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Rozwigzanie zadania M 224
Przypuiémy, e k jest pierwiastkiem
calkowitym naszego rownania, Wtedy
(x=a)(x+10)+ 1 = (x=Kk)(x=1)

i podstawiajgc x = k mamy:
(k—a)(k+10)+ 1 = 0, czyli

(k—a)(k+10) = — 1 i poniewaz k—a

i k+ 10 53 calkowite, wiec albo
k—a=1k+10= -1,

albo k—a= —1,k+10 = L.

Mamy wiec dwie mozliwe wartosci a: a = =12
luba= —8.Jexlia= —12,0

(x—a) (x+10)+1 = {(x+12) (x+ 10)+1 =
= (x+11)%, a jetclia = —8, to

(x—a) (x+10)+1 = (x+8) (x+10)+1 =
= (x+9)%.

Wobectegoa = —12luba = —8i wlko

te dwie wartosci a spelniajg warunki zadania,

Wyznaczanie wieku roznych obiektow jest z reguly przedsiewzigciem skomplikowanym. Jednym
z podstawowych problemow archeologii jest sprawa datowania wykopalisk. Paleontolodzy probujg
wyznaczy¢ wiek skamienialych roélin i zwierzat, a geologowie staraja si¢ ocenic, jak stare sa
rozne skaly. Wszystkie te poczynania nie naleza do latwych, gdyz przyroda nie obdarzyla swoich
tworéw w metryki, w ktorych czarno na bialym wypisany bylby moment ich powstania.
Wyznaczanie wieku gwiazd napotyka na jeszcze jedna dodatkowa trudnos$é. Nie mozna
mianowicie umiesci¢ gwiazdy w laboratorium, aby poddac ja analizie; wszystkie informacje
musimy wydostac z promieniowania, jakie do nas dociera. Dlatego nie ma bezposredniej metody
okreslania, ile lat maja gwiazdy, wymyslono natomiast metody posrednie, opierajace si¢ na —
lepiej lub gorzej — sprawdzonych teoriach i hipotezach.

Jednym z charakterystycznych parametrow okreslajacych wiek gwiazdy jest sklad chemiczny jej
zewngtrznych warstw, czyli tzw. atmosfery. Drugim parametrem jest polozenie gwiazdy

w Galaktyce. Aby to szerzej wyjasni¢, musimy zatrzymac sie na chwilg przy teorii powstawania
pierwiastkow we Wszechiwiecie, a takze przy teorii ewolucji Galaktyki.

Obecnie prawie wszyscy naukowcy uwazaja, ze Wszechswiat powstal 15—20 miliardow lat temu.
W momencie powstawania Wszechswiata (w tzw. wielkim wybuchu, lub mowigc z angielska
,,big bangu™) utworzyly si¢ dwa najlzejsze pierwiastki —wodor i hel. Powstaly takZze minimalne
ilogci innych pierwiastkow, ktore dalej bedziemy nazywaé pierwiastkami ciezkimi. Wytworzyly
si¢ one w kilku pierwszych zaledwie minutach istnienia Wszechswiata, ktory wtedy byl bardzo
goracy i gesty. Przyczyna powstania pierwiastkow byly reakcije jadrowe.

Nieustanna ekspansja (rozszerzanie si¢) Wszechswiata spowodowala, ze po tych kilku pierwszych
minutach gestos¢ i temperatura materii spadly na tyle, iz reakcje jadrowe musialy ustac.
Wszechéwiat w dalszym ciagu powigkszal swoja objetosc i po pewnym czasie (ale czas ten liczy
sig juz w milionach lat!) materia rozmieszczona poczatkowo doé¢ jednorodnie zaczgla skupiaé sie
w poszczegolne galaktyki. Wiedy takZe powstala nasza Galaktyka.

Wydaje sig, iz nasza Galaktyka miala poczatkowo ksztalt wielkie! kuli zbudowanej z rzadkiego
gazu. Drobne niejednorodnosci spowodowaly, ze czgs¢ materii zaczgla skupiac si¢ w obloki
gazowe, gestsze niz otaczajgcy je osrodek. Oblok taki byt niestabilny (sily grawitacyjne
przewyzszaly ciSnienie gazu) i dlatego podlegal procesowi kondensacji. Jego objetos¢ malata,
natomiast gestos¢ i temperatura rosly. W pewnym momencie temperatura w centrum obloku
stala sig na tyle duza, iz mogly zachodzi¢ reakcje jadrowe. Energia wyzwalana w takich reakcjach
powstrzymala proces kurczenia si¢ obloku. Powstala stabilna konfiguracja gazowa —

nowo narodzona gwiazda.

Gwiazdy produkuja energi¢ w glebokich wnetrzach. Energia ta wypromieniowywana jest

w postaci fal elektromagnetycznych — $wiatta. Zrodlem energii sa reakcje jadrowe. Reakcje te
polegaja na laczeniu sig jader lzejszych pierwiastkow w jadra pierwiastkow cigzszych.

W poczatkowych fazach ewolucji w gwiezdzie zachodzi glownie proces syntezy jader helu z jader
wodoru; schematycznie mozna ten proces zapisac tak:

4'H — *He+e.

Wzér ten nalezy rozumie¢ w nastepujacy sposob: cztery jadra wodoru o jednostkowej masie
atomowej przeksztalcaja si¢ w jedno jadro helu o masie atomowej rownej cztery; & oznacza
energi¢ wydzielona w czasie tej reakgcji.

Skutkiem reakcji jadrowych zmienia si¢ sklad chemiczny wnetrza gwiazdy: staje si¢ ono
ubozsze w wodor, a bogatsze w hel. Natomiast sklad warstw powierzchniowych gwiazdy
pozostaje nie zmieniony, gdyz zarowno temperatura, jak i ggstoSc sa tam zbyt male, aby mogly
zachodzi¢ reakcje jadrowe.

Gdy caly zapas wodoru w centralnych czgsciach gwiazdy zostanie wyczerpany, zaczynaja
zachodzi¢ reakcje syntezy jader wegla z jader helu:

3 4He —+ 2C + e.
Gdy obfitoé¢ wegla stanie si¢ wystarczajaco duza, wowczas moze powstawac tlen:
12C 4+ *He — %0 + e.

Jadro tlenu moze przylaczy¢ jadro helu dajac w wyniku jadro neonu i tak dalej. Efektem tych
wszystkich reakcji jadrowych jest cala gama pierwiastkéw chemicznych powstajacych we

wnetrzu gwiazdy.

Gwiazdy koncza swoja ewolucje, gdy wyczerpia zasob energii jadrowej. Gwiazdy mniej masywne
staja sic wowczas bialymi karlami, tj. stosunkowo malymi, lecz bardzo gestymi kulami rozgrzanej
materii, ktora powoli stygnie. Gwiazdy masywniejsze koricza swoj zywot gigantycznym
fajerwerkiem, jakim jest wybuch supernowej. Prawie cala gwiazda zostaje wowczas rozerwana
,»na strzgpy”, a jedynie z najbardziej centralnych warstw tworzy sig tzw. gwiazda neutronowa.
Masa gwiazdy neutronowej jest bliska masy Slonca (rownej 2 x 10°? kg), a promien jest rzedu
zaledwie 10 km. Czytelnik moze latwo obliczy¢, jak wielka jest srednia gestosé takiego obiektu.

£



. S Tempo ewolucji gwiazdy zalezy drastycznie od jej masy. Gwiazda o masie rownej masie Slofica -~
A : 3 potrzebuje ok, 10 miliardow lat, aby staé¢ sie bialym karlem; natomiast gwiezdzie o masie
kilkadziesiat razy wigckszej wystarczy zaledwie pare milionow lat, by wybuchna¢ jako supernowa.
Wroémy do naszej Galaktyki. ZostawiliSmy ja w momencie, gdy miala ksztalt kulisty i zaczynaly
tworzy¢ sie pierwsze gwiazdy. Oczywiscie rozmieszczone one byly w sposob sferycznie symetryczny,
Z biegiem czasu gaz znajdujacy sie w Galaktyce opadal do plaszczyzny réwnika galaktycznego.
Jednoczesnie najmasywniejsze sposrod najwezesniej powstalych gwiazd koriczyly juz swoja
ewolucje wybuchami supernowych. Materia tych gwiazd rozrywana w czasie wybuchu zawierala

B o znaczne ilosci pierwiastkow ciezkich. Po wybuchu przenikala ona do gazu miedzygwiazdowego.
: g ) . W ten spos6b nastepowalo wzbogacenie materii miedzygwiazdowej w pierwiastki cigZkie.
e o S SR Proces tworzenia si¢ gwiazd z gazu miedzygwiazdowego trwal dalej — trwa on zreszta do dzisiaj.
. SR Gwiazdy powstawaly (i powstaja) jednak juz tylko w poblizu plaszczyzny rownika
Schematyczny wyglad naszej Galaktyki galaktycznego, gdyz tylko tam pozostala wystarczajaca ilos¢ materii. Wybuchy supernowych

% boku"”, Punkty czerwone wyobrazaja
g\wi'az(l)_-r o malej obfitodci pierwiastkow
cigzkich, natomiast czarne — o duiej.

ustawicznie wzbogacaja te materie w pierwiastki cigzkie. Dlatego im pozniej powstala gwiazda,
z tym wiekszej ilosci pierwiastkow cigzkich byla zbudowana.

Jak wida¢, gwiazdy w naszej Galaktyce mozna podzieli¢ z grubsza na dwie grupy. Pierwsza — to
gwiazdy stare, nalezace do tzw. podsystemu sferycznego Galaktyki. Maja one co najmniej

10 miliardow lat. Sa to gwiazdy malo masywne, gdyz masywniejsze zakonczyly juz swoja
ewolucj¢. Zewngtrzne warstwy tych gwiazd, nie przeksztalcone przez reakcje jadrowe, zawieraja
bardzo malo pierwiastkow cigzkich. Druga grupe stanowia gwiazdy miodsze, tworzace podsystem
plaski, gdyz grupuja si¢ w poblizu plaszczyzny rownika galaktycznego. W warstwach
powierzchniowych tych gwiazd znajduje.sie stosunkowo duzo pierwiastkéw cigzkich.

Skiad chemiczny zewnetrznych warstw gwiazdy moina wyznaczy¢ z obserwacji. W tym celu
nalezy przeprowadzi¢ tzw. analize widmowa promieniowania. Swiatlo gwiazdy skupione w
ognisku teleskopu nalezy przepusci¢ przez pryzmat lub siatke dyfrakcyjna. Otrzymamy wowczas
widmo promieniowania gwiazdy. Wystapia w nim ciemne prazki. Istnienie kazdego z tych
prazkéw Swiadezy o wystgpowaniu w atmosferze gwiazdy jakiego$ pierwiastka. Natezenie prazka
$wiadczy o obfitoéci tegoz pierwiastka.

Stwierdzono, ze w gwiazdach podsystemu sferycznego ulamek mas'y atmosfery, jaki stanowia
pierwiastki ciezkie, wynosi zaledwie pare tysiecznych. Dla gwiazd podsystemu plaskiego jest on
odpowiednio wigkszy. I tak dla Slorica (ktérego wiek ocenia sie na 4,6 miliarda lat) wynosi on
dwie setne, natomiast dla gwiazd najmiodszych (majacych tylko kilka milionéw lat) jest on
rOwny czterem setnym.

Problem ewolucji gwiazd jest jednym z lepiej zbadanych zagadnien wspolczesnej astronomii.
Obecnie mozemy powiedziec, jak zmieniaja sie w czasie charakterystyczne parametry gwiazdy,
g _ takie jak promien, jasnos¢ (tj. ilos¢ energii emitowana w ciggu sekundy), temperatura
Teoretyczny d'sugr::m H-R. Na osi poziomej powierzchniowa itp. Dlatego mogloby wydawacé sie prostym wyznaczenie wieku gwiazdy przez
zaznaczony jest logarytm temperatury poréwnanie jej obserwowanych parametrow z teoretycznymi obliczeniami. Metoda ta jednak
powierzchniowej (w kelwinach), a na . 4 2 R e - S == 3 . . - N
B s —iogurvim sasiosi .zawodn. gdyz — jak juz powiedzielisSmy wyzej — ewolucja gwiazdy zalezy niestychanie silnie od
(w jednostkach sio ch). Za v jej masy, nie ma za$ dokladnej metody wyznaczania mas gwiazd. Jedynym wyjatkiem jest nasze
jest cigg glowny wieku zerowego i izochrony  Slonice, ktérego mase znamy z wystarczajacg precyzja. Wyniki teorii ewolucji mozna jednak
l"“”“‘i‘d“j““ pigeiu i dziesieeiu miliardom  zastosowaé do wyznaczania wieku gromad gwiazd. Sa to wielkie skupiska gwiazd wewnatrz
g . Galaktyki. Wyrozniamy dwa rodzaje gromad. Gromady kuliste zawieraja 10°— 10° gwiazd, a ich
. promienie wynosza 50—100 parsekow. Przypominaja one wielkie kule. Gromady otwarte sa
: mniejsze. Do kazdej z nich nalezy kilkadziesiat lub kilkaset gwiazd. Ich ksztalt jest
nieregularny, a typowe rozmiary wynosza kilka parsekow. Gromady kuliste naleza do
podsystemu sferycznego Galaktyki, natomiast gromady otwarte — do plaskiego.
Sadzimy, Ze gwiazdy nalezace do jednej gromady uformowaly sie jednoczeénie.
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Il:l NGC 2362 h+X Persel
w celkl wyznaczenia wieku gromady wygodnie jest postuzy¢ si¢ diagramem Hertzsprunga-
-Russella (w skrocie diagramem H—R). Na poziomej osi tego diagramu (skierowanej — ze
wzgledow historycznych — na lewo!) odlozony jest logarytm temperatury powierzchniowej
gwiazdy, natomiast na osi pionowej — logarytm jej jasnosci. Kazdg gwiazde reprezentuje na
diagramie H—R jeden punkt. Gwiazdy w momencie powstania ukladaja si¢ wzdluz prawie
prostej linii, ktora nazywa sig ciggiem gléwnym wieku zerowego. Im wieksza jest masa gwiazdy,
tym wyzej znajdzie si¢ ona w ciggu gléwnym. Po pewnym czasie zmieniajg sie parametry
gwiazd, tych masywniejszych — bardziej, tych mniej masywnych — odpowiednio mniej. Gwiazdy
beda ukladac si¢ wzdtuz innej linii na diagramie H—R. Mozna obliczy¢ teoretyczny ksztalt
takich linii (sa to tzw. izochrony) w zaleznosci od czasu, jaki uplyngl od momentu powstania
gwiazd. Poréwnujac teoretyczne izochrony z rozmieszczeniem gwiazd z gromady na diagramie
= ; ) ©® » 36 1ogT H_.R mozna wyznaczy¢ wiek tejze gromady.
scm[yﬂ'w S R i Pro_ccdurtz. taka zastosowm.'lq do zbad‘ania' wie:ku wielu gro_nfmd..()kazalo .SiQ. ze wiek gromad
Rroiiad olwartvch (ozarne 1) § fednel kulistych jest praktycznie identyczny i wynosi okoto 15 miliardow lat. Diagramy H—R dla ;
gromady kulistej (linia czerwona), gromad otwartych rdznia sigenatomiast znacznie swoim wygladem, a tym samym gromady té
: maja rézny wiek. Istnieja gromady otwarte, ktore maja zaledwie parg milionow lat; sg takze
takie, ktorych wiek wynosi miliardy lat.




