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Este trabalho apresenta uma introducao a propagagao das ondas de choque nao colisionais no espaco inter-
planetério. Inicialmente, sdo apresentados conceitos basicos envolvendo a propagacdo de informagdo em gases
ordindrios e em plasmas, os modos de ondas presentes num plasma e o seu escarpamento levando a formacao de
ondas de choque. A seguir sdo introduzidos alguns tipos de choques presentes no espago interplanetario: frentes
de choque planetdrias, choques transientes devido as remanescentes de ejecGes coronais de massa e choques
corrotantes devido a interacao de feixes réapido e lento do vento solar. Os choques também podem ser classi-
ficados quanto & diregdo de propagacgdo - se afastando do Sol ou se propagando em dire¢do ao Sol - e se sdo
originarios devido ao escarpamento de ondas magnetossonicas do modo lento ou rapido. Finalmente, um exemplo
de observagao de parametros de um choque transiente frontal rdpido, com dados medidos no vento solar préximo
a Terra e de seus efeitos na magnetosfera terrestre é apresentado.

Palavras-chave: vento solar, clima espacial, magnetosfera, ondas MHD.

An introduction to the collisionless shock waves propagating through the interplanetary space is presented.
Basic concepts related to the propagation of information in ordinary gases and plasmas are reviewed. The wave
modes in plasma and their steepening to shock waves are discussed. The shocks found in interplanetary space
- planetary bow shocks, transient shocks driven by interplanetary coronal mass ejections and recurrent shocks
due to the interaction of high-speed and low-speed solar wind streams are also discussed. Shocks can also be
classified according to their propagation direction - away or toward the sun (forward and reverse shocks) and
according if they are fast or slow mode magnetosonic waves steepened (fast and slow shocks). Finally, an ex-
ample of calculated parameters for a transient interplanetary shock observed in solar wind near earth and its

magnetospheric effects is presented.

Keywords: solar wind, space weather, magnetosphere, MHD waves.

1. Introducao

O Sol, além de ser para nds fonte de luz e calor, ema-
na continuamente um fluxo de particulas carregadas
chamada de vento solar. Este fluxo de particulas car-
regadas é permeado por um campo magnético de origem
solar, conhecido como campo magnético do meio in-
terplanetario. O vento solar se propaga a partir do
Sol e ao encontrar os planetas, um obstdculo a sua
propagacao, da origem as magnetosferas planetarias.
A existéncia destas magnetosferas é independente do
planeta ter ou nao um campo magnético gerado interna-
mente (intrinseco), embora a natureza da magnetosfera
dependa fortemente deste fato. Para os planetas que
nao tenham um campo magnético intrinseco, o vento
solar induz uma magnetosfera através da interagao com
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a atmosfera superior ou com a ionosfera do planeta [1].

A matéria que constitui o meio interplanetario é
um plasma, um tipo especial de fluido composto de
particulas méveis carregadas. Estas particulas car-
regadas podem interagir através dos campos elétricos
e magnéticos que produzem. Estas interagoes sao de
longo alcance e dao origem aos chamados movimen-
tos coletivos (movimentos onde muitas particulas se
movem coerentemente). Dentre as manifestagbes dos
numerosos tipos de movimentos coletivos encontram-
se as ondas ou modos de plasma. Todos esses modos
podem interagir nao linearmente, dando origem a um
comportamento nao linear e turbulento.

Uma propriedade tipica de muitos fluidos é o es-
carpamento? de ondas para formar ondas de choque.
Tais ondas de choque estao também presentes na frente

2Do inglés steepening, que significa algo que se torna mais ingreme, mais acentuado, empenamento, escarpamento.
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de objetos que se movem com velocidades supersonicas.
Na descri¢ao de um fluido ideal, ondas de choque po-
dem ser vistas como descontinuidades, através das quais
as propriedades do meio, tais como densidade, tempe-
ratura e velocidade, mudam de maneira abrupta. A
descricao de um fluido ideal considera que as forgas
intermoleculares e o volume ocupado pelas moléculas
sdo negligencidveis, de maneira que os fluidos obede-
cem a uma equagao de estado como a lei do gas ideal
[2]. Ademais, se considera o fluido como adiabatico, isto
é, nao ha aquecimento resultando de processos dissipa-
tivos - viscosidade, condutividade térmica e absorcao
ou emissao de radiacao.

Podemos ainda dizer que ondas de choque surgem
em conseqiiéncia de efeitos de compressibilidade, os
quais se tornam importantes quando a velocidade do
fluxo se aproxima da velocidade do som. Na propagacao
de avibes supersonicos na atmosfera este fenémeno é
intuitivamente claro; a transmissao da informacao se
dé através das colisbes entre as moléculas do gas. A
questao é mais dificil quando se estuda o espago inter-
planetario, um plasma tao rarefeito que as colisoes entre
particulas se tornam muito raras, com o livre caminho
médio sendo da ordem do tamanho do sistema.

Como mencionado por [3], por muitos anos pairou a
duvida se ondas de choques poderiam existir em plas-
mas nao colisionais. A sugestdo da existéncia de uma
onda de choque interplanetaria foi feita pela primeira
vez em 1953 por T. Gold [4] para explicar o comego
subito de perturbacgbes magnéticas na Terra. Em 1962,
I.A. Axford e P.J. Kellogg, independentemente, predis-
seram que uma onda de choque se formaria em frente
a magnetosfera da Terra [5, 6]. Eles argumentaram
que a Terra é um obstaculo no caminho do vento solar
supersonico, e como conseqiiéncia, a exemplo do que
ocorre num fluido ordinario, uma onda de choque deve-
ria se formar. A confirmagdo da existéncia desta onda
de choque aconteceu no inicio da década de 1960 [3]. A
sonda Explorer 12 forneceu, durante 4 meses ao longo
do ano de 1963, medidas de boa qualidade das fronteiras
da magnetosfera, percorrendo a magnetosfera externa
(regiao entre a plasmasfera e a magnetopausa), a mag-
netopausa e a bainha magnética. As regides da magne-
tosfera estao ilustradas na Fig. 1. Em 1964 foi repor-
tada uma grande frente de choque formada no vento
solar a frente da magnetosfera por medidas da sonda
IMP-1/Explorer 18 [7]. Nos anos seguintes tornou-se
claro que os campos eletromagnéticos no plasma podem
alterar o movimento das particulas em uma maneira
similar a colisoes ordindrias. Essas variagoes fornecem
a dissipagao necessaria para formar um choque. Ou-
tros dados, além dos mencionados anteriormente, con-
firmaram a presenga de choques. No vento solar propri-
amente dito, um choque transiente foi identificado pela
primeira vez nos dados de plasma e campo magnético
obtidos pela sonda Mariner IT (medidas realizadas entre
1962-1963) [8].
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Figura 1 - Ilustracdo de um choque estacionédrio presente no
meio interplanetirio - Frente de choque planetaria da mag-
netosfera terrestre.  Fonte: adaptado de Oulu University.
http://www.oulu.fi/~spaceweb/textbook/magnetosphere.html.

E objetivo deste trabalho apresentar uma in-
trodugao sobre a propagacao de choques nao colisio-
nais no vento solar. Este trabalho constard de uma
breve revisao sobre a propagacao de ondas de som e
de choques em gases ordinarios, sobre a propagagao de
ondas em plasmas e, finalmente, abordara a formacao
dos tipos de choques no vento solar. Como um exem-
plo, apresentam-se dados observacionais que mostram
a variacao dos parametros do vento solar através de um
choque interplanetario e seus efeitos sobre a magnetos-
fera terrestre.

A estrutura fina das frentes de choques somente
pode ser descrita pela tedrica cinética de plasmas.
Entretanto, a descricao macroscopica do plasma pré-
choque e pés-choque pode ser fornecida por uma teoria
de fluidos magnetoidrodindmicos (MHD). Esta serd a
abordagem no presente artigo.

2. Propagacao de informacao e ondas
de choque em gases ordinarios

Em todos os movimentos ondulatérios, energia e mo-
mento se propagam de um ponto a outro, sem que haja
transporte de matéria. O som é resultado de movimen-
tos ondulatérios, nada mais sendo do que uma sucessao
de ondas de compressao e rarefacao se propagando no ar
e em outros materiais. O ar é, por sua vez, constituido
por uma infinidade de moléculas que estdo em constante
movimento e que colidem umas com as outras. Quando
uma onda de compressao sonora é emitida, as moléculas
de ar mais proximas da fonte sao empurradas na direcao
do movimento, comunicando as outras moléculas mais
afastadas, por colisdo, o impulso recebido. Essas, por
sua vez, empurram as moléculas da camada seguinte e
assim a compressao se propaga através do ar, formando
uma onda sonora (ver [2, 9]).
A velocidade do som é dada por:

kT
Co=\/2 =\, = VORT. (1)
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onde v é a razao de calores especificos a pressao e
volume constante (y = ¢p/cy), p é a pressdo de gés
(NkT), N é a densidade numérica, k é a constante
de Boltzmann, T é a temperatura do gés, p é a den-
sidade de massa, m é a massa atdmica/molecular do
gas constituinte do meio e R é a constante dos gases.
Nota-se que a velocidade do som independe da den-
sidade do meio, sendo, basicamente, uma funcao da
temperatura do mesmo. Isso pode ser explicado, pois,
como as moléculas do ar devem deslocar-se ao longo
de uma distancia relativamente grande (a chamada
livre trajetéria ou livre caminho médio) antes de atin-
girem as moléculas da camada seguinte, a velocidade de
propagacao é essencialmente determinada pela veloci-
dade térmica das moléculas.

A Fig. 2 apresenta o perfil em 2 dimensoes das on-
das sonoras emitidas por um objeto fonte (tridangulo
preenchido) que se propaga em um meio com veloci-
dade V. Na Fig. 2a a fonte é estaciondria e na 2(b) ela
estd em translagao com velocidade menor que a do som.
O caso (2¢) é para uma fonte movendo-se a velocidade
do som e o caso (2d) é para uma fonte movendo-se a
velocidade supersonica.

a)
V<c

Fonte estaciongria

Fonte em movimento  Fonte em movimento Fonte em movimento
subsdnico com velocidade Cs supersinico

C,
sin (0) = —
%

Figura 2 - Caracteristicas de propagacao das perturbacdes de
acordo com a relacdo entre a velocidade de propagagao e a ve-
locidade caracteristica do meio, aqui Cs.

Cone de Mach

Nota-se que a velocidade do som determina um hori-
zonte de informagao, no qual qualquer informagao sobre
perturbacoes no meio pode se propagar somente com
velocidade menor ou igual a Cs. O horizonte de in-
formagao determina a distancia espacial na qual a onda
sonora se propagou, em um dado tempo. Este horizonte
é representado na Fig. 2 pelas curvas identificadas por
r1, T2 € r3. Se 0 objeto fonte estd sem movimento de
translagao (Fig. 2a), as cristas das ondas aparecem
como circulos concéntricos e igualmente espagados. O
espacamento entre as cristas de onda estd relacionado
com a freqiiéncia de vibracao do objeto-fonte e com a
velocidade de propagacao das ondas no meio. Se o obje-
to estd em movimento de translagao (Figs. 2b-d), as
cristas de onda ficam mais proximas a frente do objeto
e mais afastadas na parte posterior. Quanto mais rapi-
damente se deslocar o objeto, mais préximas ficam as
cristas a frente, e mais afastadas na parte posterior. A
medida que a velocidade do objeto passa a se aproximar
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muito da velocidade de propagacao das ondas (V = Cy,
Fig. 2c) as cristas, logo & frente do objeto, passam a
se sobrepor, formando uma crista unica bem mais alta
que as geradas no caso estacionério.

Quando um objeto se desloca na atmosfera, ocorre
um processo similar, em que as ondas se propagam por
expansao esférica. As principais diferencas decorrem do
fato da propagacao das ondas ser tridimensional e nao
bidimensional. Neste caso, as cristas sao representadas
por esferas, no lugar de circulos. As ondas geradas na
atmosfera sdo ondas de pressao (como as ondas sono-
ras) cuja velocidade de propagacéo é a do som no meio
propagante, no caso, o ar.

A formacao de uma onda de choque em gases or-
dindrios pode ocorrer, por exemplo, quando os gases
quentes formados em uma explosao deslocam o ar cir-
cundante, ou quando o ar é empurrado para os lados
pelas asas e pela fuselagem de um avidao ou projétil
supersonico. Neste caso, a velocidade térmica das
moléculas nao é suficientemente alta para fugir a per-
turbacao (ou objeto) que avanca e as ondas comegam
a se empilhar umas sobre as outras, com o resultante
aumento de densidade. A Fig. 2d ilustra esse exem-
plo; observa-se que as ondas emitidas pelo objeto fonte,
que se desloca a uma velocidade maior que a do som,
alcangam as ondas emitidas anteriormente. Nao existe
mais uma fonte geradora de ondas esféricas como nos
casos ilustrados pelas Figs. 2a-c, mas sim uma frente
de onda que forma um cone em trés dimensoes ou um
par de linhas em duas dimensoes. O cone é chamado
de cone de Mach, e esta ilustrado em duas dimensoes
na Fig. 2.

No caso em que a fonte viaja exatamente com a ve-
locidade do som, as perturbacoes geradas concentram-
se no ponto onde se encontra a fonte (Fig. 2¢). Em
regimes supersonicos (V' > C;), a fonte percorre
distancias maiores que as perturbagoes geradas, em vir-
tude de sua maior velocidade. Para um dado intervalo
de tempo At, por exemplo, as perturbagoes percorrem
uma distancia CsAt, enquanto a fonte percorre V At.
Isto explica o surgimento de uma regiao conica onde as
perturbacoes serao percebidas. Fora dessa regiao, tudo
se passa como se nao houvesse nenhuma perturbagao
no escoamento. O angulo do cone de Mach é dado pela
equagao:

sin(f) = % (2)

Romper a barreira do som significa viajar a uma
velocidade superior a do som, o que significa um
ntmero de Mach (em homenagem ao fisico austriaco
Ernst Mach (1838-1916) estudioso dos fenémenos on-
dulatérios), definido por M = V/Cs , maior que a
unidade. Velocidades subsonicas tém M < 1 e su-
personicas M > 1, e as que ultrapassam M > 5, sao
ditas hipersonicas. O numero de Mach da uma estima-
tiva da quantidade de energia processada pelo choque.
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A Fig. 3 mostra o perfil de pressao se propagando
em uma unica dimensao espacial e ilustra como uma
onda compressional sofre escarpamento para formar
uma onda de choque. Os pontos A e B indicam a crista
e o vale da onda, respectivamente. O eixo y indica a
amplitude de pressao e o eixo x a distancia. No tempo
t, a onda é uma onda sonora nao perturbada. Se a ve-
locidade do fluido é descrita por um processo adiabatico
como Cj, e se o coeficiente adiabatico v >1, a veloci-
dade do som serd maior no ponto A(pico da onda com-
pressional, onde a pressao é maior do que a frente ou
atras do pico) do que no ponto B. O pico ird entao
alcangar a parte da onda a frente dele (ondas no ins-
tantdneo t1 a to) e a onda ird se escarpar, até degenerar
em uma frente de choque (t3). A onda se mantém incli-
nada e muda de forma & medida que se propaga (1 a ts),
até o fluxo se tornar nao-adiabético. Efeitos viscosos e
de condugao de calor entao se tornam importantes e
uma onda de forma permanente (choque) desenvolve-se
no fluido, onde um balanco € atingido entre dissipagao e
escarpamento. A velocidade da onda depende da ampli-
tude; no caso do som, um objeto movendo-se através do
ar tem que tirar o ar do caminho; a perturbagao pro-
duzida é um degrau de pressao, com a pressao maior
atras da frente de onda do que na regiao nao pertur-
bada ainda nao atingida pela onda [3].

YJL

X

Figura 3 - Ilustracao do processo de escarpamento de uma onda
compressional para formar uma onda de choque. Fonte: Adap-
tado de Parks (1991).

A distorcao das formas de onda é um resultado da
nao linearidade das equagbes da dindmica de gds. As
razoes fisicas para a distorcdo devem-se ao fato das
cristas de onda viajarem relativamente mais rapido, de-
vido a maior velocidade com que se propagam através
do fluido (maior velocidade do som) bem como devido
ao fato que elas sao carregadas para frente mais rapida-
mente junto com o fluido (maior velocidade do gés). Os
vales viajam relativamente mais lentamente, pois nesta
regiao ambas as velocidades sao menores.

As leis de conservacao de massa, momento e ener-
gia formam a base para as equagoes de um fluxo nao
viscoso de um gas nao condutor e nao supoem, neces-
sariamente, a continuidade das varidveis do fluxo, po-
dendo ser aplicadas a regioes de fluxo onde as variaveis
sofrem uma mudanca descontinua. Do ponto de vista
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matematico, uma descontinuidade é o caso limite de
gradientes muito grandes, mas finitos nas varidveis de
fluxo através de uma camada cuja espessura tende a
Z€ro.

O salto de entropia de um gds comprimido por um
choque aumenta com a intensidade do choque. O au-
mento na entropia indica que processos dissipativos ir-
reversiveis (viscosidade, condugdo de calor no fluido)
ocorrem no choque. O mecanismo dissipativo controla
apenas os valores dos gradientes das varidveis de fluxo
na camada de transicao, mas nao afeta os saltos nes-
sas quantidades entre os estados inicial e final. As on-
das de choque normalmente sao de compressao; ondas
de choque de rarefacao sao mais improvaveis, pois a
entropia de uma substancia nao pode ser diminuida
por processos internos apenas, sem transferéncia de
calor a um meio externo. Elas seriam mecanicamente
instéveis [3, 10].

Em um gés ordindrio, a informagao sobre o estado
do sistema é transmitida pela onda sonora. Ocorre
transmissao de informacgao através da perturbagao que
se propaga, o pulso de pressdo/onda sonora. O hori-
zonte de informagao é determinado pela velocidade do
som. A perturbagcao é detectada apenas dentro do hori-
zonte de informagao. A onda sonora no ar é uma onda
compressiva, o que significa que a densidade aumenta
com o aumento da pressdo. A expressao utilizada para
a velocidade do som (Eq. 1) baseia-se em vérias su-
posicoes: onda de pequena amplitude - viscosidade,
atrito e conducao de calor nao sao importantes; com-
pressao adiabdtica/isentrépica; o gds segue a lei do gds
ideal (P = NkT).

Uma onda de choque viaja mais rapidamente que
a velocidade tipica da informacao e muda o estado do
meio através do qual viaja. No referencial do choque o
choque é estacionario. O lado upstream ou pré-choque é
o lado de baixa entropia, no qual o gés flui no choque. O
lado downtream ou pds-choque é o lado de alta entropia.
No choque, processos irreversiveis comprimem o gas e
Cs muda. No lado pés-choque, toda perturbacao de
pressao pode se propagar contra o fluxo para o choque.
A velocidade do som Cy independe da freqiiéncia (isto
somente é vélido para ondas de pequena amplitude) e
a posicao do choque é o horizonte de informagao de to-
dos os comprimentos de onda ou freqiiéncias. O choque
terd sua posicdo nos menores comprimentos de onda
suportaveis e terd a largura mais fina possivel. Para
um gés ordinario, o choque é uma descontinuidade, e a
largura do choque ¢é limitada pela viscosidade e atrito,
sendo de alguns livres caminhos médios colisionais ape-
nas [10].

3. Propagacao de ondas em plasmas nao
colisionais

No espago interplanetario, o livre caminho médio é
muito grande, uma vez que a densidade é baixa e
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as colisoes entre particulas sao raras. O papel na
propagacao de informagoes, que num gas ordindrio é
desempenhado por colisdes, no plasma interplanetario
é representado pelas interacgoes eletromagnéticas entre
as particulas dos plasmas, interagoes Coulombianas que
permitem a formacgao de choques [11].

Um plasma é uma colegao de particulas cons-
tituida por particulas neutras, elétrons livres e dtomos
ou moléculas eletricamente carregados chamados ions.
O plasma é geralmente considerado o 4° estado da
matéria; em decorréncia do aquecimento, as forgas de
ligacdo das moléculas sdao modificadas quando ocorre
transicao entre os estados sélido, liquido, e gasoso.
No caso de um gés, ao se fornecer mais calor ao sis-
tema, a estrutura da camada eletronica comeca a perder
sua coeréncia sob o impacto de colisoes cada vez mais
violentas. Ao invés de dtomos gasosos, o gds quente
tem suas partes separadas, ions e elétrons, formando
um plasma. Acredita-se que cerca de 99% da matéria
visivel do Universo est4 na forma de plasma. A palavra
plasma vem do grego e significa obra modelada ou
moldada [3, 12].

Um plasma também tem grande habilidade de
sustentar uma imensa variedade de fendémenos ondu-
latérios. Exemplos incluem ondas eletromagnéticas
transversais de alta freqiiéncia e ondas de plasma ele-
trostaticas. As ondas sao caracterizadas por uma
relagao de dispersao, que é uma relagao funcional entre
a freqiiéncia de onda w e o numero de onda k, e por
sua polarizagao [3, 12]. A propagacao de ondas é uma
importante maneira de se obter informacoes sobre um
sistema fisico.

Trés abordagens sao normalmente utilizadas para
se estudar plasmas: a teoria do centro de guia ou teo-
ria orbital de primeira ordem, que descreve a dinamica
de uma tnica particula na presencga de campos eletro-
magnéticos; a abordagem estatistica, que trata das pro-
priedades de equilibrio e nao-equilibrio de uma colegao
de particulas carregadas, através da funcao de dis-
tribuicao; e a abordagem de dindmica de fluidos, na
qual o plasma é tratado como um tnico fluido ou como
constituido por varios fluidos, com cada espécie de
particulas (elétrons, fons e particulas neutras, se pre-
sentes) sendo descrita pelas equagbes de conservagao
de massa, energia e momento, complementadas pelas
equagoes de Maxwell.

Para descrever o vento solar, podemos usar a apro-
ximagao magnetoidrodinamica (MHD), que descreve o
plasma como um tunico fluido e no limite de baixas
freqiiéncias. A abordagem MHD é, portanto um ramo
da mecanica dos meios continuos que lida com o movi-
mento de material eletricamente condutor na presenca
de campos eletromagnéticos. Ela ignora a identidade de
particulas individuais e considera somente o elemento
do fluido. Ela ainda incorpora os efeitos que surgem do
movimento de um fluido eletricamente condutor através
de um campo magnético. Dentro desta abordagem, as
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ondas de Alfvén e a magnetossonica sdo as responsaveis
pela propagacao de informacéo através do plasma mag-
netizado [3, 12, 13].

Para um plasma como o vento solar, onde o fon HT
tem grande predominancia (mais de 90%), juntamente
com elétrons, a abordagem mais simplificada deveria
ser a de um modelo de dois fluidos. As solucoes gerais
nao sao facilmente obtidas, pois os movimentos dos
elétrons e dos fons estao acoplados. Entretanto, com
algumas consideragoes, é possivel reduzir as equacgoes
de dois fluidos para um tunico fluido, mais simples de
estudar e ao mesmo tempo permitindo ainda obter in-
formacoes significantes sobre o comportamento basico
do vento solar. As consideragoes feitas envolvem supor
uma neutralidade macroscopica e considerar fenémenos
de baixas freqiiéncias (ou altos tempos caracteristicos).

Para tratar um plasma como um tnico fluido con-
dutor usam-se as varidveis macroscopicas e suas cor-
respondentes equacoes de conservagao hidrodinamicas.
Considerando-se apenas fendmenos de baixa freqiéncia
em fluidos altamente condutores imersos em campos
magnéticos, a teoria de um fluido é conhecida como a
aproximacao MHD. Devido ao movimento de particulas
carregadas, densidades de carga e de corrente apare-
cem nas equagoes de conservagao e conseqiientemente
as equagoes de Maxwell devem ser utilizadas para fechar
o sistema de equagoes.

As equacgoes de Maxwell sao utilizadas na teoria
MHD com algumas aproximacoes. Por exemplo, nao se
considera a polarizagao e a magnetizacao da matéria, e
nem a corrente de deslocamento. A corrente de deslo-
camento pode ser negligenciada ja que a teoria MHD
supoe baixas freqliéncias, como veremos a seguir.

Dalei de Ampere: VxB = M0J+ﬂo€o%, podemos
escrever, aproximadamente, que: Jy; = o€, |%—I;3’ R
@ e lod = u,0F, onde J; é a corrente de desloca-
mento e a ultima expressao é a forma simplificada da lei
de Ohm (ver mais adiante). Comparando as ordens de
grandeza destes dois termos e considerando 7 uma es-
cala de tempo caracteristica temos: 24 ~ % ~ Lo
Como a suposicao para fluidos MHD é que a condutivi-
dade elétrica é muito grande e £, = 107! Faraday/m,
tem-se que, no limite de baixa freqiiéncia (tempos lon-
gos), Jg < J. Considera-se ainda que a neutralidade
macroscopica ¢ mantida e entao a densidade de cargas
elétricas liquida é zero.

A forma mais geral da lei de Ohm ¢é ([12], p. 233):

m 0J 1 -
Y vy.p =
ne2 Ot  ne

E+VxB- ~JxB-1J,
ne g

sendo que o 2° termo do lado esquerdo desta equacao
é o divergente da pressdo de plasma de elétrons. O
uso desta equacao na aproximacao MHD considera as
seguintes aproximagoes: todas as derivadas temporais
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sao negligenciavelmente pequenas (variagoes lentas), o
plasma é um plasma frio (V - P, = 0) e o efeito Hall
(2° termo da direita) é negligencidavel. Com isto, a lei
de Ohm toma a forma:

J=0(E+V xB). (3)

Assim, as equagOes bésicas utilizadas na teoria
MHD (no sistema MKS) sao [12]:
a equacao da continuidade,

dp
— +V.-pV=0 4
a equacao do movimento,
Puv_ixB_v (5)
th - p7
as equagoes simplificadas de Maxwell,
0B
VXE=—-—— 6
xB=-" (6)
V x B = uod, (7)

e a lei de Ohm em sua forma simplificada:

J=0(E+V xB). (8)

Para completar o sistema deve-se ainda incluir uma
equagdo para a conservagao de energia [12; 14], dada
por:

D /3 3 .
2 P VAR V4 . P.-V)-V=
D <2p>—|—2pV +V-q+(P-V)

J-E-V-(JxB)-p,V-E,

onde o 1° termo da esquerda representa a taxa total
de variacao da densidade de energia térmica no plasma
em um referencial movendo-se com velocidade global
V'; 0 2° termo representa a energia térmica transferida
ao volume devido ao movimento das particulas e que
controla a taxa de variagao da densidade de energia
térmica; o 3° termo da esquerda representa o fluxo de
calor e 0 4° termo representa o trabalho feito sobre o
elemento de volume pelas forcas de pressdo (normal e
tangencial). Os termos do lado direito representam: o
1°, o trabalho feito no elemento de volume pelo campo
elétrico do referencial que se move com velocidade V e
0 2° e 3° termos a densidade de corrente de carga de
conveccao e condugdo, respectivamente. A convecgao é
devida ao fluxo de carga espacial com velocidade V e a
condugao é devida a densidade de corrente de carga no
referencial com velocidade global V.

Muitos tratamentos evitam introduzir a conservagao
de energia explicitamente e ao invés disso, utilizam
uma equagao adicional para a hipdtese de que nao ha
variacao na entropia de um elemento de fluido enquanto
ele se move através do sistema. Isto significa considerar
a equacdo de estado adiabético [13]: < (pp~7) = 0.
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Na Eq. (8) é possivel fazer uma outra aproximagao;
ao considerar-se que o fluido tem condutividade infinita
(teoria MHD ideal), a lei de Ohm simplifica-se para:

E+VxB=0. (9)

A partir do rotacional da Eq. (8) e usando-se as
Egs. (6) e (7), obtém-se uma equagdo que descreve
as variagoes espaciais e temporais do campo magnético
[12]

0B = 1

— =Vx(VxB)+

’B. 1
ot MOUOV (10)

Na Eq. (10), o primeiro termo do lado direito é o
termo de fluxo ou de convecgao e o segundo é o termo
de difusdo. A razao entre os dois termos é chamada de
ntimero de Reynolds magnético (R, = VL/Nm, Nm =
1/(po0oo) ), onde L é o comprimento caracteristico das
variagOes espaciais. Quando R,, > 1, o termo de di-
fusdo pode ser ignorado e o resultado é que plasma e
linhas de campo magnético se movem juntos, levando
ao fendomeno conhecido como congelamento das linhas
de campo. A partir da Eq. (10), considerando ape-
nas o termo de fluxo, pode-se fazer um paralelo entre
a mesma e a equacao da vorticidade para um fluido or-
dindrio, sem viscosidade e homogéneo. A equacao da
vorticidade leva ao teorema de Kelvin-Helmholtz ([15],
que para fluidos magnetizados poderia ser enunciado
como [3]:

- O fluxo de um campo magnético através de qual-
quer contorno fechado movendo-se com o fluido é cons-
tante.

- Os elementos de fluido que estao sobre uma linha
de campo magnético permanecerao na mesma linha de
campo.

Isto significa que o fluxo magnético através de qual-
quer contorno arbitrario movendo-se com o fluido é
constante no tempo, %‘f = 0. Esta limitagao implica em
que os tubos de fluxo individuais devem se mover exa-
tamente junto com o fluido, desde que qualquer movi-
mento relativo entre os tubos de fluxo e o fluido violara
a condigao de conservagao de fluxo magnético. Também
implica em que dois sistemas de plasma diferentes nao
poderao se misturar e serao separados por uma fron-
teira que apresentard uma lamina de corrente.

Num gés ordinario, a estabilidade de um choque
ocorre devido ao balanco entre o escarpamento da onda
e a viscosidade do meio. Numa onda sonora, a regiao
mais densa alcanca a regiao de ar mais lento a frente; a
onda cresce e se torna tao ingreme que atinge o ponto de
virar (emborcar, ou quebrar). No entanto, o transporte
de momento por moléculas individuais do gas através
de colisoes das moléculas mais rdpidas com as mais
lentas traz a parte mais lenta do gas a velocidade da
onda. A viscosidade molecular é mais eficiente quando
a espessura da frente de choque é da ordem do livre
caminho médio de colisoes. Nessa espessura, o escarpa-
mento e a viscosidade se balangam, formando ondas de
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choque estacionarias, as quais apresentam uma varia¢ao
em forma de degrau na velocidade, densidade e pressao
do gas.

Em um plasma sem colisoes algum outro processo
deve contrabalancar o escarpamento. Este processo é a
dispersao de ondas e a agao de campos eletromagnéticos
[11]. A teoria MHD, no entanto, ndo inclui efeitos
cinéticos (efeitos de particulas individuais). Ela nao
pode nos dizer como a dissipagao num choque se origi-
na ou qual serd a estrutura de um choque. Porém, a
teoria MHD ¢é bem adequada para descrever as quan-
tidades macroscépicas do plasma nas regioes pré e pds
choque (upstream e downstream,).

Enquanto na dinamica de gases ordinarios existe
apenas uma velocidade caracteristica do meio, a veloci-
dade do som, e conseqiientemente apenas um tipo de
onda de choque, a sénica, em um plasma a situacao é
mais complicada. Na teoria MHD existem trés veloci-
dades caracteristicas: a velocidade do som, a veloci-
dade de Alfvén e a velocidade magnetossénica. Con-
seqiientemente, haverd varios tipos de choques MHD:
choques rapidos, choques do tipo lento e trés catego-
rias de choques do tipo intermedidrio, dependendo da
velocidade da superficie do choque relativa a outras ve-
locidades caracteristicas.

4. Equagoes de Rankine-Hugoniot

Todos os tipos de choque e todos os tipos de superficies
descontinuas em um fluido MHD devem satisfazer as
relagoes fisicas fundamentais chamadas de equacoes de
Rankine-Hugoniot. Elas sao as equagoes fundamentais
para o caso de uma superficie plana de descontinuidade
através da qual ha um salto nos campos fisicos do lado
pré-choque, doravante indicados pelo sub-indice 1, para
o lado pés-choque, indicados pelo sub-indice 2. Para
obter as equacoes que descrevem o salto nas quanti-
dades fisicas, supoe-se que o campo, em cada um dos
lados do choque, é constante e entao as mudangas ocor-
rem somente na estreita regiao do choque em si. As
quantidades escalares bésicas sao a densidade de massa
p e a pressdo total P (isotrépica). As quantidades veto-
riais basicas sao a velocidade do vento solar v e o campo
magnético B. Os componentes dos campos vetoriais ao
longo da normal ao choque, 7, sao denotados pelo subs-
crito n e os componentes perpendiculares a normal ao
choque, ou seja, tangenciais a superficie do choque, sao
denotados pelo subscrito ¢ [3, 16].

As equagoes de Rankine-Hugoniot para uma descon-
tinuidade MHD estabelecem uma relagao entre as quan-
tidades pré e pds choque, relativas a um referencial com
origem na superficie fixa ou mével de descontinuidade.
A partir da equagao da conservagao de massa obtém-se:

P11V = P2U2n. (11)

Da equagao da conservagao de fluxo de momento

o7

tem-se, para a direcao normal a superficie de choque:

2+ P+ ! 2.+ Pyt 2 (12)
v —_— = v —_—
P1V1y 1 2,UJ() P2V2y 2 2#0’

e para a componente tangencial a superficie do choque:

B, B B, B
= P2V2p Vot + Z =3 (13)
0

P1V1n V1t +

A conservagao de energia é representada por:

2 5P B? B, B
(P1U1 T o1 T u) Vip — 1¢V1t _
2 2 1o o
v2 5P B2 B, Byv
(Pz 2 Jr2+2t> Vo — 2t 2:&7 (14)
2 2 o o

enquanto a conservagao do fluxo magnético é dada por:

By, = Bay, = By, (15)

A partir da Eq. (6), com a suposi¢ao que %—]t?' =0,
tem-se que a componente tangencial do campo elétrico

deve ser continua. Fazendo uso da Eq. (9), obtém-se:

By, (v1¢ — vat) = Bi1vin — Bagvan. (16)
Se um choque estd se movendo radialmente para
longe do Sol com velocidade V' relativamente ao Sol e
se as velocidades nos lados pré e pés-choque sao radiais
e dadas por vy e vg, respectivamente, entao vy, = v1—V
evoy =vs— V. E possivel entao, a partir da equagao
da conservacao de massa, obter a velocidade do choque,
Vs, em termos da densidade e velocidade medidas por
uma Unica espagonave através de [10]:

NQ’UQ — Nl’Ul
Vo=—F—F—>
Ny — Ny
onde Ny e Nisao as densidades de plasma nos lados pds
e pré-choque. A Eq. (17) é 1til para estimar a veloci-
dade dos choques, mas é preciso lembrar que se consi-
deram movimentos puramente radiais em sua deriva-

gao [16].

(17)

5. Qutras equagoes importantes

Na descri¢ao do plasma como um fluido, a definigao de
pressao de gas ideal pode ser aplicada, e a conservagao
de momento pode ser expressa como um balanco de
pressao. A pressao térmica do plasma, no caso do vento
solar considerando apenas prétons, é calculada como:

pr = kNpT), (18)
onde k é a constante de Boltzmann e N, e T}, sdo a den-
sidade numérica e a temperatura de prétons, respecti-
vamente. A pressdao magnética é definida em termos do
campo magnético total e é dada por:
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= o (19)
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O fluxo de momento de plasma ou pressao dinamica
é obtido das equagoes de fluido que descrevem a con-
servacao de momento, sendo definido como (ainda con-
siderando apenas os prétons):

Pdin = mprVp2~ (20)

Define-se o niimero de Mach para um choque inter-
planetario, como a razao entre a velocidade relativa en-
tre o choque e o vento solar e a velocidade caracteristica
do meio (magnetossoénica ou Alfvénica). Para calcular

J
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o numero de Mach Alfvénico e o magnetossonico dos
choques estudados, primeiramente é preciso calcular as
velocidades caracteristicas do meio. A velocidade do
som é dada pela Eq. (1). A velocidade de Alfvén é
dada por:

By
Viop1’

onde B; é campo magnético e p; a densidade de massa
do plasma medidos no lado pré-choque. A velocidade
de onda magnetossonica é dada por:

Va = (21)

) 12\ 1/2
Virs = (/2 (V3 + G & (V2 +€3)" - 13 V- co(@)) ) (22)

Para obter-se a velocidade magnetossonica do modo
rapido, utiliza-se apenas a solugao com sinal positivo
(superior) da Eq. (22). O angulo a é o adngulo entre
a diregao de propagacao da onda e o campo magnético
ambiente. Para o caso da onda magnetossonica, quando
a mesma sofre escarpamento e forma uma frente de
choque, «a serd o angulo entre a normal ao choque e
o campo magnético By, obtido a partir da regra do
produto escalar:

Bi -7 =|Bq]| |7] cos(a). (23)

Para qualquer tipo de onda de choque, sendo esta
uma superficie, haverd uma normal unitaria n, que se
supoe apontar para a regiao pré-choque, a de menor
entropia. De acordo com o valor do angulo « entre
7N e 0o campo magnético ambiente By, os choques re-
cebem uma classificacao. Se a = 90°, o choque é
do tipo perpendicular, e se 45° < a < 90° ele é dito
quase-perpendicular. Se a = 0°, o choque é chamado
paralelo e se 0° < a < 45°, é quase-paralelo. No vento
solar nao ha predominédncia de nenhum dos tipos de
choques, apresentando-se os mesmos com angulos in-
termediarios que variam entre 0° e 90° e chamados de
choques obliquos [3, 10, 16].

Teoricamente, pode-se calcular a normal ao choque
7 a partir de observagoes de campo magnético em uma
tnica espagonave usando o teorema da coplanaridade
magnética, que estabelece que By, B e n estao em um
mesmo plano [16, 17], e com isto tem-se:

(B1 xBy) x (B2 — By)
|(B1 x Bz) x (B2 —By)|”

Esta expressao mais simples pode ser usada com
precisao se o choque nao for paralelo ou quase-paralelo.
Expressoes mais complexas para o célculo da normal ao
choque podem ser encontradas na literatura [17].

O nimero de Mach Alfvénico é uma medida da
razao entre as energias cinética e magnética do plasma.

(24)

’fL:

O ntmero de Mach Alfvénico, M4, é calculado como
a razdo entre a velocidade diferencial do choque em
relagao a velocidade do vento solar no lado pré-choque
e a velocidade Alfvénica, ou seja,

— |Vs —U1|
Va

O numero de Mach magnetossonico, Mg, € simi-
larmente calculado por:

My (25)

_ Ve~

Mus Vs

(26)

Uma caracteristica identificadora de um choque é
que ele se propaga relativamente ao meio ambiente,
entao haverd um fluxo de massa através da superficie.
(Isto ndo serd uma condigao suficiente para identificar
um choque, uma vez que descontinuidades rotacionais
e outras ondas nao lineares se propagam relativamente
ao meio ambiente, mas elas ndo sdo choques). Uma
segunda condicao necessaria para caracterizar a exis-
téncia de um choque é a de que haja um aumento na
entropia através da superficie propagante. Um aumento
na energia térmica ocorre as custas da diminuicao na
energia cinética.

6. Choques no vento solar

A possivel existéncia e a importancia de ondas de
choque no espago interplanetario foram reconhecidas
quase ao mesmo tempo em que o préprio vento solar
foi descoberto [18]. Sonett et al. [8] primeiramente
identificaram um choque nos dados de plasma e campo
magnético obtidos pela sonda Mariner II. Gold [19] pre-
disse que perturbagoes de onda de choque se iniciariam
com a ejecao de material de regides solares onde estru-
turas de campo magnético fechado normalmente res-
tringiriam o gés de se expandir. Parker [20] sugeriu que
a repentina liberagao de energia em uma explosao solar
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(solar flare) poderia aumentar a taxa de expansdo de
parte da coroa solar ja previamente em expansao, isto
é, previamente aberta magneticamente ao espago inter-
planetario. Este tipo de onda de explosdo nao precisaria
de injecao de novo material solar e fluxo magnético.

Evidéncias experimentais obtidas a partir de mea-
dos dos anos 1960s mostraram que Gold estava cor-
reto [18]. Se massa solar é realmente ejetada, agindo
entao como um pistao impulsionando a onda de choque
a frente no plasma ambiente, seria esperado que, por
causa de suas diferentes fontes no Sol, o gas ambiente
comprimido pelo choque e o gas do pistao poderiam
diferir com relagao a sua composicao idnica e a seus
estados de ionizacao. Esses dois gases poderiam estar
separados um do outro por uma descontinuidade tan-
gencial [16].

As observagoes de ondas de choque interplanetario
e suas relacoes com causa e efeito despertam espe-
cial interesse & comunidade da ciéncia espacial ha mais
de trés décadas [11, 18, 21-28]. As caracteristicas
gerais de interesse dos choques incluem: intensidade
do ntimero de Mach, cardter (rdpido, lento ou in-
termedidrio), obliqiiidade (paralelo, perpendicular, ou
obliquo, dependendo do angulo entre a direcao do
campo magnético na regiao pré-choque e a normal a
superficie do choque), sentido de propagacao (frontal
ou reverso, i.e, o choque estd se afastando ou se aproxi-
mando do Sol no sistema de referéncia do vento solar).
Além disso é de interesse associar ao choque uma causa
ou origem. Por exemplo, uma ejecao de massa coro-
nal (EMC) ou nuvem magnética (NM) pode agir como
um indutor do choque, o mesmo valendo para uma ex-
plosao transiente de plasma no Sol, ou para um feixe
de vento solar impingindo em outros, neste ultimo caso
causando, freqiientemente, uma geometria de choque
corrotante. Os remanescentes de EMC ao se propa-
garem pelo vento solar sao comumente chamadas de
ejegbes de massa coronal interplanetdrias (EMCIs), es-
tas também agindo como propulsores de choques inter-
planetédrios. As NMs sdo um subconjunto das EMCIs
com caracteristicas bem definidas quando observadas
préximas a Terra.

Os tipos mais comuns de choques no vento solar em
1 UA s@o os frontais rapidos, mas muitos choques lentos
foram encontrados nos dados da espagonave WIND [29].
Em geral, de acordo com a velocidade de propagacao
(lenta ou rapida) e com o sentido de propagagao (frontal
ou reversa), 4 sao os tipos de choque mais comumente
encontrados: frontais rapidos, reversos rapidos, frontais
lentos e reversos lentos. A Fig. 4 mostra sinais idea-
lizados das caracteristicas destes 4 tipos de choques
obliquos, esquematicamente, em termos das mudancas
dos parametros fisicos através da rampa do choque: a
densidade de prétons do plasma (N,) do vento solar,
a temperatura de prétons (7)), a velocidade do vento
solar (V) e a magnitude do campo magnético B, do
ponto de vista da espaconave observadora.
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Figura 4 - Perfis da variagdo relativa, no sistema de referéncia
da espagonave, dos parametros do vento solar Tp, Np, B e Vi
através de choques frontais e reversos dos tipos répido e lento.
Fonte: Adaptado de Echer et al. (2003).

A maioria dos choques é do tipo frontal rapido,
sendo normalmente identificados como saltos abruptos
e positivos nos parametros de plasma N, T}, Vi, ¢
B (Fig. 4, canto superior & esquerda). Em alguns ca-
sos, préximo a 1 UA, observam-se choques de modo re-
verso rapido, principalmente seguindo choques frontais
por algumas horas. Pares de choques frontal-reverso
freqiientemente desenvolvem-se além de 1 UA, ao longo
das bordas de regioes de interagao entre feixes rapidos
e lentos do vento solar corrotando com o Sol [16].

Choques frontais lentos apresentam saltos positivos
(os valores médios dos pardmetros crescem através dos
choques) em Vi, T, e N,, mas negativos (os va-
lores médios decrescem através dos choques) em B
(Fig. 4, canto superior & direita), porque ondas mag-
netossonicas do modo lento tém variagoes de densidade
de plasma e campo magnético anticorrelacionadas [30].
Choques reversos apresentam saltos positivos em Vi,
pois o vento solar esta arrastando o choque. Tanto para
choques reversos lentos quanto para choques do tipo
réapido N, e T}, tém saltos negativos. Para choques re-
versos rapidos, B apresenta saltos negativos, enquanto
para choques reversos lentos B apresenta saltos posi-
tivos, anticorrelacionados ao salto na densidade de
plasma [3, 30]. Todavia, essas variagoes sdo observadas
num sistema de referéncia fixo na sonda interplanetéria.
No sistema de referéncia do choque, as variagoes seguem
a conservacao do fluxo: o choque comprime o plasma,
aquecendo-o, e devido a conservagao do fluxo, a veloci-
dade do vento solar relativamente ao choque decresce.

A Fig. 5 ilustra o plano do choque e de como variam
os vetores B e V no lado pré-choque (1) e pds-choque
(2) para choques perpendiculares répidos (a), parale-
los répidos (b), obliquos rapidos (c) e lentos, do tipo
frontal. Um choque perpendicular rapido tem o campo
magnético perpendicular & normal ao choque tanto no
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lado pré-choque como no lado pds-choque. Entao o
componente normal a frente de choque é B,, = 0. A
tnica onda que se propaga perpendicularmente a B é
a onda magnetossonica. O fluxo tem uma velocidade
maior do que a da onda magnetossonica no lado pré-
choque e uma velocidade menor do que a da onda mag-
netossonica no lado pés-choque. O choque se propaga
supermagnetossonicamente. Para um choque perpen-
dicular, das equacoes de RH obtém-se que % = %,
o que significa que a diregao do campo magnético nao
muda através de um choque perpendicular. Também a
seguinte relacao deve ser satisfeita: g—f = ﬁ—f, ou seja, o
salto na densidade e na magnitude do campo magnético

sao iguais.

Figura 5 - Ilustragdo de como variam as quantidades fisicas, B
e V através dos choques (a) perpendicular répido, (b) paralelo
répido, (c) obliquo rdpido e (d) lento. As regides 1 e 2 referem-se
as regides pré e pés-choque, respectivamente. Fonte: adaptada
de http://lepmfi.gsfc.nasa.gov/mfi/ip_descr.html; acesso em 15
de junho de 2005.

Um choque paralelo é um choque MHD répido cuja
normal é paralela a By (Fig. 5b). Entdo B = B,n, o
qual é o mesmo em ambos os lados do choque, ou seja,
nem a diregao nem a magnitude do campo magnético
mudam através de um choque paralelo. Diferente do
choque perpendicular, para o qual sé ha uma velocidade
caracteristica no lado pré-choque, a velocidade magne-
tossonica, para um choque paralelo hd duas velocidade
caracteristicas, a velocidade do som e a velocidade de
Alfvén. Se a velocidade do som for maior que a veloci-
dade Alfvénica a frente do choque, entdo a velocidade
do som é dominante e o choque tem uma dindmica simi-
lar aquela dos gases ordinarios, com o gas entrando mais
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rapido que a velocidade do som e saindo mais lento que
a velocidade do som. O fluxo é super-Alfvénico em am-
bos os lados do choque, e a velocidade do som é maior
que a velocidade de Alfvén em ambos os lados.

Se a velocidade de Alfvén for maior que a veloci-
dade do som a frente do choque, haverd trés possibi-
lidades. Um choque paralelo com gas entrando super-
Alfvenicamente e saindo sub-Alfvenicamente, provavel-
mente nado ocorre na natureza [16]. Um choque
paralelo com gés entrando supersonicamente e super-
Alfvenicamente e saindo subalfvenicamente, mas ainda
supersonicamente é permitido. O géds ainda poderia
ser supersonico e sub-Alfvenico na regiao pré-choque
e subsonico e sub ou super-Alfvenico na regido pds-
choque.

A maioria dos choques no vento solar nao é nem dos
tipos puramente paralelo ou puramente perpendicular.
Eles sao obliquos, o que significa que o angulo entre
a direcao do campo magnético na regiao pré-choque
e a normal ao choque nao é nem préximo a 90° nem
préximo a 0°. Para um choque obliquo, B,, e B; nao
sao nulos. Os dados observados, referentes a um choque
obliquo rapido frontal, mostram um sinal com aumento
na velocidade, densidade, temperatura e magnitude do
campo magnético e uma mudanca nos trés componentes
dos vetores campo magnético e da velocidade.

Se as bordas laterais da frente de choque passam por
uma espagonave, pode ocorrer que nenhum sinal do gas
indutor ejetado do Sol seja detectado, devido & menor
extensao espacial da ejecao; isto explica porque em
muitos eventos se detecta a frente de choque préximo a
Terra, mas nao a ejegdo propriamente dita [18].

Gosling [25], no seu estudo do periodo 1979-1982,
concluiu que em cerca de metade de todos os eventos
de choques detectados a 1 UA a Terra ndo encontra
a EMCI diretamente, presumivelmente porque a per-
turbagao de choque tipica é mais larga do que a EMCI
que a induz; e cerca de metade das EMCls, distinguidas
por eventos de contra-fluxo de elétrons, nao tem ve-
locidade alta o suficiente, relativamente ao vento so-
lar ambiente, para induzir choques. Deve-se considerar
ainda que um indutor de choque possui varios sinais ca-
racteristicos, nem todos facilmente identificados, sendo
necessario analisar a presenga de varios sinais carac-
teristicos para identificar ou nao o indutor [31]. Para
um indutor de choque ser observado, ele deve se esten-
der em longitude sobre pelo menos a separagao angular
entre a fonte solar e a Terra.

7. Tipos de choques no sistema solar

A medida que a coroa solar se expande no espago, a sua
velocidade de expansao aumenta e se torna supersonica.
A partir deste ponto, muito similarmente ao choque que
se desenvolve quando um jato supersonico quebra a bar-
reira do som na atmosfera, um choque em arco ou frente
de choque se forma na frente dos planetas (o planeta é



Ondas de choque néo colisionais no espaco interplanetdrio

supersdnico no referencial do vento solar). O nimero
de Mach do vento solar tem valores tipicamente entre 5
a 10. A Fig. 1, além de mostrar esquematicamente as
regides da magnetosfera, apresenta um esquema simpli-
ficado da formacao de uma frente de choque planetaria
devido a interacao do campo magnético do planeta com
o vento solar supersonico e magnetizado.

O vento solar supersonico é defletido, desacelerado
e comprimido através da frente de choque planetaria,
aparecendo na regiao entre a frente de choque e a mag-
netopausa como a bainha magnética (veja a Fig. 1).
A magnetosfera é a regiao do espacgo dentro da qual
o comportamento do plasma é controlado pelo campo
magnético da Terra (magnetosfera terrestre) ou de um
planeta. A interacdo do campo magnético planetario
com o vento solar magnetizado induz correntes de
grande escala que praticamente confinam o campo
planetario dentro da magnetosfera. Essa corrente de
grande escala flui na fronteira entre os dois regimes de
plasma, conhecida como magnetopausa (veja Fig. 1)
[13, 16].

A frente de choque desacelera o vento solar para ve-
locidades subsoénicas, tal que o vento solar possa fluir
ao redor da magnetosfera. A frente de choque tem uma
forma curva, simétrica em relagdo a linha Terra-Sol,
préxima a um paraboléide de revolugao. A posicao do
nariz da frente de choque (a parte mais préxima ao
Sol) dista da Terra cerca de 14 raios terrestres (Rr).
Esta posigdo depende da pressdo dinamica (fluxo de
momento) do vento solar. Todos os planetas com mag-
netosfera ou ionosfera apresentam frentes de choque
planetérias [1, 3].

Choques ocorrem na atmosfera solar (a coroa) du-
rante erupgoes solares (solar flares) e outros eventos so-
lares ativos. Em baixas latitudes heliograficas, cerca de
1/3 de todas as EMCs induzem perturbagoes de ondas
de choque transiente no vento solar por causa de sua
alta velocidade relativa ao vento solar ambiente [25].
Quando a velocidade relativa entre as EMCIs e o vento
solar ambiente é superior a velocidade magnetossonica
do modo rapido, uma onda de choque do modo rapido
se forma a frente da EMCI.

A Fig. 6 apresenta um esquema de uma EMCI pro-
duzindo um choque rapido frontal. As duas regioes
onde a ocorréncia de campo magnético interplanetario
sul intenso é possivel, a regiao da bainha e a regiao
pos-choque poés-choque, bem como a presenca de uma
nuvem magnética na prépria EMCI, sdo vistas na ilus-
tracao. Duas trajetérias possiveis de cruzamentos de
satélites com a estrutura também sao mostradas: T1,
para o caso em que o satélite passa pela EMCI, con-
seguindo medir todas as suas caracteristicas, e T2,
quando o satélite ndo detecta a EMCI, apenas o choque.
A parte priméaria da EMCI pode conter uma estrutura
de nuvem magnética.
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Compressdo

Lagos brilhantes? pelo choque

Choque

Figura 6 - Exemplo de uma onda de choque transiente induzida
pelo remanescente interplanetirio de uma ejecdo de massa coro-
nal. Intenso campo magnético interplanetario para o sul é en-
contrado na regidao denominada de bainha, durante o méaximo
solar. T1 e T2 representam duas possiveis trajetérias de satélites
através da estrutura interplanetaria. Fonte: adaptada de Gonza-
lez et al. (1999).

Uma nuvem magnética é uma regiao de campos
magnéticos intensos e lentamente variantes, com beta
(razdo entre a pressdo térmica do gds e a pressao
magnética) de plasma e temperatura de prétons muito
baixos [16]. O campo magnético freqlientemente apre-
senta uma rotacao de direcao, e forma um gigantesco
tubo de fluxo (flux rope) formado por correntes ali-
nhadas ao campo. A frente de choque tem uma maior
abertura em area do que a EMCI que a induz e muitas
vezes a espagonave somente observa a onda de choque,
nao medindo os sinais da EMCI propriamente [18]. O
vento solar atras da frente de choque, na regiao denomi-
nada de bainha na Fig. 6, é comprimido e aquecido;
esta regiao da bainha apresenta um comportamento do
campo magnético e do plasma altamente turbulento.

A expansao coronal que forma o vento solar é nao
uniforme porque ela é modulada pelo campo magnético
complexo do Sol. Fluxos de alta velocidade no vento
quiescente (nao transiente) geralmente originam-se em
buracos coronais, regides onde o campo magnético so-
lar é aberto (no sentido de que se estende a grandes
distancias no sistema solar), sendo, portanto de baixa
densidade, aparecendo como regioes escuras em ima-
gens de raios X da atmosfera solar. No plano da érbita
da Terra (plano da ecliptica) os feixes répidos do vento
solar decorrem de buracos coronais que se estendem
para o equador dos pdlos magnéticos do Sol. Por outro
lado, fluxos de baixa velocidade tendem a se origi-
nar dentro das regioes de linhas de campo magnético
fechadas denominadas de serpentinas coronais (coro-
nal streamers). Estas regices sio relativamente densas
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e se estendem sobre as linhas neutras magnéticas na
atmosfera solar. A rotacao solar faz com que os feixes
de alta e baixa velocidade interajam um com outro no
espago interplanetario a baixas latitudes heliograficas,
produzindo estruturas compressivas de grande escala
que corrotam com o Sol. O padrao de expansao coronal
varia com o ciclo solar de 11 anos. As mais dramaéticas
mudangas na expansao coronal ocorrem durante as
ejegoes de massa coronal (EMCs) nas quais o mate-
rial solar de regioes de linhas magnéticas fechadas na
atmosfera solar, nao participando previamente da ex-
pansao do vento solar, é expelido para o espago inter-
planetario [3].

O vento solar tem feixes de alta e baixa velocidade,
origindrios de diferentes regioes no Sol. Choques podem
se formar na interface onde um feixe lento é alcangado
por um feixe rapido. A expansao coronal acoplada com
a rotacao solar faz com que fluxos de diferentes ve-
locidades se tornem radialmente alinhados em baixas
latitudes heliograficas. Feixes de alta velocidade se in-
clinam com a distdncia heliografica, pois as cristas de
feixes rapidos oriundos do Sol viajam mais rapidamente
do que as depressoes entre os feixes. O escarpamento
de feixes do vento solar produz um actmulo de pressao
na borda dianteira de um feixe, a qual age resistindo
ao escarpamento do feixe, acelerando o plasma lento a
frente do feixe e desacelerando o plasma rapido den-
tro do feixe. Por este processo, feixes rapidos sao de-
sacelerados com a distancia crescente em relagao ao Sol.
Quando a amplitude de velocidade do feixe é maior que
cerca de duas vezes a velocidade de modo réapido, um
par de choques se forma nas fronteiras dianteira e tra-
seira da regiao de interacao de alta pressao. O choque
frontal propaga-se na regiao de plasma de baixa veloci-
dade e o choque reverso se propaga na regiao de plasma
de alta velocidade. Como o estado de evolugao de um
feixe rapido é uma funcao da longitude solar, a regiao de
interacao e suas ondas limitadoras sao mais ou menos
alinhadas com a espiral de Arquimedes no plano equa-
torial solar e parecem co-rotacionar com o Sol [10].

A Fig. 7 apresenta um esquema de uma regiao
de interacao corrotante (RIC) limitada por um par de
choques frontal e reverso. Estas RICs se desenvolvem
totalmente na maioria dos casos entre 1.5-2 UA. Na
maioria das vezes, préximo a Terra (1 UA), as RIC
nao apresentam choques, sendo limitadas por ondas
frontal e reversa. B mais comum observar-se choques
reversos associados com RICs em 1 UA do que choques
frontais [32].

8. Parametros de choques interplane-
tarios

Utilizando-se as relagoes de RH, a variacao dos
parametros do vento solar através dos choques pode
ser determinada. Outros parametros derivados também
podem ser obtidos, conforme as equacoes apresentadas

Echer et al.

nas sessoes 3 e 4. O tipo mais comum de choque obser-
vado préximo & orbita da Terra é o transiente, frontal
rapido, induzido por EMCIs. Em trabalhos recentes,
uma metodologia foi desenvolvida e tem sido aplicada
para o célculo dos parametros dos choques a partir de
dados do vento solar [27, 28].

Choque
frontal [/ Interface
de feixes

Choque
reverso
Feixe
lento Feixe

rapido

Figura 7 - Exemplo de um par de ondas de choque frontal-reverso
formado pela interagao de feixes rapido-lento numa regido de in-
terac@o corrotante. Fonte: adaptada de Gonzalez et al. (1999).

Os parametros medidos no vento solar sao, em geral,
a densidade numérica e a velocidade do vento solar, a
intensidade do campo magnético e suas componentes e
a temperatura. A variacdo destes parametros é apre-
sentada em funcao do tempo. Na metodologia para de-
terminar o salto dos parametros do vento solar através
dos choques, trés janelas temporais foram definidas.
Uma janela temporal de 10 min foi definida centrada
na rampa de salto dos parametros. Outras duas janelas
também foram definidas, imediatamente antes e depois
do choque, de 10 min de duracao. Essas janelas cor-
respondem aos lados pré e pds-choque. Parametros
médios dos choques foram calculados para ambos os la-
dos e a diferenca entre as médias obtidas é considerada a
variacdo de um parametro especifico através do choque
(AX). Um critério de intervalo de tempo semelhante
para determinar os parametros de choque foi utilizado
por Jurac et al. [26]. Esta variagdo de parametros foi
utilizada para estabelecer correlacoes com a atividade
geomagnética, como um indicador da intensidade do
choque.

A Fig. 8 apresenta um exemplo de observacao de um
choque interplanetario transiente, do tipo frontal rapido
identificado utilizando-se os dados de alta resolucao da
sonda ACE para 11 de janeiro de 2000. Os painéis
representam, de cima para baixo, temperatura, veloci-
dade, densidade de préton e campo magnético total,
em fungdo da hora universal. Trés janelas temporais



Ondas de choque néo colisionais no espaco interplanetdrio

de 10 min sao identificadas, a do lado upstream (U) ou
pré-choque, a do choque propriamente dita (C) e a do
lado downstream (D) ou pés-choque, delimitadas pelas
linhas tracejadas. A linha continua indica o choque.
Os parametros médios do vento solar para este

63

choque e os parametros derivados sao apresentados na
Tabela 1. Nesta tabela, os subscritos 1 e 2 indicam o
valor médio dos parametros nos lados pré e pés-choque,
calculados nas janelas U e D.

Tabela 1 - Parametros dos choques - Médias nos lados pré e pds-choque e saltos através dos choques; ry (rp) representa a razio entre
as densidades (intensidades do campo magnético) nas regides pré e pdés-choque.

Np1 Vw1 Tp1 By Np2 Vw2 Tpo By
12,5 cm™3 423 km/s 126x103 K 15nT 22cm™3 487 km/s 208x103 K 21 nT
Pdinl PdinQ TN B ANp AVSU, ATp AB
3,7 nPa 8,7 nPa 1,8 1,4 10ecm™3 64 km/s 82x10% K 7nT
Us Va1 Cs1 My U1 0Bn Vims1 Mms
564 km/s 90 km/s 42 km/s 1,57 141 km/s  86° 122 km/s 1,16
[
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Figura 8 - Exemplo de observagao de um choque interplanetério
frontal rdpido com dados de alta resolugao utilizados neste tra-
balho. O choque ocorreu préximo as 14 h UT do dia 11 de janeiro
de 2000. As trés janelas utilizadas para definir o choque e os
parametros antes e depois do choque estao indicadas pelas linhas
tracejadas: U (upstream), C (choque) e D (downstream). A linha
continua indica o choque.

O choque ocorreu as 13:40 UT do dia 11 de janeiro
de 2000. A compressao do plasma e do campo
magnético foi de um fator de 1,8 e de 1,4, respecti-
vamente. O choque foi de intensidade moderada, com
nimero de Mach magnetossonico de 1,16. O choque é
do tipo (quase) perpendicular, com dngulo de 86° en-
tre a normal ao choque e o campo magnético do lado
pré-choque.

observem apenas o choque e nao a ejegao que o impul-
siona ou induz (driver gas). Entretanto, o choque per
se pode ter efeitos geoefetivos, especialmente impulsos
subitos e ondas MHD /micropulsagdes dentro da mag-
netosfera terrestre [33, 34].

A Fig. 9 apresenta a resposta magnetosférica de im-
pulso subito devido a compressao causada pelo choque
de 11 de janeiro de 2000. O painel superior ilustra a
pressao dindmica do vento solar (considerando apenas a
densidade de prétons) e o painel inferior indica o indice
geomagnético SYM-H (medido em nT'). Este indice é
a versao em alta resolugao, de 1 min, do indice Dst da
corrente de anel. Este indice é calculado como o desvio
em relagao a variagao do campo magnético de épocas
magneticamente calmas, do componente H (horizon-
tal) do campo geomagnético medido em observatérios
de baixa latitude. Esta variacdo é uma perturbacao
negativa no componente H do campo magnético cau-
sada por uma corrente intensificada para oeste durante
tempestades magnéticas, que circunda a Terra entre 4-6
raios terrestres. Esta corrente é causada por fons ener-
géticos (entre ~20-300 keV) injetados e acelerados du-
rante tempestades magnéticas [33, 35]. Além de medir
a intensidade da corrente de anel, como perturbagcoes
negativas, o indice SYM-H também pode medir a inten-
sidade da corrente Chapman-Ferraro que flui na magne-
topausa (interface entre o plasma solar e magnetosférico
ilustrada na Fig. 1), a qual é medida como um aumento
positivo no indice.
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Figura 9 - Variacdo da pressao dinadmica através da onda de
choque e da resposta geomagnética de impulso sibito - dia 11
de janeiro de 2000.

Quando um choque comprime a magnetosfera, a
magnetopausa € violentamente deslocada em direcao a
Terra, e a corrente Chapman Ferraro é intensificada; no
componente H de baixas latitudes esta resposta é vista
como um salto positivo nos valores do campo, conforme
observado na Fig. 9. Para este choque, o valor de im-
pulso stubito foi de 17 nT. A defasagem observada entre
o choque (observado no painel da pressdo dindmica) e
o impulso subito é de cerca de 1 h devido a distancia
da sonda ACE (localizada a cerca de 1 milhdo de
kilometros da Terra). A propagacdo do sinal de im-
pulso stbito dentro da magnetosfera é muito rapida, da
ordem de 5 min. A variagdo de impulso subito é pro-
porcional a variagao das raizes quadradas da pressao
dinamica do vento solar. Isto ocorre, pois na mag-
netopausa ha um balanco entre a pressao do campo
magnético da Terra (proporcional ao quadrado da mag-
nitude do campo geomagnético) e a pressao dindmica
do vento solar. Para este evento o valor encontrado de
variacao da raiz quadrada das pressoes dinamicas foi de
1 nPa'/?. Este valor é tipico do encontrado na maio-
ria dos eventos, onde se observa uma variagdo entre
15-17 n'T /nPa/? [34).

Uma onda de choque também pode ser geoefe-
tiva contribuindo para a origem das tempestades
magnéticas. O principal fator interplanetario respon-
savel pela ocorréncia destas tempestades é a existéncia
de intensos e prolongados componentes para o sul do
campo magnético interplanetério, os quais sao devidos,
sobretudo, a campos dentro dos remanescentes inter-
planetarios das EMC ou a campos comprimidos por
efeitos de choques no vento solar ambiente [32, 36].
A Fig. 10 apresenta varios mecanismos pelos quais
uma onda de choque pode gerar ou amplificar campos
magnéticos para o sul e ser desta forma geoefetiva. O
mecanismo (a) descreve a compressao por choque de um
campo magnético para o sul pré-existente, o qual é am-
plificado. No mecanismo de empilhamento do campo

Echer et al.

magnético (d), o campo magnético é dobrado (empi-
lhado) ao redor de um grande objeto (a ejecdo solar
neste caso) levando a um esmagamento do plasma nas
extremidades dos tubos de fluxo magnético. Outros
mecanismos incluem a amplificacdo de ondas de Alfvén
(¢), a amplificagdo do dobramento da lamina de cor-
rente heliosférica (LCH) pela passagem do choque (b) e
a deformagao da frente de choque devido a propagagao
no meio mais denso da lamina de plasma/lamina de
corrente heliosférica (g).

Campos na bainha

a) Campos para o sul comprimidos l l l
b) Laminas de corrente helisférica
¢) Ondas de Alfvén e Turbuléncia TT‘ A

d) Campos magnéticos empilhados

¢) Empilhamento de campos magnéticos @

7ML

f) Efeito equnocial By Plano da

- -Bv eclipica

’
‘ -
-

¢) Interagdo feixe rapido - lamina de

plasma/HCS HoS

Figura 10 - Ilustragdo de mecanismos que podem intensificar
o componente sul do campo magnético interplanetario. Fonte:
adaptada de Gonzalez et al. (1999).

A Fig. 11 apresenta um exemplo da estatistica do
nimero de choques que sao seguidos por tempestades
magnéticas. Um total de 574 choques interplanetarios
transientes foi analisado a partir de observagoes no
vento solar de 1973 a 2000, relatadas em varias fontes
da literatura. Calculou-se a percentagem de choques
seguidos por cada nivel de atividade geomagnética,
e as distribuigoes sao apresentadas na Fig. 11, para
todo o periodo de 1973-2000. Para o periodo in-
teiro a distribuicdo foi determinada utilizando-se os
574 choques. A distribuigao também foi calculada
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para periodos de minimo e méximo solar [37]. Apro-
ximadamente 20% dos choques sdo seguidos por ativi-
dade intensa (Dst < —100 nT), 35% por moderada
(=100 < Dst < =50 nT), 22% por fraca (-50 <Dst
<-30 nT) e calma (Dst > -30 nT). H4 pouca diferenga
entre as épocas de maximo e minimo solar, nesta es-
tatistica estendida, contrastando com a diferenca mais
significativa observada comparando-se o minimo de
1995-1996 (46%) com o méaximo de 2000 (Echer et al.,
2004). Considerando as tempestades geoefetivas in-
tensas e as moderadas, tem-se que cerca de 58% dos
choques sao geoefetivos no periodo de 1973-2000, re-
sultado dentro do intervalo observado por [28] (entre
46-64% dos choques geoefetivos).

1973 - 2000 I intensa
I moderada
[ fraca
20.6% [ Tquieta

\22.1%
|

/|

35.1% )

22.3%

Figura 11 - Diagrama do tipo grafico de setores do nivel de ativi-
dade geomagnética apds os 574 choques para o periodo 1973-2000.

Entao, estatisticamente, quando um choque é de-
tectado, existe uma probabilidade de quase 60% de
seguir-se uma tempestade geomagnética moderada ou
intensa. Esses resultados estatisticos para um longo
periodo podem ser ligeiramente diferentes de resultados
para periodos menores. Conforme foi mencionado pre-
viamente nesta se¢ao, a andlise dos periodos de minimo
solar de 1995-1996 e de méximo solar de 2000 mostrou
uma diferenga mais significativa na geoefetividade dos
choques nos diferentes perfodos do ciclo solar, com 64%
dos choques sendo geoefetivos em 2000 e apenas 46%
em 1995-1996 [28]. Estes resultados, porém, nao séo
sempre observados. Por exemplo, o periodo de maximo
solar de 1978-1979, apresenta uma percentagem menor
de choques geoefetivos, da ordem de 50% [32].

Estes resultados indicam que existe uma diferenca
ano a ano, devido a diferentes fases do ciclo solar e
também a diferentes intensidades de cada ciclo solar,
provavelmente resultado das diferencas nas estruturas
interplanetarias. Porém, em termos de previsao do
clima espacial pode-se estimar que, a partir da detec¢ao
de um choque interplanetario, ha uma probabilidade de
cerca de 57% de ocorrer atividade magnética significa-
tiva.
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10. Choques em plasmas astrofisicos

Além dos ja mencionados choques encontrados no sis-
tema solar, explosoes galacticas criam perturbacoes no
meio intergalactico trilhoes de vezes maiores do que as
ondas de choque do vento solar [11]. Choques de ex-
plosdes de supernovas em nossa Galdxia poderiam ace-
lerar raios césmicos, particulas carregadas e principal-
mente prétons, extremamente energéticos que atingem
a Terra de todas as diregdes. A Heliosfera também
apresenta uma frente de choque devido aos movimen-
tos do sistema solar num possivel vento interestelar su-
personico.

Choques de supernovas podem durar até um milhao
de anos e particulas podem atingir energias muito al-
tas via processo de aceleracao de Fermi. Choques
nao colisionais podem existir ao redor de galdxias re-
motas. Processos dindmicos nos centros de algumas
galdxias ativas (possivelmente possuindo um buraco
negro macigo) criam jatos supersonicos de centenas
de milhares de anos-luz de extensao. Choques sao
provaveis de ocorrer quando os jatos interagem com
plasma circundando a galdxia. Ondas de choque no
meio interestelar resultam de violentos estagios iniciais
do nascimento de estrelas, nos quais uma jovem estrela
expele gas que colide com a matéria em seus arredores
em alta velocidade [3].

Em corpos astrofisicos mais distantes, é possivel en-
contrar jatos de material de nicleos galacticos ativos;
nestes locais, provavelmente, os choques sao formados
na interface entre o material do jato e o meio intereste-
lar. Em supernovas, quantidades massivas de energia
sao depositadas em um tempo muito curto e choques
se formam quando os remanescentes de supernovas em-
pilham material enquanto eles se expandem para longe
dos pulsares recém desenvolvidos [10].

11. Conclusoes

Neste artigo apresentou-se uma introdugao ao assunto
das ondas de choques nao colisionais existentes no vento
solar. Abordaram-se os conceitos de ondas sonoras e
ondas de choque em gases ordinérios, para posterior-
mente contrastar a propagac¢ao das ondas de choques
em plasmas do tipo sem colisdes. Especificamente,
foram discutidos as caracteristicas e tipos de ondas de
choque existentes no vento solar: choques dos modos
rapido ou lento, do tipo frontal ou reverso. Ainda foram
apresentados os tipos de choques encontrados no sis-
tema solar: do tipo estaciondrio - frente de choque
planetaria; do tipo transiente, induzido por um re-
manescente interplanetario de ejecao de massa coro-
nal; e do tipo corrotante, associado com as regioes de
interacdo corrotante. Apresentou-se um exemplo de
dados do meio interplanetirio e de parametros calcu-
lados para um choque do tipo frontal rapido, obser-
vado em 11 de janeiro de 2000, bem como a resposta
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magnetosférica a este choque em termos do impulso
subito magnetosférico. Apresentaram-se os mecanis-
mos fisicos pelos quais uma onda de choque pode con-
tribuir para a ocorréncia de tempestades magnéticas,
através da geracao ou amplificacao de componentes
para o sul do campo magnético interplanetdrios. As
ondas de choque sem colisoes propagantes no vento so-
lar sao interessantes de estudar tanto por seu potencial
fator geofetivo, capaz de causar perturbagoes e tempes-
tades espaciais, bem como por causa da fisica envolvida.
O meio interplanetario constitui-se num laboratdrio
natural para o estudo de estruturas magnéticas de es-
cala muito grande (da ordem de fragdes da distancia
Terra-Sol), com densidades extremamente baixas e so-
bre condigoes de um fluido MHD quase-ideal. Assim o
estudo de ondas de choques nao colisionais no vento so-
lar pode nos ajudar a entender alguns aspectos da fisica
dos plasmas e da eletrodindmica em condi¢ées que nao
podem ser facilmente reproduzidas em laboratoério.
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