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RESUMO

A magnetopausa é uma fronteira que separa as regides onde 0s processos sao con-
trolados pelo campo magnético terrestre e as regioes sob controle do vento solar. Na
regiao frontal, o vento solar é desacelerado e desviado ao redor da magnetosfera. Na
magnetopausa ocorre um balanco de pressao entre o vento solar e a magnetosfera,
e também existe uma corrente, chamada de corrente da magnetopausa. Em geral,
este balanco ocorre entre a pressao cinética do vento solar e a pressao magnética
na magnetosfera. Ainda na magnetopausa ocorrem eventos de reconexao magnética,
que permitem a entrada de particulas e energia do vento solar para a magnetosfera
e vice-versa. Diferentes abordagens de simulagdo nimerica foram aplicadas para a
magnetosfera e para a corrente da magnetopausa, entre elas simulagoes magnetohi-
drodinamicas e simulagoes cinéticas em pequena escala. Neste trabalho, a relagao
entre o vento solar e o campo magnético na magnetopausa ¢ estudada para diferentes
regimes de velocidade de fluxo e campo magnético do vento solar, mostrando uma re-
lacao entre os parametros que controlam o nimero 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 numero de Mach, a assimetria do campo magnético na bainha aumenta.
Estes resultados foram obtidos a partir de modelos de redes neurais, construidas 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-
rametros do vento solar. Foram ainda estudados dois casos com numero de Mach
diferentes, estes resultados mostraram que os dados obtidos pelos modelos estao de
acordo com os observados. Como mais uma aplicacao destes modelos, utilizamos os
valores previstos para eventos reais como parametros de entrada para simulagoes
por particulas, utilizando o cédigo iPIC3D.

Palavras-chave: Redes neurais, légica difusa, aprendizado de maquina. Previsao.
Magnetopausa e seus limites. Reconexao 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 INTRODUCAO

Diversos planetas no sistema solar possuem um campo magnético intrinseco. Este
campo magnético intrinseco forma uma regiao ao redor do planeta chamada magne-
tosfera, onde os processos fisicos e as particulas sao controlados pelo campo magné-
tico do planeta. A Figura 1.1 apresenta uma ilustracao de quatro planetas do sistema

solar que possuem uma magnetosfera gerada por um campo magnético intrinseco.

Figura 1.1 - Magnetosferas no sistema solar.
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Diagrama simplificado da estrutura da magnetosfera de Merctrio, Terra, Jupiter e Saturno.
O ntmero apds o nome representa a escala em relacdo a magnetosfera de Jupiter.

Fonte: Bagenal e Bartlett (2017).

Usualmente, o campo magnético de um planeta pode ser aproximado por um dipolo.
Entretanto, esta nao é a melhor representacao, uma vez que a topologia do campo é
alterada pela interacao com o vento solar ou por processos internos de longa escala
temporal. Na Figura 1.1, por exemplo, os planetas Urano e Netuno sao mais bem

representados considerando quadrupolos.



1.1 Campo magnético terrestre

O interior da Terra pode ser dividido em manto, niicleo externo e niicleo interno, re-
presentados na Figura 1.2. O ntucleo interno encontra-se em estado solido enquanto o
nicleo externo é formado por ferro em estado liquido (MOFFATT, 1978). O campo ge-
omagnético se origina pelos movimentos no nicleo externo. Tais movimentos podem

ocasionar inversoes na polaridade do campo geomagnético de forma estocastica.

Figura 1.2 - Camadas do interior da Terra.

T(r) p(n)
(K) (g ¢m™)

~ 4200 410
5

1 1
0119 055 r/Ry

As regioes representadas sao o nicleo interno (1), nicleo externo (2) e o manto (3). Abaixo
estdo representados os perfis de temperatura (a esquerda) e de densidade (& direita) em
funcao da distancia do centro da Terra.

Fonte: Moffatt (1978).

Como na regidao da superficie da Terra nao existem correntes significativas, com
excecao daquelas geradas por tempestades elétricas, entao pode se considerar que
V x B = 0. Assim, o campo magnético terrestre pode ser escrito como o gradiente
de um potencial (KIVELSON; RUSSELL, 1995), ou seja:

B=-VV. (1.1)

Considerando ainda que V - B = 0, obtém-se uma equacgao de Laplace para o po-

tencial V,



V-B=V.(-VV)=-VV =0. (1.2)

Para resolver a Equacao 1.2 é preciso inicialmente separar a contribuicao de com-
ponentes internas e externas a Terra, assim V = V,,,; + V.., onde ambas possuem
formas semelhantes. Apos isto, realiza-se uma separacao de variaveis. Assim, em
coordenadas esféricas, a componente 6 é escrita em termos de harmonicos esféricos
e a componente ¢ em termos dos polinomios de Legendre. O potencial magnético

devido as fontes internas pode ser escrito como (MOFFATT, 1978):

oo 1 I+1
Vint(1,0,0) = Rp > > ( > (g, cosme + h" sinme) P (cos0), (1.3)
=1 m=0

em que Rr é oraio da Terra, r > Ry ¢ a distancia do centro da Terra, P (cos f) sao
os polinomios semi normalizados de Schmidt, g/ e A" sdo os coeficientes de Gauss,
m e | sdo, respectivamente, a ordem e o grau do polindomio. O valor de [ define o
nimero de multipolos magnéticos, sendo o nimero de polos dado por 2'. Assim os
trés primeiros valores de [ representam os campos dipolar, quadrupolar e octupolar,

respectivamente.

Dessa forma, as componentes r, 6 e ¢ do campo magnético podem ser descritas por:

oV NG
B, = 5 = S (I+1) () > (g cosme + ' sinme) P (cosf), (1.4)
r r m=0

10V < RpNTE L . dP™(cos0)
Bo==1% = ;() 2 (gr" cosmo + " sinme) ===, (1)
B 1 0/ R\ 2 . - P™(cos )
®~  rsing a¢ ;(T) n;O (61" sinma + hi" cosmo) " sing
(1.6)

Atualmente, a configuragdo do campo magnético terrestre é principalmente dipolar
com uma inclina¢ao em relagao ao eixo de rotagao da Terra (= 11°). Na Figura 1.3
¢ apresentado o campo magnético calculado usando as Equagoes 1.4, 1.5 e 1.6 para
[l = 1, 2, 3 utilizando os coeficientes g e h}", que sao definidos pelo IGRF-13
(International Geomagnetic Reference Field) (ALKEN et al., 2021) , bem como o

campo total.



Figura 1.3 - Campo magnético terrestre para diferentes termos da expansao em harmoni-
cos esféricos.

@ - (b)

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

Fonte: Produgao do autor.

1.2 Vento solar

O vento solar é um fluxo de particulas (elétrons, ions e particulas neutras) que emana
do Sol, teorizado inicialmente por Parker (1958) com sua confirmacdo experimental
ocorrendo posteriormente com as sondas Luna 1, 2 e 3 (HUNDHAUSEN, 2012). Antes
mesmo de Parker definir o vento solar, ja existiam teorias sobre a existéncia de um
fluxo de particulas provenientes do Sol, principalmente pelo fenémeno observado nas
caudas de cometas, que apontam sempre em direcao oposta ao Sol, independente da
trajetéria do cometa (PARKER, 1958).

Este fluxo de particulas é responsavel pela deformagdo do campo geomagnético e
pelas variagbes que ocorrem na magnetosfera, sendo seu estudo essencial para o
entendimento da fisica da magnetosfera. Proximo a Terra, o vento solar pode pos-
suir velocidade da ordem de centenas de quilometros por segundo, podendo variar
bruscamente até milhares de quilometros por segundo, como em ejecoes de massa
coronal (CME, do inglés: Coronal Mass Ejection) (CANE; RICHARDSON, 2003).



O campo magnético do Sol é carregado pelo vento solar por toda a Heliosfera, regiao
de influéncia do Sol no meio interplanetario 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 equacao

da evolucao do campo dada por:

0B

o = VX (v x B) +1V*B, (1.7)
em que o coeficiente de difusao é dado por n = 1/(opp). Como o plasma do vento
solar pode ser considerado um excelente condutor, e como 7 ¢é o inverso da conduti-

vidade, o dltimo termo pode ser desprezado. Assim a Equagao 1.7 pode ser escrita

CO1mo:

0B

— =V x(vxB). 1.8

S =Vx(vxB) (19
Neste regime, as linhas de campo sao ditas congeladas no plasma que se propaga
para fora do Sol, com este fluxo sendo perpendicular as 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 interplanetario forma uma espiral,

conhecida como espiral de Parker, como esquematizado na Figura 1.4.

Figura 1.4 - Espiral de Parker.

/Orbil of Earth

Linhas equipotenciais do campo magnético solar.
Fonte: Kivelson e Russell (1995).



Na distancia da orbita 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, T} . &~ 10°K e v & 450km /s (KIVELSON; RUSSELL, 1995).
Durante periodos perturbados estes parametros sdo drasticamente modificados, por
exemplo com velocidade de fluxo atingindo v ~ 1000km/s (CANE; RICHARDSON,
2003). No vento solar também sdo encontradas anisotropias de temperatura com

relacdo ao campo magnético interplanetario.
1.3 Estrutura da magnetosfera

A magnetosfera terrestre se estende de aproximadamente 10R7 na diregdo do Sol
até mais de 200Rr na diregao oposta ao Sol. O campo magnético terrestre é com-
primido na regiao frontal, devido a uma corrente constituida pelas particulas que
sao desaceleradas ao encontrarem o campo magnético. Esta estrutura que se forma

dé origem a diversas regioes de interesse, como ilustra a Figura 1.5.

Figura 1.5 - Magnetosfera da Terra.

Frente de
chogque

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

A seguir sao descritas as regioes apresentadas na Figura 1.5 em mais detalhes (KI-
VELSON; RUSSELL, 1995; GONZALEZ; PARKER, 2016), com exce¢ao da magnetopausa,

que sera abordada no préximo tépico:



a)

Frente de choque

A frente de choque é formada pela rapida desaceleracao do vento solar ao
encontrar a magnetosfera. Entretanto, este choque é nao colisional, uma vez
que o livre caminho médio das particulas é da ordem de 1 UA (unidade as-
tronémica). O plasma do vento solar que possui velocidade super-alfvénica

¢é desacelerado pela magnetosfera produzindo o choque nao colisional.

Bainha magnética

Regiao de transicao entre o vento solar e a magnetopausa, na qual o vento
solar, agora em regime subsonico, ¢ desviado pelo campo magnético. Es-
tas particulas podem ser novamente aceleradas devido a interagao com o
choque. Assim, elas possuem baixa temperatura na regiao subsolar e sao
aceleradas pelos lados da magnetosfera. Nesta regidao também podem ser
encontradas particulas que escapam da magnetosfera e se juntam ao vento

solar.

Cuspides polares

As cuspides polares possuem linhas de campo magnético abertas, mes-
clando o campo do meio interplanetario com o campo terrestre. Além disto
esta regiao possui uma densidade maior de linhas de campo por estar na

regiao dos polos magnéticos.

Nesta regiao, particulas do meio interplanetario e particulas aceleradas
provenientes da cauda magnética podem atingir regioes mais baixas da
atmosfera neutra. A interagdo das particulas carregadas com a atmosfera

neutra provoca o aparecimento de auroras.

Cauda magnética

Regiao que se estende na direcdo oposta ao Sol, possui linhas de campo
magnético abertas. E constituida por dois 16bulos, separados pela lamina
de plasma. No l6bulo superior o campo magnético aponta na direcao da

Terra, enquanto no lébulo inferior aponta na dire¢cdo oposta a Terra.

Lamina de plasma

A lamina de plasma separa os 16bulos superior e inferior da magnetosfera,
na regiao da cauda magnética cada um dos 16bulos possui campo magnético
em uma dire¢ao. Por conta desta descontinuidade do campo, surge uma

corrente intensa nesta regiao, que pode ser entendida utilizando a equacao

de Maxwell:



Utilizando esta equacgao, a corrente resultante na lamina de plasma possui

o sentido amanhecer para anoitecer.

f) Magnetosfera interna A magnetosfera interna corresponde a regiao de
campo magnético fechado onde encontra-se a plasmasfera, a corrente de
anel e os cinturdes de radiacdo de Van Allen. A plasmasfera e os cinturoes
de radiagao de Van Allen sdo constituidos de particulas (prétons e elétrons)
aprisionadas pelas linhas fechadas do campo magnético dipolar; nesta re-
giao as particulas 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
regides podem ser diferenciadas pela composicao do plasma, a plasmasfera
sendo composta por plasma de alta densidade e baixa temperatura e os
cinturoes de radiagao formados por particulas mais energéticas (LI et al.,
2006). Ambos compreendem a regido entre 1.5Rz e 7Ry, sofrendo grandes

variacoes em periodos de alta atividade geomagnética.

1.4 Magnetopausa

A magnetopausa separa a regiao onde os processos fisicos sao controlados pelo campo
magnético interplanetario da regiao controlada pela campo geomagnético terrestre.
A posigdo da magnetopausa no eixo Sol-Terra pode ser calculada de forma simpli-
ficada ao considerar que nesta regiao ocorre um balanco de pressao entre a pressao
dindmica do vento solar e a pressdo magnética do campo geomagnético (GANUSH-

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

(P0?)sw = (23#(]) , (1.10)

em que o subindice sw representa parametros do vento solar e m os parametros da
magnetosfera. Na Equagao 1.10, p 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 regiao subsolar, ele depende apenas da distancia com a Terra.
Assim, utilizando a Equacao 1.10 é possivel obter a distancia onde este balanco é
satisfeito, que serd a posi¢ao da magnetopausa (KIVELSON; RUSSELL, 1995).

Na magnetopausa surge uma corrente proveniente da deflexdo das particulas carre-



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 pressdo do vento solar. Desta forma, ela
circunda as cuspides polares e pode se conectar com a corrente da cauda magnética,

que envolve os lobulos e cruza a lamina de plasma.

Figura 1.6 - Sistemas de correntes na magnetosfera.
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(a) Diagrama esquemadtico das correntes existentes em diferentes regides da magnetosfera
terrestre. (b) Estrutura da corrente de Chapman-Ferraro (linhas vermelhas), formada a
partir da separacgao 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 a regiao interna da
magnetosfera (SISCOE, 1966), ainda anulando o campo magnético interplanetério
dentro da magnetosfera (VASYLIUNAS, 2011). Como a magnetopausa é uma regiao
de fronteira, ela é caracterizada por uma descontinuidade nos valores de densidade
e velocidade de fluxo, além da alteragao no campo magnético. Assim quando uma
sonda espacial sai ou entra na magnetosfera essas descontinuidades podem ser en-

contradas nestas varidveis fisicas.

A Figura 1.7 apresenta os dados da THEMIS E! (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). E possivel observar o cruzamento

da magnetopausa, com a sonda saindo da magnetosfera, por volta das 13:50UTC.

Thttp://themis.ssl.berkeley.edu/index.shtml



Nos momentos iniciais a sonda encontrava-se dentro da magnetosfera, apresentando
campo magnético B, da ordem de 60nT e densidade menor que lem™3. A grande
flutuacao nas componentes do campo magnético apds o cruzamento é caracteris-
tica da regido da bainha magnética (KIVELSON; RUSSELL, 1995), onde observamos
o campo magnético B, sul com valores préximos a 40nT e densidade maior que
10cm~3. Além da flutuacdo dos campos, a Figura 1.7 ainda apresenta a densidade
de ions, que também possui uma descontinuidade no momento do cruzamento da

magnetopausa.

Figura 1.7 - Dados do campo magnético para a magnetopausa.

L s

40

[N

20

LI B e

THE_L2_FGM
Bx FGS-E
nT GSM
o

-20

8

40

FITITS I || B SR

20

L B

THE_L2_FGM
By FGS—E
nT GSM

-20F =
60 F =
(29‘-"-1 40:— _E
g8 2oF E
_i""l— 0_— 4
WNC C 1
Io E E
= -20 -
-40F 4
16&8; t t t t —;
w L

Ss<
0 10.0 -
=7F :
~=d E ]

o
O36 L ]
Fs  10F E
Z W 1 Um M E

0.1 : i — - :
13:00:00 13:15:00 13:30:00 13:45:00 14:00:00 14:15:00 14:30:00
13Jon 13 13 Jon 13 13 Jan 13 13 Jon 13 13 Jon 13 13 Jon 13 13 Jon 13

TIME RANGE=2013/1/13 (13) to 2013/1/13 (13)

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

Fonte: Adaptado de Lopez e Gonzalez (2017).

10



1.5 Influéncia dos parametros do vento solar nas condigdes locais da

magnetopausa

Como a magnetopausa pode ser entendida como a regiao que separa dois regimes dis-
tintos de plasma, nesta fronteira podem ocorrer interacoes entre estes dois regimes,
de tal forma que suas respectivas configuragoes magnéticas se conectam, permitindo
uma troca de energia, massa e momento entre os dois plasmas. A este fendmeno
da-se o nome de reconexao magnética, e durante este processo a energia do sistema,
inicialmente armazenada no campo magnético, ¢ convertida em energias cinética e

térmica do plasma.

Uma lamina de corrente que separa dois campos magnéticos em sentidos opostos
apresenta como solugao, em uma dimensao e no estado estacionario, o que se con-
vencionou chamar de perfis de Harris para o campo magnético e a densidade. A

solugdo exata foi descrita em Harris (1962), usando as equagoes de Vlasov-Maxwell.

A partir da hipdtese de que a reconexao magnética no lado diurno é governada pelos
parametros do plasma local e, como consequéncia, dos processos que controlem estes
parametros, Borovsky (2008) obteve, utilizando uma combinagao de fundamentos e
simulagoes MHD, uma funcao de controle da taxa de reconexao na magnetopausa,

partindo de dados do vento solar.

Para isto, foram criadas e testadas fungoes especificas para o campo magnético e
densidade imediatamente fora da magnetopausa na direcao da bainha magnética, de-
nominadas By e ps, € para o campo magnético imediatamente fora da magnetopausa
na direcado da magnetosfera, denominado B,,. Para a densidade na magnetopausa
nao foi obtida uma expressao de controle a partir dos parametros do vento solar,

uma vez que outros efeitos magnetosféricos tém um impacto grande no seu valor.

Considerando apenas o equilibrio entre a pressao cinética e magnética, Borovsky

(2008) deduziu as seguintes expressoes para 0 campo magnético na magnetopausa:

By =~ (2p0p0)?v0(1 4 0,5M,,%)1/2, (1.11)

B, = B (14 8742 = (2u0p0) Y ?v0(1 + B5)Y2(1 4+ 0.5M )2, (1.12)

em que pg ¢ a densidade de ions vy ¢ a velocidade de fluxo, M,,s ¢ o nimero de Mach

11



Magnetossonico do vento solar, e 3 é o beta de plasma na bainha magnética. Com
excecao deste ultimo, todos os parametros sao do vento solar, incluindo o niimero
de Mach que é calculado a partir de dados do vento solar. Para definir (3,, Borovsky
(2008) utilizou simulagoes MHD para encontrar uma expressao analitica a partir dos

parametros do vento solar. Com isso foi possivel definir:

By~ 3,2 x 1072 M, (1.13)

em que M4 é o nimero de Mach do vento solar. Combinando a Equacao 1.12 com a
Equacao 1.13 obtemos a equacao para o campo magnético na regiao imediatamente

externa a magnetopausa na dire¢do da bainha:

B, = B (1+8)7Y2 = (2u0p0) Y *00(143,2 x 1072 M y™)2(140,5M,2)1/2. (1.14)

Para obter uma expressao para a densidade na bainha magnética, partindo das
simulagoes MHD, foi possivel observar uma relagao linear com a densidade do vento

solar:

ps = Cpo, (1.15)

em que pg ¢ a densidade do vento solar e C' é a razdo de compressao da frente
de choque. Esta taxa foi entdo calculada utilizando os dados da OMNI? (KING;
PAPITASHVILI, 2005) e as relagoes de Rankine-Hugoniot. Usando um ajuste nao

linear para os dados obtidos para C', foi obtida entao a expressao:

~1/6

136 1 6
- . 1.16
(4) + (1 +1,381og, Ma> (1.16)

Substituindo a Equacao 1.16 na Equacao 1.15 é obtida entdo a funcao de controle

C ~

da densidade na bainha:

’https://omniweb.gsfc.nasa.gov/ow_min.html
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~1/6

1\ 1 ‘
~ = . 1.1
s (4) +<1+1,3810g8Ma> P (1.17)

Assim as Equagoes 1.11, 1.14 e 1.17 definem os pardametros na regiao da magneto-

pausa que dependem dos parametros do vento solar.
1.6 Objetivo

Como dito anteriormente, na magnetopausa o balanco de pressao é de tal forma
que na parte interna a magnetosfera a pressdo magnética ¢ dominante, enquanto na
parte externa a pressao dominante é a cinética, e este equilibrio determina tanto a

forma da magnetopausa quanto a sua posicao.

Lopez e Gonzalez (2017) apontam que este é o caso quando o nimero de Mach
magnetossonico do vento solar ¢ grande. Porém, existem situagoes em que este ce-
nario nao ¢ valido, e nestes casos o balanco de pressao deve ser garantido por outras

variaveis fisicas. O nimero de Mach magnetossonico é definido por:

M, = =2 (1.18)

em que vy, ¢ a velocidade de fluxo do vento solar e vy;5 é a velocidade magnetosso-

nica rapida, definida como:

1
v%45=2<vi+v§+

2 2\? 2 2 2]'?
(vA—I—vS) —4UAUSCOSQ} , (1.19)

sendo v4 = B/\/liop, B o campo magnético, p a densidade de ions, vy =
(vkp(T. + T;)/(me +mi))1/2 a velocidade fon-actstica, v = 5/3, kp a constante
de Boltzmann, m; a massa dos ions, m, a massa dos elétrons e 6 é o angulo entre
o campo magnético terrestre e a velocidade de fluxo do vento solar (MERKA et al.,
2003). Considerando a situacao ideal em que # = 90°, quanto o vento solar atinge a
Terra sem nenhuma inclinagdo, o nimero de Mach magnetossonico pode ser escrito

CO1mMo:

M, — —— (1.20)



e o numero de Mach ¢é definido como:

My =22, (1.21)

Para os casos com campo magnético interplanetario intenso, e como consequéncia o
numero de Mach magnetossonico baixo, a pressao magnética na bainha pode possuir
um valor significativo, assim a pressao deste lado da magnetopausa nao é mais
controlada apenas pela pressao cinética do vento solar. Nestas situagoes o balanco de
forcas e a dindmica da corrente da magnetopausa e das particulas que a constituem

sao alteradas.

Nesta tese, dados observacionais obtidos durante cruzamentos da magnetopausa se-
rao usados para construir um modelo preditivo dos parametros de plasma na regiao
proxima a magnetopausa a partir de dados do vento solar, através de redes neurais.
Serao considerados diferentes regimes do vento solar (diferentes nimeros de Mach)
e perfis tedricos para o campo magnético e a densidade na magnetopausa. Serd ana-
lisada a influéncia de parametros de plasma tais como campo magnético, densidade,
pressao dindmica, dentre outros, na previsao destes perfis. Uma vez obtidos, os perfis
serao usados como parametros de entrada em simulagoes por particulas, utilizando
para isso o cddigo iPIC3D (MARKIDIS et al., 2010).
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2 CONSTRUCAO DOS CONJUNTOS DE DADOS DO VENTO SO-
LAR E DA MAGNETOPAUSA

Nesta secao, serao apresentados e preparados os dados que utilizaremos para criar

os modelos para o campo magnético e a densidade na regiao da magnetopausa.
2.1 Eventos de cruzamento da magnetopausa

Para a escolha dos eventos que serdao usados para o estudo da influéncia do vento
solar no perfil da magnetopausa, iremos partir da lista de cruzamentos da regiao
frontal da magnetopausa classificados por Staples et al. (2020), obtida a partir de
dados da missao THEMIS no periodo de 2007 até 2016.

Os cruzamentos foram classificados de forma automatica, 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) Variagdo do campo B, menor do que —0,6nT/s e variagdo da densidade

maior que 0,08cm™3/s;

b) Na regiao da magnetosfera a média do campo B, deve ser maior que 5nT

e a densidade deve ser menor que 7cm ™2 em um intervalo de 48s;

¢) 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 variacao de B, e n dos dois primeiros critérios
devem ser invertidos, por exemplo, o campo magnético B, deve apresentar variagao
maior que 0,6nT. Além disto, para eventos que ocorressem com uma diferenca 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 distribui¢do dos eventos de cruzamento da magneto-
pausa como classificados por Staples et al. (2020), com a posicao de cada evento
no sistema de coordenadas GSE e medida em raios terrestres (Rr). Além de cada
evento, encontram-se as curvas de nivel indicando as regides de maior densidade
de eventos. Observa-se que os eventos estao contidos apenas na regiao frontal da

magnetosfera, pelo critério de selecdo de Staples et al. (2020). A limitagdo no eixo
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7, entre —bRt < Z < bRy, é causada pela 6rbita da THEMIS. Observa-se uma
assimetria tanto no eixo Y quanto no eixo Z, apresentando uma concentrag¢ao maior

proximo a regiao subsolar, e em Z = +4, também por conta da orbita dos satélites.

Figura 2.1 - Localizacao dos eventos de cruzamento da magnetopausa.
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Distribuicao 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 (Rr). As curvas de nivel, apresentando os valores de maior densidade
de eventos, sdo apresentados pelas linhas pretas.

Fonte: Produgao do autor.

A Tabela 2.1 apresenta, a titulo de exemplo, cinco eventos classificados como cru-
zamento por Staples et al. (2020), identificando a sonda que observou o cruzamento
(PROBE) e a posi¢ao onde ocorreu a observagao. A posi¢ao 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 diferenca
entre os dois estd no plano Y 7, isto é, para o GSE o Z é definido como perpendicu-
lar ao plano da ecliptica, orientado na direcao 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 Xase Yose Zose Xesm Yosm Zasuy PROBE

2009-10-19 20:59:12 11.19 -0.02 1.16 11.19 0.22 1.14
2015-04-21 19:56:43 9.77 -0.16 -0.63 9.7t 0.15 -0.63
2008-09-09 21:00:23 11.34 -0.16 -2.19 11.34 -0.68 -2.09
2015-04-22 19:17:00 10.19 0.24 -0.77 10.19  0.55 -0.58
2010-10-16 15:13:39 10.36 -0.53 1.44 10.36  0.13 1.52

o O 0O A

2.2 Vento solar

A partir da base de dados do OMNI, foram coletados os pardmetros do vento solar,
com resolucao temporal de 1 minuto, para o intervalo dos cruzamentos do conjunto
de dados definido anteriormente, compreendendo um periodo de aproximadamente
10 anos, entre 2007 e 2016. Do OMNI foram utilizadas as seguintes variaveis prove-
nientes do vento solar: campo magnético (B,, B,, B.), densidade (n), temperatura
(T), velocidade (V,, V,,, V,), pressao (P), nimero de Mach alfvénico (M), nimero
de Mach magnetossonico (M,,s). Os parametros derivados, como ntimero de Mach,
foram também obtidos a partir de dados do OMNI.

A interac@o entre a magnetosfera e o vento solar possui tempos de resposta em es-
calas temporais variando desde muito curtas, como o processo de reconexao magné-
tica (DENG; MATSUMOTO, 2001), até longas, como no caso de sub-tempestades (TSU-
RUTANI et al., 1990). Para a inclusao de efeitos em escalas temporais diferentes, ainda
mantendo um numero reduzido de varidveis, iremos utilizar médias dos parametros
do vento solar nos momentos anteriores ao evento. Por exemplo, uma média tem-
poral de 15 minutos considera a média dos pardametros 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 as 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, nimero de Mach, pressao dinamica e

componentes da velocidade do vento solar esta apresentado na Figura 2.2.
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Figura 2.2 - Exemplo do perfil do vento solar.
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Dados do vento solar obtidos pelo OMNI para o evento de 13 de janeiro de 2013 as
13:52 UTC. A linha pontilhada preta representa o momento do evento de cruzamento da
magnetopausa observado.

Fonte: Producao do autor.

A Tabela 2.2 traz os resultados para o cdlculo das médias méveis das varidveis
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 pressao é
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definida em nPa. O ntmero de Mach alfvénico (M,4) e magnetosdnico (M,,s) sao

unidades adimensionais.

Tabela 2.2 - Médias dos parametros do vento solar para o evento de 13 de janeiro de 2013

as 13:52 UTC.
B, B, B, Ms M, P Va Vi |78
Minutos (nT) (nT) (nT) (nPa) (km/s) (km/s) (km/s)
1 -2.18 271 -545 810 540 220 -412.3 8.30 17.70
) -249 310 -5.08 8.06 540 219 -411.1 6.98 14.78
10 -3.35 2,69 -433 793 533 2.08 -405.6 7.92 13.87
15 -3.92 235 -393 793 527 204 -401.9 10.03 13.17
30 -443 236 -3.13 8.02 527 203 -399.3 9.48 10.54
45 -4.62 230 -2.81 825 530 207 -397.1 10.96 7.12
60 -4.72 265 -210 819 531 207 -397.7  9.84 2.69
120 -3.51  3.11 -0.57 9.00 5.50 215 -406.2 8.78 -6.89

Por conta da orbita da sonda, as datas com eventos de classificagdo ficam concen-
tradas em alguns meses do ano. Isto ocorre por s6 serem observados cruzamentos
durante o periodo do ano quanto a sonda esta no lado diurno da magnetosfera. As-
sim, as datas com eventos sao limitadas em comparagao 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 proxima sec¢ao iremos comparar os perfis dos parametros do vento solar para
todo o periodo entre 2006 e 2017 com os parametros do vento solar apenas para os

dias com evento de cruzamento.

Além dos parametros do vento solar utilizados, para a construcao do conjunto de
dados serao considerados também os indices geomagnéticos SY M e ASY, que me-
dem as perturbagoes simétricas e assimétricas nas componentes D e H do campo
geomagnético terrestre em médias latitudes (DUBYAGIN et al., 2014). Estes indices
sao utilizados para identificar os efeitos de estruturas do vento solar no sistema de

correntes na magnetopausa, associados as variagoes do campo geomagnético.

Foram selecionados apenas estes indices geomagnéticos por estarem disponiveis pelo
OMNI para todo o intervalo de interesse, assim utilizaremos os indices SY M-D,
SYM-H, ASY-D e ASY-H.
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2.2.1 Parametros 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|,V,,V,, V) medida em km/s, densidade de prétons (n,) medida
em cm 3, temperatura (T') em K, pressdo (P) medida em nPa, campo elétrico (E)
medido em mV /m, beta de plasma (/3), nimero de Mach (M,) e nimero de Mach

magnetossonico (M,,s).

Na Figura 2.3 sao apresentados os histogramas das velocidades do vento solar nas di-
recoes Y e Z para o periodo completo (Grupo 1), cujas médias sdo V,, = —0,10km/s
e V, = —5,44km/s, e para os dados apenas em dias com eventos de cruzamento clas-
sificado (Grupo 2), para os quais as médias foram V,, = 0,98km/s e V, = —5,91km/s.
Estas distribui¢oes apresentam uma pequena assimetria com relagao a média. Além
do histograma estao apresentadas as func¢oes de densidade de probabilidade construi-
das utilizando Estimativa de Densidade por Kernel (EDK) para cada histograma.
Este método consiste em associar uma distribui¢ao normal centrada em cada obser-
vagao e realizar a soma das mesmas (SILVERMAN, 2018). Esta fungio 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.
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Histograma da velocidade do vento solar na dire¢ao Y, a esquerda, e na direcao Z a direita.
O Grupo 1 é composto por todas as observagoes 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: Produgao do autor.
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A distribuicao da velocidade do vento solar na direcao X, apresentada na Figura 2.4,
¢ a mais significativa, exibindo uma distribuicdo bastante assimétrica, com média
em V, = —409,56km /s para o Grupo 1 e V,, = —411,73km /s para o Grupo 2, valores
em acordo com a literatura para a regiao préxima a Terra (JTAN et al., 2011). Como é
possivel ver ao comparar este valor com as demais componentes da velocidade, ela é
a mais dominante, sendo assim fundamental para o balanco de equilibrio de pressao

na magnetopausa.

Figura 2.4 - Velocidade de fluxo do vento solar na direcao X.
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Histograma da velocidade do vento solar na direcdo X. O Grupo 1 é composto por todas
as observacoes 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: Produgao do autor.

No caso do campo magnético, apresentado na Figura 2.5, as médias sao baixas,
com valores de B, = 0,05nT para o periodo total e B, = —0,36nT para os dias

selecionados, ambos simétricos em relacao a média.

21



Figura 2.5 - Distribui¢do do campo B, do vento solar.

175000 —— Grupo 1

—— Grupo 2
150000
125000
100000
75000

50000

25000

Histograma da componente Z do campo magnético do vento solar. O Grupo 1 é composto
por todas as observagoes 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: Produgao do autor.

Para as distribui¢oes do niimero de Mach e niimero de Mach Magnetossonico também
foi observada uma semelhanca entre o periodo selecionado e total, como mostra a
Figura 2.6. Para estes dois parametros vemos uma diferenga muito grande entre eles:
o numero de Mach magnetossonico possui média de 5,78 para o periodo completo e
5,77 para as datas com evento, e o nimero de Mach apresenta valores muito maiores,

com média de 10,34 para o periodo completo e 10,36 para as datas com eventos.
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Figura 2.6 - Ntimero de Mach no vento solar.
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Histograma do ntimero de Mach, & esquerda, e do nimero de Mach magnetossonico, a
direita. O Grupo 1 é composto por todas as observagdes 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.
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Fonte: Produgao do autor.

2.2.2 Campo magnético terrestre

Além dos dados do vento solar, também sera considerado o valor do campo geo-
magnético na regiao do cruzamento da magnetopausa, uma vez que o campo geo-
magnético é essencial para o equilibrio de pressdo na magnetopausa. Para isso foi
utilizado o IGRF nas datas dos eventos, e a posi¢do observada no cruzamento com
a magnetopausa. A data é essencial, uma vez que o campo geomagnético, e por

consequéncia os coeficientes do IGRF-13, variam com o tempo.

Uma vez que o objetivo da construcao do conjunto de dados é a construgao de
modelos de previsao dos parametros da magnetopausa a partir de dados apenas
do vento solar, foi escolhida a utilizagdo de um modelo para a definicdo do campo
magnético terrestre na regiao do cruzamento de forma a nao depender da existéncia

de observacoes locais para a utilizagao do modelo.
2.3 Magnetopausa

Como ja mencionado, a classificacdo dos cruzamentos de Staples et al. (2020) foi
realizada utilizando os dados da missao THEMIS. Assim, para a analise da magne-
topausa usaremos a mesma sonda definida na classificacao. Para cada evento, foram
obtidos os dados de campo magnético, campo elétrico, densidade de ions e elétrons

e pressao cinética, para um intervalo de 10 minutos antes e depois do evento de
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cruzamento. Como cada instrumento possui uma resolucao diferente, os dados fo-
ram interpolados para uma mesma escala temporal, com intervalo de 1 segundo,

utilizando uma interpolagao de spline cubica.
2.3.1 Conversao para o sistema LMN

Como os dados de campo magnético obtidos pela sonda THEMIS estao nas coorde-
nadas GSM X)Y, e Z, para analisar os perfis de cruzamento é necessario converter
para um sistema de coordenadas alinhado com a descontinuidade (magnetopausa).
Este sistema é denominado LMN, onde N ¢ a dire¢do normal a superficie da magne-
topausa, L é a direcao de maior variacdo do campo magnético e M é perpendicular
a L e N. Esta conversao sera realizada utilizando o método Anélise de Minima Va-
ridncia, conforme descrito em Sonnerup et al. (2006). O primeiro passo é construir

a matriz de variancia:

em que 0B; = B; — (B;), 1 é a diregdo (x, vy, z) e (B;) é a média temporal da i-ésima
componente do campo. A partir do determinante matriz de variancia sdo extraidos
os autovalores e autovetores associados. Os autovalores \i, Ay e A3, em ordem de-
crescente de magnitude, correspondem as direcoes L, M e N respectivamente, e os
autovetores associados a esses trés autovalores correspondem a base do sistema de

coordenadas. Estes autovalores sao todos positivos.

Para identificar que a base esta bem definida é preciso analisar o valor da razao
entre os autovalores \;/\y e A\y/\3. Se as razoes forem suficientemente grandes a
base estd bem definida. E possivel que a direcao L esteja bem caracterizada mas que
seja dificil distinguir entre as diregdes M e N. Nestes casos a razao /Ay terd um
valor grande e Ay /A3 serd pequeno. Como a dire¢ao mais importante para o perfil do
campo magnético na reconexao é a direcao L, por ser a dire¢do de maior variagao,

mesmo os casos nao bem caracterizados das componentes M e N serao considerados.

Ao converter para o sistema de coordenadas LMN é preciso definir uma janela de
tempo do evento, uma vez que para converter um nimero grande de cruzamentos de
forma automatizada nao seria possivel seguir o método tradicional de definir para
cada evento a janela mais adequada. Portanto, definimos o seguinte procedimento

para a conversao automatica:
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Realiza a conversao para os intervalos de 1s até 10s, com passo de 0,2s;
» Salva os valores dos autovetores e autovalores;

 Elimina os intervalos com a razao \y/A3 < 2;

Selecionar o intervalo com o maior valor da razao A;/\s.

A partir destas regras, obtemos um intervalo com a melhor caracterizacao da diregao
de interesse L. Com os autovetores do intervalo escolhido, podemos entao construir
a matriz de mudanca de base, para assim obter By, By e By. O campo magnético
normal & descontinuidade, By, deve possuir a menor média de todos, e em um caso
ideal (By) ~ 0.

Como exemplo de conversao 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 rotacdo do campo magnético encontra-se nas componentes X e Y,

mostrando-se necessaria a conversao 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.
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Valores obtidos pela THEMIS para os campos magnéticos nas diregoes X, Y, e Z do
sistema GSM. O cruzamento ocorreu as 13:52 UTC.

Fonte: Producao do autor.
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Ao aplicar o método para conversao 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 rotacao nas
componentes M e N, com a maior parte da variagao do campo magnético ocorrendo
na direcado tangencial a ldmina de corrente L. Apds a saida da magnetosfera, para
um tempo maior que 13:52 UTC, observamos ainda uma flutuagao em todas as com-

ponentes do campo magnético, como esperado para a regiao da bainha magnética.

Figura 2.8 - Perfil de campo magnético na magnetopausa para cruzamento do dia 13 de
janeiro de 2013 no sistema LMN.
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Campo magnético no sistema de coordenadas local LMN, apés a aplicacdo do método
automatizado desenvolvido para a conversdo automatica.

Fonte: Produgao do autor.

Como o processo criado aqui para a conversao para o sistema LMN é automati-
zado, pode ocorrer da sentido da componente L encontrada para método de minima
variancia esteja invertido. A base obtida nestes casos é correta, porém o sentido
encontra-se invertido, e portanto o campo magnético By, também estard invertido,
ou seja, positivo na regiao da bainha e negativo dentro da magnetosfera. Para cor-
rigir este problema, utilizamos outra varidvel fisica para identificar qual é a regiao
externa e interna a magnetopausa. Este pardmetro 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-

26



lizando apenas os dois intervalos mais afastados do centro, obtendo assim um perfil
mais estavel, como mostrado na Figura 2.9. Nestes intervalos, denominados 1 e 2,
calculamos as médias do campo magnético B; obtendo assim B; e By. Fazemos o
mesmo com a densidade, obtendo n; e ny. Como a densidade dentro da magneto-
pausa é menor que na bainha magnética, no caso de um cruzamento partindo da

bainha, a diferenca on = ny; —no > 0, e partindo da magnetopausa obtemos dn < 0.

Na Figura 2.9 apresentamos os perfis de campo magnético By, e densidade n para
dois exemplos em que nao ocorre a inversao da componente L. do campo magnético. O
painel superior apresenta um exemplo de cruzamento partindo da bainha, e portanto
ny ¢ a densidade da bainha e nsy é a densidade na magnetosfera, enquanto no painel
interior mostra um exemplo de cruzamento partindo da magnetosfera e indo em

direcao a bainha.
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Figura 2.9 - Representacao dos perfis de campo magnético e densidade com a direcao L

correta.
Bainha magnética Magnetosfera
B
1
aB <0 -
no
B,
Magnetosfera Bainha magnética
By
o
A |
1
B

Representacao de um caso em que a direcdo L esté alinhada com a dire¢do Z, com perfis de
densidade (laranja) campo magnético na dire¢ao L (azul) normalizados pelos pardmetros
da bainha magnética. No topo, a Regido 1 corresponde a bainha magnética e a regiao 2
corresponde a magnetosfera, e abaixo o oposto. Em ambos os casos, apesar da mudanca
de sinal de d B e dn o produto d Bin se mantém negativo.

Fonte: Produgao do autor.

Como é possivel observar, o campo magnético segue um perfil oposto ao da den-
sidade; o campo magnético dentro da magnetosfera ¢ maior do que na regiao 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 0B = B1 — By e
on = n; — ny sempre tem sinal negativo quando o sentido da componente L estiver

correto.
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Na Figura 2.10 apresentamos dois exemplos de conversao para os quais ocorre in-
versao do sentido de By durante o processo de conversao 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 § Bdn é positivo. Portanto, podemos uti-
lizar o sinal do produto d Bon como um indicador da necessidade de correcdo no
sentido de By. Esta correcao é realizada por uma inversao do sinal de Bj e By,
correspondendo a uma rotagao de 180° do eixo M. Esta escolha foi arbitraria, consi-
derando que os campos By e B)y; nao sao 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 - Representagao dos perfis de campo magnético e densidade com a direcao L

invertida.
Bainha magnética Magnetosfera
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B, o
N na
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Representacao de um caso em que a direcao L estd invertida com relacao a direcdo Z, com
perfis de densidade (laranja) campo magnético na dire¢do L (azul) normalizados pelos
parametros da bainha magnética. No topo, a Regido 1 corresponde bainha magnética e a
regiao 2 corresponde a magnetosfera, e abaixo o contrario. Em ambos os casos, apesar da
mudanca de sinal de §B e dn o produto d Bdn se mantém positivo.

Fonte: Produgao 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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B.(z) = By <tanh (i) 4 R) , (2.2)

em que By é a média do modulo do campo magnético, A é a largura da lamina 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 — —o0) = By e B(x — o0) = B,,, as constantes By e R

podem ser definidas como:

By — <C12_ 1) B, (2.3)

Ci+1
R="21T" 2.4
01_17 ( )

em que C7 = B,,/Bs < 0 é a razao entre os campos na magnetosfera e na bainha
magnética. Substituindo a Equagdo 2.3 e a Equagao 2.4 na Equagao 2.2, obtemos o

seguinte perfil para o campo magnético na regiao de reconexao na magnetopausa:

B.(z) =

By (01; ! + 012_ ! tanh(:c/A)) : (2.5)

A Equacao 2.5 retorna ao perfil de Harris simétrico quando C7; — —1.

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

n(x) = ng (1 — atanh(z/\) — Oztanhz(:p/)\)> . (2.6)

Realizando a mesma transformacao anteriormente definida obtemos:

ny = N, (2.7)

1—-Cq

o = 9 5

(2.8)

em que Cy = n,,/ns é a razao entre a densidade na magnetosfera e na bainha na

regido imediatamente fora da regiao de reconexao. Assim a densidade é definida
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CO1mo:

1—CY

n(zx) = ng (1 - tanh(xz/\) — ! _202 tanhQ(x/)\)) : (2.9)
Utilizando os perfis definidos pela Equacao 2.5 e 2.9, serdo realizados os ajustes dos
perfis obtidos da THEMIS para os cruzamentos. Porém, as classificacoes de Staples
et al. (2020) podem nao possuir o centro do cruzamento bem definido. Para corrigir
esta informacao, as equacoes dos perfis serdo alteradas para incluir um termo de
centralizacao, definido como: x = 2’ — a, em que a é um pardmetro de correcao 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 corre¢ao a

precisa ser calculado para cada evento.

Para ajustar os dados obtidos pela THEMIS para cada evento aos perfis tedricos uti-
lizaremos o pacote LMFIT! com sua implementacdo em Python. Para cada evento,
iremos inicialmente utilizar o LMFIT para ajustar os dados observados do campo
magnético ao perfil descrito pela Equacao 2.5, obtendo assim valores dos parametros
Bg, C1, X e a para este evento. Com estes valores definidos utilizaremos novamente
o LMFIT e os parametros A\ e a para obter um ajuste dos dados de densidade

utilizando o perfil da Equagao 2.9.

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

de corrente.

Para analisar a qualidade dos ajustes, iremos utilizar o valor do coeficiente de de-
terminagio R? (BUCCHIANICO, 2008). Este valor ¢ definido como:

https://Imfit.github.io/Imfit-py/
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SN (i — i)

RP=1- :
SN (v — |wil)®

(2.10)

em que y; é o valor observado pela THEMIS, 7; o valor do ajuste utilizando as
Equagoes 2.5 e 2.9 e |y;| é a média dos valores dos ajustes. O valor de R? pode ser
tanto positivo quanto negativo, com o valor méximo sendo 1, que indica um ajuste

perfeito. Quanto menor for o valor de R? pior o ajuste.

Para o evento apresentado anteriormente, de 13 de janeiro de 2013 as 13:52, os ajustes

se apresentaram muito confidveis. Os parametros obtidos para o campo magnético

foram:
B, = —-322nT,
C, =-184, (2.11)
A =0,0014,
Como é possivel ver, o perfil é assimétrico, com C'; = —1,84, valor que corresponde a

um R ~ 0,30. Na Figura 2.11 apresentamos a comparacao entre o campo magnético
By, obtido apds a conversao para o sistema LMN dos dados da THEMIS, em azul,
e o entre o perfil ajustado pela Equacdao 2.5, em laranja. Este ajuste obteve um

coeficiente de determinagao 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.
60 \/\\W‘/\""\'\,\/\ — B
‘ B, ajustado

40 \
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|_ \
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—20 \., N I\/\[\AA/\. M,

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 By, observados pela THEMIS e em laranja
o perfil de Harris obtido a partir do campo observado.

Fonte: Producao 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 determinacao negativos, ou seja,
insatisfatorios e devem assim serem removidos da base. Na Figura 2.12 apresenta-
mos a porcentagem de eventos que apresentaram o ajuste que serdao descartados. O
campo magnético apresentou uma quantidade menor de eventos com coeficiente de

classificagdo negativo do que a densidade.
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Figura 2.12 - Distribuicado dos coeficientes de determinacio para os perfis de campo mag-
nético e densidade.
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Porcentagem de coeficientes de determinacao positivos e negativos para os ajustes realiza-
dos para o campo magnético (em azul) e densidade (em laranja).

Fonte: Producgao do autor.

Excluindo os ajustes com coeficiente de determinacao negativo (R? < 0), podemos
ver a partir do histograma apresentado na Figura 2.13 que a densidade apresenta um
actimulo de perfis com coeficiente muito pequeno, R? ~ 0, enquanto para o campo
magnético a maior concentracao encontra-se em valores grandes de R2. Isso ocorre
pelos dados relacionados a densidade apresentarem uma flutuacao muito maior que
os dados de campo magnético, e essas flutuagoes dificultam o ajuste pelo perfil
teodrico, produzindo assim ajustes com pior qualidade. Assim ao filtrarmos apenas
valores grandes de R?, iremos remover muitos ajustes por apresentar um baixo coe-

ficiente de determinacao para a densidade.
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Figura 2.13 - Distribuicées dos coeficiente de determinacao para R? > 0.
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Distribuicao dos coeficientes de determinacao positivos para os ajustes do perfil de campo
magnético (a esquerda) e para o ajuste da densidade (a direita).

Fonte: Produgao do autor.

Iremos utilizar um valor de corte do coeficiente de determinagao, escolhido de forma
a balancear um bom ajuste dos perfis, mantendo um conjunto representativo de
eventos. Este valor foi definido como 0,8 tanto para densidade quanto para campo
magnético. Este filtro sera realizado separadamente para montar o conjunto de da-
dos de campo magnético e densidade. Com isso, o conjunto de dados para o campo
magnético By, apds a remocao dos eventos com ajuste nao satisfatorio ou sem dados
do vento solar, possuiu um total 5.122 eventos, valor baixo se comparado a quan-
tidade inicial de eventos, mas ainda suficiente para o estudo que se pretende aqui
conduzir. Na Figura 2.14 sao apresentadas as distribui¢oes para os coeficientes By
e (] obtidos para os ajustes dos perfis de campo magnético. E possivel observar o
perfil assimétrico nas distribui¢oes, o que é esperado uma vez que eventos com valo-
res mais extremos, como grande assimetria do campo magnético (Cy ~ —7) ocorrem
com menos frequéncia que valores mais proximos da média. Além disto, para esta
assimetria existem poucos casos onde o campo magnético da bainha é mais intenso

que o campo magnético na magnetosfera, em modulo.
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Figura 2.14 - Distribuictes dos ajustes obtidos para B e Cf.
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Distribuicao de coeficientes ajustados para o perfil de campo magnético na bainha mag-
nética By (a esquerda) e para a razdo entre os campos C = B,,,/Bs (a direita).

Fonte: Produgao do autor.

Na Figura 2.15 sao apresentadas as distribui¢oes dos parametros obtidos para os
ajustes das densidades, ny e Csy. Os valores de (5 sdo menores que 1, uma vez que

a densidade no lado da magnetosfera é menor que na bainha.

Figura 2.15 - Distribui¢Ges dos ajustes obtidos para ng e Cs.
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Distribuicao de coeficientes ajustados para o perfil de densidade na bainha magnética ng
(& esquerda) e para a razao entre as densidades Co = n,,/ns (& direita).

Fonte: Produgao do autor.

37



A média de ('} observada nos ajustes é —2,64, o que corresponde ao valor R = 0,45,
sendo R a assimetria como definida pela Equacgao 2.2, préximo ao valor normalmente
utilizado para representar o perfil da magnetopausa de R = 0,50 (MOZER et al.,
2008), o que demostra que os ajustes estao de acordo com os valores encontrados na

literatura.
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3 PREVISAO DOS PARAMETROS DA MAGNETOPAUSA
3.1 Introducao

Utilizando o conjunto de dados construido previamente, que é formado pelas médias
temporais dos parametros do vento solar e dos indices geomagnéticos, combinado
com as respectivas posicoes, perfis de densidade e de campo magnético da magne-
topausa, iremos construir os modelos de previsao dos parametros da magnetopausa.
Para estes modelos serao usadas técnicas de aprendizado de maquina, para assim

incluir tanto efeitos lineares quanto nao lineares.
3.2 Modelos de aprendizado de maquina

Atualmente existem diversos tipos de modelos de aprendizado de maquina sendo
utilizados para geofisica espacial, tais como modelos de classificacio (BREUILLARD
et al., 2020), previsao de séries temporais (LAPERRE et al., 2020), e previsao de valores
pontuais (YANG et al., 2018), denominado de modelo de regressao. Este tltimo é o
que iremos utilizar aqui, pois apesar de utilizarmos médias temporais, as técnicas
de séries temporais sao diferentes. Para a regressao, criamos um conjunto estatico
de valores que serao usados como entrada para o algoritmo, e como saida obtemos
um valor de respostas. Porém, para previsao de séries temporais a entrada é apenas

o perfil temporal da propria variavel de interesse.

Apesar de um modelo de regressao ser utilizado para a previsao de um valor pontual,
é possivel utilizar este tipo de modelo para previsdo temporal. As aplicagoes dos
modelos criados neste capitulo serdo tanto estaticas como analises temporais dos

valores gerados.

Os modelos utilizados para estudos de clima espacial sao normalmente modelos
de aprendizado de maquina supervisionado, em que temos uma resposta clara que
esperamos, seja uma classificagdo de um evento ou a previsdo de uma resposta
especifica. H4 ainda uma outra categoria de modelos para os quais a resposta nao
¢ definida, como por exemplo criagdo de agrupamento de eventos (AMAYA et al.,
2020), em que nao sabemos as propriedades que definem cada grupo e o modelo
aprende por conta prépria. Esta categoria de modelos ¢ chamada de aprendizado

nao supervisionado.

Os modelos de aprendizado de méaquina buscam a solucdo para uma funcao de
ajuste dos dados, com a vantagem de, em alguns casos, usarem func¢des nao lineares

ou até mesmo um conjunto de fungdes distintas. Além disso, ndo é preciso conhecer
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a relacao entre as variaveis de entrada e de resposta com antecedéncia, conseguindo

assim descobrir relagoes até entao desconhecidas.
3.2.1 Regressao linear

A regressao linear é o exemplo mais simples de aprendizado de maquina e é também
comum a outras areas de estudo. Para a previsdo dos perfis da magnetopausa iremos
utilizar este tipo de modelo como base de comparagao, assim buscando outras so-
lugoes mais complexas. Se os modelos mais complexos nao obtiverem uma melhora

significativa em comparagdo com o modelo linear, devemos entao desconsideré-los.

Iremos inicialmente descrever o modelo de regressao linear para o caso unidimen-
sional, que serd posteriormente generalizado. Considerando um conjunto de dados
constituido de duas varidveis x e y, em que y ¢ a varidvel resposta e x a variavel in-
dependente, com uma amostra de tamanho p, o conjunto de dados pode ser definido
pelos pares de valores {(z;,v;) : i =1,...,p} (SUet al.,, 2012). O modelo de regressao
linear considera que a relagao f(r) — y é dada por uma funcao linear acrescida de
um erro, de tal forma que o valor previsto é definido por f(x;) = a + bx;, em que a

e b sdo as constantes da funcao linear. Assim podemos escrever:

yi = f(zi) + €, (3.1)

em que €; representa o erro associado ao ponto x;. Os algoritmos de aprendizado de
maquina sao utilizados para ajustar os valores de a e b, utilizando toda a amostra de
x ey, de tal forma a minimizar o erro €. O algoritmo mais comum para minimizar o
erro ¢ o Método dos Minimos Quadrados (WATSON, 1967), que busca a solugao de

f ao minimizar o erro médio quadratico E definido por:

E= Z (f(%) - yi>27 (3-2)

em que se realiza a soma das diferencas entre os dados y; e ajustada naquele ponto,
f(z;) para todos os pontos de dados existentes na amostra. Na Figura 3.1 apre-
sentamos um exemplo de regressao linear unidimensional. Os pontos (x;,7;) sao
apresentados em preto e o ajuste linear que minimiza o erro E ¢é representado pela

linha azul.

40



Figura 3.1 - Exemplo de regressao linear.

Varidvel resposta

Variavel independente

Exemplo de dispersao entre duas varidveis e uma regressao linear (em azul).

Fonte: Producgao do autor.

Pela Figura 3.1, podemos observar que apesar de existirem pontos muito divergentes

da fungao obtida (em azul), ela apresenta a tendéncia geral dos pontos de dados.

Para o caso de N variaveis independentes e uma variavel de resposta, o método de

regressao linear pode ser definido pela equagdo de um hiperplano N-dimensional:

N
n=1

em que devemos ter um conjunto de dados na amostra muito maior do que o nimero

de variaveis independentes, ou seja N > p.

Para a criagao de modelos nao lineares ¢ possivel adaptar o modelo de regressao
linear para incluir termos cruzados, X; x X, ou potencias X", assim estendendo a

utilizagao deste tipo de modelo, mantendo a linearidade.
3.2.2 Rede neural

As redes neurais possuem este nome por serem desenvolvidas para simular o proces-
samento de informagoes no cérebro humano, e sdo estruturas que tém por objetivo

aprender tarefas especificas (HAYKIN, 2007; SCHMIDHUBER, 2014). As redes neurais
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sao bastante utilizadas para processos nao lineares. Um diagrama simplificado de

uma rede neural é apresentado na Figura 3.2.

Figura 3.2 - Estrutura de uma rede neural.
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Input B

Input C
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Exemplo de estrutura de uma rede neural com apenas uma camada oculta.

Fonte: Produgao do autor.

Uma rede neural é constituida por unidades de processamento, também chamadas
de neurdnios ou nos, representados na Figura 3.2 pelos circulos vermelhos, e cone-
xo0es entre estas unidades, apresentados no diagrama como linha continuas entre os
neuronios. Estes nés sao organizados em camadas, de tal forma que os nés de uma

camada sdo conectados apenas com as camadas adjacentes.

Em uma rede neural totalmente conectada e com N camadas, o valor de cada né da
camada n é feito através de uma operacao linear dos nés da camada n — 1, e pode

ser descrita como a equacao da regressao linear:

M
5in = 5b(n_1)wbi + Z w]Z(S;(nfl), (34)

=1
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em que d;, ¢ o valor de entrada do né ¢ da camada n, w;; é o peso da conexao
entre o par de nos, 5;'(71—1) ¢ o valor de saida do né j da camada n — 1, dy(—1) €
uma constante que independe dos valores dos outros nos e wy; é o peso da conexao
entre o valor independente da camada n — 1 e o n6 7. Na Figura 3.3 é apresentado
um diagrama representativo da construcao do valor de entrada de um neurénio da

camada n, com as conexoes entre ele e os neuronios da camada anterior, n — 1.

Figura 3.3 - Estrutura de um neurénio totalmente conectado.

‘\Z

Wayj

H Ws4

Conexao entre duas camadas, apresentando os valores da camada anterior, os pesos da
conexao e o valor final do neurdnio.

Fonte: Adaptado de Haykin (2007).

Em um problema de regressao, cada conjunto de entrada possui um valor esperado
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de resposta, e este valor é usado para avaliar a previsao da configuracao de pesos
da rede neural. Inicialmente, os pesos das conexoes sao definidos de forma aleatéria,
porém este estado dificilmente serd a solucao ideal. Para encontrar a solucao ideal
de pesos para este conjunto especifico de entradas e saida, o erro entre a previsao e o
valor real ¢é utilizado para atualizar os valores dos pesos de forma a se aproximar da
solugdo "correta". Este processo é conhecido como retropropagagao (SCHMIDHUBER,
2014).

Em um caso com apenas uma camada de entrada e saida, obter uma solucao se torna
uma tarefa simples, porém a rede neural obtida seria extremamente especializada e
nao conseguiria generalizar para outros casos. Por isso a rede neural deve ser treinada

em um grande conjunto de dados, de forma a generalizar de forma adequada.

Desta forma, uma rede neural com uma camada de entrada e uma de saida, com
esta tultima contendo apenas um neurénio, pode representar um modelo de regressao

linear.

Este modelo simplificado da rede neural, em que o valor de entrada do neurénio de
uma camada é definido apenas como a combinacao linear dos valores dos neurénios
da camada anterior possui diversas desvantagens, a principal sendo que a derivada
desta fungao é linear, e isto dificulta o processo de retropropagagao (SCHMIDHUBER,
2014). Para evitar este tipo de problema, além de o melhorar o processo de otimi-
zagao e para introduzir efeitos nao lineares, sdo utilizadas fungoes de ativacdo nos

neuronios.

Algumas das fungoes de ativagdo normalmente utilizadas sao: linear (f(z) = x),
tangente hiperbélica (f(x) = tanh(x)) e ReLU (Rectified Linear Unit) (f(x) =
max(0,z)) (SCHMIDHUBER, 2014), cada uma com um propdsito especifico. A Fi-

gura 3.4 apresenta diversas fungoes de ativacao.
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Figura 3.4 - Fungoes de ativacao utilizadas em redes neurais.

Tangente Hiperbdlica ReLU Identidade

Exemplos de fungoes de ativagao utilizadas em redes neurais.
Fonte: Adaptado de Haykin (2007).

O valor final de um né da rede neural é definido por duas etapas: ponderacao dos
valores dos nos da camada anterior e a aplicacao da funcao de ativacao neste re-
sultado. Podemos entao representar as operacgoes de um né de forma completa pela
Figura 3.5, que complementa o diagrama apresentado na Figura 3.3, adicionando
a aplicacao da funcdo de ativacdo no calculo do valor de entrada do neurénio da

camada n.
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Figura 3.5 - Estrutura de um neurénio totalmente conectado.
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Conexao entre duas camadas, apresentando os valores da camada anterior, os pesos da
conexao, a funcao de ativagdo aplicada e o valor final do neurdnio.

Fonte: Produgao do autor.

A rede neural pode ser customizada para resolver diversos problemas, escolhendo
adequadamente a arquitetura, que se constitui do nimero de camadas ocultas, das

funcoes de ativacao de cada camada e do niimero de nés em cada camada.

Existem ainda outros tipos de camadas além da camada totalmente conectada, como
por exemplo: camadas recorrentes, comumente utilizadas em processos que envolvem
alguma componente temporal, ou seja, algo que deve ocorrer antes de outra; camadas
agrupamento que reduzem o tamanho dos dados a partir de médias em janelas méveis

entre os nés; camadas convolucao, que extraem caracteristicas diferentes dos dados
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da camada anterior, sendo muito utilizadas para identificagdo de imagens.

Além disso ainda pode ser definido o algoritmo que sera utilizado para otimizar os
pesos de forma a minimizar o erro no conjunto de dados utilizado. Os mais comuns
envolvem a utilizacdo de gradientes para definir a correcao que deve ser realizada.
Neste trabalho iremos utilizar o algoritmo de Kingma e Ba (2015), denominado
Adam.

3.3 Previsao para a posicdo da magnetopausa

Como a maior influéncia no valor do campo magnético na regiao interna é o proprio
campo magnético terrestre, e este varia com a posicao do cruzamento, além de com a
rotacao da Terra, para prever o perfil correto de campo magnético na magnetopausa
¢ entao necessario conhecer a posi¢do do cruzamento para uma melhor descri¢ao das

caracteristicas na regiao.

Devido a importancia da definicdo desta posicao para os perfis, acreditamos ser
importante que esta variavel seja definida a partir do mesmo conjunto de dados uti-
lizado para a previsao dos perfis. Para isso, iremos criar um modelo para previsio da
posicdo da magnetopausa. Assim, além de obter este valor sem depender de modelos
externos, podemos utilizar este modelo para detalhar a influéncia da arquitetura das
camadas e das diferentes fungoes de ativagao no resultado, por fim comparando com

modelos ja estabelecidos.

Diversos modelos existem atualmente para calcular a posi¢do da magnetopausa,
sendo o mais utilizado o de Shue et al. (1998). Neste modelo, a posi¢cdo da magne-
topausa é definida a partir de uma equacao empirica. Este serd o modelo utilizado
para validar os resultados da rede neural que serd criada para este proposito. Se-

gundo Shue et al. (1998), a posicao da magnetopausa é dada por:

Ryp = {10,22 + 1,29 tanh [0,184 (B, + 8,14)]} P~1/65, (3.5)

em que B, ¢ a componente do campo magnético do vento solar na direcao z e P é

a pressao dinamica do vento solar.
3.3.1 Construgao do conjunto de dados para previsao

Para a construgao do modelo da posicao da magnetopausa, precisamos dos dados da

THEMIS apenas para a identificagdo do cruzamento. Como a posi¢ao do cruzamento
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pode ser obtida diretamente do conjunto de eventos classificado por Staples et al.
(2020), podemos utilizar o conjunto de dados completo do vento solar previamente

construido na Segao 2.4.

Os eventos classificados por Staples et al. (2020) nao sdo localizados exatamente
na regiao subsolar da magnetopausa, para isso precisamos extrapolar a posi¢ao do
nariz da magnetopausa a partir da posicao do cruzamento no espaco tridimensional.
Para isso, utilizaremos a aproximacao de que a magnetopausa possui a forma de um
paraboldide de rotagao (SOUZA, 2015). Assim, se o cruzamento acontece no ponto

P definido por (Zpmp, Ymp, € 2Zmp), @ magnetopausa pode ser representada como:

2 2
ymp + Zmp

3.6
2Ry (3.6)

Trnp = Romp —

em que R,,, é a posicao subsolar da magnetopausa. Assim, ¢ possivel resolver para

R,,, e obter as seguintes solucoes para a equagao quadratica:

Tmp £ \/Top + 2(Unp + Z00p)
Ry = v ”2 LS (3.7)

Na Equacao 3.7 devemos considerar apenas o sinal positivo, pois o caso negativo
criaria valores negativos para a posicao, incompativel com o sistema de coordenadas
escolhido. Utilizando a Equacgao 3.7, construimos o conjunto de dados de resposta do
modelo, desta forma nao estamos tentando prever a posi¢ao do cruzamento, e sim, a
posicao do nariz da magnetopausa, ou seja Ymp = Zmp = 0. A distribui¢ao dos valores
obtidos para R,,, pode ser vista na Figura 3.6, que mostra muitos valores préximos

a média de 10,92R7, porém com uma queda brusca a partir de R,,, = 11,5Ry.
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Figura 3.6 - Histograma da posi¢do da magnetopausa.
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Histograma para R,,, utilizado para o treinamento do modelo de previsdo da posi¢ao.

Fonte: Producao do autor.

3.3.2 Analise dos dados do vento solar

Inicialmente iremos analisar a correlagao de cada parametro do vento solar, com
média realizada na janela de 5 minutos, com a posicao da magnetopausa na regiao
subsolar, R,,,, obtida na Subsecao 3.3.1. Esta correlacao é calculada utilizando a

correlagao como definida por Morettin e Bussab (2017).

Os resultados estao apresentados em ordem decrescente de correlacao na Figura 3.7,
sendo possivel observar que a pressao cinética e o campo magnético possuem valores
altos de correlagdo (em moédulo), que sdo os mesmos pardmetros utilizados para o
modelo de Shue et al. (1998). Como podemos ver, diversos pardmetros apresentam
uma correlagdo negativa, o que indica que a variavel é inversamente proporcional a
posicao. Algum pardmetros nao estao presentes na Figura 3.7 pois foram removidos
por nao serem considerados adequados considerando o teste de significAncia (MO-
RETTIN; BUSSAB, 2017), que seleciona as correlagdes que possuam p < 0,01, o que

significa que a correlagao obtida tem 1% de chance de ocorrer por acaso.
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Figura 3.7 - Correlagdo dos pardmetros do vento solar com a posi¢do da magnetopausa
Ryp.
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Correlagdo entre os pardmetros do vento solar com média mével de 5 minutos e a posi¢do
da magnetopausa na regido subsolar, obtida a partir das observagoes de cruzamento.

Fonte: Produgao do autor.

Nas Figuras 3.8 e 3.9 sdo apresentadas as correlacoes das diferentes médias temporais
do vento solar com a posi¢ao da magnetopausa. A Figura 3.8 contém os parametros
do vento solar, enquanto na Figura 3.9 apresentamos o resultado para os indices

geomagnéticos.



Figura 3.8 - Correlagao das médias temporais dos pardmetros do vento solar com a posicao
da magnetopausa.
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Correlacao entre as médias temporais dos parametros do vento solar e a posi¢cdo da man-
getopausa apenas para os 6 pardmetros com maior correlagao (em modulo).

Fonte: Produgao do autor.

Como podemos observar na Figura 3.8, varidveis como o campo magnético e a pres-
sao possuem uma correlagdo mais alta para as médias temporais com janelas curtas,
até 15 minutos, o que indica que a resposta da posi¢ao as altera¢oes nessas variaveis
ocorre de forma mais imediata. Entretanto, o nimero de Mach e o niimero de Mach
magnetossonico apresentam uma correlacao maior para valores mais altos da média,

indicando uma resposta mais lenta as alteracoes.
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Figura 3.9 - Correlagao das médias temporais dos indices geomagnéticos com a posicao da

magnetopausa.
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Correlagao entre as médias temporais dos indices geomagnéticos e a posicao da magneto-
pausa.

Fonte: Producao do autor.

Notamos ainda na Figura 3.9 que os indices tém uma correlagdo maior também
para médias temporais mais curtas, com excecao do ASYM-D que apresenta um
comportamento nao esperado; neste caso, a correlagdo ¢ maior para médias curtas

e longas, mas nao para valores intermedidrios.

Na Figura 3.10 apresentamos o grafico de dispersao entre a densidade e a posicao da
magnetopausa (painel direito) e a pressao e a posi¢ao (painel esquerdo), em conjunto
com a regressao linear obtida. Pode-se observar uma relagdo quase linear entre as
variaveis, o que justifica os valores de correlagao altos para estes dois parametros. A
dispersao ao redor da representacao linear é o principal motivo para nao usar ape-
nas estas duas variaveis, considerando que os efeitos menos significativos de outros

parametros do vento solar podem explicar estas diferencas.
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Figura 3.10 - Dispersao entre a densidade (esquerda) e a pressdo (direita) com a posigao
da magnetopausa.
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A direita: gréafico de dispersao da densidade com a posicdo da magnetopausa. A esquerda:
mesmo que o anterior, porém com a pressao cinética e a posi¢do. Em preto apresentamos
as curvas de nivel para indicar as regidoes de maior densidade de pontos.

Fonte: Produgao do autor.

3.3.3 Separacao dos conjuntos de dados

Um problema comum em aprendizado de méquina e que deve ser evitado é o overfit,
ou seja, quando a equacao ajusta perfeitamente os dados usados para realizar o trei-
namento do modelo, porém qualquer ponto novo adicionado nao é bem definido pela
solugao obtida. Para reduzir o impacto do overfit, o método mais comum utilizado
¢, antes de buscar uma solugao utilizando o modelo, separar o conjunto de dados
em dois conjuntos, um de treino e outro de teste. A rede neural é entdao treinada
utilizando apenas o conjunto de dados de treino, e o conjunto de teste fica isolado

apenas para a analise da qualidade do modelo para generalizagao do problema.

Identificamos que ocorreu overfit quando o erro do modelo aplicado ao conjunto de
teste é grande, enquanto o erro no conjunto de treino é pequeno, ou até mesmo zero.

O ideal é que obtenhamos um erro similar nos dois conjuntos.

Quando o erro é similar nos dois conjuntos, porém com um valor alto, ocorre o
oposto do overfit, que é o underfit, indicando que o modelo nao consegue prever nem

os dados de teste nem de treino. A Figura 3.11 apresenta um exemplo de ajustes
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diferentes para o mesmo conjunto de dados, com os painéis superiores apresentando o
conjunto utilizado para treinamento do modelo de regressao, e os painéis inferiores
apresentando o conjunto de teste. Nesta figura, os pontos em azul sdo os dados,
criados a partir de uma funcdo quadratica e adicionado um ruido a cada ponto
gerado. A curva laranja apresenta o ajuste obtido e ainda é apresentado o Erro

Quadratico Médio de cada modelo.

Figura 3.11 - Exemplo de overfit e underfit.
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Exemplo de ajustes de dados criados a partir de fungdao quadratica com ruido. Da esquerda
para a direita ajustes realizados com polinomios de grau 1 (underfit), 2 (bem ajustado)
e 19 (overfit). Os painéis superiores apresentam os dados de treino, usados para criar os
ajustes, e os painéis inferiores apresentam o ajuste e os dados de teste. Em cada painel
apresentamos o Erro Quadratico Médio para aquele conjunto.

Fonte: Producgao do autor.

No primeiro caso, apresentado no primeiro conjunto de painéis da Figura 3.11, o
ajuste foi realizado com uma funcao linear, que nao se ajusta adequadamente a
nenhum dos dois conjuntos. No segundo caso, representado nos painéis centrais da
Figura 3.11, ao utilizar uma funcao quadratica o ajuste fica adequado mas apre-
senta um erro grande. Agora no terceiro caso, representado nos ultimos painéis da

Figura 3.11, ao aumentar o grau do polinomio para 19, ocorre um ajuste bom de-
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mais aos dados de treino, pois como possuimos 20 pontos os dados sdao ajustados
perfeitamente, porém ao observar o conjunto de teste o erro aumenta, pois o ajuste

nao generaliza para dados nao vistos durante o treinamento.

Para o modelo da previsdao da posicdo da magnetopausa, foram selecionadas 25%
das observagoes para compor o conjunto de teste. Esta amostra é escolhida aleatori-
amente do conjunto total, de forma a reduzir o impacto de ordenamento dos dados
antes do treinamento. Se escolhermos as primeiras n amostras do conjunto de dados
do treino e este conjunto encontrava-se temporalmente ordenado, podemos treinar
o modelo apenas com dados de um periodo temporalmente limitado, tornando o
modelo especifico a um intervalo de tempo e como consequéncia nao generalizando
adequadamente. Com isto, o conjunto de treino ficou com 17.382 eventos, e o de
teste 5.795 eventos.

Em modelos como a rede neural é comum utilizar uma curva de acuracia do modelo,
como a apresentada na Figura 3.12; os erros sao gravados a cada iteracao e inicial-
mente diminuem tanto para o caso treino quanto para o caso teste. Entretanto, a
curva de acuracia pode apresentar um ponto de separac¢ao, indicando que o modelo
para de ajustar bem os dados de teste, mas segue melhorando no conjunto de treino.
E possivel assim identificar o ponto em que o modelo encontrava-se bem treinado e

ainda capturava bem os efeitos reais dos dados.

Figura 3.12 - Exemplo de curva de acuracia.
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Diagrama simplificado do erro obtido durante o treinamento de uma rede neural, mos-
trando o erro no conjunto de treino e de validagao.

Fonte: Produgao do autor.
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Para o treinamento do modelo precisamos ainda realizar um passo de normalizacao
dos dados, realizado apos a separacao dos conjuntos de treino e teste. Este passo é
importante para que, caso existam parametros de entrada em diferentes ordens de
grandeza de magnitude, os maiores nao dominem o modelo. Para isso, o que sera

utilizado neste trabalho serd uma normalizac¢ao padrao, que segue a equacao:

r; — |T

v =l (3.
o

em que x; ¢ um ponto do conjunto de dados de entrada , |z| é a média de todo

conjunto de dados = e o é a variancia. Outra forma comum de normalizagao, que

nao sera usada aqui, é conter os valores com um limite superior e inferior, por

exemplo, entre 0 e 1.

Para a construgdo das redes neurais utilizaremos o pacote Keras (CHOLLET et al.,
2015). Este pacote possibilita a definigdo da arquitetura da rede neural e implementa
diversos métodos de treinamento da rede neural, ou seja, com ele é possivel realizar
todos os passos da criacao do modelo de rede neural: elaboracao da arquitetura,

treinamento, avaliacao de qualidade e aplicacao.

3.3.4 Impacto da arquitetura da rede neural para a previsao da posicao

da magnetopausa

Agora iremos analisar o impacto da arquitetura da rede neural na qualidade do
resultado obtido. Para isto, iremos construir diversos modelos, alterando o niimero
de camadas ocultas e também a funcao de ativacdo usada nessas camadas. Em todos
os casos a camada de entrada é constituida de 162 neuronios, uma vez que o conjunto
de dados usado para a previsao é formado por 18 variaveis, incluindo o vento solar
e os indices geomagnéticos, que sao calculados para médias em 9 janelas temporais

diferentes, gerando assim um total de 18 x 9 = 162 variaveis.

Iniciaremos construindo uma rede neural simplificada, apenas com a camada de
entrada e de saida, esta tltima com a funcao de ativacao linear. Neste caso, efeitos
nao lineares nao sao inclusos. A camada de entrada possui tamanho 162, pois este
é o niimero de parametros obtidos a partir do vento solar (com as diferentes médias
temporais), e apenas 1 de saida, que é o valor previsto da posicao subsolar da

magnetopausa, .

Na Figura 3.13 sao apresentadas as curvas de treinamento do modelo, em que a
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curva em laranja é o erro do conjunto de validacao e em azul o erro do conjunto de
treino. Este conjunto de validagao é criado automaticamente pela biblioteca utilizada

e neste estudo seu tamanho foi definido como sendo 10% do conjunto de teste.

Figura 3.13 - Curva de acuricia para a rede neural simples.
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Erro quadratico médio para os conjuntos de treino (azul) e validacdo (laranja) durante o
treinamento da rede neural simples.

Fonte: Producao do autor.

A partir da curva do erro de validagao da Figura 3.13, identificamos que o modelo
nao mostrou melhoras a partir de 50 ciclos de treino, porém o conjunto de treino
continuou apresentando melhora de forma mais gradual. Esta separagao entre o erro
de validacao e de treino é um indicativo de overfit, ou seja, o modelo se especializa
demais nos dados de treino e nao melhora a generalizacao. Portanto, seria valido
interromper o treinamento apos 50 ciclos, sem perda de generalizacao. Neste caso,
como as curvas possuem uma diferenca muito pequena em todos os momentos, nao

afetard o resultado continuar o treinamento do modelo.

Mesmo com este modelo simples é possivel obter resultados significativos para a
previsao, como pode ser visto na Figura 3.14, que apresenta a dispersao entre o

valor real da posicao da magnetopausa e o valor previsto.
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Figura 3.14 - Comparativo entre a posi¢ao da magnetopausa prevista e observada para a
rede neural simples.
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A esquerda o resultado para o conjunto de dados de treino e a direita para o conjunto de
dados de teste. As curvas de nivel estdo presentes como um auxilio visual para identificar
as regioes de maior densidade de pontos.

Fonte: Produgao do autor.

No grafico apresentado na Figura 3.14 esperamos que quanto melhor o modelo for
em ajustar os dados, mais proximo o grafico estara de um grafico linear, apresentado
pela linha laranja. Assim, com ele podemos identificar regides onde o modelo obtém
um resultado melhor ou pior, além de identificar problemas como overfit e underfit.
Porém, ele é apenas uma referéncia visual, para uma definicado mais adequada da

qualidade do modelo precisamos sempre analisar os erros associados a cada conjunto.

Apesar deste modelo apresentar uma boa previsao apenas para valores intermedia-
rios da posi¢ao da magnetopausa, considerando que ele representa um modelo linear,

ele é uma boa primeira aproximacao, como podemos ver pelos valores na Tabela 3.1.

Tabela 3.1 - Resultados previsdo da posi¢ao com uma rede neural simples.

Treino Teste
Erro absoluto médio 0,457Rr 0,463Rr
Erro quadritico médio 0,397R%  0,411R%
Correlacao 0,77 0,76
R? 0,590 0,570
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Assim, este modelo apresentou um erro absoluto médio de 0,464 Ry para a posigao,
o que ja pode ser considerado um bom modelo de previsao, possuindo limitagoes

para prever casos extremos da posicao, seja muito comprimida ou muito relaxada.

A primeira melhoria que iremos incluir no modelo é a adi¢ao de uma camada oculta,
com 80 nos, ainda mantendo a funcao de ativacao linear. Como podemos ver pela
Figura 3.15, este modelo nao apresentou uma grande melhora em relagdo ao erro
ao final do treino, mas o erro inicial foi significativamente maior do que no caso
sem camada oculta. Isto ocorre devido ao aumento de complexidade da rede neural,
portanto o estado inicial com valores aleatérios dos pesos entre os nos tende a apre-
sentar um erro maior. Apesar deste fato, este modelo estabilizou mais rapidamente

em torno da solugao ideal encontrada.

Figura 3.15 - Curva de acuréacia da rede neural com uma camada oculta.
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Erro quadratico médio para os conjuntos de treino (azul) e validacdo (laranja) durante o
treinamento da rede neural com apenas uma camada oculta.

Fonte: Produgao do autor.

Os resultados para os conjuntos de treino e teste também nao apresentaram grande
melhora. Vemos que os resultados para este modelo, apresentados na Figura 3.16, sao
similares aos resultados para uma rede neural sem camadas ocultas, na Figura 3.14,

onde modelo apresenta um erro maior para valores mais extremos da posi¢ao, e uma
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boa concordancia para valores intermediarios.

Figura 3.16 - Resultados para a rede neural com uma camada oculta.
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A esquerda o resultado para o conjunto de dados de treino e a direita para o conjunto
de dados de teste, utilizando uma rede neural com uma camada oculta com funcdo de
ativacao linear.

Fonte: Producao do autor.

O mesmo pode ser observado na Tabela 3.2, que apresenta os resultados para este
modelo, os valores sao também muito similares aos obtidos sem nenhuma camada
oculta. Como estes dois modelos nao resultaram em uma melhora significativa, a
rede neural sem camada oculta é melhor do que a apenas com uma camada oculta

e funcao de ativagao linear, uma vez que é o modelo mais simples.

Tabela 3.2 - Resultados previsao da posi¢do R,,, com uma rede neural com uma camada
oculta.

Treino Teste

Erro absoluto médio 0,456 R+ 0,462Rr
Erro quadratico médio 0,395R2  0,410R%
Correlagao 0,77 0,76
R? 0,591 0,572
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A préxima melhoria a ser implementada serd a alteracao da funcgao de ativacao da
camada oculta. Para isso iremos construir modelos utilizando as seguintes fungoes
de ativagao: ReLu e tangente hiperbdlica. O resultado da alteragdo da fungao de

ativacao da camada oculta esta representado na Figura 3.17.

Figura 3.17 - Resultados para a rede neural com uma camada oculta e diferentes funcoes
de ativacao.
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A esquerda o resultado para o conjunto de dados de treino e a direita para o conjunto
de dados de teste. Painéis superiores apresentam os resultados da rede neural utilizando
uma camada oculta com fungdo de ativacdo ReLU, e painéis inferiores com a func¢do de
ativacdo Tangente Hiperbdlica.

Fonte: Produgao do autor.
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Ao escolher uma funcao de ativacao diferente, conseguimos capturar de forma mais
precisa as relages entre as varidveis de entrada (vento solar) com o parametro de

resposta (posigdo da magnetopausa).

Nos conjuntos de teste, apresentados na coluna direita da Figura 3.17, observamos
uma dispersao maior em relacao a fungio linear definida por f(z) = x, isso acontece
devido ao erro maior no conjunto de teste e é esperado. Se a dispersao for grande no
conjunto de teste o modelo nao esta generalizando para este conjunto e indica que

o modelo nao é adequado para o uso.

Os resultados destes modelos sao muito semelhantes, porém para esta configuracao a
rede neural com a Tangente Hiperbdlica como funcao de ativacao apresentou resulta-
dos melhores, como podemos ver com mais detalhes a partir dos dados considerando

os conjuntos de teste e treino, apresentados na Tabela 3.3.

Tabela 3.3 - Resultados previsao da posicao R,,, com uma rede neural com uma camada
oculta e diferentes funcoes de ativagao.

ReLU Tangente Hiperbdlica
Treino Teste Treino Teste

Erro absoluto médio 0,165Rr+ 0,262R7 | 0,145Rr 0,255 Ry
Erro quadratico médio | 0,058 R%  0,162R2 | 0,047R% 0,160 R%
Correlagao 0,97 0,91 0,98 0,91
R? 0,94 0,83 0,95 0,83

Uma desvantagem de utilizar um modelo de complexidade maior é que podemos
comecar a observar uma diferenca grande no erro obtido nos conjuntos de treino e
de teste. Nestes casos, o erro no conjunto de treino tende a reduzir muito enquanto
o erro no conjunto de teste aumenta, identificando que o modelo comeca a apresen-
tar overfit. Isto ocorre pois o modelo consegue se adequar mais precisamente aos
dados em que sao treinados, nao estendendo para dados nunca vistos pelo modelo.
Neste modelo, entretanto, a diferenga entre os conjuntos ainda possui uma diferenca

pequena e portanto este problema ainda nao foi identificado.

As funcoes de ativagdo melhoraram de forma significativa a qualidade dos resul-
tados obtidos, porém nao é a unica coisa que podemos alterar. O préximo passo
¢ aumentar a complexidade do modelo introduzindo 5 camadas ocultas ao invés

de apenas uma. Na Figura 3.18 apresentamos os resultados para uma rede neural
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com 5 camadas ocultas e as funcdes de ativacio ReLU e Tangente Hiperbélica. E
possivel definir fungoes de ativacao diferentes para cada camada oculta, entretanto

nos nossos modelos mantemos o mesmo tipo de funcdo de ativacao para todas as

camadas.

Figura 3.18 - Resultados para a rede neural com cinco camadas ocultas e diferentes fungoes
de ativacao.
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A esquerda o resultado para o conjunto de dados de treino e a direita para o conjunto
de dados de teste. Painéis superiores apresentam os resultados da rede neural utilizando
cinco camadas ocultas com funcdo de ativacdo ReLLU, e painéis inferiores com a fungdo de
ativacao Tangente Hiperbdlica.

Fonte: Produgao do autor.

Ao aumentar a complexidade da rede neural os resultados apresentam uma melhora

significativa, principalmente para valores extremos, tanto baixos como altos, da po-
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sicdo da magnetopausa. Isto significa que estes modelos agora capturam melhor os
diferentes regimes de vento solar, em contraste com o modelo inicial, que possuia

um erro menor apenas para valores médios da posicao.

Também é possivel identificar que a diferenca entre os resultados nos conjuntos de
teste e de treino sao maiores. Esta diferenca pode ser vista de forma mais clara a

partir dos valores da Tabela 3.4.

Tabela 3.4 - Resultados previsao da posicao R,,;, com uma rede neural com cinco camadas
ocultas e diferentes fun¢oes de ativacao.

ReLU Tangente Hiperbdlica
Treino Teste Treino Teste

Erro absoluto médio 0,054Rr 0,185Ry | 0,069R 1 0,185Rr
Erro quadratico médio | 0,016 R% 0,104R2 | 0,017R% 0,103R%
Correlagao 0,992 0,945 0,991 0,945
R? 0,984 0,892 0,983 0,892

Apesar da diferenca entre o erro no conjunto de treino e de teste ser maior do que
no caso anterior, este valor ainda nao é preocupante, pois ainda sao proximos. Esta
é uma métrica que deve ser avaliada a cada caso, porém o importante é que elas nao
se diferenciem demais, como por exemplo no treino préximo de 1 e no teste proximo
de 0,5. A seguir apresentaremos uma técnica para reduzir este problema em redes
neurais. Como a diferenga entre as fungoes de ativagdo é pequena podemos escolher
qualquer uma delas para o modelo final, desta forma iremos selecionar a funcao de

ativacao ReLU.

Para ajudar a reduzir o problema de owerfit, uma técnica utilizada consiste em
adicionar a todas as conexoes entre os nés uma probabilidade de "desconexao'.
Caso deva ser desconsiderada, o valor que chega ao n6 da camada seguinte é zero.
Assim, de forma aleatoria, valores sao ligados e desligados. Este método é conhecido
como Dropout (HINTON et al., 2012; SRIVASTAVA et al., 2014) e a vantagem ¢é existir a
possibilidade de conexdes dominantes serem desativadas, aumentando a importancia
das outras conexoes. Ao adicionar esta técnica melhoramos o modelo, apesar de uma
queda na performance do modelo no conjunto de treino, como podemos observar na
Tabela 3.5, que apresenta os resultados do modelo anterior, com 5 camadas ocultas
e funcao de ativacao ReLU, com e sem Dropout entre as camadas ocultas. Para o

modelo com Dropout, foi escolhido uma probabilidade de 10%.
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Tabela 3.5 - Resultados da previsdo da posi¢do com uma rede neural com cinco camadas
ocultas e diferentes funcgoes de ativacio, com e sem dropout.

Sem Dropout Com Dropout
Treino Teste Treino Teste

Erro absoluto médio 0,054Rr 0,185Rr | 0,125Ry 0,193 Ry
Erro quadratico médio | 0,016 R%  0,104R2 | 0,034R% 0,094R2
Correlagao 0,992 0,945 0,986 0,952
R? 0,984 0,892 0,964 0,902

Esta queda significa que este modelo apresenta uma performance pior ao adicionar o
Dropout, mas a aproximacao entre o erro absoluto médio de treino e o de teste (ver
Tabela 3.5 este € um modelo melhor, uma vez que retorna valores de erro similares

entre os conjuntos de treino e teste.
3.3.5 Comparativo com modelos estabelecidos

Para a posicao da magnetopausa a configuragao da rede neural escolhida foi 5 cama-
das ocultas, cada uma com 80 nds com funcao de ativacao ReLU, e Dropout de 10%.
Para verificar a adequacao deste modelo, iremos comparar com resultados obtidos
para esta rede neural com o previsto pelo modelo de Shue et al. (1998), apresentado

na Equacao 3.5.

Para isso iremos utilizar os parametros do vento solar entre 01 de janeiro de 2006 e 31
de julho de 2021, com uma resolucao de 1 minuto. Na Figura 3.19 sdo apresentados

os resultado para os dois modelos, retirando apenas os periodos com gap nos dados.
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Figura 3.19 - Previsdo da posicdo da magnetopausa entre 2006 e 2021.
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Painel superior: Posi¢ao prevista para a distancia do nariz da magnetopausa utilizando o
Modelo de Shue (Equacdo 3.5) em azul, e com a rede neural em laranja. Painel inferior:
diferenca entre os resultados obtidos pela rede neural e pelo modelo de Shue.

Fonte: Produgao do autor.

E possivel observar que a posicdo prevista pela rede neural apresenta uma maior
concentragao ao redor da média, e em contraste com o resultado obtido pela Equa-
¢ao 3.5, nao apresenta valores elevados (> 15Rr) para a posi¢io. Esta diferenca

¢ mais evidente em alguns casos, como em fevereiro de 2007, apresentado na Fi-
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gura 3.20, quando vemos um salto no valor da magnetopausa segundo o modelo
de Shue et al. (1998).

Figura 3.20 - Comparativo de um evento com grande divergéncia entre os valores previstos
para a magnetopausa, a partir dos modelos utilizados.
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Painel superior: Posicao prevista para a distancia do nariz da magnetopausa utilizando o
Modelo de Shue (Equacao 3.5) em azul, e com a rede neural em laranja para o més de
fevereiro de 2007. Painel inferior: diferenca entre os resultados previstos.

Fonte: Produgao do autor.
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Neste evento, o valor previsto pelo modelo de Shue ultrapassa 18Ry, enquanto a
posicao prevista pela rede neural permanece estavel. Como o modelo de Shue possui
uma dependéncia inversa da pressao cinética do vento solar, ver Equacgao 3.5, quando
este valor fica abaixo de 1, a posicao prevista tende a aumentar. Além disso, o
modelo de Shue foi desenvolvido considerando apenas os intervalos de pressao de
0,5nPa < P < 8,5nPa e campo —18nT < B, < 15nT (SHUE et al., 1998).

Na Figura 3.21 apresentamos o valor para a pressao cinética para o mesmo periodo
da Figura 3.20. Como ¢é possivel observar entre os dias 10 e 12, a pressao cinética cai
para um valor menor que 1 por varios dias, causando assim o aumento na posi¢ao
prevista pelo modelo de Shue. Apds esse periodo, a pressao volta para valores maiores

que 1, e os modelos voltam a obter resultados semelhantes.

Figura 3.21 - Pressdo cinética do vento solar em fevereiro de 2007.
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Valores para a pressdo cinética do vento solar para fevereiro de 2007. A linha tracejada
preta apresenta a reta onde a pressao é igual a 1.

Fonte: Produgao do autor.

Para o periodo entre janeiro de 2006 e julho de 2021, com os resultados apresentados
na Figura 3.19, os modelos apresentaram resultados semelhantes, com uma correla-
cao de 82,92%. A média, desvio padrao e valores méaximos e minimos obtidos por
ambos modelos, representados na Tabela 3.6 também mostram a semelhanca entre

os dois modelos.
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Tabela 3.6 - Comparativo entre os modelos de previsao da posicao entre 2006 e 2021.

‘ Shue ‘ Rede neural

Ry 10,57Rr 10,98Rr
o 0,97 0,85
min (Rmp) 4,83RT 3,73RT

max (Rnp) | 19,52Ry 14,75R

Esta semelhanca entre os modelos pode ser observada tanto em periodos contidos no
intervalo utilizado para construcao do modelo, entre 2007 e 2016, quanto para dados
futuros. Como exemplo podemos utilizar o primeiro semestre de 2009, mostrado na

Figura 3.22, e o primeiro semestre de 2020, mostrado na Figura 3.23.
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Figura 3.22 - Comparativo entre a rede neural e o modelo de Shue para previsdo da posicao
para o primeiro semestre de 2009.
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Painel superior: Posi¢ao prevista para a distancia do nariz da magnetopausa utilizando o
Modelo de Shue (Equacao 3.5) em azul, e com a rede neural em laranja para o primeiro
semestre de 2009. Painel inferior: diferenga entre os resultados previstos.

Fonte: Produgao do autor.
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Figura 3.23 - Comparativo entre a rede neural e o modelo de Shue para previsdo da posicao
para o primeiro semestre de 2020.
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Painel superior: Posi¢ao prevista para a distancia do nariz da magnetopausa utilizando o
Modelo de Shue (Equacao 3.5) em azul, e com a rede neural em laranja para o primeiro
semestre de 2020. Painel inferior: diferencga entre os resultados previstos.

Fonte: Produgao do autor.

Em 2009 os modelos apresentaram uma correlacdo de 81,22%, enquanto em 2020

a correlacao foi de 81,75%. Nos comparativos mostrados nas Figuras 3.22 e 3.23 é
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possivel identificar que o resultado obtido pela rede neural tende a apresentar um
valor maior superior que o modelo de Shue para periodos normais, isto pode ser
causado pela defini¢do da posicao do nariz da magnetosfera definido na Secao 3.3,
que nao é realizada pelo modelo de Shue. Os valores médios, desvio padrao, maximos

e minimos para para estes periodos sdao apresentados na Tabela 3.7.

Tabela 3.7 - Comparativo entre os modelos de previsdo da posigao para os anos de 2009 e

2020.
2009 2020
Shue Rede neural Shue Rede neural
Ry 10,89R 11,30Rt | 10,69R 11,11Ry
o 0,82 0,77 0,82 0,66
min (R,,,) 7,32Rr 6,95RT | 6,83Rt 8,24Rr
max (R,,,) | 15,65Rr 14,37Rr | 15,14Rt 13,58R

Estes resultados mostram que o modelo apresenta resultados consistentes para pe-
riodos nao utilizados para o treino. Este modelo foi construido utilizando dados entre
os anos de 2007 e 2016, periodo que compreendeu o final do ciclo solar 23 e prati-
camente todo o ciclo 24, considerado um ciclo atipicamente fraco (PESNELL, 2020).
Por este motivo, o modelo pode nao fornecer um resultado adequado para eventos
extremos, uma vez que o modelo nao possuia dados suficientes para se adequar a

estes casos.

Isto pode ser observado na Tabela 3.6, onde o minimo apresentado pelo modelo utili-
zando a rede neural é 3,73R 1, valor extremamente proximo da Terra. Este problema
pode ser corrigido futuramente coletando mais dados para eventos perturbados e

treinando novamente a rede neural.
3.4 Previsao do perfil de campo magnético na magnetopausa

Utilizando as mesmas técnicas utilizadas para a construcao do modelo de previsao de
R,.,, iremos agora construir os modelos para previsao dos perfis da magnetopausa.
Com estes modelos poderemos entender a influéncia dos parametros do vento solar
na magnetopausa. Além disto, eles serdo usados para definir as condi¢bes iniciais

para simulagoes por particulas em diferentes regimes de niimero de Mach.

Considerando o perfil de campo magnético definido pela Equacao 2.5, iremos criar
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dois modelos, um para previsao do campo dentro da magnetosfera (B,,) e outro para
o campo magnético na bainha magnética (B;). Estes valores foram obtidos a partir
dos ajustes dos dados obtidos pela THEMIS utilizando o perfil de Harris assimétrico

para o campo magnético, e foram apresentados na Secao 2.4.
3.4.1 Dependéncia dos parametros do vento solar no perfil

Em diversos pontos do processo de construcao do conjunto perfis do campo magné-
tico e da densidade erros podem ser introduzidos. Estes erros podem ser introduzidos,
por exemplo, por ruido nos dados ou por ajustes utilizando uma funcao inadequada
para o evento. Nestes casos os valores obtidos para B, e B,, podem apresentar

valores fisicamente incorretos, estes valores sao considerados valores extremos.

Podemos observar isso ao utilizar as distribui¢oes dos valores obtidos para By, B,
e B,,/Bs, anteriormente apresentadas na Figura 3.24, porém mantendo os valores
extremos. Estas distribuicoes sao apresentadas na Figura 3.24, onde podemos ob-
servar que os campos magnéticos By e B,, apresentam valores muito mais elevados

do que o esperado, o mesmo ¢é visto na razao entre os campos C'.

Figura 3.24 - Boxplot para os campos Bs e By, e para a razido B,,/Bs sem remocao de
valores extremos.
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Diagrama de caixa para Bs, By, e Bs/B,, mantendo os valores extremos. Estes valores
extremos sao fisicamente incorretos.

Fonte: Producao do autor.
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Na Figura 3.24, apresentamos um Diagrama de Caixa, também conhecido como
Boxplot, que mostra os valores dentro e fora dos quartis, denominados aqui de ), e
Q3. Estes pontos sao definidos de tal forma que 25% dos valores no conjunto sejam
menores do que Q; e 25% dos valores sejam maiores do que Q3. Neste grafico nao
é possivel observar a caixa dos quartis em razao da escala utilizada para apresentar

os valores extremos.

Se cridssemos o modelo incluindo estes valores, estariamos incluindo casos que nunca
serao observados na realidade, portanto devemos excluir estes casos dos conjuntos
de dados usados para construir os modelos. Para isto utilizaremos o método descrito
por Tukey et al. (1977). Um valor v; pertencente ao conjunto ¢ considerado um valor
extremo, ou outlier, se v; < Q1 — 1,5(Q3 — Q1) ou se v; > Q3 — 1,5(Q3 — Q1).

A Figura 3.25 apresenta o mesmo gréafico da Figura 3.24, porém removendo os valores
extremos. Agora é possivel identificar as caixas formadas pelos quartis, identificadas
pela caixa azul centrada na média, e as linhas verticais nos extremos dos graficos,

bem como novos valores extremos observados apos estas linhas.

Figura 3.25 - Bozplot para os campos Bs e By, e para a razao B,,/Bs ap6s remocao de
valores extremos.
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Diagrama de caixa para Bs, By, e Bs/B,, aps remover os valores extremos, sendo possivel
observar a caixa definida pelo quartis e os limites superiores e inferiores de novos valores
extremos.

Fonte: Produgao do autor.



Como iremos construir um modelo para B; e outro para B,,, iremos remover apenas
os outliers de interesse ao montar o conjunto de dados para cada modelo, assim para
o modelo de previsao de B, iremos remover os outliers de B, e C, e para o modelo
de B,, os outliers de B,, e (. Assim, apds remover os outliers e os eventos sem
dados do vento solar e com ajustes nao satisfatérios, o conjunto de dados final de
treino para B é formado por 5122 eventos, enquanto o de treino para B,, é formado

por 5071 eventos.

Apods remover estes dados do conjunto, é interessante observar a correlacao entre
os parametros do vento solar, indices geomagnéticos e o campo magnético terrestre,

com o campo magnético na magnetopausa, ou seja, B,, e Bs.

Na Figura 3.26 apresentamos as correlagoes para o campo magnético do lado da
bainha magnética, B,. E possivel observar uma grande correlacio com o campo
magnético do vento solar, em especial com seu médulo, | B|, que apresenta um valor
maior de correlagdo do que a componente B,, porém apresenta o sinal inverso.
Isto pode ser explicado pelo fato da componente de maior impacto ser B,, e esta
apresentar uma correlacao positiva com B,. Lembrando que consideramos apenas os

cruzamentos onde havia uma inversao do campo na magnetopausa, isto é, B < 0.
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Figura 3.26 - Correlacdo entre os parametros do vento solar, indices geomagnéticos e o
campo magnético terrestre (Br) com o campo Bs.
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Correlagdo de B com os parametros do vento solar e as componentes do campo magnético
terrestre, filtrando valores com p > 0,01.

Fonte: Produgao do autor.

A correlacao positiva que o campo B, apresenta com o nimero de Mach magnetosso-
nico e com o nimero de Mach alfvénico se da pelo fato destes dois parametros serem
diretamente proporcionais ao campo magnético, ou seja, quando maior o niimero de
Mach magnetossonico, mais intenso o campo magnético do lado da bainha. Além

disso observamos correlagao significativa com o campo magnético B, da Terra.

Com o campo magnético B, observamos uma situacao diferente. Como mostra a
Figura 3.27, o pardmetro mais correlacionado com o campo dentro da magnetosfera
é o proprio campo magnético terrestre. Este resultado ja era esperado, e por este
motivo foi criado o modelo de previsao da posicao. Os parametros do vento solar
possuem uma correlacado muito menor, porém o mais importante ¢ a pressao cinética,
P, que em grande parte controla a compressao da magnetosfera, e portanto a posicao

da magnetopausa.
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Figura 3.27 - Correlagao entre os pardmetros do vento solar e By com o campo B;,.
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Correlacao de B,, com os pardmetros do vento solar e as componentes campo magnético
terrestre, filtrando valores com p — value > 0.01.

Fonte: Producao do autor.

3.4.2 Relagao entre a assimetria do campo magnético e o nimero de

Mach magnetossonico.

Uma das varidveis que apresenta uma alta correlagdo com os campos B,, e B, é
o nimero de Mach magnetossonico (M,,s). Portanto este pardmetro também ird
influenciar a assimetria deste perfil, definida como C; = B,,/Bs. Para entender a
sua influéncia, iremos separar o conjunto de dados em valores "baixos'e "altos"com
relacao a M,,s. Definiremos aqui estes dois grupos a partir da média de M,,, para o

conjunto de dados do vento solar, cujo valor é de 5,85.

Como podemos ver pela Figura 3.28, que apresenta o histograma (em barras) da
assimetria para os dois conjuntos, existe uma grande diferenca entre os dois gru-
pos. Os eventos com M,,s < 5,85 apresentam uma cauda maior para valores mais
assimétricos (B,,/Bs < —1), enquanto para M,,; > 5,85 existe um maior niimero

de eventos mais simétricos (B,,/Bs ~ —1). Além dos histogramas, a Figura 3.28
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também apresenta a funcao de densidade de probabilidade construida utilizando
Estimativa de Densidade por Kernel (EDK) para cada histograma, representada

pela linha contornando o histograma.

Figura 3.28 - Histograma da assimetria da magnetopausa para diferentes regimes de nu-
mero de Mach magnetossonico.
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Histograma da assimetria B,,/Bs para os cruzamentos com nimero de Mach magnetos-
sonico do vento solar maior que a média (em laranja) e menor que a média (em azul). As
linhas continuas representam as funcoes de densidade de probabilidade geradas para cada
histograma.

Fonte: Produgao do autor.

Quando M,,s < 5,85 a média da assimetria é —2,64 e quando M,,s > 5,85 a assime-
tria média é de —1,84. Para o niimero de Mach alfvénico ndo iremos apresentar o
resultado por ser bastante similar ao obtido para o nimero de Mach magnetossonico,

mostrando uma influéncia pequena da velocidade térmica do vento solar.
3.4.3 Construcao dos modelos para os perfis

Os modelos para o campo magnético foram construidos da mesma forma que o mo-
delo da posicdo, assim, apds testar diversas arquiteturas diferentes, para o campo

B, foi selecionado uma rede neural com 3 camadas ocultas, com 120 nds em cada,
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utilizando fung¢ao de ativacao ReLU. Ja para o campo B,,, foi escolhida uma arqui-
tetura diferente, com apenas uma camada oculta, com funcao de ativacao do tipo

Tangente Hiperbdlica.

Os modelos dos campos magnéticos apresentaram resultados menos precisos do que o
modelo da posi¢ao, porém ainda assim bons resultados. O resultado para os modelos

de B, e B,, sao apresentados na Tabela 3.8.

Tabela 3.8 - Resultados da previsdo do campo magnético na magnetopausa.

B B
Treino Teste | Treino Teste
Erro absoluto médio (nT) 559 6,73 4,32 5,51
Erro quadratico médio (nT?) | 56,09 74,17 | 32,59 53,71
Correlagao 0,73 0,64 0,84 0,71

Esta diferenca entre o resultado obtido pelo modelo da posicao e os utilizados para o
campo magnético pode ser explicada pela diferenca no conjunto de dados utilizados
para o treinamento. Como existiram limitagoes na construgdo do conjunto do perfil,
como intervalos sem dados do campo magnético, a base de treino obtida foi muito
menor do que no modelo da posi¢ao, dificultando assim o treinamento. Este problema
pode ser corrigido no futuro utilizando dados de outros satélites para cobrir estes
intervalos sem dados, ou melhorando os ajustes dos perfis, testando outras fungoes

que definam o perfil na regiao.

Na Figura 3.29 apresentamos o grafico de dispersao entre o valor ajustado e o valor
previsto do campo By, para os conjuntos de treino (a esquerda) e para o conjunto
de teste (& direita). As curvas de nivel representam as regides de maior densidade
de observacoes. E possivel identificar uma dispersdo grande em ambos 0s conjuntos
de dados. Para valores mais intensos do campo, B, < —40nT, observamos que o
modelo apresenta valores menores de campo do que os observados, enquanto para
valores baixos ocorre o oposto. Porém, pelas curvas de nivel vemos que a maior
concentracao ainda encontra-se proximo a linha laranja, indicando uma tendéncia

boa de acerto.
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Figura 3.29 - Resultados obtidos a partir da rede neural para a previsdao do campo mag-
nético By.
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Gréfico de dispersao entre os valores previstos pela rede neural para Bj e os valores obtidos
pelos ajustes ao perfil de Harris. A esquerda o resultado para o conjunto de treino e a direita
o resultado no conjunto de teste.

Fonte: Produgao do autor.

A Figura 3.30 apresenta o mesmo grafico que a Figura 3.29, agora para o campo B,,.
A rede neural para a previsao de B,, apresentou um resultado com menor dispersao
que a rede neural para a previsao de B,. O principal motivo é a grande dependéncia
do campo magnético da Terra para o valor de B,,. Os resultados dos dois modelos

apresentam uma boa concordancia entre o conjunto de treino e teste.
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Figura 3.30 - Resultado para a rede neural para o campo magnético B,,.

70 — 90

80

[=1]
o

70

un
o

60

50

Bm previsto
Y
o

B previsto

w
o

[x)
(=]

20 30 40 50 60 70 20 40 60 80
Bm real B real

Gréfico de dispersao entre os valores previstos pelo modelo para B,, e os valores obtidos
pelos ajustes. A esquerda o resultado para o conjunto de treino e & direita o resultado no
conjunto de teste.

Fonte: Producao do autor.

3.5 Aplicagcdo do modelo do perfil de campo magnético

Com os modelos de previsao de R,,,, By e B,, construidos utilizaremos dados sinté-
ticos para o vento solar, ou seja, dados construidos de forma artificial, para analisar
a relacdo entre o nimero de Mach magnetossonico e a assimetria do campo magné-
tico observada na magnetopausa. Além disso, serao analisados dois casos com dados
reais do vento solar obtidos a partir da THEMIS.

3.5.1 Influéncia da velocidade e do campo magnético na assimetria do

campo magnético da magnetopausa

Para os perfis sintéticos iremos utilizar apenas campo magnético do vento solar
negativo, isto é, B, < 0, principalmente pelo campo magnético negativo provocar
uma compressao maior da magnetopausa. Isto é possivel observar na Figura 3.31,
que apresenta a posicao da magnetopausa, em funcao da velocidade de fluxo para
dois valores de campo magnético do vento solar, B, = 9nT e B, = —9nT, mantendo
ainda todos os outros pardmetros iguais, com n = 5cm =3 e T' = 100.000K. E possivel
identificar uma diferenca significativa na posicao do nariz da magnetopausa. R,

com o caso em que B, < 0 apresentando valores menores para esta posicao.
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Figura 3.31 - Posicdo da magnetopausa para campo magnético B, norte e sul, previsto

pela rede neural.
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Posicao da magnetopausa em funcdo da velocidade de fluxo para B, = —9nT e B, = 9nT,

considerando a densidade n = 5cm ™ e temperatura 7' = 100.000K.

Fonte: Produgao do autor.

Este impacto do sinal do campo magnético do vento solar na posicdo do nariz da

magnetopausa é descrito por Roelof e Sibeck (1993), porém, nosso modelo apresenta

valores maiores da diferenca entre o campo sul e norte nos casos em que a velocidade

de fluxo do vento solar é maior. Na Tabela 3.9 apresentamos os resultados da variagao

média da posigao (§) para diversas velocidades de fluxo diferentes, além do valor

médio de R,,, para o campo magnético B, > 0e B, < 0.

Tabela 3.9 - Variacdo da posicdo da magnetopausa para campo magnético B, sul e norte.

Vi

Ry (B. <0) | Ry (B, >0) |

4 |

—200km /s
—300km /s
—400km /s
—500km /s
—600km/s
—700km/s

11,27Rep
11,12Rp
10,84Rrr
10,07Rey
9,46Rr7
8,85Ry

11,69R
11,62R
11,13R
10,65Rr
10,34R

9,98R

0,42R
0,50R
0,29R
0,58R
0,88Rr
1,13Rr
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Agora utilizaremos os modelos para campo magnético na magnetopausa, obtidos na
Subsecao 3.4.3 para gerar os perfis para diferentes conjuntos de parametros artificiais
do vento solar, a fim de entender a dependéncia entre o nimero de Mach magnetos-
sonico e a assimetria no campo magnético. Estes parametros sintéticos fora gerados
utilizando diversos valores de B, entre —3nT e —18nT, e também diversos valores
de V, entre —200km/s e —800km/s, o modelo foi aplicado em diversas condigoes do

vento solar.

A Figura 3.32 apresenta a média da assimetria C; = B,,/B; para cada valor de
numero de Mach magnetossonico produzido pelas combinagoes de V, e B,. Observa-
mos que quanto maior o nimero de Mach magnetossonico, mais assimétrico o campo
na magnetopausa. Para valores muito baixos (M,,s < 3) existem situagoes em que
a assimetria, que normalmente apresenta um valor maior do lado da magnetosfera,
se inverte. Nestes casos o campo do lado da bainha magnética ¢ mais intenso (em
modulo) do que o campo do lado da magnetosfera. Este caso ndo é normalmente

descrito para a magnetopausa.

Figura 3.32 - Relagdo entre o niimero de Mach magnetossonico e a assimetria do campo
magnético na magnetopausa.
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Variacdo da assimetria do campo, definida pela razdo B,,/Bs, em fun¢do do nimero de
Mach magnetossonico obtido para diferentes combinacées de velocidade de campo mag-
nético.

Fonte: Producao do autor.
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Para entender melhor o que causa este efeito precisamos entender a influéncia dos
componentes individuais que afetam o ntimero de Mach. Assim, na Figura 3.33,
apresentamos a relagdo entre a razao B,,/B; e a velocidade de fluxo, como definido
anteriormente, o perfil é considerado simétrico para o caso B,,/Bs = —1. Como
podemos ver, quanto mais intensa a velocidade de fluxo, mais assimétrico o perfil
resultante. Em relacao a componente B, este efeito se inverte, ou seja, um campo

mais intenso, em moédulo, resulta em um perfil na magnetopausa mais simétrico.

Figura 3.33 - Relacdo entre a velocidade de fluxo do vento solar e a assimetria do campo
magnético na magnetopausa.
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Variagao da assimetria do campo, definida pela razao By, /Bs, em func¢ao da velocidade de
fluxo, em mdédulo, para diferentes valores de campo magnético.

Fonte: Produgao do autor.

Como a magnetopausa se move para regioes mais proximas a Terra para valores
maiores da velocidade de fluxo, isto faz com que o campo magnético dentro da
magnetosfera B,, seja maior, produzindo assim um perfil mais assimétrico. Esta
dependéncia da velocidade com a posicao pode ser vista na Figura 3.34; quanto
mais intenso o médulo da velocidade mais proxima da Terra encontra-se o nariz da

magnetopausa.
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Figura 3.34 - Dependéncia da posi¢ao com a velocidade de fluxo do vento solar.
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Variacao da posicao da magnetopausa, R, em funcao da velocidade de fluxo, em médulo,
para diferentes valores de campo magnético.

Fonte: Produgao do autor.

Na Figura 3.34 também é possivel observar que a componente B, mais intensa (em
modulo) também faz com que a magnetopausa se aproxime mais da Terra, porém
de forma muito menos intensa. Observamos isso na Figura 3.35, que apresenta a

variacao da posi¢do da magnetopausa em funcao de B,, para diversos valores de V.
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Figura 3.35 - Dependéncia da posi¢do com campo magnético B, do vento solar.
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Variagao da posi¢do da magnetopausa, R, em funcao do campo magnético B, em
modulo, para diferentes valores de velocidade de fluxo na direcao =x.

Fonte: Produgao do autor.

Apenas a magnetopausa se aproximando da Terra, produziria um perfil mais as-
simétrico na magnetopausa, porém como vimos anteriormente, a componente B,
do vento solar e o campo B, da magnetopausa possuem uma correlagdo positiva.
Portanto, quando o campo do vento solar B, é mais intenso, sao observados valores

mais intensos de B, na magnetopausa, aumentando a simetria do perfil.

Assim, a intensificacdo do campo magnético do vento solar provoca um aumento
(em moddulo) do campo magnético na bainha, efeito que se sobressai ao aumento do
campo na magnetosfera, provocado também pelo aumento do campo magnético do
vento solar. Portanto, o campo magnético na magnetopausa se torna mais simétrico

ao aumentar a intensidade da componente B, do vento solar.

Dessa forma, um numero de Mach magnetossonico maior, seja causado por uma
velocidade maior do vento solar ou por um campo magnético mais fraco, produz um

perfil que tende a ser mais assimétrico.
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3.5.2 Dependéncia da assimetria com a temperatura do vento solar

Ao aplicar o modelo para diferentes valores de temperatura do vento solar, ob-
servamos que a diferenga causada por uma variacdo nesse parametro tem pouca
influéncia na assimetria do campo na magnetopausa. Na Tabela 3.10, apresentamos
os resultados para o modelo com B, = —6nT, com diversos valores da velocidade,
para T = 50.000K e T" = 150.000K. Além disso, na Tabela 3.10 apresenta-se a
diferenca da assimetria A, calculada a partir da diferenca entre a assimetria para
T = 150.000K e T" = 50.000K.

Tabela 3.10 - Variacdo da assimetria da magnetopausa para diferentes velocidades e tem-
peraturas do vento solar.

| | 50.000K | 150.00K | A |
—900km/s | =225 | —2,23 | —0,02
—700km/s | —2,09 | =216 | 0,07
—600km/s | —192| —2,06| 0,15
—400km/s | —1,38 | —1,63| 0,24
—300km/s | —123| —142| 0,19
—200km/s | —1,14| —130| 0,16

Assim, o nimero de Mach e o niimero de Mach magnetossénico apresentam a mesma
relacdo com a assimetria, uma vez que a principal diferenca entre eles, a temperatura,

tem pouca influéncia na assimetria.
3.5.3 Analise de eventos reais utilizando o modelo

A rede neural para previsao do perfil de campo magnético da magnetopausa pode
também ser utilizada para a andlise de eventos reais. Como exemplo, apresenta-
mos os resultados para o evento com niimero de Mach magnetossonico alto, descrito
por Lopez e Gonzalez (2017). Definiremos este evento como Evento 1. Lopez e Gon-
zalez (2017) também descrevem um evento com nimero de Mach magnetossonico
baixo, porém nao foi possivel encontrar os dados do vento solar para o momento
exato do cruzamento. Por este motivo escolhemos o cruzamento ocorrido em 14 de
novembro de 2012 as 01:26 UTC, denominado aqui Fvento 2.

Na Tabela 3.11 sao apresentados os valores médios para o vento solar durante os
dois eventos. Durante o Fvento 1, o nimero de Mach magnetossonico foi préoximo

da média calculada no periodo estudado, de 5,85. No Fvento 2 o niimero de Mach
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magnetossonico observado foi significativamente menor, causado principalmente por

um aumento no campo magnético B, e de |B|.

Tabela 3.11 - Média dos dados do vento solar durante os dois eventos de cruzamento ana-

lisados.
FEvento 1 ‘ Evento 2 ‘
B, —3,onT 2.3nT
B, 2,7nT 16.8nT
B, —44nT —13,InT
n 6,2cm—3 7,0cm 3
|78 —406,0km/s | —371,3km/s
Vy 7,7km/s 27,9km/s
|78 13,4km/s | —25,0km/s
T 90.827K 26.372K
My 7,8 2,3
M, 5,3 2,2

Para o Fvento 1, os resultados obtidos para a posicao e a assimetria do perfil de
campo magnético sao apresentados na Figura 3.36. A posicdo média da magneto-
pausa foi prevista em 10,2R. O campo magnético médio obtido na bainha magnética
foi de B, = —32,5nT e o campo na magnetosfera de B,, = 54,0nT, o que significa

uma razao B,,/Bs = —1,66, ou um valor de assimetria R = 0,25.
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Figura 3.36 - Previsdo da posicdo e assimetria para o Fvento 1, ocorrido no dia 13 de
janeiro de 2013 as 13:52.
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Painel superior: previsdo da posicado da magnetopausa durante o evento de cruzamento.
Painel inferior: previsdo da assimetria durante o cruzamento. A linha pontilhada vertical
representa o momento do cruzamento observado.

Fonte: Produgao do autor.

Na Figura 3.37 apresentamos novamente o resultado para o ajuste com o perfil de
Harris assimétrico definido pela Equacao 2.5 para o Evento 1. Neste evento o campo
By, médio no lado da bainha magnética é de —33,5nT, enquanto o campo do lado
da magnetosfera foi de 60nT. Isto resulta em uma razao B,,/Bs = —1,79, ou um
valor de assimetria R = 0,28. Os valores obtidos pelo modelo sao muito similares

aos valores observados para o perfil.
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Figura 3.37 - Perfil de campo magnético observado durante o cruzamento do dia 13 de
janeiro de 2013 as 13:52.
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A linha azul apresenta o valor observado para o campo magnético By, e em laranja o perfil
ajustado pelo perfil de Harris assimétrico, no sistema de coordenadas LMN para o evento
de cruzamento do dia 13 de janeiro de 2013 as 13:52, obtido pela THEMIS E.

Fonte: Produgao do autor.

Na Tabela 3.12 encontram-se os valores para o Fvento 1, comparando os resultados

obtido pelo modelo com o resultado observado.

Tabela 3.12 - Comparativo entre os valores previstos para a magnetopausa e o observado
para o Evento 1.

‘ Previsto ‘ Observado ‘

B, 54,0nT 60nT
B —32,5nT —33,5nT
B,/ Bs —1,66 —-1,79
R 0,25 0,28

No FEwvento 2, devido ao campo magnético mais intenso, esperamos observar um
evento mais simétrico. Na Figura 3.38 sao apresentados os valores obtidos pelos mo-
delos de previsao dos campos magnéticos na magnetopausa para este evento. Como

esperado, esta configuragao do vento solar resultou em um perfil mais simétrico. A
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posicao média obtida foi R,,, = 10,9Rt, mostrando pouca diferenca com o Evento
1. Para este evento foram obtidos os valores B, = —41,7nT e B, = 30,5nT, ou seja,
uma razao B,,/Bs = —0,73 e R = —0,15. Neste caso observa-se um valor negativo
de R, isto ocorre pelo fato do campo magnético na bainha ser mais intenso, em

modulo, do que o campo na magnetosfera.

Figura 3.38 - Previsdo da posicdo e assimetria para o Fvento 2, ocorrido no dia 14 de
novembro de 2012 as 01:26.
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Painel superior: previsdo da posicdo da magnetopausa durante o evento de cruzamento.
Painel inferior: previsdo da assimetria durante o cruzamento. A linha pontilhada vertical
representa o momento do cruzamento observado.

Fonte: Produgao do autor.

Para o Fvento 2, o perfil observado é apresentado na Figura 3.39. O campo mé-
dio observado na bainha apresenta valor de B, = —39,3nT e na magnetosfera de
B, = 32,8nT, assim a razao observada foi de B,,/Bs; = —0,84 e R = —0,08. Estes
valores divergem um pouco mais do que no Evento 1, porém ainda bem préximo,

mostrando uma leve assimetria com o campo magnético na bainha mais intenso que
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na magnetopausa.

Figura 3.39 - Perfil de campo magnético observado durante o cruzamento do dia 14 de
novembro de 2012 as 01:26.
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A linha azul apresenta o valor observado para o campo magnético By, e em laranja o perfil
ajustado pelo perfil de Harris assimétrico, no sistema de coordenadas LMN para o evento
de cruzamento do dia 14 de novembro de 2012 as 01:26, obtido pela THEMIS A.

Fonte: Producao do autor.

Na Tabela 3.13 encontram-se os valores para o Fvento 2, comparando os resulto

obtido pelo modelo com o resultado observado.

Tabela 3.13 - Comparativo entre os valores previstos para a magnetopausa e o observado
para o Evento 2.

‘ ‘ Previsto ‘ Observado ‘

B, 30,5nT 32,8nT
B, —41,7T | —39,3nT
B,/ B, —0,73 —0,84
R ~0,15 0,08
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3.6 Previsao do perfil de densidade na magnetopausa

Foram criadas duas redes neurais para a previsao da densidade na magnetopausa,
um para o lado da bainha magnética e outro para dentro da magnetosfera. Porém,
como descrito na Segao 2.4, as densidades nao resultaram em ajustes tao bons quanto
os obtidos para o campo magnético. Portanto, os resultados obtidos podem nao
representar tao adequadamente a situacao real, mas sdo um bom indicativo do perfil

esperado.

Na Figura 3.40 sdo apresentadas as correlaces entre os pardametros do vento solar
e a densidade do lado da bainha magnética, n;. Como podemos ver pelo alto valor
da correlacao entre a densidade do vento solar n e ng, a densidade n do vento
solar controla fortemente o densidade na bainha ng. Além disso, a velocidade se
correlaciona negativamente com a densidade, portanto um vento solar mais rapido

reduz a densidade da frente da magnetopausa.

Figura 3.40 - Correlacao entre o vento solar e a densidade no lado da bainha magnética.
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Correlagao entre os pardmetros do vento solar e a densidade na magnetopausa do lado da
bainha magnética.

Fonte: Produgao do autor.
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Para n,, os valores obtidos a partir da previsao utilizando a rede neural foram
satisfatérios, apresentando uma alta correlagao com o valor observado. Isto pode
ser visto na Figura 3.41, que apresenta o resultado para o modelo da previsao de ng
para o conjunto de treino (esquerda) e de teste (direita). Apesar da grande dispersao
observada no conjunto de teste, o comportamento é similar nos dois conjuntos e os

resultados se concentram préximo a linha laranja, que representa o caso de previsao
ideal.

Figura 3.41 - Resultados para a rede neural para o modelo de previsdo da densidade ng.
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Resultado para o modelo de previsdo da densidade na bainha magnética. A direita o
resultado no conjunto de teste enquanto o painel a esquerda apresenta o resultado no
conjunto de treino.

Fonte: Producao do autor.

Porém, diferente do modelo de previsao de n,, o modelo de previsao da densi-
dade dentro da magnetosfera, n,,, ndao apresentou um resultado satisfatério. Na
Figura 3.41 é possivel observar que existe uma grande dispersao dos valores, apre-
sentando apenas resultados melhores para baixas densidades, porém mesmo neste
intervalo este resultado é pior do que os obtidos pelo modelo de previsao de n,. Isto
acontece pela densidade na regidao interna a magnetosfera préxima a magnetopausa
ser controlada por processos e populagdes em outras regides internas da magnetos-
fera. Este mesmo problema foi descrito por Borovsky (2008), que ao definir fungoes

de controle para os parametros da magnetopausa, nao define uma para a densidade
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dentro da magnetosfera, por ela nao ser controlada pelo vento solar.

Figura 3.42 - Resultados para a rede neural para o modelo de previsao da densidade n,.

Nnm previsto
(%]

Nm previsto
%]

Nm real Nm real

Resultado para o modelo de previsio da densidade no lado da magnetosfera. A direita
o resultado no conjunto de teste enquanto o painel & esquerda apresenta o resultado no
conjunto de treino.

Fonte: Produgao do autor.

Ao comparar a Figura 3.41 e a Figura 3.42, podemos observar que a densidade da
bainha magnética possui valores muito maiores do que os observados no lado da
magnetosfera. Isso acontece pela compressao do vento solar, que acumula particulas

na regiao frontal da magnetosfera.

Como o modelo de ng se mostrou adequado, podemos utiliza-lo para um perfil de
vento solar sintético, como feito para o campo magnético. A Figura 3.43 apresenta
o resultado ao variar a densidade do vento solar. Observamos uma relacao quase
linear com ng, mostrando que o modelo capturou o resultado mostrado pela alta

correlagao destes dois parametros.
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Figura 3.43 - Previsdo para ns para um perfil sintético do vento solar.
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Resultado obtido ao aplicar o modelo de previsao de ns para dados sintéticos do vento
solar, variando apenas a densidade do vento solar n.

Fonte: Produgao do autor.

3.6.1 Possiveis aplicagoes para os modelos

Estes modelos podem ser usados para compreender melhor a relacao entre estruturas
do vento solar e a interface entre o vento solar e a magnetosfera, seja utilizando
dados reais do vento solar, como utilizando dados idealizados para o vento solar. Na
proxima sec¢ao, iremos mostrar mais uma aplicacdo, que consiste em usar os perfis

gerados em simulac¢oes por particulas.
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4 SIMULACOES DA MAGNETOSFERA
4.1 Simulacgoes da interacao do vento solar com a magnetosfera terrestre

Usualmente, para realizar simulacoes na escala da magnetosfera, sao utilizados co-
digos MHD (LYON et al., 2004; TOTH et al., 2005), devido as escalas temporais longas
dos processos, ou seja, as variagoes temporais sao lentas. Como muitos processos
macroscopicos sao controlados por fenéomenos microscépicos, a forma mais realista
de simular a magnetosfera seria utilizando simulag¢es por particulas. Porém, a re-
solugao e o elevado niimero de particulas necessario torna praticamente inviavel,
sendo usualmente utilizados modelos de fluidos para sobrepor estes obstaculos. Com
os modelos e computadores mais recentes, diversas simulagoes em larga escala vém
sendo realizadas, principalmente utilizando codigos implicitos como o iPIC3D, que

permite simular escalas maiores.

Algumas das primeiras simulagoes unidimensionais e bidimensionais da magneto-
pausa realizadas utilizando simulagao por particulas foram feitas por Okuda (1992)
e Okuda (1993). Nestas simulagoes foram mostradas as caracteristicas das particu-
las do vento solar ao atingir o campo magnético ambiente e a formacao da corrente
da magnetopausa. Apesar do tamanho e ntimero de particulas limitadas, algumas
caracteristicas basicas da formacao da corrente foram observadas, como o tamanho

da regiao da corrente.

Nas simulagbes unidimensionais (OKUDA, 1992), conforme as particulas entram na
caixa de simulagao, o campo magnético ambiente, representado por um dipolo, é de-
formado. Ao atingir o equilibrio, o dipolo magnético fora da magnetosfera é anulado,
restando apenas o campo magnético do vento solar. Ja o campo magnético dentro
da magnetosfera ¢ intensificado, devido a compressao. Ocorre ainda um actimulo de
particulas na frente da magnetosfera, uma vez que apenas poucas particulas mais

energéticas conseguem ultrapassar o ponto de equilibrio e entrar na magnetosfera.

Na Figura 4.1 é apresentado o resultado de uma das simulagoes de Okuda (1992).
A configuragao inicial da simulagao apresentava um dipolo com o campo apenas
na direcdo z, e a caixa de simulagdo preenchida com um plasma magnetosférico de
baixa densidade e alta temperatura. A densidade do plasma da magnetosfera é 10
vezes menor que o do vento solar enquanto a temperatura é 10 vezes maior. O vento
solar é entao inserido a partir de x = 0 e as particulas podem se movimentar apenas

na direcao x.
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Figura 4.1 - Simulacdo unidimensional da corrente da magnetopausa.
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Resultado da simulacdo por particulas unidimensional apresentando a formagado da cor-
rente da magnetopausa. (a) Campo magnético inicial e final, (b) corrente na direc¢do y, (c)
densidade dos elétrons magnetosféricos e (d) densidade de elétrons do vento solar.

Fonte: Adaptado de Okuda (1992).

O painel (a) da Figura 4.1 apresenta a componente z do campo magnético no inicio
e no final da simulacéo. E possivel observar a compressiao do campo, enfraquecendo
de um lado e intensificando do outro. Ja os painéis (c) e (d) apresentam a densidade
de elétrons magnetosféricos e do vento solar, respectivamente. O vento solar é freado
ao atingir o ponto de equilibrio, resultando em uma queda abrupta no mesmo ponto

onde o campo magnético é comprimido, onde aparece a corrente da magnetopausa

(Painel (b)).

Em seu trabalho, Okuda (1992) também apresenta resultados para diferentes inten-
sidades e orientagoes do campo magnético interplanetario, sempre o mantendo na
dire¢do z. Com o campo magnético interplanetario na direcao z negativa, a largura
da lamina de corrente aumenta em relacao aos outros casos, surgindo outros pro-
cessos dentro da regiao da corrente. A intensidade da corrente obtida, entretanto,
¢ menor do que nos casos sem campo magnético interplanetario ou com campo na

direcao z positiva.

Posteriormente, Okuda (1993) realizou simulagoes por particulas bidimensionais da
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corrente da magnetopausa, na regiao subsolar. Estas simulagoes foram feitas no
plano formado pelo eixo Sol-Terra (x) e o eixo do dipolo terrestre (chamado de y).
Nas simulagoes com campo magnético interplanetario no sentido contrario ao campo
dipolar terrestre foi observada a ocorréncia de reconexao magnética. A reconexao
permite a entrada de particulas e controla o tamanho e a dindmica da corrente da
magnetopausa. Apesar de ocorrer reconexao, a posi¢ao da corrente da magnetopausa
continua sendo controlada pelo balango de pressao entre o vento solar e o plasma

da magnetosfera.

A reconexao pode ser observada na Figura 4.2, que apresenta no painel (a) as curvas
de nivel do potencial vetor, A. Ao ocorrer a reconexao, surge um caminho "livre'para
as particulas entrarem na magnetosfera, que pode ser observado nos painéis (c) e
(d), que apresentam o vetor de fluxo de elétrons e ions. Na mesma regiao onde ocorre
a reconexao magnética, o fluxo de particulas, calculado a partir da velocidade de

fluxo, aponta para dentro da magnetosfera.

Figura 4.2 - Simulacao bidimensional da corrente da magnetopausa.
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Resultado da simulagdo por particulas bidimensional da corrente da magnetopausa na
regiao subsolar com campo magnético interplanetirio no sentido oposto ao campo dipolar.
(a) Curvas de nivel do potencial vetor, (b) campo magnético inicial (linha tracejada) e
final, (c) vetor de fluxo de elétrons e (d) vetor de fluxo de fons.

Fonte: Adaptado de Okuda (1993).
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Como em Okuda (1992) o campo magnético na dire¢ao y, apresentado no painel (b)
da Figura 4.2, apresenta a compressao. Neste painel a linha tracejada representa
o campo magnético inicial e a linha sélida o campo magnético ao final da simu-
lacao. Como neste caso o campo magnético interplanetario aponta na direcao —y,
enquanto o dipolo inicial esta orientado com y positivo, o campo fora da magnetos-
fera apresenta um valor negativo. Dentro da magnetosfera ocorre novamente uma

intensificacao do campo.

Peng et al. (2015) realizaram uma simulagao bidimensional da magnetosfera de um
planeta com campo magnético dipolar, no plano xz, onde x ¢é a dire¢do do eixo
Sol-Terra e z é o eixo do dipolo. Este planeta representa a Terra, porém possui um
tamanho muito menor. Foram obtidas as fungoes de distribuicao na regiao frontal
da magnetosfera bem como a propagacao de ondas nessa regiao. Esta simulacao foi
realizada utilizando cédigo por particulas iPIC3D, utilizado nesta tese e descrito na
Secao 4.3.

Apoés a formagao da magnetosfera, mostrada no painel (a) da Figura 4.3, Peng et
al. (2015) analisaram as caracteristicas das particulas na regiao subsolar da magne-
tosfera criada. O painel (b) da Figura 4.3 apresenta a regiao de interesse para este
estudo. As sub-regioes marcadas de 1 a 3 foram utilizadas para obter a funcao de
distribuicao de ambos prétons e elétrons, enquanto a sub-regiao 4 foi utilizada para

obter o espago de fase na direcao x.
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Figura 4.3 - Simulacao bidimensional da formag¢ao da magnetosfera com iPIC3D.
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(a) Visao geral da densidade de elétrons apds a estabilizagao da magnetosfera com as linhas
de campo magnético sobrepostas. (b) Regido subsolar do painel (a), com as diferentes
regides onde foram obtidas as fungbes de distribui¢do. Os eixos s@o normalizados pelo
comprimento inercial dos fons, definido por d; = ¢/wp;.

Fonte: Adaptado de Peng et al. (2015).

Ao analisar a funcao de distribuicao dos prétons, apresentadas na Figura 4.4, é
possivel identificar que as regides 1, 2 e 3 sao regides de upstream (em vermelho),
choque (em verde) e downstream (em azul). Na dire¢ao x os prétons sao acelerados
na regiao do upstream, mostrada pela funcao de distribuicao centrada em v, = 0,02c.
Ao passar pela regiao de choque as particulas sao desaceleradas, passando a possuir
velocidade de deriva v, = 0,002c. Além disto, os prétons sdo aquecidos, o que é

observado a partir da largura da funcao de distribuicao.
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Figura 4.4 - Funcoes de distribuicdo dos prétons para a regido de choque, downstream e
upstream a partir de simulacao PIC.
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Fungoes de distribuicao dos fons para v, (esquerda), vy (centro) e v, (direita). Em vermelho
a distribuicao na regido de upstream, em azul na regiao de downstream e em verde na regiao
do choque.

Fonte: Peng et al. (2015).

A funcao de distribuicao dos elétrons também foi estudada, porém nao foram ob-
servadas grandes alteracoes. Um detalhe interessante observado é a existéncia de
ondas whistler alinhadas ao campo geomagnético na regiao de choque. Elas foram

identificadas utilizando transformada de Fourier da componente y do campo elétrico.

Outros trabalhos utilizando simulagoes por particulas da magnetosfera estudam a
formacao das diferentes regioes, bem como o impacto de estruturas do vento solar
ao atingir a magnetosfera. Cai et al. (2015) utilizaram simulagoes por particula para
estudar a dinamica das cuspides polares, comparando com resultados de simulacao
MHD e dados observacionais. A formacgao da magnetosfera e da frente de choque foi
analisada por Yang et al. (2016) para diferentes condigoes do vento solar, utilizando
grande resolugdo espacial e temporal. Por outro lado, Ashida et al. (2014) utiliza-
ram dipolos de diferentes intensidades para estudar a formacao da magnetosfera,

mostrando a resposta de magnetosferas de diferentes tamanhos ao vento solar.

Nas simulagoes encontradas na literatura, os processos e dindmicas de diferentes
regides da magnetosfera sao reproduzidos de forma satisfatoria. Em muitos casos,
entretanto, a escala da magnetosfera deve ser reduzida devido a limitagdes com-
putacionais. Com isto, alguns processos nao sao bem representados. Por exemplo,
em Ashida et al. (2014), é observada uma corrente similar a corrente anelar, porém
ela ndo é fechada (circular). E demonstrado entdo que esta corrente na verdade surge
pelo giro dos elétrons no campo magnético, diferente da corrente anelar. Assim as
simulagoes por particulas da magnetosfera se mostram uma poderosa ferramenta no

estudo de processos magnetosféricos, mas devem ser usados com cuidado de acordo
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com as escalas utilizadas.
4.2 Modelos de simulacao

Existem dois tipos basicos de simulacao para plasmas espaciais: cinética e fluidos. A
escolha do cédigo de simulagao depende das escalas dos processos a serem estudados.
Em processos com tempos caracteristicos da ordem do periodo de plasma dos elé-
trons e com distancias caracteristicas da ordem do comprimento de Debye, os efeitos
da funcao de distribuicdo sdo importantes. Nestes casos é preciso utilizar um mo-
delo cinético. Em grande escala espacial e/ou temporal é possivel utilizar modelos de
fluidos, no qual sao tomados os momentos da fun¢ao de distribuicao para obter va-
ridveis macroscopicas, as quais serao evoluidas ao longo da simulacao. Podem ainda
ser utilizados cédigos hibridos, que resolvem uma das espécies de forma cinética e
a outra como fluido, sendo bem empregados em escalas intermedidrias (BIRDSALL;
LANGDON, 2004).

Na Figura 4.5 estao representados os tempos e distancias caracteristicas dos feno-

menos e qual tipo de codigo é mais adequado a cada regiao.

Figura 4.5 - Escalas de processos em plasmas espaciais.
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Fonte: Adaptado de Winske e Omidi (1996).
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Em grande parte dos plasmas interplanetarios é possivel considerar o plasma como
sendo nao colisional, o que significa que a frequéncia de plasma é maior que a frequén-
cia de colisao entre as particulas. Isto é valido para diversas regides da magnetosfera,
nao sendo valido em regides mais proximas a Terra. Nesta regidao, a densidade de
particulas neutras aumenta e os efeitos das colisbes nao podem ser considerados

despreziveis.
4.2.1 Equacoes de Maxwell

Antes de discutir os diferentes tipos de simulagao existentes, é preciso introduzir um
conjunto basico de equagdes que rege os campos eletromagnéticos, as Equagoes de
Maxwell. Muitos modelos de simulagoes de plasma resolvem estas equacoes de forma
autoconsistente. Este conjunto de equagoes define como os campos e densidade de
carga e corrente se interconectam. As equagdes de Maxwell no vacuo podem ser

escritas como:

E=L 4.1

voE-L, (@)
0E
VxB= /J(]J + /L()EOE, (42)
0B

E=—— 4.
V x ETR (4.3)
V-B=0, (4.4)

em que E é o campo elétrico, B é o campo magnético, p é a densidade de carga, J
¢ a densidade de corrente e gy e o sao permissividade e permeabilidade do vacuo,
respectivamente (GRIFFITHS, 2005).

4.2.2 Simulacoes cinéticas

Os modelos cinéticos podem ser resolvidos de duas formas principais: calculando a
evolucao da funcao de distribuicdo das particulas através da equacao de Vlasov ou

acompanhando o movimento das particulas existentes no plasma.

Como estes codigos sao ideais para curtas escalas temporais e espaciais, sao muito
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utilizados para estudar processos de interagao onda-particula (NUNN, 1990), onda-
onda (HENRI et al., 2010) e reconexao magnética (UMEDA et al., 2009).

Alguns cédigos de simulagao acompanham a evolugao da funcgdo de distribuigao,
como as simulagoes de Vlasov. Estes cddigos resolvem a equacao de Vlasov para as
particulas do plasma (WINSKE; OMIDI, 1996), assim:

0f; qj
87;+V'Vrfj+m7jj(E+VXB)'vvfj:07 (45)

em que f; ¢ a funcao de distribuicao, que, no caso mais genérico é descrita no espago
de fase com 6 dimensoes, sendo trés espaciais z,y,z e trés em velocidade v, vy, v.,

para as diferentes espécies representadas pelo subindice j.

Considerando apenas o espaco de velocidade, podemos utilizar a funcao de distri-
buicao Maxwelliana, porém outras fun¢oes de distribuicao tém sido utilizadas para
representar plasmas espaciais (LIVADIOTIS; MCCOMAS, 2013). A fungao de distribui-

¢ao Maxwelliana pode ser escrita como:

]_ 71)2/ 2

f = W@ th, (46)

em que vy, € a velocidade térmica da espécie.

Para completar o sistema sao necessarias as equacoes de evolucao dos campos, dadas
pelas equagoes de Maxwell apresentadas nas Equagoes 4.1, 4.2, 4.3 e 4.4. A corrente
J e a densidade de carga p sao definidas pelas fungoes de distribuicao, a partir das

seguintes equagoes:
p=>_4q / fid’rd*v, (4.7)
J

J= qu/fjvd?’rd%. (4.8)
J

Assim, diferentes aproximacoes podem ser realizados para simplificar a equacao de
Vlasov. Por exemplo, considerando a fun¢ao de distribuigdo composta por uma parte

em equilibrio, fy, e uma parte perturbada f;, assim:
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f=to+ h. (4.9)

A aproximagao ¢é realizada ao considerar que f; << fy. Assim, substituindo na
Equagao 4.5, considerando apenas o caso eletrostatico e calculando a média ¢é possivel

obter a equacao da difusao, ao desconsiderar os termos de ordem mais alta:

of 0 of
= =3 (Dév> , (4.10)

em que D é o coeficiente de difusao. Exemplos de cddigos que resolvem a equagao de
difusdo para evoluir a fungao de distribuigao sdo o CRCM (do inglés Comprehensive
Ring Current Model) e o CIMI (do inglés Comprehensive Inner Magnetosphere-
Tonosphere), ambos utilizados para simular a dindmica das particulas da magnetos-
fera interna (FOK et al., 2014).

Nos codigos por particula, por outro lado, sao resolvidas as equagoes de movimento
para as particulas individuais que constituem o plasma (BIRDSALL; LANGDON, 2004),

ou seja:

dXi
7 =V (4.11)
dVi
=F, 4.12
7 " (4.12)

em que m é a massa da espécie, X; e v; sao respectivamente a posicao e velocidade

da particula 7 e F; é a forca eletromagnética agindo sobre a particula, dada por:

Os campos sao evoluidos utilizando as equagoes de Maxwell. Como o nimero de
particulas reais existentes impossibilitaria a simulagao, é utilizado o conceito de su-
perparticula. A superparticula é um artificio matemético que representa um grande
numero de particulas reais, conservando os parametros reais do plasma. Além de
diminuir a quantidade de calculos necessarios, o modelo de superparticulas reduz os

efeitos do tamanho finito das particulas reais; a interacao coulombiana tende a infi-
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nito quando duas particulas pontuais ficam muito préximas (SIMOES JR. et al., 2011;
BIRDSALL; LANGDON, 2004). A forma da superparticula, definida por uma fungao
de ponderacao S, é utilizada para mapear as quantidades associadas as superparti-
culas para a grade espacial. A Figura 4.6 apresenta algumas formas possiveis para

as superparticulas.

Figura 4.6 - Funcao de ponderacao.
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Exemplos de formas da fun¢do de ponderacao. No painel superior a interpolacdo de ordem

zero e no painel inferior a interpolacdo de primeira ordem.

Fonte: Tskhakaya (2008).

Uma func¢ao de ponderacao comumente utilizada encontra-se no painel inferior da
Figura 4.6. Esta funcao além de ser bastante simples, representa de forma aceitavel
o sistema real, sem perda de tempo computacional (TSKHAKAYA, 2008; LANGDON,

1970). Ela pode ser escrita como:

X; — |z

S(@) ==,

(4.14)

em que X; é a posicao da superparticula, Az é o tamanho da superparticula e x é

a variavel independente.

Durante um passo temporal, inicialmente sao resolvidas as posi¢oes das particulas a
partir da forga eletromagnética. Com as novas velocidades e posigoes sao calculadas

as densidades de carga e corrente. Utilizando estes valores, a seguir sao calculados
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os novos valores dos campos elétricos e magnéticos e finalmente calculada a nova
forca que agird sobre as particulas, e o ciclo é repetido no préximo passo temporal.

Este esquema esta apresentado na Figura 4.7.

Figura 4.7 - Sequéncia de célculos em um passo temporal.

Integragiio das equagdes de movimento,
movimento das particulas

F,—v,—>x

Peso

At x,v); = (p,d);

Integrag@o das campos e
equagdes na grade

(p,d); = (E,B);

Esquema de evolugdo das equagdes dentro de um passo temporal At em uma simulacao
por particulas.

Fonte: Adaptado de Birdsall (1991).

Para resolver as equagoes, os campos devem ser discretizados em uma grade espa-
cial, onde os campos e densidades de cargas e correntes serao calculados, além de
serem discretizados também no tempo. Os cédigos podem ser explicitos, ou seja,
as variaveis em um tempo t + At dependem apenas das variaveis conhecidas em
t, ou implicitos, em que os valores calculados dependem de variaveis definidas em
tempos posteriores. Os esquemas implicitos sdo mais complexos, porém mais es-
taveis e permitem maiores valores da razao entre os passos temporais e espaciais,
além de facilitar as simula¢oes com valores mais reais para a razao entre as massas
das espécies (LANGDON et al., 1983; RICCI et al., 2002). Alguns exemplos de codigos
por particulas atualmente utilizados sao: KEMPO, iPIC3D, VPIC (MATSUMOTO;
OMURA, 1985; MARKIDIS et al., 2010; BOWERS et al., 2009).

Para adicionar efeitos de colisdes pode ser utilizado o método de Monte Carlo. Assim,
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durante a evolu¢ao do movimento da particula, define-se se ocorre ou nao uma colisao
entre duas particulas. Isto é definido utilizando a probabilidade de ocorréncia de uma

colisdo, que depende do livre caminho médio entre as particulas (BIRDSALL, 1991).
4.2.3 Simulagoes de fluidos

A base da teoria magnetohidrodinamica, ou MHD, é considerar o plasma como um
fluido, ou multiplos fluidos carregados. Assim, este tipo de simulagao é utilizado para
fendomenos em larga escala temporal e espacial, ou seja, macroscopica. A abordagem
utilizada varia, novamente, de acordo com o que se quer observar na simulagao,
existindo assim diversas aproximagoes que podem ser utilizadas. Uma muito comum
é a teoria MHD resistiva, que resolve o seguinte sistema de equagdes, na forma
conservativa (POWELL et al., 1999):

9pm
- _V. 4.1
o V- (pmv), (4.15)
0 B? BB
5z (PmV) [p (p 2u0> ” ] (4.16)
Oe B> BB
ot [ (e+p) < 2l0 Mo ) ! ] 4
B
9B _ ¢« (v x B) +nV°B, (4.18)

ot

em que p,, ¢ a densidade de massa, v é a velocidade, p é a pressdao, I é o tensor

unidade, n = 1/ppo em que o é a condutividade e e é a energia, dada por:

2 B2
P om? 2 (4.19)
-1 T

As Equacgoes 4.15, 4.16 e 4.17 representam, respectivamente, a conservacao de massa,
de momento e de energia e a Equagao 4.18 é a equacao da indugao. Na aproximagao
MHD ideal esta equacao teria apenas o primeiro termo do lado direito, com as linhas
de campo congeladas no plasma. Esse conjunto de equacoes ¢ resistivo por incluir o

efeito da dissipacao, representado pelo lado direito da lei de Ohm:
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E+vxB=nl, (4.20)

o que introduz o segundo termo do lado direito na Equagao 4.18.

Além de diferentes abordagens dentro da teoria MHD, existem também diferentes
métodos de solucoes das equagoes, sendo os mais conhecidos o método de diferencas
finitas e o esquema de Lax-Wendrof (BRUNEL et al., 1981). Exemplos de cddigos
MHD voltados para plasmas espaciais sao o BATS-R-US e LFM (POWELL et al.,
1999; LYON et al., 2004).

4.2.4 Simulacoes hibridas

Como dito, os codigos hibridos atuam em escalas intermediarias. Este tipo de simula-
¢ao realiza uma mistura dos dois esquemas de simulagao apresentados anteriormente,

utilizando descrigoes diferentes para as diferentes espécies (WINSKE; OMIDI, 1996).

Por exemplo, este tipo de simulagdo pode considerar os elétrons como fluido e os
ions descritos de forma cinética, como descrito no modelo utilizado por Bagdonat e

Motschmann (2002). Neste caso a simulacao descreve os efeitos nas escalas dos ions.

Além das escalas espaciais e temporais do fendomeno estudado, outros fatores também
sao importantes na escolha do tipo de simulagdo a ser utilizada, como por exemplo

as limitacoes de hardware necessarias.

Em simulagoes por particulas um dos principais problemas ¢ a grande quantidade
de particulas por ponto da grade espacial necessarias para que os fendémenos possam
ser observados, como por exemplo na difusao no espago de fase e na propagacao de
ondas. Como também sao necessarias grandes grades espaciais, o nimero total de
particulas chega a ordem de 10® em cédigos tridimensionais, sendo para isso essencial
o uso de supercomputadores ou Cluster (BIRDSALL; LANGDON, 2004).

Este problema é apresentado tanto na quantidade de operacgoes que devem ser re-
solvidas a cada passo temporal, movendo todas as particulas do sistema, quanto
no armazenamento dos dados. O ato de salvar os dados de posi¢oes e velocidade
de todas as particulas em diferentes tempos gera enormes arquivos que devem ser

armazenados e posteriormente processados.

Em simulacao MHD o uso de mais termos nas equacoes também implica necessidade

de maior poder computacional, uma vez que as equagoes tornam-se cada vez mais
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complexas. O modelo MHD mais simples utilizado é baseado nas equagdoes MHD

ideais, que nao possui efeitos da resistividade, além de outras aproximacoes.

Tanto os cédigos por particulas quanto os MHD precisam respeitar a condicao de
Courant, isto é, o tamanho da grade deve ser tal que Az/At < c¢. A excecao a isto

sao os codigos por particulas implicitos (LANGDON et al., 1983).

Também ¢é sempre essencial que a divergéncia do campo magnético se mantenha
nula, para isto os esquemas computacionais normalmente empregados tentam mi-
nimizar (BRACKBILL; BARNES, 1980) a divergéncia do campo, tornando assim esta

condicao como condi¢ao inicial.
4.3 Cébdigo iPIC3D

O cédigo de simulagoes por particulas iPIC3D é um cédigo multiescala que nao
possui as limitagoes dos tamanhos das grades e dos passos temporais, apresentados
anteriormente. Para isso, ele utiliza o método implicito para evoluir no tempo as
equagoes de movimento e de Maxwell. Este codigo foi desenvolvido com o objetivo

de simular eventos de reconexao magnética, mas também ¢ util para outros processos.

No sistema gaussiano as equagoes de Maxwell discretizadas no tempo podem ser
escritas como (RICCI et al., 2002):

1
V x B 4 A (B™'—-B") =0, (4.21)

v Bn+9 . i En+1 —E") = 4£Jn+1/2 4.99
% cAt ¢ ’ (4.22)
V-E" = 4gpmt? (4.23)
V-B"=V.-B"" =0, (4.24)

em que n é o passo temporal, At é o tamanho de cada passo temporal, ¢ é a velocidade
da luz e 0 < 6§ < 1 é um parametro utilizado para ajustar a relacdo de dispersao.
Para 0 < 1/2 o algoritmo ¢ instével e ao utilizar # = 1 ondas de alta frequéncia

sao fortemente absorvidas na simulacao. As variaveis definidas em um instante de
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tempo n + 0 sdo calculadas de forma linear por U™ = QU + (1 — §)U™.

Considerando # = 1 o campo elétrico pode ser resolvido a partir da Equagao de
Maxwell de segunda ordem para o campo elétrico, obtida tomando o rotacional da
Equacao 4.21 e substituindo as equacoes 4.22 e 4.23 no resultado. Nao é necessario
uma equacao de segunda ordem para o campo magnético, uma vez que ele pode ser
obtido utilizando a Equacao 4.22. O sistema para os campos eletromagnéticos que

deve ser resolvido pode entao ser escrito como:

4
E" —(cAt)’ VZE"™ = E"+cAt (V X BT - :Jn+1/2> —(cAt)* 4wVp"!, (4.25)

B"t! = B" — cAtV x E"t. (4.26)

O problema em resolver as equagoes junto das equagoes de movimento sao os termos
fonte, J e p, que devem ser conhecidos em um momento posterior, respectivamente
n+1/2 e n+ 1. Porém, estes valores dependem das novas posigoes e velocidades,
que por sua vez dependem dos novos valores do campo. No iPIC3D os termos fontes
sao calculados utilizando uma extrapolacao baseada em uma expansao de Taylor.
Devido a esta expansao, surge uma condicao de estabilidade, que sendo satisfeita

garante que o método se mantenha estavel. Esta condicao pode ser escrita como:

At At
VtheE - ADewpeE < ]-7 (427>

e permite o uso de um espagamento da grade espacial (Az) maior do que o com-
primento de Debye, possibilitando o uso de valores de Az muito maiores do que em
codigos explicitos (MARKIDIS et al., 2010). As particulas sao evoluidas utilizando as

equagoes de movimento apresentadas anteriormente (Equagoes 4.11, 4.12 e 4.13).

4.4 Simulacgoes de reconexao magnética com perfil de campo magnético

previstos por rede neural

Para esta aplicacao, foi utilizada a condigao inicial do campo magnético descrita
em Markidis et al. (2012), adaptada posteriormente por Schmitz (2020), para a in-

clusao de um perfil assimétrico de densidade e campo magnético. Considerando que
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a simulacao 2D é realizada no plano XY, com a dire¢ao X sendo perpendicular a 1a-
mina de corrente, o campo magnético inicial consiste no perfil de Harris assimétrico,

ao qual é adicionado uma perturbagao da forma:

562 y2
0A, = Ape” X~ cos (Z) coS (K) , (4.28)

em que A,y é uma constante, A é a largura da lamina de corrente e Ln = 10\. Como
o campo magnético é definido como o rotacional do potencial vetor, e o potencial

definido pela Equacao 4.28 é invariante na dire¢ao z, podemos escrever:

0A 0A
B=VxA=""3-""24, 4.29
X oy T o Y (4.29)
a perturbagao no potencial vetor resulta em um campo magnético da forma:
AZ 12 y2 2
= () [ () R ()],
5B, = A0 =g (”) [” i (Wy)+2y (wﬂ (4.31)
= e cos [ — | |-—=sin [ — —cos | —=)]|. )
4 A LA/ 110 La A La

Nesta perturbacao, consideramos ainda que A.q = 0,4Bg\, sendo By definido pela

Equagao 2.3.

Iremos modificar a condi¢ao inicial para incluir o campo magnético definido pela
Equacao 2.5 e a densidade definida pela Equacao 2.6. Estas equagoes sao da mesma
forma das equagoes utilizadas por Schmitz (2020), porém com a vantagem de ser
definida em termos mais fisicos, os parametros do lado da bainha B, e n,, e a razao
entre os dois lados, isto é, C, = B,,/Bs e Cy = n,, /ns. Iremos realizar trés simulagoes
diferentes para mostrar a aplicagdo do modelo de rede neural para a definicdo dos
parametros e entender a diferenga na reconexao magnética na regiao. As simulagoes

sao realizadas em 2D.
4.4.1 Caso padrao

Inicialmente iremos simular um caso simétrico sem alteracdo. Os perfis iniciais de
densidade e campo magnético estao representados na Figura 4.8. A densidade é

composta por duas populac¢oes, uma de fundo, inicialmente em repouso, e outra que
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forma a lamina de corrente, que possui uma velocidade de deriva.

Figura 4.8 - Configuracao inicial de densidade e campo magnético da simulagao simétrica.
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Painel esquerdo: perfil de densidade inicial somando as duas populagoes de elétrons, nor-
malizado pela densidade do lado da bainha magnética (y < 0). Painel direito: perfil de
campo magnético B, para o caso simétrico.

Fonte: Produgao do autor.

Esta corrente pode ser identificada pelo pico de densidade centralizado em y = 0 na
Figura 4.8, e é definida de forma a gerar uma corrente inicial que sustente o perfil

de Harris, possuindo a forma:

n(y) = —— (4.32)

cosh? ( ﬁ)

O campo magnético na direcao = é apresentado no plano XY na Figura 4.9, onde
definimos a regiao da bainha magnética como a regiao onde B, < 0 e a regiao da
magnetosfera onde B, > 0. A magnetopausa encontra-se na regiao central, onde

estd a corrente.
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Figura 4.9 - Campo magnético B, inicial para a simulac¢do simétrica.
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Perfil inicial de campo magnético B, para a simula¢do simétrica, a parte superior (y > 0)
corresponde a regiao da magnetosfera enquanto a regiao inferior (y < 0) corresponde a
bainha. E possivel ainda identificar a perturbagio inicial centrada em y =0 e x = 0.

Fonte: Produgao do autor.

Os parametros utilizados para esta simulagao estao descritos na Tabela 4.1. Os para-
metros que foram alterados nas simulagdes sao apenas os perfis de campo magnético
e densidade, mantendo iguais entre as simulagoes os parametros da grade, o passo
temporal e nimero de ciclos. Nesta simulacao os valores de campo magnético e
densidade foram definidos de forma simétrica, isto é, B,, = B, = By = 0,05, e a

densidade é ny, = n,, = 1.
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Tabela 4.1 - Parametros utilizados para as simulacdes por particulas.

Parametro Valor Descricao

L, 20d; Comprimento da grade na direcao x
L, 10d; Comprimento da grade na direcao y
nx 480 Numero de células na direcao x
ny 240 Numero de células na direcao y
dt 0,015%;1 Passo temporal
m;/me 64 Razao entre as massas dos elétrons e ions
Vthe 0,044¢  Velocidade térmica (elétrons)
Vthi 0,0625¢  Velocidade térmica (ions)
Vg 0,065¢  Velocidade de deriva da populacao da corrente (fons)
Vde —0,325¢  Velocidade de deriva da populagao da corrente (elétrons)
A 0,5d; Largura da lamina de corrente

Além das normalizagoes definidas na Tabela 4.1, os parametros ainda sao normali-
zados de tal forma que a velocidade de Alfvén, definida no sistema de coordenadas

como sendo vy = B/+/Ampp, resulte em B = v4, ou seja, drpop = 1.

Apébs 15.000 passos temporais, o que corresponde a 225%,_2-1 podemos identificar o
padrao quadrupolar no campo B,, mostrado na Figura 4.10. Este padrao é carac-
teristico de eventos de reconexao simétricos (MOZER et al., 2002; GOLDMAN et al.,
2015).
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Figura 4.10 - Campo magnético B, para o caso simétrico em t = 225w;il.
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Perfil de campo magnético B, ao final da simulagdo, apresentando o padrao quadrupolar
esperado para eventos simétricos.

Fonte: Produgao do autor.

Para quantificar a simetria observada ao final da simulagdo, depois de atingir o
equilibrio, podemos usar a média do campo B, para as regides x > 0 e x < 0,
apresentado na Figura 4.11. Com esta medida, identificamos que o valor maximo e

minimo representam as regides do quadrupolo.
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Figura 4.11 - Média de B, para a simulagao simétrica.

0.008 — Xx/di<0
x/di>0

-4 -2 0 2 4
y/di

Média de B, para as regioes x < 0 e x > 0, mostrando a simetria entre os maximos e
minimos entre o lado da bainha magnética e da magnetosfera.

Fonte: Producao do autor.

Podemos quantificar esta simetria a partir da razao entre os campos nessas regioes,

assim:

R, = (4.33)

caso o valor obtido seja R, < 1, calculamos R, = 1/R,, de tal forma a obter um
valor de R, >= 1. Quanto mais préoximo de 1 mais proximo do caso simétrico esté
o perfil de B, obtido pela simulacao. Este ntimero serd tutil para comparamos os
eventos observados com este caso padrao. Para esta simulagao obtemos um valor de
R, = 1,006.

Nesta simulacao padrao, como esperado, a energia total se manteve estavel com

tendéncia leve de queda, como mostra o painel (a) da Figura 4.12.
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Figura 4.12 - Energia total, cinética e magnética durante a simulagdo do caso padrao.
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Energia total (painel a), energia cinética (painel b) e energia magnética (painel c¢) durante
a simulacao do caso padrao.

Fonte: Produgao do autor.

Além disso, na Figura 4.12 é possivel identificar a troca de energia entre a energia
cinética (painel b) e a energia magnética (painel c¢). Nos instantes inicias, préximo a
2000 passos temporais, observamos que as particulas ganham energia, enquanto os
campos perdem energia. Porém, conforme a reconexao evolui, os campos passam a

ganhar energia, enquanto as particulas perdem energia.
4.4.2 Evento com nimero de Mach préximo da média

Agora iremos realizar a simulagdo para o Evento 1, descrito anteriormente. Para
este caso, o valor de assimetria obtido pelo modelo foi de B,,/Bs = —1,66. Mante-
remos o valor de By constante entre as simulagoes, portanto o valor utilizado sera
By = 0,05, como no caso padrao. Assim, os valores de campos foram definidos como
B,, = 0,0624 e B, = —0,0376. Para as simulagoes com assimetria, precisamos alterar
o perfil de densidade de forma a estabilizar a simulag¢ao, mantendo o equilibrio de

pressdo entre as duas regides. Assim devemos definir n,,/ns = 0,6, ou seja, a den-
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sidade na bainha é mais intensa que na magnetosfera. Sem este perfil de densidade
assimétrico, a simulacao evolui buscando estabilizar a assimetria do campo magné-
tico, ou seja, a lamina de corrente se movimenta na direcao da regiao de campo

menos intenso, até encontrar um ponto de equilibrio novo.

Assim, com estas razoes entre os campos e densidade, obtemos os perfis iniciais
apresentados na Figura 4.13. Vemos a assimetria nos dois perfis, e ainda na densidade

continuamos obtendo a influéncia da populagao da lamina de corrente.

Figura 4.13 - Configuragao inicial de densidade e campo magnético da simulagao do Evento
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Perfis iniciais de entrada da simulacao do Fvento 1. Painel esquerdo: perfil de densidade
inicial somando as duas populagdes de elétrons, normalizado pela densidade do lado da
bainha magnética (y < 0). Painel direito: perfil de campo magnético B,.

Fonte: Producao do autor.

Ao final da simulagdo, observamos um padrdao bem diferente para o campo B,.
Aqui, apesar da assimetria ser pequena (1,66), observamos a reducao do padrao
quadrupolar, e intensificacao do padrao bipolar. Este resultado é o esperado em

casos mais assimétricos (MOZER; PRITCHETT, 2010).
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Figura 4.14 - Campo magnético B, para a simulacdo do Fvento 1 em t = 225w;i1.
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Perfil de campo magnético B, ao final da simulagdo do Fvento 1, apresentando um padrao
préximo ao bipolar, esperado para eventos assimétricos.

Fonte: Produgao do autor.

Utilizando o indice de assimetria definido pela Equagao 4.33, obtemos uma assi-
metria do campo B, de R, = 2,25. Muito mais assimétrico do que o caso padrao
simétrico. Este resultado pode ser visto pela Figura 4.15, que apresenta a média do

campo B,, para as regides de x > 0 e x < 0.
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Figura 4.15 - Média de B, para a simulagao do Evento 1.
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Média de B, para as regides x < 0 e x > 0, mostrando a simetria entre os maximos e
minimos entre o lado da bainha magnética e da magnetosfera.

Fonte: Produgao do autor.

Observamos que, apesar de ser necessaria a inclusdo de um perfil de densidade
que nao corresponde ao observado, a simulacdo se manteve estavel até o final dos
15.000 passos temporais, como é possivel identificar pela estabilidade da energia

total, apresentada no painel a da Figura 4.16.
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Figura 4.16 - Energia total, cinética e magnética durante a simulagdo do Evento 1.
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Energia total (painel a), energia cinética (painel b) e energia magnética (painel c¢) durante
a simulacao do evento assimétrico.

Fonte: Produgao do autor.

No caso assimétrico, a perturbacao inicial demora mais a se dissipar, e portanto a
reconexao demora mais a ocorrer. Podemos observar na energia cinética (painel b)
e magnética (painel c), onde a troca entre as energias ocorre em um passo temporal
maior do que no caso simétrico. Além disso, neste caso as particulas cedem mais
energia para os campos do que no evento simétrico, ndo ocorrendo o ganho inicial

de energia das particulas, observado no caso simétrico.
4.4.3 Evento com ntimero de Mach abaixo da média

No Ewvento 2, o nimero de Mach era abaixo da média, o que representa uma assime-
tria baixa, como esperado pelo modelo e confirmado pela observacao. Esta assimetria
prevista era de B,,/Bs; = —0,73. Como anteriormente, manteremos o valor de By,
sendo uma boa aproximagao, uma vez que os valores de By para o Evento 1 e Fvento
2 sdo respectivamente 43,25nT e 36,10nT, o que significa uma diferenca de ~ 15%.

Portanto é adequado manter o mesmo valor normalizado, esta escolha foi feita de
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forma a simplificar a analise comparativa entre os dois eventos.

Assim, os campos utilizados serao B,, = 0,0422 e B, = —0,0578. Neste evento,
como dito anteriormente, a assimetria ¢ invertida, ou seja, o campo magnético da
bainha é mais intenso do que o campo da magnetosfera, em moédulo. Como na
simulagao anterior, foi necessario adicionar uma assimetria na densidade, entretanto
neste caso a regiao de maior densidade foi a regiao da magnetosfera, uma vez que é
a regiao de menor intensidade de campo magnético. A densidade foi definida como
ns/Nm = 0,8, porém como o iPIC3D normaliza a densidade pelo valor na regiao da

bainha, a densidade observada é n,,/ns, = 1,25, como pode ser visto na Figura 4.17.

Figura 4.17 - Configuragao inicial de densidade e campo magnético da simulagao do Fvento
2.
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Perfis iniciais de entrada da simulacdo do Evento 2. Painel esquerdo: perfil de densidade
inicial somando as duas populagoes de elétrons, normalizado pela densidade do lado da
bainha magnética (y < 0). Painel direito: perfil de campo magnético B,.

Fonte: Produgao do autor.

Como este caso € mais simétrico que o anterior, observamos no campo B, o padrao
mais préximo do quadrupolar observado no evento simétrico. Porém, a regidao de
maior intensidade é do lado da bainha, ao contrario do obtido para o Evento 1. Isto

ocorre pela assimetria ser invertida neste evento.
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Figura 4.18 - Campo magnético B, para a simulacdo do Fvento 2 em t = 225w;i1.
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Perfil de campo magnético B, ao final da simulacdo do Fvento 2, este padrao observado
mostra uma assimetria leve, em comparacao com o Fvento 1.

Fonte: Producao do autor.

Como medida deste padrao quadrupolar, obtemos um valor de R, = 1,48, muito mais
proximo de 1 do que no Evento 1. Vemos na Figura 4.19 que os valores méaximos e
minimos estao mais préximos em modulo, comprovando que o campo magnético B,
obtido por esta simulacao é mais simétrico, porém nao tao simétrico a ponto de se

comparar com a simulac¢ao simétrica.
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Figura 4.19 - Média de B, para a simulagao do Fvento 2.
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Média de B, para as regioes x < 0 e x > 0, mostrando a simetria entre os maximos e
minimos entre o lado da bainha magnética e da magnetosfera.

Fonte: Produgao do autor.

Como nos dois casos anteriores observamos que a energia total, mostrada no painel
a da Figura 4.20 da simulagao se mantem estavel. Isto mostra que mesmo com
a inclusao de perfis diferentes a simulacao pode ser executada sem instabilidades

numéricas significativas.
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Figura 4.20 - Energia total, cinética e magnética durante a simulagdo do Evento 2.
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a simulacao do Evento 2.

Fonte: Produgao do autor.

O perfil da troca entre as energias cinética (painel b) e magnética (painel ¢) na
Figura 4.20 é muito mais préximo do evento simétrico, o que é esperado uma vez
que o perfil inicial do campo magnético usado para esta simulacao possuia uma

assimetria pequena, quando em comparagao com o Evento 1.
4.4.4 Resultados obtidos pelas simulagoes

Em todos os casos simulados conseguimos construir o conjunto de parametros de
entrada utilizando a assimetria obtida pelo modelo de previsao do campo magnético
da magnetopausa. Porém, devido as particularidades do codigo iPIC3D, foi neces-
saria a caracterizacao da densidade de forma artificial com o objetivo de estabilizar
a configuragdo e manter a reconexao. Situagdes como estas sao possiveis na mag-
netosfera pois fatores externos, como o vento solar constantemente agindo sobre a

regidao, conseguem manter configuracoes que isoladamente nao sao estaveis.
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Em outros codigos este tipo de alteragao na densidade pode nao ser necessario, como
codigos que permitem alteracao na assimetria da temperatura entre as duas regioes,
ou ainda a entrada constante de particulas, de forma a imitar o vento solar. Este
ultimo pode ser utilizado no iPIC3D, porém é necessaria uma alteragdo maior no

codigo-fonte.

Estes modelos de previsao do campo e da densidade permitem entao estudar, por
meio de simulac¢oes, como a magnetopausa se comporta para diferentes regimes do
vento solar, mesmo que para algum evento de interesse nao tenhamos dados in situ

do cruzamento da magnetopausa.
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5 CONCLUSOES

A partir da lista de eventos de cruzamento da magnetopausa criada por Staples et
al. (2020), que compreende o intervalo de 7 anos, entre 2007 e 2014, foi possivel a
construcao de modelos de previsao do perfil de campo magnético e de densidade
na magnetopausa. Esta abordagem foi baseada em Borovsky (2008), que desenvol-
veu fungoes de controle para estes parametros, utilizando dados do vento solar e

modelagem da magnetopausa com um coédigo MHD.

Como o campo magnético na regiao imediatamente apés a magnetopausa na direcao
da magnetosfera depende fortemente do campo magnético terrestre, é necessario
conhecer a posicao onde se localiza a magnetopausa. Para que a previsao dependa
apenas dos dados do vento solar, obtidos pelo OMNI, desenvolvemos nosso proprio
modelo de previsao para a posi¢ao da magnetopausa. Ao comparar com o tradicional
modelo de Shue et al. (1998) vemos que eles concordam por todo o periodo. Ainda
quando aplicado a intervalos fora do periodo usado para o treinamento do nosso
modelo, observamos uma grande concordancia entre o resultado obtido pelo modelo
de rede neural e o modelo de Shue. As maiores diferencas entre os dois resultados
ocorrem em casos quando a pressao cinética do vento solar se reduz, pois o modelo
de Shue et al. (1998) apresenta valores excessivamente grandes para a posigdo da

magnetopausa, enquanto o modelo de rede neural se mantem estavel.

Os modelos para previsao do perfil de campo magnético apresentaram um resul-
tado satisfatorio, com valores previstos muito similares aos observados. Com estes
modelos, foi possivel o estudo com vento solar sintético, onde variamos apenas um
parametro por vez. Com isso, observamos que a assimetria do campo magnético
na magnetopausa aumenta conforme aumentamos a velocidade do vento solar, isto
é, o campo magnético no lado da magnetosfera se torna mais intenso, em modulo,
do que o na regiao da bainha. Isto ocorre devido a compressao da magnetosfera,
que atinge regides mais internas e com campo magnético terrestre mais intenso. Por
outro lado, ao aumentar a intensidade da componente z do campo magnético do
vento solar, mantendo a direcdo sul, observamos uma reducao na assimetria. Ao
aumentar a intensidade do campo, observamos também um movimento interno da
magnetopausa, o que causa um aumento da assimetria, porém, este efeito é anulado
pelo aumento do campo magnético na bainha, que aumenta a simetria do campo
na magnetopausa. Como o nimero de Mach e o nimero de Mach magnetossonico
sao proporcionais a velocidade, e inversamente proporcionais ao campo magnético,

eles combinam os dois efeitos observados na assimetria, de tal forma que quando
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o numero de Mach aumenta, a assimetria do campo aumenta junto, e conforme
ele diminui, diminui também a assimetria. Porém um mesmo ntimero de Mach pode
representar valores diferentes da assimetria, pois o efeito da variagao do campo mag-
nético e da velocidade tém impactos diferentes na assimetria. Existem ainda casos
em que o numero de Mach é muito baixo, menor que 3, em que o perfil apresenta
uma assimetria oposta, ou seja, o campo magnético na bainha é mais intenso que o

campo na magnetosfera, em modulo.

Utilizando estes modelos, comparamos os resultados com um evento de cruzamento
assimétrico com nimero de Mach magnetossdnico normal (~ 6), descrito por Lopez
e Gonzalez (2017), e um evento simétrico, com numero de Mach magnetossonico
baixo (=~ 2). Nos dois casos o resultado se mostrou muito préximo do observado
para o evento. O evento mais simétrico na verdade apresentava uma assimetria para

o lado da bainha magnética.

Para a densidade no lado da bainha também foi possivel desenvolver um modelo
de previsao, e essa densidade mostrou uma relacao quase linear com a densidade do
vento solar. Porém a densidade dentro da magnetosfera resultou em um modelo com
um erro grande. Isto ocorreu por uma falta de varidveis que definam a densidade
nesta regiao, ou seja, a densidade na magnetosfera nao pode ser definida apenas

usando os parametros do vento solar.

Estes modelos de previsao dos perfis da magnetopausa nos permitem estudar eventos
reais, respeitando as limitacoes consideradas durante o desenvolvimento, utilizando
simulacoes por particulas, mesmo quando nao conseguimos obter os dados na mag-
netopausa. Uma dessas limitacoes do desenvolvimento foi a utilizagdo do perfil de
Harris para representar o campo magnético, uma vez que podem ocorrer casos em

que a magnetopausa nao é bem descrita por este perfil.

Como exemplo, o cédigo de simulagao iPIC3D (MARKIDIS et al., 2010), adaptado
anteriormente para inclusdo de perfis assimétricos (SCHMITZ, 2020), foi entdo modi-
ficado para incluir o perfil assimétrico dependente apenas dos parametros dos dois
lados da regidao da corrente. Os resultados obtidos pelos modelos foram entao intro-
duzidos como parametros de entrada para a simulagao. Foram executadas simulagoes
dos dois eventos descritos acima, um simétrico e outro assimétrico. Os resultados ob-
tidos por estas simula¢ées mostraram uma boa estabilidade e resultados condizentes
com a literatura, como a estrutura quadrupolar do campo B, se transformando em
uma estrutura mais bipolar para assimetrias maiores (MOZER et al., 2002; GOLDMAN
et al., 2015; MOZER; PRITCHETT, 2010). Entretanto, foi necessario utilizar perfis de
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densidade construidos de forma a manter o equilibrio de pressao. Para utilizar perfis
mais reais de densidade ¢é preciso utilizar outras formas de balancear o equilibrio en-

tre as duas regioes, como por exemplo, adicionando uma assimetria na temperatura.

Uma limitacdo dos modelos desenvolvidos é eles terem sido construidos a partir
de dados de um periodo de vento solar calmo. Portanto, eles nao sao adequados
para eventos extremos. Para corrigir isso, uma possibilidade é utilizar novas listas
de eventos de cruzamento, que incluam eventos extremos, assim, é possivel treinar
novamente as redes neurais utilizando um conjunto mais variado de casos. Com
mais eventos também pode ser possivel a unificagdo dos modelos em uma tnica rede
neural que preveja todos os valores juntos. Isto nao foi possivel por termos poucos
eventos, e neste caso cada parametro que modelamos precisou de uma arquitetura

diferente da rede neural.
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