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“‘Hope’ is the thing with feathers
That perches in the soul -

And sings the tune without the words -
And never stops - at all -

And sweetest - in the Gale - is heard -
And sore must be the storm -
That could abash the little Bird
That kept so many warm -

I’ve heard it in the chillest land -
And on the strangest Sea -
Yet - never - in Extremity,
It asked a crumb - of me.”.

Emily Dickinson
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RESUMO

A magnetopausa é uma fronteira que separa as regiões onde os processos são con-
trolados pelo campo magnético terrestre e as regiões sob controle do vento solar. Na
região frontal, o vento solar é desacelerado e desviado ao redor da magnetosfera. Na
magnetopausa ocorre um balanço de pressão entre o vento solar e a magnetosfera,
e também existe uma corrente, chamada de corrente da magnetopausa. Em geral,
este balanço ocorre entre a pressão cinética do vento solar e a pressão magnética
na magnetosfera. Ainda na magnetopausa ocorrem eventos de reconexão magnética,
que permitem a entrada de partículas e energia do vento solar para a magnetosfera
e vice-versa. Diferentes abordagens de simulação númerica foram aplicadas para a
magnetosfera e para a corrente da magnetopausa, entre elas simulações magnetohi-
drodinâmicas e simulações cinéticas em pequena escala. Neste trabalho, a relação
entre o vento solar e o campo magnético na magnetopausa é estudada para diferentes
regimes de velocidade de fluxo e campo magnético do vento solar, mostrando uma re-
lação entre os parâmetros que controlam o número de Mach e a assimetria no campo
magnético da magnetopausa. Foi observado que conforme a velocidade do vento solar
aumenta, ou o campo magnético diminui, a assimetria aumenta, portanto, conforme
aumenta o número de Mach, a assimetria do campo magnético na bainha aumenta.
Estes resultados foram obtidos a partir de modelos de redes neurais, construídas com
dados da magnetopausa e do vento solar para eventos ocorridos entre 2007 e 2014,
prevendo o campo magnético e densidade na magnetopausa a partir apenas dos pa-
râmetros do vento solar. Foram ainda estudados dois casos com número de Mach
diferentes, estes resultados mostraram que os dados obtidos pelos modelos estão de
acordo com os observados. Como mais uma aplicação destes modelos, utilizamos os
valores previstos para eventos reais como parâmetros de entrada para simulações
por partículas, utilizando o código iPIC3D.

Palavras-chave: Redes neurais, lógica difusa, aprendizado de máquina. Previsão.
Magnetopausa e seus limites. Reconexão magnética. Teoria cinética e MHD.
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PREDICTION OF THE CHARACTERISTICS OF THE EARTH’S
MAGNETOPAUSE FROM SOLAR WIND DATA

ABSTRACT

The magnetopause is the boundary that separates the regions controlled by the
Earth’s magnetic field from the ones controlled by the solar wind. In the front of the
magnetopause, between the Earth and the Sun, the solar wind is slowed down and
diverted around the Earth. In the magnetopause there must be a balance between
the dynamic pressure exerted by the solar wind and the magnetic pressure from the
Earth’s magnetic field, in the center, a current forms. This current is called magne-
topause current. In this region, events of magnetic reconnection happens, creating
an entry point for energy and particles from the solar wind to the magnetosphere.
Several approaches were used to simulate the interaction between the solar wind and
the magnetosphere, and in particular to simulate this process in the magnetopause,
amongst them magnetohydrodynamics for larger scales and kinetic simulations for
smaller scales. In this work, the characteristics of the magnetopause are studied, for
different configuration of the solar wind velocity and magnetic field, to explain the
relation between the parameters that control the solar wind Mach number and the
asymmetry in the magnetic field in the magnetopause. We found that when the solar
wind velocity increases, or the solar wind magnetic field decrease, the asymmetry
increase. Therefore, when the Mach number increases so does the asymmetry in the
magnetopause magnetic field. These results were obtained using a neural network
model to predict the magnetic field and density in the magnetopause for a given
solar wind configuration, developed using simultaneous magnetopause crossings and
solar wind data, for crossing between 2007 and 2014. Two events with different Mach
numbers were analyzed, showing the similarity between the predicted and observed
values. As an application for the models, the magnetic fields predicted for these two
events were also used as input to a particle-in-cell simulation, using the iPIC3D
code.

Palavras-chave: Neural networks, fuzzy logic, machine learning. Forecasting. Mag-
netopause and boundary layers. Magnetic reconnection. Kinetic and MHD theory.
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1 INTRODUÇÃO

Diversos planetas no sistema solar possuem um campo magnético intrínseco. Este
campo magnético intrínseco forma uma região ao redor do planeta chamada magne-
tosfera, onde os processos físicos e as partículas são controlados pelo campo magné-
tico do planeta. A Figura 1.1 apresenta uma ilustração de quatro planetas do sistema
solar que possuem uma magnetosfera gerada por um campo magnético intrínseco.

Figura 1.1 - Magnetosferas no sistema solar.

Diagrama simplificado da estrutura da magnetosfera de Mercúrio, Terra, Júpiter e Saturno.
O número após o nome representa a escala em relação à magnetosfera de Júpiter.

Fonte: Bagenal e Bartlett (2017).

Usualmente, o campo magnético de um planeta pode ser aproximado por um dipolo.
Entretanto, esta não é a melhor representação, uma vez que a topologia do campo é
alterada pela interação com o vento solar ou por processos internos de longa escala
temporal. Na Figura 1.1, por exemplo, os planetas Urano e Netuno são mais bem
representados considerando quadrupolos.
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1.1 Campo magnético terrestre

O interior da Terra pode ser dividido em manto, núcleo externo e núcleo interno, re-
presentados na Figura 1.2. O núcleo interno encontra-se em estado sólido enquanto o
núcleo externo é formado por ferro em estado líquido (MOFFATT, 1978). O campo ge-
omagnético se origina pelos movimentos no núcleo externo. Tais movimentos podem
ocasionar inversões na polaridade do campo geomagnético de forma estocástica.

Figura 1.2 - Camadas do interior da Terra.

As regiões representadas são o núcleo interno (1), núcleo externo (2) e o manto (3). Abaixo
estão representados os perfis de temperatura (à esquerda) e de densidade (à direita) em
função da distância do centro da Terra.

Fonte: Moffatt (1978).

Como na região da superfície da Terra não existem correntes significativas, com
exceção daquelas geradas por tempestades elétricas, então pode se considerar que
∇×B = 0. Assim, o campo magnético terrestre pode ser escrito como o gradiente
de um potencial (KIVELSON; RUSSELL, 1995), ou seja:

B = −∇V. (1.1)

Considerando ainda que ∇ · B = 0, obtém-se uma equação de Laplace para o po-
tencial V ,
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∇ ·B = ∇ · (−∇V ) = −∇2V = 0. (1.2)

Para resolver a Equação 1.2 é preciso inicialmente separar a contribuição de com-
ponentes internas e externas à Terra, assim V = Vint + Vext, onde ambas possuem
formas semelhantes. Após isto, realiza-se uma separação de variáveis. Assim, em
coordenadas esféricas, a componente θ é escrita em termos de harmônicos esféricos
e a componente φ em termos dos polinômios de Legendre. O potencial magnético
devido às fontes internas pode ser escrito como (MOFFATT, 1978):

Vint(r,θ,φ) = RT

∞∑
l=1

l∑
m=0

(
RT

r

)l+1
(gml cosmφ+ hml sinmφ)Pm

l (cos θ), (1.3)

em que RT é o raio da Terra, r > RT é a distância do centro da Terra, Pm
l (cos θ) são

os polinômios semi normalizados de Schmidt, gml e hml são os coeficientes de Gauss,
m e l são, respectivamente, a ordem e o grau do polinômio. O valor de l define o
número de multipolos magnéticos, sendo o número de polos dado por 2l. Assim os
três primeiros valores de l representam os campos dipolar, quadrupolar e octupolar,
respectivamente.

Dessa forma, as componentes r, θ e φ do campo magnético podem ser descritas por:

Br = −∂V
∂r

=
∞∑
l=1

(l + 1)
(
RT

r

)l+2 l∑
m=0

(gml cosmφ+ hml sinmφ)Pm
l (cos θ), (1.4)

Bθ = −1
r

∂V

∂θ
= −

∞∑
l=1

(
RT

r

)l+2 l∑
m=0

(gml cosmφ+ hml sinmφ) dP
m
l (cos θ)
dθ

, (1.5)

Bφ = − 1
r sin θ

∂V

∂φ
=
∞∑
l=1

(
RT

r

)l+2 l∑
m=0

(−gml sinmφ+ hml cosmφ)mPm
l (cos θ)
sin θ .

(1.6)

Atualmente, a configuração do campo magnético terrestre é principalmente dipolar
com uma inclinação em relação ao eixo de rotação da Terra (≈ 11◦). Na Figura 1.3
é apresentado o campo magnético calculado usando as Equações 1.4, 1.5 e 1.6 para
l = 1, 2, 3 utilizando os coeficientes gml e hml , que são definidos pelo IGRF-13
(International Geomagnetic Reference Field) (ALKEN et al., 2021) , bem como o
campo total.
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Figura 1.3 - Campo magnético terrestre para diferentes termos da expansão em harmôni-
cos esféricos.

Linhas de campo magnético (a) dipolar, (b) quadrupolar e (c) octupolar. O painel (d)
apresenta o campo total dado pela soma dos multipolos até grau 3.

Fonte: Produção do autor.

1.2 Vento solar

O vento solar é um fluxo de partículas (elétrons, íons e partículas neutras) que emana
do Sol, teorizado inicialmente por Parker (1958) com sua confirmação experimental
ocorrendo posteriormente com as sondas Luna 1, 2 e 3 (HUNDHAUSEN, 2012). Antes
mesmo de Parker definir o vento solar, já existiam teorias sobre a existência de um
fluxo de partículas provenientes do Sol, principalmente pelo fenômeno observado nas
caudas de cometas, que apontam sempre em direção oposta ao Sol, independente da
trajetória do cometa (PARKER, 1958).

Este fluxo de partículas é responsável pela deformação do campo geomagnético e
pelas variações que ocorrem na magnetosfera, sendo seu estudo essencial para o
entendimento da física da magnetosfera. Próximo à Terra, o vento solar pode pos-
suir velocidade da ordem de centenas de quilômetros por segundo, podendo variar
bruscamente até milhares de quilômetros por segundo, como em ejeções de massa
coronal (CME, do inglês: Coronal Mass Ejection) (CANE; RICHARDSON, 2003).
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O campo magnético do Sol é carregado pelo vento solar por toda a Heliosfera, região
de influência do Sol no meio interplanetário que se extende de 2 até mais de 150 raios
solares. Este carregamento do campo magnético do Sol pelo vento solar é conhecido
como congelamento das linhas de campos e pode ser entendido a partir da equação
da evolução do campo dada por:

∂B
∂t

= ∇× (v×B) + η∇2B, (1.7)

em que o coeficiente de difusão é dado por η = 1/(σµ0). Como o plasma do vento
solar pode ser considerado um excelente condutor, e como η é o inverso da conduti-
vidade, o último termo pode ser desprezado. Assim a Equação 1.7 pode ser escrita
como:

∂B
∂t

= ∇× (v×B) . (1.8)

Neste regime, as linhas de campo são ditas congeladas no plasma que se propaga
para fora do Sol, com este fluxo sendo perpendicular às linhas de campo. Uma vez
que o plasma carrega as linhas de campo, mantendo-as localmente inalteradas com
o fluxo, e como o Sol rotaciona, o campo no meio interplanetário forma uma espiral,
conhecida como espiral de Parker, como esquematizado na Figura 1.4.

Figura 1.4 - Espiral de Parker.

Linhas equipotenciais do campo magnético solar.
Fonte: Kivelson e Russell (1995).
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Na distância da órbita terrestre, o vento solar calmo possui os seguintes valores
médios para a densidade, temperatura dos ions e elétrons e velocidade de fluxo, res-
pectivamente: n ≈ 10cm−3, Ti,e ≈ 105K e v ≈ 450km/s (KIVELSON; RUSSELL, 1995).
Durante períodos perturbados estes parâmetros são drasticamente modificados, por
exemplo com velocidade de fluxo atingindo v ≈ 1000km/s (CANE; RICHARDSON,
2003). No vento solar também são encontradas anisotropias de temperatura com
relação ao campo magnético interplanetário.

1.3 Estrutura da magnetosfera

A magnetosfera terrestre se estende de aproximadamente 10RT na direção do Sol
até mais de 200RT na direção oposta ao Sol. O campo magnético terrestre é com-
primido na região frontal, devido a uma corrente constituída pelas partículas que
são desaceleradas ao encontrarem o campo magnético. Esta estrutura que se forma
dá origem a diversas regiões de interesse, como ilustra a Figura 1.5.

Figura 1.5 - Magnetosfera da Terra.

Diagrama apresentando as diferentes regiões da magnetosfera terrestre.
Fonte: Adaptado de Tufts University (2017).

A seguir são descritas as regiões apresentadas na Figura 1.5 em mais detalhes (KI-

VELSON; RUSSELL, 1995; GONZALEZ; PARKER, 2016), com exceção da magnetopausa,
que será abordada no próximo tópico:
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a) Frente de choque

A frente de choque é formada pela rápida desaceleração do vento solar ao
encontrar a magnetosfera. Entretanto, este choque é não colisional, uma vez
que o livre caminho médio das partículas é da ordem de 1 UA (unidade as-
tronômica). O plasma do vento solar que possui velocidade super-alfvênica
é desacelerado pela magnetosfera produzindo o choque não colisional.

b) Bainha magnética

Região de transição entre o vento solar e a magnetopausa, na qual o vento
solar, agora em regime subsônico, é desviado pelo campo magnético. Es-
tas partículas podem ser novamente aceleradas devido à interação com o
choque. Assim, elas possuem baixa temperatura na região subsolar e são
aceleradas pelos lados da magnetosfera. Nesta região também podem ser
encontradas partículas que escapam da magnetosfera e se juntam ao vento
solar.

c) Cúspides polares

As cúspides polares possuem linhas de campo magnético abertas, mes-
clando o campo do meio interplanetário com o campo terrestre. Além disto
esta região possui uma densidade maior de linhas de campo por estar na
região dos polos magnéticos.

Nesta região, partículas do meio interplanetário e partículas aceleradas
provenientes da cauda magnética podem atingir regiões mais baixas da
atmosfera neutra. A interação das partículas carregadas com a atmosfera
neutra provoca o aparecimento de auroras.

d) Cauda magnética

Região que se estende na direção oposta ao Sol, possui linhas de campo
magnético abertas. É constituída por dois lóbulos, separados pela lâmina
de plasma. No lóbulo superior o campo magnético aponta na direção da
Terra, enquanto no lóbulo inferior aponta na direção oposta à Terra.

e) Lâmina de plasma

A lâmina de plasma separa os lóbulos superior e inferior da magnetosfera,
na região da cauda magnética cada um dos lóbulos possui campo magnético
em uma direção. Por conta desta descontinuidade do campo, surge uma
corrente intensa nesta região, que pode ser entendida utilizando a equação
de Maxwell:
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∇×B = µ0J. (1.9)

Utilizando esta equação, a corrente resultante na lâmina de plasma possui
o sentido amanhecer para anoitecer.

f) Magnetosfera interna A magnetosfera interna corresponde à região de
campo magnético fechado onde encontra-se a plasmasfera, a corrente de
anel e os cinturões de radiação de Van Allen. A plasmasfera e os cinturões
de radiação de Van Allen são constituídos de partículas (prótons e elétrons)
aprisionadas pelas linhas fechadas do campo magnético dipolar; nesta re-
gião as partículas realizam os movimentos de giro ao redor das linhas de
campo, de bouncing entre os polos e de deriva ao redor da Terra. Estas duas
regiões podem ser diferenciadas pela composição do plasma, a plasmasfera
sendo composta por plasma de alta densidade e baixa temperatura e os
cinturões de radiação formados por partículas mais energéticas (LI et al.,
2006). Ambos compreendem a região entre 1.5RT e 7RT , sofrendo grandes
variações em períodos de alta atividade geomagnética.

1.4 Magnetopausa

Amagnetopausa separa a região onde os processos físicos são controlados pelo campo
magnético interplanetário da região controlada pela campo geomagnético terrestre.
A posição da magnetopausa no eixo Sol-Terra pode ser calculada de forma simpli-
ficada ao considerar que nesta região ocorre um balanço de pressão entre a pressão
dinâmica do vento solar e a pressão magnética do campo geomagnético (GANUSH-

KINA et al., 2015). Isto pode ser escrito como:

(ρv2)sw ≈
(
B2

2µ0

)
m

, (1.10)

em que o subíndice sw representa parâmetros do vento solar e m os parâmetros da
magnetosfera. Na Equação 1.10, ρ é a densidade de massa, v a velocidade do fluxo e
B é o campo magnético. Considerando o campo magnético dentro da magnetosfera
como dipolar, na região subsolar, ele depende apenas da distância com a Terra.
Assim, utilizando a Equação 1.10 é possível obter a distância onde este balanço é
satisfeito, que será a posição da magnetopausa (KIVELSON; RUSSELL, 1995).

Na magnetopausa surge uma corrente proveniente da deflexão das partículas carre-
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gadas ao encontrarem o campo magnético terrestre. A corrente da magnetopausa,
também chamada de corrente de Chapman-Ferraro (Figura 1.6), se estende por toda
a magnetopausa e existe para balancear a pressão do vento solar. Desta forma, ela
circunda as cúspides polares e pode se conectar com a corrente da cauda magnética,
que envolve os lóbulos e cruza a lâmina de plasma.

Figura 1.6 - Sistemas de correntes na magnetosfera.

(a) Diagrama esquemático das correntes existentes em diferentes regiões da magnetosfera
terrestre. (b) Estrutura da corrente de Chapman-Ferraro (linhas vermelhas), formada a
partir da separação de cargas provenientes do vento solar ao atingir o campo geomagnético.

Fonte: Adaptado de Kivelson e Russell (1995).

A corrente de Chapman-Ferraro confina o campo geomagnético à região interna da
magnetosfera (SISCOE, 1966), ainda anulando o campo magnético interplanetário
dentro da magnetosfera (VASYLIŪNAS, 2011). Como a magnetopausa é uma região
de fronteira, ela é caracterizada por uma descontinuidade nos valores de densidade
e velocidade de fluxo, além da alteração no campo magnético. Assim quando uma
sonda espacial sai ou entra na magnetosfera essas descontinuidades podem ser en-
contradas nestas variáveis físicas.

A Figura 1.7 apresenta os dados da THEMIS E1 (Time History of Events and Ma-
croscale Interaction during Substorms) ao cruzar a magnetopausa para o dia 13
de janeiro de 2013 (LOPEZ; GONZALEZ, 2017). É possível observar o cruzamento
da magnetopausa, com a sonda saindo da magnetosfera, por volta das 13:50UTC.

1http://themis.ssl.berkeley.edu/index.shtml
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Nos momentos iniciais a sonda encontrava-se dentro da magnetosfera, apresentando
campo magnético Bz da ordem de 60nT e densidade menor que 1cm−3. A grande
flutuação nas componentes do campo magnético após o cruzamento é caracterís-
tica da região da bainha magnética (KIVELSON; RUSSELL, 1995), onde observamos
o campo magnético Bz sul com valores próximos a 40nT e densidade maior que
10cm−3. Além da flutuação dos campos, a Figura 1.7 ainda apresenta a densidade
de íons, que também possui uma descontinuidade no momento do cruzamento da
magnetopausa.

Figura 1.7 - Dados do campo magnético para a magnetopausa.

Dados de campo magnético nas direções X, Y, Z em coordenadas GSM e densidade de
íons obtidos pela sonda THEMIS E para o dia 13 de janeiro de 2013.

Fonte: Adaptado de Lopez e Gonzalez (2017).
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1.5 Influência dos parâmetros do vento solar nas condições locais da
magnetopausa

Como a magnetopausa pode ser entendida como a região que separa dois regimes dis-
tintos de plasma, nesta fronteira podem ocorrer interações entre estes dois regimes,
de tal forma que suas respectivas configurações magnéticas se conectam, permitindo
uma troca de energia, massa e momento entre os dois plasmas. A este fenômeno
dá-se o nome de reconexão magnética, e durante este processo a energia do sistema,
inicialmente armazenada no campo magnético, é convertida em energias cinética e
térmica do plasma.

Uma lâmina de corrente que separa dois campos magnéticos em sentidos opostos
apresenta como solução, em uma dimensão e no estado estacionário, o que se con-
vencionou chamar de perfis de Harris para o campo magnético e a densidade. A
solução exata foi descrita em Harris (1962), usando as equações de Vlasov-Maxwell.

A partir da hipótese de que a reconexão magnética no lado diurno é governada pelos
parâmetros do plasma local e, como consequência, dos processos que controlem estes
parâmetros, Borovsky (2008) obteve, utilizando uma combinação de fundamentos e
simulações MHD, uma função de controle da taxa de reconexão na magnetopausa,
partindo de dados do vento solar.

Para isto, foram criadas e testadas funções específicas para o campo magnético e
densidade imediatamente fora da magnetopausa na direção da bainha magnética, de-
nominadas Bs e ρs, e para o campo magnético imediatamente fora da magnetopausa
na direção da magnetosfera, denominado Bm. Para a densidade na magnetopausa
não foi obtida uma expressão de controle a partir dos parâmetros do vento solar,
uma vez que outros efeitos magnetosféricos têm um impacto grande no seu valor.

Considerando apenas o equilíbrio entre a pressão cinética e magnética, Borovsky
(2008) deduziu as seguintes expressões para o campo magnético na magnetopausa:

Bm ' (2µ0ρ0)1/2v0(1 + 0,5M−2
ms)1/2, (1.11)

Bs = Bm(1 + βs)−1/2 = (2µ0ρ0)1/2v0(1 + βs)−1/2(1 + 0.5M−2
ms)1/2, (1.12)

em que ρ0 é a densidade de íons v0 é a velocidade de fluxo,Mms é o número de Mach
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Magnetossônico do vento solar, e βs é o beta de plasma na bainha magnética. Com
exceção deste último, todos os parâmetros são do vento solar, incluindo o número
de Mach que é calculado a partir de dados do vento solar. Para definir βs, Borovsky
(2008) utilizou simulações MHD para encontrar uma expressão analítica a partir dos
parâmetros do vento solar. Com isso foi possível definir:

βs ' 3,2× 10−2M1,92
A , (1.13)

em que MA é o número de Mach do vento solar. Combinando a Equação 1.12 com a
Equação 1.13 obtemos a equação para o campo magnético na região imediatamente
externa à magnetopausa na direção da bainha:

Bs = Bm(1+βs)−1/2 = (2µ0ρ0)1/2v0(1+3,2×10−2M1,92
A )−1/2(1+0,5M−2

ms)1/2. (1.14)

Para obter uma expressão para a densidade na bainha magnética, partindo das
simulações MHD, foi possível observar uma relação linear com a densidade do vento
solar:

ρs = Cρ0, (1.15)

em que ρ0 é a densidade do vento solar e C é a razão de compressão da frente
de choque. Esta taxa foi então calculada utilizando os dados da OMNI2 (KING;

PAPITASHVILI, 2005) e as relações de Rankine-Hugoniot. Usando um ajuste não
linear para os dados obtidos para C, foi obtida então a expressão:

C '

(1
4

)6
+
(

1
1 + 1,38 logeMa

)6
−1/6

. (1.16)

Substituindo a Equação 1.16 na Equação 1.15 é obtida então a função de controle
da densidade na bainha:

2https://omniweb.gsfc.nasa.gov/ow_min.html
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ρs '

(1
4

)6
+
(

1
1 + 1,38 logeMa

)6
−1/6

ρ0. (1.17)

Assim as Equações 1.11, 1.14 e 1.17 definem os parâmetros na região da magneto-
pausa que dependem dos parâmetros do vento solar.

1.6 Objetivo

Como dito anteriormente, na magnetopausa o balanço de pressão é de tal forma
que na parte interna à magnetosfera a pressão magnética é dominante, enquanto na
parte externa a pressão dominante é a cinética, e este equilíbrio determina tanto a
forma da magnetopausa quanto a sua posição.

Lopez e Gonzalez (2017) apontam que este é o caso quando o número de Mach
magnetossônico do vento solar é grande. Porém, existem situações em que este ce-
nário não é válido, e nestes casos o balanço de pressão deve ser garantido por outras
variáveis físicas. O número de Mach magnetossônico é definido por:

Mms = vsw
vMS

, (1.18)

em que vsw é a velocidade de fluxo do vento solar e vMS é a velocidade magnetossô-
nica rápida, definida como:

v2
MS = 1

2

(
v2
A + v2

S +
[(
v2
A + v2

S

)2
− 4v2

Av
2
S cos θ2

]1/2
)
, (1.19)

sendo vA = B/
√
µ0ρ, B o campo magnético, ρ a densidade de íons, vS =

(γkB(Te + Ti)/(me +mi))1/2 a velocidade íon-acústica, γ = 5/3, kB a constante
de Boltzmann, mi a massa dos íons, me a massa dos elétrons e θ é o ângulo entre
o campo magnético terrestre e a velocidade de fluxo do vento solar (MERKA et al.,
2003). Considerando a situação ideal em que θ = 90◦, quanto o vento solar atinge a
Terra sem nenhuma inclinação, o número de Mach magnetossônico pode ser escrito
como:

Mms = vsw√
v2
S + v2

A

, (1.20)
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e o número de Mach é definido como:

MA = vsw
vA

. (1.21)

Para os casos com campo magnético interplanetário intenso, e como consequência o
número de Mach magnetossônico baixo, a pressão magnética na bainha pode possuir
um valor significativo, assim a pressão deste lado da magnetopausa não é mais
controlada apenas pela pressão cinética do vento solar. Nestas situações o balanço de
forças e a dinâmica da corrente da magnetopausa e das partículas que a constituem
são alteradas.

Nesta tese, dados observacionais obtidos durante cruzamentos da magnetopausa se-
rão usados para construir um modelo preditivo dos parâmetros de plasma na região
próxima à magnetopausa a partir de dados do vento solar, através de redes neurais.
Serão considerados diferentes regimes do vento solar (diferentes números de Mach)
e perfis teóricos para o campo magnético e a densidade na magnetopausa. Será ana-
lisada a influência de parâmetros de plasma tais como campo magnético, densidade,
pressão dinâmica, dentre outros, na previsão destes perfis. Uma vez obtidos, os perfis
serão usados como parâmetros de entrada em simulações por partículas, utilizando
para isso o código iPIC3D (MARKIDIS et al., 2010).
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2 CONSTRUÇÃO DOS CONJUNTOS DE DADOS DO VENTO SO-
LAR E DA MAGNETOPAUSA

Nesta seção, serão apresentados e preparados os dados que utilizaremos para criar
os modelos para o campo magnético e a densidade na região da magnetopausa.

2.1 Eventos de cruzamento da magnetopausa

Para a escolha dos eventos que serão usados para o estudo da influência do vento
solar no perfil da magnetopausa, iremos partir da lista de cruzamentos da região
frontal da magnetopausa classificados por Staples et al. (2020), obtida a partir de
dados da missão THEMIS no período de 2007 até 2016.

Os cruzamentos foram classificados de forma automática, considerando se a pas-
sagem do satélite ocorreu partindo da bainha magnética para a magnetosfera, ou
vice-versa. Para os cruzamentos partindo da magnetosfera para a bainha magnética,
foram estabelecidos os seguintes critérios:

a) Variação do campo Bz menor do que −0,6nT/s e variação da densidade
maior que 0,08cm−3/s;

b) Na região da magnetosfera a média do campo Bz deve ser maior que 5nT
e a densidade deve ser menor que 7cm−3 em um intervalo de 48s;

c) Os dois critérios a e b devem ser satisfeitos em uma janela de 60 segundos;

Para o cruzamento no outro sentido, partindo da bainha magnética e entrando na
magnetosfera, os sinais das taxas de variação de Bz e n dos dois primeiros critérios
devem ser invertidos, por exemplo, o campo magnético Bz deve apresentar variação
maior que 0,6nT. Além disto, para eventos que ocorressem com uma diferença de 10
min, apenas um foi mantido, para remover eventos duplicados. Com esses critérios,
os autores foram capazes de criar um conjunto de dados com 29.143 eventos de
cruzamento da magnetopausa.

A Figura 2.1 apresenta uma distribuição dos eventos de cruzamento da magneto-
pausa como classificados por Staples et al. (2020), com a posição de cada evento
no sistema de coordenadas GSE e medida em raios terrestres (RT). Além de cada
evento, encontram-se as curvas de nível indicando as regiões de maior densidade
de eventos. Observa-se que os eventos estão contidos apenas na região frontal da
magnetosfera, pelo critério de seleção de Staples et al. (2020). A limitação no eixo
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Z, entre −5RT < Z < 5RT, é causada pela órbita da THEMIS. Observa-se uma
assimetria tanto no eixo Y quanto no eixo Z, apresentando uma concentração maior
próximo a região subsolar, e em Z = ±4, também por conta da órbita dos satélites.

Figura 2.1 - Localização dos eventos de cruzamento da magnetopausa.

Distribuição espacial dos eventos de cruzamento da magnetopausa classificados por Staples
et al. (2020) no plano XY (Esquerda) e XZ (Direita) no sistema de coordenadas GSE,
em raios terrestres (RT). As curvas de nível, apresentando os valores de maior densidade
de eventos, são apresentados pelas linhas pretas.

Fonte: Produção do autor.

A Tabela 2.1 apresenta, a título de exemplo, cinco eventos classificados como cru-
zamento por Staples et al. (2020), identificando a sonda que observou o cruzamento
(PROBE) e a posição onde ocorreu a observação. A posição da sonda, medida em
raios terrestres, é apresentada em dois sistemas de coordenadas diferentes: GSE e
GSM. Em ambos os sistemas, o eixo X corresponde a linha Sol-Terra, e a diferença
entre os dois está no plano Y Z, isto é, para o GSE o Z é definido como perpendicu-
lar ao plano da eclíptica, orientado na direção norte, e para o GSM, o Y é definido
como sendo perpendicular ao eixo do campo magnético terrestre (HAPGOOD, 1992).
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Tabela 2.1 - Exemplo dos eventos de cruzamento da magnetopausa.

TIMESTAMP XGSE YGSE ZGSE XGSM YGSM ZGSM PROBE
2009-10-19 20:59:12 11.19 -0.02 1.16 11.19 0.22 1.14 a
2015-04-21 19:56:43 9.77 -0.16 -0.63 9.77 0.15 -0.63 d
2008-09-09 21:00:23 11.34 -0.16 -2.19 11.34 -0.68 -2.09 e
2015-04-22 19:17:00 10.19 0.24 -0.77 10.19 0.55 -0.58 e
2010-10-16 15:13:39 10.36 -0.53 1.44 10.36 0.13 1.52 e

2.2 Vento solar

A partir da base de dados do OMNI, foram coletados os parâmetros do vento solar,
com resolução temporal de 1 minuto, para o intervalo dos cruzamentos do conjunto
de dados definido anteriormente, compreendendo um período de aproximadamente
10 anos, entre 2007 e 2016. Do OMNI foram utilizadas as seguintes variáveis prove-
nientes do vento solar: campo magnético (Bx, By, Bz), densidade (n), temperatura
(T ), velocidade (Vx, Vy, Vz), pressão (P ), número de Mach alfvênico (MA), número
de Mach magnetossônico (Mms). Os parâmetros derivados, como número de Mach,
foram também obtidos a partir de dados do OMNI.

A interação entre a magnetosfera e o vento solar possui tempos de resposta em es-
calas temporais variando desde muito curtas, como o processo de reconexão magné-
tica (DENG; MATSUMOTO, 2001), até longas, como no caso de sub-tempestades (TSU-

RUTANI et al., 1990). Para a inclusão de efeitos em escalas temporais diferentes, ainda
mantendo um número reduzido de variáveis, iremos utilizar médias dos parâmetros
do vento solar nos momentos anteriores ao evento. Por exemplo, uma média tem-
poral de 15 minutos considera a média dos parâmetros nos 15 minutos anteriores
ao evento. Escolhemos aqui calcular as médias considerando os seguintes intervalos
(janelas temporais): 1min, 5min, 10min, 15min, 30min, 45min, 60min e 120min.

Como exemplo de cruzamento da magnetopausa vamos utilizar o evento do dia
13 de janeiro de 2013 às 13:52 UTC, apresentado em Lopez e Gonzalez (2017),
evento que foi adicionado ao conjunto de cruzamentos de Staples et al. (2020). O
perfil das componentes do campo magnético, número de Mach, pressão dinâmica e
componentes da velocidade do vento solar está apresentado na Figura 2.2.
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Figura 2.2 - Exemplo do perfil do vento solar.

Dados do vento solar obtidos pelo OMNI para o evento de 13 de janeiro de 2013 às
13:52 UTC. A linha pontilhada preta representa o momento do evento de cruzamento da
magnetopausa observado.

Fonte: Produção do autor.

A Tabela 2.2 traz os resultados para o cálculo das médias móveis das variáveis
apresentadas na Figura 2.2, para as diferentes janelas temporais escolhidas. O campo
magnético B é medido em nT, a velocidade V é medida em km/s e a pressão é
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definida em nPa. O número de Mach alfvênico (MA) e magnetosônico (Mms) são
unidades adimensionais.

Tabela 2.2 - Médias dos parâmetros do vento solar para o evento de 13 de janeiro de 2013
às 13:52 UTC.

Bx By Bz MA Mms P Vx Vy Vz
Minutos (nT) (nT) (nT) (nPa) (km/s) (km/s) (km/s)
1 -2.18 2.71 -5.45 8.10 5.40 2.20 -412.3 8.30 17.70
5 -2.49 3.10 -5.08 8.06 5.40 2.19 -411.1 6.98 14.78
10 -3.35 2.69 -4.33 7.93 5.33 2.08 -405.6 7.92 13.87
15 -3.92 2.35 -3.93 7.93 5.27 2.04 -401.9 10.03 13.17
30 -4.43 2.36 -3.13 8.02 5.27 2.03 -399.3 9.48 10.54
45 -4.62 2.30 -2.81 8.25 5.30 2.07 -397.1 10.96 7.12
60 -4.72 2.65 -2.10 8.19 5.31 2.07 -397.7 9.84 2.69
120 -3.51 3.11 -0.57 9.00 5.50 2.15 -406.2 8.78 -6.89

Por conta da órbita da sonda, as datas com eventos de classificação ficam concen-
tradas em alguns meses do ano. Isto ocorre por só serem observados cruzamentos
durante o período do ano quanto a sonda está no lado diurno da magnetosfera. As-
sim, as datas com eventos são limitadas em comparação com o intervalo total (entre
2006 e 2017). Assim é importante analisar se o vento solar durante os eventos de
cruzamento é representativo do vento solar durante todo o intervalo observado. Para
isso na próxima seção iremos comparar os perfis dos parâmetros do vento solar para
todo o período entre 2006 e 2017 com os parâmetros do vento solar apenas para os
dias com evento de cruzamento.

Além dos parâmetros do vento solar utilizados, para a construção do conjunto de
dados serão considerados também os índices geomagnéticos SYM e ASY , que me-
dem as perturbações simétricas e assimétricas nas componentes D e H do campo
geomagnético terrestre em médias latitudes (DUBYAGIN et al., 2014). Estes índices
são utilizados para identificar os efeitos de estruturas do vento solar no sistema de
correntes na magnetopausa, associados às variações do campo geomagnético.

Foram selecionados apenas estes índices geomagnéticos por estarem disponíveis pelo
OMNI para todo o intervalo de interesse, assim utilizaremos os índices SYM-D,
SYM-H, ASY -D e ASY -H.
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2.2.1 Parâmetros do vento solar

Como definido anteriormente, iremos nos concentrar nos seguintes dados do vento
solar: campo magnético (Bx,By,Bz) obtidos no sistema GSE medido em nT, velo-
cidade de fluxo (|V|, Vx, Vy, Vz) medida em km/s, densidade de prótons (np) medida
em cm−3, temperatura (T ) em K, pressão (P ) medida em nPa, campo elétrico (E)
medido em mV/m, beta de plasma (β), número de Mach (MA) e número de Mach
magnetossônico (Mms).

Na Figura 2.3 são apresentados os histogramas das velocidades do vento solar nas di-
reções Y e Z para o período completo (Grupo 1), cujas médias são Vy = −0,10km/s
e Vz = −5,44km/s, e para os dados apenas em dias com eventos de cruzamento clas-
sificado (Grupo 2), para os quais as médias foram Vy = 0,98km/s e Vz = −5,91km/s.
Estas distribuições apresentam uma pequena assimetria com relação à média. Além
do histograma estão apresentadas as funções de densidade de probabilidade construí-
das utilizando Estimativa de Densidade por Kernel (EDK) para cada histograma.
Este método consiste em associar uma distribuição normal centrada em cada obser-
vação e realizar a soma das mesmas (SILVERMAN, 2018). Esta função nos apresenta
uma forma suavizada do histograma e é representa na Figura 2.3 pela linha continua
que contorna o histograma.

Figura 2.3 - Velocidade de fluxo do vento solar no plano YZ.

Histograma da velocidade do vento solar na direção Y , à esquerda, e na direção Z à direita.
O Grupo 1 é composto por todas as observações entre 2007 e 2016, enquanto o Grupo
2 é composto apenas por dados do vento solar em dias com eventos de cruzamento da
magnetopausa classificados.

Fonte: Produção do autor.
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A distribuição da velocidade do vento solar na direção X, apresentada na Figura 2.4,
é a mais significativa, exibindo uma distribuição bastante assimétrica, com média
em Vx = −409,56km/s para o Grupo 1 e Vx = −411,73km/s para o Grupo 2, valores
em acordo com a literatura para a região próxima à Terra (JIAN et al., 2011). Como é
possível ver ao comparar este valor com as demais componentes da velocidade, ela é
a mais dominante, sendo assim fundamental para o balanço de equilíbrio de pressão
na magnetopausa.

Figura 2.4 - Velocidade de fluxo do vento solar na direção X.

Histograma da velocidade do vento solar na direção X. O Grupo 1 é composto por todas
as observações entre 2007 e 2016, enquanto o Grupo 2 é composto apenas por dados do
vento solar em dias com eventos de cruzamento da magnetopausa classificados.

Fonte: Produção do autor.

No caso do campo magnético, apresentado na Figura 2.5, as médias são baixas,
com valores de Bz = 0,05nT para o período total e Bz = −0,36nT para os dias
selecionados, ambos simétricos em relação à média.
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Figura 2.5 - Distribuição do campo Bz do vento solar.

Histograma da componente Z do campo magnético do vento solar. O Grupo 1 é composto
por todas as observações entre 2007 e 2016, enquanto o Grupo 2 é composto apenas por
dados do vento solar em dias com eventos de cruzamento da magnetopausa classificados.

Fonte: Produção do autor.

Para as distribuições do número de Mach e número de Mach Magnetossônico também
foi observada uma semelhança entre o período selecionado e total, como mostra a
Figura 2.6. Para estes dois parâmetros vemos uma diferença muito grande entre eles:
o número de Mach magnetossônico possui média de 5,78 para o período completo e
5,77 para as datas com evento, e o número de Mach apresenta valores muito maiores,
com média de 10,34 para o período completo e 10,36 para as datas com eventos.
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Figura 2.6 - Número de Mach no vento solar.

Histograma do número de Mach, à esquerda, e do número de Mach magnetossônico, à
direita. O Grupo 1 é composto por todas as observações entre 2007 e 2016, enquanto o
Grupo 2 é composto apenas por dados do vento solar em dias com eventos de cruzamento
da magnetopausa classificados.

Fonte: Produção do autor.

2.2.2 Campo magnético terrestre

Além dos dados do vento solar, também será considerado o valor do campo geo-
magnético na região do cruzamento da magnetopausa, uma vez que o campo geo-
magnético é essencial para o equilíbrio de pressão na magnetopausa. Para isso foi
utilizado o IGRF nas datas dos eventos, e a posição observada no cruzamento com
a magnetopausa. A data é essencial, uma vez que o campo geomagnético, e por
consequência os coeficientes do IGRF-13, variam com o tempo.

Uma vez que o objetivo da construção do conjunto de dados é a construção de
modelos de previsão dos parâmetros da magnetopausa a partir de dados apenas
do vento solar, foi escolhida a utilização de um modelo para a definição do campo
magnético terrestre na região do cruzamento de forma a não depender da existência
de observações locais para a utilização do modelo.

2.3 Magnetopausa

Como já mencionado, a classificação dos cruzamentos de Staples et al. (2020) foi
realizada utilizando os dados da missão THEMIS. Assim, para a análise da magne-
topausa usaremos a mesma sonda definida na classificação. Para cada evento, foram
obtidos os dados de campo magnético, campo elétrico, densidade de íons e elétrons
e pressão cinética, para um intervalo de 10 minutos antes e depois do evento de
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cruzamento. Como cada instrumento possui uma resolução diferente, os dados fo-
ram interpolados para uma mesma escala temporal, com intervalo de 1 segundo,
utilizando uma interpolação de spline cúbica.

2.3.1 Conversão para o sistema LMN

Como os dados de campo magnético obtidos pela sonda THEMIS estão nas coorde-
nadas GSM X,Y, e Z, para analisar os perfis de cruzamento é necessário converter
para um sistema de coordenadas alinhado com a descontinuidade (magnetopausa).
Este sistema é denominado LMN, onde N é a direção normal à superfície da magne-
topausa, L é a direção de maior variação do campo magnético e M é perpendicular
a L e N. Esta conversão será realizada utilizando o método Análise de Mínima Va-
riância, conforme descrito em Sonnerup et al. (2006). O primeiro passo é construir
a matriz de variância:

Mij = 〈δBiδBj〉, (2.1)

em que δBi = Bi− 〈Bi〉, i é a direção (x, y, z) e 〈Bi〉 é a média temporal da i-ésima
componente do campo. A partir do determinante matriz de variância são extraídos
os autovalores e autovetores associados. Os autovalores λ1, λ2 e λ3, em ordem de-
crescente de magnitude, correspondem às direções L, M e N respectivamente, e os
autovetores associados a esses três autovalores correspondem à base do sistema de
coordenadas. Estes autovalores são todos positivos.

Para identificar que a base está bem definida é preciso analisar o valor da razão
entre os autovalores λ1/λ2 e λ2/λ3. Se as razões forem suficientemente grandes a
base está bem definida. É possível que a direção L esteja bem caracterizada mas que
seja difícil distinguir entre as direções M e N. Nestes casos a razão λ1/λ2 terá um
valor grande e λ2/λ3 será pequeno. Como a direção mais importante para o perfil do
campo magnético na reconexão é a direção L, por ser a direção de maior variação,
mesmo os casos não bem caracterizados das componentes M e N serão considerados.

Ao converter para o sistema de coordenadas LMN é preciso definir uma janela de
tempo do evento, uma vez que para converter um número grande de cruzamentos de
forma automatizada não seria possível seguir o método tradicional de definir para
cada evento a janela mais adequada. Portanto, definimos o seguinte procedimento
para a conversão automática:
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• Realiza a conversão para os intervalos de 1s até 10s, com passo de 0,2s;

• Salva os valores dos autovetores e autovalores;

• Elimina os intervalos com a razão λ2/λ3 ≤ 2;

• Selecionar o intervalo com o maior valor da razão λ1/λ2.

A partir destas regras, obtemos um intervalo com a melhor caracterização da direção
de interesse L. Com os autovetores do intervalo escolhido, podemos então construir
a matriz de mudança de base, para assim obter BL, BM e BN . O campo magnético
normal à descontinuidade, BN , deve possuir a menor média de todos, e em um caso
ideal 〈BN〉 ' 0.

Como exemplo de conversão utilizaremos o cruzamento ocorrido em 13 de janeiro de
2013, como definido em Lopez e Gonzalez (2017). Como apresentado na Figura 2.7,
este perfil é definido como sendo assimétrico, com a intensidade do campo magnético
no lado da magnetosfera mais intenso do que o observado na bainha magnética e,
neste caso, a corrente flui quase inteiramente do lado exterior da magnetopausa.
Porém, parte da rotação do campo magnético encontra-se nas componentes X e Y,
mostrando-se necessária a conversão para o sistema LMN.

Figura 2.7 - Perfil de campo magnético na magnetopausa para cruzamento do dia 13 de
janeiro de 2013 no sistema GSM.

Valores obtidos pela THEMIS para os campos magnéticos nas direções X, Y , e Z do
sistema GSM. O cruzamento ocorreu as 13:52 UTC.

Fonte: Produção do autor.
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Ao aplicar o método para conversão do sistema de coordenadas para este evento
obtemos o resultado apresentado na Figura 2.8, que mostra que de fato este é um
evento assimétrico. O perfil apresentado na Figura 2.8 mostra pouca rotação nas
componentesM e N , com a maior parte da variação do campo magnético ocorrendo
na direção tangencial a lâmina de corrente L. Após a saída da magnetosfera, para
um tempo maior que 13:52 UTC, observamos ainda uma flutuação em todas as com-
ponentes do campo magnético, como esperado para a região da bainha magnética.

Figura 2.8 - Perfil de campo magnético na magnetopausa para cruzamento do dia 13 de
janeiro de 2013 no sistema LMN.

Campo magnético no sistema de coordenadas local LMN, após a aplicação do método
automatizado desenvolvido para a conversão automática.

Fonte: Produção do autor.

Como o processo criado aqui para a conversão para o sistema LMN é automati-
zado, pode ocorrer da sentido da componente L encontrada para método de mínima
variância esteja invertido. A base obtida nestes casos é correta, porém o sentido
encontra-se invertido, e portanto o campo magnético BL também estará invertido,
ou seja, positivo na região da bainha e negativo dentro da magnetosfera. Para cor-
rigir este problema, utilizamos outra variável física para identificar qual é a região
externa e interna à magnetopausa. Este parâmetro é a densidade, uma vez que den-
tro da magnetopausa a densidade é em torno de uma ordem de grandeza menor do
que na bainha.

Para corrigir o sentido de L, primeiro separamos o intervalo em 4 partes iguais, uti-
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lizando apenas os dois intervalos mais afastados do centro, obtendo assim um perfil
mais estável, como mostrado na Figura 2.9. Nestes intervalos, denominados 1 e 2,
calculamos as médias do campo magnético BL obtendo assim B1 e B2. Fazemos o
mesmo com a densidade, obtendo n1 e n2. Como a densidade dentro da magneto-
pausa é menor que na bainha magnética, no caso de um cruzamento partindo da
bainha, a diferença δn = n1−n2 > 0, e partindo da magnetopausa obtemos δn < 0.

Na Figura 2.9 apresentamos os perfis de campo magnético BL e densidade n para
dois exemplos em que não ocorre a inversão da componente L do campo magnético. O
painel superior apresenta um exemplo de cruzamento partindo da bainha, e portanto
n1 é a densidade da bainha e n2 é a densidade na magnetosfera, enquanto no painel
interior mostra um exemplo de cruzamento partindo da magnetosfera e indo em
direção a bainha.
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Figura 2.9 - Representação dos perfis de campo magnético e densidade com a direção L
correta.

Representação de um caso em que a direção L está alinhada com a direção Z, com perfis de
densidade (laranja) campo magnético na direção L (azul) normalizados pelos parâmetros
da bainha magnética. No topo, a Região 1 corresponde à bainha magnética e a região 2
corresponde à magnetosfera, e abaixo o oposto. Em ambos os casos, apesar da mudança
de sinal de δB e δn o produto δBδn se mantém negativo.

Fonte: Produção do autor.

Como é possível observar, o campo magnético segue um perfil oposto ao da den-
sidade; o campo magnético dentro da magnetosfera é maior do que na região da
bainha, enquanto a densidade na magnetosfera é menor que na bainha magnética.
Com isso, podemos definir que, em ambos os casos, o produto entre δB = B1−B2 e
δn = n1 − n2 sempre tem sinal negativo quando o sentido da componente L estiver
correto.
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Na Figura 2.10 apresentamos dois exemplos de conversão para os quais ocorre in-
versão do sentido de BL durante o processo de conversão automatizada. Como na
Figura 2.9, no painel superior o cruzamento ocorre partindo da bainha magnética
entrando na magnetosfera, enquanto no painel inferior o cruzamento ocorre saindo
da magnetosfera. Nestes casos o produto δBδn é positivo. Portanto, podemos uti-
lizar o sinal do produto δBδn como um indicador da necessidade de correção no
sentido de BL. Esta correção é realizada por uma inversão do sinal de BL e BN ,
correspondendo a uma rotação de 180◦ do eixo M. Esta escolha foi arbitrária, consi-
derando que os campos BN e BM não são o foco deste trabalho. Caso o sentido das
outras componentes seja importante, deve-se considerar outros indicadores, como o
sentido da coordenada N, que deve apontar para fora da magnetosfera.
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Figura 2.10 - Representação dos perfis de campo magnético e densidade com a direção L
invertida.

Representação de um caso em que a direção L está invertida com relação a direção Z, com
perfis de densidade (laranja) campo magnético na direção L (azul) normalizados pelos
parâmetros da bainha magnética. No topo, a Região 1 corresponde bainha magnética e a
região 2 corresponde à magnetosfera, e abaixo o contrário. Em ambos os casos, apesar da
mudança de sinal de δB e δn o produto δBδn se mantém positivo.

Fonte: Produção do autor.

2.4 Ajuste dos perfis do campo magnético e de densidade

Na magnetopausa o perfil de campo magnético e densidade seguem o perfil de Harris
assimétrico, como definido por Pritchett (2008), sendo que o campo magnético é
dado por:
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Bz(x) = B0

(
tanh

(
x

λ

)
+R

)
, (2.2)

em que B0 é a média do módulo do campo magnético, λ é a largura da lâmina de
corrente e R representa a assimetria no perfil de campo magnético e é limitado por
|R| < 1, sendo que R = 0 representa o caso simétrico.

Considerando que B(x → −∞) = Bs e B(x → ∞) = Bm, as constantes B0 e R
podem ser definidas como:

B0 =
(
C1 − 1

2

)
Bs, (2.3)

R = C1 + 1
C1 − 1 , (2.4)

em que C1 = Bm/Bs < 0 é a razão entre os campos na magnetosfera e na bainha
magnética. Substituindo a Equação 2.3 e a Equação 2.4 na Equação 2.2, obtemos o
seguinte perfil para o campo magnético na região de reconexão na magnetopausa:

Bz(x) = Bs

(
C1 + 1

2 + C1 − 1
2 tanh(x/λ)

)
. (2.5)

A Equação 2.5 retorna ao perfil de Harris simétrico quando C1 → −1.

A densidade, como definida por Pritchett (2008), pode ser escrita como:

n(x) = n0
(
1− α tanh(x/λ)− α tanh2(x/λ)

)
. (2.6)

Realizando a mesma transformação anteriormente definida obtemos:

n0 = ns, (2.7)

α = 1− C2

2 , (2.8)

em que C2 = nm/ns é a razão entre a densidade na magnetosfera e na bainha na
região imediatamente fora da região de reconexão. Assim a densidade é definida
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como:

n(x) = ns

(
1− 1− C2

2 tanh(x/λ)− 1− C2

2 tanh2(x/λ)
)
. (2.9)

Utilizando os perfis definidos pela Equação 2.5 e 2.9, serão realizados os ajustes dos
perfis obtidos da THEMIS para os cruzamentos. Porém, as classificações de Staples
et al. (2020) podem não possuir o centro do cruzamento bem definido. Para corrigir
esta informação, as equações dos perfis serão alteradas para incluir um termo de
centralização, definido como: x = x′−a, em que a é um parâmetro de correção e x é
definido como o comprimento de arco percorrido pela sonda, de forma a transformar
o movimento tridimensional em unidimensional. O valor do termo de correção a

precisa ser calculado para cada evento.

Para ajustar os dados obtidos pela THEMIS para cada evento aos perfis teóricos uti-
lizaremos o pacote LMFIT1 com sua implementação em Python. Para cada evento,
iremos inicialmente utilizar o LMFIT para ajustar os dados observados do campo
magnético ao perfil descrito pela Equação 2.5, obtendo assim valores dos parâmetros
Bs, C1, λ e a para este evento. Com estes valores definidos utilizaremos novamente
o LMFIT e os parâmetros λ e a para obter um ajuste dos dados de densidade
utilizando o perfil da Equação 2.9.

Como neste trabalho estamos usando apenas os dados de uma sonda para cada
cruzamento, o valor obtido para a largura da lâmina de corrente através dos ajustes
aos perfis teóricos não pode ser interpretado como o valor real da largura, uma vez
que a magnetopausa está em constante movimento no momento do cruzamento,
observando assim valores distorcidos da largura. Existem técnicas para estimar a
largura da lâmina de corrente utilizando dados de apenas um satélite, como em
Sonnerup et al. (2006), ou utilizando múltiplos satélites para uma estimativa mais
confiável da velocidade e posição da magnetopausa, como em Haaland et al. (2004).
Estes métodos não foram aplicados neste trabalho, uma vez que estamos interessados
apenas nos parâmetros em ambos os lados imediatamente fora da região da lâmina
de corrente.

Para analisar a qualidade dos ajustes, iremos utilizar o valor do coeficiente de de-
terminação R2 (BUCCHIANICO, 2008). Este valor é definido como:

1https://lmfit.github.io/lmfit-py/
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R2 = 1− ΣN
n=0 (yi − ŷi)2

ΣN
n=0 (yi − |yi|)2 , (2.10)

em que yi é o valor observado pela THEMIS, ŷi o valor do ajuste utilizando as
Equações 2.5 e 2.9 e |yi| é a média dos valores dos ajustes. O valor de R2 pode ser
tanto positivo quanto negativo, com o valor máximo sendo 1, que indica um ajuste
perfeito. Quanto menor for o valor de R2 pior o ajuste.

Para o evento apresentado anteriormente, de 13 de janeiro de 2013 às 13:52, os ajustes
se apresentaram muito confiáveis. Os parâmetros obtidos para o campo magnético
foram:

Bs = −32,2nT,
C1 = −1,84,
λ = 0,0014,

(2.11)

Como é possível ver, o perfil é assimétrico, com C1 = −1,84, valor que corresponde a
um R ' 0,30. Na Figura 2.11 apresentamos a comparação entre o campo magnético
BL obtido após a conversão para o sistema LMN dos dados da THEMIS, em azul,
e o entre o perfil ajustado pela Equação 2.5, em laranja. Este ajuste obteve um
coeficiente de determinação igual a 0,986.
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Figura 2.11 - Ajuste utilizando o perfil de Harris assimétrico para o evento de 13 de janeiro
de 2013.

Dados para o perfil do campo magnético para o evento de cruzamento do dia 13 de janeiro
de 2013. Em azul os dados de campo magnético BL observados pela THEMIS e em laranja
o perfil de Harris obtido a partir do campo observado.

Fonte: Produção do autor.

Ao aplicar o ajuste para todos os eventos de cruzamento, uma parcela significativa
dos eventos, pouco mais de 50% para o campo magnético e mais de 80% para a
densidade, resultou em ajustes com coeficiente de determinação negativos, ou seja,
insatisfatórios e devem assim serem removidos da base. Na Figura 2.12 apresenta-
mos a porcentagem de eventos que apresentaram o ajuste que serão descartados. O
campo magnético apresentou uma quantidade menor de eventos com coeficiente de
classificação negativo do que a densidade.
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Figura 2.12 - Distribuição dos coeficientes de determinação para os perfis de campo mag-
nético e densidade.

Porcentagem de coeficientes de determinação positivos e negativos para os ajustes realiza-
dos para o campo magnético (em azul) e densidade (em laranja).

Fonte: Produção do autor.

Excluindo os ajustes com coeficiente de determinação negativo (R2 < 0), podemos
ver a partir do histograma apresentado na Figura 2.13 que a densidade apresenta um
acúmulo de perfis com coeficiente muito pequeno, R2 ' 0, enquanto para o campo
magnético a maior concentração encontra-se em valores grandes de R2. Isso ocorre
pelos dados relacionados à densidade apresentarem uma flutuação muito maior que
os dados de campo magnético, e essas flutuações dificultam o ajuste pelo perfil
teórico, produzindo assim ajustes com pior qualidade. Assim ao filtrarmos apenas
valores grandes de R2, iremos remover muitos ajustes por apresentar um baixo coe-
ficiente de determinação para a densidade.
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