as de decréscimo de muons relacionados
a raios césmicos, cujas observacfes comecam a ser feitas pelo INPE/OES no Brasil, em
S80 Martinho da Serra — RS, com um detector de muons, e de observacdes a serem feitas
por missdes espaciais como a Solar-Terrestrial Relationship Observatory (STEREO) que
fornecerd dados de CMEs de um ponto de observagdo diferenciado do satélite SOHO. As
Ciéncias Espaciais e Atmosféricas do INPE tém um plano de desenvolvimento de satélites
gue contribuirdo para estes estudos de clima espacial, fornecendo dados complementares
aos das missdes acima mencionadas.
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APENDICE A

IMAGENS DO INSTRUMENTO EIT195 E DOS
CORONOGRAFOS LASCO C2 E C3 REFERENTES AS
SUPER TEMPESTADES DO CAPITULO 5
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1998/05/02 13:42

Fig. A.1 —Imagem do instrumento EIT195 as 13:42 UT do dia 2 de maio de 1998.
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Fig. A.2—In :

Imens dos coonografos LASCO C2 (das sueri ores) as 14:06 e 15:03 UT, e
LASCO C3 (2 centrais e 2 inferiores) as 14:45, 15:42, 16:42 e 17:46 UT, do dia
2 demaio de 1998.
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1999/10/17 23:12

Fig. A.3 —Imagem do instrumento EIT195 as 23:12 UT do dia 17 de outubro de 1999.
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SR05 803 199971071 D08 D 303

Fig. A4 - Imagens do corondgrafo LASCO C2 as 23:50 UT de 17 de outubro de 1999,
00:06, 00:26, 00:50, 01:50 e 02:06 UT do dia 18 de outubro de 1999.
(continua)
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Fi. A.4 - Conclusio -
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Fig. A5 - Iagen do corn()grafo LASCO C3 as 02:42, 06:18, 06:42, 07:42, 08:18 e
08:42 UT de 18 de outubro de 1999.
(continua)
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Fig. A5 - Conclusio
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2000/04/04 16:37

Fig. A.6 — Imagem do instrumento EIT195 as 16:37 UT do dia 4 de abril de 2000.
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ASCO C2 as 15:06, 16:32 e 16:54 UT de 04 de abril

Fig. A.7 - Imens do cor
de 2000.

onografo L
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Fig. A8 - agen do coronografo LASCO C3 as 16:, 17:18, 17:42, 18:18, 18:42 e
19:42 UT de 04 de abril de 2000.
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2000/0711410:24

Fig. A.9 — Imagem do instrumento EIT195 as 10:24 UT do dia 14 de julho de 2000.
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F/14 114955005 /07 /14 1018
Fig. A.10 — Imagens dos coronégrafos LASCO C2 (duas superiores) &s 10:54 e 11:06 UT,
e LASCO C3 (2 centrais e 2 inferiores) as 10:42, 11:18, 11:42 e 12:18 UT, do
dia 14 de julho de 2000.
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2000/08/09 16:36

Fig. A.11 — Imagem do instrumento EIT195 as 16:36 UT do dia 9 de agosto de 2000.
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Fig. A.12 - Imags do coronografo LASCO C2 as 16:06, 16:30, 16:54, 17:06 e 17:30 UT
de 09 de agosto de 2000.
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Fig. A.13- Imagensdo coronégrafo LASCO C3 as 17:42, 18:18, 18:42, 19:42 e 20:18 UT
de 09 de agosto de 2000.
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2000/09/1511:00

Fig. A.14 — Imagem do instrumento EIT195 as 11:00 UT do dia 15 de setembro de 2000.
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Fig. A.15 - Imags do coronografo LASCO C2 as 11:26, 11:50, 12:06, 12:26 e 12:50 UT
de 15 de setembro de 2000.
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Fig. A.16 - Imags do coronégrafo LASCO C3 as 12:8, 12:42, 13:42, 14:18, 14:42 e
15:18 UT de 15 de setembro de 2000.
(continua)
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Fig. A.16 — Conti nagéo
(continua)
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Fig. A.16 - Conclusdo
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2001/03/2910:14

Fig. A.17 — Imagem do instrumento EIT195 as 10:14 UT do dia 29 de marco de 2001.
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Imags do coronografo LASCO C2 as 10:06, 10:26, 10:50, 11:06 e 11:26 UT
de 29 de marco de 2001.

Fig. A.18 -
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13:42 UT de 29 de margo de 2001.

208

Fig. A.19 - Imags do coronégrafo LASCO C3 10:2, 11:18, 11:42, 12:18, 12:42 e



2001/04/10 05:24

Fig. A.20 — Imagem do instrumento EIT195 as 05:24 UT do dia 10 de abril de 2001.

209



2001 SR o 825
Fig. A.21 - Imagens do coronégrafo LASCO C2 as 05:06, 05:30, 05:53, 06:06 e 06:29 UT
de 10 de abril de 2001.
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Imagens do coronografo LASCO C3 as 05:18, 05:42,
08:18 UT de 10 de abril de 2001.
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Fig. A.22 -
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