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Este artigo tem como objetivo apresentar aos leitores os fendmenos conhecidos como decréscimos magnéticos
(MDs, do inglés magnetic decreases) ou buracos magnéticos (MHs, do inglés magnetic holes). Tais estruturas
sao regides do espago interplanetario e da prépria magnetosfera terrestre onde a magnitude do campo magnético
local é diminuida, as vezes drasticamente. Os MDs s@o transportados pelo vento solar e ja foram detectados
tanto em altas quanto em baixas latitudes heliosféricas. Suas caracteristicas sdo relativamente bem conhecidas.
No entanto, ainda ndo existe um consenso sobre uma tnica teoria para sua formagao. A interagdo ndo-ressonante
de particulas carregadas com MDs leva & difusdo das particulas perpendicularmente ao campo magnético, em
consequéncia do deslocamento dos seus centros de guia.

Palavras-chave: decréscimos magnéticos, meio interplanetario, fisica espacial, vento solar.

The aim of this paper is to show to the readers the phenomena known as magnetic decreases (MDs) or mag-
netic holes (MHs). Such structures are regions in interplanetary space, and even into the Earth’s magnetosphere,
where the ambient magnetic field magnitude is depleted, sometimes drastically. MDs are convected by the solar
wind and have been detected in both high and low heliospheric latitudes. MD features are relativelly well known.
However, there is not an agreement about a unique theory for their formation. Charged particles/MD nonreso-

nant interactions lead to perpendicular particle diffusion, as a consequence of guiding center displacements.
Keywords: magnetic decreases, interplanetary medium, space physics, solar wind.

1. Introducgao

O interesse e fascinio do homem pelo espaco é algo que
se estende por milénios. O primeiro fendomeno espa-
cial documentado se refere as auroras, emissoes ele-
tromagnéticas em um grande intervalo de frequéncias
e que podem ser bastante intensas, decorrentes da li-
beragao de energia das particulas do vento solar na alta
atmosfera das regioes polares terrestres. Referéncias a
auroras podem ser encontradas em literaturas remo-
tas, tanto do ocidente quanto do oriente, datadas de
mais de 2000 anos A.C. Esses registros mostram que o
fendmeno ja despertava interesse, supersticao, temor e
curiosidade mesmo antes do desenvolvimento da ciéncia
como a conhecemos hoje [I,0].

No entanto, o surgimento de estudos sistematicos
empregando o método cientifico aos fenémenos espaci-
ais e terrestres ainda tardaria muito a acontecer. A
alavanca para essa evolucao foi a descricao do campo
geomagnético em 1600 por William Gilbert [@]. A
existéncia desse campo ja havia sido percebida através
da orientacao de bussolas primitivas varios séculos an-
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tes [B,@]. Porém, somente com o trabalho de Gilbert foi
possivel uma explicacdo concisa do fenémeno. A par-
tir de entao, estudos cientificos mais detalhados, e néo
apenas observacionais, abriram as portas para o desen-
volvimento desse ramo da ciéncia até seu status atual.
Foi a partir dai também que teve inicio a separagao,
embora ainda em termos, das emergentes ciéncias espa-
ciais e da astrologia, pseudo-ciéncia bastante cultuada
e creditada naquela época [H].

Atualmente, as pesquisas em fisica espacial se pre-
ocupam principalmente com as interagoes que ocor-
rem entre particulas energéticas carregadas e campos
elétricos e magnéticos, que preenchem todo o espago
interplanetario e as magnetosferas planetarias. No sis-
tema solar, a energia dessas particulas provém princi-
palmente do Sol ou da interagao do vento solar com as
magnetosferas. Porém, essas interagoes nao sao trivi-
ais, uma vez que os campos elétricos e magnéticos que
determinam o movimento das particulas sdo afetados
pela prépria presenga e movimento das mesmas [0,B,8].

Uma vez que as interagoes entre particulas carre-
gadas e campos sao entendidas, através do conheci-
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mento das caracteristicas das particulas, por exemplo,
pode-se deduzir as caracteristicas dos campos elétrico
e magnético de uma certa regido, e vice-versa [M@].
Além disso, como colisbes mecanicas entre particulas
no plasma interplanetario sao praticamente inexistentes
devido a sua baixa densidade, o estudo do movimento
dessas particulas pode ser importante no entendimento
do transporte de energia entre regides distintas [, G].

O presente trabalho tem como objetivo apresen-
tar os fendmenos conhecidos predominantemente como
decréscimos magnéticos ou buracos magnéticos [B-IM],
além de discutir suas caracteristicas, possiveis proces-
sos de geragao e implicagoes para a difusao de particulas
carregadas. Os MDs sao fendmenos que somente podem
ser estudados com o auxilio de satélites e espagonaves,
pois ocorrem, a principio, em todo o espago interpla-
netério.

2. Decréscimos magnéticos

Os decréscimos ou buracos magnéticos constituem
regides do espaco onde a intensidade do campo
magnético interplanetario (IMF, do inglés Interplane-
tary Magnetic Field) sofre quedas consideraveis, facili-
tando assim a penetracao e acimulo de particulas car-
regadas em seus interiores. Além disso, com uma menor
resisténcia magnética, os centros de guia das particulas
energéticas sofrem deslocamentos ao interceptarem es-
sas regioes de decréscimos, gerando difusao como efeito
liquido da interagao, que se faz perpendicularmente as
linhas de campo.

Pelo fato desses decréscimos ja terem sido obser-
vados por vérios grupos de pesquisadores em diferen-
tes épocas e localizacoes, tanto na heliosfera quanto
dentro da prépria magnetosfera terrestre, ja receberam
varias denominagoes diferentes, tais como decréscimos
e buracos magnéticos, buracos, bolhas magnéticas,
depressoes magnéticas, cavidades magnéticas, dimi-
nuigdes magnéticas, etc [B,M-CF]. Os decréscimos ja
foram identificados tanto em altas [B, M, IH] quanto
em baixas latitudes heliosféricas [B,0F] e a grandes e pe-
quenas distancias do Sol [[,I¥]. Ao que tudo indica,
parecem permear toda a heliosfera.

Os MDs e MHs sao fenémenos que foram descober-
tos no vento solar ha aproximadamente trés décadas,
mais precisamente no ano de 1977 [[M]. No inte-
rior das estruturas o campo magnético pode sofrer
redugoes bruscas de até 90% de sua magnitude total ou
mais. Foram descobertos apds o advento dos satélites e
espagonaves e s6 podem ser detectados por medidas de
campo magnético in situ ou por medidas indiretas so-
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bre o comportamento de particulas carregadas. Dessa
forma, nao podem ser detectados por observagoes feitas
em solo.

Devido a sua relativamente recente descoberta no
espaco, a origem do fendémeno ainda nao é comple-
tamente compreendida, apesar do incessante esforgo
que tem sido empregado pelos pesquisadores da &rea
para tal desde a sua primeira observagdo. A difusio
nao-ressonante de particulas carregadas transversal-
mente ao campo devido aos baixos valores de campo
magnético é a principal consequéncia da existéncia dos
MDs no espago interplanetério.

3. Descoberta e teorias

A expressao buraco magnético foi usada pela primeira
vez por Turner e cols. [[] para caracterizar diminuigoes
localizadas na intensidade total do IMF, detectadas em
1971 pelo satélite IMP-12, no plano da ecliptica e a
1 UA® de distancia da Terra. Os buracos magnéticos
foram inicialmente definidos como quedas nos valo-
res absolutos do IMF para valores inferiores a 1 nT
(nano Tesla), detectados a partir de dados de campo
magnético de alta resolugao.

Naquele cléssico trabalho foram encontrados 28 bu-
racos magnéticos em 18 dias analisados (entre 18 de
margo e 6 de abril de 1971), com uma taxa de ocorréncia
média dos MHs de aproximadamente 1,55 ao dia. To-
dos foram reconhecidos como eventos distintos, ao invés
de depressoes aleatérias em regioes perturbadas e com
baixos valores de campo. As “duragoes temporais ob-
servacionais”® dos buracos magnéticos encontrados se
distribuiam entre 2 e 130 segundos, com valor médio de
50 s. Considerando-se que as estruturas encontradas
por Turner e cols. [M] eram transportadas pelo vento
solar a velocidades da ordem de 400 km/s, suas espessu-
ras médias ao longo da direcao radial eram da ordem de
2x 10* km. Essa conversdo pode ser feita simplesmente
multiplicando-se a “duragao temporal observacional”
do evento pela velocidade média em que os decréscimos
sao transportados pelo vento solar na regiao de inte-
resse. Como a velocidade do vento solar é muito maior
que a velocidade da espagonave que faz as medigoes, a
velocidade da espaconave pode ser desconsiderada para
esse calculo, sem maiores prejuizos aos resultados.

Vérios decréscimos detectados no trabalho de Tur-
ner e cols. [MM] eram acompanhados também de uma
rotacao na direcdo do campo magnético. A Fig. 0O
mostra dois eventos de MHs detectados. O painel (A)
contém um evento de MH onde ha rotagao na diregao do
campo magnético. A componente B, apresentava va-

20 satélite IMP-1 foi lancado em 13 de margo de 1971, em uma érbita eliptica e possuindo um apogeu de mais de 200000 km. Seu
eixo de rotacado era perpendicular ao plano da ecliptica, com um periodo de spin de 10,5 segundos. O satélite era impulsionado por
células solares e baterias quimicas. A espagonave voltou & atmosfera terrestre no dia 2 de outubro de 1974.

31 UA (Unidade Astronémica) é a distancia média entre a Terra e o Sol, sendo dada por 149,59787069 milhdes de quilometros [8].

4As “duracdes temporais observacionais” dos eventos podem ser entendidas como o tempo em que os decréscimos sdo observados

pela espagonave ou satélite, sendo um efeito puramente convectivo.
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lores proximos a 4 nT antes do MH. Durante o evento
seus valores sofrem uma mudanca de sinal, se estabili-
zando em aproximadamente —3 nT. Isso evidencia uma
rotagao na direcao do campo magnético. J4 no painel
(B) é mostrado um caso de MH onde nao hé rotacao do
campo magnético. A magnitude do campo magnético
total e da componente B, sofrem variagoes durante a
deteccao do MH. Porém, apds a passagem do satélite
pela estrutura, seus valores voltam aproximadamente
aos valores medidos antes da detecgao, sem a ocorréncia
de uma rotagao na direcao do campo. Os fenémenos
onde nao se apresentam rotagoes em B ou onde essas
rotacoes sao inferiores a 10° sao atualmente chamados
de decréscimos magnéticos lineares [B,d,E0].
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Figura 1 - Dois exemplos de MHs observados pelo satélite IMP-1
no plano da ecliptica e a 1 UA da Terra, em 1971. O painel (A)
corresponde a um buraco magnético com rotagdo das componen-
tes do campo, enquanto o painel (B) diz respeito a um buraco
magnético linear, sem variagao angular das componentes. Fonte:
adaptada da Ref. [[O].

A partir do descobrimento dos eventos, varias ten-
tativas de caracterizagao e explicagao de suas causas
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tém sido feitas. Apesar disso, varias hipdteses ja nao
sao mais tao creditadas, por serem efetivas em expli-
car apenas alguns fenomenos especificos. Dentre essas
hipéteses pode-se incluir Baumgartel [Ed], que sugeriu
que os fendmenos fossem criados por sélitons MHD se
propagando a grandes angulos em relagao ao campo
magnético ambiente, Vasquez e Hollweg [E2], que ten-
taram explicar os decréscimos como produto resultante
de interagoes onda-onda e Tsubouchi [23], que apresen-
tou uma teoria que propoe a formagao dos MDs através
da interacdo de ondas de Alfvén® com choques interpla-
netarios.

Na década de 1990, Wintehalter e cols. [I3,Id] con-
sideraram como causa do fendémeno as instabilidades
do tipo mirror mode. Sugeriram ainda que os MDs
fossem fenomenos remanescentes de estruturas caracte-
rizadas por esse tipo de instabilidade, que seriam cri-
adas em regioes distintas da heliosfera e transportadas
até o ponto de deteccao pelo vento solar. As insta-
bilidades do tipo mirror mode sao caracterizadas por
diferencas entre as energias das particulas associadas
aos seus movimentos nas dire¢oes paralela e perpen-
dicular ao campo magnético (% > 1, onde T é a
temperatura das particulas associada ao movimento na
diregao perpendicular ao campo magnético e Tj ¢ a
temperatura correspondente ao movimento paralelo ao
campo [@,23]). Em decorréncia desse tipo de instabili-
dade, as particulas presentes em regices instaveis sao
aceleradas perpendicularmente em relacao ao campo
magnético local.

Mais recentemente, Tsurutani e cols. [[d] e Das-
gupta e cols. [E] sugeriram que o amortecimento de
ondas de Alfvén poderia levar a aceleragao de particulas
perpendicularmente ao campo magnético, que através
de efeitos diamagnéticos causariam os decréscimos
magnéticos. Supostamente, esses decréscimos seriam
causados pela forga ponderomotiva associada a ace-
leracao perpendicular e, consequentemente, ao aumento
da componente da energia cinética perpendicular ao
campo magnético (E ). Essa forca estd associada aos
gradientes de campo da onda, que levam a uma va-
riagao da energia cinética das particulas ao longo de
uma 6rbita ciclotronica 8, E3,24].

As duas ultimas teorias citadas sdo as mais aceitas
atualmente pela comunidade cientifica para a geracao
dos decréscimos. No entanto, nenhuma delas é capaz de
explicar de uma forma completamente satisfatoria a to-
talidade dos eventos que ja foram observados. Assim,
ou os eventos podem ser associados a causas diferen-
tes ou, se tém a mesma causa, esse processo ainda nao
foi descoberto ou completamente compreendido. Nesse
ponto, ainda serao necessarias muitas simulagées com-
putacionais e novos dados interplanetarios, para que

50ndas de Alfvén sio ondas transversais que se propagam em magnetoplasmas. A velocidade das ondas é dada por V4 = (B?/u0p)?,
onde B é a magnitude do campo magnético, u, é a permeabilidade magnética do vécuo e p é a densidade de massa do plasma [B4,E3].
Por exemplo, préximo ao Sol as velocidades destas ondas sdo extremamente elevadas (= 1200 km/s em 4 raios solares) se comparadas

com seus valores em 1 UA (= 50-70 km/s).
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uma determinacao inequivoca das causas dos fenémenos
seja atingida.

4. Caracteristicas dos decréscimos

Atualmente, chegou-se a um consenso de que os
decréscimos magnéticos e buracos magnéticos sao pre-
sumivelmente o mesmo fenémeno [B,H]. No entanto,
alguns autores ainda fazem distingao entre ambos, com
a ressalva de que os MDs sao maiores em extensao e
apresentam descontinuidades no campo magnético. Su-
pondo a equivaléncia entre os buracos e decréscimos, a
partir desse ponto do texto os fenémenos serdao chama-
dos inequivocamente apenas de decréscimos magnéticos
ou MDs.

A Fig. B mostra 3 exemplos de decréscimos magnéti-
cos observados pela espagonave Ulysses préximo ao pélo
sul da heliosfera [B0]. Os valores de campo estao repre-
sentados no sistema de coordenadas RTN.P As linhas
verticais tracejadas representam o comego e o fim dos
MDs nos conjuntos de dados. No painel (A) estao mos-
trados os dados de campo magnético de um MD onde
a magnitude do campo cai de = 1,5 nT para ~ 0,2 nT
entre ~ 0942:40 e 0944:10 UT. Como acontece com
frequéncia, o decréscimo no campo é delimitado por
duas claras descontinuidades em seus valores. As des-
continuidades sao caracterizadas por mudancas bruscas
no valor e na orientagdo do campo magnético [B,Id].
Nesse caso, as orientacoes das componentes do campo
antes e depois do MD sao praticamente as mesmas.

A Fig. B (B) mostra um outro tipo de MD. A
direcao do campo muda de forma suave ao longo da
duragao do evento, sendo consideravelmente diferente
depois. A magnitude de B também muda, sendo da
ordem de 1,4 nT antes e caindo a ~ 1 nT depois do
evento. Por fim, o MD mostrado na Fig. B (C) apre-
senta também claras descontinuidades em suas bordas.
Os valores da magnitude do campo magnético sao pra-
ticamente iguais antes e depois da estrutura, porém os
valores e diregoes de suas componentes variam conside-
ravelmente.

Os eventos que ja foram observados até o momento
possuem dimensdes de ~ 800 km [] a ~ 4 x 105 km
[[@. No que diz respeito ao tempo de duracao dos
fenémenos, podem ser relativamente curtos, perdu-
rando por apenas alguns segundos, até dezenas de mi-
nutos ou mesmo horas [2Z32].

Como ja foi dito anteriormente, observa-se que as
temperaturas perpendiculares ao campo dentro dos
MDs s@o maiores que fora (= 20%, evidenciando a ace-
leragdo perpendicular no interior das estruturas), en-
quanto as temperaturas paralelas sao essencialmente as
mesmas dentro e fora. A Fig. B mostra as razoes entre
T, e T, dentro e fora dos MDs. O painel (B) mostra

6R aponta radialmente para fora do Sol em diregdo a espagonave, T é definido por

completa o sistema destrégiro [&I].
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as razoes para T). O centro da distribui¢ao é préximo
de 1, resultado este que, dentro de uma variabilidade
estatistica, mostra de forma clara a equivaléncia entre
T, dentro e fora das estruturas. J4 no caso de 7', , mos-
trado no painel (A), é evidente que existe um desvio na
distribuicao para valores maiores que a unidade, mos-
trando assim que valores maiores sao atingidos para as
temperaturas perpendiculares dentro dos MDs, se com-
parados aos valores observados fora das estruturas. O
fato de as temperaturas perpendiculares serem maio-
res dentro dos MDs implica que ocorre energizacao de
plasma perpendicularmente ao campo magnético. Tsu-
rutani e cols. [E8] sugerem que essa energizagao esteja
associada ao amortecimento de ondas de Alfvén. Esses
resultados foram obtidos através de andlises de dados
coletados pela espagonave Ulysses no pdlo sul da helios-
fera e a = 2 UA, entre os dias 27 de julho e 4 de agosto
de 1995 23
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Figura 2 - Trés exemplos de MDs observados pela espagonave
Ulysses préoximo ao pdélo sul da heliosfera em setembro de 1994.
Fonte: adaptada da Ref. [BO].
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Figura 3 - Distribuicao dos eventos em func¢ao da razao entre as
temperaturas dentro e fora dos MDs, nas diregoes perpendicluar
(A) e paralela (B). Fonte: Adaptado da Ref. [E3].

Ainda no mesmo trabalho, os pesquisadores obti-
veram um outro resultado muito importante sobre a
aceleracao de particulas perpendicularmente ao campo
dentro dos decréscimos. Ao estudarem a distribuicao de
velocidades perpendiculares de prétons para um evento
de decréscimo magnético ocorrido no dia primeiro de
agosto de 1995, os autores constataram que pratica-
mente toda a distribuigao de particulas é acelerada no
interior dos MDs, e nao apenas um pequeno intervalo do
espaco de velocidades, como ocorre com as interagoes
ressonantes [Z9]. No caso de interages ressonantes,
a ressonancia entre a onda e as particulas somente
acontece se as condigoes necessarias forem satisfeitas.
Além disso, esse tipo de interagdo somente aceleraria
particulas compreendidas em uma certa faixa especifica
de energias [0,B3], um resultado completamente dife-
rente do que foi mostrado naquele trabalho.

MDs sao estruturas de equilibrio de pressao. A pres-
sao total em seus interiores, constituida pela pressao
térmica (> n;kT;) mais a pressdo magnética (B2 /2u0)
é aproximadamente constante [B,[3]. Como o campo
magnético é mais fraco, as particulas penetram com
mais facilidade nos MDs. Além disso, sao sutis as
aceleracoes sofridas no interior das estruturas, sendo
insuficientes para acarretarem perdas considerdveis de
particulas. Por esses motivos, os decréscimos sao re-
gides caracterizadas por altos valores do pardmetro 3%,
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sendo a diminuicao da pressao magnética compensada
pelo aumento da pressao cinética. Na expressao acima
para a pressao térmica, n; e T; representam a densidade
e a temperatura da i-ésima espécie (elétrons, prétons ou
fons pesados), e k é a constante de Boltzmann.

Uma importante consideragao a ser feita sobre as
caracteristicas dos MDs diz respeito a sua distribuicao
latitudinal na heliosfera. Ao analisarem dados entre
os anos de 1994 e 1995, também obtidos pela missao
espacial Ulysses, Winterhalter e cols. [B2] constataram
que nao existe uma variagao significativa na taxa de
ocorréncia de MDs ao se variar a distancia radial de
observacao. A taxa de ocorréncia sofre alteracoes que
devem ser levadas em consideragao apenas a partir de
distancias superiores a 5 UA do Sol. Porém, aqueles au-
tores chegaram a uma conclusao importante quando es-
tudaram a relagao da taxa de ocorréncia com a latitude
heliocéntrica. Os dados mostraram que os MDs sao
muito mais frequentes em baixas latitudes (|®| < 30°),
em locais mais proximos ao plano da ecliptica. A Fig. @
mostra uma nitida anticorrelagao entre a velocidade do
vento solar e a taxa de ocorréncia de MDs. Nas regioes
equatoriais, onde a velocidade do vento solar é mais
baixa, a taxa de ocorréncia atinge valores entre 4 e 5
MDs por raio solar. Em maiores latitudes heliosféricas
(|®| > 30°), onde a velocidade do vento solar é da or-
dem de 800 km/s, a taxa de ocorréncia é muito menor,
da ordem de 0,5 MD por raio solar. Os autores consta-
taram também que a maior parte dos MDs detectados
em baixas latitudes ocorrem em regioes de interacao
corrotante (CIR, do inglés Corrotating Interaction Re-
gion)s.
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Figura 4 - Dependéncia latitudinal dos MDs. O niimero de MDs
por raio solar (curva inferior (Np) e escala da esquerda) e a velo-
cidade do vento solar (curva superior (Vi g) e escala da direita)
plotados em fungao da latitude heliosférica. Fonte: Adaptado da
Ref. [E2].

70 parametro §, também conhecido como 8 de plasma, é uma medida relativa entre as pressoes térmica e magnética, sendo definido

como a razao entre ambas, dado pela expressao 3 = B;ﬁ
o

onde p. é a pressdo térmica [, 23]

8No vento solar existem feixes de particulas rapidas e feixes mais lentos, chamados vento solar rédpido e vento solar lento, respecti-
vamente [B3]. Devido & rotagdo do Sol, os ventos lentos e répidos sdo ejetados continuamente em diferentes diregdes, podendo interagir
apos se afastarem das regioes geradoras, levando a formagao das CIRs. De uma forma ainda mais simples e direta, uma CIR é formada
quando um feixe de vento solar rdpido alcanca e interage com um feixe mais lento [BE2].
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Por fim, vale salientar que a taxa de ocorréncia de
MDs se mantém aproximadamente constante para la-
titudes maiores que 30°. Em latitudes ainda maiores,
=~ 60°, sabe-se que os processos dinamicos de grande
escala, tais como as regides de interacao corrotante e as
ejegOes coronais de massa, sao inexistentes [B3]. Assim,
os MDs detectados nessas regioes nao podem ser asso-
ciados a tais processos. Dessa forma, uma melhor com-
preensao das origens dos MDs ainda se faz necesséria.

5. Interagoes nao-ressonantes de parti-
culas carregadas com MDs

A interagdo de particulas carregadas com MDs (in-
teracdo nao-ressonante) leva majoritariamente a deslo-
camentos nos centros de guia das particulas (difusao
perpendicularmente ao campo magnético) e espalha-
mento do tipo pitch angle (aceleracdo ao longo do
campo magnético ambiente) como um efeito de segunda
ordem. Esse tipo de interagao é diferente daquela ocor-
rida entre ondas e particulas (interagoes ressonantes).
Nas interacoes ressonantes, se as condicbes para res-
sonancia nao forem completamente satisfeitas, o resul-
tado da interagao é praticamente desprezivel. Além
disso, nessas interagoes o efeito principal é o espalha-
mento de pitch angle, enquanto a difusao perpendicular
¢ um resultado secundério [@,58,53].

A Fig. Bilustra a geometria basica da interacao en-
tre uma particula carregada e um MD. Inicialmente,
a particula descreve uma trajetéria circular (movi-
mento ciclotrénico) de raio r em uma regiao de campo
magnético uniforme By, que aponta para dentro do
plano da folha. Simplificadamente, o MD tem uma drea
de secao reta circular de raio a. O campo magnético no
interior do MD (Bj;p) possui uma intensidade redu-
zida, porém aponta na mesma direcao do campo am-
biente, caracterizando assim um MD linear. Por fim,
d representa o parametro de impacto da interacao, ou
seja, a distancia entre o centro da trajetéria da particula
e o centro do MD.

A forma como a interagao deslocara o centro de guia
da particula perpendicularmente ao campo é esquema-

J
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tizada na Fig. B. O centro de giro da particula se
encontra no ponto O antes de acontecer a interacao
com o MD, que ocorre no ponto P;. Como nesse ponto
existe uma mudanca brusca na magnitude do campo
magnético, de By para Bj;p, 0 primeiro invariante
adiabatico® da particula é quebrado e seu centro de
giro passa a ser o ponto O'. O novo raio de giro passa a
ser “r' =r(By/Bup)”. Depois de percorrer uma certa
distancia dentro do decréscimo, a particula o deixa no
ponto P», com seu centro de guia coincidindo agora com
o ponto 0". Como resultado da interagao, o centro do
movimento circular da particula foi deslocado do ponto
O para o ponto O”, distancia representada por A.

Raio de Giro da Particula

Decréscimo
Magnético (MD)

Figura 5 - Geometria da interacido entre uma particula carregada
e um MD, com pardmetro de impacto d. Neste caso r > a. Fonte:
Adaptado da Ref. [I3.

Figura 6 - Representacao esquemadtica mostrando o deslocamento
perpendicular ao campo sofrido pelo centro de guia de uma
particula carregada devido & sua interacdo com um decréscimo
magnético. Fonte: Adaptado da Ref. [H].

E possivel obter uma expressao analitica para A\, em fungao dos pardmetros geométricos mostrados nas Figs. B

e B B3

<a2 +d®+72(1—2m) + (m — 1)(—a® + d* + 7"2))

E,

90 primeiro invariante adiabético afirma que %( =

4<d2 +r2(m —1)2 + (m —1)(—a® + d&* + 7"2))

L

. E . o .
) = 0, ou seja |m| = =5~ = const., onde m é o momento magnético e E; é

a energia cinética associada ao movimento da particula perpendicularmente ao campo. Assim, & medida que a particula se move em
regides de campo magnético varidvel seu raio ciclotronico muda, mas seu momento magnético nao ¢é alterado. Essa invariancia é vélida
apenas quando a variacdo espacial de B em uma érbita ciclotronica da particula é pequena se comparada & magnitude do campo [23].
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Assim, a Eq. (O) representa os deslocamentos per-
pendiculares ao campo sofridos pelos centros de guia
de particulas carregadas ao interceptarem MDs. Sua
importancia e abrangéncia recai no fato de que é de-
pendente apenas de fatores geométricos (raio de giro da
particula, raio do MD e parametro de impacto) e das
relagoes entre os campos dentro e fora dos decréscimos
magnéticos, dada pela razdo m (= Bo/Bup).-

A Fig. @ mostra resultados de simulacao obtidos
para a distancia de difusdo (\) em altas latitudes heli-
osféricas devido a interagao de prétons com MDs [B3].
As simulagbes foram repetidas 10 vezes, com o intuito
de diminuir oscilagoes estatisticas. Os circulos corres-
pondem aos 10 valores de A obtidos para os centros de
guia das particulas para cada energia, enquanto os qua-
drados representam os valores médios. No painel (A)
sao apresentados resultados provenientes de interagoes
das particulas com 100 MDs, enquanto o painel (B) cor-
responde a 200 interagoes. Foram estudados prétons
com energias entre 100 kev e 2 MeV, com pitch angle™
de 45°.
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Figura 7 - Resultados de simulacao para os valores de A em funcao
das energias perpendiculares dos prétons. O painel (A) corres-
ponde a interagdes com 100 MDs, enquanto o painel (B) mostra
os resultados relativos a 200 MDs. Fonte: Adaptado da Ref. [E3].

Os resultados mostraram que a difusao causada pe-
las interagoes é consideravel. Para o caso de 100 in-
teragoes a distancia de difusao varia aproximadamente
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entre 4,37 x 108 e 6,84 x 10% m, enquanto para 200
MDs esses valores variam entre 6,30 x 10% e 9,40 x
108 m. O caso de A maximo corresponde a = 0,63 UA,
o que é equivalente a a2 147 raios terrestres (1 Rr =~
6370 km).

Uma vez compreendida a difusdo nao-ressonante re-
sultante de tais interagoes, maiores detalhes podem ser
entendidos sobre os MDs. Além disso, a compreensao
das interagoes pode levar a um maior entendimento das
caracteristicas de plasma e de campos das regides onde
as particulas sofrem difusao. Por fim, ao se entender tal
difusao, o transporte de energia entre diferentes regioes
do espaco pode ser melhor conhecido, justificando assim
o seu estudo.

6. Consideracgoes finais

Neste artigo foram apresentados os MDs e discutidas
suas principais caracteristicas, buscando uma maior di-
vulgacdo dos eventos. Ao longo do texto vérias re-
feréncias foram incluidas, de modo que o leitor interes-
sado no assunto possa buscar mais informacoes a res-
peito do tema.

Resultados recentes mostram que a interagao de
particulas eletricamente carregadas com MDs podem
ser bastante eficientes ao levar & difusdo perpendicular-
mente ao campo magnético [BH]. Dessa forma, é im-
portante entender os detalhes dessas interagoes, uma
vez que os resultados podem ser aplicados a diferentes
regioes e a varios tipos de plasmas interplanetarios, as-
trofisicos e até mesmo magnetosféricos, desde que exis-
tam gradientes nos valores de B.

Muito se sabe sobre os MDs, suas caracteristicas e
implicagoes para a difusao de particulas carregadas. No
entanto, conhecimentos mais aprofundados e uma me-
lhor compreensao sobre a geracao dos fenémenos ainda
é necessaria. Neste sentido, novas simulagoes computa-
cionais e dados interplanetdrios deverao colaborar para
o perfeito entendimento das estruturas.
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