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Este trabalho apresenta, através de uma abordagem didatica, os principais indicadores espectroscépicos
atualmente utilizados para mensurar a atividade cromosférica, bem como introduz os mecanismos fisicos que
definem a atividade cromosférica em estrelas do tipo solar. Na introdugdo, apresentamos como se compde a
atmosfera solar e também indicamos como esse assunto poderia ser abordado no contexto do ensino de astronomia
no ensino médio. Nas segOes seguintes, caracterizamos fisicamente a cromosfera solar e apresentamos os principais
indices espectroscépicos utilizados para medir a atividade cromosférica. Na parte final deste artigo, detalhamos o
c6digo utilizado para medir a atividade cromosférica a partir dos espectros estelares.

Palavras-chave: Sol, manchas solares, atividade cromosférica estelar.

This work presents, through a didactic approach, the main spectroscopic indicators currently used to measure
chromospheric activity, as well as introducing the physical mechanisms that define chromospheric activity in
solar-type stars. In the introduction, we present how the solar atmosphere is composed and also indicate how
this subject can be approached in the context of teaching astronomy in high school. In the following sections,
we describe the physics of the solar chromosphere and present the main spectroscopic indices used to measure
chromospheric activity. In the last section, we detail the code used to measure chromospheric activity from stellar
spectra.

Keywords: Sun, sunspots, stellar chromospheric activity.

1. Introducao

A atmosfera é a tinica regiao do Sol diretamente acessivel
a observagao humana, seja por telescopios terrestres
ou espaciais. Sendo assim, o caminho percorrido por
uma particula de luz (um féton) do nticleo do Sol até
sua superficie é completamente indisponivel para um
observador terrestre. Somente na fotosfera podemos ter
as primeiras informacoes sobre a radiacao gerada pelas
reacoes de fusdo nuclear que ocorrem no interior solar,
radiacdo esta que foi absorvida e reemitida um nimero
exorbitante de vezes (pelos dtomos que compdem a
matéria solar) antes de emergir na fotosfera. A partir de
entao, os fotons devem fazer sua jornada pela atmosfera
solar antes de serem captados por um detector terrestre.
Ainda que seja uma regido onde o plasma é muito
mais rarefeito em comparagdo com o interior solar, a
atmosfera esconde uma complexidade que vai muito além
do que pode parecer a primeira vista. Embora a fotosfera
seja a regiao mais facil de ser observada, uma vez que a
maior parte da luz solar que chega a Terra provém dela,
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existem outras camadas menos densas da atmosfera solar
onde varios fendmenos interessantes ocorrem.

A divisdao da atmosfera do Sol é constituida pelas se-
guintes camadas (ver Fig. : fotosfera, cromosfera, zona
de transicdo e coroa. A fotosfera é a parte mais interna
da atmosfera solar. Como ja mencionado, também ¢ a
regido mais facil de ser observada na regido visivel do
espectro eletromagnético. Sua temperatura fica em torno
de 5800 K e sua densidade é de 2 x 1074 kg - m™3.
Ja a cromosfera é uma regiao mais fria e menos densa
que a fotosfera solar, com valores aproximados de 4500
K e 5 x 107% kg - m™3, para temperatura e densi-
dade respectivamente. Devido a sua baixa densidade,
a cromosfera é completamente ofuscada pelo brilho da
fotosfera, podendo ser observada apenas com a utilizacéo
de filtros épticos, em especial o filtro da linha espetral
H-alfa (uma das linhas que sdo formadas na cromosfera).
Entretanto, como sera apresentado nas proximas segoes,
a alta cromosfera é caracterizada como uma regiao onde
acontece uma inversao no gradiente de temperatura (ver
Fig. 7 0 que gera varios efeitos espectroscépicos dignos
de uma abordagem mais detalhada.

Em seguida, a atmosfera solar apresenta uma zona de
transicao, regiao que fica entre a cromosfera e a coroa
solar. Ela é caracterizada por um rapido aumento da
temperatura e densidades cada vez menores (da ordem
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Figura 1: Na figura vemos n3o sbé vemos a estrutura da
atmosfera solar dividida em camadas (Fotosfera, Cromosfera e
Coroa), como também algumas das estruturas internas do Sol,
como niicleo e zona convectiva. Crédito: NASA's Goddard Space
Flight Center.

de centenas de milhares de Kelvir[l|e 2 x 107 kg-m =3,
respectivamente). E uma regido muito pouco estudada
devido a dificuldade de observagao e suas caracteristicas
pouco definidas, o que é consequéncia de uma comple-
xidade fisica do plasma que se encontra nessa regiao.
Em uma zona mais proximas da coroa, a temperatura
pode chegar a impressionantes 10% K. A coroa solar, por
outro lado, tem uma temperatura média em torno de 2—
3 milhdes de K, podendo atingir valores muito maiores
que a média em “zonas quentes”, algo que ainda desafia a
teoria e os modelos atmosféricos para o Sol. A explicacao
mais aceita é que as perturbacGes magnéticas que se
originam na fotosfera sdo responsaveis por tal aumento
inesperado na temperatura da coroa, especialmente en-
volvendo o fendémeno de reconexdao magnética (Priest
1999 [2]). Por fim, temos a heliosfera, regiao de vasta
abrangéncia em que as particulas provenientes das cama-
das inferiores da atmosfera solar escapam para o meio in-
terestelar e formam o que é conhecido como wvento solar.

E interessante perceber a aplicabilidade deste
conteildo nas salas de aula do ensino basico, especi-
almente no ensino médio, que tanto carecem de uma
visdo mais aplicada dos assuntos vistos em sala de aula.
Contetidos como eletromagnetismo, termodindmica e di-
versos topicos de fisica moderna podem ser apresentados
a partir do estudo da estrutura e dindmica da atmosfera
solar. O estudo sobre as camadas da atmosfera solar
também pode ser apresentado de forma interdisciplinar,
reunindo disciplinas como fisica, quimica e biologia.
Além disso, existem diversas formas de se trabalhar
experimentos simples ligados a fisica do Sol, de modo a
engajar os alunos nos contetiidos apresentados em sala de
aula (Alves 2020 [3]). Outra fonte relevante de recursos
didéaticos que tratam da fisica solar é o livro publi-
cado por Silva 2006 [4], que contém exercicios a serem

I Para exemplificar, as linhas de emissdo C II-IV, Si III-IV e O
V sdo formadas na regido de transicdo em temperaturas variando
entre 20000 & 300000 K (Linsky 2019 [1]).
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Figura 2: Estrutura térmica da atmosfera solar, a partir dos
modelos tedricos publicados por Fontenla et al. 2015 [18] e
Fontenla et al. 2016 [14]. A baixa cromosfera consiste na regido
que se prolonga de dentro para fora da atmosfera estelar (a
partir de onde o continuo é opticamente estreito até o limbo
estelar), onde aparecem as linhas atmosféricas tais como Ha.
Ja a alta cromosfera vai desde a regido de temperatura minima
até o ponto de inversdo do gradiente de temperatura, onde o
hidrogénio se torna substancialmente ionizado. Fonte: Fontenla
et al. 2016 [14].

desenvolvidos em sala de aula. Portanto, possibilidades
nao faltam para que um assunto tdo importante como a
fisica solar seja apresentada imersa nos conteudos pre-
vistos pela BNCC (Base Nacional Comum Curricular)
[5] para as aulas do ensino bésico.

Este artigo tem como objetivo apresentar, através
de uma abordagem didatica, a atividade cromosférica
estelar, bem como introduzir os mecanismos fisicos
que definem a atividade cromosférica em estrelas do
tipo solar, seus principais indicadores e medir atividade
observacionalmente. O trabalho foi dividido da seguinte
forma: na Secdo [2] estd uma introdugao geral a atividade
cromosférica estelar, bem como a descri¢do da cromos-
fera e linhas espectrais relacionadas. Na Secao [3] sdo
apresentados os principais indicadores espectroscépicos
usados para medir atividade estelar, utilizados para
realizar diagndsticos com significado fisico. Na Secao []
apresentamos um método simples de cédlculo de atividade
utilizando métodos computacionais, bem como a cali-
bragdo com um indice de atividade padrao, o Spsw. Por
fim, na Segdo 5] sio apresentadas as consideragdes finais.

2. A atividade cromosférica

O termo atividade é amplamente utilizado, no contexto
da astrofisica estelar, para referir-se & uma variedade
de fenOmenos magnéticos observados no interior de
estrelas do tipo espectraﬂ F, G, K e M (com envoltério

2 A classificacdo das estrelas em tipos espectrais estd relacionada
com caracteristicas gerais dos espectros estelares. O tipo espectral
da estrela depende primariamente da sua temperatura superficial,
portanto sendo também dependente da sua cor (estrelas mais
quentes estdo mais préximas do azul, enquanto que estrelas mais
frias estdo préximas do vermelho) (Harwit 2006 [6]; Ridpath
2012 [1]).
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convectiv@, fisicamente explicitados através da emissao
de matéria e energia para fora da estrela. Contudo, é
muito pouco definido na literatura, em termos fisicos
rigorosamente detalhados. Este conjunto de fendmenos
exerce importante papel na evolucdo estelar, também
possuindo implicagoes no estudo da descoberta de exo-
planetas. Recentemente, foi proposto que a atividade
estelar pode afetar a investigacdo e a caracterizacdo
das atmosferas dos exoplanetas em sistemas planetarios
similares ao nosso sistema solar (Haywood et al. 2014
[8], Haywood 2015 [9], Linsky 2019 [1]). Além disso, a
atividade da estrela afeta diretamente a habitabilidade
do exoplaneta, assim como sua capacidade de reter uma
atmosfera semelhante a da Terra.

A atividade cromosférica pode ser definida, &
principio, como sendo o conjunto de fenéomenos causados
pela variacdo do campo magnético estelar ao longo do
tempo (Hall 2008 [10]). Isto pode ocorrer de forma
periddica, estaciondria ou até mesmo andmala (sem
explicacao aparente). Acredita-se que a atividade estd
relacionada com a estrutura subsuperficial da zona
convectiva externa da estrela (Egeland et al. 2017 [I1]).
Entretanto, para entender a atividade cromosférica, é
preciso compreender a estrutura da cromosfera.

2.1. O que é a cromosfera?

Os diversos avancgos tedricos e observacionais nas tltimas
décadas permitiram que chegassemos a uma razoavel
compreensao da estrutura do Sol e de estrelas similares
ao Sol (em geral, chamadas de estrelas do tipo solar).
Dentre tais avancos, sabemos que estrelas como o Sol
possuem cromosferas. A cromosfera é afetada, de modo
geral, pela estrutura do interior estelar, bem como por
outros parametros tais como a taxa de rotacdo, massa,
metalicidadeﬂ etc.

Historicamente, a partir dos eclipses solares, foi ob-
servado a cor vermelha no limbo solar no inicio e ao fim
do fenomeno. Foi a partir do trabalho de Lockyer 1868
[12] que o termo cromosfera foi utilizado a primeira vez,
sendo entao referido como a regiao da atmosfera solar
que se distingue como uma “esfera de cor”. O termo
cromosfera, entao, veio a ser expandido para incluir toda
a camada da atmosfera acima do disco solar visivel ]
Posteriormente, a cromosfera passou a ser definida como

3 Envoltério convectivo (ou envelope convectivo) é a regido da
estrela onde o transporte de energia ocorre predominantemente por
convecgao. Estrelas com massas entre 0.4 Mg e 1.3 Mg apresentam
envoltério convectivo.

4 Quantidade adimensional que se refere a abundéncia (em ntimero
de dtomos) de elementos mais pesados que H e He presentes na
composicdo da matéria estelar.

5 Atualmente, sabemos que a cor vermelha aparece principalmente
devido & emissdo no visivel da linha Ha em 6562.8 A.
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a camada de transicdo entre a fotosfera solar e a
coroa solar. Com o passar do tempo, e o avango da
astronomia observacional, uma descri¢do mais rigorosa
passou a ser necessaria. O termo cromosfera foi utilizado
para descrever a regido da atmosfera solar que possui
10* km de extensdo acima do limbo que é visivel nas
linhas de emissao neutras e ionizadas nos momentos do
eclipse total (Linsky 1980 [I3]). Posteriormente, o termo
cromosfera passou a designar a camada responsavel por
formar as véarias linhas de Fraunhofer no espectro solar,
além das linhas de emissao no ultravioleta.

A defini¢do da localizacdo do inicio da cromosfera
permanece controversa. Linsky 1980 [I3], Fontenla et al.
2016 [14] e Linsky 2019 [I] argumentam, baseados em
modelos tedricos, que a cromosfera se inicia conforme
mostrado na Fig. em que a cromosfera comeca no
local onde inicia-se o aquecimento magnético e outros
aquecimentos nao radiativos, contudo estes aquecimen-
tos ndo sdo suficientes para sobrepor o decréscimo da
temperatura. A temperatura chega ao seu ponto minimo
na transicdo entre a baixa e alta cromosfera, conforme
visto na Fig. 2l Também h& outras defini¢bes a respeito
do inicio da cromosfera, como descrito por Priest 2014
[15], onde argumenta que o inicio da cromosfera esta lo-
calizado no minimo de temperatura entre a fotosfera e a
cromosfera.

Dentre as suas principais caracteristicas, podemos
destacar que nessa regiao ha a inversao do gradiente de
temperatura na atmosfera estelar. Isto é, a temperatura
decresce de dentro para fora da estrela até o topo da
fotosfera. Contudo, na cromosfera ocorre uma inversiao
deste gradiente térmico, de modo que nesta camada
a temperatura aumenta consideravelmente. Outro as-
pecto fundamental da fisica da cromosfera é o seu nao
equilibrio radiativo, o que particularmente a difere da
fisica da fotosfera.

Cromosferas sdo também caracterizadas por um me-
canismo de aquecimento ndo radiativo (Linsky 1980
[13]), que € tido na literatura como um comportamento
nao classico para a atmosfera estelar, sendo que este
aquecimento nao radiativo domina o balanco energético
desta camada. Muitos autores argumentam que este
aquecimento ¢ de carater essencialmente magnético, isto
é, os campos magnéticos controlam este aquecimento
(Linsky 1980 [13], Hall 2008 [10], Linsky 2017 [I6],
Linsky 2019 [I]). Em estrelas frias também ha trans-
feréncia de momentum para o gis através de ondas
mecanicas e pressao de radiacdo La (Haisch et al. 1980
[17]; Linsky 1980 [13]).

As linhas espectrais de emissdo e do continuo, cha-
madas linhas cromosféricas, portanto, sdo produzidas
principalmente pelos processos de aquecimento nao radi-
ativo, o que gera a inversao do gradiente de temperatura
e a mudanca de regime para o nao equilibrio radiativo.

Ao longo das décadas, tem sido aceito que a fronteira
entre a alta e a baixa cromosfera estd no ponto de
temperatura minima da atmosfera estelar, precisamente
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onde ocorre a inversao do gradiente de temperaturaﬂ
AT/Ah < 0 para AT/Ah > 0, sendo este um aumento
de temperatura nao-linear. Esta inversao é forcada pelo
violento aquecimento nao radiativo, e isto pode ser
compreendido como uma caracteristica que distingue a
cromosfera das outras camadas. Com temperaturas entre
4300 e 25000 K, na regido da cromosfera podem ser
produzidas linhas de emissao espectrais no éptico e no
ultravioleta (UV).

Quanto a sua extensdo, em torno de 2000 km (Rosso
Nelson 2013 [19]), h4 varias escalas de pressdo (diferentes
regimes de pressdo, variando em ordem de grandeza
do fator e7!) e sempre com AT/Ah pequeno. Isso é
perceptivel pela grande opacidad{] das linhas La e
das linhas ressonantesﬂ H I, Ca II e Mg II, que sdo
tidas como eficientes radiadores de energia, possuindo
também a funcao de “termostatos”, indicando aumento
da temperatura com o raio e diminui¢do da densidade.
No topo da cromosfera, as linhas ressonantes e La se
tornam bem “fracas”, e nessa regido os mecanismos de
esfriamento deixam de atuar efetivamente. Consequen-
temente AT /Ah cresce abruptamente com o raio, sendo
o inicio da regido de transi¢do para a coroa.

Em sintese, as condi¢bes necessarias para caracterizar
a cromosfera estelar consistem em: 1) o aquecimento
nao radiativo é o principal componente do aumento de
temperatura, 2) Portanto, AT/Ah é significativamente
pequeno quando comparado ao gradiente de pressao
local. A regido imediatamente acima da cromosfera é
a regiao de transicdo entre cromosfera e coroa, caracte-
rizada também pela predominancia do aquecimento nao
radiativo, fracos mecanismos de resfriamento e pequena
extensdo (em relacio a cromosfera). No caso do Sol, a
coroa solar ¢ caracterizada por AT/Ah muito alto, com
variacdes de temperatura da ordem de 30000 K a 10°
K (Linsky 1980 [I3]) e larga extensdo de milhares de
quilometros, sendo estas temperaturas suficientemente
altas para producao de linhas de emissao de raios X.

Apesar dos diversos desenvolvimentos tedricos e a
ampliacdo dos dados observacionais nas tltimas décadas,

6 Neste trabalho decidiu-se por representar o gradiente de tem-
peratura como AT/Ah, embora, do ponto de vista matematico,
essa quantidade represente a taxa de variagdo da temperatura com
a altura h, medida em relagdo ao centro da estrela. Portanto,
a mudanca de notagdo ndo modifica o significado fisico dessa
quantidade, sendo apenas uma notac¢do para facilitar o cardter
didatico do texto. Na notagdo diferencial, este gradiente de
temperatura pode ser representado como dT'/dh.

7 Opacidade é a grandeza fisica relacionada com a resisténcia da
matéria a propagacio da radiagdo eletromagnética. Se uma linha
espectral apresenta opacidade alta, isso quer dizer que a radiagao
eletromagnética relacionada com a formagao daquela linha tem
dificuldade para se propagar no meio em questio.

8 Em espectroscopia, linhas ressonantes representam a transicio
entre o estado fundamental e o primeiro estado excitado em um
atomo ou ion. Também sdo interpretadas como aquelas regides
do espectro altamente sensiveis ao magnetismo e & temperatura.
Sendo, portanto, bons indicadores espectroscépios para se in-
vestigar o comportamento magnético no interior estelar. Aqui,
especificamente, levando-se em conta as linhas cromosféricas.
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ainda hé consideraveis lacunas na compreensao dos
fenémenos fisicos no interior da cromosfera. Isto é, ainda
existem questoes sobre sua origem, estrutura e dinamica,
bem como sua conexdo com as outras camadas da
atmosfera solar (Judge 2010 [20]).

2.2. Manchas solares e linhas espectrais

As variacoes temporais do campo magnético estelar pos-
suem conexao intrinseca com o fluxo nas linhas H & K
do Célcio II (que sdo as principais linhas espectrais
utilizadas para quantificar a atividade cromosférica, ver
maiores detalhes em § . As linhas de Ca II tém
sido amplamente utilizadas como principal indicador
espectroscopico da atividade estelar (Wilson 1968 [21],
Auer & Mihalas 1969 [22], Skumanich 1970 [23], Duncan
et al. 1991 [24] e Wright et al. 2004b [25]).

Historicamente, ao analisar-se o espectro de uma
estrela, percebeu-se que o fluxo nas linhas Ca IT H &
K é um excelente indicador da atividade cromosférica
do astro. Isso se deve a correlagdo entre o ciclo solar e
o fluxo nestas linhas. Tal campo de estudo teve enorme
progresso a partir de inimeras observacoes realizadas
pelos astrénomos Frans Middelkoop e Cornelis Zwann,
utilizando o fluxo nas linhas do calcio como indicador.
Estes autores propuseram que a atividade cromosférica
estd relacionada diretamente com a eficiéncia do dinamo
estelar. A consolidagdo de tal hipdtese veio no trabalho
de Rutten 1987 [26], verificando que existe um fluxo
minimo nas linhas de Ca II em func¢do do indice de
cor (B—V)ﬂ Dessa maneira, uma estrela nao poderia
apresentar um valor de fluxo nas linhas de Ca II que fosse
menor que seu valor minimo, chamado F,;, (Ca II).

H&a também uma correlagdo entre os valores entre o
indice de atividade Sy w (que é baseado no fluxo nas
linhas do Ca II, esta descrito em detalhes em § e
o numero de manchas solares, estabelecido usando o Sol
como padrdo (Wilson 1963 [27], Wilson & Skumanich
1964 [28] e Wilson 1968 [21]), consolidando assim a
conexao entre a atividade solar e o fluxo das linhas do
CallH & K.

3. Indicadores de atividade através da
espectroscopia

Alguns dos mais importantes indicadores espec-
troscopicos de atividade cromosférica sao: Ca II nas
linhas H (3968 A) e K (3934 A), Mg IT nas linhas h
(2803 A) e k (2796 A), La na linha 1216 A, a série de
Balmer de HI (principalmente para as estrelas anas M),
He I nas linhas 10830 A e 5876 A, O I nas linhas 1305
A e 1355 A, Si II nas linhas 1808 A e 1817 A, Fe I, além
das emissoes em UV, Ha e Ca II IRT.

9 Caracteriza-se pela diferenca entre as magnitudes fotométricas
da estrela através de dois filtros, no caso B e V. Sdo importantes
indicadores da temperatura estelar.

DOI: https://doi.org/10.1590/1806-9126-RBEF-2021-0052



Ferreira et al.

Em geral, medimos a atividade cromosférica calcu-
lando a razao entre as medidas dos fluxos medidos
em determinadas regides espectrais. Nessas regides sdo
encontradas linhas ressonantes, que sao estas discutidas
abaixo.

Nesta secao iremos destacar as principais técnicas
de espectroscopia utilizadas para analisar e mensurar a
atividade cromosférica. Atualmente, os espectros de alta
resolucao possuem importante papel nesse diagndstico.
As linhas mais utilizadas sdo as do Ca II, Mg IT e Ca
II IRT, que possuem profundas linhas de absor¢ao, com
um pico de emissdo dentro de uma linha de absorcao,
por vezes com uma auto-reversao. Levando-se em conta
que essas linhas sdo opticamente espessas com regioes de
continuo largas, em geral estas linhas comecam a serem
formadas ainda na fotosfera e possuem significado fisico
para o estudo da estrutura cromosférica.

3.1. Linhas do Ca II H&K

As linhas ionizadas do calcio 1T H(3968 A) e K (3933
A) sio as linhas ressonantes majoritariamente utiliza-
das desde as primeiras imagens obtidas por Hale nos
anos 1890. Para as estrelas com tipo espectral F ,G,K
(comumente chamadas de estrelas do tipo solar), estas
linhas apresentam emissdao dentro de uma regido de
absor¢ao, tal como fica claro na Fig.[3] O Ca II ionizado
representa o principal estdgio da ionizacdo na fotosfera
e baixa cromosfera deste tipo de estrela [16]. J4 para as
estrelas M, isto ocorre no Ca I ionizado na fotosfera e
baixa cromosfera, neste caso nao havendo alargamento
consideravel na regido de absorgao.

A emissdo de Ca Il é relativamente fraca, se compa-
rado com a regiao de absor¢ao adjacente, principalmente
nas observacoes de estrelas em periodo de baixa ativi-
dade. Diversos levantamentos tém sido realizados nas
ultimas décadas, usando estas linhas como indicador de
atividade, dentre eles podemos citar: Wilson 1978 [29],
Linsky et al. [30], Vaughan & Preston [3I], Pasquini
et al. 1988 [32], Robinson et al. 1990 [33], Duncan et al.
1991 [24], Pasquini 1992 [34], Henry et al. 1996 [35],
Pace & Pasquini 2004 [36], Wright et al. 2004 [37],
Houdebine et al. 2009 [38], Issacson & Fischer 2010 [39]
e Radick et al. 2018 [40].

Como as linhas H& K sdo excitadas através da colisdo
de elétrons no nivel fundamental (Rutten 2003 [41]),
entdao sao adequadas para investigar a alta cromosfera.
Essas linhas sdo exatamente formadas na alta cromos-
fera, com temperaturas entre 5000-20000 K, sendo seus
picos de emissdo formados em torno de 4000-10000 K.
H4 leves diferencgas entre as estrelas do tipo solar e as
estrelas M na regiao de formacao. Nestas, a formacao das
linhas em questao ocorre entre a fotosfera e a baixa cro-
mosfera, naquelas, as linhas sdo mais proeminentes e com
alargamento, ocasionados pela alta densidade do plasma
oriundo da fotosfera e da baixa cromosfera. Analisando
do ponto de visto microscépico, as linhas ressonantes
H&K do Ca I, sdo formadas por decaimento radiativo
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Figura 3: Linha do Ca Il K do espectro solar apresentada por
Duncan et al. 1991 [24]. Especial detalhe para a linha de emiss&o
com uma linha de absor¢3o dentro, na regido da linha K do Ca Il
(3933.63 A). Fonte: Duncan et al. 1991 [24].

causado pela transicio atémica do nivel 32P para o
estado fundamental 32S.

O fluxo puramente cromosférico pode ser quantificado
através do indicador R, -, que é calculado como o fluxo
total das regides em torno das linhas H& K calibrado
em unidades de fluxo absolutas e corrigido pelo fluxo
residual de uma estrela sem cromosfera (Linsky & Ayres
1978 [42], Noyes et al. [43], Mittag et al. 2013 [44]).

Outra forma de medir o fluxo das linhas do Ca II con-
siste em utilizar o indice de atividade de Mount Wilson,
i.e. Syw, que é definido como sendo a razao entre o
fluxo total em regides estreitas do espectro em torno das
linhas H& K e o fluxo em regides do pseudocontinuo em
ambos os lados dessas linhas (Duncan et al. 1991 [24],
Baliunas et al. 1995 [45], Wright et al. 2004 [37]). O
Syw € muito Gtil na busca de periodos de rotacéo, que
podem ser calculados através da andlise da variabilidade
desse indice ao longo de dias. Também é possivel medir
o ciclo de atividade medindo-se a variabilidade do Sp;w
ao longo de varios anos e, assim, possivelmente, chegar
a um periodo para o ciclo de atividade da estrela.

3.1.1. O indice Spw

Em nosso trabalho, para medir a atividade cromosférica,
utilizamos, principalmente, o fluxo nas linhas H&K de
Ca II, através do indice de fluxo Syw (“Mount Wilson
S-index”), cujas medidas fotométricas foram realizadas
pelo telescépio de 1,5 m no observatério do Mt. Wilson

(Fig. |E|

O indice de atividade Sp;w é definido na forma da
Eq. [1}:
H+ K
o M)
R+V
em que H, K, R e V representam o fluxo total em cada
uma dessas faixas. Tais fluxos significam medir o nimero

S:

10 Localizado no Mount Wilson, um pico de 1742 m em San
Gabriel Mountains, LA, Califérnia. O observatério contém dois
telescopios importantes: Hale (1,5 m), que foi construido em 1908,
e o telescépio Hooker (2,5 m), que foi construido em 1917.
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Figura 4: Observatério do Mount Wilson. Fonte: University of
California, Los Angeles.

de contagem de fétons que passa na respectiva janela. O
« é uma constante de calibragdo que geralmente possui
valor de 2.3 ou 2.4 conforme Duncan et al. 1991 [24].
Para o Ca II H & K, as linhas estdo centradas em
3968.469 A (K) e 3933.663 A (H). Para a faixa do
continuo, as regides do pseudocontinuo estdo centradas
em 3901.07 A na banda V, enquanto a banda R estd
centrada em 4001.07 A, como vistas nos espectros da
Fig.

No trabalho seminal sobre atividade do levantamento
do Mount Wilson, Baliunas et al. 1990 [46], usando
observagoes de séries temporais de longa duragao das
linhas de emisséo Ca II H&K (Projeto Mount Wilson),
identificaram estrelas que exibem indices Sy, muito
pequenos (i.e. Syw < 0,15) e sem regularidade, sendo
consideradas estrelas com atividade fixa. Isso, aparen-
temente, pode ser um estado comparado ao minimo de
Maunder (MM), colocando estes objetos como candida-
tos a estarem passando pelo mesmo periodo andémalo
pelo qual passou o Sol (Wright et al. 2004 [37]). Parti-
cularmente, o minimo de Maunder se caracterizou como
sendo um longo periodo de atividade minima solar, entre
os anos de 1645 e 1715, e foi descrito no trabalho seminal
de Eddy 1976 [47]. Para exemplificar a baixa atividade
solar na época do MM, estima-se que irradidncia solar
totaﬂ naquele periodo estivesse entre 1 e 2.8 W -m™2,
enquanto que o valor atual é de 1368 W - m~2 (Lubin
et al. 2010 [48]).

Ao longo das vérias décadas cobertas pelo projeto do
Mount Wilson, que incluiu o estudo de vérios periodos de
atividade minima solar, o Sol manteve um valor do seu
indice Syrwe entre 0,16 (minimo normal de atividade)
e 0,22 (mdximo) entre 1966 e 1993 (Baliunas et al.

1995 [45]).

11 Corresponde & poténcia total por unidade de 4rea na forma de
radiacdo emitida pelo Sol em todos os comprimentos de onda do
espectro eletromagnético.
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Figura 5: Espectros NARVAL de alta resolucdo de 3 objetos do
tipo solar. A regido do Ca Il H&K é mostrada em destaque.

3.1.2. O indice Ry

O indice Syw de Mt. Wilson fornece um fluxo que
contém contribui¢gdes das componentes cromosférica e
fotosférica. Dessa forma, é preciso restringir e separar
a medida fotosférica do fluxo total. Para realizar esse
procedimento utilizaremos o método conforme definido
por Noyes et al. 1984 [43], sendo definido da seguinte
maneira:

Ry = Ry + Rphot(B = V), (2)

em que Ry representa o fluxo total e R}, representa
a componente cromosférica na Eq.[2] Logo, temos:

Ry =Cef(B=V)-S—Rppot(B—-V), (3)

na Eq. 3| Cop(B — V) é um fator de conversdo que
transforma o fluxo dos canais R e V para o continuo,
e Rppor € a contribuigdo fotosférica. Essas medidas sdo
determinadas da seguinte forma (ver Eq. 4| e Eq. :

logC.; = 0.25(B —V)? —1.33(B - V)?
+0.43(B — V) + 0.24, (4)

log Rphot = —4.898 + 1.918(B — V) — 2.893(B — V)3
(5)

Feita a conversdao, o unico pardmetro envolvido na
determinacao do fluxo cromosférico é o indice de cor
(B —V) da estrela.

3.2. Linhas do Mg II

As linhas espectrais ressonantes do Magnésio II h&k
sao andlogas as linhas espectrais do Ca II, inclusive
mantendo a mesma convengdao na nomenclatura (h:2803
A & k2796 A), mas estdo localizadas na regido do
ultravioleta (UV) préximo. As linhas do Mg II tém um
papel importante na fisica da cromosfera de estrelas do
tipo solar (Cardini 2005 [49]). A utilizacdo de linhas
de Mg II como indicador de aquecimento ndo-radiativo
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e atividade cromosférica foi inicialmente proposta por
Linksy & Aires 1978 [42]. Posteriormente, vém sendo
amplamente estudadas em diversos outros trabalhos,
no contexto das estrelas do tipo solar (Basri & Linsky
1979 [50]; Cerruti-Sola et al. 1992 [51]; Mathioudakis
& Doyle 1992 [52]; Elgargy et al. 1997 [53]; Buchholz
et al. 1998 [54]; Cardini 2005 [49]). Nas ultimas trés
décadas, diagndsticos da cromosfera utilizando essas
linhas vém sendo ampliados pelo desenvolvimento de
satélites espaciais. Esses poderosos instrumentos sao
constituidos de espectrégrafos que observam no UV,
tendo em vista que o Mg II esta localizado no ultra-
violeta proximo. Podemos citar dentre eles: o satélite
Copernicus, o satélite International Ultraviolet Explorer
(IUE) e o Hubble Space Telescope.

A partir da teoria de formacao das linhas espectrais,
podemos analisar do ponto de vista microscépico a
fisica que descreve a formacdo das linhas do Mg II.
Em nivel atdmico, os niveis 32D do Mg II ficam acima
dos niveis 32P e a transicdo radiativa entre esses niveis
ocorre nos comprimentos de onda 2791,60 A e 2798,82
A (bem préximo das linhas h&k do Mg II). Quando
a temperatura aumenta rapidamente na cromosfera, a
partir do valor minimo que produz densidade de elétrons
maior que 10°m =3, as regides de 2791,60 A e 2798,82
A entram em emissio, tornando-se indicadores de ati-
vidade (também da estrutura térmica e densidade da
cromosfera). Isso ocorre em regides de intensa atividade
magnética caracterizada por forte aquecimento néo-
radiativo (Feldman & Doschek 1977 [55]; Pereira et al.
2015 [56]; Linsky 2017 [16]).

Além disso, dentre as outras propriedades fisicas das
linhas de Mg II, podemos destacar que sao formadas
em regides de mais altas temperaturas em relacdo ao
Ca II. Devido & vasta abundéancia de magnésio (quando
comparado com o Célcio), as linhas do Mg IT podem ser
consideradas como excelente indicador de perda radia-
tiva total na cromosfera. A sua localizagdo no espectro
encontra-se em torno de 2800 A, o que caracteriza
uma vantagem observacional pelo fato da contribuicdo
fotosférica ser bastante reduzida em pequenos compri-
mentos de onda (Cardini 2005 [49]). Isso resulta em um
alto contraste entre as linhas de emissdo h&k e o fundo
fotosférico.

O magnésio é muito mais abundante que o calcio na
atmosfera estelar (Linsky 2017 [16]). Esse fato resulta em
uma maior densidade na alta cromosfera, com uma taxa
de formagdo das linhas de emissdo h&k relativamente
maior que suas andlogas Ca II H&K. Outro aspecto
importante estd no potencial de ionizagdo dos ions de
Mgt e Mgt+, que sdo bem maiores que nos fons Ca™ e
Ca™*. Outra informacao relevante é saber que as linhas
de Mg II sao formadas nos espectros de praticamente
todas as estrelas das classes espectrais entre F-K. Porém,
ainda nao ha deteccdo destas linhas nos espectros de
estrelas da classe M.
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Figura 6: Espectros NARVAL de alta resolugdo de 3 estrelas do
tipo solar. A regido de absor¢do do Ha é destacada, centrada
em 6562.85 A.

3.3. Linhas Ho

A linha Ha é amplamente utilizada para realizar
diagnésticos observacionais das cromosferas, utilizando
o fluxo nesta regido do espectro estelar. Apesar disso,
do ponto de vista tedrico surge a questao se a formacao
desta linha ocorre devido as excitagdes colisionais (1til
para medidas de aquecimento nao-radiativo, portanto
atividade cromosférica) ou se é formada da fotoionizacao
(Linsky 2017 [16]). E certo que com o aumento do
aquecimento cromosférico, a linha Ha se torna uma
profunda linha de absor¢do (como visto na Fig. |§[)

E possivel medir atividade usando a regiao da linha
Ha, conforme proposto por Marsden et al. 2014 [57] e
visto na Fig. [6] A linha de emissdo Ha estd centrada
em 6562.85A, o indice de atividade Ha-index é composto
pela razao entre os fluxos na regido desta linha e regioes
do continuo centradas em 6558.85 A e 6567.30 A.

FHa

—_— 6
FVHQ‘FFRHQ ( )

Ha — index =
Seguindo a Eq. [} que foi retirada dos trabalhos de
Marsden 2014 [57] e Gizis et al. 2002 [B8], Fy,, ¢é
o fluxo na regido retangular centrada em Ha e com
largura de 3.6 A. As regides do continuo com os fluxos
Fy,,. (centrada em 6558.85 A) e Fg,. (centrada em
6567.30 A), tém comprimento de 2,2 A em ambas as
larguras da regiao retangular.

3.4. Linhas do Ca II IRT

Diversos outros levantamentos observacionais ocorreram
nas ultimas duas décadas na busca por aprofundar o en-
tendimento da conexao entre a atividade solar e estelar,
assim como a respeito dos ciclos de atividade magnética
nas estrelas do tipo solar. Através do avanco das técnicas
observacionais, assim como o avango tecnoldgico na
construcao de modernos telescopios, foi possivel realizar
observagoes astrondmicas em regides do espectro eletro-
magnético até entao inexploradas. Dentre elas, podemos
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Figura 7: Espectros NARVAL de alta resolugdo de 3 analogas
solares. A regido do Ca Il IRT é mostrada, com as linhas de
absorcdo em verde.

citar a regiao do infravermelho préximo, com a atividade
magnética espectroscépica sendo mensurada pelo indice
quantificado através do fluxo na regido do tripleto de
célcio infravermelho (InfraRed Triplet IRT). O indice de
atividade Ca II IRT (Martinez-Arndiz et al. 2011 [59]) é
detalhado na Eq.

As linhas do Ca II IRT estao centradas em 8498.02
A, 8542.09 A e 8662.14 A (Martin et al. 2017 [60]).
Em nivel atomico, essas linhas sdo formadas através de
decaimentos radiativos entre os niveis 32P e 32D nas
linhas do Ca II IRT, gerando uma emissdo dentro de
profundas linhas de absor¢do (Linsky 2017 [16]). Em
geral, isso nao pode ser distinguido em estrelas com
nivel muito baixo de atividade, conforme mostrado na
Fig. [7] sendo, porém, bem visiveis em estrelas ativas ou
algumas estrelas M. Dentre os diversos levantamentos
observacionais utilizando Ca II IRT, podemos citar:
Linsky et al. 1979b [61], Dempsey et al. 1993 [62], Busa
et al. 2007 [63], Lépez-Santiago et al. 2010 [64] e Martin
et al. 2017 [60].

O indice de atividade mais utilizado no estudo da
regidao do Ca II IRT consiste na razao entre o fluxo
das linhas do Ca II IRT e as bandas do continuo (ver
Fig. . Sao representadas pelas bandas Fgs9g centrada
em 8498.02 A, Fgsso centrada em 8542.09A e Fygpo
centrada em 8662.14A, todas com largura de 2A. As
bandas do continuo: Fy, ., centrada em 8475.8A e Fg, ...
centrada em 8704.9A, com largura de 5A.

F; F F
Carpr — index — —3498 + Fg5a2 + F'se62 (7)
Fvipr + FRipr

Levando-se em conta o indice de atividade do Ca
IT IRT, diversos autores vém investigando a correlacao
entre os indices Sy e Ca II IRT. Martin 2011 [60]
encontrou uma relacdo empirica entre os indices Sy e
Ca IT IRT que sao fortemente correlacionados (p = 0,9).
O fluxo em excesso no Ca II IRT e o indice de cor (B—V)
foram usados para correlacionar com R, bem como
Syw- A intencao é de utilizar uma combinagdo destes
indicadores no esfor¢o de expandir as séries temporais
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de atividades para o maior nimero de estrelas possiveis.
Isso é importante na busca pela determinagao de ciclos
de atividade para outras estrelas do tipo solar, visando
responder a questionamentos fundamentais no campo
do magnetismo estelar, tais como: 1) “Quao singular é
o ciclo de atividade do nosso Sol?”, 2) “Estrelas com
possiveis Terras possuem ciclo de atividade similar ao
ciclo do Sol?”.

4. Medindo a atividade cromosférica
computacionalmente

A tarefa de calcular indices de atividade cromosférica
a partir de espectros tem sido aperfeicoada ao longo
das ultimas sete décadas. No final dos anos 1950, foi
estabelecida a correlacdo entre fluxo das linhas do Ca
II H&K e a atividade solar (Wilson 1963 [27]; Wilson
& Skumanich 1964 [28]; Wilson 1968 [21]). Em meados
dos anos 1960 o Sy ficou estabelecido como princi-
pal indicador espectroscépico de atividade cromosférica
(Auer & Mihalas 1963 [22]; Skumanich 1970 [23]; Wilson
1968 [21]).

O célculo computacional do indice de atividade
S-index é realizado levando-se em conta os valores dos
fluxos na regiao das linhas espectrais H&K. Para deter-
minar o fluxo em cada regido é necessario somar as conta-
gens dos pontos espectrais nas quatro regides mostradas
na Fig. [f] valores que sdo posteriormente normalizados.
Sao definidos numericamente dois tridngulos com largura
A meia altura de 1.09 A, centrada nas linhas H&K.
O mesmo foi realizado nas regides do pseudocontinuo,
porém com largura de 20 A. O indice de atividade é
entdo calculado pela Eq. [T} Maiores detalhes podem ser
encontrados no trabalho de Wright 2004b [25].

SMW = Q- Sinstrumental + ﬁ (8)

Os mais diversos esforcos observacionais nas tltimas
seis décadas tornaram o Sy o principal indicador
de atividade estelar, sendo utilizado nos mais diversos
instrumentos e nao apenas no Observatério Mount
Wilson (Marsden et al. 2014 [57]). Apesar da vantagem
observacional de utilizar a regido do visivel, cada instru-
mento e telescépio possuem configuragoes observacionais
significativamente distintas. Para obtermos um indice
S equivalente ao Sp;w, ou seja na escala de Mount
Wilson, é preciso inicialmente medir o .S no instrumento
em questdo (isto é o Sinstrumental). Mas as estrelas
observadas pelo instrumento devem ser uma amostra de
objetos também observados no Mount Wilson. Sdo uti-
lizadas entao as chamadas estrelas de calibragao, isto é,
estrelas que foram monitoradas originalmente no Mount
Wilson e oportunamente precisam ser observadas no
instrumento de interesse. Assim, é necessario comparar o
Sinstrumental COM 0 Spry, estrela por estrela, resultando
na Fig.

Os objetos que constituem a amostra devem apresen-
tar correlacdo entre Sy w € Sinstrumental, O qUE precisa
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Figura 8: Simulac3o da calibrag3o do S-index instrumental para
o Suw . Os dados utilizados foram obtidos através de gerador de
nimeros aleatérios. A linha vermelha representa o ajuste linear
adequado para esta amostra.

ser necessariamente verdadeiro, visto que sdo as mesmas
estrelas observadas por instrumentos distintos. Dadas
as condig¢bes anteriores, deve entdo ser realizada uma
regressdo linear simples entre as medidas de Sy e
Sinstrumental- 1al método foi registrado por diversos
autores nos ultimos 20 anos, dentre os quais Wright
et al. 2004b [25]; Marsden et al. 2014 [57]. A calibragdo
do Sinstrumental Para Syrw, ou seja, a escala de Mount
Wilson, resultard em uma equagdo geral conforme é
mostrado na Eq. Portanto, através desse método,
é possivel realizar medigoes do indice de atividade em
qualquer instrumento compativel com a regido do éptico
no espectro eletromagnético, e calibrar tais medidas para
Syw. O acimulo dessas medidas ao longo do tempo
é muito importante para a caracterizacao de ciclos de
atividade nas mais diversas estrelas, a partir de dados
oriundos dos mais diversos telescopios.

Posteriormente, visando melhorar a precisdo nas
medicgoes deste indice de atividade, Wright et al. 2004b
[25], utilizando ~100 estrelas, desenvolveu um método
em que calcula-se o indice de atividade instrumental
utilizando a Eq. [0 sendo este método reproduzido com
sucesso por Marsden et al. 2014 [57]. Este método
consiste em encontrar o melhor ajuste nao linear (através
do método dos minimos quadrados) para o fluxo em
cada uma das regides do espectro utilizadas. Sao elas:
Fy e Fx que sdo as regioes de largura 2.18 A ambas
centradas nas linhas H e K do Ca Il respectivamente.
Por outro lado, Fr,, . € Fy,,, s80 as regides do continuo,
com 20 A de largura, j& descritas anteriormente na
Secéo 3.1} Os valores dos fluxos Frr, Fi, Fry e € Fyyp
sdo calculados para cada estrela e os coeficientes a, b, ¢
e d sdo pesos calculados usando o ajuste nao linear com
minimos quadrados, resultando na Eq. [9] Os erros do
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Figura 9: Esquema computacional do célculo do indice de
atividade cromosférica

indice de atividade sdo empiricos e estimados a partir
do desvio padrao calculado em toda a amostra.

aFH + bFK
Sins rumental — +e, 9
rumentr = M )

Um esquema computacional para o calculo do indice
de atividade é mostrado na Fig. [0 baseado no método
jé amplamente utilizado por Duncan et al. 1991 [24],
Wright et al. 2004b [37] e Marsden et al. 2014 [57]. E
importante destacar a necessidade de realizar a corre¢ao
da velocidade radial da estrela na andlise do espectro
em questao. Isso é essencial para corrigir a posicao das
linhas espectrais a serem estudadas.

4.1. Calibracao Ssopmure para o Syw

Para exemplificar, realizamos uma nova calibragdo para
o Syw a partir do S-index instrumental dos espectros
do SOPHIEH Essa nova calibracao foi motivada pela
significativa divergéncia entre os valores deste indice de
atividade calculados neste trabalho e as medidas outrora
apresentadas por Boisse et al. 2010 [65].

Para efetuar essa calibracao, seguimos o proposto por
Duncan et al. 1991 [24]; Wright et al. 2004 [25] e Marsden
et al. 2014 [57], que consiste basicamente em encontrar
uma relagdo linear entre os indices de atividade para es-
trelas observadas no instrumento em questao e também
pelo projeto HK do Mount Wilson. Para tanto, foram
utilizadas 52 estrelas padrao de calibracdo que constam

12 O SOPHIE é um instrumento cacador de planetas localizado
no Observatoire de Haute Provence, Francga.
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Figura 10: Calibracdo S instrumental SOPHIE para Syrw.

no trabalho seminal da colabora¢do Bcool (Marsden
et al. 2014 [57]), em que o mesmo procedimento foi
realizado para determinar uma calibragdo do S-index
instrumental dos instrumentos NARVAL e ESPaDOn9™]
para o Syw.

Desses 52 objetos, foram encontrados 6575 espectros
no arquivo do SOPHIE. Entéao, foi calculado o S-index
instrumental seguindo o proposto por Boisse et al. 2010
[65], ressaltando que nesse instrumento hd uma diferenca
de ~ 1,07 A na posicdo das regives do pseudocontinuo
em relagao a todos os outros levantamentos onde o Sy
foi calculado. Em seguida, foi realizada a remocao de
outliers fora do intervalo de 30 da média, restando assim
6221 medidas. Os valores médios para cada estrela estdao
listados na Tabela 1] e a Figura mostra a regressao
linear que descreve a calibragao, tendo como resultado a

Eq.
Suyw = 1,01-Ssopure — 0,03 (10)

5. Consideracgoes finais

O estudo da espectroscopia estelar, em especial com
foco no magnetismo, possui um papel muito especial
na revolucdo que a Astronomia vem passando ao longo
das ultimas décadas. Desde as primeiras observacoes das
manchas solares pelas primeiras lunetas no século XVI,
até os modernos telescépios de alta resolugdo dos dias
atuais, a busca pela compreensao da fisica dos interiores
estelares, bem como a busca por vida no Universo, tém
motivado os astrénomos nessa jornada.

H& muito se sabe que a luz proveniente das estrelas
pode ser interpretada inadequadamente quando nao sao
levadas em conta as medidas de atividade (Duncan

13 ESPaDOnS: an Echelle SpectroPolarimetric Device for the Ob-
servation of Stars at CFHT. Esta localizado no telescopio CFHT
(Canadian France Hawai Telescope), sendo um espectrégrafo e
espectropolarimetro do tipo echelle de alta resolugdo com R =
65000. O ESPaDOnS foi projetado para obter espectros localizados
entre 3700-10000 A do espectro, uma descricio detalhada do
instrumento pode ser encontrada no trabalho de Donati et al.
2006 [66].
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Tabela 1: Dados observacionais médios para as estrelas de
calibracdo SOPHIE.

HD <SSOPHIE> FH FK N©°.Obs
377 0.4150 £ 0.0578 0.0016 0.0013 39
1461 0.1857 £ 0.0157  0.0010 0.0009 2
4915 0.2601 £ 0.0126  0.0004 0.0004 16
7727 0.1711 £ 0.0749  0.0003 0.0003 15
9826 0.1834 £ 0.0678 0.0145 0.0127 41
10476 0.2121 £ 0.0743  0.0001  0.0001 193
10697 0.1711 £ 0.0787  0.0006  0.0006 4
11131 0.3870 £ 0.0275 0.0090 0.0078 3
12846 0.1779 £ 0.0926  0.0004 0.0004 3
13531 0.4483 £ 0.0000 0.0017 0.0014 1
20630 0.3939 £ 0.0619  0.0063 0.0052 31
22879 0.1862 £ 0.0711  0.0012 0.0011 581
24213 0.1614 £ 0.0066  0.0001  0.0001 59
27063 0.2660 £ 0.0444  0.0003 0.0002 110
32147 0.3869 £ 0.1597 0.0015 0.0012 21
39587 0.3426 £ 0.0202 0.0038 0.0031 3
50692 0.1920 £ 0.1255 0.0008  0.0009 14
56202 0.3786 £ 0.0000  0.0000 0.0000 1
61994 0.2899 £ 0.2289  0.0008 0.0007 2
63433 0.4441 £ 0.0113  0.0022 0.0018 2
64942 0.2818 £ 0.0000  0.0001  0.0001 1
71148 0.2114 £ 0.0495 0.0001  0.0001 19
72905 0.3708 £ 0.0562 0.0016 0.0013 59
73344 0.2861 £ 0.0447 0.0032 0.0030 4
75332 0.3306 £ 0.2447 0.0026  0.0022 5
78366 0.2718 £ 0.1992  0.0002  0.0002 8
82106 0.7221 £ 0.1280 0.0014 0.0012 44
95128 0.1708 £ 0.0530  0.0009 0.0009 14
98618 0.1880 £ 0.0000  0.0010 0.0008 1
101501  0.3522 4+ 0.0000 0.0302 0.0251 1
107213 0.1602 £+ 0.0144 0.0003 0.0003 6
115404 0.5607 £+ 0.2504 0.0037  0.0029 7
120136  0.2279 4+ 0.0000 0.0022 0.0019 1
129333 0.5478 £ 0.0309 0.0014 0.0011 16
131156  0.4655 4+ 0.0000 0.0108 0.0086 1
131511  0.4921 £+ 0.0573 0.0008  0.0007 2
149661 0.3978 £+ 0.0302 0.0048  0.0039 96
152391 0.4111 + 0.0282  0.0027  0.0022 7
166435 0.4367 £ 0.0119 0.0034 0.0028 3
166620 0.2364 4+ 0.0000 0.0004 0.0004 1
175726  0.3909 £+ 0.0121  0.0021  0.0018 37
182101 0.2162 4+ 0.0861 0.0102 0.0087 8
186408 0.1837 4+ 0.0251 0.0022  0.0022 2
186427 0.1882 £+ 0.0416 0.0038  0.0039 126
194012  0.2320 4+ 0.0216  0.0052  0.0046 2
196850 0.2159 £ 0.0162 0.0021  0.0021 12
201091 0.6735 £ 0.0335 0.0100 0.0078 12
206860 0.3688 + 0.1015 0.0044 0.0036 11
208776  0.1703 £ 0.0000 0.0006 0.0005 1
217813 0.3317 £ 0.0000  0.0044 0.0037 1
221830 0.2036 £ 0.0094 0.0036 0.0031 6
222143  0.3028 £ 0.0468 0.0004 0.0004 20

et al. 1991 [24]). Uma introducdo ao tema & comuni-
dade de lingua portuguesa e estudantes de graduagao
é oportuna. Além disso, ndo é apenas compreender o
tema em questdo mas também dar uma introducao de
como os astronomos fazem essas medidas, a partir da
espectroscopia, ao longo dos anos.
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As observagoes das linhas do Ca II tem sido objeto
de esforcos observacionais ao longo das tultimas seis
décadas. Desde o estudo da atividade cromosférica ao
longo desses anos, até a busca por caracterizar ciclos de
atividade, muito tem sido investigado através da deter-
minacao da atividade usando o Sj;y . Particularmente,
neste trabalho foi realizado um breve detalhamento das
caracteristicas fisicas da cromosfera de estrelas do tipo
solar. Os trabalhos publicados por Ferreira et al. 2020
[67] e Gongalves, B. F. O. et al. 2020 [68] também
utilizam a formulagao para o célculo do S-index baseado
no que foi apresentado neste trabalho e podem servir
como fonte para um aprofundamento posterior.

O entendimento do magnetismo solar e de outras
estrelas similares ao nosso Sol tornou-se de fundamental
importancia. Neste contexto, a busca por outras dessas
estrelas tem levado a Astronomia moderna a procurar
por novas Terras, sendo a descoberta do primeiro planeta
orbitando uma estrela do tipo solar (Mayor & Queloz
1995 [69]) agraciada com o prémio nobel de Fisica de
2019.

A jornada pelos novos mundos do Cosmos, em espe-
cial a busca por novas Terras (e quem sabe atividade
bioldgica), tem nos levado a questoes fundamentais.
Neste contexto, o estudo da atividade magnética estelar
tem relevante importancia. Isso ndo somente no contexto
estelar mas também no sentido de investigar qual a
efetividade e influéncia do campo magnético estelar,
bem como a atividade, no ambiente da atmosfera dos
planetas (Linsky 2019 [1]). Portanto, a atividade estelar
pode afetar até mesmo a habitabilidade planetaria, como
¢ sugerido por Do Nascimento et al. 2016 [70]. Tudo
isso faz do estudo da atividade estelar uma ferramenta
na busca de responder a pergunta: “Estamos mesmo
sozinhos no Universo?”.
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