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As estrelas formam-se do colapso gravitacional de nuvens densas e frias de matéria 

interestelar (gás e partículas sólidas). A massa da nuvem é muito maior que a soma 

das massas das estrelas formadas. A interação gravitacional das estrelas nascentes 

provoca a fuga delas do local onde foram formadas. Formam-se estrelas solitárias 

assim como pares, trios ou mesmo aglomerados de estrelas, nestes casos mantidos 

como tal pela atração gravitacional mútua. Cada estrela pode formar um sistema de 

corpos em seu torno, o seu sistema planetário. O Sistema Solar é um desses casos. 
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A tabela mostra a escala de tempo para a formação de uma estrela. Um objeto é 

considerado estrela quando tem capacidade de gerar energia por fusão nuclear, 

fundindo hidrogênio em hélio. Estrelas grandes formam-se muito rápido. Estrela 

pequenas formam-se muito lentamente. A massa é o fator que pondera esse 

processo. Compare as escalas de tempo de formação das estrelas com a escala de 

tempo de formação do Sol.  
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Tirar uma foto do Sol com uma câmera padrão fornecerá uma imagem familiar: um disco amarelado e sem característica, 
talvez de cor um pouco mais avermelhada quando próximo do horizonte. O Sol emite luz em todas as cores, mas é na região da 
cor amarela que o Sol é mais brilhante.  

 
Instrumentos especializados, em telescópios terrestres ou espaciais, no entanto, podem observar a luz muito além dos limites 
visíveis a olho nu. Diferentes comprimentos de onda transmitem informações sobre diferentes componentes da superfície e da 
atmosfera do sol; portanto, os cientistas os usam para pintar uma imagem completa de nossa estrela em constante mudança e 
variação. 

 

A luz verde-amarela de 5500 Angstroms, por exemplo, geralmente emana de material de cerca de 10.000 graus F (5700 graus 
C), que representa a superfície do sol. A luz ultravioleta extrema de 94 Angstroms, por outro lado, vem de átomos que são 
cerca de 11 milhões de graus F (6.300.000 graus C) e é um bom comprimento de onda para observar erupções solares, que 
podem atingir temperaturas tão altas. Examinando imagens do sol em vários comprimentos de onda - como é feito através de 
telescópios como o Observatório de Dinâmica Solar da NASA (SDO), o Observatório de Relações Terrestres Solares da 
NASA (STEREO) e o Observatório Solar e Heliosférico da ESA / NASA - SOHO pode rastrear como as partículas e o calor se 
movem pela atmosfera do sol. 

 

Vemos o espectro visível da luz simplesmente porque o sol é constituído por um gás quente - o calor produz luz da mesma 
forma que em uma lâmpada incandescente. Mas quando se trata de comprimentos de onda mais curtos, o sol envia luz 
ultravioleta extrema e raios-x porque é preenchido com muitos tipos de átomos, cada qual emitindo luz de um certo 
comprimento de onda quando atingem uma determinada temperatura. Não só o sol contém muitos átomos diferentes - hélio, 
hidrogênio, ferro, por exemplo - mas também tipos diferentes de cada átomo com cargas elétricas diferentes, conhecidas como 
íons. Cada íon pode emitir luz em comprimentos de onda específicos quando atinge uma temperatura específica. Os cientistas 
catalogaram quais átomos produzem quais comprimentos de onda desde o início do século XX, e as associações estão bem 
documentadas em listas que podem ocupar centenas de páginas. 

 

Os telescópios solares usam essas informações de comprimento de onda de duas maneiras. Por um lado, certos instrumentos, 
conhecidos como espectrômetros, observam muitos comprimentos de onda da luz simultaneamente e podem medir quanto de 
cada comprimento de onda da luz está presente. Isso ajuda a criar uma compreensão composta de quais faixas de temperatura 
são exibidas no material ao redor do sol. Os espectrógrafos não se parecem com uma imagem típica, mas são gráficos que 
categorizam a quantidade de cada tipo de luz. 

 

Fonte: Why NASA Scientists Observe the Sun in Different Wavelengths 

 https://www.nasa.gov/mission_pages/sunearth/news/light-wavelengths.html 
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Os níveis de energia atômicos, e os correspondentes comprimentos de 

onda, são calculados sem a presença de campo magnético. Quando 

presente, o campo magnético desdobra os níveis atômicos em outros 

níveis, aumentando o número de linhas espectrais. Este desdobramento 

é conhecido por Efeito Zeeman. Na presença de campo elétrico há 

fenômeno semelhante (Efeito Stark).  

 

O desdobramento está associado ao número quântico do momento 

angular orbital  L. Esse número quântico tem valores inteiros positivos. 

O número de níveis é  2L + 1.  Padrão e a quantidade de linhas 

desdobradas dependem da intensidade do campo magnético presente.  
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O campo magnético altera os níveis de energia atômicos, dividindo as linhas 

espectrais. A separação entre as componentes é proporcional à intensidade do 

campo. Isto permite verificar a presença de campo magnético, determinar sua 

intensidade e construir um magnetograma. 
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Richard Carrington e Gustave Spörer descobriram independentemente que o ciclo 
progredia variando a quantidade de manchas e a localização. A quantidade de 
manchas aumenta com a atividade solar. As manchas são escassas na fase de 
mínima atividade e aparecem próximas às latitudes 30o norte e sul. Com a 
evolução do ciclo, a quantidade aumenta e elas surgem em latitudes cada vez 
menores, até o pico de máxima atividade. A partir daí, elas desaparecem 
gradativamente e começam a surgir novamente próximas às latitudes 30o. 
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