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RESUMO

Nesta tese ¢ mostrada que a nova metodologia proposta para a analise dos dados
da Rede de Muons, em operacao desde 2001, passando a chamar-se Rede Global de
Detectores de Muons (Global Muon Detector Network) - GMDN apé6s 2006, pode
ser uma importante ferramenta para a previsao de estruturas solares que causam
tempestades geomagnéticas. Para isto foram utilizados dados registrados pelos ins-
trumentos a bordo do satélite Advanced Composition Ezplorer - ACE, e dados de
raios césmicos de superficie dos telescépios que formam a GMDN no periodo de 2001
a 2007. Os telescopios cintiladores de muons encontram-se instalados no Observato-
rio Espacial do Sul - OES/CRS/CIE/INPE-MCT em Sao Martinho da Serra, Brasil,
Nagoya University em Nagoya, Japao, Australian Antartic Division - University of
Tansmania em Hobart, Australia e Kuwait University no Kuwait. Os eventos fo-
ram classificados de acordo com a intensidade das tempestades medida pelo indice
Dst, da seguinte forma: Tempestades Moderadas - M'S (=50 > Dst > —100),
Tempestades Intensas - 1.S (=100 > Dst > —250) e Tempestades Superintensas
- SS (Dst < —250). A nova metodologia foi comparada a metodologia de Mu-
nakata et al. (2000), sendo observado o dobro de precursores para os trés tipos de
tempestades com a metodologia proposta nesta tese. As tempestades superintensas
sao as de maior “previsibilidade”, seguidas pelas tempestades intensas e a de menor
observacgao de precursores sao as tempestades moderadas. Também foi comprovada
a melhoria da metodologia proposta nesta tese, tanto no nimero de precursores ob-
servados, quanto na qualidade de observacao dos efeitos, em relacao a metodologia
de Munakata et al. (2000), e pela primeira vez, hd indicios de precursores de tempes-
tades causadas por regides de interagao corotantes (Corotating Interaction Region -

CIR).
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SOLAR-INTERPLANETARY DISTURBANCES DETECTION
COMBINING SATELLITE AND GROUND COSMIC RAYS
OBSERVATIONS FOR SPACE WEATHER APLICATION

ABSTRACT

In this thesis we show that the new methodology to analize data from the Muon
Network in operation since 2001, being called Global Muon Detector Network -
GMDN after 2006, can be considered an important tool for the forecasting of so-
lar structures causing geomagnetic storms. Interplanetary and cosmic ray ground
based data registered by the instruments onboard the Advanced Composition Ex-
plorer (ACE) satellite, and ground based cosmic rays detectors that compose the
Muon Network were analyzed from 2001 to 2007. Four different muon cintillator
telescopes were used for this study: one installed in the Southern Space Obser-
vatory - SSO/CRS/CIE/INPE-MCT, in Sao Martinho da Serra, Brazil; the other
one in Nagoya University, in Nagoya, Japan; another one in the Australian Antar-
tic Division - University of Tansmania in Hobart, Australia; and the last one in
the Kuwait University in Kuwait City, Kuwait. The events analyzed were classi-
fied into three cathegories according to the storm intensity measured by the Dst
index: Moderate Storms (MS) (=50 > Dst > —100 nT'), Intense Storms (I.5)
(=100 > Dst > —250 nT), and Superstorms (SS) (Dst < —250 nT'). The new
methodology were compared with Munakata et al. (2000) methodology, where were
observed that two times of precursors for that three kinds of storms were observed by
the methodology proposed in this thesis. Super storms are the ones with the largest
“previsibility”, followed by the intense storms, and the smaller precursors observation
are moderate storms.We could verify that the Proposed Methodology improved, as
much in the number of observed precursors, as in the quality of the effects observed,
compared to the Munakata et al. (2000)’s methodology, and for the first time, there
is indication of precursors of geomagnetic storms caused by Corotating Interaction
Region - CIR.
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1 INTRODUCAO

O Clima Espacial ¢ definido como: “Condigoes no Sol e no vento solar, magnetosfera,
ionosfera e termosfera que podem influenciar o desempenho e confianca de sistemas
tecnoldgicos espaciais ou de superficie e que podem colocar a vida humana em risco”.
Um dos principais fenomenos do Clima Espacial sao as tempestades geomagnéticas,
pois estas interconectam de uma maneira Unica, o Sol, o espago interplanetario, a
magnetosfera, a ionosfera e ocasionalmente a superficie terrestre, propiciando uma

grande troca de massa e energia entre estas regides (SCHWENN, 2006).

As tempestades geomagnéticas tém sido um tépico extensivo de estudos devido a
seus efeitos observados na Terra, tais como: aceleracao de particulas carregadas,
intensificacao de correntes elétricas na magnetosfera, na ionosfera e na superficie
terrestre, ocorréncia de auroras nos poélos e ainda a possibilidade de serem a causa
de diversos danos em satélites e sistemas de comunicacao e de transmissao de energia
elétrica (SCHWENN, 2006).

Um método, ainda nao muito bem estabelecido, mas que se mostra bastante sa-
tisfatério para a previsao das estruturas solares interplanetarias que podem gerar
grandes tempestades geomagnéticas, baseia-se na utilizacao da Rede Global de De-
tectores de Muons (GMDN - “Ground Muon Detector Network”) para detectar estru-
turas solares interplanetarias antes que estas atinjam a magnetosfera terrestre (MU-
NAKATA et al., 2000). Esta técnica tem sido desenvolvida hé alguns anos, mas pela
primeira vez se conseguiu uma cobertura global da rede de observagoes, utilizando-se
quatro detectores multidirecionais de raios césmicos. Estes detectores estao estrate-
gicamente instalados na superficie da Terra, de forma que sempre havera um canal
direcional de um detector de raios cosmicos observando ao longo do campo magné-
tico interplanetario, direcao esta que é preferencial ao deslocamento das particulas
dos raios césmicos e, portanto, a observagao remota de estruturas solares interpla-

netarias que possam atingir a Terra.
1.1 Esbogo Geral

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

e CAPITULO 2 - CLIMA ESPACIAL: Neste capitulo sio apresentadas as

principais caracteristicas das estruturas magnéticas do metio interplanetd-



rio, onde se propagam, e as principais propriedades de sua fonte, o Sol,

CAPITULO 8 - RELACAO ENTRE OS RAIOS COSMICOS GALACTI-
COS E MUONS OBSERVADOS NA SUPERFICIE TERRESTRE: Neste
capitulo € apresentada uma breve introducao do que sao os raios cosmi-
cos, sua origem e modulacao na heliosfera. Também € apresentada a rela-
cao existente entre 0s raios cosmicos primarios e os muons detectados em
superficie terrestre, além do cdlculo dos coeficientes de acoplamento que

fazem esta relacao;

CAPITULO 4 - CALCULO DA ANISOTROPIA DE PRIMEIRA OR-
DEM DOS DADOS DA GMDN: O tema deste capitulo € o cdlculo da den-
sidade de raios cosmicos e das componentes do vetor anisotropia utilizando-
se os dados de todos os detectores da GMDN;

CAPITULO 5 - PREVISAO DE TEMPESTADES GEOMAGNETICAS:
Neste capitulo sao apresentados os resultados da observacao de precursores
de tempestades geomagnéticas de diferentes intensidades, causados por es-

truturas solares, utilizando duas diferentes metodologias.

CAPITULO 6 - CONCLUSOES: Aqui sao apresentadas as conclusoes ob-

tidas neste trabalho.



2 CLIMA ESPACIAL
2.1 Introdugao

O termo clima espacial refere-se as condicoes no Sol e no vento solar, magnetosfera,
ionosfera e termosfera que podem influenciar na performance e confiabilidade dos
sistemas tecnoldgicos, tanto espaciais quanto de superficie, além de poder afetar a
vida humana (defini¢do utilizada pela “U.S. National Space Weather Plan”). Esta
definicao também abrange a energia fornecida pelo Sol, através de sua radiacao, que
permite a existéncia de vida na Terra (SCHWENN, 2006).

Nossa sociedade vem se tornando cada vez mais vulneravel aos distirbios originarios
fora do sistema terrestre, em particular aqueles causados por eventos explosivos no
Sol, devido a grande dependéncia dos equipamentos eletronicos. O Clima Espacial
estd para a fisica espacial no mesmo nivel que a meteorologia estava para a ciéncia
atmosférica algumas décadas atrds. Um dos principais efeitos do clima espacial no
meio ambiente terrestre (que inclui a magnetosfera e o espago proximo a Terra),
sao as chamadas tempestades geomagnéticas (GONZALEZ et al., 1994). Os principais
disturbios de causa solar que podem causar tempestades geomagnéticas, afetando a

vida na Terra sao:

a) Explosoes Solares (“Flares”) - sdo eventos impulsivos na forma de flashes
de radiacdo em uma grande faixa de comprimentos de onda (desde ondas
de radio até raios gama). A radiagao eletromagnética emitida em uma Ex-
plosao solar atinge a Terra em alguns minutos e pode, por exemplo, aquecer
a atmosfera terrestre superior podendo causando a queda de satélites de
érbita mais baixa (SCHWENN, 2006).

b) Particulas Energéticas Solares (SEPs) - sao particulas emitidas em
Explosoes Solares, que podem ser aceleradas atingindo velocidades quase-
relativisticas, chegando a orbita da Terra dentro de minutos. Estas parti-
culas podem, além de danificar instrumentos a bordo de satélites, tanto
de telecomunicagoes como cientificos, comprometer severamente a vida de
astronautas expostos no espaco interplanetario, como por exemplo, em
viagens a Lua ou a Marte, pois estes se encontram fora da protecao da

magnetosfera terrestre.

c) Ejegoes Coronais de Massa (“Coronal Mass Ejections” - CMEs) -

3



material solar ejetado no espaco interplanetario na forma de gigantes nu-
vens de gés ionizado. Podem eventualmente atingir a Terra apds alguns
dias. Estas estruturas sao uma das principais causas de tempestades geo-

magnéticas.

As conseqiiéncias economicas destes efeitos sdo enormes (ver por exemplo, Siscoe
(2000), Lanzerotti (2001), Baker (2004)), e esta é uma das razoes pela qual o
clima espacial e sua predictabilidade tém recebido grande atencao, nao somente
dos cientistas envolvidos, mas também do publico brasileiro em geral, que a par-
tir de junho de 2008 pode contar com informagoes, de vérios institutos de pes-
quisa, sobre o monitoramento do clima espacial em tempo real através do site
http://www.inpe.br/climaespacial/index.php, desenvolvido e mantido pelos
pesquisadores do Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais - INPE. Outra razao
é a qualidade dos dados observacionais que tém sido obtidos nas ultimas décadas
através de uma nova geracao de instrumentos espaciais. Uma grande frota de satélites
(ULYSSES, SOHO, YOKHOH, WIND, ACE, TRACE, RHESSI, HINODE, STE-
REO) tém permitido o avango do entendimento dos processos envolvidos préximo
ao Sol, no espago interplanetario, e no meio ambiente préximo a Terra, permitindo
a renovagao do conhecimento sobre o Sol, sobre a heliosfera e da relagao Sol-Terra

(ver, por exemplo Crooker (2000)).
2.2 O Sol

O Sol é a estrela mais préxima da Terra, possui uma massa média de 1,99 x 103°kg,
raio de 696.000 km e luminosidade de 3,9 x 1021/ (PRIEST, 1995). E formado
predominantemente por hidrogénio e hélio, com pequenas quantidades de argonio,
calcio, carbono, ferro, magnésio, neonio, niquel, oxigénio e enxofre. A estrutura in-
terna solar, suas principais caracteristicas e atmosfera podem ser vistas na Figura
2.1.

E no nicleo solar que ocorre o processo de fusao nuclear, onde os nicleos de hi-
drogénio se fundem formando nticleos de hélio, liberando uma grande quantidade de
energia. Esta camada estende-se até 0,25 raio solar, apresentando uma temperatura
da ordem de 1,4 x 10°K. A energia liberada pela fusao dos nicleos de hidrogénio é
dissipada através do processo de difusao radiativa na zona radiativa solar, que
se estende de 0,25 até 0,75 raio solar, possuindo uma temperatura da ordem de

8 x 10°K. Na zona de convecgcdo solar que estende-se de 0,75 a 1 raio solar,
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com temperatura na faixa de 5 x 10° a 6600K, a energia ¢ dissipada na forma de
convecgao (PRIEST, 1995).

A atmosfera solar é dividida em trés regioes devido a diferentes caracteristicas e
processos fisicos. A fotosfera, parte inferior da atmosfera solar, possui uma espes-
sura de aproximadamente 0,5 x 10°m, e temperatura da ordem de 6600K, é onde
se origina a radiagao visivel, com um espectro continuo e irradia toda a energia que
chega na Terra. A cromosfera, é a camada logo acima da fotosfera, com espessura
em torno de 2,5 x 10%n, e temperatura no intervalo de 4300 a 10K. A coroa é a
regiao acima da cromosfera e sem limite superior, expandindo-se pela heliosfera com
o vento solar. Apresenta uma temperatura da ordem de 10°K (PRIEST, 1995), e é a
regiao da atmosfera solar de maior importancia, pois é onde ocorrem ou sao visua-
lizados os fenomenos fisicos de maior relevancia para o Clima Espacial (SCHWENN,
2006).

Figura 2.1 - Figura esquematica da estrutura interna solar e sua atmosfera.
FONTE: Modificado de http://canopy.lmsal.com/schryver/Public/
homepage/coolstarimages2.html (2009).
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2.2.1 O Vento Solar e Campo Magnético Interplanetario

A heliosfera é preenchida por um ténue plasma magnetizado, composto por uma
mistura de fons e elétrons fluindo para longe do Sol: o vento solar (BRANDT, 1970).
A atmosfera exterior solar é tao quente que nem mesmo a gravidade solar pode evitar
que o vento solar “evapore” continuamente. Este plasma carrega consigo o campo

magnético solar até a fronteira da heliosfera, onde seu dominio termina (SCHWENN,

2006).

O vento solar e o campo magnético interplanetdrio (“Interplanetary Magnetic Field”
- IMF), demonstram ser a ligagdo chave entre a atmosfera solar e o geoespago. Ge-
ralmente, o vento solar é desviado em torno da Terra por sua magnetosfera que é
mantida pelo campo magnético intrinseco da Terra. As particulas do vento solar
nao podem penetrar na magnetosfera, a menos que ocorra um processo chamado de
reconexao magnética das linhas dos campos magnéticos interplanetario e planeta-
rio. Isto pode ocorrer se o campo magnético apontando para o norte na frente da
magnetosfera terrestre for atingido pelo vento solar carregando um campo magné-
tico interplanetario direcionado para sul. Em tal situacao, distirbios geomagnéticos
significantes de varios tipos sao iniciados (TSURUTANT et al., 1988). As observagoes
mais detalhadas do vento solar tém sido feitas por satélites proximos a orbita da

Terra.

Varios fenomenos relevantes para o clima espacial sao visualizados na coroa solar, e
s6 podem ser observados durante eclipses ou por corondgrafos, que sao instrumentos
que simulam um eclipse.A Figura 2.2 mostra que a coroa solar é altamente estrutu-
rada e dinamica. A coroa solar muda sua forma durante o ciclo de atividade solar.
Consequentemente, nao é surpreendente que sua estrutura espacial e variabilidade
temporal sejam reproduzidas no vento solar. Devido a esta estruturacao, o vento so-
lar nao é emitido uniformemente, pois o plasma pode ser aprisionado na coroa solar
por estruturas em formas de arco, o que ocorre, por exemplo, na regiao equatorial

solar durante o minimo de atividade solar, como pode ser visto na Figura 2.3.

Ainda na fase de minimo, em torno dos pélos solares podem ser vistas grandes regioes
escuras, que sao chamadas de buracos coronais, que sao regides de linhas de campo
magnético abertas por onde o vento solar rapido emerge. Quando a polaridade do
campo magnético solar é positiva no polo norte, ou seja, as linhas de campo estao

apontando para fora do Sol, a polaridade no polo Sul é negativa, as linhas apontam
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para dentro. A polaridade do campo magnético solar possui um ciclo de 22 anos,
sendo invertida a cada 11 anos definindo o chamado ciclo de atividade solar. O
nimero de manchas solares que aparecem na fotosfera é o principal indicador deste

ciclo, sendo de maior nimero no maximo da atividade solar (RUSSELL, 1995).

Como vimos, o vento solar é um plasma ionizado emitido pelo Sol e, por este motivo,
ele nao s é sensivel a acao do campo magnético solar como o movimento de seus
elétrons e ions livres altera a configuracao deste campo, produzindo uma relagao
interdependente entre plasma e campo magnético. Desta forma, o plasma e o campo
magnético estao unidos e diz-se que o campo magnético solar esta “congelado” no
plasma. O campo magnético é carregado pelo vento solar, mas permanece unido a
sua fonte no Sol. Portanto, as linhas do campo magnético solar nao sao paralelas a
velocidade radial do vento solar, mas elas vao se torcendo conforme o vento solar se
afasta do Sol, constituindo o IMF, com intensidade de aproximadamente 5 nT nas
circunvizinhangas da Terra (HUNDHAUSEN, 1995). Devido a rotagao do Sol, o IMF
possui o aspecto de uma espiral, sendo quase radial proximo ao Sol e praticamente
perpendicular a diregao radial a uma distancia de 5 — 10 AU. Préximo a érbita da
Terra (1 AU) o IMF tem uma inclinacdo de aproximadamente 45° em relagao a reta
que liga a Terra ao Sol (HUNDHAUSEN, 1995).

Devido a expansao do vento solar e ao congelamento das linhas do IMF no mesmo,

forma-se uma lamina de corrente a fim de separar os setores de polaridades opostas.



Esta lamina é chamada de Lamina de Corrente Heliosférica (“Heliospheric Current
Sheath” - HCS), que é uma descontinuidade tangencial que separa dois plasmas com

campo magnéticos anti-paralelos.

Figura 2.4 - O modelo da bailarina tridimensional da heliosfera como proposto por ALF-
VEN (1977).
FONTE: Modificado de Schwenn (2006).

Com base nas descobertas feitas durante os anos 70, um modelo tridimensional da
heliosfera e das estruturas de fluxo do vento solar foi desenvolvido. A heliosfera é mais
adequadamente visualizada pelo modelo de saia de bailarina primeiramente proposto
por ALFVEN (1977). A Figura 2.4 mostra uma versao artistica da heliosfera interior
como ela poderia estar imediatamente antes do minimo de atividade solar. Esta
configuracao deve-se ao fato de o eixo da HCS estar deslocada em relacao ao eixo
de rotacao solar, fazendo com que a HCS assuma um formato ondulado, sendo mais

ondulada e perturbada no maximo da atividade solar.

Na Figura 2.4, estao representados, em laranja em torno dos pdlos, os buraco co-
ronais. Estas estruturas algumas vezes migram (estrutura amarela na Figura) para
a regiao equatorial interagindo com o vento solar lento local, formando regioes de
interacao dos ventos solares lento e rapido, podendo gerar uma onda de choque

(representado pela cor vermelha na Figura 2.4). A parte verde representa a HCS.
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Figura 2.5 - Figura esquemaética da heliosfera e suas principais caracteristicas.
FONTE: Modificado de http://canopi.lmsal.com/schryver/Public/
homepage/coolstarimages4.html (2009).

Seguindo-se a o6rbita da Terra (setas verdes), ela passara por regioes de diferente

polaridade do IMF, sendo positiva a verde escura e negativa a verde clara.

O vento solar expande-se pela heliosfera até onde sua pressao dinamica equilibra-se
com a pressao dinamica do meio interestelar passando de um estado supersonico para
subsonico, formando, desta forma, uma onda de choque chamada de choque terminal.
O choque terminal encontra-se a aproximadamente 100 UA (BURLAGA, 1995). A

Figura 2.5 mostra um esquema da heliosfera e suas principais caracteristicas.
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2.2.2 Tempestades Geomagnéticas

Tempestades geomagnéticas sao eventos que ocorrem na magnetosfera terrestre, cau-
sados por estruturas de origem solar e interplanetarias. O parametro interplaneta-
rio mais importante para a ocorréncia de tempestades geomagnéticas é a direcao
do campo magnético interplanetario. Considerando o sistema de coordenadas GSE
(“Geocentric Solar Ecliptic” - GSE), como mostrado na Figura 2.6, onde o eixo x
aponta na direcao Terra-Sol, mostrou-se que a dire¢ao do campo magnético interpla-
netario mais favoravel para a ocorréncia de tempestades geomagnéticas é a diregao
z negativa, ou dire¢ao “Sul” (ROSTOKER; FALTHMMAR, 1967; RUSSELL et al., 1974;
BURTON et al., 1975).

Gonzalez e Tsurutani (1987) empiricamente determinaram que um campo magnético
interplanetario com Bz negativo e intenso, que gere um campo elétrico de convec¢ao
direcionado para o anoitecer, ou seja, na direcao negativa do eixo y, com intensidade
maior que 5 mV/m, dado por E =V X By, onde V ¢ a velocidade do vento solar e
B é a componente z negativa do campo magnético, permanecendo por um periodo
maior que 3 horas, sao suficientes para causar uma tempestade magnética intensa,
ou seja, Dst < —100 nT'. As estruturas solares que apresentam as caracteristicas
necessarias para causar uma tempestade geomagnética sao chamadas de estruturas

geoefetivas.

Terra

drbita da Terra

Figura 2.6 - Sistema de coordenadas utilizado para definir a orientagao do IMF.

Acredita-se que a razao pela qual os campos Bz negativos estao associados a ocor-
réncia de tempestades geomagnéticas seja o fato do campo magnético terrestre estar

direcionado aproximadamente para norte, ou seja, direcao z positiva, propiciando a
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ocorréncia da chamada reconexao magnética. A reconexao magnética ocorre quando
dois campos magnéticos anti-paralelos se aproximam, havendo uma interconexao
entre as linhas destes campos magnéticos. Esta é a forma pela qual particulas do
vento solar penetram no campo geomagnético. Este processo seria governado pelo
campo elétrico interplanetario V x Bg, como proposto por Dungey (1961). Um es-
quema do acoplamento do meio interplanetario com a magnetosfera terrestre pode
ser visualizado na Figura 2.7, onde os simbolos x representam os pontos de reconexao
magnética causados por campo magnéticos de polaridades opostas (GONZALEZ; TSU-
RUTANI, 1992; TSURUTANI; GONZALEZ, 1997).

Magnetosfera Terrestre

Sol ‘

+ IMF Vento
~FCME + Solar
-Bz
CME: Ejecio de IMF: Campo Magnético E: Campo elétrico do vento solar
Massa Interplanetario J: Corrente da magnetopausa
Coronal E.J: Dinamo Magnetosférico
¥: regiio de reconexio
-Bz : Componente (1): Discipagdo auroral

Sul do CMI -
uido (Z): Discipagdo da corrente de anel

Figura 2.7 - Acoplamento Sol-meio interplanetario-magnetosfera terrestre.
FONTE: Modificado de Gonzalez e Tsurutani (1992)

A Figura 2.7 mostra que, durante o processo de reconexao as linhas dos campos
interplanetario e geomagnético, apds estarem interconectadas, sao arrastadas pelo
vento solar devido ao congelamento do campo ao plasma. Ao chegarem na cauda
geomagnética, havera outra situagao em que as linhas serao anti-paralelas, ocorrendo
uma nova reconexao no lado noturno da magnetosfera terrestre. Apos esta segunda
reconexao ¢ que as particulas precipitarao, ao longo das linhas de campo geoma-

gnético, formando as auroras, intensificando a corrente de anel, entre outros efeitos
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(GONZALEZ et al., 1994).

E denotado por Dst, o campo perturbado simetricamente axial em relagao ao eixo
do dipolo geomagnético e que é considerando como sendo uma func¢ao do periodo de
tempestade (MAYAUD, 1980; RANGARAJAN, 1989). Ele é composto por uma média
da componente horizontal do campo geomagnético medida pelos magnetometros dos
observatorios de Hermanus, Kakioka, Honolulu e San Juan, todos instalados proximo
ao equador magnético. A intensidade de uma tempestade magnética é medida de
acordo com o campo magnético gerado pela intensificacao da corrente de anel que é
aumentada durante a ocorréncia de tempestade. Este campo gerado possui sentido
contrario a componente horizontal do campo geomagnético, fazendo com que as es-
tagoes messam um decréscimo na intensidade desta componente, por este motivo o
indice Dst é negativo (RANGARAJAN, 1989). Desta forma, a classificagao das tem-
pestades quanto a sua intensidade é feita, utilizando-se o indice Dst, de acordo com
a Tabela 2.1.

Tabela 2.1 - Intensidade da tempestade geomagnética de acordo com o indice Dst.

Moderadas —50nT > Dst > —100 nT
Intensas —100 nT" > Dst > =250 nT
Super Intensas Dst < =250 nT

No grafico do indice Dst é possivel identificar as fases de uma tempestade geoma-
gnética. A Figura 2.8 mostra um gréafico do indice Dst durante a ocorréncia de uma
grande tempestade geomagnética. A primeira linha vertical indica o inicio subito da
tempestade - SSC (Storm Sudden Comencement), esta regiao indica a fase inicial da
tempestade, identificada por “FI” na figura, onde a componente horizontal do campo
geomagnético aumenta devido a compressao da magnetosfera pelo choque formado
pela estrutura solar. Esta fase pode durar desde alguns minutos até varias horas. A
fase principal, identificada na figura pelas letras “FP”, é a fase da tempestade que
indica a intensidade da mesma, de acordo com a Tabela 2.1. E nesta fase que ocorre
a energizacao da corrente de anel devido as reconexoes dos campos interplanetario e
geomagnético. Com o aumento de particulas na corrente de anel gera-se um campo
magnético oposto ao campo previamente existente, causando o decréscimo observado
no Dst. Quanto mais particulas entrarem, mais energética ficara a corrente de anel,

portanto, mais intensa sera a tempestade. Esta fase pode durar de meia hora até
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varias horas. A fase de recuperacdo, regiao identificada pelas letras “FR” na Figura
2.8, é quando o campo magnético retorna gradualmente a sua condicao antes da
ocorréncia da tempestade. Esta fase pode durar desde dezenas de horas até semanas
(TSURUTANI; GONZALES, 1998).

FIFP FR

O ! 'M' ' ! ' ! ' -

-100 |- —

Dst (nT)

-150 |- —

-200 |- -

_250 1 | 1 | 1 | 1 | 1 |
0 12 24 36 48 60 72 84 9 108 120 132

Tempo (horas)

Figura 2.8 - Grafico do Indice Dst mostrando as principais caracteristicas apresentadas
por este indice durante uma tempestade geomagnética.

2.2.3 Ciclo de Atividade Solar

Tanto a ocorréncia quanto a intensidade das tempestades geomagnéticas variam de
acordo com o ciclo de atividade solar. Este ciclo, como ja citado anteriormente, é
medido de acordo com o nimero de manchas solares e dura aproximadamente 11
anos. As machas solares sao estruturas escuras que aparecem no disco solar. Elas
possuem um campo magnético intenso e sao mais frias que sua vizinhanca, por isto

elas aparecem como manchas escuras.
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Figura 2.9 - Diagrama de borboleta mostrando a localizagao das manchas solares no disco
solar e a inversao da polaridade do campos magnético solar além de imagens
do satélite SOHO mostrando a atividade solar no decorrer de um ciclo.
FONTE: Modificado de http://solarscience.msfc.nasa.gov/images/
magbfly.jpg (2009) e de http://apod.nasa.gov/apod/ap071203.html

(2009).
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A Figura 2.9 mostra a localizagdo, em latitude, das manchas solares em fungao do
tempo durante os trés ultimos ciclos solares. Este diagrama é chamado de diagrama
de borboleta. As cores azul e amarela indicam a polaridade do campo magnético solar,
sendo azul, negativa e amarelo, positiva. Pode-se perceber, observando o diagrama
de borboleta nas regioes proximo a 90N e 90S de latitude, que a polaridade inverte
de um ciclo para outro, aproximadamente no ano 2001 durante o ultimo ciclo. A
Figura 2.9 também mostra imagens tomadas pelo satélite SOHO, uma em cada ano

do ultimo ciclo solar, mostrando a diferenca na ocorréncia de regioes ativas no disco

solar.
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Figura 2.10 - Comparagao entre a taxa de contagens de monitores de néutrons e o niimero
de manchas solares.
FONTE: Modificado de http://ulysses.sr.unh.edu/NeutronMonitor/
images/0_1950-2006.GIF (2009).

Além das estruturas originadas no Sol, o ciclo de atividade solar também exerce
uma grande influéncia sobre os raios césmicos galacticos. Esta influéncia pode ser
mostrada na Figura 2.10, onde o niimero de manchas solares estd em verde e a média

sobre 27 dias da contagem de raios césmicos estd em azul para o monitor de néutrons
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Climax e em rosa para o monitor de néutrons de Huancayo. A diferenga na ampli-
tude entre os detectores Climax e Huancayo deve-se a localizacao dos detectores.
O monitor de néutrons de Huancayo estando localizado em uma regiao de rigidez
magnética maior que a observada onde Climax estd instalado. Durante o maximo no
nimero de manchas solares, ocorre uma significativa reducao da intensidade de raios
coésmicos, levando a uma variagao de 11 anos inversamente relacionada a atividade
solar. Percebe-se também uma alteracao na forma do maximo dos raios césmicos de
um maximo para o outro, como um pico estreito em 1965 e um maximo achatado
em 1976, por exemplo. Este efeito leva a um ciclo de 22 anos dos raios césmicos e

deve-se a inversao de polaridade do campo magnético solar (JOKIPII, 1998).

Hoje em dia sabe-se que estas variagoes dos raios cosmicos de 11 e 22 anos sao conse-
qiiéncia de dois mecanismos fisicos diferentes. Durante cada maximo de atividade
solar, o campo magnético interplanetéario esta distorcido e os raios césmicos sao mo-
dulados pelas irregularidades deste campo. Grandes decréscimos na intensidade de
raios cosmicos ocorrem associados com intensos disturbios no vento solar, levando
ao decréscimo observado em cada maximo solar e conseqiientemente ao ciclo de 11
anos. Por outro lado, durante a maior parte do ciclo de manchas solares, centrado
em cada minimo de manchas solares (méximo de raios cdsmicos), a distribuigao dos
raios cosmicos reflete primeiramente um balango entre o movimento de deriva das
particulas em direcao ao Sol e o resfriamento do plasma solar expandindo-se para
fora. Esta distribuicao espacial é consideravelmente sensivel a polaridade do campo

magnético interplanetario, levando a variagao de 22 anos (JOKIPIIL, 1998).
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3 RELACAO ENTRE OS RAIOS COSMICOS GALACTICOS E
MUONS OBSERVADOS NA SUPERFICIE TERRESTRE

3.1 Introducao

A relacao entre uma particula de raios césmicos primaria no espaco interplanetario
e as particulas secundéarias por ela geradas, observadas por detectores de superficie,
pode ser descrita por um conjunto de coeficientes de acoplamento. Estes coeficientes
dependem, além de outras coisas, da direcao na qual o detector esta observando
através do campos geomagnético. Antes do calculo dos coeficientes de acoplamento
propriamente dito, é apresentada uma breve introducao a respeito dos raios cosmicos

e dos detectores de muons utilizados.
3.2 Raios Cosmicos

Os raios cosmicos sao particulas energéticas que permeiam o universo, possuindo uma
faixa de energia bastante larga. Estas particulas “bombardeiam” a Terra constan-
temente e em todas as diregoes, atingindo o topo da atmosfera terrestre com um
fluxo de mais de 10'® particulas por segundo, com uma energia maior que 1 MeV
(JOKIPII, 1998). Cerca de 90% de todas as particulas primdrias sao prétons, 9% sao
nucleos de hélio e o restante dos elementos mais pesados compoem cerca de 1% dos

raios cosmicos galdcticos (“Galactic Cosmic Rays” - GCR).

O interesse pelo estudo deste tipo de particula de alta energia possui duas razoes

principais:

e O descobrimento dos raios cdésmicos possibilitou o conhecimento de novos
processos de formacao de uma série de particulas que eram desconhecidos.
Isto deve-se ao fato de as particulas de raios cosmicos possuirem um energia
muito grande e causarem reagoes nucleares através da interagao entre estas

particulas com o nticleos das moléculas constituintes da atmosfera.

e Os raios césmicos carregam informagoes tanto sobre processos astrofisicos
distantes, quanto sobre a heliosfera, meio interplanetario, magnetosfera e
atmosfera terrestre, que antes de sua descoberta eram somente acessiveis

a especulacao.
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3.2.1 Origem dos Raios Cdésmicos

A origem dos raios césmicos continua sendo um dos assunto que gera muita contro-
vérsia entre a comunidade cientifica. Por se tratarem de particulas eletricamente
carregadas, os raios cosmicos estao sujeitos a agao dos campos magnéticos exis-
tentes no universo durante seu trajeto, desde sua origem até sua observacao, seja na

superficie da Terra ou em alguma espaconave em Orbita.

Uma maneira de inferir a origem dos raios césmicos é observar o seu espectro de
energia. Um dos sinais fornecidos pelo espectro é a isotropia observada para parti-
culas com energias < 10'° eV outro é sua constancia sobre um longo periodo de

tempo, aproximadamente 10° anos.

Com isto, a fonte dos raios cosmicos deve produzir particulas com energia que chegue
até aproximadamente 10%! eV e com um espectro de energia que segue uma lei de
poténcia, dado por I(E) oc E~*7, como pode ser visto na Figura 3.2.1 a. (MURSULA;
USOSKIN, 2003). Além disso, a energia total produzida na fonte deve ser da ordem
de 10%? ergs/ano em nossa Galdxia. Também, o espectro primdrio deve possuir

elementos pesados, em torno de Z = 100.

Atualmente acredita-se que supernovas e estrelas de néutrons possam produzir parti-
culas com as caracteristicas acima referidas. Na Via-Lactea, uma supernova surge
aproximadamente a cada 40 anos e acredita-se que este evento possa produzir entre
105t e 105%° ergs de energia. Estudos mais aprofundados a respeito das supernovas
mostram que elas podem fornecer a energia necessaria para a aceleracao dos raios
c6smicos (MURSULA; USOSKIN, 2003). Contudo, este modelo de aceleragao de parti-
culas pela onda de choque de uma supernova sé pode explicar os raios césmicos com

energia até 10'° eV/.

Recentes observacoes de particulas originadas em sistemas bindrios, tais como Cy-
gnus X-3 e Hercules X-1, mostram raios césmicos com energias além da energia
maxima alcancada por particulas aceleradas por supernovas. Além disso, é possivel
que os raios coésmicos sejam acelerados durante o seu percurso desde sua origem até
a Terra. Um dos mecanismos propostos para a aceleracao das particulas no espacgo
é a interacao destas com o campo magnético do meio em que estao se deslocando,

primeiramente sugerido por Fermi.

A Figura 3.1 b. mostra e espectro de energia dos raios c6smicos com baixas energias.
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Figura 3.1 - a. Espectro de energia dos raios césmicos. b. Espectro de raios césmicos na
regiao de baixa energia.
FONTE: Modificado de Mursula e Usoskin (2003).

Para energias acima de 10 MeV, os GCR correspondem a parte dominante do
fluxo de raios césmicos. Para energias abaixo de algumas centenas de MeV | os raios
cosmicos solares (“Solar Cosmic Rays” - SCR), dominam o fluxo de raios césmicos.
Na faixa entre algumas centenas de Mel’ e alguns GeV, tanto os GCR quanto os
SCR podem dominar e a variagao do fluxo nesta faixa de energia tem um padrao

bastante complicado.
3.2.2 Modulagao dos Raios Césmicos

A intensidade dos raios césmicos observada por detectores instalados na superficie
terrestre é mostrada na Figura 2.10. Infelizmente o que é observado nao corresponde
nem de perto ao que seria observado na heliosfera ou mesmo no espaco interestelar,
devido aos processos de “filtragem” pelos quais os GCR sao submetidos, e estes

processos ainda nao foram satisfatoriamente esclarecidos pela comunidade cientifica.

Algumas variacoes sao claras o suficiente, especialmente aquelas relacionadas com o
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ciclo de atividade solar. O ciclo de 11 anos é inegavelmente a principal caracteristica
da variagao de longo periodo dos raios césmicos: a densidade de raios césmicos é anti-
correlacionada com a atividade solar. Contudo, algumas caracteristicas especificas
do comportamento dos raios césmicos (tais como os decréscimos de curta duragao
observados em 1982 e 1991) nao estao relacionados de uma forma evidente com o
nimero de manchas solares. O ciclo de 22 anos mostra-se claramente presente na
forma e intensidade nas fases de maximo de raios césmicos, estando diretamente
ligado & inversao da polaridade do campo magnético solar (BELOV, 2000), o que nao

esta evidente no ciclo de manchas solares.

Para descrever o complexo conjunto de efeitos sofridos pelos raios cosmicos galacticos
quando entram na Heliosfera, os quatro principais processos foram combinados por

Parker (1965) em uma equacao de transporte:

of
(V . V) X m + Jfontea (31)

g—{:—V-Vf—<vD>-Vf+V-(m(S)-Vf)+

1
3

onde f(r, P,t) é a fungao de distribuicao dos raios césmicos; r é a posicao, P = pc/q
¢ a rigidez da particula, onde p é o momento da particula, g é a carga elétrica
e ¢ é a velocidade da luz, t é o tempo. V é a velocidade do vento solar. kK é o

chamado tensor de difusdo, que pode ser dividido em uma parte simétrica (%)

e
i-simétri (4). Cad d ao d
uma parte anti-simétrica <\/. Cada termo desta equacao descreve um processo

fisico separadamente:

e O termo do lado esquerdo é a variacao da funcao de distribuigao f(r, P, t)
com o tempo t. Para muitas aplicacoes da modulagcao dos raios césmicos,
considera-se que estas particulas estao em um estado de equilibrio e este

termo pode ser desprezado.

e O primeiro termo do lado direito descreve a conveccao das particulas devido

ao vento solar, com velocidade V.

e O segundo termo caracteriza a deriva das particulas no Campo Magnético
Heliosférico (“Heliospheric Magnetic Field” - HMF'), sendo expressa como
uma velocidade de deriva efetiva < vp >, representando as derivas de

curvatura e de gradiente.
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e O terceiro termo do lado direito descreve a difusao das particulas entre as

irregularidades no HMF'. O tensor de difusao pode ser escrito da seguinte

forma:
/-iH 0 0
k=0 K, Kt :H(S)-i-H(A)
0 —RT K|

Na parte simétrica do tensor de difusao estao os coeficientes de difusao
paralelo (k) e perpendicular (k) ao campo magnético. O termo anti-
simétrico (kr) estd relacionado a velocidade de deriva efetiva < vp >

através do vetor.

(vp) =V x s g. (3.2)

e O quarto termo descreve a desaceleracao adiabatica no vento solar que esta

se expandindo a medida que se afasta do Sol.

e O quinto termo do lado direito pode ser qualquer fungao fonte Jyopnse.

Usualmente, a equagao de transporte 3.1 é resolvida numericamente iniciando a
partir de um modelo do espectro interplanetario das particulas de raios cdésmicos
galacticos na fronteira externa da heliosfera. Os parametros de modulagao sao de-
terminados pelo ajuste do modelo aos dados observacionais. Usualmente a heliosfera
é considerada como sendo uma esfera de aproximadamente 100 AU. Contudo, foi
mostrado recentemente que a forma da heliosfera pode ser muito diferente de uma
esfera. Existem algumas aproximagoes que simplificam a teoria de propagacao dos

raios cosmicos na heliosfera melhorando o entendimento destes efeitos.
3.3 Rede Global de Detectores de Muons - GMDN

A Rede de Muons iniciou a operar em 1992, fazendo observacoes em dois hemisfé-
rios, utilizando os detectores instalados em Nagoya (Japao) e Hobart (Australia), os
quais possuem areas de deteccao de 36 m? e 9 m?, respectivamente. Cada um destes
detectores sao multidirecionais, permitindo registrar simultaneamente a intensidade
de raios césmicos em 30 diregoes de visdo. Outro pequeno detector (4 m? de 4rea
de detec¢ao), instalado no Observatério Espacial do Sul, em Sao Martinho da Serra,
RS, (Brasil), foi adicionado & rede em Margo de 2001 a fim de cobrir uma lacuna na

cobertura direcional da rede sobre as regides do Oceano Atlantico e Europa (SILVA et
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al., 2004). Estes detectores sao idénticos, diferenciando-se somente em suas areas de
deteccao, consistindo de duas camadas horizontais de plasticos cintiladores, vertical-
mente separados por 1,73 m, com uma camada intermediaria de 5 ¢m de chumbo,
que serve para absorver os componentes de baixa energia. Cada camada é composta
por um arranjo de detectores unitdrios de 1 m? de drea, isto é, plastico cintilador
de 1 m x1mx0,1m. No topo de cada detector fica um tubo fotomultiplicador de
12,7 em de diametro. Através da contagem dos pulsos da coincidéncia entre um par
de detectores, um da camada superior, outro da inferior, é possivel registrar a taxa
de muons através da correspondente direcao de incidéncia. Desta forma, utilizando
o detector multidirecional de muons é possivel obter varias combinacoes entre os
detectores superiores e inferiores, como esquematizado pela Figura 3.2b. A Figura
3.2a mostra uma fotografia do detector do Observatério Espacial do Sul, em Sao
Martinho da Serra apds sua ampliacao que ocorreu em dezembro de 2005, tendo
sua area de deteccao aumentada para 28 m?2. Os dados comparativos do detector de
muons de Sao Martinho da Serra, para as trés fases de expansao estao expostos na
Tabela 3.1. A terceira fase de expansao esté planejada para o ano de 2010, passando

de 4 x 7 para 4 x 9.

Tabela 3.1 - Dados comparativos para as trés fases de expansao do detector de muons
do Observatoério Espacial do Sul, em Sao Martinho da Serra, Brasil. *Valor
estimado tomando como base os dados do detector de Nagoya devido a sua
igual area de observagao.

Prototipo  Expansao I Expansao 11
Area de deteccao 4 m? 28 m? 36 m>
Canais direcionais 9 17 17
Resolugao temporal 1h 1,10 ¢ 60 min 1, 10 e 60 min
Erro estatistico médio 0,34 0,2 0,15 *

Em Marco de 2006, a rede de muons foi completada, passando a chamar-se efetiva-
mente de Rede Global de Detectores de Muons (“Global Muon Detector Network”
- GMDN), pela instalacao de um novo detector na Universidade do Kuwait, na ci-
dade de Kuwait (Kuwait), com uma drea de detecgao de 9 m?. Este detector observa
particulas que incidem sobre a Africa e oeste do Oceano Indico. O detector da Uni-
versidade do Kuwait é do tipo hodoscope (Figura 3.3). Este detector, diferentemente
dos outros trés detectores, é composto por quatro camadas horizontais de 30 tu-

bos contadores proporcionais (“Proportional Counter Tubes” - PCT). Cada PCT é
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Figura 3.2 - a. Foto do detector de muons instalado no Observatério Espacial do Sul em
Sao Martinho da Serra, RS, Brasil, apds sua ampliacao em dezembro de 2005.
b. Esquema do detector de duas camadas. Através da coincidéncia das conta-
gens entre um par de detectores, um na camada de cima e o outro na camada
de baixo, é possivel registrar o niimero de muons e sua correspondente diregao
de incidéncia.

um cilindro de 5 m de comprimento e 10 ¢cm de diametro, tendo um fino anodo de
tungsténio ao longo de seu eixo. Uma camada de 5 em de chumbo ¢ instalada sobre
o detector para absorver os componentes de baixa energia. Os eixos dos PCT sao
alinhados geograficamente na dire¢do leste-oeste (eixo x) da primeira e terceira ca-
madas e norte-sul (eixo y) com a segunda e quarta camadas. A primeira e a segunda
camadas formam o par superior, enquanto que a terceira e a quarta camadas formam
o par inferior. Os dois pares sao verticalmente separados por 80 cm. A intensidade
e correspondentes direcoes sao registradas de acordo com um sistema de coincidén-
cia das quatro camadas. Isto é aproximadamente equivalente a registrar muons com
dois arranjos quadrados de 30 x 30 com detectores individuais de 10 ecm x 10 cm,
separados verticalmente por 80 ¢m. As contagens de muons sao registradas em cada
23 x 23 = 529 canais direcionais que cobrem 360° de azimute e de 0° a 60° de zénite.
Para analisar os dados de Kuwait juntamente com os dados das outras estacoes de
diferente geometria, converte-se os 529 canais direcionais em 13 canais, que sao equi-
valentes aqueles de Hobart, possuindo a mesma area de deteccao (9 m?) (OKAZAKI,
2008).
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Figura 3.3 - Prototipo de um detector de muons do tipo Hodoscope em fase de testes.
FONTE: Foto particular tirada no laboratoério de raios césmicos da Universi-
dade de Shinshu.

3.4 Calculo dos Coeficientes de Acoplamento para Detectores de Muons

Os detectores de raios cosmicos instalados na superficie terrestre, tais como os da
GMDN, nao observam as particulas priméarias que compoem os GCR. Estas particu-
las primarias interagem com os nucleos dos atomos constituintes da atmosfera ter-
restre produzindo particulas de raios césmicos secundarias. Uma significante parte
das particulas secundarias é composta por muons, que sao produzidos através do
decaimento dos pions, que por sua vez sao um dos produtos diretos da reacao entre

as particulas primaérias e os nucleos dos atomos atmosféricos.

Medindo-se a variacao na intensidade de muons utilizando-se detectores de muons
de superficie, pode-se calcular a distribuicao espacial tri-dimensional das particulas
primarias. Estes detectores sao fixos com relagao ao sistema de referéncia terrestre,
sendo possivel observar uma pequena variagao diurna na intensidade de muons de-
vido a rotagao da Terra em torno de seu eixo. A relagao entre a distribuicao das
particulas primérias e os muons detectados pode ser descrita por um conjunto de
coeficientes de acoplamento. Para calcular estes coeficientes, é necessario conhecer
a direcao assimptotica para cada direcao de incidéncia possivel das particulas se-

cundarias observadas pelos detectores.

A direcao assimptética de uma particula primaria é aquela direcao através da qual
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ela estava viajando antes de ser influenciada pelo campo magnético terrestre. Devido
a grande energia das particulas primarias, um muon gerado na atmosfera, mantém
aproximadamente a mesma direcao que a particula primaria que o produziu. Para
calcular as direcoes assimptéticas, um modelo que descreve o campo magnético ter-
restre é necessério desde a altitude do detector até o espaco livre. A Figura 3.4 mostra
o mapa das direcoes assimptoticas calculadas para cada canal direcional dos detec-
tores da GMDN. A técnica de integracao adaptativa de Runge-Kutta foi utilizada
para calcular as direcoes assimptéticas de cada canal direcional da rede de muons.
Cada simbolo na Figura 3.4 mostra a direcao assimptoética para particulas com rigi-
dez P,, de cada canal direcional. Tanto o valor de P,,, quando a dire¢ao assimptotica
sao determinados utilizando um cédigo de trajetoria de particulas desenvolvido por
Lin et al. (1995). A linha através de cada simbolo representa o espalhamento das
diregoes assimptdticas para particulas com rigidez entre Py e Fy 9 que limita a ener-
gia central em 80% da resposta de energia de cada canal direcional. A Figura 3.4
mostra que a GMDN cobre quase completamente o céu, apesar de ainda possuir
algumas lacunas na sua cobertura direcional sobre a América do Norte e sobre o sul

do Oceano Indico.

O formalismo utilizado para descrever a distribuicao tri-dimensional das particulas
primérias no espacgo e a subsequente definicao dos coeficientes de acoplamento foi
originalmente desenvolvida por Nagashima et al. (1972). Os coeficientes de acopla-
mento foram calculados por Fujimoto et al. (1984) e melhorados através de corregoes

devido a curvatura da atmosfera por Baker et al. (1989).

Seja J(P, x,A) o fluxo por estereorradiano por segundo de particulas primérias com
rigidez P, movendo-se em uma direcao no espaco definida pelo angulo polar y, e

angulo azimutal A , em relacao a um sistema de coordenadas arbitrério.

Como qualquer variacao de J em relagao a (, A) serd pequena, considerando-se um

fluxo de GCR isotrépico, pode-se escrever

Onde Jy(P) é a contribuigao isotrépica da distribuigao da densidade de GCR. Assu-
mindo a existéncia de uma anisotropia simétrica em torno de um eixo de referéncia

e que 0.J(P, x) é separavel com relagao a P e x, a intensidade diferencial dos raios
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Figura 3.4 - Direcoes de visao assimptoticas da GMDN. Cada simbolo mostra a direcao
de visao assimptética de uma particula incidente em cada canal direcional
com rigidez primdria média P,,. A linha através de cada simbolo representa o
espalhamento da direcao de visao correspondente a 80% da energia de resposta
de cada canal.

c6ésmicos primarios é definida como:

0J(P,x)
) F(x)G(P), (3.4)

onde F'(x) ¢é a distribuicao espacial da densidade de GCR e G(P) é o espectro de

rigidez diferencial da anisotropia e é adequadamente descrito pela lei de poténcia:

G(P) = { ép/ 10)7, if? (3.5)
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onde P,, é a rigidez méxima, no caso desta tese foi utilizado P, = 1000 GV, e v é
constante. Ambos sdo definidos a partir das observagoes (FUIIMOTO et al., 1984).

Expandindo F'(x) em uma série polinomial de Legendre, tem-se:

F(x) =Y _F.(x)=>_mPcosx), (3.6)

n=0

onde F,(x) é a distribuicao espacial da densidade de GCR de grau n e n, é o
coeficiente da distribui¢do espacial. F'(x) é expresso em coordenadas geogrificas
(GEO), nas quais o eixo z é direcionado para o norte geogréfico, o eixo x estd no
plano equatorial e direcionado para o zénite de um ponto no equador terrestre no
hordrio local de 00:00h e o eixo y completa as coordenadas através da regra da mao

direita. Assim:

Fi) =) _F.(x)=>_> frx), (3.7)

n=0 m=0

onde f(x), chamada de componente projetada de F),(x), é dada por:

I (x) = nu Pl (cosBr) Pl (cosh y)cos(m(ay — ag)). (3.8)
Na Equacao 3.8, ar e 0 sao a ascensao reta e declinacao do eixo de simetria da
anisotropia enquanto que «a; e #; sao a ascensao reta e declinagao da direcao de
incidéncia dos GCR, correspondentes a (x, A) no espago. P*(cosf) sao as fungoes
esféricas semi-normalizadas (CHAPMAN; BARTELS, 1940), relacionadas com as fun-

coes ordindrias associadas de Legendre P, ,, por

P, (cosh), m =0
P (cosh) = 2nm) | /2 (3.9)
{ (:+7ZL), } P,.m(cost), m # 0,

A distribuicao espacial F'(x) produz uma variacao diurna D(¢) na intensidade de

muons, devido a rotacao da Terra, observada por um detector instalado em um
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sistema de referéncia local. Cada componente projetada f*(x) produz uma variagao

harmonica diurna D} (t) onde

D(t)=>_> Dp(t). (3.10)

n=0 m=0

Expandindo-se D(t) em uma série de Fourier, tem-se

D (t) = A cos(mwt) + B;'sen(mwt), (3.11)

onde o tempo ¢ ¢ dado em dias e w = 7/12.

A relacao entre os coeficientes da variacao diurna A" e B]" e a anisotropia de raios
cosmicos galdcticos no espago interplanetario z* e y* (em coordenadas GEO) pode

ser escrita da seguinte forma:

> ( xZ ) . (3.12)
yn

onde

=0, P (cosfr)cos(mwtr), (3.13)
Yn' = nu by (costr)sen(mwtr), |

onde tr é o tempo local representando as longitudes geogréficas agr, dado por

12
tR:?(aR—aS—i—w). (314)

Desta forma, a Equagao 3.11 fica:
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D™(t) = nnpy(coseR)dnmcos% {t — (tp — 6t™)}, (3.15)

onde

12 m
St = —tan? (S—”)
mm cm

Assim a distribuicao espacial pode ser calculada através das componentes da variacao
diurna observada D (t) e do conhecimento de ¢ e s'. ¢ e s sao os coeficientes de
acoplamento que relacionam a varia¢do observada D(t) com a distribuigao espacial
F(£). Nagashima (1971) mostrou que:

= %/Pwt /QY.A.G(P).P,T(COSHOR).cos[m(¢OR — ¢st)|dwd P, (3.16)

sm= %/P: /QY.A.G(P).Pf(cas@OR).sen[m(gbOR — ¢gt)]dwdP, (3.17)

onde I é a intensidade total de muons observados, Y = Y (P,d,x) é a funcao re-
sposta que fornece o nimero de muons s~ 'm~2str~! que chegam ao longo da direcao
(0, ») produzidos por particulas primarias de rigidez P através de uma atmosfera de
profundidade d e profundidade de rochas z utilizado para detectores subterraneos,
no caso dos detectores de raios cosmicos, cujos dados foram utilizados nesta tese, o
valor de x = 0. (0, ¢) sado respectivamente os angulos zenital e azimutal, definindo a
diregao de incidéncia das particulas primarias. P.,; ¢ a rigidez de corte abaixo da qual
Y torna-se insignificante. A fornece uma sobreposicao relativa das duas camadas do
detector de muons ao longo de cada direcao (6, ¢). Q2 é o angulo sélido subentendido
pelas duas camadas e dw é o elemento de angulo sélido. A integral é feita sobre
todos os valores de rigidez na qual particulas primarias produzem muons detecta-
veis e sobre todas as diregoes de incidéncia (6, ¢), na qual muons podem entrar em

ambas camadas do detector. ¢ é a longitude geografica do local onde o detector
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estd instalado e (Qor, por) sdo respectivamente a co-latitude e longitude geogréficas
que definem a diregao assimptotica das particulas primarias que produzem muons
com direcao de incidéncia (0, ¢). Estas direg¢oes sao fungoes do local do detector e da
rigidez das particulas. Utiliza-se uma versao modificada de um programa tracador de
trajetorias de Shea et al. (1965) para calcular as dire¢oes assimptéticas necessarias
para calcular ] e s7". O método de calculo envolve a integracao da trajetéria de uma
particula negativamente carregada desde o local do detector em sentido contrario a
sua trajetéria ao longo de (6, ¢), através do campo magnético terrestre, utilizando-se

o método de Runge-Kutta.

Cada detector particular possui seu préprio conjunto de coeficientes de acoplamento
definidos pelas Equacoes 3.16 e 3.17 que relacionam as variagoes na intensidade de
muons observadas com a distribui¢ao direcional das particulas de raios césmicos

priméarias no espaco.
3.4.1 Calculando os Coeficientes de Acoplamento

Para calcular os coeficientes de acoplamento, divide-se as camadas do detector em
elementos de grade como mostra a Figura 3.5 e utiliza-se a técnica de somas finitas
sobre os elementos de camadas como utilizado por Fujimoto et al. (1984). Desta
forma a integral sobre todas as direcoes torna-se uma soma sobre todas combinagoes

de elementos de camada superior e inferior:

onde

I / h iY(P, 0).W (i) (P, )P, (3.20)

Pcut =1
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Figura 3.5 - Detector de muons com duas camadas de comprimento a e largura b e sepa-
racao perpendicular [. As camadas superior e inferior sao divididas em uma
grade j X k definindo uma grade de elementos jk para cada camada. (0;,;)
define a dire¢ao de incidéncia i.
FONTE: Modificado de Baker et al. (1989)

U é o numero total de diregoes definido pelos elementos da grade, W (i) é o peso
relativo da direcao ¢ na contribuicao para taxa de contagens e é relacionado a fun-
cao A(6,¢) descrita acima, e (P, i) vale 1 se a dire¢ao i estiver dentro do cone
assimptético de aceitacao, ou 0 para todos os pares de elementos observados abaixo
do horizonte. Para a integral com relacao a P utiliza-se a técnica adaptativa de
Runge-Kutta (PRESS et al., 1986).

A funcao resposta preparada por Fujimoto et al. (1977) ¢ utilizada. Trata-se de uma
aproximacao analitica de melhor ajuste para a fungao resposta que foi calculada
para resolver a equacgao de cascata de hadrons na atmosfera por Murakami et al.
(1977). A férmula analitica é:

R(X)=Y(P,d,x) =a exp [—%] X1 [m2s tstr 1, (3.21)

onde
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X =—
P,

P, =2,25D"%
D =2d+ z.

Ambas profundidades atmosféricas, d e de rochas, z, sao medidos em hg.cm™2, e

a, 3,m e ¢ sao todos funcgoes de P, , onde

d = d,P(0).

sendo d,, a profundidade atmosférica vertical sobre o detector. A forma de P (), como
proposto por Winckler et al. (1949), pode ser calculada utilizando-se um modelo

atmosférico padrao para pressao p(r) = po exp[—ar] como:

*  expl—ad).(r. + 9)dd
ro—re \/(Te + 0)2 — r2sen?6’

P(0) = a expla(ry — r.)]. (3.22)

onde § = r — r,. O raio da Terra é r,, 1o — r. ¢ a altitude do local do detector e a™*

é a altura de escala da atmosfera e é igual a 0,12 quando 9,7, e rg sao medidos em

quilometros. Winckler et al. (1949) utilizaram o fator de corre¢ao

P\(6) = 7‘0 1/2 / exp[—adldd (3.23)
' V(r0/2)cos?0 + 6 .

que ¢é a expressao para Py onde rg = r. e os termos de segunda ordem de § sao

desprezados.

A necessidade de uma interpolagao espacial é removida calculando explicitamente
Oor € ¢or para cada direcao de incidéncia ¢ definida pelos elementos de grade das
camadas do detector. Ao longo de cada direcao de incidéncia, as diregoes assimpto-

ticas sao dependentes da rigidez das particulas primarias. Devido ao método de
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integracao numérica necessaria para calcular ¢’ e 5" é computacionalmente impra-
ticavel calcular as direcoes assimptéticas para todos os valores de rigidez. Portanto,
ao longo de cada caminho, 6pr e ¢or sao calculados para os valores de rigidez P =
10, 11, 12, 13, 14, 15, 16, 17, 18, 20, 22, 25, 30, 35, 40, 45, 50, 55, 60, 75, 85, 95,
125, 150, 250, 350, 500, 750, e 1000 GV. Valores estabelecidos levando-se em conta
Baker et al. (1989) Este conjunto é suficientemente denso para permitir uma inter-
polagao linear das diregoes assimptoticas como funcao da rigidez priméria ao longo
de cada caminho incidente particular. Para calcular 0pr e ¢por utilize-se o tracador
de trajetorias originalmente descrito por Shea et al. (1965), que incorpora os dados
do modelo de campo geomagnético do IGRF (TAGA, 1985).

A Tabela 3.2 mostra os coeficiente de acoplamento calculados para cada uma das
direcoes de visao dos detectores de muons da rede internacional formada pelos detec-
tores instalados em Nagoya (Japao), Hobart (Australia), além do detector ampliado
do Observatorio Espacial do Sul em Sao Martinho da Serra (Brasil) e o hodoscépio
de Kuwait (Kuwait).

33



1642~ @8LL  L28G 6801 G69C  8CVL 8€G-  ¢49¢  BEOT 6989  ¢49% 6660  TLEV TTs

¢99. gec-  €€9y  TE€9T  L96L  ¥69¢ 998G  88GT  999L  G69¢  GTILG LTIV 06¥¢ T1°

9¢9 96G¢  8€8T-  L9¢L  €8EI- 6¢LT 0TS  9€E€S  980¢  LI0€ Ve ¢l9%  190€ (U

LTEIT  OLPST  €6TLT  8LVIT L¥ECT ¢S98ET 09¢cl  09T€T  L60TT 6G€CT  I89TT  OOVIT  88%0T 002

emnyy

6087~ 6808  0€LE  6CVC  G9¢c-  6¢vL  OV8E  €¥8¢ I8¢l 0709 099 8¢c9 898 9re9  L6¢y  C0LE  0L0V TTs
966G  687¢C 029 6GL9  GEB9  6¢L€  LLCC  GSTL  ¥PCS  SEVP 0L98  ¢clS  OFPL 09€S  OT9F  689L 6999 T1°
€1Le-  GIET  ¥069- 6€VF  C8LE-  0€§ 9619~ €¢6¢ G619 €69¢-  ¢l&  PIIT 1696~  0¢0T- GL0G-  ©8€ 6¥4¢- (U
0¢99T  0L9LT 00€9T €999T GI9¢T PSGET  GO0ET 88CET 06V0T  8960T L¥GO0T 86TIT 0186  ¢8EOT  €V66  ¥900T  0S€6 002

ogurjrejyN oeg

1€cc- 9289  9¢Lv L8V 0cLT 6874 ye6- 984V LLY 0LeG  L9€V  VI6I 1.C€ TTs

6¢S9y  ¢099  P9LT 8916  889¢ 084G  L88L  G¢¥8  0L09  <¢ST1L  T¥PPP 1998  ¥C69 T1°

G€99-  98TT- 9.99- €E€I1- GgGl- €0€V- P¥6SP- G991- ¥PP9- €9¢E- 18C9- €LEE-  GPIG- (U

GEBCT  ¢E8CT  ¢E€8¢l  ¢€8¢l  ¢ILOT  ¢IL0T ¢IL0T ¢ILOT  8c66  8¢66  8C66  8C66  ¥8I6 002

1eqoy

G96e-  LLI8  €6V¢  I¥EV  19¢I-  979L  900€  CVSY 966 9809  Vv.Cc  GE€69  L191 ¢L99  C86E  T68Y  €EGY TTs
q10S 819 yavL 6.L-  8ELS  8GBT  GGEL 118 6018  970¢  T¥8¢  ¢c¢lc  8T€9  ¢88E  00cL  L0€€  TLGG T1°
8087 YA 9yce- €809  089%  T.LCT  O8EI- 6C9% 6081 6¢8 €c19  9€ce  OvEr  601¢ €69 o8y LEIE (U
9CELT 8CI6T LVPLT  899LT  LVEET TI98PT  OPSET  696E€T 8EOTT TI99TT <CICIT 0cIel  ¢6E0T  QICIT  ¢€S0T 89801  0000T 002
€M 15C €S EN <M (4C1 (43) ¢N MS dS MN AN M o S N A edo3eN

oyroure[dody op SOUSIdYA0)) - 7'E B[OR],

34



4 CALCULO DA ANISOTROPIA DE PRIMEIRA ORDEM DOS DA-
DOS DA GMDN

4.1 Introducao

A partir dos dados de raios cosmicos secundarios, detectados na superficie terrestre,
é possivel calcular a densidade isotropica e as componentes do vetor anisotropia de
raios cosmicos, no espaco interplanetério, através da relagao existente estre os raios

coésmicos observados com as particulas primarias que os geraram.

A GMDN foi projetada e construida para medir precisamente os raios césmicos se-
cundarios gerados na atmosfera terrestre. A partir das observacoes e dos coeficientes
de acoplamento, calculados no capitulo anterior, a anisotropia de raios cosmicos
galacticos no meio interplanetario é calculada separadamente de sua componente
isotrépica. O vetor anisotropia aponta na direcao através da qual o maior fluxo de
GCR é medido. Desta forma, o vetor anisotropia possui direcao oposta ao vetor fluxo
de GCR (OKAZAKI et al., 2008).

4.2 Calculo do Melhor Ajuste Para os Dados da GMDN

O célculo do melhor ajuste da variacao temporal dos raios cosmicos ¢ feito da mesma
forma como o realizado por Munakata et al. (2000), a fim de observar a anisotropia
utilizando-se os dados de todos os canais direcionais da GMDN, e como as estruturas
solares, que causam tempestades geomagnéticas, influenciam a populacao de raios
coésmicos que permeiam o espaco interplanetario. Para isto, sao necessérios alguns

calculos preliminares.

Primeiramente, é necessaria a correcao do efeito da pressao atmosférica sobre os
dados observados por detectores de superficie. Esta correcao é feita utilizando-se a

seguinte equacao:

Al

onde Ap é a variacao da pressao atmosférica medida através de um barometro ins-
talado juntamente com o detector, e 3 sao os coeficientes barométricos calculados

para cada direcao de visao do detector.
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As caracteristicas, assim como a localizagao de cada canal direcional da GMDN,
sao apresentadas na Tabela 4.1, onde as contagens sao médias horarias. Sumari-
zando, a rigidez média (P,,) dos raios césmicos primdrios, calculada utilizando-se
a fungao resposta dos muons na atmosfera para particulas primérias (MURAKAMI
et al., 1979), varia de 53 a 119 GV. o, é o erro estatistico da taxa de contagens
horarias que varia entre 0,06 e 0,49%, P,, é a rigidez primdria dos GCRs, calculada
utilizando-se a fungao resposta que relaciona os muons gerados na atmosfera com
as particulas primérias que os geraram (MURAKAMI et al., 1979), variando entre 55
e 114 GV. Xasymp € Gasymp sa0 a latitude e longitude das diregoes assimptoticas,

respectivamente.

Apos a correcao do efeito da pressao atmosférica, obtém-se a variacao percen-
tual (17%(¢)) da taxa de contagens horérias em cada direcao de visdo do detector
(j—ésimo canal direcional no i—ésimo detector) a partir de uma média corrida sobre
as 24 horas precedentes ao instante em consideragao (¢). Apé6s o célculo da varia-
¢ao percentual, é feita uma normalizagao de cada direcao de visao dos detectores
da GMDN em relacao ao canal vertical do detector de Nagoya. Isto é necessario
para equalizar os dados com diferentes energias e para suprimir a anisotropia espt-
ria causada pelas variagoes dependentes da energia na componente isotrépica da

intensidade de raios cdésmicos.

Para particulas com as energias aqui consideradas, é necessario corrigir Iﬁ?s para
o efeito da temperatura atmosférica. Esta correcao foi feita através da internor-
malizacao de I{’f]’-s para a direcao de visao “N” de Hobart e “S2” de Nagoya, pois
ambas possuem diregoes assimptoticas bem sobrepostas sobre a costa nordeste da
Austrélia. Também ¢é feita uma internormalizagao para as direcoes de visao “SW?”
de Nagoya e “E” do Kuwait. Através deste método, é possivel minimizar o efeito
de temperatura em IZ?-S dos canais direcionais de Nagoya, Hobart e do Kuwait. Nao
¢ possivel internormalizar Izgs para o detector de Sao Marinho da Serra, pois nao
existe nenhum par de canais direcionais que se sobreponham entre Sao Martinho e

Nagoya ou Hobart.
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Tabela 4.1 - Caracteristicas de cada canal direcional

Diregoes Contagens oc P Aasymp  QPasymp  Veemp Btemp
(localizagéo geografica) [10%/A)] (%] [GV] ] [°] [%/km)
Nagoya
(35,1°N,137,0°F, 77m)
A% 276 0,06 59,4 28,0 168,4 -0,947 -6,83
N 125 0,09 64,6 47,0 192,7 -0,950 -7,11
S 123 0,10 62,6 2,9 157,5 -0,948 -7,10
E 120 0,09 66,5 10,8 194,0 -0,950 -7,08
W% 126 0,09 61,8 40,2 135,0 -0,949 -7,16
NE 58 0,14 72,0 25,9 200,4  -0,953 7,29
NW 62 0,13 66,6 64,3 1564  -0,952 7,37
SE 58 0,14 69,3 -6,6 182,4 -0,953 -7,37
SW 60 0,13 65,6 12,8 131,1 -0,949 -7,35
N2 61 0,13 83,0 56,1 217,0 -0,960 -7,66
S2 60 0,13 80,5 -14,1 152,2 -0,958 -7,60
E2 58 0,14 88,3 2,0 206,8 -0,959 -7,51
W2 62 0,13 79,3 40,4 105,0 -0,958 -7,54
N3 18 0,27  105,0 59,5 236,1 -0,945 -7,77
S3 18 0,27  103,7 -24,4 149,6 -0,941 -7,79
E3 17 0,28 113,7 -1,7 213,4 -0,938 -7,61
W3 18 0,27  103,0 35,6 87,5 -0,945 -7,59
Hobart
(43,0°5,147,3°E, 65m)
A% 83 0,12 54,6 -40,0 170,5 -0,773 -4,44
N 29 0,20 59,0 -17,5 152,5 -0,767 -4,47
S 30 0,20 59,0 -53,9 206,0 -0,783 -4,62
E 30 0,20 59,0 -18,6 193,5 -0,749 -4,57
w 29 0,20 59,0 -55,6 132,4 -0,770 -4,51
NE 12 0,33 63,7 -3,9 176,0 -0,696 -4,46
NW 11 0,33 63,7 -29,1 125,8 -0,716 -4,31
SE 12 0,33 63,7 -30,2 214,8 -0,696 -4,31
SW 12 0,33 63,7 -77,2 171,6 -0,756 -4,54
N2 7,0 0,42 76,7 -0,2 145,6 -0,695 -4,88
S2 7,3 0,42 76,3 -57,6 236,7 -0,698 -4,64
E2 7,2 0,42 76,3 -6,4 205,8 -0,649 -4,39
W2 7,1 0,42 76,3 -53,2 95,6 -0,735 -7,56
Sao Martinho
(29,4°5, 306, 2°F, 488m)
A% 231 0,07 55,6 -22,6 330,4 -0,735 -4,18
N 88 0,11 59,8 5,3 325,3 -0,680 -3,83
S 91 0,11 59,1 -48,3 347,2 -0,734 -4,37
E 102 0,10 61,7 -10,7 358,5 -0,711 -3,96
A\ 102 0,10 58,3 -29,1 298,0 -0,713 -4,02
NE 42 0,15 66,6 10,3 350,3 -0,665 -3,67
NwW 42 0,15 62,7 -0,9 299,0 -0,653 -3,71
SE 43 0,15 65,2 -30,6 11,2 -0,688 -4,05
SwW 43 0,15 62,3 -56,8 304,0 -0,710 -4,01
N2 29 0,17 79,0 23,0 3225  -0,636 -3,45
S2 30 0,17 77,3  -63,1 8,8 -0,692 4,09
E2 37 0,15 80,6 -3,6 12,9 -0,638 -3,66
(continua)
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Tabela 4.1 - (conclusao)

Diregoes Contagens Oc P, Aasymp  Pasymp  Vtemp Btemp
(localizagdo geografica) [10%/A] %] [GV] [°] [°] [%/km)
W2 37 0,15 75,0 -27,7 273,0 -0,707 -4,01
N3 3,4 0,46 99,0 33,3 321,5 -0,494 -3,69
S3 3,5 0,46 96,9 -68,6 32,6 -0,589 -5,11
E3 7,5 0,30 105,0 -0,7 20,0 -0,637 -4,58
W3 7,5 0,30 98,8 -23,7 357,9 -0,654 -4,39
Kuwait

(29,30°N,48,0°FE, 0m)

\Y% 86 0,10 62,3 24,2 77,2 -0,945 -6,43
N 22 0,19 67,8 61,4 76,6  -0,048 -6,55
S 22 0,19 69,4  -11,9 90,1  -0,948 -6,85
E 22 0,20 735 18,1 121,1  -0,950 -6,36
W 22 0,19 66,0 12,6 36,4  -0,945 -6,73
NE 6,4 0,35 78,2 44,4 127,90 -0,946 6,55
NW 6,5 0,34 72,9 45,1 18,8 -0,942 6,50
SE 6,5 0,35 82,3 6,0 119,7  -0,946 6,35
SW 6,8 0,34 734 174 56,1  -0,939 7,10
N2 2,8 0,47 97,9 81,9 58,9  -0,916 6,14
S2 2,8 0,47 102,22  -26,1 95,5  -0,908 5,94
E2 2,6 0,49 109,8 15,9 1359  -0,908 -6,38
W2 2,8 0,47 97,0 0,8 15,8  -0,927 6,75

Utilizando-se os coeficientes de acoplamento, cujo calculo foi descrito no capitulo
anterior, juntamente com a intensidade de raios césmicos observada pelos detectores
de muons de superficie, Iflf, a variacao temporal da anisotropia ¢ obtida separada-
mente da componente isotropica dos raios césmicos através do calculo do seguinte

ajuste ]fgl para IZ"S’S,

]5‘;’(75) = cgi’jfo(t) +EGEO (¢ )(clucoswt s}ijsenwt-)—i-
EFEO (1) (51, jecoswt; + ¢, jsenwt;)+ (4.2)
£E ),

onde I°(t), £57O(t), £57C(t), £57O(t) sao os pardmetros do ajuste, no horério uni-

versal t, representando, respectivamente, a densidade de raios césmicos (ou com-

ponente isotrépica da intensidade de raios cdsmicos) e as trés componentes do ve-
. . . 7’ 0 1 1 0 ~

tor anisotropia no sistema de coordenadas geografico. cg, ;, ¢y, ;, S1;; € €q;; 520 08

coeficientes de acoplamento, assumindo-se anisotropia de primeira ordem indepen-

dente da rigidez (FUJIMOTO et al., 1984). ¢; é o tempo local do i—ésimo detector
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e w = 27/24. Transformando-se o vetor anisotropia para o sistema de coordena-
das geocéntrico-solar-ecliptico (GSE) e subtraindo-se o fluxo devido a convecg¢ao do
vento solar e ao movimento de translagao da Terra cuja velocidade é de 30km/s,
tem-se a anisotropia no sistema de coordenadas do vento solar £". Nesta subtracao,
assume-se que o espectro de energia dos raios césmicos varia com a lei de poténcia
E=27,

Foram analisadas 181 tempestades geomagnéticas ocorridas no periodo de 2001 a
2007. As tempestades estao distribuidas por intensidade e por ano como segue na
Figura 4.1. A Figura 4.2 representa a distribuicao dos eventos analisados no ltimo
ciclo de atividade solar, ciclo 23. Nesta figura, as tempestades geomagnéticas estao
identificadas da seguinte forma: as estrelas azuis indicam as Super Tempestades, os
triangulos verdes indicam as Tempestades Intensas e os diamantes marrons identifi-
cam as Tempestades Moderadas. As caracteristicas de cada evento sao apresentadas

no Apendice A.
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Figura 4.1 - Distribuicao anual e por intensidade das tempestades analisadas que foram
observadas pela GMDN. As tempestades superintensas estao identificadas por
S5, as intensas por IS, e as moderadas por MS.

A intensidade das tempestades é dada através do indice Dst, e a classificacao dos

eventos dé-se conforme a Tabela 2.1.
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Figura 4.2 - Ciclo 23 da atividade solar, manchas solares, mostrando quando os eventos
de tempestades geomagnéticas analisados ocorreram.

4.3 Tempestades Superintensas

De acordo com a Tabela 2.1, as tempestades superintensas sao aquelas em que o
indice Dst atingiu valores de pico menores que —250 nT'. No periodo analisado
(2001-2007), ocorreram 8 tempestades superintensas, cujas caracteristicas principais

estao listadas na Tabela A.3, no Anexo A.
4.3.1 Evento de 11 de abril de 2001

A Figura 4.3 mostra os dados dos parametros fisicos da ICME que causou a tem-
pestade geomagnética ocorrida no dia 11 de abril de 2001. A Figura 4.3 é com-
posta, nos quatro primeiros painéis, pelos dados dos instrumentos MAG e SWE-
PAM a bordo do satélite ACE, sendo de cima para baixo, |B| a intensidade do
IMF, em nT'; B,, ., as componentes do vetor campo magnético, onde, em preto,
tem-se a componente x, em vermelho, a componente y e, em azul, a componente
2; Np é a densidade de particulas do vento solar, em em™3; e Vi, é a velocidade
do vento solar, em km/s. O quinto painel mostra os dados do indice Dst, em nT.
O sexto painel mostra o angulo ¢, que indica quando a Terra passou pela HCS

e, consequentemente, quando houve uma inversao da polaridade do IMF. O sé-
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timo painel mostra a densidade de raios cosmicos calculada através da Equacao
4.2. O tultimo painel mostra as componentes da anisotropia de raios césmicos &, -,
sendo em preto a componente x, em vermelho a componente y e em azul a com-
ponente z. A primeira linha vertical indica o inicio da ICME, e as outras duas
indicam a estrutura de nuvem magnética, como classificado por Cane e Richardson
(http://www.ssg.sr.unh.edu/mag/ace/ACElists/ICMEtable.html).
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Figura 4.3 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 11/04/2001, onde
|B| é a intensidade do IMF; B, , ., as componentes do vetor campo magnético,
onde preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente
z; Np é a densidade de particulas do vento solar; Vg, é a velocidade do
vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as
componentes da anisotropia de raios césmicos &; 4, sendo preto a componente
x, vermelho a componente y e azul a componente z.

Pode-se observar que esta estrutura causou um decréscimo de aproximadamente
2,5% na densidade de raios césmicos, durante sua passagem pela Terra. As com-
ponentes &;,§, e & representadas na Figura 4.3, mostram o comportamento das

particulas de raios césmicos frente a esta estrutura em particular.
A componente x da anisotropia apresenta-se negativa em quase todo periodo,
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tornando-se positiva somente durante a passagem da estrutura. Pode-se perceber
que héa um aumento na intensidade da componente 2z da anisotropia logo apds a pas-
sagem do choque, tornando-se negativa durante a passagem da nuvem magnética.
A componente y apresenta uma menor variabilidade durante a passagem da nuvem

magnética, sendo positiva durante quase todo o periodo de passagem da nuvem.
4.3.2 Evento de 29 de outubro de 2003

A Figura 4.4 mostra os dados da estrutura interplanetaria que causou a tempestade
geomagnética ocorrida no dia 29 de outubro de 2003. A ordem dos painéis é a mesma

apresentada na Figura 4.3.
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Figura 4.4 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 29/10/2003, onde
|B| é a intensidade do IMF; B, ,, ., as componentes do vetor campo magnético,
onde preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente
z; Np é a densidade de particulas do vento solar; Vi, é a velocidade do
vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as
componentes da anisotropia de raios cosmicos §; 4, sendo preto a componente
x, vermelho a componente y e azul a componente z.

Este evento é o que causou o maior decréscimo ja observado por um detector de
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muons instalado na superficie terrestre. O decréscimo na densidade de raios cos-
micos chegou a aproximadamente 11%, e apesar da falha nos dados de densidade
e velocidade do vento solar, a estrutura interplanetaria foi classificada como uma
ejecao coronal de massa interplanetaria. Neste caso, houve um aumento no fluxo
de particulas no sentido positivo das trés componentes da anisotropia, sendo o au-
mento da direcao de z coincidente com o choque interplanetario. Durante a nuvem

magnética ha um aumento no sentido positivo de y e no sentido negativo de z.
4.3.3 Evento de 20 de novembro de 2003

Apesar deste evento ser um dos mais intensos durante o periodo de anélise, o decrés-
cimo na densidade de raios césmicos é de apenas 1,5 %, chegando a ter um aumento
durante a nuvem magnética quase de mesma magnitude, como pode ser viasualizado
na Figura 4.5. Os dados de campo magnético, do vento solar e da anisotropia seguem

a mesma ordem apresentada em 4.3.
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Figura 4.5 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 20/11/2003, onde
|B| é a intensidade do IMF; B, ,, ., as componentes do vetor campo magnético,
onde preto é a componente z, vermelho a componente y e azul a componente
z; Np é a densidade de particulas do vento solar; Vi, é a velocidade do
vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as
componentes da anisotropia de raios cosmicos & 4, -, sendo preto a componente
x, vermelho a componente y e azul a componente z.
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As componentes x e y da anisotropia de raios césmicos nao apresentam variagoes
significativas durante a passagem da estrutura pela Terra, mas a componente y
apresenta-se predominantemente positiva durante e apds a passagem da estrutura.
A componente z apresenta um aumento em seu sentido negativo na regiao turbulenta

da estrutura. Durante a nuvem magnética, esta componente passa a ser positiva.
4.4 Tempestades Intensas

A Tabela 2.1 mostra que as tempestades intensas sao aquelas em que o indice Dst
atingiu valores de pico entre —100 < Dst < —250. No periodo analisado (2001-
2007), ocorreram 51 tempestades deste tipo.

4.4.1 Evento de 17 de agosto de 2001

A estrutura que causou a tempestade geomagnética de 17/08/2001 foi uma ICME
que levou a um decréscimo de aproximadamente 1,3 % na densidade de raios cos-

micos, como pode ser visto na Figura 4.6.

Neste exemplo, a componente &, (tltimo painel da Figura 4.6) é predominantemente
negativa, tornando-se positiva na regiao turbulenta da estrutura. A componente ¢,
¢, na maior parte do tempo, positiva, diminuindo para zero durante a passagem
da nuvem magnética, indicando que o fluxo de particulas de raios césmicos nesta

direcao é quase nulo durante e apds a passagem da estrutura.

A componente &, varia alguma horas antes da chegada da estrutura a Terra, indi-
cando a presenca de alguma anisotropia precursora. Na regiao turbulenta da estru-
tura, esta componente permanece negativa, e variando em torno de zero durante a

nuvem magnética.
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Figura 4.6 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 17/08/2001, onde
|B| é a intensidade do IMF; B, ,, ., as componentes do vetor campo magnético,
onde preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente
z; Np é a densidade de particulas do vento solar; V, é a velocidade do
vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as
componentes da anisotropia de raios cosmicos &; 4, -, sendo preto a componente
x, vermelho a componente y e azul a componente z.

4.4.2 Evento de 03 de setembro de 2002

Este caso é interessante devido ao fato de se tratar de uma tempestade geomagné-
tica intensa causada por uma Regido de Interacao Corrotante (CIR - “Corotating
Interaction Region”), que causou um decréscimo na densidade de raios c6smicos de

aproximadamente 0,6 %.

Esta estrutura nao apresentou onda de choque, que, no caso das CIR, forma-se, ge-
ralmente, a partir de 2 AU (SMITH; WOLFE, 1976). A componente &, apresenta-se
predominantemente negativa, a componente §, teve um aumento, permanecendo po-
sitiva duranta a passagem da estrutura, e a componente &, apresenta um decréscimo
algumas horas antes da chegada da estrutura. Esta componente passa de negativa

para positiva durante a fase principal da tempestade.
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Figura 4.7 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 03/09/2002, onde
|B| é a intensidade do IMF; B, , ., as componentes do vetor campo magnético,
onde preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente
z; Np é a densidade de particulas do vento solar; Vs, é a velocidade do
vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as
componentes da anisotropia de raios césmicos & 4, -, sendo preto a componente
x, vermelho a componente y e azul a componente z.

4.4.3 Evento de 22 de janeiro de 2004

Esta tempestade geomagnética foi causada por uma ICME, como pode ser visto
na Figura 4.8. A estrutura causou um decréscimo de aproximadamente 2,5 % na

densidade de raios cOsmicos.

O choque interplanetéario guiado pela ICME no espaco interplanetario causou um
aumento nas trés componentes da anisotropia de raios césmicos, e mais uma vez
a componente &, torna-se positiva somente durante a estrutura magnética. A com-
ponente &, diminui durante a nuvem, invertendo seu sentido no final da estrutura.
A componente &, inverte seu sentido a medida que a nuvem magnética passa pela

Terra.
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Figura 4.8 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 22/01/2004, onde
|B| é a intensidade do IMF; B, ,, ., as componentes do vetor campo magnético,
onde preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente
z; Np é a densidade de particulas do vento solar; V, é a velocidade do
vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as
componentes da anisotropia de raios cosmicos &; 4, -, sendo preto a componente
x, vermelho a componente y e azul a componente z.

4.5 Tempestades Moderadas

De acordo com a Tabela 2.1, as tempestades moderadas sao aquelas em que o indice
Dst atingiu valores entre —50nT" < Dst < —100nT. Durante o periodo de anélise

(2001-2007), ocorreram 122 tempestades deste tipo cujas caracteristicas principais

\
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estao listadas na Tabela A.3 no, Anexo A.

4.5.1 Evento de 27 de marco de 2001

A Figura 4.9 mostra que a tempestade foi causada por uma ICME. O decréscimo na
densidade de raios césmicos causado pela estrutura foi de aproximadamente 1,5 %,
levando-se em consideracao que o meio interplanetério ja encontrava-se perturbado
por outra estrutura que nao causou nenhuma tempestade geomagnética, mas contri-

buiu na modulacao dos raios césmicos.
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Figura 4.9 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética de 27/03/2001, onde |B| é a
intensidade do IMF; B, , ., as componentes do vetor campo magnético, onde
preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente z; Np
¢é a densidade de particulas do vento solar; Vi, é a velocidade do vento solar;
o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as componentes
da anisotropia de raios césmicos & 4 -, sendo preto a componente x, vermelho
a componente y e azul a componente z.

Ao contrario da componente &,, que permanece predominantemente negativa, mas
passa a ser positiva durante a primeira estrutura, a componente §, permanece posi-

tiva e com pouca variacao. A componente £, nao apresenta variacao significativa.
4.5.2 Evento de 04 de abril de 2001

A Figura 4.10 representa um outro evento de tempestade moderada. Os parametros
apresentados estao na mesma sequéncia como apresentada na Figura 4.3. Ali pode
ser visto que a tempestade foi causada por uma ejecao de massa coronal interpla-
netaria. Esta estrutura causou um decréscimo na densidade de raios césmicos de

aproximadamente 2,5 %.

Neste evento, a componente £, da anisotropia permanece negativa. Ha um aumento

no fluxo de particulas no sentido positivo da componente ¢, na regiao turbulenta,
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Figura 4.10 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética de 04/04/2001, onde |B| é a
intensidade do IMF; B, ., as componentes do vetor campo magnético, onde
preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente z; Np
¢ a densidade de particulas do vento solar; Vi, é a velocidade do vento solar;
o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as componentes
da anisotropia de raios césmicos &; 4 -, sendo preto a componente x, vermelho
a componente y e azul a componente z.

permanecendo intensa até varias horas apds a estrutura. Na componente &, ha uma
diminuicao em sua intensidade algumas horas antes da chegada do choque. Esta

componente inverte o sentido durante a nuvem magnética.
4.5.3 Evento de 18 de agosto de 2002

Esta tempestade, como pode ser visto na Figura 4.11, foi causada por uma ejecao
de massa coronal interplanetaria. Esta estrutura causou um decréscimo de aproxi-
madamente 1,5 % na densidade de raios césmicos. A sequéncia dos parametros

apresentados é a mesma como apresentada na Figura 4.3.

Neste caso, mais uma vez a componente &, apresenta-se negativa durante todo o
)
periodo. As outras componentes da anisotropia, §, e §., nao apresentam variagoes

muito significativas.
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Figura 4.11 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética de 18/08/2002, onde |B| é a
intensidade do IMF; B, ., as componentes do vetor campo magnético, onde
preto é a componente x, vermelho a componente y e azul a componente z; Np
¢ a densidade de particulas do vento solar; Vi, é a velocidade do vento solar;
o indice Dst; o angulo ¢; a densidade de raios césmicos, I; e as componentes
da anisotropia de raios césmicos &; 4 -, sendo preto a componente x, vermelho
a componente y e azul a componente z.

4.6 Discussoes

O comportamento da componente &,, mostrado em todos os 181 eventoa analisados,
é explicado baseando-se em um simples modelo de deriva (KOT4; JOKIPII, 1983).
Este modelo indica a existéncia de um maximo local de raios césmicos sobre a
HCS; portanto, trata-se de uma época em que a polaridade do campo magnético
heliosférico é A < 0. Nestas épocas, a ondulagao da HCS possui um efeito significante
na modulacao dos GCR, uma vez que entram na heliosfera interior ao longo da HCS.
Isto faz com que a densidade de raios cdésmicos apresente um pico estreito em seu
ciclo nas épocas de A < 0. Em contrapartida, nas épocas onde A > 0, a ondulagao
da HCS tem pouco efeito na modulacao dos GCR, pois entram na heliosfera interior
a partir da regiao polar. Por esta razao, a intensidade de GCR é independente da

ondulacao da HCS e apresenta um pico chato quando A > 0.
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Okazaki et al. (2008) mostraram que a componente £, estd diretamente relacionada
com a anisotropia N — S (Norte-Sul), e é considerada como um bom indicador da
polaridade dos setores do IMF, onde valores predominantemente negativos (posi-
tivos) de &, correspondem a regiao de campo magnético com polaridade “Away”
(“Toward”). Estas caracteristicas podem ser observadas durante eventos recorrentes,
tais como CIRs, que estao associados ao cruzamento de setor com polaridades opo-
stas. Este tipo de estudo pode ser melhor conduzido analisando-se as fases de minima
atividade solar, onde estes eventos sao mais numerosos. Este estudo é uma das pro-
postas de trabalho futuro complementar a este trabalho, prevendo a caracterizagao
da heliosfera no atual periodo de minimo da atividade solar usando observagoes da
Rede Global de Detectores de Muons (GMDN).
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5 PREVISAO DE TEMPESTADES GEOMAGNETICAS
5.1 Introdugao

A interacao de um choque interplanetério, que esta se aproximando da Terra, com os
raios csmicos ambientes pode gerar certos tipos de anisotropias precursoras (NAGA-
SHIMA et al., 1992; NAGASHIMA et al., 1994; BELOV et al., 1995; MORISHITA et al., 1997;
BIEBER; EVENSON, 1998; RUFFOLO et al., 1999). Decréscimos precursores podem ser
resultado de um efeito de Cone de Perdas “Pitch Angle”, que é geralmente limitado
as particulas que se movem para longe do choque com pequenos angulos de passo.
A Figura 5.1 ilustra este fenomeno. As particulas que se deslocam com pequenos
angulos de passo, ou seja, aproximadamente sobre as linhas do campos magnético
interplanetario, sao blindadas pela estrutura que se desloca no meio interplaneta-
rio. Com isto, um detector que se encontra numa posicao estratégica, observando
aproximadamente na direcao do IMF, ou seja, ao longo do “pitch angle” zero, podera
observar um decréscimo na intensidade de raios céosmicos, antes mesmo da estrutura

atingir a Terra e causar o decréscimo de Forbush.

\®m§\\\w_
\\\\;;

Decréscimo de
intensidade confinada
_em um cone
N

N

o

Regiao de
decréscimo
de Forbush

Figura 5.1 - Esquema ilustrativo do efeito de cone de perdas gerado por uma ICME.
FONTE: Modificado de Ruffolo et al. (1999).
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Foram analisados precursores das mesmas tempestades geomagnéticas registradas
pela rede de muons segundo a distribuicao mostrada na Figura 4.1 do capitulo an-
terior. Pela primeira vez nesta tese sao mostrados resultados utilizando a GMDN
composta pelos detectores de muons de Nagoya (Japao), Hobart (Austrélia), o de-
tector ampliado do Observatério Espacial do Sul em Sao Martinho da Serra (Brasil)

e o detector do tipo hodoscépio do Kuwait (Kuwait).

5.2 Metodologia Munakata et al. (2000) - “MM” e Metodologia Proposta

- “MP?” - nesta tese

Nesta tese, foram utilizadas duas metodologias para a observagao dos precursores
de tempestades geomagnéticas. Na primeira, foi utilizado o calculo de melhor ajuste
da variacao temporal dos raios césmicos exatamente como utilizado por Munakata
et al. (2000). Na segunda, propoem-se o calculo da média corrida de 12 horas dos
coeficientes de melhor ajuste, obtendo-se a variacao esperada de raios césmicos que
é subtraida da variacao observada. Através desta metodologia, a contribuicao da
variacao diurna dos dados de raios césmicos devido a rotagao da Terra é removida,
permitindo uma melhor visualizagao dos efeitos de menor escala, tais como os de-
créscimos devido a aproximacao de uma estrutura solar, utilizados para a previsao

deste tipo de estrutura.

Realizou-se um processamento dos dados parecido com o descrito no capitulo ante-
rior para o calculo da anisotropia. Para cada canal direcional em cada detector, foi
obtida a variacdo percentual da taxa de contagens hordria (I%(t)(%)), registrada
pelo j-ésimo canal direcional no i-ésimo detector em relacao a taxa de contagens
média. Estes dados foram corrigidos pelo efeito da pressao atmosférica e devido a
energia das particulas. No entanto, é necessario corrigir I{jlf(t) do efeito da tem-
peratura atmosférica. A expansao do ar, causada por um aumento na temperatura
atmosférica, leva a um aumento no decaimento dos muons antes de atingirem o de-
tector e, desta forma, a uma correlacao negativa entre a intensidade de muons e

temperatura atmosférica.

Na andlise feita por Munakata et al. (2000), tanto o vetor anisotropia, quanto a
densidade de raios césmicos foram utilizados tal qual calculado pela Equagao 4.2. A

proposta para a segunda metodologia ¢é calcular o ajuste ]lf ;t para 151;57

o4



fzf;t(t) = I°(t) i—ngEO(t)(cb,jcoswti — 51, jsenwt;)+
SyGEO(t)(s%mcoswti + C%ivjsenwti)—i- (5.1)
gSEO(t)C?i,ja

0
14,5

detector e w = m/12, I°(t), E57O(t), £7FO(t), £5FO(t) sao os parametros do ajuste

tomando-se a média corrida de 12 horas calculados como:

onde c}; i s, ; € ¢, ; sao os coeficientes de acoplamento, ¢; é o tempo local do i—ésimo

fo@) = Zi—n IO(t)/12;
EGFO(t) = >op_y, €979 (1) /125
EFFO(1) = X001, €770 (/12

( (5.2)
EGEO(t) = 3y _y, £5F0(1)/12.

Para obter a distribuicao de intensidade direcional sem a anisotropia diurna, subtrai-

Se ]_flt

= ~ obs .
;7 (t) da Equagao 5.1 das observagoes I;*(t), tal como:

cal __ yobs rfit
ALG() = 77 (8) = 15 (1) (5.3)

Com o objetivo de visualizar a assinatura precursora mais claramente através da
supressao das flutuacoes de larga escala, foi utilizada, no lugar de Alfgl(t), a “signi-

ficancia” sIf'(t), definida como:

N
sIFS (1) = —2, (5.4)

cal
9ij

onde aff;l é o erro das taxas de contagens do j-ésimo canal direcional do #-ésimo
detector. A significancia é um 6timo indicador de precursores somente para as tem-
pestades ocorridas apos a GMDN estar completa, uma vez que, com a expansao
do detector de Sao Martinho da Serra, o erro dos canais direcionais deste detector

diminuiu significativamente, devido ao aumento da area de deteccao.
A exemplo do capitulo anterior, os eventos foram classificados de acordo com a

95



intensidade da tempestade geomagnética por eles causada. Nem todos os 181 even-
tos puderam ser analisados. Isto deve-se a um falha nos dados dos anos de 2003 e
2005, onde ocorreu um problema em um dos sensores do detector de Sao Martinho
da Serra, comprometendo os dados. Desta forma, das 122 tempestades moderadas,
50 apresentaram problemas nos dados. Das 51 tempestades intensas, 16 nao pu-
deram ser analisadas. Dos eventos de tempestades superintensas, apenas um deles
apresentou problema, portanto 7 eventos puderam ser analisados. Outro problema
encontrado foi a falta de cobertura global do angulo de passo nos eventos ocorridos
antes da ampliacao do detector de Sdo Martinho da Serra (dezembro de 2005) e da
inclusao do detector do Kuwait (margo de 2006). Um terceiro problema encontrado
foi a falta de eventos apds a GMDN estar completa. Isto deve-se ao fato de estarmos

passando por uma fase de minimo atipica do ciclo solar.

A Figura 5.2 mostra a distribuicao dos eventos estudados separados por ano, onde
SS indica as Super Tempestades, IS indica as Tempestades Intensas e M.S indica
as Tempestades Moderadas. T mostra o nimero total de tempestades e B indica os

eventos bons que puderam ser analisados.
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Figura 5.2 - Distribuigao do total de eventos (T) e os eventos bons (B) que foram analisa-
dos, separados por ano, de 2001 a 2007. As tempestades superintensas estao
identificadas por S5, as intensas por 1.5, e as moderadas por M S.

Alguns exemplos de tempestades e suas observacoes através dos dois métodos uti-
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lizados sao apresentados a seguir. As metodologias sao identificadas como MM, a
Metodologia Munakata et al. (2000); e M P, a Metodologia Proposta neste trabalho,

que utiliza a Equacao 5.1 de melhor ajuste para o cdlculo da anisotropia.

5.3 Previsao de Tempestades Superintensas

A Figura 5.3 mostra um conjunto de imagens do instrumento EIT-195 a bordo

do satélite SOHO. Esta Figura mostra uma explosao classe X2,3 ocorrida no dia
10/04/2001 no setor solar S23W09. As imagens da CME associada a esta explosao
solar é mostrada na Figura 5.4, que mostra um conjunto de imagens do instrumento
LASCO-C3 a bordo do satélite SOHO. A partir destas duas imagens, é possivel dizer

que a estrutura se deslocou diretamente em diregao a Terra, causando a tempestade

geomagnética superintensa do dia 11/04/2001.
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Figura 5.3 - Composi¢ao de imagens tomadas pelo instrumento EIT-195 do satélite SOHO,
mostrando a explosao classe X2,3 ocorrida no dia 10/04/2001.
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Figura 5.4 - Composi¢ao de imagens tomadas pelo instrumento LASCO-C3 do satélite
SOHO, mostrando a CME halo associada a explosao do dia 10/04/2001.

As Figuras 5.5 e 5.6 mostram a distribuicao do angulo de passo,“pitch angle”, para
as metodologias MM e M P, respectivamente, iniciando 36 horas antes do inicio st-
bito da tempestade, que é indicado pela linha vertical. Cada circulo é proporcional a
magnitude do decréscimo (circulos sélidos) ou do excesso (circulos vazios) na inten-
sidade de raios césmicos. Nestes graficos, pode-se notar um aumento na intensidade
de particulas entre 0 e 50° préximo ao inicio da tempestade, com uma melhor cober-
tura direcional utilizando-se a metodologia M P. Neste exemplo, a rede de muons
observou um aumento na intensidade de particulas, aproximadamente 2 horas antes
do inicio da tempestade, com a metodologia M M e, devido a diminui¢ao do buraco
na cobertura direcional, este aumento foi observado com maior clareza utilizando-se
a metodologia M P, com uma antecedéncia de aproximadamente 4 horas, este tipo
de precursor serd chamado de “aumento precursor” (AP). A Figura 5.7 mostra os
graficos da distribuicao da intensidade de raios césmicos em relacao ao angulo de
passo. Cada gréafico representa uma hora de observagao, e os simbolos representam
cada canal direcional de observagao dos detectores de Nagoya (quadrados azuis),
Hobart (triangulos rosas) e Sao Martinho da Serra (circulos vermelhos). As barras
representam os erros nas contagens horarias de cada canal direcional. Pode-se notar
que estes graficos representam o aumento na intensidade de raios cosmicos observado

na Figura 5.6, caracterizando o AP e mostrando que foi o detector de Sao Martinho
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da Serra quem o observou.
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Figura 5.5 -

Distribuicao do angulo de passo, “pitch angle”, onde o angulo 0° representa a
direcao do IMF, e cada circulo representa uma medida horaria de um unico
canal direcional plotado no tempo apropriado para a tempestade ocorrida no
dia 11/04/2001, calculada através da metodologia M M.
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Figura 5.6 -

Distribuicao do angulo de passo, “pitch angle”, para a tempestade ocorrida
no dia 11/04/2001, calculada através da metodologia M P.
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Figura 5.7 - Distribuigdo de intensidade mostrando o aumento precursor, AP, observado
pelo detector de Sao Martinho da Serra, aproximadamente 4 horas antes do
inicio da tempestade.

A Figura 5.8 mostra a explosao classe X17,2, ocorrida no dia 28/10/2003, no setor
solar SI6E08, que esta associado a CME mostrada na Figura 5.9. Esta foi uma das
explosoes mais intensas ja registradas, chegando a saturar a CCD do instrumento
devido a sua grande claridade. Da mesma forma que o evento apresentado anterior-
mente, é possivel dizer que a estrutura se deslocou diretamente em direcao a Terra,

causando uma grande tempestade geomagnética no dia 29/10/2003.
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Figura 5.8 - Imagens da explosao classe X17,2, ocorrida no dia 28/10,/2003, observada pelo
telescopio EIT 195, a bordo do satélite SOHO.

A Figura 5.10 mostra a distribuicao do angulo de passo deste evento. Neste gra-
fico, pode-se notar que nenhum precursor foi observado, utilizando-se a metodologia
MM. A Figura 5.11 mostra um AP aproximadamente 8 horas antes do inicio da

tempestade.

Os gréaficos da Figura 5.12 mostram a distribuicao da intensidade de raios césmi-
cos em relacao ao angulo de passo, “pitch angle”. Pode-se notar que estes graficos
representam o aumento na intensidade de raios cdésmicos observado na Figura 5.11,

caracterizando o AP e mostrando que foi o detector de Hobart quem o observou.
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Figura 5.9 - Imagens da CME halo ocorrida no dia 28/10/2003, conforme observagoes do
coronografo LASCO-C3, a bordo do satélite SOHO. Nota-se que a partir da
segunda imagem surge um chuvisco causado por particulas de alta energia
geradas na explosao.
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Figura 5.10 - Distribuicao do dngulo de passo, mostrando que nao foi observado precursor
antes do inicio da tempestade, utilizando-se a metodologia M M.
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Figura 5.11 - Distribui¢ao do angulo de passo mostrando um AP precursor 8 horas antes
do inicio da tempestade, utilizando a metodologia M P.
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Figura 5.12 - Distribuicao de intensidade mostrando o AP observado pelo detector de Ho-
bart, aproximadamente 8 horas antes do inicio da tempestade.

O ultimo exemplo de tempestade superintensa apresentado é a tempestade ocorrida
no dia 20 de novembro de 2003. A Figura 5.13 mostra imagens da explosao de classe
M3,9, ocorrida no dia 18 de novembro de 2003. Sequéncia de imagens da CME halo

associada a esta explosao ¢ mostrada na Figura 5.14.

As distribuicoes do angulo de passo sao mostradas nas Figuras 5.15 e 5.16. Pode-se
notar um aumento na intensidade de particulas muito préximo ao choque, em torno
de 40° de angulo de passo. Outro aumento na intensidade de particulas ocorreu em
torno de 8 horas antes do choque, no inicio do dia 324 (20/11/2003). Para a metodo-
logia M P, houve uma maior cobertura direcional para as 12 horas que antecederam
a tempestade, e este fato faz com que esta observacao seja de maior confiabilidade
que a feita pela metodologia M M. Neste caso, foi observado um decréscimo entre
20° e 40°, aproximadamente 5 horas antes do inicio da tempestade. A Figura 5.17
mostra a distribuigao da intensidade para as quatro e cinco horas do dia 20/11,/2003.

Aqui, pode-se perceber que o detector que registrou este LC foi o de Hobart.
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Figura 5.13 - Imagens da explosao classe M3,9, ocorrida no dia 18 de novembro de 2003,
conforme observagoes feitas pelo telescépio EIT 195 a bordo do satélite

SOHO.
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Figura 5.14 - Imagens da CME halo ocorrida no dia 18/11/2003, observada por LASCO-
C3, a bordo do satélite SOHO.
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Figura 5.15 - Distribuicao do angulo de passo mostrando um AP precursor 8 horas antes
do inicio da tempestade do dia 20/11,/2003.
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Figura 5.16 - Distribuicao do angulo de passo mostrando um AP precursor 8 horas antes
do inicio da tempestade do dia 20/11,/2003.
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Figura 5.17 - Distribui¢ao de intensidade, mostrando o AP observado pelo detector de
Hobart, aproximadamente 5 horas antes do inicio da tempestade.

5.4 Previsao de Tempestades Intensas

A tempestade geomagnética ocorrida no dia 21 de abril de 2001 foi causada por uma
ICME, que pode ser observada pelo coronégrafo LASCO-C3 do satélite SOHO, na
Figura 5.18. Observando-se as Figuras 5.19 e 5.20, percebe-se que com a utilizagao
da metodologia M M, nenhum precursor foi observado. No entanto, um EV precur-
sor foi observado pela utilizagao da metodologia M P. Este EV foi observado com
aproximadamente 5 horas antes do inicio da tempestade, como pode ser visto na
Figura 5.20. A Figura 5.21 mostra a distribuicao de intensidade de raios césmicos
mostrando que o EV com 5 horas de antecedéncia foi observado pelo detector de
Sao Martinho da Serra.
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Figura 5.18 - Imagens da CME ocorrida no dia 18/04/2001, observada pelo corondgrafo
LASCO-C3, no satélite SOHO.
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Figura 5.19 - Distribuicao do angulo de passo, mostrando que a metodologia MM nao
observou precursor.
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Figura 5.20 - Distribuicao do angulo de passo, mostrando um LC precursor 5 horas antes
do inicio da tempestade.
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Figura 5.21 - Distribui¢ao de intensidade mostrando o L.C observado pelo detector de Sao
Martinho da Serra, aproximadamente 4 horas antes do inicio da tempestade.

O préximo exemplo apresentado é a tempestade ocorrida no dia 22 de janeiro de
2004. As Figuras 5.22 e 5.23 mostram, respectivamente, imagens da explosao classe
Cb,5 ocorrida no dia 19 de janeiro de 2004 e da ICME que causou a tempestade
geomagnética do dia 22/01/2004. As Figuras 5.24 e 5.25 mostram a distribuigao de
angulo de passo, onde se pode ver um LC precursor 6 e 7 horas antes do inicio da
tempestade geomagnética, utilizando as metodologias M M e M P, respectivamente.
Pode-se observar que a metodologia M P torna menos confusa a visualizacao do
efeito de cone de perdas e uma mais clara distingao entre as fases antes e durante a
estrutura que causou a tempestade. Neste caso, o LC precursor foi observado pelo

detector de Hobart, como pode ser observado na Figura 5.26.

68



2004/01/19 20:00

2004/01/19 20:24 2004/01/19 20:36 2004/01/19 20:48

Figura 5.22 - Imagens da explosao classe C5,5, ocorrida no dia 19/01/2004. As imagens
foram obtidas pelo telescopio EIT 195, a bordo do satélite SOHO.

2004/01/20 00:42 e 2004/01/20 01:42 . 2004/01/20 02:18

.

(0]

7

2004/01/20 02:42 - 2004/01/20 03:18 / 2004/01/20 03:42

Figura 5.23 - Imagens da CME associada & explosao do dia 19/01/2004. As imagens foram
obtidas pelo coronégrafo LASCO-C3, a bordo do satélite SOHO.
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Figura 5.24 - Distribuicao do angulo de passo, mostrando um LC precursor 6 horas antes
do inicio da tempestade, utilizando-se a metodologia M M.
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Figura 5.25 - Distribuicao do angulo de passo mostrando um LC precursor 7 horas antes
do inicio da tempestade, utilizando-se a metodologia M P.
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Figura 5.26 - Distribuicao de intensidade de raios césmicos, mostrando o LC observado
pelo detector de Hobart, aproximadamente 7 horas antes do inicio da tem-
pestade.
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5.4.1 Tempestade Geomagnética Intensa de 14 de Dezembro de 2006

A tempestade geomagnética ocorrida no dia 14 de dezembro de 2006 é de especial
importancia, pois é o Unico evento intenso que foi observado pela GMDN. A Figura
5.27 mostra imagens da explosao classe X3,4, ocorrida no setor solar SO6W23S, no
dia 13 de dezembro de 2006. Pode-se perceber que foi uma explosao bastante intensa,
e o chuvisco nas trés ltimas imagens é causado pelas particulas energéticas libera-
das nesta explosao. As imagens da CME que causou esta tempestade geomagnética
podem ser visualizadas na Figura 5.28. Nesta figura, pode-se ver mais claramente as

particulas energéticas que atingiram o instrumento causando o chuvisco na imagem.

2006/12/13 02:12 2006/12/13 02:24 2006/12/13 02:36

2006/12/13 02:48 2006/12/13 03:00 2006/12/13 03:12

2006/12/13 03:24 2006/12/13 03:36 2006/12/13 03:48

Figura 5.27 - Sequéncia de imagens obtidas por EIT 195 a bordo do satélite SOHO. Uma
explosao classe X3,4 foi observada no dia 13/12/2006.

Conforme observado na Figura 5.29, esta ICME causou um decréscimo na densidade

de raios césmicos de aproximadamente 1,5 %. A maior variacdo nas componentes
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Figura 5.28 - Imagens da CME associada ao flare do dia 13/12/2006. A a ejegao e o chu-
visco de particulas energéticas sao registrados nas imagens do corondgrafo
LASCO-C3, a bordo do satélite SOHO.

da anisotropia ocorre na chegada do choque interplanetario. A componente &,, em
preto, apresenta-se negativa durante todo evento, e isto se deve ao fato da polaridade
do campo magnético solar estar em uma época de A < 0. As componentes &,, em
vermelho, e £,, em azul, apresentam um aumento em seu sentido positivo, diminuindo
logo no inicio da nuvem magnética. A componente £, inverte seu sentido durante a

passagem da nuvem. Neste caso fica dificil identificar a direcao do eixo da estrutura.

O grafico da Figura 5.30 mostra um LC precursor aproximadamente 8 horas antes do
inicio da tempestade, onde o decréscimo na intensidade de raios cosmicos encontra-se

entre 10° e 50° de angulo de passo.

Este evento foi o unico que causou uma tempestade geomagnética intensa apds a
expansao da GMDN. Por este motivo, é o inico com o grafico da significancia na
Figura 5.31, que apresenta um LC precursor bem mais claro que o da Figura 5.30,

mostrando que esta técnica melhora a visualizagao do precursor em questao.

A Figura 5.32 mostra a distribuicao de intensidade de raios cdésmicos e aqui, mais
uma vez, podemos ver que a rede cobre completamente os 180° em torno da linha do
IMF. Pode-se perceber que os canais direcionais de Sao Martinho da Serra aumen-

taram de 9 para 17 e foram adicionados os 13 canais direcionais do Kuwait. Estes
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Distribuicao do angulo de passo, “pitch angle”, mostrando um LC precursor
8 horas antes do inicio da tempestade, através dos dados de intensidade de

muons.
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Figura 5.31 - Distribuicao do angulo de passo, “pitch angle”, mostrando um LC precursor
8 horas antes do inicio da tempestade, através dos dados de significancia.

graficos mostram que foi o detector de Sao Martinho da Serra quem observou o LC

precursor.
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Figura 5.32 - Distribuicao de intensidade de raios césmicos, mostrando o LC observado
pelo detector de Sao Martinho da Serra, aproximadamente 8 horas antes do

inicio da tempestade.
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5.5 Previsao de Tempestades Moderadas

A Figura 5.33 mostra imagens da explosao classe M5,5, ocorrida no dia 02 de abril
de 2001. A sequéncia de imagens da CME associada a esta explosao é mostrada na

Figura 5.34.

2001/04/02 21:36 2001/04/02 21:48 2001/04/02 22:00

2001/04/02 22:36

2001/04/02 23:00 2 2001/04/02 23:24

Figura 5.33 - Imagens da explosao ocorrida no dia 02 de abril de 2001, conforme identifi-
cada pelas imagens do telescépio EIT 195.
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Figura 5.34 - Imagens obtidas pelo corondgrafo LASCO-C3, a bordo do satélite SOHO,
mostrando a CME associada a explosao de 02 de abril de 2001.

A distribuicao do angulo de passo para este evento é mostrada na Figura 5.35. Nota-
se aqui que, com a metodologia M P, um decréscimo precursor pode ser observado
aproximadamente 13 horas antes do inicio da tempestade. Este precursor foi obser-
vado pelo detector de Sao Martinho da Serra, como pode ser observado nos graficos
da Figura 5.37. Este evento é bastante interessante, uma vez que uma estrutura
nao muito intensa, que causou uma tempestade moderada, pode influenciar os raios
c6ésmicos de tal forma a apresentarem uma anisotropia precursora com 13 horas de

antecedéncia.

Pitch Angle

93.5 94.0 94.5 95.0 95.5 96.0

Figura 5.35 - Distribuicdo do angulo de passo para metodologia M M nao observou pre-
cursor algum.
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Figura 5.36 - Distribuicao do angulo de passo mostrando um LC precursor 13 horas antes
do inicio da tempestade, para a metodologia M P.
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Figura 5.37 - Distribuicao de intensidade mostrando o AP observado pelo detector de Sao
Martinho da Serra, aproximadamente 4 horas antes do inicio da tempestade.

Os proximos dois exemplos sao bastante interessantes, uma vez que indicam que a
nova metodologia proposta nesta tese possibilita a previsao de tempestades geoma-

gnéticas causadas por estruturas recorrentes, tais como CIRs.

A Figura 5.38 mostra os parametros do vento solar, indicando uma estrutura de
regiao corrotante, que causou a tempestade geomagnética do dia 29 de outubro de
2002. Nesta figura, de cima para baixo, sao apresentados os dados: da intensidade
do campo magnético interplanetério, |B|, das componentes do IMF, B, , ., onde a
componente x estd em preto, a componente y em vermelho e a componente z em
azul, da densidade, Np, e da velocidade do vento solar, V,,, do indice geomagnético
Dst, do angulo ¢ que define quando ha a passagem da Terra pela lamina de corrente
heliosférica, da densidade de raios césmicos I e, finalmente, das trés componentes

do vetor anisotropia, &, ., onde a componente x esta em preto, a componente y em
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Figura 5.38 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 29/10,/2002,
causada por uma CIR, onde |B| é a intensidade do IMF; B, , ., as compo-
nentes do vetor campo magnético, onde preto é a componente x, vermelho
a componente y e azul a componente z; Np é a densidade de particulas do
vento solar; Vg, é a velocidade do vento solar; o indice Dst; o dngulo ¢; a
densidade de raios césmicos, I; e as componentes da anisotropia de raios
césmicos &y -, sendo preto a componente x, vermelho a componente y e
azul a componente z.

vermelho e a componente z em azul. As caracteristicas basicas destes parametros

mostram que esta estrutura é uma CIR.
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As distribuicoes do angulo de passo para este evento sao mostradas nas Figuras 5.39
e 5.40. Nota-se um aumento na intensidade de raios césmicos aproximadamente 9
horas antes do inicio da tempestade, somente pela utilizacao da metodologia M P.
Este precursor foi observado pelo detector de Sao Martinho da Serra, como pode ser

observado nos graficos da Figura 5.41.
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Figura 5.39 - Distribuicao do dngulo de passo para a metodologia M M. Nenhum precursor
foi identificado.
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Figura 5.40 - Distribuicao do angulo de passo mostrando um LC precursor 9 horas antes
do inicio da tempestade, para a metodologia M P.
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Figura 5.41 - Distribuicao de intensidade, mostrando o LC observado pelo detector de Sao
Martinho da Serra, aproximadamente 9 horas antes do inicio da tempestade.

A Figura 5.42 mostra os mesmos parametros fisicos do vento solar da Figura 5.38,

confirmando que esta tempestade geomagnética foi causada por uma CIR.
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Figura 5.42 - Parametros fisicos da tempestade geomagnética ocorrida em 18/12/2002,
causada por uma CIR, onde |B| é a intensidade do IMF; B, , ., as compo-
nentes do vetor campo magnético, onde preto é a componente x, vermelho
a componente y e azul a componente z; Np é a densidade de particulas do
vento solar; Vi, é a velocidade do vento solar; o indice Dst; o angulo ¢; a
densidade de raios césmicos, I; e as componentes da anisotropia de raios
césmicos &y -, sendo preto a componente x, vermelho a componente y e
azul a componente z.
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As distribuicoes do angulo de passo para este evento sao mostradas nas Figuras 5.43
e 5.44. Uma diminui¢ao na intensidade de raios césmicos, aproximadamente 9 horas
antes do inicio da tempestade, é registrado somente pela utilizacao da metodologia
M P. Este precursor foi observado pelo detector de Sao Martinho da Serra, como é

observado nos graficos da Figura 5.45.
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Figura 5.43 - Distribuicao do angulo de passo para a metodologia M M. Nenhum precursor
foi identificado pela metodologia M M.
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Figura 5.44 - Distribuicao do angulo de passo mostrando um LC precursor 9 horas antes
do inicio da tempestade, para a metodologia M P.
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Figura 5.45 - Distribui¢ao de intensidade mostrando o L.C observado pelo detector de Sao
Martinho da Serra, aproximadamente 9 horas antes do inicio da tempestade.

5.6 Discussoes

Uma comparacao entre as duas metodologias adotadas é mostrada na Figura 5.46,
que mostra a melhoria na previsao utilizando-se a metodologia M P para o cal-
culo da distribuicao de intensidade direcional sem a anisotropia diurna. Percebe-se
claramente que houve uma significante melhoria na previsao das tempestades geo-

magnéticas de todas intensidades.

A Tabela 5.1 mostra a porcentagem de observacao de precursores utilizando-se as
duas metodologias. Percebe-se a melhoria obtida utilizando-se a metodologia M P,

para a identificagao de precursores de tempestades geomagnéticas.

A Figura 5.47 (esquerda) mostra a distribuigdo do nimero de tempestades em re-
lacao a intensidade da tempestade, mostrando que o maior ntimero de tempestades

nao previstas (NP) foram as tempestades moderadas, seguido das intensas. Isto era

Tabela 5.1 - Porcentagem de observagao de precursores utilizando-se as duas metodologias
utilizadas, M M - Metodologia Munakata et al. (2000) e M P - Metodologia
Proposta nesta tese.

MM % MP %
SS 4238 85,7
IS 16,2 29,7
MS 9 14,6
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Figura 5.46 - Comparagao da previsao entre as duas metodologias adotadas. M M, Meto-
dologia Munakata et al. (2000) e M P, Metodologia Proposta, utilizando-se
a média corrida de 12 horas.

esperado, uma vez que a modulacao dos raios cosmicos devido a estruturas que cau-
sam tempestades moderadas é menor do que o devido as estruturas que causam
tempestades intensas ou superintensas. Em contrapartida, as tempestades superin-
tensas foram as de maior previsibilidade, utilizando-se a metodologia proposta neste
trabalho. A Figura 5.47 (direita) mostra a distribui¢ao do tempo de antecedéncia
dos precursores observados. Observa-se que os aumentos precursores (AP) ocorre-
ram com maior frequéncia de 3 a 6 horas antes do inicio das tempestades e os cones
de perda precursores (LC) ocorreram de 9 a 12 horas de antecedéncia. E importante
notar que, em um caso, um LC ocorreu entre 15 e 18 horas de antecedéncia, mos-
trando que esta técnica constitui uma boa ferramenta para a previsao das estruturas

solares que podem causar tempestades geomagnéticas.
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e distribuicao do tempo de antecedéncia dos precursores observados (direita).
NP é auséncia de precursor, AP é Aumento precursor e LC' é precursor de

cones de perda.
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6 CONCLUSOES

Os raios césmicos observados por detectores na superficie terrestre estao relacionados
as particulas primarias através dos coeficientes de acoplamento. Estes coeficientes sao
calculados através da integracao adaptativa de Runge-Kutta. Para isto, utiliza-se a
funcao resposta que trata de uma aproximacao analitica de melhor ajuste, calculada
para resolver a equacgao de cascata de hadrons na atmosfera por Murakami et al.
(1979). Da mesma forma, a técnica de integracao adaptativa de Runge-Kutta foi

utilizada para calcular as diregoes assimptdéticas de cada canal direcional da GMDN.

Utilizando-se os coeficientes de acoplamento, juntamente com a intensidade de raios
coésmicos observada pelos detectores de muons de superficie, I{jg’-s, da rede de muons
e GMDN;, foi proposta uma nova metodologia para o calculo da variagao temporal
da anisotropia separadamente da componente isotropica dos raios césmicos, através

do célculo do melhor ajuste da seguinte equagao:

]_Zf;t(t) =10t +§i§EO(t)(c}mcoswti — s}msenwti)
—|—§yGEO(t)(s%i’jcoswti + c}i,jsenwti) (6.1)

+EEO(t)eh, 5,

onde £5FO(t), éfEO(t), £9FO(1) sao os parametros do ajuste tomando-se média

corrida de 12 horas calculados como:

I(t) = 324y To(1)/12;
&0t = X €870 10)/12;

5 (6.2)

EFFO(t) = 30, 1 €570 (1) /12;

EGFO(t) = 3oy 4, E979(1)/12.

Subtraindo-se I_Zf;t(t) das observacoes I;jl]’-s(t), obtém-se:
AT () = I (8) =TT (), (6.3)
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que permite visualizar a assinatura precursora mais claramente através da supressao

das flutuacoes de larga escala.

Através das componentes do vetor anisotropia, &, &, e &., observamos que, para
cada caso, é possivel ter uma idéia de onde a estrutura solar estd passando pela
Terra, estimando o gradiente de densidade causado pela estrutura, através do vetor

anisotropia, tal como:

Ain(t)  —b(t) x EM(¢)
= 7 : (6.4)

onde £éW)(t) é o vetor anisotropia corrigido pela conveccdo e pela anisotropia
Compton-Getting, que se dd devido & 6rbita da Terra em torno do Sol, e Ry (t)
¢ o raio de Larmor das particulas (BIEBER; EVENSON, 1998).

De todos os 181 eventos que ocorreram no periodo analisado (2001 - 2007), nem
todos puderam ser analisados. Nos anos de 2003 e 2005, ocorreram problemas em
um dos sensores do detector de Sao Martinho da Serra comprometendo os dados.
Desta forma, das 122 tempestades moderadas, 50 apresentaram problemas nos da-
dos. Das 51 tempestades intensas, 16 nao puderam ser analisadas. Das tempestades
superintensas, apenas 1 apresentou problema, portanto 7 eventos puderam ser ana-
lisados. Outro problema encontrado foi a falta de cobertura global do angulo de
passo nos eventos ocorridos antes da ampliacao do detector de Sao Martinho da
Serra (dezembro de 2005) e da inclusao do detector do Kuwait (margo de 2006). Um
terceiro problema encontrado foi a falta de eventos apos a GMDN estar completa.
Isto deve-se ao fato de estarmos passando por uma fase de minimo atipica do ciclo

solar.

Nesta tese, foi mostrado que a nova metodologia de calculo da anisotropia possi-
bilitou uma melhor visualizacao dos precursores de tempestades geomagnéticas e
uma consequente maior observacao dos precursores. Com a metodologia M M foram
observados precursores em 42, 8% dos eventos de tempestades superintensas, 16, 2%
das tempestades intensas e somente 9% das tempestades moderadas. Utilizando-se
a metodologia M P foram observados precursores em 85, 7% das tempestades super-

intensas, 29, 7% das tempestades intensas e 14, 6% das tempestades moderadas.

A maior previsibilidade das estruturas que causaram tempestades superintensas em
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relacao as intensas e moderadas era esperada, uma vez que a modulagao dos raios
cosmicos devido a estruturas que causam tempestades moderadas é menor do que
devido as estruturas que causam tempestades intensas ou superintensas. A causa
principal desta modulagao é a deriva B x Vn. Isto mostra que a densidade de
raios césmicos no espaco interplanetario estd ligada as propriedades magnéticas da
ejecao, provendo as informagoes acerca de sua estrutura magnética e caracteristicas

relacionadas, como sua aproximacao e passagem pela Terra.

Pode-se mostrar, nesta tese, que os aumentos precursores (AP) ocorreram com maior
frequéncia de 3 a 6 horas antes do inicio das tempestades, e os cones de perda
precursores (LC) ocorreram de 9 a 12 horas de antecedéncia. E importante notar
que um LC ocorreu entre 15 e 18 horas de antecedéncia, mostrando que esta técnica
constitui uma boa ferramenta para a previsao das estruturas solares que podem

causar tempestades geomagnéticas.
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APENDICE A - TEMPESTADES GEOMAGNETICAS ANALISADAS

Neste anexo sao apresentados cada evento analisado nesta tese. Eles foram classi-
ficados de acordo com a intensidade da tempestade geomagnética como mostra a
Tabela 2.1.

As colunas das tabelas indicam, respectivamente, o niimero do evento (primeira co-
luna), o ano de ocorréncia da tempestade (segunda coluna), o dia, més e hora do
inicio da tempestade (terceira coluna), data e hora de inicio (quarta coluna) e final
(quinta coluna) da nuvem magnética, quando esta estrutura existir, a velocidade
média da estrutura no meio interplanetdrio (sexta coluna), a velocidade maxima al-
cangada pela estrutura (sétima coluna), a intensidade méxima do campo magnético
atingida pela estrutura (oitava coluna), valor minimo do indice Dst (nona coluna), o
tipo de estrutura (décima coluna), onde CIR significa regiao de interagao corotante,
ICME indica que se tratava de uma ejecao de massa coronal interplanetaria e CR
indica uma ICME que foi também identificada por Ian Richardson e Hilary Cane
(http://www.ssg.sr.unh.edu/mag/ace/ACElists/ICMEtable.html). As duas ul-
timas colunas MM e MP indicam as metodologias de calculo da anisotropia, sendo
MM - Metodologia Munakata et al. (2000) e MP a metodologia proposta neste tra-
balho. LC e AP indicam o tipo de precursor, sendo LC - cone de perdas e AP -
aumento precursor. Nestas duas tltimas colunas os simbolos n indica falha nos da-
dos, BC indica baixa cobertura direcional da rede, x indica a nao observacao de

nenhum precursor.
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PUBLICACOES TECNICO-CIENTIFICAS EDITADAS PELO INPE

Teses e Dissertagoes (TDI)

Teses e Dissertacoes apresentadas nos
Cursos de Poés-Graduagao do INPE.

Notas Técnico-Cientificas (NTC)

Incluem resultados preliminares de pes-
quisa, descricao de equipamentos, des-
cri¢ao e ou documentagao de programas
de computador, descricao de sistemas
e experimentos, apresentacao de testes,
dados, atlas, e documentagao de proje-
tos de engenharia.

Propostas e Relatorios de Projetos
(PRP)

Sao propostas de projetos técnico-
cientificos e relatérios de acompanha-
mento de projetos, atividades e conve-
nios.

Publicagoes Seriadas

Sao os seriados técnico-cientificos: bo-
letins, periédicos, anudrios e anais
de eventos (simpdsios e congressos).
Constam destas publicacoes o Interna-
cional Standard Serial Number (ISSN),
que é um cédigo tnico e definitivo para
identificacao de titulos de seriados.

Pré-publicagoes (PRE)

Todos os artigos publicados em periodi-
cos, anais e como capitulos de livros.

Manuais Técnicos (MAN)

Sao publicagoes de carater técnico que
incluem normas, procedimentos, instru-
¢oes e orientacoes.

Relatérios de Pesquisa (RPQ)

Reportam resultados ou progressos de
pesquisas tanto de natureza técnica
quanto cientifica, cujo nivel seja com-
pativel com o de uma publicacao em
periddico nacional ou internacional.

Publicagoes Didaticas (PUD)

Incluem apostilas, notas de aula e ma-
nuais didaticos.

Programas de Computador (PDC)

Sao a seqiiéncia de instrugdes ou co-
digos, expressos em uma linguagem
de programacao compilada ou interpre-
tada, a ser executada por um computa-
dor para alcancar um determinado obje-
tivo. Aceitam-se tanto programas fonte
quanto os executaveis.
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