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RESUMO

As ondas de choque interplanetarias sdo perturbacfes geradas por diferentes
estruturas do vento solar que, ao se acoplarem a magnetosfera, podem ativar
diferentes mecanismos geradores de ondas magnetohidrodinamicas, entre
essas as ondas ULF. As intera¢cdes entre ondas ULF e particulas contribuem na
variabilidade da populacgdo de elétrons e ions aprisionados nos cinturdes de Van
Allen e causam alteracdes no ambiente espacial. Os impactos dos choques
interplanetérios na magnetosfera da Terra tém sido discutidos pela comunidade
cientifica nas ultimas décadas, principalmente devido ao avanco das tecnologias,
que permitiram aumentar significativamente as resolu¢cdes temporais dos
instrumentos a bordo dos satélites. Entretanto, ainda existem algumas lacunas
a serem preenchidas. Pouco se sabe ainda sobre como os processos fisicos
desencadeados durante a chegada de uma onda de choque na magnetosfera
geram mecanismos capazes de acelerar particulas a niveis relativisticos e ultra
relativisticos. Um primeiro passo € entender como ondas de choque afetam a
variabilidade de particulas nos cinturbes de radiacdo. Nesse contexto, o presente
trabalho analisa a atividade de ondas ULF na magnetosfera apds a ocorréncia
de ondas de choque supercriticas e seus impactos no fluxo de elétrons
relativisticos do cinturdo de radiacdo externo. Para isso, foram analisadas as
condi¢cbes do vento solar e da magnetosfera antes e depois da ocorréncia de
ondas de choque interplanetarias supercriticas. Os principais modos de
polarizacdo e a densidade de poténcia espectral dos campos magnético e
elétrico na faixa de frequéncias das ondas ULF foram estimados. A densidade
do espaco de fase dos elétrons por L* foi verificada para avaliar qual foi a
participacdo das ondas ULF nos processos que geraram variabilidade no fluxo
de elétrons. Para a realizacao desses estudos foram utilizados dados do periodo
em que as sondas Van Allen estiveram em atividade (outubro de 2012 a junho
de 2019), em que foram registrados 118 choques interplanetarios, a maior parte
quase-perpendiculares (79,66%) e com beta de plasma baixo (84,74%). Dentre
todos os choques, 26 foram identificados como supercriticos e 10 foram
selecionados para fazer estudos de caso, sendo 5 choques quase-paralelos e 5
quase-perpendiculares. Nos 10 eventos foram verificados aumentos na atividade
de ondas ULF nos modos compressional e poloidal apés a ocorréncia da onda
de choque interplanetaria supercritica. Em trés desses eventos foi observada a
difusdo radial dirigida por ondas ULF na analise dos perfis da densidade do
espaco de fase dos elétrons por L*. A variagdo no fluxo de elétrons relativisticos
foi menor do que uma ordem de grandeza e em L* > 4,5 Ry. Esse resultado
sugere que ondas de choque interplanetarias supercriticas podem ser eficientes
na geragcdo de ondas ULF na magnetosfera, e que estas, por sua vez, foram
significativas na variabilidade no fluxo de elétrons relativisticos na borda externa
do cinturdo de radiagdo externo em trés dos eventos analisados. Nos demais
sete eventos outros mecanismos podem ter prevalecido para gerar variabilidade
no fluxo de elétrons.
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Palavras-chave: Ondas de choque interplanetarias. Ondas ULF. Cinturdes de
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THE ROLE OF ULF WAVES IN RELATIVISTIC ELECTRON FLUX
VARIABILITY IN THE OUTER RADIATION BELT UNDER THE INFLUENCE
OF SUPERCRITICAL INTERPLANETARY SHOCK WAVES

ABSTRACT

Interplanetary shock waves are disturbances generated by different solar wind
structures that, when coupling with the magnetosphere, can trigger different
mechanisms that generate magnetohydrodynamic waves, such as ULF waves.
Interactions between ULF waves and particles contribute to enhance or decrease
the population of trapped electrons and ions in the radiation belts and affect the
space environment. The impacts of interplanetary shock waves on the Earth’s
magnetosphere have been discussed by the scientific community in recent
decades, mainly due to the advancement of technology and, consequently, the
improvement in the temporal resolution of instruments on board satellites.
However, there are still many open questions. It is not known yet how the physical
processes initiated during the arrival of a shock wave in the magnetosphere
generate mechanisms capable of accelerating particles to relativistic and ultra-
relativistic levels. A first step is to define an explanation of how shock waves affect
the particles variability in the radiation belts. In this context, the present work
analyzes the ULF waves activity in the magnetosphere after the occurrence of
supercritical shock waves and their impacts on the relativistic electron flux in the
outer radiation belt. Therefore, this work examines the magnetosphere and solar
wind conditions before and after supercritical shock waves. The main polarization
modes and the power spectral density in ULF waves frequencies are inferred.
The electron phase space density for L* was verified to assume what was the
role of ULF waves in the processes that culminated in electron flux variability. To
carry out these studies, we used data from the period that the Van Allen Probes
were in activity (October 2012 to June 2019), in which 118 shock waves were
recorded, most of them quasi-perpendicular (79,66%) and low plasma beta
(84,74%). Among all of them, 26 shocks were supercritical and ten were selected
for case studies, five quasi-parallel and five quasi-perpendicular. In all ten events
the ULF waves activity increased in compressive and poloidal modes after the
arrival of supercritical shock waves. In three of them, we observed radial diffusion
generated by ULF in the analysis of phase space density profiles. The electron
flux variability was less than one order and in L* > 4,5 R;. This result suggests
that supercritical interplanetary shock waves may be efficient in generating ULF
waves in the magnetosphere, and that these, in turn, were significant in the
variability of relativistic electron flux at the outer edge of the outer radiation belt
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in three of the events analyzed. In the other seven events, other mechanisms
may have prevailed to generate variability in the electron flux.

Keywords: Interplanetary Shock Waves. ULF Waves. Radiation Belts.
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1 INTRODUCAO

Ondas de choque sao perturbacbes que se propagam em um meio, como ar,
adgua ou plasmas. Sua ocorréncia esta associada a uma razao superior a 1 entre
a velocidade relativa e a magnetossonica (KIVELSON; RUSSEL, 1995). As
ondas de choque tém a capacidade de produzir alteracdes significativas nas
propriedades do meio, tais como densidade, temperatura, velocidade do fluxo,
intensidade do campo magnético, entre outras (KIVELSON; RUSSEL, 1995). Em
meios nao-colisionais, embora as ondas de choque ndao possam contar com
colisdes entre particulas para transferir momento e energia entre si, 0 campo
magnético pode desempenhar este papel e possibilitar que ondas de choque
ocorram mesmo em lugares onde o livre caminho médio das particulas € da
ordem de 1,5.108 km ou 1 AU (unidade astrondmica, do inglés astronomical unit)
(KIVELSON; RUSSEL, 1995), que € a distancia Sola-Terra. Assim, as ondas de
choque podem ser encontradas em plasmas nao-colisionais, como aqueles que
permeiam o espaco interplanetario e a magnetosfera da Terra (BURLAGA,
1971).

A ocorréncia de ondas de choque no meio interplanetario esta correlacionada
com a atividade solar (ECHER et al., 2003) e é desencadeada pelo aumento
acentuado da velocidade relativa, associado a aumentos abruptos no campo
magnético entre outros parametros do plasma do vento solar (KILPUA et al.,
2015). Ondas de choque podem ser originadas da atividade solar através de
ejectas, provenientes de ejecdes coronais de massa interplanetarias
(Interplanetary Coronal mass Ejection — ICMES), e pela interacdo entre High
Speed Solar Wind Streams (HSSs) e a componente lenta do vento solar, que
podem dar origem a regifes de interacdo corrotante (Corrotating Interaction
Region - CIRs) (ECHER et al., 2003). Em 1 AU, a maior parte das ondas de
choque observadas séo geradas por ICMEs (OH et al., 2007).

A magnetosfera pode ser definida como um sistema impulsionado pelo vento
solar com diferentes popula¢gdes de particulas consideradas subsistemas. O
vento solar transfere massa, momento e energia para a magnetosfera, gerando

uma conveccao global de plasma nessa regidao. Umas das consequéncias do



acoplamento entre o vento solar e a magnetosfera é a geracdo de ondas de
plasma, através das quais as diferentes populacfes de plasma da magnetosfera
interagem entre si (BOROVSKY, 2018). Quando as estruturas do vento solar
alcancam a magnetosfera terrestre, elas afetam diretamente ou indiretamente a
variabilidade do fluxo de particulas nos cinturdes de radiacdo (ALVES et al.,
2016; SOUZA et al., 2017 BAKER et al., 2018; DA SILVA et al., 2019)

Flutuagdes no vento solar e mecanismos internos da magnetosfera podem dar
origem a ondas magnetohidrodinamicas (MHD), que tém participacao ativa nos
processos fisicos que alteram a densidade de particulas nos cinturbes de
radiacdo (BAKER, 2021). Dentre os processos que regem a variabilidade do
fluxo de particulas dos cinturBes de radiagéo, as ondas MHD séo citadas como
um dos mais importantes (MURPHY; MANN; SIBECK, 2015; BAKER et al.,
2018). Um exemplo de ondas magnetosféricas encontradas globalmente na
magnetosfera sdo as ondas de baixa frequéncia, também chamadas de ULF
(Ultra Low Frequency), que podem afetar a populacdo de particulas dos
cinturGes de radiacdo (ELKINGTON, 2006). As ondas ULF s&o perturbagcdes no
campo geomagnético cujas frequéncias variam entre 1 mHz a 10 Hz na
magnetosfera (SAITO, 1969; PILIPENKO, 1990; ZONG; HAO; WANG, 2009;
HARTINGER et al., 2022). As ondas ULF podem interagir com as particulas,
alterando suas distribuicdes, em particular, influenciando a variabilidade do fluxo
de elétrons no cinturdo de radiacdo externo por meio da difusdo radial,
mecanismo que pode acrescer ou reduzir a populacédo de elétrons do cinturdo
(LOTO’ANIU et al., 2010; DA SILVA et al., 2019; MARCHEZI et al., 2022).

O monitoramento do fluxo de particulas nos cinturdes de radiacdo esta
intrinsecamente relacionado ao clima espacial, uma vez que a previsao do fluxo
de particulas aprisionadas € influenciada pelo vento solar (BAKER; KANEKAL,
2008). Além disso, observacdes demostram que existe uma correlagdo entre
variabilidade no fluxo de elétrons de altas energias e falhas/anomalias em
satélites (BAKER, 2002; OZEKE et al., 2017). Portanto, compreender a dinamica
dos cinturdes de radiacdo € de suma importancia para garantir a integridade de
sistemas tecnoldgicos em Orbita da Terra (FRIEDEL; REEVES; OBARA, 2002;
BAKER; KANEKAL, 2008).



Diversos estudos abordam a atividade das ondas ULF na magnetosfera da Terra
devido a incidéncia de ondas de choque interplanetarias (ZONG; HAO; WANG,
2009; ZHANG et al., 2010; OLIVEIRA et al., 2020). O angulo de impacto de
ondas de choque é apontado como sendo um parametro determinante nas
propriedades das ondas ULF geradas na magnetosfera, tais como amplitude,
frequéncia e modos de onda (OLIVEIRA et al., 2020). Tais diferencas nas
caracteristicas das ondas ULF sao relevantes no transporte radial de particulas
dos cinturbes de radiacado (SU et al.,, 2015). Dessa forma, a obliquidade do
choque interplanetario € um parametro que deve ser considerado para prever o
impacto do clima espacial na resposta geomagnética e no fluxo de particulas nos
cinturdes de radiacdo (OLIVEIRA et al., 2020).

Uma das principais questdes em aberto atualmente na area de choques
interplanetarios € de que forma estes fenbmenos sdo capazes de acelerar
particulas no meio interplanetario (WILSON, 2018). Mais ainda, como ondas de
choque estdo relacionadas com a aceleracdo e a perda de particulas de altas
energias na magnetosfera da Terra (ZONG; HAO; WANG, 2009). Cabe ressaltar
também que os processos de aceleracdo e perda de particulas nos cinturbes
ainda ndo sdo plenamente compreendidos (LOTO’ANIU et al., 2010; BAKER,
2021). Portanto, o objetivo deste estudo esta alinhado com essas problematicas
e aborda e atividade de ondas ULF e a variabilidade no fluxo de elétrons
relativisticos no cinturdo externo de Van Allen sob a influéncia de ondas de

choque interplanetarias supercriticas.

Para tanto, as ondas de choque ocorridas durante a era Van Allen Probes, que
compreende o periodo de atividade dos satélites que vai de outubro de 2012 a
junho de 2019, também chamadas de Radiation Belt Storm Probes (RBSP),

foram classificadas de acordo com os seguintes critérios:
e a obliquidade (choque quase-perpendicular ou quase-paralelo);
e a compressibilidade (beta de plasma alto ou baixo);

e e guanto a velocidade (niumero de Mach do modo rapido critico ou n&o).



gue sdo 0s principais parametros de interesse nos estudos sobre ondas de
choque interplanetarias (BAVASSANO-CATTANEO et al., 1986; SCUDDER et
al., 1986; ECHER et al., 2003; KILPUA et al., 2015).

As informacdes referentes as ondas de choque foram obtidas por meio da base
de dados do CfA (Center for Astrophysicists, Harward-Smithsonian). Dentre
estes eventos, foram identificados 26 choques supercriticos, utilizando como

critério o nimero de Mach do modo rapido (M;) maior do que 2,5 e o beta de

plasma (B) inferior a 1 (FARRIS; RUSSEL, 1993). Desta forma, tanto ondas de
choque guase-perpendiculares quanto quase-paralelas foram incluidas. A partir
deste conjunto de 26 ondas de choque interplanetarias supercriticas, foram
selecionados 10 eventos para estudos de caso, sendo 5 quase-paralelos e 5

guase-perpendiculares.

Cada uma das 10 ondas de choque interplanetarias supercriticas foi analisada
levando em consideracdo a estrutura do vento solar que a gerou, as
caracteristicas do meio interplanetdrio e as respostas observadas na
magnetosfera. Os dados sobre as condi¢cdes do meio interplanetario foram
obtidos através do satélite ACE (Advanced Composition Explorer) (STONE et al.,
1998), enquanto os dados referentes a magnetosfera foram coletados pelas Van
Allen Probes (BAKER et al., 2012).

Apds a andlise dos parametros da onda de choque e condicbes do meio
interplanetéario, procedeu-se a analise da poténcia espectral das ondas ULF e
seus respectivos modos de polarizagdo, os quais desempenham um papel
importante na indugao da difuséo radial (ELKINGTON, 2006). Adicionalmente,
foi observada a variabilidade do fluxo de elétrons relativisticos no cinturdo de
radiacdo externo, a fim de investigar suas possiveis interaces com as ondas
ULF (SU et al, 2015). N&o obstante, foi considerada a posicdo da
magnetopausa, a qual pode fornecer indicios sobre a atuacdo do mecanismo de
Magnenopause Shadowing, o qual € bastante eficiente para causar perdas de
particulas em grande escala no cinturdo externo (LOTO’ANIU et al., 2010). Para

averiguar se a variabilidade observada no fluxo de elétrons ocorreu devido a



difusdo radial dirigida por ondas ULF, foi necessério inspecionar os perfis da

densidade do espaco de fase dos elétrons por L* (REEVES et al., 2003).

Uma vez estabelecidas as respostas da magnetosfera diante da ocorréncia de
ondas de choque interplanetarias supercriticas, tornou-se possivel determinar
se, nos estudos de caso realizados, tais choques foram eficazes em aumentar a
atividade das ondas ULF na magnetosfera interna e gerar consequente
variabilidade no cinturdo de radiagéo externo. Adicionalmente, foi possivel inferir
se a obliquidade da onda de choque exerce influéncia na densidade de poténcia
espectral das ondas ULF nos modos compressional e poloidal, assim como na

variabilidade dos elétrons relativisticos devido ao mecanismo de difusao radial.
O trabalho esta estruturado da seguinte forma.

O segundo capitulo consiste em uma revisdo sobre as caracteristicas do sol e
do vento solar, onde sdo apresentadas as estruturas capazes de gerar
tempestades geomagnéticas e ondas de choque interplanetarias. Nesta secao,
sdo abordados os choques interplanetarios e os principais parametros usados

no seu estudo.

O terceiro capitulo discorre sobre a magnetosfera da terra com subsecdes
dedicadas aos cinturbes de radiacdo e as ondas ULF. Sao tratados os
movimentos adiabaticos da populacao de particulas aprisionadas nos cinturées,

a caracterizacao das ondas ULF e o mecanismo de difuséo radial.

No quarto capitulo, sdo apresentados os instrumentos e a metodologia utilizados

no trabalho.

O quinto capitulo apresenta os resultados, analises e as discussoes.

Por fim, o sexto capitulo contém as conclusdes obtidas e sugere trabalhos
futuros relacionados a este tema de pesquisa.

1.1 Objetivos

O objetivo principal do trabalho consiste em caracterizar as ondas ULF geradas
apos a ocorréncia de ondas de choque interplanetarias supercriticas em seus

parametros, a saber, a distribuicdo de poténcia por frequéncia, por modos de



acoplamento e a sua localizagcdo na magnetosfera, para com isso estudar as

respostas observadas na variabilidade do fluxo de elétrons relativisticos (1.8

MeV a 3.4 MeV) no cinturdo de radiagédo externo em decorréncia ao mecanismo

de difuséo radial dirigida por ondas ULF através da analise da densidade de fluxo

de elétrons e dos perfis da densidade do espaco de fase.

Para isso foram estabelecidos os seguintes objetivos especificos:

Categorizar as ondas de choque interplanetarias com base na velocidade,
compressibilidade e obliquidade, com o propdésito de identificar as ondas de
choque supercriticas ocorridas durante o periodo de atividade da Van Allen
Probes. Dentro desse conjunto de eventos, selecionar choques quase-

paralelos e quase-perpendiculares para realizar estudos de caso.

Nos estudos de caso, examinar as diferencas na atividade das ondas ULF na
magnetosfera para choques interplanetarios com diferentes obliquidades, a
fim de diagnosticar diferencas nas caracteristicas das ondas ULF apds a
ocorréncia de uma onda de choque supercritica quase-perpendicular e quase-
paralela. Isso sera realizado considerando a distribuicdo de poténcia espectral
por frequéncias e a densidade de poténcia dos modos de polarizacao
compressional e poloidal.

Investigar o fluxo de elétrons relativisticos por L* apds a ocorréncia de uma
onda de choque supercritica, e estimar o papel desempenhado pelas ondas
ULF na variabilidade do fluxo por meio do mecanismo de difuséo radial. Para
isso, sera realizada uma andlise dos graficos de densidade do espaco de fase
dos elétrons, com o objetivo de identificar se ocorreu uma difusao radial para
dentro ou para fora, gerada pelas ondas ULF.

Determinar se a obliquidade da onda de choque foi determinante na atividade
das ondas ULF e, consequentemente, na variabilidade do fluxo de elétrons

relativisticos no cinturdo de radiacéo externo.



2 O VENTO SOLAR E ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS

Estima-se que o Sol possua uma idade de aproximadamente 4,5 bilhdes de anos
e uma massa cerca de 330 vezes maior que a da Terra. Com o intuito de facilitar
seu estudo, o Sol é dividido em distintas regides. Do seu nucleo, situado na
regido mais interna, origina-se energia termonuclear por meio da fusédo de
hidrogénio em hélio, sendo que a temperatura do nucleo € aproximadamente 15
milhdes K (CAMPBELL, 2003). A porcao interna do Sol é subdividida em outras
duas regides, denominadas zona radiativa e zona convectiva. As trés camadas
mais externas da estrela - a fotosfera, a cromosfera e a coroa - constituem a
atmosfera solar (PARKS, 2004).

A fotosfera manifesta areas visivelmente mais escuras e frias chamadas de
manchas solares ou regides ativas (KAMIDE; CHIAN, 2007). Em periodos
calmos do ciclo solar, as manchas distribuem-se em latitudes maiores da
fotosfera (KAMIDE; CHIAN, 2007). A intensidade do campo magnético € bem
maior nas manchas e elas costumam aparecer em pares, 0 que sugere que
linhas de campo magnético podem emergir em uma mancha e adentrar em outra.
A guantidade de manchas observadas na superficie do sol varia ao longo do
ciclo solar, que dura em média 11 anos (KAMIDE; CHIAN, 2007). Nas
proximidades das regides ativas ocorrem os flares, que sdo explosdes luminosas
e breves, originadas a partir de proeminéncias caracterizadas por finos
filamentos escuros, notaveis por sua grande estabilidade, podendo perdurar por
meses (PRIEST; FORBES, 2002).

Na atmosfera solar sdo observados os buracos coronais, 0s quais sao
identificados como regides mais escuras da corona em imagens de raio-X e
ultravioleta (UV). Essa peculiaridade ocorre devido a abertura das linhas de
campo magnético oriundas dos buracos coronais, enquanto, nas regides ativas,
o plasma aquecido é confinado em linhas de campo fechadas, emitindo energia
nos comprimentos de onda ultravioleta e raios-X, tornando-se, assim, luminosas
(BOTHMER; ZHUKOQV, 2007).



O Sol emite para o meio interplanetario ndo apenas radiacdo como também um
fluxo continuo de particulas, carregadas através do vento solar. O vento solar
pode ser definido como a expansdo da corona em direcdo ao meio
interplanetéario. Ele € composto por elétrons e ions (majoritariamente protons) e
também carrega o campo magnético do sol através do fendmeno de
congelamento das linhas de campo (KIRCHOFF, 1991). O vento solar teve a sua
existéncia prevista através da observagédo da cauda dos cometas, cuja direcdo
sempre aponta radialmente para o lado oposto ao Sol. Na década de 1950,
Ludwig Biermann atribuiu a ocorréncia deste fenémeno a particulas que seriam
emitidas pelo Sol (BIERMANN; BROSOWSKI; SCHMIDT,1951). Ainda nessa
década, foi publicado um artigo por Eugene Parker (1958) prevendo a existéncia
do vento solar. Durante a era espacial, na década de 1960, a existéncia do vento
solar foi confirmada pelas sondas Lunik 2, Lunik 3 e Mariner 2 (PARKS, 2004).
O vento solar é consequéncia da diferenca de presséo entre a corona solar e o
espaco interplanetario. Dessa forma, o plasma solar consegue escapar da
influéncia gravitacional do sol e propaga-se radialmente (PARKER, 1958;
KAMIDE; CHIAN, 2007). A esta zona de dominancia do vento solar atribui-se o
nome de heliosfera (CAMPBELL, 2003).

A atividade solar esta relacionada ao campo magnético do sol, que € gerado pela
acao da zona de conveccédo e do dinamo solar (KAMIDE; CHIAN, 2007). O
campo magnético de origem solar e que permeia 0 espaco entre o Sol e 0s
planetas é chamado de campo magnético interplanetario (interplanetary
magnetic field, IMF) (PARKS, 2004). Durante os periodos de maior atividade
solar, o vento solar sofre maiores perturbacdes, o que resulta em velocidades e
temperaturas mais elevadas e ocasiona flutuagdes significativas no IMF
(PARKS, 2004). Devido a rotacao do sol, as linhas de campo magnético do vento
solar assumem o formato de uma espiral de Arquimedes. A medida que o vento
se distancia do sol, adquire um formato toroidal, tal como ilustra a Figura 2.1
(PARKER, 1958). Como a rotacdo do sol possui um periodo de 27 dias, os
parametros do vento solar também apresentam um padrdo de comportamento
dentro deste mesmo intervalo quando observados a partir da Terra (PARKS,
2004).



Figura 2.1 - Projecéo das linhas de campo magnético em direcéo ao plano equatorial do
meio interplanetério.

Fonte: Parker (1958).

O plasma do vento solar possui duas componentes, o vento lento e o rapido,
cujas caracteristicas principais estdo explicitadas na Tabela 2.1. O vento solar
lento possui velocidade entre 250 km/s a 400 km/s e a sua geracédo ainda ndo
€ completamente compreendida (KAMIDE; CHIAN, 2007). O vento lento
costuma ser variavel na sua composicdo, temperatura e densidade. Essa
flutuacdo pode estar associada com variacdes nas condicdes da corona
(AXFORD; MCKENZIE, 1992).

Tabela 2.1 - Caracteristicas das componentes rapida e lenta do vento solar nas
proximidades da orbita da Terra. O parametro n,, € a densidade; T, € a
temperatura dos prétons e B € o campo magnético.

Vento rapido Vento Lento
450 — 800 km/s < 450 km/s

n, ~3cm™3 n,~7-10cm™3
T,~2 x 10°K T,~4 x 10*K
B ~5nT B ~4nT

Fonte: Adaptado de Bothmer e Zhukov (2007).



Por outro lado, o vento rapido é mais rarefeito e tem origem nos buracos
coronais. A velocidade do vento rapido pode variar de 400 km/s a 800 km/s
(KAMIDE; CHIAN, 2007). O plasma do vento rapido apresenta composi¢ao e
propriedades mais uniformes em comparac¢ao ao vento lento, caracteristicas que
ocorrem provavelmente devido a uma condicao de equilibrio com a sua regido
coronal de origem (AXFORD; MCKENZIE, 1992).

Adicionadas as variacdes recorrentes no vento solar citadas nesta sessao,
existem algumas estruturas transitérias originadas pela atividade solar que
tornam o meio interplanetério ainda mais dindmico, como descreve a subse¢éo

a seguir.

2.1 Eventos transientes

O acoplamento entre o vento solar e a magnetosfera € altamente dinamico
devido as variacdes recorrentes nos parametros do vento solar e as estruturas
transitorias geradas pelo Sol (KAMIDE; CHIAN, 2007). Entre essas estruturas
destacam-se as HILDCAAs (High-Intensity Long-Duration Continuous AE
Activity), os High Speed Streams (HSSSs), as regides de interacao corrotante (Co-
rotating Interaction Regions, CIRs) e as ejecdes coronais de massa (Coronal
Mass Ejections, CME).

Os eventos denominados HILDCAAs séo definidos por intervalos de atividade
auroral intensa nos quais sdo observados picos no indice AE maiores do que
1000 nT que perduram ao menos 2 dias, sendo que nesse intervalo o indice AE
nao assume valores menores do que 200 nT por mais que duas horas
(TSURUTANI; GONZALEZ, 1987). O fluxo de elétrons relativisticos é afetado
durante a ocorréncia das HILDCAAs e pode mostrar aumentos associados com

as particulas injetadas pelas subtempestades (HAJRA et al., 2014).

Os HSSs séo produzidos pelo vento solar de alta velocidade, originado de
buracos coronais, que sdo mais comumente encontrados na fase de declinio de
atividade do ciclo solar (TSURUTANI et al., 2006). Os HSSs sao caracterizados
pelo aumento na velocidade do vento solar, que pode persistir por varios dias.
N&o obstante, o IMF é comprimido, 0 que gera um perceptivel acréscimo na

intensidade do campo magnético e na densidade de ions (TSURUTANI et al.,
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2006). Esse fendmeno pode gerar tempestades magnéticas com fases de
recuperacdo prolongadas, que podem ser tdo longas quanto o periodo de
rotacdo do Sol (TSURUTANI et al., 2006).

As Stream Interaction Regions (SIRs) ocorrem quando o vento solar rapido tenta
ultrapassar o lento, sendo que na interface deste encontro o plasma e o campo
magnético sdo comprimidos (P1ZZO, 2011; GRANDIN; AIKIO; KOZLOVSKY,
2019). Quando um buraco coronal perdura mais de 27 dias e o fluxo de vento
rapido emanado por ele gera a impressdo de estar co-rotando com o sol temos
a formacdo de uma CIR (GONZALEZ et al., 1994; PIZZO, 2011; GRANDIN;
AIKIO; KOZLOVSKY, 2019), esquematizada na Figura 2.2. A regido de interface
entre o vento lento e o vento rapido nas CIRs/SIRr esta associada com picos na
magnitude do campo magnético e na presséao (JIAN et al., 2006). Além disso, o
campo magnético pode ser defletido do campo da ecliptica (BOTHMER;
ZHUKOV, 2007) e sao verificados aumentos na temperatura e na entropia
(RICHARDSON, 2018). Se a compressao em uma SIR/CIR for grande o
suficiente, pode gerar ondas de choque frontais ou reversas (RICHARSON,
2018).

11



Figura 2.2 — Representacdo esquemaética da formacao de uma CIRs. A regido A indica
a regido de propagacdo da componente lenta do vento solar. A regido B
indica a regido onde ocorre o vento rapido. O parametro B indica as linhas
de campo magnético. A regido em cinza, designada por IF, indica a regido
de interface entre as duas componentes do vento. FS e RS indicam a
ocorréncia de ondas de choque foward e reverse, respectivamente.

FS
IF
RS
Vento lento /A
B Vento rapido
©

Fonte: Adaptado de Tsurutani et al. (1995).

As CMEs sao fortes erupcfes que ocorrem na atmosfera do sol e se estendem
pelo meio interplanetario, onde passam a ser denominadas de ICMEs
(Interplanetary Coronal Mass Ejections) (KAMIDE; CHIAN, 2007). Elas séo
eventos dominantes da atividade solar nos periodos de maximo. Uma grande
quantidade de massa € expelida durante uma CME (TSURUTANI et al., 2006).

A Figura 2.3 esquematiza uma ICME com a formacao de uma onda de choque.
A regido entre a onda de choque e a interface da CME é chamada de sheath
(bainha), caracterizada por grande turbuléncia. Algumas ICMEs, como a
retratada nesta figura, podem conter flux ropes, que sao tubos de fluxo com
linhas de campo magnético helicoidais em torno do eixo do tubo. Os flux ropes
sédo identificados através do aumento da intensidade e da rotacdo do IMF
(KILPUA; KOSKINEN; PULKKINEN, 2017).
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Figura 2.3 - Projecdo de uma ICME em direcdo ao meio interplanetario com a formacéao
de uma onda de choque, representada pela linha laranja.
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Fonte: Kilpua et al. (2017).

As ICMEs podem ser divididas em nuvens magnéticas (Magnetic Clouds, MC) e
ejecoes (Ejecta, EJs). As MCs representam de 30% a 50% de todas as ICMEs
observadas e apresentam uma rotacdo na direcdo do campo magnético, além
das demais caracteristicas tipicas de ICMEs citadas anteriormente. Através da
compressado do vento solar lento, as ICMEs também séo capazes de provocar
ondas de choque. Esses choques formam uma bainha de vento solar aquecido
e comprimido a frente das ICMEs (KAMIDE; CHIAN, 2007). Algumas das
caracteristicas das ICMEs sao: intensificacdo da magnitude e alteracdo da
diregado do campo magnético, baixa temperatura, baixo beta de plasma (B) e fluxo
bidirecional de prétons e elétrons ao longo das linhas de campo magnético
(KAMIDE; CHIAN, 2007).

Neste trabalho, a maior parte das ondas de choque supercriticas estudadas foi
originada por ICMEs. Alguns dos eventos ndo possuiam uma estrutura do vento
solar associada nas bases de dados, sendo assim, nestes casos se optou por

nao especificar o tipo da estrutura que gerou o choque nos resultados.
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2.2 Ondas de choque interplanetérias

As ondas de choque interplanetarias sdo perturbacdes do plasma que se
alastram com uma velocidade maior do que a velocidade tipica de propagacao
de informacdo do meio, modificando os parametros do meio no qual se
propagam, tais como a densidade, a velocidade tipica de propagacédo de
informacé&o do plasma, a intensidade do campo eletromagnético e a temperatura
(KIVELSON; RUSSEL, 1995; BORODKOVA et al., 2019).

Dado o importante papel que as colisBes entre particulas desempenham na
propagacao de informacdes em um gas, uma das questdes que permaneceu em
aberto até a década de 60 refere-se a capacidade dos plasmas ndo-colisionais
de produzir ondas de choque (PARKS, 2004). Conforme afirma Parks (2004), a
frente de choque da magnetosfera teve a sua existéncia prevista em 1962 por
Axford (1962) e Kellogg (1962) de forma independente. Axford e Kellogg
argumentavam que a terra representa um obstaculo ao vento solar. Conforme a
corona solar se expande, atinge velocidades supersonicas e forma uma onda de
choque no lado diurno do planeta. Assim, a partir da confirmacgao da existéncia
da frente de choque (bow shock) foi estabelecido que choques podem ocorrer
em plasmas nédo-colisionais. Cabe destacar aqui que a densidade do vento solar
nas vizinhancas da Terra é muito baixa, em torno de 10° particulas por cm3 e o
livre caminho médio das particulas € de 1,5 x 108 km (1 AU), o que o caracteriza

como um plasma nao-colisional (PARKS, 2004).

As ondas de choque encontradas no espaco interplanetario podem ser geradas
por CIRs, ICMEs, entre outros fendbmenos. A frente de choque da magnetosfera
terrestre (bow shock) é um exemplo de uma onda de choque permanente,
causada pelo vento solar (PARKS, 2004). Uma onda de choque pode ser dividida
em duas regifes: o lado pré-choque (upstream side) e o lado pds-choque
(downstream side), conforme mostra a Figura 2.4. O lado upstream possui baixa
entropia e a velocidade do fluxo é supersonica, tomando a frente de choque
como referencial. O lado downstream é a regido em que a propagacao do choque
ja ocorreu, portanto, de maior entropia (KIVELSON; RUSSEL, 1995).
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Figura 2.4 - Parametros de uma onda de choque. A linha vertical representa o plano do
choque que faz a separagdo entre os lados upstream (pré-choque) e
downstream (pds-choque). Os parametros do lado upstream sao
representados com a letra “u” subscrita e os do lado downstream com o “d’
subscrito, onde p € a densidade, P € pressao e U é a velocidade.
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Fonte: Adaptado de Gonzalez-Esparza e Balogh (2001).

As ondas de choques devem satisfazer as Equacgbes (2.1), (2.2) e (2.3) de
Rankine-Hugoniot, que estabelecem relacdes entre as quantidades fisicas do
lado pré-choque e pds-choque, considerando um sistema de coordenadas que
se desloca com o choque. As equacdes de Rankine-Hugoniot determinam que a
massa, a energia e o momento devem ser conservados na passagem do choque
(KIVELSON; RUSSEL, 1995; ECHER; GONZALEZ, 2004). Assim, as relacdes
de Rankine-Hugoniot descrevem a conservagdo da massa, do momento e da

energia, respectivamente, como:

[ptin] =0, (2.1)
_ 01, s ap s o (B%\ _ (2.2)
P g0 T oan " on 2uy)
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Onde o n subscrito indica a componente normal, p é densidade de massa, u é a

velocidade, B € o campo magnético e P é a pressao.

As ondas de choque sdo apontadas como fontes de particulas energéticas no
meio interplanetario. Dois dos mecanismos que atuam na aceleracdo de
particulas na passagem do choque sédo o Shock Drift Acceleration (SDA) e o
Diffusive Shock Acceleration (DSA). No SDA, particulas sdo aceleradas devido
ao gradiente do campo magnético na frente de choque e podem ser aceleradas
tanto para o lado upstream quanto para o downstream (HANSON et al., 2020).
A teoria do DSA trabalha com diferentes 65, e atribui a esse angulo grande
influéncia sobre a aceleracao de particulas. De acordo com essa abordagem,
quando os ions possuem velocidade suficientemente grande podem interagir
com o campo magnético turbulento e ser acelerados via DSA (GIACALONE,
2015). A aceleracéo de elétrons em ondas de choque € menos compreendida.
Para elétrons de baixas energias, o raio do movimento ciclotrbnico é muito
pequeno para interagir com flutuagcdes no campo magnético. Por outro lado, o
movimento de elétrons relativisticos possui raio suficientemente grande para
serem acelerados por DSA (GIACALONE, 2015).

No estudo de ondas de choque interplanetarias, os principais parametros de
interesse sao 0 niumero de Mach (através do qual € possivel estimar a energia
processada no choque), a obliquidade do choque (especificada pelo angulo 65,,),
o sentido de propagacédo (frontal ou reverso) e a velocidade (rapido ou lento)
(ECHER et al., 2003). Dessa forma, é possivel separar as ondas de choque néo-

colisionais em diversas categorias, demonstradas na Tabela 2.2.
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Tabela 2.2 - Principais classificacBes usadas no estudo de ondas de choque néao-

colisionais.
Parametro Classificacao
> 45° Quase-perpendicular
HBn
< 45° Quase-paralelo
>25 Alto
My .
<25 Baixo
>1 Alto
B .
<1 Baixo

Fonte: Wilson et al. (2017).

O principal significado fisico das categorias explicitadas na Tabela 2.2 reside na
previsdo da forma com o qual a onda de choque converte energia cinética em
outras formas de energia (WILSON et al., 2017). As proximas subsectes

detalham os parametros listados na Tabela 2.2.

221 Og,

O angulo entre a normal () da frente de choque e o campo magnético do lado
upstream B,, € chamado de 6p,. A determinacédo precisa do 8z, € primordial por
varios motivos: ele determina como o choque transforma o meio em que se
propaga, afeta a propagacao e reflexdo de particulas e altera os mecanismos de
dissipacédo de energia. Nao obstante, as solucbes das relacdes de Rankine-
Hugoniot também possuem dependéncia com a determinacdo do angulo 6g,
(GONZALEZ-ESPARZA; BALOGH, 2001).

O angulo 6z, é usado para classificar o choque de acordo com os critérios
apresentados na Tabela 2.3. Os choques também podem ser classificados como
obliquos para os casos em que o 6z, Ndo é nem exatamente 90° e nem 0°, mas

possuem algum valor entre estes dois angulos (BORODKOVA et al., 2019).
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Tabela 2.3 — Obliquidade das ondas de choque interplanetarias classificadas de acordo
com o angulo 6z, que se trata do angulo entre o campo magnético do lado
upstream e o vetor normal da frente de choque.

Classificagéo Angulo de incidéncia
Perpendicular Op, = 90°
Quase-perpendicular 90° > Oy, > 45°
Paralelo O, =0
Quase-paralelo 45° > 0g, > 0°

Fonte: Kivelson e Russel (1995).

Diversas técnicas foram desenvolvidas para calcular o angulo 65, entre outros
parametros do choque, através da aplicacdo das relacdes de Rankine-Hugoniot
(KOVAL; SZABO, 2008). Contudo, estes métodos podem apresentar resultados
dispares para um mesmo conjunto de dados (GONZALEZ-ESPARZA; BALOGH,
2001). Um dos motivos para a discordancia entre as técnicas é discutido por
Gonzélez-Esparza e Balogh (2001). Os autores mostraram que a definicdo da
localizagcdo e da extensdo dos lados upstream e downstream afeta os
parametros do choque gerados por cada método. O vento solar pode apresentar
flutuacbes nas proximidades da frente de choque, de forma que pequenas
alteracdes na determinacdo dos lados pré e pés-choque podem influenciar

significativamente no resultado final.

Um dos primeiros métodos de calculo da normal do choque é o teorema da
Coplanaridade Magnética (MC), desenvolvido por Colburn e Sonett (COLBURN;
SONETT, 1966). O MC parte do principio de que para um choque obliquo e
compressivo, 0 campo magnético dos lados upstream (B,) e downstream (B,) e
a normal (n) do choque pertencem a um mesmo plano (GONZALEZ-ESPARZA,;
BALOGH, 2001). Assim, a direcdo do choque é dada por:
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. (By—=Bq) x (B, xBy) (2.4)
Myc=t—-——————
|(B, — By) x (B, x By)|

de forma que a normal do choque pode ser obtida através da observacédo dos
campos magnéticos nos lados pré e pos-choque (KIVELSON; RUSSEL, 1995).
Essa técnica € de facil aplicacdo, contudo tende a ser falha para choques
perpendiculares e quase-perpendiculares (KOVAL; SZABO, 2008).

Outra forma de determinar a normal da frente de choque é através do teorema
da Coplanaridade da Velocidade (VC), estabelecido por Abraham-Shrauner
(ABRAHAM-SHRAUNER, 1972):

N (2.5)
Nyc & ——
48 Vg — Vs )

onde v, é a velocidade do fluxo no lado downstream e v,, é a velocidade no lado
upstream (ABRAHAM-SHRAUNER, 1972). A técnica do VC também apresenta
algumas limitacdes, visto que apresenta boas aproximacdes apenas para
choques quase-perpendiculares e com numero de Mach alto (KOVAL; SZABO,
2008).

Acrescenta-se ainda que ambos os métodos MC e VC utilizam médias para
definir os estados dos lados pré e pds choque. Como o0 ambiente em que estas
ondas estdo inseridas é sujeito a flutuacbes, os resultados destas técnicas
podem diferir significativamente do valor real (KOVAL; SZABO, 2008).

O método dos Mixed Modes (MX) usa dados do plasma e do campo magnético
para calcular a normal do choque (ABRAHAM-SHRAUNER; YUN, 1976). Temos
que as equacdes do método Mixed Modes séo:

Mixed Data 1 (MD1) . (By X W) x (B; — By) (2.6)
T|(By x W) x (B = Byl
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Mixed Data 2 (MD2) (B, X W) x (B — By) (2.7)

T (B x W) X (By — By

fl =

Mixed Data 3 (MD3) — [(B, — B;) X W] x (B; — B,) (2.8)
T |[(B; = By) X W] x (By — By)[

Onde B; € o campo magnético a frente da onda de choque (upstream) e B,
indica 0 campo magnético atras da onda de choque (downstream) e W € a
diferenca entre as velocidades de protons do lado downstream e upstream (W =
u, — u,). Esse método apresenta a melhor compatibilidade entre os resultados
observados e a teoria e satisfaz a as equacdes de conservacdo de Rankine-
Hugoniot (ABRAHAM-SHRAUNER; YUN, 1976). A Figura 2.5 representa o plano
da onda de choque e o plano do vetor normal a frente de choque. Os niumeros 1
e 2 subscritos nos parametros da figura referem-se ao vento solar a frente e apos

o choque, respectivamente.
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Figura 2.5 — Representacao dos vetores do plasma e da onda choque, onde os nimeros
1 e 2 subscritos indicam a frente ou atras da onda de choque. O vetor B € o
campo magneético; W é a diferenca (W = u, — u,) entre as velocidades de
protons (u). O plano 7 é o plano normal & frente de choque que contém os
vetores campo magnético B, e B,. O vetor unitario £ esta na interseccdo
entre o plano do choque e o plano £, que pode ser paralelo ou antiparalelo a
AB = B, — B,. O vetor unitario § completa o sistema.
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Fonte: Adaptado de Abraham-Shrauner e Yun (1976).

2.2.2 Betade plasma

O parametro beta de plasma (B) € a razdo entre a pressao plasma e a pressao

do campo magnético. Pode ser obtido através da equacéo:

g = 8mn, kT, (2.9)
=—37

onde n, € a densidade dos ions, k é a constante de Boltzmann, T, é a
temperatura dos dos elétrons e B é 0 campo magnético, sendo que para obter

estes parametros considera-se apenas o lado upstream. Assim, o f de um
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plasma refere-se ao lado upstream do choque. Desta forma, para > 1, a
pressdo térmica do plasma prevalece em relacdo ao campo magnético
(EDMINSTON; KENNEL, 1984).

2.2.3 Mach number

Uma das formas de categorizar a velocidade com que uma onda de choque se
propaga é através do numero de Mach (M). Ele é obtido por meio da razdo entre
a velocidade do fluxo e a velocidade tipica de propagacdo de informacéo do
meio. Assim, ao tomar a frente de choque como referéncia e considerar que uma
onda de choque muda a velocidade do fluxo de supersénico para subsénico,
tem-se que M > 1 no lado upstream e M < 1 no lado downstream (KIVELSON;
RUSSEL, 1995).

Na atmosfera da Terra, a velocidade tipica de propagacéo de informacéo é a
velocidade do som. Assim, o numero de Mach é dado pela razdo entre a
velocidade de propagacdo de um corpo e a velocidade do som. Como ja
mencionado, em um plasma existem diversas velocidades tipicas de propagacéao
de informagdo: Alfvén, sbnico, rapido, lento e magnetossodnico (KIVELSON,;
RUSSEL, 1995). Por essa razao, sao encontrados diferentes nimeros de Mach
em um plasma: o de Alfvén (M,), o sbnico (M), 0 rapido (My) e o lento (M)

(KIVELSON; RUSSEL, 1995).

Visto que uma onda de choque é gerada quando a velocidade do fluxo é maior
do que a velocidade tipica do meio, no meio interplanetario uma onda de choque
ocorre quando a velocidade da estrutura do vento solar € maior do que a da onda
magnetohidrodinamica rapida (fast MHD wave), que na direcdo do campo
magnético ambiente é a velocidade de Alfvén e quando perpendicular ao campo
magneético € a Magnetossonica (KILPUA; KOSKINEN; PULKKINEN, 2017).

2.2.4 Ondas de choque interplanetarias supercriticas

Os choques interplanetarios possuem a capacidade de alterar a funcdo de
distribuicdo de elétrons e ions no vento solar. Além disso, uma das
consequéncias de uma onda de choque é a desaceleracéo e a termalizacao de
ions (HANSON et al., 2020). Diversas pesquisas tém destacado o impacto que

22



ondas de choque criticas tem na aceleracao de particulas no meio interplanetario
(MANN; O’'BRIEN; MILLING, 2004) e na magnetosfera (ZONG; HAO; WANG,
2009).

Um choque é considerado supercritico quando o numero de Mach excede um
valor teérico chamado de Mach Critico (M.,) (MANN et al., 2003). Quando o
choque atinge o M.,., ndo consegue dissipar energia na forma de efeitos
dispersivos ou resistivos em quantidade suficiente para se manter estavel
(WILSON et al., 2010). Nesse caso, acima do numero M., ocorre um processo
chamado de “wave-front breaking” ou, em traducéo literal, quebra da frente de

choque, no qual ocorre aumento na reflexdo de ions (MANN et al., 2003).

ObservagOes mostram que ao atingir a frente de choque da magnetosfera, os
choques supercriticos podem produzir a reflexdo de ions que, por sua vez,
interagem com o0s ions incidentes do vento solar e geram aumento na
intensidade de ondas ULF. Este fenbmeno é observado para valores 6 Bn
quase-perpendiculares e recebe o nome de ULF-wave foreshock (KAJDIC et al.,
2017).

De acordo com Farris, Russel e Thomsen (1993), o primeiro niumero de Mach
critico sera aquele que, para um dado B e 6z, e considerando apenas o lado
downstream, a velocidade do fluxo ao longo do vetor normal da frente de choque
for igual a velocidade do som. Assim, apesar de varios autores atribuirem ao
Mach critico valores a partir de M, = 2,5 (WILSON llI et al., 2017) & preciso
ressaltar que este nimero varia a depender do £ e do 6, (FARRIS; RUSSELL;
THOMSEN, 1993). A Figura 6 mostra um grafico do f§ em funcdo do Numero de
Mach Critico Alfvénico (eixo y) e do 65, (eixo x). Como se pode observar, ondas
de choque com diferentes B terdo numero de Mach Criticos diferentes

dependendo da sua obliquidade.
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Figura 2.6 - Numero de Mach Critico em funcéo dos parametros 65, € .
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Fonte: Mann et al. (2003).

A interacdo entre ondas de choque interplanetéarias supercriticas e a

magnetosfera terrestre seré tratada nas proximas sessoes.
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3 MAGNETOSFERA TERRESTRE

A magnetosfera terrestre € uma regido do espaco onde o campo magnético da
Terra prevalece em relacdo ao campo magnético interplanetario, delimitada na
parte inferior pela ionosfera e na parte superior pela magnetopausa. O seu
formato é distorcido pela acdo do vento solar, sendo mais achatada na regiao
diurna, onde apresenta cerca de 10 raios terrestres (Rg, onde 1Ry = 6.371 km),
e alongada na regido noturna, onde a extensao € de cerca de 60 Ry, e recebe o
nome de cauda magnética (KIRCHOFF, 1991).

A magnetosfera terrestre € dividida em diversas regifes, como mostra a Figura
3.1. Quando o vento solar atinge a magnetosfera € gerada uma regido de
choque, ja referida nas sessdes anteriores, chamada de frente de choque (bow
shock). A regido seguinte (em direcdo a Terra) chama-se bainha magnética
(magnetosheath), caracterizada por grande turbuléncia. A bainha faz uma
transicéo entre a frente de choque e a magnetopausa, a partir de onde se inicia
a cavidade da magnetosfera (KIRCHOFF, 1991). A parte mais préxima do Sol
da frente de choque esta a uma distancia média de 14 R, (KIVELSON; RUSSEL,
1995).

Figura 3.1 - Regides da magnetosfera terrestre.
v

Meio
interplanetario Bainha Magnética
’
Frentede  / Magnetopausa

choque V4
/

/ Cuspide polar

Limite do

Manto

lado noturno

Labulo norte

Limite do 7\ Correntes de da cauda o
lado diurno i /\/ campoalinhado o ————— \
e = ——=——; Linhas de campo | Cauda
———— ¥ magnético ' Magnética
ect C e TT— —
A __auroral T |
Pl - S Corrente anelar If
asma o .
%/ } Limina de plasma - /
do vento
1 ~ Regibes dos cinmurdes” g
solar - _ deradiagio ) /
) ;:'/Pl/asin::sfera e — .. Liminade
" Qval auroty / L;bum ;Ld plasma neutro
\ A dacauda

\
Frente de ™\ . .

N\ Bainha Magnética
choque \

Fonte: Adaptado de Abdu (2020).
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O vento solar é drasticamente modificado apés a passagem pela frente de
choque, o que torna dificil extrapolar as condi¢cdes do vento solar pré-choque
para as propriedades do vento na bainha magnética. Devido ao congelamento
das linhas de campo magnético, o plasma da bainha magnética ndo se mistura
com o plasma da parte mais interna da magnetosfera, mantendo-se separado
pela magnetopausa (KAMIDE; CHIAN, 2007).

A regido interna da magnetosfera, onde se localizam as linhas de campo com
configuracéo proxima a de um dipolo é chamada de plasmasfera. Nesta area o
plasma é mais denso e varia de 10% a 102 particulas por cm3 (KIRCHOFF, 1991).
A plasmasfera inclui a ionosfera em seus dominios, pois se inicia em uma altura
de 60 km e estende-se até 3 —4 R,. A plasmapausa separa a plasmasfera da
regido externa, e sua principal caracteristica € a baixa densidade de particulas —
cerca de 10 particulas por cm3 (KIRCHOFF, 1991).

No lado noturno da magnetosfera encontra-se a cauda magnética, cujo formato
alongado deve-se a interacdo do vento solar com o campo geomagnético e,
assim como a cauda dos cometas, aponta radialmente para a diregdo oposta ao
Sol. Ainda gque a interacdo entre as particulas da cauda seja ndo-colisional, esse
segmento da magnetosfera pode transferir energia e momento do vento solar

para a magnetosfera terrestre (PARKS, 2004).

O plasma que compd@e a cauda magnética recebe o nome de lamina de plasma,
ou plasmasheet, que é conectado as regides aurorais através do campo
magnético terrestre. A populacao de particulas desse plasma possui densidade
de aproximadamente 10° — 107 m~3 e tém como origem o vento solar e a
ionosfera (PARKS, 2004). Essa regido é centralizada no plano equatorial e sua
largura tipica € de 2 a 6 R, (KAMIDE; CHIAN, 2007). Na plasmasheet também
ocorre transporte de particulas, sendo que a referida regido dissipa grande
guantidade de energia na atmosfera terrestre durante uma aurora por intermédio
da precipitacédo de particulas na ionosfera. Além disso, as particulas da lamina
de plasma também podem ser direcionadas para o cinturdo de radiacao externo

durante atividades geomagnéticas intensas (PARKS, 2004). Na regido dos polos
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magneéticos da terra estdo localizadas as cuspides polares (polar cusp), onde

ocorre a entrada de particulas vindas do exterior (KIRCHOFF, 1991).

Outras importantes componentes da magnetosfera sao as correntes, sendo elas:
a corrente anelar (ring current), correntes de Birkeland (field-aligned currents),
corrente da cauda magnética (magnetotail current) e a corrente da
magnetopausa (magnetopause current), que estdo esquematizadas

simplificadamente na Figura 3.2.

Figura 3.2 — Representacéo das correntes magnetosféricas.
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Fonte: Kivelson e Russel (1995).

Duas destas correntes tém uma funcao significativa na locomocéo de particulas
na magnetosfera durante tempestades solares: a corrente do anel e as correntes
de Birkeland (KAMIDE; CHIAN, 2007). A corrente anelar localiza-se na regiao
equatorial da magnetosfera, cerca de 2 a 7 R, distante da superficie, e € gerada
pela deriva de particulas, cuja energia varia de 10 a 200 keV/. As correntes de
Birkeland sdo compostas por elétrons e ions que fluem ao longo das linhas de
campo magnético. Estas correntes conectam as partes de maior altitude da
magnetosfera com as regifes de altas atitudes da ionosfera. Os elétrons
acelerados em direcdo a atmosfera da Terra nas correntes de Birkeland geram
as auroras nos polos (KAMIDE; CHIAN, 2007).
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Um dos diversos mecanismos que geram movimento de particulas na
magnetosfera € a conveccdo. Neste fenbmeno, o vento solar carrega as linhas
de campo magnético de altas latitudes da magnetosfera em direcdo a cauda
magnética (KIRCHOFF, 1991), fazendo com que haja transporte de fluxo
magneético. Este caso pode ocorrer quando as linhas de campo magnético
terrestre e do IMF forem antiparalelas, de forma que as linhas de campo mais
externas da magnetosfera se conectam com as do vento solar e se tornam
abertas ao ambiente interplanetario (MARCHAUDON, 2020). Arrastadas pela
tensdo magnética, as linhas de campo abertas sdo direcionadas para a cauda
magnética onde se fecham e retornam para o interior da magnetosfera
(MARCHAUDON, 2020), juntamente com particulas carregadas. Assim, este
processo pode ter um campo elétrico associado que apresenta grande
intensidade durante tempestades solares (KIRCHOFF, 1991).

Na magnetosfera podem ser observadas ondas em uma vasta faixa de
frequéncias como as Chorus, as eletromagnetic ion cyclotron waves (EMIC), as

magnetossonicas, whistler, entre outras, como se pode observar na Figura 3.3.
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Figura 3.3 - Ondas magnetosféricas e suas regibes preferenciais de ocorréncia. As
ondas ULF sdo observadas globalmente na magnetosfera. As ondas
Chorus sdo comumente encontradas na regido do amanhecer, entre 0s
setores da meia-noite e do meio-dia. As ondas magnetossbnicas sao
observadas com frequéncia no lado diurno nas proximidades do setor do
meio-dia até o lado anoitecer. As ondas EMIC sdo observadas
majoritariamente no lado anoitecer. Por fim, as ondas Hiss sé&o
encontradas na regido da plasmasfera.

Magnetosonic . Chorus
Equatorial VA Waves
Noise

Enhanced
EMIC
WWEVES

Ultra-Low
Frequency
Waves

MAGNETOSPHERE

Fonte: NASA (2019).

As ondas sdo fenbmenos importantes no estudo da magnetosfera, pois podem
indicar a densidade do plasma e auxiliar na identificacdo de alguns processos
como a reconexdo magnética (VILLANTE et al., 2007). Na categoria de baixa
frequéncia (0,1 —1 Hz) estdo as ondas ULF (Ultra Low Frequency Waves),
comumente encontradas na parte interna da magnetosfera (HARTINGER et al.,

2022), que serédo detalhadas na Subsecéo 3.2.

3.1 Os cinturdes de radiacao

Os cinturdes de radiacdo, ou cinturbes de Van Allen, sdo regides da
magnetosfera densamente populadas, em comparacdo com o0 restante da
magnetosfera, por particulas energéticas. Essas particulas possuem como
origem o vento solar e a ionosfera. Parte da populacdo de particulas também

provém da interacdo de raios cosmicos com constituintes da atmosfera,
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processo que ocorre especialmente no cinturdo de radiacdo interno (PARKS,
2004). Os cinturdes foram descobertos durante a era espacial na década de
1950, quando seus dados foram coletados pelas sondas Explorer e Sputnik 2.
As observacdes mostraram duas regides onde se concentravam particulas de
altas energias, uma em torno de 2 R, e outra entre 3 e 4 R,. Tratavam-se dos

cinturBes de radiacdo interno e externo (PARKS, 2004) .

O cinturdo de radiacéo interno € composto majoritariamente por ions de energias
variando de MeV a GeV e esta localizado entre 1 — 2 R,. J4 o cinturdo de radiacéo
externo € constituido principalmente por elétrons de energias que variam de
100 keV a 10 MeV. Este cinturdo ocupa uma regido localizada entre 3 — 7 R,.
Entre eles existe uma regido com baixa densidade de particulas chamada de
slot. Durante tempestades magnéticas, a regido entre os cinturbes de radiacao
passa a ser razoavelmente ocupada por elétrons de médias e altas energias
(BAKER, 2020).

Mudancas nas propriedades do vento solar, causadas pela atividade do sol,
podem gerar variacdo de vérias ordens de magnitude no fluxo de elétrons do
cinturdo externo em um espaco de tempo menor do que um dia. Essa
variabilidade é causada por um desequilibrio entre os mecanismos que fornecem
elétrons ao cinturdo e os que causam reduc¢do no fluxo destas particulas, através
da violacdo dos invariantes adiabaticos (THORNE, 2010). Os trés invariantes
adiabéticos estdo associados com 0s movimentos de giro (gyration), repique
(bounce) e deriva (drift), executados pelas particulas aprisionadas (WALT,
1971), conforme representagdo esquematica na Figura 3.4. O primeiro consiste
em um movimento ciclotrdnico em torno das linhas de campo magnético. O
segundo movimento, o repique, é peridédico e paralelo as linhas de campo
magnético, conforme as particulas séo refletidas de um hemisfério a outro. Ja o
terceiro, o de deriva, trata-se de um movimento de translacdo em torno da terra
(ELKINGTON, 2006).
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Figura 3.4 - Movimentos de uma particula aprisionada no campo magnético da Terra.

Trajetoria de particulas
aprisionadas

. Deriva de 2

_ Linha de campo
protons

magnético \\

Fonte: Adaptado de Lyons e Williams (1984).

Nesta abordagem, consideram-se constantes de movimento para casos em que:
o raio do movimento de giro for pequeno em comparacdo com a escala de
tamanho do campo magnético, o potencial elétrico for pequeno e apenas
pequenas alteracdes acontecem no campo magnético e elétrico enquanto a

particula realiza os trés movimentos. Sendo T, T, e T, 0 periodo que a particula
precisa para realizar o movimento de giro, de repique e deriva, temos que T; <

T, < T,. Portanto, o terceiro invariante adiabatico € o que esta mais suscetivel a
violacdo (WALT, 1971). O primeiro, segundo e terceiro invariantes adiabaticos

podem ser definidos, respectivamente, como:

i (3.1)

= 2Bmy
k= | " By - B()]M2ds, 8.2
¢:fB_dA, (3.3)
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onde m, é a massa de repouso da particula aprisionada, p representa o
momento e p, p, sao suas componentes perpendicular e paralela ao campo
magnético B, s € o comprimento de arco da trajetoria do elétron ao longo do
movimento de espelhamento, sm' e sm sdo as coordenadas dos pontos de
espelhamento, B,, € a magnitude do campo magnético de espelhamento e B, é
o valor do campo magnético em cada ponto da trajetéria de espelhamento dos
elétrons (WALT, 1971).

Caso os invariantes adiabaticos sejam constantes, a particula ficara confinada
no mesmo L* (ROEDERER, 1970). Mudancas lentas no campo magnético
podem alterar a trajetéria, mas estas alteracBes sdo reversiveis e, portanto,
quando o campo magnético retornar ao seu estado original a particula tera a
configuracdo do seu trajeto restaurada. Dessa forma, a propria existéncia dos
cinturBes de radiacdo demanda violacdo dos invariantes adiabaticos e a entrada
e saida de particulas nos cinturbes de radiacdo sé podem ser compreendidas
sob a o6tica do comportamento ndo-adiabatico (WALT, 1971).

A quebra dos invariantes adiabaticos que descrevem o movimento dos elétrons
no cinturdo externo estad ligada a transferéncia de energia e momento
provenientes da interacdo destas particulas com ondas magnetosféricas
(THORNE, 2010). Inclusive, flutuacdes no vento solar e, por conseguinte, na
pressdo dinamica da magnetosfera ou instabilidades no fluxo de cisalhamento
sdo importantes fontes para a difusdo radial (BAKER, 2021), fenémeno
relacionado com ondas ULF que pode gerar perdas ou acréscimos de elétrons

nos cinturdes de radiacdo (DA SILVA et al., 2019; LOTO’ANIU et al., 2010).

Além dos invariantes adiabaticos, outro importante parametro do movimento das

particulas aprisionadas em um campo magnético € o pitch angle («), que se trata

do angulo entre o campo magnético B e a direcdo de movimento de uma

particula. Ele é calculado por:

v v 3.4
a = sin~! (f) =tan! <v—l>, (34)
I
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onde v € a velocidade total da particula e v, e v, sdo os componentes
perpendicular e paralelo (BITTENCOURT, 2004).

Diversos mecanismos podem acelerar elétrons no cinturdo de radiacéo externo,
sendo que a eficiéncia deste fendbmeno esta fortemente atrelada ao ciclo solar
de 11 anos. O fluxo do cinturdo externo também possui uma conexao sazonal, 0
qual apresenta um fluxo de elétrons maior préximo aos equindcios de primavera
e outono do que comparado com os periodos de verdo e inverno (BAKER;
KANEKAL, 2008). Nao obstante, CMEs e HSSs podem produzir tempestades
magnéticas que afetam grandemente a populacédo de particulas do cinturdo de
Van Allen externo (BAKER; KANEKAL, 2008).

O periodo mais propicio para a producao de elétrons de altas energias € durante
tempestades geomagnéticas. Durante estes eventos, a intensidade da atividade
de ondas na magnetosfera aumenta e, consequentemente, elétrons sao
acelerados (ARTEMYEV et al.,, 2013). Contudo, a maior atividade de ondas
magnetohidrodin@micas também promove perdas de elétrons nos cinturbes de
radiacdo. Assim, a disputa entre 0os processos de energizacdo e perdas pode

aumentar ou reduzir a populacao de elétrons (ARTEMYEV et al., 2013).

E possivel sintetizar a variacdo no fluxo de elétrons nos cinturdes de radiacao
em duas categorias. A primeira trata-se de variacdes adiabaticas ou reversiveis,
que acontecem quando o campo magnético muda lentamente comparado com
o periodo dos invariantes adiabaticos das particulas. A segunda consiste em

alteracdes ndo-adiabaticas ou irreversiveis (SHPRITS et al., 2006).

Diversos satélites de natureza militar e comercial que orbitam a terra na regiao
dos cinturdes de radiacdo estao sujeitos aos impactos do clima espacial. Estes
satélites podem apresentar anomalias devido a mudangas no ambiente em que
orbitam. Desta forma, torna-se importante a modelagem e o monitoramento das
particulas dos cinturbes para preservar a integridade dos sistemas tecnolégicos
em Orbita (BAKER et al., 2018; ELKINGTON, 2006).
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3.2 Ondas ULF na magnetosfera

A interacdo entre vento solar e magnetosfera gera perturbacdes magnéticas que
sdo registradas por magnetbmetros in situ e em solo (BAUMJOHANN;
TREUMANN, 1997; TAKAHASHI, 2016; OLIVEIRA et al., 2020). Tais
perturbacdes apresentam diferentes periodos que podem durar dias a milésimos
de segundos. As variacbes mais rapidas sao identificadas como pulsacdes
magnéticas. A Tabela 3.1 ilustra as subclasses das pulsa¢cdes magnéticas e 0s

seus correspondentes periodos e frequéncias.

Tabela 3.1 - Periodo e frequéncia das pulsagbes magnetosféricas.

Notagao T (s) f (mHz)
P.—1 0.2-5 5000 - 200
P.—2 5-10 200 - 100
P.—3 10 - 45 100 - 22
P.—4 45 - 150 22-72
P.—5 150 - 600 7-2
P.—6 > 600 <2

P -1 1—-40 1000 — 25
P =2 40 — 150 25—38

Fonte: Saito (1969).

As pulsacdes magnéticas sdo atualmente divididas em duas classes, as
regulares e continuas representadas pela notacdo Pc (periodic continuos) e as
que apresentam um padrao irregular Pi (periodic irregular). Tanto as Pc’s quanto
as Pi’s séo divididas em grupos de acordo com seu periodo (JACORS; KATO,
1964; SAITO, 1969).

As ondas ULF (Ultra Low Frequency) referem-se a ondas eletromagnéticas com
frequéncia abaixo de 300 Hz e sdo uma das principais fontes para a producéo

das pulsagbes magnéticas. Assim como ocorre com as demais ondas
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encontradas na magnetosfera, os parametros das ondas ULF séo afetados pelo
meio no qual elas se propagam. Desta forma, o seu estudo e monitoramento
pode ajudar a fornecer maiores informacdes sobre o plasma na magnetosfera
(MANN, 2020). Além disso, a interacdo de ondas com as particulas dos
cinturbes de radiacdo pode levar a um aumento ou a uma reducédo no fluxo de
elétrons e ions. Sendo assim, é importante compreender a atividade das ondas
na magnetosfera para melhor entender a dindmica dos cinturbes de radiagdo
(THORNE, 2010).

As ondas ULF na magnetosfera podem ser de origem interna ou externa
(KUWASHIMA; FUJITA, 1989; ANDERSON, 1994; SIBECK, 1994; HUGHES,
1994). No segundo caso, as ondas de baixa frequéncia resultam da atividade do
vento solar, como quando ocorrem oscilagdes na velocidade e densidade de ions
(MANN, 2020). Por conseguinte, as ondas ULF possuem uma grande
dependéncia com a pressao do vento solar, com a componente B, do IMF e com
os demais parametros do vento que influenciam o acoplamento desse com a
magnetosfera. Fenbmenos transientes do vento solar, tais como CMEs e HSSs,
estdo relacionados com aumento na intensidade das ondas ULF na
magnetosfera (ALVES et al., 2017; DA SILVA et al., 2019) .

Ondas ULF desempenham um papel importante no transporte de energia e
momento pela magnetosfera e ionosfera, visto que a sua interacdo com as
particulas dos cinturdes de radiacdo e da corrente anelar € capaz de acelerar e
conduzir estas particulas para outras regides da magnetosfera (MANN, 2020).
Estudos publicados nos ultimos anos apontam uma forte correlacdo entre a
atividade de ondas ULF e o fluxo de elétrons de altas energias (ELKINGTON,
2006; PARAL et al., 2015; SU et al., 2015). Alguns destes trabalhos procuram
relacionar quais parametros no vento solar e na magnetosfera mais influenciam
a populacdo de elétrons relativisticos. Dois dos fatores destacados como
precursores de elétrons de altas energias foram o vento solar a velocidades
acima de 450 km/s e a presenca de ondas ULF (ELKINGTON, 2006).

A teoria magnetohidrodinamica (MHD) é usada para descrever a propagacéao de

ondas em um plasma e foi desenvolvida com base nas equac¢des da mecanica
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e dos fluidos, considerando a existéncia de campos magnético e elétrico. Nessa
abordagem, a propagacéao de ondas MHD ¢é descrita tendo em vista o limite de
frequéncias menores do que a frequéncia do plasma e a girofrequéncia dos ions
(DUNGEY, 1967). O plasma é tratado como um unico fluido condutor, devido ao
comportamento coletivo das particulas, permeado pelo campo magnético.
Assim, para descrever o comportamento do plasma podem ser utilizadas as
Equacgbes da hidrodindamica de um fluido neutro (3.5 a 3.8) e as Leis de Maxwell
(3.9 a 3.13) (BITTENCOURT, 2004):

%m + V. (ppil) = 0 (equacdo da continuidade); (3.5)
pmll’)_f = —Vp +] §p (equacdo do movimento); (3.6)
Vp = ViVp,, (equagéao da energia); (3.7)
pp,, = constante (equacéo do estado); (3.8)
V. Ep = (equacao de Gauss simplificada); (3.9)
V. §p =0 (equacao de Gauss do magnetismo); (3.10)
V X Ep = uJ (equacéo de Ampére); (3.11)
V x E“}, _ —zf’p (equagéo de Faraday); (3.12)
J =0o(E, +1xB,) (equagdo de Ohm); (3.13)

onde i é a velocidade, p,, é a densidade de massa, p é a pressdo magnética, J

—

é a densidade de corrente elétrica, B, € o campo magnetico, E, € o campo

—

elétrico, u, € a permeabilidade magnética no vacuo e V; é a velocidade adiabatica

do som.

Assim como na atmosfera terrestre existe um modo tipico de propagacao de
informacgéo, a onda sonora, em fluidos compressiveis e condutores imersos em

campos magnéticos (tal como o plasma da magnetosfera terrestre) séo
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encontrados modos de oscilacédo caracteristicos: o de Alfvén, o sbnico, o rapido
e o lento (KIVELSON; RUSSEL, 1995).

Assumindo que os ions do plasma podem se mover e que a onda se propaga
paralela a linha de campo, a relagédo de dispersao € obtida por meio da solucdo
das Equacdes (3.9) a (3.12) e da linearizacao das equacdes do fluido. Assim, a
velocidade de fase da onda, também denominada velocidade Alfvénica, é obtida.
O modo de propagacao de Alfvén é transversal, assim, a perturbacdo move-se
perpendicularmente as linhas de campo magnético, enquanto que a sua
velocidade de propagacdo é ao longo das linhas de campo. A velocidade de

propagacéao das ondas de Alfvén pode ser dada por:

" BZ
= ()
HoPm

onde §0 € a intensidade do campo magnético, u, € a permeabilidade magnética

1/, (3.14)

e p,, € a densidade do fluido no qual as ondas estdo imersas (BITTENCOURT,
2004).

A onda magnetossonica é uma oscilacdo longitudinal que se propaga na direcao
perpendicular em relacdo as linhas de campo magnético. Esta onda causa
compressao e rarefacdo no fluido onde esta imersa, bem como nas linhas de
forca. As ondas magnetossénicas, ou magnetoacusticas, podem ser descritas

por:

-

L ( +Bg) (3.15)
M= G \P T 20 .

)

0

no qual o sufixo 0 no termo p,, refere-se ao estado n&o perturbado e o termo p
representa a pressao cinética (BITTENCOURT, 2004)
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O modo rapido € uma onda transversa, assim como a de Alfvén, e possui
velocidade de fase maior do que V, para 8 # 0 (onde 8 € o angulo entre o vetor
campo magneético e o vetor de onda). No modo lento, a velocidade de fase &
menor do que a do modo réapido e a energia flui ao longo do campo B, assim
como a onda de Alfvén. Entretanto, o0 modo lento ndo se propaga
perpendicularmente as linhas de campo magnético quando 6 = /2 (ALLAN;
POULTER, 1992). A diferenca entre os modos de propagacao rapido e lento
ocorre devido as perturbacfes magnéticas estarem em fase para o modo rapido
(facilita a propagacéao através do campo) e fora de fase para o0 modo lento (tende

a anular a propagacéao através do campo) (ALLAN; POULTER, 1992).

Na magnetosfera, considerando um campo magnético dipolar, as ondas ULF

podem ser caracterizadas em trés modos: compressional, poloidal e toroidal,

esquematizados na Figura 3.5, onde b representa 0 campo magnético
perturbado, % é a velocidade de plasma e € é o campo elétrico induzido. O modo
compressional é correlacionado com o modo rapido, pois se propaga
perpendicularmente ao campo magnético ambiente. Os modos poloidal e toroidal
correspondem ao modo Alfvénico, devido a sua propagacao paralela as linhas
de campo magnético (ELKINGTON, 2006).

Figura 3.5 - Modos da onda ULF em um campo magnético dipolar onde (1) representa
0 modo toroidal, (2) o modo compressional e (3) o modo poloidal.

Fonte: Kamide e Chian (2007).
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A difusdo radial € um processo gerado pelas ondas ULF que pode causar
variabilidade no fluxo de particulas dos cinturdes de radiacdo (MANN, 2020). A

distribuicdo de particulas em L-shells pode ser dada por:

Of _ 20 [Pudf|_f (3.16)
dat oLl L? oL T

onde f é a densidade de elétrons no espaco de fase, D;; € o coeficiente de
difuséo, t € o tempo de vida dos elétrons e L trata-se do L-shell (MANN, 2020),
gue em um dipolo é equivalente a distancia radial em que uma particula em
movimento de deriva cruza o plano equatorial. Se apenas o terceiro invariante
adiabatico é violado e o primeiro e segundo invariantes sdo conservados, a

particula irh mover-se dentro de L-shells (WALT, 1971).

Os coeficientes e difusdo podem ajudar a compreender a interacdo entre ondas
e particulas e podem ser usados para determinar a escala temporal da
aceleracdo e da perda dos elétrons (KENNEL; PETSCHEK, 1966; KENNEL;
ENGELMANN, 1966; GLAUERT; HORNE, 2005). O coeficiente de difusao radial
total D,; descreve a taxa radial de transporte de particulas (ELKINGTON, 2006;
OZEKE, 2012) e é dado pela soma do coeficiente de difusio radial elétrico Df, e

magnético DZ, . Estes coeficientes podem ser descritos por:

1
8BZR2

(3.17)

E _
DLL_

1) PE(L may)
m

2

(3.18)
Df = ————1I* E 2p5(L, ,
LL 86[2]/ZBEZR§~ _ m m( mwd)

nos quais w, é a frequéncia de onda, m é o numero de onda azimutal, P é a
poténcia espectral do campo elétrico ou magnético referente a onda ULF, u € o

primeiro invariante adiabatico, g é a carga elementar, y € o fator relativistico, By
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€ 0 campo magnético equatorial na superficie da Terra e R; é o raio da Terra
(BRAUTIGAM; ALBERT, 2000; FEI et al., 2006).

Destaca-se ainda que a difusédo radial pode ser para dentro ou para fora da
magnetosfera interna. Na difusao radial para dentro (inward radial diffusion), a
densidade do espaco de fase dos elétrons aumenta radialmente com a distancia,
em funcdo do tempo. Além disso, os elétrons sédo energizados conforme séo
transportados ao longo das linhas de campo magnético em direcdo a Terra
(HORNE et al., 2003). Ja na difusao radial para fora (outward radial diffusion) a
densidade do espaco de fase dos elétrons decresce com a distancia. As
particulas movem-se radialmente para longe do cinturdo de radiacdo externo, o
que leva a um decréscimo no fluxo de elétrons no cinturdao (LOTO’ANIU et al,
2010). A direcao da difuséo (para dentro ou para fora) depende do gradiente da
densidade do espaco de fase dos elétrons. Se o gradiente for positivo, o
resultado sera uma difusdo em dire¢do a Terra (difusédo para dentro) e para o
caso de o gradiente ser negativo a difusdo sera para fora da magnetosfera
(difusé@o para fora) (LOTO’ANIU et al, 2010). Outros coeficientes de difusdo de
particulas em um plasma relevantes no estudo do transporte de particulas séo
os coeficientes locais de difusdo por pitch angles (D,,) € por energia (Dgg),
usados no estudo de interacdes entre ondas Chorus e EMIC com particulas
(LYONS, 1974; ALBERT, 1999; GLAUTERT; HORNE, 2005).

Dessa forma, a densidade do espaco de fase dos elétrons (PhSD, do inglés
phase space density,) € uma ferramenta de analise da populacéo de elétrons na
presenca de ondas ULF. Para tanto, o calculo para geracdo dos graficos da
densidade do espaco de fase dos elétrons deve levar em conta pitch angles
eqguatoriais (70° — 90°), que € o intervalo de angulos prioritario na interacédo de
ondas ULF com as particulas do cinturédo externo na quebra do terceiro invariante
adiabatico (DA SILVA et al., 2019; SANDHU et al., 2021a). A taxa de variacéo
do PhSD é dada em funcdo dos parametros u, K e L* que se referem
respectivamente ao primeiro, segundo e terceiro invariantes adiabaticos, sendo
esses trés parametros dependentes do pitch angle dos elétrons (HARTLEY;
DENTON, 2014). Para o calculo do PhSD, o K para um determinado pitch angle
(aK) é obtido através do modelo TS04 (TSYGANENKO; SITNOV, 2005).
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Essa é uma ferramenta importante para confirmar se houve variabilidade na
densidade do fluxo no cinturdo de radiacdo devido a difusédo radial gerada por
ondas ULF. O célculo da difusdo envolve vérias etapas que ndo estdo no escopo
do trabalho de mestrado, no entanto, sera utilizado uma ferramenta disponivel
em Van Allen Probes Science Gateway (https://rbspgway.jhuapl.edu/) para
obtencéo da curva de distribuicdo de particulas no espaco de fase em funcéo do
parametro L*. No trabalho, foi considerado o primeiro invariante adiabatico como
M = 1000 MeV/G e o segundo invariante adiabatico como K= 0.0416 G/2Rj para
produzir os graficos que compdem a sessdo de resultados 5.2.3. Os gréficos
foram gerados com a ferramenta disponivel em Van Allen Science Gateway
(https://rbspgway.jhuapl.edu/psd). Os valores de p e K foram utilizados para
otimizar a cobertura de L* para pitch angles de aproximadamente 70° — 90°, que
sao os angulos de interesse na identificacdo do mecanismo de difuséo radial (DA
SILVA et al., 2019, 2021a).

A Figura 3.6 exemplifica os perfis de PhSD em fun¢do do L*. Nessa figura é
possivel perceber a diferenca entre a variabilidade no fluxo de elétrons por
difuséo radial em varios L* e a aceleracédo local. Os painéis mostram variacdes
nos perfis da densidade do espaco de fase associados com mecanismos
diferentes. No painel (A) observa-se aumento no gradiente da densidade do
espaco de fase dos elétrons simultdneo em varios L* gerando uma curva ampla
caracteristica da variabilidade do fluxo em uma vasta regido da magnetosfera.
Um aumento na difusdo radial irA aumentar o transporte de particulas e a
densidade do espaco de fase das particulas. Picos no perfil da densidade do
espaco de fase dos elétrons como observado em (B) indicam aceleracao local
(THORNE, 2010; TURNER; UKHORSKIY, 2020) e, nesse caso, a fonte de
elétrons relativisticos € a populacéo local de elétrons de energia menores. A
interacdo entre particulas e ondas pode aumentar a populacdo de elétrons
relativisticos. Dessa forma, a confirmagédo do mecanismo de difusdo radial para
dentro ou para fora devido a ondas ULF pode ser feita através da inspecgao visual
do gradiente da densidade do espaco de fase dos elétrons, que gera perfis como
0s observados em (A) (DA SILVA et al., 2019; KEITH, HEIKKILA, 2021).
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Figura 3.6 - Perfis da densidade do espaco de fase dos elétrons por L* que descrevem
a taxa de transporte das particulas de uma regido fonte (source) para uma
regido de perdas (sink). No painel (A), D, refere-se ao coeficiente de difuséo
radial, atrelado a varia¢cdes nos perfis da densidade do espaco de fase em
varios L* simultaneamente. No painel (B), Dy trata-se do coeficiente de
difusdo por energia, associado com variacdes locais nos perfis da densidade

do espaco de fase.
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4 INSTRUMENTACAO E METODOLOGIA

Neste capitulo sdo apresentados a instrumentacéo e a metodologia utilizadas no
desenvolvimento desta dissertacdo. A primeira parte trata da instrumentacéo,
incluindo as bases de dados e os instrumentos a bordo dos satélites ACE e Van
Allen Probes. Na segunda parte sédo explicitados os critérios de selecdo dos

eventos e quais foram os procedimentos adotados nas analises desses.

4.1 Instrumentacao

No desenvolvimento da pesquisa, foram utilizadas algumas bases de dados. A
primeira delas foi a tabela de choques interplanetarios disponivel na pagina do
Center for Astrophysics (CfA), cujos dados foram compilados com informacdes
do satélite Wind. A pagina apresenta registros de ondas de choque
interplanetarias no periodo de 1995 a 2022. Para cada onda de choque, sé&o
fornecidos varios parametros, como velocidade, g (beta de plasma), M; (nimero
de Mach do modo rapido), 85,, entre outros, que foram calculados utilizando
diversos métodos. No trabalho, utilizamos os dados da pagina que foram
calculados com o método dos mixed modes (SHRAUNER; YUN, 1976). A pagina

esta disponivel no seguinte link: https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wind.html.

Na lista de Richardson e Cane foram encontradas informacdes sobre ICMEs (no
link https://lizwl.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm). A péagina
compila dados de ICMEs desde o ano de 1996 (CANE; RICHARDSON, 2003;
RICHARDSON; CANE, 2010). Também foram consultadas as tabelas do
Database of Notifications, Knowledge, Information (DONKI), disponiveis no link
https://kauai.ccmc.gsfc.nasa.gov/DONKI/ para verificar informacdes sobre
HSSs.

Na construcdo dos graficos foram utilizados dados de dois satélites: Van Allen
Probes e ACE. Os dados desses satélites estdo disponiveis na pagina
Coordinated Analysis Web (CDAWEeb), no link: https://cdaweb.gsfc.nasa.gov . Na
proxima sessao, estdo descritos os instrumentos utilizados nos satélites Van
Allen Probes e ACE.
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4.1.1 Van Allen Probes

Como ja mencionado, foram usados dados coletados pelas sondas Van Allen,
inicialmente chamadas de Radiation Belt Storm Probes (RBSP), da missao da
NASA Van Allen Probes (2012 - 2019). O principal objetivo da missé&o foi inferir
medidas dos campos magnético e elétrico, de elétrons e ions energéticos e a
densidade do plasma a partir de duas posicdes radialmente separadas na
magnetosfera, sob diferentes condi¢Ges do vento solar. Processos transientes,
como o0s choques interplanetarios também foram continuamente monitorados
(BAKER et al., 2013), a Figura 4.1 explicita um esquema da Sonda Van Allen,

bem como a localizac¢édo de seus instrumentos.

Figura 4.1 - Sonda Van Allen Probe e a localizagéo de seus instrumentos.
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Fonte: Baker et al. (2013).

Os instrumentos utilizados para analisar os eventos nesta pesquisa fizeram parte
do Energetic Particle, Composition, and Thermal Plasma Suite (ECT), cujo
pesquisador principal é o Dr. Harlan Spence, da Universidade de Nova

Hampshire (SPENCE et al., 2013). Os instrumentos que constituem o ECT foram
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selecionados para compor a sonda para fornecer medidas sobre as particulas
dos cinturdes de radiacdo (BAKER et al, 2012).

Dentre os instrumentos do ECT encontra-se o Relativistic Electron Proton
Telescope (REPT), cujo pesquisador responsavel foi o Dr. Daniel Baker, da
Universidade de Colorado em Boulder. O REPT é um sistema de sensores que
coletou dados sobre elétrons e protons de energias a partir de 1.8 MeV (SPENCE
et al, 2013). O principal objetivo deste instrumento foi realizar medidas para
aprimorar o entendimento acerca dos processos de perda e aceleracao de
particulas nos cinturdes de radiacdo (BAKER et a, 2012).

Outro instrumento utilizado no presente estudo foi o Electric and Magnetic Field
Instrument Suite and Integrated Science (EMFISIS) presente também na Van
Allens Probes, sendo o Dr. Craig Kletzing da Universidade de lowa o pesquisador
principal. O principal objetivo do EMFISIS foi produzir medidas sobre o campo
magnético e ondas presentes na magnetosfera, também a fim de contribuir com
o entendimento sobre mecanismos de perda, aceleracdo e transporte de

particulas nos cinturfes de radiacdo (KLETZING et al., 2013).

4.1.2 Advanced Composition Explorer (ACE)

Além das sondas RBSP, foram utilizados dados obtidos pelo satélite Advanced
Composition Explorer (ACE) na producéo de graficos sobre as condi¢cdes do
vento solar. O ACE foi lancado em 25 de agosto de 1997 com o propésito de
fazer medidas no meio interplanetario e, consequentemente, auxiliar na previsdo
do clima previsdo do clima espacial (STONE et al., 1998). O ACE faz suas

medidas a partir do ponto Lagrangeano L1 através nove instrumentos.

O instrumento Solar Wind Electron, Proton, e Alpha Monitor (SWEPAM) possui
dois sensores com resolucdes diferentes, um para inferir medidas de elétrons e
outro de ions. Esses sensores medem densidade, velocidade, temperatura,

entre outros parametros do veto solar (MCCOMAS et al., 1998).

O Electron, Proton, e Alpha-Particle Monitor (EPAM) é composto por cinco
telescopios de aberturas diferentes com o objetivo de medir elétrons com
energias de 30 KeV a 350 KeV e ions de 50 KeV a 5 MeV (GOLD et al., 1998).
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Ja o Magnetic Field Experiment (MAG) mede continuamente o IMF com o
objetivo de gerar interpretacdes sobre as fungdes de distribuicdes de particulas,
inferir a regido fonte de particulas energéticas atraves da extrapolacdo da
medida do IMF local, determinar o trajeto de raios cOsmicos intergalaticos e
analisar as fontes locais de aceleracdo de particulas (SMITH et al., 1998). A
Figura 4.2 explicita os instrumentos que compdem o satélite ACE, bem como a

localizagédo de cada um deles.

Figura 4.2 - Localizac¢éo dos instrumentos do satélite ACE.

EPAM

SWEPAM
10N

SIS

ﬁlp

Fonte: STONE et al. (1998).

4.2 Metodologia

Os primeiros estudos sobre choques interplanetarios ressaltavam que a
quantidade de particulas afetadas e a intensidade da energizacdo dependiam
principalmente da velocidade do vento solar e do &ngulo de incidéncia entre a
normal da frente de choque e do campo magnético do lado upstream,
denominado 6z, do choque (KENNNEL et al.,, 1985). Nesse contexto, nas

pesquisas que estudam a aceleragdo de particulas na parte interna da heliosfera
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sdo destacadas algumas propriedades dos choques nao-colisionais que
possivelmente tem relagdo com os processos de energizacdo de particulas,
sendo elas: o numero de Mach, a geometria do choque, a compressao, entre
outras (KOULOUMVAKOS et al., 2019). Além disso, diversos autores apontam
o efeito da criticidade do choque na aceleracao de particulas (MANN et al., 2003;
WILSON, 2018; HANSON et al., 2020). Algumas observa¢des também mostram
0 papel que as ondas de choque supercriticas desempenham na geracdo de
ondas ULF no bow shock da magnetosfera (KAJDIC et al., 2017).

Desta forma, a fim de cumprir os objetivos propostos no trabalho, a metodologia
adotada para a escolha dos choques interplanetarios a serem estudados

considerou o numero de Mach rapido (ou fast Mach number, M) e o beta de

plasma (B) para selecionar ondas de choque interplanetarias supercriticas.

Como ja mencionado, para consultar as datas dos choques interplanetérios e as
suas principais caracteristicas foi utilizada a pagina de dados do Centro para
Astrofisicos (CfA), mantida por Michael L. Stevens e Justin C. Kasper, utilizando
o método Mixed Modes (ABRAHAM-SHRAUNER; YUN, 1976). O periodo
selecionado para a investigacédo dos choques foi de outubro de 2012 a junho de
2019, uma vez que ao longo desses anos as sondas Van Allen estiveram em
atividade e coletaram dados na regido dos cinturdes de radiagdo. Durante esse
periodo, o CfA registrou um total de 118 choques interplanetarios. Destes
choques, foram observadas e compiladas em uma tabela as seguintes
caracteristicas: a direcdo do choque (forward ou reverse), o horario do choque,
a sua obliquidade (quase-perpendicular ou quase-paralelo), criticidade (nimero

de Mach rapido) e parametro .

A partir da tabela de choques interplanetarios construida, os choques foram

categorizados de acordo com a classificacao de Burguess et al (2016):

e Quase-perpendicular (65, = 45°) ou quase-paralelo (05, < 45°);
e Numero de Mach do modo rapido baixo (M; < 2,5) ou alto (M > 2,5);

e Beta de plasma baixo (f < 1) ou alto (8 > 1)
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Com base nessa classificacdo, foram identificados 26 choques que atendiam ao

critério de criticidade: My > 2,5 e § < 1. Para esses choques supercriticos, foram

verificadas as condi¢cdes do vento solar e da magnetosfera terrestre apos a

passagem do choque. Em resumo, 0s pontos chaves da metodologia podem ser

resumidos nos seguintes itens:

Selecdo de um método de calculo da normal de frente de choque, do qual

derivam os parametros 6g, € My;

Os parametros das ondas de choque interplanetarias ocorridas na era Van
Allen Probes foram compilados em uma tabela a fim de facilitar a consulta dos

dados durante a pesquisa e a categorizacdo dos eventos;

As ondas de choque interplanetérias registradas durante a era Van Allen

Probes foram classificadas quanto a sua obliquidade (63,), velocidade (M;) e

compressibilidade (8);

Foi documentado qual porcentagem dos choques é categorizado como:
quase-paralelo (8g, < 45°) ou quase-perpendicular (65, > 45°), beta de
plasma baixo (8 < 1) ou alto (f > 1), nimero de Mach alto (M; > 2,5) ou baixo
(My < 2,5), choque supercritico (8 <1 e M > 2,5), choque frontal ou reverso

(fast foward e fast reverse);

Procurou-se ainda identificar a estrutura geradora do choque através de
consultas na péagina desenvolvida pelos pesquisadores lan Richardson e
Hilary Cane, que lista as CMEs a partr do ano de 1996.
(https:/lizwl.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm).

Outra péagina utilizada, desta vez para identificar HSSs, foi a Space Weather
Database Of Notifications, Knowledge, Information (DONKI), organizada por
Anna Chulaki e Masha Kuznetsova, disponivel no link

https://kauai.ccmc.gsfc.nasa.gov/DONKI/search/ .

Foram produzidos gréaficos do fluxo de elétrons relativisticos do cinturdo de
radiacdo externo e da poténcia espectral da onda ULF na magnetosfera para

todos os choques registrados no periodo;

48


https://izw1.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm
https://kauai.ccmc.gsfc.nasa.gov/DONKI/search/

Para as datas dos choques supercriticos, também foram gerados gréaficos
sobre os parametros do vento solar e dos modos de polarizacao
compressional e poloidal das ondas ULF;

Dentre o conjunto de ondas de choque interplanetarias supercriticas, foram
selecionados 5 choques quase paralelos e 5 quase perpendiculares para fazer

estudos de caso;

Nos estudos de caso, foram avaliadas as condi¢des no meio interplanetario
pré e pos choque e a concomitancia na variagdo destes parametros com a
variabilidade no fluxo de elétrons relativisticos (1,8 a 3,4 MeV) no cinturdo de
radiacdo externo. Além disso, foram observadas a densidade de poténcia

espectral das componentes B e B, do campo magnetico e a componente Eg

na faixa de frequéncias das ondas ULF em conjunto com a variabilidade no

fluxo de elétrons;

Foram identificadas as principais componentes dos campos magnético e
elétrico acopladas apds a ocorréncia da onda de chogque e em quais

frequéncias a densidade de poténcia foi maior;

N&o obstante, foram inspecionados os graficos da densidade do espaco de
fase dos elétrons para identificacdo da difusdo radial para dentro ou para fora

gerada pelas ondas ULF;

Por fim, foi avaliado se a obliquidade da onda de choque afetou as respostas
na atividade de ondas ULF na magnetosfera e na variabilidade no fluxo de
elétrons relativisticos do cinturdo de radiacdo externo e se as ondas ULF

tiveram ou n&o um papal determinante nessa variabilidade.
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5 RESULTADOS E DISCUSSOES

Nesta secdo estdo explicitados os resultados e as discussfes, organizados
como segue. Na primeira Subsecéo (5.1) sdo expostos os resultados referentes
as ondas de choque registradas durante a era Van Allen Probes e as
categorizacfes de cada uma delas. Além disso, especifica-se quais foram os
eventos selecionados para compor os estudos de caso. A segunda Subsecéo
(5.2) trata das andlises e discussdes de cada um dos estudos de caso. A terceira
e ultima Subsecéo (5.3) traz os resultados referentes as analises dos perfis de
densidade do espaco de fase do fluxo de elétrons relativisticos do cinturdo de

radiacdo externo por L*.

5.1 Ondas de choque interplanetarias na era Van Allen Probes

Nas tabelas do CfA (https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/) estéo
registrados 118 choques interplanetarios entre outubro de 2012 a junho de 2019,
periodo de atividade das sondas Van Allen, conforme consta na Tabela 5.1. A
Tabela 5.1 apresenta quantos choques foram registrados em cada ano da era
Van Allen Probes. e quantos choques por ano classificam-se como:

e (uase-paralelos (8, < 45°)

quase-perpendiculares (05, > 45°)

e Dbeta de plasma baixo (8 < 1)

e Dbeta de plasma alto (f > 1)

e numero de Mach inferior ao numero de Mach critico (M < 2,5);
e numero de Mach superior ao numero de Mach critico (M > 2,5);

e (uantidade de choques supercriticos ocorridos no periodo.

Existem diversos métodos de calculo dos parametros 6, e o My. Conforme

discutido nos capitulos anteriores, o método Mixed Modes (ABRAHAM-

SHRAUNER; YUN, 1976) foi o escolhido para fazer a sele¢ao dos eventos.
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Tabela 5.1 — Quantidade de choques interplanetarios por ano registrados durante a era
Van Allen Probes. A tabels também mostra quantos choques, por ano,
foram categorizados como quase-paralelo, quase-perpendicular, f baixo,
p alto, My baixo, My alto e quantos desses podem ser considerados
supercriticos. Os dados foram obtidos na pégina CfA
(https:/lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/).

2012t 2013 20142 2015 2016 2017 2018 2019° TOTAL

N° de choques 8 37 17 25 6 12 10 3 118
Opn < 45° 1 8 2 8 2 5 2 1 29
O, > 45° 7 29 14 17 4 7 8 2 88

p<1 8 28 15 19 6 11 10 3 100
g>1 0 9 1 6 0 1 0 0 17

My < 2,5 6 27 11 19 4 10 8 2 87
M > 2,5 2 10 5 6 2 2 2 1 30
Supercriticos 2 9 4 4 2 2 2 1 26

1De outubro a dezembro
2Para um dos choques ndo ha dados
3De janeiro a junho

Fonte: Producéo da autora.

Cerca de 31,35% das ondas de choque interplanetérias registradas no periodo
analisado ocorreram no ano de 2013, que coincide com o pico de atividade solar
no ciclo de numero 24, apontado como um dos ciclos com menor incidéncia de
manchas solares do ultimo século (NANDY, 2021). Nos demais anos, a
quantidade de choques interplanetarios reduz significativamente. No total,
ocorreram 118 ondas de choque interplanetarias entre outubro de 2012 a junho
de 2019. Ao comparar os gréaficos das Figuras 5.1 e 5.2 é possivel perceber que
a gquantidade de choques interplanetarios e choques interplanetarios
supercriticos decresce juntamente com o numero médio mensal de manchas

solares, que indica a fase de declinio do ciclo solar.
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Figura 5.1 - Namero médio de manchas solares por més (pontos) e média ponderada
em 13 meses (curva roxa) em funcdo do tempo, entre 2012 a 2019. O
grafico foi produzido com uso da plataforma Solar cycle progression NOAA,

disponivel no

progression.

link

(https:/lwww.swpc.noaa.gov/products/solar-cycle-
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Fonte: Producéo da autora.

Figura 5.2 - Quantidade total de ondas de choque interplanetarias (curva azul) e de
choques supercriticos (curva laranja) por ano, de outubro de 2012 a junho

dados sdo provenientes da pagina

(https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/).
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Fonte: Producéo da autora.

CfA

A Figura 5.3 traz um grafico com o percentual de choques interplanetarios

classificados como quase-perpendiculares ou quase-paralelos, beta de plasma

alto ou baixo e numero de Mach do modo rapido alto ou baixo. Observa-se que

74,57% dos choques se classifica como quase-perpendiculares, 84,74% baixo

beta de plasma e 73,73% baixo numero de Mach.
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Figura 5.3 - Distribuicdo dos choques registrados durante o periodo de atividade das
sondas Van Allen nas classificacbes por 05, (quase-paralelo 85, < 45° e
quase-perpendicular 65,, > 45°), beta de plasma (alto > 1 e baixo < 1) e por
namero de Mach (alto > 2,5 e baixo < 2,5). Os dados foram consultados na
pagina CfA disponiveis no link
https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/.
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Fonte: Producéo da autora.

Ao considerar como supercriticos os choques que apresentam f < 1 e My > 2,5,
foram identificados 26 choques supercriticos, o que corresponde a 22,03% do
total de choques interplanetarios registrados na era Van Allen Probes. A maior
parte dos choques supercriticos pode ser categorizada como quase-
perpendiculares (65,38%). Na Tabela 5.2 encontram-se as datas dos choques
supercriticos identificados com dados do satélite Wind e consultados na base de
dados CfA:
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Tabela 5.2 - Datas dos choques Supercriticos organizados por ano. Dados fornecidos
pela base de dados CfA (https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/).

2012 2013 2014 2015 2016 2017 2018 2019
31/10 17/03 07/01 17/03 19/07 27105 15/02 26/05
23/11 13/04 07/02 20/09 12/10 06/09 19/04

19/05 27102 19/12

24/05 07/06 31/12

31/05

27106

09/07

02/10

13/12

Fonte: Producéo da autora.

Dentre o conjunto das 26 ondas de choque interplanetarias supercriticas, foram
selecionados 10 eventos, sendo 5 quase-paralelos e 5 quase-perpendiculares,

para os estudos de caso encontrados na proxima secao.

5.2 Ondas de choque interplanetérias supercriticas quase-paralelas e
guase-perpendiculares

Para comparar as repostas observadas na magnetosfera diante de ondas de
choque interplanetarias supercriticas com diferentes angulos de incidéncia foram
selecionados 10 eventos, 5 quase-perpendiculares e 5 quase-paralelos. As
datas escolhidas estéo listadas na Tabela 5.3 e os critérios de selecao estédo

explicados mais adiante.
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Tabela 5.3 - Datas e parametros das ondas de choques supercriticas selecionados para
fazer estudos de caso. Os parametros dos choques sé@o provenientes da
base de dados CfA (https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/) e as
datas das ICMEs foram consultadas nas tabelas de lan Richardson e Hilary

Cane (CANE, RICHARDSON, 2003)
(https://izwl.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm).

Data Horario (UT) ?ét:::)usrilgf B Mg Opn
17/03/2013 05:21 ICME 0.56+0.48 5.95+0.36 36.1+6.1
13/04/2013 22:13 ICME 0.47 £0.52 3.87+0.10 343+6.5
24/05/2013 17:26 N&o consta 0.63 +£0.53 2.55+0.18 85.4+11.2
31/05/2013 15:11 HSS 0.20+0.22 3.56+0.10 88.4+0.8
02/10/2013 01:15 ICME 0.92+0.92 4.12£0.23 9.3+3.7
27/02/2014 15:50 N&o consta  0.55+0.57 3.26 £ 0.07 76.4+4.1
20/09/2015 05:23 ICME 0.42 +0.48 2.92 £0.52 80.7+2.5
19/12/2015 15:35 ICME 0.36+0.35 2.77£0.36 56.8+5.1
31/12/2015 00:17 ICME 0.32+0.21 3.51+0.25 44.0+6.3
06/09/2017 23:02 ICME 0.27+0.15  4.01+0.47  43.0+18.2

Fonte: Producéo da autora.

Os parametros data, horario, 8, My e 85, da Tabela 5.3 foram consultadas na

base de dados do CfA, ja referida anteriormente. O horario de ocorréncia da onda
de choque listado pela base de dados foi medido pelo satélite Wind no ponto
Lagrangeano L1. As informac@es sobre as ICMEs séo provenientes das tabelas
de Richardson e Cane (2003) e sobre o HSS da base de dados DONKI. Algumas
ondas de choque interplanetarias ndo possuiam uma estrutura do vento solar
associada nas bases de dados. Os parametros dos demais choques

supercriticos podem ser encontrados no material complementar (Apéndice A).

Ondas ULF sdo um fendmeno que ocorrem globalmente na magnetosfera, mas
a atividade destas ondas magnetohidrodinamicas sera discutida em regides
restritas as orbitas das sondas Van Allen. Além disso, o conjunto de ondas de
choques supercriticas a serem analisadas nesta sesséo foi escolhido usando

como critério a posi¢do da sonda Van Allen B, pois foram priorizados os eventos
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em que a sonda estava posicionada no apogeu da Orbita no horario de ocorréncia
da onda de choque, independentemente do setor da magnetosfera, conforme
mostra a Figura 5.4 para o exemplo do setor diurno e noturno (lembrando que

existem também os setores amanhecer e anoitecer).

Figura 5.4 - Posicéo preferencial das sondas Van Allen Probes adotada na sele¢do dos
eventos apresentado no plano X, Y, no sistema de coordenadas GSE, com
os eixos X e Y em unidades de Raios Terrestres (RE). As elipses sao 6rbitas
descritas pelas sondas Van Allen e os pontos indicam a posicao das sondas
na data e horario contido no cabecalho das imagens. Cada elipse indica uma
Orbita de cada sonda. Em ambos o0s painéis as sondas encontram-se
préximas ao apogeu de sua Orbita, mas em setores diferentes da
magnetosfera. No painel da esquerda, as sondas encontram-se no setor
noturno préximas a meia noite. No painel da direita, as sondas encontram-
se no setor diurno da magnetosfera préximas as 12 UT. Os graficos foram
produzidos na plataforma Van Allen Probes Science Gateway
(https:/Irbspgway.jhuapl.edu/).
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Fonte: Producéo da autora.

Para os eventos apresentados na Tabela 5.3, foram feitos os graficos de fluxo
de elétrons, parametros do vento solar, posicdo da magnetopausa e densidade
de poténcia espectral dos campos magnético e elétrico. O horario da onda de
choque foi demarcado nos graficos com uma linha cinza vertical. Esses
resultados estdo apresentados nas Figuras 5.5 até 5.24. O periodo de tempo
utilizado para gerar os graficos contempla as condigcdes do meio interplanetario

e da magnetosfera prévias a onda de choque interplanetaria até cerca de 24h
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apos a chegada da onda de chogue na magnetosfera, mas o enfoque das
analises sera no periodo de tempo ligeiramente apds a ocorréncia da onda de

choque interplanetéaria. Os eventos foram analisados considerando:
e a estrutura do vento solar que o gerou;
e a obliquidade do choque;
e aposicao das magnetopausa;
e aposicao da sonda Van Allen;
¢ 0 fluxo de elétrons relativisticos do cinturdo de radiagéo externo;
e condicdes do meio interplanetario;
¢ adensidade de poténcia espectral da onda ULF na magnetosfera;
e adensidade de poténcia espectral dos modos compressional e poloidal

¢ a densidade do espaco de fase dos elétrons relativisticos do cinturdo de

radiacdo externo.

As informacdes sobre as ondas de choque interplanetarias séo provenientes da
base de dados CfA (https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/wi_data/). Os dados
sobre as CMES sdo das tabelas de Richardson e Cane
((izwl.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm).

Nas Figuras 5.5, 5.7, 5.9, 5.11, 5.13, 5.15, 5.17, 5.19, 5.21, 5.23 0s painéis (a) e
(b) utilizam dados das sondas Van Allen, obtidos pelo instrumento REPT. O
painel (a) € o fluxo de elétrons de 2,1 MeV interpolado, em funcao do L* (eixo y)
e do tempo (eixo x), no qual as cores mais aproximadas ao vermelho evidenciam
fluxo de elétrons maior como indica o colorbar. O painel (b) representa o fluxo de
elétrons (eixo y) de energias entre 1,8 a 3,4 MeV, para um L* fixo de 5 Rg, em
funcdo do tempo (eixo x), sendo que cada ponto indica uma medida feita pelo
instrumento conectados por linhas. Esses graficos mostram a variabilidade do
fluxo de elétrons relativisticos no cinturdo de radiacdo externo. Quando o fluxo
de elétrons reduz por um fator maior ou igual a 4 em um periodo de um dia ou
menos € chamado de dropout (BOYNTON; MOURENAS; BALIKHIN, 2016). Ja

quando o fluxo aumenta em mais de uma ordem de grandeza é chamado
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enhancement. Os painéis (c) a (g) usam dados do ACE obtidos no ponto
Lagrangiano L, e mostram as condi¢es do meio interplanetario e 0o momento da
ocorréncia de ondas de choque através do aumento da velocidade e da
densidade do vento solar, bem como da compresséo do IMF (BURLAGA, 1995).
O painel (c) € a velocidade do vento solar (},). O painel (d) € a densidade do
vento solar (N,). O painel (e) contéem as componentes B, e B, do IMF. O painel
(f) é intensidade total do IMF B, e a componente B,. O painel (g) é a posi¢cao da
magnetopausa em R; em funcdo do tempo, calculada através do método de
Shue (SHUE et al., 1998). A compressdo da magnetosfera normalmente esta
associada com as condicdes do vento solar e pode contribuir com a aceleracao
e transporte de particulas no cinturdo de radiacdo externo (YU; KOLLER;
MORLEY, 2013). Assim, o fluxo de elétrons no cinturdo de radiacao externo pode
ser reduzido devido a compressdao da magnetopausa em L <7Rj
(magnetopause shadowing), no qual as particulas que antes estavam
aprisionadas sado perdidas para o meio interplanetario (MATSUMURA et al.,
2011).

As Figuras 5.6, 5.8, 5.10, 5.12, 5.14, 5.16, 5.18, 5.20, 5.22, 5.24 foram
produzidas com dados das sondas Van Allen e permitem analisar o fluxo de
elétrons do cinturdo de radiacdo externo e a atividade de ondas ULF na
magnetosfera. Também nessas figuras, o horario do choque é indicado por uma
linha cinza vertical. As figuras mencionadas permitem verificar a ocorréncia de
ondas ULF no momento do choque concomitante com a variabilidade do fluxo
de elétrons e sdo ponto de partida para analisar o papel que as ondas ULF
podem ter desempenhado na variagédo do fluxo. O painel (i) apresenta o fluxo de
elétrons de 1,8 a 3,4 MeV e usa dados do instrumento REPT. Os espectrogramas
dos painéis (ii), (iii) e (iv) foram obtidos através de transformadas de Fourier e
referem-se a flutuagcdes nas componentes B, e B, do campo magnetico e Ey do
campo elétrico na faixa de frequéncia das ondas ULF (0 a 8 mHz). As cores mais
aproximadas ao vermelho indicam densidade de poténcia maior, conforme indica
o colorbar. A componente Ej foi calculada a partir das medidas cartesianas do

campo elétrico E(E,, E,, E,) no sistema de coordenadas SM, sendo que foram

feitas conversdes para coordenadas cilindricas, obtendo o E;. Os painéis (ii) e
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(i) apresentam os resultados provenientes dos dados do instrumento EMFISIS

e o painel (iv) do instrumento EFW, ambos a bordo das sondas Van Allen.

5.2.1 Ondas de choque supercriticas quase-paralelas

Esta sesséo apresenta os graficos do fluxo de elétrons relativisticos, condi¢cdes
do meio interplanetario, posicdo da magnetopausa e modos de polarizacao da
onda ULF para ondas de choque interplanetarias supercriticas cujos angulos de

incidéncia foram 6, < 45°.

5.2.1.1 17 de margo de 2013

No dia 17 de marco de 2013 uma ICME atingiu a magnetosfera da Terra,
precedida por uma onda de choque interplanetaria registrada as 5:21 UT no
ponto Lagrangeano 1. Na Figura 5.5, € possivel observar que a variabilidade de
elétrons relativisticos no cinturdo de radiacdo externo (painéis a, b) com as
condi¢des do meio interplanetéario (painéis c, d, e, f) e também com a posic¢ao da

magnetopausa (painel g).

No horéario do choque, a sonda Van Allen B estava localizada em L* =5 e MLT
=02:00 UT. Verifica-se que h& diminuicdo no fluxo de elétrons a partir do horario
de registro da onda de choque no painel (a), que atinge todos os L* do cinturdo
externo. No painel (b), o fluxo de elétrons (1,8 a 3,4 MeV) em L* =5 R, reduz em
mais de uma ordem de grandeza a partir do horéario da onda de choque. O fluxo
de elétrons reduz gradativamente até as 13:00 UT, quando atinge o valor
minimo, e em seguida volta a aumentar. O fluxo de elétrons reduz (dropout) em
mais de uma ordem de grandeza em menos de 8h apds o horario do choque

nestes dois primeiros painéis.

Os painéis (c) a (f) refletem como o as condigdes do meio interplanetario foram
alteradas a partir da passagem da onda de choque. Nestes graficos ha
descontinuidades nas séries temporais as 05:21 UT, que indicam o momento da
ocorréncia da onda de choque interplanetaria em L1. A velocidade V, e a
densidade de protons N,, aumentam apds a passagem da onda de choque. Nos
painéis (e) e (f) a intensidade do IMF aumenta e a orientacdo da componente B,

estd a maior parte das primeiras horas apds o choque orientada para o sul com
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algumas incursdes para o norte, com intensidade entre aproximadamente +20 a
-20 nT. A componente B, orientada para o sul € um dos fatores que contribui
para que seja observada densa poténcia espectral da onda ULF (BENTLEY et
al., 2018).

No painel (g) observa-se que a altura da magnetopausa, obtida a partir do
modelo de Shue (1998), € comprimida simultaneamente a chegada do choque a
magnetosfera, a qual atinge de 12 para 8 R;. Cerca de 2h30 apds o horario do
choque, a magnetopausa atinge a maxima compressado em 6 R;. Desta forma, é
possivel inferir que pode ter ocorrido 0 mecanismo de magnetopause shadowing

em combinag¢do com outros mecanismos para causar o dropout observado.

A Figura 5.6 mostra a poténcia espectral do campo magnético (painéis ii e iv) e
elétrico (painel iii) para deteccao da atividade de ondas ULF no cinturdo de
radiacdo externo durante a variabilidade do fluxo de elétrons de alta energia
(painel i). No painel (i), observa-se que o fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV
reduziu, conforme constatado na andlise na Figura 5.5. Ao comparar a reducdo
no fluxo de elétrons a partir do momento do choque com a densidade de poténcia
espectral nos painéis (ii), (iii) e (iv), verifica-se que houve atividade de ondas ULF

concomitante com a perda de elétrons no cinturdo externo.

No horéario do choque, ha aumento na densidade de poténcia nos painéis (i), (iii)
e (iv) da Figura 5.6 em L* =5 e MLT = 02:00 UT. No painel (ii), a poténcia
espectral do campo magnético (componente x) apresenta grande densidade
entre 0 a 8 mHz. No painel (iii), que se refere ao modo compressional, a
densidade de poténcia espectral do campo magnético (componente paralela)
esta concentrada em frequéncias abaixo de 4 mHz. No painel (iv), que mostra a
densidade de poténcia espectral do campo elétrico azimutal (modo poloidal), a
amplitude de frequéncias é maior, apesar de nao ser tdo densa quanto no modo
compressional. Ressalta-se ainda que este periodo apresenta muita falha nos
dados do campo elétrico azimutal. A maior densidade de poténcia espectral do
campo magnético nos painéis (ii) e (iv) ocorre concomitantemente com o dropout
observado nos painéis do fluxo de elétrons préximo as 12:00 UT, quando a sonda
Van Allen B estava localizada em MLT = 23:00 UT e L-shell =5 Rg. No horério
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em que o fluxo de elétrons € menor, no painel (ii), o maior valor da densidade de
poténcia espectral mantém-se em frequéncias até 8 mHz. No painel (iii) que
corresponde ao modo compressional, a poténcial espectral do campo magnético
ainda apresenta maior densidade em frequéncias abaixo de 4 mHz.

A forte compresséo da magnetopausa, atingindo 6 Ry, sugere que 0 mecanismo
de magnetopause shadowing contribuiu com a perda de elétrons na borda do
cinturdo externo de radiacdo (ALVES et al.,, 2016; DA SILVA et al., 2021a;
TURNER et al., 2012). Por outro lado, a poténcia espectral do campo elétrico
azimutal (densidade de poténcia distribuida em todo o intervalo de frequéncias),
do campo magnético paralelo e da componente x do campo magnético sugere
gue o mecanismo de difusao radial para fora, dirigida por ondas ULF, pode ter
contribuido com a perda de elétrons em combinacdo com o mecanismo de
magnetopause shadowing (DA SILVA et al., 2021a; TURNER et al., 2012). A
difuséo radial para dentro, dirigida por ondas ULF, pode ter contribuido para o
aumento de fluxo de elétrons de alta energia observados no cinturdo de radiacédo
externo apés as 13:00 UT, quando o fluxo de elétrons comeca a ser
restabelecido (DA SILVA et al., 2019, 2021b).
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Figura 5.5 — A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcdo
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar; () Componentes B, e B,, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplantetario.
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Figura 5.6 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e pelo
tempo (eixo x); (i) Densidade de poténcia espectral da componente B, do
campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da componente
paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia espectral da
componente azimutal do campo elétrico. Dados obtidos com os
Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica 0 momento de
ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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5.2.1.2 13 de abril de 2013

Em 13 de abril de 2013 ha registro de uma onda de choque interplanetaria as
22:13 UT associada a uma CME. A Figura 5.7 permite analisar a variabilidade

do fluxo de elétrons no cinturdo de radiacdo externo (painéis a, b) e sua

63



concomitancia com as condicdes do meio interplanetario (painéis c - f), incluindo
a compressao da magnetosfera (painel g), pré e pos choque. No momento da
ocorréncia do choque, a sonda Van Allen B estava na posicédo L* =4 Rz e MLT
=21:00 UT. Os painéis (a) e (b) mostram uma leve reducao no fluxo de elétrons,
menor que uma ordem de grandeza, a partir de cerca de 2h apds o horéario do
choque. No painel (a), observa-se que a reducdo ocorreu em L* mais externos,
a partir de 5 Rg. O fluxo de elétrons atinge o menor valor por volta de 12:00 UT

e a partir de L* =5 Ry, sem conseguir repopular no periodo analisado.

O painel (c), mostra que a velocidade V,, cresce abruptamente com a ocorréncia
do choque e atinge mais de 500 km.s~*. No painel (d), a densidade N, cresce

gradativamente a partir do momento do choque. No painel (e) ha aumento na
intensidade do IMF, especialmente na componente B,,.. No painel (f) também se
verifica aumento na componente B, e na componente total (B;) do IMF. A
componente B, do IMF apresenta-se majoritariamente orientada para o norte do
momento do choque até as 4:48 UT, em seguida orienta-se para o sul, horario
em que o fluxo de elétrons nos painéis (a) e (b) decresce mais significativamente.
No painel (g) a magnetopausa foi comprimida gradativamente. Inicialmente
estava localizada em 14 Ry e atinge até 8 Ry no horario em que o fluxo de

elétrons dos painéis (a) e (b) tem seu valor minimo.

A Figura 5.8 apresenta o fluxo de elétrons (painel i) e a densidade de poténcia
frequéncia das ondas ULF. Na segunda e terceira orbitas, a partir do horario do
choque, observa-se leves decréscimos no fluxo de elétrons no painel (i) de
menos de uma ordem de grandeza. Nos painéis (ii) a (iv) se verifica que a
atividade de ondas ULF tem aumento a partir do horario do choque, sendo mais
significativa na terceira Orbita da sonda van Allen B. Analisando os painéis (ii) a
(iv) durante a primeira Orbita, observa-se que o painel (iv) apresenta densidade
espectral do campo magnético (componente x) maior em 5 mHz. No painel (iii) a
densidade espectral do campo magnético (componente paralela) aumenta em
toda a faixa de frequéncia, com maior destaque em frequéncias até 3 mHz. O

painel (iv) mostra que a densidade espectral do campo elétrico (componente
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azimutal) é mais significativa em 2 e em 5 mHz e que a densidade € menor do
que a observada no painel (ii). Analisando a segunda orbita, observa-se que o
fluxo de elétrons é minimo, e concomitante ao aumento da atividade de ondas
ULF, a partir das 10:00 UT do dia 14/03/2014, quando a sonda Van Allen B
estava localizada em L* = 5 Rz e MLT = 23:00 UT. No painel (ii), densidade
espectral do campo magnético atinge frequéncias de 0 a 8 mHz, com maior
poténcia em frequéncias abaixo de 7 mHz. No painel (iii) a poténcia espectral do
campo magnético abrange todo o intervalo de frequéncias, com densidade maior
em frequéncias até 4 mHz. No painel (iv) a densidade de poténcia espectral do
campo elétrico € maior, alcancando entre 2 e 6 mHz. Na quarta érbita da sonda
Van Allen B, a densidade de poténcia nos painéis (ii) — (iv) diminui em

comparacao com as duas Orbitas anteriores.

A compressao da altura da magnetopausa pelo vento solar em L* até 7 R, pode
gerar perdas na borda do cinturdo de radiacéo externo (YU; KOLLER; MORLEY,
2013). Neste evento, a compressao da magnetopausa até 8 Ry indica que a
mesma nao atinge o cinturdo de radiacao externo, isto sugere que a perda na
densidade de fluxo de elétrons em L* > 5 R; provavelmente ndo ocorreu
diretamente devido ao mecanismo magnetopause shadowing. Em todo o periodo
analisado, a partir da chegada da onda de choque, observa-se que houve
aumento na densidade de poténcia espectral da componente poloidal do campo
eletrico E4 e, principalmente, nas componentes paralela B, e B, do campo
magnético. Isso pode sugerir que as ondas ULF podem ter participado do
processo de perdas do cinturdo de radiacdo externo através da difusdo radial
para fora (SANDHU et al., 2021a; SHPRITS et al., 2006).
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Figura 5.7 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcéo

Lstar [RE]

[y
<

do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar; () Componentes B, e B,, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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Figura 5.8 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e pelo
tempo (eixo x); (i) Densidade de poténcia espectral da componente B, do
campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da componente
paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia espectral da
componente azimutal do campo elétrico. Dados obtidos com os
Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o0 momento de
ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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5.2.1.3 02 de outubro de 2013

As 01:15 UT do dia 02 de outubro de 2013 houve uma onda de choque
interplanetaria seguida por uma CME. Na Figura 5.9, se verifica que houve
perdas no fluxo de elétrons relativisticos no cinturdo de radiacdo externo e é
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possivel comparar o periodo de variabilidade com as condicbes do meio
interplanetario. No horario do choque, a sonda Van Allen B estava localizada em
L* =3 R e MLT = 15 UT. Nos painéis (a) e (b) ha dropout no fluxo de elétrons
relativisticos, a partir do horario de chegada da onda de choque até cerca de 9h
depois. No painel (a), a densidade do fluxo de elétrons € reduzida a partir de 4
Rg.

Nos painéis (c) a (f) da Figura 5.9 h& descontinuidades nas séries temporais que
caracterizam o momento da ocorréncia da onda de choque as 01:15 UT. Nos
painéis (c) e (d) a velocidade V, e a densidade N,, aumentam de intensidade no
horario do choque. No painel (e) as componentes B, e B, do IMF aumentam de
intensidade, principalmente a componente B, que atinge até -20 nT. O aumento
da intensidade do campo magnético concomitante com aumento na densidade
indica que o plasma foi comprimido com a passagem do choque. No painel (f), o
IMF também aumenta de intensidade nas componentes total (B;) e B,, sendo
gue a componente B, apresenta-se majoritariamente orientada para o sul nas
primeiras 6h apds a ocorréncia da onda de choque. No painel (g), a
magnetopausa é comprimida de 12 para 7 R; no horario do choque e nas 2h

subsequentes atinge até 6 Rj.

Na Figura 5.10, observa-se que no horario do choque hd aumento na densidade
de poténcia espectral, mostrado nos painéis (ii) a (iv). No painel (ii), a densidade
de poténcia é bem distribuida no intervalo de frequéncias (0 a 8 mHz). No painel
(iii), que se refere ao modo compressional, a densidade de poténcia é maior em
frequéncias até 5 mHz. No painel (iv), onde se observa o0 modo poloidal, a
densidade de poténcia em geral € menor do que no painel (ii) e € maior entre 2
a 6 mHz. Na terceira oOrbita da sonda, que corresponde ao periodo em que o
fluxo de elétrons estava em seu valor minimo, a atividade de ondas ULF é menor
do que em comparagdo com a segunda 6rbita. No painel (i) o fluxo tem seu valor
minimo proximo as 12:00 UT, quando a sonda Van Allen B estava localizada em
L*=5 Rz e MLT = 17 UT. No painel (ii), a densidade de poténcia espectral reduz
bastante em comparacdo com a segunda Orbita da sonda. No painel (iii), a
densidade de poténcia espectral do modo compressional tem maior densidade
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em frequéncias até 3 mHz até as 12:00 UT. No painel (iv) ndo é possivel fazer a
analise nesse horario pois ha saturacdo na figura, o que impede de fazer
adequadamente a inspecéo visual. Na quarta érbita, o fluxo de elétrons comeca
a ser restabelecido no painel (i) e a densidade de poténcia espectral nos painéis

(i) a (iv) volta a aumentar, ambas com maior densidade até 4 mHz.

Nesse evento, devido a compressdo da magnetopausa ter atingido até 6 Ry, €
possivel inferir que 0 mecanismo de magnetopause shadowing participou no
processo de perdas na densidade do fluxo de elétrons relativisticos no cinturao
de radiagéo externo (ALVES et al., 2016; DA SILVA et al., 2021a; MATSUMURA
et al., 2011). A partir do horério de ocorréncia da onda de choque interplanetéria
verifica-se aumento na densidade de poténcia espectral nas componentes By, B,

e E, dos campos magnetico e elétrico no intervalo de frequéncias das ondas

ULF (0 a 8 mHz). Isso pode indicar que o mecanismo de difusao radial para fora
gerado por ondas ULF também pode ter contribuido para ocasionar perdas na
populacdo de elétrons do cinturdo externo (OZEKE et al., 2017). A partir das
19:00 UT, quando o fluxo de elétrons comeca a aumentar, ocorre aumento na
densidade de poténcia espectral nas componentes do campo magnético e
elétrico. Essa pode ser uma indicacdo de que o mecanismo de difusdo radial
para dentro dirigido por ondas ULF participou no processo de repopulagdo do
cinturdo de radiacao externo (O’BRIEN et al., 2003; SHPRITS et al., 2008).
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Figura 5.9 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcéo
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar; () Componentes B, e B,, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetério.
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Fonte: Producéo da autora.
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Figura 5.10 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (i) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico. Dados obtidos com
sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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Fonte: Producéo da autora.

5.2.1.4 31 de dezembro de 2015

Em 31 de dezembro de 2015 hé registro de uma onda de choque interplanetaria
as 00:17 UT que precede uma CME. No horario da onda de choque a sonda Van
Allen B estava localizada em L* =5 Rz e MLT = 9:00 UT. Nos painéis (a) e (b)

da Figura 5.11 ocorre dropout no fluxo de elétrons relativisticos a partir as 06:00
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UT e atinge o menor fluxo em torno das 19:00 UT. No painel (a), a reducao &

percebida a partir de 4,5 Rg.

Com a passagem da onda de choque interplanetaria, no painel (c) a velocidade

V, aumenta em um curto intervalo de tempo. No painel (d) a densidade N,

aumenta gradativamente ap6s o horario do choque. Nos painéis (e) e (f) ha
compressédo do plasma do vento solar, com aumento na componente total B; e
a componente B, oscila entre valores positivos e negativos até cerca de 19h apos
o choque, orientando-se entdo para valores negativos e permanecendo nessa
orientacao até o horario em que o fluxo de elétrons é minimo nos painéis (a) e
(b). No painel (g), a posicdo da magnetopausa passa de 12 R, a 14 R no
momento do choque. Nas duas horas seguintes, passa a ser mais comprimida e
atinge cerca de 7 Rz em torno de 10h apés o choque. No entanto, no momento
em que o fluxo de elétrons é menor nos painéis (a) e (b), a magnetopausa esta

em cerca de 9 Ry.

Na Figura 5.12, verifica-se que ha atividade de ondas ULF no horario do choque
nos painéis (ii) a (iv) concomitante com a variabilidade no fluxo de elétrons
relativisticos do painel (i). No horéario do choque, o fluxo reduz em menos de uma
ordem de grandeza no painel (i). Neste horario, a densidade de poténcia
espectral no painel (i) € maior até 4 mHz. A densidade de poténcia no modo
compressional no painel (iii) aumenta e apresenta intensidade maior em
frequéncias até 3 mHz. No painel (iv), a densidade aumenta em todo o intervalo

de frequéncias com intensidade maior também até 3 mHz.

A atividade de ondas ULF nos painéis (ii) a (iv) persiste na terceira 6rbita do
satélite, até a quarta orbita quando a densidade do fluxo de elétrons relativisticos
€ minima. Na terceira 6rbita da sonda Van Allen B o fluxo de elétrons apresenta-
se com a menor densidade no painel (i), por volta das 19:00 UT. Neste horéario,
a sonda esta localizada em L* =5 Rz e em MLT = 10 UT. No painel (ii) ocorre
atividade de onda ULF com densidade de poténcia espectral em frequéncias de
0 a 20 mHz. A densidade maior esta em frequéncias abaixo de 5 mHz. A
densidade de poténcia espectral maior ocorre em frequéncias até 6 mHz, no

painel (iii). No painel (iv), a densidade € maior entre 4 e 6 mHz.
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Nesse evento, a densidade do fluxo de elétrons no horario em que a altura da
magnetopausa estava localizada em 7 Ry apresentou perda de elétrons
relativisticos, configurando-se como dropout. Isto sugere que 0 mecanismo de
magentopause shadowing em combinagdo com outros mecanismos podem ter
contribuido para a variabilidade observada no fluxo de elétrons (MATSUMURA
et al.,, 2011; YU; KOLLER; MORLEY, 2013). No horario em que o a densidade
do fluxo de elétrons atinge o menor valor, a magnetopausa estava localizada em
9 R, aproximadamente 17 horas depois do choque, sugerindo assim que o
dropout foi consideravelmente lento. Por outro lado, como houve atividade de
ondas ULF no periodo analisado a partir do horario de ocorréncia da onda de
choque, estas também podem ter contribuido para que o fluxo de elétrons
relativisticos reduzisse através da difusdo radial para fora (TURNER;
UKHORSKIY, 2020).
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Figura 5.11 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcéo

Lstar [Rgl

do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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Fonte: Producéo da autora.
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Figura 5.12 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (ii) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico. Dados obtidos com
sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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Fonte: Producao da autora.

5.2.1.5 06 de setembro de 2017

A onda de choque do dia 06 de setembro de 2017 foi gerada por uma CME e
registrada as 23:02 UT. No horario do choque, a sonda Van Allen B estava
localizada em L* =5 Rz e MLT = 12 UT. Na Figura 5.13, do momento do choque
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até cerca de 2h apds, no painel (a) ha um leve aumento no fluxo de elétrons em
L*=4,5 R;. No painel (b), o fluxo aumenta em menos de uma ordem de grandeza
para elétrons de energias entre 1,8 a 3,4 MeV em L* =5 R;. Apoés este horario,
o fluxo de elétrons decresce nos painéis (a) e (b). No painel (a) a reducéo ocorre

acima de 5 Ry.

Os painéis (c) a (f) mostram os parametros do vento solar antes e depois da onda
de choque interplanetaria. Nos painéis (c) e (d), ha descontinuidades nas séries
temporais da velocidade V, e da densidade N, com aumento de intensidade no
momento da passagem da onda de choque. Nos painéis (e) e (f) o campo
magnético oscila significativamente e ha aumento na intensidade total B, do IMF.

No painel (g), a magnetopausa foi comprimida rapidamente de 12 a 8 Ry.

Na Figura 5.14, é possivel comparar o fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV do
painel (i) com a atividade de ondas ULF dos painéis (ii) a (iv). No painel (i) o fluxo
tem pouca variabilidade entre a primeira, segunda e terceira Orbita da sonda. Na
quarta o6rbita o fluxo decresce e atinge o valor minimo em torno das 18:00 UT,
guando a sonda estava localizada em L* =5 Rz e MLT = 12 UT. No painel (ii)
ocorre aumento na densidade de poténcia, com intensidade maior até 5 mHz no
horario do choque. Na segunda 6rbita, a densidade de poténcia do painel (ii) é
mais intensa entre 10 a 15 mHz. Na quarta 6rbita, a densidade de poténcia no
painel (ii) reduz. No painel (iii), no horario do choque, ha aumento na densidade
de poténcia espectral da onda ULF no modo compressional, com pico de
densidade em frequéncias até 4 mHz. Na terceira Orbita da sonda, a densidade
de poténcia espectral no painel (iii) ainda se concentra até 4 mHz e na quarta
orbita a densidade diminui significativamente. No painel (iv) ndo é possivel fazer
a analise no horario do choque pois ha um periodo com saturacao seguido por
um gap. Na terceira orbita, no painel (iv) a densidade de poténcia espectral €
maior entre 4 a 6 mHz. Na quarta 6rbita a densidade é bem distribuia no intervalo

de frequéncias.

Devido a magnetopausa atingir altura de até 8 Ry, pode-se inferir que o
mecanismo de magnetopause shadowing nao contribuiu diretamente com o

processo de perda de elétrons observado na borda do cinturdo de radiacdo
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externo, pois a compressdo da magnetopausa pelo vento solar provavelmente
nao foi forte o suficiente para causar as perdas observadas em L~ 5 Ry (LI, 1997).
Em relacdo as ondas ULF, observou-se aumento na densidade de poténcia
espectral nas componentes B, e B, do campo magneético e E4 do campo elétrico.
Sendo assim, as ondas ULF podem ter contribuido no processo de leve
variabilidade observado no cinturdo de radiacdo externo (ALVES et al., 2016;
LOTO’ANIU et al., 2010).
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Figura 5.13 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcéo
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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Figura 5.14 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (ii) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico Dados obtidos com

sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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Fonte: Producéo da autora.

5.2.2 Ondas de choque supercriticas quase-perpendiculares

Nesta secdo estdo as andlises das ondas de choque interplanetérias
supercriticas cujos angulos de incidéncia foram 6z, > 45° e, portanto,

classificam-se como quase-perpendiculares.
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5.2.2.1 24 de maio de 2013

No dia 24 de maio de 2013 as 17:26 UT uma onda de choque interplanetaria
atingiu a magnetosfera da Terra. Nao hé registro de ICME nas tabelas do Caltech
para esta data. No horério do choque, a sonda Van Allen B estd em MLT=0 UT
e L-shell= 4 Rg. Na Figura 5.15, nos painéis (a) e (b) houve um ligeiro aumento
no fluxo de elétrons no horario do choque. No painel (b) o aumento é verificado
para elétrons de 2,1 a 3,4 MeV em L* =5 R;. No painel (a) o fluxo de elétrons
comeca a diminuir cerca de 5h apos o horario do choque e o dropout acontece
para L* acima de 4 Rg, mais acentuada a partir de 5 R;. A repopulacdo do
cinturdo de radiacdo externo inicia cerca de 12 horas ap0s a passagem do
choque (apo6s as ~ 05:00 UT) em L* = 4 Ry e depois em L* maiores. No painel
(b) o fluxo decresce e as perdas mais significativas sdo para elétrons com 3,4
MeV. O fluxo de elétrons reduz em mais de uma ordem de grandeza em menos
de 11h apds a chegada da onda de choque na magnetosfera. No horario em que
o fluxo de elétrons € minimo, por volta das 04:00 UT, a sonda Van Allen B esta
em MLT =3 UT e L-shell = 4 Rg.

No horario do choque, as 17:26 UT, o plasma do meio interplanetario passa por
alteracdes verificadas nos painéis de (c) a (f). Nos painéis (c) e (d), a velocidade
e a densidade de prétons do vento solar aumentam. Nos painéis (e) e (f) ha
compressdo do plasma verificado através da oscilacdo do campo magnético,
com aumento na intensidade do campo magnético total B;. No painel (g), a

magnetopausa foi comprimida de 11 a 7 Rg.

No horario de chegada da onda de choque, verifica-se aumento na poténcia
espectral das ondas ULF na Figura 5.16 painéis (ii), (iii) e (iv), sendo que a
densidade € maior nos trés painéis em frequéncias até 3 mHz e o modo
predominante € o compressional. Concomitante ao decréscimo no fluxo de
elétrons observado no painel (i) a partir das 23:00 UT do dia 24 de maio, ha
aumento na densidade de poténcia espectral nos painéis (ii) e (iii). No painel (iv),
h& gaps no grafico que impossibilitam a analise neste horario. Nos paineis (ii) e

(i) a densidade de poténcia espectral € maior em frequéncias até 4 mHz.
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Em um primeiro momento (cerca de 2h apds a chegada da onda de choque)
observa-se aumento no fluxo de elétrons concomitante com aumento na
atividade de ondas ULF, que pode sugerir ocorréncia de difuséo radial para
dentro (REEVES et al., 2003; SANDHU et al., 2021a). No momento do choque,
a altura da magnetopausa foi comprimida até cerca de 7 R;. Nao obstante, houve
atividade de ondas ULF em todo o periodo analisado, em ambos os modos,
compressional e poloidal. Sendo assim, o magnetopause shadowing (ALVES et
al., 2016; LI, 1997) associado ao mecanismo de difusao radial dirigida por ondas
ULF podem ter contribuido para a perda no fluxo de elétrons (SU et al., 2015;
TURNER; UKHORSKIY, 2020) verificada nos painéis (a) e (b), que apresentaram

dropout apds as 2h subsequentes ao choque interplanetario.
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Figura 5.15 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcao
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica o momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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Fonte: Producéo da autora.
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Figura 5.16 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (ii) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico Dados obtidos com
sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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5.2.2.2 31 de maio de 2013

As 15:11 UT do dia 31 de maio de 2013 a magnetosfera da Terra foi atingida por
uma onda de choque interplanetaria. Neste evento ha registro de ICME nas
tabelas do Caltech. No painel (a) da Figura 5.17 h& reducéo no fluxo de elétrons
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primeiramente em L* acima de 5 Ry e depois em L* menores, até 4 Ry. O fluxo
de elétrons atinge seu valor minimo por volta das 02:30 UT do dia 01 de junho
de 2013, quando a sonda Van Allen B encontra-se em MLT = 19 UT e L-shell =
5 Rg. No painel (b) também se verifica dropout para elétrons entre 1,8 a 3,4 MeV
em L* = 5 Rg. Por volta das 09:00 UT o cinturdo de radiacdo externo inicia a

repopulagdo em L* mais internos (3,5 ~ 4,5 Rg).

A velocidade e a densidade do vento solar nos painéis (c) e (d), respectivamente,
aumentam com a ocorréncia do choque interplanetério. Nos painéis (e) e (f), a
intensidade do IMF aumenta. No painel (g), a magnetopausa foi comprimida de

12 49 Ry em um intervalo de tempo de aproximadamente 3h.

Na Figura 5.18, no painel (i) o fluxo de elétrons diminui significativamente cerca
de 4h ap6s o choque e mostra perdas ainda mais significativas na terceira e
quarta orbitas da sonda. Na segunda 6rbita da sonda, apés a chegada do
choque, nos painéis (ii) a (iv) ha aumento na densidade de poténcia espectral da
onda ULF no horério do choque e a densidade de poténcia espectral é maior
abaixo de 3 mHz. No periodo em que o fluxo de elétrons € minimo, na terceira
oOrbita, a densidade de poténcia espectral abrange todo o intervalo de frequéncias
dos painéis (ii), (iii) e (iv) e € maior em frequéncias até 6 mHz. Na quarta orbita,
a densidade de poténcia reduz nos painéis (i) e (iv), no painel (iii) que

corresponde ao modo compressional ainda € bastante intensa.

A difusdo radial para fora € um mecanismo que pode gerar dropouts na
densidade do fluxo no cinturdo de radiacéo externo em L* até 4 R em condicdes
de tempestades geomagnéticas (SHPRITS et al., 2006). Neste caso é possivel
inferir que o magnetopause shadowing provavelmente néo teve participacao
direta no processo de perda de elétrons do cinturdo de radiacao externo, pois a
magnetopausa foi comprimida apenas até cerca de 9 R (LI, 1997). As ondas
ULF, por sua vez, podem ter contribuido com o processo de perdas através do
mecanismo de difuséo radial para fora, visto que houve aumento na densidade
da poténcia espectral nas componentes dos campos magnético e elétrico no
periodo em que foi feita a analise (DA SILVA et al., 2021a; LOTO’ANIU et al.,

2010). E importante destacar que esse evento apresentou um dropout de
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aproximadamente duas ordens de grandeza. A confirmacdo dos mecanismos
envolvidos neste dropout pode ser feita através de outras técnicas, como analise
dos perfis de densidade do espaco de fase, apresentado na Sec¢éo 5.2.3. Além
disso, a atividade de ondas ULF também pode ter contribuido com a fase de
repopulacéo no cinturdo de radiacdo externo através do mecanismo de difusédo
radial para dentro, visto que ha densidade de poténcia espectral nas trés
componentes do campo magnético e elétrico no periodo analisado (DA SILVA et
al., 2019; O’'BRIEN et al., 2003).
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Figura 5.17 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em fungéo
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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86



Figura 5.18 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (ii) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico Dados obtidos com
sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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5.2.2.3 27 de fevereiro de 2014

No dia 27 de fevereiro de 2014 ocorreu uma onda de choque interplanetaria as
15:50 UT. Nas tabelas do Caltech ndo houve registro de ICME para esta data.
No horario do choque a sonda Van Allen B encontra-se em MLT =9 UT e L* =
4 Rg. Nos painéis (a) e (b) da Figura 5.19 o fluxo de elétrons reduz em mais de
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uma ordem de grandeza, até 3,5 Ry no painel (a). Nos painéis (c) e (d) a
velocidade V, e a densidade N, aumentam. Nos paineis (e) e (f) se verifica
aumento na intensidade do campo magnético interplanetario. No painel (g), a

magnetopausa foi comprimida de 9 para 7 R.

Na Figura 5.20, a partir do horéario do choque ha redugéo no fluxo de elétrons
relativisticos no painel (i). No painel (ii), a densidade de poténcia espectral da
componente B, do campo magnético é maior na segunda e quarta orbitas. Na
segunda orbita o pico de densidade ocorre em 9 mHz e na quarta 6rbita em 12
mHz. No painel (iii), a densidade de poténcia espectral do modo compressional
aumenta, com intensidade maior em frequéncias até 4 mHz. A densidade de
poténcia diminui na terceira e quarta Orbita e mantém-se mais intensa até 3 mHz.
No painel (iiv) ha saturacdo no grafico no momento do choque que prejudica a
andlise do modo poloidal nesse horario. Na segunda e terceira Orbita, a
densidade de poténcia espectral do modo poloidal é mais intensa entre 1 e 4

mHz.

O dropout na densidade do fluxo de elétrons relativisticos em L* mais internos,
até ~3,5 Rg, pode ser um indicativo de que varios mecanismos podem ter
contribuido no processo de perda, incluido difuséo radial para fora (SHPRITS et
al., 2006) e pitch angle scattering por ondas chorus e electromagnetic ion
cyclotron (EMIC) (DA SILVA et al., 2021a), estes ultimos ndo sdo mecanismos
fisicos de estudo na presente dissertacdo. A altura da magnetopausa em 7 Ry
indica que a perda de elétrons no cinturdo de radiacao externo também pode ter
ocorrido devido ao magnetopause shadowing (ALVES et al., 2016; TURNER et
al., 2012; ZHANG et al., 2016). A poténcia espectral das ondas ULF em todas as
componentes analisadas sugere que o mecanismo de difusédo radial para fora
contribuiu para tal perda (TURNER; UKHORSKIY, 2020).
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Figura 5.19 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcao

]
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=
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do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetério.
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Fonte: Producéo da autora.
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Figura 5.20 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (ii) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico. Dados obtidos com

sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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Fonte: Producéo da autora.

5.2.2.4 20 de setembro de 2015

Em 20 de setembro de 2015 ha registro de uma onda de choque interplanetaria
as 05:23 UT seguida por uma ICME. No horéario do choque a sonda Van Allen B

encontra-se em L* =5 R e MLT = 15 UT. No painel (a) da Figura 5.21 observa-
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se leve reducao no fluxo de elétrons relativisticos acima de 4,5 R;. O fluxo atinge
o valor minimo por volta das 14h UT, quando a sonda Van Allen B estava
localizada em MLT = 14 UT e L* = 4 R;. No painel (b), o fluxo de elétrons de 1,8
a 3,4 MeV em L* =5 R, reduz. Nos painéis (c) e (d), no momento da ocorréncia
da onda de choque interplanetaria € perceptivel aumento na velocidade ¥, e na
densidade N,. Nos painéis (e) e (f) mostram aumento na intensidade do IMF com
a passagem da onda de choque. No painel (g), a magnetopausa foi comprimida
de 11 a quase 7 Rg, sugerindo que o mecanismo de magnetopause shadowing
pode ter contribuido para a perda de particulas na borda do cinturdo externo de

radiacao.

A variacéo no fluxo de elétrons nos painéis (a) e (b) da Figura 5.21 também pode
ser observada no painel (i) da Figura 5.22, juntamente com a atividade de ondas
ULF na magnetosfera nos painéis (ii) a (iv), onde, concomitante com a chegada
do choque, verifica-se aumento na densidade de poténcia espectral nas
componentes dos campos magnético e elétrico. No painel (iii) a densidade
mostra-se maior abaixo de 3 mHz, enquanto no painel (iv) a densidade é mais
bem distribuida no intervalo de frequéncias (0 a 8 mHz). No painel (i), a
densidade de poténcia também aumenta, entre 0 a 8 mHz. A densidade de
poténcia espectral diminui nas oOrbitas subsequentes nos painéis (ii) a (iv). No
horério em que o fluxo é minimo, por volta das 14:00 UT na terceira orbita da
sonda Van Allen B, o painel (ii) apresenta atividade de ondas ULF com densidade
de poténcia espectral em frequéncias de 0 a 5 mHz. No painel (iii) a densidade
de poténcia esta concentrada abaixo de 3 mHz. No painel (iv), a densidade de

poténcia € maior em frequéncias até 6 mHz.

Além do mecanismo de magnetopaue shadowing, ja sugerido como um dos
possiveis causadores da perda de particulas observada no cinturédo de radiacao
externo devido a compressao da magnetopausa ter atingido até 7 R, (ALVES et
al., 2016; MATSUMURA et al., 2011), a difuséo radial para fora dirigida por ondas
ULF também pode ter contribuido para intensificar o processo de perdas no
cinturdo, ja que se observa aumento na atividade de ondas ULF a partir da
chegada da onda de choque (SILVA et al., 2022; TURNER; UKHORSKIY, 2020).
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Figura 5.21 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em funcéo
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica 0 momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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Figura 5.22 — A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e
pelo tempo (eixo x); (i) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico Dados obtidos com

sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o

momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.
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No dia 19 de dezembro de 2015 a magnetosfera da Terra foi atingida por uma

onda de choque interplanetaria as 15:35 UT, seguida por uma ICME. No horério

do choque a sonda Van Allen B estava localizada em L* =4 Rz e MLT = 9 UT.
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No painel (a) da Figura 5.23 verifica-se a ocorréncia de um dropout que inicia em
L* =5 Ry e depois atinge até 3,5 R;. O fluxo de elétrons atinge o menor valor no
dia seguinte, por volta das 19 UT. No painel (b) o fluxo de elétrons de 3,4 e 2,6
MeV aumenta até cerca de 1lh apds a ocorréncia da onda. Nas horas
subsequentes, o fluxo de elétrons de 1,8 a 3,6 MeV decresce. Nos painéis (c) e
(d) ha aumento da velocidade V, e da densidade N,,. Nos painéis (e) e (f) o campo
magnético aumenta de intensidade. No painel (g), a magnetopausa foi

comprimida de 11 a 8 Ry.

No painel (i) da Figura 5.24 o fluxo de elétrons decresce apds o horario de
chegada da onda de choque. A poténcia espectral da onda ULF no painel (ii)
aumenta no horario do choque, sendo que a densidade maior ocorre em
frequéncias até 7 mHz. Na terceira e quarta oOrbitas a densidade de poténcia é
menor, comparada a anterior, ainda concentrada em frequéncias menores, até
4 mHz. No painel (iii) a densidade de poténcia espectral do modo compressional
aumenta a partir do horario do choque. Na segunda Orbita a poténcia € mais
densa até 4 mHz. Na terceira e quarta Orbitas a densidade de poténcia atinge
frequéncias um pouco mais altas, até 6 mH. No painel (iv), a densidade de
poténcia espectral do modo poloidal aumenta no horario do choque em todo o
intervalo de frequéncias. Na terceira e quarta orbitas ha periodos em que houve
saturacdo no gréafico que devem ser excluidos das analises. Exceto os periodos
de saturacdo, na terceira e quarta Orbitas a poténcia teve densidade distribuida

no intervalo de frequéncias (0 a 8 mHz).

Como a altura da magnetopausa atingiu até 8 Rz, é possivel inferir que o
magnetopause shadowing provavelmente ndo contribuiu diretamente com as
perdas observadas no cinturdo de radiacdo externo. Por outro lado, pode ter
ocorrido difusao radial para fora dirigida por ondas ULF, ja que houve aumento
na densidade de poténcia espectral nas componentes campo magnético e do
campo elétrico (THORNE, 2010).
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Figura 5.23 - A partir do topo: (a) Densidade do fluxo de elétrons de 2.10 MeV em func¢éo
do L* (eixo y) e tempo (eixo x); (b) Densidade do fluxo de elétrons de 1,8 a
3,4 MeV em L* = 5 Rg; (c) Velocidade do vento solar; (d) Densidade de
protons do vento solar, () Componentes B, e By, do IMF; (f) Componente
B, e intensidade total B; do IMF; (g) Posicdo da magnetopausa em Rg. Os
painéis (a) e (b) usam dados do instrumento REPT a bordo da sonda Van
Allen Probes B. Os painéis (c), (d), (e) e (f) usam dados do satélite ACE
obtidos no ponto Lagrangeano L1. O painel (g) usa dados da sonda Van
Allen e é calculado com o método de Shue (1998). A linha vertical cinza
indica o momento de ocorréncia do choque interplanetario.
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Figura 5.24 - A partir do topo: (i) Fluxo de elétrons de 1,8 a 3,4 MeV (eixo y) por L* e

—t
=

cm’s’sr’MeV

(iii)

mHz

(iv)

mHz

L_star

MLT

pelo tempo (eixo x); (ii) Densidade de poténcia espectral da componente
B, do campo magnético; (iii) Densidade de poténcia espectral da
componente paralela do campo magnético; (iv) Densidade de poténcia
espectral da componente azimutal do campo elétrico. Dados obtidos com
sonda Van Allen Probes B. A linha cinza tracejada vertical indica o
momento de ocorréncia da onda de choque interplanetaria.

Electron Flux 1.8 to 3.4 MeV - RBSPB/ECT-REPT

mponent in SM coordinates - RBSPB/EMFISIS

8_ \'{ B T F i 103

6 - - '\ / ] 102

4: Y m d . \ 101 ?3

& . . .‘ | 100 E
2

ULF Power Spectral Density - Magnetic field Bz component in SM coordinates - RBSPB/EMFISIS

81 i LI | ' |
- h i \‘ i I | i v‘ | \ [} ‘ i } 103 =
6 ‘ | 1 l' LR 1 l lr ‘ ! 5 g
A My I 1 100 &=
% 1 IJI II ‘n 101 E
2 A l| ] ‘ 10° 8
ULF Power Spectral Density - Electric field Ephi component in SM coordinates - RBSPB/EMFISIS
N
10° T
~
5 102 g
4 10! E
2 H 100 =
w
: o
06:00 12:00 18:00 00:00 06:00 12:00
4.207 3.137 5.289 4.064 3.354 5.167
10.178 15.643 11.793 9.052 15.615 12.394

2015-12-19 (353) 04:00 to 2015-12-20 (354) 16:00

Fonte: Producéo da autora.

Em termos gerais, comparando os resultados observados em relacdo a

densidade de poténcia espectral nas componentes B, (modo compressional) e

B, do campo magnético e na componente E4 do campo elétrico em diferentes

setores da magnetosfera na regido do cinturéo de radiacédo externo, percebe-se

gue nas trés componentes houve aumento apos a chegada da onda de choque
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na faixa de frequéncias de 0 a 8 mHz nas componentes B, e Ey e de 0 a 20 mHz

na componente B,, 0 que corresponde as pulsacées magnéticas P.5 e P:6. Dos
10 eventos, na inspecdo visual, em 9 deles o modo que apresentou maior
densidade de poténcia foi 0 compressional, salvo o evento do dia 20/09/2015 em
gue a densidade no modo poloidal foi visivelmente maior nas primeiras horas

apos a chegada da onda de choque.

A maior densidade de poténcia no modo compressional ficou, em geral,
concentrada em frequéncias até 4 mHz nos choques quase-paralelos e quase-
perpendiculares. No modo poloidal, a densidade de poténcia geralmente
abrangeu um intervalo maior de frequéncias, (0 a 8 mHz), com densidade maior
até 6 mHz. Na componente B, do campo magnético, a densidade de poténcia
espectral aumentou entre 0 e 20 mHz na maior parte dos eventos, sendo que a
densidade de poténcia foi maior até 15mHz. N&o houve diferencas visiveis na
densidade de poténcia por frequéncia entre os choques quase paralelos e quase-

perpendiculares.

Em relacdo a variabilidade no fluxo de elétrons relativisticos no cinturdo de
radiacdo externo, nos dez estudos de caso houve variabilidade na densidade do
fluxo de elétrons relativisticos no cinturdo. Em oito deles foi verificado dropout,
reducdo no fluxo em mais de uma ordem de grandeza, sendo quatro deles
guase-paralelos e quatro quase-perpendiculares. Nos eventos quase-paralelos,
em guatro eventos ocorreu reducédo no fluxo na borda do cinturdo externo (4,5 ~
5 Rg). Somente o evento do dia 17/03/2013 atingiu L* mais internos, até 3,5 Rj.
Nos eventos quase-perpendiculares, a redugao no fluxo ocorreu em trés eventos
até a parte mais interna do cinturdo de radiacao externo (3,5 ~ 4 Rz) e em dois
deles na borda externa do cinturdo (4,5 ~ 5 Rg). Em trés dos dez eventos a altura
da magnetopausa atingiu apenas até 8 Ry, sendo dois quase-paralelos e um
quase-perpendiular. Nos demais, em que a altura da magnetopausa esteve
abaixo de 8 Ry, possivelmente o magnetopause shadowing participou de forma

direta na reducao da densidade do fluxo de elétrons.
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5.2.3 Analise da densidade do espaco de fase dos elétrons

Os resultados discutidos nas sec¢fes anteriores sugerem que 0 mecanismo de
difuséo radial (para dentro e/ou para fora) dirigido por ondas ULF pode ter sido
um dos responsaveis pela variabilidade do fluxo de elétrons de alta energia no
cinturdo externo de radiacdo. Contudo, mecanismos como, magnetopause
shadowing, causados devido fortes compressées na magnetopausa e pitch
angle scattering dirigidos por ondas Chorus ou EMIC podem também ter
influenciado tais variabilidades no cinturdo externo de Van Allen. Portanto,
analisar a densidade do espaco de fase passa a ser crucial para a identificacdo
do papel das ondas ULF na variacdo de fluxo de elétrons de alta energia no
cinturdo externo de radiacdo, especificamente sob a influéncia das ondas de

choque quase-paralelas e quase-perpendiculares em estudo.

As Figuras 5.25 e 5.26 apresentam o gradiente de densidade do espaco de fase
dos elétrons (PhSD, do inglés Phase Space Density) em funcao de L*, que foi
calculado a partir do modelo de campo magnético (TS04) (TSYGANENKO;
SITNOV, 2005) considerando o primeiro (u = 1000 MeV/G) e o segundo (K=
0.0416 G1/2RE) invariantes adiabaticos, obtidos em Van Allen Science Gateway
(https:/Irbspgway.jhuapl.edu/psd). Os valores de p e K foram utilizados para
otimizar a cobertura de L* para pitch angles de aproximadamente 70° — 90°
devido ao interesse de identificacdo de mecanismos dinamicos causadores de
dropouts e enhancements associados a difusédo radial (DA SILVA et al., 2019,
2021a). Os dez eventos foram analisados, e nesta secdo sao apresentados
apenas dois eventos, sendo um quase-paralelo e um quase-perpendicular, que
apresentaram claramente a presenca do mecanismo de difuséo radial. Os perfis
de PhSD dos outros eventos séo apresentados no Apéndice B, sendo sete deles
sem mostrar claramente a presenca de difuséo radial. As Figuras 5.25 e 5.26
apresentam os perfis radiais da evoluc¢ao temporal do PhSD inbound e outbound
da orbita da Van Allen probe B, e correspondem aos choques interplanetarios
ocorridos em 6 de setembro de 2017 e 20 de setembro de 2015,
respectivamente. Esses choques sdo quase-paralelo e quase perpendicular,

respectivamente.
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A evolucéo temporal dos perfis de PhSD na Figura 5.25 mostra que entre as
23:11 UT do dia 06/09 (horério de ocorréncia do choque) e as 03:42 UT do dia
07/09 (o6rbita seguinte a chegada do choque) a densidade do fluxo de elétrons
relativisticos aumentou levemente entre 3,5 a 5 R;. Nos demais horarios, a
densidade do fluxo de elétrons diminui também levemente para vérios L*. Essa
variabilidade foi observada previamente neste evento nos painéis do fluxo de
elétrons das Figuras 5.13 e 5.14. Como o gradiente aumenta e reduz em um
intervalo de L* e ndo de maneira localizada, isto indica que ocorreu difusao radial
primeiramente para dentro e em seguida para fora, gerada por ondas ULF
(TURNER; UKHORSKIY, 2020; REEVES et al., 2013).

Na Figura 5.26, comparando a evolucéo temporal dos perfis das duas primeiras
oOrbitas ap0s a ocorréncia da onda de choque, em 20/09/2015 as 06:04 UT e as
10:35 UT, verifica-se reducédo no gradiente da densidade do espaco de fase dos
elétrons no cinturdo de radiacdo externo. A variabilidade observada na Figura
5.26 também foi observada nos painéis do fluxo de elétrons nas Figuras 5.21 e
5.22. Essa redugédo ocorre entre 3 e 5 Rg, sendo assim, como a variabilidade
ocorre em um intervalo grande de L* € possivel inferir que as ondas ULF
contribuiram para o processo de perda no cinturdo de radiacdo externo através
do mecanismo de difusdo radial para fora (TURNER; UKHORSKIY, 2020;
REEVES et al., 2013).

Cabe ressaltar que em ambos os casos ndo foi observado dropout e
enhancement de mais de uma ordem de grandeza, mas sim uma leve
variabilidade no fluxo de elétrons do cinturdo externo. Pode-se assumir que nos
eventos em que houve grande perda ou aumento no fluxo de elétrons do
cinturdo, outros mecanismos contribuiram mais do que as ondas ULF
observadas nas densidades de poténcia espectral dos campos magnético e

elétrico.
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Figura 5.25 - Evolucao temporal dos perfis radiais da densidade do espaco de fase
considerando a primeira (M) e segunda (K) invariantes fixas, inbound e

outbound da 6rbita da Van Allen probe B.
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Figura 5.26 - Evolucdo temporal dos perfis radiais da densidade do espaco de fase
considerando a primeira (4) e segunda (K) invariantes fixas, inbound e
outbound da 6rbita da Van Allen probe B.
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6 CONCLUSOES

No presente trabalho, foi feito o estudo da atividade de ondas ULF na
magnetosfera interna decorrente de uma categoria especifica de onda de

choque e do angulo de incidéncia.

Com essa abordagem, foram realizadas analises de dez casos de variabilidade
de fluxo de elétrons no cinturdo de radiacdo externo devido a ocorréncia de
choques supercriticos, considerando a distribuicdo de poténcia de ondas ULF
por frequéncia os modos de polarizacdo e a localizacdo das ondas na
magnetosfera interna a fim de inferir se a difusédo radial dirigida por ondas ULF
gerou ou nao variabilidade no fluxo de elétrons relativisticos do cinturdo de
radiacdo externo em decorréncia a ondas de choque interplanetarias

supercriticas.

Nos dez casos analisados, pode-se perceber que as ondas de choque
interplanetéarias supercriticas foram eficientes em gerar ondas ULF em diferentes
setores magnetosfera interna, na regiao do cinturéo de radiacdo externo (L* =
3,5 ~ 6 Rg), de modo que nao foi observado uma localizacdo preferencial na
magnetosfera. O modo mais acoplado é o compressional, em frequéncias até 4
mHz. Inferiu-se também que a obliquidade da estrutura parece néo ter gerado
diferencas na densidade de poténcia espectral por frequéncia nos campos
magnético e elétrico e nem no acoplamento dos modos poloidal e compressional.
Contudo, nos eventos em que houve ondas de choque interplanetarias quase-

perpendiculares a reducéo no fluxo de elétrons atingiu L* mais internos.

Com relacéo a analise da variabilidade do fluxo de elétrons em decorréncias da
interacdo com as ondas ULF, verificou-se que dos dez eventos analisados,
apenas trés deles mostraram com clareza uma modificacdo na densidade do
espaco de fase dos elétrons gerados por ondas ULF, isso porque nesses trés
casos a variabilidade dessa densidade foram verificadas em varias L*. Nestes
trés eventos, o fluxo variou em menos de uma ordem de grandeza
simultaneamente em varios L* mais externos. Os outros sete eventos, apesar de
também evidenciarem uma variabilidade no fluxo de elétrons, apresentam essa

variabilidade apenas em L* localizados. Isso significa que 0s processos que
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geraram esse gradiente de elétrons nesses sete casos atuaram de forma
localizada, tais como os gerados pelas ondas EMIC ou chorus (DA SILVA et al.,
2021a).

Conforme aponta Reeves et al. (2013), as ondas ULF podem ocorrer de forma
global na magnetosfera, dessa forma, elas gerariam variabilidade em uma regiao
ampla, compreendendo varios L*. Assim, pode-se inferir, a partir dos estudos de
caso analisados, que apesar dessas ondas ULF serem geradas logo apds o
choque, elas ndo foram eficientes para acelerar ou reduzir o fluxo de elétrons no
cinturdo de radiacdo externo. Os trabalhos de Da Silva et al., 2019 demonstraram

variabilidade gerada por aceleracao local em decorréncia de outras ondas MHD.

Cabe ressaltar ainda que a variabilidade no fluxo de elétrons do cinturdo de
radiacdo externo estd sujeita a uma série de processos que podem gerar
aceleracdo ou perdas, originados por estruturas do vento solar, pela orientacéo
e intensidade do IMF, pela compressdo da magnetopausa, entre outros
(FRIEDEL; REEVES; OBARA, 2002). Esses fendmenos competem entre si e 0
fluxo observado é resultado do balancgo entre a aceleracdo e as perdas geradas

pela predominancia de alguns desses mecanismos.

Ondas de choque interplanetarias supercriticas podem participar dos processos
que geram variabilidade no cinturdo de radiacdo externo, inclusive através da
difuséo radial dirigida por ondas ULF. Entretanto, na maior parte dos eventos
analisados neste trabalho outros mecanismos parecem ter prevalecido, gerando
variabilidade mais significativa e em L* mais internos, em comparacdo com a

difusado radial gerada por ondas ULF.

Ondas de choque interplanetarias supercriticas podem patrticipar indiretamente
dos processos que geram variabilidade no cinturdo de radiacdo externo,
principalmente devido a sua possivel contribuigdo nos mecanismos geradores
de ondas Magnetosféricas, como as ondas ULF, que podem causar difusdo
radial e violar o terceiro invariante adiabatico. Entretanto, na maior parte dos
eventos analisados neste trabalho outros mecanismos parecem ter prevalecido,
gerando variabilidade mais significativa e em L* mais internos, em comparacao

com a difusao radial gerada por ondas ULF.
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Ressalta-se por fim, que o presente trabalho buscou, a partir de estudos de caso,
melhorar a compreensdo acerca dos processos de aceleracdo e perda de
elétrons na dindmica do cinturdo de Van Allen, visando contribuir com a previsao
do Clima Espacial e mitigar os efeitos gerados pelas particulas do cinturdo
externo de radiacdo no ambiente espacial. O trabalho foi inovador quanto ao
meétodo de selecdo e analise dos eventos, no sentido de analisar impactos de
ondas de choque interplanetarias supercriticas de diferentes obliquidades no
fluxo de elétrons relativisticos através da difuséo radial dirigida por ondas ULF.

6.1 Sugestdes de trabalhos futuros

Estender a andlise a mais eventos a fim de investigar a correlacao entre
ondas de choque interplanetérias e outras ondas magnetosféricas, como

as Chorus.

e Trabalhar com outros métodos de analise que permitam delinear de forma
mais geral os impactos na magnetosfera interna gerados pelos demais

choques interplanetarios registrados no periodo.

e Averiguar se a criticidade da onda de choque é determinante ou ndo na

geracdo de ondas ULF e consequente variabilidade no fluxo de elétrons.

¢ Analisar também ondas de choque interplanetarias que nao sejam

supercriticas.
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APENDICE A - PARAMETROS DAS ONDAS DE CHOQUE
INTERPLANETARIAS SUPERCRITICAS OCORRIDAS NA ERA VAN ALLEN
PROBES

Tabela A.1 — Parametros das 26 ondas de choque interplanetérias supercriticas
ocorridas na era Van Allen Probes, de outubro de 2012 a junho de 2019.

Estrutura do

Data Horério vento solar B Mg Opn
31/10/2012 14:28 094+094 256+0.11 851+1.8
23/11/2012 20:51 024+025 337+046 78.1+4.0
17/03/2013 05:21 CME 0.56+0.48 595+036 36.1+6.1
13/04/2013 22:13 CME 047+052 387+010 34.3%6.5
19/05/2013 22:31 051+057 3.09+0.14 408+24
24/05/2013 17:26 0.63+£0.53 255+0.18 854+112
31/05/2013 15:11 0.20+£0.22 356+0.10 88.4%0.8
27/06/2013 13:51 CME 0.47+0.46 250+0.06 71.9+4.7
09/07/2013 20:11 0.05+0.05 292+0.26 81.5+0.7
02/10/2013 01:15 CME 0.92+0.92 4.12+0.23 9.3+3.7
13/12/2013 12:32 0.91+0.90 2.70+0.10 53.3+44
07/01/2014 14:34 0.89+1.00 2.88+0.29 67.7%£8.0
07/02/2014 16:16 CME 0.10£0.10 3.02+0.33 81.9%6.0
27/02/2014 15:50 055+057 3.26+007 76.4+4.1
07/06/2014 16:11 CME 0.34+0.34 3.02+020 69.4+6.1
17/03/2015 04:00 CME 0.24+0.23 3.22+0.12 59.7+3.0
20/09/2015 05:23 CME 0.42+0.48 292+052 80.7+25
19/12/2015 15:38 CME 0.36+0.35 277+036 56.8+5.1
31/12/2015 00:17 CME 0.32+0.21 351+025 44.0+6.3
19/07/2016 23:02 CME 053+055 586+034 73175
12/10/2016 21:15 CME 042+042 286+021 225174
27/05/2017 14:41 CME 0.47+048 3.13x0.38 77.5+25
06/09/2017 23:02 CME 0.27+0.15 4.01+0.47 43.0%+182
15/02/2018 07:54 0.42+0.44 278+0.04 789+0.5
19/04/2018 23:46 HSS 094+095 335+0.06 55.1+3.6
26/05/2019 21:30 CME 0.59+0.69 3.06+0.25 17.5+4.0

Fonte: Center for Astrophysics (2023).
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APENDICE B — GRAFICOS DO PHSD

Figura B.1 - Evento do dia 17 de marco de 2013. Evolucdo temporal dos perfis radiais
da densidade do espacgo de fase considerando a primeira (J) € segunda
(K) invariantes fixas, inbound e outbound da 6rbita da Van Allen probe B.
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Figura B.2 — Evento do dia 13 de abril de 2013. Evolugéo temporal dos perfis radiais da
densidade do espaco de fase considerando a primeira (u) e segunda (K)
invariantes fixas, inbound e outbound da érbita da Van Allen probe B.
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Figura B.3 — Evento

do dia 24 de maio de 2013. Evolucéo temporal dos perfis radiais da

densidade do espaco de fase considerando a primeira (u) e segunda (K)
invariantes fixas, inbound e outbound da érbita da Van Allen probe B.
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do dia 31 de maio de 2013. Evolug&o temporal dos perfis radiais da

densidade do espaco de fase considerando a primeira (4) e segunda (K)
invariantes fixas, inbound e outbound da érbita da Van Allen probe B.
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Figura B.5 — Evento do dia 02 de outubro de 2013. Evolucao temporal dos perfis radiais
da densidade do espaco de fase considerando a primeira (U) e segunda
(K) invariantes fixas, inbound e outbound da 6rbita da Van Allen probe B.
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Figura B.6 — Evento do dia 27 de fevereiro de 2014. Evolucao temporal dos perfis radiais
da densidade do espaco de fase considerando a primeira (Y) e segunda
(K) invariantes fixas, inbound e outbound da 6rbita da Van Allen probe B.
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Figura B.7 — Evento do dia 19 de dezembro de 2015. Evolugcédo temporal dos perfis
radiais da densidade do espaco de fase considerando a primeira (u) e
segunda (K) invariantes fixas, inbound e outbound da 6rbita da Van Allen
probe B.
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Figura B.8 — Evento do dia 31 de dezembro de 2015. Para essa data nao foi possivel
fazer o gréfico. A plataforma Gateway gera perfis apenas para um dia antes
e dois dias depois a data do evento. Evolucédo temporal dos perfis radiais
da densidade do espaco de fase considerando a primeira (M) e segunda
(K) invariantes fixas, inbound e outbound da 6rbita da Van Allen probe B.
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