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“A vida surgiu no mar primordial. Ali dentro ela estava a salvo da radiagdo
cosmica, que inicialmente ajudou a cria-la. SO muito mais tarde, depois que a
vida no mar tinha formado uma atmosfera, é que 0s primeiros anfibios se
arrastaram para a terra. E o resto nos ja sabemos. Estamos aqui (...), olhando
retrospectivamente para um processo que ja dura 3 ou 4 bilhées de anos. E é
precisamente em nds, Sofia, que este processo se conscientiza de si mesmo”.

JOSTEIN GAARDER
em “O Mundo de Sofia”, 1991
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RESUMO

O objetivo desta dissertacdo de mestrado € estudar os fendmenos,
associados a atividade solar, responsaveis pelas variagcdes de curto prazo nos
dados de raios cdsmicos secundarios (muons e néutrons), medidos em
superficie. Utilizaram-se séries temporais de 2001 a 2002, época de maxima
atividade solar, do Protétipo do Detector Multidirecional de Muons (PDMM),
instalado no Observatério Espacial do Sul, no municipio de Sao Martinho da
Serra, RS. Os dados de muons foram corrigidos pelo efeito de pressao
atmosférica, que é anticorrelacionado com o fluxo de raios cdsmicos
secundarios. Os dados de néutrons foram adquiridos do Monitor de Néutrons
de Thule. Os dados representativos da atividade solar foram obtidos do satélite
Advanced Composition Explorer (ACE). As séries temporais foram analisadas
mediante a aplicacdo de Analise por Regressado lterativa (ARIST) e
transformada wavelet de Morlet. O ARIST é uma técnica espectral classica que
fornece informagbdes globais referentes a frequéncia, amplitude e fase
embutidas em uma série temporal. Por meio da analise wavelet obtém-se a
evolucdo temporal das periodicidades e amplitudes. Deu-se destaque a
periodicidade de 13,5 dias, ocorrida entre outubro de 2001 e janeiro de 2002,
tanto nos dados de raios césmicos secundarios quanto nos dados
representativos da atividade solar. Sugere-se que a ocorréncia da oscilacao de
13,5 dias seja decorrente de casuais efeitos combinados de Ejecdes de Massa
Coronal e Regides de Interacdo Corrotantes. A variagdao diurna nos dados do
PDMM foi identificada utilizando-se a técnica de analise de época superposta.
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STUDY OF SECUNDARY COSMIC RAY TIME SERIES THROUGH
ITERATIVE SPECTRAL ANALYSIS AND CONTINUOUS WAVELETS
TRANSFORM

ABSTRACT

The purpose of this work is to study the phenomena associated with solar
activity, responsible for short-term variations in the secondary cosmic ray data
(muons and neutrons), measured at the surface. We used time series from
2001 to 2002, time of maximum solar activity, from the prototype of the
Multidirectional Muon Detector (PDMM), installed at the Southern Space
Observatory, in Sao Martinho da Serra, RS. The data of muons were corrected
by the effect of atmospheric pressure, which is anticorrelated with the flux of
secondary cosmic rays. The neutron data were acquired from Thule Neutron
Monitor. Representative data of solar activity were obtained from Advanced
Composition Explorer (ACE) satellite. The time series were analyzed by
applying Iterative Regression Analysis (ARIST) and the Morlet wavelet
transform. The ARIST is a classical spectral technique that provides
comprehensive information regarding the frequency, amplitude and phase
embedded in a series. By wavelet analyses it is obtained the temporal evolution
of frequency and amplitude. It has given importance to the frequency of 13.5
days, which occurred between October 2001 and January 2002, both in
secondary cosmic ray data and the data representative of the solar activity. It is
suggested that the occurrence of oscillation of 13.5 days is arising from casual
combined effects of Coronal Mass Ejections and Co-rotating Interaction
Regions. Finally, the diurnal variation on data from PDMM was identified using
the technique of superposed epoch.
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INTRODUCAO

Raios Césmicos (RC) sdo constituidos em grande parte por particulas,
principalmente prétons, particulas alfa, elétrons, nucleos de elementos pesados
e radiagdo gama, vindas de todas as dire¢des do espaco que constantemente
alcancam a atmosfera terrestre. Desde sua descoberta, no inicio do século XX,
0s raios coésmicos tém despertado a curiosidade e o fascinio dos
pesquisadores de todo o mundo. O espectro de energia dessas particulas varia
de 108 elétrons-volt (eV) até valores maiores do que 10?° eV (KUDELA, 2009;
SAKURAI, 1988).

O interesse pelo estudo dessas particulas de alta energia surgiu basicamente
por duas razdes: a) por alcancarem grandes energias, os RC provocam
processos e reacdes em niveis atdmicos e nucleares até entao desconhecidos.
Tais processos levaram ao descobrimento de uma série de novas particulas; b)
os raios cdésmicos carregam informacdes tanto sobre processos astrofisicos
distantes, quanto sobre a heliosfera, meio interplanetario, magnetosfera e
atmosfera terrestre, que antes de sua descoberta eram somente acessiveis a
especulacao (SAKURAI, 1988).

Os periodos de variacbes encontrados em dados de RC sdo Uteis para
investigar os fendmenos responsaveis pela modulacdo do fluxo de particulas
de altas energias. No sistema solar, exemplos tipicos dessa aplicacdo sdo a
variagdo de aproximadamente 27 dias dos dados de raios cdsmicos associada
com a rotacao solar média e a anticorrelacdo entre o fluxo de RC com o ciclo
de 11 anos do numero de manchas solares (KANE, 1957; DULDIG, 2000;
KUDELA 2009).

Na dissertacao utilizam-se séries temporais de raios césmicos secundarios no
intervalo de 10/2001 a 10/2002 (Figura I a), observados em superficie através
do Protétipo do Detector Multidirecional de Muons (PDMM). O PDMM esteve



em operacao no periodo de 2001-2004, no Observatério Espacial do Sul —
OES/CRS/CCR/INPE — MCTI (29,4° S, 53,8° W, 480 metros acima do nivel do
mar), no municipio de Sdo Martinho da Serra, RS (DA SILVA et al., 2004). O
PDDM fornecia dados horarios em 9 direcées (Vertical, Norte, Leste, Oeste,
Sul, Sudeste, Sudoeste, Nordeste e Noroeste), além de dados de pressao e

temperatura da sala onde se localizava o equipamento.

Uma das motivacbes para o projeto de pesquisa de mestrado partiu do
resultado de um escalograma da wavelet de Morlet (Figura 1 b) da série
temporal do canal vertical do PDMM estudado por Da Silva (2005). No
escalograma é mostrado o grau e a evolucao temporal das periodicidades
presentes nos dados do canal vertical do PDMM de 10/10/2001 a 31/10/2002,
sendo os moddulos dos coeficientes wavelets ao quadrado |W(b,a)|?
representados por uma escala de cores. Os contornos indicam regides com
95% de confiabilidade e os valores fora da curva em forma parabdlica
(chamada de Cone de Influéncia - COI) devem ser desconsiderados’
(TORRENCE; COMPO, 1998).

E possivel notar na Figura I b que a periodicidade de cerca de 27 dias é
duradoura e intensa. Tal oscilacdo é relacionada com a bem conhecida
variacdo de 25 — 31 dias da modulacédo dos raios cdésmicos devido a rotacao
solar diferencial (MORRISON, 1956; KANE, 1957; SABBAH, 2001). Mas o que
serviu de motivacao foi tentar descobrir quais os fendmenos responsaveis pelo
segundo harménico da variacdo de 27 dias, ou seja, a periodicidade de ~13,5
dias (daqui por diante referida apenas como 13,5 dias) no intervalo de outubro
de 2001 a janeiro de 2002.

! Maiores informagées no Capitulo 4.



Figura I — (a) Série temporal do canal vertical do PDMM no intervalo de 10/10/2001 a
31/10/2002. (b) Escalograma da wavelet de Morlet dos dados de (a).

Sao abordados alguns temas introdutérios sobre a atividade solar (Capitulo 1)
e o0 estudo dos raios cdésmicos (Capitulo 2). O Capitulo 3 é dedicado a
examinar a modulacao da heliosfera no fluxo de raios césmicos, mostrando-se
uma sintese das principais periodicidades presentes nos dados dessas
particulas. No Capitulo 4 sdo descritos os dados analisados durante a pesquisa

e apresentadas as metodologias espectrais utilizadas, como a mencionada



transformada wavelet de Morlet e a Andlise por Regresséao lterativa de Séries
Temporais (ARIST). Os resultados obtidos, como a correcao barométrica nos
dados de muons e o estudo do surgimento da periodicidade de 13,5 dias nos
dados de raios cdésmicos e do meio interplanetario entre 2001 e 2002, séao
apontados no Capitulo 4. As consideracdes finais e conclusées sdo descritas
no Capitulo 5.



1 ATIVIDADE SOLAR

As primeiras evidéncias acerca da atividade solar estdo relacionadas com a
variagdo do numero de manchas na superficie do Sol. Astrbnomos
determinaram que o nimero de manchas solares observadas apresentava um
comportamento variavel e periédico, com um periodo de aproximadamente 11

anos.

1.1. As manchas solares

Embora as manchas solares sejam conhecidas desde varios séculos antes de
Cristo (KILVELSON; RUSSEL, 1995), existem poucos registros historicos de
suas observagdes a olho nu, pois apenas manchas extremamente grandes
podem ser vistas sem o auxilio de um telescépio e também porque a
ocorréncia de manchas com tal magnitude é rarissima. Os povos do ocidente
na ldade Média interpretaram (erroneamente) as manchas como a passagem
de Mercurio ou Vénus sobre o disco solar (VAN HELDEN, 1996). Assim, as
primeiras observacdes nao obtiveram grandes repercussdes, visto que a
passagem dos referidos planetas diante do Sol nao implicava nenhum

acontecimento extraordinario.

Concluir que as manchas ocorriam de fato na superficie solar s6 seria possivel
com o auxilio de algum instrumento 6tico. Foi somente em julho de 1610,
quando o astrénomo italiano Galileu Galilei apontou sua luneta em direcao ao
Sol, que se verificou a presenca das manchas na superficie solar. Um grupo de
manchas solares observados pelo astrbnomo italiano € mostrado na Figura 1.1.
As principais conclusdes obtidas por Galileu foram:

- as manchas estao contiguas ao Sol ou separadas dele por uma

distancia imperceptivel;

- ndo sao estrelas nem nada permanente, mas alteram-se

continuamente, sendo umas mais duradouras e outras menos;



Figura 1.1 - Grupo de manchas solares na superficie do Sol registrados por Galileu no
século XVII.
Fonte: Moschetti (2006).

- sua figura € bastante irregular; elas unem-se e se separam ao acaso
(se observadas isoladamente);

- apresentam movimento em conjunto, sendo regular e uniforme;

- as manchas se concentram majoritariamente em uma faixa entre 28°
ou 29° ao norte e ao sul do equador solar;

- as manchas nao deviam ser escuras, apenas pareciam menos claras
que o Sol, e isto seria devido ao contraste com o corpo intensamente
luminoso do astro (MOSCHETTI, 2006).

Posteriormente, realizou-se a importante descoberta de que o Sol apresenta
rotacdo diferencial, de modo que o tempo de rotacdo da regidao equatorial é
cerca de 25 dias; enquanto que, conforme se afasta do equador, o periodo de
rotacdo gradualmente aumenta até alcancar um valor de até 34 dias nas

regides polares.

A rotacao diferencial intensifica o campo magnético na superficie solar pelo

acumulo de linhas de campo fazendo com que fluxo magnético comece a



emergir para fora da fotosfera®?. Ocorre assim a expulsdo de matéria da
fotosfera na direcdo das linhas de campo magnético, mecanismo conhecido
como dinamo solar (Figura 1.2a). As regides em que 0s lacos magnéticos
saem e retornam a fotosfera possuem polaridades magnéticas opostas e nelas
surgem as manchas solares, como é mostrado na Figura 1.2b (HOYT,;
SCHATTEN, 1997).

Figura 1.2 — (a) Dinamo Solar. Campo inicial com configuragéo poloidal evoluindo para
um campo toroidal devido a rotacao diferencial solar. (b) Polaridade das
manchas solares nos diferentes hemisférios.

Fonte: Hoyt e Schatten (1997, p. 45).

Atualmente sabe-se que as manchas solares sao regiées em torno de 2000 K
mais frias do que a fotosfera solar circunvizinha. Elas emitem menos radiagcédo
do que a fotosfera em geral porque possuem intensos campos magnéticos
(cerca de 1000 vezes mais intensos do que a superficie clara) que
parcialmente bloqueiam a radiacdo transmitida para cima pelas células de
conveccdo na regidao sub-fotosférica (KILVELSON; RUSSEL, 1995).
Ampliando a imagem de uma mancha, nota-se uma regido central escura,
denominada umbra, rodeada por uma zona com filamentos radiais claros e

escuros, a penumbra (Figura 1.3).

2 Fotosfera ¢ a camada externa visivel do Sol, que poderia ser interpretada como delimitando a
superficie solar. As outras camadas, mais externas, sao a cromosfera (de cor avermelhada) e a
coroa solar (de onde a atmosfera solar "evapora" para o meio interplanetario) (KIVELSON;
RUSSEL, 1995).



Figura 1.3 - Foto ampliada de uma mancha solar mostrando a umbra (regido central

escura) rodeada pela penumbra.

Fonte: http://www.astronet.ru/db/xware/msg/1209275/sunspot_vtt_big.jpg.html

1.2. Ciclo de 11 anos das manchas solares

Passados 17 anos de cuidadosas observacdes do Sol, o alemao farmacéutico

e astronomo amador Samuel Heinrich Schwabe descobriu na década de 1840

o ciclo de cerca de 11 anos no numero de manchas solares (Figura 1.4).
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Figura 1.4 - Gréafico do numero médio mensal de manchas solares nos ultimos 100
anos, cujo ciclo de 11 anos é evidente.
Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/esol/explorsol.htm.



O numero de manchas solares é o indice mais antigo da atividade solar,
servindo como uma medida da atividade magnética geral do Sol (ECHER et al.,
2003a). O periodo de atividade solar maxima ocorre concomitantemente ao

periodo com maior numero de manchas solares e vice-versa.

Nao existe ainda uma compreensao fisica completa sobre a origem do ciclo
solar. Modernas teorias atribuem ao modelo de dinamo solar o mecanismo
responsavel pelas caracteristicas periddicas das manchas; embora esse
modelo ndo explique, por exemplo, a variagdo da amplitude nas épocas de

maximo e minimo.

Uma clara assimetria nos ciclos solares é percebida na Figura 1.4. A fase
ascendente, que se estende do minimo ao maximo, € mais curta (média de 4
anos) do que a fase descendente, do maximo para o minimo, durando de 5 a 6

anos.

Observacdes solares tém mostrado que durante o minimo solar, as manchas
se formam em latitudes de aproximadamente 40° em ambos os hemisférios
solares. A medida que o ciclo solar progride, 0 nimero de manchas primeiro
aumenta e depois diminui em uma regido larga que gradualmente se move
para o equador. O inicio de um novo ciclo é caracterizado pelo reaparecimento
de manchas em maiores latitudes. Este padrdo de formacdo de manchas a
cada ciclo em latitudes maiores e migracdo para menores latitudes é
denominado lei de Sporer, representado pelo diagrama de borboleta de
Maunder (Figura 1.5). Nota-se que o0 que esta variando € a localizacdo das
manchas sucessivas, enquanto as manchas individuais tipicamente duram
apenas uma rotagcdo solar e movem-se pouco relativamente a fotosfera
(ECHER et al., 2003a).
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Figura 1.5 — Diagrama de borboleta (ou diagrama de Maunder) mostrando as latitudes
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Fonte: Harvey (1997).
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Durante o periodo de atividade solar maxima € mais freqlente a ocorréncia de
diversos eventos solares, tais como, por exemplo, explosdes solares (flares) e
ejecdes coronais de massa (Coronal Mass Ejections — CME). Na secédo 1.3 é
caracterizado o vento solar e algumas das principais estruturas interplanetarias

nele presentes.

1.3. Vento Solar e o campo magnético interplanetario

Embora efeitos solares na Terra, como as tempestades geomagnéticas,
fossem conhecidos desde o século XIX, foi apenas apds a década de 1950 que
foi concebida a ideia de haver uma continua liberagdo de matéria solar
estendendo-se pelo meio interplanetario. Na época era aceito pela comunidade
cientifica que matéria desprendendo-se da coroa solar ocorria apenas em
periodos ocasionais de disturbios solares. Era esse um dos argumentos usado
para explicar o fato das caudas dos cometas serem apontadas radialmente

para fora com relacéo a esfera solar. Porém, a partir 1951 o astrofisico aleméao
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Ludwig F. B. Biermann defende que a configuracdo das caudas dos cometas
seja devida a “feixes de gas” constantemente emitidos radialmente do Sol
(BIERMANN, 1951; BIERMANN, 1957).

Por volta de 1953, Biermann foi pedir suporte cientifico, sem obter sucesso, a
John Simpson, respeitado pesquisador da Universidade de Chicago. Nesta
ocasiao, o entdo estudante de pés-doutorado Rajaram Purushottam Kane fazia
parte do grupo de Simpson. As lembrancas de Kane dessa época estado
registradas em seu artigo Kane (2009). Segundo ele, os argumentos de

Simpson para recusar a proposta de Biermann eram basicamente dois.

“Primeiro, se o Sol emite ‘coisas’ continuamente, ele se esgotaria em pouco
tempo, sendo incapaz de durar bilhbes de anos. Segundo, [0 notavel
matematico e geofisico Sidney] Chapman disse que a atmosfera do Sol é
estatica, semelhante a da Terra, cuja Unica diferenca € a escala. A atmosfera
do Sol é tdo grande que suas bordas exteriores podem eventualmente se
estender até a drbita da Terra, gerando disturbios geomagnéticos”.

De acordo com Kane (2009), Simpson havia incumbido ao jovem pos-
doutorando Eugene Parker a tarefa de provar matematicamente que seria
impossivel existir tal emissdo continua de gas solar. Porém, aconteceu o
oposto. Parker deduziu em seus célculos que a proposta de Biermann era
coerente, pois a alta temperatura de milhdes de graus da coroa solar faria com
que a atmosfera solar “fervesse” e assim permitisse que fluxos de particulas
carregadas escapassem do campo gravitacional da estrela, formando o vento
solar, “as vezes em quantidade maior, as vezes menor, mas nunca zero”. E
assim, Parker (1958) mostrou teoricamente que Biermann estava correto,
prevendo a existéncia do vento solar alguns anos antes de sua medida
experimental, que foi realizada por veiculos espaciais da NASA apenas em
1962 (PARKER, 1963).

11



No mesmo estudo, Parker também deduziu a forma adquirida pelo campo
magnético solar ao longo do meio interplanetario, denominado campo

magnético interplanetario (“Interplanetary Magnetic Field” - IMF).

Segundo a teoria Magneto-hidrodinamica (MHD), o campo magnético solar é
dito estar “congelado” no plasma solar ao ser arrastado pelo vento solar.
Devido a rotacao diferencial do Sol, as linhas do campo magnético solar vao se
torcendo conforme o vento solar se afasta do Sol, formando uma estrutura
espiral em latitudes equatoriais. Tal configuragdo é denominada espiral de
Parker. Um esquema bidimensional do IMF é mostrado na Figura 1.6. Nas
vizinhancas da Terra o Vento Solar possui valor médio do médulo de campo
magnético em torno de 5 nT e inclinagdo de aproximadamente 45° com relacéo
a reta que liga a Terra e o Sol.

Figura 1.6 - Campo magnético interplanetario na forma de uma espiral.
Fonte: http://www.gsfc.nasa.gov/.

Um sistema de coordenadas bastante utilizado em estudos envolvendo as
relacbes Sol-Terra & o sistema Solar Geocéntrico Magnetosférico — GSM
(Geocentric Solar Magnetospheric), Figura 1.7, cuja reta que aponta da Terra
para o Sol é o eixo X, o eixo Z é escolhido estando no mesmo sentido que o
pbélo geomagnético norte e o0 eixo Y é perpendicular ao dipolo geomagnético da

Terra. Este sistema € utilizado na analise da interacao de estruturas do vento
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solar com a magnetosfera terrestre. Outro sistema de coordenadas comum € o

sistema Ecliptico Solar Geocéntrico - GSE (Geocentric Solar Ecliptic), o qual

tem seu eixo X apontando da Terra para o Sol, e seu eixo Y é escolhido como

estando no plano da ecliptica e apontando para o setor do entardecer. O eixo Z

€ paralelo ao polo da ecliptica. Este sistema é utilizado na anélise de dados do

vento solar. (ECHER, 2005a).

Atualmente classifica-se o vento solar em dois tipos basicos: o vento solar lento

e o vento solar rapido. Algumas das principais caracteristicas dos dois tipos

sao apresentadas na Tabela 1.1.

Figura 1.7 — Esquema do sistema de coordenadas GSM.
Fonte: Dal Lago (2003).

Tabela 1.1 — Propriedades observadas dos dois tipos de Vento Solar préxima a érbita

da Terra (1 AU), em periodos de minima atividade solar.

Vento Lento

Vento Rapido

Velocidade 250-400 km/s 400-800 km/s
Densidade de prétons 10,7 cm™ 3,0cm?
Densidade de fluxo de prétons 3,4 x 108 cm?s™ 2,0 x 108 cm?s™
Temperatura de prétons 3,4x10°K 2,3x10°K
Temperatura de elétrons 1,3x10°K 1,0x 10°K

Densidade de fluxo de momento

2,12 x 10 dyn cm™

2,26 x 10° dyn cm™

Densidade de fluxo de energia total

1,55 ergcm?s™

1,43 ergcm?s™

Origem

helmet streamers

Buracos Coronais

Fonte: Schwenn (2006).
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A coroa solar é uma estrutura complexa, mas de acordo com a configuracao
das linhas de seu campo magnético ela pode ser caracterizada em regides com

linhas de campo aberta e fechadas, conforme esbocado pela Figura 1.8.

Helmet Streamer Coronal

= (Linhas fechadas)

Tm—

——

g

T  Proeminénciz
e Cavidade

Buraco coronal
[Linhas abertas)

AN

Figura 1.8 — Esquema simplificado da topologia do campo magnético da coroa solar
onde estruturas com linhas de campo magnético abertas (buracos
coronais) e fechados (helmet streamer) sao desenhadas.

Fonte: Kivelson e Russel (1995).

Linhas de campo abertas ocorrem em buracos coronais (do inglés coronal
holes), os quais emitem feixes (streams) do vento solar rapido. Devido a sua
relativa baixa densidade e reduzida emissividade em todos os comprimentos
de onda em temperaturas coronais, 0s buracos coronais podem ser
identificados como areas escuras em imagens solares em raio-X e ultravioleta
(WIEGELMANN AND SOLANKI, 2004), como mostrado na Figura 1.9, cuja foto

14



foi obtida pelo instrumento Extreme Ultraviolet Imaging Telescope (EIT), a
bordo da espaconave SOHO. Durante periodos de baixa atividade solar, a
localizagdo dos buracos coronais cobre as regides polares norte e sul do Sol.
Conforme a atividade solar aumenta, e os campos magnéticos no Sol tornam-
se mais complexos, 0s buracos coronais podem emergir para qualquer lugar no
disco solar e persistir em média por trés ou quatro rotagdes solares. Embora a
fotosfera solar seja observada a girar mais rapida no equador que nos pélos
solares, os buracos coronais parecem girar com um periodo de cerca de 27,5
dias, independente de sua latitude. Essa caracteristica da coroa tem levantado
muitas questdes sobre a origem e evolucdo do campo magnético solar
(CRANMER, 2001).

Figura 1.9 — Foto em comprimento de onda do extremo ultravioleta, obtida mediante o
instrumento EIT, a bordo do SOHO.
Fonte: http://apod.nasa.gov/apod/ap030318.html

O helmet streamer é um feixe em forma de arcada ao longo e sobre uma linha
de inversdo de polaridade magnética fotosférica. Tém uma estrutura tripla:
camada externa de alta densidade; cavidade com baixa densidade;
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proeminéncia na cavidade. Proeminéncias sdo comumente observadas em Ha
como estruturas de absorcado (escuras) no disco solar — também chamadas
filamentos - ou por sua propria emissdo no limbo solar, podendo permanecer
por muito tempo (até 14 dias) localizadas perpendicularmente a estreitas linhas
de inversao de polaridade magnética fotosférica. Em periodo de minimo solar o
campo magnético € quase dipolar e ha uma linha principal de inversao de
polaridade, onde se observa helmet streamer, originando uma estrutura
magneticamente neutra que se estende pelo equador heliosférico conhecida
como lamina de corrente heliosférica (veja secdo 1.3.4). Em periodos de
maximo solar, ha varias linhas de inversao e varios helmet streamers, idénticos
aos observados durante o minimo solar (DAL LAGO, 2003 e referéncias ali

citadas).

Nas secoes subsequentes sdo brevemente discutidos alguns dos principais
fenbmenos solares que emitem grandes quantias de radiacao e particulas ao
meio interplanetario e que eventualmente podem afetar a Terra (desde sua
magnetosfera até a superficie). Como tais fendmenos podem acarretar
prejuizos tecnoldgicos, tem-se investido bastante em estudos direcionados ao
amplo entendimento da dindmica solar e, consequentemente, a previsao do

Clima Espacial.

1.3.1. Flares

Sao explosbes solares que liberam grandes quantidades de energia,
resultantes de variagbes abruptas do campo magnético em escala
relativamente pequena e rapida (comparadas a superficie solar). O primeiro
flare foi observado por Richard Carrington durante a intensa explosao solar em
setembro de 1859. A fonte de energia primaria dos flares parece ser
rompimento e reconexdo de fortes campos magnéticos. Flares irradiam em
todo o espectro eletromagnético, dos raios gamas, luz visivel, até ondas de
radio. O estudo dessas explosbes € importante para o Clima Espacial
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principalmente porque liberam grande quantidade de energia na forma de
radiacdo, além de ocasionar aceleracao de particulas que atingem energias da
ordem de 10 GeV. O aumento de raios-X e extremo ultravioleta (EUV) solar
durante um flare causam acentuados acréscimos na ionizacao da ionosfera,
com varias consequéncias na radiodifusdo, GPS e sistemas de
telecomunicagcdes em geral (STURROCK, 1980; ECHER et al., 2005b).

De acordo com o pico de fluxo de energia (em unidades de W/m?), os flares
sdo classificados em classes B, C, M ou X. A classe de emissdo B tem pico
menor que 10° W/mz2. Cada classe subseqiiente tem um pico 10 vezes maior
que a precedente. Dentro de cada classe ha uma escala linear de 1 a 9. Assim,
por exemplo, um flare C9 equivale & emissdo de 9 x 10° W/m2 (ECHER et al.,
2005b) .

A Figura 1.10a mostra a imagem de um flare, classificado como X28, captado
pelo instrumento EIT, a bordo do satélite SOHO, num evento de 4 de novembro
de 2003.

1.3.2. CMEs e choques interplanetarios

A atmosfera solar mais exterior, a coroa, é permeada por intensos campos
magnéticos. Préximo as regides dos campos, frequentemente acima de grupos
de manchas solares, a atmosfera solar confinada pode subitamente e
violentamente liberar bolhas de plasma envolvidas por campo magnético,
conhecidas por ejecdes de massa coronais. Uma grande CME contém em
média 1.6x10'? kg de matéria e usualmente propaga-se com velocidades entre
500-1500 km/s, levando de 2 a 4 dias para chegar até a Terra. As CMEs mais
rapidas geralmente ocorrem juntamente com flares. E comum denominar como
ICME (Interplanetary CME) aquelas ejecbes observadas no meio
interplanetario, longe da atmosfera solar. As eje¢cdes sdo monitoradas por

coronografos, os quais utilizam dispositivos que simulam eclipses artificiais no
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Sol ao inserir um “disco ocultante” na dire¢cdo da imagem da estrela. ICMEs
direcionadas ao longo da linha Sol-Terra sdo chamadas “halo”, recebendo esse
nome devido a sua configuracdo na imagem de um corondégrafo. Ja as ejecoes
em dire¢des perpendiculares a linha Terra-Sol sdo conhecidas como CMEs
limbo (GOSLING, 1997; ECHER et al.,, 2005b). A Figura 1.10b mostra uma
CME observada pelo coronégrafo LASCO C2 a bordo do SOHO, evento esse
associado a um flare ocorrido poucas horas antes (Figura 1.10a).

Figura 1.10 — Imagens do SOHO: (a) A regido branca mais brilhante nesta imagem foi
causada por uma explosdo solar e medida pelo instrumento EIT. (b)
Imagem de uma CME fotografada pelo corondgrafo LASCO C2.
Fonte: Echer et al (2005b).

Conforme se propagam no meio interplanetario, as ICMEs “inflam” de modo
que ao atingir a Terra ja possuem dezenas de milhdes de quilometros de
extensao, milhares de vezes maior que a Terra (ODENWALD; GRENN 2008).

Estruturas do vento solar ejetadas pelo Sol, tais como CME e regides de

interacao corrotantes (veja proxima se¢ao), frequentemente propagam-se com
velocidade excedente a velocidade do meio, ou seja, a velocidade do vento
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solar, e, assim, produzem choques interplanetarios a sua frente (SHELEY et
al., 1985; ECHER et al., 2003b).

As assinaturas de choque nos dados do meio interplanetario sao registradas
como variagdes abruptas e simultdneas em parametros de plasma e campo
magnético do vento solar. De acordo com a mudanca desses parametros, 0s
choques sao classificados como frontais e reversos, 0s quais, por sua vez,
podem ser rapidos ou lentos. Dessa maneira, verificam-se quatro tipos de

choques no meio interplanetario.

Tanto os choques reversos quanto os frontais sdo classificados como rapidos
quando a velocidade relativa do choque ao vento solar € maior do que a
velocidade de onda magnetossénica rapida. Por outro lado, um choque é lento
quando sua velocidade relativa ao vento solar € maior do que a velocidade de

onda magnetossénica lenta (ECHER et al., 2003b).

A dindmica temporal do comportamento dos perfis tipicos ocasionados por
choques reversos e frontais nos dados de parametros de plasma tais como
temperatura (Tp), densidade (Np) e velocidade de prétons do vento solar (Vp) e
intensidade do campo magnético interplanetario (|B|) sdo mostrados na Figura
1.11. Como se percebe nessa figura, choques frontais lentos apresentam saltos
positivos (ou seja, os valores médios dos parametros crescem através dos
choques) em Vp, Tp e Np, mas possuem saltos negativos em |B|. A maioria dos
choques encontrados no meio interplanetario é do tipo frontal rapido, os quais
mostram saltos positivos em todos os parametros de plasma. Choques
reversos apresentam saltos positivos em Vp porque o vento solar esta
arrastando o choque. Tanto para choques reversos lentos quanto para choques
do tipo rapido Np e Tp tém saltos negativos. Para choques reversos lentos, |B|
apresenta salto positivo, anticorrelacionado com a queda na densidade de
prétons (ECHER et al., 2006).

19



Figura 1.11 — Dindmica temporal dos perfis de parametros de plasma do vento solar,
Tp, Np, |B| e Vp através de choques frontais e reversos dos tipos lentos e
rapidos, no sistema de referéncia da espagonave.

Fonte: Echer et al. (2006).

Uma comparacao entre uma observagao da evolucao temporal dos parametros
fisicos de uma nuvem magnética em 18-20 de outubro de 1995 e uma
ilustracdo da estrutura solar interplanetaria envolvida (DAL LAGO, 2003) é
representada na Figura 1.12. Neste caso a estrutura é representada por uma
nuvem magnética (um tipo de ICME). A nuvem magnética possuia velocidade
suficientemente grande para produzir um choque a sua frente. O choque é
representado pela seta superior, tanto nos graficos quanto na ilustracédo. A seta
logo abaixo mostra a regidao de compressao (bainha), formada logo apés o
choque. Devido a intensa flutuacédo nos valores do campo, supde-se que haja
forte turbuléncia nessa regidao. A seta seguinte indica a nuvem magnética, que
apresenta um campo magnético com poucas flutuagdes e mais intenso que as
demais regides. A rotacdo da componente z do campo magnético (Bz) € de sul
para norte (mostrada pela quarta seta). O elevado e duradouro valor inicial de
Bz negativo (<-10 nT) leva ao processo de reconexdo magnética (conexao
entre o0 campo magnético solar com o campo magnético da magnetosfera),
permitindo transporte de energia e particulas do vento solar para dentro da
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magnetosfera terrestre. O processo desencadeia a intensificacao da corrente
anelar, ocasionando uma queda no indice Dst® (indicado pela Ultima seta na
parte inferior da Figura 1.12), dando inicio a uma tempestade geomagnética
intensa, isto €, com Dst < -100 nT (GONZALEZ et al., 1999). Durante o periodo
de tempestade geomagnética é comum se observar auroras em regides
polares, pois as particulas carregadas do vento solar, ao penetrarem na
magnetosfera terrestre no processo de reconexdo, tendem a acompanhar as
linhas de campo da magnetosfera, espiralando em direcdo aos pélos.
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Figura 1.12 — Esquema de composi¢édo entre a observagdo de uma nuvem magnética
observada em 18-20 de outubro de 1995 nas proximidades da Terra e
uma ilustracdo do cenario solar — interplanetario relacionado.

Fonte: Dal Lago (2003).

® A sigla Dst significa Disturbance Storm Time Index (indice temporal de disttrbios provocados
por tempestades geomagnéticas).
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1.3.3. CIR e HCS

Regibdes de interacao corrotante (CIR) originam-se da interacdo entre o vento
solar lento (vindo dos helmet streams) e vento rapido (oriundo dos buracos
coronais). Uma regiao de interacdo desenvolve-se quando uma superficie de
interface de fluxo separa o vento lento a frente do vento rapido. Com o
aumento da distancia heliocéntrica radial, o vento rapido colide com o vento
lento criando uma regido de compressao e, consequentemente, conforme o
vento lento é arrastado pelo vento rapido, desenvolve-se uma regidao de
rarefacdo na parte de tras da estrutura. Um esquema de CIR é mostrado na
Figura 1.13. As linhas de campo magnético dos feixes lentos sdo mais
curvadas devido a relativa baixa velocidade, ao contrario das linhas de campo
dos feixes rapidos, que sao mais radiais ao Sol. A interface de feixes (fronteira
entre o vento solar rapido e lento) é delimitada por choques rapidos frontal e
reverso (GONZALEZ et al., 1999; DA SILVA, 2008).

Figura 1.13 — Esquema da formagéo de uma CIR, mostrando a regiao de interface dos
ventos lento e rapido, limitada por choques rapidos frontais e reversos.
Fonte: Gonzalez et al (1999).
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Em uma unidade astrondmica (UA)*, as CIRs ndo sdo completamente
desenvolvidas. Nessa distancia, elas quase nunca apresentam choques
frontais e geralmente ainda nao tém choques reversos. Por ndo possuirem
todas as caracteristicas de uma CIR, em 1 UA é mais indicado usar o nome
proto-CIR (GONZALEZ et al., 1999).

A Figura 1.14 ilustra uma CIR e seus efeitos, sob uma perspectiva a partir do
polo norte solar. As linhas pontilhadas indicam as linhas do campo magnético
nos ventos solar lento e rapido. As variagdes nos parametros de plasma em
~1UA associadas com a interacdo dos fluxos sdao mostradas. Quatro regides
podem ser identificadas: o vento solar lento ndo perturbado (S), o vento solar
lento acelerado e comprimido (S’); os feixes de plasma rapido desacelerado e
comprimido (F’) e os feixes de plasma rapido nao perturbado (F). As regides S’
e F’ formam a regido de interacdo e em S’ identifica-se o0 aumento da
densidade de plasma e da intensidade do campo magnético (RICHARDSON,
2004).

Uma caracteristica importante de uma CIR é a fronteira entre as regides S’ e F’,
a interface dos feixes. A interface é tipicamente caracterizada por uma queda
relativamente abrupta na densidade de plasma (pois o vento solar lento a frente
da interface é geralmente mais denso do que o vento rapido) assim como pelo
aumento na temperatura de plasma e velocidade do vento solar
(RICHARDSON, 2004, e referéncias ali citadas).

Existe uma estreita relacao entre as CIRs e as estruturas de setores do campo
magneético interplanetario. Antes de descrever essa relacao, é conveniente citar

algumas caracteristicas das estruturas de setores.

* Unidade astronémica é a distancia média entre o Sol e a Terra, valendo em torno de 150
milhdes de quildbmetros.
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Conforme a Terra orbita 0 Sol em seu movimento de translacdo, percebeu-se
que o sentido da componente x do IMF (em coordenadas GSE) apresenta
padrdes de polaridades quase estacionarios entre negativo (dirigido para o Sol)
ou positivo (dirigido para longe do Sol) ao longo da direcdo de espiral de
Parker. No inicio da era espacial, esse padrdo de polaridade passava a ideia
de que a Terra, durante sua trajetéria, atravessava “setores” de diferentes
polaridades. Tal configuragcdo no plano x-y é esquematizada na Figura 1.15
(WILCOX; NESS, 1965).

Figura 1.14 - Esquema da formacao de duas CIR. As variacdes tipicas dos parametros
do vento solar em fungéo do tempo em 1UA sdo mostradas.
Fonte: Adaptado de Richardson (2004).

A Figura 1.15 mostra o sentido da componente x IMF apés trés rotacoes
solares, medidas pelo satélite IMP-1, cujo lancamento foi no dia 27 de
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novembro de 1963. Em cada um dos quatro setores € evidente a
predominancia de uma polaridade. Quando a Terra passava de uma regiao
contendo certa polaridade para outra, era dito haver uma passagem pela
fronteira de setor. Ocorrem normalmente entre 2 a 4 cruzamentos de fronteira
de setor por rotacdo solar. Durante a mudanca de polaridade podia-se medir
uma tempestade geomagnética, como apontado no exemplo da dia 2 de
dezembro na Figura 1.15. Atualmente sabe-se que em locais de baixas
latitudes heliosféricas, na regido da ecliptica, existe uma lamina de corrente

heliosférica (HCS) separando as polaridades opostas do IMF.
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Figura 1.15 - Medidas da direcdo da componente x do IMF realizadas pela
espagonave IMP-1, langcada em 27 de novembro de 1963, exibindo

setores de polaridades em diregdo ao Sol (-) ou para fora do Sol (+),
durante trés rotacdes solares.
Fonte: Wilcox e Ness (1965).
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A HCS é relativamente plana no minimo solar, quando o angulo entre o eixo de
dipolo magnético do sol e o eixo de rotagédo solar (conhecido como tilt-angle) é
pequeno (ilustracdo inferior da Figura 1.16a). Porém, conforme o ciclo vai
avancando e a configuracao dipolar vai desaparecendo (ilustracdo superior da
Figura 1.16a), a HCS adquire ondulacées que se estendem a heliolatitudes de
até 70° durante 0 maximo solar, formando uma configuragdo chamada de “saia
de bailarina”, Figura 1.16b. CMEs frequentemente rompem temporariamente o
padrdo de background da HCS, mas as vezes as mudangas sdo permanentes”.
Outro fato importante é que a polaridade do IMF reverte em cada maximo solar,
originando uma periodicidade para o fenébmeno de 22 anos. Em periodos de
minimo solar a polaridade ¢é dita ser positiva (A>0) quando as linhas de campo
magnético sado divergentes no hemisfério norte solar, e no caso da polaridade
negativa (A<0), as linhas sao divergentes no hemisfério sul, Figura 1.17
(DULDIG, 1994; ECHER, 2005a; OKASAKI, 2008b). Portanto, as estruturas de
setores na verdade indicam a posicdo da Terra acima ou abaixo da HCS e
durante os cruzamentos de setor, a Terra esta atravessando a HCS.

Figura 1.16 — (a) Variagao temporal na inclinagao do tilt-angle (Fonte: Gosling e Pizzo,
1999). (b) Configuracao da HCS no vento solar relativo a um significante
valor de tilt-angle.

Fonte: http://wso.stanford.edu/qgifs/HCS.html.

® Referéncia: http://wso.stanford.edu/gifs/HCS.html
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Figura 1.17 — Esquema indicando a estrutura do campo magnético solar em (a)
épocas de minimo solar com A>0, (b) no maximo solar e (¢) no minimo
solar com A<0. Regides vermelhas e azuis indicam que o campo
magnético aponta para dentro e para fora do Sol, respectivamente.
Durante os minimos, a HCS formada na regido equatorial separa os dois
hemisférios com polaridade oposta.

Fonte: Okasaki (2008).

A polaridade do setor pode ser definida a partir do angulo ¢, que representa o
angulo no plano x-y da projecao do vetor IMF (ECHER, 2005a), sendo
calculado por:

@ = arctg % (1.1)
y

Na Equacgédo 1.1, os componentes do campo estdo em coordenadas GSE.
Quando este angulo estiver entre 90-180° tem-se o setor A (away — longe do
Sol), entre 270°-360° tem-se o setor T (foward — para o Sol) e nos angulos

intermediarios tem-se indefinicao de setor (ECHER, 2005a).

Conforme exibido no painel inferior na Figura 1.16a, a HCS esta embebida no
denso vento solar lento que emerge do cinturdo de streamers (regido de baixas
latitudes solares onde ocorrem os helmet streamers). Assim, uma fronteira de
setor pode estar presente no vento solar lento que precede uma CIR, ou pode
estar incorporada dentro da CIR junto com o vento solar lento (RICHARDSON,
2004).
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A Figura 1.18 mostra dados obtidos do satélite ACE (Advanced Composition
Explorer) referentes, de cima para baixo, a temperatura de prétons T (x10°K), a
velocidade do vento solar V (km/s), a densidade de prétons N (1/cm3), o
médulo do IMF |B| (nT) e o angulo ¢ (dado em graus), indicando a dire¢do do
vetor IMF no plano x-y em coordenadas GSE, para o evento de proto-CIR
ocorrido no intervalo de 3 a 5 de Marco de 2002. O intervalo corresponde ao
dia do ano (DOY — Day of year) 62 a 64 de 2002. As linhas verticais
pontilhadas delimitam a ocorréncia da proto-CIR. Nos painéis podem-se
identificar as caracteristicas de cada parametro que indicam a existéncia de
uma CIR. A primeira linha vertical mostra uma descontinuidade no |B],
coincidindo com um subito decréscimo na densidade. A regidao a frente desta
linha é a regiao de feixes lentos do vento solar, possuindo pressao e densidade
altas devido a compressao dos feixes lentos pelos feixes rapidos, os quais, por
sua vez, sao identificados apds a segunda linha vertical. Entre ambas as linhas
tém-se a regidao de interacdo dos feixes. No painel inferior percebe-se um
cruzamento de setor exatamente no inicio da regido de interagdo, que é onde
ocorre a troca da posicdo de @, passando da regidao de 270°-360° para 90°-
1809, (DA SILVA, 2004).

28



1
63.5
DOY (2002}

Figura 1.18 — Dados do meio interplanetario medidos pela espagonave ACE
mostrando a ocorréncia de uma proto-CIR (limitada pelas linhas
pontilhadas verticais), no intervalo de 3-5 de marco de 2002.

1.3.4. Eventos de prétons solares

Nos eventos de prétons solares (Solar Energetic Protons - SEP) ocorre liberacao
de grande quantidade de prétons de alta energia (da ordem de MeV) que
ocasionalmente acompanham os flares e as CME. Prétons suficientemente
energéticos, com energias acima de um bilhdo de elétrons-volt (1 GeV),
interagem com o0s nucleos de atomos de nitrogénio e de oxigénio da atmosfera,
gerando néutron. Uma “chuva” de néutrons atinge a superficie terrestre
produzindo o aumento da intensidade de raios cdésmicos ao nivel do solo
(Ground Level Enhacement - GLE) (ODENWALD, GRENN 2008).
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2 RAIOS COSMICOS
2.1. Descoberta

No inicio do século XX um fendmeno bastante intrigante para os cientistas era
o fato de que um eletroscédpio carregado, mesmo que bem isolado com
espessas placas de chumbo, gradualmente se descarregava, indicando que
alguma radiacao bastante penetrante seria capaz de atravessar os obstaculos
de chumbo. A primeira interpretacao para explicar tal fenébmeno foi atribuida a
raios que eram emanados da crosta terrestre devido as substancias
radioativas. Testou-se essa hip6tese lancando um eletroscépio a bordo de um
baldo a altitude de 5 Km. Notou-se que o eletroscopio se descarregava mais
rapidamente nessa altitude e que a taxa de ionizacdo da atmosfera aumentava
(MURSULA; USOSKIN, 2003).

Mostrou-se que a maior parte da misteriosa radiacdo nao era originada no Sol,
pois as taxas de ionizagdo da atmosfera numa mesma altitude eram similares
tanto de dia quanto a noite. Na época, os raios gama eram conhecidos como a
radiacdo de maior poder de penetracdo. Assim, um nome que oS cientistas
consideraram adequado para a radiacao de origem extra-solar foi o de “Raios

Cosmicos”.

Pesquisas no final da década de 1920 concluiram que os RC n&o consistiam
apenas de radiacao eletromagnética, como erroneamente sugere 0 nome, mas
sao constituidos em sua grande maioria por atomos ionizados como, por
exemplo, prétons, nucleos de Hélio (particulas alfa) ou ndcleos de elementos
mais pesados. As particulas sdo produzidas e aceleradas por diferentes fontes,
tais como: o Sol, outras estrelas, supernovas e suas remanescentes, estrelas
de néutrons, buracos negros, etc (MURSULA; USOSKIN, 2003).
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2.2. Classificacao

As particulas que estdo no espaco e nao atingiram a atmosfera superior da
Terra sdao denominadas raios cosmicos primarios. Os raios cdsmicos
secundarios, por sua vez, sao gerados durante a colisdo das particulas
primarias com os constituintes atmosféricos, geralmente moléculas de
nitrogénio ou oxigénio (WADA; MURAKAMI, 1988).

E comum separar os raios cdsmicos primarios em trés categorias:

- Raios Cosmicos Galacticos (RCG) originam-se fora do sistema solar. Cerca
de 90% dos RCG sao protons, 7 — 10 % sao nucleos de He e em torno de 1%
sao nucleos de elementos mais pesados. Fazem parte da classe dos RC mais
energéticos, com a energia das particulas estendendo-se de 10° elétrons-volt
(ou 1 GeV) até 102" eV (dezenas de Joules). Na literatura, é comum que os
RCG sejam referidos apenas como raios césmicos. Uma das questbes que
permaneceu sem resposta por muitas décadas era a de qual fenbmeno seria
capaz de acelerar particulas no espaco intergalactico a velocidades quase
luminais, alcancando energias varias ordens de grandeza superior ao mais
potente acelerador de particulas ja construido na Terra. Esse enigma vem
sendo solucionado pelos pesquisadores da colaboragcdo internacional do
observatério Pierre Auger, localizado nos pampas argentinos. As pesquisas
oriundas desta colaboracdo internacional conferem as Galaxias com Nucleo
Ativo (que contém buracos negros) o titulo de fortes candidatas a fontes de
raios cdsmicos galacticos de ultra alta energia (ABRAHAM et al., 2007).

- Raios Cosmicos Solares (RCS) sado gerados e acelerados principalmente a
partir de fendmenos solares transientes, tais como explosdes solares (flares)
ejecdes de massa coronal (CMEs) e choques no meio interplanetario. Os RCS
podem alcancar energias de alguns GeV em fenémenos que liberam proétons
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solares energéticos causando eventos ao nivel do solo (GLE) ou seja, um
significante e abrupto aumento na contagem de RC secundarios em detectores
de superficie (ODENWALD, GRENN 2008). A composicao dos RCS é similar a
dos RCG.

- Raios Césmicos Anémalos (RCA) originam-se no espaco interestelar além
da heliopausa. Uma das principais caracteristicas que tornam os RCA diferente
dos RCG e RCS é sua composicao, contendo, por exemplo, mais hélio do que
prétons e muito mais oxigénio do que carbono. Uma ilustracdo esquematica da
formacao dos RCA é mostrada na Figura 2.1. Os RCA surgem inicialmente de
atomos neutros que adentram a heliosfera mediante 0 movimento do Sistema
Solar no meio interestelar (MIE). Em cerca de 1-3 unidades astronémicas (UA),
0s atomos neutros tornam-se uma vez ionizados ou por fotoionizacdo pelos
fétons de ultravioleta, ou por troca de carga em colisées com prétons do vento
solar. Ao tornarem-se carregados, 0 campo magnético interplanetario
(Interplanetary Magnetic Field - IMF) os arrasta junto com o fluxo ascendente
do vento solar até a regidao do choque terminal (entre 70 - 100 UA). Os ions
ganham energia devido a curvatura do campo magnético do choque terminal,
tracando um movimento espiralado com raio cada vez maior (devido ao
aumento da velocidade), como é mostrado na espiral tracejada na Figura 2.1.
Entdo, sdo acelerados desde energias usuais do vento solar, em torno de
1KeV/nucleon, para energias da ordem de dezenas de MeV/nucleon, até
escaparem da regido do choque terminal. Algumas particulas sao difundidas
para o interior da heliosfera e podem ser medidas nas vizinhancas da Terra
(MURSULA; USOSKIN, 2003).
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Figura 2.1 - Vista esquematica da formagdo dos Raios Cosmicos AnGmalos na
Heliosfera.
Fonte: Schwenn (2011).

Ao introduzir o assunto sobre raios césmicos primarios, € comum apresentar o
espectro de energia do fluxo destas particulas, que é apresentado na Figura
2.2, onde as energias dos RC primarios variam de 10® eV a 10?" eV e,

conforme aumenta a energia da particula, mais rara é sua incidéncia na Terra.

A quantidade relativa dos fluxos de RCG e RCS para diferentes energias
dessas particulas € mostrada na Figura 2.3. Em altas energias (acima de
alguns GeV), os RCG correspondem a parte dominante do fluxo dos RC (com
maior incidéncia), mostrando uma anticorrelacdo com a atividade solar. Em
baixas energias (inferior a algumas centenas de MeV ), os RCS dominam o
fluxo global de RC. Na faixa de energia entre algumas centenas de MeV e
alguns GeV, tanto os RCG quanto os RCS podem dominar o espectro de

energia.
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Figura 2.2 — Espectro de energia do fluxo de raios cdésmicos mostrando que quanto

mais energética for uma particula mais rara é sua detecgao na superficie
da Terra.

Fonte: Adaptado de Duldig (2006).
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Figura 2.3 — Espectros de energia mostrando a comparacao entre os fluxos de RCS
(linha pontilhada) e RCG (linha continua).
Fonte: modificado de Mursula & Usoskin, 2003.
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2.3. Chuveiro Cosmico

Quando particulas de raios cosmicos primarios atingem o topo da atmosfera
terrestre, por meio das colisbes, reacdes nucleares fazem com que um
conjunto de varias particulas secundarias seja gerado, dando inicio a um
processo conhecido por “Chuveiro Césmico”, descoberto em 1930 pelo fisico
francés Pierre Victor Auger. Como as particulas primarias possuem energias
relativisticas, a maioria das particulas secundarias propaga-se
aproximadamente na mesma direcdo em que a componente primaria se
deslocava antes da colisdo e o numero de particulas secundarias formadas
cresce com o aumento da energia da particula primaria (GRIEDER, 2001; DA
SILVA, 2005).

Um esquema das particulas geradas no chuveiro césmico € apresentado na
Figura 2.4, onde nota-se a quebra do primario em trés tipos diferentes de RC
secundarios: a componente de baixa energia, conhecida como Componente
Eletromagnética (composta basicamente por radiacdo eletromagnética,
elétrons e positrons); a componente de energia intermedidria, denominada
Componente Nuclebnica (formada principalmente de néutrons e prétons) e a

componente de alta energia, chamada Componente Méson-Muébnica.

Os RC primarios com energia menor do que 1 GeV dificilmente produzem
particulas secundarias capazes de alcancar a superficie terrestre em nivel do
mar, devido a perdas por ionizacdo e eventuais absorcbées na atmosfera
(Duldig, 1994). Das particulas secundarias, destacam-se os néutrons e 0s
muons, muitas vezes para fins de estudos geofisicos, pois estao entre as que
atingem a superficie terrestre em maior quantidade e frequéncia. O muon é
uma particula elementar e pode ser visto como o “primo pesado” do elétron,
pois contém as mesmas caracteristicas basicas do elétron (como carga
negativa), possuindo cerca de 200 vezes a massa de um elétron (ALVES;
LUIZ, 1998).
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Figura 2.4 - Diagrama esquematico de um chuveiro césmico gerado na atmosfera
terrestre.
Fonte: Da Silva (2005).

Os detectores de RC secundarios mais utilizados atualmente para estudos de
Geofisica Espacial sdo os monitores de néutrons e os detectores de muons.
Como os muons mantém aproximadamente a mesma direcao de chegada das
particulas primarias, € comum existirem telescépios multidirecionais do fluxo de
muons. Os monitores de néutrons detectam particulas desde a mais baixa
energia acessivel a estacdes de solo ( ~ 1 GeV) até aproximadamente 50 GeV.
Detectores de muons de superficie possuem respostas significativas desde
aproximadamente 10 GeV até varias centenas de GeV, e detectores de muons
subterrdneos podem observar particulas com energias acima de 1000 GeV
(Duldig, 2000).
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2.4. Rigidez de Corte Geomagnética

A trajetéria de um raio césmico é afetada pela distribuicio dos campos
magnéticos gerados, e.g., por estrelas e por planetas. Embora seja util para
comparagado com outros ramos da Astrofisica ou Fisica de radiagdes, energia
nao é a unidade de referéncia mais apropriada em estudos de propagacao de
uma particula carregada na presenca de um campo magnético. A unidade mais

usual é a rigidez magnética.

Seja a energia total E de uma particula relativistica dada pela equacao (2.1)
E=my’y, (2.1)

onde c¢ € a velocidade da luz no vacuo, m,a massa de repouso da particula e

y=1/1-v*/c*)"* o fator adimensional de correcdo relativistica. O momentum
p daparticula é p=myvy. Conforme a velocidade v da particula tende para a
velocidade da luz ¢ a energia total tende ao produto pc. A rigidez magnética

Ry, ou momento normalizado por unidade de carga de uma particula, é a
medida de sua resisténcia a uma forca magnética que a deflete de uma
trajetdria retilinea (JURSA, 1965), e é definida pela equacao (2.2):

R, =pclq

R, =mycy/q, (2.2)

em que ¢ € a carga da particula. Se pc é dada em unidades de elétron-volt, a

unidade de Ry passa a ser o Volt. Considerando-se as equacgées (2.1) e (2.2),

pode-se escrever a rigidez como
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Seja a forca magnética F dada por
F=qvXB, (2.4)

onde B é vetor campo magnético externo. O raio de giro r de uma particula

que move-se perpendicularmente a B é descrito pela relacao:

ou ainda
r=—"
Be - (2.5)

Rearranjando as equagdes (2.2) e (2.5), obtém-se

r=—r- (2.6)

onde r € dado em termos de unidade astrondmica, B em nanotesla (nT) e Rem
GV.

Escolhendo-se valores arbitrarios de energia para um préton (g=1eV)

submetido a um campo magnético de médulo 5 nT e utilizando as equacdes

acima se produz a Tabela 2.1.
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Tabela 2.1 — Rigidez magnética e raio de giro de um préton para diferentes energias.

Energia (GeV) Velocidade Rigidez (GV) | Raio de Giro (UA)
1 0,35¢ 0,35 0,001
2 0,88¢ 1,76 0,007
3 0,95¢ 2,85 0,011
5 0,98c¢ 4,90 0,020
10 0,996¢ 9,96 0,040
100 0,99996 ¢ 99,996 0,40

Fonte: Duldig (1994).

Interpretando as informacdes da Tabela 2.1, percebe-se que a rigidez
magnética e a energia de um préton possuem quase 0 mesmo valor numérico
para energias acima de 2 GeV e que quanto maior a rigidez de uma particula,
maior sera seu raio de giro quando submetida a um campo magnético externo
(DULDIG, 1994).

Devido a configuracdo dipolar do campo geomagnético, a incidéncia na
superficie terrestre dos raios césmicos secundarios € maior nos polos do que
no equador, pois a trajetdria dessas particulas tende a se alinhar com as linhas
do campo geomagnético, como mostrado na Figura 2.5.

Para se avaliar a incidéncia de raios césmicos secundarios de acordo com a
regiao da Terra, deve-se consultar a rigidez de corte vertical geomagnética
(Vcr) do local (cuja unidade é também Volt). Define-se a Vcr de determinado
local como a minima rigidez magnética que um RC primario deve possuir de
modo que suas particulas secundarias atinjam a superficie. Assim, numa
regidao equatorial, cuja rigidez de corte é cerca de 15 GV, particulas
secundarias somente alcancarao a superficie se a primaria possuir energia de
no minimo 15 GeV. Um mapa das rigidezes de corte da Terra em funcao da
latitude e longitude € mostrado na Figura 2.6.
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Figura 2.5 — Movimento de particulas carregadas no campo magnético terrestre.
Fonte: Alonso e Finn (1972).

Figura 2.6 — Mapa das rigidezes de corte vertical magnética (em GV) da Terra.
Fonte: www.seutest.com/RigidityCutoffMap.jpg.
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3 MODULACAO NO FLUXO DOS RAIOS COSMICOS

Quando os RCG entram na heliosfera eles sofrem convec¢cdo com o vento
solar para longe do Sol. Durante este processo o vento solar se expande,
resultando em um esfriamento adiabatico (desaceleracao). Contudo, os raios
césmicos sao também acelerados em regides de compressdao ou em choques
via aceleracédo de Fermi. As irregularidades no IMF espalham estas particulas
de forma que elas percorrem um caminho aleatério difusivo ao longo e através
das linhas de campo magnético. Os raios cosmicos podem também
experimentar movimentos de deriva devido ao gradiente e curvatura do IMF ou
qualquer variacao abrupta na dire¢do do campo, tal como na lamina de
corrente heliosférica (HCS) (DA SILVA, 2006).

A teoria da modulacao solar é bem desenvolvida atualmente, embora todos os
detalhes ainda nao sao totalmente compreendidos. Os estudos das complexas
modulagdes sofridas pelos RC na heliosfera, descritos no paragrafo anterior
sd0 baseados na teoria de transporte dos RC, sugerido por Parker® (1965),

cuja equacao de transporte é escrita como segue.

of _ 1 of
=V Vf=<vp > Vf+ V- (K& Vf) + (V- V) x vl CR)

onde f(r,R,t) é a funcao de distribuicdo dos raios cosmicos; r é o vetor
posicao, R, € a rigidez da particula (ver Equacéo 2.2), t é o tempo, V é a
velocidade do vento solar, vp € a velocidade de deriva (drift) das particulas e K
é o tensor de difusdo, o qual pode ser separado em uma parte simétrica K®e
uma parte antissimétrica K®. Cada termo da equacdo 3.1 descreve um

processo fisico separadamente:

® Lembrando-se que Parker também foi responsavel pelo modelo inicial do vento solar,
deduzido por ele em 1958.

43



O termo do lado esquerdo é a variacao da funcao de distribuicdo com o
tempo;

O primeiro termo do lado direito descreve a conveccao das particulas
devido ao vento solar;

O segundo termo caracteriza a velocidade de deriva das particulas no

IMF, onde < vp > representa a soma das derivas de gradiente e de

curvatura, sendo expressa pela equacgao 3.2.

onde v é a velocidade da particula e p seu momentum.

O terceiro termo € relativo a difusdo das particulas entre as
irregularidades no IMF. O tensor difusdo pode ser escrito da seguinte

forma:
k” 0 0
K=(0 k, k;|=K®4+K® (3.3)
0 _kT kJ_

Na parte simétrica do tensor de difusdo estdo os coeficientes de difusao
paralelo (x;) e perpendicular (x;) ao campo magnético. O termo
antissimétrico, que contém o coeficiente transversal k, esta relacionado

a velocidade de deriva da particula < vp > por meio da relacao
B
(vp) = V x K& ‘B (3.4)

O quarto termo esta associado a desaceleracao adiabatica no vento
solar que se expande a medida que se afasta do Sol.
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A equacao de transporte é complicada, sendo resolvida analiticamente apenas
em situagdes idealizadas. Usualmente é solucionada numericamente iniciando-
se a partir de um modelo do espectro interplanetario das particulas de raios
césmicos galacticos na fronteira externa da heliofera. Os parametros de
modulacdo sao determinados pelo ajuste do modelo aos dados experimentais
(MURSULA; USOSKIN, 2003; DA SILVA, 2010; OKASAKI, 2008).

Sozinhos ou misturados, os processos de modulacdo no fluxo de raios
césmicos sao responsaveis por interessantes periodicidades nos dados dessas
particulas. E comum se encontrar o termo quase-periodicidades, indicando que
as oscilacbes ndo sao constantes. Nas préximas secdes sao apresentadas
algumas das principais quase-periodicidades conhecidas de curto prazo,
englobando variagdes de duracdo diaria até da ordem de um ciclo solar. E
dado enfoque aqueles periodos obtidos a partir de observacdes do Protétipo do
Detector Multidirecional de Muons de Sao Martinho da Serra. Na ultima secao,
3.3, é apresentada uma concisa descricao das periodicidades de longo prazo.

3.1. Variacoes terrestres no fluxo de raios césmicos

Os tipos de variac6es de origem terrestre na intensidade dos raios cosmicos
sao resumidos na Tabela 3.1. Conforme apresentado na tabela, os efeitos
meteorolégicos desempenham um importante papel na modulacao terrestre no
fluxo de raios cosmicos secundarios. Apo6s serem geradas no chuveiro
atmosférico, com um pico de producdo a uma altitude de cerca de 16 Km no
caso dos muons, o fluxo de particulas secundarias fica a mercé de variaveis
atmosféricas como temperatura e pressao, afetando-se assim sua deteccao (ou

néo) na superficie.

No Capitulo 5.1 é comentado mais sobre o efeito atmosférico, sendo mostrados
resultados da correcao atmosférica nos dados do PDMM.
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Tabela 3.1 — Variag6es de origem terrestre na intensidade de RC.

Fonte: Mursula e Usoskin (2003).

3.2. Variacoes extraterrestres

A Tabela 3.2 mostra uma sintese das principais variacbes observadas em
dados de raios cosmicos devido a efeitos extraterrestres.

3.2.1. Ciclos de 11 e 22 anos

E bem conhecida a anticorrelacdo entre o ciclo de manchas solares de 11 anos
e dados de RC secundarios observados por monitores de néutrons, como é
apresentado na Figura 3.1. Basicamente, durante periodos de maxima
atividade solar o campo magnético interplanetario e a convecgao do vento solar
sdo em média mais intensos, havendo também um maior numero de estruturas

interplanetarias (como ICMEs e choques), que contribuem para bloquearem
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e/ou desviarem mais efetivamente os RC Galaticos na heliosfera se

comparados com épocas de minima atividade (Kane, 1957; Kudela, 2009).

Tabela 3.2 — Resumo das principais variagdes no fluxo de RC devido a efeitos fora do
ambiente terrestre.

Fonte: Mursula e Usoskin (2003).

Também pode se perceber na Figura 3.1 uma variacdo de 22 anos nos dados
de RC. Tal variagdo é marcada pela existéncia de picos agudos e achatados
(platd). A existéncia dessa periodicidade esta associada ao ciclo de variagao de
22-anos da polaridade (A) do campo magnético solar. Conforme mostrado na

pvc

Equacéo (3.2) [vp = o

(B~2V x B + B~*B x VB?)], uma particula carregada na

heliosfera pode ter seu movimento governado de acordo com a curvatura e/ou
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gradiente do vetor campo magnético B. Em adicdo as derivas de gradiente e
curvatura, ha a deriva na lamina de corrente heliosférica vpycs (STRAUSS et

al., 2012), como mostrado na Figura 3.2.
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Figura 3.1 - llustragdo mostrando a anticorrelacdo mantida entre a contagem média de
27 dias de raios cosmicos medido pelo monitor de néutrons de Thule e o
nuamero de manchas solares para os 4 ultimos ciclos solares, juntamente
com a polaridade solar A de cada ciclo.

Fonte: http://neutronm.bartol.udel.edu/~pyle/modplotth.qif

Uma particula positiva ao ultrapassar a HCS, passando para uma regido de
campo magneético de polaridade oposta, tem seu movimento alterado. Devida a
configuragdo das quantidades vetoriais atuantes no sistema, o centro de giro
de particula desloca-se na direcao da HCS com sentido dependente do sinal da
carga da particula, caracterizando assim a direcdo da velocidade de deriva. No

caso da F|gura 32, VD,HCS = —Vp,HCS X.
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Figura 3.2 — Esquema da deriva de uma particula positiva na HCS.
Fonte: Modificado de Mursula e Usoskin (2003).

Assim, na formulacdo de deriva da modulacdo de raios césmicos, particulas
positivamente carregadas majoritariamente adentram a heliosfera pelas
direcbes dos poélos solares durante ciclos de polaridade positiva (A>0). Nesse
periodo é esperado que os RC que vém na direcdo do Sol sejam menos
afetados, ou por efeitos de deriva associados com um aumento no declive do
angulo dipolar no inicio da atividade solar (em ciclos impares) ou por difusdo
associada com o aumento da ocorréncia de CMEs. As ejecdes sao confinadas
em regides do equador solar no inicio do ciclo de 11 anos e aparecem em mais
altas latitudes no decorrer do ciclo conforme o cinturdo de feixes (streamer
belts) na base da HCS move-se em direcao aos poélos. No inicio de ciclos pares
(A<0), quando raios cosmicos aproximam-se do Sol ao longo da HCS, eles sao
afetados pela ocorréncia de CMEs de baixa latitude, ocorrendo uma “filtragem”
das particulas mais energéticas, medidas na superficie da Terra, ocasionando
0 pico pontiagudo em épocas de A<O (CLIVER; LING, 2001, e referéncias do
mesmo). A Figura 3.3 exemplifica o efeito da reversédo de polaridade do campo
magnético solar nas derivas nos raios césmicos ao entrarem na heliosfera. A
trajetoria das particulas é identificada por setas de cor vermelha, enquanto que
as direcoes das derivas por setas de cor azul. A seta preta indica a direcao de

aumento do VB, conforme aproxima-se do Sol.
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Figura 3.3 — llustragdo das trajetérias de derivas de RCG (em linhas vermelhas) no
plano meridional da heliosfera nos casos de (a) A>0 e (b) A<0. RCG
entram na heliosfera mais facilmente ao longo da HCS e saem via pélos
em épocas de A<0. Em épocas de A>0 o fluxo é revertido, com particulas
entrando sobre os poélos e saindo ao longo da HCS. A dire¢ao das derivas
€ identificada pelas setas azuis.

Fonte: Okasaki (2008).

3.2.2. Decréscimo de Forbush

Além de variagOes periddicas no fluxo de RC, existem variagdes esporadicas
associadas a eventos transientes ocorridos no vento solar. Subitos
decréscimos na contagem de dados de superficie de RC secundarios que
duram até cerca de uma semana foram primeiros observados por Scott E.
Forbush em 1937 usando camaras de ionizagdo. Porém, foi apenas no inicio
dos anos 1950 que John A. Simpson, usando monitores de néutrons, mostrou
estar no meio interplanetario a causa dos decréscimos (CANE, 2000).

Um dos modelos mais aceitos para explicar o mecanismo dos decréscimos foi
sugerido por Cane (1988). A Figura 3.4 ilustra o processo em que uma ICME
(Interplanetary CME) “achatada”, precedida por uma onda de choque,
comprime as linhas de campo magnético, acarretando numa barreira mais
eficiente aos RCG que sao desviados e espalhados por tal estrutura. As linhas
de campo dentro da ejecdo podem ser fechadas ou enroscadas através dessa

estrutura e ainda nao se sabe se estao conectadas ao Sol.
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Figura 3.4 — Esquema que ilustra o modelo de decréscimo de Forbush causado por
um choque seguido de uma ejecao de plasma, proposto por Cane (1988).
Fonte: Adaptacao de Cane (1988).

Os perfis desses decréscimos nao recorrentes apresentam uma fase de “subito
ataque” ocasionado pelo choque, alcancando a maxima depressdo em cerca
de 1 dia e uma fase de recuperacao gradual. O caso em que a Terra é atingida
pelo choque e sua correspondente ICME recebe o nome de decréscimo de
Forbush classico, conforme € demonstrado no grafico da Figura 3.5.

E usual que a Terra seja atingida apenas pelo choque interplanetario, pois o
choque possui uma extensao espacial maior do que a estrutura interplanetaria
que lhe deu origem. Se o choque e sua correspondente estrutura (uma ICME,
por exemplo) passam pela Terra, o perfil da intensidade de raios cosmicos
observado num monitor de neutros é semelhante aquele do caminho A da
Figura 3.6. O caminho B mostra a Terra sendo atingida apenas pelo choque e 0
respectivo perfil da intensidade de néutrons. As posicées T+ e T, representam o
inicio e o fim da ICME. “Ej” marca o inicio da ICME no perfil de RC do caminho
A. Em ambos os perfis, os graficos mostram o momento em que é medido o

choque, designado por “C”.
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Figura 3.5 - Classico decréscimo de Forbush registrado por trés monitores de néutrons
(DeepRiver, Mt. Wellington, Kerguelen) em meados de julho de 1982.
Fonte: Cane, 2000.

1T
pars

1 e
N

2 Choque

)

Sol
Figura 3.6 - Os perfis de intensidade de raios cosmicos observados em um monitor de
néutron enquanto a Terra é atingida pelo choque e sua correspondente
ICME (caminho A) e enquanto a Terra é atingida apenas pelo choque

(caminho B).
Fonte: Cane, 2000.
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3.2.3. Variacao de 27 dias e seus harménicos

O periodo médio de rotagdo solar em torno de 27 dias € responsavel por
conferir essa recorréncia a varios dados que sao afetados pela atividade solar.
Com os raios césmicos, a variacdo nos dados associado a atividade solar é
conhecida desde a década de 1950 (KANE, 1954; KANE, 1957; KUDELA,
2009).

De acordo com a distribuicao das estruturas magnéticas no disco solar, podem
surgir periodicidades com valores submultiplos de 27 dias (como 9 e 13,5 dias),
conhecidos como harménicos da rotagdo solar. Um exemplo de “ativadores” da
periodicidade de 13,5 dias € devido a existéncia de 2 feixes do vento solar
rapido (high speed solar wind streams - HSS) originarios de buracos coronais
com uma separacao longitudinal de cerca de 180°. A variacdo de 9 dias, por
sua vez, estaria relacionada a trés HSS com uma separacao de 120° entre si.

Segundo Valdez-Galicia e Dorman (1997), os modelos qualitativos propéem
que a variagdo de 27 dias e seus harmbnicos podem ser causados
basicamente por pelo menos duas fontes: as caracteristicas estaveis da
atividade solar que permanecem por mais do que uma rotacdo solar ou a

modulacdo implicada pela variacao da posicao da HCS.

Embora ndo tenham usados dados de raios cosmicos, Mursula e Zieger (1996)
(e referéncias do artigo) fizeram uma analise detalhada da ocorréncia da
periodicidade de 13,5 dias em variaveis da cromosfera solar, do vento solar
préximo a Terra, do campo magnético interplanetario e da atividade
geomagnética durante os ciclos 20, 21 e 22. Algumas das conclusdes foram
que 13,5 dias é uma “quase-periodicidade”, de modo a nao aparecer
constantemente, e cuja amplitude varia consideravelmente com o tempo,
atingindo ocasionalmente valores maiores que a recorréncia de 27 dias. No
caso de observacbes heliosféricas e geomagnética, intervalos com alta
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amplitude da periodicidade de 13,5 dias sdo devidos a ocorréncia em 1 UA de
dois HSS por rotagédo solar. Os autores verificaram, conforme previsto pelo
modelo de dipolo solar inclinado (tilted solar dipole model), que as estruturas de
dois feixes aparecem se a HCS ¢ suficientemente achatada e o eixo de dipolo
€ inclinado em relagdo ao eixo de rotagdo solar. Para cada um dos 3 ciclos
solares investigados, as maiores estruturas de dois HSS foram encontradas
durante a fase descendente. Por outro lado, os principais ativadores da
periodicidade de 13,5 dias das variaveis solares, as quais sao devidas a duas
regides solares ativas separadas aproximadamente por 180°, tendem a ocorrer
ao redor do maximo solar (MURSULA; ZIEGER, 1996).

3.3. Outras periodicidades

Além das periodicidades de curto prazo, existem diversas outras oscilagdes no
fluxo de raios césmicos, de médio e longo prazo, com ordem de até milhares
de anos. Detecgao direta do fluxo de raios césmicos tem sido registrada por
meio das cameras de ionizagdo, desde a década de 1930 (MURSULA;
USOSKIN; 2003). Com os dados provenientes de tais medidas € possivel
medir periodicidades apenas da ordem de um século. O estudo dos is6topos
cosmogénicos (ou radionuclideos cosmogénicos, ou ainda cosmonuclideos)
atua como um recurso a limitagdo de medidas diretas do fluxo dos raios
cosmicos. Mediante a colisdo com os nucleos de atomos na atmosfera, as
particulas de RC secundarios produzem reacdes de espalhamento que dao
origem a varios is6topos de distintas meias-vidas, podendo ser observados em
diversos materiais. As fontes de dados “paleocésmicos” sdo as taxas de
producédo desses is6topos, como, por exemplo: '*C (meia-vida de Ty = 1,37 x
108 anos) encontrado em anéis de arvores e outros materiais biolégicos; **Ti
(Ty/, = 63 anos) em meteoritos; '°Be (Ty/, = 1,39 x 10° anos) e nitratos em
nacleos de gelo (KUDELA, 2009). Dentre os principais fenémenos
responsaveis pela variagcdo da taxa de producao dos is6topos cosmogénicos

sao efeitos meteorolégicos, atividade solar e o campo geomagnético. O
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presente status do conhecimento das variacées no fluxo de RCG dos ultimos

10.000 anos é sumarizado em McCracken (2009).

Anélises de poténcia espectral dos cosmonuclideos '°Be e '*C para os Ultimos
10 mil anos tém identificado a periodicidade na vizinhanga de 2300 anos, e a
ocorréncia dessa periodicidade em ambos conjunto de dados mostra que ela
ndao ocorre devido a efeitos meteorolégicos. Outro fendmeno que
provavelmente nao influéncia, é o efeito do campo dipolar geomagnético.
Registros dos cosmonuclideos mostram que curtos episédios de Grandes
Minimos’ como os minimos de Spérer (do ano 1450 a 1550), Maunder (1645-
1715) e Dalton (1790-1820) tém ocorrido em intervalos aproximados de 2330
anos nos ultimos 10 mil anos, com longos intervalos (de até 2000 anos) de
auséncia de Grandes Minimos. Ou seja, os dados cosmogénicos indicam que o
Sol tem exibido longos intervalos de alta atividade solar, de modo que os
periodos de baixa atividade, evidentes a partir dos registros de manchas
solares, sdao fenémenos relativamente incomuns mas repetitivos (DAMON;
SONNETT, 1991; MCCRACKEN; BEER, 2007)

Ha indicios também de periodicidades em raios césmicos da ordem de milhdes
de anos. O pesquisador israelense-americano Nir Joseph Shaviv argumenta
que nuclideos cosmogénicos em meteoritos de ferro fornecem evidéncias de
uma flutuagdo da intensidade RCG com uma periodicidade de
aproximadamente 150 milhdes de anos. Isto refletiria a passagem periédica do
sistema solar através de bracos espirais da galaxia. Na regiao dos bracos, as
taxas de formacéao de estrelas e de supernovas sdo mais altas, o que levaria a
um fluxo de RCG relativamente elevado. A presumida periodicidade de
~150 % 10° anos no fluxo de RCG tem sido associada também a existéncia das
“idades do gelo” na Terra, cuja ocorréncia seria devida a uma maior cobertura
global de nuvens durante épocas de alta intensidade de RCG (SHAVIV, 2003).

" Grandes Minimos sdo caracterizados por longos intervalos em que o nimero
meédio de manchas solares é relativamente baixo.
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4 DADOS E METODOLOGIA

4.1. Detectores de muons

Foi instalado no ano de 2001 o protétipo de um detector multidirecional de
muons (PDMM) de 4m2 de area de deteccado, localizado no Observatério
Espacial do Sul - OES/CRS/CCR/INPE — MCTI, (29,4°S, 53,8°W, 480 m a.n.m.,
Ver = 14 GV), no Municipio de Sdo Martinho da Serra, RS. O PDMM (e seu
sucessor, expandido para uma area de 28 m?) de Sao Martinho da Serra fazem
parte da Rede Global de Detectores (GMDN) de Muons, a qual comecou a
operar em 1992, fazendo observacdes nos dois hemisférios terrestres com
detectores multidirecionais instalados em Nagoya (Japao), Hobart (Australia) e
Kuwait, possuindo areas de deteccédo de 36 m2, 9 m2 e 9 m?, respectivamente.
Os detectores de Sdo Martinho da Serra e Kuwait foram instalados com o
intuito de cobrir uma lacuna na cobertura direcional da rede sobre as regides
do Oceano Atlantico e Europa (DA SILVA et al., 2004).

Exceto para a estacdo de Kuwait’, os outros detectores sdo idénticos,
diferenciando-se somente em suas areas de deteccao.

O PDMM era formado por duas camadas de 4 detectores, como mostra a
Figura 4.1. As camadas eram sustentadas por uma estrutura metalica e
intermediadas por uma camada de chumbo de alta pureza de 5 cm de
espessura, usada para absorver os componentes de mais baixa energia dos

raios cosmicos secundarios.

A Figura 4.2a exibe um esquema simplificado de um arranjo de 4 detectores
onde na por¢ao inferior da caixa metalica esta localizado um plastico cintilante
cujos atomos séo excitados durante a passagem de particulas de alta energia

(linha obliqua em azul claro representando a passagem de um muon). A

8 Informacbes sobre o hodoscopio de Kuwait pode ser verificada em Okasaki et al. (2008a).
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radiacao emitida é detectada e amplificada pela fotomultiplicadora (desenho em
formato de lampada na parte superior). Cada féton que inside na
fotomultiplicadora gerara aproximadamente 10° elétrons. Tal pulso elétrico
apoés sair da fotomultiplificadora € aumentado 300 vezes ao passar pelo circuito
amplificador (quadrado no topo de cada detector da Figura 4.2a).

A Figura 4.2b mostra um esboco da planta dos detectores contendo suas
dimensdes e exemplos de 3 trajetos de particulas que sdo contadas como
vindas da direcao norte (N), sul (S) e vertical (V). Somente sdo contados como
muons aquelas particulas que passam tanto por algum detector da camada
superior como por um detector da camada inferior, de forma a produzir pulsos
elétricos nos dois circuitos correspondentes. Se uma particula passar
(horizontalmente) apenas em uma das camadas, ela ndo sera contada pela
falta de correlacdo entre pulsos. A partir da configuracdo dos 8 detectores é
possivel obter 16 coincidéncias diferentes de pares de combinacao
(correlacdes). Como algumas coincidéncias sao repetidas, como, por exemplo,

as 4 combinacgds verticais, ha no total 9 direcdes diferentes de deteccéo.

Figura 4.1 - Foto do PDMM instalado no OES/CRS/CCR/INPE — MCTI mostrando em
azul as 8 caixas de sistemas detectores em duas camadas.
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Figura 4.2 — (a) Desenho mostrando as principais dispositivos internos de cada
detector do PDMM: o pléastico cintilante (na base), uma fotomultiplicadora
(lampada marrom na parte superior) e o circuito amplificador (quadrado
no topo). (b) Planta simplificada dos detectores mostrando as dimensdes
dos arranjos e as trajetdrias de muons vindos de 3 dire¢des distintas.

O PDMM funcionou até 2005, quando ocorreu sua expansao para um conjunto
de 56 detectores (28 na camada superior e 28 na inferior) com as
configuracdes similares ao do protbtipo, porém permitindo obter contagens em
13 direcbes diferentes.

Os dados gerados pelo PDMM possuiam a contagem das 9 direcbes e
medidas de pressdao atmosférica e temperatura da sala. A resolugdo temporal
desses dados era de 1 hora. Informacbes adicionais sobre o PDMM séao
apresentadas na Tabela 4.1, onde ha a contagem média horaria, o erro
estatistico (o) e a rigidez média (R, das particulas primarias, calculadas ao
usar a funcao de resposta dos muons atmosféricos as particulas primarias (DA
SILVA et al.,, 2004; MURAKAMI et al., 1979; LIN et al., 1995). As direcbes

assintéticas sao explicadas a seguir.
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Tabela 4.1 — Principais caracteristicas do PDMM.

Canal Direcional Con{agem ” R Direcdes assintéticas
média

10° (n™) (%) (GV) | Latitude (°N) | Latitude (°E)
Vertical (V) 39 0,16 53 22,6 330.4
Norte (N) 11 0,30 58 53 3253
Sul (S) 11 0,30 57 -48,3 347,2
Leste (E) 11 0,30 59 -10,7 358,5
Oeste (W) 11 0,46 56 29,1 298.,0
Nordeste (NE) 4,7 0,43 64 10,3 350,3
Noroeste (NW) 5.4 0,43 61 -0,9 299.,0
Sudeste (SE) 53 0,43 63 -30,6 11,2
Sudoeste (SW) 55 0,43 60 -56,8 304,0

Fonte: Da Silva et al. (2004) e Okasaki (2008).

Conforme discutido no capitulo anterior, uma particula primaria, antes de
penetrar a atmosfera terrestre, tem sua trajetéria desviada em pelo campo
geomagnético. Assim, é de interesse cientifico conhecer a direcao assintotica
de uma particula primaria, isto é, a direcao na qual a particula estava viajando
antes de ter sua trajetéria influenciada pelo campo magnético terrestre. A
Figura 4.3 mostra o mapa das direces assintdticas de cada canal direcional
dos detectores da GMDN baseados nos valores de R,. As linhas curvas do
mapa foram determinadas utilizando um cddigo de trajetéria de particulas
desenvolvido por Lin et al. (1995). Cada uma dessas linhas (através de cada
simbolo da direcdo de deteccao) representa o espalhamento das direcbes
assintéticas para particulas com rigidez entre Ry 1 € Roo que limita a energia
central em 80% da resposta de energia de cada canal direcional (DA SILVA,
2010). No esquema da Figura 4.4, as dire¢cdes que sao seguidas de numeros
(como W1 e E2) indicam que, quanto maior a numeragao, mais inclinada é a
direcdo. As direcoes da estacdo de Sao Martinho da Serra que sao
acompanhadas de numeros existem apenas no detector expandido, pois o

60



pequeno numero de detectores do protétipo ndo permitia medidas mais
inclinadas.

Figura 4.3 — Mapa das direcdes assintdticas do GMDN. Cada simbolo mostra a
direcdo assintética de cada canal direcional de cada estagdo, apos
corregdo para o efeito do desvio geomagnético. As trajetérias
correspondem ao espalhamento das diregbes assintéticas limitados na

regido de energia central em 80% da fungéo de resposta para cada canal
direcional.

Fonte: Okasaki et al. (2008a).
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Figura 4.4 — Esquema bidimensional dos detectores de muons mostrando as dire¢des
inclinadas como W2 e W3.
Fonte: Okasaki (2008b).

4.2. Monitores de néutrons e dados do meio interplanetario

Com o objetivo de comparar e investigar alguns resultados obtidos na
modulacdo do fluxo de muons foram utilizados dados de quatro estacbdes de
néutrons mantidos pelo ao Bartol Research Institute, da Delaware University
(EUA) juntamente com dados do meio interplanetario obtidos pela espaconave

Advanced Composition Explorer (ACE), cujas descricbes seguem abaixo.

e Monitores de néutrons
- McMurdo (Antartica, 77,9°S 166.6° E, Vcr=0,1GV)
- Thule (Groelandia, 76,5°N 68,7°W, V¢cr=2,08GV)
- Newark (Delaware, USA, 39,7°N 75,7° W, Vcr=2,08GV)
- South Pole (Antartica, 90° S, Vcr=1GV)®
A localizacdo dos monitores de néutrons pode ser conferida no mapa
da Figura 4.5, onde as estacbdes cujos dados foram utilizados estéao

marcadas em vermelho.

® Dados disponiveis em: http://neutronm.bartol.udel.edu/~pyle/bri table.html
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e ACE
Dados de campo magnético e parametros de plasma do vento solar
(velocidade, densidade e temperatura de prétons)'®. O ACE encontra-se
orbitando o ponto Lagrangeano L1, que é o local de equilibrio
gravitacional entre o Sol e a Terra, a cerca de 1,5 milhdes de
quildmetros do planeta, acompanhando o periodo de translacdo da
Terra, de modo a medir continuamente particulas do vento solar antes

delas chegarem a magnetosfera terrestre (STONE et al., 1998).

Figura 4.5 — Mapa mostrando a localizagdo das esta¢des de monitores de néutrons
utilizadas nesse trabalho.
Fonte: http://www.nmdb.eu/?g=node/138

Analisaram-se dados no intervalo de outubro de 2001 a outubro de 2002, pois
era o maior periodo com menos falhas (gaps) nos dados horarios de muons do
PDMM. Os poucos gaps nao causaram interferéncia, visto que as séries

temporais horarias foram convertidas em diarias.

'% Dados disponiveis em: www.srl.caltech.edu/ACE/ASC/level2/lvI2DATA MULTLhtm|
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Foram utilizadas duas técnicas na procura das periodicidades embutidas nas
séries temporais diarias dos dados antes mencionados: Analise por Regressao
Iterativa de Séries Temporais (ARIST) e analise via Transformada Wavelet
Continua utilizando a fung¢ao analisadora de Morlet.

4.3. ARIST

O método da regresséao iterativa, descrito na sua forma geral por Wolberg
(1967), foi aperfeicoado e adaptado em linguagem C por Rigozo (1994). O
método pode ser aplicado ao ajuste de qualquer funcéo (derivavel em relacédo
aos parametros e variaveis) a dados experimentais, sem necessidade de
linearizagao prévia. Ele é aplicado neste trabalho a procura de periodicidades
em séries temporais, com o uso, para cada periodo considerado, de uma unica
funcdo senoidal com trés parametros desconhecidos, a, = amplitude,
ai=freqiiéncia angular, e a, = fase da funcédo. O ponto inicial do método é a

definicado da chamada funcao condicional, que é dada por:

F, =Y, —a,sin(at, +a,) (4.1)

onde Y, é o k-ésimo sinal medido no tempo 7. O método consiste basicamente

em ajustar os parametros a; mediante iteragbes através da minimizagdo do

quadrado da funcao condicional.

A cada iteracdo € calculado um conjunto dos valores a; pela resolugdo das

seguintes relacdes de recorréncia
ao = aOO - AO

a, = all - A1 (42)

a, = azz _AZ
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onde os a;, sdo os valores de a; da iteragdo anterior. No caso da primeira
iteraga@o, sao escolhidos valores iniciais de a;, da mesma ordem de grandeza

que os valores esperados. Os termos corretivos A; sdo elementos da matriz

A(zx1), que é solugéo do sistema linear
A=Ctv (4.3)

onde os termos C;; e V; , das matrizes C(3x3) € V(3x1) , $80 0S somatorios para

todos os n dados da série temporal, em cada iteracdo, calculados por

=1 > (52 (5e) "

em que L é o coeficiente de ponderacdo de cada dado. Na maioria das
observacbes, as amostras sdo independentes entre si, possuindo 0 mesmo
peso estatistico, isto é, com L = 1. Tal condi¢édo é atribuida a todas as analises

dessa dissertacao.

O uso das derivadas da funcao condicional surge em decorréncia da expansao
dessa funcao em séries de Taylor, desprezando-se termos de ordem superior.

Explicitando as derivadas parciais, tem-se

F} = OFk _ sen(a ty + ap) (4.6)
aao

1= % = —ty agcos(asty + az) 47
1
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I_aFk

y = = —agcos(a t, + a,). (4.8)
da,

Substituindo nas Equagbes (4.6) e (4.7),

n (FoFy FoFf FyF;
c=z F/F, F/F FF (4.9)
Z\FF, FJF FiF,

n
V= Z F/F (4.10)

Admitindo-se que o produto das derivadas parciais segue a propriedade

comutativa, isto é, Fy F, = F, F; , pode-se reescrever a matriz C como

n (FoFy FoFi FoF;
C=Z F!F FF FlF, (4.11)
S\FF, FF FF

Deste modo, nota-se que a matriz € é simétrica (sua transposta € igual a ela

propria).

Se o somatdrio dos elementos ao quadrado da matriz A for maior que um valor
muito pequeno, como 10°, as iteracdes continuam e os valores de 4; sdo
subtraidos de a; - conforme Equagédo (4.3) — para se refinar os valores de a;,
dando inicio a uma nova iteracdo. Quando o critério de convergéncia é
atingido, os valores dos parametros incognitos a; sao considerados como

sendo as melhores estimativas, e os seus desvios-padroes S0 expressos por,
_ il
Do = |—— (4.12)
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em que C;;* é um termo da diagonal principal da matriz inversa de C, n é o
namero de dados experimentais e p=3 €& 0 numero de parametros
desconhecidos. S €& definido como o somatério, para todos os pontos
experimentais, dos quadrados dos residuos F (Equacao 4.1), ponderados pelo
coeficiente L (RIGOZO, 1994; RIGOZO; NORDEMANN, 1998)

)

k=1

, (4.13)

r~|;ﬁ\,

O ARIST realiza a procura, sucessivamente, dos valores dos parametros a;
mediante uma varredura dos valores de freqliéncia angular com um incremento
(dw) de

21

dw = . (4.14)
tfinal — tinicial
A freqliéncia angular maxima (Wy,qx) €
ndw
Wiax = 5 (4.14)

O valor de w,,,,, também conhecido como freqiéncia de Nyquist, pode ser

escrito como
1

T
Winax = E ou fmax = 2 At (4-15)

em que At é a resolucdo dos dados. Supondo que se esta analisando uma

série temporal contendo um dado a cada 2 dias, o periodo minimo (T, = ——)

fmax

que o ARIST pode encontrar é de 4 dias.
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Seguindo a recomendacdo de Rigozo et. al (2005), 0 niumero maximo de
iteracdes utilizado na determinacao dos trés parametros foi de 200.

Comparado a outras técnicas de analise espectral, uma das vantagens do
ARIST é sua capacidade de obter valores de periodicidades maiores que a
faixa temporal dos dados de entrada, indicando que toda a série € um
segmento de uma onda senoidal. Por exemplo, considere-se uma série
temporal do nimero mensal médio de manchas solares'' de cerca de 12 anos,
entre 09/1985 - 06/1997 (Figura 4.6a). Aplicando-se o método ARIST apenas
nos dados entre 09/1897 — 07/1994 (~7 anos), representados na regido
delimitada pelas duas linhas verticais pontilhadas da Figura 4.6a, obtém-se,
periodicidades equivalentes ao ciclo solar de 11 anos. A Figura 4.6b mostra
uma imagem parcial do arquivo de saida obtido mediante a aplicacido do
ARIST. Dentre os resultados, os que apresentam menor desvio padrao (sd) na
amplitude sdo os de 146 meses (12,1 anos) e 143 meses (11,9 anos).

Outra particularidade deste método é o fato dele fornecer o desvio padrdao de
cada um dos trés parametros a;. Isto permite uma selecao das amplitudes mais
importantes, que apresentam maiores valores na relagdo amplitude/desvio. Dos
valores de saida fornecidos pelo ARIST, sdo considerados confidveis o0s
resultados cujos valores sdo maiores que o dobro de seus desvios-padroes,
pois, conforme se verifica no estudo de distribuicdo gaussiana, quantidades
que apresentam valores maiores que o dobro de seu desvio padrdo (>20),

possuem confiabilidade maior que 95%. Maiores informagdes sobre as
vantagens do método ARIST pode ser encontrado em Rigozo et al. (2005),
onde foi feito um estudo comparativo entre quatro métodos de analise espectral
classica (Fourier, multitaper, maxima entropia e ARIST).

" Dados de manchas solares disponibilizados em:
http://solarscience.msfc.nasa.gov/greenwch/spot _num.txt
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a)

b)

Figura 4.6 — (a) Série temporal do numero meédio de manchas solares. A parte
delimitada pelas duas linhas verticais pontilhadas indica os dados de
entrada que foram usadas no estudo espectral. (b) Imagem parcial de um
arquivo de saida obtido pela aplicacdo do ARIST, onde nota-se a
presenca do ciclo de 11 anos nas duas linhas superiores do arquivo, com
periodos de 146 e 143 meses.

4.4. Transformada Wavelet

De acordo com Lau e Weng (1995), em termos gerais, a transformada Wavelet
(TW) pode ser entendida como uma forma generalizada da transformada de
Fourier (TF) e da transformada de Fourier Janelada (TFJ) (GABOR, 1946).

A TF usa funcdes base do tipo seno e cosseno que possuem extensao infinita
e sao globalmente uniforme no tempo. Considerando uma série temporal ¥
estacionaria com um sinal de onda senoidal puro, sua transformada i de

Fourier no plano das frequéncias € uma linha espectral (Figura 4.7a). A
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transformada de Fourier ndo contém qualquer dependéncia temporal do sinal e
consequentemente nao pode fornecer qualquer informacéao local relacionada a
evolucao temporal de suas caracteristicas espectrais. A representacdao de um
sinal localizado em TF & muito ineficiente, de modo que no exemplo de um
caso extremo onde o sinal corresponde a uma funcéo delta de Dirac, sua TF

seria representada por um numero infinito de componentes, com i constante.

Em uma TFJ, a série temporal é examinada sob uma janela tempo-frequéncia
com intervalos constantes. Quando uma vasta variedade de frequéncias é
envolvida, a janela temporal fixa da TFJ tende a conter um elevado nimero de
ciclos em altas frequéncias e poucos ciclos de baixa frequéncia (Figura 4.7 b).
Isto costuma resultar numa sobreposicdo das componentes de altas
frequéncias. Devido ao incremento de frequéncia constante, a TFJ ndo tem
adequada resolucao na banda de baixas frequéncias.

A transformada adequada para analisar as caracteristicas espectrais de uma
série temporal ndo estacionaria (cujos momentos estatisticos como média e
variancia variam em qualquer segmento da série) € a transformada Wavelet
(TW), introduzida no inicio dos anos 1980 (GROSSMANN E MORLET, 1984)
para estudar dados sismicos. A TW usa funcdes bases locais generalizadas
(as wavelets) que podem ser estendidas e transladadas com uma resolucao
flexivel em ambos os planos de frequéncia e tempo. As janelas flexiveis sao
ajustadas a todo dominio tempo-frequéncia, o qual se estreita enquanto foca
em sinais de altas frequéncias'? e se amplia durante a procura de componentes
de baixa frequéncia. Assim, por ser definida em um intervalo finito, a fungao
wavelet possui uma transformada com propriedade de dupla localizacdo: no
plano da freqtiéncia e no plano do tempo, com um compromisso entre eles. A
versao classica do principio da incerteza de Heisenberg da teoria quantica

determina que haja sempre uma compensagao (compromisso) entre a

2. Como mostrado adiante, a denominagao mais adequada é pseudo-frequéncia)
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localizagdo em tempo e frequiéncia (DAUBECHIES, 1990; DOMNGUES, 2005).
Governado por esse principio, a largura e altura da janela de tempo-frequéncia
ndao podem ser arbitrarias. Como consequéncia, uma alta precisdao na
localizagdo temporal na banda de alta frequéncia pode ser alcancada em
detrimento de uma reduzida resolucdo no plano de frequéncia, e vice-versa
para as componentes de baixa frequéncia (Figura 4.7c). A propriedade de
ampliacdo é uma caracteristica singular da TW que permite a localizagao de
sinais de curta duragao no tempo (alta frequéncia), como variacées abruptas,
enquanto determina a variabilidade da baixa frequéncia na escala de tempo ou
frequéncia mais precisamente (LAU; WENG, 1995).

(@) TF (b) TFJ (c) TW
® [ @ ?
s T w .
7 s ]

7

1)
[TH

Figura 4.7 — Na parte superior sdo vistas as janelas tempo-frequéncia usadas na (a)
Transformada de Fourier - TF, (b) Transformada de Fourier Janelada —
TFJ e (c) Transformada Wavelet — TW. Na parte inferior estdo as séries
correspondentes as fungbes bases ¥ e P de cada transformada,
representadas no plano do tempo e no plano da frequéncia,
respectivamente.
Fonte: Lau e Weng (1995).
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Para uma fungdo i (t) contida no espago das fungdes quadraticamente
integraveis L?(R) ser considerada wavelet ela deve satisfazer as seguintes

condigdes:

(1) A integral da funcao ¥ (t) no dominio temporal deve ser nula

jmw(t)dt =0 (4.16)

Esta é a condicao de admissibilidade a qual assegura o carater ondulatério da

funcdo wavelet.

(2) Y(t) deve possuir energia unitaria, ou seja,

f [Y(®)|*dt = 1 (4.17)

Assim assegura-se que a funcdo wavelet tenha suporte compacto, ou seja,
tenha um rapido decaimento de amplitude, atingindo valor zero nos limites +oo,
garantindo a localizagédo espacial (DOMINGUES et al., 2005).

O termo "funcao wavelet" é usado genericamente para se referir ou a wavelets
ortogonais ou ndo-ortogonais. A "base wavelet" se refere apenas a um conjunto
de funcbes ortogonais. O uso de uma base ortogonal implica o uso da
transformada wavelet discreta, enquanto uma funcdo wavelet nao-ortogonal
pode ser usado com ambas as transformadas wavelet continua (TWC) ou
discreta (TORRENCE; COMPO, 1998). Nesta dissertacado sera tratada apenas
a TWC.

A transformada wavelet € uma transformada linear que decompde um sinal

f(t) em termos de fungbes elementares v, ,(t) provenientes de uma wavelet
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analisadora ¥ (t) (ou wavelet mae) que é transladada e dilatada pela variacao

dos parametros a e b na Equacao 4.18 a seguir

Ppa(t) = \/—_ (t — b) (4.18)

onde b denota a posicao (translacao) e a(> 0) a escala (dilatacdo) da wavelet
analisadora; ¥, ,(t) sdo chamadas wavelets filhas ou apenas wavelets. Um
fator de normalizagcdo de energia a~'/? em 4.18 mantém a energia das
wavelets filhas igual a da wavelet mae. A transformada wavelet continua de
uma funcdo f(t) com relagcdo a wavelet analisadora ¥ (t) pode ser definida

onde y* € o complexo conjugado de ¥, ,(t) (LAU; WENG, 1995). A funcéo f(t)
pode ser formalmente reconstruida a partir dos coeficientes wavelets pela

equacao inversa

FO) = — f da \/1_ (t _ b) W, o db, (4.20)

onde C;, € uma constante finita que depende da escolha da wavelet

analisadora, expressa por

Cy = \/_f_ollp(w)' w < o, (4.21)

sendo P(w) = [ Y(t)e"dt a transformada de Fourier de ¥(t) (FARGE,
1992; FRICK et al., 1997).
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O célculo dos coeficientes wavelets W (b, a) dado pela Equacao 4.19 pode ser
feito numericamente mediante o uso, por exemplo, do método dos trapézios.
Porém, o tempo computacional desse calculo pode ser reduzido se o0s
coeficientes wavelets forem computados no dominio de Fourier. Uma

alternativa é explorar o teorema da convolucao, reescrevendo a TWC como
W(b,a) =+a f e (aw) f (w)dw, (4.22)

onde f(w) é a transformada de Fourier de f(t) (MEYERS et al., 1993).

Existem diversas “familias” de funcbes wavelets ¥, que geralmente sao
identificadas segundo o0 nome de seu autor, como a de Morlet, Maar (conhecida
como chapéu mexicano devido a sua forma), Haar, Paul, Meyer, Daubechies,
etc. A forma da funcdo wavelet escolhida depende do objetivo do estudo e
deve refletir as caracteristicas da série temporal. Por exemplo: no caso de
dados com variacdes bruscas ou degraus é conveniente usar a wavelet de
Haar; jA no caso de séries temporais com variacdes mais suaves, recomenda-

se 0 uso da wavelet de Morlet ou chapéu mexicano (DOMINGUES et al., 2005).

Uma funcdo wavelet que ¢é adequada para capturar variacbes nas
periodicidades dos sinais geofisicos é a wavelet complexa de Morlet (WENG;
LAU, 1994), permitindo a analise de mudancgas de amplitude e fase'® do sinal,
com boa localizacdo em tempo e frequéncia. A wavelet de Morlet consiste de
uma onda plana modulada por um envelope Gaussiano, expressa por

1l _@o®\ _7m?
Y =n2(e®—e"2 JeTz, i=+v-1 (4.23)

'3 0 estudo da fase do sinal n&o foi realizado nesta dissertaco.
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onde w, € n representam variaveis adimensionais de freqiéncia e tempo,
respectivamente. Incidentalmente, a wavelet de Morlet é ligeiramente
admissivel, ou seja, ela somente possuird média zero (Equacao 4.16) se algum
termo de correcdo pequeno for adicionado a Equacdo 4.23. Adota-se
geralmente w, = 6, pois, além de fornecer um bom balango entre localizagéao
de tempo e freqiiéncia (no contexto do principio da incerteza), os termos de
correcao tornam-se desnecessarios por serem da mesma ordem que 0S erros
de arredondamento de computadores tipicos (GRINSTED et. al, 2004; FARGE,

1992). Note-se que substituindo w, = 6 na Equacgao 4.23, o termo e~“3/2 fica

da ordem de 10~8, permitindo que tal termo possa ser negligenciado.

e~ t-b .
Ao se efetuar a substituicdo n - — ese desconsiderando o segundo termo

entre parénteses da Equagéo 4.23, as wavelets filhas de Morlet 1, ,(t) s&o
obtidas.

2 t—b

,a>0 (4.24)

@2

A Figura 4.8 mostra exemplos de graficos obtidos através das variacbes dos
parametros a e b da wavelet de Morlet. E evidente o efeito de translagdo
promovido pela variacdo do parametro b, de dilatacdo quando a>1 e

contracdo quando a < 1.

E possivel fazer uma correspondéncia qualitativa entre escala a e frequéncia f,
de modo que um baixo valor de escala (representando uma wavelet
comprimida, como no painel superior da Figura 4.8a) acarreta numa analise
das altas frequéncias do sinal. Similarmente, um valor elevado de escala
fornece informagdes de baixa frequéncia. Apesar dessa correspondéncia
qualitativa, ndo existe uma relacéo precisa entre escala e frequéncia (MISITI et
al., 2011).
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a) Efeito de translacéo (variagdo de b coma = 1)  (b) Efeito de dilatacao (variagdo de a com b=0)

Figura 4.8—Gréficos da parte real da wavelet de Morlet (a) transladadas pela variacao
do parametro b e (b) dilatadas mediante mudanga do parametro a.

Assim, € mais conveniente estabelecer uma pseudo-frequéncia fp - também
chamada frequéncia de Fourier - correspondente a determinada escala,

expressa pela Equacéo 4.25,

_ f
a At

f (4.25)

onde At € o intervalo temporal entre dois pontos da série e f. € a frequéncia

central da wavelet, em Hertz, definida como a frequéncia que maximiza o
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moédulo da transformada de Fourier da fungdo wavelet (MEYERS et al., 1993).
Em outras palavras, f. pode ser entendido como a frequéncia cuja funcao
cosseno correspondente (cos 2mf.t) melhor se correlaciona com a funcéo
wavelet em certa escala. Por exemplo, considerando-se a wavelet do chapéu

mexicano na escala a =1,

W(t) = (%n‘%) (1—t2)e7, (4.26)

a frequéncia central da funcado cosseno que melhor se ajusta a essa wavelet é

fe = 0.25, conforme mostrado na Figura 4.9.

Figura 4.9- Aproximagdo da fungdo cosseno (vermelho) com frequéncia central
baseada na fungdo wavelet do chapéu mexicano (preto). Calculo
realizado usando o recurso Wavelet tool Box do Matlab.

A relagao entre escala e pseudo-periodo A (inverso da pseudo-frequéncia) para
a wavelet de Morlet é deduzida por Meyers et al. (1993). Segundo esses

autores,

W (b,a)|? = a|(ak)|? (4.27)
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onde k = 2m/A1 é o nimero de onda e ) = e~ (@~©0)*/2 g 3 transformada de

Fourier da wavelet de Morlet. A Equacéo 4.27 pode ser reescrita como
W (b,a)|? = ae~(@k-wo)*, (4.28)

Encontra-se a escala a de maxima correlagcado derivando-se a Equacéao 4.28

com relacao a a e igualando-se a zero, de forma a obter a equacao quadratica
1+ 2woka — 2k%a? = 0. (4.29)
Embora haja duas solucdes, a solugédo apropriada é

1w, N (2 + wy?)Y?

1% P (4.30)

a =

Substituindo-se k = 2m/A, a solucao torna-se uma relagao linear entre a escala
da wavelet de Morlet e 0 pseudo-periodo (MEYERS et al., 1992).

a=cl (4.31)

wo + (2 + wyH)?
C =
41

(4.32)

Um resultado de interesse € a equivaléncia entre a escala e o pseudo-periodo,
ou seja, obter-se ¢ = 1. Como mostrado na Figura 4.10, tal condicdo ocorre
quando w, = 6. Esse fato também é utilizado para justificar o uso de w, = 6 na
wavelet de Morlet (TORRENCE; COMPO, 1998).
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—— c=[ o+ 2+a ) "V4n

0 2 4 6 8 10

Figura 4.10 — Grafico do coeficiente linear ¢ da relacdo entre escala e pseudo-
frequéncia versus a frequéncia adimensional da wavelet de Morlet w,. A
seta indica que c adquiri valor unitario quando w, = 6.2.

4.5. Pacote de rotinas de Torrence e Compo (1998)

A analise wavelet é feita pela aplicagdo sucessiva da transformada wavelet
dada pela Equacdo 4.19 com diversos valores de a € b, representando a
decomposicao do sinal original em diversos coeficientes W (b, a) localizados no

tempo e escala'.

Torrence e Compo (1998) investigaram oscilagbes de séries temporais
associados a fenédmenos de El Nifio - Southern Oscillations (oscilagdes do Sul)
para comparar seus resultados obtidos mediante a técnica de analise wavelet

com os resultados ja conhecidos.

Um pacote de rotinas computacionais oriundas do trabalho de Torrence e
Compo (1998) é fornecido publicamente pelos autores na internet'®, sendo
utilizado nessa dissertacao.

'* Fonte: http:/pt.wikipedia.org/wiki/Wavelet#An.C3.Allise de wavelet.
'* No endereco eletrdnico: http:/paos.colorado.edu/research/wavelets/
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Os autores implementaram uma técnica de Monte Carlo para configurar os
limites de confianga na analise de variancia de wavelet em série temporal de
variacao da temperatura da superficie do mar (Figura 4.11a). A analise wavelet
de Morlet Unidimensional (1D) desses dados resultam num escalograma
(Figura 4.11b.), que é um grafico em tons de cinza (ou em cddigo de cores)
correspondente ao médulo dos coeficientes wavelets ao quadrado |W(b,a)|?,
computados sobre o intervalo de tempo e escala. Como a Transformada de
Fourier, a transformada wavelet também preserva a energia entre o espaco
transformado e nao transformado, de acordo com o teorema de Parseval, que
pode ser escrito como

| rord=| rwpd. (433)

Assim, o fato de se usar o moédulo dos coeficientes W(b,a) ao quadrado
permite a analogia com a terminologia adotada na andlise de Fourier (FARGE,
1992; DOMINGUES et al., 2005 ).

O conjunto de escalas escolhido na analise foi poténcias fracionarias de dois

a=ay2’%, j=01,..,]. (4.34)
1 [l (N(St)] 435
]—5jflx 092\~ )| (4.35)

em que N € o numero total de dados do sinal analisado, &t é a diferenca de
tempo entre dois dados, §j é o espacamento entre as escalas. Quanto menor
for o §j, melhor a resolucdo da imagem do escalograma, mas mais lento sera o
processamento. O operador fix indica o arredondamento do termo entre

colchetes para o menor inteiro, e. g. fix[5,8] = 5.
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b)

Figura 4.11 — (a) Série temporal da temperatura do mar sobre o oceano pacifico no
intervalo de 1871-1996. (b) Escalograma da parte real dos coeficientes da
wavelet de Morlet 1D aplicado nos dados de (a).
Fonte: Torrence e Compo (1998).

No caso da Figura 4.11b, foram usados os seguintes valores: N = 506, t =

%ano, so = 26t,6j = 1/8 e ] = 56, dando um total de 57 escalas variando de 0,5

ano até 64 anos.

Conforme exibido na Figura 4.11b, o eixo horizontal é o tempo, comum aos
dados da série. O eixo vertical logaritmico corresponde ao pseudo-periodo A (a
esquerda) e a escala wavelet a (a direita). Repare-se que as posi¢cdes das
escalas sao aproximadamente iguais as dos pseudo-periodos, pois assumindo
w, = 6 na wavelet de Morlet, obtém-se mediante a Equacao 4.31 a relagao
A=1,03a.
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As regides sombreados do escalograma estdo em variancias normalizadas de
1,2, 5 e 10. As linhas de contorno mais espessas englobam areas de nivel de
confianca maior que 95% para um processo de “ruido-vermelho” com um
coeficiente lag-1 de 0,72. As regidbes com linhas cruzadas entre si, nas
extremidades, indicam o “cone de influencia”, onde os efeitos de borda
causados pela série ser finita tornam-se importantes. No escalograma da
Figura 4.11b, mediante a visualizacdo das regides mais escuras, Sao
identificadas periodicidades de 2 a 8 anos no conjunto de dados antes de 1920
e oscilacbes de 2 a 4 anos depois de 1960, evidenciando-se assim a nao
estacionaridade do fenbmeno El Nifio no decorrer do tempo (TORRENCE;
COMPO, 1998).
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5 RESULTADOS

Os principais resultados dessa dissertacao estao publicados em Vieira et al.
(2012).

5.1. Influéncia atmosférica no fluxo de RC e correcao barométrica

Os principais efeitos no fluxo de raios cdsmicos secundarios, ao atravessarem
a atmosfera terrestre, sdo devidos a variacées meteorolégicas. Neste contexto,
temperatura e pressdo desempenham um importante papel.

Se a temperatura atmosférica aumenta, sem variagdo da pressao, por
consequéncia massa de ar se expande e o tempo despendido pela particula
para alcangar a superficie aumenta. No caso dos muons, o pico de producao &
em torno de uma altitude de 15 km. Assim, a temperatura é anticorrelacionada
com a intensidade de RC, isto é, se a temperatura atmosférica aumenta, o fluxo
deve diminuir (BLACKETT, 1938; CHINELLATO, 1982). A variacao sazonal nos
dados de muons das estacbes de Nagoya, Kuwait e Sdo Martinho da Serra
(pertencente a rede GMDN) é clara na Figura 5.1. Por outro lado, a relacao das
mudancas de temperatura com as variagdes na intensidade de raios cosmicos
também depende de outros fatores. Além deste efeito de anticorrelacado devido
a expansao da atmosfera, ha um efeito de correlacdo em altitudes superiores,
devido a influéncia da temperatura no decaimento de pions carregados, os
quais, por sua vez, decaem em muons (DORMAN, 2004; SAGISAKA, 1986,
MENDONGA, 2011). E provavel que a mistura desses diferentes processos
seja responsavel pela nao verificacdo do efeito de temperatura nos dados da
estacao de Sao Martinho da Serra (PDMM), durante os intervalos 2001-2002 e,
na Figura 5.1, a partir de abril de 2007.

O efeito barométrico também é anticorrelacionado com a intensidade de RC.

Quanto maior a pressao atmosférica, menor o livre caminho médio do raio
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césmico secundario, de modo que um alto valor da pressdo acarreta um

aumento da probabilidade de ocorréncia de interacdo da particula (DUPERIER,
1949; SAGISAKA, 1986; DORMAN, 2004). O efeito da pressao atmosférica nos
dados do PDMM é percebido na Figura 5.2, onde sdo mostrados os dados do

canal vertical do PDMM (em unidade de percentagem da contagem com

relacéao

Pascal).
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Figura 5.1 — Dados de 2006 a 2010 dos detectores de muons de Nagoya, Kuwait e

Sao Martinho da Serra. Nos painéis de Nagoya e Kuwait, que estdo no
hemisfério norte, é clara a variagdo sazonal dos RC devido a
anticorrelacao entre temperatura e a incidéncia de RC na superficie.
Fonte: http://neutronm.bartol.udel.edu/~takao/muonnet/longterm.html

Para ter uma melhor perspectiva da modulacao solar sofrida pelos RC (fora da

atmosfera terrestre) € comum corrigir os dados para os efeitos de temperatura
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e pressao. A seguir sera demonstrada uma abordagem empirica para reduzir o

efeito da pressao nos dados de RC medidos em superficie.

2 T T T T ¥ T 9'80

s

|—Press§io Atmosf. —— Canal V. PDMM |:

Cont. canal V (%)
o
Pressao (hPa)

_ 1 1 1 1 I 1 D
S&Sap 05/0ct 10/0Oct 15/0ct 20/0Oct 25/0ct 30/Cct 04/ I\?év
Dia e més de 2004

Figura 5.2 — Gréfico do canal vertical do PDMM em fungdo da pressao atmosférica,
evidenciando a anticorrelacao entre o fluxo de RC e a pressao.

Considerando que a intensidade I dos muons muda de acordo a com a

variacao de pressao, tal relacdo pode ser expressa como
dl =p1dP (4.4)

onde B é o coeficiente barométrico, expresso em %/hPa. Devido ao efeito de
absorcdo da atmosfera, o valor de p deve ser negativo, indicando a
anticorrelacédo entre o fluxo observado e a pressdo atmosférica. (FAMOSO et
al., 2005). Por simplificacdo, considerando-se a hipbétese de B constante, a
Equacéo (4.4) fornece

B(P—Pyo)

lops = Ipe 100 (4.5)

onde I,,s € a contagem de muons, P é a pressao atmosférica e P, € valor de
pressao médio (em torno de 960 hPa). B pode ser obtido pela linearizagdo da

Equacéo (4.5) aplicando-se o logaritmo natural, produzindo
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I, =100In ("’I—”) = B(P — P,). (4.6)

Consequentemente, B é o coeficiente angular da Equacéo (4.6). A Figura 5.3
apresenta o grafico de dispersao do termo I,.,; (com dados do canal vertical do
PDMM) versus P — P, para 0 més de outubro de 2004. Um ajuste linear é
destacado pela linha vermelha na Figura 5.3, onde R é o coeficiente de
correlacdo linear do ajuste. O més de outubro de 2004 foi escolhido devido a
baixa atividade geomagnética nesse periodo, conforme registrado pelo indice
Dst. Os valores de R e f para os 9 canais direcionais do PDMM sao

apresentados na Tabela 5.1.

3 T T T T T T T T T
= Ajuste Linear
= Dados
2r |
1 - .
_2 of .
AF -
-] -

AP (hPa)

Figura 5.3 — Grafico de dispersao entre o termo I,.,; (no qual os dados de muons sao
provenientes do canal vertical do PDMM) versus a variacao da pressao
atmosférica. Um ajuste linear é mostrado pela linha vermelha, assim
como os valores dos coeficientes barométrico e de correlagéo.

Fonte: Vieira et al. (2012) .

O fato do canal vertical possuir o mais baixo valor de B reflete a menor

influéncia barométrica nas particulas vindas dessa direcdo. Resultado que é

86



esperado, tendo em conta que particulas provenientes de direcbes mais
inclinadas (com relacdo ao zénite) possuem uma trajetéria mais longa dentro
da atmosfera terrestre, sendo mais afetadas pela atuacdo da presséao

atmosférica.

A correcado barométrica nos dados de cada canal direcional € realizada
invertendo-se o sinal do expoente da Equacéao (4.5) e utilizando o valor de g

calculado, ou seja,

—B(P—Pyp)
Icor = Igaw € 100 (4.7)

onde I-or corresponde aos dados corrigidos e Iz, S@0 os dados brutos

(similares ao Ipgs mas ndo em percentagem).

Tabela 5.1 — Valores dos coeficientes barométrico (8) e de correlagdo (R) para cada
canal direcional do PDMM.

Directional Channel B (% / hPa) R
Vertical -0,14 -0,87
Norte -0,16 -0,84
Sul -0,15 -0,84
Leste -0,15 -0,84
Oeste 0,16 -0,85
Nordeste -0,16 -0,76
Noroeste -0,18 -0,80
Sudeste -0,16 -0,77
Sudoeste -0,17 -0,78
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5.2. Periodicidade de 13,5 dias no PDMM

Antes de aplicar as técnicas de busca das periodicidades, foi efetuada a
padronizacao das séries temporais

_(D;-D)
=

Dp; (5.1)

onde Dp; é o i-ésimo dado padronizado, D; € o i-esimo dado original ja
convertido em valor diario, D e ¢ s&o os valores da média aritmética e do

desvio-padrao de toda a série temporal, respectivamente.

A Figura 5.4 mostra, na esquerda, os escalogramas dos modulos ao quadrado
dos coeficientes wavelets de Morlet e, na direita, as amplitudes globais das
periodicidades calculados pelo ARIST, no intervalo de 10 de outubro de 2001 a
31 de outubro de 2002, das séries temporais dos seguintes dados: canal
vertical do PDMM, Monitor de Néutrons de Thule (MNT) e parametros de
plasma do meio interplanetario medidos pelo satélite ACE (IMF, densidade e
velocidade de protons). Nos escalogramas, o grau da periodicidade é
apresentado por uma escala de cores, onde 0s contornos representam regioes
com 95% de confiabilidade e cujos valores fora da curva em forma parabdlica
(chamada de Cone de Influéncia - COIl) devem ser descartados (TORRENCE;
COMPO, 1998). Todos os conjuntos de dados usados possuem resolucio
diaria. As outras direcdes do PDMM apresentam escalogramas bastante
semelhantes aos do canal vertical, e por isso eles ndo sdo apresentados aqui,
0 mesmo vale para os escalogramas dos dados das outras estacbes de
néutrons citadas no Capitulo 3.

Os gréficos do ARIST da Figura 5.4 indicam com boa precisao a presenca das
periodicidades 27 dias e seus harmoénicos (13,5 e 9 dias), com altos valores de
amplitude. Um fato interessante € a presenca da periodicidade de 13,5 dias nos
dados do meio interplanetario e de raios césmicos secundarios durante época
de maxima atividade solar (entre 2001 e 2002).
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Figura 5.4 — Escalogramas de Wavelets de Morlet a valores de amplitudes e
periodicidades globais calculados pelo ARIST, aplicados em séries
temporais diarias de (a) canal vertical do PDMM, (b) Monitor de Néutrons
de Thule, dados do ACE de c) densidade de protons, d) velocidade de
protons e e) modulo do IMF. As linhas pontilhadas nos graficos do ARIST
representam o nivel de confianga da amplitude em 95% (20) e 68% (10).

Em cada escalograma da Figura 5.4 nota-se a periodicidade de 13,5 dias,
concentrada principalmente de outubro a dezembro de 2001. O escalograma e
grafico do ARIST de muons, por meio da intensidade das cores e as
amplitudes, respectivamente, mostram que o periodo de meia rotacao solar
tem uma amplitude espectral comparavel a de 27 dias. No caso do |B|, a
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periodicidade com maior valor de amplitude foi de 9 dias (segundo harménico
da rotagédo solar). O sinal de 13,5 dias & proeminente no escalograma de
densidade. Por outro lado, esta periodicidade é fraca no caso dos dados de
néutrons em relacdo ao periodo de uma rotacao solar. Ainda assim, o formato
da variacado de 13,5 dias do MNT é similar a do PDMM.

A analise de correlagdes cruzadas e lags (atrasos) com relacdo aos dados do
canal vertical do PDMM, para o sinal de 13,5 dias, é apresentada na tabela 5.2.
Compararam-se as funcbes senoidais Asen(2mt/T + @), sendo utilizados os
parametros de saida do ARIST, escolhendo-se os valores de amplitude A e
fase ¢ para o periodo T mais préximo de 13,5 dias, para os dados do canal

vertical do PDMM e cada um dos outros dados comparados.

Tabela 5.2 — Valores dos moédulos dos coeficientes de correlacdo cruzada maximo
|Rmax] € seus respectivos lags, para a oscilacdo de 13,5 dias, com relagéao
ao canal vertical do PDMM.

Dados [Rmax] /Lag/ (dias)
MNT 0,97 0
Densidade 0,98 1
Velocidade 0,97 2
B 0,95 2

O fato do monitor de néutrons de Thule possuir /ag nulo em relagdo aos dados
de muons indica que as oscilagdes proximas a 13,5 dias dessas quantidades
estdo em fase. Tal coincidéncia é esperada visto que ambos dados referem-se
a raios césmicos secundarios, de modo a possuir a tendéncia de responderem
similarmente a fenébmenos da atividade solar. As outras quantidades da Tabela
5.2 sugerem que os dados de muons demoram de 1 a 2 dias para responder as

variagdes dos parametros do meio interplanetario.
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O escalograma wavelet dos dados de pressdo atmosférica medidos pelo
PDMM é apresentado na Figura 5.5. Percebe-se que a periodicidade de 13,5
dias nao esta presente no final de 2001 nos dados de pressdao como nos dados
antes analisados, indicando que a pressao atmosférica ndo € a causa da
periodicidade de 13,5 dias. Em adigcdo, o fato dessa periodicidade existir nos
dados do meio interplanetario e também em monitor de néutrons, leva a crer
que o(s) fenbmeno(s) responsavel pela oscilagdo de 13,5 dias nao seja
terrestre, possivelmente estando associado com a atividade solar.

Figura 5.5 — Escalograma wavelet para os dados de pressao atmosférica medidos na
estacaéo do PDMM (em Sao Martinho da Serra). A auséncia de
periodicidade de 13,5 dias no final de 2001 contribui para a conclusao de
que tal periodicidade ndo seja devido a efeitos terrestres.

Algumas informagdes adicionais podem ser obtidas ao se analisar os gréaficos
das séries temporais no intervalo de outubro a dezembro de 2001 (Figura 5.6).
De cima para baixo, os painéis contém dados do canal vertical do PDMM,
Monitor de Néutrons de Thule, dados do ACE de densidade de protons,
velocidade de protons e modulo do IMF. Dentre as diversas periodicidades
obtidas pelo ARIST, aquela que mais se aproximava do valor de meia rotagao
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solar era a de T=13,2 dias, cujos valores de amplitude e fase eram A=0,66 e
¢=2,04 rad, respectivamente. Substituindo essas quantidades na equacgao de
ajuste senoidal Asen(2nt/T + ¢), onde t é o tempo, obtém-se a curva vermelha

mostrada no painel superior da Figura 5.6.
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Figura 5.6 — De cima para baixo, os painéis contém dados do canal vertical do PDMM,
Monitor de Néutrons de Thule, dados do ACE de densidade de proétons,
velocidade de prétons e médulo do IMF. A curva vermelha no painel
superior representa um ajuste senoidal com parametros de periodo
(=13,2 dias), amplitude e fase fornecidos pelo ARIST. As setas vermelhas
mostram 3 exemplos de descontinuidades causadas por choques
interplanetarios e as setas azuis indicam exemplos de regides onde
ocorreram proto-CIRs.

Fonte: Vieira et al. (2012).

Ao se analisar os painéis da Figura 5.6, pode-se argumentar que a
periodicidade de 13,5 dias nos dados de muons e néutrons é devida a

sucessivas e ocasionais fases de decréscimos e de recuperacdao de RC
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associados com disturbios interplanetarios transientes, os quais, por sua vez,

sao percebidos nos varios picos nos graficos dos trés painéis inferiores.

Basicamente, as ICMEs e proto-CIRs sdo responsaveis pelos disturbios
transientes. Geralmente, rapidas ICMEs causam subitos decréscimos de
Forbush, associados a ondas de choques cujas assinaturas sdo caracterizadas
por simultaneas descontinuidades em parametros do meio interplanetario. As
flechas vermelhas em cada um dos trés painéis contendo parametros do vento
solar denotam trés exemplos de subitos ataques de ondas de choques
ocorridos em 11 de outubro, 21 de outubro e 5 de novembro de 2001. A
ocorréncia destes eventos de choque foi confirmada por dois diferentes

catalogos’®.

Alguns decréscimos nos dados de muons vistos no painel superior da Figura
5.6, por outro lado, sdo provavelmente relacionados a proto-CIRs, cujos 2
exemplos sdo indicadas pelas setas azuis'’. E interessante notar que o evento
de proto-CIR apds 24 de outubro foi possivelmente responsavel pelo lento
decréscimo na contagem de muons, enquanto que durante 0 mesmo periodo
os dados de néutron mostravam efeito contrario, em que a contagem
aumentava durante uma fase de recuperagdo posterior a um intenso
decréscimo. Uma possivel explicacdo para esta discrepancia esta relacionada
a diferenca na energia das particulas de RC primarios que originam muons e
néutrons. RCGs com energias da ordem ou menor que 1GeV, cujas particulas
secundarias podem ser registradas pelo detector de néutrons de Thule (mas
nao pelo PDMM), possuem um menor raio de giro (ou raio de Larmor) e sao
mais sensiveis a estruturas de pequena escala do vento solar. J& os RC

' Um catalogo foi desenvolvidos pela equipe do monitor de prétons CELIAS/MTOF a bordo do
SOHO (http://umtof.umd.edu/pm/FIGS.HTML) e o outro pela missdo ACE
(http://espg.sr.unh.edu/mag/ace/ACElists/obs list.htmI#2001).

 Os dois eventos de HSS (que estdo associados a proto-CIRs) podem ser verificados no
catalogo de High Speed Streams disponivel em:

http://www.spacescience.ro/new1/HSS Catalogue.html
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primarios que o PDMM detecta sdo muito mais energéticos (>50 GeV),

respondendo melhor a estruturas de grandes escalas (OKASAKI, 2008a).

Essa diferenca de efeitos pode ser uma explicacdo para o caso de 24 de
outubro, cuja aparente falta de modulacdo dos néutrons pela proto-CIR
contribuiu para uma menor intensidade da periodicidade de 13,5 dias no
escalograma de néutrons quando comparado com o de muons. Por outro lado,
a proto-CIR posterior ao dia 3 de dezembro foi tdo intensa que causou
decréscimos em ambos os fluxos de muons e néutrons. Detalhes sobre o
evento desse dia, com dados do PDMM, pode ser conferido em Da Silva et al.
(2007).

Além da periodicidade de 13,5 dias nao ser usual durante o maximo solar, pois
conforme apontado por Mursula e Zieger (1996) tal periodicidade € comum
durante a fase descendente, a sugestdao de que a variacdo de meia rotacéao
solar foi um efeito das ocorréncias casuais de proto-CIR e ICME é reforcada
por outros dois trabalhos: Du et al. (2008) e Ram et al. (2010) .

Como mencionado anteriormente, a HCS desempenha um importante papel na
periodicidade de 13,5 dias. Tendo em vista que a HCS divide os setores
magneéticos de polaridades opostas no IMF em 1 UA, medidas da componente
Bx do IMF ou do angulo ¢ (Equacgéo 5.1) podem ser usadas para investigar as

periodicidades da estrutura de setor.

As Figuras 5.7a e 5.7b mostram dois escalogramas de wavelet de Morlet para
Bx e ¢, respectivamente, com dados obtidos do ACE, em coordenadas GSE. E
claro em ambos os escalogramas a forte presencga apenas da periodicidade de
27 dias ao longo de quase todo o intervalo considerado. A auséncia da
periodicidade de 13,5 dias nesses dados exclui a influéncia de cruzamentos da
HCS com essa periodicidade nos dados de muons. Isto ndo significa que nao

ocorreram cruzamentos de setor, mas sim que tais cruzamentos n&o ocorreram
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com periodos de 13,5 dias. Du et al. (2008) também construiram escalogramas
de wavelets de Morlet usando dados de Bx do ACE, porém para o intervalo de
1998 a 2006, cujo escalograma é mostrado na Figura 5.8. Além da auséncia da
periodicidade de 13,5 dias no final de 2001, a Figura 5.8 mostra que as
periodicidades de 13,5 e 27 dias em Bx dificilmente ocorrem simultaneamente

e que a recorréncia de 27 dias predominou no maximo solar.

Figura 5.7 — Escalograma de Wavelet de Morlet para séries temporais de (a) Bx e (b)
angulo ¢ do IMF no plano x-y em coordenadas GSE. Pode-se verificar a
dominancia de recorréncia de 27 dias durante quase todo o intervalo de
tempo considerado.

Um indice de atividade que se tem tornado comum ultimamente refere-se aos
valores de area dos buracos coronais (TEMER et al., 2007; SABBAH, 2007).
Os buracos coronais sao fontes de HSS, e, portanto, estdo intrinsecamente
ligados a CIRs. Ram e colaboradores (2010) empregaram um método que
consistia em obter uma série temporal de area fracionada (comparativamente a
area do disco solar) de imagens didrias dos buracos coronais que estavam
dentro de uma “fatia” do disco solar de +10° de longitudes e + 60° de latitudes
heliograficas, conforme mostrado na Figura 5.9, onde o valor de area
fracionada do dia 3 de agosto de 2000 era zero (devida a auséncia de buraco
coronal). As imagens diarias do disco solar, em 195 angstroms, de 1996 a 2006
foram obtidas pelo telescopio EIT a bordo do SOHO e de 2007 a 2009 pelo
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instrumento EUVI a bordo do satélite STEREQO. A série temporal das areas
fracionadas juntamente o escalograma wavelet dos dados diarios, obtidos por
Ram et al.(2010), sdo apresentados na Figura 5.10. Assim como nos dados de
Bx, também se conclui no escalograma de Ram et al. (2010) a auséncia da

periodicidade de 13,5 dias durante os meses finais de 2001.

Figura 5.8 - Escalograma wavelet de Morlet de Du et al. (2008) para dados de Bx,
medidos pelo ACE, durante os anos de 1998 a 2006. Nos meses finais de

2001 ha apenas periodicidade de 27 dias.

Figura 5.9 — Exemplos de imagens em 195 A do SOHO durante fase ascendente
(3/8/2000) e descendente (27/012005) do ciclo solar 23. Buracos coronais
sao identificados pelo limiar de intensidade, e é considerado sua area
fracionada dentro de uma fatia meridional de +10° de longitudes e +60° de
latitudes heliogréficas.

Fonte: Ram et al., (2010).
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Figura 5.10 — No painel superior, em azul fraco, dados diarios da &rea fracionada de buracos coronais e, em azul forte, a
suavizagao dos dados por média corrida de 27 dias. No painel inferior ha o escalograma de wavelet de Morlet aplicado

aos dados diarios.

Fonte: Ram et al. (2010).
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5.3. Anisotropia diurna

Apesar de haver uma variacao diurna em funcéao da diferenca de temperatura
entre dia e noite, similar a variacao sazonal, a maior contribuicdo a esse tipo e
variacdo vem de fendmenos solares. A oscilagdo diurna é principalmente
devida a anisotropia local do fluxo de RC. Considere-se a Figura 5.11. A
conveccao do vento solar nos RC é dirigida radialmente para fora do Sol,
apontando no setor da meia noite local. No caso do efeito de difusdo, o IMF
esta inclinado em média 45° em relagdo a linha que liga a Terra ao Sol, ou
seja, no setor entre as 6 da manha e o meio dia locais. A soma vetorial desses
dois fenbmenos (difusdo e conveccdo) acarretaria em uma deteccao de RC
maxima entre as 12 e 18 horas e uma deteccao minima entre a meia noite e as
6 da manh& no local do detector. A fase e amplitude da variacao diurna podem
diferir deste modelo idealizado de anisotropia por causa de variacées nas
derivas, no nivel de difusao, mudancas no vento solar, etc. O movimento orbital
da Terra também confere uma pequena contribuicado (MURSULA; USOSKIN,
2003).

Para verificar a existéncia do efeito da anisotropia diurna foi realizada uma
analise de época superposta (AES) nos dados de muons. Na AES, é efetuada
a média aritmética de cada hora, para todos os dias da série temporal. A
analise de época superposta recebe esse nome porque pode ser interpretada

como uma curva média resultante da superposicao de varias outras curvas.

A Figura 5.12 apresenta a AES para os dados do canal vertical do PDMM, no
intervalo de outubro de 2001 a outubro de 2002 (mesma série temporal em que
foi aplicada a analise wavelet de Morlet e ARIST). O tempo local foi calculado
considerando a longitude de 30° Oeste (Tabela 4.1) da direcao assintética do
canal vertical, o que equivale a um fuso de -2 horas com relagdo ao meridiano
principal. O grafico da Figura 5.12 mostra uma curva do tipo senoidal com um
maximo em torno das 17 horas e minimo as 2 horas locais. Esse resultado
indica que os dados do PDMM seguem claramente o modelo da anisotropia
diurna.
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Figura 5.11 — Esquema da anisotropia diurna dos RC, em que o efeito da convecgéao
do vento solar e difusdo na espiral de Parker levaria a uma detecgao
maxima de RC entre as 12 e 18 horas locais.

Fonte: Adaptado de Mursula e Usoskin (2003).
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Figura 5.12 — Analise de época superposta da série temporal horaria do canal vertical
do PDMM, com dados entre outubro de 2001 a outubro de 2002.
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6 CONCLUSOES

Os estudos realizados com raios cosmicos tém abrangido diversas areas em
Ciéncias da Natureza. Varios avangos cientificos sé foram possiveis mediante
as informagdes que podem ser adquiridas pelo fluxo, composicdo e origem
dessas particulas que conseguem viajar distancias intergalacticas com
velocidades quase luminais. No ambito do Clima Espacial, o entendimento da
interagdo entre os raios césmicos com a atividade solar tem sido importante
para o aprimoramento de pesquisas relacionadas aos fendbmenos solares e
seus efeitos na Terra, como a possibilidade de previsdo de tempestades
geomagnéticas.

Nesta dissertacdo exploraram-se alguns conceitos sobre a atividade solar,
como o ciclo de 11 anos de manchas solares, vento solar, campo magnético
interplanetario e estruturas interplanetarias (CME, CIR, choques). No tocante
aos raios cosmicos, além de breve descricdo, foi apresentada a equacao de
transporte dos RC, desenvolvida por Eugene Parker. A equacao de transporte

descreve a modulacao de particulas energéticas ao adentrarem a heliosfera.

O conhecimento das principais periodicidades no fluxo de RC é um recurso que
facilita o entendimento da interagcdo entre o fluxo dessas particulas e a
atividade solar. Foi dado destaque as variacbes de curto prazo, como as
variagbes associadas ao ciclo de 11 anos; sinais de cerca de 27 dias e seus
harmoénicos, referentes a rotacdo solar média e a anisotropia diurna. Foram
empregadas duas metodologias para o estudo das periodicidades das séries
temporais de RC e do meio interplanetario. O ARIST, além de prover valores
globais de frequéncia, amplitude e fase, com seus respectivos desvios-
padrdes, é capaz de medir longas tendéncias, com periodos de maior extenséo
que o intervalo temporal da série. Embora ndo possua mesma precisao que a
andlise espectral classica, a transformada wavelet de Morlet é um eficiente

recurso para fornecer a evolugdo temporal das periodicidades, possuindo a
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propriedade de boa localizacdo em tempo e frequéncia. O formalismo

matematico das duas técnicas foi apresentado no Capitulo 4.

Procurou-se estudar com afinco os dados oriundos do detector multidirecional
de muons de Sao Martinho da Serra, por ser um instrumento brasileiro com
grande potencial de pesquisa. Com o intuito de realizar uma analise mais
precisa da modulacdo solar nos dados de muons, efetuou-se a correcao
barométrica, visto que deteccdo de muons em superficie € negativamente
correlacionado com a pressdao atmosférica. Foram obtidos os coeficientes
barométricos B entre cada canal direcional do PDMM e pressao atmosférica,
com valores de 8 variando de -0,14 a -0,17 %/hPa, com satisfatérios valores de
coeficiente de correlagédo linear. Valores menos negativos de B referem-se a
direcbes menos inclinadas em relacdo ao zénite. Como esperado, no canal
vertical foi obtido o menor valor de B (-0,14%/hPa), visto que particulas vindas
dessa direcdo atravessam uma camada atmosférica mais estreita em relagao

as outras diregoes.

Na investigacdo acerca das periodicidades presentes nos dados, foi dado
destaque a variacao préxima de 13,5 dias ocorrida entre outubro de 2001 e
janeiro de 2002. Os resultados obtidos pelo ARIST aliados aos escalogramas
da analise wavelet de Morlet mostraram claramente a presenca da
periodicidade de 13,5 dias entre outubro de 2001 e janeiro de 2002 nos raios
césmicos secundarios quanto nos dados do meio interplanetario. As
correlacées cruzadas entre as séries temporais indicam que a oscilagcao de
13,5 dias nos dados do monitor de néutrons de Thule ocorre em fase com os
dados do PDMM, enquanto que em relagdo aos dados do meio interplanetario

do satélite ACE, o fluxo de muUons esta defasado de 1 a 2 dias.

Sugere-se que a causa da ocorréncia da oscilacdo de 13,5 dias esteja
associada a fenbmenos da atividade solar. Mais especificamente, devido a

acoes combinadas de casuais e sucessivos efeitos de ICMEs e proto-CIRs. Os
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trabalhos de Ram et al. (2010) e Du et al. (2008) vém ao encontro dessas

conclusoes.

Os efeitos nos raios cosmicos de arraste radial ao Sol pela convecgéo do vento
solar e a difusdao das particulas de RC nas linhas de campo magnético
interplanetario podem ocasionar o fendmeno de anisotropia diurna. A analise
de época superposta indica que os dados do canal vertical do PDMM séao
modelados pela anisotropia diurna. O grafico da AES mostra claramente um
pico entre 0 meio-dia e 18 horas e uma depresséo no intervalo de meia-noite e

6 horas local, conforme previsto teoricamente.
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