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RESUMO 
Esta tese consistiu no estudo das causas solares e interplanetárias e das conseqüências 
geoefetivas de 14 eventos HILDCAAs ocorridos entre os anos de 1998 e 2001. Estes 
eventos foram usados por seguirem  rigidamente os critérios de seleção para este tipo de 
fenômeno. No meio interplanetário os HILDCAAs estão associados a feixes rápidos 
ricos em flutuações alfvénicas. No Sol, estes feixes têm origem em buracos coronais, 
que foram relacionados à ocorrência de cada um dos eventos. Dados de campo 
magnético do meio interplanetário e do índice AE tiveram suas periodicidades 
analisadas por técnicas clássicas, como espectro de potência, e também por técnicas 
modernas, como Multitaper e Wavelets. As análises de periodicidades mostraram que 
esses eventos são altamente complexos e suas componentes de freqüência são 
numerosas e variáveis de evento para evento. A análise por wavelets foi a que se 
mostrou mais eficiente para análise deste tipo de sinal, e indicou que flutuações de 
longo período de Bz (maiores que 64 minutos) foram as que resultaram em maior 
atividade do índice AE. A análise por multi-resolução mostrou que, pela filtragem das 
altas freqüências, é possível obter uma elevada correlação entre Bz e AE. Na ionosfera 
auroral, os HILDCAAs foram estudados a partir de imagens do instrumento UVI, a 
bordo do satélite POLAR. Estas imagens de emissão de partículas mostraram pela 
primeira vez a intensidade e distribuição da emissão durante estes fenômenos. As 
formas aurorais durante HILDCAAs são brandas e bem distribuídas ao longo de toda a 
oval auroral e algumas vezes cobrindo toda a calota polar. Foi investigado se os eventos 
HILDCAAs eram ou não uma forma contínua de subtempestades. Os resultados 
mostraram que a atividade contínua dos eletrojatos aurorais não correspondem à 
subtempestades, embora elas possam ocorrer esporadicamente durante os HILDCAAs. 
Foi desenvolvido um método para quantificação da emissão auroral a partir das imagens 
do POLAR/UVI. Estas medidas, além  de fornecerem a taxa de emissão de partículas 
para eventos HILDCAAs, mostraram que o efeito integrado desta emissão ao longo de 
vários dias pode ser maior do que durante algumas tempestades geomagnéticas intensas. 
A análise de elétrons na faixa de 40-400 KeV mostrou que durante eventos HILDCAAs 
ocorre uma injeção contínua de killer electrons em órbitas próximas à Terra (entre L=2 
e L=4) por um período de vários dias. O efeito integrado destas injeções de elétrons 
pode ser altamente danoso para equipamentos e sensores embarcados em satélites em 
órbitas nestas regiões, justificando assim a necessidade de estudos, como o 
desenvolvido na presente Tese, da variabilidade do Clima Espacial durante a ocorrência 
de eventos HILDCAAs.  




 
 




A STUDY OF THE INTERPLANETARY AND SOLAR ORIGIN OF HIGH 
INTENSITY LONG DURATION AND CONTINUOUS AURORAL ACTIVITY 
EVENTS 
 
 
 
 
 
ABSTRACT 
In this thesis a study about the solar and interplanetary causes and the geoefective 
consequences of 14 HILDCAA events occurred between 1998 and 2001 was performed. 
These events were chosen by following strictly the selection criteria for this kind of 
phenomena. In the interplanetary medium, HILDCAAs are associated with high speed 
solar wind streams, wich are frequently embedded with alfvénic fluctuations. At the 
Sun, these high speed streams are originated in coronal holes. For each one of the 
selected events we have found the most probable coronal hole from where emanated the 
high speed stream. Interplanetary magnetic field and AE index were analyzed to  find 
their periodicities. Classic techniques, such as power spectrum, and also modern 
techniques, as Multitaper and Wavelets, were used. These analysis show that these 
events are highly complex and their frequency components are numerous and variable 
from  one event to another. The Wavelet analysis is the most favorable technique to 
analyze these data. It was found that long period Bz fluctuations (longer than 64 
minutes) resulted in the most significant part of the AE activity. The Multi-resolution 
analysis found that, eliminating the high frequencies in both Bz and AE, a high 
correlation can be found between them. In the auroral ionosphere, HILDCAAs were 
studied using the UVI instrument onboard POLAR satellite. These images show, for the 
first time, the intensity and distribution of the emission during these events. Auroral 
shapes during HILDCAAs were only moderate and well distributed along the whole 
auroral oval, and sometimes covering the whole polar cap. It was investigated whether 
HILDCAAs are a continuous form of substorms. The results showed that the continuous 
activity observed in auroral electrojects do not correspond to substorm expansion 
phases, although some substorms can occur sporadically during HILDCAAs. A new 
method was developed to quantify the auroral emission based in the POLAR/UVI 
images. These measurements, besides providing the particle emission rate during 
HILDCAAs, showed that the time integrated effect of this emission during several days 
can be greater than the values observed during some intense geomagnetic storms. The 
electrons in the range between 40-400 KeV (killer electrons) observed during 
HILDCAA events presented continuous injections in orbits close to the Earth (between 
L=2 and L=4), lasting for several days. The time integrated effects of these injections in 
the geostationary orbits can be highly harmful to equipments and sensors onboard 
satellites orbiting these regions. These effects justify the development of studies on 
Space Weather variability during HILDCAA occurrences, as performed in this Thesis. 
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CAPÍTULO 1   
 

INTRODUÇÃO 
O ambiente em que vivemos e no qual está imerso o planeta Terra é uma região de 
plasma e campo magnético que funciona como uma blindagem contra as condições do 
meio interplanetário que nos cerca. Neste meio interplanetário, que frequentemente 
revela-se hostil, as condições são controladas pela atividade do Sol, de onde emana um 
fluxo constante de partículas e campo magnético que sob condições especiais, podem 
transferir energia e partículas para dentro da magnetosfera. 
Há séculos já eram observados fenômenos provocados pela interação do vento solar 
com a magnetosfera terrestre. As manifestações mais conhecidas destas interações são 
as auroras. No passado, as causas e significados das auroras já estiveram ligados a 
muitas crenças e superstições. Atualmente, conhecidas as causas e mecanismos das 
auroras, as preocupações da humanidade se voltam para os seus efeitos, principalmente 
tecnológicos, pois vivemos em uma sociedade dependente dos vulneráveis satélites e 
longas linhas de comunicação e transmissão de energia, que são altamente susceptíveis 
às intempéries do clima espacial. 
Os primeiros estudos dos efeitos da interação Vento Solar  – Magnetosfera terrestre 
analisaram eventos de intensas tempestades. Estes eventos, devido à sua elevada 
magnitude, são mais facilmente observáveis e geram maiores preocupações. Durante o 
máximo do ciclo solar, estes grandes eventos se tornam mais freqüentes, principalmente 
devido ao aumento da ocorrência das ejeções de massa coronal (CMEs – Coronal Mass 
Ejections). No entanto, durante a fase descendente e do mínimo do ciclo solar, novos 
tipos de estruturas ganham mais ênfase, como os feixes rápidos corrotantes. Algumas 
vezes, devido aos choques produzidos em suas interações com feixes mais lentos, estes 
feixes podem produzir efeitos tão amplos como as tempestades. 
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Porém, outras atividades foram observadas como sendo não tão intensas e impulsivas, 
mas também capazes de produzir danos: os  High Intensity Long Duration Continuous 
AE Activity (HILDCAAs). Esta forma sutil de deposição de energia do vento solar na 
magnetosfera pode apresentar efeitos tão danosos quanto outras formas mais explosivas. 
É sobre este tipo de evento, ainda pouco conhecido devido a sua descoberta recente, que 
tratará esta tese. 
Ao iniciar este trabalho, haviam muitas perguntas não respondidas sobre os HILDCAAs 
e que desejávamos encontrar algumas respostas, tais como: 
 - Como são caracterizados os HILDCAAs? Quais são os valores típicos dos 
parâmetros do meio interplanetário e dos índices geomagnéticos? 
 - Quais as causas dos HILDCAAs? Eles estão associados a feixes rápidos? Estão 
associados a flutuações alfvénicas? 
 - Em caso afirmativo, quais as freqüências características observadas durante estes 
eventos na atividade auroral e no meio interplanetário? 
 - É possível associar a ocorrência dos HILDCAAs com algum evento ou estrutura 
solar? Ou eles se formam no meio interplanetário ou ainda na magnetosfera? 
 - Na magnetosfera/ionosfera de regiões polares, os HILDCAAs são uma forma 
contínua de subtempestades? 
 - Se não forem subtempestades, que outro tipo de fenômeno são eles? 
 - Como está distribuída a emissão de partículas na região auroral durante estes 
eventos? 
 - Como se dá a injeção de energia durante estes eventos? 
 - É possível prever a ocorrência dos HILDCAAs? 
Esta tese de doutorado apresenta um estudo detalhado destes eventos desde sua origem 
no Sol até a sua deposição de energia na ionosfera terrestre, construindo um painel 
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geral, da formação, evolução e conseqüências por eles produzidas sobre a 
magnetosfera/ionosfera da Terra. 
O Capítulo 2 contém uma revisão teórica dos principais tópicos relacionados a esta área 
de estudo e necessários para a abordagem dos fenômenos HILDCAAs. Além da revisão 
teórica, foi incluído um capítulo tratando da metodologia e das informações utilizadas 
para a realização deste estudo, o Capítulo 3. Os capítulos subseqüentes tratam dos 
resultados obtidos nas diversas etapas desta pesquisa, sendo o Capítulo 4 relativo às 
análises que levaram à identificação dos eventos, seu tratamento estatístico e sua 
quantificação. O Capítulo 5 descreve o resultado do estudo da Alfvenicidade do vento 
solar e as análises realizadas com mapas coronais solares, utilizados para identificar a 
origem solar das estruturas que levaram à ocorrência dos eventos HILDCAAs. Foram 
aplicadas diversas técnicas e ferramentas matemáticas e de análise de dados. Todos os 
resultados destas análises estão no Capítulo 6. O Capítulo 7 trata dos resultados das 
análises realizadas com imagens do instrumento UVI a bordo do satélite POLAR. Estas 
análises permitiram visualizar as regiões onde ocorrem deposições de energia e a 
duração destas injeções, etapa muito importante para melhor entender os efeitos dos 
HILDCAAs sobre a nossa magnetosfera/ionosfera. De todas estas etapas anteriores, 
surgiram alguns outros resultados importantes ou subprodutos, que foram colocados no 
Capítulo 8. 
A fim de facilitar ao leitor o entendimento das conclusões finais, contidas no Capítulo 
10, foi incluído um capítulo intermediário, o Capítulo 9, que apresenta um painel geral 
de todas as observações, tentando formar um quadro com todas as peças fornecidas 
pelos capítulos anteriores e assim responder às questões levantadas no presente 
Capítulo. 
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CAPÍTULO 2   
 

DESENVOLVIMENTO TEÓRICO 
2.1  Controle da Atividade Geomagnética pelo Vento Solar 
O ambiente que cerca a Terra é constituído de partículas, plasmas e configurações de 
campos que são controlados pelo campo magnético Terrestre. Essa região, que tem a 
forma distorcida como a de um cometa é chamada de magnetosfera. No entanto, esta 
magnetosfera não é estática e isolada no espaço. Ela se encontra imersa em uma região 
de plasma que flui constantemente do Sol, chamada de vento solar. Esta interação entre 
o plasma do vento solar e o plasma da magnetosfera controla desde a forma da 
magnetosfera, até a sua população de partículas e o balanço de energia (Lemaire e 
Rycroft, 1982; Axford, 1982; Kivelson e Russell, 1995).  
O vento solar não é constante, mas é modulado pela atividade solar. Eventos eruptivos 
solares liberam grande quantidade de energia e partículas para o espaço, afetando a 
velocidade, densidade, temperatura, energia e composição das partículas do meio 
interplanetário. Dentre as principais atividades solares que afetam o meio 
interplanetário, podem-se citar os flares, as ejeções de massa coronal (Coronal Mass 
Ejection - CME) e os buracos coronais, de onde fluem os feixes rápidos (Goldstein, 
1998).  
O vento solar perturbado que se origina dessas regiões de atividade solar interage com a 
magnetosfera terrestre provocando efeitos de penetração de partículas, indução de 
correntes, alterações do campo magnético, etc. O campo magnético terrestre age como 
um escudo, protegendo a Terra dos efeitos diretos do vento solar. No entanto, sob 
características especiais, a interação entre os dois plasmas e campos magnéticos 
propicia a penetração de partículas e campos para dentro da magnetosfera. Dentre os 
principais eventos na magnetosfera causados pela atividade solar estão as tempestades 
geomagnéticas, as subtempestades e também os recentemente descobertos HILDCAAs. 
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O processo pelo qual a energia é transferida do vento solar para dentro da magnetosfera 
é chamado de reconexão. Se a componente na direção z do campo magnético do meio 
interplanetário for orientada para sul, as linhas do campo interplanetário se 
interconectam com o campo geomagnético no lado diurno (Dungey, 1961; Petscheck, 
1964; Rostoker e Falthammar, 1967; Arnoldy, 1971; Tsurutani e Meng, 1972; Akasofu, 
1981; Gonzalez et al., 1989; Gonzalez et al., 1994). A linha reconectada é arrastada 
sobre a calota polar na direção da cauda da magnetosfera. Na cauda ocorre nova 
reconexão, e com isso partículas são injetadas em órbitas mais próximas à Terra 
(Gonzalez et al., 1989; Gonzalez et al., 1994).  
A FIGURA 2.1 mostra um diagrama esquemático do processo de reconexão, através do 
qual energia e partículas são transferidas do vento solar para dentro da magnetosfera. 
 
FIGURA 2.1 – Diagrama Esquemático do processo de reconexão. 
 FONTE: Gonzalez e Tsurutani (1992). 
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2.1.1  Tempestades Geomagnéticas 
As tempestades geomagnéticas são, com certeza, os efeitos mais marcantes da interação 
Sol-Terra. Estes distúrbios geomagnéticos já são bem conhecidos e estudados há mais 
de 30 anos em trabalhos como os de Chapman e Bartels, 1940 e Sugiura e Chapman, 
1960. 
Se a estrutura no meio interplanetário for muito rápida, ela forma uma frente de choque 
(aumento de pressão). Quando este choque atinge a Terra, essa compressão do campo 
magnético, aliada à intensificação da corrente de Chapman-Ferraro, resulta em um 
aumento da componente horizontal observada na superfície da Terra. Nos 
magnetogramas isso aparece como um curto e fraco aumento (Rostoker e Fälthammar, 
1967; Gonzalez et al., 1994; Kivelson e Russell, 1995; Tsurutani e Gonzalez, 1998). 
Nesta fase inicial, a componente horizontal pode ter aumentos para valores positivos 
maiores que 10 nT, e pode durar de alguns minutos a várias horas (Suess e Tsurutani, 
1998). O início súbito (Storm Sudden Commencement  - SSC) não é uma condição 
necessária para a ocorrência de  uma tempestade e, portanto, a fase inicial não é uma 
característica essencial (Akasofu e Chapman, 1965; Joselyn e Tsurutani, 1990).  
Após a passagem do choque, predominará o efeito do campo magnético, quando pode 
ocorrer a reconexão das linhas do campo geomagnético com as linhas do campo 
magnético interplanetário caso a orientação do campo magnético interplanetário seja 
adequada e se mantenha por um intervalo de tempo suficiente. Segundo Gonzalez e 
Tsurutani, 1987 e Gonzalez et al., 1994, para que uma tempestade intensa se desenvolva 
(Dst <  -100 nT), faz-se necessário um campo magnético Bz de, no mínimo,  -10 nT 
mantido por um intervalo de pelo menos 3 horas. Já para uma tempestade moderada 
(Dst entre -50 e -100 nT) as condições são um campo magnético de pelo menos -5 nT 
mantido por 2 horas (ver Capítulo 3 para definição do índice Dst).  
Dentro da magnetosfera, as partículas que se encontram aprisionadas no campo 
magnético, sob ação dos invariantes adiabáticos, e pela presença do campo magnético 
terrestre e do campo elétrico interplanetário imposto, derivam em torno da Terra com 
direções opostas para íons e elétrons, dando origem a uma separação de cargas e 
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conseqüentemente a formação de uma corrente, a corrente anelar (Akasofu e Chapman, 
1972). 
Por muitos anos supôs-se que a corrente anelar (também conhecida como corrente de 
anel) fosse produzida por íons de hidrogênio. No entanto, observações recentes por 
satélites têm mostrado que íons de oxigênio e hélio formam uma parte significante das 
partículas da corrente de anel em faixas de energia abaixo de 17 Kev, sugerindo que a 
ionosfera é uma grande fonte para a corrente de anel de períodos de tempestade 
(Shelley, 1979; Smith, Bewtra e Hoffman, 1981). Os íons da corrente de anel com 
energia maior que 600 Kev têm uma composição que sugere como origem o vento solar 
(Williams, 1980). Para a formação da corrente de anel de períodos de tempestade, 
parecem estar envolvidos processos tais como a convecção na direção da Terra da 
lâmina de plasma da cauda e o movimento adiabático para dentro dos íons do cinturão 
de radiação da região mais interna (ambos devido a campos elétricos amanhecer-
entardecer), aceleração de íons ionosféricos por campos elétricos e aceleração local do 
plasma na interface entre a plasmasfera e lâmina de plasma.  
A corrente anelar produz um campo magnético de direção oposta ao campo magnético 
intrínseco da Terra na região do equador, e conseqüentemente, um decréscimo na 
componente horizontal. Este decréscimo, com duração de algumas horas, caracteriza a 
fase principal da tempestade geomagnética, e pode ter magnitudes de centenas de 
nanoteslas negativos (Suess e Tsurutani, 1998). A  FIGURA 2.2 mostra um gráfico do 
índice Dst com as diversas fases de uma tempestade geomagnética indicadas.  
Neste gráfico estão bem visíveis as três fases da tempestade geomagnética: o início 
súbito, a fase principal e a posterior fase de recuperação. Nesta fase de recuperação a 
corrente de anel começa a se dissipar, reduzindo também o seu campo resultante e então 
o campo magnético retorna às suas condições normais pré-tempestade.  
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FIGURA 2.2 – Representação gráfica de uma tempestade geomagnética com indicação 
das fases.  
FONTE: Suess e Tsurutani (1998, p.61).   
Durante as tempestades geomagnéticas, partículas da cauda são aceleradas na direção da 
Terra, e através de correntes alinhadas ao campo, essas partículas penetram fundo na 
mesosfera e ionosfera. Na ionosfera, região de maior densidade, essas partículas acabam 
colidindo com partículas locais e liberando energia, dando origem às auroras. Em 
tempestades de grande intensidade as auroras se estendem ao longo da oval auroral em 
aproximadamente todas as horas locais. A aurora também se expande na direção do 
equador proporcionalmente à intensidade da tempestade (Akasofu e Chapman, 1972).  
2.1.2  Subtempestades 
O mais freqüente tipo de atividade geomagnética é a subtempestade magnetosférica. 
Uma subtempestade é uma seqüência ordenada de eventos transientes que ocorrem  na 
magnetosfera e ionosfera quando o campo magnético interplanetário se torna apontado 
para o sul e aumenta o fluxo de energia do vento solar para dentro da magnetosfera 
(Akasofu, 1964; McPherron, 1979; McPherron, 1991; Akasofu, 1979; Rostoker et al., 
1980). 
Por muito tempo se acreditou que as subtempestades fossem como uma miniatura de 
tempestade, na qual todos os fenômenos estivessem presentes em menor escala e que as 
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tempestades fossem uma superposição de várias subtempestades. No entanto, 
recentemente tem sido mostrado que os processos físicos envolvidos nas 
subtempestades são bastante diferentes daqueles que ocorrem durante tempestades.  
As causas para a ocorrência de subtempestades são o campo magnético orientado para 
sul (porém com uma intensidade menor do que para a ocorrência de uma tempestade) e 
uma duração da ordem de minutos pelos quais o campo negativo se mantém. Este 
campo magnético orientado para sul, embora seja de curta duração, provoca reconexão 
no lado diurno e posterior reconexão na cauda magnetosférica, causando penetração de 
energia. No entanto, por ser de curta duração, esses eventos não energizam 
suficientemente a corrente de anel a ponto de produzir grandes e duradouras 
perturbações no campo magnético (Gonzalez et al., 1994; Kivelson e Russel, 1995).  
Essas injeções de energia em geral duram de alguns poucos minutos até algumas 
dezenas de minutos ou poucas horas. Durante este tempo, descargas esporádicas de 
energia acontecem no lado noturno da ionosfera auroral, onde partículas são aceleradas 
da cauda e arrastadas para dentro da ionosfera. Ao mesmo tempo, novas intensificações 
separadas por intervalos de aproximadamente 20 minutos podem ocorrer (Rostoker et 
al., 1987; McPherron, 1997).  
Assim como as tempestades, as subtempestades também têm fases distintas durante a 
sua ocorrência. As fases de uma subtempestade são três: Fase de Crescimento, Fase de 
Expansão e Fase de Recuperação.  
A fase de crescimento é aquela em que a energia extraída do vento solar é 
primariamente armazenada na cauda da magnetosfera enquanto pequenas quantidades 
são dissipadas na corrente de anel e ionosfera (McPherron, 1979; McPherron, 1997). 
A fase de expansão é a fase de liberação explosiva de energia, em que partículas são 
injetadas em órbitas síncronas, o campo em forma de cauda se torna mais dipolar, e 
ocorre o desenvolvimento das auroras e dos eletrojatos na ionosfera. A duração da fase 
de expansão é tipicamente menor que uma hora (McPherron, 1997).  
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A fase de recuperação é aquela durante a qual a configuração de períodos calmos de 
campo, partículas, auroras e correntes ionosféricas são restabelecidas. As correntes 
assimétricas produzidas durante a fase de expansão decaem  durante a fase de 
recuperação, que podem ter durações em torno de 90 minutos (McPherron, 1997). 
A FIGURA 2.3 ilustra as três fases da subtempestade em termos dos índices AU e AL 
(ver Capítulo 3 para a descrição dos índices de atividade auroral). O início e o fim de 
uma subtempestade isolada são marcados pela partida e retorno dos índices aos seus 
valores calmos (Kivelson e Russell, 1995). 
 
FIGURA 2.3 - Exemplo de uma subtempestade típica visível nos índices AL e AU. 
 FONTE: Kivelson e Russel (1995, Cap.13, pg. 428).   
Em geral, as auroras provocadas por subtempestades acontecem no lado noturno e se 
expandem longitudinalmente não mais do que algumas poucas horas locais. 
Latitudinalmente também não se observa tão grande expansão quando comparadas com 
tempestades.  
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2.1.3  Os HILDCAAs 
Além das atividades geomagnéticas clássicas já bem conhecidas e discutidas desde a 
década de 60 que são as tempestades e subtempestades, recentemente Tsurutani e 
Gonzalez (1987) descobriram um novo tipo de atividade geomagnética: os HILDCAAs 
(High Intensity, Long Duration Continuous AE Activity) ou Atividade Contínua do 
Índice AE, de Grande Intensidade e Longa Duração.  
A identificação destes eventos se deu durante a análise de algumas tempestades 
magnéticas que apresentavam um tempo de recuperação muito mais longo que o usual, 
podendo passar de uma semana. Durante estes períodos, o índice AE mostrava uma 
intensa e contínua atividade. Recentemente, Soraas et al., 2004 mostraram que esta 
longa fase de recuperação se deve à contínuas injeções de íons na corrente de anel 
causadas pelos HILDCAAs, interrompendo o processo clássico de decaimento da 
corrente de anel por trocas de cargas e interações onda-partícula. Estas injeções ocorrem 
mesmo sem que haja um contínuo campo orientado na  direção sul. Eles também 
mostraram que a injeção de prótons na corrente de anel ocorre em regiões entre L=4 e 
L=5,6. Injeções em distâncias menores (como entre L=2 e L=4) ocorrem somente 
durante a fase principal das tempestades. Sandanger et al., 2004, encontraram resultados 
similares, e mostraram que as injeções estavam bem correlacionadas com as flutuações 
alfvénicas presentes no campo magnético. Desde as primeiras análises, Tsurutani e 
Gonzalez (1987) já mostraram que a ocorrência dos HILDCAAs era bem correlacionada 
com a presença de flutuações Alfvénicas no vento solar.  
Já foram observados vários episódios de falhas em sensores e instrumentos de satélites 
durantes eventos HILDCAAs, principalmente devido à ocorrência de  killer electrons 
(Baker et al., 1997). Estes elétrons possuem energias acima de 100 keV e podem ser 
responsáveis por carga do satélite e rápida decomposição de semicondutores e sensores. 
Pode-se citar como exemplos de satélites danificados durante eventos HILDCAAs um 
satélite da série Galaxy (satélites de telecomunicações de alto custo) e um satélite 
brasileiro, o Brasilsat 5 (comunicações pessoais ao Dr. Walter Gonzalez). 
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Para que um evento seja considerado um HILDCAA ele deve obedecer quatro critérios 
definidos pelos autores em seu primeiro artigo sobre o assunto (Tsurutani e Gonzalez, 
1987):  
 - o evento deve atingir mais de 1000 nT no índice AE pelo menos uma vez durante o 
evento;  
 - o evento deve durar pelo menos dois dias;  
 - não devem ocorrer quedas no AE abaixo de 200 nT por períodos maiores que duas 
horas de cada vez; e  
 - o evento deve ocorrer fora da fase principal de tempestades geomagnéticas.  
A FIGURA 2.4 mostra um exemplo de evento HILDCAA ocorrido no ano de 1974.  
Como os HILDCAAs são bem correlacionados com flutuações Alfvénicas e estas 
flutuações aparecem freqüentemente em feixes rápidos provenientes de buracos 
coronais, a sua ocorrência é mais comum na fase descendente e do mínimo solar. 
Durante a fase do máximo solar, os feixes rápidos são transientes (Gonzalez, Clua de 
Gonzalez e Tsurutani, 1995).  
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FIGURA 2.4 – Exemplo de Evento HILDCAA ocorrido em Maio de 1974. 
 FONTE: Tsurutani et al. (1995b).   
Durante muito tempo, os autores e outros pesquisadores da área se perguntaram se essa 
atividade no AE era uma seqüência de subtempestades ou algum fenômeno diferente. 
Recentemente, Tsurutani et al. (2004) mostraram que os aumentos no índice AE não 
correspondiam a ocorrências  de subtempestades identificadas nas imagens do 
instrumento UVI (Ultraviolet Imager  – Imageador Ultravioleta; Torr et al., 1995) a 
bordo do satélite Polar (este é justamente um dos resultados desta tese que já foi 
publicado).  
Guarnieri et al. (2004) mostraram que a atividade auroral durante os HILDCAAs é bem 
diferente da atividade auroral que ocorre durante subtempestades. Ao contrário das 
subtempestades, que tem uma deposição de energia em uma região pequena e bem 
definida no lado noturno, durante os HILDCAAs a atividade auroral é mais moderada e 
distribuída ao longo de quase toda (senão toda) oval auroral. Em alguns eventos, a 
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aurora chega a cobrir todo o pólo (este também é um dos resultados desta tese que já foi 
publicado).  
Muitos pontos ainda estão em  aberto sobre os HILDCAAs, como os mecanismos 
associados à deposição de energia, se ocorre ou não reconexão, se ocorre penetração 
direta de energia, como os HILDCAAs se apresentam na região auroral, etc. Esta tese 
tenta esclarecer algumas destas questões.  
A FIGURA 2.5 mostra um esquema dos principais tipos de atividade geomagnética com 
suas características visíveis nos índices AE e Dst e a forma do campo magnético que 
levou à ocorrência destes eventos.  
 
FIGURA  2.5  – Esquema dos principais fenômenos geomagnéticos conhecidos, as 
tempestades, subtempestades e os HILDCAAs. 
FONTE: Gonzalez et al. (1994). 
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2.2  Variação da Atividade Geomagnética ao Longo do Ciclo Solar 
A atividade solar não é constante ao longo do tempo. O Sol apresenta diversas 
periodicidades, sendo que as mais marcantes do ponto de vista do controle da atividade 
geomagnética são a rotação solar de aproximadamente 27 dias e o ciclo solar de 11 anos 
(Kivelson e Russel, 1995).  
A cada onze anos ocorre uma reversão na polaridade do campo magnético solar. 
Durante o máximo do ciclo solar, os buracos coronais, que são regiões de linhas de 
campo abertas para o meio interplanetário, estão localizados em altas latitudes solares. 
A região equatorial é populada durante esta fase pelas manchas solares, que são regiões 
ativas na coroa. Conforme o ciclo solar evolui para o seu mínimo, os buracos coronais 
começam a se estender ou se mover na direção do equador solar. Ao mesmo tempo, o 
número  de manchas solares (Sun Spots) diminui sensivelmente. No mínimo do ciclo 
solar ocorre a reversão de polaridades do campo magnético, e após esta fase, o número 
de manchas solares aumenta novamente, enquanto os buracos coronais retornam para 
latitudes mais polares (Eddy, 1976). A  FIGURA  2.6 mostra a evolução da atividade 
solar dentro do ciclo de 11 anos. 
 
FIGURA  2.6  – Seqüências de imagens mostrando a evolução das condições solares 
dentro do ciclo de 11 anos. 
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2.2.1  Atividade Geomagnética Durante o Máximo do Ciclo Solar 
Durante o máximo do ciclo solar as manchas solares são a característica predominante 
na atividade solar. Ocasionalmente estas regiões se tornam extremamente ativas e 
explodem, produzindo flares, que são liberações de enormes quantidades de matéria e 
radiação em uma vasta região espectral, desde comprimentos de onda muito curtos, 
como raios-X, passando pelo ultravioleta, o visível, o infravermelho e emissões de 
rádio. Os mecanismos que levam à ocorrência dos  flares e as suas configurações de 
campo magnético na coroa solar ainda não são bem conhecidos, assim como ainda não é 
completamente entendida a relação dos  flares com as ejeções de massa coronal 
(Kivelson e Russel, 1995).  
Os efeitos dos flares podem ser sentidos na Terra como alterações na radiância solar 
(embora de curta duração) e principalmente efeitos ionosféricos, por provocar aumento 
da radiação em comprimentos de onda responsáveis pela taxa de ionização (Gosling, 
1993). 
Mas também durante o máximo solar é que ocorrem as ejeções de massa coronal, 
algumas vezes em associação com a ocorrência de flares. Essas ejeções têm forte 
impacto sobre as condições geomagnéticas, principalmente quando possuem a 
configuração de campo adequada e atingem a Terra. Por possuírem campos magnéticos 
de grande amplitude e por serem estruturas de grandes dimensões e que, portanto, 
requerem um tempo considerável para passar pela Terra, esses eventos reúnem as 
condições necessárias para produzir grandes tempestades geomagnéticas (Gosling, 
1993; 1997; Bothmer e Schwenn, 1995; Kamide et al., 1998; Schwenn, 2000). Esta 
região de plasma e campo magnético tem uma configuração que pode ser assemelhada a 
um tubo de fluxo, ou como muitos ainda pensam, em  uma linha espiral distendida. A 
FIGURA 2.7 mostra um diagrama esquemático de uma CME (Gonzalez, Tsurutani e 
Clua de Gonzalez, 1999; Gonzalez et al., 2001).  
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FIGURA 2.7 - Diagrama Esquemático de uma Ejeção de Massa Coronal (CME). 
 FONTE: Adaptado de Gonzalez, Tsurutani e Clua de Gonzalez 
(1999). 
Nesta figura pode-se ver a região do tubo de fluxo (ou nuvem magnética), onde temos 
um campo magnético confinado. Esta região se desloca a grande velocidade e apresenta 
uma região de plasma comprimido na sua frente, que é também conhecida como bainha 
e apresenta um campo magnético que pode ser geoefetivo dependendo de sua orientação 
e intensidade (Burlaga et al., 1981; Klein e Burlaga, 1982). 
Inicialmente, pensava-se que a cada flare ocorrido, ocorria também a liberação de uma 
CME. No entanto, recentemente tem sido mostrado que esta associação não é 
verdadeira. Observações têm mostrado um grande número de eventos flares que não 
apresentaram posterior CME. O inverso também tem sido observado, com a ocorrência 
de algumas CMEs sem que tenha sido observado um flare em sua origem.  
Portanto, durante o máximo do ciclo solar, a atividade geomagnética é influenciada 
principalmente por CMEs que produzem distúrbios de maiores dimensões e longa 
duração (Gosling, 1993).  
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2.2.2  Atividade Geomagnética Durante o Mínimo do Ciclo Solar 
Durante a fase descendente e mínimo do ciclo solar, as CMEs se tornam mais raras, e 
como os buracos coronais migram ou se estendem  para menore latitudes solares, a 
geoefetividade destes últimos aumenta significativamente. Estes buracos coronais são 
caracterizados por serem regiões de linhas de campo aberto de onde flui um fluxo de 
partículas em alta velocidade.  Este fluxo é chamado de feixe rápido ou  High Speed 
Stream (Sheeley, Harvey e Feldman, 1976; Sheeley, Harvey e Feldman, 1978; Sheeley e 
Harvey, 1981; Harvey et al., 2000).  
Por não possuírem campos magnéticos de tão grande intensidade e em geral não 
apresentarem flutuações de grande período para sul no campo magnético, durante o 
mínimo do ciclo solar essas estruturas não são capazes de produzir grandes tempestades 
geomagnéticas, e sua geoefetividade é, em geral, apenas moderada (Gonzalez et 
al.,1994).  
Estes buracos coronais se caracterizam por serem regiões de campo magnético aberto na 
coroa solar. Por terem temperaturas menores que suas vizinhanças, estes buracos 
coronais aparecem como regiões escuras em imagens de satélites. A  FIGURA  2.8 
mostra um exemplo de buraco coronal visto pelo satélite Yohkoh.  
Nesta figura de satélite obtida a partir de imagens de raio-X o buraco coronal é visível 
como a área mais escura no topo da imagem. A partir das imagens de satélite, o NOAA 
(National Oceanic and Atmospheric Administration) elabora mapas sinópticos que 
contêm os buracos coronais para cada dia do ano e também por rotação solar.  
 




[image: alt] 
 
50

 
FIGURA  2.8  – Imagem em raio-x do satélite Yohkoh mostrando um grande buraco 
coronal polar (área escura no topo da imagem). 
FONTE: Yohkoh website. 
O vento solar que flui destas regiões de campo aberto contém flutuações nos vetores 
campo magnético e de velocidade, que são conhecidas como ondas de Alfvén. Essas 
flutuações desempenham um papel importante na atividade geomagnética (Garret, 
Dessler e Hill, 1974).  
Por serem de longa vida, é comum que os buracos coronais persistam por mais de uma 
rotação solar, e portanto seus efeitos recorrentes podem ser vistos na Terra com 
períodos de aproximadamente 27 dias (Smith e Wolf, 1976).  
2.2.2.1  As CIRs 
Como os buracos coronais do Sol são de longa duração, persistindo por até várias 
rotações solares, a Terra, em sua trajetória em torno do Sol, atravessa várias vezes este 
fluxo de alta velocidade, resultando em uma recorrência nas estruturas do meio 
interplanetário e na atividade geomagnética (Smith e Wolf, 1976).  
Devido a sua maior velocidade, esses feixes rápidos fluindo dos buracos coronais fluem 
mais radialmente do Sol do que o vento solar lento de outras regiões. Portanto, é de se 
esperar que esses feixes colidam em suas trajetórias. A interação entre os feixes de 
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diferentes velocidades dá origem a choques, formando uma estrutura que foi 
denominada CIR (Corotanting Interaction Region) ou Região de Interação Corrotante. 
Um diagrama de uma CIR pode ser visto na FIGURA 2.9. 
 
FIGURA  2.9  – Diagrama esquemático de uma Região de Interação Corrotante e os 
choques formados em suas interfaces. 
FONTE: Adaptado de Tsurutani et al. ( 1995b).   
Pode-se ver na figura acima os choques resultantes da interação dos feixes de diferentes 
velocidades. Na frente do feixe rápido, onde ele interage com o fluxo lento mais 
distorcido, ocorre a formação do choque frontal. Atrás da região de interação, na 
interface com o fluxo de alta velocidade, ocorre o choque reverso (Smith e Wolf, 1976; 
Tsurutani et al., 1995a).  
Esses choques, que numa CIR não se encontram completamente desenvolvidos em 1 
AU, podem levar a ocorrência de tempestades magnéticas moderadas ou 
subtempestades (Smith e Wolf, 1976; Tsurutani et al., 1995a; Tsurutani et al., 1995b; 
Tsurutani et al., 1995c).  
Feixe Lento
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A região da CIR formada pelo feixe de alta velocidade contém grandes flutuações 
Alfvénicas. Essas flutuações têm sua amplitude aumentada pela passagem pelos 
choques, aumentando assim sua geoefetividade e levando essas ondas de Alfvén a 
valores próximos dos seus limites de linearidade.  
2.3  Ondas no Meio Interplanetário 
Ondas são fenômenos dependentes do tempo que envolvem a dinâmica de íons e 
elétrons. Considerando, por exemplo, ondas geradas pela perturbação de elementos de 
fluído na magnetopausa por uma súbita variação da pressão do vento solar, esta variação 
moverá a fronteira da posição de equilíbrio e os distúrbios criados nos elementos de 
fluído se propagarão na forma de ondas de Alfvén. No espaço, uma vasta gama de 
freqüências de onda são detectáveis, desde menos de alguns poucos ciclos por hora, até 
vários milhões de ciclos por segundo (Parks, 1991). 
A natureza das ondas no plasma depende fortemente dos parâmetros de plasma, e assim, 
os modos de onda podem ser deduzidos da informação proveniente do plasma ambiente 
e do campo magnético. 
Um plasma em um campo magnético permite uma grande variedade de ondas, que 
podem ser classificadas convenientemente em termos da orientação do vetor de 
propagação k relativo ao campo elétrico E. A onda é classificada como eletrostática se 
k é paralelo a E. A onda é eletromagnética se k é perpendicular a E. Ambas as classes 
podem existir no espaço (Parks, 1991). 
 
Ondas Magnetohidrodinâmicas 
Ondas geradas num meio fluído em que a descrição MHD é valida são referidas como 
ondas MHD. Estas ondas são de baixa freqüência e sua existência no vento solar foi 
verificada desde o início da era espacial. 
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Em ondas de Alfvén, enquanto a magnitude da onda varia, o campo magnético total e a 
densidade de plasma permanecem constantes. Além disso, as variações nas 
componentes do campo magnético são bem correlacionadas com as componentes da 
velocidade do vento solar. Estas são propriedades típicas das ondas de Alfvén (Parks, 
1991). 
Velocidade de Fase e de Grupo 
A velocidade de fase de uma onda, ou seja, a velocidade com que se move uma 
superfície com fase constante da onda, é dada por (Parks, 1991): 
k
V
ph
ω
= , (2.1) 
ou em forma vetorial: 
kV
ph
2
k
ω
=  (2.2) 
A velocidade de grupo é dada por: 
k∂
∂
=
ω
gp
V , (2.3) 
e indica a taxa com que a energia é transportada pela onda. V
ph
 pode ser maior do que a 
velocidade da luz c, mas V
gp
 é sempre menor que c. 
Relação de Dispersão 
As velocidades de fase e de grupo das ondas podem ser calculadas a partir de uma 
relação que existe entre a freqüência (? ) e o vetor de onda (k),  ?=?(k), que é 
conhecida como relação de dispersão. No entanto, a maior dificuldade é que em estudos 
com dados de uma única espaçonave no espaço não é possível determinar o vetor de 
onda. A relação de dispersão contém parâmetros físicos de um dado meio em que a 
onda existe e se propaga (Parks, 1991). 
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2.3.1  Ondas Eletrostáticas 
Uma onda eletrostática é criada quando, por exemplo, uma perturbação causa um 
desequilíbrio de cargas em um elemento neutro de fluído. Este desbalanço de cargas 
acelera elétrons (íons) nas vizinhanças de um elemento de fluído carregado, resultando 
em cargas oscilantes para frente e para trás. Estas oscilações envolvem apenas campos 
elétricos e são por isso denominadas eletrostáticas (o campo magnético oscilante é 
zero). 
2.3.1.1  Ondas de Plasma de Elétrons em um Plasma Frio 
Para ondas de plasma de elétrons, considerando-se um plasma não aquecido, onde a 
velocidade térmica é zero, temos que (Parks, 1991): 
22
p
ωω = , (2.4) 
sendo que ?
p
 depende somente da densidade do meio (e, m e e
0
). Estas ondas, também 
conhecidas como ondas de Langmuir, não se propagam. Ondas de plasma são oscilações 
locais confinadas à região onde a perturbação ocorreu, portanto, V
ph
=0. 
2.3.1.2  Ondas de Plasma de Elétrons em um Plasma Aquecido 
Se os elétrons possuem energia térmica T
i
=T
e
=T, temos então (Parks, 1991): 
2222
thp
Vk+=ωω , (2.5) 
onde 
e
eB
th
m
Tk
V =
2
.  (2.6) 
Ondas de plasma num plasma aquecido podem se propagar, pois a relação de dispersão 
agora possui uma dependência de k. 
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Considerando-se a variação de temperatura nas variações de densidade e considerando 
um plasma com colisões, temos a relação conhecida por equação de Bohm-Gross: 
2222
3
thp
Vk+=ωω  (2.7) 
A velocidade de grupo destas ondas é dada por: 
ph
th
gp
V
V
V
2
3
=   (2.8) 
2.3.1.3  Ondas Íon-Acústicas 
Até este momento, os íons foram considerados em repouso e não participando da 
dinâmica de ondas. No entanto, se considerarmos o movimento dos íons, então temos 
que ondas acústicas existem em plasmas. No caso de plasmas tênues, onde as colisões 
são raras, as partículas do plasma podem continuar interagindo (transmitindo vibração) 
por meio de sua carga, resultando em uma força eletrostática de longo alcance. Como as 
ondas acústicas envolvem íons massivos, as freqüências destas ondas são menores que 
às das ondas de elétrons. Para estas ondas íon-acústicas no vento solar, onde T
i
<<T
e
, a 
relação de dispersão é dada por (Parks, 1991): 
2
1
22
)1(






+
=
Di
eB
km
Tk
k λ
ω
, (2.9) 
onde a velocidade do som depende da temperatura e da massa do íon. 
Ondas Íon-acústicas são essencialmente ondas de velocidade constante e é necessário 
movimento térmico das partículas para a sua existência. Assim, se k
2
?
2
D
>>1, quando 
T
i
=0, temos (Parks, 1991): 
0
2
02
ε
ω
i
pi
m
en
= , (2.10) 
que é justamente a freqüência de plasma dos íons. 




[image: alt] 
 
56

2.3.1.4  Ondas Híbridas Superiores 
Até este momento, as oscilações de um plasma de elétrons foram analisadas na ausência 
de um B
0
. Com a presença de B
0
, assumindo que os íons estão em repouso por serem 
massivos e desprezando o movimento térmico dos elétrons, temos a seguinte relação de 
dispersão (Parks, 1991): 
 
2222
uhcp
ωωωω =+= ,  (2.11) 
onde  ?
2
uh
 é a freqüência hibrida superior e é associada com ondas eletrostáticas se 
propagando através do campo magnético ambiente. 
2.3.1.5  Ondas Íon-Ciclotrônicas Eletrostáticas 
O acoplamento entre as ondas íon-acústicas e o movimento de Larmor dos íons leva a 
um novo modo de onda, que resulta na seguinte relação de dispersão (Parks, 1991): 
i
eB
c
m
Tk
k
222
+Ω=ω , (2.12) 
para o caso de ondas íon-ciclotrônicas eletrostáticas. 
2.3.1.6  Ondas Híbridas Inferiores 
Neste caso, o vetor de onda k é mantido inteiramente perpendicular a B
0
, requerendo 
neutralidade de carga nesta direção (n
e
=n
i
). Assim (Parks, 1991): 
lhcc
ωωω =Ω=
2
1
)(  (2.13) 
Por ser k sempre perpendicular a B
0
, estas ondas são de difícil excitação. 
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2.3.2  Ondas Eletromagnéticas 
2.3.2.1  Ondas Luminosas Ordinárias (B
0
=0) 
Estas são ondas eletromagnéticas transversais, onde o vetor k é perpendicular a ambos 
os campos elétrico e magnético da onda. Se o campo magnético ambiente B
0
=0, temos 
então (Parks, 1991): 
2222
ck
p
+=ωω  (2.14) 
No vácuo, ?
p
=0, e então temos: 
222
ck=ω , (2.15) 
cuja velocidade de fase é c. 
A introdução do plasma faz com que seja criada uma corrente por causa do movimento 
dos elétrons. Assim, a velocidade de fase fica: 
2
1
22
2
1








+==
ck
c
k
V
p
ph
ω
ω
, (2.16) 
que é sempre maior que c. A velocidade de grupo é dada por: 
ph
gp
V
c
V
2
= , (2.17) 
que é menor que c, pois c/V
ph
 < 1. 
2.3.2.2  Ondas Ordinárias (k⊥B
0
, E
1
||B
0
) 
Para esta condição, temos a seguinte relação de dispersão (Parks, 1991): 
2222
ck
p
+=ωω , (2.18) 
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lembrando que o campo elétrico da perturbação (E
1
) está ao longo de B
0
. Esta equação é 
idêntica à da onda luminosa, onde foi considerado B
0
=0. 
2.3.2.3  Ondas Extraordinárias (k⊥B
0
, E
1
⊥B
0
) 
Se o campo elétrico perturbado (E
1
) é perpendicular a B
0
, então elétrons são guiados 
através de B
0
, e estes movimentos são levados em conta resultando em (Parks, 1991): 
22
22
2
2
1
2
22
uh
pp
kc
ωω
ωω
ω
ω
ω

−
−
−=  (2.19) 
2.3.2.4  Ondas com Polarização para a Direita e Esquerda (k||B
0
, E
1
⊥B
0
) 
Esta classe de ondas eletromagnéticas é importante no ambiente de plasmas espaciais, 
pois estas ondas na magnetosfera podem se propagar ao longo do campo magnético até 
o solo. A relação de dispersão indica dois possíveis modos. Um denotado por R, que são 
as ondas que giram no mesmo sentido de um parafuso, ou seja, no sentido da mão 
direita, com o polegar apontando no sentido de B
0
. Visto ao longo de B
0
, este sentido é 
horário. As ondas L giram em sentido contrário. Para estes modos, temos (Parks, 1991): 
ωω
ωω
ω
c
p
R
kc
n
−
−==
1
1
22
2
22
2
  (2.20) 
ωω
ωω
ω
c
p
L
kc
n
+
−==
1
1
22
2
22
2
 (2.21) 
O modo R tem uma ressonância quando ?=?
c
. Isto ocorre quando o campo elétrico da 
onda R esta em fase com o movimento ciclotrônico e a onda acelera os elétrons. Esta 
ressonância é também chamada de ressonância ciclotrônica. A velocidade de fase vai a 
zero na ressonância e então estas ondas não podem mais se propagar. O modo L não 
tem ressonância com os elétrons, isto porque o campo da onda gira em sentido contrário 
ao dos elétrons. 
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2.3.3  Ondas Magnetohidrodinâmicas em Fluídos Isotrópicos 
Ondas MHD, ou simplesmente hidrodinâmicas, são produzidas pelo movimento de 
grupo do plasma através de campos magnéticos. Estas ondas são conseqüências de uma 
força eletromotriz gerada por um fluído condutor interagindo com um campo magnético 
ambiente. Ondas MHD são ondas de baixa freqüência (freqüência menor que a 
girofreqüência dos íons) e podem possuir tanto o modo longitudinal quanto o 
transversal. 
As mais simples ondas eletromagnéticas, as ondas de Alfvén, são ondas 
eletromagnéticas transversais com o vetor de propagação k ao longo da direção do 
campo magnético ambiente B
0
. Tanto a velocidade do fluído quando o campo elétrico 
induzido são perpendiculares ao campo magnético (Parks, 1991).  
2.3.3.1  Ondas de Alfvén 
Ondas de Alfvén são ondas hidromagnéticas cujos períodos de oscilação são da ordem 
de muitos minutos. As linhas de campo magnético ressonam similarmente a uma corda 
esticada vibrando, tal qual a corda de um violino. A freqüência de oscilação é 
relacionada ao comprimento da linha de campo magnético e também à quantidade de 
plasma que está sendo movida durante a oscilação. As ondas de mais longo período 
dentro da magnetosfera são associadas com as mais longas linhas de campo, ou seja, 
aquelas que se estendem até a magnetopausa, que se acredita que sejam excitadas por 
instabilidades de Kelvin-Helmholtz na magnetopausa, que por sua vez são induzidas 
pelo vento solar. Ondas de curto período são ligadas a intensas correntes elétricas, os 
eletrojatos aurorais, no setor da meia-noite e, possivelmente, em outras horas locais. 
Segundo Hollweg (1978), as ondas de Alfvén no vento solar do meio interplanetário são 
remanescentes dos processos de aquecimento ocorrendo na coroa solar. 
A microestrutura do meio interplanetário é dominada pela presença de ondas de Alfvén 
se propagando para fora do Sol (Coleman, 1968; Belcher e Davis, 1971; Denskat, 
Neubauer e Schwenn, 1981; Smith, Balogh e Neugebauer, 1995). Embora estas ondas 
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tenham sido originalmente identificadas mais de 30 anos atrás, suas propriedades ainda 
não são completamente compreendidas (Medvedev et al., 1997; Goldstein et al., 1999; 
Hollweg, 1999; Vasquez e Hollweg, 1999; 2001; Buti et al., 1999; 2001). Perto do Sol, 
a velocidade de fase das ondas de Alfvén é extremamente elevada, sendo em torno de 
1200 km/s a 4 raios solares. Porém, a 1 AU a sua velocidade já é bem menor, sendo 
entre 50 e 70 km/s. Longe do Sol, as ondas são carregadas pelo vento solar a 
velocidades em torno de 400 km/s para feixes lentos e de aproximadamente 750 km/s 
para feixes rápidos do vento solar que fluem dos buracos coronais (Phillips et al. 1996; 
McComas et al., 2002). Para conservar a densidade de fluxo de energia (supondo que 
não ocorra dissipação), a amplitude da onda cresce com  a propagação no meio 
interplanetário para longe do Sol. Assim, a própria expansão do vento solar é o que leva 
a onda a se tornar não linear. As ondas de Alfvén no meio interplanetário têm se 
mostrado dispersivas e compressivas (Medvedev e Diamond, 1995; Medvedev et al., 
1997; Buti et al., 2001; Vasquez e Hollweg, 2001). 
Coleman (1968) e Belcher e Davis (1971) foram quem primeiro descobriram a 
existência de ondas de Alfvén no meio interplanetário. Isto foi claramente demonstrado 
pela forte correlação entre as variações nas componentes do campo magnético e as 
componentes do vetor velocidade do vento solar. Pela identificação do sinal dos 
coeficientes de correlação cruzada, Belcher e Davis (1971) conseguiram mostrar que as 
ondas estavam se propagando para fora do Sol.  
Ondas de Alfvén são observadas como tendo particularmente grandes amplitudes em 
feixes rápidos do vento solar. As magnitudes das flutuações são em geral 
B

r

∆

/|B| ~1 a 2. 
Ondas de Alfvén se propagam com velocidade dada por (Parks, 1991): 
( )
2/1
0
0
m
A
B
V
ρµ
±= , (2.22) 
sendo V
A
 a velocidade de Alfvén do meio. Isto depende de B
0
 e de ρ
m
. 
A relação de dispersão para uma onda de Alfvén é dada por (Kivelson e Russel, 1995): 
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22
22
2
1 cV
Vk
A
A
+
=ω , (2.23) 
 
Todas estas características e ondas podem ser resumidas pelo quadro da TABELA 2.1. 
TABELA 2.1 – Sumário das características dos diferentes tipos de ondas. 
Ondas  Relação de Dispersão  Características 
Langmuir (plasma) 
2222
3
thp
Vk+=ωω  
00
BkB ||0 ou=
 

Íon Acústica 
))1(/(/
2222
DieB
kmTkk λω +≈
 

00
BkB ||0 ou=
 

Híbridas Superiores 
222
cp
ωωω +=  
EkBk
0
||,⊥  
Íon Ciclotrônicas 
2222
sc
Ck+Ω=ω  
EkBk
0
||,⊥  
Híbridas Inferiores 
cc
Ω=ωω
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EkBk
0
||,⊥  
Bernstein 
)1(
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ncn
n αωω +=  
EkBk
0
||,⊥  
Luz 
2222
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p
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EkB
0
⊥= ,0  
Ordinárias 
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0
⊥⊥ ,  
Extraordinárias 
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2
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ωω
ωω
ω
ω
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−
−=  
EkBk
0
⊥⊥ ,  
Polarização Direita (Whistlers) 
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2
2
1
c
p
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ωωω
ω
−
−=  
EkB||k
0
⊥,  
Polarização Esquerda 
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2
2
1
c
p
n
ωωω
ω
+
−=  
EkB||k
0
⊥,  
Alfvén 
22
Aph
VV =  
EkB||k
0
⊥,  
Magnetosônica 
222
sAph
CVV +≈  
EkBk
0
⊥⊥ ,  
FONTE: Parks (1991). 
2.4  Interação Onda-Partícula 
Interações ondas-partículas são importantes na magnetosfera principalmente por serem 
relacionadas à precipitação de partículas causando auroras. Além disso, ondas de baixa 
freqüência podem interagir com partículas carregadas em grandes distâncias espaciais e 
dentro da magnetosfera podem transportar energia de uma região para outra. Como 
exemplo, temos a interação das ondas íon-ciclotron e em modo  whistler com as 
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partículas dos cinturões de radiação que levam ao decaimento da corrente de anel 
durante a fase de recuperação de tempestades (Tsurutani e Lakhina, 1997). 
De forma similar, o espalhamento do pitch angle (vide Bittencourt, 1986, para definição 
de pitch angle) resultante da ressonância ciclotrônica entre ondas whistler e chorus e os 
elétrons na faixa de 10 a 100 KeV (elétrons aprisionados pela ocorrência de 
subtempestades) pode levar a perda de elétrons por precipitação, causando fenômenos 
ionosféricos conhecidos como auroras difusas. 
Os plasmas espaciais, em geral magnetizados, podem possuir uma grande variedade de 
ondas de plasma. A interação entre as ondas e as partículas levam a instabilidades de 
pitch angle, que faz com que as partículas sejam espalhadas no cone de perda 
atmosférico, ou passem por difusão pelo campo magnético, que resulta em um espectro 
mais duro de partículas aprisionadas (Tsurutani e Lakhina, 1997). 
A interação de ondas do modo whistler com elétrons energéticos pode causar perdas 
importantes de elétrons aprisionados nos cinturões de radiação. Partículas na faixa de 
10-300 KeV podem ser injetadas nos cinturões de radiação por subtempestades e os 
campos elétricos de tempestades magnéticas. 
Quando uma partícula aprisionada no campo magnético sente uma onda eletromagnética 
com um deslocamento Doppler em relação à sua freqüência de ciclotron, a partícula 
pode interagir fortemente com a onda, sendo a condição para que ocorra ressonância 
entre a onda e a partícula dada por (Tsurutani e Lakhina, 1997): 
Ω

=

⋅

−

nVk
ω

, (2.24) 
onde  ?  e  k são a freqüência da onda e o vetor de onda respectivamente, e n é um 
número inteiro que indica o harmônico. Quando esta condição é satisfeita, as ondas e 
partículas permanecem em fase, levando a troca de energia e momento entre elas. 
Para casos em que a onda ressonante estiver em freqüências muito menores do que a 
freqüência ciclotrônica da partícula, a velocidade de fase da onda pode ser aproximada 
pela velocidade Alfvén local, dada por: 
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2/1
2
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=
πρ
B
V
A
 ,  (2.25) 
sendo ? a densidade de massa do plasma ambiente dada em CGS. 
Existem dois tipos de polarização de ondas: as ondas com polarização à direita, e as 
ondas com polarização à esquerda. As polarizações elíptica e linear são apenas 
combinações destes casos fundamentais. 
Em um plasma magnetizado, onde a freqüência de plasma dos elétrons for maior que a 
freqüência ciclotrônica dos elétrons, as ondas com polarização à esquerda podem existir 
em freqüências até a freqüência de ciclotron dos íons. No limite superior da faixa de 
freqüências este modo é chamado de ondas íon-ciclotronas. Em baixas freqüências, este 
modo se torna as ondas de Alfvén. As ondas com polarização à direita podem existir até 
a freqüência das ondas íon-ciclotronas. Estas ondas são dispersivas, e no seu limite 
inferior elas se tornam as ondas do modo magnetosônico (Tsurutani e Lakhina, 1997). 
Através do processo de espalhamento por pitch angle, é possível ocorrer difusão através 
de linhas de campo por interação ressonante com ondas. Uma figura ilustrando o 
processo de difusão é mostrada na FIGURA 2.10. 
 
FIGURA 2.10 – Diagrama do processo de difusão de uma partícula através das linhas 
de campo por interação ressonante com ondas. 
FONTE: Tsurutani e Lakhina (1997).   
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Nesta figura, B
0
 é o centro de guia original da partícula. Após sofrer um espalhamento 
do  pitch angle, pelo qual a partícula entra em ressonância com a onda e muda sua 
energia a ponto de se ‘desprender’ da sua linha de campo original, ela salta para uma 
nova linha de campo onde é aprisionada, com um novo centro de guia B
0
’
, tendo assim 
atravessado as linhas do campo magnético (Tsurutani e Lakhina, 1997). 
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CAPÍTULO 3   
 

TÉCNICAS E DADOS UTILIZADOS 
Neste capítulo será feita uma descrição da metodologia adotada para o desenvolvimento 
de cada etapa desta pesquisa e dos dados utilizados nas análises. Durante esta tese foi 
desenvolvido um grande número de rotinas computacionais para obtenção, redução e 
análise de dados de diversos instrumentos e sensores. Estas rotinas foram feitas o mais 
genericamente possível a fim de facilitar a sua aplicação em qualquer outro estudo da 
área de clima espacial. 
3.1  Dados Utilizados 
A seguir serão feitos comentários sobre os dados utilizados nesta tese de doutorado, 
principalmente quanto a sua resolução temporal, limitações técnicas e forma de 
obtenção dos dados. 
3.1.1  Dados de Campo Magnético e Plasma no Meio Interplanetário 
Os dados do meio interplanetário utilizados foram essenciais para a identificação das 
causas dos eventos. Os dados coletados por satélites em geral são diferenciados em 
dados de campo magnético e em dados de plasma, pois eles provêm de diferentes 
instrumentos. Os dados de campo magnético possuem, em geral, maior resolução 
temporal e constituem-se do vetor campo magnético fornecido em suas componentes 
vetoriais. Foram utilizados dados no sistema de coordenadas GSM (para alguns testes 
isolados foram utilizados dados também no sistema de coordenadas GSE). Os dados de 
plasma compreendem medidas de velocidade (em componentes vetoriais), densidade, 
temperatura e pressão. Geralmente os dados de plasma, devido à limitações técnicas, 
possuem menor resolução temporal. 
Os sistemas de coordenadas GSM e GSE são os mais amplamente utilizados no estudo 
de dados do meio interplanetário e magnetosféricos. O sistema GSM, que significa 
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Geocentric Solar Magnetospheric, é considerado centrado na Terra e possui o vetor x 
apontando na linha Terra-Sol. O vetor z está orientado na direção do eixo do dipolo da 
Terra e o eixo y completa o systema de coordenadas. Já no sistema GSE, que significa 
Geocentric Solar Ecliptic, o sistema de coordenadas está centrado no Sol, como o eixo x 
apontando na direção Sol-Terra, o eixo y no plano da eclíptica e o eixo z completando o 
sistema de coordenadas (Kivelson e Russel, 1995; Fränz e Harper, 2002). 
Nesta tese de doutorado foram utilizados dados do satélite ACE e do satélite IMP-8. 
O satélite ACE (Stone et al., 1998) entrou em operação em 1998 e continua fornecendo 
dados até o presente. Deste satélite vieram os dados utilizados nas principais análises 
desta tese. Este satélite está em uma órbita estável em torno do ponto lagrangeano L1, 
localizado a aproximadamente 1.500.000 km da Terra, na linha entre o Sol e o nosso 
planeta. Este ponto é exatamente a região onde o campo gravitacional do Sol e da Terra 
se compensam. 
Os dados do satélite ACE foram obtidos do seu website na Caltech, universidade onde 
ele foi desenvolvido. Além de fornecer os dados de todos os instrumentos 
separadamente, a Caltech também disponibiliza um conjunto de dados compilados com 
vários instrumentos na mesma resolução temporal e mesmo nível de processamento. 
Para esta tese, foram utilizados dados com nível 2 de processamento (processamento 
final) com 1 minuto de resolução temporal.  
Em geral, os dados do ACE são contínuos e com muito poucos períodos sem dados, o 
que faz deles um conjunto de dados relativamente fácil de trabalhar, sem que sejam 
necessários nenhum tipo de preenchimento ou interpolação para a maior parte das 
análises. 
O outro satélite utilizado foi o IMP-8. Este satélite foi utilizado somente em algumas 
poucas análises ou para confirmar alguns resultados. Os dados do IMP-8 foram obtidos 
do site na internet do  International Solar Terrestrial Physics  – Coordinated Data 
Analysis Web. Existem várias complicações adicionais aos dados do IMP-8 quando 
comparados com os dados do satélite ACE. A primeira complicação é em relação a sua 
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órbita. O IMP-8 não está em uma órbita permanente, mas sofre diversas mudanças, e 
geralmente tem uma parte da órbita dentro da magnetosfera e outra parte fora dela. Isto 
faz com que seja necessário analisar cuidadosamente a região em que se encontra o 
satélite para cada intervalo de dados analisado a fim de utilizar, para o nosso caso, 
somente os períodos em que o satélite estivesse no meio interplanetário.  
Outro grande problema em relação ao IMP-8 é quanto aos seus dados. Este satélite já 
está em órbita desde a década de 70, e alguns de seus sensores já estão bastante 
deteriorados. Os seus dados possuem numerosos intervalos sem dados que tem que ser 
interpolados para serem utilizados nas análises. O grande problema é que na maior parte 
dos casos, o número de pontos interpolados chega a ser maior que o número de pontos 
válidos, o que não nos permite usar o intervalo desejado. Esta complicação aliada ao 
fato de ser necessário levar em conta a órbita do satélite, faz com que sejam raros e 
curtos os intervalos em que se possa utilizar os seus dados para a análise dos 
HILDCAAs. 
3.1.2  Mapas de Buracos Coronais 
Para identificação das causas solares dos HILDCAAs, seriam necessárias imagens da 
coroa solar em raios-X, uma vez que se objetiva visualizar os buracos coronais. Estas 
imagens são facilmente obtidas na internet, principalmente as imagens feitas a partir do 
satélite japonês Yohkoh. No entanto, analisar estas imagens para identificar os buracos 
coronais traria uma série de complicações, principalmente por ser este procedimento de 
identificação bastante crítico e minucioso. Portanto, optou-se por utilizar um conjunto 
de mapas de buracos coronais já elaborados a partir das imagens deste satélite. 
Estes mapas estão disponíveis em duas formas. A primeira delas é o mapa diário. Este 
mapa é construído baseado em cada imagem diária da coroa solar. Nele está marcado 
exatamente o buraco coronal que seria visualizado a partir da Terra. Os mapas coronais 
neste formato podem ser obtidos em ftp://ftp.noao.edu/kpvt/daily/lowres, onde podem 
ser encontrados mapas para quase todos os dias do ano. Existem alguns pequenos 
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intervalos sem mapas, mas em geral são de somente um ou dois dias, o que não traz 
nenhuma complicação às análises. 
A outra forma de mapa de buracos coronais são os mapas sinópticos por rotação 
Carrington. Este é um mapa planificado, construído com os buracos coronais visíveis 
ao longo de toda uma rotação Carrington, ou seja, aproximadamente 27 dias, para um 
intervalo de latitudes heliosféricas entre -70º e +70º. Estes mapas estão disponíveis em 
ftp://ftp.noao.edu/dpvt/coronal_holes/synoptic.  
Para análise deste último tipo de mapas, devem ser tomados dois cuidados. O primeiro é 
ter acesso a uma tabela de rotação Carrington, que indique a data e hora de início e fim 
de cada  rotação Carrington. Uma tabela de rotação Carrington pode ser obtida em 
http://umtof.umd.edu/pm/crn/CARRTIME.HTML. O segundo cuidado a ser tomado é 
em relação ao eixo horizontal destes mapas, onde estão marcados os graus em longitude 
Carrington. Ao ser calculada a longitude diretamente, a nossa tendência é procurar a 
longitude diretamente no eixo. No entanto, a leitura deve ser feita da direita para a 
esquerda, caso a longitude seja calculada a partir do início da rotação Carrington. 
Assim, basta tomar o complemento do ângulo calculado e tomar este como a longitude a 
ser lida diretamente no eixo horizontal. 
3.1.3  Dados de Atividade Geomagnética 
3.1.3.1  Índices Aurorais AE, AU e AL 
O índice do eletrojato auroral AE foi introduzido originalmente por Davis e Sugiura em 
1966, como uma medida da atividade global do eletrojato na zona auroral. Atualmente, 
o índice AE é amplamente utilizado por pesquisadores em geomagnetismo, aeronomia e 
física solar-terrestre. Depois do desenvolvimento inicial na NASA/Goddard Space 
Flight Center, o cálculo do índice foi realizado pelo Instituto Geofísico da Universidade 
do Alaska, que publicou os valores horários do índice para os anos de 1957 a 1964. A 
produção de valores com resolução temporal de 2,5 minutos foi então feita pelo 
Goddard Space Flight Center para o período de 1964 a junho de 1968. Após essas 
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publicações iniciais, o índice foi assumido pelo  World Data Center-A for Solar 
Terrestrial Physics (WDC-A for STP) em Boulder, Colorado (EUA), que publicou os 
valores de 2,5 minutos para os anos de 1966 a 1974 e 1 minuto para os anos de 1975 e 
os primeiros meses de 1976. Quando se tornou difícil para o WDC-A manter o sistema 
de processamento do índice, foi passado ao World Data Center for Geomagnetism and 
Space Magnetism (WDC-C2), Faculdade de  Ciências da Universidade de Kyoto, a 
incumbência de continuar o processamento, onde o índice é calculado e disponibilizado 
até hoje (Kamei, Sugiura e Araki, 2004).  
O índice AE é calculado a partir das variações geomagnéticas na componente horizontal 
de observatórios escolhidos (10 a 13 observatórios) ao longo da zona auroral do 
hemisfério norte. Para normalizar os dados, um valor base para cada estação é calculado 
sobre os cinco dias mais quietos do ano. Este valor base é subtraído de cada valor de 
dado de 1 minuto. Com este valor, dentre todas as estações, é tomado para cada hora 
universal, o maior e o menor valor. Os índices AU e AL são respectivamente definidos 
como o maior e o menor valor selecionado. Os símbolos AU e AL significam os 
envelopes superiores (upper) e inferiores (lower) respectivamente, dos gráficos 
superpostos de todos os dados de todas as estações em função da hora universal (UT). A 
diferença AU menos AL define o índice AE, e o valor médio de AU e AL, isto é, 
(AU+AL)/2, resulta no AO. Em  geral, o termo “índices AE” é usado para indicar estes 
quatro índices, AU, AL, AE e AO. O AU e AL são entendidos como expressando a 
maior intensidade de corrente dos eletrojatos para leste e para oeste respectivamente. O 
AE significa a atividade global dos eletrojatos, e o AO fornece uma medida da corrente 
zonal equivalente (Kamei, Sugiura e Araki, 2004).  
Para obter um índice AE confiável, é desejável usar o máximo possível de estações. No 
entanto, existem duas grandes dificuldades: uma é que a distribuição dos observatórios 
em operação não é constante ao longo da região auroral, e a outra é a dificuldade técnica 
na digitalização dos magnetogramas. 
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A FIGURA 3.1 mostra a distribuição das principais estações usadas para o cálculo do 
índice AE na região auroral do hemisfério norte. Destas doze estações mostradas, sete já 
possuem dados digitais, o que facilita e agiliza o processamento dos índices AE.  
Apesar da falta de dados de algumas estações, os responsáveis pelo processamento do 
AE acreditam que os dados provisionais calculados a partir de 12 estações são 
confiáveis o suficiente para serem usados em análises científicas (Kamei, Sugiura e 
Araki, 2004). 
 
FIGURA  3.1 – Mapa da região polar norte mostrando as estações geomagnéticas 
utilizadas no processamento do índice AE. 
FONTE: Kamei, Sugiura e Araki (2004).  
Apesar dos esforços dos responsáveis pelo processamento do índice AE, são várias as 
críticas quanto ao significado físico do AE. Existem dois grandes problemas. O primeiro 
é devido à distribuição irregular das estações, que faz com que um lado seja mais 
amostrado que outro. Outra grande consideração é que boa parte da atividade auroral 
pode ocorrer localizada sobre uma região sem cobertura e, portanto, ser completamente 
ignorada pelos índices AE. 
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O outro grande problema em relação ao AE é que, durante períodos de atividade 
geomagnética intensa, os eletrojatos se deslocam latitudinalmente na direção do 
equador, podendo sair da região sobre as estações. Desta forma, grandes eventos 
poderiam estar sendo 'subamostrados', resultando também em uma espécie de saturação 
do índice. Outros problemas já bastante discutidos são:  
- Tem sido mostrado (por exemplo, Rostoker, 1972; Baumjohann, 1983; Kamide e 
Kokubun, 1996) que a natureza do eletrojato para leste (descrito pelo AU) é bem 
diferente do eletrojato para oeste (descrito pelo AL). O AE fornece a soma da máxima 
densidade de corrente em dois pontos que são muito distantes em hora local. Esta soma 
não tem significado físico. 
- Alguns pesquisadores podem acreditar que devido à esparsa distribuição de 
observatórios geomagnéticos e a natureza da localização dos eletrojatos aurorais, é 
melhor usar a soma de AU e AL para monitorar a densidade total de corrente. Além 
disso, eles podem acreditar que o crescimento e decaimento de AU e AL ocorrem 
simultaneamente, portanto o AE pode representar o comportamento dos dois índices. 
Estes argumentos, no entanto, não tem bases sólidas. De fato, durante subtempestades, o 
pico em AU geralmente ocorre várias dezenas de minutos depois do pico em AL, que 
indica o período de máximo da subtempestade (Kamide e Fukushima, 1972). 
- É bem conhecido que o AU tem forte dependência sazonal e também da hora universal 
(UT) (Ahn et al, 2000). Para uma dada intensidade em AL, o valor correspondente em 
AU pode variar por um fator de 2 a 7 (Meng e Akasofu, 1967). Allen e Kroehl (1975) 
também encontraram que apesar da pequena dependência em UT de AL, existe uma 
dependência sazonal sistemática em AU. Mais recentemente, Lyatsky e Tan (2003) 
mostraram que a dependência em UT de AL é completamente diferente daquela vista 
em AU. 
Os problemas no AE descritos aqui não podem ser resolvidos nem mesmo se for 
aumentado o número de estações do AE ao infinito, pois segundo Kamide (2004), o 
problema consiste na própria definição do AE. No entanto, mesmo sabendo de todas 
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estas limitações, o índice foi amplamente usado neste estudo por ser ele a base da 
definição dos eventos HILDCAAs. 
Foram utilizados dados de AE com resolução temporal de 1 minuto para o período de 
janeiro de 1998 a dezembro de 2001. Alguns destes dados ainda não estão disponíveis 
na versão final, porém, segundo Kamei, Sugiura e Araki (2004) a versão preliminar é 
suficiente para a maior parte dos estudos. 
3.1.3.2  Índice Dst 
Os estudos relacionados à derivação do índice Dst iniciaram no final dos anos 1940s, 
quando J. Bartels estimulou estudos a fim de derivar um índice que monitorasse as 
variações da corrente anelar equatorial.  
Tentativas preliminares para definir um índice foram feitas no final dos 1950s e início 
dos 1960s (Kertz, 1958; 1964; Sugiura, 1964). Então Sugiura e Hendricks (1967) 
propuseram um esquema de derivação. Mais tarde uma versão melhorada deste esquema 
foi desenvolvida por Sugiura e seus colegas (IAGA Resolution 2, p. 123, in IAGA 
Bulletin 27, Madrid, 1969).  
Para a derivação do índice Dst são utilizados quatro observatórios magnéticos: 
Hermanus, Kakioka, Honolulu e San Juan. Estes observatórios foram escolhidos 
baseados na qualidade das suas observações e por suas localizações serem 
suficientemente distantes dos eletrojatos aurorais e equatorial, e o mais bem distribuídos 
em longitude possível.  
O processo de derivação do índice inclui algumas correções, como a correção da linha 
de base da componente H, levando em conta a variação secular, a variação solar quiet 
(sq) e a variação do equador do dipolo. 
O nível de referência do Dst é designado como sendo os cinco dias mais quietos do ano. 
No entanto, mesmo nestes dias mais quietos, ainda existe um componente sul do campo 
magnético produzido pelo sistema de corrente equatorial na magnetosfera, que é 
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freqüentemente referida como sendo a corrente anelar de períodos calmos. De acordo 
com observações de satélite, o campo desta corrente em distâncias de 2,3 a 3,6 raios 
terrestres é de aproximadamente 45 nT quando o Dst é zero (Sugiura, 1973). Mais 
próximo à superfície da Terra, em altitudes entre 350 e 560 quilômetros, o campo 
externo pode ser estimado como sendo de -25 nT quando o Dst é zero. No entanto, o 
valor do campo magnético para quando o Dst é zero pode ainda apresentar variações no 
ciclo solar.  
O índice Dst representa o campo perturbado axialmente simétrico no equador do dipolo 
na superfície da Terra. Os principais distúrbios no  Dst são negativos, chamados de 
decréscimos no campo geomagnético. Estes decréscimos no campo são produzidos 
principalmente pelo sistema de corrente equatorial na magnetosfera, geralmente referido 
como corrente anelar (ou corrente de anel). Variações positivas no Dst são 
principalmente causadas pela compressão da magnetosfera por aumentos na pressão do 
vento solar. É também conhecido que o campo perturbado em geral não é simétrico. Em 
particular, na fase de desenvolvimento de uma tempestade magnética o campo 
perturbado assimétrico pode ser até maior que a parte simétrica (e.g. Sugiura e 
Chapman, 1960; Akasofu e Chapman, 1964). O decréscimo no campo é geralmente 
maior no setor do entardecer e é geralmente atribuído a correntes de anel parciais 
(Akasofu e Chapman, 1964; Cahill, 1966; Frank, 1970; Fukushima e Kamide, 1973).  
Para as análises desta tese, foram utilizados índices Dst derivados com resolução 
temporal de uma hora para o período de 1998 a 2001, obtidos do World Data Center for 
Geomagnetism, em Kyoto. 
3.1.4  Imagens Aurorais 
O Ultraviolet Imager (UVI; Torr et al., 1995) é um dos três imageadores a bordo do 
satélite POLAR. O apogeu do satélite de 9 raios terrestres, combinado com a sua 
plataforma de observação, fornecem uma oportunidade sem precedentes para visualizar 
toda a região auroral do pólo norte por períodos de várias horas. Por imagear em 
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ultravioleta, o instrumento é capaz de visualizar características aurorais tanto no lado 
noturno quanto no lado diurno (Germany et al., 1997a).  
O UVI consiste de uma  câmera e de um conjunto eletrônico acoplado, sendo um 
imageador de duas dimensões espaciais que produz imagens em utravioleta distante (far 
ultraviolet - FUV) na faixa de 125 nm a 200 nm, usando um conjunto de cinco filtros, 
fornecendo imagens de emissões  muito fracas com uma resolução muito alta. As 
imagens são tomadas a cada 37 segundos. A sensibilidade geral do instrumento é de 
aproximadamente 10 Rayleighs, que é equivalente a ser capaz de detectar objetos mais 
de 100 vezes mais tênues do que o olho humano pode ver (Germany et al., 1997a). 
A FIGURA 3.2 mostra duas fotografias do instrumento UVI, montado e também uma 
vista interna do instrumento.  
 

(a)  (b) 
FIGURA 3.2 – Fotografias do instrumento UVI (Ultraviolet Imager) e pronto para ser 
acoplado ao satélite POLAR (a) e vista interna do instrumento (b). 
FONTE: UVI website (2004).   
As imagens aurorais tomadas pelo UVI podem ser usadas como uma ferramenta de 
diagnóstico remoto das regiões aurorais, fornecendo estimativas da energia 
característica incidente, mudanças na composição e outros subprodutos dos dados. Em 
particular, as imagens de emissões em comprimentos de onda curtos e longos de N
2
 na 
banda de Lyman-Birge-Hopfield (LBH) podem ser modeladas para obter funções do 
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fluxo de energia e da energia média, que sofrem efeitos de variações sazonais e solares 
(Germany et al., 1997a).  
As principais emissões dentro da banda espectral do UVI (125-200 nm) são as emissões 
do oxigênio atômico e as emissões na banda de Lyman-Birge-Hopfield (LBH) do N
2
 
molecular. Linhas de emissão do nitrogênio atômico aparecem também em 149,3 e 
174,6 nm. As emissões LBH são transições proibidas e o único mecanismo de excitação 
proeminente é a excitação por impacto de elétrons. Assim, na ausência de fotoelétrons 
do lado diurno, as intensidades de LBH observadas são provenientes do fluxo auroral 
incidente. Nesta banda espectral, o mecanismo de perda dependente da altitude é a 
absorção por oxigênio molecular. A densidade do O
2
 decai rapidamente com o aumento 
da altitude e serve como um mecanismo significante de perdas abaixo de 150 km 
(Germany et al., 1997b). O contínuo de absorção do O
2
 na banda Shumann-Runge tem 
um pico dentro da banda do UVI, decaindo em longos comprimentos de onda. As 
emissões aurorais em FUV vistas do espaço na região espectral de forte absorção por O
2
 
apresentará perdas, indicando que a energia auroral incidente é elevada o suficiente para 
atingir baixas altitudes onde a densidade de O
2
 é maior. As emissões observadas variam 
fortemente (e inversamente) com a profundidade de penetração dos elétrons aurorais 
incidentes e, portanto, com o aumento da energia (Germany et al., 1997a). 
As emissões LBH do N
2
 podem ser divididas em duas regiões espectrais: uma em curtos 
comprimentos de onda, com perdas significantes devido à absorção pelo O
2
 (chamada 
de LBHs e se estendendo de 140 a 160 nm) e emissões em comprimentos de onda 
longos, com menores perdas (LBHl, de 160-180 nm). Esta última banda, de 
comprimentos de onda longos, é a que foi usada para este estudo por sugestão do Dr. 
George Parks, PI do instrumento UVI, justamente por apresentar menor contaminação 
da absorção pelo O
2
 (Germany et al., 1997a).  
As emissões em 135,6 nm são dependentes de variações na densidade do oxigênio 
atômico e podem, portanto, exibir variabilidades significantes. As emissões em LBH 
também mostram variabilidades com as mudanças na densidade de N
2
, mas estas 
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mudanças não são tão grandes quanto às observadas em 135,6 nm (Germany et al., 
1997a). 
Como as emissões em LBHs e LBHl se originam da mesma espécie, a sua razão é quase 
independente das mudanças de composição ocorridas sazonalmente ou ao longo do 
ciclo solar, o que faz delas as bandas mais usadas (Germany et al., 1990). Maiores 
discussões sobre a razão de comprimentos de onda, a eficiência do instrumento e o 
método para remoção da contaminação instrumental e por airglow das imagens podem 
ser encontradas em Germany et al., (1997a). 
Ao todo, neste trabalho foram utilizadas aproximadamente 650.000 imagens do 
instrumento UVI. Como estas imagens são de uso restrito, o autor passou um ano no Jet 
Propulsion Laboratory – JPL/NASA trabalhando com o Dr. Bruce Tsurutani, que por 
ser Co-I do instrumento, lhe deu acesso ao banco de dados do imageador. 
3.2  Metodologia Adotada 
Foi adotada a idéia de fazer uma análise dos HILDCAAs desde o Sol até a Terra, ou 
seja, analisar estes eventos desde sua origem, propagação no meio interplanetário, 
penetração na magnetosfera da Terra e deposição de energia na ionosfera auroral.  
Foi desenvolvida uma rotina computacional para efetuar uma varredura nos dados do 
meio interplanetário e índices geomagnéticos buscando por períodos que seguissem os 
critérios de HILDCAAs. Após ter sido gerada a lista de eventos candidatos, foi feita 
uma verificação manual para excluir eventos que tivessem  fases principais de 
tempestades. Em seguida foi usada uma rotina para verificar se os eventos continuavam 
seguindo os critérios, mesmo com a eliminação de parte do evento. 
Com um conjunto de eventos bastante restrito pela aplicação rígida dos critérios de 
HILDCAAs, foram buscadas características comuns aos eventos no meio 
interplanetário, tendo sido usado para isso dados do satélite ACE. Foram feitas análises 
utilizando o parâmetro Beta de plasma, que é definido como a razão entre a pressão 
térmica e a pressão magnética do plasma, o que pode ser um bom indicativo do tipo de 




 
 
77

estrutura que está presente no vento solar. Foi também realizada uma análise da 
Alfvenicidade do vento solar utilizando o método já adotado anteriormente por Belcher 
e Davis (1971). Por este método, a Alfvenicidade é verificada através do coeficiente de 
correlação entre as componentes de mesma direção da velocidade do vento solar e do 
campo magnético do meio interplanetário.  
Foi efetuado o cálculo do tempo de viagem da parcela do vento solar identificada no 
satélite ACE desde o Sol, e então foi verificado na data solar de origem qual o tipo de 
estrutura presente que possa ter originado a estrutura interplanetária que levou à 
ocorrência do evento HILDCAA na Terra. Na identificação das estruturas foram 
utilizados mapas sinópticos da coroa solar e mapas diários de buracos coronais solares. 
A identificação das causas solares foi conferida através da polaridade da estrutura solar 
e do sinal médio do campo magnético do meio interplanetário em sua componente x. 
Concluída a parte desde o Sol até o meio interplanetário onde se encontra o satélite 
ACE, foram feitas análises desde o meio interplanetário em direção à Terra. Foram 
utilizadas diversas técnicas de análise espectral, como Multitaper, Mapas de Wavelets, 
decomposição por Wavelets e Espectro de Potência, a fim de observar nas componentes 
do vento solar freqüências se manifestando em vários eventos, que possam ser 
indicativos de periodicidades típicas deste tipo de fenômeno. Estas mesmas análises 
foram feitas também no índice geomagnético auroral AE, buscando também 
periodicidades características dos eventos HILDCAAs e verificando a existência de 
periodicidades presentes no vento solar e que poderiam estar se propagando para dentro 
da magnetosfera terrestre.  
Outras análises foram realizadas tentando verificar a relação entre o Bz e o AE. Foi 
aplicada a correlação cruzada entre Bz (possível causa) e o AE (conseqüência), usando 
dados do satélite ACE e também do IMP-8, mais próximo da Terra. Estas análises 
permitem obter o grau de correlação e também o lag entre as duas séries. Este lag é 
muito importante pois nos fornece o tempo de resposta do fenômeno e pode nos dar 
uma idéia do mecanismo atuando na transferência de energia.  




 
 
78

Foi utilizada ainda a  análise pela técnica de multiresolução (MRA  -  Multiresolution 
Analisys), que fornece resultados semelhantes à correlação, porém com uma maior 
precisão e aliada a um processo semelhante a uma filtragem, baseada na técnica de 
decomposição por wavelets. 
Dentro da magnetosfera e ionosfera, observam-se os efeitos dos fenômenos 
HILDCAAs, que produzem intensificações nos sistemas de correntes aurorais e que são 
medidas pelo índice AE. No entanto, essas correntes não nos dão idéia da abrangência e 
distribuição desta precipitação (auroras).  
Alguns cientistas imaginam que isso possa ser como uma série de subtempestades, 
outros ainda imaginam fenômenos completamente diferentes. A observação das 
imagens do POLAR/UVI permitem visualizar onde estas partículas estão penetrando, 
com que intensidade e distribuição. Estas imagens se tornam ferramenta imprescindível 
para o entendimento deste fenômeno.  
Além da geração de um filme com as imagens do UVI, que possibilitou verificar a 
abrangência e evolução temporal dos eventos, foi desenvolvido um procedimento para 
tentar quantificar estes fenômenos: escolhido um quadrante apropriado da imagem, foi 
realizada a contagem de cada cor de pixels em cada imagem analisada, e com isso foi 
montado um espectro, sendo que a cor do pixel representa a intensidade de emissão 
auroral. A integração destes espectros nos fornece ainda um espectro típico por evento, 
a fim de ser comparado com o mesmo espectro obtido durante outros tipos de atividade 
geomagnética, como tempestades ou períodos quietos. 
3.2.1  Multitaper 
Na análise espectral clássica, por transformada de Fourier, a série temporal é 
multiplicada por uma janela antes da aplicação da transformada a fim de evitar o que é 
tecnicamente chamado de “vazamento espectral”. A aplicação de uma janela faz com 
que sejam eliminadas tendências, principalmente em altas freqüências. No entanto, uma 
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simples janela espectral (ou taper) pondera desigualmente a série de dados e aumenta a 
variância estatística (Park, Lindberg e Vernon, 1987). 
A fim de contornar estes problemas, Thomson (1982) introduziu a técnica de análise 
espectral por janelamento múltiplo (Multiple Taper Method - MTM). Por este método, 
os dados são multiplicados não apenas por uma, mas por várias janelas, e cada uma 
destas janelas amostra diferentemente a série. A informação estatística perdida pela 
primeira janela é recuperada pela segunda, e assim por diante. A estimativa de janelas 
múltiplas não é então restrita pelo balanço entre vazamento e variância como a 
estimativa por uma única janela. Este método utiliza janelas ortogonais (tapers) para 
obter estimativas aproximadamente independentes do espectro de potência e então 
combiná-las em uma única estimativa. Esta estimativa exibe mais graus de liberdade e 
permite uma quantificação mais fácil da tendência do compromisso (trade-off) da 
variância, comparada à análise convencional de Fourier. O método de multitaper tem a 
capacidade de detectar oscilações de pequena amplitude em uma série temporal curta 
sem a necessidade de filtrar o sinal. Além disso, o método já possui internamente um 
teste estatístico de distribuição F, que verifica a significância das periodicidades 
encontradas (Thomson, 1982; 1990). 
 
FIGURA 3.3 – Diagrama esquemático da técnica de Multitaper. 
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3.2.2   Wavelets 
As técnicas de  wavelets, tanto a de Morlet quanto a de Meyer, são técnicas 
relativamente novas e não tão difundidas, quando comparadas com técnicas clássicas de 
espectro de potência e correlação. Em vista disso, segue uma breve explanação sobre os 
princípios de funcionamento desta técnica.  
A transformada  wavelet é uma ferramenta poderosa para analisar sinais não 
estacionários e obter expansão do sinal usando funções localizadas no tempo (wavelets) 
que tem boas propriedades de localização no tempo e no domínio de freqüências 
(Kumar e Foufoula-Georgiou, 1997; Percival e Walden, 2000). A transformada wavelet 
pode ser contínua ou discreta. Enquanto a transformada  wavelet contínua calcula os 
coeficientes em cada possível escala, a transformada wavelet discreta escolhe escalas e 
posições baseadas em potências de dois. Assim, a wavelet discreta é um subconjunto da 
contínua em somente níveis de 2
j-1
, com j=1,2,...  
A transformada wavelet discreta pode ser usada em análises de multiresolução, que são 
relacionadas ao estudo de sinais ou processos representados em diferentes resoluções e 
desenvolvendo um mecanismo eficiente de ir de uma resolução para outra (Percival e 
Walden, 2000). A transformada  wavelet consiste em reduzir os sinais às suas 
componentes pelo uso de um conjunto de funções base. As funções base wavelets são 
relacionadas umas às outras por simples escalas ou deslocamentos. A função wavelet 
original, ou wavelet mãe, é usada para gerar todas as outras funções bases.  
 
FIGURA 3.4 – Diagrama esquemático da técnica de Wavelets. 




 
 
81

Na decomposição de multiresolução (ou múltiplos níveis), um sinal (S) é quebrado 
iterativamente em várias componentes de menor resolução. Este processo de 
decomposição com aproximações sucessivas que por sua vez são também decompostas, 
é chamado de árvore de decomposição de wavelets. Um sinal (S) é dividido em uma 
aproximação (A) e um detalhe (D). O detalhe contém a parte de alta freqüência do sinal 
enquanto que a aproximação contém a maior parte das freqüências características do 
sinal. No primeiro passo da decomposição, S=A1+D1; em um passo seguinte, a própria 
aproximação é decomposta em um segundo nível de aproximação: A1=A2+D2, e 
S=A2+D2+D1, e assim por diante. Este processo é equivalente a um procedimento de 
filtragem; no primeiro passo o sinal tem uma componente filtrada em passa-baixa, A1, e 
uma componente filtrada em passa-alta, o nível D1. O A1 é por sua vez decomposto no 
nível D2 como um sinal filtrado em banda passante (porque as mais altas freqüências 
foram decompostas no nível D1 e as mais baixas freqüências no nível A2).  
Este processo iterativo pode, em teoria, continuar indefinidamente. Na realidade a 
decomposição pode continuar até que o detalhe individual consista de uma simples 
amostra. Na prática, a decomposição mais favorável de um dado sinal é selecionada 
através de um critério baseado em entropia ou dependente da natureza do sinal (Percival 
e Walden, 2000).  
Baseado em várias características das funções wavelets, é possível determinar qual 
wavelet é mais favorável para uma dada aplicação. A transformada wavelet de Meyer é 
uma transformada ortonormal, e tem uma função de escala ao lado da função wavelet, 
que é necessária para a análise de multiresolução. A wavelet é determinada por um filtro 
passa-alta, produzindo o detalhe da decomposição por wavelet, enquanto que a função 
de escala, que é muito semelhante à função wavelet, é determinada por um filtro passa-
baixa e é associada com as aproximações da decomposição por wavelets. Como na 
análise de multiresolução um sinal é dividido em aproximações e detalhes, tanto a 
wavelet quanto a função de escala são necessárias. Isto é suficiente para decompor o 
sinal em níveis ortonormais de freqüências (Percival e Walde, 2000; Echer, 2003). As 
freqüências superior e inferior são limitadas somente pelos valores na faixa de 2
j
-2
j+1
. 
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Este método é muito bom para isolar sinais dentro destes limites com baixa 
contaminação de sinais de fora desta banda (Echer et al., 2004). 
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CAPÍTULO 4   
 

IDENTIFICAÇÃO DOS EVENTOS HILDCAAS 
4.1  Procedimento para Seleção dos Eventos 
A identificação de eventos HILDCAAs depende da análise de vários dados e parâmetros 
do meio interplanetário e da magnetosfera terrestre. A fim de visualizar 
simultaneamente todos esses dados e parâmetros foi desenvolvida uma rotina para fazer 
gráficos em forma de painel. Com essa rotina, foram plotados os anos inteiros de 1998 a 
2001. Pela  inspeção visual desses gráficos, foi possível observar mais de 80 eventos 
classificados como HILDCAAs e quase-HILDCAAs. No entanto, alguns desses eventos 
não eram muito claros ou eram de difícil interpretação. Foi então desenvolvida uma 
nova rotina para procurar em todo o conjunto de dados eventos que seguissem 
estritamente os critérios de eventos HILDCAAs sugeridos por Tsurutani e Gonzalez em 
seu primeiro artigo sobre esse assunto, em 1987. O programa realiza uma varredura nos 
dados observando os seguintes critérios: (1) eventos que tiveram no mínimo dois dias de 
duração; (2) eventos que durante esses dois dias atingiram um pico de no mínimo 1000 
nT no índice AE; (3) eventos que não apresentassem quedas no valor do índice AE a 
valores menores que 200 nT por mais de duas horas. O quarto critério foi verificado 
manualmente, que seria a exclusão dos períodos de fase principal de tempestades dos 
eventos HILDCAAs.  
Após a identificação das fases principais de tempestades geomagnéticas, estes períodos 
foram incluídos no programa e a rotina analisou novamente cada evento a fim de 
verificar se eles continuavam seguindo todos os critérios de HILDCAAs, ou seja, 
verificando se após a exclusão das fases principais de tempestades, continuávamos a ter 
o valor mínimo de pico de AE de 1000 nT e se ainda tínhamos a mínima duração 
necessária de dois dias.  
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Utilizando esses critérios restritivos, foram localizados no conjunto de dados um total 
de 14 eventos tipicamente HILDCAAs entre os anos de 1998 e 2001. Esses eventos têm 
a seguinte distribuição: dois eventos ocorrendo em 1998, 7 eventos em 1999, 4 eventos 
em 2000 e 1 evento ocorrido em 2001. Esses eventos podem ser vistos na TABELA 4.1. 
TABELA 4.1 – Eventos HILDCAAs analisados de 1998 a 2001. 
Início  Fim 
Ano
 

Evento
 

Ano  Mês
 

Dia
 

Hora  Minuto  Ano  Mês
 

Dia
 

Hora
 

Minuto 
Duração (min)
 

1998
 

1  1998
 

4  24  18  3  1998
 

4  27  6  5  3603 
  2  1998
 

7  22  21  9  1998
 

7  25  12  25  3797 
1999
 

1  1999
 

4  29  11  20  1999
 

5  3  11  16  5757 
  2  1999
 

8  17  22  52  1999
 

8  20  12  0  3669 
  3  1999
 

8  31  15  32  1999
 

9  2  20  30  3179 
  4  1999
 

10  10  20  0  1999
 

10  14  17  38  5619 
  5  1999
 

10  23  13  21  1999
 

10  25  20  57  3337 
  6  1999
 

11  7  17  0  1999
 

11  10  4  47  3588 
  7  1999
 

12  3  10  0  1999
 

12  6  0  15  3736 
2000
 

1  2000
 

1  27  18  10  2000
 

1  31  3  15  4866 
  2  2000
 

2  5  16  1  2000
 

2  8  5  33  3693 
  3  2000
 

2  24  0  3  2000
 

2  27  22  10  5648 
  4  2000
 

5  24  10  0  2000
 

5  26  18  7  3368 
2001
 

1  2001
 

5  11  14  4  2001
 

5  14  10  51  4128 
 
Como já era indicado por alguns autores e demonstrado  nos próximos capítulos deste 
trabalho, estes eventos têm uma forte dependência da ocorrência de feixes rápidos. Estes 
feixes rápidos têm um aumento significativo de ocorrência na fase descendente do ciclo 
solar. No entanto, esta variabilidade com o ciclo solar não pôde ser verificada em 
virtude do intervalo de tempo analisado. Dentro deste período (1998-2001) a maior 
parte dos eventos selecionados ocorreram em 1999, fase ascendente e quase máximo do 
ciclo solar. Este comportamento inesperado da distribuição de eventos deve-se aos 
critérios utilizados na seleção, que seguiram rigidamente os critérios definidos por 
Tsurutani e Gonzalez (1987). 
Embora não tenha sido mostrado nesta tese, a mesma rotina de identificação de eventos 
foi executada utilizando a relaxação de diferentes critérios. O critério que se mostrou 
mais restritivo foi o de não permitir quedas do AE abaixo de 200 nT por períodos 
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maiores que duas horas. A relaxação deste critério para períodos mais longos, como 4 
horas, aliada com pequenas mudanças em outros critérios, pode levar ao aumento do 
número de eventos para até aproximadamente 80, com uma distribuição mais próxima 
do esperado. 
Um estudo mais detalhado sobre estes critérios e seus efeitos pode ser feito no futuro. 
Neste trabalho não se objetivou isto, pois o uso destes critérios restritivos ajudou muito 
a reduzir o conjunto de eventos, uma vez que o processamento de outras rotinas 
computacionais que foram aplicadas nesta tese seria inviável para um grande conjunto 
de dados. 
A FIGURA 4.1 mostra um dos eventos selecionados, o evento 1_1998. Nesta figura 
tem-se o primeiro painel mostrando a velocidade (km/s), que é um parâmetro muito 
importante durante estes eventos, seguido por painéis com a densidade de prótons (cm
-3
) 
e pressão do vento solar (nPa). Em seguida, tem-se a magnitude do campo magnético e 
as componentes vetoriais do campo (todos em nT). Todos esses parâmetros do vento 
solar no meio interplanetário foram medidos pelo satélite ACE, com aproximadamente 
1 minuto de resolução temporal e em sistema de coordenadas GSM. Os últimos três 
painéis contêm os índices que fornecem informação sobre a atividade geomagnética. O 
primeiro destes painéis é o índice Dst, que é um índice de média latitude usado para 
identificação da ocorrência de tempestades magnéticas. O segundo painel contém os 
índices AU e AL, que são os indicadores da intensidade dos eletrojatos aurorais. A soma 
ponto-a-ponto do AU e AL fornece o AE, mostrado no último painel, talvez o parâmetro 
mais importante  neste estudo, por se basear nele a caracterização dos eventos 
HILDCAAs. 
Os gráficos para os demais eventos selecionados para análise neste trabalho podem ser 
encontrados no Apêndice A. 
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FIGURA 4.1 – Exemplo de evento HILDCAA (ev1_1998) ocorrido no ano de 1998. O 
período do evento está marcado com uma seta no painel do índice AE. 
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4.2  Descrição dos Eventos Identificados 
Para cada um dos eventos escolhidos, foi feita uma descrição das principais 
características visíveis tanto no meio interplanetário quanto nos índices geomagnéticos, 
a fim de identificar assinaturas comuns a todos os eventos.  
Evento 1_1998: Evento ocorrendo após uma fraca tempestade causada por um pequeno 
aumento de velocidade, provavelmente com um  pequeno choque. 
Componente Bz do IMF apresenta tendência para sul. AE com elevado 
valor médio. Evento ocorrendo durante uma longa e fraca flutuação de 
velocidade. Presença de duas flutuações de velocidade em seqüência. 
Possível cruzamento de setor. 
Evento  2_1998: Grande aumento de velocidade ocorrendo na seqüência de outra 
variação menor. Não chegou a provocar a ocorrência de tempestade. 
Componente Bz aproximadamente simétrica, sem tendência para sul 
(visual). Aparentemente sem presença de choques. AE com elevado 
valor médio. Presença de duas regiões com aumento de velocidade em 
seqüência. Possível cruzamento de setor. 
Evento 1_1999: Duas fases de atividade no AE, sendo que a primeira, com valor médio 
mais alto, não teve duração suficiente para ser considerada um evento 
HILDCAA. Evento longo mas com muitos picos e quedas. A fase 
analisada não apresenta alto valor de AE. Componente Bz 
aproximadamente simétrica (visual). Sem presença de tempestade. 
Causado por uma longa flutuação de velocidade ocorrendo logo depois 
de uma flutuação mais fraca. Possível cruzamento de setor, porém, 
mais de dois dias antes do evento. 
Evento 2_1999: Evento ocorrendo com a presença de duas ou três regiões com aumento 
de velocidade em seqüência. O primeiro aumento de velocidade 
provavelmente corresponde a um cruzamento de setor, e apresenta um 
pequeno choque. Alto valor médio de AE durante o período analisado. 
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Componente Bz com clara tendência para sul. Provável cruzamento de 
setor. 
Evento 3_1999: Período de grande atividade no AE e o evento HILDCAA selecionado 
foi exatamente o período de mais alto valor médio. Causado por uma 
flutuação de velocidade ocorrendo na fase descendente de outra 
flutuação mais longa. Sem presença aparente de choques ou de 
tempestade. Componente Bz com clara tendência para sul, sem 
incursões para o norte. Nas fases que precederam o evento, o AE 
apresentava pulsos e quedas, e se tornou mais contínuo e com elevado 
valor médio durante o evento. Provável cruzamento de setor alguns 
dias antes do evento. 
Evento 4_1999: Período muito longo de atividade no AE (segundo evento mais longo). 
Produzido por uma seqüência de flutuações de velocidade se 
sobrepondo. Componente Bz com incursões para norte e para sul, mas 
com pequena tendência geral para sul. Ocorrência de tempestade no 
início do evento. AE não apresenta valor médio elevado, mas 
comportamento em forma de picos. Provável cruzamento de setor. 
Evento 5_1999: Evento causado por aumento de velocidade logo após uma estrutura 
que provocou uma tempestade. AE com elevado valor médio. Evento 
ocorrendo após uma tempestade muito forte (talvez produzida por uma 
nuvem magnética). AL muito mais ativo do que AU. Componente Bz 
aproximadamente simétrica durante o evento. 
Evento 6_1999: Evento causado por uma seqüência de aumentos de velocidade. Bz 
aproximadamente simétrico, mas com algumas incursões para sul, 
provavelmente produzindo os picos mais intensos do AE. Valor médio 
do AE não tão alto, e com muitos picos. AL bem mais ativo que AU. 
Provável cruzamento de setor. O evento se inicia com pequena 
tempestade (e talvez pequeno choque). 
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Evento 7_1999: Evento não muito intenso, mas muito longo em Quase-HILDCAAs. 
Presença de duas flutuações de velocidade, mas foi a primeira delas 
que causou o evento. Valor médio do AE não tão alto. Componente Bz 
quase completamente simétrica. Provável cruzamento de setor alguns 
dias antes do evento. 
Evento 1_2000: Evento produzido por um único e grande aumento de velocidade. 
Valor médio do AE não tão elevado. Presença de choque na frente da 
estrutura. Componente Bz aparentemente simétrica. Pouca atividade no 
Dst. Provável cruzamento de setor. 
Evento 2_2000: Evento produzido por uma flutuação simples de velocidade. Dentro da 
região de mais elevada velocidade parece haver duas fases. Possível 
choque antes da estrutura. Valor médio do AE não tão elevado. Pouca 
resposta no Dst. Bz com tendência geral para sul, mas com flutuações 
de mais longo período para norte e sul. Provável cruzamento de setor. 
Evento 3_2000: Evento muito fraco no AE (somente alguns poucos picos passaram do 
limite de 1000 nT para ser considerado um HILDCAA). Muito pouca 
resposta no Dst. Causado pela ocorrência de um aumento de velocidade 
ocorrendo depois de uma possível nuvem magnética. Componente Bz 
aproximadamente simétrica. Não existem evidências de cruzamento de 
setor próximo. Existe ainda uma segunda fase do evento, causada por 
uma segunda flutuação de velocidade que não foi considerada. 
Evento 4_2000: Evento ocorrendo na fase de recuperação de uma tempestade causada 
por um aumento de velocidade. AE com elevado valor médio. 
Componente Bz com clara e contínua tendência para sul, quase sem 
flutuação Alfvénica. Possível cruzamento de setor. 
Evento 1_2001: Evento produzido por um aumento de velocidade seguido por outro 
aumento menor (talvez o segundo não tenha nenhum efeito na parte 
selecionada para o evento). Existem outras fases de HILDCAAs antes e 




[image: alt] 
 
90

depois, mas que não foram selecionadas, resultando num evento muito 
longo. Sem evidências de cruzamento de setor. Valor médio do AE 
elevado. Seqüência de flutuações de velocidade. Componente Bz 
apresenta muitas flutuações e tendências para o sul de grande 
amplitude. 
Note o leitor que na descrição dos eventos, foram usados termos como flutuação de 
velocidade, variações de velocidade ou aumentos de velocidade. Talvez a maior parte 
destas estruturas sejam na verdade feixes rápidos (High Speed Streams), no entanto, o 
simples perfil de velocidade e parâmetros de plasma não são suficientes para confirmar 
isto. 
4.3  Verificação da Ocorrência de Feixes Rápidos 
Pela descrição dos eventos, observa-se que quase todos os eventos, senão todos, 
possuíam alguma variação (aumento) de velocidade do vento solar envolvida. No 
entanto, várias estruturas interplanetárias apresentam aumentos de velocidade, sendo 
que desta forma, o simples perfil de velocidade e outros parâmetros típicos de plasma 
não são suficientes para a identificação da estrutura. 
A fim de verificar se a flutuação de velocidade é um feixe rápido, foi calculado o 
parâmetro β (beta), utilizando-se a seguinte expressão: 
0
2
2
B
nKT
µ
β =  (4.1) 
No sistema internacional (SI), temos que n é a densidade em m
-3
, K é a constante de 
Boltzmann,  T é a temperatura dada em K,  B é o campo magnético e  µ
0
 é a 
permeabilidade magnética.  
Para o nosso caso, usando diretamente as unidades em que cada parâmetro é obtido do 
satélite ACE, foi usada a seguinte expressão: 
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 (4.2) 
Sendo N
P
 a densidade de prótons em cm
-3
, T
P
 a temperatura de prótons em K, e B a 
magnitude do campo magnético interplanetário, em nT. 
Este parâmetro é uma razão entre a pressão térmica e a pressão magnética do plasma da 
estrutura. Feixes rápidos apresentam valores de beta próximos ou maiores que um. 
Outras estruturas, como nuvens magnéticas ou CMEs possuem o valor de beta muito 
menor que um. 
Um exemplo de gráfico desenvolvido incluindo o parâmetro beta pode ser visto na 
FIGURA 4.2. 
Neste painel tem-se, de  cima para baixo, a velocidade do vento solar, densidade de 
partículas, a magnitude e componentes do campo magnético interplanetário (em 
coordenadas GSM) e o parâmetro beta. No gráfico do beta, estão plotadas também duas 
linhas horizontais tracejadas. A primeira linha, mais baixa, equivale a β=0,1. A segunda 
linha, mais alta, representa β=1. Feixes rápidos em geral apresentam beta em torno de 
um ou maior, como mostrado na FIGURA 4.2. 
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Ev4_1999 
FIGURA  4.2 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 4_1999. A seta no painel do parâmetro Beta 
indica a duração do evento HILDCAA. 
 
A presença das componentes do campo magnético interplanetário na figura nos permite 
identificar prováveis cruzamentos de setor, que são regiões onde os valores médios de 
todas as componentes do campo magnético invertem de sinal. Os demais gráficos para 
todos os eventos analisados podem ser vistos no Apêndice B. 
Pela análise destes gráficos, verificou-se que existem feixes rápidos de regiões de 
interação corrotantes relacionados à ocorrência de HILDCAAs em 10 dos 14 eventos 
(1_1998, 2_1998, 1_1999, 2_1999, 4_1999, 5_1999, 6_1999, 1_2000, 2_2000, 3_2000), 
correspondendo a 71,42% do total de eventos. Os eventos restantes (3_1999, 7_1999, 
4_2000, 1_2001) não possuem uma assinatura muito clara da ocorrência de feixes 
rápidos. 
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Quanto à ocorrência de cruzamentos de setor antes do evento, foram observadas 
evidências da ocorrência em 11 dos eventos (1_1998, 2_1998, 1_1999, 2_1999, 3_1999, 
4_1999, 6_1999, 7_1999, 1_2000, 2_2000, 4_2000) correspondendo a 78,57% dos 
eventos analisados. Três eventos apresentam ausência de cruzamento de setor (5_1999, 
3_2000, 1_2001), correspondendo a 21,42%.  
4.4  Análise Estatística de Parâmetros dos HILDCAAs 
Uma rotina computacional foi desenvolvida a fim de determinar os mais diversos 
valores estatísticos durante a ocorrência de HILDCAAs. As variáveis estatísticas 
calculadas são: valores mínimos, valores  máximos, média, desvio padrão, variância, 
integral da parte positiva, integral da parte negativa, número de pontos total, número de 
pontos na parte positiva, número de pontos na parte negativa, etc.  
Todas estas variáveis foram calculadas para as seguintes medidas: velocidade (Vx, Vy, 
Vz), densidade, temperatura, pressão, campo magnético (Bx, By, Bz) do vento solar, 
índices geomagnéticos aurorais (AE, AU, AL), índice geomagnético equatorial Dst.  
Todos estes parâmetros poderão ajudar, em uma etapa futura, na análise de quais deles 
são os mais significantes durante a ocorrência de HILDCAAs e na determinação de uma 
espécie de Índice-HILDCAA, que possa indicar e quantificar a ocorrência deste tipo de 
evento. A tabela completa, com todos os resultados estatísticos, pode ser encontrada no 
Apêndice C. 
Os eventos analisados tiveram durações de 3179 a 5757 minutos, que correspondem a 
~2 dias 8 horas e ~ 4 dias, respectivamente. Os valores médios obtidos para a magnitude 
do campo magnético interplanetário nestes 14 eventos ficaram entre 5 nT e 8,8 nT. Os 
máximos obtidos na magnitude ficaram entre 8,75 nT e ~32,78 nT. Da análise das 
componentes individuais do campo magnético interplanetário, a que mais merece 
atenção é a componente Bz, principalmente por sua conhecida influência na 
geoefetividade de eventos. A análise do valor médio da componente Bz revelou valores 
bem baixos, sendo o mínimo de -2,64 nT e o máximo de 1 nT. Esses valores são muito 
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baixos, o que está de acordo com o esperado para as flutuações alfvénicas que 
geralmente são observadas durante esses eventos. A flutuação alfvénica em geral 
apresenta picos tanto positivos quanto negativos, com alta freqüência, mas geralmente 
oscilando em torno do valor de 0 nT. É interessante notar, no entanto que, dos 14 
eventos analisados, 12 apresentaram valor médio negativo, e somente dois apresentaram 
valor médio positivo. Isso mostra que, apesar de ser aproximadamente em torno de 0 
nT, esses pequenos valores médios negativos têm influência na geoefetividade dos 
eventos HILDCAAs. Os picos positivos observados em Bz variaram de 4,94 nT a 26,39 
nT, com valor médio entre os eventos de 11,44 nT, enquanto que os picos negativos 
variaram de  -7,70 nT a  -25,73 nT, com valor médio entre os eventos de  -12,56 nT. 
Observa-se pelos valores anteriores uma simetria entre os valores médios entre os 
eventos para os picos positivos (11,44 nT) de todos os eventos e os dos picos negativos 
(-12,56 nT), que, em valores absolutos, não são muito diferentes. Esta mesma simetria 
pode ser observada individualmente para cada evento. Em geral, o pico negativo é 
somente um pouco maior do que o pico positivo, o que acaba sendo refletido no valor 
médio do campo magnético, que é levemente negativo. 
Em relação à velocidade do vento solar, os valores mínimos registrados para os 14 
eventos ficaram entre 373,8 km/s e 526 km/s. Os valores máximos registrados para 
esses eventos foram entre 538,5 km/s e 822 km/s. O valor médio registrado dentre todos 
os eventos para a velocidade foi de 628,8 km/s. As componentes vetoriais de velocidade 
nas direções y e z mostraram valores médios durante cada evento muito pequenos. Para 
a componente Vy, foram obtidos valores médios entre -7,28 km/s e 35,96 km/s. Para a 
componente Vz, os valores médios ficaram entre -19,34 km/s e 12,68 km/s. Tanto para 
Vy quanto para Vz os valores obtidos foram muito menores do que os valores obtidos 
para Vx, em mais de uma ordem de grandeza. Os valores médios de pressão dinâmica 
do vento solar observados nestes eventos ficaram entre 1,60 nP e 4,34 nP. A densidade 
do vento solar, foi registrada entre 2,23 cm
-3
 e 8,31 cm
-3
. 
A descrição dos valores estatísticos dos índices geomagnéticos é talvez bem mais 
interessante, por descreverem os efeitos desses eventos na magnetosfera e na superfície 
terrestre. O valor médio do índice Dst obtido nesses eventos ficou entre -18,16 nT e -60 
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nT. O índice AE, que descreve a atividade geomagnética na região auroral, 
principalmente por representar a atividade dos eletrojatos aurorais, apresenta valores de 
pico entre 1123 nT e 1759 nT, valores sempre acima de 1000 nT, pois esse foi um dos 
critérios adotados na seleção dos eventos. O valor médio do índice AE obtido ao longo 
de todo o evento, no entanto, é bem mais baixo, ficando entre ~276 nT e ~473 nT. Esses 
valores apresentados aqui para estes eventos HILDCAAs mostram que não se tratam de 
eventos impulsivos e de grandes amplitudes, como o caso das tempestades 
geomagnéticas, mas tratam-se de eventos mais prolongados e com efeitos 
geomagnéticos que podem ser tão danosos a sistemas eletrônicos embarcados em 
satélites quanto outros eventos impulsivos.  
4.5  Resumo das Observações  
Afim de melhor observar as características dos eventos, surgiu a idéia de montar um 
quadro comparativo. Este quadro pode ser visto na TABELA 4.2. 
Neste quadro-resumo, tem-se marcado com um ‘√’ a ocorrência de determinada 
característica. Espaços em branco indicam que a característica em questão não estava 
presente naquele evento. Pontos de interrogação (na linha correspondente a ocorrência 
de feixes rápidos de CIRs) indicam eventos em que não pode ser feita uma clara 
identificação da ocorrência da característica.  
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TABELA 4.2 – Quadro comparativo das características dos eventos HILDCAAs. 
Evento 
Característica 
1_1998 
2_1998 
1_1999 
2_1999 
3_1999 
4_1999 
5_1999 
6_1999 
7_1999 
1_2000 
2_2000 
3_2000 
4-2000 
1_2001 
Presença de flutuação de velocidade 
√  √  √  √  √  √  √  √  √  √  √  √  √  √ 
Presença de múltiplas flutuações de velocidade 
√  √  √  √  √  √ 
 
√  √ 
   
√ 
 
√ 
Ocorrência de Feixe Rápido (CIR) 
√  √  √  √ 
? 
√  √  √ 
? 
√  √  √ 
?  ? 
Próximo a Cruzamento de Setor 
√  √  √  √  √  √ 
 
√  √  √  √ 
 
√ 
 
Elevado valor médio do AE 
√  √ 
 
√  √ 
 
√ 
         
√  √ 
AE com comportamento em forma de picos     
√ 
   
√ 
 
√  √  √  √  √ 
   
Bz simétrico   
√  √ 
     
√  √  √  √ 
 
√ 
   
Bz com tendências para norte ou sul 
√ 
   
√  √  √ 
       
√ 
 
√  √ 
Valor médio de Bz negativo 
√  √  √  √  √  √  √  √  √ 
 
√ 
 
√  √ 
Velocidade máxima maior que 800 km/s       
√ 
         
√ 
 
√ 
   
Valor médio do AE maior que 400 nT 
√  √ 
 
√  √ 
 
√ 
 
√ 
     
√  √ 
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CAPÍTULO 5   
 

ANÁLISE DAS CAUSAS INTERPLANETÁRIAS E SOLARES DOS EVENTOS 
HILDCAAS 
Após a identificação e descrição dos eventos feita no capítulo anterior, buscou-se a 
identificação das causas dos eventos HILDCAAs no meio interplanetário e também no 
Sol. Na seção 5.1 serão analisados os aspectos do meio interplanetário durante a 
ocorrência destes eventos, e na seção 5.2 serão analisadas as estruturas presentes na 
coroa solar que podem ter levado à ocorrência dos eventos HILDCAAs na 
magnetosfera/ionosfera terrestre. 
A TABELA 4.2 do final do Capítulo 4 nos fornece informações importantes sobre os 
tipos de estruturas que geralmente são encontradas no meio interplanetário durante os 
HILDCAAs. Por esta tabela, pode ser visto que todos os eventos (100%) ocorreram com 
a presença de flutuações (aumentos) de velocidade no vento solar do meio 
interplanetário. Dos 14 eventos, 10 deles (aproximadamente 71%) apresentavam até 
mais de uma flutuação de velocidade. No entanto, as flutuações de velocidade podem 
ter diferentes causas, indo desde o fluxo a partir de buracos coronais até as violentas 
ejeções de massa coronal. Foi utilizada (no capítulo anterior) a técnica de analisar o 
parâmetro Beta para ajudar a identificar o tipo de estrutura causadora da flutuação de 
velocidade. Esta análise demonstrou que a maior parte dos eventos (10 com maior 
certeza – 71,42% - e 4 não tão claros) são feixes rápidos de estruturas corrotantes, ou 
seja, feixes de alta velocidade do vento solar que geralmente fluem de buracos coronais. 
Em muitos casos, estes feixes são embebidos de flutuações alfvénicas numa vasta faixa 
de freqüências. A seção seguinte contém os resultados da análise da alfvenicidade do 
vento solar durante estes eventos. A alfvenicidade do vento solar já tem sido apontada 
por diversos autores como sendo uma possível causadora de eventos de penetração e 
precipitação de partículas (Garret, Dessler e Hill, 1974; Tsurutani e Gonzalez, 1987; 
Tsurutani et al., 1990a; 1990b; Tsurutani et al., 1995; Tsurutani e Lakhina, 1997).  
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5.1  Análise da Alfvenicidade do Vento Solar Durante HILDCAAs 
Como já foi discutido na seção anterior, o vento solar que emana dos buracos coronais 
frequentemente contém flutuações alfvénicas em uma ampla faixa espectral e em 
algumas vezes atingindo grandes amplitudes. No entanto, o efeito destas flutuações 
alfvénicas sobre a magnetosfera da Terra ainda não é bem conhecido. 
As ondas de Alfvén encontradas no vento solar, fluindo de forma quase constante nas 
regiões polares do Sol e esporadicamente em feixes rápidos de menores latitudes 
heliosféricas, não têm sua origem bem determinada. A hipótese mais aceita é a de que 
estas ondas de Alfvén são remanescentes dos processos de aquecimento no interior solar 
(Hollweg, 1978). Recentemente, tem sido mostrado que ondas de Alfvén também são 
geradas por turbulência ou ainda instabilidades do plasma do vento solar. 
O objetivo desta seção, no entanto, não é fazer uma análise da origem das ondas de 
Alfvén, mas sim verificar a sua presença no vento solar do meio interplanetário durante 
a ocorrência de HILDCAAs. 
Tomando-se os dados de campo magnético e velocidade do vento solar do meio 
interplanetário com suas componentes vetoriais separadas, as flutuações alfvénicas 
aparecem como variações muito rápidas e, em alguns casos, de grandes amplitudes, em 
todas as componentes do campo magnético e da velocidade. 
No entanto, a simples observação destas flutuações não garante que elas se tratem de 
ondas de Alfvén. O método de verificação mais extensivamente usado para verificação 
da ocorrência de ondas de Alfvén é a correlação entre as componentes de mesma 
direção do campo magnético e da velocidade. Em uma onda de Alfvén as variações de 
velocidade e campo magnético estão bem correlacionadas uma com a outra, resultando 
em valores altos do coeficiente de correlação (Belcher e Davis, 1971; Tsurutani et al., 
1990a; Tsurutani et al., 1995). A TABELA 5.1 mostra o resultado do coeficiente de 
correlação entre B
x
 e V
x
, B
y
 e V
y
 e B
z
 e V
z
. 
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TABELA  5.1  – Correlações entre as componentes do Campo Magnético e da 
Velocidade do Vento Solar. 
Coeficiente de Correlação Evento 
Bx x Vx  By x Vy  Bz x Vz 
1_1998  -0,50193  0,24818  0,30496 
2_1998  0,74989  0,019545  -0,72437 
1_1999  -0,67189  0,59437  0,79 
2_1999  0,77456  -0,48262  -0,5721 
3_1999  0,85315  -0,43682  -0,024709 
4_1999  0,86963  -0,059125  -0,82159 
5_1999  0,80162  -0,16443  -0,84865 
6_1999  0,80764  -0,0060649  -0,61356 
7_1999  0,76796  -0,21015  -0,14385 
1_2000  0,80227  0,53548  -0,62174 
2_2000  -0,76774  -0,22161  0,62065 
3_2000  0,69937  0,11921  -0,51524 
4_2000  -0,22753  -0,13674  0,52601 
1_2001  -0,74259  0,43825  0,54322 
 
Estipulando-se um valor de corte no coeficiente de correlação (em módulo) de 0,5, 
pode-se observar que nenhum dos eventos teve as três componentes simultaneamente 
abaixo deste valor, ou seja, para estes eventos selecionados, pelo menos uma das 
componentes apresenta valor maior que 0,5 na correlação entre campo magnético e 
velocidade do vento solar. 
Dos 14 eventos, dois apresentaram todas as componentes com mais de 0,5 de correlação 
(1_1999 e 1_2000). Oito eventos apresentaram duas componentes com valor maior que 
0,5 de coeficiente de correlação (2_1998, 2_1999, 4_1999, 5_1999, 6_1999, 2_2000, 
3_2000, 1_2001). Quatro dos 14 eventos tiveram uma única componente maior que 0,5 
(1_1998, 3_1999, 7_1999, 4_2000). 
Tsurutani et al.  (1990a) consideraram o critério de alfvenicidade como sendo um 
coeficiente de correlação maior que 0,60 entre Bx e Vx. Este mesmo critério aplicado a 
estes resultados mostra que 12 dos 14 eventos (85,71%) possuem elevado conteúdo 
alfvénico. 
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Rigorosamente, a correlação a ser utilizada seria em lag zero, ou seja, perfeitamente em 
fase. No entanto, como adotado por Tsurutani et al. (1995), pode-se tomar a mais alta 
correlação dentro de um intervalo de defasagem de ±20 minutos. Isto leva em conta as 
diferenças nas taxas de amostragem das medidas de campo magnético e velocidade, 
níveis de processamento, etc., que podem incluir diferentes pequenos lags em cada uma 
das séries de dados. Considerando-se este critério, foram obtidos os valores de 
correlação contidos na TABELA 5.2. 
TABELA 5.2 – Melhor correlação em lag ±20 minutos. 
Coeficiente de Correlação em lag ± 20 min.
 

Evento
 

x  y  z 
1_1998
 

-0,50609  0,24818  0,30496 
2_1998
 

0,75406  0,26576  -0,72437 
1_1999
 

-0,68011  0,59437  0,79 
2_1999
 

0,78381  -0,48262  -0,5721 
3_1999
 

0,85506  -0,43682  0,22573 
4_1999
 

0,87303  0,1801  -0,82159 
5_1999
 

0,80933  -0,16443  -0,84865 
6_1999
 

0,81253  0,14574  -0,61356 
7_1999
 

0,77164  -0,21015  0,21215 
1_2000
 

0,81345  0,68481  -0,62174 
2_2000
 

-0,77637  -0,34487  0,62065 
3_2000
 

0,70495  0,30876  -0,51524 
4_2000
 

-0,22753  -0,13674  0,58096 
1_2001
 

-0,74534  0,43825  0,54322 
 
Nesta tabela, os coeficientes que não se alteraram em relação à  TABELA 5.1 foram 
sombreados. Verifica-se que o maior número de variações ocorre na componente x, que 
era a que já tinha os valores mais elevados de correlação. A componente z foi a que 
menos apresentou variações, ou seja, para a componente z, dentro de uma faixa de lags 
de  ±20 minutos, os valores mais elevados de correlação foram obtidas com uma 
defasagem zero. Já a componente  x teve apenas um único evento com mais alta 
correlação em lag zero. Todos os outros eventos apresentaram defasagens. 
No entanto, os aumentos do coeficiente de correlação observados pela adoção do 
segundo método não produziram nenhuma alteração na distribuição dos eventos em 
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relação ao número de componentes com mais de 0,5 de coeficiente de correlação por 
evento. 
Considerando-se a correlação em cada componente das séries inteiras para cada evento, 
tem-se que a componente x é a que apresenta os valores mais elevados do coeficiente de 
correlação, sendo maior que 0,8 em 5 dos eventos. Sete eventos tiveram correlação entre 
0,60 e 0,80, e somente dois eventos tiveram correlações menores que 0,60. A 
componente z é a que apresentou os  segundos melhores valores de correlação: dois 
eventos maiores que 0,8, cinco eventos entre 0,60 e 0,80, e sete eventos fora destas 
faixas, sendo que destes, pelo menos 4 foram maior que 0,5. A componente y foi a que 
apresentou os piores resultados: somente dois eventos apresentaram coeficientes de 
correlação maior que 0,5. Oito eventos apresentaram coeficiente de correlação entre 0,2 
e 0,5, e quatro eventos não atingiram sequer 0,2. 
Considerando-se novamente só a correlação nas componentes  x de B e V com um 
mínimo de correlação de 0,60 (Tsurutani et al., 1990a), tem-se novamente 12 dos 14 
eventos com flutuações alfvénicas presentes dentro do feixe rápido. 
No entanto, este método de calcular a correlação utilizando a série inteira não é o mais 
adequado, por estar levando em conta flutuações de muito longos períodos que não se 
tratam de ondas de Alfvén e que podem afetar significativamente o comportamento da 
correlação. Seguindo o procedimento adotado em Tsurutani et al., 1995, ao invés de 
calcular a correlação cruzada da série inteira de dados, foi desenvolvida uma rotina para 
computar as correlações cruzadas entre cada componente de B e V em intervalos de 4 
horas. Um exemplo de resultado desta técnica pode ser visto na FIGURA 5.1. 
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FIGURA 5.1 – Correlação Cruzada entre cada componente do campo magnético e da 
velocidade do vento solar para o evento 5_1999. 
 
Neste painel desenvolvido para o evento 5_1999, temos o primeiro gráfico mostrando o 
coeficiente de correlação nas três componentes em forma de regiões em tons de cinza. A 
primeira linha corresponde à correlação entre B
x
 e V
x
, a segunda linha é entre B
y
 e V
y
, e 
a terceira linha corresponde à correlação entre B
z
 e V
z
. Os gráficos seguintes são outra 
forma de mostrar a correlação em cada direção. Na escala vertical está marcado o 
coeficiente de correlação. No eixo horizontal está marcado o tamanho da série, em 
minutos. O conjunto completo destes gráficos para todos os eventos pode ser vistos no 
Apêndice D. 
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Através do painel em escala de cinza fica fácil visualizar as regiões de mais alta 
alfvenicidade dentro da série. Quanto mais escuro for o gráfico, maior a alfvenicidade 
do vento solar naquele intervalo. 
Alguns eventos apresentaram um valor muito elevado de correlação em uma ou duas 
componentes e valores baixos nas demais, ou ainda um comportamento alternado, 
quando uma componente tinha um coeficiente de correlação elevado, a outra tinha um 
valor baixo. No decorrer do evento o comportamento de ambos se invertia. 
A seguir, foi incluída uma descrição dos gráficos para cada evento analisado. 
1_1998: Valor baixo da correlação em todas as componentes. Em  x, o início e o fim 
apresentam valores mais elevados (~0,95) nos extremos da série, caindo para ~0,50 no 
meio do intervalo. Em y a correlação é muito variável, entre 0,3 e 0,8. Em z a correlação 
é muito baixa, tendo somente um aumento para ~0,8 ao longo de toda a série. 
2_1998: Coeficiente de correlação muito alto em todas as componentes. Em  x o valor 
médio é de ~0,8, com um único intervalo de 4 horas com valor muito baixo, de ~0,10. 
Em  y os valores são elevados nos extremos da série, caindo para ~0,40 no meio do 
período. Valores altos do coeficiente de correlação também em z. 
1_1999: A correlação inicia-se elevada em x e diminui gradualmente. Em y e z observa-
se o contrário, com valores mais baixos no início e indo para valores muito altos em 
direção ao final da série. 
2_1999: Valor elevado na componente x, com um único intervalo de 4 horas de queda. 
As componentes  y e  z apresentam comportamentos variáveis e opostos. De maneira 
geral, os valores são altos. 
3_1999: Valores muito elevados para a componente x e de ~0,5 em média para y e z. Os 
extremos da série em  y e  z apresentam valores mais elevados, enquanto que o valor 
diminui no meio da série. 
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4_1999: Correlação nas três componentes quase sempre acima 0,50. A componente x é 
a que se apresenta mais elevada. 
5_1999: Este talvez seja o evento com os valores mais elevados nas três componentes. 
A alfvenicidade vai se tornando maior no decorrer da série. 
6_1999: Componente x quase sempre com valores elevados. Componente y com valores 
variáveis entre ~0,3 e ~0,95. Componente z também muito variável entre ~0,2 e ~0,95. 
No entanto, tanto para y quanto para z o valor médio continua elevado, sendo de, pelo 
menos, 0,6. 
7_1999: Componente x com valores muito altos. Componente y com valores médios de 
0,6 a 0,7. Componente z com valores médios de ~0,5. 
1_2000: Componente x com coeficiente de correlação muito elevado ao longo de todo o 
evento, ~0,9. Componente y com valor médio de ~0,5. Componente z com variações de 
~0,4 a 0,9, mas com valor médio relativamente elevado. 
2_2000: Valores bem elevados de correlação em x e z. Na componente y o coeficiente 
de correlação é bastante flutuante, variando de ~0,2 até ~0,9. 
3_2000: Componente x com valores elevados do coeficiente de correlação ao longo de 
toda a série. Componentes y e z com comportamento muito variável. No entanto, nos 
últimos 8 intervalos de 4 horas as três componentes tiveram elevados valores de 
correlação. 
4_2000: Componente  x com coeficiente de correlação elevado ao longo de todo o 
período, com poucos intervalos de queda. Componentes  y e  z variáveis em fase. No 
meio do evento os valores se tornam bem elevados, principalmente na componente z, 
que quase atinge o coeficiente de correlação 1. 
1_2001: Evento inicia-se com alfvenicidade elevada nas três componentes. Após 
aproximadamente 1100 minutos do início do evento, o comportamento se torna variável 
em todas as componentes. O valor médio da componente x continua mais elevado do 
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que os valores da componente y e z. Na componente y o coeficiente de correlação cai 
muito nos últimos 6 intervalos de 4 horas. Na componente z o coeficiente se mantém em 
torno de 0,5. 
A fim de avaliar quantitativamente a Alfvenicidade em cada evento, foi tomada a média 
de todos os intervalos ao longo do evento, em cada componente (TABELA 5.3). No 
entanto, esta média não possui nenhum significado físico. Esta foi somente uma forma 
de facilitar a avaliação dos resultados obtidos por esta técnica. Os valores máximos e 
mínimos de correlação de cada componente, em cada intervalo de 4 horas e para cada 
evento podem ser vistos nos gráficos do Apêndice D. 
TABELA 5.3 – Média dos Coeficientes de Correlação em cada componente vetorial. 
Evento  x  y  z 
1_1998  0,6442  0,5050  0,4630 
2_1998  0,8050  0,6298  0,7372 
1_1999  0,7268  0,7690  0,8486 
2_1999  0,8072  0,6398  0,6445 
3_1999  0,8972  0,5796  0,6109 
4_1999  0,8765  0,7774  0,7934 
5_1999  0,8393  0,8494  0,8840 
6_1999  0,8388  0,7440  0,6707 
7_1999  0,9267  0,7555  0,5109 
1_2000  0,8870  0,5490  0,7349 
2_2000  0,8368  0,5538  0,7699 
3_2000  0,8109  0,7312  0,6188 
4_2000  0,7984  0,4764  0,6569 
1_2001  0,7978  0,6136  0,7066 
 
Dos resultados da TABELA 5.3, somente três deles tiveram coeficientes de correlação 
maiores que 0,7 nas três componentes simultaneamente (1_1999, 4_1999 e 5_1999). 
Sete eventos (50%) tiveram duas componentes maiores que 0,7 e somente uma delas 
menor que 0,7 (2_1998, 6_1999, 7_1999, 1_2000, 2_2000, 3_2000 e 1_2001). É 
interessante observar que o coeficiente de correlação menor que 0,7 foi sempre 
observado nas componentes y e z, e nunca na componente x. Três eventos apresentaram 
somente uma componente maior que 0,7 (2_1999, 3_1999 e 4_2000). A única 
componente maior que 0,7 nestes casos foi sempre a componente x. 
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O evento 5_1999 foi o que apresentou a maior alfvenicidade dentre todos os outros 
eventos, sendo os seus coeficientes de correlação maiores que 0,8 em todas as 
componentes. O pior resultado da análise de alfvenicidade foi o do evento 1_1998, cujo 
coeficiente mais elevado, o da direção x, foi de 0,64, e os demais foram de 0,50 e 0,46 
para y e z respectivamente. 
É interessante notar que a componente x é a que contém o maior conteúdo alfvénico. 
Dos 14 eventos, 13 tiveram valores maiores que 0,7 na componente x. O único evento 
em que a componente x teve valor menor que 0,7 foi o evento 1_1998, justamente o 
evento com menor alfvenicidade em todas as componentes. No entanto, mesmo para 
este evento, a componente x foi a de coeficiente de correlação mais elevado. 
Dentre as componentes  y e  z, a mais intensa foi a  z, tendo 10 eventos com maiores 
coeficientes de correlação que a componente  y. Como já havia sido verificado pelos 
outros métodos, a componente y é realmente a que possui os menores valores de 
correlação cruzada entre componentes de mesma direção do campo magnético e da 
velocidade do vento solar. 
 
5.2  Análise de Mapas Coronais Solares 
Até este momento, já foi observado que os eventos HILDCAAs têm uma grande relação 
com feixes rápidos de regiões corrotantes. Estes feixes rápidos foram identificados no 
meio interplanetário e as suas flutuações de velocidade e campo magnético já foram 
analisadas quanto a sua alfvenicidade. No entanto, deseja-se ainda identificar a estrutura 
solar de onde emanaram estes feixes rápidos e que, de certa forma, são a origem 
primária dos HILDCAAs ocorrendo na magnetosfera terrestre. 
Há mais de 80 anos já são discutidas quais as causas dos feixes corrotantes, desde 
trabalhos como o de Maunder (1905) e o de Chapman e Bartels (1940). Billings e 
Roberts (1964) sugeriram que as fontes dos feixes corrotantes eram regiões de linhas de 
campo magnético abertas se estendendo da fotosfera para o meio interplanetário. 
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Trabalhos posteriores demonstraram que as fontes dos feixes corrotantes eram os 
buracos coronais, que estão associados com as linhas de campo magnético abertas 
(Krieger, Timothy e Roelof, 1973; Noci, 1973; Pneuman, 1973; Neupert e Pizzo, 1974; 
Nolte et al., 1976; Sheeley, Harvey e Feldman, 1976). Estes buracos coronais aparecem 
como regiões escuras nas imagens de raios-X do Sol por serem regiões de baixa 
densidade. A relativamente baixa densidade observada nos feixes corrotantes é uma 
conseqüência da baixa densidade das suas origens, os buracos coronais (Burlaga, 1995). 
Ao invés de utilizar as imagens dos buracos coronais, serão usados mapas sinópticos da 
coroa solar, que são construídos a partir das imagens. Existem dois tipos de mapas. Um 
deles mostra exatamente as estruturas observadas no Sol a cada dia. O outro tipo de 
mapa sinóptico é construído ao longo de uma rotação Carrington completa. 
O início do procedimento foi tomar a data, hora e valor do pico de velocidade observado 
no meio interplanetário. Considerando-se 1 unidade astronômica (AU) = 
149.597.870,691 km e a distância da Terra ao ACE de aproximadamente 1.500.000 km, 
tem-se uma distância de 148.097.870,691 km  do Sol até o ACE. Nos cálculos essa 
distância foi utilizada sem qualquer correção. Para feixes lentos em geral é adotada uma 
correção na distância a fim de levar em conta a deformação do feixe na espiral de 
Parker. No entanto, para feixes rápidos, a estrutura se desloca quase radialmente até 
1AU. Isto foi comprovado usando-se o termo de correção, que não mostrou grandes 
variações de resultado (maiores detalhes sobre o cálculo da deformação da linha de 
campo no Apêndice E). Tendo-se então a velocidade do feixe e a distância, foi 
calculado o tempo de viagem da estrutura desde o Sol até o ACE. 
Sabe-se que o valor de 1 AU é um valor aproximado, e que a distância Sol-Terra tem 
uma variação de 0,98 AU no afélio para 1,017 AU no periélio. Buscou-se verificar o 
efeito desta variação no cálculo do tempo de viagem do feixe rápido. Assim, 
considerando-se uma variação de ± 2% na distância de 1 AU, e considerando a 
velocidade do feixe rápido como sendo de aproximadamente 700 km/s, resulta em uma 
diferença no tempo de viagem de aproximadamente 70 minutos. Esta diferença é muito 
pequena para que possa produzir algum efeito no nosso método de identificação da 
origem solar, pois, sabendo-se que a rotação média diária no equador solar é de 
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aproximadamente 13º, esta diferença de 70 minutos representa apenas uma diferença de 
0,6319º, ou seja, muito pequena para ser identificável ou causar alguma diferença nos 
mapas de buracos coronais por rotação solar.  
Com o tempo de viagem, pode-se então encontrar a data e hora em que a provável 
estrutura ocorreu na coroa solar. Esta informação é suficiente para localizar a estrutura 
nos mapas sinópticos diários. No entanto, para a identificação nos mapas por rotação 
solar, que são mais detalhados, tem-se que identificar a rotação correspondente, com sua 
hora de início e fim, e então calcular os graus desde o início da rotação. A rotação solar 
é chamada de rotação Carrington, e leva em conta uma rotação de aproximadamente 27 
dias do Sol. Uma tabela com as datas de início e fim de cada rotação Carrington pode 
ser obtida em http://umtof.umd.edu/pm/cm/CARRTIME.html. 
O procedimento de cálculo e os resultados necessários em cada etapa para a 
identificação dos eventos encontram-se na TABELA 5.4. 
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TABELA 5.4 – Cálculo do tempo de viagem e região de origem dos feixes rápidos que causaram os eventos HILDCAAs. 
Pico da Velocidade do Vento 
Solar (ACE) 
Origem no Sol  Rotação Carrington 
Posição do 
Buraco Coronal 
Evento 
Data 
Hora 
(UT) 
Velocidade  
(km/s) 
Tempo de Viagem * 
Data 
Hora 
(UT) 
Número  Início  Fim  Graus
 

Long. 
1_1998  24/04  18:03  535,91  3d 4h 45m 48,39s  21/04  13:17:11,60  1935  14/04 11:00  11/05 16:52
 

94  266 
2_1998  22/07  21:09  757,92  2d 6h 16m 40,39s  20/07  14:52:19,60  1938  05/07 02:39  01/08 07:39
 

207  153 
1_1999  29/04  11:20  689,87  2d 11h 37m 55,04s  26/04  23:42:4,95  1948  04/04 00:52  01/05 07:08
 

306  54 
2_1999  17/08  22:52  821,49  2d 2h 4m 39,57s  15/08  20:47:20,42  1952  21/07 22:05  18/08 03:26
 

330  30 
3_1999  31/08  15:32  632,66  2d 17h 1m 27,61s  28/08  22:30:32,38  1953  18/08 03:26  14/09 09:30
 

144  216 
4_1999  10/10  20:00  669,03  2d 13h 29m 22,07s  08/10  06:30:37,92  1954  14/09 09:30  11/10 16:11
 

315  45 
5_1999  23/10  13:21  703,10  2d 10h 30m 35,57s  21/10  02:50:24,42  1955  11/10 16:11  07/11 23:19
 

126  234 
6_1999  07/11  17:00  672,27  2d 13h 11m 35,22s  05/11  03:48:24,77  1955  11/10 16:11  07/11 23:19
 

322  38 
7_1999  03/12  10:00  776,49  2d 4h 58m 47,33s  01/12  05:01:12,66  1956  07/11 23:19  05/12 06:47
 

306  54 
1_2000  27/01  18:10  815,64  2d 2h 26m 12,59s  25/01  15:43:47,40  1958  01/01 14:37  28/01 22:46
 

321  39 
2_2000  05/02  16:01  696,45  2d 11h 4m 6,80s  03/02  04:56:53,19  1959  28/01 22:46  25/02 06:55
 

66  294 
3_2000  24/02  00:03  819,12  2d 2h 13m 21,18s  21/02  21:49:38,81  1959  28/01 22:46  25/02 06:55
 

315  45 
4_2000  24/05  10:00  699,90  2d 10h 46m 38,61s  21/05  23:13:21,38  1963  17/05 02:55  13/06 07:51
 

65  295 
1_2001  11/05  14:04  726,17  2d 8h 39m 3,80s  09/05  05:24:56,19  1976  06/05 17:16  02/06 22:26
 

33  327 
* Considerando 1AU=149.597.870 km. Distância média Terra-ACE=1.500.000 km à d=148.097.870 km 
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Para melhorar a precisão da identificação da causa solar dos feixes rápidos, foi utilizada 
a comparação da polaridade do buraco coronal com o campo magnético interplanetário. 
A polaridade do buraco coronal indica se o campo magnético se encontra saindo da 
“superfície” do Sol, ou entrando. Se a polaridade for positiva, significa que o campo 
magnético está saindo (away) do Sol. Se a polaridade do buraco coronal for negativa, 
significa que o campo magnético está entrando (toward). Este campo magnético é 
observado no meio interplanetário e sua principal contribuição é na componente x. 
Portanto, o valor médio da componente x do campo magnético do meio interplanetário 
pode indicar a polaridade do buraco coronal de onde este campo emanou. Mas esta 
comparação não é direta. A polaridade do buraco coronal no Sol é feita tomando-se o 
Sol como centro do sistema de coordenadas. Porém, o campo magnético interplanetário 
medido pelo satélite ACE usa o sistema de coordenadas GSM. Neste sistema de 
coordenadas, a componente x aponta na direção do Sol, com centro na Terra. Para um 
ponto na linha reta entre o Sol e a Terra, a componente x terá a mesma direção, mas com 
sentidos opostos, devido ao diferente referencial. Portanto, quando o valor médio da 
componente x do campo magnético interplanetário for positiva, significa que este campo 
se originou de um buraco coronal com polaridade negativa. Se a componente x tiver 
valor médio negativo, significa que a região de origem no Sol deve ter polaridade 
positiva. 
Este método de identificação da polaridade do campo magnético no meio interplanetário 
é bastante simplificado por levar em conta somente a componente x. Para feixes rápidos 
do vento solar ele pode ser usado com relativa precisão. Para casos em que o feixe tem 
uma velocidade menor, deve-se levar em conta a curvatura das linhas de campo na 
espiral de Parker e, portanto, a componente  y passa a ser significativa também. O 
parâmetro usado para esta análise é o parâmetro f , que é dado por:  
x
y
B
B
arctan=ϕ  (5.1) 
Se as componentes do campo forem dadas no sistema de coordenadas GSE, quando este 
ângulo estiver entre 90º e 180º, tem-se o setor positivo, ou seja,  Away (campo se 
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afastando do Sol). Entre 270º e 360º tem-se o setor  Toward, ou negativo (campo 
chegando ao Sol). Nos ângulos intermediários, tem-se a indefinição de setor. 
A seguir será feita, para cada evento, a identificação da possível causa solar baseada nos 
cálculos do dia estimado como sendo o de origem da estrutura no Sol e a longitude 
Carrington correspondente ao instante calculado. A conferência dos resultados será feita 
utilizando as polaridades dos buracos coronais e da componente x do campo magnético 
do meio interplanetário. Para todas as figuras utilizadas nesta seção, as imagens foram 
obtidas de  ftp://ftp.noao.edu/kpvt/daily/lowres para os mapas diários, enquanto que os 
mapas por rotação Carrington estão disponíveis em 
ftp://ftp.noao.edu/kpvt/coronal_holes/synoptic . 
 
Evento 1_1998: Este foi o evento mais lento de todos os analisados: somente 535,91 
km/s, demorando mais de 3 dias para percorrer a distância do Sol até o ACE. A 
provável estrutura teria ocorrido no Sol no dia 21/04/1998 às 13:17 UT. Infelizmente 
não existe mapa sinóptico diário nesta data. Por isso foi tomado o da data mais próxima, 
do dia 19/04/1998. No mapa por rotação Carrington, esta data equivale a 266º da 
rotação 1935. A FIGURA 5.2 mostra os mapas deste período. 
FIGURA 5.2 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 1_1998. 
 
Latitude 
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Nos dois mapas está visível um grande buraco coronal polar que se estende para baixas 
latitudes heliográficas. No mapa principal, este buraco está marcado com o número 1, e 
possui polaridade negativa. A componente B
x
 do campo magnético interplanetário tem 
valor médio positivo, indicando que a origem solar deve ser um buraco coronal com 
polaridade negativa. Portanto, a possível região de origem do feixe rápido que causou o 
evento HILDCAA 1_1998 foi o buraco coronal número 1 da rotação 1935, e sua 
longitude Carrington está indicada com uma seta na base do gráfico. 
Evento 2_1998: Para este evento, o tempo de viagem foi de aproximadamente 2 dias e 6 
horas. Os cálculos mostram que a possível estrutura se originou no Sol no dia 20/07 às 
14:52. Os mapas para este período podem ser vistos na FIGURA 5.3. 
FIGURA 5.3 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 2_1998. 
Para este evento, a componente B
x
 possui valor médio negativo, indicando que devemos 
procurar um buraco coronal de polaridade positiva no Sol. A figura mostra que não há 
nenhum buraco coronal próximo ao equador solar. No entanto, existem vários buracos 
coronais em alta latitude, principalmente um grande buraco coronal polar com expansão 
na direção do equador. Portanto, os mais prováveis causadores são os buracos números 
2 e 9 da rotação 1938. 
 
Latitude 
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Evento 1_1999: Este evento teria tido sua origem solar no dia 26/04/1999 às 23:42. B
x
 
apresenta valor médio positivo, indicando que a possível causa seja um buraco coronal 
com polaridade negativa. A FIGURA 5.4 mostras os mapas para este evento. 
FIGURA 5.4 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 1_1999. 
 
Buscando no mapa principal a longitude 54º (indicada pela seta), encontramos três 
possíveis candidatos: os buracos 3, 6 e 7 da rotação 1948. Como o feixe rápido foi de 
longa duração (mais de 3 dias) é de se supor que ele teve origem no buraco número 3, 
que é um grande buraco coronal que teve continuação na rotação seguinte. Se 
observarmos o perfil de velocidade do dia 3 de maio, existe um pequeno aumento de 
velocidade se sobrepondo ao primeiro feixe. Este pode ser o feixe emanando de um dos 
pequenos buracos coronais 6 ou 7. 
Evento 2_1999: Este foi o feixe mais rápido: 821,49 km/s. A sua provável origem foi 
no dia 15/08 às 20:47, de alguma provável região com polaridade positiva. Os mapas 
para este evento estão na FIGURA 5.5. 
 
Latitude 
 




[image: alt] 
 
114

FIGURA 5.5 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 2_1999. 
 
Pode-se ver nos mapas que existe um grupo de buracos coronais com a polaridade que 
estamos buscando e próximos à latitude calculada: são os buracos 3, 4, 5 e 6 da rotação 
1952. O buraco mais próximo da hora e longitude calculadas é o de número 6. 
Evento 3_1999: Para este evento busca-se um buraco coronal positivo ocorrendo no dia 
28/08 (longitude Carrington 216º) nos mapas da FIGURA 5.6. 
FIGURA 5.6 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 3_1999. 
 
Latitude 
 
 
Latitude 
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Infelizmente não há mapa sinóptico disponível para o dia 28. Por isso foi usado o mapa 
do dia 29, onde a possível estrutura ainda estaria bem visível. No mapa diário existe um 
pequeno buraco positivo quase sobre o equador solar. Esta é provavelmente a região de 
onde emanou o feixe rápido que estamos analisando. No entanto, este buraco coronal 
não foi incluído no mapa final da rotação 1953. 
 
Evento 4_1999: Este evento deve ter tido sua origem no Sol no dia 08/10, em 
aproximadamente 45º da rotação 1954. Estes mapas estão mostrados na FIGURA 5.7. 
FIGURA 5.7 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 4_1999. 
 
Como estamos buscando um buraco coronal de polaridade positiva, o mais provável é o 
buraco número 3 da rotação 1954. O perfil de velocidade apresenta um segundo 
aumento no final do dia 14/10 (fora do evento HILDCAA). Este segundo aumento pode 
ter sido causado pelo buraco número 13, da extremidade esquerda do mapa. 
Evento 5_1999: Para este evento, estamos buscando alguma ocorrência de buraco 
coronal no dia 21/10. Os mapas para este evento estão na FIGURA 5.8. 
 
Latitude 
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FIGURA 5.8 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 5_1999. 
 
O buraco coronal deve ser positivo e localizado por volta da longitude 234º. Nesta 
longitude temos um grande buraco coronal, número 4, mas com polaridade negativa. 
Portanto, a provável causa seja o buraco número 7, de polaridade positiva e em mais 
baixa latitude solar. 
 
Evento 6_1999: Busca-se um buraco coronal positivo ocorrido no dia 05/11, em 
aproximadamente 38º de longitude Carrington. Os mapas estão na FIGURA 5.9. 
 
Latitude 
 
 
Latitude 
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FIGURA 5.9 – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington completa 
(direita) para o evento 6_1999. 
Nesta longitude, temos os buracos 3, 9 e 10 da rotação 1955, todos com a polaridade 
desejada. O mais próximo da longitude calculada é o de número 9, mas os outros estão 
muito próximos para serem completamente excluídos. 
 
Evento 7_1999: Na FIGURA 5.10 busca-se um buraco coronal de polaridade positiva 
ocorrido no dia 01/12 (54º). 
FIGURA  5.10  – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington 
completa (direita) para o evento 7_1999. 
 
Nestes mapas, temos os buracos 3, 4 e 5 com as características desejadas. O de número 
4 é o mais provável, mas os outros estão próximos demais para serem descartados como 
possíveis origens do feixe rápido. 
Evento 1_2000: Busca-se um buraco coronal positivo no dia 25/01/2000 (39º). Os 
mapas para este dia estão na FIGURA 5.11. 
Existem dois candidatos: buracos números 3 e 4 da rotação 1958. Devido à intensidade 
do feixe rápido produzido e a longa duração do feixe, o buraco coronal número 3 é o 
mais provável, devido ao seu tamanho (que se estende até a rotação Carrington 
seguinte) e sua posição equatorial. 
 
Latitude 
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FIGURA  5.11  – Mapas coronais  diário (esquerda) e de uma rotação Carrington 
completa (direita) para o evento 1_2000. 
 
Evento 2_2000: Busca-se um buraco coronal com polaridade negativa ocorrendo no dia 
03/02 nos mapas da FIGURA 5.12. 
FIGURA  5.12  – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington 
completa (direita) para o evento 2_2000. 
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Em 294º da rotação 1959 temos um grande buraco coronal de número 8, com polaridade 
negativa e localizado no equador solar, que é a provável origem do feixe rápido 
observado no meio interplanetário. 
Evento 3_2000: Para este evento, estamos buscando um buraco coronal ocorrido no dia 
21/02. Como não havia mapa coronal diário para este dia, foi tomado um mapa do dia 
23/02, mostrado na FIGURA 5.13. 
FIGURA  5.13  – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington 
completa (direita) para o evento 3_2000. 
No mapa diário, temos um grande buraco coronal positivo no equador solar. Este buraco 
está marcado com o número 3 no mapa da rotação 1959.  
Evento 4_2000: Busca-se um buraco  coronal negativo no dia 21/05. Nos mapas da 
FIGURA  5.14 aparece o buraco número 11 da rotação 1963 que é o mais provável 
causador do feixe rápido. 
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FIGURA  5.14  – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington 
completa (direita) para o evento 4_2000. 
Evento 1_2001: A causa esperada deste evento deve ser um buraco coronal com 
polaridade negativa ocorrendo no dia 09/05/2001. Os mapas para este dia estão na 
FIGURA 5.15. 
FIGURA  5.15  – Mapas coronais diário (esquerda) e de uma rotação Carrington 
completa (direita) para o evento 1_2001. 
Por falta de imagem no dia 09/05 foi utilizada uma imagem do dia 10/05. Existem dois 
possíveis candidatos: buracos números 1 e 9 da rotação 1976. O de número 1 é muito 
grande, mas em muito alta latitude. O de número 9 está em menor latitude e pode ser o 
que originou o feixe rápido observado no meio interplanetário. 
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Portanto, baseado nos cálculos da hora de partida do Sol a partir da observação de dados 
do meio interplanetário pelo satélite ACE, e usando mapas sinópticos indicando a 
ocorrência de buracos coronais no Sol, foi possível identificar possíveis regiões de onde 
teriam partido os feixes rápidos que levaram à ocorrência de HILDCAAs na Terra. A 
identificação de cada buraco coronal foi confirmada pela comparação das suas 
polaridades com os valores médios da componente  x do campo magnético 
interplanetário. 
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CAPÍTULO 6   
 

ANÁLISE DE PERIODICIDADES E CORRELAÇÕES DURANTE EVENTOS 
HILDCAAS 
6.1  Análise de Correlação entre AE e Bz 
Ao iniciar esta etapa do estudo, haviam as seguintes questões não respondidas: Existe 
uma relação causa-efeito entre o campo magnético do meio interplanetário e o índice 
AE durante HILDCAAs, tal qual é observado para outras classes de eventos 
magnetosféricos? Qual é a intensidade desta relação? Qual é o tempo de resposta do 
mecanismo atuando? Todas estas questões podem ser melhor clarificadas através do uso 
da ferramenta de correlação, e neste caso, a correlação cruzada. Foram utilizadas, além 
da série de dados do AE, duas séries de dados do meio interplanetário. A primeira delas 
é a série do satélite ACE, já usado em todas as demais análises. A outra é uma série de 
dados do satélite IMP-8, mais próximo à Terra. As duas análises serão discutidas nas 
próximas seções. 
6.1.1  Correlação Cruzada entre AE e Bz com dados do ACE  
Na análise de correlação cruzada foram usados dados de AE e do campo magnético do 
meio interplanetário na direção z, ambos com um minuto de resolução temporal. Outras 
componentes do meio interplanetário foram testadas, porém os resultados não se 
mostraram significativos. A série de dados de AE não possui gaps, mas o mesmo não 
acontece com a série de dados do campo magnético do satélite ACE. Para que fosse 
possível realizar esta análise, o conjunto de dados do campo magnético foi completado 
usando interpolação linear. O número de pontos interpolados na série de campo 
magnético é sempre muito menor do que o tamanho da série, de forma que eles não têm 
um efeito significativo sobre o comportamento da correlação, e o número de pontos 
contínuos faltantes numa série em geral não é maior que 3.  
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Pela análise de correlação cruzada, espera-se obter uma correlação negativa entre Bz e 
AE, pois o AE apresenta aumentos em sua atividade quanto mais negativo for o Bz, ou 
seja, quanto mais apontar para sul o campo magnético. Quanto ao  lag (defasagem) 
esperado entre as duas séries, este não pode ser zero ou muito pequeno, pois tem que 
levar em conta, ao menos, o tempo de viagem do feixe rápido desde o satélite ACE até a 
Terra. 
Nesta análise, foram fornecidos à rotina computacional primeiramente o sinal do índice 
AE e depois o do Bz, portanto o  lag deverá aparecer negativo. Se o  lag tiver o sinal 
contrário, positivo, este não terá o significado físico esperado, pois significaria que o 
AE (conseqüência) ocorreu antes do Bz (possível causa), ou seja, trata-se de uma 
simples coincidência. Um exemplo de resultado da técnica de correlação cruzada do 
evento 1_1998 pode ser visto na FIGURA 6.1. 
 
FIGURA 6.1 – Correlação cruzada entre AE e Bz para o evento 1_1998. 
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Neste gráfico, o eixo horizontal representa duas vezes o tamanho da série, variando de –
n até n (sendo n o número de pontos da série). Isto representa o deslocamento total de 
uma série em relação à outra. O eixo vertical representa o coeficiente de correlação em 
cada lag aplicado. 
A TABELA 6.1 contém o resultado da análise de correlação cruzada aplicada aos 14 
eventos estudados. 
TABELA 6.1 – Correlação Cruzada entre AE e Bz com dados do satélite ACE. 
Ano  Evento
 

Máxima 
Correlação 
Lag na Máxima 
Correlação (min) 
Ev_1  -0.7118  -80 1998 
Ev_2  -0.2192  -64 
Ev_1  -0.4331  -13 
Ev_2  -0.5029  -61 
Ev_3  -0.8810  -66 
Ev_4  -0.4682  -57 
Ev_5  -0.5310  -55 
Ev_6  -0.3984  -72 
1999 
Ev_7  -0.2637  -70 
Ev_1  --  -- 
Ev_2  -0.4254  -74 
Ev_3  +0.3207  -847 
2000 
Ev_4  -0.8081  -104 
2001  Ev_1  -0.6593  -113 
Como se pode ver por esta tabela, o valor médio do coeficiente de correlação 
encontrado não é muito alto. Somente 6 dos 14 eventos tiveram correlação maior que 
50%. 
É interessante observar que, apesar dos coeficientes de correlação não serem tão 
elevados, os valores dos lags são bem significativos para a maior parte dos eventos. Dos 
14 eventos analisados, 3 não tem valores significantes: o evento 1_1999 apresenta um 
lag muito curto, somente 13 minutos, que não chega a levar em conta nem sequer o 
tempo de viagem entre o satélite ACE e a Terra, que é de aproximadamente meia hora. 
O evento 1_2000 teve um comportamento muito anômalo, e não pôde ser identificado 
um pico de correlação. Já o evento 3_2000 apresenta um valor de correlação máxima 
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positivo, ao contrário do esperado. Sem levar em conta estes 3 eventos, os valores de 
lags obtidos estão entre 55 e 113 minutos. Este tempo indica a soma do tempo de 
viagem do feixe rápido com o tempo de resposta da magnetosfera. A  TABELA  6.2 
compara os lags obtidos com os tempos de viagem e o tempo de resposta restantes. 
TABELA  6.2  – Identificação do tempo de resposta da magnetosfera pelo  lag da 
correlação. 
Evento
 

Lag na 
Máxima 
Correlação 
(min) 
Velocidade do 
Vento Solar 
(km/s) 
Tempo de 
viagem 
(min) 
Tempo de resposta 
da magnetosfera 
(min) 
1_1998
 

-80 
535,91 
44,67  35,33 
2_1998
 

-64 
757,92 
31,59  32,41 
1_1999
 

-13 
689,87 
34,70  -21,7 
2_1999
 

-61 
821,49 
29,14  31,86 
3_1999
 

-66 
632,66 
37,84  28,16 
4_1999
 

-57 
669,03 
35,78  21,22 
5_1999
 

-55 
703,10 
34,05  20,95 
6_1999
 

-72 
672,27 
35,61  36,39 
7_1999
 

-70 
776,49 
30,83  39,17 
1_2000
 

-- 
815,64 
29,35  -- 
2_2000
 

-74 
696,45 
34,37  39,63 
3_2000
 

-847 
819,12 
29,23  817,77 
4_2000
 

-104 
699,90 
34,20  69,79 
1_2001
 

-113 
726,17 
32,96  80,04 
 
Nesta tabela, o tempo de viagem foi calculado tomando-se o pico da velocidade do feixe 
rápido e a distância corrigida do ACE até a magnetosfera. Esta distância corrigida é a 
distância geocêntrica do ACE (~1.500.000 km) menos a distância média da frente da 
magnetopausa, considerada como estando a 10 raios terrestres (10 x 6.370 km = 63.700 
km), resultando em uma distância de 1.436.300 km. A correção desta distância resulta 
numa diferença de tempo de pouco menos de dois minutos para a maior parte dos casos. 
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Os tempos de resposta da magnetosfera calculados ficaram entre 20,95 e 80,04 minutos, 
exceto pelos valores sem significado físico, que foram marcados com sombras na tabela. 
Estes tempos estão de acordo com os tempos de resposta esperados da magnetosfera 
para os processos de reconexão, exceto alguns muito curtos em torno de 20 minutos 
(ev4_1999 e 5_1999). 
A seção seguinte apresenta os resultados da mesma análise empregando dados de um 
satélite próximo à frente da magnetosfera, quando então não será necessário descontar o 
tempo de viagem do feixe rápido. 
6.1.2  Correlação Cruzada entre Bz-AE com dados do IMP-8 
 
Na seção anterior foram utilizados dados do satélite ACE, localizado no ponto 
lagrangeano L1, a uma grande distância da Terra (1.500.000 km) para as análises de 
correlação cruzada. No entanto, como estamos estudando ondas de Alfvén, que são 
estruturas que podem evoluir muito nesta distância entre o ACE e a magnetosfera, foi 
decidido realizar o mesmo estudo anterior de correlação utilizando um satélite mais 
próximo à Terra. 
O satélite escolhido para este estudo foi o IMP-8, um satélite em operação desde 1973 e 
que, para o período analisado, ainda possuía dados de boa qualidade. No entanto, são 
necessários alguns cuidados adicionais em relação ao procedimento adotado com os 
dados do satélite ACE. Como o satélite IMP-8 tem uma órbita muito próxima a Terra, 
ele não se encontra sempre no vento solar, e, em muitos períodos de sua órbita ele está 
na região da cauda da magnetosfera ou ainda em regiões de transição de plasmas. 
Portanto, o primeiro cuidado a se tomar é o de escolher alguns dos curtos intervalos de 
tempo em que o satélite esteja fora da magnetosfera, completamente imerso no vento 
solar. Portanto, o tempo de viagem da estrutura até a frente da magnetosfera, nestes 
casos, seria desprezível, restando o lag somente do tempo de resposta da magnetosfera.  
Outro problema com estes dados do IMP-8 são os numerosos gaps que ocorrem em suas 
séries. Em alguns casos, o número de gaps pode ser comparável ao número de pontos 
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válidos da série. Os períodos em que isto ocorre não podem ser utilizados. Os resultados 
para esta análise podem ser vistos na TABELA 6.3. 
TABELA 6.3 – Correlação Cruzada entre AE e Bz com dados do satélite IMP-8. 
Evento
 

Máxima 
Correlação 
Lag na Máxima 
Correlação (min) 
2_1998
 

-0,3725  -51 
2_1999
 

-0,4451  -39 
3_1999
 

-0,8257 
-0,8262 
-33 
-28 
1_2000
 

--  -- 
3_2000
 

--  -- 
4_2000
 

-0,5535  -360 
 
Dos 14 eventos analisados, somente 6 tiveram dados do IMP-8 coletados no vento solar. 
Dentre estes 6 eventos, dois deles (1_2000 e 3_2000) não puderam ser utilizados devido 
à baixa qualidade dos dados (número muito grande de  gaps). Para um dos eventos, 
ev3_1999, existem dois picos da correlação muito próximos no tempo e em amplitude. 
Ambos os pontos foram incluídos na tabela. 
Exceto pelo evento 2_1998, todos os outros eventos tiveram coeficientes de correlação 
mais elevados quando foram utilizados dados do satélite ACE. O lag obtido nos eventos 
2_1998 e 4_2000 é muito diferente daquele obtido com dados do ACE, principalmente 
o evento 4_2000. Para os eventos 2_1999 e 3_1999, os valores do lag obtidos foram 
próximos aos valores corrigidos obtidos com o ACE. 
Em face do reduzido número de eventos usáveis com os dados do IMP-8 e dos 
problemas observados nesta análise, conclui-se que os dados do ACE ainda produzem 
melhores resultados, talvez por causa do menor número de pontos sem dados (gaps). 
6.2  Análises de Periodicidades 
Várias técnicas modernas de análise de periodicidades foram aplicadas às componentes 
do vento solar e aos índices geomagnéticos. Foram utilizadas a técnica clássica de 
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identificação de periodicidades por Espectro de Potência (Power Spectrum) e também a 
técnica moderna de Multitaper. Foi utilizada também uma técnica relativamente nova: a 
ferramenta de Wavelets, tendo sido utilizada nesta análise a wavelet do tipo Morlet.  
O objetivo destas análises foi de observar se, durante o período da passagem do feixe 
rápido, são observadas periodicidades em Bz comuns a vários eventos que possam 
indicar periodicidades típicas destas estruturas. As mesmas análises foram aplicadas em 
AE a fim de identificar periodicidades típicas da atividade auroral durante os eventos 
HILDCAAs. Foi feita também a comparação entre as principais freqüências obtidas em 
Bz e AE de cada evento a fim de tentar identificar possíveis modos de onda se 
propagando do vento solar para dentro do sistema magnetosfera/ionosfera polar.  
6.2.1  Espectro de Potência (Power Spectrum) 
Nesta seção foi utilizada a técnica clássica de Espectro de Potência (Power Spectrum) 
aplicada nos dados do índice geomagnético AE e da componente Bz do campo 
magnético do meio interplanetário. Primeiro serão apresentados os resultados da análise 
do índice AE e na segunda subseção serão mostrados os resultados da mesma técnica 
utilizada nos dados de Bz. 
6.2.1.1  Power Spectrum do Índice AE 
Nesta análise foram utilizados dados do índice geomagnético AE com resolução 
temporal de 1 minuto. Como este índice é calculado a partir de medidas de vários 
magnetômetros de maior resolução temporal, em geral ele não apresenta períodos sem 
dados, ou seja, a série de dados é igualmente espaçada. Este é um dos principais 
requisitos para a análise por espectro de potência. 
A FIGURA 6.2 mostra um exemplo de resultado obtido utilizando esta técnica para o 
índice AE do evento 2_1999.  
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FIGURA 6.2 – Power Spectrum do índice AE para o evento 2_1999. 
Neste gráfico tem-se o espectro de potência do índice geomagnético AE plotado para o 
intervalo de freqüências de 2x10
-3
 até 1 min
-1
 (eixo horizontal). No eixo vertical está 
plotada a densidade espectral de potência, em nT
2
/min
-1
. A extremidade esquerda do 
gráfico corresponde a períodos de 500 minutos, ou seja, comprimentos de onda muito 
longos. Como todas as séries de dados têm um comprimento de 3000 a 4000 minutos, as 
periodicidades observadas no lado esquerdo do gráfico ocorrem poucas vezes dentro 
deste intervalo. 
O lado direito do gráfico corresponde a periodicidades de 1 minuto. No entanto, é 
importante observar o critério de Nyquist, de que o mínimo período observado deve ser 
de no mínimo duas vezes o período de amostragem dos dados (1 minuto). Na prática, 
usa-se o período mínimo muito maior que duas vezes o período de amostragem. 
Portanto, empiricamente, adotou-se que períodos iguais ou menores que 5 minutos não 
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seguem o critério de Nyquist, e mesmo periodicidades entre 5 e 10 minutos devem ser 
vistas com cuidado. 
Como pode ser visto pela FIGURA 6.2, a identificação de periodicidades utilizando a 
técnica de  Power Spectrum com os dados do índice AE não nos permitiu isolar 
componentes de freqüências fundamentais comuns aos eventos HILDCAAs. A técnica 
de espectro de potência utilizando o índice AE limitou-se a buscar a forma do espectro, 
verificando se ocorrem inflexões no espectro ou se os eventos têm um decaimento que 
segue uma lei de potência, a exemplo do que foi feito por Tsurutani et al. (1990a; 
1990b). 
Em todos os gráficos pode-se observar que a partir do início da curva, tem-se um 
aumento da potência espectral até atingir um máximo. A partir deste ponto a potência 
decai em direção a períodos mais curtos (maiores freqüências). Em geral este pico 
ocorre entre 250 e 100 minutos, seguindo a seguinte distribuição: 7 casos ocorreram em 
250 minutos (50%  - 1_1998, 3_1999, 4_1999, 5_1999, 6_1999, 2_2000, 4_2000); 3 
casos ocorreram em 166 minutos (21,42%  - 2_1998, 7_1999, 1_2000);  2 casos 
apresentaram pico em 125 minutos (14,28% - 1_1999, 2_1999), e 1 caso em 100 
minutos (7,14%  - 3_2000). Tem-se ainda 1 caso (7,28%  - 1_2001) onde não foi 
observado o pico, tendo uma tendência única de declínio. 
Em geral, na região descendente do espectro, observa-se um decaimento que segue uma 
lei de potência, não sendo observadas inflexões que indiquem mudanças na taxa de 
declínio da potência espectral em direção a curtos períodos, dentro da faixa de alta 
confiabilidade, para o AE. 
Em períodos de 500 minutos (início do gráfico, à esquerda) a potência espectral tem 
valores em torno de ~1x10
6
 nT
2
/min
-1
 a ~5x10
6
 nT
2
/min
-1
 em 13 dos 14 eventos. 
Somente um evento, 2_1998, teve o valor inicial de 5x10
5
 nT
2
/min
-1
. 
Os valores no final do gráfico, em f~1 min
-1
 ficaram entre ~4x10
1
 nT
2
/min
-1
 e 2x10
3
 
nT
2
/min
-1
. No entanto, estes valores não têm grande significância física, pois estas 
freqüências não seguem o critério de Nyquist. A maior parte dos eventos acabou abaixo 
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de 2x10
2
 nT
2
Hz
-1
. Quatro eventos (3_1999, 6_1999, 1_2000, 4_2000) acabaram com 
valores entre 3x10
2
 e 2x10
3
 nT
2
/min
-1
. Estes eventos apresentaram uma inflexão na 
curva de decaimento no final do espectro. No entanto, a região onde ocorreu a inflexão 
já se encontrava dentro da região de baixa confiabilidade do espectro. 
6.2.1.2  Power Spectrum de Bz 
O mesmo procedimento adotado para a análise do índice AE foi adotado para a análise 
da componente z do campo magnético interplanetário (Bz). No entanto, os dados de AE 
se encontravam igualmente espaçados, enquanto que os de Bz possuíam alguns gaps. 
Foi utilizada uma rotina de interpolação linear para preencher os pontos com dados 
faltantes. A interpolação linear é indicada para estes casos por não incluir 
periodicidades, e desta forma não apresentar efeitos na técnica de análise espectral. O 
número de pontos interpolados foi sempre muito menor que o número de pontos total da 
série de dados. A FIGURA 6.3 mostra um exemplo de resultado desta técnica para os 
eventos 6_1999 e 2_1999.  
O intervalo de freqüências mostrado nestes gráficos é o mesmo intervalo adotado nos 
gráficos da análise de espectro de potência para o índice AE. 
Em períodos longos (~500 minutos, extremo esquerdo do gráfico) a potência espectral 
inicia com valores entre 1x10
2
 nT
2
/min
-1
 e 1,1x10
3
 nT
2
/min
-1
. Se forem isolados os 
eventos 1_1998, 2_2000 e 1_2001, o valor máximo dos restantes fica em 4x10
2
 
nT
2
/min
-1
 (11 eventos). Nos curtos períodos, o valor final fica na faixa de 1x10
-1
 até 
5x10
-1
 nT
2
/min
-1
 para 13 dos 14 eventos. Somente o evento 4_2000 teve um valor final 
muito mais baixo que os demais, ficando em torno de 1x10
-2
 nT
2
/min
-1
. 
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(b)
 

FIGURA 6.3 – Power Spectrum do Bz para os eventos (a) 6_1999 e (b) 2_1999. 
Entre os dois gráficos apresentados na FIGURA 6.3, existe uma grande diferença na 
forma do espectro. Enquanto que em (a) existe uma única tendência de decaimento a 
partir do pico (uma reta média no gráfico  log x  log), em (b) existem duas diferentes 
tendências. Ao contrário do AE, que depois de um pico em longos períodos apresentava 
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um decaimento quase linear quando observado no gráfico com ambas as escalas 
logarítmicas, indicando um decaimento que segue uma única lei de potência, o 
comportamento de Bz é mais variável. De um modo geral, pode-se dizer que existem, 
em cada evento, pelo menos duas taxas de declínio da potência espectral. Para 10 casos 
existem duas tendências (71,42 %). Para 2 casos pode-se observar uma única tendência 
(14,28% - 6_1999, 4_1999), e para outros 2 casos têm-se tendências mais complexas 
(mais que duas tendências – 2_2000, 4_2000). 
Seguindo o procedimento adotado por Tsurutani et al. (1990a) foi ajustada uma lei de 
potência que descreve o decaimento da potência espectral com a freqüência da forma: 
P=~f 
–x
 (6.1) 
Sendo P a potência espectral,  f a freqüência e  x o parâmetro ajustado. Os valores 
aproximados ajustados podem ser vistos na TABELA  6.4. Nesta tabela, a primeira 
coluna indica o evento, a segunda coluna indica quantas tendências existem no espectro 
de Bz, e as terceiras e quartas colunas indicam o valor de x ajustado para cada trecho 
com diferente tendência. As linhas marcadas com “C” na segunda coluna indicam 
eventos complexos, onde a identificação de tendências é difícil ou mais de duas 
tendências estão presentes. Nestes casos, foram calculados parâmetros x para os trechos 
mais claros. 
TABELA 6.4 – Tendências de decaimento da Potência Espectral de Bz. 
Evento
 

Número de 
Tendências
 

1ª  2ª 
1_1998
 

2  0,30  1,66 
2_1998
 

2  0,79  1,82 
1_1999
 

2  0,86  1,78 
2_1999
 

2  0,43  1,45 
3_1999
 

2  0,78  1,73 
4_1999
 

1  1,66 
5_1999
 

2  0,57  1,66 
6_1999
 

1  1,74 
7_1999
 

2  0,85  2,02 
1_2000
 

2  0,43  1,63 
2_2000
 

C  Cte  2 
3_2000
 

2  0,56  1,80 
4_2000
 

C  1  1,77 
1_2001
 

2  1  2,04 
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Para os 10 eventos com duas tendências de decaimento, observou-se que na primeira 
parte do evento (longos períodos) a potência decai com a freqüência com valores entre f 
~ -0,30
 e f 
~ -0,86
. Para o segundo trecho, o decaimento da potência se dá com funções 
entre f 
~ -1,45
 e f 
~ -2,04
. Para os eventos com uma única tendência de decaimento, os 
valores do expoente ficaram na faixa de valores obtidos para  o 2º trecho. O mesmo 
ocorreu com o segundo trecho dos eventos complexos. Assim, pode-se dizer que, para 
altas freqüências (curtos períodos) têm-se valores de expoente entre -1,45 e -2,04 que 
controlam o decaimento da potência em função da freqüência para todos os eventos. Os 
longos períodos é que apresentam variações na função de decaimento. 
Estes valores encontrados para altas freqüências estão de acordo com os resultados 
obtidos por Tsurutani et al. (1990a), que embora tenha obtido um decaimento simples, 
com uma única tendência, verificou que este seguia uma lei de potência. Naquele 
trabalho, os valores de  x ajustados foram de  -1,42 para os dados em sistema de 
coordenadas GSE, e de -1,43 para os dados em sistema de coordenadas GSM. 
No entanto, naquele trabalho, não foram observadas inflexões no espectro de Bz, e sim 
no espectro de AE (ao contrário do que foi observado nestas análises). Porém, isso pode 
ser resultado da diferente resolução temporal dos dados e do intervalo de tempo 
analisado, que lá foi de dois anos de dados (1978-1980) com resoluções temporais de 5 
minutos. 
Devido ao método de calcular a tendência ser bastante rudimentar, não foi possível 
determinar com suficiente clareza a região de inflexão nos gráficos, ou seja, as 
freqüências a partir das quais o decaimento da potência se dá a uma taxa mais 
acentuada. 
6.2.2  Análise de Periodicidades por Multitaper 
Como já foi comentado por Tsurutani et al., 1990a, a técnica de Power Spectrum não é 
adequada para identificação de periodicidades em períodos muito curtos. Por isso este 
método foi usado principalmente para verificar o decaimento da potência espectral.  
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Um método conhecido pela melhor identificação de freqüências e de períodos 
fundamentais, mesmo em mais baixas freqüências, é o método de  Multitaper 
(Thompson, 1982). Este método foi aplicado separadamente em AE e Bz e no final os 
resultados simultâneos das duas análises foram comparados. 
6.2.2.1  Análise por Multitaper do AE 
O objetivo principal desta análise é verificar se existem períodos ou freqüências 
presentes no índice AE que são característicos dos eventos HILDCAAs. Para fazer esta 
comparação, primeiro foram gerados os espectros individuais para cada evento. Um 
exemplo de espectro obtido por Multitaper pode ser visto na FIGURA 6.4. 
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FIGURA 6.4 – Espectro do índice AE para o evento 5_1999 obtido por Multitaper. 
 
Pode-se observar que os picos de amplitude são bem visíveis e identificáveis. Neste 
método foram utilizados somente periodicidades com mais de 95% de confiança. 
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Porém, a simples comparação de um espectro com outro entre os eventos não se 
mostrou uma tarefa fácil e confiável. Tampouco se mostrou frutífera a análise dos 
arquivos de saída contendo as listas de freqüências com elevado grau de confiança. 
A fim de facilitar a comparação dos resultados entre os eventos, foi desenvolvido um 
novo tipo de gráfico, como mostrado nas FIGURA 6.5 (a) e (b). 
Nesta FIGURA 6.5 tem-se no painel (a) os períodos do índice AE de 10 a 30 minutos e 
no painel (b) os períodos de 30 a 160 minutos. Cada linha do gráfico representa um 
evento, e as marcas representam as periodicidades encontradas em cada evento. É 
importante notar que neste tipo de gráfico perde-se a informação da amplitude de cada 
periodicidade. No entanto, o primeiro passo seria verificar a simultaneidade de 
ocorrência da periodicidade e posteriormente seriam verificadas as amplitudes para os 
períodos de interesse. Embora estivessem disponíveis os períodos de até 500 minutos, 
estes não foram plotados por mostrarem facilmente que não possuíam nenhuma 
ocorrência simultânea de periodicidades. 
Analisando primeiro o painel (b), verifica-se que, para períodos maiores que 50 
minutos, existem periodicidades, mas elas são completamente esporádicas entre os 
eventos. Não existem casos significativos de repetição de periodicidades entre vários 
eventos. Neste gráfico, a única faixa de períodos que mostrou uma elevada ocorrência 
de periodicidades em quase todos os eventos foi a faixa de 30 a 40 minutos. No entanto, 
para alguns dos eventos, não há uma única periodicidade presente, mas sim uma 
seqüência de periodicidades próximas, o que dificulta muito a comparação entre os 
eventos. Este comportamento é esperado em virtude da complexidade do fenômeno 
analisado. 
Abaixo de 30 minutos, faixa mostrada no painel (a) verifica-se novamente que não 
existem muitas ocorrências simultâneas de períodos. Somente próximo a 10 minutos é 
que se encontra um número muito grande de periodicidades. No entanto, nesta região, o 
método já mostrou que está próximo do seu limite de detecção de periodicidades, e 
assim, um único período pode estar sendo dividido (e tendo sua amplitude dividida) em 
vários outros períodos próximos. 
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(a)
 

 
(b)
 

FIGURA  6.5  – Gráficos da ocorrência simultânea de periodicidades em AE para 
períodos de 10 a 30 minutos (a) e períodos de 30 a 160 minutos (b). 
Uma outra característica a destacar é que alguns dos eventos apresentaram um número 
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b) como um maior número de marcas em uma linha. Pode-se dizer que estão mais 
evidentes neste aspecto os eventos 1_1999, 3_1999, 7_1999 e 1_2001. Estes podem ser 
eventos que tiveram alguma característica do sinal que gerou problemas no método, 
provocando uma divisão da amplitude em várias freqüências próximas, ou então esta é 
uma característica física do sinal, que pode apresentar um maior número de freqüências 
na composição do sinal, ou variações de uma freqüência ao longo do sinal. 
6.2.2.2  Análise por Multitaper do Bz 
Apesar de não terem sido encontradas freqüências no índice AE que estivessem 
presentes em, pelo menos, boa parte dos períodos de HILDCAAs (que pudessem indicar 
freqüências típicas deste tipo de evento), foi feita a mesma verificação na componente 
Bz do campo magnético interplanetário a fim de verificar se, dentro dos sinais e ondas 
que compõem o campo magnético, existe alguma periodicidade característica deste tipo 
de evento. 
Um exemplo de resultado pode ser visto na FIGURA 6.6, onde foi plotado o espectro do 
Bz para o evento 5_1999. 
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FIGURA  6.6  – Espectro da componente Bz para o evento 5_1999 obtido por 
Multitaper. 
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O mesmo tipo de gráfico utilizado para verificação de simultaneidades no AE, foi 
utilizado em Bz. Estes gráficos estão na FIGURA 6.7 (a) e (b). 
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FIGURA  6.7  – Gráficos da ocorrência simultânea de periodicidades em Bz para 
períodos de 10 a 30 minutos (a) e períodos de 30 a 230 minutos (b). 
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As mesmas conclusões observadas em  AE podem ser feitas aqui. Embora algumas 
poucas vezes ocorram períodos simultâneos em um ou outro evento, não é nada que 
possa ser tomado como uma marca característica de todos os eventos HILDCAAs.  
Embora algumas das periodicidades encontradas pelo método de  Multitaper tivessem 
uma potência considerável, essas periodicidades em geral não se repetem em outros 
eventos, sendo altamente variáveis de evento para evento. 
6.2.2.3  Análise Simultânea entre AE e Bz 
Embora os resultados para as análises individuais do AE e de Bz utilizando Multitaper 
tenham se mostrado inconsistentes, foram ainda plotados simultaneamente os períodos 
de AE e Bz para verificar se existiam períodos ocorrendo ao mesmo tempo em AE e em 
Bz para cada evento. Pode-se dizer que existem de 2 a 5 períodos em cada evento que 
ocorrem simultaneamente em AE e Bz. No entanto, estas freqüências são 
completamente diferentes de um evento para o outro e, portanto, não constituem 
nenhum resultado relevante.  
Concluindo, verificou-se que a análise de periodicidades com o intuito de encontrar 
freqüências características não apresenta nenhum resultado significativo para este tipo 
de eventos/dados. Isto ocorre provavelmente devido ao caráter altamente estocástico 
deste tipo de eventos. 
6.2.3  Mapas de Wavelets 
A análise de freqüências utilizando  Wavelets é talvez uma das mais avançadas e 
poderosas ferramentas de análise de dados. O grande diferencial da análise de 
periodicidades por Wavelets em relação às técnicas clássicas é que, enquanto as últimas 
fornecem somente as periodicidades ocorrendo ao longo de toda a série, a primeira 
mostra em seu mapa quais são as periodicidades presentes em cada momento da série.  
As seções seguintes tratarão separadamente da análise por Wavelets do AE e do Bz. 
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6.2.3.1  Mapas de Wavelets do Índice AE 
A mesma série de dados que foi utilizada nas demais análises do AE, foi também usada 
na análise por Wavelets. Os resultados destas análises foram muito mais consistentes do 
que todos os outros métodos clássicos adotados anteriormente que buscam 
periodicidades ao longo da série temporal inteira.  
A característica do sinal do AE, que se mostra altamente variável no tempo sem a 
aparente presença de periodicidades contínuas, faz com que os outros métodos falhem 
ao buscar a mesma periodicidade ao longo de toda a série de dados. Um exemplo de 
resultado da técnica de Wavelets aplicada sobre os dados do índice AE para o evento 
1_1998 pode ser visto na FIGURA 6.8. 
FIGURA 6.8 - Mapa de Wavelets do índice AE para o evento 1_1998. 
 
Nesta  FIGURA  6.8 temos dois painéis que devem ser avaliados em conjunto. O 
primeiro painel mostra a série de dados do índice AE. O eixo horizontal representa o 
tempo, em dia do ano, e o eixo vertical é a amplitude do AE em nT. No segundo painel, 
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temos o resultado da análise por  Wavelets. O eixo horizontal também representa o 
tempo, e tem a mesma dimensão da série temporal. Isto significa que temos um espectro 
variável no tempo. Este é o principal avanço em relação às técnicas anteriores. A escala 
vertical do segundo painel representa as periodicidades (em minutos), e a escala de 
cores indica a amplitude de cada período (ou freqüência). A amplitude, cuja escala de 
cor está indicada no lado direito do segundo painel, possui a unidade de nT, ou seja, a 
mesma unidade dos dados reais. Os demais mapas de Wavelets para todos os eventos 
analisados podem ser vistos no Apêndice F. 
Analisando os mapas de todos os eventos do AE, verificou-se que curtos períodos, em 
geral menores que 33 minutos, nunca apresentam amplitude elevada na série, não 
ultrapassando 5 nT no AE. Dentro desta faixa, de 0 a 33 minutos, não ocorrem também 
periodicidades constantes ao longo da série, ou seja, não há periodicidades se 
manifestando continuamente ao longo de todo o evento. Ao invés de “manchas” 
contínuas nesta região, o que se observam são “franjas” de maior amplitude que 
ocorrem esporadicamente. No entanto, mesmo estas “franjas” não apresentam valores 
muito maiores que 5 nT. 
A faixa de períodos entre 33 e 130 minutos é a que apresenta a maior variabilidade 
espectral. Nesta região, que possui um valor de  background em torno de 5 nT, são 
registradas algumas vezes aumentos de até aproximadamente 8 nT. Estas regiões na 
faixa de 33 a 130 minutos são onde aparecem aumentos da amplitude quando ocorrem 
alguns dos aumentos súbitos do índice AE. 
A partir de 130 minutos até aproximadamente 530 minutos, é que estão registradas 
algumas periodicidades contínuas ao longo da série inteira, e com valores elevados de 
amplitude, podendo chegar a até 22 nT (topo da escala de cores). Principalmente 
periodicidades mais longas, em torno de 500 minutos, são as que se mostram mais 
contínuas ao longo de toda a série. 
A partir desta faixa de periodicidades é preciso tomar muito cuidado. Existe uma linha 
em forma de arco que se inicia no topo do mapa de wavelets e atinge seu período 
máximo no meio do intervalo de tempo. Esta linha representa um limite de confiança da 
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técnica de  wavelets. A determinação desta linha é função do tamanho da série e do 
número de níveis escolhido. Como as séries que estamos utilizando não diferem muito 
quanto a sua duração, temos para quase todos os casos a região de alta confiabilidade 
como sendo para períodos menores que 530 minutos. 
Outra característica importante desses gráficos é uma linha de contorno preta em torno 
de algumas regiões de maior amplitude. Este contorno indica amplitudes de 
periodicidades que possuem mais de 95% de confiança. 
Para os eventos de AE, essas periodicidades com mais de 95% de confiança raramente 
se manifestam em períodos menores que 30 minutos. Mesmo as “franjas” que aparecem 
com amplitudes maiores que o  background não possuem os contornos de alta 
confidência. Para a faixa intermediária, de 30 a 130 minutos, estas periodicidades com 
elevada confiança se manifestam esporadicamente, e para períodos mais longos que 130 
minutos, essas regiões são bastante freqüentes. 
Resta ainda observar que, para um grande número dos eventos, e talvez a maior parte 
deles, observam-se regiões com elevadas amplitudes, de aproximadamente 20 nT e 
elevado nível de confiança, ocorrendo em períodos maiores que 530 minutos, sendo 
localizadas, em geral, fora do arco de confiança, próximo à borda inferior do mapa. 
Estas regiões em geral não representam periodicidades, mas sim o valor médio da série, 
que é visto como uma periodicidade “muito longa” (tendendo a um contínuo). 
6.2.3.2  Mapas de Wavelets do Bz 
A mesma rotina utilizada para processar os dados do índice AE com a técnica de 
wavelets, foi aplicada para a análise do campo magnético na componente z (Bz). Um 
exemplo de resultado desta análise pode ser vista na FIGURA 6.9. Os gráficos para os 
outros eventos podem ser encontrados no Apêndice G.  
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FIGURA 6.9 – Mapa de Wavelets para Bz do evento 1_1998. 
 
Os mapas de wavelets do Bz tem o mesmo formato e descrição dos mapas de AE, até 
porque as duas séries, tanto de AE quanto de Bz têm o mesmo tamanho, resultando nas 
mesmas escalas temporais e de periodicidades.  
De forma geral, os mapas de Bz apresentam quase o mesmo comportamento dos mapas 
do AE em relação à distribuição das amplitudes nas faixas de curtos períodos. Porém, os 
mapas de Bz apresentam algumas características extras que serão aqui discutidas.  
Nos mapas de  wavelets de Bz, em geral, as “franjas” são mais numerosas e elevam 
significativamente o valor médio dos curtos períodos. No entanto, as “franjas” presentes 
ao longo de toda a série não possuem os contornos indicativos de grau de confidência 
maior que 95%. 
Em Bz, a maior parte da amplitude está distribuída na faixa de períodos de ~30 a ~530 
minutos, com máximos geralmente ocorrendo entre 400 e 500 minutos. 
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Algumas características do vento solar são visíveis nos mapas de wavelets. A primeira 
observação é em relação à amplificação por choques, ou descontinuidades ou outras 
formas de variações abruptas no campo magnético. Estas variações aparecem no mapa 
de wavelets como espalhamentos de freqüências, ou seja, mesmo curtos e médios 
períodos têm suas amplitudes elevadas. Em geral, nestes casos, têm-se mais de 95% de 
confiança. Podem-se citar casos em que isto ocorre, como os eventos 2_1998, 1_1999, 
7_1999, 1_2000, 2_2000, 3_2000 e 1_2001. Casos não tão fortes, mas também visíveis 
ocorrem em 2_1999, 3_1999, 5_1999 e 6_1999. No evento 1_2001 estes efeitos 
ocorreram duas vezes dentro da série. 
Outra característica muito importante é a distribuição de amplitudes em longos 
períodos. No índice AE, estes valores em longos períodos eram quase constantes, 
principalmente devido à forma do AE, sempre positiva, tendo sempre um valor médio 
intrínseco. No entanto, o Bz pode ter valores positivos ou negativos. 
A presença de longos períodos com amplitudes elevadas no mapa de wavelets de Bz 
significa que o campo magnético possui tendências para norte ou para sul. Como já foi 
observado que estas tendências de longa duração têm efeito significativo na forma e 
intensidade dos HILDCAAs, então a presença destas grandes amplitudes em longos 
períodos pode ser um indicativo da intensidade do fenômeno que se desenvolverá 
quando este campo magnético atingir a magnetosfera terrestre.  
Dos 14 eventos 9 apresentam essas longas periodicidades com amplitudes significativas: 
1_1998, 2_1999, 3_1999, 5_1999,  6_1999, 7_1999, 2_2000, 4_2000, 1_2001. 
Exatamente os eventos que não possuem os longos períodos com grandes amplitudes 
são aqueles com campo magnético mais simétrico em torno de zero nT. 
6.3  Decomposição por Wavelets 
Na decomposição por wavelets o sinal é decomposto em bandas múltiplas de 2
n
, onde n 
indica a banda e correspondentes períodos encontrados. A  TABELA  6.5 mostra a 
relação entre os níveis períodos e bandas utilizados nas análises por Wavelets. 
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TABELA 6.5 – Níveis, Períodos e Bandas da Decomposição por Wavelets. 
Nível  n  Período  Faixa (minutos) 
D1  1  2  0-2 
D2  2  4  2-4 
D3  3  8  4-8 
D4  4  16  8-16 
D5  5  32  16-32 
D6  6  64  32-64 
D7  7  128  64-128 
D8  8  256  128-256 
D9  9  512  256-512 
D10  10  1024  512-1024 
A10      >1024 
O número máximo de bandas é determinado em função do tamanho da série de dados. 
Em cada painel como o da FIGURA 6.10 tem-se duas colunas de gráficos. Na coluna da 
direita estão mostradas as decomposições (representadas por D e o número do nível). O 
gráfico do topo da coluna é a série original de dados. Os gráficos sucessivos 
representam a decomposição em cada banda até D10. Períodos mais longos que os 
correspondentes a banda D10, que seria equivalente  ao “resto” do processo, são 
armazenados em A10. Dessa forma, A10 contém todas as periodicidades de muito longo 
período e também o valor médio da série. 
A coluna da esquerda deste gráfico representa a reconstrução do sinal, ou aqui 
chamadas de aproximações, e indicadas pelos níveis An. Partindo-se do nível A10 (que 
contém todas as componentes de muito longo período) e somando com D10 (último 
gráfico da coluna da direita), obtém-se o A9, portanto, A9=A10+D10, ou seja, A9 é 
todo o sinal com periodicidade maior que 256 minutos. Tomando-se o A9 e somando-se 
com o D9, obtém-se o A8, e assim sucessivamente, até chegarmos ao nível A0, que é o 
sinal reconstruído. Pode-se verificar a fidelidade da reconstrução comparando-se esta 
(no topo da coluna da esquerda) com o sinal original, no topo da coluna da direita. 
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FIGURA 6.10 – Exemplo de decomposição por Wavelets do índice AE para o evento 
1_1998. 
Este procedimento permite uma filtragem interativa do sinal. Ao decompormos o sinal 
em bandas (D1 a D10) temos um equivalente a um filtro passa-banda ajustado para cada 
banda, sendo o sinal da banda n equivalente a períodos entre 2
n-1
 a 2
n
. No lado esquerdo 
as aproximações também representam uma filtragem. Se reconstruirmos o sinal a partir 
do nível mais alto (A10) pode-se parar a reconstrução em qualquer ponto desejado, 
antes de atingir o nível A0. Desta forma, temos um equivalente a um filtro passa-baixa, 
pois as altas freqüências (curtos períodos) não serão usadas na reconstrução. Da mesma 
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forma pode-se iniciar a reconstrução a partir de qualquer nível intermediário até chegar 
a A0, tendo-se desta forma um filtro passa-alta. Pode-se ainda usar somente bandas 
intermediárias na reconstrução, tendo-se desta forma um filtro passa-banda, com largura 
de banda mais larga que as bandas individuais. 
6.3.1  Decomposição por Wavelets do Bz 
Dos 14 eventos analisados, 9 possuíam alguma descontinuidade ou choque na 
componente Bz do campo magnético interplanetário. Eventos que apresentam choques: 
2_1998, 1_1999, 2_1999, 7_1999, 1_2000, 2_2000, 3_2000, 4_2000, 1_2001. Quando 
da passagem do IMF por estes choques, ocorre uma variação na amplitude do sinal, que 
sofre uma amplificação. Esta amplificação ocorre principalmente em altas freqüências 
(curtos períodos). Em geral, para todos os eventos com descontinuidades, as variações 
podem ser observadas até o nível D6, ou seja, na passagem por descontinuidades, ondas 
com períodos entre 0 e 64 minutos sofrem um aumento de amplitude. Isto está de 
acordo com o que foi observado nos mapas de  wavelets, onde foi indicado um 
“espalhamento de freqüência” em mais curtos períodos. No entanto, nos mapas, devido 
a maior amplitude do sinal em longos períodos, não era possível saber se estas 
periodicidades estavam lá ou não. Desta forma tem-se duas técnicas complementares.  
Períodos mais longos que 64 minutos e menores que 128 minutos (D7) sofrem pouca ou 
mínima alteração. Períodos mais longos que 128 minutos não são afetados. 
Em geral, foi observado que durante os eventos HILDCAAs analisados, tem-se a maior 
parte da amplitude do campo magnético na direção  z concentrada em bandas 
intermediárias, em geral de D3 a D7. Somente um caso, ev6_1999, teve uma 
significativa contribuição de D8. Fora este caso, os níveis D8, D9, D10 e A10 têm um 
peso muito menor na composição do sinal de Bz. 
O nível 1, em geral, não tem contribuição expressiva no sinal. O nível D2 foi 
encontrado significativo em alguns dos eventos. Em geral, níveis de D5 a D10 e A10 
encontram-se distribuídos e ocorrendo com amplitudes (constantes) ao longo de toda a 
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série. Períodos na faixa de D1 a D4, em geral, têm baixa amplitude média e sofrem 
aumentos significativos em descontinuidades ou instabilidades tendo características 
mais esporádicas. Os gráficos da decomposição de Bz para todos os eventos estão no 
Apêndice I 
6.3.2  Decomposição do Índice AE 
A distribuição espectral do sinal do AE é diferente do sinal de Bz, principalmente 
devido ao fato do AE ser sempre positivo, enquanto que o Bz pode ser positivo e 
negativo, e também altamente variável (flutuante). A maior contribuição na 
decomposição do AE fica no nível A10, ou seja, no “resto” da decomposição. Este nível 
A10 na realidade contém em sua maior parte o valor médio do AE. 
As bandas mais significativas na formação do AE são as intermediárias tendendo para 
longos períodos. Em geral, as bandas D4 ou menores (D3, D2 e D1) possuem 
amplitudes muito menores do que as demais bandas da série, sendo que o seu peso na 
composição do sinal é muito pequeno. 
As bandas D6, D7 e D8 foram as que se mostraram mais importantes em um maior 
número de casos. Ou seja, as bandas mais importantes nestes eventos são de períodos 
entre 32-256 minutos. 
Em geral, as amplitudes começam a decrescer a partir de D9, D10, indicando que destes 
períodos em diante as amplitudes das periodicidades podem decair. No entanto, estender 
a decomposição não é possível por ficar fora da região de confiabilidade do método. 
Esta região de confiabilidade é a mesma indicada nos mapas de wavelets pela linha em 
forma de arco. 
É importante observar que em D5 e D6 ocorre frequentemente uma forma de 
modulação, formando como se fossem pacotes de ondas. Em geral, em D6 estes pacotes 
têm uma duração entre 1 dia e 1 dia e meio. Em D5 a duração é menor, sendo entre 
meio dia e um dia.  
Os gráficos da decomposição do índice AE para todos os eventos estão no Apêndice H 
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6.4  Análise de Multi-resolução – MRA 
A análise de multi-resolução é um subproduto da decomposição por wavelets. As 
bandas obtidas de cada série de dados, são utilizadas nesta análise para comparar com as 
bandas equivalentes da outra série ou ainda com o sinal integral da outra série. A seção 
6.4.1 mostra o resultado da comparação entre cada banda do Bz, que equivale a uma 
filtragem passa-banda, com o sinal integral do AE. O segundo método, descrito na seção 
6.4.2, utiliza as bandas em igual freqüência no Bz e no AE para fazer as comparações. 
Estas duas técnicas de MRA são bem conhecidas, porém os resultados não foram muito 
significantes. No entanto, comparando alguns resultados da reconstrução do sinal foi 
observada uma aparente correlação entre as aproximações do Bz e as aproximações do 
mesmo nível do AE. A análise de MRA usando as aproximações, que equivalem a 
sinais filtrados com um filtro passa-baixa, consiste em uma técnica nova, e mostrou 
resultados muito bons, descritos na seção 6.4.3 
6.4.1  MRA – Cada Banda do Bz com o Índice AE 
Nesta etapa foi feita a correlação cruzada entre cada banda do campo magnético e o 
índice AE (dados brutos). Os resultados das correlações não foram nada bons, tanto para 
os valores do coeficiente de correlação quanto para os valores dos  lags, que se 
mostraram altamente variáveis. 
Para 13 dos 14 eventos, o nível de 5% de correlação só foi alcançado acima da banda 
D6, ou seja, para as bandas D1 a D5 o resultado da correlação foi sempre menor que 
5%. Para um dos casos, 1_2001, a correlação de 5% só foi obtida a partir do nível D7. 
A TABELA 6.6 mostra, para cada evento, a máxima correlação obtida e o nível em que 
ocorrem (veja TABELA 6.5 para os períodos correspondentes a cada nível). 
Observa-se, portanto, que a maior parte das correlações foi menor que 30%. Dois dos 
eventos apresentaram lag positivo. Isto significa dizer que o AE (conseqüência) teria 
ocorrido antes de Bz (causa), o que não é esperado e, portanto, devem ser 
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desconsiderados. Um dos casos, evento 2_2000, possuía um lag muito curto, apesar de 
negativo (-9 min.). Este valor também deve ser desconsiderado, pois não representa 
sequer o tempo necessário de viagem do feixe rápido desde o ACE até a Terra. 
Em geral, os valores mais altos de correlação são encontrados em A10, que seria 
somente o “resto” da decomposição. Isto, no entanto, só está refletindo o efeito do valor 
médio e de longo período. 
TABELA 6.6 – Máxima correlação obtida entre bandas do Bz e o índice AE. 
Evento  Correlação
 

Lag 
(min)
 

Nível 
1_1998
 

-0,354  -2415  D10 
2_1998
 

-0,120  -374  D8 
1_1999
 

-0,216  -162  D10 
2_1999
 

-0,251  3045  D10 * 
3_1999
 

-0,327  -157  D10 
4_1999
 

-0,234  -75  D8 
5_1999
 

-0,241  -60  D9 
6_1999
 

-0,249  -80  D8 
7_1999
 

-0,207  -126  D9 
1_2000
 

-0,153  -101  D8 
2_2000
 

-0,277  -9  D10 **
 

3_2000
 

-0,123  -68  D7 
4_2000
 

-0,212  1922  D10 * 
1_2001
 

-0,207  -181  D9 
* Nestes eventos o valor do lag foi positivo indicando que o AE ocorreu 
antes do Bz, o que não é o comportamento esperado. 
** Apesar de negativo, o valor é muito baixo, não correspondendo nem ao 
menos ao tempo de viagem da parcela do vento solar do ACE até a 
Terra. 
 
Este método não se mostrou eficiente por diversas razões: 
 - As correlações obtidas foram muito baixas; 
 - Os lags foram muito longos e muito variáveis de um nível para outro, com valores 
muito grandes quando comparados com o tamanho da série; 
 - Existência de coeficientes de correlação positivos próximos ou até um pouco 
maiores do que os negativos em cada banda correlacionada. 
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Algumas séries mostraram comportamento anômalo da correlação, mesmo para a banda 
A10 (7_1999, 1_2000, 3_2000). 
6.4.2  MRA- Cada Banda do Bz com Cada Banda Equivalente do AE 
O procedimento adotado foi o mesmo da etapa anterior, só que agora, ao invés de usar o 
valor real do índice AE, foi usada a sua decomposição em cada nível comparada com 
cada nível de decomposição do Bz. 
Em geral as correlações foram bem mais altas do que na etapa anterior, quando as 
bandas do Bz foram comparadas com o valor bruto do AE. Foi alcançado mais de 50% 
de correlação a partir dos níveis: 
 - D6 : eventos 1_1998 e 7_1999; 
 - D7 : eventos 2_1998, 1_1999, 2_1999 e 1_2001; 
 - D8 : eventos 3_1999, 4_1999, 6_1999, 1_2000, 2_2000 e 4_2000; 
 - D9 : evento 5_1999. 
O evento 3_2000 nunca chegou a atingir 50% de correlação. 
Alguns eventos mostraram ter valores menores de 50% de correlação em níveis mais 
altos: evento 4_1999, nível D9; evento 6_1999, nível D10; evento 7_1999, níveis D8 e 
D9; evento 4_2000, nível D10. 
Novamente foi observado comportamento anômalo em A10 nos eventos 7_1999, 
1_2000 e 3_2000. Nos eventos 6_1999 e 4_2000 o  lag em A10 foi positivo. Nos 
eventos 2_1998, 1_1999, 2_1999, 3_1999 e 5_1999 o lag foi 0. 
Conclusão deste método: para a grande maioria dos eventos observa-se algum 
comportamento estranho nas correlações. Talvez o mais grave seja que os valores de 
correlação positiva são muito próximos ou mesmo maiores que a correlação negativa 
esperada em cada banda. Existe uma possível explicação para estes efeitos. Talvez estas 
correlações banda a banda sejam na verdade um efeito matemático gerado pela 
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comparação de duas bandas  muito estreitas e formadas por uma série repetitiva no 
tempo com a mesma freqüência em ambos os sinais, e portanto sem grande significado 
físico. Em outras palavras, temos em cada banda, um sinal gerado matematicamente, de 
forma quase senoidal, com variações numa faixa muito estreita de freqüência. Como a 
faixa de freqüências em cada banda é bastante estreita, o sinal na mesma banda da outra 
série de dados não será muito diferente em freqüência, diferindo principalmente na 
amplitude. No entanto, o método de correlação considera principalmente as inflexões 
nas séries sendo comparadas, mais do que as suas amplitudes relativas. Como estas 
séries são repetitivas no tempo, variado somente a amplitude, o deslocamento de uma 
série em relação à outra, produzirá outros picos de correlação com coeficientes 
próximos ou mesmo maiores do que o esperado. Portanto, este método também não se 
mostrou eficiente. 
6.4.3  MRA entre Aproximações Equivalentes do Bz e do AE 
Este não é o procedimento clássico no uso da técnica de MRA. No entanto, uma simples 
observação visual entre as aproximações de AE e Bz mostrou que poderia haver um 
bom resultado nesta nova técnica. Como discutido no final da seção anterior, a 
comparação banda a banda pode ter pouco significado físico. No entanto, somando-se as 
bandas com diferentes amplitudes e freqüências, tem-se a construção de um sinal mais 
característico de cada série de dados. Foi feita uma adaptação na rotina de análise MRA 
para efetuar então a correlação cruzada entre cada nível de aproximação das duas 
medidas (AE e Bz) desde A0 até A10. 
O nível A0, por ser o sinal reconstruído usando todas as bandas, foi usado para 
comparar com os resultados de correlação cruzada realizada com os sinais brutos. Os 
resultados das correlações obtidas pelos dois métodos foram idênticos até a quarta casa 
decimal. O lag encontrado também foi o mesmo. 
Das análises anteriores já havia sido observado que as altas freqüências (curtos 
períodos) têm baixa correlação, e dificultam a análise quando presentes. 
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Um exemplo de resultado desta técnica para o evento 1_1998 pode ser visto na 
FIGURA 6.11. 
-2000 0 2000
-1
-0.5
0
A5
Max. (-) Corr.: -0.799 (-84 min.)
 
Max. (+) Corr.: 0.001 (-3478 min.)
 
-2000 0 2000
-1
-0.5
0
A10
Max. (-) Corr.: -0.984 (-95 min.)
 
Max. (+) Corr.: -0.000 (3602 min.)
 
-1
-0.5
0
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Correlação Cruzada B
z
- AE em cada aproximação
Max. (-) Corr.: -0.711 (-80 min.)
 
Max. (+) Corr.: 0.001 (-3488 min.)
 
-1
-0.5
0
A6
Max. (-) Corr.: -0.859 (-89 min.)
 
Max. (+) Corr.: 0.002 (-3452 min.)
 
-1
-0.5
0
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Max. (+) Corr.: 0.001 (-3486 min.)
 
-1
-0.5
0
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Max. (-) Corr.: -0.908 (-88 min.)
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-1
-0.5
0
A3
Max. (-) Corr.: -0.732 (-80 min.)
 
Max. (+) Corr.: 0.001 (-3485 min.)
 
-1
-0.5
0
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Max. (-) Corr.: -0.923 (-84 min.)
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-1
-0.5
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Max. (-) Corr.: -0.760 (-81 min.)
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-0.5
0
A9
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FIGURA 6.11 – Exemplo de resultado da técnica de MRA aplicada entre aproximações 
equivalentes de Bz e AE para o evento 1_1998. 
Neste tipo de painel temos o resultado da correlação cruzada em cada nível de 
aproximação, de A1 até A10. O eixo vertical em cada gráfico indica o coeficiente de 
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correlação, e o eixo horizontal é o deslocamento da série, ou  lag, variando de –n a n, 
onde  n é o tamanho da série de dados. Pode-se observar que os resultados das 
correlações são bastante elevados desde o nível A1, e aumentam gradativamente 
conforme vão sendo excluídas as mais altas freqüências. 
Desta forma, tem-se somente que encontrar uma relação adequada entre o máximo 
possível de freqüências presentes (para se ter um sinal o mais próximo possível do 
original) e o grau de correlação mínimo desejado. Comparando-se com os resultados 
anteriores, esta nova técnica de MRA apresentou uma melhora significativa no 
tratamento do sinal e busca da correlação entre Bz e AE. 
Para a maioria dos eventos, excluindo-se periodicidades menores que 16 minutos, tem-
se um nível de correlação de mais de 50%. A  TABELA 6.7 contém um resumo dos 
resultados obtidos com esta técnica aplicada a todos os eventos. 
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TABELA 6.7 – Resultado da técnica de MRA entre aproximações para todos os níveis e todos os eventos. 
Eventos

 

Nível
 

Variável 
1_1998

 

2_1998

 

1_1999

 

2_1999

 

3_1999

 

4_1999

 

5_1999

 

6_1999

 

7_1999

 

1_2000

 

2_2000

 

3_2000

 

4_2000

 

1_2001

 

Max. +

 

0,0008

 

0,0090

 

0,0051

 

0,0000

 

0,0000

 

0,0280

 

0,1027

 

0,0353

 

0,0353

 

0,1511

 

0,0144

 

0,3149

 

0,0680

 

0,0369

 

Lag +

 

-

3488

 

3679

 

5379

 

3667

 

3145

 

4829

 

3124

 

284

1

 

690

 

-

1039

 

3467

 

-

847

 

-

3088

 

3488

 

Max 

-

 

-

0,7069

 

-

0,2161

 

-

0,4949

 

-

0,4962

 

-

0,8762

 

-

0,4620

 

-

0,5243

 

-

0,3940

 

-

0,2616

 

-

0,0436

 

-

0,4217

 

0,0001

 

-

0,8060

 

-

0,6539

 

A0 
Lag 

-

 

-

80

 

-

64

 

-

66

 

-

61

 

-

67

 

-

56

 

-

55

 

-

72

 

-

71

 

1536

 

-

75

 

-

5647

 

-

106

 

-

114

 

Max. +

 

0,0008

 

0,0091

 

0,0052

 

0,0

000

 

0,0000

 

0,0284

 

0,1040

 

0,0357

 

0,0357

 

0,1529

 

0,0145

 

0,3191

 

0,0682

 

0,0371

 

Lag +

 

-

3488

 

3679

 

5379

 

3668

 

3144

 

4829

 

3124

 

2841

 

690

 

-

1037

 

3467

 

-

847

 

-

3088

 

3488

 

Max 

-

 

-

0,7111

 

-

0,2187

 

-

0,5002

 

-

0,5019

 

-

0,8821

 

-

0,4674

 

-

0,5309

 

-

0,3988

 

-

0,2645

 

-

0,0442

 

-

0,4257

 

0,0001

 

-

0,8079

 

-

0,6578

 

A1 
Lag 

-

 

-

80

 

-

64

 

-

66

 

-

61

 

-

66

 

-

56

 

-

55

 

-

72

 

-

70

 

1535

 

-

74

 

-

5647

 

-

105

 

-

114

 

Max. +

 

0,0008

 

0,0094

 

0,0054

 

0,0000

 

0,0000

 

0,0289

 

0,1062

 

0,0363

 

0,0361

 

0,1590

 

0,0147

 

0,3281

 

0,0684

 

0,0375

 

Lag +

 

-

3486

 

3678

 

5379

 

3668

 

3144

 

4829

 

3123

 

2840

 

690

 

-

1037

 

34

68

 

-

847

 

-

3088

 

3488

 

Max 

-

 

-

0,7181

 

-

0,2249

 

-

0,5108

 

-

0,5134

 

-

0,8918

 

-

0,4772

 

-

0,5429

 

-

0,4069

 

-

0,2708

 

-

0,0461

 

-

0,4339

 

0,0000

 

-

0,8102

 

-

0,6668

 

A2 
Lag 

-

 

-

80

 

-

65

 

-

67

 

-

61

 

-

66

 

-

56

 

-

58

 

-

71

 

-

71

 

1537

 

-

76

 

5647

 

-

105

 

-

114

 

Max. +

 

0,0008

 

0,0098

 

0,0054

 

0,0000

 

0,0000

 

0,02

94

 

0,1102

 

0,0377

 

0,0374

 

0,1685

 

0,0150

 

0,3450

 

0,0688

 

0,0383

 

Lag +

 

-

3485

 

3679

 

5378

 

3668

 

3142

 

4345

 

3125

 

2839

 

688

 

-

1037

 

3471

 

-

846

 

-

3089

 

3488

 

Max 

-

 

-

0,7324

 

-

0,2374

 

-

0,5256

 

-

0,5303

 

-

0,9092

 

-

0,4939

 

-

0,5663

 

-

0,4229

 

-

0,2828

 

-

0,0481

 

-

0,4483

 

0,0000

 

-

0,8146

 

-

0,686

8

 

A3 
Lag 

-

 

-

80

 

-

66

 

-

67

 

-

59

 

-

71

 

-

55

 

-

56

 

-

73

 

-

70

 

1537

 

-

75

 

5647

 

-

105

 

-

116

 

Max. +

 

0,0012

 

0,0106

 

0,0057

 

0,0000

 

0,0000

 

0,0309

 

0,1167

 

0,0399

 

0,0381

 

0,1849

 

0,0147

 

0,3695

 

0,0695

 

0,0393

 

Lag +

 

-

3478

 

3682

 

-

5592

 

3668

 

3178

 

4341

 

3124

 

2837

 

689

 

-

1039

 

3467

 

-

848

 

-

3089

 

3

412

 

Max 

-

 

-

0,7604

 

-

0,2593

 

-

0,5557

 

-

0,5732

 

-

0,9275

 

-

0,5285

 

-

0,5999

 

-

0,4514

 

-

0,3007

 

-

0,0543

 

-

0,4685

 

0,0000

 

-

0,8239

 

-

0,7151

 

A4 
Lag 

-

 

-

81

 

-

69

 

-

68

 

-

62

 

-

73

 

-

61

 

-

59

 

-

73

 

-

74

 

1536

 

-

76

 

5647

 

-

107

 

-

107

 

Max. +

 

0,0007

 

0,0124

 

0,0057

 

0,0000

 

0,0000

 

0,0329

 

0,1267

 

0,043

9

 

0,0393

 

0,2199

 

0,0143

 

0,4072

 

0,0732

 

0,0405

 

Lag +

 

-

3478

 

3678

 

-

5589

 

3668

 

3158

 

4823

 

3129

 

2826

 

3370

 

-

959

 

3465

 

-

849

 

-

3082

 

3427

 

Max 

-

 

-

0,7990

 

-

0,3041

 

-

0,6015

 

-

0,6341

 

-

0,9513

 

-

0,5724

 

-

0,6475

 

-

0,4882

 

-

0,3255

 

-

0,0681

 

-

0,5191

 

0,0000

 

-

0,8432

 

-

0,7524

 

A5 
Lag 

-

 

-

84

 

-

93

 

-

71

 

-

70

 

-

81

 

-

63

 

-

63

 

-

77

 

-

80

 

1552

 

-

86

 

5647

 

-

91

 

-

93

 

Max. +

 

0,0016

 

0,0172

 

0,0060

 

0,0000

 

0,0000

 

0,0338

 

0,1420

 

0,0477

 

0,0380

 

0,2538

 

0,0142

 

0,4893

 

0,0724

 

0,0445

 

Lag +

 

-

3452

 

-

1662

 

-

5584

 

3668

 

3178

 

4822

 

3131

 

2823

 

3334

 

-

990

 

3432

 

-

589

 

-

3053

 

3455

 

Max 

-

 

-

0,

8586

 

-

0,3355

 

-

0,6429

 

-

0,6558

 

-

0,9652

 

-

0,6176

 

-

0,6803

 

-

0,5327

 

-

0,3323

 

-

0,0874

 

-

0,6059

 

0,0000

 

-

0,8586

 

-

0,7960

 

A6 
Lag 

-

 

-

89

 

-

92

 

-

78

 

-

72

 

-

71

 

-

73

 

-

67

 

-

91

 

-

79

 

1549

 

-

98

 

5647

 

-

92

 

-

107

 

Max. +

 

0,0039

 

0,0115

 

0,0001

 

-

0,0001

 

0,0000

 

0,0346

 

0,1508

 

0,0441

 

0,0367

 

0,3315

 

0,0036

 

0,6388

 

0,0761

 

0,0462

 

Lag +

 

-

3466

 

3655

 

5745

 

-

3668

 

3178

 

4805

 

3115

 

3116

 

3360

 

-

960

 

3452

 

-

552

 

-

3023

 

3459

 

Max 

-

 

-

0,9076

 

-

0,3786

 

-

0,7214

 

-

0,6829

 

-

0,9783

 

-

0,6681

 

-

0,7185

 

-

0,5837

 

-

0,3236

 

-

0,1095

 

-

0,6609

 

0,0001

 

-

0,8839

 

-

0,8273

 

A7 
Lag 

-

 

-

88

 

-

70

 

-

60

 

-

43

 

-

63

 

-

75

 

-

70

 

-

79

 

-

75

 

1519

 

-

100

 

5647

 

-

73

 

-

137

 

Max. +

 

0,0001

 

0,0174

 

0,0000

 

-

0,0002

 

0,0000

 

0,0299

 

0,0783

 

0,0568

 

0,0347

 

0,3716

 

0,0097

 

0,7072

 

0,0525

 

0,0398

 

Lag +

 

-

3559

 

3552

 

-

5756

 

3668

 

3178

 

-

5229

 

3117

 

3112

 

3320

 

-

879

 

3463

 

-

536

 

-

3023

 

3501

 

Max 

-

 

-

0,9229

 

-

0,5006

 

-

0,7800

 

-

0,7148

 

-

0,9862

 

-

0,7145

 

-

0,7610

 

-

0,6675

 

-

0,3087

 

-

0,1120

 

-

0,6673

 

0,0000

 

-

0,9003

 

-

0,8637

 

A8 
Lag 

-

 

-

84

 

-

115

 

-

62

 

0

 

-

56

 

-

761

 

-

67

 

-

46

 

-

87

 

1581

 

-

89

 

5647

 

-

40

 

-

155

 

Max. +

 

0,0000

 

0,0000

 

0,0000

 

-

0,0001

 

0,0000

 

0,0168

 

0,0211

 

0,0595

 

0,0956

 

0,3753

 

0,0116

 

0,79

11

 

0,0223

 

0,0438

 

Lag +

 

3602

 

3773

 

5756

 

-

3668

 

3178

 

-

5246

 

3108

 

2908

 

-

2158

 

-

957

 

3356

 

-

480

 

-

2995

 

3624

 

Max 

-

 

-

0,9754

 

-

0,6702

 

-

0,8843

 

-

0,7423

 

-

0,9937

 

-

0,8556

 

-

0,8622

 

-

0,7062

 

-

0,3144

 

-

0,1282

 

-

0,6765

 

0,0000

 

-

0,9574

 

-

0,8943

 

A9 
Lag 

-

 

-

54

 

490

 

0

 

25

 

-

1

 

278

 

-

24

 

139

 

12

90

 

1734

 

-

26

 

5647

 

131

 

-

215

 

Max. +

 

0,0000

 

0,0000

 

-

0,0001

 

-

0,0001

 

0,0000

 

0,0017

 

0,0000

 

0,0130

 

0,1574

 

0,3670

 

0,0000

 

0,8930

 

0,0009

 

0,0003

 

Lag +

 

3602

 

3796

 

-

5756

 

-

3668

 

3178

 

-

5367

 

3336

 

3032

 

-

1792

 

-

579

 

3692

 

-

431

 

-

3249

 

4045

 

Max 

-

 

-

0,9836

 

-

0,9984

 

-

0,9154

 

-

0,

8399

 

-

0,9986

 

-

0,9225

 

-

0,9933

 

-

0,8998

 

-

0,3977

 

-

0,0769

 

-

0,8133

 

0,0001

 

-

0,9822

 

-

0,9273

 

A10 
Lag 

-

 

-

95

 

0

 

0

 

0

 

0

 

-

67

 

0

 

115

 

1380

 

1292

 

-

216

 

5647

 

112

 

-

232
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Pode-se verificar pela tabela dos resultados que dentre os 14 eventos, 2 apresentaram 
valores não esperados. São os eventos 1_2000 e 3_2000. Nestes eventos, a correlação 
mostrou um resultado positivo, ao contrário do que é esperado para a correlação Bz x 
AE. Para calcular o valor médio dos coeficientes de correlação que foram obtidos em 
cada nível, estes eventos não foram incluídos no cálculo. A  TABELA 6.8 contém os 
mesmos resultados da tabela anterior, mas sem eventos com o comportamento 
inesperado e sem os valores do coeficiente de correlação e  lags positivos, que se 
mostraram insignificantes para estes eventos. 
TABELA 6.8 – Resultados da técnica de MRA entre aproximações. 
Evento 
Nível  Váriavel 
1_1998  2_1998  1_1999  2_1999  3_1999  4_1999  5_1999  6_1999  7_1999  2_2000  4_2000  1_2001 
Médias 
Max - 
-0,7069  -0,2161  -0,4949  -0,4962  -0,8762  -0,462  -0,5243  -0,394  -0,2616  -0,4217  -0,806  -0,6539 
-0,5262 
A0 
Lag - 
-80  -64  -66  -61  -67  -56  -55  -72  -71  -75  -106  -114 
-73,92 
Max - 
-0,7111  -0,2187  -0,5002  -0,5019  -0,8821  -0,4674  -0,5309  -0,3988  -0,2645  -0,4257  -0,8079  -0,6578 
-0,5306 
A1 
Lag - 
-80  -64  -66  -61  -66  -56  -55  -72  -70  -74  -105  -114 
-73,58 
Max - 
-0,7181  -0,2249  -0,5108  -0,5134  -0,8918  -0,4772  -0,5429  -0,4069  -0,2708  -0,4339  -0,8102  -0,6668 
-0,5390 
A2 
Lag - 
-80  -65  -67  -61  -66  -56  -58  -71  -71  -76  -105  -114 
-73,64 
Max - 
-0,7324  -0,2374  -0,5256  -0,5303  -0,9092  -0,4939  -0,5663  -0,4229  -0,2828  -0,4483  -0,8146  -0,6868 
-0,5542 
A3 
Lag - 
-80  -66  -67  -59  -71  -55  -56  -73  -70  -75  -105  -116 
-74,42 
Max - 
-0,7604  -0,2593  -0,5557  -0,5732  -0,9275  -0,5285  -0,5999  -0,4514  -0,3007  -0,4685  -0,8239  -0,7151 
-0,5803 
A4 
Lag - 
-81  -69  -68  -62  -73  -61  -59  -73  -74  -76  -107  -107 
-75,83 
Max - 
-0,799  -0,3041  -0,6015  -0,6341  -0,9513  -0,5724  -0,6475  -0,4882  -0,3255  -0,5191  -0,8432  -0,7524 
-0,6199 
A5 
Lag - 
-84  -93  -71  -70  -81  -63  -63  -77  -80  -86  -91  -93 
-79,33 
Max - 
-0,8586  -0,3355  -0,6429  -0,6558  -0,9652  -0,6176  -0,6803  -0,5327  -0,3323  -0,6059  -0,8586  -0,796 
-0,6568 
A6 
Lag - 
-89  -92  -78  -72  -71  -73  -67  -91  -79  -98  -92  -107 
-84,08 
Max - 
-0,9076  -0,3786  -0,7214  -0,6829  -0,9783  -0,6681  -0,7185  -0,5837  -0,3236  -0,6609  -0,8839  -0,8273 
-0,6946 
A7 
Lag - 
-88  -70  -60  -43  -63  -75  -70  -79  -75  -100  -73  -137 
-77,75 
Max - 
-0,9229  -0,5006  -0,78  -0,7148  -0,9862  -0,7145  -0,761  -0,6675  -0,3087  -0,6673  -0,9003  -0,8637 
-0,7323 
A8 
Lag - 
-84  -115  -62  0  -56  -761  -67  -46  -87  -89  -40  -155 
-130,17 
Max - 
-0,9754  -0,6702  -0,8843  -0,7423  -0,9937  -0,8556  -0,8622  -0,7062  -0,3144  -0,6765  -0,9574  -0,8943 
-0,7944 
A9 
Lag - 
-54  490  0  25  -1  278  -24  139  1290  -26  131  -215 
169,42 
Max - 
-0,9836  -0,9984  -0,9154  -0,8399  -0,9986  -0,9225  -0,9933  -0,8998  -0,3977  -0,8133  -0,9822  -0,9273 
-0,8893 
A10 
Lag - 
-95  0  0  0  0  -67  0  115  1380  -216  112  -232 
83,08 
  
Nesta tabela foi adicionada a coluna com a média dos coeficientes de correlação. É 
importante notar que, apesar de ter sido feita uma média do coeficiente de correlação, 
este valor é meramente ilustrativo, a fim de indicar, aproximadamente, os valores que 
estão sendo obtidos. No entanto, vale salientar que este valor, média do coeficiente de 
correlação, não tem nenhum significado físico. Estas médias mostram que os valores 
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obtidos do coeficiente de correlação em geral aumentam conforme se avança para níveis 
mais altos.  
Outro ponto muito importante que foi evidenciado por esta análise é em relação ao lag. 
Este  lag tem um significado físico muito importante, pois pode indicar o tempo de 
resposta da magnetosfera, e assim, o processo físico envolvido nos eventos HILDCAAs. 
É claro que neste lag ainda está incluído o tempo de viagem da parcela do vento solar 
desde o satélite ACE até a Terra. 
Se desconsiderarmos os dois eventos que apresentaram um comportamento anômalo da 
correlação, ev1_2000 e ev3_2000 tem-se que, para a reconstrução do nível A0, ou seja, 
com todas as periodicidades incluídas, o lag médio é de  -73,92 minutos, com uma 
correlação média de -0,5262. Para o nível A1, ou seja, somente períodos mais longos 
que 2 minutos, tem-se uma correlação de -0,5306 com um  lag de -73,58 minutos. Estes 
valores aumentam gradualmente até o nível A7, onde se tem quase 70% de correlação 
(correlação média de -0,6946) com um lag de -77,75 minutos. 
Os níveis A8, A9 e A10 apresentaram alguns casos de lag positivo ou muito próximo de 
zero. Para o nível A8, desconsiderando-se os eventos 2_1999 e 4_1999 (restam 10 
eventos) tem-se um  valor médio de correlação de  -0,73582 e um  lag médio de 80,1 
minutos. 
Tomando-se os valores de lag obtidos em cada nível por esta técnica de MRA e 
utilizando os valores calculados para o tempo de viagem do feixe rápido em cada evento 
(TABELA 5.4), pode-se estimar o tempo de resposta da magnetosfera para cada faixa 
de freqüência (períodos) obtida. O resultado desta análise está na TABELA 6.9. 
Por esta  TABELA 6.9 pode-se verificar pela última coluna, nos níveis de A0 até A7, 
que o tempo de resposta da magnetosfera obtido ficou entre 38,94 minutos e 49,44 
minutos. Para os níveis maiores, ocorreram alguns valores inesperados. Estes valores, 
que são lags positivos ou então muito pequenos (mais curtos que o tempo de viagem do 
ACE à frente da magnetosfera), foram marcados com um sombreamento em cinza mais 
escuro. Se estes valores forem removidos do cálculo do tempo de resposta médio de 
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cada nível, tem-se, para o nível A8, um tempo de resposta de 45,01 minutos. Para A9 e 
A10, os pontos restantes seriam poucos para que sua média tivesse algum significado 
estatístico. 
TABELA 6.9 – Cálculo dos tempos de resposta da magnetosfera para cada nível. 
Evento 
Nível 
Variável 
1_1998 
2_1998 
1_1999 
2_1999 
3_1999 
4_1999 
5_1999 
6_1999 
7_1999 
2_2000 
4_2000 
1_2001 
Médias 
Lag - 
-80,00  -64,00  -66,00  -61,00  -67,00  -56,00  -55,00  -72,00  -71,00  -75,00  -106,00  -114,00 
-73,92 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A0 
T Magnetosf. 
35,33  32,41  31,30  31,86  29,16  20,22  20,95  36,39  40,17  40,63  71,80  81,04 
39,27 
Lag - 
-80,00  -64,00  -66,00  -61,00  -66,00  -56,00  -55,00  -72,00  -70,00  -74,00  -105,00  -114,00 
-73,58 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A1 
T Magnetosf. 
35,33  32,41  31,30  31,86  28,16  20,22  20,95  36,39  39,17  39,63  70,80  81,04 
38,94 
Lag - 
-80,00  -65,00  -67,00  -61,00  -66,00  -56,00  -58,00  -71,00  -71,00  -76,00  -105,00  -114,00 
-73,64 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A2 
T Magnetosf. 
35,33  33,41  32,30  31,86  28,16  20,22  23,95  35,39  40,17  41,63  70,80  81,04 
39,52 
Lag - 
-80,00  -66,00  -67,00  -59,00  -71,00  -55,00  -56,00  -73,00  -70,00  -75,00  -105,00  -116,00 
-74,42 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A3 
T Magnetosf. 
35,33  34,41  32,30  29,86  33,16  19,22  21,95  37,39  39,17  40,63  70,80  83,04 
39,77 
Lag - 
-81,00  -69,00  -68,00  -62,00  -73,00  -61,00  -59,00  -73,00  -74,00  -76,00  -107,00  -107,00 
-75,83 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A4 
T Magnetosf. 
36,33  37,41  33,30  32,86  35,16  25,22  24,95  37,39  43,17  41,63  72,80  74,04 
41,19 
Lag - 
-84,00  -93,00  -71,00  -70,00  -81,00  -63,00  -63,00  -77,00  -80,00  -86,00  -91,00  -93,00 
-79,33 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A5 
T Magnetosf. 
39,33  61,41  36,30  40,86  43,16  27,22  28,95  41,39  49,17  51,63  56,80  60,04 
44,69 
Lag - 
-89,00  -92,00  -78,00  -72,00  -71,00  -73,00  -67,00  -91,00  -79,00  -98,00  -92,00  -107,00 
-84,08 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A6 
T Magnetosf. 
44,33  60,41  43,30  42,86  33,16  37,22  32,95  55,39  48,17  63,63  57,80  74,04 
49,44 
Lag - 
-88,00  -70,00  -60,00  -43,00  -63,00  -75,00  -70,00  -79,00  -75,00  -100,00  -73,00  -137,00 
-77,75 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A7 
T Magnetosf. 
43,33  38,41  25,30  13,86  25,16  39,22  35,95  43,39  44,17  65,63  38,80  104,04 
43,11 
Lag - 
-84,00  -115,00  -62,00  0,00  -56,00  -761,00  -67,00  -46,00  -87,00  -89,00  -40,00  -155,00 
-130,17 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A8 
T Magnetosf. 
39,33  83,41  27,30  -29,14  18,16  725,22  32,95  10,39  56,17  54,63  5,80  122,04 
95,52 
Lag - 
-54,00  490,00  0,00  25,00  -1,00  278,00  -24,00  139,00  1290,00  -26,00  131,00  -215,00 
169,42 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A9 
T Magnetosf. 
9,33  -521,59  -34,70  -54,14  -36,84  -313,78  -10,05  -174,61  -1320,83  -8,37  -165,20  182,04 
-204,06 
Lag - 
-95,00  0,00  0,00  0,00  0,00  -67,00  0,00  115,00  1380,00  -216,00  112,00  -232,00 
83,08 
T ACE-Terra 
44,67  31,59  34,70  29,14  37,84  35,78  34,05  35,61  30,83  34,37  34,20  32,96 
34,65 
A10 
T Magnetosf. 
50,33  -31,59  -34,70  -29,14  -37,84  31,22  -34,05  -150,61  -1410,83  181,63  -146,20  199,04 
-117,73 
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Conclusões do método: 
 - Foi desenvolvia uma nova técnica para análise de correlação entre o campo 
magnético do meio interplanetário e o índice geomagnético auroral AE; 
 - Foram obtidos muito bons resultados mesmo em eventos que antes não tinham 
correlação clara; 
 - Ótimos resultados na determinação do lag, que era altamente variável nas técnicas 
anteriores e que permitiu identificar com clareza o tempo de resposta da 
magnetosfera aos eventos HILDCAAs; 
 - Dois dos eventos tiveram novamente um comportamento estranho, como já havia 
sido observado através da técnica clássica de correlação cruzada. É interessante 
que o mesmo comportamento é observado em todos os níveis da reconstrução. 
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CAPÍTULO 7   
 

ANÁLISE DE EVENTOS HILDCAAS ATRAVÉS DE IMAGEADORES 
7.1  Análise de Imagens Aurorais 
Após a análise de vários eventos HILDCAAs e de terem sido aplicadas as mais 
diferentes ferramentas de análise de dados nos períodos selecionados, ainda restavam 
várias perguntas não respondidas sobre os HILDCAAs: quais os seus efeitos na 
ionosfera ? Quais são as suas manifestações ópticas? Como se dá a intensificação dos 
eletrojatos? São os HILDCAAs uma forma de subtempestades contínua? 
As respostas a todas estas perguntas só poderiam ser formuladas a partir de imagens de 
satélite sobre a região polar. Para isso, foi utilizado o instrumento UVI (Ultraviolet 
Imager) a bordo do satélite POLAR (Torr, 1995). No entanto, por estes dados serem de 
uso restrito, foi utilizado o Programa de Doutorado com Estágio no Exterior (PDEE) da 
Capes que possibilitou ao doutorando um estágio de um ano no Laboratório de 
Propulsão a Jato da NASA (Jet Propulsion Laboratory  – JPL/NASA). Durante este 
estágio, o orientador no exterior foi o Dr. Bruce Tsurutani, um dos Co-I do instrumento 
utilizado. 
As imagens geradas pelo satélite POLAR têm um campo de visão variável, que depende 
da sua distância em relação à Terra, uma vez que este satélite tem uma órbita altamente 
elíptica. Um exemplo das imagens obtidas pode ser visto na FIGURA 7.1. 
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FIGURA 7.1 – Exemplo de imagem obtida pelo instrumento UVI (Ultraviolet Imager) a 
bordo do satélite POLAR. 
Nestas figuras em falsa cor tem-se, do lado esquerdo, a posição original da imagem, a 
qual foi sobreposta a imagem do globo terrestre, a fim de dar um melhor efeito de 
localização. A linha azul, que nesta figura se encontra no lado de baixo da imagem, 
indica a longitude da linha Terra-Sol. A intensidade de emissão de partículas é indicada 
pela cor de cada pixel, que segue a escala de cores indicada no centro da figura. Esta 
escala logarítmica varia de 3 a 600 fótons.cm
-2
.s
-1
. 
O lado direito da figura é a imagem corrigida matematicamente  para a posição do 
observador sobre o pólo. Estas são as imagens que foram mais extensivamente usadas 
na análise dos eventos HILDCAAs desta tese. 
Na parte de baixo da figura estão alguns gráficos operacionais e dados informativos da 
condição do instrumento. Destas informações, as mais importantes são o filtro utilizado 
e o gráfico que indica a posição do satélite, principalmente em relação à altura 
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geocêntrica. Em geral, as imagens foram consideradas de boa qualidade para este estudo 
somente quando obtidas a alturas geocêntricas de aproximadamente 8 raios terrestres ou 
mais. Se o satélite estiver a distâncias menores, as imagens terão um campo de visão 
muito reduzido, ou apresentam efeitos geométricos. 
Por orientação do Dr. George Parks, PI do instrumento UVI, atualmente trabalhando na 
Universidade da Califórnia em Berkeley, foram utilizadas somente imagens obtidas com 
o filtro LBHL, de mais longo comprimento de onda (160-180 nm), por apresentar 
menos contaminação e menos efeito de dayglow comparado com o outro filtro, LBHS. 
7.1.1  Filmes 
As imagens coletadas através do instrumento UVI a bordo do satélite POLAR, foram de 
vital importância para o entendimento dos fenômenos HILDCAAs. A observação destes 
eventos baseada somente nos índices de atividade geomagnética não permitiam observar 
a sua correta duração, a sua forma ou a sua distribuição.  
O primeiro passo desta etapa foi obter as imagens para os períodos desejados. Devido 
ao tamanho e a quantidade de imagens, este processo foi muito demorado. No total, 
foram analisadas mais de 400.000 imagens!  
Diversas rotinas computacionais foram desenvolvidas para automatizar o processamento 
de tão elevado número de imagens. Primeiro, as imagens foram separadas conforme o 
modo de operação do instrumento. Para a análise quantitativa, somente as imagens do 
modo LBHL foram utilizadas. 
Com estas imagens, com cadência de aproximadamente 1 imagem a cada 3 minutos, 
foram gerados filmes, que mostravam a evolução temporal das auroras durante os 
eventos HILDCAAs. Ao todo foram gerados 56 filmes, que correspondem a filmes 
diários durante os quais há ocorrência de HILDCAAs.  
Pela análise destes filmes (que infelizmente não puderam ser mostrados na parte escrita 
desta tese) foram observadas as formas aurorais ocorrendo durante os eventos 
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HILDCAAs. A primeira observação mostrou que, ao contrário do que seria esperado 
pelos elevados valores do índice AE, não existem grandes e intensas formas aurorais 
como as que ocorrem durante tempestades geomagnéticas, ou seja, apesar do índice AE 
apresentar valores tão elevados quanto durante uma tempestade geomagnética, as 
imagens aurorais mostram uma completa ausência de grandes intensificações. 
Durante a ocorrência de HILDCAAs observam-se algumas vezes formas de ondas se 
propagando do setor da meia noite na direção do amanhecer, indicativo de fenômeno 
convectivo. Algumas vezes estas ondas foram observadas se deslocando também do 
setor da meia-noite em direção ao lado do entardecer.  
Outra característica visível é a ocorrência de subtempestades durante os HILDCAAs. 
Em geral, estas subtempestades ocorrem nos setores pré-meia-noite ou pós-meia-noite. 
As subtempestades são identificadas nas imagens do POLAR seguindo a descrição 
clássica formulada por Akasofu (1964). Em geral, as subtempestades aparecem como 
uma região que sofre uma súbita intensificação, geralmente indo até o vermelho na 
escala de cores das imagens. Esta região intensificada então se expande tanto na direção 
do pólo quanto na direção do equador, ao mesmo tempo em que se expande 
latitudinalmente. Após atingir a máxima expansão, a intensidade de emissão de 
partículas na região começa a diminuir gradativamente, até desaparecer por completo. 
No entanto, todos estes fenômenos acontecem em uma escala de tempo que, em geral, é 
menor que uma hora.  
7.2  HILDCAAs x Subtempestades 
Desde a primeira observação dos HILDCAAs por Tsurutani e Gonzalez em 1987, havia 
ainda uma questão entre os próprios autores e a comunidade científica da área sobre a 
relação entre HILDCAAs e subtempestades. Muitos chegavam mesmo a supor que os 
HILDCAAs fossem uma espécie de subtempestade contínua. A fim de verificar 
definitivamente se estes dois fenômenos eram na realidade um único, porém com uma 
diferente escala temporal, foi feito um estudo que já se encontra publicado no Journal of 
Atmospheric and Solar Terrestrial Physics (Janeiro de 2004).  O título deste artigo é 
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“Are High-Intensity Long-Duration Continuous AE Activity (HILDCAA) Events 
Substorm Expansion Events?”  (São os Eventos de Alta Intensidade, Longa Duração e 
Atividade Contínua do AE (HILDCAAs) eventos de expansão de subtempestades ?; 
Tsurutani et al., 2004) . 
Para este trabalho, foi desenvolvida uma rotina que plota todas as imagens do POLAR 
em um determinado período em forma de um painel seqüencial. Isto permite mostrar, 
parcialmente, o que geralmente é observado nos filmes. Esta rotina foi utilizada para 
plotar dois períodos de imagens do POLAR: um em 1997 e outro em 1998. Estes dois 
eventos, mostrados nas  FIGURA  7.2 e  FIGURA  7.4 permitiram fazer a análise da 
relação entre HILDCAAs e subtempestades.  
A FIGURA 7.2 mostra a seqüência de imagens tomadas entre 14:47 e 19:25 UT do dia 
12 de Janeiro de 1997. Este período de imagens ocorre durante um evento HILDCAA. 
Por estas imagens, foram identificadas seis fases de expansão de subtempestades. As 
horas de início e fim de cada fase de expansão estão marcadas na TABELA 7.1. 
Para o mesmo intervalo de tempo das imagens da  FIGURA  7.2, foi construído um 
gráfico com dados dos índices AE, AU e AL. Este gráfico está na FIGURA 7.3. Além 
dos índices geomagnéticos polares, foram marcados nos painéis com a forma de uma 
área sombreada (acinzentada) os períodos de fases de expansão de subtempestades. 
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FIGURA 7.2 – Painel com imagens do POLAR/UVI para o dia 12 de janeiro de 1997. 
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TABELA 7.1 – Hora de Início e Fim de cada subtempestade visível na FIGURA 7.2. 
12 de Janeiro de 1997 
No. do Evento  Início da Subtempestade (UT)  Fim da Subtempestade (UT) 
1  15:21  15:33 
2  15:46  16:04 
3  16:41  16:53 
4  17:02  17:24 
5  17:41  18:08 
6  18:45  19:10 
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FIGURA 7.3 – Índices Geomagnéticos AE, AU e AL para o dia 12 de janeiro de 1997 
das 13:20 UT até 20:20 UT. 
Pode-se ver nesta figura que não existe uma relação de correspondência direta entre os 
picos do AE e a ocorrência de subtempestades. Em alguns dos casos, temos uma 
subtempestade ocorrendo com um pico simultâneo do AE. Outras vezes temos picos do 
AE sem que nenhuma subtempestade se desenvolva, e outras vezes ainda temos 
ocorrência de subtempestades sem nenhum pico de atividade do AE. 
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Outro evento foi escolhido, desta vez em 1998, para verificar se o mesmo 
comportamento se repetia. A  FIGURA  7.4 mostra o painel de imagens do satélite 
POLAR tomadas no intervalo entre 12:33 e 15:01 UT do dia 11 de Março de 1998. 
Durante este intervalo, duas fases de expansão de subtempestades podem ser 
observadas. A primeira ocorrendo entre ~13:00 e ~13:13 UT, e uma segunda fase 
ocorrendo entre ~13:20 até ~13:43 UT. 
 
FIGURA 7.4 - Imagens do satélite POLAR/UVI para o dia 11 de Março de 1998. 
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Novamente foi elaborado um gráfico em forma de painel contendo os índices 
geomagnéticos polares (FIGURA 7.5) e a eles foram sobrepostas marcas indicando o 
período de duração das subtempestades.  
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FIGURA 7.5 – Índices geomagnéticos AE, AU e AL para o dia 11 de março de 1998 
das 12:00 até 15:00 UT. 
Novamente pode ser observado pela FIGURA  7.5 que os picos no AE não estão 
diretamente relacionados à ocorrência de subtempestades. Para o primeiro intervalo de 
subtempestade, a atividade do AE é baixa ou moderada, entre 300 e 400 nT. No entanto, 
mesmo com um baixo valor do índice AE, uma subtempestade está se desenvolvendo. 
No segundo intervalo de subtempestade marcado, já temos uma atividade bem mais 
elevada no índice AE, com valores em torno de 700 nT. Este segundo intervalo de 
subtempestade está bem correlacionado com o aumento no índice AE, embora possa ser 
observada uma defasagem temporal, sendo que a atividade do AE se iniciou e diminuiu 
aproximadamente 10 minutos antes do início e final da subtempestade. 
No entanto, o valor do AE observado durante esta subtempestade não foi o mais elevado 
para o período. Aproximadamente 10 minutos depois do final da subtempestade, temos 
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um aumento do AE para mais de 800 nT. Um segundo pico de aproximadamente 600 
nT ocorre 20 minutos depois. No entanto, em nenhum destes picos de atividade do AE 
ocorrem subtempestades. 
Com isso, foi mostrado que os picos de atividade do AE, que caracterizam os eventos 
HILDCAAs, não são sempre relacionados à ocorrência de subtempestades, embora 
algumas subtempestades isoladas possam ocorrer durante os eventos HILDCAAs. 
7.3  Formas Aurorais Durante HILDCAAs 
Já foi observado que os eventos HILDCAAs, mesmo tendo valores elevados de AE 
como os observados durante tempestades geomagnéticas, não apresentam formas 
aurorais tão intensas quanto às observadas durante tempestades, e que os eventos 
HILDCAAs não são formas contínuas de subtempestades, restou ainda uma importante 
questão em aberto: Por onde estão entrando as partículas e a energia necessária para 
alimentar os eletrojatos aurorais e produzir valores tão elevados do índice AE ? 
Depois de assistir a todo o conjunto de filmes sucessivas vezes, foi observado um 
padrão de atividade auroral ocorrendo durante os HILDCAAs. Ao invés de termos uma 
emissão de grande intensidade concentrada no lado da noite da ionosfera da região 
auroral, foi verificada a existência de uma permanente e tênue aurora ocorrendo ao 
longo de toda a oval auroral, inclusive no lado diurno. 
Um painel com as imagens utilizadas para gerar um dos trechos de filmes pode ser vista 
na FIGURA 7.6. Nesta figura pode-se ver um intervalo de imagens iniciando às 04:18 
UT e acabando em 07:13 UT (quase 3 horas) do dia 26 de abril de 1998. Durante a 
primeira hora, quando a intensidade média da emissão em cada imagem ainda era 
reduzida, já é possível observar que existe uma quase contínua oval auroral ativada, 
principalmente no lado diurno. Ao contrário do esperado, existe um gap, e justamente 
no setor da noite. Na última hora do intervalo mostrado ocorreu uma intensificação do 
evento, que pode ser vista pelas cores médias das imagens, que gradualmente passaram 
do verde para o amarelo. Infelizmente não há uma boa cobertura do satélite para o lado 
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diurno, que ficou um pouco fora do campo de visão, mas mesmo assim é possível 
observar que existe uma forma auroral se fechando pelo lado diurno. Embora não 
ocorram grande intensificações, levando as cores até o vermelho, existe uma 
precipitação média bem distribuída e persistente por um longo intervalo. 
 
FIGURA 7.6 - Imagens do satélite POLAR/UVI para o dia 26 de Abril de 1998. 
Um outro intervalo de imagens do POLAR está mostrado na FIGURA 7.7. Para esta 
figura, o intervalo compreendido é de 13:45 até 16:13 UT do dia 23 de julho de 1998. 
Novamente é possível observar que ocorre um aumento na intensidade da aurora com o 
decorrer do evento. No entanto, mesmo com a baixa intensidade das primeiras imagens, 
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já é possível observar as auroras bem distribuídas em quase todas as horas locais (LT). 
Embora mostrem a ocorrência de uma fase expansiva de subtempestade a partir das 
15:11 UT, esta não é a característica mais marcante desta imagem. As formas aurorais 
deste evento foram se expandindo latitudinalmente de forma gradual, até que na última 
linha de imagens é possível ver as auroras cobrindo praticamente toda a calota polar.  
 
FIGURA  7.7  -  Imagens do satélite POLAR/UVI para o dia 23 de Julho de 1998. A 
escala de cores desta imagem é a mesma usada na FIGURA 7.6. 
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Há ainda um outro intervalo de imagens disponível mostrando as formas aurorais. Este 
intervalo, ocorrido durante o dia 25 de julho de 1998 entre as 07:50 e 08:30 UT mostra 
com maiores detalhes a estrutura auroral formada durante este evento HILDCAA. 
 
FIGURA 7.8 - Imagens do satélite POLAR/UVI para o dia 25 de Julho de 1998. 
Pode-se ver na FIGURA 7.8 que a aurora é mais intensa no lado diurno, apresentando 
gaps no setor to entardecer e das primeiras horas da madrugada (LT). Existe uma 
10 100 
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possível fase de expansão de subtempestade mostrada nas imagens entre 08:02 e 08:09 
UT, localizada em ~18 LT.  
Estas características aurorais são comuns e visíveis em outros eventos HILDCAAs 
analisados.  Assim, concluiu-se que a característica mais marcante das auroras 
durante os eventos HILDCAAs são auroras tênues e bem distribuídas ao longo de 
toda a oval auroral e algumas vezes cobrindo  inclusive toda a calota polar. 
Também foi observado que as subtempestades ocorrendo durante os eventos 
HILDCAAs em geral não apresentam intensidades elevadas. Isso pode ser um 
indicativo de que a energia que está sendo depositada ao longo de toda a oval auroral 
esteja deixando de alimentar o processo clássico de geração de subtempestades, através 
da carga e descarga de energia acumulada na cauda magnetosférica, ou seja, existe a 
possibilidade de ocorrência de dois processos distintos e concorrentes de injeção de 
energia na ionosfera auroral.  
Estes resultados apresentados nesta seção foram apresentados na 7ª Conferência 
Internacional sobre Subtempestades (ICS-7  International Conference on Substorms), 
realizada na Finlândia em Abril de 2004. A esta conferência seguiu-se a publicação de 
um artigo no livro de proceedings intitulado “Intense Continuous Auroral Activity 
Related to High Speed Streams with Interplanetary Alfvén Wave Trains” (Guarnieri et 
al., 2004).  
Infelizmente a escala de cores adotada para estas imagens do POLAR/UVI privilegia os 
eventos de maior intensidade, sendo que os eventos de médias intensidades aurorais, 
como os HILDCAAs, ficam localizados numa faixa de escala de cores onde elas são 
muito próximas e difíceis de distinguir uma da outra. Principalmente em relação aos 
níveis de amarelo, existem três tons muito próximos, sendo que, quando impressos, 
parecem ser exatamente os mesmos. Isto pode causar alguma confusão para alguém não 
muito familiarizado com este tipo de imagens, podendo inclusive duvidar das 
intensidades observadas principalmente no lado diurno, onde os tons podem ser ainda 
mais confusos devido à pequena contaminação com dayglow. 
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Para mostrar que realmente existe uma aurora se fechando no lado diurno, foi 
desenvolvida uma rotina computacional para alterar as cores das imagens. Um exemplo 
do resultado obtido está mostrado na seqüência de figuras a seguir. Foi tomada uma 
imagem ocorrendo durante um evento HILDCAA. Neste caso, a  FIGURA  7.9 
corresponde a uma imagem tomada no dia 24 de julho de 1998 as 09:36:19 UT. Pode-se 
ver nesta imagem que a aurora no lado diurno está bastante “camuflada” pelo dayglow, 
que infelizmente atingiu níveis de intensidade mostrados em amarelo, a mesma cor 
aparente da aurora causada pelo evento HILDCAA. 
 
FIGURA 7.9 - Imagen original do satélite POLAR/UVI para o dia 24 de Julho de 1998. 
A partir desta imagem mostrada na FIGURA 7.9, tomou-se somente a região da imagem 
de interesse a ser analisada. A região selecionada está mostrada na FIGURA 7.10 (a). 
Como, infelizmente, não se dispõe de imagens sem a grade a elas sobreposta, foi 
necessário aplicar uma rotina desenvolvida durante o período de estágio no JPL para 
remover as linhas de grade, fazendo uma interpolação bidimensional dos pixels da 
imagem. O resultado pode ser visto na FIGURA 7.10 (b). 
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(a) 
 
(b) 
FIGURA 7.10 – Recorte da imagem mostrando somente a região de interesse (a) e a 
imagem com as linhas de grade removidas (b). 
Com a imagem já limpa, foi efetuada uma seqüência de simples operações matemáticas 
em cada  pixel da imagem. Primeiro, foi subtraído de cada pixel o valor médio da 
imagem, a fim de diminuir o “ruído”. Em seguida cada pixel teve o seu valor de 
intensidade multiplicado por 4. Esta multiplicação tem o efeito de aumentar o 
espaçamento entre as cores. O resultado pode ser visto na FIGURA 7.11. 
 
FIGURA  7.11  – Imagem resultado do reescalonamento de cores, evidenciando a 
presença de auroras no lado diurno. 
O mesmo procedimento não foi aplicado sobre a escala de cores e, portanto, perdeu-se a 
informação de intensidade. No entanto, o objetivo deste procedimento foi somente 
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deixar evidente a forma auroral no lado diurno, que agora está bem destacada dos 
valores de fundo. 
7.4  Geração de Espectros das Imagens do POLAR/UVI 
Até o momento, foram apresentados somente resultados qualitativos das análises de 
imagens do POLAR/UVI durante eventos HILDCAAs. Nesta seção será descrito o 
método desenvolvido para realizar uma análise quantitativa dos eventos.  
A metodologia adotada nesta etapa foi a de selecionar um quadrante da imagem e 
realizar a integração dos seus pontos em cada cor, sendo que as cores correspondem à 
taxa de emissão de partículas. Assim, foi possível obter a área relativa de emissão de 
cada densidade observada na imagem. Realizando a integração, pode-se obter uma 
medida relativa da quantidade total de emissão neste quadrante. 
A escolha de somente um quadrante para se fazer a integração das imagens se deve a 
dois motivos: primeiro, esta etapa foi desenvolvida antes de se observar as formas 
aurorais de HILDCAAs distribuídas ao longo de toda a oval auroral. No momento em 
que o método foi desenvolvido, imaginava-se que toda a atividade fosse concentrada, 
principalmente, no setor próximo à meia-noite local. O segundo motivo foi de ordem 
técnica, uma vez que durante todo o período analisado (1998-2001) o instrumento 
POLAR estava em uma órbita que não fornecia imagens totais da região polar. Portanto, 
foi necessário eleger uma região e procurar períodos com cobertura de imagens sobre 
aquela região específica. No entanto, a rotina computacional desenvolvida para análise 
das imagens pode ser facilmente configurada para processar outras regiões da imagem, 
desde que haja, no futuro, uma cobertura de imagens favorável ou uma outra região de 
interesse. 
Para demonstrar as etapas do método desenvolvido, foi utilizada uma imagem tomada 
no dia 27 de janeiro de 2000, as 18:45 UT. Esta imagem pode ser vista na FIGURA 
7.12. 
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FIGURA 7.12 – Imagem do satélite POLAR/UVI para o dia 27 de Janeiro de 2000. 
A partir da imagem original, são feitos sucessivos cortes a fim de selecionar a região de 
interesse para a análise. No caso, a região de interesse é delimitada por ±45° a partir da 
meia noite local. Latitudinalmente, a região de interesse vai de 50° até 80°. A integração 
não foi realizada até o pólo (90°) por três motivos: primeiro, em geral, essa região entre 
80° e 90° tem pouca atividade de precipitação de partículas, e apresenta o mesmo 
comportamento para qualquer tipo de evento. Segundo, porque a redução da área 
analisada permite a seleção de um número maior de imagens, e em outras regiões de 
maior interesse do que a região exatamente sobre o pólo. E por fim, o terceiro motivo é 
que em alguns períodos do ano, devido à inclinação do eixo da Terra em relação ao 
plano da eclíptica, esta região entre 80º e 90º apresenta alguma contaminação por 
dayglow, que seria incluída na estatística e difícil de ser separada do efeito real de 
precipitação de partículas.  
Determinada a região de interesse, é então aplicada uma espécie de máscara, ou seja, os 
pixels fora da região de interesse são substituídos por outros com uma cor que não 
consta na tabela de cores da imagem. Neste caso, foi utilizado o azul. A FIGURA 7.13 
mostra os passos sucessivos da aplicação da máscara. 
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FIGURA 7.13 – Seqüência dos passos de seleção do quadrante de interesse e aplicação 
da máscara. 
Para aplicação da máscara foi utilizado um conjunto simples de equações matemáticas 
que descrevem as fronteiras de interesse na imagem. Todo este procedimento foi 
bastante automatizado, de forma que se houver interesse em processar imagens de 
diferentes regiões, basta entrar as latitudes de início e fim e as horas locais de interesse, 
entre as quais se deseja analisar a imagem. A única dificuldade no processamento destas 
imagens é o tempo de CPU. Ao todo, neste etapa do estudo, foram utilizadas 
aproximadamente 12000 (doze mil) imagens, o que demanda um tempo considerável 
para aplicação de todos estes passos a cada uma delas separadamente. 
 Com a imagem já selecionada, foi aplicada uma rotina já comentada anteriormente, que 
foi desenvolvida para remoção das linhas de grade da imagem. A FIGURA 7.14 mostra 
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a comparação entre a imagem selecionada (a) e a mesma imagem com as linhas de 
grade removidas (b). 
 
(a) 
 
(b) 
FIGURA 7.14 – Região selecionada da imagem com grade (a) e a mesma região após a 
eliminação da grade (b). 
A etapa seguinte, de contagem de pixels, é feita sobre a imagem selecionada e com a 
grade removida, como a mostrada na  FIGURA  7.14 (b). Além da contagem, foi 
desenvolvida uma rotina gráfica para geração do gráfico em forma de barras na cor 
correspondente. Um exemplo de resultado da contagem de pixels em cada cor para cada 
imagem pode ser visto na FIGURA 7.15. 
Nesta figura, que é uma forma de espectro, temos no eixo horizontal o número da cor, 
que é o mesmo utilizado na imagem original, e no eixo vertical, para este espectro 
percentual, o percentual correspondente da cor em relação ao número total de pixels 
válidos (que é o número total de  pixels da imagem menos o número de pixels da 
máscara). 
Esta análise nos fornece um espectro para cada imagem analisada. Tomando um 
conjunto de espectros para um evento, pode-se gerar um filme que mostra a evolução 
temporal da variação da intensidade de emissão ao longo do evento. 
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FIGURA  7.15  – Exemplo de espectro de cores obtido para uma região da imagem 
durante um evento HILDCAA. 
Outra análise que foi realizada é a geração de espectros médios por evento, ou melhor, 
por subevento. Um subevento é um período contínuo de cobertura de imagens durante 
um evento HILDCAA. Dentro do mesmo evento, ou mesmo de um dia, podemos ter 
vários subeventos, que correspondem a períodos contínuos quando o satélite tem uma 
posição e distância favorável para fornecer imagens do quadrante de interesse. Além do 
espectro médio, pode-se ter a integração de todos os espectros por subevento. 
No entanto, estes espectros nos fornecem simplesmente um número de pixels em cada 
cor. Falta ainda a ligação entre a cor e a taxa real de emissão, em fótons.cm
-2
.s
-1
. 
Infelizmente, não foi possível ter acesso ao código original de geração de cores nas 
imagens do POLAR e tampouco conseguir informações concretas sobre o procedimento 
adotado para escolha das cores. A solução encontrada foi gerar matematicamente os 
valores da escala de cores. 
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O procedimento adotado é descrito a seguir, baseado em uma escala de cores obtida de 
qualquer uma das imagens, como a mostrada na FIGURA 7.16. 
FIGURA 7.16 – Escala de cores utilizada nas imagens do satélite POLAR, instrumento 
UVI. 
Observando-se a escala de cores da FIGURA 7.16, verifica-se que existe uma variação 
linear de cores com a graduação dada em uma escala logarítmica de taxa de emissão. 
Esta escala logarítmica varia de 3 a 600 fótons.cm
-2
.s
-1
, enquanto que a escala de cores 
varia de 0 a 24. 
Foi buscada uma equação da forma y=a.e
b.x
, que pode ser facilmente ajustada para se 
obter a seguinte expressão: 
y=3.e
(0.2207.x)
 (7.1) 
onde  y é o valor da taxa de emissão de partículas e  x é o número da cor desejado. 
Portanto, utilizando-se o valor médio para cada intervalo linear da escala de cores, tem-
se a seguinte tabela de equivalência: 
TABELA 7.2 – Equivalência entre as cores das imagens do POLAR/UVI e a taxa de 
emissão. 
Nº  Cor  x  y  Nº  Cor  x  y 
0  Branco  0,5  3,35  12  Bege  12,5  47,37 
1  Cinza Claro  1,5  4,17  13  Bege Escuro  13,5  59,08 
2  Cinza Escuro  2,5  5,20  14  Laranja Claro  14,5  73,67 
3  Azul Claro  3,5  6,49  15  Laranja  5,5  91,87 
4  Azul Escuro  4,5  8,10  16  Laranja Escuro  16,5  114,57 
5  Verde Oliva  5,5  10,10  17  Vermelho  17,5  142,87 
6  Verde Oliva Claro
 

6,5  12,59  18  Vermelho Escuro  18,5  178,16 
7  Verde Escuro  7,5  15,71  19  Roxo Claro  19,5  222,18 
8  Verde  8,5  19,59  20  Roxo  20,5  277,06 
9  Verde Claro  9,5  24,43  21  Roxo Escuro  21,5  345,51 
10  Amarelo Verde  10,5  30,46  22  Marrom  22,5  430,86 
11  Amarelo  11,5  37,99  23  Preto  23,5  537,29 
10 100 
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Utilizando os espectros calculados para cada imagem com boa cobertura na região de 
interesse e a tabela de equivalência de cores e taxa de emissão, foi possível fazer uma 
quantificação dos eventos HILDCAAs a partir das imagens de um setor do lado 
noturno. Ao todo, foram analisados 10600 espectros (1 para cada imagem com boa 
cobertura).  
Antes de iniciar a descrição dos resultados, deseja-se salientar uma diferença que será 
adotada agora na denominação dos eventos. Enquanto que ao longo de todo o trabalho 
foi adotada a denominação com o número do evento seguida do ano (por exemplo, 
1_1998 ou 2_2000), nesta seção esta denominação continuará, e ainda serão 
adicionados o dia de ocorrência dentro do evento. No entanto, as imagens não são 
contínuas dentro do evento, ou seja, a cobertura sobre a região de interesse não é sempre 
a mesma. Portanto, foram selecionados ainda trechos com duração de algumas poucas 
horas em que se tem imagens completas sobre a região desejada. A cada um destes 
trechos chamou-se subeventos. Para alguns dias ou eventos, pode ser que não haja 
nenhum subevento selecionado, como ocorre com o evento 4_1999, quando devido à 
órbita do satélite não houve intervalo contínuo de imagens sobre a região de interesse. 
Em outros casos, podem haver 1 ou 2 subeventos para cada dia. 
Foram utilizados dois métodos para determinar a emissão relativa. O primeiro é um 
método mais simples, onde é primeiro calculada uma taxa média por subevento e então 
multiplicada pelo tempo de duração da cobertura de imagens. No segundo método, foi 
feita uma espécie de integração entre cada imagem, sendo aplicadas taxas diferenciadas 
em cada intervalo de tempo. Diz-se “emissão relativa” e não simplesmente “emissão” 
(real) porque não se dispõe da relação entre a dimensão de cada pixel da imagem e a 
área equivalente em cm
2
 observada pelo instrumento. Como esta relação é a mesma para 
todas as imagens, isto não se constitui um problema em si. Basta considerar esta medida 
como sendo dada em pixels/cm
2
. 
Os dois métodos adotados para análise da emissão relativa serão descritos a seguir e 
também serão mostrados seus resultados. 
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MÉTODO 1 
Por este método, foi gerado um espectro para cada imagem dentro de cada subevento. 
Para cada subevento, foi obtida uma taxa média de emissão. Com esta taxa média em 
fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
, foi feita a multiplicação pela duração em segundos de cada 
subevento, obtendo-se assim a emissão relativa em fótons.pixels.cm
-2
, sendo que 
“pixel.cm
-2
” é o termo que relaciona o tamanho do pixel à área real da imagem. O 
resultado deste processo pode ser visto na TABELA 7.3. 
TABELA 7.3 – Cálculo da emissão em cada subevento utilizando o Método 1. 
Evento 
Dia 
do 
Ano 
Sub 
evento 
Taxa de Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
.s
-1
) 
Duração do 
Subevento 
(s) 
Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
) 
1_1998  114  1  88387,04  5704  5,0416E+08 
1_1998  115  1  108461,58  6624  7,1845E+08 
1_1998  116  1  108489,18  10488  1,1378E+09 
1_1998  116  2  126949,40  8832  1,1212E+09 
1_1998  117  1  107012,36  8483  9,0779E+08 
           
2_1998  203  1  155609,76  4784  7,4444E+08 
2_1998  204  1  100705,77  4196  4,2256E+08 
2_1998  204  2  225493,84  8832  1,9916E+09 
2_1998  204  3  150667,13  11224  1,6911E+09 
2_1998  205  1  95585,25  3680  3,5175E+08 
2_1998  205  2  114517,94  7157  8,1960E+08 
2_1998  205  3  178057,75  2411  4,2930E+08 
2_1998  206  1  77457,88  7323  5,6722E+08 
2_1998  206  2  101948,44  2429  2,4763E+08 
           
1_1999  119  1  109729,93  9568  1,0499E+09 
1_1999  120  1  68380,87  5814  3,9757E+08 
           
2_1999  230  1  104257,55  4416  4,6040E+08 
2_1999  230  2  115573,42  11298  1,3057E+09 
2_1999  230  3  110752,36  13358  1,4794E+09 
2_1999  231  1  124348,45  3938  4,8968E+08 
2_1999  231  2  148619,16  2723  4,0469E+08 
2_1999  232  1  121501,49  6072  7,3776E+08 
           
3_1999  243  1  126380,85  5060  6,3949E+08 
3_1999  244  1  118986,07  7213  8,5825E+08 
3_1999  244  2  124304,21  3864  4,8031E+08 
           
5_1999  298  1  144301,64  14590  2,1054E+09 
continua
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TABELA  7.3 – Cálculo da emissão em  cada subevento utilizando o Método 1  – 
Conclusão 
Evento 
Dia 
do 
Ano 
Sub 
evento 
Taxa de Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
.s
-1
) 
Duração do 
Subevento 
(s) 
Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
) 
6_1999  312  1  127861,80  12034  1,5387E+09 
6_1999  312  2  94662,36  4894  4,6328E+08 
6_1999  313  1  144356,80  8721  1,2589E+09 
6_1999  313  2  171465,89  5225  8,9591E+08 
6_1999  314  1  68493,32  12254  8,3932E+08 
           
7_1999  337  1  80857,32  1472  1,1902E+08 
7_1999  338  1  66997,75  21822  1,4620E+09 
7_1999  338  2  74280,93  24546  1,8233E+09 
7_1999  339  1  83098,87  3422  2,8436E+08 
7_1999  339  2  90764,34  14867  1,3494E+09 
1_2000  27   1  131250,05  5907  7,7529E+08 
1_2000  28   1  83051,27  6955  5,7762E+08 
1_2000  29   1  132917,48  9421  1,2522E+09 
1_2000  30   1  54016,48  23460  1,2672E+09 
1_2000  30   2  87420,46  18658  1,6311E+09 
           
2_2000  36   1  143490,47  19983  2,8674E+09 
2_2000  37   1  87747,29  4416  3,8749E+08 
2_2000  38   1  62259,61  12144  7,5608E+08 
2_2000  39   1  65516,01  16781  1,0994E+09 
           
3_2000  55   1  93736,00  15088  1,4143E+09 
3_2000  56    1  61220,52  7011  4,2922E+08 
3_2000  57   1  69965,36  23294  1,6298E+09 
3_2000  57   2  68404,94  18216  1,2461E+09 
3_2000  58   1  92963,26  1766  1,6417E+08 
3_2000  58   2  60486,40  16560  1,0017E+09 
           
4_2000  146  1  207392,32  11224  2,3278E+09 
           
1_2001  132  1  220874,23  3441  7,6003E+08 
 
Dentre todos os subeventos obtidos para todos os eventos analisados, tem-se que a 
menor emissão (ocorrida no evento 7_1999, dia 337, subevento 1) foi de 1,1902x10
8
 
fótons.pixel.cm
-2
. A maior emissão foi de 2,8674x10
9
 fótons.pixel.cm
-2
 (ocorrida no 
evento 2_2000, dia 36, subevento 1). Portanto, a variação máxima de emissão dentre 
todos os eventos e subeventos é de no máximo uma ordem de magnitude. 
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No entanto, os valores obtidos por este método podem estar superestimados ou 
subestimados. Por calcular uma taxa média para todas as imagens e espectros do 
intervalo durante a ocorrência de HILDCAAs, a ocorrência de subtempestades isoladas 
aumentará o valor médio desta taxa, e este valor será aplicado ao subevento inteiro, 
resultando em falsos valores para mais. Por outro lado, um intervalo com muito pouca 
atividade auroral poderá produzir um espectro médio com menor amplitude, e assim 
subestimar o valor total da emissão. Portanto, foi adotado um segundo método que visa 
corrigir estas distorções. Este método será exposto a seguir. 
MÉTODO 2 
A fim de tentar corrigir as distorções apresentadas pela aplicação do Método 1, foi 
desenvolvido um procedimento um pouco mais trabalhoso, porém muito mais próximo 
da realidade. Neste método, em cada  imagem é calculada, a partir do seu espectro, a 
taxa temporal de emissão. Em seguida, realizamos a integração no tempo até a próxima 
imagem, quando então uma nova taxa é calculada e aplicada a integração até a imagem 
seguinte. Desta forma, estamos supondo  que a taxa se mantenha constante ou varie 
muito pouco dentro do intervalo de tempo entre as imagens, o que não está longe da 
realidade, tendo em vista a cadência das imagens entre 3 e 6 minutos. O resultado 
obtido por esta nova metodologia pode ser visto na TABELA 7.4. 
Como pode ser visto pelos resultados deste método, a emissão ficou entre 1,1859x10
8
 
fótons.pixel.cm
-2
 (evento 7_1999, dia 337, subevento 1) e 2,8895x10
9
 fótons.pixel.cm
-2
 
(evento 2_2000, dia 36, subevento 1). Pode-se verificar que os valores de emissão 
relativa ficaram próximos aos valores obtidos utilizando-se o Método 1. 
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TABELA 7.4 – Cálculo da Precipitação em eventos HILDCAAs utilizando o Método 2. 
Evento
 

Dia do 
Ano 
Sub 
evento 
Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
) 
Evento
 

Dia do 
Ano 
Sub 
evento 
Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
) 
1_1998
 

114  1  5,0530E+08  6_1999
 

312  1  1,5388E+09 
1_1998
 

115  1  7,1318E+08  6_1999
 

312  2  4,6326E+08 
1_1998
 

116  1  1,1292E+09  6_1999
 

313  1  1,2653E+09 
1_1998
 

116  2  1,1252E+09  6_1999
 

313  2  8,9573E+08 
1_1998
 

117  1  9,1479E+08  6_1999
 

314  1  8,3971E+08 
               
2_1998
 

203  1  7,7858E+08  7_1999
 

337  1  1,1859E+08 
2_1998
 

204  1  4,3402E+08  7_1999
 

338  1  1,4642E+09 
2_1998
 

204  2  2,0237E+09  7_1999
 

338  2  1,8207E+09 
2_1998
 

204  3  1,7199E+09  7_1999
 

339  1  2,8438E+08 
2_1998
 

205  1  3,5762E+08  7_1999
 

339  2  1,3494E+09 
2_1998
 

205  2  8,3574E+08         
2_1998
 

205  3  4,4071E+08  1_2000
 

27  1  7,8554E+08 
2_1998
 

206  1  5,6632E+08  1_2000
 

28  1  5,7854E+08 
2_1998
 

206  2  2,4743E+08  1_2000
 

29  1  1,2522E+09 
        1_2000
 

30  1  1,4992E+09 
1_1999
 

119  1  1,0660E+09  1_2000
 

30  2  1,6340E+09 
1_1999
 

120  1  3,9689E+08         
        2_2000
 

36  1  2,8895E+09 
2_1999
 

230  1  4,6016E+08  2_2000
 

37  1  3,8418E+08 
2_1999
 

230  2  1,2774E+09  2_2000
 

38  1  7,5490E+08 
2_1999
 

230  3  1,4775E+09  2_2000
 

39  1  1,0934E+09 
2_1999
 

231  1  4,9046E+08         
2_1999
 

231  2  4,0353E+08  3_2000
 

55  1  1,4181E+09 
2_1999
 

232  1  7,3811E+08  3_2000
 

56  1  4,3174E+08 
        3_2000
 

57  1  1,6264E+09 
3_1999
 

243  1  6,3962E+08  3_2000
 

57  2  1,2464E+09 
3_1999
 

244  1  8,5666E+08  3_2000
 

58  1  1,6491E+08 
3_1999
 

244  2  4,8091E+08  3_2000
 

58  2  1,0144E+09 
               
5_1999
 

298  1  2,1480E+09  4_2000
 

146  1  2,3220E+09 
               
        1_2001
 

132  1  7,5325E+08 
 
É importante observar que estes valores obtidos são valores de emissão tomados em 
relação a subeventos com diferentes durações. O subevento com maior emissão é o 5º 
mais longo subevento. O subevento com a menor emissão é justamente o mais curto em 
duração. Portanto, a fim de poder achar uma medida que nos permita fazer uma 
comparação entre os eventos independentemente da sua duração, foi tomada a emissão 
calculada e dividida pelo tempo de duração do subevento, obtendo novamente a taxa 
temporal média de emissão para cada subevento, em um processo inverso ao que era 




[image: alt] 
 
190

feito no Método 1. Esta taxa deve ser muito mais realista do que aquela obtida pelo 
Método 1 mostrada na TABELA 7.3. Os resultados do cálculo da taxa pelo Método 2 
podem ser vistos na TABELA 7.5. 
TABELA 7.5 – Cálculo da Taxa de Emissão em eventos HILDCAAs pelo Método 2. 
Evento 
Dia do 
Ano 
Sub 
evento 
Duração
 

(s) 
Taxa  Evento
 

Dia do 
Ano 
Sub 
evento 
Duração 
(s) 
Taxa 
1_1998  114  1  5704  88586,96
 

6_1999
 

312  1  12034  127871,03
 

1_1998  115  1  6624  107666,06
 

6_1999
 

312  2  4894  94658,77
 

1_1998  116  1  10488  107665,90
 

6_1999
 

313  1  8721  145086,57
 

1_1998  116  2  8832  127400,36
 

6_1999
 

313  2  5225  171431,58
 

1_1998  117  1  8483  107838,03
 

6_1999
 

314  1  12254  68525,38
 

                   
2_1998  203  1  4784  162746,66
 

7_1999
 

337  1  1472  80563,86
 

2_1998  204  1  4196  103436,61
 

7_1999
 

338  1  21822  67097,42
 

2_1998  204  2  8832  229132,70
 

7_1999
 

338  2  24546  74175,02
 

2_1998  204  3  11224  153234,14
 

7_1999
 

339  1  3422  83103,45
 

2_1998  205  1  3680  97179,35
 

7_1999
 

339  2  14867  90764,78
 

2_1998  205  2  7157  116772,39
 

         
2_1998  205  3  2411  182791,37
 

1_2000
 

27  1  5907  132984,59
 

2_1998  206  1  7323  77334,43
 

1_2000
 

28  1  6955  83183,32
 

2_1998  206  2  2429  101864,97
 

1_2000
 

29  1  9421  132915,83
 

          1_2000
 

30  1  23460  63904,52
 

1_1999  119  1  9568  111413,04
 

1_2000
 

30  2  18658  87576,37
 

1_1999  120  1  5814  68264,53
 

         
          2_2000
 

36  1  19983  144597,91
 

2_1999  230  1  4416  104202,90
 

2_2000
 

37  1  4416  86997,28
 

2_1999  230  2  11298  113064,26
 

2_2000
 

38  1  12144  62162,38
 

2_1999  230  3  13358  110607,88
 

2_2000
 

39  1  16781  65157,02
 

2_1999  231  1  3938  124545,45
 

         
2_1999  231  2  2723  148193,17
 

3_2000
 

55  1  15088  93988,60
 

2_1999  232  1  6072  121559,62
 

3_2000
 

56  1  7011  61580,37
 

          3_2000
 

57  1  23294  69820,55
 

3_1999  243  1  5060  126407,11
 

3_2000
 

57  2  18216  68423,36
 

3_1999  244  1  7213  118766,12
 

3_2000
 

58  1  1766  93380,52
 

3_1999  244  2  3864  124459,11
 

3_2000
 

58  2  16560  61256,04
 

                   
5_1999  298  1  14590  147224,13
 

4_2000
 

146  1  11224  206878,12
 

                   
          1_2001
 

132  1  3441  218904,39
 

 
As taxas de emissão durante eventos HILDCAAs são bastante variáveis, indo de 
61256,04 fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
 (evento 3_2000, dia 58, subevento 2) até 229132,70 
fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
 (evento 2_1998, dia 204, subevento 2). 
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No entanto, simplesmente citar os valores máximos e mínimos não nos dá uma idéia da 
distribuição dos valores dentro desta faixa. A melhor maneira de mostrar isto é através 
de um histograma, como o da FIGURA 7.17. 
0 40000 80000 120000 160000 200000 240000
0
2
4
6
8
10
12
 
Número de Eventos
Taxa de Precipitação (fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
)
 
FIGURA 7.17 – Distribuição das taxas de emissão durante eventos HILDCAAs. 
Pode-se observar que para os eventos HILDCAAs as taxas de emissão são tipicamente 
maiores que 60000 fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
. Taxas maiores que 120000 fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
 
decaem rapidamente, e somente 4 subeventos possuem taxas maiores que 180000 
fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
. 
Para comparar o desempenho dos dois métodos adotados, foi feito um gráfico (FIGURA 
7.18) com as taxas de emissão no eixo vertical e no eixo horizontal foram plotados cada 
um dos subeventos. Um quadrado marca os valores obtidos pelo Método 1, e um círculo 
marca os valores obtidos pelo Método 2. 
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FIGURA 7.18 – Comparação entre as Taxas de Precipitação obtidas pelo Método 1 e 
pelo Método 2.  
Como pode ser visto pela figura, os valores ficaram muito próximos, quando não foram 
coincidentes. Isto mostra a boa concordância entre os dois métodos adotados. No 
entanto, físicamente o Método 2 é o mais adequado para este tipo de análise, 
principalmente tendo em vista que nas etapas seguintes serão analisadas outras classes 
de eventos geomagnéticos que não possuem o comportamento tão constante ao longo do 
tempo.  
7.4.1  Comparação dos HILDCAAs com Períodos Calmos ou Tempestades 
A obtenção dos valores de emissão relativa não nos dizem nada se não forem 
comparados com outros períodos em diferentes condições a fim de que se tenha uma 
referência. Para isso foram utilizados dois subeventos verificados como sendo de 
atividade geomagnética calma, porém com diferentes padrões de distribuição da 
emissão de background nas imagens do POLAR/UVI. O período chamado de “Quiet1” 
ocorreu no dia juliano 180 de 2001 (29 de junho de 2001) das 14:14 horas as 17:11 
horas (UT). O evento “Quiet2” ocorreu durante o dia juliano 232 de 2001 (20 de agosto 
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de 2001), das 05:30 horas às 12:06 horas (UT). Os resultados destes dois eventos podem 
ser vistos na TABELA 7.6. 
TABELA 7.6 – Cálculo da Taxa de Emissão para períodos geomagneticamente calmos. 
Evento  Dia do Ano  Subevento 
Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
) 
Duração 
(s) 
Taxa 
(fótons.pixels.cm
-2
.s
-1
) 
Quiet1  180  1  1,0546E+09  10635  99158,85 
Quiet2  232  1  9,0002E+08  23755  37887,55 
 
O procedimento adotado para a integração temporal destes dois períodos foi baseado no 
Método 2, descrito na seção anterior, ou seja, cálculo da taxa de emissão de cada 
imagem e integração temporal até a imagem seguinte, e assim por diante. É claro que 
para  períodos calmos a diferença entre os Métodos 1 e 2 não causará efeitos 
significativos, dada a baixa variabilidade temporal. No entanto, como analisaremos 
períodos com diferentes atividades geomagnéticas, o Método 2 foi adotado como 
padrão. 
Devido à diferença de duração dos eventos, a comparação com a taxa de emissão é mais 
eficiente do que a comparação da emissão relativa. Para o período calmo foram obtidos 
valores de 99158,85 e 37887,55 fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
. O menor deles está claramente 
fora da faixa de taxas para HILDCAAs, durante os quais são observadas taxas de 
emissão maiores que 60000 fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
. O maior valor já se encontra dentro da 
região dos HILDCAAs, porém de emissão não tão elevada. 
Entretanto, a comparação mais importante ainda está por vir: quão intensos são os 
HILDCAAs comparados com tempestades? Para esclarecer esta questão, foram 
escolhidos dois eventos de tempestades bastante intensas. A tempestade chamada de 
“storm1” ocorreu do dia 22 de setembro de 1999 até o dia 25 de setembro de 1999, 
incluindo a sua fase de recuperação. A tempestade “storm2” ocorreu do dia 15 de julho 
de 2000 até o dia 19 de julho de 2000. Este evento se tornou conhecido como a 
tempestade do dia da Bastilha. 
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A  TABELA  7.7 mostra os resultados obtidos utilizando o Método 2 para calcular a 
emissão para períodos de tempestades. 
TABELA 7.7 – Cálculo da Taxa de Emissão para períodos de tempestades. 
Evento
 

Dia do Ano  Subevento 
Precipitação 
(fótons.pixels.cm
-2
) 
Duração 
(s) 
Taxa 
(fótons.pixels.cm
-2
.s
-1
) 
storm1  265  1  1,6827E+09  4619  364299,63 
storm1  266  1  2,0170E+09  13800  146159,42 
storm1  266  2  9,4984E+08  18714  50755,58 
storm1  267  1  7,4888E+08  14941  50122,48 
storm1  268  1  1,0508E+09  16799  62551,34 
storm1  268  2  1,1569E+08  1675  69068,66 
storm2  197  1  2,0740E+10  26017  797171,08 
storm2  198  1  4,7206E+09  25834  182728,19 
storm2  199  1  1,0591E+09  18069  58614,20 
storm2  200  1  4,5831E+08  6367  71982,10 
storm2  200  2  2,5892E+09  17591  147188,90 
storm2  201  1  1,6145E+09  15971  101089,47 
 
Por esta tabela verifica-se o perfil típico das tempestades, onde ocorre um aumento 
significativo da emissão no primeiro dia (fase principal) e então os valores decaem 
gradativamente para valores de emissão próximos aos valores de períodos calmos, a 
menos que algum outro tipo de atividade ocorra em seguida.  
Para a tempestade “storm1”, o valor de pico da taxa de emissão foi de 364299,63 
fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
 ocorrida no primeiro dia, valor maior que o máximo obtido em 
qualquer subevento HILDCAAs. Isto mostra o quão intensa é a emissão durante a fase 
principal de uma tempestade. 
Para a tempestade “storm2”, têm-se valores ainda mais elevados do que para o evento 
“storm1”, tendo sido obtida uma taxa de emissão de 797171,08 fótons.pixel.cm
-2
.s
-1
 no 
primeiro dia. 
Resta ainda observar dois aspectos importantes que não são avaliados por este método 
quanto à tempestades. O primeiro é que os subeventos tomados principalmente no 
primeiro dia, quando ocorre a fase principal da tempestade, podem estar amostrando 
períodos que não correspondem ao pico da tempestade e, portanto, os valores das 
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tempestades podem estar subestimados. O segundo aspecto a ser lembrado é que 
somente uma área limitada da região da meia-noite local é que está sendo considerada 
para a análise das imagens. Porém os filmes gerados a partir das imagens do 
POLAR/UVI mostram as tempestades ocorrendo em vastas regiões, que não estão sendo 
cobertas por este método de análise. 
Portanto, o método desenvolvido possibilitou determinar taxas de emissão bem como a 
emissão relativa durante eventos HILDCAAs, períodos calmos e ocorrência de 
tempestades, embora com certas limitações. Foi observado que em geral os HILDCAAs 
apresentam taxas de emissão maiores do que os períodos calmos. No  entanto, estes 
valores ainda estão bem abaixo dos valores observados durante a fase principal de 
tempestades. 
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CAPÍTULO 8   
 

OUTROS RESULTADOS 
Neste capítulo serão inseridos alguns resultados adicionais que foram obtidos durante a 
elaboração desta tese de doutorado. Embora estes resultados não façam parte do 
objetivo principal da tese, eles são muito importantes e podem fornecer algumas 
indicações sobre os processos físicos  atuando durante a ocorrência dos HILDCAAs 
além de verificar a viabilidade de um índice adicional para a identificação dos eventos. 
8.1  Estudo do Índice Kp 
Por sugestão de várias pessoas e curiosidade do autor, foi feita uma rápida análise para 
verificar a viabilidade do uso do índice Kp como indicador de HILDCAAs, da mesma 
forma que atualmente é feito com o índice AE.  
Obter um método alternativo de identificação dos eventos HILDCAAs é muito 
importante, pois até o momento, o índice AE é o único indicador usado para este fim (e 
no qual foi baseada a definição do fenômeno). No entanto, o índice AE tem apresentado 
uma grande demora em sua fase de processamento, fazendo com que se passem anos até 
que a sua forma final (e muitas vezes até uma forma provisória) seja disponibilizada. 
Até o presente (2005) temos dados disponíveis do AE somente até o final do ano de 
2001, o que representa um atraso considerável para o estudo deste tipo de evento e um 
grande empecilho para qualquer estudo em tempo real. 
O índice Kp, apesar de sua baixa resolução temporal, de apenas 3 horas, pode servir 
como um indicador destes fenômenos. A longa duração dos eventos HILDCAAs faz 
com que a baixa resolução temporal do Kp não seja um grande problema para o seu uso. 
Dois exemplos de gráficos do  índice Kp durante a ocorrência de eventos HILDCAAs 
estão na FIGURA 8.1 para o evento 4_1999 e na FIGURA 8.2 para o evento 6_1999. 
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FIGURA 8.1 - Índice Kp para o evento HILDCAA 4_1999. 
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FIGURA 8.2 - Índice Kp para o evento HILDCAA 6_1999. 
Na FIGURA  8.1 está marcado com linhas tracejadas grossas o período relativo ao 
evento HILDCAA 4_1999. Pouco antes do período demarcado com as linhas, existe um 
aumento no índice Kp. Este aumento corresponde à ocorrência de uma tempestade 
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moderada (Dst entre -50 e -100 nT) antes do HILDCAA. Este evento 4_1999 acaba 
durante o dia juliano 287. No entanto, o final do evento é simplesmente o ponto em que 
um dos rígidos critérios de HILDCAAs foi rompido. Porém atividade auroral com a 
mesma intensidade pode ser observada durando mais alguns dias. Uma linha tracejada 
fina foi adicionada no lado direito do gráfico  indicando o instante em que cessou a 
atividade do índice AE. Esta linha está posicionada exatamente onde o índice Kp 
apresenta uma queda aos seus valores de base.  
Na FIGURA 8.2 novamente as linhas tracejadas grossas delimitam o evento HILDCAA 
que segue estritamente a definição, embora exista atividade até o instante que foi 
marcado com a linha tracejada. Antes do evento ocorre uma fraca tempestade (Dst > -50 
nT), que corresponde ao aumento do índice Kp antes do início do evento HILDCAA. Os 
aumentos do índice Kp depois do HILDCAA correspondem a uma nova tempestade se 
desenvolvendo. 
Os resultados exemplificados nas figuras anteriores mostram que o índice Kp aumenta 
de ~1 para mais de ~4 durante o período de ocorrência de HILDCAAs, mantendo o seu 
valor elevado ao longo de todo o evento. Esta elevação moderada do índice Kp por um 
período prolongado de tempo, de vários dias, pode ser usada no futuro para a 
identificação dos eventos HILDCAAs como uma opção ao uso do índice AE.  
O índice Kp é um índice de média latitude e que por isso pode evitar vários problemas 
intrínsecos do índice AE, sendo o principal deles o de subestimar as correntes do 
eletrojato auroral em períodos muito perturbados quando os eletrojatos se deslocam 
mais na direção do equador, fora da região onde o AE é monitorado. 
8.2  Partículas e Ondas Durante HILDCAAs 
Para alguns dos eventos HILDCAAs que foram analisados, alguns pesquisadores 
disponibilizaram dados de diferentes satélites e instrumentos a fim de se observar as 
características dos eventos HILDCAAs em suas medidas. Esta cooperação iniciou-se 
durante uma reunião realizada em Henningsvaer, Noruega, de 19 a 25 de junho de 2002. 
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Com todos estes dados isolados, fornecidos por diferentes pesquisadores, foram 
preparados painéis para cada evento analisado, contendo os seguintes gráficos: elétrons 
na faixa de energia de 40-400 KeV (medidas feitas pelo satélite POLAR, 
disponibilizadas pelo Dr. Manuel Grande, do Imperial College, em Londres), amplitude 
da componente H de ondas ULF Pc-5 de 1-10 mHz na magnetosfera, medidas pela 
estação de magnetômetro SOR (L=6.7) da rede de magnetômetros IMAGE (Lühr et al., 
1998). Os demais gráficos foram construídos com dados do meio interplanetário obtidos 
pelo satélite ACE ou índices geomagnéticos. São eles, em seqüência: o campo 
magnético do meio interplanetário em sua componente z, a pressão dinâmica do vento 
solar e os índices AE e Dst. Cada gráfico compreende um período de 10 dias. 
Dois dos eventos são os mesmos já analisados neste trabalho. Um dos eventos é novo, e 
embora não siga exatamente os critérios para um evento ser considerado HILDCAA, 
sua forma e características físicas são as mesmas. A FIGURA 8.3 mostra o painel para o 
evento ocorrendo de 27 de agosto a 1º de setembro de 1998.  
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FIGURA 8.3 – Painel com dados de elétrons, ondas, dados do meio interplanetário e 
índices geomagnéticos para um evento HILDCAA ocorrendo de 27 de 
Agosto a 01 de Setembro de 1998. 
 
Por esta figura, pode-se observar que antes da ocorrência do evento, no gráfico dos 
elétrons na faixa de 40-400 KeV (1º painel), havia uma distribuição dos elétrons desde 
L=2 até L=14. Entre L=4 e L=6 era observada um aumento na contagem de elétrons da 
ordem de 10
7
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. Entre L=6 e L=8, prevaleciam valores entre 10
5
 e 
10
6
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. Acima de L=8, até L=14, a distribuição média atingia valores 
entre 10
4
 e 10
5
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. Esta distribuição muda abruptamente a partir da 
ocorrência de uma tempestade no dia 27 de agosto. No entanto, mesmo depois da fase 
principal, a distribuição de elétrons não retorna aos seus valores pré-tempestade. Na 
região de L=2 até L=6, ocorre uma forte intensificação, com valores atingindo o topo da 
escala de cores (vermelho), correspondendo a valores de aproximadamente 10
8
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contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. No entanto, em regiões de L>8, ocorreu uma rarefação da 
densidade de elétrons, sendo que estes caíram para valores entre 10
3
 e 10
4
 
contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. A partir do dia 1º de setembro de 1998, esta rarefação em L>8 
fica ainda mais acentuada, com valores não maiores que 10
3
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. Este 
gráfico mostra uma característica que se assemelha a um fenômeno de compressão, 
onde os elétrons que estavam distribuídos por uma grande região de L=2 até L=14 
foram comprimidos para uma região menor, mais próximo à Terra, deixando uma 
rarefação em maiores distâncias. 
Para ondas Pc-5, neste caso, observa-se um grande pico durante a ocorrência da 
tempestade. No entanto, a amplitude decai lentamente, de forma que durante o evento 
HILDCAA tenhamos amplitudes da ordem de 5x10
5
. 
Comportamentos semelhantes a estes podem ser vistos na FIGURA 8.4, para o evento 
de 22 a 25 de julho de 1998. Este evento corresponde a um dos eventos HILDCAAs já 
estudado anteriormente, o evento 2_1998.  
Neste evento, não se observa uma tão grande rarefação em L>8. No entanto, novamente 
está claro o aumento da densidade de elétrons entre L=4 e L=6, atingindo valores entre 
10
7
 e 10
8
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. 
Novamente se observa a presença de pulsações Pc-5 durante a ocorrência do evento 
HILDCAA, com amplitudes atingindo um pico de quase 25x10
5
 no dia 23 de julho e 
então decaindo, mas não chegando a desaparecer por completo. 
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FIGURA 8.4 – Painel com dados de elétrons, ondas, dados do meio interplanetário e 
índices geomagnéticos para um evento HILDCAA ocorrendo de 22 a 
25 de Julho de 1998 (ev 2_1998). 
 
O terceiro evento analisado ocorreu de 24 a 27 de abril de 1998 e corresponde ao evento 
1_1998 já analisado anteriormente. O painel para este evento está na FIGURA 8.5. No 
primeiro gráfico deste painel fica clara a característica já observada no primeiro destes 
eventos, onde ocorre um aumento na contagem de elétrons em distâncias mais próximas 
à Terra, atingindo valores entre 10
7
 e 10
8
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
 em L entre 4 e 6. 
Novamente se observa a rarefação em L>8, onde os valores de contagem caem para a 
faixa de 10
3
 a 10
4
 contagens.cm
-2
.s
-1
.sr
-1
. 
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FIGURA 8.5 – Painel com dados de elétrons, ondas, dados do meio interplanetário e 
índices geomagnéticos para um evento HILDCAA ocorrendo de 24 a 
27 de Abril de 1998 (ev 1_1998). 
 
As pulsações Pc-5 mostram um aumento de amplitude para aproximadamente 8x10
5 
durante o dia 24 de abril, quando ocorre uma tempestade moderada. Nos dias que se 
seguem, as pulsações mantêm amplitudes em torno de 2,5x10
5
. 
Portanto, pela análise destes três eventos, observou-se que existe um conteúdo de 
pulsações Pc-5 presente durante os eventos HILDCAAs, embora as amplitudes não 
sejam tão intensas quanto às observadas durante a fase principal de tempestades 
geomagnéticas. A principal característica visível nestas imagens foi o comportamento 
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de elétrons na faixa de energias de 40-400 KeV, que apresentam um aumento de 
densidade em regiões mais próximas à Terra, em regiões correspondendo a L entre 4 e 
6. Em dois dos eventos, este aumento de densidade em regiões mais próximas à Terra 
foi acompanhado de uma rarefação em maiores distâncias (L entre 8 e 14), indicando 
um possível processo físico pelo qual as partículas são arrastadas de maiores distâncias 
para órbitas mais próximas à Terra. 
Estes elétrons na faixa de energias de 40-400 KeV, que são também conhecidos por 
killer elétrons, são em geral observados somente durante a fase principal e início da fase 
de recuperação de tempestades (curtos intervalos de tempo). No entanto, durante 
HILDCAAs, pode-se observar a grande ocorrência dos killer elétrons em órbitas entre 
L=4 e L=6 por vários dias, ou mesmo mais de uma semana. Justamente estes elétrons 
são conhecidos pelos seus efeitos danosos a equipamentos eletrônicos e sensores 
instalados em satélites (por isso a sua denominação de “elétrons assassinos”). Assim, 
satélites em órbitas de altas latitudes durante a ocorrência de HILDCAAs têm muito 
mais chances de que seus componentes atinjam a sua dose máxima e sejam danificados. 
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CAPÍTULO 9   
 

SUMÁRIO DAS OBSERVAÇÕES 
Neste capítulo serão feitas algumas discussões e um sumário de todas as observações já 
relatadas nos capítulos de resultados (Capítulos 4, 5, 6, 7 e 8). Este sumário nos 
permitirá construir um cenário sobre as condições e características dos eventos 
HILDCAAs.  
O número de eventos analisados foi bastante restrito pela aplicação dos critérios de 
identificação dos eventos HILDCAAs. A aplicação estrita dos critérios faz com que a 
identificação dos eventos não seja uniforme. Alguns dos eventos identificados por estes 
critérios eram eventos com atividade muito fraca, algumas vezes tendo poucos pontos 
atingindo pelo menos 1000 nT no índice AE. Por outro lado, vários eventos intensos 
não foram selecionados por não cumprirem algum dos outros critérios. Portanto, a 
identificação usando os critérios rígidos causa algumas distorções na identificação dos 
eventos que poderia ser muito mais realista com o relaxamento de pelo menos um dos 
critérios. O item que se mostrou mais restritivo foi o de não permitir quedas abaixo de 
200 nT por mais que duas horas. Muitos eventos bastante intensos deixaram de ser 
incluídos na lista de eventos HILDCAAs por não seguirem este critério. 
A duração dos eventos analisados foi de aproximadamente 2 dias e 8 horas a 4 dias. No 
entanto, a inspeção visual dos dados mostrou alguns eventos com mais de uma semana 
(algumas vezes quase chegando a duas semanas) de atividade contínua no AE. Estes 
eventos poderão ser analisados no futuro através de um novo processo de seleção de 
eventos não tão restritivo. 
Todos os eventos HILDCAAs analisados estavam associados a algum aumento da 
velocidade do vento solar no meio interplanetário. No entanto, estes aumentos de 
velocidade podem ser causados por diferentes estruturas solares e suas 
remanescentes/extensões no meio interplanetário. O uso do parâmetro Beta de plasma 
possibilitou verificar que a maior parte destas flutuações eram feixes rápidos 
corrotantes, estruturas que fluem de buracos coronais solares.  
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A presença de múltiplas flutuações de velocidade também é marcante (presente em 10 
dos 14 eventos, 71,42%), de forma que se pode supor que a sucessão e sobreposição 
destas estruturas  fazem com que estes eventos sejam tão intensos e prolongados. Em 
vários casos (11 de 14 eventos  – 78,57%) foram observados cruzamentos de setor 
alguns dias antes da ocorrência do evento HILDCAA. Uma possibilidade é de que as 
instabilidades presentes no cruzamento de setor aumentem a amplitude das flutuações 
alfvénicas do feixe rápido se propagando logo em seguida. 
A velocidade durante os eventos HILDCAAs não é tão alta, de forma que somente 3 dos 
14 eventos tiveram velocidades máximas maiores que 800 km/s. A velocidade máxima 
média de todos os eventos foi de aproximadamente 630 km/s. Isto faz com que, para a 
maior parte dos eventos, não seja observada uma grande compressão da magnetosfera. 
Nos casos em que a compressão foi significativa, que em geral se dá nos eventos de 
maior velocidade, ocorrem pequenas tempestades antes do evento HILDCAA.  
Quanto aos HILDCAAs em si, os valores médios de atividade do índice AE não são 
muito altos. Somente 8 dos 14 eventos tiveram valor médio maior que 400 nT. A 
FIGURA 9.1 mostra a distribuição dos valores médios de AE dos eventos analisados. 
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FIGURA  9.1 – Distribuição dos valores médios do índice AE para os 14 eventos 
HILDCAAs analisados. 
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Foi observado ainda que o valor médio e a forma do AE são bastante correlacionados à 
forma do Bz. A FIGURA 9.2 contém um diagrama ilustrando esta relação. Se o Bz tiver 
um comportamento simétrico em torno de 0 nT, com  picos de aproximadamente a 
mesma amplitude para norte ou para sul, o índice AE apresenta uma forma pulsada, com 
picos e quedas e valor médio relativamente baixo, como pode ser visto em (a). Se o Bz 
apresenta tendência para sul, o índice AE apresenta valor médio mais elevado com picos 
sobrepostos, como em (b). Portanto, as flutuações de curto período no Bz produzem as 
pulsações no AE, enquanto que as flutuações de longo período no Bz são responsáveis 
pela componente contínua do índice AE. Uma forma mais contínua de Bz e com menos 
flutuações alfvénicas produzirá uma forma menos intensa de AE, como em (c). 
 
(a) (b) (c) 
FIGURA 9.2 – Diagrama da relação entre a forma do Bz e a forma do índice AE. 
Como já foi observado que os aumentos de velocidade eram do tipo feixes corrotantes, 
foi buscada a região solar de onde tivessem emanado estes feixes. A identificação dos 
buracos coronais permitiu associar uma provável região de origem a quase todas as 
flutuações de velocidade observadas. Um detalhe importante é a posição no disco solar 
do buraco coronal causador do feixe rápido. A latitude do buraco coronal não é tão 
importante, uma vez que foram observados buracos desde o equador até latitudes 
próximas a 60º com geoefetividade na Terra. É claro que a geoefetividade das estruturas 
pode depender também da posição da Terra ao longo do ano em relação ao plano do 
equador solar, pois existe uma variação de ± 7º em latitude heliográfica, sendo os 
máximos em  06 de Março (-7º) e 08 de Setembro (+7º), enquanto menor latitude é 
alcançada em 05 de Janeiro e 07 de Julho (0º) (Kivelson e Russell, 1998). 
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Em relação à longitude, não se observou uma longitude Carrington preferencial. No 
entanto, observando os mapas diários, verificou-se que os buracos coronais alvos 
estavam localizados sempre do centro para o lado esquerdo do disco solar (o disco solar 
está evoluindo da esquerda para a direita). Isto não é esperado, pois as estruturas 
presentes nesta região ainda não passaram pela região que corresponde à linha Sol-
Terra. Isto sem levar em conta a deformação na espiral de Parker, pela qual seria de se 
imaginar que o lado direito seria a região mais provável dos buracos coronais de origem 
dos feixes rápidos. No entanto, a posição onde foram observados é quase constante, ou 
seja, a posição é sempre do centro para o lado esquerdo do disco solar. 
Para a identificação do buraco coronal de onde provavelmente se originou o feixe 
rápido que causou o evento HILDCAA, foi adotada a distância da Terra até o satélite 
ACE sem qualquer correção, pois para o grau de precisão desejado e possível, essa 
correção não é significativa. Para mostrar que a não aplicação de correção não afeta a 
identificação da região solar de origem, foi efetuado um cálculo simples: foi aplicada 
uma correção na distância Sol-ACE multiplicando esta por um fator de 1,3 (o que 
geralmente é feito para levar em conta a curvatura das linhas de campo para feixes 
lentos; quanto mais rápido o feixe, mais radial se torna a sua propagação). Tomando-se 
a velocidade máxima média observada dentre todos os eventos (~630 km/s), foi obtido 
um tempo de propagação de 3 dias, 12 horas e 53,31  minutos. Agora tomando o 
resultado do evento 3_1999 (TABELA  5.4) que possui praticamente a mesma 
velocidade, porém sem a correção da curvatura, o tempo de propagação obtido foi de 2 
dias, 17 horas e 1 minuto, o que resulta numa diferença de 19 horas e 52,31 minutos 
entre os dois métodos de cálculo. Tomando-se a taxa de rotação solar aproximada de 13º 
por dia, tem-se uma rotação de, no máximo, 10,76º para esta diferença de tempo 
calculada, o que ainda permitiria identificar a estrutura nos mapas, ainda mais aliado à 
comparação da polaridade. Porém ressalta-se novamente: a correção em geral é adotada 
para feixes lentos. No nosso caso, em que se tratam de feixes rápidos, esta correção se 
torna ainda menor, aproximando-se de uma distância puramente radial. 
Outro aspecto em relação à origem dos eventos HILDCAAs é a alfvenicidade dos feixes 
rápidos. Foram testados vários métodos e dados de diferentes instrumentos/satélites. 
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Esta técnica de análise já foi usada por Belcher e Davis (1971), porém estudando 
somente as componentes Bx e Vx, o mesmo procedimento adotado em outros estudos 
(Coleman, 1966; 1967; Barnes, 1979; Neugebauer et al., 1984). O método mais 
adequado foi o utilizado por Tsurutani et al., (1995b) aceitando a máxima correlação 
dentro de um lag de ±20 minutos. O uso do satélite IMP-8, mais próximo à Terra não é 
uma boa opção devido à sua órbita, que nem sempre se encontra no vento solar, e a 
ocorrência de longos e numerosos gaps. O melhor método foi o cálculo com dados do 
ACE, sendo a correlação calculada a cada intervalo de 4 horas. O fator mais marcante é 
de que a correlação entre a componente de campo magnético e velocidade do vento 
solar não é uniforme nas três componentes. A componente que apresentou a maior 
correlação foi a componente  x, seguida pela componente  z, e em último lugar a 
componente y, com os menores coeficientes de correlação. Para vários eventos ocorre 
uma inversão nos coeficientes de correlação entre as componentes y e z, ou seja, quando 
a correlação é baixa em uma componente, ela é elevada na outra, e os comportamentos 
se invertem ao longo da série. Os maiores resultados obtidos na componente x podem 
ser devido a esta ser a direção principal de propagação da onda de Alfvén. 
A análise da alfvenicidade do vento solar mostrou que 13 dos 14 eventos tiveram 
alfvenicidade elevada, a exemplo do que foi considerado por Tsurutani et al., 1990a. 
Fora o evento que teve baixa alfvenicidade (1_1998), foram observados 8 eventos com 
as três componentes com mais de 0,60 de correlação e outros 5 eventos com mais de 
0,60 de correlação em duas das três componentes. Destes 5 eventos, 4 tiveram valores 
acima de 0,50 na componente que não atingiu 0,60. Estes resultados estão de acordo 
com as observações feitas por Tsurutani e Gonzalez (1987) e Gonzalez, Clua de 
Gonzalez e Tsurutani (1995), que relacionaram a ocorrência destes eventos a intervalos 
de ondas de Alfvén contínuos, de longa duração e alta intensidade, que foram chamados 
de LAIAWTs (Large Amplitude Interplanetary Alfvén Wave Trains). No entanto, no 
trabalho de Tsurutani e Gonzalez (1987) é comentado que os HILDCAAs e a presença 
de ondas de Alfvén no meio interplanetário iniciam e acabam quase ao mesmo tempo. 
No nosso estudo, em geral elas se iniciam junto, mas os HILDCAAs selecionados 
acabam antes. A atividade auroral continua ainda por vários dias em alguns dos casos, 
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mas a rigidez dos critérios de HILDCAAs não nos permitiu selecionar estes intervalos 
seguintes. 
A fim de tentar verificar a relação entre o Bz e ao AE, foi utilizada a análise de 
correlação cruzada. Além de fornecer o grau de correlação, esta análise ainda fornece o 
lag. Este lag tem um significado físico muito importante, pois pode ser um indicativo 
dos processos físicos envolvidos. Utilizando-se as séries inteiras de dados, os resultados 
foram bastante variáveis tanto para a correlação quanto para o lag, e tanto os dados do 
ACE quanto os dados do IMP-8 não se mostraram adequados para esta forma de 
análise, pois provavelmente as diferentes freqüências (e principalmente as altas 
freqüências) envolvidas prejudiquem a correlação. Na análise de multi-resolução 
(MRA) foi observado que as altas freqüências (em geral em períodos de no máximo 8 
minutos) possuíam muito baixas correlações. Portanto, se o sinal for filtrado, como o 
que foi feito pelo método de MRA, obtém-se valores elevados de correlação e com um 
lag muito mais constante em quase todos os níveis. 
As análises por Multitaper e Power Spectrum no sentido de identificar periodicidades 
características tanto em AE quanto na componente Bz durante eventos HILDCAAs não 
apresentaram nenhuma periodicidade típica para este tipo de evento. Pode-se dizer que 
as flutuações alfvénicas observadas durante HILDCAAs são altamente variáveis de 
evento para evento, de forma que não existe uma única componente de freqüência que 
se repita em todos os eventos. Tampouco foram observadas periodicidades que se 
reproduzam de Bz em AE em todos os eventos. Algumas periodicidades aparecem tanto 
em AE quanto em Bz, mas somente dentro de um único evento, não se repetindo nos 
demais. 
A análise de  Power Spectrum serviu somente para observar algumas inflexões que 
ocorrem nos espectros. Estas inflexões indicam freqüências a partir da qual temos uma 
queda abrupta da potência, ou seja, faixas de freqüências que apresentam uma taxa de 
decaimento da potência espectral mais acentuada. 
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A análise por Power Spectrum do AE mostrou que para 13 dos 14 eventos (92,86%) 
existe uma quebra do espectro em períodos entre 100 e 250 minutos, seguindo a 
distribuição mostrada na FIGURA 9.3. 
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FIGURA 9.3 – Distribuição da região de inflexão no espectro do índice AE. 
Neste histograma, estão marcados, no topo de cada barra vertical, o período em minutos 
em que ocorreu a inflexão do espectro. Estes períodos de 100, 125, 166 e 250 minutos 
correspondem a intervalos de tempo de 1h40min, 2h05min, 2h46min e 4h10min, 
respectivamente. Isto significa dizer que para a maior parte dos eventos,  a partir do 
ponto de inflexão, que ocorre na faixa de períodos de 100 a 250 minutos, a potência do 
sinal decai com uma taxa muito maior, em direção a altas freqüências. 
A análise de  Power Spectrum em Bz identificou duas tendências de decaimento da 
potência espectral na maior parte dos eventos. Estes decaimentos seguem leis de 
potência, onde o expoente é diferente para cada região do espectro. Infelizmente, não foi 
possível identificar com clareza a região de inflexão do espectro, pois a variação não é 
tão abrupta como a observada no espectro do índice AE. Para a região de baixas 
freqüências (longos períodos  – pode-se aproximar por períodos maiores que 10 
minutos) o decaimento ocorre em funções de freqüência entre f 
~ -0,30
 e f 
~ -0,86
. Para o 
segundo trecho, de altas freqüências, com períodos aproximadamente menores que 10 
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minutos, o decaimento da potência se dá com funções entre f 
~ -1,45
 e f 
~ -2,04
. Para o 
segundo trecho, os valores estão de acordo com os obtidos por Tsurutani et al. (1990a), 
embora neste trabalho tenha sido identificada uma única tendência de decaimento. No 
entanto, tanto o intervalo de tempo quanto a resolução temporal foram muito diferentes 
naquele estudo.  
A análise dos mapas de wavelets mostrou que periodicidades entre 30 e 130 minutos, 
aproximadamente, são as responsáveis pelos aumentos de amplitudes durante as 
intensificações do AE. Na faixa de 130 a 500 minutos estão as periodicidades contínuas 
ao longo de toda a série e as mais fortes em amplitude. As periodicidades marcadas em 
longos períodos, apesar de não possuírem significado físico, podem ser um bom 
indicador do valor médio do AE durante o evento HILDCAA. As periodicidades curtas 
(menores que 30 minutos) são essencialmente esporádicas. 
Já a análise do Bz por wavelets mostrou que as periodicidades curtas aparecem também 
como significativas durante descontinuidades ou flutuações alfvénicas de elevada 
amplitude. Geralmente durante estas descontinuidades ou amplificações por choques, 
ocorre um espalhamento de freqüência, quando são observados aumentos de amplitude 
numa grande faixa espectral. Outra característica marcante da análise do Bz do meio 
interplanetário é que a presença de grandes amplitudes em longos períodos indica a 
ocorrência e tendências para norte ou para sul no campo magnético, justamente um dos 
fatores responsáveis pela grande amplitude de alguns eventos.  
Um dos resultados mais marcantes desta tese e com maior possibilidade de aplicação 
futura, foi a decomposição por wavelets. Da decomposição em si, talvez os resultados 
mais práticos sejam os níveis com maior amplitude ao longo de toda a série e o nível 
A10, que contém o valor médio da decomposição, e assim, no caso de Bz, pode ser um 
bom indicador da atividade auroral que será produzida na Terra.  
A análise da decomposição por  wavelets de Bz mostrou resultados em concordância 
com a técnica de mapas de wavelets. O espalhamento de freqüência observado na 
passagem por choques, que produziram amplificação das ondas do sinal, foi observado 
também em vários níveis da decomposição do sinal, principalmente em períodos de 0 a 
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64 minutos. Períodos entre 64 e 128 minutos sofrem pouca alteração, enquanto que 
períodos mais longos que 128 minutos não são afetados na passagem por choques ou 
descontinuidades no meio interplanetário. 
A maior parte da amplitude do sinal de Bz está concentrada em níveis médios, de D3 a 
D7, o que equivale a dizer que o sinal é formado principalmente por ondas com 
períodos de 8 a 128 minutos.  
Já a decomposição do índice AE por wavelets mostrou que por ser este um valor sempre 
positivo, a maior contribuição foi do A10, que são as componentes contínuas e de muito 
longo período. Fora este nível, as mais significativas para o índice AE foram as ondas 
com períodos entre 32 e 256 minutos. 
Ainda na análise do AE foi observada uma variação em forma de pacotes de ondas nos 
níveis D5 e D6, que correspondem a períodos com duração de um dia a um dia e meio. 
Estas variações com períodos coincidentes com a rotação da Terra podem estar 
mostrando justamente um efeito da rotação, ou uma das falhas do índice AE, que é uma 
distribuição deficiente das suas estações ao longo da oval auroral. Esta distribuição 
deficiente faz com que baixos valores sejam registrados mesmo quando existe uma 
intensa atividade auroral, porém ocorrendo  em um setor desprovido de cobertura de 
estações. 
Na análise por MRA foram utilizadas três maneiras diferentes de comparar os sinais do 
AE e do Bz, sendo duas delas as formas clássicas, que infelizmente não forneceram 
bons resultados para o estudo de casos de HILDCAAs. A terceira forma foi uma 
maneira não usual, mas que forneceu os melhores resultados para este tipo de eventos. 
A técnica que forneceu os melhores resultados foi a técnica de comparar cada 
aproximação de ambos os sinais. Na aproximação, inclusive, podem ser escolhidos os 
níveis que mais interessarem na composição do sinal. A idéia desta técnica surgiu 
quando foram colocados juntos os gráficos de AE e Bz para cada evento, e comparados 
para verificar a possível correlação entre níveis. A surpresa foi ter encontrado uma boa 
correlação visual entre as aproximações, o que motivou a desenvolver a rotina 
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computacional para construir interativamente as aproximações e efetuar as correlações 
cruzadas nos diversos níveis. 
Os resultados destas análises mostraram que, realmente, a presença de altas freqüências 
(curtos períodos) no sinal prejudica a análise de correlação cruzada. Quando estas altas 
freqüências são gradativamente eliminadas, utilizando-se aproximações em níveis mais 
altos, os resultados do coeficiente de correlação aumentam gradativamente. Além disso, 
o  lag obtido por este método é muito mais estável do que o  lag obtido pela técnica 
clássica de correlação cruzada que faz uso da série temporal inteira. Portanto, nesta 
técnica, basta encontrar uma  relação de equilíbrio entre o número de níveis a utilizar 
(incluindo o máximo possível de freqüências) e o grau de correlação desejado. 
Foram obtidos valores médios do coeficiente de correlação entre Bz e o AE de mais de 
0,50 para todos os níveis (isoladamente, são obtidos valores de correlação até maiores 
que 0,90) com a filtragem de sinais menores que 16 minutos, que já haviam se mostrado 
pouco significantes em ambas as técnicas de análise de periodicidades por  wavelets 
(mapas e decomposição). Apesar da baixa amplitude destes sinais, as suas variações 
temporais são suficientes para prejudicar a análise de correlação. Isto já havia sido 
apontado por Tsurutani e Gonzalez (1987), indicando a baixa correlação encontrada 
quando as flutuações alfvénicas do vento solar tinham amplitudes maiores. Naquele 
artigo, eles argumentam que o período da onda de Alfvén resulta em comprimentos de 
onda muito curtos em relação à distância do satélite até a Terra, e portanto a onda pode 
chegar com uma fase ou amplitude diferente, dificultando a correlação. No entanto, 
usando dados do satélite IMP-8, o que foi feito também nesta tese, os resultados não 
foram melhores.  
As respostas mais importantes vieram da análise das imagens do instrumento UVI a 
bordo do satélite POLAR. A primeira grande questão respondida foi se os HILDCAAs 
eram realmente uma forma de subtempestade contínua. O trabalho mostrou que não. Os 
HILDCAAs são uma forma própria de eventos, embora algumas subtempestades 
possam ocorrer durante a ocorrência de HILDCAAs. No entanto, os processos físicos 
envolvidos nos eventos HILDCAAs são bem mais complexos do que os processos 
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ocorrendo durante as subtempestades. Como foi observado pelas imagens do 
POLAR/UVI, durante os eventos HILDCAAs as formas aurorais se mostram 
distribuídas tanto no lado diurno quanto no lado noturno, sendo que algumas vezes elas 
são até mais fortes no lado do dia. Isto por si só indica que deve haver algum 
mecanismo de transferência de energia para dentro da magnetosfera sem passar pelo 
processo clássico de reconexão-armazenamento na cauda-descarga na ionosfera auroral. 
Em alguns dos eventos foram observadas intensificações, inclusive, sobre a calota polar, 
região onde, em geral, não se observa emissão elevada. Uma comparação entre as 
formas aurorais que ocorrem durante tempestades, subtempestades e HILDCAAs pode 
ser vista na FIGURA 9.4. 
 
FIGURA 9.4 – Diferença na distribuição e intensidade de emissão durante tempestades, 
subtempestades e HILDCAAs. 
Esta figura foi construída usando imagens de tempestade do dia 15 de julho de 2000 às 
20:25:30 UT (tempestade do dia da Bastilha), imagens de subtempestade do dia 27 de 
janeiro de 2000 às 07:01:42 UT e imagens de HILDCAAs tomadas no dia 24 de julho 
de 1998 às 09:36:19 UT. 
Todos os resultados e análises mostrados e discutidos até agora foram feitos de uma 
forma qualitativa, sendo que ainda não existia um método para quantificação dos 
Tempestade  Subtempestade 
HILDCAA 
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eventos HILDCAAs, principalmente em suas observações por satélite. Foi então 
desenvolvido um novo procedimento para análise deste tipo de evento que forneceu 
bons resultados além de um conjunto de rotinas computacionais que podem ser usadas 
no futuro e que, inclusive, já estão sendo usadas em trabalhos até mesmo de outras áreas 
não ligadas diretamente a HILDCAAs. 
Por esta técnica desenvolvida, foi construída uma forma de espectro da taxa de emissão 
de cada imagem, baseado na cor de cada pixel da imagem do POLAR. Em seguida foi 
aplicada uma relação entre a cor e a emissão e foi obtida a taxa de emissão de cada 
pixel. O espectro, na realidade, é uma forma de histograma, onde temos o número de 
pixels com cada taxa de emissão. Como a relação entre o tamanho do pixel e a área real 
imageada não é conhecida, foi utilizada uma medida relativa, dada em pixels.cm
-2
. Para 
o estudo que se deseja fazer, comparando estas intensidades com outros tipos de 
atividade magnetosférica, esta unidade é suficiente. Se no futuro for desejado conhecer 
a intensidade real de emissão durante o evento HILDCAA, basta aplicar a relação entre 
a área total imageada por cada pixel do imageador (dada em pixels.cm
-2
) e será obtido o 
valor real de emissão. 
Para comparar com outros eventos magnetosféricos, devido às diferentes  durações, é 
mais útil a taxa de emissão do que a emissão integrada em si. Para eventos HILDCAAs, 
foram observadas taxas de emissão de 61.256,04 fótons.cm
-2
.s
-1
 até 229.132,70 
fótons.cm
-2
.s
-1
. O histograma da FIGURA 7.17 mostra que existe um valor inferior de 
corte de 60.000 fótons.cm
-2
.s
-1
, ou seja, eventos HILDCAAs sempre possuem taxas de 
emissão acima deste valor, e decaem exponencialmente acima de 120.000 fóton.cm
-2
.s
-1
. 
Foram utilizados dois períodos calmos para comparação com eventos HILDCAAs. Um 
deles apresentou uma taxa média de emissão de 37.887,55 fótons.cm
-2
.s
-1
. 
Considerando-se este evento, verifica-se que os eventos HILDCAAs têm uma taxa de 
emissão bem maior do que períodos calmos. No entanto, outro período calmo foi 
tomado para comparação, e resultou em uma taxa de emissão de 99.158,85 
fótons.cm
-2
.s
-1
. Este valor já está dentro da faixa de taxas características de eventos 
HILDCAAs. Portanto, existem duas hipóteses. A primeira é de que este período calmo 
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não seja completamente calmo. Este intervalo calmo foi escolhido utilizando-se o índice 
AE. Pode ser que existam outras formas de atividade auroral que não estejam sendo 
amostradas pelo AE (como se sabe que ocorre freqüentemente). Isto, aliado ao dayglow 
bem mais alto  do que no outro evento analisado, pode estar aumentando 
significativamente a taxa de emissão durante o período calmo. A outra hipótese é a de 
que a atividade de HILDCAAs durante alguns dos períodos analisados é realmente tão 
baixa que não chega a se diferenciar dos períodos calmo com alguma emissão residual 
ou contaminação excessiva por dayglow. 
Já a aplicação da técnica para períodos de tempestades, apesar de suas limitações já 
comentadas no Capítulo 7, mostra um comportamento das taxas de emissão como 
esperado para tempestades, onde se tem um valor elevado no primeiro dia da 
tempestade (que dura apenas algumas horas) seguido por um decaimento rápido dos 
valores, tendendo para as taxas de períodos calmos. Durante as tempestades, as taxas de 
emissão obtidas durante o primeiro dia, onde ocorreu a fase principal, foram de 
364.299,63 fótons.cm
-2
.s
-1
 e 797.171,08 fótons.cm
-2
.s
-1
. Estes valores estão bem acima 
do máximo valor observado para os eventos HILDCAAs. Portanto, a fase principal de 
uma tempestade possui, como esperado e bem conhecido, uma emissão 
incomparavelmente grande na região auroral. Para o evento ‘storm2’, foi observado um 
novo aumento na taxa de emissão no dia 200, subevento 2. O índice AE para este dia 
mostra aumentos, enquanto o Dst não se mostra muito afetado. Isto se deve, 
provavelmente, a ocorrência de subtempestades durante este dia. 
No entanto, apesar de serem as taxas de emissão bem superiores em períodos de 
tempestades, foi feito um exercício simples de integrar estas taxas ao longo de 
intervalos de dias, e comparar o resultado. Imaginou-se que os HILDCAAs, por 
apresentarem uma emissão mais contínua, apesar de mais lenta, possam ter resultados 
totais de emissão comparáveis aos resultados observados durante tempestades. 
Para que não se diga que os resultados dos eventos foram superestimados em favor dos 
HILDCAAs, foi adotado o procedimento de utilizar a maior das taxas quando houver 
um dia com mais de um subevento durante tempestades. Para os eventos HILDCAAs, 
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por serem eles eventos contínuos ao longo de vários dias, foi calculada a taxa média 
para cada evento e então integrada ao longo de 4 dias, o mesmo intervalo temporal 
utilizado para as tempestades. Para a tempestade ‘storm1’, que atingiu  -173 nT no 
índice Dst, foram obtidos  5,4402E+10 fótons.pixel.cm
-2
. Para a tempestade ‘storm2’ 
foram obtidos 1,1118E+11 fótons.pixel.cm
-2
. Esta tempestade atingiu Dst=-301 nT, 
sendo uma das mais intensas tempestades já registradas. Para os eventos HILDCAAs, as 
emissões durante o mesmo intervalo de tempo estão na TABELA 9.1. 
TABELA 9.1 – Cálculo da Precipitação Total em 4 dias para eventos HILDCAAs. 
Evento
 

Taxa Média 
fótons.pixel.cm
-2
s
-1
 
Precipitação 
fótons.pixel.cm
-2
 
1_1998
 

1,0783E+05  3,7267E+10 
2_1998
 

1,3605E+05  4,7021E+10 
1_1999
 

8,9839E+04  3,1048E+10 
2_1999
 

1,2036E+05  4,1597E+10 
3_1999
 

1,2321E+05  4,2582E+10 
5_1999
 

1,4722E+05  5,0881E+10 
6_1999
 

1,2151E+05  4,1995E+10 
7_1999
 

7,9141E+04  2,7351E+10 
1_2000
 

1,0011E+05  3,4599E+10 
2_2000
 

8,9729E+04  3,1010E+10 
3_2000
 

7,4742E+04  2,5831E+10 
4_2000
 

2,0688E+05  7,1497E+10 
1_2001
 

2,1890E+05  7,5653E+10 
 
Esta tabela mostra claramente que alguns eventos HILDCAAs podem ser mesmo mais 
intensos do que algumas tempestades consideradas intensas, como, por exemplo, a 
tempestade ‘storm1’, que atingiu  -173 nT, considerada bastante intensa. Os eventos 
4_2000 e 1_2001 tiveram valores de emissão bem maiores para o mesmo intervalo de 
tempo. O evento HILDCAA 5_1999 teve valor próximo ao registrado durante a 
tempestade. Porém, tempestades muito intensas ainda têm um valor de emissão bem 
maior, pelo menos para um intervalo curto de dias, como o utilizado. 
Portanto, foi mostrado que eventos HILDCAAs, apesar de suas intensidades fracas ou 
moderadas, podem ter  emissões muito elevadas por evento, chegando a ser mais 
intensos que algumas tempestades geomagnéticas. Nestes casos, a duração do evento é 
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importante, pois estas fracas e moderadas emissões dos eventos HILDCAAs são 
observadas de forma quase constante ao longo de vários dias, e algumas vezes semanas. 
Além da emissão observada nas imagens do satélite POLAR, foi mostrado que durante 
eventos HILDCAAs ocorre um aumento na concentração de  killer  electrons 
principalmente entre L=4 e L=6. Em alguns casos, ocorre uma rarefação em distâncias 
maiores, indicando a possibilidade de haver um transporte de elétrons de regiões mais 
distantes para regiões mais próximas à Terra.  
A presença de partículas em regiões de L~4, durante eventos HILDCAAs ocorrendo em 
fase de recuperação de tempestades, já havia sido mostrada anteriormente por Soraas et 
al., (2004) e Sandanger et al. (2004). Naqueles trabalhos, eles mostraram que o fraco 
decaimento observado no índice Dst em eventos que se seguem a uma tempestade é 
devido à novas injeções de íons de oxigênio em órbitas menores que L=5,6. Assim, é de 
se supor que exista um sistema bem definido de correntes alinhadas ao campo que 
estejam transportando estes íons da ionosfera para as regiões da corrente anelar. 
Mas com todas estas análises e resultados, é possível prever a ocorrência dos eventos 
HILDCAAs ? 
Utilizando MRA foi possível obter elevados níveis de correlação entre Bz e AE, e 
portanto, existe a possibilidade de poder prever a forma do AE baseado no Bz, com uma 
relativa acuidade. Para testar esta possibilidade, foi tomado um intervalo de Bz para um 
dos eventos e aplicado um fator de escala. Depois foi tomado o negativo de Bz e 
aplicada a defasagem correspondente ao lag observado. O resultado mostrou que o AE 
estimado possuía as mesmas variações e inflexões do AE real observado. A diferença 
estava na amplitude e nos tempos de decaimento. Foi então estimada uma função de 
decaimento exponencial para quando o Bz se tornasse positivo. O resultado desta 
estimativa pode ser visto na FIGURA 9.5. 
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FIGURA  9.5  – Comparação entre o índice AE real (linha vermelha) e o índice AE 
calculado (linha azul) baseado na componente Bz do campo magnético 
do meio interplanetário. 
 
Neste gráfico, a linha vermelha corresponde ao AE observado e filtrado por MRA no 
nível A4 das aproximações, e a linha azul corresponde ao índice AE estimado. No 
entanto, esta estimativa somente funciona se forem removidas as freqüências muito 
altas, como através do método MRA a partir das aproximações. Para esta previsão, 
foram utilizados dados do campo magnético do satélite ACE, com 1 minuto de 
resolução temporal, e filtrados por MRA aplicado nas aproximações, tomado o nível 
A4.  
Isto vai contra o que foi comentado por Tsurutani et al., (1985) que discutiu a 
possibilidade de que “durante períodos de elevada e contínua atividade, subtempestades 
são devidas a processos internos e ocorrem randomicamente, independente de agentes 
interplanetários”. No trabalho posterior, de Tsurutani e Gonzalez (1987) foi 
argumentado que mais estudos precisavam ser feitos para tentar esclarecer este ponto. 
Com esta simulação do índice AE, utilizando somente a componente Bz do meio 
interplanetário, foi possível mostrar que as principais alterações comportamentais do 
índice AE estavão relacionadas às variações no meio interplanetário. 
Estes resultados de simulação também vão de encontro ao artigo recentemente 
publicado na revista Science, de Freeman e Watkins (2002), que defendem que os 
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processos que desencadeiam a atividade auroral, principalmente as subtempestades, são 
altamente estocásticos, e seguem um princípio de Criticalidade Auto-Organizada (Self-
Organized Criticality - SOC). No entanto, nossa simulação mostrou que os principais 
picos de atividade do AE podem ser previstos a partir do Bz, desde que seja aplicada 
uma filtragem adequada nos dados. A determinação da amplitude ainda não possui 
elevada precisão, mas isso pode ser melhorado no futuro tratando de forma diferente as 
altas freqüências, que neste método foram eliminadas. Talvez um melhor desempenho 
do cálculo do índice AE possa ser obtido pela adição de outro processo que leve em 
conta a penetração de partículas e os efeitos das altas freqüências. 
Depois de todas estas análises e resultados, tem-se o seguinte cenário para os eventos 
HILDCAAs, desde o Sol até a Terra: 
Na coroa solar, buracos coronais estão presentes e algumas vezes persistem por até mais 
de uma rotação solar. A posição e número destes buracos coronais variam com o ciclo 
solar, sendo que próximo ao máximo solar, eles se encontram mais próximos do 
equador solar. O vento solar que flui destes buracos coronais é um fluxo de alta 
velocidade, pois não sofre a pressão magnética, uma vez que os buracos coronais são 
regiões de campo magnético aberto. Nestes feixes rápidos corrotantes, geralmente está 
presente uma quantia considerável de ondas de Alfvén. A origem destas ondas de 
Alfvén ainda não é bem determinada, pois elas podem ser remanescentes dos processos 
de aquecimento no interior solar ou geradas por turbulência no processo de expansão do 
vento solar.  
Estes feixes rápidos se propagam no meio interplanetário a velocidades de, 
aproximadamente, 750 km/s. Algumas vezes estas flutuações alfvénicas sofrem 
amplificações pelo efeito de instabilidades ou descontinuidades no meio interplanetário 
ou de outras estruturas. Em geral, os feixes se propagando logo após um cruzamento de 
setor têm maior probabilidade de produzir HILDCAAs, talvez até porque as 
instabilidades e compressões geradas pelo cruzamento de setor amplifiquem as ondas de 
Alfvén do feixe rápido. Ao atingirem a magnetosfera terrestre, se a velocidade do vento 
solar for muito alta ou uma série de ondas de Alfvén estiver presente com grandes 
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amplitudes, estas poderão levar à ocorrência de uma tempestade fraca ou moderada. 
Após a ocorrência da tempestade, o processo de produção de HILDCAAs será o mesmo 
processo de um evento HILDCAA que não tenha tido a tempestade antecedendo-o. 
Estas estruturas e ondas do vento solar, ao atingirem a magnetosfera provocam uma 
intensificação dos eletrojatos aurorais, nas duas direções, para leste e para oeste, 
levando a um aumento no índice AE. Estes valores medidos do AE é que foram usados 
para identificar o evento HILDCAA.  
No entanto, na descrição anterior, foi pulada a etapa através da qual a energia é 
transferida do vento solar para dentro da magnetosfera. Os processos atuando durante 
estes eventos ainda não estão bem claros, mas existem algumas pistas para desvendá-
los. 
As imagens do satélite POLAR mostram que durante os eventos HILDCAAs existe uma 
emissão contínua ao longo de toda a oval auroral. A atividade dos HILDCAAs é 
completamente diferente da atividade de subtempestades, embora algumas delas possam 
ocorrer durante os HILDCAAs. Se o processo clássico de subtempestades prevalecesse, 
observaríamos uma maior atividade no setor noturno. No entanto, como observamos 
uma deposição considerável no lado diurno, é de se esperar algum processo de 
penetração direta na magnetosfera. No  entanto, os tempos de defasagem observados 
pela análise MRA forneceram  lags de 40 a 50 minutos, tempos característicos dos 
processos de reconexão.  
O que pode estar ocorrendo é que as diferentes freqüências presentes no vento solar 
estejam produzindo diferentes processos de penetração de energia. O mais provável, é 
que médias e baixas freqüências, que representam períodos mais longos com Bz 
apontando para sul, alimentam o processo clássico de penetração de energia através de 
reconexão. No entanto, a energia acumulada não é tão elevada a ponto de desencadear 
grandes subtempestades no setor noturno. Já as altas freqüências e os períodos com 
campo norte podem estar associados com a penetração de energia no lado diurno. 
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Os períodos com Bz apontando para norte podem estar produzindo reconexão nos 
cúspides do lado diurno. Nesta região, devido à orientação das linhas de campo 
entrando no pólo, a geometria do processo de reconexão é oposta aos processos normais 
ocorrendo na frente da magnetosfera ou na cauda da magnetosfera. Assim, quase ao 
mesmo tempo teríamos a penetração no lado diurno através dos cúspides produzindo as 
auroras na frente da magnetosfera, e a penetração clássica de energia pelo lado noturno 
através de reconexão. Ambos os processos são concorrentes, de forma que a energia 
gasta na penetração direta não estará disponível para o processo de reconexão, 
produzindo, assim, uma atividade auroral de subtempestades muito mais branda do que 
observado em outros períodos.  
Quanto às altas freqüências presentes, existem diversos processos pelos quais a energia 
e partículas podem sofrer difusão através das linhas do campo geomagnético. A frente 
da onda de Alfvén, que é altamente variável, pode atingir a magnetosfera em diferentes 
regiões e de forma desigual, levando à reconexão localizada ou a eventos de 
transferência de fluxo (flux transfer events; Gonzalez, 1991). Por estes processos, 
poderiam ser criadas regiões bem localizadas de reconexão e transferência de energia. 
Estas regiões poderiam ser numerosas, pois várias frentes de onda atingem a 
magnetosfera em um curto intervalo de tempo, o que poderia levar a penetração em um 
ampla região.  
O efeito das instabilidades de Kelvin-Helmholtz também pode ser levado em conta em 
estudos futuros. A alta velocidade dos feixes rápidos é favorável para a formação de 
instabilidades de Kelvin-Helmholtz ao longo dos flancos (lado do amanhecer e 
entardecer) da magnetosfera. Uma condição para que haja um forte crescimento destas 
instabilidades é que o campo magnético seja perpendicular ao campo da magnetopausa, 
o que pode ocorrer várias vezes em um curto intervalo de tempo, em virtude do caráter 
altamente variável da flutuação alfvénica.  
Outro processo não abordado nesta tese, mas que tem sido analisado em outros tipos de 
dados é  a existência de buracos magnéticos (MHs – Magnetic Holes). Estes buracos 
magnéticos já foram observados no vento solar em dados da sonda Ulysses(Tsurutani et 
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al., 2005a). Recentemente foi observado (e o autor desta tese é um dos co-autores deste 
trabalho) que estes buracos magnéticos estão presentes também nos dados do ACE e da 
constelação de satélites CLUSTER, portanto, muito próximos à Terra (Tsurutani et al., 
2005c). Estes buracos magnéticos são observáveis somente em altíssima resolução 
temporal nos dados do campo magnético. Em geral, aparecem como uma redução súbita 
na magnitude do campo magnético do meio interplanetário. As componentes individuais 
não apresentam decréscimos, mas apresentam uma rotação. Geralmente estes buracos 
magnéticos ocorrem em ondas de Alfvén em uma região em que a onda esteja se 
tornando mais ‘inclinada’ (steepening). Os buracos magnéticos podem levar a pulsos de 
pressão e transferência de energia e momento para dentro da magnetosfera: os pulsos de 
pressão podem produzir anisotropias de plasma, que geram instabilidades. As interações 
onda-partícula resultantes podem levar à precipitação e aumento das auroras (Tsurutani 
et al., 2005a, Tsurutani et al., 2005b, Tsurutani et al., 2005c). 
Em outro artigo, do qual o autor desta tese também é co-autor, foi mostrado que em 
dados da sonda Ulysses esses buracos magnéticos podem ocorrer até centenas de vezes 
por dia. Assim, é provável que nas flutuações alfvénicas que estejam viajando nos 
feixes rápidos que atingem a Terra, ocorram centenas de buracos magnéticos (Tsurutani 
et al., 2005a, Tsurutani et al., 2005b). 
No entanto, todos os mecanismos de penetração de energia aqui levantados são 
puramente especulativos e baseados em outras observações. As análises realizadas nesta 
tese não forneceram informações concretas acerca do mecanismo físico de transferência 
de energia do vento solar para a ionosfera auroral, principalmente para altas freqüências. 
A  FIGURA  9.6 mostra um diagrama simplificado do processo de geração de 
HILDCAAs, desde o Sol até a ocorrência no ionosfera auroral. 
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FIGURA 9.6 – Diagrama de blocos para o processo de geração de eventos HILDCAAs. 
O que se observou é que tanto a atividade auroral no lado diurno quanto as 
subtempestades podem ocorrer dentro de um mesmo evento. No entanto, as 
subtempestades durantes os eventos HILDCAAs, em geral, são mais brandas do que 
quando elas ocorrem isoladamente, o que nos leva a pensar que os mecanismos para a 
geração de subtempestades e os mecanismos para a geração de auroras diurnas, durante 
HILDCAAs, são concorrentes, de forma que a energia sendo depositada no lado diurno 
não ficará disponível para deposição através de subtempestades. 
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CAPÍTULO 10   
 

CONCLUSÕES 
Nesta tese de doutorado, pela análise de 14 eventos HILDCAAs, foi verificada a origem 
interplanetária e solar destes fenômenos e os seus efeitos na ionosfera da região auroral. 
Os principais resultados podem ser sumarizados pelos seguintes items: 
 - O vento solar durante estes eventos apresenta sempre elevada alfvenicidade. Além 
disso, a maior parte dos feixes rápidos que produziram HILDCAAs ocorreu 
próximo a cruzamentos de setores magnéticos da lâmina de corrente heliosférica. 
No Sol, a origem dos HILDCAAs foi relacionada à buracos coronais solares. Para 
cada evento analisado, foi possível associar um buraco coronal de origem.  
 - A relação entre Bz e AE foi analisada por vários métodos de correlação cruzada. 
Ambos os parâmetros foram também analisados com ferramentas de análise 
espectral. Porém as técnicas clássicas não se mostraram eficientes. Os melhores 
resultados foram obtidos pela técnica de analise espectral por Wavelets. A técnica 
de MRA, associando a decomposição por wavelets às técnicas de correlação 
cruzada, mostrou que é possível obter elevados níveis de correlação entre Bz e AE 
pela remoção das componentes de alta freqüência. 
 - Os resultados mais importantes foram relacionados à análise das imagens do 
instrumento POLAR/UVI, que mostraram que durante os HILDCAAs, as formas 
aurorais são brandas ou moderadas, com taxas de emissão entre 20 e 60 fotons.cm
-
2
.s
-1
, porém bem distribuídas ao longo de toda a oval auroral, e algumas vezes, 
cobrindo toda a calota polar.  
 - Foi verificado ainda que os aumentos do AE não são relacionados à ocorrência de 
subtempestades contínuas, mas sim associados à precipitação e sistemas de 
correntes típicos dos eventos HILDCAAs. As subtempestades que ocorrem 
durante os HILDCAAs são esporádicas, e, em geral, são mais brandas do que sua 
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ocorrência em períodos isolados. HILDCAAs não são o mesmo que 
subtempestades contínuas. 
 - Pela comparação da emissão quantificada a partir das imagens do POLAR/UVI, 
foi mostrado que a emissão integrada em alguns eventos HILDCAAs pode ser 
mesmo maior do que a observada durante tempestades intensas. 
Além destas conclusões, foram respondidas às perguntas colocadas no primeiro 
capítulo. Algumas perguntas foram agrupadas por suas respostas serem 
complementares. 
 - Como são caracterizados os HILDCAAs? Quais são os valores típicos dos 
parâmetros do meio interplanetário e dos índices geomagnéticos? 
Os eventos HILDCAAs são caracterizados por uma fraca a moderada porém contínua 
atividade de emissão na região auroral. A definição do evento HILDCAA se dá 
principalmente em função do índice AE. Embora os valores de pico do AE durante os 
eventos sejam de pelo menos 1000 nT, os valores médios observados para a maior parte 
destes eventos são baixos ou moderados, entre 350 e 500 nT. O índice Dst geralmente 
apresenta valores baixos, entre 20 e 30 nT. Somente em alguns casos são registrados 
alguns valores mais elevados do Dst, em torno de 60 nT. Entretanto, estes valores em 
geral ocorrem durante a fase de recuperação de alguma tempestade que antecedeu o 
evento HILDCAA em si. 
 - Quais as causas dos HILDCAAs? Eles estão associados a feixes rápidos? Estão 
associados a flutuações alfvénicas? 
 - É possível associar a ocorrência dos HILDCAAs com algum evento ou estrutura 
solar? Ou eles se formam no meio interplanetário ou ainda na magnetosfera? 
Os eventos HILDCAAs são sempre associados a aumentos de velocidades, e as análises 
mostraram que estes aumentos de velocidades eram  feixes rápidos corrotantes, que 
emanaram de buracos coronais solares. Para os eventos analisados, foram identificados 
os prováveis buracos coronais de origem na coroa solar. Estes feixes rápidos possuem 
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uma alfvenicidade elevada para a maior parte dos eventos. A origem da alfvenicidade 
não foi determinada, até por não se tratar do objetivo deste trabalho, mas especula-se 
que elas possam ser remanescentes dos processos de aquecimento no interior solar, ou 
então, produzidas no processo de expansão do vento solar e interação com outras 
estruturas ou instabilidades. 
 - Em caso afirmativo, quais as freqüências características observadas durante 
estes eventos na atividade auroral e no meio interplanetário? 
Existem ondas de Alfvén no meio interplanetário para a maior parte dos feixes rápidos 
que levaram à ocorrência de HILDCAAs. No entanto, nenhuma das técnicas utilizadas 
permitiu identificar freqüências ou periodicidades típicas destes eventos. O mais 
provável é que as ondas de Alfvén sejam um somatório de um  elevado número de 
componentes de freqüência, de forma que a separação de freqüências fundamentais não 
se mostra significante ou confiável. Mesmo a repetição de periodicidades do vento solar 
no índice AE não mostrou resultados eficientes que possam ser utilizados como 
‘traçadores’ da ocorrência de HILDCAAs. O espectro de Bz e de AE durante intervalos 
de HILDCAAs se mostra muito “ruidoso” na faixa de períodos entre 10 e 100 minutos. 
 - Na magnetosfera/ionosfera de regiões polares, os HILDCAAs são uma forma 
contínua de subtempestades? 
 - Se não forem subtempestades, que outro tipo de fenômeno são eles? 
Os eventos HILDCAAs não são formas contínuas de subtempestades. A forma da 
precipitação auroral é completamente diferente. Além disso foi mostrado que os picos 
de atividade no índice AE, a ocorrência de subtempestades e os eventos HILDCAAs são 
completamente desconectados. Estes resultados já foram inclusive publicados na 
literatura científica e vêm sendo utilizados em diversos outros trabalhos. No entanto, 
durante a ocorrência de HILDCAAs podem haver eventos isolados de subtempestades. 
Estas subtempestades são facilmente identificáveis nas imagens do instrumento UVI a 
bordo do satélite POLAR. As formas aurorais observadas durante os eventos 
HILDCAAs mostram que eles são uma nova classe de eventos, com características não 
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comparáveis a nenhuma outra classe de atividade já conhecida (tempestades, 
subtempestades ou períodos calmos). 
 - Como está distribuída a emissão na região auroral durante estes eventos? 
Durante a ocorrência dos eventos HILDCAAs, a emissão observada pelo POLAR/UVI 
mostrou que existe uma distribuição ao longo de toda a oval auroral, tanto no lado 
diurno quanto no lado noturno. Esporadicamente, subtempestades ocorrem no setor 
próximo à  meia-noite local, causando algumas intensificações, porém os intervalos de 
duração são bastante curtos. Durante alguns eventos, foi observada uma emissão auroral 
cobrindo toda a calota polar, mesmo em regiões onde não são típicamente observadas 
precipitações. 
 - Como se dá a injeção de energia durante estes eventos? 
Existem vários processos que podem estar levando à injeção de energia durante os 
HILDCAAs. A análise detalhada destes processos pode ser o assunto de uma tese de 
doutorado inteira. No entanto, pode-se dizer que existe precipitação pelo lado diurno e 
também pelo lado noturno. Os processos que levam à precipitação em cada lado são 
provavelmente diferentes e possivelmente concorrentes. É importante notar que durante 
os eventos HILDCAAs existem  vários modos de onda se propagando no meio 
interplanetário, e que cada um deles pode ativar determinado mecanismo de penetração 
de energia. No entanto, principalmente em relação às altas freqüências, os mecanismos 
ainda não são bem conhecidos. Outro fator muito importante é que as ondas de Alfvén 
presentes no vento solar podem atingir a magnetosfera em diferentes regiões e com 
diferentes intensidades, levando a reconexões localizadas ao invés de uma reconexão 
contínua. A sucessão de eventos de reconexão localizada pode levar a precipitação 
distribuída ao longo de boa parte da oval auroral. 
 - É possível prever a ocorrência dos HILDCAAs? 
Usando um procedimento bem simples foi possível gerar um índice AE baseado 
somente na componente Bz do meio interplanetário medido pelo satélite ACE. Como se 




 
 
233

pode observar, os pontos de variação e aumentos de ambos os índices AE (real e 
estimado) são coincidentes. Não se tem um bom método ainda para prever a amplitude. 
No entanto, técnicas modernas podem ser usadas para melhorar o desempenho na 
previsão do AE e melhorar o cálculo da amplitude. Assim, observando os mapas diários 
da coroa solar, ao serem observados buracos coronais em latitudes heliográficas entre 
±60º, localizado no lado direito do mapa solar, existe uma boa chance de termos um 
evento HILDCAA na Terra dentro de 2 a 3 dias. Infelizmente, não se tem informação da 
velocidade do feixe rápido para refinar os cálculos. Se houver um cruzamento de setor 
ocorrendo durante esta observação ou nas horas seguintes, a probabilidade de ocorrer 
HILDCAAs aumenta bastante. Porém, o número de eventos ainda é pequeno para que 
se tenha um valor estatístico significante. Quando o feixe rápido for observado no 
satélite ACE, significa que ele atingirá a magnetosfera terrestre dentro de 
aproximadamente 35 minutos. Com as medidas de tempo real da componente Bz, é 
possível prever o índice AE que ocorrerá dentro de 75-90 minutos (tempo de viagem do 
ACE até a frente da magnetosfera somado ao tempo de resposta da magnetosfera). 
O uso de técnicas modernas de análise e previsão, como a filtragem interativa por 
wavelets (MRA) associada à técnicas como Redes Neurais, pode ajudar a fornecer 
resultados importantes para que se tomem decisões críticas a fim de evitar danos que 
estes eventos possam causar, principalmente a equipamentos instalados em satélites. 
Existe ainda uma pergunta que surgiu mais tarde e que se tornou um dos pontos mais 
importantes da tese: 
 - Por serem eventos contínuos, pode a energia ou partículas precipitadas serem 
mais intensas do que durante eventos impulsivos como tempestades ou 
subtempestades ? 
Responder esta pergunta levou ao desenvolvimento de uma técnica de quantificar, ao 
menos parcialmente, a emissão durante os eventos HILDCAAs e também durante outros 
tipos de eventos magnetosféricos. Pode-se responder agora que sim, os eventos 
HILDCAAs podem levar a maiores emissões integradas de partículas do que eventos 
impulsivos de moderadas e elevadas intensidades. Foi mostrado que, tomando um 
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intervalo de 4 dias, os HILDCAAs podem causar emissões maiores do que uma 
tempestade que atingiu um Dst de  -173 nT. Tempestades muito intensas ainda 
apresentam maiores emissões integradas de partículas que os HILDCAAs, mas isso 
dentro de um intervalo de 4 dias. Sabendo-se que alguns eventos HILDCAAs podem 
durar quase duas semanas, pode-se então verificar que a emissão destes eventos pode 
ser ainda maior do que a dos mais intensos eventos de tempestades.  
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APÊNDICE A 
GRÁFICOS DOS PARÂMETROS DO MEIO INTERPLANETÁRIO E ÍNDICES 
GEOMAGNÉTICOS PARA OS EVENTOS HILDCAAS SELECIONADOS 
Este apêndice contem os gráficos em forma de painel para os parâmetros do meio 
interplanetário e índices geomagnéticos  ocorridos para os 14 eventos HILDCAAs 
selecionados.  
Para cada evento, tem-se, de cima para baixo, a velocidade do vento solar (magnitude) 
em km/s, a densidade de partículas do vento solar em cm
-3
, a pressão dinâmica do vento 
solar dada em nPa, seguido pelos painéis da magnitude e componentes x, y e z do 
campo magnético do meio interplanetário (nT). 
Os índices geomagnéticos plotados, todos dados em nT, foram o Dst, que é um índice 
de média latitude, indicador da intensificação da corrente de anel, e consequentemente, 
da ocorrência de tempestades, os índices AU e AL, que são os indicativos da 
intensidade do eletrojato auroral (correntes ionosféricas de regiões polares) e o índice 
AE, sobre o qual é feita a identificação dos eventos HILDCAAs. 
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Ev 1 - 1998 
 
FIGURA A.1 – Gráfico do ev1_1998. O HILDCAA se inicia às 18:03 do dia 24/04 e 
termina às 06:05 do dia 27/04. 
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Ev 2 - 1998 
 
FIGURA A.2 – Gráfico do ev2_1998. O HILDCAA se inicia às 21:09 do dia 22/07 e 
termina às 12:25 do dia 25/07. 
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Ev 1 - 1999 
 
FIGURA A.3 – Gráfico do ev1_1999. O HILDCAA se inicia às 11:20 do dia 29/04 e 
termina às 11:16 do dia 03/05. 




[image: alt] 
 
251

Ev 2 - 1999 
 
FIGURA A.4 – Gráfico do ev2_1999. O HILDCAA se inicia às 22:52 do dia 17/08 e 
termina às 12:00 do dia 20/08. 
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Ev 3 - 1999 
 
FIGURA A.5 – Gráfico do ev3_1999. O HILDCAA se inicia às 15:32 do dia 31/08 e 
termina às 20:30 do dia 02/09. 
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Ev 4 - 1999 
 
FIGURA A.6 – Gráfico do ev4_1999. O HILDCAA se inicia às 20:00 do dia 10/10 e 
termina às 17:38 do dia 14/10. 
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Ev 5 - 1999 
 
FIGURA A.7 – Gráfico do ev5_1999. O HILDCAA se inicia às 13:21 do dia 23/10 e 
termina às 20:57 do dia 25/10. 
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Ev 6 - 1999 
 
FIGURA A.8 – Gráfico do ev6_1999. O HILDCAA se inicia às 17:00 do dia 07/11 e 
termina às 04:47 do dia 10/11. 
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Ev 7 - 1999 
 
FIGURA A.9 – Gráfico do ev7_1999. O HILDCAA se inicia às 10:00 do dia 03/12 e 
termina às 00:15 do dia 06/12. 
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Ev 1 - 2000 
 
FIGURA A.10 – Gráfico do ev1_2000. O HILDCAA se inicia às 18:10 do dia 27/01 e 
termina às 03:15 do dia 31/01. 




[image: alt] 
 
258

Ev 2 - 2000 
 
FIGURA A.11 – Gráfico do ev2_2000. O HILDCAA se inicia às 16:01 do dia 05/02 e 
termina às 05:33 do dia 08/02. 
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Ev 3 - 2000 
 
FIGURA A.12 – Gráfico do ev3_2000. O HILDCAA se inicia às 00:03 do dia 24/02 e 
termina às 22:10 do dia 27/02. 
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Ev 4 - 2000 
 
FIGURA A.13 – Gráfico do ev4_2000. O HILDCAA se inicia às 10:00 do dia 24/05 e 
termina às 18:07 do dia 26/05. 
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Ev 1 - 2001 
 
FIGURA A.14 – Gráfico do ev1_2001. O HILDCAA se inicia às 14:04 do dia 11/05 e 
termina às 10:51 do dia 14/05. 
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APÊNDICE B 
IDENTIFICAÇÃO DA OCORRÊNCIA DE FEIXES RÁPIDOS 
Este apêndice contem os gráficos com os dados do meio interplanetário e o parâmetro 
beta calculado. Este parâmetro é um indicador do tipo de estrutura observada. Em cada 
um destes gráficos estão plotados a velocidade do vento solar (em km/s), a densidade de 
partículas (em cm
-3
), a pressão dinâmica (em nPa) e a magnitude e componentes do 
campo magnético do meio interplanetário em coordenadas GSM (em nT). O último 
painel contem o gráfico do parâmetro beta. Neste gráfico existem duas linhas 
horizontais. A mais baixa corresponde a  β=0,1, enquanto que a linha mais alta 
corresponde a β=1. Para que uma estrutura seja considerada um feixe rápido, ela deve 
possuir beta de aproximadamente 1 ou maior.  
Ev1_1998 
 
FIGURA B.1 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 1_1998. 
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Ev2_1998 
 
FIGURA B.2 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 2_1998. 
 
 
Ev1_1999 
 
FIGURA B.3 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 1_1999. 
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Ev2_1999 
 
FIGURA B.4 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 2_1999. 
 
 
Ev3_1999 
 
FIGURA B.5 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 3_1999. 
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Ev4_1999 
 
FIGURA B.6 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 4_1999. 
 
 
Ev5_1999 
 
FIGURA B.7 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 5_1999. 
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Ev6_1999 
 
FIGURA B.8 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 6_1999. 
 
 
Ev7_1999 
 
FIGURA B.9 – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 7_1999. 
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Ev1_2000 
 
FIGURA B.10  – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 1_2000. 
 
 
Ev2_2000 
 
FIGURA B.11  – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 2_2000. 
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Ev3_2000 
 
FIGURA B.12  – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 3_2000. 
 
 
Ev4_2000 
 
FIGURA B.13  – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 4_2000. 
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Ev1_2001 
 
FIGURA B.14  – Gráfico com os dados do meio interplanetário e o parâmetro Beta 
calculado para o evento 1_2001. 
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APÊNDICE C 
ESTATÍSTICA DOS EVENTOS HILDCAAS ANALISADOS 
A tabela seguinte contem as principais variáveis estatísticas calculadas sobre cada 
parâmetro e componente do meio interplanetário e índices geomagnéticos. 
 
TABELA C.1 – Variáveis estatísticas de cada evento HILDCAA. 
 
1998  1999  2000  2001 
Evento  1
 

2
 

1
 

2
 

3
 

4
 

5
 

6
 

7
 

1
 

2
 

3
 

4
 

1
 

Dia Inicial  24
 

22
 

29
 

17
 

31
 

10
 

23
 

7
 

3
 

27
 

5
 

24
 

24
 

11
 

Mês Inicial  4
 

7
 

4
 

8
 

8
 

10
 

10
 

11
 

12
 

1
 

2
 

2
 

5
 

5
 

Ano Inicial  1998
 

1998
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

2000
 

2000
 

2000
 

2000
 

2001
 

Hora Inicial  18
 

21
 

11
 

22
 

15
 

20
 

13
 

17
 

10
 

18
 

16
 

0
 

10
 

14
 

Minuto Inicial
 

3
 

9
 

20
 

52
 

32
 

0
 

21
 

0
 

0
 

10
 

1
 

3
 

0
 

4
 

DOY Inicial  114.7521
 

203.8813
 

119.4722
 

229.9528
 

243.6472
 

283.8333
 

296.5563
 

311.7083
 

337.4167
 

27.7569
 

36.6674
 

55.0021
 

145.4167
 

131.5861
 

Dia Final  27
 

25
 

3
 

20
 

2
 

14
 

25
 

10
 

6
 

31
 

8
 

27
 

26
 

14
 

Mês Final  4
 

7
 

5
 

8
 

9
 

10
 

10
 

11
 

12
 

1
 

2
 

2
 

5
 

5
 

Ano Final  1998
 

1998
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

1999
 

2000
 

2000
 

2000
 

2000
 

2001
 

Hora Final  6
 

12
 

11
 

12
 

20
 

17
 

20
 

4
 

0
 

3
 

5
 

22
 

18
 

10
 

Minuto Final  5
 

25
 

16
 

0
 

30
 

38
 

57
 

47
 

15
 

15
 

33
 

10
 

7
 

51
 

DOY Final  117.25
 

206.52
 

123.47
 

232.50
 

245.85
 

287.73
 

298.87
 

314.20
 

340.01
 

31.14
 

39.23
 

58.92
 

147.75
 

134.45
 

min_B  1.18
 

0.80
 

0.26
 

2.10
 

1.26
 

2.46
 

1.52
 

1.29
 

2.32
 

1.46
 

2.46
 

1.01
 

0.64
 

0.85
 

max_B  10.90
 

16.67
 

10.02
 

9.70
 

9.01
 

12.90
 

8.75
 

17.38
 

21.38
 

32.78
 

19.55
 

19.40
 

14.30
 

19.22
 

mean_B  7.25
 

6.56
 

5.06
 

7.17
 

6.92
 

7.46
 

5.48
 

7.74
 

9.59
 

7.27
 

8.80
 

6.21
 

5.01
 

8.59
 

var_B  1.67
 

10.70
 

2.62
 

0.89
 

0.96
 

1.40
 

1.61
 

7.35
 

24.51
 

21.56
 

18.14
 

12.49
 

3.64
 

7.42
 

integral_B  24499.47
 

23329.99
 

27327.61
 

24650.06
 

20623.17
 

39306.10
 

17129.10
 

26038.52
 

33591.53
 

33137.84
 

30462.92
 

32878.95
 

15822.05
 

33224.52
 

npoints_B  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_bx  -6.47
 

-11.80
 

-6.39
 

-7.83
 

-7.84
 

-10.52
 

-7.39
 

-11.58
 

-17.82
 

-26.36
 

-7.18
 

-15.49
 

-5.51
 

-9.51
 

max_bx  8.53
 

7.75
 

8.38
 

4.84
 

3.70
 

6.58
 

5.97
 

6.26
 

6.99
 

9.33
 

15.70
 

15.50
 

12.83
 

13.97
 

mean_bx  2.02
 

-3.57
 

2.34
 

-3.20
 

-4.11
 

-4.59
 

-2.81
 

-3.94
 

-6.48
 

-4.25
 

4.70
 

-3.21
 

0.62
 

4.40
 

var_bx  10.38
 

7.78
 

6.34
 

5.43
 

4.16
 

5.88
 

4.08
 

6.80
 

18.36
 

8.45
 

12.38
 

9.60
 

15.31
 

12.14
 

posit_bx  8809.07
 

480.30
 

14114.23
 

489.88
 

107.06
 

539.28
 

252.67
 

461.48
 

112.52
 

259.87
 

16719.94
 

800.73
 

6176.19
 

18050.50
 

n_posit_bx  2352.00
 

375.00
 

4439.00
 

382.00
 

119.00
 

288.00
 

226.00
 

288.00
 

88.00
 

209.00
 

3152.00
 

531.00
 

1672.00
 

3437.00
 

negat_bx  -1989.50
 

-13169.92
 

-1489.81
 

-11503.96
 

-12353.32
 

-24691.52
 

-9048.84
 

-13727.36
 

-22800.13
 

-19625.77
 

-440.48
 

-17781.57
 

-4220.11
 

-1033.84
 

n_negat_bx  1025.00
 

3184.00
 

958.00
 

3057.00
 

2860.00
 

4979.00
 

2902.00
 

3075.00
 

3414.00
 

4352.00
 

309.00
 

4763.00
 

1484.00
 

432.00
 

n_nan_bx  2352.00
 

375.00
 

4439.00
 

382.00
 

119.00
 

288.00
 

226.00
 

288.00
 

88.00
 

209.00
 

3152.00
 

531.00
 

1672.00
 

3437.00
 

npoints_bx  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_by  -9.22
 

-7.80
 

-8.60
 

-6.51
 

-7.57
 

-7.54
 

-5.27
 

-7.22
 

-6.39
 

-8.46
 

-19.36
 

-12.33
 

-9.70
 

-18.61
 

max_by  10.33
 

14.73
 

4.98
 

8.50
 

7.58
 

12.59
 

8.35
 

15.97
 

16.64
 

28.30
 

10.55
 

16.56
 

4.15
 

11.62
 

mean_by  -2.72
 

2.47
 

-2.23
 

3.99
 

3.48
 

2.80
 

2.24
 

3.89
 

4.92
 

3.20
 

-3.67
 

2.80
 

-0.27
 

-1.91
 

var_by  13.88
 

14.93
 

4.22
 

7.27
 

5.22
 

9.59
 

6.66
 

13.08
 

16.53
 

19.52
 

21.95
 

12.32
 

3.34
 

28.90
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posit_by  2351.84
 

10412.10
 

1057.16
 

14314.45
 

10793.62
 

16720.18
 

8048.74
 

13702.85
 

17756.06
 

15856.19
 

1749.32
 

16429.93
 

1943.20
 

5838.08
 

n_posit_by  660.00
 

2655.00
 

805.00
 

3078.00
 

2775.00
 

4404.00
 

2474.00
 

2979.00
 

3186.00
 

3781.00
 

723.00
 

4355.00
 

1184.00
 

1463.00
 

negat_by  -11524.38
 

-1629.96
 

-13075.88
 

-597.92
 

-423.25
 

-1974.59
 

-1033.03
 

-622.24
 

-524.82
 

-1277.67
 

-14440.13
 

-1627.87
 

-2803.22
 

-13229.25
 

n_negat_by  2717.00
 

904.00
 

4592.00
 

361.00
 

204.00
 

863.00
 

654.00
 

384.00
 

316.00
 

780.00
 

2738.00
 

939.00
 

1972.00
 

2406.00
 

n_nan_by  660.00
 

2655.00
 

805.00
 

3078.00
 

2775.00
 

4404.00
 

2474.00
 

2979.00
 

3186.00
 

3781.00
 

723.00
 

4355.00
 

1184.00
 

1463.00
 

npoints_by  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_bz  -9.52
 

-14.60
 

-9.16
 

-8.65
 

-7.70
 

-7.97
 

-7.74
 

-13.25
 

-14.52
 

-25.73
 

-16.59
 

-18.92
 

-8.54
 

-13.04
 

max_bz  7.26
 

11.80
 

7.63
 

7.95
 

4.94
 

8.01
 

6.00
 

11.35
 

17.89
 

26.39
 

17.45
 

14.74
 

8.89
 

9.97
 

mean_bz  -2.36
 

-0.44
 

-0.88
 

-1.47
 

-2.64
 

-1.12
 

-0.93
 

-0.67
 

-0.35
 

0.43
 

-1.19
 

1.00
 

-2.19
 

-2.18
 

var_bz  13.02
 

11.95
 

6.49
 

11.25
 

3.53
 

11.51
 

7.07
 

16.28
 

15.32
 

17.95
 

24.30
 

10.04
 

4.86
 

12.39
 

posit_bz  2164.39
 

3919.47
 

3494.31
 

2829.59
 

195.82
 

5024.32
 

2364.78
 

4553.71
 

4717.38
 

7580.00
 

4720.23
 

9307.69
 

1058.98
 

2412.56
 

n_posit_bz  863.00
 

1551.00
 

1895.00
 

1081.00
 

219.00
 

1883.00
 

1105.00
 

1457.00
 

1487.00
 

2379.00
 

1386.00
 

3276.00
 

377.00
 

1006.00
 

negat_bz  -10136.06
 

-5479.66
 

-8262.86
 

-7884.85
 

-8054.33
 

-10899.01
 

-5268.00
 

-6811.71
 

-5951.60
 

-5619.94
 

-8845.93
 

-3998.70
 

-7975.69
 

-10838.63
 

n_negat_bz  2514.00
 

2008.00
 

3502.00
 

2358.00
 

2760.00
 

3384.00
 

2023.00
 

1906.00
 

2015.00
 

2182.00
 

2075.00
 

2018.00
 

2779.00
 

2863.00
 

n_nan_bz  863.00
 

1551.00
 

1895.00
 

1081.00
 

219.00
 

1883.00
 

1105.00
 

1457.00
 

1487.00
 

2379.00
 

1386.00
 

3276.00
 

377.00
 

1006.00
 

npoints_bz  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_V  381.84
 

426.19
 

457.07
 

491.82
 

400.48
 

484.80
 

526.04
 

412.51
 

381.07
 

424.73
 

390.01
 

490.32
 

391.85
 

373.80
 

max_V  538.53
 

760.63
 

690.75
 

821.91
 

632.79
 

672.77
 

706.02
 

675.47
 

784.04
 

822.69
 

706.86
 

819.15
 

701.13
 

728.02
 

mean_V  450.99
 

624.99
 

572.32
 

659.25
 

496.19
 

581.34
 

576.13
 

564.90
 

604.17
 

682.61
 

584.93
 

653.42
 

534.75
 

534.27
 

var_V  1077.10
 

4668.71
 

2840.70
 

3594.41
 

3430.61
 

1156.85
 

594.48
 

3729.85
 

8736.17
 

3508.73
 

5205.97
 

5245.74
 

5928.20
 

6384.40
 

integral_V  1.52E+06
 

2.22E+06
 

3.09E+06
 

2.27E+06
 

1.48E+06
 

3.06E+06
 

1.80E+06
 

1.90E+06
 

2.11E+06
 

3.11E+06
 

2.02E+06
 

3.45E+06
 

1.69E+06
 

2.07E+06
 

npoints_V  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_vx  -535.91
 

-757.92
 

-689.87
 

-821.49
 

-632.66
 

-669.03
 

-703.10
 

-672.27
 

-776.49
 

-815.64
 

-696.45
 

-819.12
 

-699.90
 

-726.17
 

max_vx  -380.76
 

-425.14
 

-456.72
 

-490.76
 

-399.75
 

-483.28
 

-525.85
 

-411.69
 

-376.31
 

-422.54
 

-385.96
 

-489.99
 

-391.63
 

-368.25
 

mean_vx  -450.27
 

-623.60
 

-571.63
 

-657.27
 

-495.50
 

-579.82
 

-574.91
 

-562.70
 

-601.70
 

-679.59
 

-581.98
 

-651.96
 

-534.34
 

-532.11
 

var_vx  1061.52
 

4695.25
 

2836.69
 

3490.61
 

3409.17
 

1138.68
 

574.07
 

3864.84
 

8812.44
 

3693.01
 

5226.55
 

5242.44
 

5903.86
 

6456.49
 

negat_vx  -1.52E+06
 

-2.22E+06
 

-3.08E+06
 

-2.26E+06
 

-1.47E+06
 

-3.05E+06
 

-1.80E+06
 

-1.89E+06
 

-2.10E+06
 

-3.10E+06
 

-2.01E+06
 

-3.45E+06
 

-1.69E+06
 

-2.06E+06
 

n_negat_vx  3376.00
 

3559.00
 

5393.00
 

3439.00
 

2976.00
 

5264.00
 

3128.00
 

3357.00
 

3494.00
 

4556.00
 

3460.00
 

5285.00
 

3155.00
 

3869.00
 

n_nan_vx  0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

npoints_vx  3376.00
 

3559.00
 

5393.00
 

3439.00
 

2976.00
 

5264.00
 

3128.00
 

3357.00
 

3494.00
 

4556.00
 

3460.00
 

5285.00
 

3155.00
 

3869.00
 

min_vy  -42.79
 

-47.07
 

-49.13
 

-86.45
 

-44.99
 

-72.72
 

-58.15
 

-72.58
 

-79.44
 

-43.09
 

-71.34
 

-60.83
 

-44.14
 

-100.63
 

max_vy  57.44
 

141.62
 

62.75
 

116.03
 

83.72
 

155.01
 

86.59
 

173.20
 

161.78
 

238.03
 

182.10
 

150.64
 

71.01
 

123.19
 

mean_vy  2.12
 

15.25
 

-5.93
 

-7.28
 

-0.54
 

4.63
 

0.23
 

-5.25
 

-7.04
 

35.96
 

35.64
 

4.88
 

-4.03
 

-0.35
 

var_vy  274.96
 

855.20
 

354.61
 

890.30
 

283.00
 

1096.35
 

693.40
 

1407.31
 

1612.53
 

1557.18
 

1560.20
 

1151.68
 

173.84
 

848.24
 

posit_vy  24681.68
 

69493.76
 

28632.96
 

29080.54
 

18730.81
 

79092.69
 

34896.56
 

36008.91
 

44609.87
 

168459.14
 

139603.44
 

83464.97
 

8478.84
 

42467.90
 

n_posit_vy  1857.00
 

2433.00
 

1926.00
 

1398.00
 

1418.00
 

2442.00
 

1473.00
 

1212.00
 

1220.00
 

4007.00
 

2994.00
 

2665.00
 

1281.00
 

1806.00
 

negat_vy  -17532.77
 

-15207.58
 

-60614.70
 

-54114.72
 

-20349.18
 

-54715.60
 

-34182.15
 

-53637.28
 

-69221.52
 

-4612.56
 

-16298.87
 

-57649.93
 

-21201.13
 

-43832.10
 

n_negat_vy  1519.00
 

1126.00
 

3467.00
 

2041.00
 

1558.00
 

2822.00
 

1655.00
 

2145.00
 

2274.00
 

549.00
 

466.00
 

2620.00
 

1874.00
 

2063.00
 

n_nan_vy  1857.00
 

2433.00
 

1926.00
 

1398.00
 

1418.00
 

2442.00
 

1473.00
 

1212.00
 

1220.00
 

4007.00
 

2994.00
 

2665.00
 

1281.00
 

1806.00
 

npoints_vy  3376.00
 

3559.00
 

5393.00
 

3439.00
 

2976.00
 

5264.00
 

3128.00
 

3357.00
 

3494.00
 

4556.00
 

3460.00
 

5285.00
 

3155.00
 

3869.00
 

min_vz  -39.18
 

-89.66
 

-56.98
 

-164.07
 

-92.68
 

-75.57
 

-52.05
 

-90.76
 

-108.00
 

-111.45
 

-89.19
 

-76.62
 

-54.07
 

-111.81
 

max_vz  81.38
 

63.86
 

47.67
 

98.13
 

58.34
 

63.83
 

81.51
 

68.88
 

89.46
 

74.72
 

66.61
 

97.34
 

87.63
 

111.05
 

mean_vz  8.42
 

-1.15
 

-4.30
 

-14.19
 

-4.40
 

7.19
 

12.68
 

-7.34
 

-16.08
 

-11.29
 

-0.94
 

10.42
 

-7.49
 

-19.34
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var_vz  306.00
 

617.16
 

382.07
 

1553.70
 

401.63
 

615.72
 

576.18
 

848.43
 

983.25
 

935.16
 

579.44
 

613.88
 

216.04
 

1002.44
 

posit_vz  39352.95
 

33781.40
 

32843.03
 

32215.04
 

17340.92
 

74634.98
 

55646.68
 

29096.03
 

21736.71
 

33290.21
 

31628.68
 

84067.24
 

7810.84
 

22043.60
 

n_posit_vz  2256.00
 

1708.00
 

2280.00
 

1340.00
 

1267.00
 

3415.00
 

2217.00
 

1449.00
 

1012.00
 

1806.00
 

1769.00
 

3459.00
 

928.00
 

949.00
 

negat_vz  -10915.62
 

-37870.15
 

-56025.33
 

-81011.73
 

-30436.73
 

-36765.91
 

-15975.81
 

-53738.87
 

-77934.72
 

-84729.76
 

-34894.69
 

-29013.71
 

-31429.09
 

-96865.24
 

n_negat_vz  1120.00
 

1851.00
 

3113.00
 

2099.00
 

1709.00
 

1849.00
 

911.00
 

1908.00
 

2482.00
 

2750.00
 

1691.00
 

1826.00
 

2227.00
 

2920.00
 

n_nan_vz  2256.00
 

1708.00
 

2280.00
 

1340.00
 

1267.00
 

3415.00
 

2217.00
 

1449.00
 

1012.00
 

1806.00
 

1769.00
 

3459.00
 

928.00
 

949.00
 

npoints_vz  3376.00
 

3559.00
 

5393.00
 

3439.00
 

2976.00
 

5264.00
 

3128.00
 

3357.00
 

3494.00
 

4556.00
 

3460.00
 

5285.00
 

3155.00
 

3869.00
 

min_T  27945.00
 

45853.00
 

46609.00
 

85838.00
 

23333.00
 

66574.00
 

65277.00
 

48168.00
 

43099.00
 

73225.00
 

19042.00
 

56482.00
 

3734.70
 

7327.70
 

max_T  276590.00
 

534950.00
 

293600.00
 

700580.00
 

268420.00
 

535650.00
 

344700.00
 

355560.00
 

525260.00
 

714810.00
 

458560.00
 

628280.00
 

592100.00
 

467440.00
 

mean_T  123302.11
 

208922.20
 

130373.57
 

275396.53
 

109913.60
 

186144.92
 

148509.09
 

149907.89
 

195543.15
 

240333.08
 

185504.60
 

193075.14
 

54374.25
 

136060.66
 

var_T  1.92E+09
 

5.24E+09
 

1.72E+09
 

9.52E+09
 

2.01E+09
 

6.07E+09
 

2.87E+09
 

2.70E+09
 

7.67E+09
 

1.04E+10
 

5.20E+09
 

7.69E+09
 

5.09E+09
 

9.33E+09
 

integral_T  4.16E+08
 

7.44E+08
 

7.03E+08
 

9.47E+08
 

3.27E+08
 

9.80E+08
 

4.65E+08
 

5.04E+08
 

6.84E+08
 

1.10E+09
 

6.42E+08
 

1.02E+09
 

1.72E+08
 

5.26E+08
 

npoints_T  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_P  1.27
 

1.57
 

0.96
 

0.86
 

0.80
 

1.16
 

0.94
 

1.60
 

1.45
 

1.38
 

1.57
 

0.96
 

0.28
 

0.56
 

max_P  11.69
 

10.18
 

6.59
 

4.10
 

4.70
 

6.18
 

5.27
 

7.68
 

13.57
 

30.88
 

14.80
 

17.70
 

9.31
 

10.85
 

mean_P  3.21
 

3.48
 

2.51
 

1.84
 

1.60
 

3.31
 

2.38
 

3.43
 

2.99
 

3.24
 

4.34
 

3.18
 

2.47
 

3.41
 

var_P  1.17
 

2.58
 

0.93
 

0.26
 

0.43
 

0.67
 

0.49
 

1.04
 

1.88
 

6.67
 

4.80
 

6.31
 

1.26
 

3.88
 

integral_P  10852.13
 

12389.82
 

13555.32
 

6319.09
 

4775.73
 

17433.04
 

7443.33
 

11510.98
 

10461.60
 

14777.40
 

14999.19
 

16791.04
 

7790.45
 

13176.36
 

npoints_P  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_N  2.95
 

1.98
 

1.67
 

0.89
 

1.83
 

1.65
 

1.57
 

2.57
 

1.40
 

1.53
 

2.28
 

0.96
 

0.45
 

1.53
 

max_N  26.47
 

19.63
 

12.49
 

6.39
 

7.25
 

8.91
 

7.69
 

18.79
 

39.71
 

83.57
 

43.96
 

28.15
 

17.63
 

14.27
 

mean_N  8.31
 

5.11
 

4.06
 

2.23
 

3.28
 

5.07
 

3.67
 

5.92
 

4.81
 

4.13
 

7.80
 

4.19
 

4.61
 

5.80
 

var_N  8.48
 

13.62
 

3.69
 

0.58
 

0.65
 

1.58
 

0.92
 

8.05
 

10.43
 

35.88
 

50.67
 

17.66
 

5.59
 

6.60
 

integral_N  28065.68
 

18185.04
 

21882.58
 

7664.49
 

9751.41
 

26692.74
 

11492.01
 

19891.24
 

16834.68
 

18833.86
 

26979.40
 

22136.93
 

14558.96
 

22451.46
 

npoints_N  3377.00
 

3559.00
 

5397.00
 

3439.00
 

2979.00
 

5267.00
 

3128.00
 

3363.00
 

3502.00
 

4561.00
 

3461.00
 

5294.00
 

3156.00
 

3869.00
 

min_Dst  -63.00
 

-48.00
 

-34.00
 

-52.00
 

-48.00
 

-60.00
 

-74.00
 

-73.00
 

-38.00
 

-42.00
 

-44.00
 

-36.00
 

-110.00
 

-48.00
 

max_Dst  -17.00
 

-13.00
 

-7.00
 

-9.00
 

-6.00
 

-18.00
 

-39.00
 

-28.00
 

8.00
 

29.00
 

30.00
 

3.00
 

-28.00
 

-10.00
 

mean_Dst  -33.27
 

-26.78
 

-18.16
 

-25.47
 

-30.30
 

-41.47
 

-54.36
 

-47.93
 

-19.59
 

-23.53
 

-29.15
 

-16.26
 

-60.00
 

-31.54
 

var_Dst  107.96
 

78.47
 

33.92
 

86.58
 

128.60
 

105.84
 

109.75
 

83.59
 

89.73
 

106.28
 

148.43
 

58.90
 

479.79
 

95.30
 

integral_Dst  -1996.00
 

-1687.00
 

-1743.00
 

-1579.00
 

-1606.00
 

-3898.00
 

-2990.00
 

-2876.00
 

-1234.00
 

-1906.00
 

-1778.00
 

-1528.00
 

-3420.00
 

-2145.00
 

npoints_Dst  60.00
 

63.00
 

96.00
 

62.00
 

53.00
 

94.00
 

55.00
 

60.00
 

63.00
 

81.00
 

61.00
 

94.00
 

57.00
 

68.00
 

min_AE  30.00
 

64.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

0.00
 

56.00
 

28.00
 

32.00
 

0.00
 

58.00
 

max_AE  1378.00
 

1431.00
 

1186.00
 

1196.00
 

1759.00
 

1362.00
 

1428.00
 

1733.00
 

1315.00
 

1207.00
 

1203.00
 

1123.00
 

1137.00
 

1294.00
 

mean_AE  437.24
 

446.84
 

351.78
 

473.09
 

439.37
 

369.10
 

415.60
 

389.83
 

408.03
 

365.86
 

376.90
 

276.28
 

471.35
 

463.96
 

var_AE  60800.12
 

38850.91
 

33589.52
 

46153.61
 

43287.47
 

43794.06
 

53814.10
 

49549.93
 

40577.19
 

36684.19
 

49300.62
 

25611.02
 

39497.38
 

48743.84
 

integral_AE  1.58E+06
 

1.70E+06
 

2.03E+06
 

1.74E+06
 

1.40E+06
 

2.07E+06
 

1.39E+06
 

1.40E+06
 

1.52E+06
 

1.78E+06
 

1.39E+06
 

1.56E+06
 

1.59E+06
 

1.92E+06
 

npoints_AE  3603.00
 

3797.00
 

5757.00
 

3669.00
 

3179.00
 

5619.00
 

3337.00
 

3588.00
 

3736.00
 

4866.00
 

3693.00
 

5648.00
 

3368.00
 

4128.00
 

min_AU  -44.00
 

-70.00
 

-43.00
 

-370.00
 

-32.00
 

-44.00
 

-39.00
 

-50.00
 

-9.00
 

1.00
 

-2.00
 

-9.00
 

-76.00
 

-55.00
 

max_AU  477.00
 

502.00
 

5830.00
 

6495.00
 

5937.00
 

3212.00
 

3263.00
 

6345.00
 

6649.00
 

404.00
 

572.00
 

354.00
 

5822.00
 

489.00
 

mean_AU  164.01
 

168.86
 

144.42
 

188.91
 

196.73
 

124.53
 

112.08
 

138.00
 

149.52
 

136.13
 

139.17
 

112.24
 

167.10
 

184.72
 

var_AU  8555.93
 

6547.82
 

66474.49
 

77770.66
 

53286.76
 

6668.52
 

6373.77
 

52536.15
 

27311.16
 

3790.73
 

4052.09
 

2319.71
 

40349.04
 

8754.14
 

integral_AU  590915.00
 

641174.00
 

831421.00
 

693120.00
 

625405.00
 

699734.00
 

374005.00
 

495160.00
 

558604.00
 

662410.00
 

513957.00
 

633940.00
 

562778.00
 

762537.00
 

npoints_AU  3603.00
 

3797.00
 

5757.00
 

3669.00
 

3179.00
 

5619.00
 

3337.00
 

3588.00
 

3736.00
 

4866.00
 

3693.00
 

5648.00
 

3368.00
 

4128.00
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min_AL  -1057.00
 

-1302.00
 

-6122.00
 

-1211.00
 

-1527.00
 

-1339.00
 

-1232.00
 

-1577.00
 

-1049.00
 

-1065.00
 

-1073.00
 

-892.00
 

-9742.00
 

-982.00
 

max_AL  7.00
 

-6.00
 

14.00
 

2.00
 

-6.00
 

68.00
 

13.00
 

55.00
 

28.00
 

39.00
 

67.00
 

30.00
 

3.00
 

-1.00
 

mean_AL  -272.86
 

-277.50
 

-223.04
 

-295.11
 

-251.80
 

-244.87
 

-304.19
 

-260.62
 

-261.99
 

-229.18
 

-237.32
 

-163.64
 

-346.67
 

-278.84
 

var_AL  39894.33
 

25936.62
 

29655.61
 

32644.81
 

20389.74
 

35067.31
 

39196.67
 

41590.08
 

30153.13
 

30109.46
 

42207.55
 

19343.32
 

335818.48
 

30780.28
 

integral_AL  -9.83E+05
 

-1.05E+06
 

-1.28E+06
 

-1.08E+06
 

-8.00E+05
 

-1.38E+06
 

-1.02E+06
 

-9.35E+05
 

-9.79E+05
 

-1.12E+06
 

-8.76E+05
 

-9.24E+05
 

-1.17E+06
 

-1.15E+06
 

npoints_AL  3603.00
 

3797.00
 

5757.00
 

3669.00
 

3179.00
 

5619.00
 

3337.00
 

3588.00
 

3736.00
 

4866.00
 

3693.00
 

5648.00
 

3368.00
 

4128.00
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APÊNDICE D 
VERIFICAÇÃO DA ALFVENICIDADE DO VENTO SOLAR EM FEIXES 
RÁPIDOS 
Este Apêndice contém os gráficos construídos para a análise da alfvenicidade do vento 
solar durante os feixes rápidos que causaram os eventos HILDCAAs. 
Para a construção destes gráficos foi utilizada uma rotina de correlação cruzada, e foram 
tomados os módulos dos valores máximos do coeficiente de correlação ocorridos em um 
lag máximo de ±20 minutos. Esta correlação foi computada em intervalos de 4 horas. O 
primeiro gráfico deste painel é uma forma de mostrar o valor do coeficiente de 
correlação em forma de cores. Cada linha é a correlação cruzada do campo magnético e 
velocidade do vento solar em uma direção. Quanto mais escura for a cor, na escala de 
cinza, maior será o coeficiente de correlação.  
Os gráficos seguintes mostram o comportamento do coeficiente de correlação na ordem 
B
x
 x V
x
, B
y
 x V
y
 e B
z
 x V
z
. A escala horizontal representa o tempo da série de dados, 
com resolução de um minuto. A escala vertical, com valores de 0 a 1 representa o 
coeficiente de correlação. 
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FIGURA D.1 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 1_1998 e 2_1998. 
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FIGURA D.2 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 1_1999 e 2_1999. 
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FIGURA D.3 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 3_1999 e 4_1999. 
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FIGURA D.4 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 5_1999 e 6_1999. 
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FIGURA D.5 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 7_1999 e 1_2000. 
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FIGURA D.6 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 2_2000 e 3_2000. 
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FIGURA D.7 – Gráfico dos coeficiente de correlação para análise de alfvenicidade dos 
eventos 4_2000 e 1_2001. 
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APÊNDICE E 
CÁLCULO DO TEMPO DE VIAGEM DE UMA PARCELA DO VENTO SOLAR 
EM UM FEIXE RÁPIDO DESDE O SOL ATÉ A TERRA 
A fim de verificar a possível necessidade de se levar em conta a curvatura das linhas de 
campo na espiral de Parker do vento solar no cálculo do deslocamento de um feixe 
rápido desde sua origem no Sol até a Terra, foi seguido o seguinte procedimento: 
Assumindo o tempo médio de rotação solar como sendo de 25,4 dias (Kivelson e 
Russel, 1995), tem-se a freqüência angular de rotação solar: 
16
107,2
4,25
2
−−
⋅×== srad
dias
rad
π

ω  
O plasma se move continuamente para fora da fonte em uma direção radial, com uma 
componente de velocidade U
r
=u(r). No entanto, isto tem agora uma posição aparente na 
longitude solar ϕ, que é puramente devida à transformação de coordenadas: 
r

U

ω

ϕ

−

=

 
Então podemos ter que: 
)(ru
r
Ur
U
ω

ϕ

−=  
Que nos dá uma equação diferencial para as linhas de campo próximo ao equador solar 
(latitude solar=0) como sendo: 
)(ru
r
dr
dr
ω

ϕ

−=  
Se a velocidade de expansão radial for constante (hipótese assumida, só é verdadeira 
para grandes distâncias no meio interplanetário), então: 
ωϕ
u
d
dr
−=  
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E tem-se uma solução óbvia: 
"K
u
r +−= ϕ
ω

 
Especificando a posição da fonte da linha de campo em uma longitude ϕ
0
 em r=R, tem-
se então: 
)(
0
ϕϕ
ω

−−=−
u
Rr  
Que é a expressão da espiral de Arquimedes. 
Para comparar o tempo de viagem de uma parcela do Sol até a Terra em uma trajetória 
radial ou seguido a espiral de Parker, foi feito o seguinte cálculo comparativo, 
considerando R o raio solar, de 696000 km, e a distância média da Terra ao Sol (1AU) 
como sendo 150x10
6
 Km. Para o caso do vento solar com velocidade de 700 km/s, valor 
aproximado para um feixe rápido e fazendo ϕ=0 resulta que: 
ϕ
0
=0.575886857 rad 
Dividindo este valor pela freqüência angular do sol, temos o tempo de viagem de 
213291,42 segundos, que correspondem a 59,2476 horas. 
Se considerarmos simplesmente um deslocamento radial do Sol a Terra, dividindo a 
distância de uma unidade astronômica pela velocidade, resulta em um tempo de 
214285,71 segundos, que equivalem a 59,5238 horas. 
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APÊNDICE F 
MAPAS DE WAVELETS DO AE PARA OS 14 EVENTOS ANALISADOS 
 
Este apêndice contém os mapas de wavelets construídos para o índice AE de cada um 
dos 14 eventos analisados.  
O índice AE utilizado nestas análises tem resolução temporal de um minuto, e, em 
geral, não possuem falhas, de forma que não se fez necessário nenhum procedimento de 
interpolação de dados.  
Para cada um dos painéis construídos para cada evento, têm-se dois gráficos. O primeiro 
deles é a serie de dados do AE analisada. No eixo horizontal deste gráfico está o tempo, 
dado em frações do dia do ano, e na escala horizontal está o valor do índice AE. 
No segundo gráfico é plotado o mapa de wavelets, que tem na sua escala horizontal o 
tempo, também em fração do dia do ano, correspondendo a exatamente o mesmo 
período do índice AE. A escala vertical indica o valor da periodicidade, em minutos. A 
cor neste gráfico indica a amplitude da periodicidade, indicada pela escala de cor no 
lado direito. 
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FIGURA F.1 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 1_1998 e 2_1998. 
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FIGURA F.2 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 1_1999 e 2_1999. 
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FIGURA F.3 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 3_1999 e 4_1999. 
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FIGURA F.4 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 5_1999 e 6_1999. 
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FIGURA F.5 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 7_1999 e 1_2000. 
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FIGURA F.6 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 2_2000 e 3_2000. 
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FIGURA F.7 – Mapas de Wavelets do índice AE para os eventos 4_2000 e 1_2001. 
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APÊNDICE G 
MAPAS DE WAVELETS DO BZ PARA OS 14 EVENTOS ANALISADOS 
 
Este apêndice contém os mapas de wavelets construídos para o campo magnético do 
meio interplanetário em sua componente na direção z (Bz) para cada um dos 14 eventos 
analisados.  
Diferente do índice AE, que em geral não possui falhas, nos dados de campo magnético 
do satélite ACE em geral são observados alguns curtos períodos sem dados. Em geral 
estes períodos foram preenchidos utilizando interpolação linear. 
Outra correção aplicada aos resultados do das periodicidades, foi a compensação do 
tempo de amostragem do campo magnético. Enquanto no AE tínhamos uma freqüência 
de amostragem de exatamente 1 minuto, o que resultava em períodos de também 1 
minuto, em Bz a resolução temporal é de 64 segundos. Portanto, os períodos 
encontrados serão múltiplos de 64 segundos (e as freqüências múltiplas de 1/64 
segundos). Para facilitar a compreensão e comparação dos resultados, foi feita a 
compensação do tempo de amostragem, de forma que os períodos plotados nos gráficos 
são realmente dados em minutos.  
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FIGURA G.1 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 1_1998 e 2_1998. 
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FIGURA G.2 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 1_1999 e 2_1999. 
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FIGURA G.3 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 3_1999 e 4_1999. 
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FIGURA G.4 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 5_1999 e 6_1999. 
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FIGURA G.5 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 7_1999 e 1_2000. 
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FIGURA G.6 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 2_2000 e 3_2000. 
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FIGURA G.7 – Mapas de Wavelets do Bz para os eventos 4_2000 e 1_2001. 
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APÊNDICE H 
DECOMPOSIÇÃO POR WAVELETS DO ÍNDICE AE 
Este apêndice contem os gráficos das decomposições por wavelets do índice AE para os 
14 eventos analisados. 
Para cada um dos painéis, tem-se, no lado direito, no gráfico do topo, o sinal original 
sendo analisado. A partir do topo, estão as decomposições em níveis múltiplos de 2
n
 
minutos (Os períodos correspondentes de cada nível estão na TABELA 6.5 do Capítulo 
6). 
No lado esquerdo temos as reconstruções, onde, partindo do ultimo painel (nível A10) 
podemos obter todos os outros através da soma sucessiva das decomposições, de forma 
que A9=A10+D10, e A8=A9+D9, e assim sucessivamente. 
O gráfico de A0 é o sinal reconstruído utilizando todos os níveis da decomposição, e 
deve ser muito próximo do sinal original. 
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FIGURA H.1 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 1_1998 e 2_1998. 
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FIGURA H.2 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 1_1999 e 2_1999. 
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FIGURA H.3 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 3_1999 e 4_1999. 
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FIGURA H.4 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 5_1999 e 6_1999. 
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FIGURA H.5 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 7_1999 e 1_2000. 
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FIGURA H.6 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 2_2000 e 3_2000. 
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FIGURA H.7 – Decomposições por de Wavelets do índice AE para os eventos 4_2000 e 1_2001.
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APÊNDICE I 
DECOMPOSIÇÃO POR WAVELETS DO B
Z
 
Este apêndice contem os gráficos das decomposições por  wavelets do campo 
magnético do meio interplanetário na sua componente da direção z (Bz) para os 
14 eventos analisados. 
Para cada um dos painéis, tem-se, no lado direito, no gráfico do topo, o sinal 
original sendo analisado. A partir do topo, estão as decomposições em níveis 
múltiplos de 2
n
 minutos (Os períodos correspondentes de cada nível estão na 
TABELA 6.5 do Capítulo 6). 
No lado esquerdo temos as reconstruções, onde, partindo do ultimo painel (nível 
A10) podemos obter todos os outros através da soma sucessiva das 
decomposições, de forma que A9=A10+D10, e A8=A9+D9, e assim 
sucessivamente. 
O gráfico de A0 é o sinal reconstruído utilizando todos os níveis da 
decomposição, e deve ser muito próximo do sinal original. 
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FIGURA I.1 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 1_1998 e 2_1998. 
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FIGURA I.2 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 1_1999 e 2_1999. 
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FIGURA I.3 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 3_1999 e 4_1999. 
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FIGURA I.4 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 5_1999 e 6_1999. 
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FIGURA I.5 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 7_1999 e 1_2000. 
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FIGURA I.6 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 2_2000 e 3_2000. 
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FIGURA I.7 – Decomposições por de Wavelets do Bz para os eventos 4_2000 e 1_2001.  
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