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O número de manchas solares ´e o ı́ndice mais antigo da atividade solar, com observac¸ões de manchas solares
estendendo-se desde 1611. Ele serve como uma medida da atividade magn´etica geral do Sol. Neste trabalho
apresentamos uma descric¸ão das caracter´ısticas f´ısicas das manchas solares, a definic¸ão do número de manchas
solares, uma an´alise espectral do mesmo e uma reconstruc¸ão de 1000 anos.

The sunspot number is the longest solar activity index available with observations since 1611. It is a measure
of the general state of solar magnetic activity. In this work we present a desciption of sunspot physical caracte-
ristics, the definition of the sunspot number, a spectral analysis and a reconstruction for the last 1000 years of
the sunspot number.

I Introduç ão

O Sol é uma estrela ordin´aria da seq¨uência principal e tem
idade estimada de 4,5 bilh˜oes de anos. A distˆancia média
Terra-Sol (1 Unidade Astronˆomica) equivale a 150 milh˜oes
de km. Sua composic¸ão é de aproximadamente 90% de
Hidrogênio (H),∼10% de Hélio (He) e aproximadamente
0,1% de elementos mais pesados: Carbono (C), Nitrogˆenio
(N) e Oxigênio (O). A temperatura superficial do Sol ´e de
5780K, mas no n´ucleo a temperatura chega a milh˜oes de
graus. Esta alta temperatura faz com que os gases sejam
quase totalmente ionizados, formando um plasma.

Embora o Sol, em seu per´ıodo calmo, seja de imenso
interesse astronˆomico, por ser a ´unica estrela cujas ca-
racter´ısticas espaciais s˜ao observ´aveis em detalhe com os
telescópios de que dispomos, a maior parte dos efeitos
geofı́sicos de interesse resulta do Sol ativo, exceto aqueles
devido a irradiância solar.

As caracter´ısticas mais claras da variabilidade solar s˜ao
as mudanc¸as com o tempo no n´umero de manchas solares
vistas na metade vis´ıvel do Sol (Stuiver e Quay, 1980). Os
registros observados do n´umero de manchas solares mos-
tram um ciclo regular m´edio da atividade solar pr´oximo dos
11 anos. N˜ao existe ainda uma explicac¸ão fı́sica completa
para a observac¸ão do ciclo solar (Eddy, 1976). Modernas
teorias atribuem as caracter´ısticas peri´odicas das manchas

solares `a existência de um d´ınamo solar em que a convecc¸ão
e a rotac¸ão diferencial da superf´ıcie interagem para amplifi-
car e manter um assumido campo magn´etico inicial (Leigh-
ton, 1969). Modelos de d´ınamo são bem sucedidos na
reproduc¸ão de certas caracter´ısticas do ciclo de 11 anos, mas
ainda não é poss´ıvel explicar a variac¸ão de amplitude nas
épocas de m´aximo e de outras mudanc¸as caracter´ısticas de
longo per´ıodo (Eddy, 1976).

II Caracter ı́sticas F́ısicas das Man-
chas Solares

Manchas solares s˜ao regiões mais frias (cerca de 2000 K)
e mais escuras (por efeito de contraste) do que a fotos-
fera solar circunvizinha. Elas emitem menos energia do
que a fotosfera em geral porque possuem intensos campos
magnéticos (cerca de 1000 vezes mais intensos que a su-
perfı́cie solar normal, 0,1 T contra 10−4T, onde T= Tesla)
que parcialmente bloqueiam a energia transmitida para cima
pelas células de convecc¸ão na regi˜ao sub-fotosf´erica (Eddy,
1976; Schove, 1983; Kivelson and Russel, 1995). As man-
chas solares s˜ao geradas por campos magn´eticos toroidais
que são trazidos `a superf´ıcie solar, por efeito de empuxo.
No decorrer de cada ciclo solar de 11 anos esses tubos ascen-
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dem e irrompem na superf´ıcie solar, e as aberturas dos tubos
de fluxo ou manchas, aparecem primeiro em m´edias latitu-
des heliogr´aficas médias (30o - 40o) em ambos hemisf´erios.
No máximo do ciclo solar elas est˜ao concentradas na regi˜ao
entre 10o - 20o, próximo ao equador solar. As manchas
solares tˆem sido observadas a olho nu pelo menos desde
1000 anos A. C. na antiga China (Eddy, 1976) e telescopi-
camente na Europa desde 1611 (Eddy, 1976; Schove, 1983).
A Figura 1a apresenta uma fotografia na linha H-alfa (filtro
usado na linha de emiss˜ao intensa, na regi˜ao visı́vel do ver-
melho, em torno de 650 nm, 1nm=10−9m) da superf´ıcie do
Sol, onde as manchas solares aparecem como caracter´ısticas
mais escuras (www.sunspotcycle.com), e na Figura 1b te-
mos uma vis˜ao mais detalhada de um grupo de manchas so-
lares (http://www.solarviews.com).

Figura 1. (a) Imagem da superf´ıcie solar na linha H-alpha, apre-
sentando `as caracter´ısticas mais escuras, as manchas solares, e (b)
visão mais detalhada de um grupo de manchas solares. Fonte:
NASA, Sunsposts and Solar Cycle, http://www.sunspotcycle.com;
http://www.solarviews.com/eng/sun.htm

Figura 2. Imagem da superf´ıcie solar na linha H-alpha, apre-
sentando as caracter´ısticas das manchas solares, a parte in-
terna mais escura (umbra) e a parte circundante, mais clara
(penumbra). Fonte: NASA, Sunsposts and Solar Cycle,
http://www.sunspotcycle.com

Uma mancha solar grande pode cobrir uma ´area de cerca
de 700 vezes a ´area superficial da Terra, tendo 20x106 m
em diâmetro (Hoyt e Schatten, 1997). A estrutura da man-
cha solar ´e apresentada na foto, em detalhe, da Figura 2. A
região central, mais escura, ´e chamada umbra, a uma tempe-

ratura de cerca de 4100 K e com campo magn´etico total de
0,3 T, cercada por uma regi˜ao fronteiriça acinzentada, a pe-
numbra, de filamentos radiais claros e escuros. Penumbras
têm em geral 2,5 vezes o diˆametro das umbras, que variam
entre 300-2500 km em m´edia, mas apenas 50% das manchas
solares desenvolvem uma penumbra. O campo magn´eticoé
quase vertical na umbra, e mais horizontal nas penumbras.

A polaridade magn´etica de uma mancha pode ser norte
ou sul. Manchas complexas podem apresentar uma mis-
tura de ambas polaridades, o que pode ser compreendido
como o resultado da fus˜ao de manchas solares menores n˜ao-
complexas. Entretanto, as manchas tendem geralmente, a
ocorrer em pares de polaridade oposta, como apresentado na
Figura 3. Um grupo de manchas ´e orientado primariamente
na direç̃ao leste – oeste com relac¸ão a um observador fixo na
Terra (ao meio-dia, a borda oeste do Sol estar´a mais pr´oxima
do horizonte oeste da Terra). A mancha mais a oeste de um
grupoé conhecida como mancha l´ıder ou precedente, e as
manchas mais a leste como as seguidoras. A mancha l´ıderé
em geral a 1a mancha a se formar e a ´ultima a desaparecer.
Tambémé tipicamente a 1a mancha a formar uma penumbra
e aúltima a perdˆe-la, além de ser a maior mancha na vida de
um grupo. Os grupos de manchas em um dado hemisf´erio
solar tendem a ter l´ıderes da mesma polaridade magn´etica;
lı́deres no hemisf´erio norte geralmente tˆem a mesma pola-
ridade que manchas seguidoras no hemisf´erio sul. Tamb´em
em geral a mancha l´ıder tem a mesma polaridade do campo
magnético de “background” do hemisf´erio residente. Como
a cada 11 anos a polaridade magn´etica solar se inverte, man-
chas l´ıderes em um dado hemisf´erio terão polaridade oposta
em cada fase do ciclo solar de Hale (22 anos). No inicio
do ciclo,época de m´ınimo solar, a polaridade em um p´olo é
positiva (linhas de campo magn´etico saindo do Sol) e no ou-
tro é negativa (linhas de campo magn´etico entrando no Sol).
Próximo ao máximo solar parece n˜ao existir polaridade do-
minante em nenhum p´olo, e uma revers˜ao da polaridade
do Sol comec¸a a tornar-se aparente cerca de 2 anos ap´os
o máximo solar (Kivelson e Russel, 1995; Hoyt e Schatten,
1997).

Figura 3. Diagrama indicando que pares de manchas solares ocor-
rem com polaridade oposta em ambos os hemisf´erios. A primeira
mancha que surge em um par depende do hemisf´erio no qual as
manchas se formam.

No mı́nimo solar, as manchas se formam a latitudes de
cerca de 40o em ambos os hemisf´erios solares. Raramente
manchas solares aparecem em latitudes maiores do que 40o

e nunca no equador.̀A medida que o ciclo solar progride, o
número de manchas primeiro aumenta e depois diminui em
uma região larga que gradualmente se move para o equador.
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O inı́cio de um novo ciclo ´e caracterizado pelo reapareci-
mento de manchas em maiores latitudes. Este padr˜ao de
formaç̃ao de manchas a cada ciclo em latitudes maiores e a
migraç̃ao para menores latitudes constitui um padr˜ao deno-
minado lei de Sporer, representado pelo diagrama de borbo-
leta de Maunder, apresentado na Figura 4. O que est´a mu-
dandoé a localizac¸ão das manchas sucessivas, enquanto as
manchas individuais tipicamente duram apenas uma rotac¸ão
solar ou menos e movem-se muito pouco relativamente a fo-
tosfera.

Figura 4. Diagrama de Maunder mostrando a localizac¸ão (la-
titudes e longitudes heliogr´aficas) da formac¸ão das manchas
solares em func¸ão do tempo, em anos, para os ciclos sola-
res mais recentes. Fonte: NASA, Sunsposts and Solar Cycle,
http://www.sunspotcycle.com

A teoria proposta para explicar o movimento c´ıclico em
latitude engloba produc¸ão e relaxac¸ão de tens˜ao magn´etica
por rotaç̃ao diferencial. Por n˜ao ser um corpo s´olido, o
Sol não gira a uma velocidade uniforme, como a Terra,
mas apresenta uma rotac¸ão menor em regi˜oes equatoriais e
maior em regi˜oes polares. A rotac¸ão diferencial do Sol ´e
em média entre 27-28 dias. Esta rotac¸ão diferencial produz
maior tens˜ao sobre o campo magn´etico próximo a 40o de la-
titude. Devidoà esta tens˜ao, as linhas de campo magn´etico
irrompem atrav´es da fotosfera, tornando-se o in´ıcio para o
desenvolvimento das manchas. Quando a tens˜ao magn´etica,
em torno de 40o, está sendo relaxada por erupc¸ões solares
(solar flares), a tens˜ao continua a crescer em menores lati-
tudes solares `a medida que o ciclo solar continua (Kivelson
e Russel, 1995; Hoyt e Schatten, 1997).

A mancha solar ´e escura por ser mais fria do que a fo-
tosfera vizinha. O esfriamento ocorre localmente, porque o
campo magn´etico inibe a convecc¸ão de plasma das camadas
sub-superficiais do Sol, mais quente que a superf´ıcie solar,
e torna a temperatura da regi˜ao menor. Por contraste com
o restante da fotosfera, esta regi˜ao mais fria ser´a vista como
uma região escura. Na fotosfera normal a convecc¸ão mistura
as camadas superficiais com as sub-superficiais mais quen-
tes e contribui para aquecer a superf´ıcie. Um tubo de fluxo
magnético abaixo da superf´ıcie tende a subir pelo processo
de empuxo magn´etico. O balanc¸o de press˜ao lateral total
(magnético e plasm´atico) entre o tubo de fluxo e sua regi˜ao
vizinha livre de campo implica que

p +
B2

2µ0
= p0, (1)

em que p é a press˜ao de plasma,p0 é a press˜ao na
vizinhança, B2/2µ0 pressão magn´etica, eµ0 é a permis-
sividade magn´etica. Esta equac¸ão implica quep < po, ou
seja, a press˜ao de plasma dentro do tubo de fluxo ´e menor do
que nas vizinhanc¸as, e, se a diferenc¸a de temperatura n˜ao for
muito grande, isto implicar´a que a densidade de plasma do
tubo de fluxo ser´a menor do que a das vizinhanc¸as, e ent˜ao o
tubo de fluxo experimenta uma forc¸a de empuxo ascendente.
Quando o tubo sobe e irrompe atrav´es da superf´ıcie solar, ele
pode criar um par de manchas solares de polaridade oposta,
comoé freqüentemente observado.

Supõe-se que um mecanismo de d´ınamo opera atrav´es
da zona de convecc¸ão, gerando o campo que oscila com um
perı́odo de 11 anos. Um fator ´e a rotac¸ão diferencial do Sol,
que estica um campo inicialmente poloidal e cria um campo
toroidal. Um outro fator ´e que quando um elemento de fluxo
toroidal sobe, ele tende a ser torcido por forc¸as de Coriolis
em um sentido que gera um novo fluxo poloidal de polari-
dade oposta.

III O N úmero de Manchas Solares

Schwabe descobriu o ciclo de 11 anos em 1843 e Wolf nos
anos de 1850 fez um gigantesco esforc¸o para compilar e
reconstruir a atividade solar (Hoyt e Schatten, 1997). Ele
teve sucesso em construir uma s´erie de médias anuais desde
1700 (Eddy, 1976), o n´umero de manchas solares de Wolf,
também conhecido como n´umero de Zurich ou Internacio-
nal, é definido como:

Rz = k(10g + f) (2)

Na equac¸ão 2,Rz é o número de manchas solares de
Wolf, k é uma constante de normalizac¸ão para um observa-
dor particular,g é o número de grupos de manchas solares e
f é o número de manchas solares individuais vis´ıveis sobre
o disco solar. A s´erie deRz foi determinada por Wolf utili-
zando apenas um observador prim´ario, e as observac¸ões que
faltavam foram substitu´ıdas por observadores secund´arios.
O fator de correc¸ão k é usado para compensar diferenc¸as
sistemáticas em observac¸ões causadas por variac¸ões nos ta-
manhos de telesc´opio, condiç̃oes atmosf´ericas e erros de ob-
servadores. A s´erie temporal deRz não apresenta barras
de erro, e muitas das antigas observac¸ões não foram usa-
das ou encontradas por Wolf em sua pesquisa. Os per´ıodos
sem dados foram preenchidos por Wolf com valores inter-
polados (Hoyt e Schatten, 1998). Para o per´ıodo 1700-1748
somente m´edias anuais est˜ao dispon´ıveis, entre 1749-1817
médias mensais est˜ao dispon´ıveis e valores di´arios (porém
com muitos intervalos sem dados, incluindo meses intei-
ros) estão dispon´ıveis desde 1818. A Figura 5 apresenta
as médias anuais deRz para o per´ıodo entre 1700-2000.
A oscilaç̃ao caracter´ıstica do per´ıodo de 11 anos ´e facil-
mente distinguida, assim como variac¸ões de per´ıodos mais
longos, com m´aximos do ciclo de 11 anos mais e menos
intensos. Particularmente o per´ıodo entre 1800-1830 que
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apresentou m´aximos menos intensos do ciclo solar, ´e co-
nhecido como m´ınimo de Dalton da atividade solar. Dados
de número de manchas solares podem ser obtidos a partir
do National Geophysical Data Center, Boulder, Colorado¸
http://www.ngdc.noaa.gov/.

Figura 5. S´erie anual do N´umero de Manchas Solares de Wolf para
o perı́odo 1700-2000.

Figura 6. Valores di´arios deRz para o ano de 2000.

Os valores di´arios deRz variam muito mais do que as
médias de longo per´ıodo. No máximo solar os valores de
Rz podem ser maiores do que 100 por muitos dias, e no
mı́nimo solaré comum observarem-se v´arios dias sem man-
chas. Na Figura 6 s˜ao apresentados os valores di´arios deRz

para o ano de 2000.
A Figura 7 apresenta as m´edias mensais do per´ıodo 1980

– 2002, nota-se a variabilidade presente mˆes a mês. Tamb´em
neste per´ıodo, centrado no ciclo solar de 22 anos (m´aximo
em 1990) pode-se observar a assimetria existente no ci-
clo solar. A fase ascedente, do m´ınimo para o m´aximo, é
mais curta (m´edia de 4 anos) do que a fase descendente, do
máximo para o m´ınimo (5-6 anos). Este padr˜ao repete-se
nos ciclos solares em geral.

Figura 7. Ciclo solar apresentando a assimetria entre a fase as-
cendente, mais curta, e a fase descendente. FONTE: NASA, Solar
Physics http://science.nasa.gov/ssl/pad/solar/sunspots.htm

As observac¸ões de manchas solares anteriores a 1850
são menos precisas do que as observac¸ões mais recentes
(Hoyt e Shcatten, 1997). Uma nova an´alise das observac¸ões
de manchas solares, realizada por Hoyt e Schatten (Hoyt e
Schatten, 1997) e outros (Wilson, 1998), levou-os a concluir
que a s´erie doRz aparenta ter 25-50% a mais de amplitude,
por volta de 1882, e que um novo parˆametro, o N´umero de
Manchas Solares de Grupo,RG, poderia ser um melhor in-
dicador da atividade solar, especialmente para o per´ıodo ini-
cial (Hoyt e Schatten, 1998).

O número de manchas solares de GrupoRG foi cons-
truı́do por Hoyt e Schatten (1998) para ser mais auto-
consistente (menos dependente de observac¸ões de manchas
solares quase n˜ao visı́veis) e menos ruidoso do queRz .
Observac¸ões diárias, mensais e anuais foram determinadas
entre 1610-1995. Esta s´erie foi determinada para ser similar
aoRz :

RG =
12.08

N

∑
(k′

iGi), (3)

em queGi é o número de grupos de manchas solares ob-
servado peloi-ésimo observador,k ′

i é o fator de correc¸ão
do i-ésimo observador,N é o número de observadores uti-
lizado para formar o valor di´ario e 12,08 ´e um número de
normalizac¸ão escolhido para fazer a m´edia deRG idêntica
a média deRz entre 1874-1976 (Hoyt e Schatten, 1998). A
Figura 8 apresenta as m´edias anuais deRG no per´ıodo 1610-
1995. A série foi descontinuada ap´os 1995, n˜ao tendo sido
mais calculada (Hoyt e Schatten, 1998).

Nesta s´erie é poss´ıvel ver parte do m´ınimo de Maun-
der, per´ıodo entre 1650-1715 em que a atividade solar me-
dida pelo n´umero de manchas solares foi muito baixa (Eddy,
1976) e inclusive em muitos anos n˜ao tendo sido constatada
observac¸ões de manchas solares. Comparando as Figuras 5
e 8 observa-se queRz tem maiores amplitudes do queRG

antes de 1882, sendo a amplitude das duas s´eries equivalente
após 1882 (Hoyt e Schatten, 1998). Outra caracter´ıstica ob-
servada ´e de que no per´ıodo de cerca de 1700-1750, a varia-
bilidade deRG é maior do que `aquela deRz (maior número
de oscilac¸ões de alta freq¨uência).
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Figura 8. S´erie anual do n´umero de manchas solares de Grupo para
o perı́odo 1610-1995.

IV An álise Espectral

Comumente multiplica-se a s´erie temporal por uma janela
antes de realizar a transformada de Fourier para reduzir a
vazamento espectral (potˆencia da frequˆencia real que vaza
para freq¨uências vizinhas). Sem a janela, a parte de alta
freqüência do espectro pode ser tendenciosa para o vaza-
mento espectral (Parks et al., 1987). Entretanto, o uso de
umaúnica janela em geral pondera desigualmente os pon-
tos de dados e tende a aumentar a variˆancia estat´ıstica da
estimativa espectral. Sempre que apenas uma janela for uti-
lizada, haver´a um balanc¸o entre a resistˆencia ao vazamento
espectral e a variˆancia de uma estimativa espectral (Parks et
al., 1987).

Thomson (1982) introduziu a t´ecnica de an´alise es-
pectral por janelamento m´ultiplo (Multiple Taper Method-
MTM). Os dados s˜ao multiplicados n˜ao apenas por uma,
mas por várias janelas resistentes ao vazamento, e cada
janela amostra diferentemente a s´erie. A informaç̃ao es-
tatı́stica perdida pela primeira janela ´e recuperada pela se-
gunda, e assim por diante. A estimativa de janelas m´ultiplas
nãoé então restrita pelo balanc¸o entre vazamento e variˆancia
como a estimativa por uma ´unica janela. Este m´etodo utiliza
janelas ortogonais para obter estimativas aproximadamente
independentes do espectro de potˆencia e ent˜ao combiná-las
em uma estimativa. Esta estimativa exibe mais graus de li-
berdade e permite uma quantificac¸ão mais fácil da tendˆencia
e do compromisso da variˆancia, comparada `a análise con-
vencional de Fourier. O MTM tem a capacidade de detec-
tar oscilac¸ões de pequena amplitude em uma s´erie temporal
curta sem a necessidade de filtrar o sinal. O m´etodo tamb´em
possui um teste estat´ıstico interno, teste-F (distribuic¸ão F),
para obter o n´ıvel de significância das periodicidades encon-
tradas (Thomson, 1982).

A Figura 9 apresenta o espectro de amplitude obtido com
o MTM para a s´erie doRz . Os principais per´ıodos aparecem
identificados no gr´afico. Ao nı́vel de 95% de confianc¸a, os

perı́odos encontrados foram: 100,7; 27,5; 21,6; 11,2; 4,6;
3,6; 3,4 e 2,80 anos.

Figura 9. Espectro de amplitude do n´umero de manchas solares de
Wolf.

O principal pico no espectro visto na Figura 9 ´e cla-
ramente relacionado ao per´ıodo do ciclo solar de 11 anos.
Tambémé observado o per´ıodo de 100,7 anos, associado ao
ciclo de Gleissberg, o per´ıodo de 21,6 anos, associado a ci-
clo magnético de 22 anos de Hale, e o per´ıodo de 4,6 anos,
provavelmente associado ao segundo harmˆonico do ciclo de
Schwabe de 11 anos. O per´ıodo de 27 anos e os per´ıodos
menores n˜ao tem uma associac¸ão clara a algum ciclo conhe-
cido de variac¸ão da atividade solar.

Uma comparac¸ão do espectro usando o m´etodo de
análise por regress˜ao iterativa (Rigozo e Nordemann, 1998)
mostrou que os components espectrais mais estatisticamente
significativos, para o per´ıodo 1700-1999, foram 65,3; 52,0;
12,0; 11,0; 10,0 e 8,5 anos (Rigozo et al., 2001). A an´alise
espectral do n´umero de Wolf tamb´em foi feita por vários
autores. As caracter´ısticas espectrais mais freq¨uentemente
identificadas s˜ao: um conjunto de per´ıodos relacionado
ao sinal de 11 anos, per´ıodos relacionados ao segundo
harmônico solar do ciclo de 11 anos, ao ciclo magn´etico de
Hale de 22 anos e ao ciclo de Gleissberg em torno de 80-100
anos (Herman e Goldberg, 1978). Alguns trabalhos recentes
demonstraram resultados similares aos apresentados neste
trabalho.

V Reconstruç̃ao do Número de Man-
chas Solares

Rigozo et al. (2001) reconstru´ıram o número de Wolf
Rz para um per´ıodo de 1000 anos, utilizando a transfor-
mada ondeleta (wavelet) para decompor a s´erie em n´ıveis de
freqüência e a an´alise por regress˜ao iterativa para encontrar
as principais periodicidades, amplitudes e fases. Utilizando
a express˜ao:



162 Ezequiel Echeret al.

Rz(t) =
n∑

1

rnsin(2π
t

Tn
+ ϕn) (4)

Eles calcularam a s´erie para o per´ıodo de 1000 a 2000
D.C., que se encontra reproduzida na Figura 10 juntamente
com a identificac¸ão dos grandes m´aximos e m´ınimos da ati-
vidade solar. Dois grandes m´aximos na atividade solar s˜ao
identificados, o Medieval (ao redor de 1150-1200 D.C.) e
o Moderno (a partir de 1900) e 5 grandes m´ınimos, Oort
(1090-1140 D.C.), Wolf (1300-1380 D.C.), Sporer (1410-
1515 D.C.), Maunder (1641-1715 D.C.) e Dalton (1790-
1825 D.C.). Estes per´ıodos são coincidentes com m´aximos e
mı́nimos da atividade solar identificados atrav´es de registros
de radionucl´ıdeos naturais, tais como o C14 (Damon e Ler-
man, 1978), mas foram obtidos de maneira totalmente in-
dependente, utilizando-se uma reconstruc¸ão matem´atica de
periodicidades contidas nos n´ıveis de freq¨uência de ondeleta
da própria série doRz.

Figura 10. Reconstruc¸ão para 1000 anos do n´umero de manchas
solares de Wolf feita por Rigozo et al. (2001).

Pesquisas recentes tˆem demonstrado que os registros
isotópicos em ´arvores apresentam informac¸ões significati-
vas sobre as mudanc¸as ambientais e as relac¸ões Sol-Terra
no passado. Um monitoramento indireto dessas variac¸ões
no passado foi feito por Stuiver e Quay (1980), atrav´es de
medidas dos conte´udos do∆14C produzidos na atmosfera
terrestre e assimilados pelas ´arvores. Mudanc¸as na raz˜ao de
produç̃ao do 14C estão associadas as magnitudes da ativi-
dade solar, que apresentam uma relac¸ão inversa - nas ´epocas
que a atividade solar ´e máxima existe uma baixa produc¸ão
do 14C e nas ´epocas que a atividade solar ´e mı́nima existe
uma maior produc¸ão do14C -, estas flutuac¸ões se apresen-
tam em escalas seculares bem como em escalas decadal,
incluindo o ciclo solar de 11 anos. A existˆencia de tais

variaç̃oes seculares causadas pela atividade solar tamb´em
tem sido confirmada pelas concentrac¸ões do10Be no gelo
(Beer et al., 1988). Atrav´es desta relac¸ão inversa entre os
radionucl´ıdeos cosmogˆenicos e a atividade solar, acredita-se
que nos ´ultimos 1000 anos o Sol apresentou algumas ´epocas
em que estava bastante ativo e outras em que sua atividade
era baixa. Estas ´epocas s˜ao chamadas de grandes m´aximos
e mı́nimos da atividade solar.

A relaç̃ao inversa entre raios c´osmicos e atividade so-
lar é explicada porque os radionucl´ıdeos s˜ao o produto da
reaç̃ao de raios c´osmicos gal´acticos (RCG) com constituin-
tes da alta atmosfera. Na atividade solar m´axima, o campo
magnético heliosférico é mais irregular e intenso, refle-
tindo mais os RCG, reduzindo sua intensidade na terra, e,
portanto, a produc¸ão de radionucl´ıdeosé menor. Durante
perı́odos de menor atividade solar, o campo magn´etico heli-
osférico, mais fraco, desvia menos os RCG e estes chegam
em maior intensidade na alta atmosfera da Terra, aumen-
tando a produc¸ão de radionucl´ıdeos.

A Figura 11 apresenta uma superposic¸ão de dados me-
didos do C14 para o último milênio com a Figura 10
(reconstruc¸ão das manchas solares para o ´ultimo milênio).
Os mı́nimos de Dalton e Oort foram m´ınimos menos inten-
sos do que os de Wolf, Sporer e Maunder, onde a atividade
solar diminui, mas n˜ao tanto (Hoyt e Schatten, 1997). O
máximo medieval e o m´ınimo de Maunder, particularmente,
são coincidentes com per´ıodos de anomalias clim´aticas, par-
ticularmente temperaturas mais altas (no m´aximo Moderno)
e mais frias (no m´ınimo de Maunder) no hemisf´erio norte.
O que pode ser interpretado como indicador de uma poss´ıvel
influência da atividade solar sobre o clima terrestre (Hoyt e
Schatten, 1997).

Uma quest˜ao interessante foi levantada por Rigozo et al.
(2001). O n´ıvel deRz no mı́nimo de Oort corresponde ao
nı́vel no mı́nimo de Dalton, e ambos foram seguidos por
máximos (Medieval e Moderno). Seria poss´ıvel então que
este padr˜ao seja reproduzido no futuro, isto ´e, o presente
Máximo Medieval poder´a ser seguido por trˆes m´ınimos pro-
nunciados, tais como os de Wolf, Sporer e Maunder? E o
clima da Terra poderia ser afetado de maneira similar ao pas-
sado, com a observac¸ão de uma tendˆencia de resfriamento?

Embora na atualidade se observe uma tendˆencia no
aquecimento global do clima, atribu´ıda principalmente ao
efeito estufa aumentado devido a maiores concentrac¸ões at-
mosféricas de CO2, nem toda variac¸ão da temperatura glo-
bal pode ser atribu´ıda a este g´as, e o papel da atividade
solar no clima da Terra, como e quanto o influencia, vem
sendo amplamente pesquisado e debatido na comunidade ci-
entı́fica (Hoyt e Schatten, 1997). Assim, n˜ao se pode descar-
tar a possibilidade de que, apesar do CO2 continuar aumen-
tando suas concentrac¸ões, uma reduc¸ão da atividade solar
nas próximas décadas/s´eculos pode contribuir para o resfri-
amento do clima.
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Figura 11. Comparac¸ão entre a s´erie de14C de Stuiver e Quay (1980) e o número de Manchas Solares de Wolf calculado por Rigozo et al.
(2001).

VI Conclusões

Este trabalho apresentou uma breve revis˜ao sobre os con-
ceitos básicos referentes `as manchas solares, caracter´ısticas
escuras na superf´ıcie solar por possu´ırem intensos campos
magnéticos que bloqueiam a convecc¸ão sub-fotosf´erica e as
tornam mais frias do que a superf´ıcie solar. Apresentaram-
se o número de manchas solares de Wolf e de Grupo,
e comentou-se sobre o ciclo solar de 11 anos e outros
perı́odos. A reconstruc¸ão para 1000 anos realizada por Ri-
gozo et al (2001) tamb´em foi apresentada com a corres-
pondente s´erie de radionucl´ıdeo C14 apresentando boa con-
cordância. O n´umero de manchas solares ´e um indicador
geral da atividade magn´etica do Sol, e in´umeros fenˆomenos
solares e interplanet´arios, que afetam diretamente o ambi-
ente eletromagn´etico terrestre (magnetosfera), tˆem variac¸ão
modulada por este ciclo, tais como a ocorrˆencia de ejec¸ões
coronais de massa, de ondas de choque interplanet´ario: ex-
plosões solares e eventos de pr´otons solares. Em con-
seqüência, a ocorrˆencia de tempestades geomagn´eticas e
outras perturbac¸ões na magnetosfera terrestre ´e maior du-
rante o máximo do ciclo solar. Tamb´em a incidência de
raios cósmicos gal´acticos na Terra ´e observada ser anti-
correlacionada ao ciclo das manchas solares, pois durante
perı́odos de m´aximo solar o campo magn´etico na heliosfera
tem uma estrutura mais complexa, e blinda melhor o Sistema
Solar interno (Kivelson e Russel, 1995). Variac¸ões com o ci-
clo solar na alta atmosfera da Terra (ionosfera) e na camada
de ozônio terrestre s˜ao bem conhecidas. Poss´ıveis efeitos do
ciclo solar no clima da Terra tˆem sido estudados e embora
este assunto ainda seja controverso, h´a várias evidências
indicando uma variac¸ão de 11 anos em v´arios parâmetros

climáticos (Hoyt e Schatten, 1997).
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