Czytelnik Ciekawski dowie sie, ze
minimalne ¢ jest réwniez dzielnikiem A(d),
gdzie A oznacza tzw. funkcje Carmichaela.
Trudno natomiast, w ogdlnosci,
przewidzieé jego dokladng wartosé.

Dla danej liczby naturalnej n jej tocjent ¢(n) wyraza liczbe liczb naturalnych
dodatnich, ktore sa mniejsze od n i sa z ta liczba wzglednie pierwsze. Na
przyklad ¢(5) =4, bo 5 jest wzglednie pierwsza z 1,2,3 i 4. Z kolei ¢(6) = 2,
bo 6 jest wzglednie pierwsza z 11 5, ale nie z 2, 3 ani 4.

Jesli liczba a ma wspélny dzielnik z n, to jest on takze dzielnikiem kazdej liczby,
ktora daje reszte a przy dzieleniu przez n. Istotnie, oznaczajac ten wspélny
dzielnik jako x i piszac a = za’, n = zn’, mamy kn + a = kan’ + za’ = z(kn' + d').
Oznacza to, ze reszta z dzielenia przez n liczby wzglednie pierwszej z n jest tez
wzglednie pierwsza z n. Takich reszt jest, z definicji, ¢(n).

Zastosujmy ten fakt. Wezmy, jak zwykle, liczbe d, ktéra jest wzglednie pierwsza
z 10. Jest tez ona wzglednie pierwsza z kazda potega liczby 10. Wobec tego
kazda liczba postaci 100...0 daje jedna sposréd ¢(d) reszt z dzielenia przez d.
Zatem ktores dwie z ¢(d) + 1 liczb 1, 10, 100, ..., 10...0 daja jednakowa reszte
z dzielenia przez d. Wobec tego d jest dzielnikiem ich réznicy, 99...900...0, ktéra
ma co najwyzej ¢(d) cyfr, a wiec co najwyzej ¢(d) dziewiatek. Korzystajac ze
wzglednej pierwszosci d i 10, stwierdzamy, ze sam poczatek tej liczby, 99...9,
zlozony z co najwyzej ¢(d) dziewiatek, jest podzielny przez d. Stad minimalne ¢
jest nie wigksze niz (d).

Jest to pewna poprawa, bo ¢(d) to zazwyczaj liczba istotnie mniejsza niz d.

Wspomnijmy tu jeszcze stynne twierdzenie Eulera, mowiace, ze jesli liczby a i n
sa wzglednie pierwsze, to n jest dzielnikiem liczby a?(™ — 1. W szczegblnosci
biorac a = 10, n = d, stwierdzamy, ze mozna wybraé t = ¢(d). Da sie tez stad
wywnioskowaé, ze minimalne ¢ jest nawet dzielnikiem ¢(d).

Zadania (wskazowki do zadaii mozna znalez¢ na stronie [0)

1. Wykaz, ze jesli liczba 333 ...
to n jest podzielne przez 6.

2. Uzasadnij, ze dana liczba dzieli sie¢ przez 7 wtedy i tylko wtedy, gdy réznica
jej 3-poczatku i 3-konca dzieli sie przez 7.

3. Uzasadnij, ze jesli zapis dziesietny liczby podzielnej przez 9 sktada sie

z samych dwojek, to liczba ta jest podzielna przez 37. Wskaz liczbe, ktérej zapis
dziesietny sklada sie z samych dwdjek i ktéra dzieli sie przez 37, ale nie przez 9.

333, ztozona z n trojek, jest podzielna przez 99,

Skad wiadomo, ile gwiazd rodzi sie w galaktyce?

Miguel FIGUEIRA

Adiunkt, Narodowe Centrum Badan
Jadrowych

Masa Storica to 1,989x10%° kg.

O masywnych gwiazdach méwimy, gdy
ich masa przekracza 8 M. Wiecej na
temat ewolucji masywnych gwiazd mozna
przeczyta¢ w artykule ,,Gwiezdne
przedszkola — Obszary HII w galaktyce”

B20)!

Widmo ciala doskonale czarnego jest
opisywane przez prawo Plancka. Relacje
miedzy dlugoscig fali o maksymalnej
mocy promieniowania a temperatura ciata
doskonale czarnego opisuje prawo Wiena.

Tworzenie i umieranie gwiazd odgrywa fundamentalng role w ewolucji galaktyk,
dlatego tez astrofizycy szukaja najlepszych sposobéw, aby precyzyjnie oszacowaé
liczbe gwiazd tworzonych w danej galaktyce w okreslonym czasie. Ten parametr
fizyczny nazywamy tempem powstawania gwiazd (star formation rate, SFR).
Wyznaczona warto$¢ SFR wyrazamy w jednostkach mas Stonca tworzonych

w ciggu jednego roku (Mg yr—!). Ale w jaki sposéb my, na naszej malutkiej
planecie, mozemy obliczy¢ te wielko$é, skoro interesujace nas galaktyki znajduja
si¢ miliony lat Swietlnych od nas?

Gwiazdy maja rézne masy poczatkowe — od 0,08 do kilkuset mas Stonca — a im
masywniejsza gwiazda, tym szybciej przebiega jej ewolucja. Masywne gwiazdy
sa tak energetyczne, ze ich $wiatlo jest mocniejsze od Swiatla wszystkich innych
gwiazd w danej galaktyce. Pomiar strumienia emitowanego $wiatta méwi nam
o liczbie takich masywnych gwiazd, a z pomocag kilku teoretycznych modeli
astrofizycy sa w stanie obliczy¢, ile takich gwiazd $rednio powstaje w galaktyce
w ciggu roku.

Ale w jakim zakresie energetycznym emitowane jest $wiatto masywnych
gwiazd? Teoretycznie, promieniowanie pochodzace z gwiazd mozna opisaé jako
promieniowanie ciala doskonale czarnego — dlugos¢ emitowanej fali $wiatta jest
dyktowana tylko przez temperature emitujacego je obiektu. Masywne gwiazdy
maja temperature okoto ~30 000 K, totez promieniuja glownie w zakresie
ultrafioletowym (UV, zakres dlugosci fali od 10 nm do 400 nm).
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Szerzej o blokowaniu promieniowania UV
przez pyl pisaliSmy w numerze Ago —

,»O istotnosci pylu w obserwacjach
galaktyk”.

O interakcjach promieniowania UV

z materiag w galaktykach pisaliSmy
1 2

w numerach | A5, oraz A3;.

Fotony z serii Lymana (LyC) maja
energie nie wigksze niz 13,6 eV.

Ha to linia emisyjna wodoru od stanu
n = 3 do stanu n = 2, ktdrej towarzyszy
emisja $wiatta o dtugodci fali 656 nm.

Obserwowana, dtugosé fali (A°P%) zmienia
sie zgodnie ze wzorem:
Aobs
emi =1+z,
przy czym A\°™ to wyemitowana ditugosé
fali, a z to przesuniecie ku czerwieni

(redshift,| Alg).

Promieniowanie kosmiczne to naladowane
czastki, ktérych predkosé jest bliska
predkodci swiatla.

O zasadzie dzialania interferometréw
radiowych pisaliSmy w Agl.

Problem wydaje sie wiec rozwiazany. Obserwacja swiatta UV galaktyki powinna
wystarczy¢ do obliczenia SFR. Na naszej drodze stoja jednak dwie przeszkody.
Po pierwsze atmosfera Ziemi blokuje promieniowanie UV, wiec nie moze ono
dotrzeé do teleskopéw naziemnych. Jedynym rozwigzaniem jest wykorzystanie
teleskopow kosmicznych. Po drugie tylko niewielka ilo$¢ promieniowania UV
jest w ogole w stanie dotrze¢ do naszej planety — pyt galaktyki blokuje
promieniowanie UV przed ucieczka i podréza po Wszechéwiecie. To, co udaje
sie nam zaobserwowacé, to tylko czedé $wiatla faktycznie wypromieniowanego
przez gwiazdy. Zeby otrzymaé prawdziwa wartosé strumienia $wiatta, musimy
stosowaé¢ pewne zalozenia i dodatkowe poprawki, co z kolei zwieksza niepewno$é
pomiaru SFR.

Cgzy istnieje wiec inny sposéb obliczenia liczby masywnych gwiazd? Zamiast
bezposredniego wykorzystania promieniowania UV mozemy obserwowac efekty
interakcji gwiazd z materia galaktyki. Fotony kontinuum Lymana pochodzace

z masywnych gwiazd jonizuja otaczajace je atomy wodoru i wybijajg ich
elektrony. Zdarza sie réwniez odwrotne zjawisko, podczas ktérego elektron
rekombinuje z protonem, emitujac fotony Ha o dtugosci fali charakterystycznej
dla masywnych gwiazd. W przeciwienstwie do strumienia UV znaczna czes¢é tej
emisji moze uciekac¢ z galaktyki. Fotony o tej konkretnej dtugosci fali sa nieliczne.
Oznacza to, ze obserwacja linii emisyjnej Ha dla galaktyk jest czasochlonna

i stosunkowo trudna. Istnieje réwniez inny problem. Diugo$é fali fotonu,

ktory podrozuje w przestrzeni, zwieksza sie w wyniku ekspansji Wszech$wiata

i wzrost ten jest proporcjonalny do dlugosei podrézy (odleglosci od galaktyki).
W rezultacie dlugosé¢ fali fotonéw pochodzacych z bardzo odlegtych galaktyk
moze osiagnac¢ wartosci blokowane przez atmosfere Ziemi. Jako alternatywe
astrofizycy wykorzystuja fotony bedace wynikiem jonizacji tlenu. Moga one
pokonaé wieksza odleglosé, zanim zostang zablokowane przez atmosfere. Niestety,
ta metoda zalezy od jednej z wlasciwosci galaktyki — zawartosci pierwiastkéw
ciezszych od helu, ktorej obliczenie stawia nie lada wyzwanie.

Pyt, ktéry jest gléwnym sktadnikiem galaktyk, tez moze by¢ uzywany do
obliczenia liczby masywnych gwiazd — ich promieniowanie jest absorbowane
przez chmury pyltu znajdujace sie¢ w poblizu narodzin gwiazd. Absorbujac
promieniowanie, pyl podgrzewa sie i w konsekwencji emituje $wiatlto w zakresie
podczerwonym (IR). Swiatlo o tej dlugoéci fali nie moze by¢ obserwowane

na Ziemi (jedynie przez teleskopy kosmiczne, podobnie jak promieniowanie

w zakresie UV), lecz jego istotna zaleta jest, ze prawie w calosci ucieka

z obserwowanej galaktyki. Problemem jest jednak to, ze populacja innych
typow gwiazd rowniez podgrzewa pyl, i nie jesteSmy w stanie rozréznié, czy
obserwowane promieniowanie podczerwone jest spowodowane tylko przez mlode
masywne gwiazdy.

Ostatnia z popularnych metod szacowania SFR opiera si¢ na obserwacjach
radiowych i wykorzystuje dwa zjawiska, ktére produkuja ten sam typ fotonow.
Pierwsze zjawisko jest zwiazane z wybuchami supernowych — moga one tworzy¢
promieniowanie kosmiczne. Czastki tego promieniowania (w szczegdlnosci
elektrony) poruszaja sie¢ w polu magnetycznym supernowej i ich spiralny ruch
w polu magnetycznym powoduje emisje promieniowania synchrotronowego

w zakresie fal radiowych. Z uwagi na fakt, ze supernowa to implozja masywnej
gwiazdy, moc takiego promieniowania synchrotronowego daje nam szacunkowa
liczbe masywnych gwiazd (zobacz wiecej w A3,). Drugie zjawisko pochodzi od
elektronow i protonéw materii znajdujacej sie w poblizu masywnych gwiazd.
Trajektoria elektronu, ktory przechodzi obok protonu, zmienia sie nieznacznie

z powodu przyciagania. Jesli nie wystapi rekombinacja, to elektron tylko hamuje,
a strata energii kinetycznej obserwowana jest jako emisja fotonéw w zakresie
radiowym. Zjawisko to nosi nazwe promieniowania hamowania — wyemitowane
w ten sposéb fotony moga ucieka¢ z galaktyki i przechodzié¢ przez atmosfere.
Poniewaz rozdzielczos¢ katowa obserwacji jest proporcjonalna do dtugosci fali,
obserwacje tego promieniowania wymagaja uzywania interferometréw radiowych.
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Galaktyki eliptyczne sg stare i tworza
bardzo malo gwiazd (~0,01 Mg yr’l),
natomiast galaktyki spiralne sa mltode

i tworzg kilkanascie albo kilkaset gwiazd
w ciggu roku. Istnieja réwniez galaktyki,
ktére tworza ich az kilka tysigcy. Dla
poréwnania, SFR Drogi Mlecznej jest
oszacowany miedzy 1 a 10 Mg yr_l.

m Zadania

Przygotowat Dominik BUREK

Wszystkie cztery gtéwne metody wyznaczania parametru SFR, opisane w tym
artykule, przedstawione sg na rysunku. Kazda z nich ma oczywiscie swoje wady
i zalety, ale daja nam one mozliwos¢ oszacowania liczby gwiazd tworzonych

w galaktykach réznego typu. Dlaczego takie pomiary sa wazne? Wartos¢ SFR
zalezy od typu galaktyki. Jego pomiar pozwala okresli¢, z jaka galaktyka mamy
do czynienia oraz jak przebiegala jej ewolucja.
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Cztery najbardziej popularne metody pozwalajace na oszacowanie parametru SFR. 1) Bezposrednio
z wykorzystaniem promieniowania UV pochodzacego z mtodych, masywnych gwiazd. 2) Za pomocy
pomiaréw linii Ha pochodzacej od rekombinacji wodoru. 3) Za pomoca tzw. ukrytego wskaznika
emisji SFR, czyli emisji podgrzanego pytu w zakresie podczerwonym. 4) Przy wykorzystaniu detekcji
promieniowania synchrotronowego emitowanego przez ruch elektronéw w polu magnetycznym
gwiazdy i promieniowania hamowania od straty energii kinetycznej elektronu. Widzialnosé¢ strzatki
przedstawia ilo§é strumienia promieniowania, ktéry ucieka z galaktyki (im bardziej przezroczysta
strzalka, tym wigksze straty promieniowania)

Przygotowal Andrzej MAJHOFER

M 1690. Na plaszczyznie dane jest 3n punktéow, wsréd
ktérych nie ma trzech punktéw wspétliniowych. Dowiesé,
ze istnieje n roztacznych trojkatow o wierzchotkach

w danych punktach.

Rozwiazanie na str. [12]

M 1691. Niech a, b, ¢ beda dlugosciami bokéw
ostrokatnego tréjkata ABC. Zalézmy, ze nastepujacy
uktad réwnan

2%+ zy + y° = a?
v +uyz+ 22 =02
P4 +a=c2

ma rozwigzanie w liczbach rzeczywistych dodatnich.

Wyznacz zy + yz + zzx.

Rozwiazanie na str.

M 1692. Niech a, b, ¢ beda takimi ré6znymi liczbami

calkowitymi dodatnimi, ze liczby
1+bc 1+4ca
b—c’ c—a’

sg catkowite. Udowodnij, ze

1+bc 14ca 1+ ab

a—>b

1+ ab

)

NWD( , ,
b—c c—a

Rozwiazanie na str. [12]

F 1035. Podczas wyladowania atmosferycznego
chmura—ziemia podstawa chmury burzowej
(cumulonimbus) znajduje sie na wysokosci h &~ 1 km
nad powierzchnig ziemi, a typowa srednica takiej
chmury D ~ 20 km. Napigcie przebicia powietrza
zalezy od ci$nienia i wilgotnosci, istotna role odgrywa
tez promieniowanie jonizujace (np. promieniowanie
kosmiczne). W warunkach towarzyszacych burzy
przebicie w postaci blyskawicy odpowiada polu
elektrycznemu E ~ 1-10% V/m. Oszacuj réznice
potencjalu U miedzy podstawa chmury i powierzchnia
ziemi, tadunek elektryczny @ oraz energie W
zgromadzona w ukladzie chmura—ziemia.

Przenikalno$é elektryczna prézni g9 ~ 8,85 - 1072 F/m.
Rozwiazanie na str.

F 1036. Szkielety ssakéw, niezaleznie od ich rozmiaréw,
sa bardzo podobne — maja taka sama liczbe kosci
podobnie ze sobg polaczonych. Material kosci
wytrzymuje nacisk p ~ 170 MPa. Jak grubos¢ d kosci
konczyn rostaby z masg ssaka m, gdyby podczas ewolucji
czynnikiem decydujacym o wielko$ci ssaka byl ciezar,
jaki jest w stanie uniesé jego szkielet?

Rozwiazanie na str. [T1]



