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RESUMO

Ejeções de massa coronal (CMEs) e flares são os fenômenos mais energéticos que
ocorrem na superfície do Sol. Juntos, eles são os principais responsáveis por dis-
túrbios no espaço exterior. Acredita-se que as ejeções de massa coronal e erupções
solares podem estar correlacionados com o ciclo solar, que se caracteriza princi-
palmente pelo número de manchas solares. CMEs têm sido observadas desde 1996
até os dias atuais, o que corresponde a um período maior que um ciclo solar. Tais
observações permitiram, que pela primeira vez, fosse realizada uma análise das pro-
priedades observadas nos eventos ao longo de um ciclo completo. E ainda, que fosse
observado o comportamento das propriedades em cada uma das fases em que é di-
vidido o ciclo de atividade. Também foi realizada uma pesquisa de periodicidade(s)
na mesma série, usando tanto o método de Lomb-Scargle quanto a análise wavelet
em conjunto com a média móvel simples, nomeada Análise Wavelet Ampla (AWA).
Além da busca por periodicidade(s) a AWA possibilita a determinação de associação
(coerência wavelet) entre a série de ocorrência de CMEs e as séries tanto de flares
registrados em raios-X pelo satélite GOES, como do número de manchas solares, na
mesma base diária, no entanto, para o período de 2000 - 2012. Os resultados obti-
dos mostram que a dinâmica de CMEs apresenta um padrão específico. A grande
maioria dos eventos concentra-se em velocidades até 106m/s; acelerados ou desacel-
erados. As acelerações concentram-se no intervalo de +/− 100 m/s2, embora valores
elevados (até ∼ -800 m/s2 e até ∼ 1000 m/s2) tenham sido registrados. Além disso,
acelerações positiva ou negativa de até 200 m/s2 em módulo foram registradas para
a pequena parcela de CMEs que apresentam velocidades acima de 106m/s, com
predomínio daqueles desacelerados. Valores maiores (1 - 2 ordens de grandeza) de
massa (1012 − 1013) kg são observados nas fases de subida e máximo do ciclo 23
em comparação com os valores registrados no final da fase de decaimento e fase
de mínimo do ciclo 23, e de subida do ciclo atual (1010 − 1011) kg. Com relação à
energia, valores da ordem de 1023−1024 J são observados durante as fases de subida
e máximo do ciclo 23, enquanto que um decréscimo de 2 a 3 ordens de grandeza
nesses valores é observado nas fases de decaimento e mínimo do ciclo 23, e valores
médios de cerca de 1021 J na fase de subida do ciclo atual. Os resultados mostraram
a existência de sinais periódicos e intermitentes nas séries temporais de CMEs, flare
e de manchas solares. Para as séries de CME e flares, foram observados poucos
e relativamente curtos intervalos de tempo sem qualquer sinal. Os sinais com um
caráter intermitente ocorrem durante algumas épocas das fases de máximo e descida
do ciclo solar 23 e subida do ciclo solar 24. A comparação entre as séries temporais
de flares em raios-X, manchas solares, e CME mostra uma relação mais forte entre
flares e manchas solares, embora durante alguns intervalos de tempo curtos (4 - 8
meses) e em uma faixa relativamente estreita. No entanto, em contraste obteve-se
uma relação mais fraca ou até mesmo ausente entre CMEs e flares em raios-X, bem
como entre as séries de CMEs e o número de manchas solares.
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CORONAL MASS EJECTION IN 23th AND 24th SOLAR CYCLES -
EVOLUTION OF OCCURRENCE, PERIODICITIES AND

ASSOCIATED PHENOMENA

ABSTRACT

Coronal mass ejections (CMEs) and solar flares are the most energetic phenomena
that occur in the solar surface. Together, they are primarily responsible for dis-
turbances in outer space. It is believed that the coronal mass ejections and solar
flares can be correlated with the solar cycle, which is mainly characterized by the
number of sunspots. CMEs have been observed from 1996 to the present day, which
corresponds to a period greater than one solar cycle. These observations enabled,
for the first time, an analysis of the properties of observed events over a full cycle.
Also, the observation of the behaviour of the properties in each one of the solar
cycle phases. In addition, a periodicity research was conducted in the same series
during the period of 2000 -2012, taking the Lomb-Scargle method of wavelelt anal-
ysis combined with the simple moving average, named wide wavelet analysis. The
technique makes possible the search for periodicity as well the wavelet coherence
between the CMEs occurrences series, x-ray flares and sunspots, at the same daily
database. The results show that the dynamics of CMEs has a specific pattern. The
great majority of events are at speeds up to 106 m/s, either accelerated or deceler-
ated. The accelerations are concentrated in the range of +/ − 100m/s2, although
higher amounts (up to ∼ −800m/s2 and ∼ 1000m/s2) have been registered. Also,
positive or negative acceleration of up to 200m/s2 in module were recorded for the
small portion of CMEs that have speeds above 1, 0×106 m/s, with the predominance
of decelerated ones; Higher values (1-2 orders of magnitude) of mass (1012 − 1013)
kg are observed in the phases of rise and maximum cycle 23 compared to the values
recorded at the end of phase and minimum decay phase of the cycle 23 and the rise
of the current cycle (1010− 1011) kg. In energy, the values of order 1023− 1024 J are
observed throughout the period of rise and maximum cycle 23, while a decrease of
2-3 orders of magnitude in these values is observed in the decay phase of the cycle
and 23 min, and average values of about 1021 J at the rising phase of the current
cycle. The results showed the existence of periodic and intermittent signals in the
time series of CMEs, flare, and sunspots. For CME series and flares were observed
little and relatively short intervals of time without any sign. Signals with an inter-
mittent character occur during certain times of the maximum phase of the solar
cycle and fall and rise of 23 Solar Cycle 24. The comparison between the flares time
series in X-rays, sunspots, and CME shows a stronger relationship between flares
and sunspots, although for a few short periods of time (4-8 months) and in a rel-
atively narrow range. However, in contrast got weaker or even missing relationship
between the CME and flare in X-rays and between CMEs series and the number of
sunspots.
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1 INTRODUÇÃO

Descoberto em 1971 (TOUSEY, 1973), o fenômeno de ejeção de massa coronal (CME)
se tornou uma das principais formas da atividade solar estudada por vários grupos
de pesquisa, por ser o fenômeno transiente mais energético com ampla influência em
toda a heliosfera. Em particular, quando dirigidos para a Terra, CMEs podem causar
efeitos no ambiente terrestre próximo (clima espacial), com impactos diretos em sis-
temas tecnológicos em órbita e em solo. Avanços na compreensão do fenômeno de
CME têm sido obtidos com as observações feitas pelos coronógrafos do experimento
LASCO (Large Angle and Spectrometric Coronograph) a bordo do satélite SOHO
(Solar and Heliospheric Observatory) e dos satélites STEREO (Solar Terrestrial Re-
lations Observatory), e também na interação das CMEs com o meio interplanetário
pelas missões espaciais Wind, ACE (Advanced Composition Explorer) e Ulysses.

As principais observações de CMEs têm sido feitas por coronógrafos. Os coronógrafos
são instrumentos que geram um eclipse artificial por meio de um disco que oculta
a luz da fotosfera, de maneira que as estruturas menos brilhantes da coroa possam
ser observadas. Estas estruturas são observadas porque os elétrons livres da coroa
espalham a luz da fotosfera por espalhamento Thomson, produzindo assim a emissão
de luz branca da coroa. Desta forma, uma CME é caracterizada pelo aumento de
brilho observado na linha de visada do coronógrafo que significa um aumento da
densidade coronal (CHEN, 2011). O aumento de brilho ao longo da linha de visada
dos coronógrafos permite que a CME seja acompanhada e classificada de acordo
com as propriedades observáveis.

As propriedades observáveis das CMEs podem ser distinguidas entre categorias mor-
fológicas e estatísticas. No entanto, é importante observar que as medidas que carac-
terizam estas propriedades são medidas aparentes, uma vez que as CMEs são vistas
projetadas em duas dimensões em um meio opticamente fino (HUDSON et al., 2006).
A projeção introduz distorções na observação das CMEs e torna a determinação de
propriedades pontuais mais difícil e geralmente dependente de modelos. Estas dis-
torções são pequenas para estruturas próximas ao plano do céu (ou seja, o plano con-
tendo o limbo solar) mas podem ser mais severas em outras regiões. Por esse efeito,
eventos localizados longe do plano do limbo solar aparecem em latitudes aparentes
mais altas, têm abertura angular aparente maior e altura aparente menor do que
seus valores verdadeiros (HUNDHAUSEN, 1993). E, além disso, as alturas aparentes
menores levam à subestimativa das velocidades das CMEs. A subestmativa da altura
também provoca impacto no brilho observado e, portanto, na estimativa da massa
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(HUNDHAUSEN et al., 1994). As propriedades observáveis das CMEs serão descritas
no Capítulo 2.

Estudos das propriedades observáveis das CMEs têm sido realizados (GOPALSWAMY

et al., 2003; GOPALSWAMY, 2010; VOURLIDAS et al., 2010), sobretudo daquelas que
dizem respeito às propriedades estatísticas (abertura angular, velocidade, aceleração,
massa e energia). Estes estudos têm sido realizados principalmente com os dados do
SOHO/LASCO que são disponibilizados em um catálogo on line, que contém todas
estas informações. O catálogo do LASCO contém atualmente mais de 20.000 eventos
observados cobrindo todo o ciclo solar 23 (1997 - 2008) até os dias atuais. Detalhes
do catálago são apresentados no Capítulo 2. Com a abrangência dos dados (1996-
2012) foi possível neste trabalho, realizar uma análise das características dos eventos
de CME durante o último ciclo solar (ciclo 23), bem como comparações com o início
do ciclo 24.

A importância do estudo das propriedades estatísticas das CMEs está no fato de que
através dele é possível observar o comportamento das CMEs tanto de maneira geral
como por exemplo, frequência de ocorrência dos fenômenos, variações de velocidade,
aceleração, massa, energia ao longo do ciclo e também de uma maneira mais restrita,
considerando somente alguns intervalos de interesse destas propriedades. O conhec-
imento do comportamento dos eventos de CME, especialmente a existência de um
padrão periódico na sua ocorrência, é essencial na tentativa de tentar prevê-los. Isto
tem implicações diretas sobre o clima espacial e seus efeitos no ambiente terrestre.

Sabe-se que o clima espacial é afetado diretamente por fenômenos solares, princi-
palmente os energéticos (flares e CMEs). Particularmente, CMEs são responsáveis
por vários efeitos no ambiente terrestre, entre eles as tempestades geomagnéticas.
Quando muito intensas, essas tempestades podem causar, entre outros, os seguintes
efeitos: distúrbios nas operações de satélites, distúrbios em sistemas de navegação,
nas redes de distribuição de gás, danos em transformadores de distribuição de energia
e como consequência os blecautes que provocam grandes prejuízos ao ser humano.
Neste caso, a previsão da ocorrência e determinação das características de CMEs,
com antecedência suficiente, são de grande importância para os seres humanos. Isto
permitirá no futuro evitar, ou pelo menos minimizar, seus efeitos nos sistemas tec-
nológicos que fazem parte das atividades humanas.

Os mecanismos de origem, erupção e propagação de uma CME ainda não são comple-
tamente entendidos. Vários modelos têm sido desenvolvidos na tentativa de explicar
todo o processo envolvido nas ejeções de massa coronal (CHEN, 2011). No entanto,
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acredita-se que CMEs geralmente se originem de regiões ativas em associação com
flares, e também de filamentos eruptivos nos períodos de Sol calmo (HUDSON et al.,
2006).

O modelo baseado em observações originalmente desenvolvido por Carmichael
(1964), Sturrock (1966), Hirayama (1974) e Kopp e Pneuman (1976), conhecido
como modelo CSHKP (descrito no Capítulo 2), que descreve a evolução global de
uma CME associada a um flare tem sido usado como o modelo padrão para as
erupções de CMEs. No entanto, de acordo com Chen (2011) o modelo CSHKP
descreve a evolução global de uma CME/flare sem levar em consideração muitos
detalhes por se tratar de um modelo fenomenológico baseado em observações. No
entanto o quadro teórico precisa ser aprimorado com novas observações em múltiplos
comprimentos de onda, para cobrir as várias fases da erupção de uma CME, desde
seu início até sua propagação pelo espaço. Para tentar responder questões que ainda
estão em aberto, tais como início das CMEs, seus mecanismos de aceleração entre
outras.

Quando associados, flares e CMEs podem ser considerados diferentes manifestações
do mesmo processo físico, ou seja, conversão de energia magnética em energia radia-
tiva e cinética, respectivamente (HARRISON, 1995). Estudos da relação flare-CME
(CYR; WEBB, 1991; HUNDHAUSEN, 1993; HARRISON, 1995) têm revelado que existe
uma significativa associação entre o início dos dois processos, entretanto, a relação
precisa entre os dois fenômenos ainda não é totalmente clara.

A associação entre CMEs e flares pode estar relacionada à fase em que se encontra
o ciclo solar. Estudos da relação entre a ocorrência de flares e CMEs durante a fase
de descida do ciclo 23 (2007 - 2009), mostraram que somente CMEs com velocidades
maiores que 7×105m/s e abertura angular maior que 100◦ estariam associadas com
flares observados em raio-X (NITTA et al., 2014). Ainda de acordo com os autores,
intensos flares ocorrem em regiões ativas com campo magnético intenso e complexo,
enquanto, flares associados a CMEs tendem a ocorrer em regiões ativas pequenas e
incluindo aquelas que não possuem manchas solares.

Além da associação entre os fenômenos, a busca por padrões de ocorrência e análise
das características dos eventos são de fundamental importância na elaboração de
modelos e ferramentas de previsão para aplicações no clima espacial. Investigações da
ocorrência de fenômenos solares são principalmente realizadas a partir da análise das
séries temporais. Registros de ocorrência de fenômenos solares, como por exemplo as
manchas, são datados desde as primeiras civilizações da antiguidade, e dão origem a
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longas séries temporais. Registros de observações de flares e CMEs são mais recentes
e atribuídas principalmente ao advento das missões espaciais no século 20. Como
resultado de tais observações, mais de 20.000 eventos de CME já foram observados
desde 1996 até os dias atuais. O período de observações cobre portanto, todo o ciclo
solar 23 (1996 - 2008) e o atual ciclo com início no ano de 2009. Com observações
anteriores a 1996, flares e manchas solares possuem séries mais longas, cobrindo
vários ciclos solares.

Diferentes técnicas têm sido aplicadas na busca de padrões na ocorrência de fenô-
menos solares. Dentre elas estão análise dos espectros de Fourier, periodogramas do
tipo Lomb-Scargle e análise wavelet. Esta última tem se mostrado uma ferramenta
útil na análise de fenômenos solares (OCHADLICK et al., 1993; LAWRENCE et al., 1995;
OLIVER et al., 1998; SELLO, 2000; SELLO, 2003; LOU et al., 2003; LARA et al., 2008;
CHOUDHARY et al., 2014), por se mostrar uma ferramenta adequada na análise de
sinais não estacionários.

A partir da análise da série de dados de CME do catálogo CDAW (descrito no
Capítulo 2) alguns autores (LOU et al., 2003; LARA et al., 2008; CHOUDHARY et al.,
2014) encontraram padrões periódicos na ocorrência dos fenômenos. Em particular,
Lou et al. (2003) usando observações de CMEs e flares entre os anos 1999 a 2003
encontram períodos de 343, 187, 102, 38,3 e 36,1 dias para as CMEs e períodos
de 259 e 157 dias para ocorrência de flares. Utilizando uma série de dados maior
(1996 - 2006), porém com algumas descontinuidades (entre junho a outubro de 1998
e de dezembro de 1998 a fevereiro de 1999), Lara et al. (2008) encontraram para
a ocorrência de CMEs periodicidades iguais a 256 dias entre os anos 1999 e 2002,
entre 128 - 256 dias para o intervalo de 2002 a 2004, e final de 2006. Os autores
encontram também aumentos intermitentes na intensidade do sinal na banda de 32
dias em meses específicos dos anos de 2000, 2001, 2003 e 2005.

De acordo com os resultados obtidos na literatura, observa-se que padrões periódicos
na ocorrência de fenômenos solares (flares e CMEs) estão concentrados em bandas
da ordem de dezenas a centenas de dias, e na sua maioria associadas a períodos
específicos do ciclo solar, tais como o próprio período do ciclo solar (∼ 11 anos),
ou ao período da rotação solar (∼ 27 dias). Isto mostra que, quando analisados
em larga escala de tempo, a energia ou potência destes sinais acaba por mascarar a
presença de sinais mais fracos, os quais por sua vez, poderiam apresentar um caráter
periódico com períodos menores que seriam úteis no desenvolvimento de ferramentas
de previsão para uso em centros de clima espacial.
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A necessidade atual em conhecer o comportamento dos eventos transientes para o
desenvolvimento de ferramentas de previsão destes, motivou neste trabalho a inves-
tigação e busca de sinais periódicos em escalas infra-anuais. Para tanto, utilizou-se
a técnica inédita na análise de fenômenos solares, denominada de Análise Wavelet
Ampla.

A técnica de Análise Wavelet Ampla (AWA) desenvolvida neste trabalho consiste na
utilização da média móvel simples como um filtro, períodos selecionados igual e infe-
riores a 365 dias, que atuam como o limite superior para a série temporal analisada,
a qual posteriormente é submetida à aplicação de uma transformada wavelet con-
tínua para a detecção de possíveis sinais periódicos nesta escala. Ainda como parte
da AWA fazemos uso da coerência wavelet, utilizada como uma meio quantitativo
para identificar a forma como se relacionam as séries de dados de eventos solares
(CME, flare e manchas solares) ao longo do ciclo.

Este trabalho tem como objetivos: Observar a evolução da ocorrência e dos parâmet-
ros observados e estimados das CMEs (latitude, velocidade, aceleração, massa, en-
ergia) ao longo de um ciclo solar completo; Buscar por padrões de ocorrência em
escalas infra-anuais em uma série contínua de dados; Determinar uma relação quanti-
tativa entre os fenômenos de CME, flare em raio-X moles, e manchas solares usando
uma técnica inédita neste tipo de estudo;

Uma descrição dos fenômenos investigados bem como dos dados utilizados é feita no
Capítulo 2. As metodologias utilizadas são descritas no Capítulo 3. Os resultados
de toda a análise são apresentados no Capítulo 4. Discussões são apresentados no
Capítulo 5 e as e conclusões no Capítulo 6.
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2 FENÔMENOS INVESTIGADOS (CME, FLARES, MANCHAS SO-
LARES), CICLO DE ATIVIDADE SOLAR E INSTRUMENTAÇÃO AS-
SOCIADA

É bem conhecido que o Sol apresenta atividade num padrão aproximadamente
cíclico, com um período médio de 11 anos. Contudo, uma análise um pouco mais
cuidadosa mostra que podem haver desvios deste tipo de comportamento, particu-
larmente no caso da ocorrência de CMEs. Neste capítulo, é feita uma descrição e
são apresentadas características dos fenômenos de CME, flare, manchas solares e
do ciclo de atividade solar. Também são descritos os instrumentos utilizados para a
observação e detecção desses fenômenos, que são estudados neste trabalho.

2.1 Ejeções de massa coronal - CME

Observações de explosões solares, principalmente depois do evento ocorrido em 1859,
observado e noticiado por Carrington (CARRINGTON, 1859), e suas associações com
tempestades geomagnéticas na Terra, conduziram à proposição de que plasmas tran-
sientes poderiam ser ejetados do Sol e impactar o campo magnético terrestre alguns
dias depois (LINDEMANN, 1919). Observações do desaparecimento de proeminências
na superfície solar forneciam evidências de que o material poderia se elevar na coroa,
aumentando sua velocidade até atingir a velocidade de escape do Sol e se propagar
pelo espaço (KIEPENHEUER, 1953). Considerando tais observações, teorias foram en-
tão desenvolvidas postulando que o campo magnético solar deveria ser afetado por
essas ejeções, uma vez que estas deveriam arrastar as linhas de campo ou rompê-las
completamente por meio da reconexão magnética, sendo responsáveis pelos distúr-
bios observados no meio interplanetário (GOLD, 1962; PIDDINGTON, 1958). Somente
com o advento das observações espaciais é que estes fenômenos transientes passaram
a ser considerados ocorrências comuns no Sol, e seu potencial para gerar efeitos na
Terra fez com que se tornassem um tópico de grande interesse de pesquisa.

Tais fenômenos transientes passaram a ser conhecidos como ejeção de massa coro-
nal e foram definidos como sendo uma variação observável da estrutura da coroa
que (1) ocorre em uma escala de tempo de poucos minutos a várias horas e (2)
envolve o aparecimento (e movimento exterior) de uma nova, discreta, brilhante,
característica luz branca no campo de visada de um instrumento chamado coronó-
grafo (HUNDHAUSEN et al., 1984).

Os mecanismos de origem, erupção e propagação de uma CME ainda não são com-
pletamente entendidos. Acredita-se que CMEs geralmente se originem de regiões
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ativas em associação com flares, mas que também se originem de filamentos erup-
tivos nos períodos de Sol calmo (HUDSON et al., 2006). Existem autores que também
acreditam que a ocorrência dos fenômenos esteja fortemente correlacionada com o
período de atividade do ciclo solar (WEBB; HOWARD, 2012).

CMEs, muitas vezes, são observadas como estrutura de plasma composta por três
partes: uma parte frontal brilhante, seguida por uma cavidade escura e um núcleo
brilhante (HUNDHAUSEN et al., 1984) (Figura 2.1). Essa configuração é indicativa de
um sistema de arcos magnéticos emergindo do Sol como uma estrutura de flux rope
(um feixe helicoidal de linhas de campo torcidas) ou bolhas magnéticas preenchi-
das com plasma e material coronal sendo varrido a sua frente. Desta maneira, as
forças agindo nas CMEs são descritas dentro do contexto da magneto-hidrodinâmica
(MHD) (CHEN, 2011).

De acordo com Low (1996), as CMEs têm um papel fundamental no processo global
de atividade solar. Agindo como um mecanismo de perda de massa, as CMEs são
a maneira pela qual o fluxo magnético acumulado é retirado da coroa. De acordo
com o mesmo autor, o processo de remoção do fluxo se repete várias vezes até que
não haja mais fluxo emergente das cavidades coronais onde estes são acumulados.
Assim, as CMEs respondem pela remoção do fluxo magnético ao longo de todo o
ciclo solar.

Figura 2.1 - Morfologia da CME: 1- Estrutura frontal brilhante; 2- Cavidade Escura; 3-
Núcleo Brilhante. Fonte: Gopalswamy et al. (2003)
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O modelo baseado em observações, originalmente desenvolvido por Carmichael
(1964), Sturrock (1966), Hirayama (1974) e Kopp e Pneuman (1976), conhecido como
modelo CSHKP, descreve a evolução global de uma CME associada a um flare e tem
sido usado como o modelo padrão para as erupções de CMEs (HUDSON; CLIVER,
2001). O modelo CSHKP descreve a erupção de uma CME da seguinte maneira: uma
estrutura de campo magnético torcida conhecida como flux rope, que pode ou não
carregar um filamento ou proeminência, é mantida em equilíbrio por um envelope de
linhas de campo magnético sobrejacente presas à superfície solar (Figura 2.2). De-
vido a alguma razão (por exemplo, rearranjo da configuração do campo magnético,
perda de equilíbrio, ou algum outro tipo de instabilidade) a estrutura se expande
(aumentado de tamanho), esticando as linhas do campo magnético sobrejacente,
dando origem à linhas de campo magnético antiparalelas. Durante a expansão, há
uma aproximação das linhas de campo magnético ascendentes e descendentes lo-
calizadas abaixo da estrutura com a formação de uma lâmina de corrente (current
sheet). Instabilidades microscópicas na lâmina de corrente possibilitam a reconexão
magnética (Figura 2.3) e uma rápida reconexão leva a um flare solar, abaixo do
ponto de reconexão.

Figura 2.2 - Esquema do modelo CSHKP, que descreve a erupção de uma CME típica
associada a um flare. Fonte: Forbes (2000)

Por outro lado, a reconexão magnética corta as linhas de campo antes presas à su-

9



perfície, o que remove a restrição para o flux rope e facilita a rápida erupção deste.
O fluxo magnético toroidal do flux rope continua crescendo conforme a reconexão
continua. A erupção do flux rope empurra as linhas de campo magnético sobreja-
cente formando o arco frontal da CME (Figura 2.4) e o choque à sua frente. Se as
reconexões rápidas não são excitadas, o flux rope ainda tem uma chance de entrar
em erupção devido à perda de equilíbrio ou às várias instabilidades MHD. Neste
caso, nenhum flare é visível próximo da superfície solar (FORBES, 2000).

Figura 2.3 - a) Formação do campo anti-paralelo. b) Momento de reconexão magnética.
Fonte:Kopp e Pneuman (1976)

Figura 2.4 - Visão transversal da estrutura do flux rope durante o momento de reconexão
magnética. Fonte:Temmer et al. (2010)
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Ejetadas em todas as direções, CMEs que viajam na direção do observador se aprox-
imando ou se afastando deste, são vistas circulando o disco solar (devido a efeitos de
projeção) e recebem o nome de halo-CMEs (quando circundam totalmente o disco)
ou halo-parcial (quando não há um contorno total do disco). No caso de CMEs que
se propagam em direção à Terra (halos-CMEs totais ou parciais), a densidade de
partículas e a energia envolvidas podem causar tempestades magnéticas, especifica-
mente se a orientação do campo magnético da CME for contrária a orientação do
campo da magnetosfera terrestre, o que permite a reconexão magnética das linhas
de campo, ou a abertura das linhas e a penetração do campo na atmosfera terrestre.
Entender essa interação é de fundamental interesse devido aos possíveis danos que
podem ser causados em sistemas tecnológicos tais como os satélites. Com esse fim,
missões como Solar and Heliospheric Observatory (SOHO) (DOMINGO et al., 1995)
e Solar Terrestrial Relations Observatory (STEREO) (KAISER et al., 2008) foram
lançados para o estudo de CMEs.

Observadas continuamente durante somente um ciclo de atividade acredita-se que
o número de ocorrência de CMEs varie de acordo com o período de atividade do
ciclo solar, com um número maior de ocorrências no período de máximo do ciclo. As
principais observações de CMEs têm sido feitas por coronógrafos. Os coronógrafos
são instrumentos que geram um eclipse artificial por meio de um disco que oculta
a luz da fotosfera de maneira que as estruturas menos brilhantes da coroa possam
ser observadas. Estas estruturas são observadas porque os elétrons livres da coroa
espalham a luz da fotosfera por espalhamento Thomson, produzindo assim a emissão
de luz branca da coroa. Desta forma uma CME é caracterizada pelo aumento de
brilho observado na linha de visada do coronógrafo que significa um aumento da
densidade coronal (CHEN, 2011).

As primeiras observações de CMEs utilizando coronógrafos a bordo de missões espa-
ciais foram feitas pelo satélite OSO-7 (Orbiting Solar Observatory) (KOOMEN et al.,
1975), entre os anos de 1971 e 1974, com aproximadamente uma dúzia de eventos
observados. Em seguida, nos anos de 1973 e 1974, com o satélite Skylab (MACQUEEN

et al., 1974) foram observados por volta de 100 eventos; entre 1979 e 1985 mais de
1500 eventos foram observados pelo SOLWIND (SHEELEY et al., 1980). Aproximada-
mente a mesma quantidade foi observada pelo satélite Solar Maximum Minimum
(SMM) (MACQUEEN et al., 1980). Com o lançamento do satélite SOHO, em 1996,
(BRUECKNER et al., 1995), mais de 20.000 CMEs já foram observadas utilizando os
coronógrafos C1, C2 e C3 do instrumento LASCO (Large Angle and Spectromet-
ric Coronograph) à bordo do SOHO (DOMINGO et al., 1995). Mais recentemente, os
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coronógrafos COR1 and COR2 do SECCHI (Sun-Earth Connection and Heliospheric
Imaging) (HOWARD et al., 2008) à bordo dos satélites do STEREO (Solar Terrestrial
Relations Observatory) (KAISER et al., 2008) também já observaram milhares de
CMEs desde de 2006. Um resumo dos valores médios dos parâmetros (velocidade,
massa,aceleração, etc) das CMEs observados por coronógrafos e instrumentos de
satélites distintos em diferentes épocas é apresentado na Tabela 2.1.

Tabela 2.1 - Valores médios das propriedades estatísticas das CMEs observadas pelos coro-
nógrafos de diferentes satélites em diferentes épocas.

Coronógrafo OSO-7 Skylab SolWind SMM LASCO
Ano 1971 1973 - 74 1979 - 85 1980 1996 -

84 -89 presente
Total # CMEs 27 115 1607 1351 > 20000
Velocidade (×105 m/s ) - 4,70 4,60 3,49 4,89
Aceleração (m/s2 ) - - - - -16 a +5
Largura (◦) - 42 43 46 47
Massa (×1012 ) kg - 6,2 1,7 3,3 1,3
Energia Cin. (×1023 ) J - - 4,3 8,0 2,0
Energia Mec. (×1023) J - - - - 4,2
Adaptado de Webb e Howard (2012)

Os dados das observações desses e outros parâmetros são em sua maioria disponi-
bilizados na forma de catálogos de domínio público. Entre os principais catálogos
disponíveis estão o CDAW (descrito em detalhes na Seção 2.5.1.1), o CACTus e o
SEEDs, que disponibilizam informações obtidas com o LASCO, sendo que os dois
últimos são gerados a partir de softwares que detectam de maneira automática os
eventos de CME sem intervenção humana. O catálogo com os dados do STEREO
se encontra disponível na página do SECCHI1. Adiante é fornecida uma descrição
do instrumento LASCO cujos dados são utilizados neste trabalho.

2.1.1 Parâmetros observáveis das CMEs

As observações feitas por meio de coronógrafos permitem a determinação de alguns
parâmetros que caracterizam as CMEs. Dentre eles estão a velocidade e a aceleração,
determinadas a partir de ajustes da posição do evento em uma sequência de imagens
simultâneas com medidas de tempo; a abertura angular calculada a partir da pro-

1http : //sharpp.nrl.navy.mil/cgi− bin/swdbi/secchif light/cmes/form
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jeção do evento no plano do céu a partir da qual se determina a latitude das CME
(por ser o disco solar ocultado pelo coronógrafo, a determinação direta da latitude
do evento se torna inviável). Ainda considerando as imagens obtidas pelos coronó-
grafos, a massa é estimada por meio da diferença de brilho entre as imagens por um
procedimento descrito no Apêndice A. A energia cinética dos eventos é estimada a
partir dos valores de velocidade e massa obtidos.

2.1.1.1 Cinemática

Um estudo do catálogo CDAWmostra que a velocidade aparente da estrutura frontal
das CMEs varia entre 2, 0× 104 m/s até ∼ 3, 4× 106 m/s, de acordo com os dados
do catálogo CDAW. A média anual de velocidade das CMEs estimada a partir de
observações realizadas pelo Solwind e SSM variava entre 1, 5 × 105 - 4, 75 × 105

m/s ao longo do ciclo solar (HUNDHAUSEN et al., 1994). Com as observações do
LASCO, de acordo com Yashiro et al. (2004), o valor médio das velocidade varia
entre 2, 8×105 e 5, 5×105 m/s durante a fase de máximo. Segundo Gopalswamy et al.
(2006), CMEs apresentam velocidades relativamente constantes no campo de visão
dos coronógrafos acima de 2R�. Ainda de acordo com os autores CMEs mais lentas
tendem a mostrar aceleração, enquanto as mais rápidas tendem a desacelerar. Isto
pode ser esperado, devido à interação entre as CMEs e o vento solar, cuja velocidade
na parte externa da coroa é de cerca de 4, 0× 105 m/s.

Cyr et al. (2000) mostraram que a fase de aceleração para a maioria das CMEs
deve ocorrer na região da baixa coroa (< 2R�), uma vez que poucos dos eventos
observados pelo LASCO (17%) exibem aceleração além de 30 R�. Comparando
CMEs observadas em solo pelo Mauna Loa com observações do SMM acima de
(1, 5R�), Cyr et al. (2000) encontraram tanto perfis de velocidades constantes como
de aceleração constante. Ainda de acordo com os autores, os eventos associados às
regiões ativas são mais propensos a ter velocidades constantes e aqueles associados
com erupções de proeminência a ter acelerações constantes. A aceleração média dos
eventos encontrada foi de 264m/s2, que é muito mais rápida que os valores próximos
de zero encontrados para as CMEs observadas pelo LASCO (YASHIRO et al., 2004).

Usando os dados do LASCO, Sheeley et al. (1999) e Srivastava et al. (1999) obser-
varam que CMEs que aceleravam gradualmente apareciam como balões nas imagens
do coronógrafo, enquanto CMEs mais rápidas se moviam com velocidades constantes
mesmo em regiões com altura da ordem de 30 R�. De acordo com Sheeley et al.
(1999) quando observadas fora do plano do céu, CMEs graduais aparecem como
suaves halos que aceleram até um valor limite desaparecendo em seguida, enquanto

13



as CMEs rápidas apresentam estruturas irregulares e desaceleram. Yashiro et al.
(2004) encontraram que CMEs lentas tendem a acelerar ao longo do campo de visada
do LASCO, e aquelas com velocidades próximas a velocidade do vento solar têm ve-
locidades constantes. Desta maneira, CMEs seriam aceleradas na baixa coroa até
que a gravidade e outras forças de arrasto as desaceleram. Sheeley et al. (1999) us-
aram dados do LASCO para sugerir que existiriam duas classes dinâmicas de CMEs:
as graduais, mais lentas, aceleradas no campo de visada do coronógrafo, e prefer-
encialmente associadas às proeminências eruptivas; e as impulsivas, mais rápidas,
desaceleradas no campo de visada do coronógrafo, e preferencialmente associadas
aos flares.

A tendência das CMEs mais rápidas estarem associadas com flare é conhecida desde
as primeiras observações feitas pelos coronógrafos. Por exemplo, Gosling (1976) us-
ando as observações do Skylab, encontrou uma tendência das CMEs mais rápidas
estarem associadas com os flares e as mais lentas com as proeminências. Entretanto,
as proeminências estão frequentemente associadas aos flares ( two-ribbon flares) e
os flares também podem ser acompanhados de erupção de proeminência, especial-
mente em regiões ativas. A questão básica, então, é se existem dois processos físicos
diferentes que dão origem às CMEs ou se todas as CMEs pertencem a um contínuo
dinâmico, com um único processo físico de iniciação.

Low e Zhang (2002) propuseram um modelo de dois tipos de CMEs associadas a
proeminências eruptivas dependente da geometria magnética destas. Os autores en-
contraram que CMEs originadas de proeminências com polaridade normal tinham
mais energia e velocidades mais altas. Ao contrário, comparando CMEs associadas
a flares com as não associadas, Vrsnak et al. (2005) encontraram uma considerável
sobreposição das acelerações e velocidades entre os dois grupos de CME. Enquanto
CMEs associadas a flares são geralmente mais rápidas que aquelas sem flares, existe
também uma correlação entre as velocidades e o fluxo do pico de raio-X, pela qual
CMEs associadas com pequenos flares são similares a CMEs com erupção de fila-
mentos. Isso reforça o conceito de contínuo dinâmico, contrário ao conceito de duas
classes de CME. Yurchyshyn et al. (2005) encontraram que as velocidades das CMEs
aceleradas e desaceleradas do LASCO apresentam uma distribuição log-normal, im-
plicando que as velocidades de ambos os grupos resultam de vários processos si-
multâneos ou de uma série sequencial de eventos. Recentemente, Howard e Harrison
(2013), usando observações históricas, sugeriram um único mecanismo de início e
um contínuo de energias.
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2.1.1.2 Massa

A estimativa da massa das CMEs (conforme descrito no Apêndice A) requer a con-
versão da intensidade do brilho observado nas imagens dos coronógrafos em densi-
dade de elétrons (e portanto do plasma) pelo mecanismo de espalhamento Thomson
(maiores detalhes em Vourlidas e Howard (2006)). Da mesma forma que para o
cálculo da velocidade, a determinação da massa é feita considerando a projeção da
CME no plano do céu, apresentando assim incertezas que subestimam o valor real.
Os valores médios derivados dos dados dos coronógrafos mais antigos como Skylab,
SMM e Solwind eram da ordem de 2, 0−6, 0×1012 kg (Tabela 2.1). Já as estimativas
feitas a partir dos dados do LASCO indicam uma massa média um pouco menor,
da ordem de 1, 0 × 1012 kg (Tabela 2.1), uma vez que as observações permitem a
estimativa de massas da ordem de 1010 kg (VOURLIDAS et al., 2010). De acordo com
os mesmos autores, os valores de massa podem estar subestimados por um fator dois
e os valores da energia cinética por um fator oito.

Ainda de acordo com os autores, os resultados da análise da densidade de massa
em função da altura da CME na coroa, sugerem que CMEs com massas maiores
alcançariam distâncias maiores (> 7R�), e seriam mais propensas a escapar do Sol,
enquanto as menos massivas e mais lentas poderiam não conseguir escapar para o
espaço interplanetário.

Estimativas de massa usando observações em rádio (GOPALSWAMY; KUNDU, 1992)
e em raio-X (HUDSON; WEBB, 1997) foram realizadas para algumas CMEs, e mais
recentemente em EUV (ASCHWANDEN et al., 2009). Muitas das medidas em raio-X
e EUV envolvem observações de escurecimento coronal, das quais as estimativas
resultam geralmente em massas menores do que as encontradas com as observações
em luz branca. Provavelmente, isto se deve ao fato de que o material que deixa a
região de escurecimento coronal é apenas uma parte do material da CME. As técnicas
de radio, raio-X e EUV fornecem uma verificação independente das massas das CME,
uma vez que sua dependência é sobre as propriedades térmicas do plasma (densidade
e temperatura) versus somente a densidade nas observações em luz branca.

2.1.1.3 Energia

Como no caso dos valores de massa, os valores estimados da energia cinética média, a
partir das observações do LASCO são menores (2, 0×1023 J) do que aqueles obtidos
anteriormente por outros instrumentos (4, 0−8, 0×1023 J) (VOURLIDAS et al., 2010).
A distribuição de energia cinética parece obedecer uma lei de potência com índice
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−1 (VOURLIDAS et al., 2002), diferente daquela encontrada para flares que tem um
índice −2 (YASHIRO et al., 2006).

A quantidade de energia armazenada disponível para a erupção das CMEs e sua
associação com atividade solar permanece um tópico pouco entendido. No processo
da estimativa da quantidade de energia disponível, assume-se que a energia total
viria da energia magnética armazenada na cora antes da ejeção. Desta forma, seria
possível alocar uma quantidade de energia para a CME e para o respectivo fenômeno
a ela associado (flare, erupção de filamento entre outros). A principal dificuldade no
entanto, está na aquisição de medidas acuradas da quantidade de energia disponível
para a CME e a atividade solar associada. Resultados de alguns estudos apontam
que a energia mecânica consumida pela CME seria muito maior que toda a energia
do fenômeno associado. Por exemplo, Canfield et al. (1980), Webb et al. (1980),
Emslie et al. (2005), encontraram que a energia mecânica da CME era uma ordem
de grandeza maior que aquela associada ao flare, correspondendo a maior parte
da energia do campo magnético disponível. No entanto, a incerteza associada a
esses cálculos é muito grande para que sejam derivadas conclusões sólidas (WEBB;

HOWARD, 2012).

2.1.1.4 Localização e Abertura Angular

A localização das CMEs em latitude na superfície solar é estimada a partir da posição
do ângulo central, que corresponde à abertura angular (em relação ao centro do
disco) da projeção da CME no plano do céu. A distribuição em latitude das CMEs
tende a se agrupar sobre o equador em torno do mínimo solar, mas se estende sobre
todas as latitudes durante o período de máximo solar.

Segundo Hundhausen (1993), o padrão observado na distribuição de latitudes das
CMEs se aproxima mais do observado para as proeminências eruptivas (PE) e
streamers do que aquele observado para regiões ativas ou machas solares. Ainda se-
gundo o autor, esse padrão está intimamente ligado à variação do campo magnético
solar global, exemplificado pela inclinação da lâmina de corrente heliosférica quando
o Sol faz a transição do mínimo para o máximo solar. Este padrão foi confirmado
com os dados do LASCO, como pode ser observado na Figura 2.5. De acordo com
Gopalswamy et al. (2003), a distribuição das latitudes mostra que a altas latitudes
CMEs e PEs estão confinados à fase de máximo solar e sua ocorrência é assimétrica
nos hemisférios norte e sul. PEs em latitudes inferiores a 40◦ podem surgir a partir
de regiões ativas ou de filamentos em regiões quiescentes, mas aqueles em latitudes
mais altas são sempre associadas ao último.
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Com relação à largura ou ao valor da abertura angular, na era das observações
pré-SOHO, estes pareciam variar pouco ao longo do ciclo solar, com um valor mé-
dio de 45◦ (HUNDHAUSEN, 1993). Entretanto, com a capacidade de detecção dos
instrumentos do LASCO e do STEREO passou-se a observar CMEs mais largas,
especialmente as do tipo halo. Desta maneira, incluindo CMEs tipo halo, Cyr et al.
(2000) encontraram um valor médio igual a 72◦ para a largura das CMEs. Incluindo
todas as CMEs observadas pelo LASCO com largura entre 20◦ − 120◦ (não-halos)
Gopalswamy (2010) encontrou um valor médio de 41◦, mas considerando todas as
observações, o valor médio é igual a 60◦.

Figura 2.5 - Média das latitudes de CMEs e proeminênica eruptivas. As curvas pontil-
hadas e tracejadas representam o ângulo de inclinação da lâmina de corrente
heliosférica nos hemisférios norte e sul, respectivamente. As setas para cima
e para baixo indicam os momentos da inversão de polaridade nos pólos norte
e sul solares. Fonte: Gopalswamy (2010)

2.2 Flares

Um flare solar pode ser definido como uma repentina (segundos a minutos) e ex-
plosiva liberação de energia (1020 − 1025 J), de uma localizada região ativa do Sol,
observada na forma de radiação eletromagnética que pode ser observada ao longo
de todo o espectro. Acredita-se que a energia do flare seja liberada na coroa por
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reconexão das linhas de campo magnético (BENZ, 2008). A observação de um flare
em raios-X é mostrado na Figura 2.6.

Figura 2.6 - Flare solar observado em raios-X, com máximo às ∼ 19 : 48 UT de 04 de
novembro de 2003. Fonte:Science@Nasa (2015)

O modo como a energia é liberada ou como a configuração magnética se torna in-
stável e o flare é disparado ainda não é conhecido exatamente. O que acontece depois
que a energia é liberada e qual é a fração desta para os processos de aquecimento
do plasma, aceleração de partículas, e radiação eletromagnética, também ainda não
estão muito claros. (SINGH et al., 2010).

Um flare solar pode ser divido em fases caracterizadas de acordo com a frequência
da emissão observada, conforme mostrado na Figura 2.7. Na fase do pré-flare, o
plasma coronal na região do flare se aquece lentamente e é visível em raios-X moles
e EUV. Na fase impulsiva, um grande número de elétrons energéticos e íons são
acelerados, quando a maior parte da energia é liberada. Esta fase é caracterizada
pela emissão de raios-X duros nos chamados footpoints localizados na cromosfera.
Algumas partículas energéticas são aprisionadas e produzem emissão intensa na
banda de micro-ondas. A emissão térmica dos raio-X moles e a emissão de H-α
atingem seus máximos após a fase impulsiva. O rápido aumento na intensidade e na
largura da linha H-α é chamada de fase do flash. Ela coincide amplamente com a
fase impulsiva, embora possa ter um pico de H-α mais tarde. Na fase do decaimento,
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o plasma coronal praticamente retorna a seu estado original, exceto na alta coroa
(> 1,5 R�), onde reconfiguração magnética, ejeção de plasma e onda de choque
continuam a acelerar partículas, causando explosões rádio e eventos de partículas
interplanetários.

Figura 2.7 - Fases de um flare solar. Fonte:(BENZ, 2008)

Baseado na sua topologia, os flares podem ser classificados como simple loop e two-
ribbon flares (MESSEROTTI et al., 2009). Os flares classificados como simple loop
ocorrem em regiões de um único loop, cuja forma e volume não mudam significativa-
mente durante o flare e não há emissão de partículas carregadas. Já os classificados
como two-ribbon ocorrem em arcadas magnéticas e mostram duas regiões de emissão
de partículas, em ambos os lados da linha de inversão magnética, na parte baixa da
atmosfera.

Além da classificação devido a sua topologia, os flares solares também são classifica-
dos de acordo com sua emissão em raios-X moles. A intensidade dos raios-X moles
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na banda de 0, 1− 0, 8 nm é medida pelos satélites GOES, numa escala logarítmica
de base 10, usada para classificar os flares nas classes A, B, C, M ou X de acordo
com o pico do fluxo medido em (Wm−2). Cada classe tem um pico de fluxo que é
dez vezes maior que o da classe inferior, e corresponde a uma década de fluxo.

De acordo como o observado no diagrama das fases do flare na Figura 2.7 os mesmos
emitem radiação ao longo de todo os espectro eletromagnético desde rádio até raios-
X duros e algumas vezes, durante os flares mais intensos, raios-γ. Cada tipo de
radiação, no entanto, é liberada em um momento diferente durante o processo do
flare.

A primeira assinatura visível do flare aparece em raios-X moles (0, 1− 10 nm) com
energias da ordem de dezenas de keV originando aquecimento do plasma coronal.
Raios-X duros não térmicos, podem ser observados em alguns flares logo após a
explosão em raio-X moles (SCHWENN, 2006). A emissão no EUV permite a visu-
alização da chamada região de transição, entre cromosfera e coroa, que também
é aquecida abruptamente. As linhas da série de Lyman do Hidrogênio, Lyman-α
(121, 6nm),Lyman-β (102, 6 nm),Lyman-γ (97, 2 nm), vem da parte superior da cro-
mosfera, enquanto as linhas da série de Balmer se tornam dominantes nas partes
mais baixas da atmosfera, sendo H-α (656, 3 nm) a mais proeminente. A emissão dos
flares no extremo ultravioleta EUV (10−125 nm) é um dos fatores mais geoefetivos,
uma vez que a densidade de fluxo no intervalo do EUV altera o estado da ionosfera
terrestre (BENZ, 2008).

Prótons acelerados durante o flare podem penetrar profundamente na atmosfera
solar dentro de camadas que usualmente não estão envolvidas com flare, e excitar
emissão de raios-γ e luz branca sendo a energia necessária para tanto, maior que
20 keV. O que explica porque somente flares muito intensos são observados nestes
comprimentos de onda. Uma população de elétrons com essa mesma energia na pre-
sença de campos magnéticos cromosféricos emite na banda rádio de micro-ondas por
processos de emissão giro-síncrotron. A emissão em rádio também é observada em
explosões rádio tipo III que acompanham os elétrons acelerados durante o flare; tam-
bém podem ser observadas explosões rádio tipo-II métricas e quilométricas (SINGH

et al., 2010).

Desde a descoberta da aparente conexão entre intensos flares e tempestades geomag-
néticas por Carrington em 1859, estes eram considerados os principais causadores
dos distúrbios geomagnéticos. No entanto, em 1980 se tornou claro que o único fenô-
meno solar que possui uma relação de causa e efeito com a atividade geomagnética
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é CME e não flare (SCHWENN, 2006). Schwenn (1983) e Sheeley Jr. et al. (2011)
mostraram que toda CME ejetada com uma velocidade maior que 4, 0 × 105 m/s
eventualmente gera uma onda de choque, que pode ser observada in-situ desde que
o observador esteja localizado dentro do ângulo de alcance da CME. Se esse choque
e, muitas vezes, a nuvem ejetada atingem a Terra, efeitos geomagnéticos podem
ocorrer desde que as condições de orientação do campo magnético necessárias sejam
satisfeitas.

2.3 Manchas solares

De acordo com Solanki (2003), modelos que reproduzem as observações das manchas
solares sugerem que estas e as respectivas regiões ativas hospedeiras são formadas
pela emergência de grandes tubos de fluxo magnético - provenientes de camadas
sub-fotosféricas desde a tacoclina - ao longo da superfície solar dentro da faixa de
−40◦ a +40◦ de latitude. Levando isto em consideração, é proposto na literatura
(PIDDINGTON, 1975), que próximo à superfície solar o tubo de fluxo se fragmenta
em tubos menores, e os maiores seriam então as manchas solares. Desta maneira, as
manchas solares seriam o exemplo mais proeminente de tubos de fluxo no Sol. As
manchas visíveis seriam a intersecção da superfície com o tubo de fluxo. Os pés do
tubo de fluxo estariam ancorados abaixo da superfície além da zona convectiva, onde
a intensidade do campo é uma ordem de magnitude acima do valor de equipartição de
aproximadamente 1 T. As manchas solares são estruturas magnéticas que aparecem
como regiões escuras na ‘superfície’ solar (fotosfera). Isto ocorre porque são mais
frias do que a fotosfera circundante. Cada mancha é caracterizada por um núcleo
escuro chamado de umbra e um halo menos escuro denominado penumbra (Figura
2.8).

Figura 2.8 - Mancha solar. Fonte:Science@Nasa (2015)
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O número de manchas solares é bastante variável ao longo de um ciclo solar, este
comportamento foi primeiro observado por Heinrich Schwabe, em 1843, (SOLANKI,
2003). Variações também ocorrem numa comparação entre os ciclos solares. Partic-
ularmente, também já ocorreram períodos de décadas sem o registro de manchas
solares - mínimos de Maunder e Spörer. Existem períodos, principalmente durante
e próximo ao período de mínima atividade de um ciclo solar, nos quais o número
de manchas é bastante reduzido podendo chegar a períodos onde nenhuma mancha
é observada no disco solar. Já durante a fase de máxima atividade, o número de
manchas solares observadas no disco pode atingir de várias dezenas a mais de uma
centena, e geralmente ocorrem em grupos.

A contagem do número diário de manchas solares sobre o disco solar foi iniciada por
Rudolf Wolf, que também introduziu o número relativo de manchas, conhecido como
número de Zürich ou número de Wolf, utilizado como uma medida da cobertura do
disco solar pelas manchas.

As manchas estão sempre localizadas na fotosfera, associadas às regiões ativas posi-
cionadas na atmosfera solar, normalmente apresentando uma estrutura magnética
bipolar. Desta maneira, as manchas estão principalmente confinadas em cinturões
de atividade localizados até 30◦− 40◦ acima e abaixo do equador solar. As latitudes
das manchas variam com a fase do ciclo solar. No início do ciclo, elas aparecem
em médias latitudes, com algumas manchas atingindo até 40◦ do equador; com a
evolução do ciclo, as manchas gradualmente passam a se concentrar em latitudes
mais baixas, e, na fase final do ciclo, se concentram bem próximas ao equador. Este
comportamento foi primeiro notado por Carrington e pode ser ilustrado por um
diagrama conhecido como diagrama borboleta (Figura 2.9).

Figura 2.9 - Diagrama borboleta, representando a evolução da latitude das manchas so-
lares ao longo de vários ciclos de atividade. Fonte:Science@Nasa (2015)

22



As manchas solares formam o núcleo de uma região ativa. Existe, entretanto, uma
assimetria entre as polaridades ‘precursora’ e ‘seguidora’, com a polaridade ‘precur-
sora’ frequentemente hospedando a mancha dominante, embora em alguns casos a
polaridade da ‘seguidora’ possa conter uma mancha igualmente massiva. Manchas
solares e, em particular, grupos de manchas solares, são classificados de acordo com
sua morfologia.

2.4 Ciclo solar

O ciclo de atividade solar, que apresenta uma duração média de cerca de 11 anos,
caracteriza o período durante o qual alguns índices solares - número de manchas
solares, fluxo solar em rádio em 2,8 GHz, irradiância, frequência de ocorrência de
flares - apresentam uma variação aproximadamente cíclica e em fase.

De acordo com Parker (1955), o comportamento cíclico observado se deve à evolução
do campo magnético solar gerado pelo mecanismo de dínamo. Durante o período
médio de 11 anos, o fluxo magnético total atinge um máximo durante o pico do ciclo e
cai para um nível mais baixo durante o mínimo (ASCHWANDEN, 2005). Entretanto,
a descoberta do ciclo se baseia no aumento e diminuição do número de manchas
solares no disco. A orientação Leste-Oeste do campo magnético nas regiões ativas
foi observada ser oposta nos hemisférios Norte e Sul, se invertendo aproximadamente
a cada 11 anos. Tal regra é conhecida como lei da polaridade de Hale. A componente
radial do campo magnético solar em função da latitude pode ser observado na Figura
2.10. A assinatura ‘borboleta’ das manchas solares é claramente visível em baixas
latitudes.

Figura 2.10 - A componente radial do campo magnético solar em função da latitude.
Fonte:Science@Nasa (2015)
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Como descrito na Seção 2.3, durante o ciclo, as regiões ativas migram de médias
latitudes (≈ 40◦) em direção a latitudes mais baixas (≈ 10◦) próximas ao equador,
produzindo assim um padrão conhecido como diagrama borboleta das manchas so-
lares (Figura 2.9) (ASCHWANDEN, 2005).

A evolução cíclica das manchas solares pode ser entendida em termos da inversão
do campo magnético global, pela evolução do campo inicialmente poloidal para um
campo toroidal sob a influência da rotação diferencial, de acordo com o modelo de
Horace W. Babcock, proposto em 1961. Modelos mais recentes para este cenário
propõem que o ciclo solar é causado por um processo de dínamo, dirigido pelo
campo magnético interno na região da tacoclina na base da zona convectiva. De
acordo com os modelos, naquela região um forte campo magnético da ordem de 10 T
periodicamente se intensifica e se enfraquece, dando origem ocasionalmente aos tubos
de fluxo magnético flutuantes que emergem na superfície fotosférica, visíveis como
os pares de manchas solares. Ainda de acordo com os modelos, a rotação diferencial
da superfície cisalha o novo campo emergente gradualmente em um campo mais
toroidal, até que a difusão da superfície por convecção granular rompa o campo
e o fluxo meridional transporte os fragmentos nas direções dos polos. A difusão
superficial por sua vez, neutraliza o campo toroidal cada vez mais durante a fase de
descida do ciclo, restando somente um campo poloidal enfraquecido no mínimo do
ciclo. Quando o dínamo interno aumenta o campo da tacoclina novamente, a taxa
de tubos de fluxo flutuantes aumentam e o ciclo recomeça (e.g.Aschwanden (2005)).

2.5 Fontes das séries de dados e instrumentos para observação dos fenô-
menos solares

Para a realização deste trabalho, são utilizadas séries de dados provenientes dos
seguintes instrumentos, os coronógrafos do SOHO-LASCO, o detector de raios-X dos
satélites GOES e ainda dados da rede americana de observações de manchas solares.
A seguir é apresentada uma breve descrição sobre cada um desses instrumentos, e
as principais características dos dados que fornecem.

2.5.1 SOHO-LASCO

O satélite SOHO (SOlar and Heliospheric Observatory) foi lançado em dezembro de
1995 para investigações científicas do Sol, tendo iniciado sua operação normal em
maio de 1996. Atualmente, há previsão de que este satélite opere até Dezembro de
2016. O satélite foi construído por uma cooperação internacional entre as agências es-
paciais europeia (ESA) e americana (NASA), sendo composto de doze instrumentos
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científicos com finalidades distintas e específicas. Além das investigações científicas,
o SOHO também atua como fonte de dados solares em tempo quasi-real para ativi-
dades relacionadas ao clima espacial. Esse satélite foi posicionado e encontra-se na
vizinhança do ponto L1 Terra-Sol, a cerca de 1, 5 × 109 m da superfície terrestre,
local onde a atração gravitacional solar e terrestre se equiparam. Os principais ob-
jetivos científicos do SOHO são: (1) investigação da atmosfera solar (cromosfera,
região de transição e coroa); (2) observações do vento solar e fenômenos associados
nas vizinhanças do ponto L1 e (3) sondagem da estrutura interior do Sol (DOMINGO

et al., 1995).

Para essas investigações o SOHO utiliza os doze seguintes instrumentos: Coro-
nal Diagnostic Spectrometer (CDS); Extreme ultraviolet Imaging Telescope (EIT);
Large Angle and Spectrometric Coronagraph (LASCO); Solar Ultraviolet Measure-
ment of Emitted Radiation (SUMER); Solar Wind ANisotropies (SWAN); Ultra-
Violet Coronagraph Spectrometer (UVCS); Charge ELement and Isotope Analysis
System (CELIAS); Comprehensive SupraThermal and Energetic Particle analyser
collaboration (COSTEP); Energetic and Relativistic Nuclei and Electron experiment
(ERNE); Global Oscillations at Low Frequencies (GOLF); Michelson Doppler Im-
ager (MDI); Variability of solar IRradiance and Gravity Oscillations (VIRGO). Os
seis primeiros investigam a atmosfera solar, ao passo que os três seguintes realizam
observações do vento solar, enquanto os três últimos sondam a estrutura interior do
Sol (DOMINGO et al., 1995).

Em particular, o LASCO é um instrumento composto de três coronógrafos designa-
dos por C1, C2 e C3, os quais em conjunto produzem imagens da coroa solar de 1,1
a 30 raios solares. O C1 opera de 1,1 a 3 raios solares, enquanto o C2 opera de 2 a 6
raios solares e o C3, por sua vez, opera de 3,7 a 30 raios solares. Tanto o coronógrafo
C2 quanto o C3 são internamente ocultados (BRUECKNER et al., 1995).

Coronógrafo é um instrumento, destinado a investigações científicas da coroa solar,
que possui internamente um disco opaco no centro do campo de visada. A função
desse disco opaco é bloquear a intensa luz solar proveniente da fotosfera e baixa
atmosfera solar, para permitir que se observe a luz coronal. Desta forma, torna-se
possível observar os fenômenos responsáveis pela emissão da luz relativamente fraca
da coroa solar, especificamente das ejeções de massa coronal (BRUECKNER et al.,
1995).

As observações do LASCO permitem identificar o surgimento e a propagação de
CME através da coroa, até 30 raios solares. A luz observada, que identifica uma
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CME na coroa, corresponde ao espalhamento Thomson da luz pelos elétrons livres
que constituem a estrutura da CME. Pela observação tanto das características da
luz espalhada quanto de sua dinâmica através da coroa é possível o cálculo prin-
cipalmente da velocidade e aceleração da CME. Além disso, também são possíveis
estimativas de massa, energia, tempo de início, por extrapolação, e outros parâmet-
ros. Desde 1996, até o presente, o SOHO tem observado ininterruptamente as CME
produzidas pelo Sol, com exceção dos períodos de 25 de junho a 21 de outubro de
1998 e de 21 de dezembro de 1998 a 04 de fevereiro de 1999. Portanto, durante todo
esse período o LASCO é responsável pelo registro de mais de 20 mil CMEs. Em
especial, a partir de março de 1999 a série é contínua, o que permite uma análise
da série de período relativamente longo. Os dados desse instrumento encontram-se
no sítio CDAW Data Center, do Laboratório de Física Solar, Divisão de Ciência
Heliofísica da NASA, no link LASCO CME CATALOG.

2.5.1.1 Catálogo CDAW

O catálogo CDAW é composto pelas observações dos coronógrafos do instrumento
LASCO a bordo da missão SOHO (DOMINGO et al., 1995), desde de 1996 até os
dias atuais. Devido a uma pane sofrida pela missão em 1998, dos três coronógrafos
do instrumento (C1, C2 e C3) somente o C2 e C3 se encontram em operação. Em
consequência da pane, e alguns outros momentos de interrupção o catálogo contém
algumas lacunas no registro de observações das CMEs.

Os dados das observações das CMEs são dispostos no catálogo na forma de uma ma-
triz que compreende os anos e meses das observações (Figura 2.11). Cada elemento
da matriz contém uma lista mensal das CMEs, com as informações dos eventos ob-
servados em cada dia do mês, com cada linha correspondendo a um único evento
(Figura 2.12).

A lista mensal é estruturada da seguinte forma: as duas primeiras colunas servem
como um identificador para cada CME com data e horário da primeira aparição
no campo de visada do coronógrafo C2. A terceira e quarta colunas se referem,
respectivamente, às medidas de posição angular e do ângulo de posição central.
As três colunas seguintes apresentam valores de velocidades. Cada uma das CMEs
presentes no catálogo é caracterizada por três medidas de velocidade: (1) velocidade
linear obtida por um ajuste polinomial de primeira ordem nas medidas de altura-
tempo obtidas a partir das imagens do evento; (2) velocidade quadrática obtida
pelo ajuste polinomial de segunda ordem nas medidas de altura-tempo; e (3) V20R�

o mesmo que em (2) porém feito quando a CME está a uma altura de 20 R�. Os
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dados de altura e tempo também se encontram em forma de texto em um link na
segunda coluna.

Uma CME pode acelerar, desacelerar ou se mover com velocidade constante den-
tro do campo de visada do LASCO. Os valores de aceleração, dispostos na coluna
seguinte àquela das velocidades, são estimados a partir das medidas de altura-tempo.
Na sequencia, o catálogo apresenta os valores de massa e energia cinética, calculadas
conforme descrito no Apêndice.

A coluna seguinte fornece o ângulo de posição em relação ao qual as medidas de
altura-tempo foram feitas. A décima segunda coluna contém links para filmes e grá-
ficos relacionados à CME em questão. C2, C3 e 195 Å são links para filmes do LASCO
e EIT disponíveis no site do NRL (http : //lasco−www.nrl.navy.mil/dailympg/).
PHTX (proton-height/time-Xray) é um link para gráficos de eventos de partículas
energéticas, Dst é um link para os gráficos de índice de tempestade geomagnética.

A última coluna contém algumas observações sobre o evento, bem como links para
os alertas de CME tipo halo.

Figura 2.11 - Catálogo on line do LASCO.
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Figura 2.12 - Composição do catálogo CDAW.

2.5.2 Satélites GOES

O GOES (Geostationary Operational Environmental Satellite) constitui uma parce-
ria entra a NOAA e a NASA para a construção, lançamento e operação de satélites
geoestacionários de monitoramento das condições meteorológicas na Terra e de per-
turbações solares que podem atingir de alguma forma o ambiente terrestre. Os
satélites GOES orbitam a 3, 58× 107 m acima do equador terrestre com velocidade
igual àquela de rotação da Terra, mantendo sua posição geoestacionária.

Os instrumentos a bordo do GOES 15 incluem: uma câmera multiespectral de cinco
canais para capturar imagens de luz visível e infravermelha dos Estados Unidos con-
tinental, uma sonda para efetuar leituras da temperatura e umidade atmosférica,
uma câmera de raios-X para detectar manchas solares, e instrumentos para moni-
torar a magnetosfera, radiação cósmica e partículas carregadas.

O imageador de raios-X solar (SXI) permite a continuidade do monitoramento das
condições solares. O SXI está melhorando a previsão e os alertas de perturbações
solares protegendo bens e serviços de alta tecnologia. Enquanto isso, o sistema de
monitoramento do ambiente espacial (SEM) consiste de 2 magnetômetros, um sensor
de partículas energéticas (EPS), um sensor de raios-X energéticos (XRS) e um sensor
de ultravioleta extremo (EUV).

O SXI é usado para detectar e localizar flares para previsão de eventos de partículas
energéticas solares a eles relacionadas, monitorar alterações na coroa indicativas de
ejeções de massa coronal, detectar regiões ativas além do limbo, analisar a com-
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plexidade de regiões ativas para previsão de flares e localizar buracos coronais para
previsão de tempestades geomagnéticas. Esse instrumento permite, por exemplo,
imagear todo o disco solar em raios-X a cada minuto. O sensor de raios-X energéti-
cos permite que seja medido o fluxo solar integrado de raios-X em duas bandas, de
0, 05 − 0, 4 nm e 0, 1 − 0, 8 nm. As medidas são realizadas em W/m2 numa escala
logarítmica, onde cada década de fluxo corresponde a uma classe de intensidade. Na
região de menor intensidade, estão as classes B e C que correspondem, respectiva-
mente, às faixas de 10−7 − 10−6 W/m2 e 10−6 − 10−5 W/m2. A região de moderada
intensidade, classe M, corresponde à faixa de 10−5 − 10−4 W/m2. Por sua vez, a
faixa de maior intensidade corresponde a fluxos maiores do que 10−4 W/m2.

Estas capacidades de prever e monitorar tais eventos são de fundamental importân-
cia para astronautas, rotas aéreas polares, operadores e usuários de sistemas de
comunicação rádio via satélite, sistema de navegação, redes de energia e cientistas
(Fonte: GOES-P press kit, NOAA/NASA, 2010).

2.5.2.1 Dados de flare

Os dados de flare solar, incluindo informações provenientes do satélite GOES, são
livremente disponibilizados em forma de arquivo de texto. Os dados estão disponíveis
desde 1996 até os dias atuais, sendo atualizados diariamente. A Figura 2.13 mostra
o exemplo de um dos arquivos de texto que contém as informações dos eventos de
flares ocorridos em determinada data.

Como pode ser observado na Figura 2.13, os dados são estruturados da seguinte
maneira: a primeira coluna contém um número arbitrário atribuído pelo SWPC
(Space Weather Prediction Center). As segunda, terceira e quarta colunas contêm
respectivamente o horário (UT) do início, máximo e fim dos eventos, conforme re-
latado pelo local de observação. A quinta coluna corresponde ao observatório que
relatou o evento. A sexta coluna contém índices de qualidade dos eventos. A sé-
tima apresenta as características do eventos observados. A oitava coluna contém a
localização dos eventos, latitude e longitude, em coordenadas heliográficas ou a fre-
quência da observação em MHz, dependendo do instrumento usado na observação.
A nona coluna contém informações adicionais do evento. E por fim, a décima coluna
o número da região ativa em que o eventos foi observado, atribuído pelo NOAA.
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Figura 2.13 - Lista de eventos de flares solares disponível no SWPC.

Para o fim do presente trabalho foram selecionados somente os eventos designados
como XRA nos dados, que correspondem aos flares observados em raios-X pelos
satélites GOES.

2.5.3 Número diário de manchas solares (Space Weather Prediction
Center - SWPC)

O número relativo de manchas solares é definido como R = K(10g + s), g é o
número de grupos de manchas solares, s o número total de manchas distintas e
K(< 1) o fator de escala que depende de observador e tem o intuito de realizar
a conversão à escala originada por Wolf. (Solar Geophysical Data - Explanation
of data reports, N515 - Supplement, 1987). O número relativo de manchas solares
funciona como um índice de atividade de todo o disco visível do Sol. É determinado
diariamente independente dos dias anteriores. Cada conjunto isolado de manchas
solares é chamado um grupo de manchas, podendo consistir tanto de uma quanto
de um grande número de manchas distintas cujo tamanho pode variar de 10 ou mais
graus quadrados da superfície solar até o limite de resolução.
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2.5.3.1 Dados de manchas solares

Os dados de manchas solares utilizados neste trabalho correspondem ao
número total de manchas observadas diariamente. Os dados se encontram
disponíveis em arquivos de texto, também disponibilizados pelo NOAA em
(http://www.swpc.noaa.gov/ftpmenu/warehouse.html). Um corte feito em um dos
arquivos do catálogo a título de exemplo, pode ser observado na Figura 2.14.

As informações utilizadas neste trabalho foram extraídas das três primeiras colunas,
que correspondem a data da observação e a quinta coluna, que corresponde ao
número diário das manchas solares.

Figura 2.14 - Lista do número diário de manchas solares disponível no SWPC.
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3 METODOLOGIA DE ANÁLISE

A metodologia utilizada é composta das seguintes etapas: (1) análise dos parâmetros
físicos observados e estimados de CME, principalmente em termos de sua evolução
durante o período de 1996 a 2012 - como os ciclos solares de maior duração têm
cerca de 13 anos, isto corresponde ao período de mais de um ciclo solar; (2) busca
por periodicidades, em escalas infra-anuais, principalmente na série de ocorrências
de CME, além das séries de flares em raios-X e de número de manchas solares,
numa base diária - tanto pelo espectro de Fourier, passando pelo espectro de Lomb-
Scargle, quanto pela análise de wavelet ampla. Para esta análise foi aplicada uma
nova técnica neste trabalho, associado à média móvel simples - e uma comparação
dos resultados obtidos para cada uma das séries. (3) estudo de possível relação
entre as séries dos fenômenos estudados, numa base diária, durante todo o período
escolhido e (4) interpretação dos resultados e sua(s) implicação(ões) para a física
dos fenômenos.

Para a penúltima etapa de análise, foi utilizada a ferramenta de coerência wavelet,
descrita mais adiante neste capítulo, como forma de se obter um resultado quan-
titativo da relação entre as séries temporais. Ressalta-se que o período escolhido
permitiu que as séries de todos os fenômenos selecionados para análise apresen-
tassem continuidade e mesma cadência diária. Assim, não é analisada a relação de
um-para-um entre os fenômenos mas, o comportamento global diário das séries,
bem como a evolução da ocorrência dos fenômenos ao longo do ciclo de atividade.
Salienta-se que, entre os fenômenos solares observados, não existe aquele cuja ocor-
rência apresente associação de um-para-um com a ocorrência de CMEs (HOWARD,
2011).

Entre as grandezas e parâmetros observáveis de CMEs, foram analisadas a evolução
e a distribuição de velocidade, massa, energia, aceleração, em função da latitude
estimada para os eventos, bem como a relação entre alguns destes parâmetros. O
intuito é fazer um levantamento do comportamento desses parâmetros, ao longo do
período de um ciclo solar completo, e verificar se isto pode influenciar, de alguma
forma, os resultados obtidos da busca por periodicidades na série de ocorrências de
CME, bem como sua relação com os outros fenômenos investigados.

3.1 Análise dos parâmetros observáveis e estimados de CMEs

A análise das propriedades observáveis dos eventos de CMEs foi feita a partir de
séries temporais geradas com os dados disponíveis no catálogo CDAW para cada uma
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das propriedades, entre os anos de 1996 e 2012. As séries foram então analisadas de
acordo com sua distribuição em cada uma das fases do ciclo solar 23 que foi dividido
da seguinte maneira: os anos de 1996 - 1999 correspondem à fase de subida do ciclo;
2000 - 2004 à fase de máxima atividade e os anos de 2005 - 2008 correspondem à
fase de descida do mesmo. Os anos de 2009 a 2012 correspondem ao início do ciclo
solar 24. Com relação à distribuição dos eventos, optou-se pelo uso de histogramas,
gráficos de dispersão em função da latitude, ajuste de distribuições estatísticas e
gráficos do tipo quantil-quantil para a comparação da natureza das distribuições ao
longo das fases do ciclo solar.

A latitude dos eventos foi estimada conforme metodologia adotada por Gopalswamy
et al. (2003). Segundo a metodologia dos autores, as latitudes dos eventos podem
ser obtidas a partir do valor da posição do ângulo central (CPA). Para valores de
CPA = 90◦ ou 270◦ são atribuídos valores de latitude igual a zero, e para valores
de CPA = 135◦ ou 225◦ são atribuídos valores correspondentes de latitude igual a
−45◦ ou 45◦ Sul, e assim por diante.

Gráficos do tipo quantil-quantil são utilizados para determinar se a distribuição de
duas amostras têm a mesma natureza. Os gráficos gerados são gráficos de dispersão
calculados a partir de cada amostra (neste trabalho, cada amostra corresponde a
uma fase do ciclo solar). A janela é dividida por uma linha traçada entre o primeiro
e o terceiro quartil. No gráfico, se os pontos correspondentes aos dados se encontram
próximos à linha, de acordo com o método é válido assumir que as duas amostra
têm a mesma natureza (Figura 3.1). O método é robusto com relação a varições na
localização e escala de cada distribuição.

Resultados da literatura mostram que os parâmetros que caracaterizam as CMEs
são frequentemente ajustados por distribuições do tipo lognormal, principalmente
no que diz respeito à velocidade, aceleração e massa dos eventos (YURCHYSHYN et

al., 2005; BEIN et al., 2011; VOURLIDAS et al., 2010).

Uma variável independente x é lognormalmente distribuída quando seu logaritmo
natural, ln(x), é normalmente distribuído. De acordo com Limpert et al. (2001),
a distribuição lognormal é gerada pelo produto de variáveis independentes, en-
quanto uma distribuição normal é gerada pela soma de variáveis independentes.
Desta maneira, os processos físicos responsáveis pela distribuição lognormal podem
ser pensados como uma multiplicação de processos físicos independentes.
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Figura 3.1 - Exemplo de um gráfico tipo quantil-quantil.

A função de densidade de probabilidade da distribuição lognormal é dada por
(LIMPERT et al., 2001):

f(x) = 1√
2πσx

exp

(
−(ln(x)− µ)2

2σ2

)
(3.1)

µ e σ são a média e o desvio padrão do logaritmo natural de σ.

Enquanto a distribuição normal é caracterizada pela média e pelo desvio padrão,
a distribuição lognormal é caracterizada pela mediana e pelo desvio padrão multi-
plicativo, dados por µ∗ = eµ e σ∗ = eσ respectivamente, e portanto o intervalo de
confiança de 68.3% é dado por [µ∗/σ∗, µ∗.σ∗] e 99% por [µ∗/(σ∗)2, µ∗.(σ∗)2] (maiores
detalhes em Limpert et al. (2001)).

3.2 Levantamento de periodicidade na ocorrência de CMEs

A atividade solar apresenta um comportamento aproximadamente periódico que
corresponde ao seu ciclo de atividade de 11 anos, em média. Acredita-se que este
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seja modulado pela evolução do campo magnético gerado pelo mecanismo de dínamo
(PARKER, 1955). Seu padrão é usualmente caracterizado pela quantidade de manchas
solares presentes no disco, sendo estas presentes em maior número durante a fase
de máxima atividade. Além do ciclo de onze anos, outros fenômenos periódicos são
observados no Sol com uma vasta variedade de períodos, apresentando escalas de
dias a dezenas de anos. Como por exemplo a rotação solar de 27 dias observada na
ocorrência de manchas solares (LEAN; BRUECKNER, 1989) e o período de 150 dias
observado para os flares (RIEGER et al., 1984; DROEGE et al., 1990), entre outros.

A busca por comportamentos periódicos em fenômenos solares tem ocorrido por
meio de várias técnicas. Neste trabalho, são usados dois processos distintos para a
execução dessa tarefa. Sabe-se que a análise de Fourier é uma técnica já tradicional
e amplamente utilizada como ferramenta básica de decomposição espectral de sinais
para identificação de componentes periódicas. O algoritmo normalmente usado é a
Transformada Rápida de Fourier (do inglês FFT). Desta forma, a análise de Fourier
é o primeiro passo na busca de periodicidades presentes na série de algum fenômeno
natural. No entanto, pelo fato da série de ocorrência de CME ser irregularmente
espaçada em tempo, fez-se uso do algoritmo de Lomb-Scargle (detalhes em Lomb
(1976)), que foi criado especificamente para trabalhar com séries com essa carac-
terística. Porém, mesmo esta técnica tem limitações e não permite, por exemplo,
que se determine a época e duração de uma determinada componente periódica que
pode ser identificada na série de dados.

Para superar essas limitações, é aplicada uma nova técnica proposta neste trabalho,
chamada de Análise Wavelet Ampla (AWA). Trata-se de uma técnica composta
pela combinação de várias ferramentas usadas em cadeia. As ferramentas são: média
móvel simples, transformada wavelet e verificação da coerência wavelet.

Deve ser ressaltado que, para uniformidade do tratamento aplicado às três séries,
os mesmos critérios e tratamentos são aplicados também às séries de ocorrência de
flares em raios-X e de número de manchas solares.

A seguir são brevemente descritas as características de cada uma das técnicas apli-
cadas.

3.2.1 Análise de Fourier e Lomb-Scargle

Uma das ferramentas básicas para análise espectral é a transformada de Fourier
discreta (DFT do inglês discrete Fourier transformer) utilizada para verificar a ex-
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istência de componentes periódicas em séries temporais por meio de combinações
lineares entre os pontos da série a ser analisada e funções senoidais com períodos
(ou frequências) tentativa.

A DFT pode ser definida para uma dada série temporal X(ti), i = 1, 2, ...N0, X é
uma variável medida em um conjunto de tempos ti, como (SCARGLE, 1982):

FTX(ω) =
N0∑
j=1

X(tj)exp(−iωt). (3.2)

A partir da transformada de Fourier, o espectro de potência ou periodograma clássico
é definido como:

PX(ω) = 1
N0
|FTX(ω)|2 (3.3)

= 1
N0
|
N0∑
j=1

X(tj)exp(−iωt)|2

= 1
N0


∑

j

Xjcosωtj

2

+
∑

j

Xjsenωtj

2


Assim, se X contém uma componente senoidal de frequência ω0, então em ou próx-
imo a ω = ω0, os fatores X(t) e exp(−iωt) estão em fase e fazem uma grande
contribuição ao somatório na equação 3.3. Para outros valores de ω os termos da
soma são aleatoriamente positivos e negativos, cancelando-se no somatório, dimin-
uindo assim o valor de PX(ω). Desta forma, a presença de uma senoide é indicada
por um grande valor de P próximo a um valor de ω, ou seja aparecendo como um
pico estreito distinto no espectro.

Para dados igualmente espaçados no tempo, costuma-se fazer ∆t = 1, j = tj, e,
X(tj) = Xj, de maneira que o periodograma clássico para séries igualmente es-
paçadas é dado por:

PX(ω) = 1
N0
|
N0∑
j=1

Xjexp(−ijω)|2. (3.4)

Já para dados desigualmente espaçados, o periodograma clássico foi redefinido por
Scargle (1982) da seguinte maneira:
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PX(ω) = 1
2{

[∑N0
j=1X(tj)cosω(tj − τ)]2∑N0

j=1 cos
2ω(tj − τ)

+
[∑N0

j=1X(tj)senω(tj − τ)]2∑N0
j=1 sen

2ω(tj − τ)
} (3.5)

em que τ é definido por

tan(2ωτ) =
(∑N0

j=1 sen2ωtj)
(∑N0

j=1 cos2ωtj)
(3.6)

A maneira como o periodograma é redefinido faz com ele continue sendo invariante
no tempo como o periodograma clássico, ou seja, se existe um desvio da origem no
tempo, tj → tj + T0 para todo j, o periodograma clássico não muda e o mesmo
ocorre com o periodograma modificado com a introdução do tempo retardado τ nos
argumentos de tempo, fazendo com que se tj → tj + T0, τ → τ + T0, cancelando
assim a translação do tempo nos argumentos ω(tj − τ). Além disto, a redefinição é
equivalente a um ajuste de mínimos quadrados de ondas senoidais aos dados (LOMB,
1976).

O periodograma tem uma distribuição exponencial (e−z) somente quando é normal-
izado pela variância total (detalhes em Horne e Baliunas (1986)) dado por:

PN(ω) = PX(ω)/σ2 (3.7)

o que significa que, para qualquer frequência ω0 a probabilidade de que PN(ω0) seja
da altura z ou maior é Pr[PN(ω0) > z] = e−z. Assim, a estimativa da significância
da altura do pico em um espectro de potência é dada pela ‘probabilidade de falso
alarme’ (HORNE; BALIUNAS, 1986)

F = 1− [1− e−z]Ni (3.8)

na expressão acima, Ni é o número de frequências independentes.

Scargle (1982) definiu a ‘probabilidade de falso alarme’ como um nível de potência
acima do qual um pico no periodograma indica que um sinal é quase certamente
presente.
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3.2.2 Análise Wavelet Ampla

Para superar as limitações previamente mencionadas é aplicada uma nova técnica,
proposta neste trabalho, chamada de Análise Wavelet Ampla (AWA). Trata-se de
uma técnica composta pela combinação de várias ferramentas usadas em cadeia.
As ferramentas são: média móvel simples, transformada de wavelet e verificação da
coerência wavelet.

A análise wavelet tem se tornado uma ferramenta comum para se analisar variações
localizadas de potência dentro de uma série temporal. A decomposição de uma série
temporal no espaço de tempo e frequência torna possível a determinação da vari-
abilidade de ambos modos dominantes (tempo e frequência) e a maneira como estes
modos variam no tempo (TORRENCE; COMPO, 1998). Portanto, a análise wavelet
tem se mostrado uma ferramenta adequada para análise de sinais não estacionários
em fenômenos solares (LOU et al., 2003; CHOUDHARY et al., 2014).

Assim sendo, a análise wavelet das séries temporais dos fenômenos de CME, flare
e manchas solares no espaço de tempo e frequência revela, se essas existem, a ocor-
rência de periodicidades bem como sua localização no tempo.

Para a análise wavelet dos fenômenos de CME, flare, e das manchas solares foram
criadas séries temporais a partir das observações presentes nos catálogos utilizados
neste trabalho. A lista das observações diárias de CMEs do catálogo CDAW apre-
sentam algumas lacunas, devido à falhas instrumentais que ocorreram entre 1996 e
1999. Assim, para obter uma série temporal contínua, optou-se pelo início desta a
partir de 1 de janeiro de 2000 até 31 de dezembro de 2012. O mesmo período foi
então adotado para as séries de flare e manchas solares. As séries geradas consistem
no número diário de eventos observados em um intervalo de 13 anos (2000 - 2012),
o que corresponde as fases de máxima e mínima atividade do ciclo 23 (2000 - 2008)
e início do ciclo solar 24 (2009 - 2012).

Para a detecção de sinais periódicos em escalas infra-anuais nas séries temporais foi
então utilizada a média móvel simples (MMS) e a transformada wavelet contínua
(TWC). A MMS funciona como um processo de pré filtragem na decomposição da
série temporal original e seleção das bandas para, enquanto a TWC é aplicada para
encontrar periodicidades.

Investigações das relações entre CME e flare, bem como destes com índices magnéti-
cos têm sido realizadas por diversos autores (HARRISON, 1995; GOPALSWAMY, 2010;
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KOMITOV et al., 2010; KILCIK et al., 2011). O resultados de tais estudos apontam
para a existência de relação entre os fenômenos, porém a intensidade da mesma é
dependente da técnica utilizada para tal investigação. Neste trabalho, optou-se pela
coerência wavelet para a detecção de relação entre as séries temporais de CME, flare
e manchas solares. De acordo com o que se observa na literatura, a coerência wavelet
permite que sejam encontradas coerência significativa entre séries temporais ainda
que a potência comum seja baixa (GRINSTED et al., 2004).

As técnicas de média móvel simples, transformada wavelet e coerência wavelet estão
descritas nas sub-seções seguintes.

3.2.2.1 Média Móvel Simples

Dada uma série temporal discreta x, com N elementos, a média móvel simples pode
ser calculada por:

Si = 1
M

M−1∑
j=0

xi+j, (3.9)

sendo M o número de pontos na média.

Considerando que T é um vetor contendo as datas correspondentes a cada x, ou seja,
para cada xi existe um único Ti. Neste caso, o novo vetor de datas correspondendo
à nova série S é dado por (GUEDES et al., 2015):

T si = Ti + Ti+M
2 . (3.10)

Em particular, o último termo do vetor T s é:

T sfinal = 2TN + TN−M
2 , (3.11)

note que T s será espaçado por M .

Para usar da MMS como um filtro, foi criada uma função numérica, Sint, a partir da
interpolação de MMS e T s. Esta nova função é válida no intervalo de [T s0 , T sfinal].

O processo final de filtragem consiste na subtração de Sint(ti,M) do sinal original.
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Neste caso, M representa um limite superior, ou seja sinais com períodos superiores
a esse valor não passam. Por exemplo, se se deseja estudar eventos na escala infra-
anual, basta selecionar M = 365, na equação do filtro MMS dada por:

R(Ti,M) = xi − Sint(Ti,M), para Ts
0 ≤ T ≤ Ts

final. (3.12)

3.2.2.2 A Transformada Wavelet Contínua

Séries de dados solares são frequentemente geradas por sistemas complexos, dos quais
muito pouco ainda é conhecido. Prever o comportamento de tais sistemas, tais como
tendências e periodicidades é, portanto, de grande interesse. Muitos dos métodos
tradicionais para examinar periodicidades no domínio de frequências, como por ex-
emplo a transformada de Fourier, assumem que a séries são estacionárias no tempo.
Já as transformadas wavelet expandem as séries nos espaços de tempo e frequência
fazendo com que seja possível encontrar periodicidades intermitentes localizadas.
Das duas classe de transformada wavelet existentes, transformada wavelet contínua
(TWC) e transformada wavelet discreta (TWD), a TWC é mais indicada para fins
de extração de características das séries. Grossmann e Morlet (1984) introduziram
a transformada Wavelet (TW) para estudar sinais não estacionários. No contexto
da atividade estelar e solar a TW tem sido usada por alguns autores (OCHADLICK

et al., 1993; LAWRENCE et al., 1995; OLIVER et al., 1998; SELLO, 2000; SELLO, 2003;
LARA et al., 2008; CHOUDHARY et al., 2014).

Uma wavelet é uma função com média zero que está localizada nos espaços de tempo
e de frequência. Dentre as wavelets existentes, para fins de extração de características
das séries a mais indicada de acordo com Grinsted et al. (2004) é a função de Morlet,
definida como:

ψ0 = π−1/4eiω0ηe
−1
2 η2

, (3.13)

ω0 é frequência e η o tempo, ambas grandezas adimensionais. Ainda de acordo com
os autores, o uso da wavelet Morlet (com ω0 = 6) é justificado pelo fato de que ela
produz o melhor balanço entre localização no tempo e frequência. Portanto, nossa
análise foi realizada com ω0 = 6.

A ideia da TWC é aplicar a wavelet como um filtro passa-banda nas séries temporais.
A wavelet é esticada em tempo variando a escala (s), tal que η = s.t e normalizada
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para ter energia unitária.

A TWC de uma série temporal xn com n = 1, ..., N com passos de tempo uniformes
∆t, é definida como a convolução da série temporal com a wavelet dimensionada e
normalizada (GRINSTED et al., 2004):

WX
n (s) =

√
∆t
s

N∑
n′=1

xn′ψ0

(
(n′ − n)∆t

s

)
, (3.14)

sendo s a escala wavelet e ψ0 a wavelet ou wavelet mãe como é conhecida.

Grinsted et al. (2004) definem a potência wavelet como sendo

| WX
n (s) |2 (3.15)

A TWC apresenta artefatos nas bordas pelo fato da wavelet não ser completamente
localizada no tempo. Portanto se faz necessário a introdução do cone de influência
(COI), definido como a região na qual os efeitos nas bordas não podem ser ignorados.
Grinsted et al. (2004) definem o COI como sendo a região em que a potência wavelet
cai para e−2 do valor da borda.

A análise wavelet feita neste trabalho se deu pelo uso da ferramenta piwavelet1

(Python Interface for Wavelet analysis) detalhes em (SOMOZA et al., 2013). As
análises das séries são realizadas no nível de significância de 5%, como proposto
por (TORRENCE; COMPO, 1998).

Os resultados da análise wavelet são apresentados em forma de espectros de potência
wavelet (EPW), juntamente com o espectro global wavelet (EGW) para cada uma
das séries. Um exemplo pode ser observado na Figura 3.2. Nos EPWs os sinais reais
correspondem àqueles encerrados pelo contorno preto contínuo, com um nível de
confiança igual a 95%, enquanto a região hachurada corresponde a região do cone
de influência (COI), onde os efeitos de borda sobre a análise das séries temporais
não podem ser ignorados. Desta maneira, sinais dentro do COI são considerados
como virtuais. As intensidades dos sinais são dimensionadas em cores distintas que
vão do laranja claro para os componentes mais fracos ao vermelho escuro para os
mais fortes. Outras cores (por exemplo, amarelo, verde, azul claro e azul escuro)

1O download da ferramenta pode ser feito no site http://duducosmos.github.io/PIWavelet/.
Essa ferramenta se encontra disponível através da GNU General Public License Version 3.
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significam que nenhum sinal real significativo está presente. Ao longo do texto os
sinais reais serão referidos somente como sinais.

Figura 3.2 - Exemplo de um gráfico resultante da análise wavelet, composto pelo espectro
de potência wavelet e espectro global. A área hachurada no EPW corresponde
à região do COI. Os picos observados no EGW correspondem ao sinal inte-
grado durante o intervalo completo de investigação sobreposto ao espectro de
Fourier do sinal.

Os picos observados no EGW correspondem ao sinal integrado durante o intervalo
completo de investigação sobreposto ao espectro de Fourier do sinal. Assim sendo,
uma banda mais intensa registada no EPW pode não corresponder ao pico mais
intenso observado no EGW. O nível de confiança de 95% é marcado no EGW pela
linha tracejada.

Nos gráficos, sinais intermitentes são aqueles representados por bandas de curtos
períodos (entre 90 a 120 dias). Já os periódicos são caracterizados por bandas com
maior duração que as anteriores.

Após a filtragem do sinal, cada uma das bandas foi analisada isoladamente, de
maneira que o comportamento do sinal pudesse ser melhor avaliado. A ferramenta
(PIWavelt), após a filtragem, gera um sinal com média zero, cuja amplitude ou
intensidade mostra a intensificação e/ou enfraquecimento do mesmo ao longo do
período analisado.

3.2.2.3 Coerência wavelet

Enquanto a transformada wavelet é uma ferramenta utilizada para analisar os-
cilações intermitentes em séries temporais, muitas vezes o que se deseja examinar
é o comportamento de duas séries temporais que possam estar de alguma maneira
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relacionadas. Em particular, examinar se regiões que apresentam potências em co-
mum no espaço de tempo e frequência também apresentam uma relação de fases
consistente, que possa ser sugestiva de uma causalidade entre as séries. Com essa
finalidade, Grinsted et al. (2004), a partir da TWC de duas séries temporais, con-
struíram a transformada wavelet cruzada (TWC) que expõe as potências comuns e a
fase relativa das séries temporais no espaço de tempo e frequência. E ainda definem
uma medida da coerência wavelet (CW) entre as duas transformadas wavelet con-
tínuas, que permite que seja encontrada coerência significativa mesmo que a potência
comum seja baixa.

A coerência Wavelet é utilizada para identificar em quais bandas de frequência e
tempo duas séries temporais estão relacionadas. Neste caso, primeiro é necessário a
suavização do espectro cruzado antes de se calcular a coerência (TORRENCE; COMPO,
1998).

Dadas duas séries X e Y , com TWC WX
n (s) e W Y

n (s), respectivamente, o espectro
de potência wavelet cruzado é dado por:

WXY
n (s) = W x

n (s)W Y ∗n (s) (3.16)

em que n é o índice de tempo e s a escala. O ∗ representa o complexo conjugado.

O quadrado da coerência wavelet é definida como o quadrado do valor absoluto
do espectro wavelet cruzado (EWC), normalizado pelo espectro wavelet suavizado
(TORRENCE; COMPO, 1998):

R2
n(s) = |S(s−1WXY

n (s))|2
S(|s−1WX

n (s)|2)S(|s−1W Y
n (s)|2) , (3.17)

Na equação 3.17, S(W ) é a função de suavização. O fator s−1 é usado para converter
a unidade do espectro em densidade de energia do espectro.

A função de suavização depende da função wavelet mãe, e é definida como (JEVRE-

JEVA et al., 2003):

S(W ) = Sscale(Stime(W (s, t))) (3.18)
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em que Sscale e Stime representam as suavizações em escala e em tempo, respectiva-
mente.

No caso da função mãe de Morlet (JEVREJEVA et al., 2003):

Stime(W )|s =
(
W (t, s)c1e

−t2/2s2) |s (3.19)

Sscale(W )|t = (W (t, s)c2Π(0, 6s)) |t (3.20)

(c1 e c2 são constantes de normalização e Π a função retangular), o fator 0, 6 foi
empiricamente determinado pelo comprimento de de-correlação da wavelet Morlet
(TORRENCE; COMPO, 1998).

Os resultados obtidos a partir do cálculo da coerência descrito acima são apresen-
tados em gráficos como o exemplo da Figura 3.3. A escala utilizada varia de 0 a
1, sendo 1 equivalente a total coerência entre as séries e 0 equivalente à total in-
coerência entre as mesmas. Assim como nos EPW, a região hachurada corresponde
à região do cone de influência (COI), onde os efeitos de borda sobre a análise das
séries temporais não podem ser ignorados.

Figura 3.3 - Exemplo de um gráfico de coerência wavelet. A área hachurada corresponde a
região do COI. A escala de cores representa a intensidade do grau de coerência
entre as séries.
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Os resultados obtidos das análises realizadas, usando a metodologia descrita neste
capítulo, incluindo a utilização da nova técnica, são apresentados no próximo capí-
tulo.
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4 RESULTADOS

Neste capítulo, são apresentados os resultados relacionados à ocorrência de eventos
de CME e suas características em cada uma das fases do ciclo solar, entre os anos
de 1996 a 2012 que compreende o ciclo 23 e o início do ciclo 24. Também são
apresentados os resultados da busca de periodicidades em escalas infra-anual, além
da análise da associação da série de ocorrência de CME com séries similares de flares
observados em raios-X e do número de manchas solares observados com a mesma
cadência e no mesmo período. Para a busca de periodicidades foram utilizados dados
de séries de CME, flare e manchas solares, para o período de 2000 a 2012.

4.1 Características Observáveis

4.1.1 Ocorrência de CMEs

A Figura 4.1 mostra o número de eventos de CME ocorridos entre os anos de 1996
e 2012, registrados pelo LASCO que compõem o catálogo CDAW. A figura mostra
que a ocorrência de CME tende a acompanhar a evolução do ciclo de atividade. De
acordo com a figura, nota-se que há um maior número de ocorrência dos eventos
durante a fase de máxima atividade do ciclo 23 (2000 - 2004) e fase de subida do
ciclo 24 (2011 - 2012). A fase de mínimo (2005 - 2008) é caracterizada por uma
queda suave na ocorrência dos eventos, com exceção de 2007 quando foi registrado
um aumento na ocorrência. No entanto vale ressaltar que durante o mesmo período,
de acordo com o conhecimento do autor deste trabalho, houve a troca do operador
responsável pela seleção dos eventos de CME que compõem a lista de eventos do
catálogo CDAW. Já o início do ciclo 24 (2009 - 2012) apresenta um número 2,6
vezes maior de ocorrência quando comparado com o número de eventos registrados
no início do ciclo 23 (1996 - 1999).

A Figura 4.2 mostra a média de ocorrência diária. Como pode ser observado, nas
fases de subida de ambos os ciclos, a média apresenta um aumento na ocorrência
de eventos em direção as fases de máxima atividade. A fase de subida do ciclo 24,
no entanto, apresenta uma média de eventos maior que aquela registrada na fase
de máximo do ciclo 23. Nesta última a média dos eventos varia entre três a seis
eventos/dia, esse valor diminui durante a fase descida por aproximadamente um
fator 2, com exceção ao primeiro semestre de 2007 onde observa-se um aumento no
número médio diário de eventos.
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Figura 4.1 - Número anual de eventos de CME entre 1996 e 2012 registrados no catálogo
CDAW. As linhas preta e amarela, sobrepostas ao histograma, representam,
respectivamente, a evolução do numero médio mensal de manchas solares e a
evolução do ciclo de atividade solar no mesmo período.
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Figura 4.2 - Média diária dos eventos de CME para cada mês durante os anos de 1996 a
2012 registrados no catálogo CDAW.
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A ocorrência dos eventos em função da latitude se distribui conforme mostram as
Figuras 4.3 - 4.4, que correspondem à distribuição dos eventos no hemisfério norte e
sul, respectivamente. As figuras mostram o número de CME observadas em função
da latitude dos eventos (obtido a partir do valor do CPA registrado para cada evento)
em intervalos de 10 graus de latitude cobrindo todas os valores observados.

A partir das figuras, pode-se observar que, no início e final do ciclo 23 e início
do ciclo 24, os eventos concentram-se em baixas latitudes (até 20◦) em ambos os
hemisférios solares. Observa-se também um aumento dos eventos em direção às
altas latitudes (> 60◦) conforme o ciclo se aproxima da fase de máximo. Na fase
de máximo até o início da fase de decaimento do ciclo 23, os eventos distribuem-se
por todas as latitudes de uma forma aproximadamente uniforme entre ambos os
hemisférios solares, com uma concentração ligeiramente maior nas baixas latitudes.
Na fase de decaimento do ciclo, a concentração em baixas latitudes volta a ser maior.
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Figura 4.3 - Distribuição de latitude dos eventos de CME no hemisfério Norte solar. As
linhas verticais tracejadas correspondem a separação adotada para o ciclo
solar 23 e início do ciclo 24.
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Figura 4.4 - Distribuição de latitude dos eventos de CME no hemisfério Sul solar. As linhas
verticais tracejadas correspondem a separação adotada para o ciclo solar 23
e início do ciclo 24.

4.1.2 Velocidade

Os valores de velocidade das CMEs obtidos conforme descrito na Capítulo 3, cor-
respondem ao conjunto de dados mais completo do catálogo CDAW dentre todas
as características observáveis. Em função da latitude de ocorrência do eventos, a
velocidade dos CMEs se distribui conforme a Figura 4.5. As lacunas observadas na
figura correspondem aos períodos de ausência de medidas do instrumento LASCO.
Na figura, foram omitidos os eventos com velocidade maior que 1, 0× 106 m/s, para
facilitar a visualização, uma vez que os mesmos correspondem a uma fração pequena
(∼ 3%) da quantidade de eventos. Como pode ser observado, durante as fases de
subida (1996 - 1999) e máximo (2000 - 2004) do ciclo 23, os eventos com velocidades
maiores que 4, 0 × 105 m/s se estendem por todas as faixas de latitude. Na fase de
descida (2005 - 2008), onde há uma maior ocorrência de eventos localizados próximos
ao Equador, os eventos apresentam velocidades mais baixas, com valores inferiores
a 3, 0×105 m/s. Já na fase de subida do ciclo 24 (2009-2012), os eventos voltam a se
estender por todas as faixas de latitude, e os valores de velocidade também voltam
a atingir valores maiores. No entanto, durante esta fase nota-se a existência de uma
assimetria na quantidade de CME observados nas altas latitudes dos hemisférios
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solares Norte e Sul. Existe uma quantidade maior de eventos ocorrendo nas altas
latitudes do hemisfério Norte comparado às altas latitudes do hemisfério Sul.

Figura 4.5 - Distribuição de velocidades dos eventos de CME, registrados no catálogo
CDAW, entre 1996 e 2012, em função da latitude. As linhas verticais trace-
jadas correspondem a separação adotada para o ciclo solar 23 e início do ciclo
24.

Para uma melhor visualização do comportamento da velocidade ao longo do período
analisado, a Figura 4.6 mostra o número de ocorrência de CMEs separados por faixas
de velocidade de 1, 0×105 m/s, no intervalo de 0−1, 0×106 m/s, aqueles > 1, 0×106

m/s foram reunidos em uma úncia faixa de velocidade. Pela Figura 4.6 torna-se claro
que os eventos de baixa velocidade (0 ≤ v < 4, 0 × 105) m/s não seguem a mesma
tendência que os mais velozes (v ≥ 4, 0× 105) m/s durante fase de descida do ciclo
(a partir de 2005). Neste período existe um aumento no número dos eventos menos
velozes, principalmente na faixa de 1, 0 × 105 a 3, 0 × 105 m/s. De 2005 até 2012 o
maior número de eventos observado está na faixa de 2, 0× 105 a 3, 0× 105 m/s. Já
os demais eventos apresentam um comportamento semelhante, ou seja, o número
de eventos vai aumentando do início até o máximo do ciclo e depois diminuindo em
direção ao mínimo. Tal comportamento mostra que a ocorrência dos eventos mais
velozes diminui na fase de descida do ciclo enquanto há um aumento no número
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daqueles com velocidades menores que 3, 0× 105 m/s.
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Figura 4.6 - Distribuição de velocidades dos eventos de CME, registrados no catálogo
CDAW, entre 1996 e 2012, subdivididas em intervalos de 1, 0 × 105 m/s.
As linhas verticais tracejadas correspondem a separação adotada para o ciclo
solar 23 e início do ciclo 24.

A análise do comportamento da velocidade das CMEs ao longo do ciclo solar 23 e
início do ciclo 24, mostra que as velocidades apresentam uma distribuição lognormal,
conforme pode ser observado na Figura 4.7. Para a fase de subida do ciclo 23, a média
e o desvio padrão obtidos do ajuste lognormal para a distribuição de velocidades são
µ = 5, 87 , σ = 1, 04 o que corresponde a uma mediana µ∗ = 3, 55× 105 m/s. Para a
fase de máximo, os valores obtidos foram µ = 6, 05 , σ = 0, 97 com µ∗ = 4, 24× 105

m/s. Para a fase de descida µ = 5, 61 , σ = 0, 97 com µ∗ = 2, 74× 105 m/s. E para
a fase de subida do ciclo 24 µ = 5, 71 , σ = 0, 93 com µ∗ = 3, 01× 105 m/s.

Pela figura e valores obtidos, observa-se que ocorre um ligeiro deslocamento entre a
posição do pico da distribuição de 2000 - 2004 (µ = 6, 05) comparado com aquele da
distribuição de 1996-1999 (µ = 5, 87). Também observa-se uma variação significativa
(de µ = 6, 05 para µ = 5, 61) entre o pico do máximo do ciclo em comparação àquele
da fase de decaimento (2005 - 2008). Em adição, observa-se um ligeiro deslocamento
no pico correspondente à subida do ciclo 24 (2009 - 2012) em comparação ao anterior
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(de µ = 5, 61 para µ = 5, 71).
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Figura 4.7 - Distribuição de velocidades das CMEs para as fases de subida, máximo e de-
scida do ciclo 23 e também de subida do ciclo 24. As linhas verticais tracejadas
correspondem a separação adotada para o ciclo solar 23 e início do ciclo 24.

Assim, para comparar a natureza das distribuições foram então gerados os gráficos
do tipo quantil-quantil comparando entre si cada uma das fases, subida, máximo
e descida do ciclo 23 e também de subida do ciclo 24. Por questão de uniformi-
dade, adotou-se um critério de separação dos eventos em termos de velocidade con-
siderando os mais lentos (de menor velocidade), como aqueles com velocidade até
1, 0× 106 m/s, os rápidos como aqueles com velocidade até 2, 0× 106 m/s e, acima
desse valor de velocidade consideramos os eventos muito velozes.

Os resultados são apresentados nas Figuras 4.8 - 4.13. De acordo com o gráfico corre-
spondente à comparação entre as fases de subida e máximo (Figura 4.8), observa-se
que as distribuições apresentam mesma natureza, uma vez que a curva se encontra
bastante próxima à linha de similaridade (linha vermelha tracejada). Já a compara-
ção entre as fases de subida e descida do ciclo 23 (Figura 4.9) mostra que, a partir
de 1, 0×106 m/s, a curva apresenta desvio da linha vermelha tracejada, o que indica
que as distribuições adquirem natureza distinta para os eventos mais rápidos.
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A comparação entre as fases de subida dos ciclos 23 e 24 (Figura 4.10), mostra um
desvio com relação à linha vermelha tracejada e alguns outliers a partir de∼ 1, 7×106

m/s, o que sugere uma natureza comum para as distribuições. Quando comparadas
as distribuições das fases de máximo e descida (Figura 4.11), observa-se novamente
o afastamento em relação à linha de similaridade, a partir de ∼ 1, 2− 1, 3× 106 m/s
, indicando que as séries possuem natureza diferentes para os eventos mais rápidos.
Para as fases de máximo do ciclo 23 e subida do ciclo 24 (Figuras 4.12), também
observa-se um afastamento da linha de similaridade a partir de ∼ 2, 0 × 106 m/s,
mostrando, portanto, uma natureza diferente para as distribuições apenas para a
pequena fração dos eventos muito velozes. Para as fases de descida do ciclo 23 e
subida do ciclo 24 (Figura 4.13) há uma claro deslocamento da curva em relação à
linha de similaridade, a partir de 1, 0× 106 m/s, caracterizando portanto diferença
de natureza entre as distribuições para os eventos mais rápidos.

Logo, observa-se que até 1, 0 × 106 m/s as comparações indicam mesma natureza
para as distribuições. A partir desse valor de velocidade as comparações indicam
que a natureza das distribuições são distintas, principalmente na comparação com
a distribuição da fase de descida do ciclo solar 23.

Figura 4.8 - Gráfico quantil-quantil para a distribuição de velocidade (×105 m/s) nas fases
de subida (1996 - 1999) e máximo do ciclo 23 (2000 - 2004).
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Figura 4.9 - Gráfico quantil-quantil para a distribuição de velocidade (×105 m/s) nas fases
de subida (1996 - 1999) e descida do ciclo 23 (2005 - 2008).

Figura 4.10 - Gráfico quantil-quantil para a distribuição de velocidade (×105 m/s) nas
fases de subida do ciclo 23 (1996 - 1999) e ciclo 24 (2009 - 2012).
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Figura 4.11 - Gráfico quantil-quantil para a distribuição de velocidade (×105 m/s) nas
fases de máximo (2000 - 2004) e descida do ciclo 23 (2005 - 2008).

Figura 4.12 - Gráfico quantil-quantil para a distribuição de velocidade (×105 m/s) nas
fases de máximo do ciclo 23 (2000 - 2004) e subida do ciclo 24 (2009 - 2012).
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Figura 4.13 - Gráfico quantil-quantil para a distribuição de velocidade (×105 m/s) nas
fases de descida do ciclo 23 (2005 - 2008) e subida do ciclo 24 (2009 - 2012).

4.1.3 Aceleração

CMEs podem sofrer acelerações e desacelerações ou permanecerem com velocidade
constante ao longo do campo de visada do coronógrafo, sendo assim os eventos são
registrados com valores positivos, negativos e iguais a zero no catálogo CDAW. A
partir dos valores da aceleração registrados no catálogo, o que se observa é uma
maior concentração desses valores no intervalo de −1, 0×102 a 1, 0×102 m/s2,como
pode ser observado na Figura 4.14.

A Figura 4.15 mostra como estão distribuídos os eventos acelerados, desacelerados
em função da latitude. Como pode ser observado, durante a fase de máximo há um
predomínio dos eventos desacelerados, tanto no hemisfério norte como no sul. Já
durante a fase de descida do ciclo 23 e subida do ciclo 24, a figura mostra uma
inversão neste comportamento, ou seja, os eventos acelerados passam a predominar.
Na fase de subida do ciclo 24, como observado nas seções anteriores há uma maior
concentração de eventos no hemisférios norte, os quais por sua vez apresentam um
predomínio de acelerações positivas.
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