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Este texto sintetiza a modulagdo pelas particulas do fluxo de raios césmicos galdticos durante seu transporte
na heliosfera, fornecendo algumas referéncias necessarias para a compreensdo do assunto aos interessados no
tema. Neste contexto, os elementos, fen6menos e eventos estao descritos de modo preferencialmente tedrico-
conceitual, apenas utilizando a formulagdo matemética quando ela se faz realmente indispensavel. Partindo das
nogdes fundamentais de raios césmicos e heliosfera, discute-se a interagdo mutua desses destes elementos, que
estd severamente relacionada & dinamica dos fluidos e ao eletromagnetismo. A conclusdo relata a importancia
da compreensao do assunto para a geociéncia e as ciéncias espaciais.

Palavras-chave: heliosfera, raios césmicos galaticos, modulagdo de raios césmicos.

This paper synthesizes the modulation of the particle flux of galactic cosmic rays during their transport
inside the heliosphere and provides some fundamental references to understanding of this modulation. In this
context, all elements, phenomena and events are preferably described in a theoretical-conceptual way, just using
the mathematical approach when it is really indispensable. Starting from the fundamental definitions of heli-
ospheric and cosmic rays, we discuss the mutual interactions of these elements, which is severely related to fluid
dynamics and electromagnetism. The conclusion indicates the importance of this theme for the geosciences and

space sciences.
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1. Introducgao

Este artigo tem como objetivo introduzir aos estudan-
tes os conceitos fisicos fundamentais envolvidos na mo-
dulagao sofrida pelos raios césmicos galacticos (galactic
cosmic rays - GCR) durante sua trajetéria no interior
da heliosfera, servindo como referéncia basica ao tema.
Assim o texto foi elaborado privilegiando uma abor-
dagem tedrica e conceitual e evitando, na medida do
possivel, o tratamento matematico dos modelos fisicos.
Apesar dessa abordagem garantir a simplicidade e a
fluidez do texto, também torna-se imprescindivel a uti-
lizacao de fontes bibliograficas complementares para
uma compreensao mais completa dos temas abordados.
Os autores citados no texto sdo excelente ponto de par-
tida na busca por estas informagoes.
Esse artigo foi estruturado nos seguintes tépicos:

e Tépico 2 - Raios cdsmicos. Aqui encontra-se uma
breve revisao da evolucao histérica do conceito
de raios césmicos. Apresentam-se, em seguida, os
principais conceitos necessarios a compreensao da
origem e por conseguinte da classificagao dos raios
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c6ésmicos. Conclui-se com a descricao da fisica
bésica envolvida na interagao dos GCR com a at-
mosfera terrestre.

Tépico 3 - Heliosfera. Neste item define-se he-
liosfera tratando inicialmente de modo sucinto
das estruturas que a delimitam interna e externa-
mente. Trata-se em seguida de introduzir os con-
ceitos magnetohidrodinamicos das estruturas que
a compoem com uma breve discussao da dinamica
temporal e distribuicao espacial.

Toépico 4 - Modulagao heliosférica dos raios
cOsmicos galdcticos. Este tépico discute como os
raios césmicos no tépico 2 se propagam pelas es-
truturas apresentadas no topico 3. Nesta parte do
texto um tratamento matematico um pouco mais
explicito é utilizado para que se possa discutir a
equagcao do transporte de Parker que sumariza os
fenomenos de difusdo, deriva e a contribuigao do
vento solar na variacao temporal da densidade de
raios cosmicos. Discute-se ainda os fenémenos
que causam a modulagao dos raios cosmicos se-
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cundarios detectados na superficie da Terra.

e Tépico 5 - Conclusao. A conclusao indica as
principais dreas de pesquisa para as quais os te-
mas discutidos sao de relevancia fundamental,
relacionando-as com sua importancia para o am-
biente terrestre e por conseguinte para o seres hu-
manos inseridos neste ambiente. Também sao in-
dicadas algumas das intmeras possibilidades de
pesquisa de um tema que, apesar de demandar
arduo esforco do pesquisador, é muito estimulante
e proficuo.

2. Raios césmicos

O fluxo de raios césmicos que atravessam os meios inter-
planetdrios e interestelar é composto de 90% de prétons,
9% de particulas alfa e o restante de nicleos de elemen-
tos mais pesados [M]. A movimentacao destas particulas
pela heliosfera é um exemplo de interagoes magnetohi-
drodinadmicas. Magnetohidrodindmica (MHD) é o es-
tudo do movimento de um fluido condutor de eletri-
cidade na presenca de um campo magnético. As cor-
rentes elétricas induzidas no fluido como resultado de
seu movimento alteram as linhas de campo magnético,
por sua vez a variacao das linhas de campo magnético
produzem forcas que modificam o movimento do fluido
[B]. Apesar de sua patente complexidade os conceitos
bésicos da MHD sao discutidos durante as aulas de ele-
tromagnetismo e mecanica dos fluidos.

A descoberta dos raios cdsmicos é atribuida a Victor
Hess que, por meio de experimentos com baldes, notou
que o fluxo de radiagao ionizante, até entao associada
a radiativadade ambiente do solo, se intensificava com
o aumento da altitude. Isso o levou a conclusao de que
provavelmente a fonte desta “radiagao” teria origem ex-
traterrestre [B]. A partir de entdo uma nova era iniciou-
se para a fisica das particulas e para a fisica espacial.
Pesquisas pioneiras levaram ao descobrimento de no-
vas particulas subatomicas subprodutos da interacao
dos raios césmicos com os constituintes atmosféricos,
em uma época em que NAo se contava com Os recur-
sos tecnoldgicos necesséarios para obter artificialmente
particulas tdo energéticas quanto os raios césmicos. A
partir deste periodo, toda a compreensao do espago in-
terplanetario foi severamente reformulada. Dentre as
pesquisas pioneiras, figura o trabalho do fisico brasileiro
César Lattes que descobriu a existéncia das particulas
méson 7 [@]. A maioria dos raios césmicos movem-se
com velocidades relativistica, mas desde a década de
1960 sao observados raios césmicos com energia da or-
dem de 1020 eV [W], o que ainda hoje desafia explicacdes
cientificas convencionais.

A importancia dos dados obtidos através dos raios
c6smicos abrangem uma ampla gama de areas do conhe-
cimento. Como exemplos pode-se citar sua aplicagao
no estudo do meio interplanetario [H], na identificagéo
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de precursores de tempestades geomagnéticas [B] e
na datagao de eventos paleoclimaticos por meio dos
isétopos cosmogénicos que os raios cdésmicos produ-
zem [M@].

2.1. Origem dos raios césmicos

E com base na anslise do espectro de energia das
particulas que a origem dos raios cosmicos é inferida.
A Ref. [B] descreve o fluxo diferencial de particulas
de raios cosmicos no meio interplanetario pela lei de
poténcia

dN

dE
onde N indica o nuimero de particulas, £ o espectro
energético e 7y é o indice espectral que pode ser, a grosso
modo, aproximado para 3. Na pratica, esta lei descreve
um fluxo de raios césmicos decrescentes com relagao a
energia, tal que é possivel encontrar uma particula com
energia da ordem de 100 MeV a cada centimetro qua-
drado por segundo, mas a ocorréncia de particulas com
energias da ordem de 10%° eV é de uma a cada quilome-
tro quadrado por século. O cléssico grafico do diagrama
de fluxo na Fig. 0 mostra dados observacionais que le-
varam a Eq. (1).
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Figura 1 - Diagrama do fluxo de raios césmicos para energias
superiores a 100 MeV. Modificado da Ref. [g].

No diagrama estao identificados dois sutis pontos
de inflexao da curva chamados de joelho e tornozelo
indicados na Fig. 0. Estes pontos dividem o digrama
de fluxo em niveis de energia que se distinguem pelos
processos de aceleracao necessario para atingi-los.
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Na realidade, determinar a origem dos raios
cosmicos por métodos diretos é impossivel uma vez
que estes movem-se por trajetérias aleatérias (random
walks) ao atravessar campos magnéticos turbulentos,
contudo métodos indiretos indicam que a parte do dia-
grama da Fig. I compreendida entre 10° eV e 10*° eV,
ou seja, até o joelho do espectro tem origem galdctica
[@]. O fluxo de particulas com energias até 10° eV pode
ser explicada por fenomenos de origem solar e portanto
sao denominadas raios césmicos solares (solar cosmic
rays - SCR) [m].

Aproximadamente na mesma faixa de energia dos
SCRs encontra-se um conjunto de particulas cuja com-
posicao quimica indica que nao foram aceleradas pe-
los mesmos processos dos raios cosmicos solares e
galacticos. Estas particulas sdo denominadas raios
césmicos andmalos (anomalous cosmic rays - ACR) e
um esquema ilustrativo do modelo tedrico mais aceito
de seu ganho de energia é exibido na Fig. B. Tratam-se
de particulas neutras de géas interestelar que, por nao
estarem sujeitas as forcas de Lorentz, adentraram na
heliosfera. J& no interior da heliosfera estas particulas
tornam-se ionizadas ou por fotoionizacao ou por trocas
de carga com o material do vento solar. Agora sujei-
tas aos efeitos MagnetoHidroDindmicos (MHD) estas
particulas sdo arrastadas pelo vento solar [] para peri-
feria da heliosfera onde turbulentos campos magnéticos
induzem uma trajetéria aleatéria (random walk) que
pode culminar arremessando a particula de volta ao in-
terior da heliosfera [H].

Figura 2 - Representacao esquematica da formagao dos raios
césmicos andmalos. Modificado da Ref. [d].

E bem aceito atualmente que particulas com es-
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pectro de energia entre 10° eV e 106 eV devam sua
aceleragdo a remanescentes de supernovas, enquanto
no espectro de energia entre o joelho (~ 10! eV) e
o tornozelo (~ 1019 eV) as aceleragoes seriam oriun-
das de remanescentes nao-ordindrias de supernovas [[3).
Ainda segundo a Ref. [[2] a origem da aceleracao de
particulas com energia acima de 10'? eV permanece
incerta, porém hé consenso no fato de que a fonte é
extragalactica.

2.2. Raios césmicos primarios e secundarios

E importante compreender que os raios césmicos que
permeiam o meio interplanetdrio nao sao os mesmos
observados em detectores na superficie da Terra. As
particulas transportadas pelo meio interplanetario sao
denominados raios césmicos primérios. Essas particulas
primdrias nao conseguem chegar até a superficie ter-
restre, uma vez que adentram com a atmosfera terres-
tre tornando-se suscetiveis a interagoes com elétrons,
nucleos de atomos e moléculas que constituem a at-
mosfera. As particulas sofrem perda de energia através
de processos hadrénicos e/ou eletromagnéticos [[3].

Os hadrons? incidentes sofrem interacdes de natu-
reza forte® quando colidem com nicleos atmosféricos
como o nitrogénio e oxigénio. Se a energia do hadron
incidente for da ordem de 10° eV, da-se inicio uma ca-
deia de interacoes sucessivas, denotadas por chuveiro de
particulas ou chuveiro de raios cosmicos, que resultam
na criagao de uma série de particulas secundérias den-
tre elas os mésons. A Fig. B ilustra esquematicamente
o chuveiro de particulas de raios césmicos na atmosfera.

De acordo com a Ref. [[3], um préton primdrio so-
fre em média 12 interagoes ao longo de uma trajetéria
vertical do topo da atmosfera até o nivel do mar o que
corresponde a um caminho livre médio de interagao de
cerca de 80 g/cm?.

A partir da deteccao das particulas secundéarias pro-
duzidas nos chuveiros de raios césmicos é possivel re-
produzir o fluxo de raios césmicos primérios que os
produziram e consequentemente inferir as condigoes do
meio interplanetario. Neste sentido empreendimentos
como a Rede de Detectores de Neutrons [[@] e a Rede
Global de Detectores de Muons [[d] sdo de grande im-
portancia. Obviamente além destas duas redes de dec-
tores existem ainda véarias iniciativas interessadas em
detectar e analisar as diferentes particulas produzidas
nos chuveiros de raios césmicos. Ha também instru-
mentos a bordo de satélites, como o Pamela (Payload
for Matter-Antimatter Exploration and Light Nuclei
Astrophysics) e o ainda mais preciso AMS-02 (Alpha
Magnetic Spectometer) que detectam diretamente o

2HAdrons sdo todas particulas suscetiveis a interagio nuclear forte [I2].
3 A interacdo forte é uma das quatro interagdes fundamentais da natureza e identifica o que em fisica nuclear é habitualmente chamado

de interagdo nicleon-nicleon ou intera¢do nuclear [I3].
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fluxo de raios césmicos primdrios [[¥,MM]. As bases
para compreensao de como opera qualquer detector de
raios césmicos sdo concernetes aos topicos de fisica mo-
derna e contemporanea lecionados durante a graduacao.
Os avangos na area de deteccao dos raios césmicos
secundérios ainda estdo fortemente ligados ao estudo
tedrico das particulas subatomicas por uma relacao de
igual reciprocidade que demanda pesquisadores dedica-
dos e muito bem preparados.
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Figura 3 - Chuveiro de raios césmicos. Ilustracdo da producao
dos raios césmicos secundarios desencadeada apds uma particula
de raio césmico primdrio incidir na atmosfera. Modificado da
Ref. (@3]
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3. A heliosfera

Se um dia ja acreditou-se que no espaco entre os plane-
tas do sistema solar existia um vacuo quase ideal, hoje
sabe-se que este espaco é preenchido por um plasma®
altamente condutor resultante da expansao supersonica
da coroa solar denominado vento solar. O vento solar
é composto principalmente de protons e elétrons e de
uma fragéo de cerca de 5% de fons de hélio [E0].

A velocidade de expansao do vento solar a partir do
Sol permanece aproximadamente constante enquanto
sua densidade decai adiabaticamente de modo propor-
cional a r~2, onde r é distancia até o Sol. Em uma
regido bastante afastada do Sol o vento solar rarefeito
passa a interagir com o meio interestelar muito proximo
(Very Local InterStellar Medium - VLISM). O volume
espacial ocupado pelo vento solar até este ponto é o
que se define como heliosfera [E0]. Foi s6 recentemente,
em agosto 2012, que o veiculo espacial Voyager 1 ultra-
passou os limites periféricos da heliosfera e tornou-se o
primeiro artefato humano a penetrar no espaco interes-
telar [22).

Segundo a Ref. [ as estruturas que constituem a
regiao mais periférica da heliosfera e do exterior imedi-
atamente préximo sdo: (1) o vento interestelar (inters-
tellar wind), um continuo fluxo de material no VLISM.
(2) A regido na qual a pressdo de arraste do vento
solar se equipara a pressao do VLISM onde forma-
se uma onda causada pela mudanca de velocidade de
supersonica para subsonica, chamado Choque de Ter-
minacao (Termination Shock - TS). (3) As particulas
do vento solar externas ao TS, agora com velocidades
subsonicas, seguem no sentido do fluxo do vento inte-
restelar formando a heliocauda (HelioTail - HT). (4) A
regiao comprimida pelo vento interestelar, mas ainda
permeada pelas particulas do vento solar é denominada
bainha heliosférica (HelioSheath - HS). A bainha heli-
osférica é limitada, pelo lado interno, pelo TS e limi-
tada, pelo lado externo, por (5) uma descontinuidade
tangencial entre a heliosfera e o VLISM denominada he-
liopausa (HelioPause - HP).(6) A regido externa onde
o vento interestelar comega a interagir com a helios-
fera constitui a frente de choque (Bow Shock). Recen-
temente dados do veiculo espacial IBEX (Interstellar
Boundary Explorer) sugerem a existéncia ndo de uma
frente de choque, mas de apenas uma espessa frente de
onda [23]. A Fig. B mostra uma representacao artistica
das estruturas descritas e um experimento realizado no
departamento de fisica da Universidade do Arizona [8]
que ilustra regioces de choque andlogas as da heliosfera.

4Considera-se plasma um gés constituido de particulas eletricamente carregadas de forma que a quantidade de portadores positivos
é aproximadamente a mesma de portadores negativos. Por possuir quantidades semelhantes de cargas com sinais opostos no mesmo
elemento de volume o plasma se porta como quasineutro quando em estado estaciondrio [E1].
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Figura 4 - No painel A: representacdo artistica da heliosfera com as principais regides de choque indicadas. Modificado da Ref. [E4]. No
painel B: foto de experimento fisico que ilustra regides hidrodindmicas de choque similares as da heliosfera. Modificado da Ref. [d].

No interior da heliosfera, o Sol gera um intenso
campo magnético cujo modelo pode, a grosso modo,
ser aproximado ao de um dipolo magnético nas ime-
diagoes do Sol quando em épocas de atividade solar
minima [E3]. Este campo magnético extende-se por
toda heliosfera sendo denominado Campo Magnético
Interplanetério (Interplanetary Magnetic Field - IMF).
A interagdo entre o vento solar e o IMF constitui um
sistema MagnetoHidroDindmico (MHD) tal como des-
crito pela Ref. [EG). A compreensdo do MHD requer
familiaridade com os conceitos fundamentais de termo-
dindmica, mecanica dos fluidos e eletromagnetismo. A
Equacdo de Indugdo Ideal, uma das equagoes basicas do
MDH, ¢é dada pela relagao [E1]

E*VX(VXB):O, (2)
@ Sentido de
Movimento
do Plasma

1

Sentido de
Movimento
do Plasma

\\

onde v é a velocidade do plasma e B o campo magnético
e é valida para plasmas com condutividade muito alta
como é o caso do vento solar e da maioria dos plasmas
espaciais. A Eq. (B) fornece um meio de determinar
o vetor campo magnético (B) a partir do vetor veloci-
dade (v) do plasma, permitindo afirmar que as linhas
de IMF movem-se juntamente com o plasma do modo
que estd ilustrado na Fig. Ba e portanto considera-se
que o fluxo magnético do IMF esté congelado no vento
solar.

Entender este conceito é de crucial importéancia ao
discutir-se as estruturas heliosféricas que sao intrinseca-
mente relacionadas a atividade solar. A Fig. Bb mostra
como o movimento vento solar distorce as linhas do IMF
que estao congeladas nele.

Vento Solar

‘B Linhas de

IMF

Figura 5 - No painel A:Esquema indicando o movimento das linhas de campo magnético (em vermelho) acompanhando o deslocameto
de duas porgdes de um plasma altamente condutor que estao se deslocando em sentidos opostos. Modificado da Ref. [EO]. No painel B:
Tlustragdo da distor¢ao das linhas de campo do IMF devido ao deslocamento radial do vento solar e ao movimento rotacional do Sol.



2316-6

3.1. Estruturas heliosféricas

O termo atividade solar faz referéncia as variagoes
magnéticas periddicas da estrela responsavel por uma
ampla gama de estruturas e eventos (que ocorrem 1no
Sol ou a partir dele) e cujo principal indice é a con-
tagem do ntmero de manchas solares [E8]. Manchas
solares sdo regides escuras na fotosfera do Sol pelas
quais arcos de campos magnéticos de grande magni-
tude emergem oriundos de regides mais profundas do
Sol [E™]. O ciclo de atividades solar tem uma periodici-
dade média de cerca de 11 anos, variando sua duragao
de 9 a 14 anos [BO]. Neste texto, discute-se a mo-
dulag@o dos GCRs durante seu transporte na heliosfera,
considerando momentos de atividade solar minima ou
pouco além disso, evitando discutir prolongadamente
variagoes temporais. Para tanto faz-se necessaria uma
breve descrigao da estrutura da heliosfera neste periodo.
O fluxo dos SCRs também depende fortemente da ati-
vidade solar variando em fase com ela. A modulacao
ds GCRs, no entanto, varia em fase inversa ao nivel de
atividade solar. Nesses momentos de minima atividade
solar as estruturas heliosféricas tem uma topologia que
torna sua descricao mais simples, contudo essa topolo-
gia muda drasticamente em funcao do tempo. Algumas
estruturas, como a lamina de corrente heliosférica ( Heli-
ospheric Current Sheet - HCS), existem continuamente
na heliosfera, outras estruturas como ejegoes de massa
coronal (Coronal Mass Ejections - CME) sao transi-
entes e ocorrem mais frequentemente em periodos de
maxima atividade solar, porém nao é de todo incomum
registros de ocorréncia destas estruturas em periodos
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de pouca atividade solar [B].

A topologia do campo magnético global do Sol é tal
que para posicoes de baixa latitude as linhas de campo
magnético sao comumente fechadas o que faz com que
o vento solar seja ejetado a menores velocidades do que
em posicoes de latitude alta onde as linhas de campo,
por estenderem-se por toda heliosfera, sdo consideradas
abertas. As regioes de linhas abertas podem ser obser-
vadas como &areas escurecidas préximas, a regiao polar,
sendo denominadas buracos coronais [Ed]. Desta forma,
a velocidade de ejecao do vento solar nao é uniforme
pela area superficial do Sol: um vento solar rapido é
ejetado da regiao polar enquanto um vento solar mais
lento é emitido das regioes equatoriais. E importante
notar que a posigao e distribuicao dos buracos coronais
variam muito em funcado da época de atividade solar.

Com a expansao do vento solar as linhas de campo
magnético nele congeladas sao arrastadas e deforma-
das até assumirem a configuracao ilustrada no painel
A da Fig. B. A partir de certa distdncia as linhas
de campo magnéticas abertas tornam-se antiparalelas.
Quando isso ocorre uma lamina de corrente surge de
forma a satisfazer as equagoes de Maxwell para o ele-
tromagnetismo [B2]. Esta lamina de corrente é deno-
minada Lamina de Corrente Heliosférica (HCS) e em
periodos de minima atividade solar apresenta-se apro-
ximadamente como um disco plano préximo ao equa-
dor magnético do Sol [B3], como mostram as imagens
do painel B da Fig. B, registradas pelos corondgrafos
LASCO-C1 e LASCO-C2 a bordo do satélite SOHO
(Solar and Heliospheric Observatory).

@ EIXO EIXO DE LAMINA DE
MAGNETICO ROTAGAO CORRENTE
LINHAS DE HELIOSFERICA
CAMPO
FECHADAS

LINHAS DE
CAMPO
ABERTAS

Figura 6 - Painel A: Representacdo esquemdtica da HCS que divide a heliosfera em dois setores magnéticos. Pode-se notar que eixo
magnético do Sol estd inclinado em relagdo ao seu eixo de rotagdo. Modificado da Ref. [B2]. Painel B: Composigdo de imagens dos
coronégrafos LASCO-C1 e LASCO-C2 registradas em 1 de Fevereiro de 1996. Na parte mais interna, imagem do LASCO-C1 na linha
do verde (530,3 nm). Na parte mais externa imagem em luz branca do LASCO-C2. Fonte: [E2].
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A HCS divide a heliosfera em dois hemisférios
magnéticos com linhas de campo orientadas em sentidos
opostos. A orientagao dessas linhas depende do ciclo de
atividade solar em questao. No inicio de cada ciclo as
linhas do IMF apontam no sentido inverso ao que apon-
tavam no inicio do ciclo anterior, tal como ilustrado na
Fig. @ da Ref. [B3]. Utilizando a notagao de que quando

@) (b)
Para fora A>0 /
do Sol

Na direcao /

do Sol

Minimo de
atividade solar
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as linhas do campo magnético apontam para fora do
(em direcao ao) Sol no hemisfério norte (sul), a polari-
dade é considerada positiva (A > 0), e quando as linhas
de campo apontam em dire¢ao ao (para fora do) Sol no
hemisfério norte (sul), a polaridade é considerada ne-
gativa (A < 0).

Maximo de
atividade solar

©

A<O ~Na direcao

Para fora
do Sol

Minimo de
atividade solar

Figura 7 - Esquema indicando a estrutura do campo magnético solar durante a. o minimo de atividade quando A > 0, b. o periodo de
maéxima atividade solar, c. o minimo de atividade quando A < 0. A linha escura tracejada indica a HCS que nao é regular durante o
periodo de méximo solar e portanto foi omitida no item b. Modificado da Ref. [BH].

Como o Sol rotaciona enquanto ejeta o vento solar,
as linhas do IMF assumem a forma de uma espiral ar-
quimediana com o centro no Sol. Este formato espiral,
representado na Fig. Bb, é conhecido como espiral de
Parker em homenagem ao seu primeiro propositor [B3].

O fato do eixo magnético solar nao coincidir com
seu eixo de rotagao causa um movimento de precessao
do eixo magnético que faz com que a HCS assuma uma
forma drapeada como uma saia de bailarina. Em épocas
pouco além do minimo de atividade solar a regiao co-
berta pelos buracos coronais se expande para latitudes
menores. Por existirem regices de mesma latitude eje-
tando vento solar rapido e lento, a medida que se distan-
ciam do Sol a interacdo entre os ventos com diferentes
velocidades forma estruturas que em condigoes sufici-
entemente estaveis, corrotacionam com o Sol sendo de-
nominadas regides de interagdo corrotante (corotating
interaction regions - CIR) [B3].

A Fig. B mostra uma representagao artistica do mo-
delo saia de bailarina inicialmente proposto pela Ref.
[B0], para uma heliosfera pouco perturbada. Este mo-
delo é a composicao das estruturas discutidas. Na Fig.
B é possivel ver, no Sol, em laranja escuro as regioes dos
buracos coronais por onde escapa o vento solar rapido
e em laranja claro a regiao de ejecao do vento solar
lento. A area verde representa a HCS drapeada, com
as linhas de campo em preto curvadas na espiral ar-
quimediana de Parker. Também em verde é possivel
ver a Terra com sua Orbita ao redor do Sol tracada
em preto. E interessante notar que ora a Terra tran-
sita acima da HCS (regido em verde claro), ora transita
abaixo dela (regido em verde escuro), mudando de setor
magnético heliosférico no decorrer de seu movimento or-

bital. O choque formado pela interacao entre o vento
solar rdpido (amarelo) e o vento solar lento aparece em
vermelho. Na regido em amarelo estd indicada o sentido
de expansao do vento solar.

Figura 8 - Representacdo artistica da heliosfera. Fonte: [E3].

A evolugado temporal deste modelo é por si s6 bas-
tante complexa e ainda outras estruturas transitorias,
além das CIRs, devem ser consideradas em um modelo
que represente acuradamente a heliosfera.

J& definiu-se CIRs como o resultado da interagao
do vento solar rdpido com o vento solar lento. Estas
estruturas predominam na heliosfera durante as fases
de declinio e de minimo do ciclo de atividade solar [Ba].

Explosoes solares ou Flares aceleram particulas su-
batomicas e emitem radiagao desde a banda de radio
até o espectro dos raios gama [B3]. Segundo a Ref. [B9],
explosoes solares podem ser definidas como fenémenos
de complexidade desconcertante variando do brilho de
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pontos subtelescépicos que duram alguns segundos até
emissoes das maiores regioes de manchas solares du-
rando mais de 20 horas e acelerando prétons a energias
da ordem de GeV (ver sessio ). E bem aceito que
a fonte da energia das explosoes solares sejam proces-
sos de reconexao magnética no campo magnético das
manchas solares [E]. Reconexdao Magnética ou Fusao
de Linhas de Campo Magnético é processo pelo qual
o plasma pode atravessar uma superficie de separacao
entre duas regioes com linhas de campo magnético to-
pologicamente distintas [E]. As particulas aceleradas
durante as explosoes solares que dirigem-se ao meio in-
terplanetario sao denominadas Particulas Energéticas
Solares (Solar Energetic Particles - SEP).

Ejecoes de Massa Coronal (Coronal Mass Ejection -
CME) s@o espetaculares erupgoes que sdo visualizadas
na coroa solar. Originadas de arcos coronais de tama-
nho da ordem de 104 km que expandem-se até cobrir
boa parte da superficie solar e continuam expandindo-
se da baixa coroa até o meio interplanetario [E2]. E
importante entender que CMEs tratam-se de ejecoes
de matéria solar que sao visualizadas na coroa e nao
ejecoes de material exclusivamente coronal. A Fig. B
mostra uma CME incomum com formato helicoidal que
parte da coroa.

Figura 9 - Foto do instrumento LASCO-C2 a bordo do satélite
SOHO que registrada dia 02 de Junho de 1998 de uma CME
pouco usual. O Sol é eclipsado por um anteparo (circulo laranja)
para favorecer a visualizagdo da CME. A posigdo do Sol é re-
presentada pela circunferéncia branca. Fonte:
Pascom.nasa.gov/gallery/images/, acesso em 25/5/2013.

Conforme distanciam-se do Sol as CMEs tornam-
se menos visiveis e a a partir de certo ponto sao
identificiveis apenas pelas alteragoes no IMF e no
plasma do vento solar. O remanescente interplanetario
de uma CME é denominada Ejecao de Massa Coro-
nal Interplanetaria (Interplanetary Coronal Mass Ejec-
tion - ICME). Segundo a Ref. [E], as estruturas de
uma ICME pode contar com uma componente denomi-
nada Nuvem Magnética (Magnetic Clouds - MC) que
possue caracteristicas muito especificas, como campo
magnético intenso, baixa temperatura de prétons e
rotagao lenta na componente z do IMF.

Oliveira et al.

4. Modulagao heliosférica de raios

cosmicos galacticos

O fato de que estruturas heliosféricas modulam a po-
pulacao de GCR pode ser facilmente verificado ao per-
ceber a anticorrelagao entre as séries de contagem de
raios césmicos e de manchas solares, ilustrados na
Fig. M. Essas séries mostram claramente que quando o
ciclo de atividade solar, definido pelo nimero de man-
chas solares, estd no maximo as contagens de raios
cOsmicos sao minimas e quando o ciclo solar estd no
minimo de atividade, as contagens de raios césmicos sao
méaximas. A Fig. M também mostra uma alternancia
entre picos agudos e picos chatos na contagem de raios
césmicos. Esta alternancia é decorrente da inversao
dos polos magnéticos solares ao final de cada ciclo solar
(consultar Fig. @). Em épocas em que A > 0 espera-se
que os GCR com carga elétrica positiva derivem para
dentro da heliosfera na direcao dos polos do Sol e saiam
através da HCS, enquanto as particulas negativas se-
guem o trajeto inverso. Em épocas em que A < 0 a
deriva das particulas é revertida e as particulas positi-
vas adentram pela HCS enquanto as negativas o fazem
em dire¢do aos pdlos do Sol [E3].

No entanto, a modulagao heliosférica dos GCR nao
se resume somente a este efeito. Na verdade muitas
consideragoes acerca da difusao de particulas eletrica-
mente carregadas em campos magnéticos turbulentos,
da convecgao e expansao do vento solar e da deriva
de particulas devem ser ponderados para que um mo-
delo tedrico suficientemente bem representativo possa
ser elaborado.

4.1. Equacao do transporte de Parker

A Ref. [0 sintetizou as bases tedricas para a modela-
gem do transito dos GCR no meio interplanetario. Ele
discutiu o movimento de particulas eletricamente car-
regadas através do espago interplanetédrio considerando
tempo de transito, perda de energia e a convecgao para
fora causada pelo vento solar. Ele ainda demonstra que
a maior parte dos GCR s@o imediatamente devolvidos
ao meio interestelar na interagao inicial com o vento
solar e que os que conseguem difundir-se sofrem consi-
deravel perda de energia.

Todas as consideragoes da Ref. [B] estao sintetiza-
das em sua equacao do transporte. Em relacdo a funcao
de distribuigao omnidirecional f(r,p,t) de particulas na
posicao r, com momento p, no instante ¢ esta equacao
pode ser descrita pela igualdade [E3]

%=V~(K(s)~Vf) —vg-Vf—

1 af
V.-V V.- V— , 3
f+3 op t Q (3)
na qual K® éa parte simétrica do tensor de difusao,
V ¢ a velocidade do vento solar e vz a velocidade de

deriva da particula.
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Figura 10 - Figura indicando a anticorrelagdo entre a contagem de manchas solares, indicadores do ciclo de atividade solar, e a
detecgdo de neutrons em solo, produzidos na interacdo dos raios césmicos priméarios com os elementos atmosféricos. Modificado de

EETp://neutronm. bartol . udel.edu/-pyle/modplotM.gid, acesso em 25/5/2013.

Na Eq. (B) o primeiro termo do lado direito da
igualdade trata da difusao das particulas de GCR, o se-
gundo termo trata de deriva, o terceiro termo descreve
a convecgao para fora causada pela expansao do vento
solar, o quarto termo refere-se as mudancas adiabaticas
de energia e o quinto considera a fonte dos GCRs. E
justificavel e amplamente utilizado considerar um es-
tado estdtico com 9f/0t = 0 e @ = 0 em condigdes
de minimo solar, porém estes termos nao podem ser
desconsiderados para modelagem de fenémenos depen-
dentes do tempo e da aceleracao de particulas na regiao
do TS (consultar tépico BI).

4.1.1. Difusao

As leis do eletromagnetismo cldssico ditam que a
trajetéria do movimento de uma particula eletrica-
mente carregada é regida pela intensidade do campo
magnético que estd atrevessando. Deste modo ja foi
observado que estruturas que afetam a intensidade do
IMF causam variagoes na detecgao de GCR tanto nas
circunvizinhangas da Terra [E0] quanto em pontos mais
periféricos da heliosfera [E].

Contudo, resumir a difusdo ao campo do eletromag-
netismo é impossivel uma vez que as particulas de raios
césmicos estao inseridas em um ambiente magnetohi-
drodinamico. Assim elementos de célculo tensorial sdo
requeridos para modelar a difusao destas particulas e o
tensor de difusao é dado por

K= 0 K16 RA ) (4)

onde k|| e K1 sao, respectivamente, os coeficientes de di-
fusao paralelo e perpendicular ao IMF médio de fundo;
K4 € o coeficiente assimétrico que opera como um coe-
ficiente de “deriva” das particulas [EH]. A dire¢do das
componentes do tensor de difusao estao ilustrados na
Fig. [

4.1.2. Deriva

Existem dois tipos especificos de deriva: a deriva de
curvatura que deve-se ao efeito centrifugo que uma
particula eletricamente carregada experimenta ao atra-
vessar linhas de campo magnético curvadas e a deriva de
gradiente que é resultado da variacao do raio de giro da
particula ao atravessar campos magnéticos de intensi-
dade néo uniforme [20]. Um dos principais efeitos que a
deriva causa na modulagao de raios césmicos definindo
a trajetoria que percorrem pela heliosfera foi discutida
no primeiro paragrafo do tépico @ e é responsavel pela
alternancia entre picos chatos e agudos na deteccao dos
raios cosmicos na Terra. A Fig. @ mostra um esquema
de como ocorre a deriva para épocas em que A < 0 e
para épocas A > 0.

4.1.3. Vento solar

A importancia do vento solar na modulagdo dos GCR
é inegavel e nao pode ser desconsiderada uma vez que
ele é responsavel por dois mecanismos de modulacao:
um convectivo e outro adiabatico. Contudo, a ideia de
que os parametros do vento solar sao os que estao mais
diretamente correlacionados aos dados de GCR tém-
se mostrado inveridica. A correlagdo com observacoes
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referentes aos processos difusao e de deriva tem se mos-
trado mais elevadas. De fato a justificativa desta cons-
tatagao ainda é motivo de discussao no meio académico.
Contudo é importante para a pesquisa relacionar os da-
dos de vento solar aos de raios césmicos utilizando um
outro parametro de modulagdo complementar [E9].

z o4 Espiral (]
i de Parker

- B ¥

Figura 11 - Imagem indicando as componentes do tensor de di-
fusdo em relagdo a uma linha do IMF torcida na espiral de Parker.
As setas V indicam a expansdo do vento solar. Modificado da
Ref. [3].

4.2. Anisotropias

A deteccao de raios cosmicos na Terra é aproximada-
mente isotropica, porém certas anisotropias sao regis-
tradas por detectores na superficie da Terra. Duas ani-
sotropias sdo perenes nas detecgoes: (1) A anisotropia
Leste-Oeste, decorre da populagdo de GCRs nas on-
dulacoes da HCS, onde as particulas ficam aprisionadas
entre as linhas do IMF que agem como pas de moinho
rotacionando com o Sol e causando um pico de detecgao
4s 18:00 horas do dia solar local e um minimo as 06:00
horas [B0].

(2) A Anisotropia Norte-Sul deve-se ao fato de que
ao gradiente de populacao de GCR que aponta para fora
do Sol. Como ha maior populagao de raios cosmicos no
espago voltado para o lado noturno da Terra e menor
no lado diurno a configuragao das linhas do IMF apon-
tando para fora (away) ou para dentro (toward) do Sol
faz com que haja uma maior incidéncia de particulas no
hemisfério Norte ou no hemisfério Sul da Terra devido
a forca eletromagnética de Lorentz [B]. Esta anisotro-
pia permite localizar a Terra em relagao a HCS. Re-
presentagdes esquemdticas da anisotropia Leste-Oeste
e Norte-Sul estao ilustradas na Fig. 3.
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Figura 12 - Esquema da trajetéria de deriva dos raios césmicos
no plano meridional. No painel A para épocas em que A > 0
e no painel B para épocas em que A < 0. A trajetéria dos
raios cosmicos estd representada pelas setas vermelhas. Os raios
césmicos penetram na heliosfera ao longo da folha de corrente
heliosférica em épocas que A < 0 saindo pelos polos. Em épocas
quando A > 0 o fluxo é revertido com particulas entrando pela
regido dos polos e saindo ao longo da folha de corrente heli-
osférica. Modificado da Ref. [E3].

Emboras estas anisotropias estejam continuamente
presentes ha variagao na intensidade com que ocorrem.

A Ref. [B2] demonstrou que variagoes na detecgao
de raios césmicos ocorrem também devido a estruturas
transitérias. Na verdade, a andlise deste tipo de anisa-
tropia ja provou-se bastante importante no estudo de al-
guns elementos heliosféricos transitérios. A Ref. [B3] ar-
gumenta que nenhum outro tipo de dado é tao proficuo
na compreensdo da topologia interna de ICMEs, nem
mesmo dados oriundos de satélites e veiculos espaciais.

Das anisotropias transitérias dois tipos de
decréscimo sdo os mais comuns: (1) decréscimos re-
correntes cujo inicio é gradual e simétrico a fase de
recuperagao, normalmente associados a CIRs. (2) E os
decréscimos nao recorrentes que tem um inicio subito,
causam um profundo minimo na contagem e uma sua
fase de recuperagao é mais suave. Um decréscimo nao
recorrente pode ser verificado no grafico de contagem
de neutrons da Fig. I@. Nao é incomum na literatura
identificar qualquer decréscimo de curto prazo como
decréscimos de Forbush, contudo no sentido estrito em
que foi proposto apenas os decréscimos nao recorrentes
adequam-se a designacao [B3].

Para compreender o mecanismo do decréscimo
de Forbush, deve-se entender antes a magnetohidro-
dindmica do deslocamento das CMEs e de suas con-
trapartidas interplanetarias, as ICMEs. A velocidade
de deslocamento de uma ICME normamente supera a
vento solar em que estd imerso, criando com isso uma
regiao de choque a sua frente. A partir dessa regiao o
vento solar é comprimido e aquecido. A intensidade do
campo magnético congelado no vento solar aumenta nas
vizinhangas da regiao de choque que age portanto como
um escudo para a passagem dos raios césmicos [B3].
Esta é uma descrigao idealizada, o real processo estd
muito mais relacionado a impossibilidade de difusao
das particulas de GCR no turbulento e intenso campo
magnético da regiao de choque.
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Figura 13 - O painel A ilustra esquematicamente a ocorréncia da anisotropia Leste-Oeste. Modificado da Ref. [B0]. No painel B uma
representacdo esquemdtica da anisotropia Norte-Sul. Nele G, indica o gradiente de populagdo de GCR. Modificado da Ref. [E1].
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Figura 14 - Decréscimo de Forbush registrado pelo monitor de Neutrons de Moscou no periodo de 14 a 18 de Dezembro de 2006.

Modificado de BEEp://cr0.izmiran.rssi.ru/mosc/main. htm, acesso em 25/5/2013.

5. Conclusao

Os conceitos de raios cdsmicos sao de imprescindivel im-
portancia para a compreensao das condigoes ambientais
no espago interplanetario que podem causar algum im-
pacto sobre o ambiente terrestre. Refere-se a este con-
junto de condicoes climaticas como clima espacial. Os
eventos do clima espacial sao responsaveis por eventos
belos e in6cuos como as auroras polares, mas também
podem acarretar severos danos a aparatos tecnolégicos
tanto no espago (satélites, sondas, etc.) quanto em solo
(detectores, redes de transmissdao de energia, etc). E
em casos mais extremos o clima espacial pode mesmo
ameacar diretamente o bem estar da biosfera terrestre.

Portanto desenvolver a detecgao de precursores que
possibilitem identificar e/ou prever as condigdes do
clima espacial vém se tornando area de muito interesse
nao apenas do meio académico, mas de empresas tanto
do setor publico quanto do setor privado. Embora mui-
tas vezes a pesquisa esteja fundamentada em dados, in
situ, que provém de satélites e sondas, é importante
notar que estes dispositivos tecnolégicos sao muito sus-

cetiveis ao clima espacial e que sua manutenc¢ao é muito
complicada quando nao totalmente impossivel. Contar
com uma alternativa de deteccao no ambiente terres-
tre é deste modo muito necessario. E neste contexto os
raios césmicos desempenham valioso papel.

Além do ambiente espacial, os raios cdésmicos
também contribuem para a compreensao da historia
humana e do proéprio planeta Terra. Isétopos de ori-
gem cosmogénica sao corriqueiramente utilizados por
historiadores, gedlogos e paleontélogos. O C é utili-
zado em datagao de eventos concernentes a historia hu-
mana, enquanto o “Be, gracas a sua meia-vida muito
mais longa, é utilizado na datacao dos eventos paleo-
climaticos o que permite que se compreenda os ciclos
climaticos que a Terra atravessa e avalie-se o impacto
do homem sobre estes ciclos.

Enfim, a ciéncia dos raios césmicos é relativamente
recente e portanto é normal que demande razoavel es-
forgo de pesquisa. Por outro lado, as muitas questoes
que ainda permanecem sem resposta acerca do tema
fazem com que muitos estudos pioneiros possam ser
desenvolvidos. Estes estudos sao amplamente aprovei-
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tados por empresas de aerondutica, climatologia, tele-
comunicagoes, espacial para mencionar apenas alguns
exemplos, estendendo ao pesquisador da area outras
possibilidades de além a da carreira exclusivamente
académica. E uma drea com amplas possibilidades para
aqueles que concluem a graduagao.
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