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Taki tytul wyktadu (lub artykulu) moze budzié obawy co do zdrowego rozsadku
autora. Przeciez uprawianie matematyki jak i nauk przyrodniczych polega na
nieustannym poszukiwaniu tadu wéréd obiektéw podlegajacych badaniu, bez
wzgledu na to, czy obiekty te badacz sam zdefiniowal, czy zostaly mu dane
przez przyrode. Osiggniecia matematyki w tej dziedzinie (klasyfikacje grup czy
rozmaitosci, warunki rozwiazalnosci réwnan. . . ) sa raczej stabo znane ,masom”.
W naukach przyrodniczych jest z tym znacznie lepiej, np. wszyscy znaja uktad
okresowy pierwiastkéw. Odkryty przez D. Mendelejewa tad dopuszczal istnienie
pierwiastkow nieznanych za jego zycia, z czasem tablica sie wypelnila i dzi$ nikt
nie ma watpliwosci, ze wigcej pierwiastkéw nie ma i nie bedzie (chyba ze na
koncu tablicy). Co do astronomii, to niektérzy znaja prawa Keplera rzadzace
ruchem planet, malo kto — klasyfikacje widmowa gwiazd. A to wszystko to tylko
przyklady. Bo przeciez studiowanie matematyki, fizyki czy astronomii to pieé
lat solidnej pracy. Czy wyniki osiggnie¢ np. astronomii mozna stresci¢ na kilku
stronach druku? Sprébujmy.

Rozmieszczenie gwiazd

Rzut oka na niebo ukazuje chaos $wiecacych punktéw. Przy odrobinie
cierpliwosci mozna zauwazy¢, ze kilka z tych punktéw powoli przesuwa sie

na tle nieruchomego tta ogromnej liczby pozostalych. Mozna tez dostrzec,

ze przesuwaja si¢ one w niezbyt szerokim pasie nieba. To planety wedrujace
zawsze w pasie zodiaku. W pasie zodiaku wedruja tez Stonce i Ksiezyc, skad
wniosek, ze Slofice ze swoimi planetami (odleglych trzech planet nie widaé¢
golym okiem) tworzy uklad bardzo plaski. Ruch wszystkich tych cial odbywa sie
z zachodu na wschod, lub inaczej: gdyby ogladaé¢ Uktad Stoneczny z Gwiazdy
Polarnej, to wszystkie planety obiegalyby Stonice w kierunku przeciwnym do
ruchu wskazdwek zegara.

Chyba kazdy jednak przyzna, ze gwiazdy sa jednak rozrzucone na niebie

bez tadu i sktadu. To racja, ale tylko dopdki nie spojrzymy w niebo przez
lunete (teleskop). Jako pierwszy zrobil to Galileusz w 1609 roku i zobaczyl,

ze Droga Mleczna, wygladajaca dla nieuzbrojonego oka jak $wietlista smuga,

w istocie sktada si¢ z ogromnej liczby stabych gwiazd. Inaczej mowiac, gwiazdy
najjasniejsze (zapewne najblizsze) sa wprawdzie rozrzucone na niebie losowo,
ale odlegte skupiaja sie w plaszczyznie Drogi Mlecznej. Caly ten uktad gwiazd
to Galaktyka, nasza Galaktyka (dlatego slowo to pisze sie z duzej litery), ktérej
czlonkiem jest tez Stonce.

Wiedze o budowie Galaktyki zdobywano z trudem, gdyz mieszkamy wewnatrz
niej. Najwazniejsze bylo wypracowanie rzetelnych metod wyznaczania odlegtosci
gwiazd. Odleglosci gwiazd najblizszych wyznacza si¢ jak dalmierzem, tylko ze
jest nim $rednica ziemskiej orbity. Mianowicie w odstepie p6l roku daja sie
zmierzy¢ drobne (zawsze ponizej jednej sekundy tuku) zmiany polozenia (tzw.
paralaksy) gwiazd bliskich na tle odleglych, skad — przy znajomosci rozmiaréw
ziemskiej orbity — oblicza sie odleglosci tych pobliskich gwiazd. Odlegltosé
odpowiadajaca paralaksie réwnej jednej sekundzie tuku to tzw. parsek (pc;
wynosi on w przyblizeniu 3 x 106 m). Z powierzchni Ziemi mierzono paralaksy
nie mniejsze od 0,01 sekundy, sztuczny satelita Hipparcos pomierzyt setki tysiecy
paralaks do 0,001 sekundy, czyli siegnal do odlegtosci 1000 pc. Jest to ciagle
niewielki utamek rozmiaréw Galaktyki, w dodatku przy miliardach gwiazd
niepodobna zajmowac sie w ten sposob kazda z osobna. Potrzebna jest metoda,
choc¢by przyblizonego, za to masowego oceniania odleglosci gwiazd. Robi sie to
z wykorzystaniem statystycznej zaleznosci, ze im gwiazda jest stabsza, tym jest
odleglejsza.

Tu przypomnienie. Jasnos¢ gwiazdy to pewna liczba, wielkos¢ gwiazdowa
(magnitudo, m), wprowadzona przez Hipparcha. Zaproponowal on mianowicie,
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by najjasniejsze gwiazdy nieba nazwaé¢ gwiazdami pierwszej wielkosci,

a najstabsze dostrzegalne golym okiem — gwiazdami szdstej wielkosci. Jak widaé
byto to bardzo nieprecyzyjne, ale w czasach Hipparcha inaczej by¢ nie mogto.
W czasach za$ nowozytnych okazalo sie, ze pomyst Hipparcha dobrze pasuje

do formuty, zgodnie z ktérg m = —2.5log F' + const, gdzie F oznacza strumien
Swiatla od gwiazdy, a stala powinna by¢ tak dobrana, by wzér nawigzywalt

do jasnoéci gwiazd okreélonych przez Hipparcha. W ten sposéb skala jasnosci
gwiazd zostala doprecyzowana, rozszerzona na obiekty znacznie jasniejsze

i znacznie stabsze od gwiazd widocznych golym okiem i — co najwazniejsze —
stala si¢ obiektywna.

Wracamy do gléwnego watku. Jest oczywiste, ze im dluzsza jest ekspozycja
zdjecia jakiegos fragmentu nieba, czyli im wickszy jest zasieg zdjecia,

okreslony przez jego graniczna wielkosé¢ gwiazdowa, tym wiecej jest gwiazd

na zdjeciu. Mozna wykazaé, ze gdyby gwiazdy byly identyczne, rozmieszczone

w przestrzeni réwnomiernie i gdyby przestrzen miedzygwiazdowa byla absolutnie
przezroczysta, to liczba gwiazd N(m) bylaby wykladnicza funkcja zasiggu
zdjecia m. Analiza odstepstw od tej zaleznosci dowodzi, ze ktéres z powyzszych
zalozen nie sg spelnione; najprawdopodobniej wszystkie, ale dla poznania
budowy Galaktyki najwazniejsze jest uzyskanie informacji, ,jak bardzo
nieréwnomiernie” gwiazdy wypelniaja obszar Galaktyki. K. Schwarzschild (1912)
podal réwnania calkowe pozwalajace wyznaczy¢ — na podstawie zliczen gwiazd
na serii zdje¢ — przebieg gestosci gwiazd z odlegloécia w danym kierunku. I oto
chodzito! Préobkujac mozolnie w ten sposéb Galaktyke w rozmaitych kierunkach,
odtworzono w koncu rozklad w niej gwiazd, czyli budowe Galaktyki. Przy okazji
poznano tez rozktad materii miedzygwiazdowej.

Obecnie wiemy, ze Galaktyka jest galaktyka spiralna, Stonice lezy na skraju
jednego z ramion, niemal w plaszczyznie rownika galaktycznego. Centrum
Galaktyki znajduje sie¢ w odlegtosci okoto 8,5 kpc i lezy w gwiazdozbiorze
Strzelca. Cala Galaktyka jest dyskiem o promieniu 15 kpc sktadajacym

sie z ponad 200 mld gwiazd. W okolicy Stonca gestoéé gwiazd wynosi

w przyblizeniu 0,1/pc?.

Ruchy gwiazd

Gwiazdy unoszace sie w przestrzeni z oczywistych powodéw nie moga tkwic
nieruchomo. Wskutek wielkich odleglosci gwiazd ruchy te sa bardzo powolne

i zauwazalne dopiero albo w wyniku doktadnych pomiaréw albo po uptywie
dlugiego czasu. Takie przypadkowe ruchy jasnych (okolicznych) gwiazd odkryl
E. Halley (1718) w wyniku poréwnania ich polozen z polozeniami okreslonymi
przez Hipparcha w Starozytnosci. Gdy staly sie mozliwe pomiary predkosci
gwiazd (wzgledem Stonica) w trzech skladowych, okazalo sig, ze ruchy tych
gwiazd beda $rednio réwne zeru, jezeli dla kazdej gwiazdy wprowadzi¢ pewna
identyczna poprawke. Jej interpretacja jest jednoznaczna: jest to predkosé
Stonca wzgledem rozpatrywanej grupy gwiazd. Tak odkryto ruch Stonca ku
apeksowi — jest to punkt na sferze niebieskiej, ku ktéremu biegnie Stonce
wzgledem ukladu gwiazd okolicznych. Apeks Stornica lezy w Herkulesie,

a predko$¢ tego ruchu wynosi okoto 20 kmn/s.

Ale pomiary sktadowych predkosci gwiazd daly jeszcze jeden bardzo wazny
wynik. Okazalo si¢ mianowicie, ze nie ma gwiazd, ktére poruszatyby sie

bardzo szybko wzgledem Stonica (z predkosciami rzedu setek km/s) w kierunku
F.abedzia, istnieja natomiast tak szybkie gwiazdy poruszajace sie w kierunku
przeciwnym, ku gwiazdozbiorowi agli. Ta asymetria predkosci (i inne obserwacje)
stala si¢ fundamentem teorii rotacji Galaktyki. Stworzyl ja J. Oort w 1926.
Galaktyka jako calosé obraca sie tak, ze Stonice z otaczajacymi je gwiazdami
biegnie w kierunku Labedzia z predkoscia 220 km/s. Gwiazd poruszajacych sie
znacznie szybciej w tym kierunku nie ma, bo gdyby bytly, to mialyby predkosé
przekraczajaca predko$c ucieczki z Galaktyki i dawno powinny Galaktyke
opuéci¢. Natomiast gwiazdy szybkie, biegnace ku aglom, sa naprawde gwiazdami
powolnymi wzgledem Galaktyki, nic wiec dziwnego, ze jest ich wiele.
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Przy odleglosci Stonica od centrum Galaktyki réwnej 8,5 pc predkosé 220 km/s
daje jeden obieg w ciagu ¢wierci miliarda lat. Niektorzy nazywaja ten okres
rokiem galaktycznym. Oczywiscie Galaktyka obraca sie nie jak cialo sztywne -
predkos¢ obiegowa gwiazd bylaby wtedy wprost proporcjonalna do odleglosci od
centrum. Tak w przyblizeniu obraca sie centralne zgeszczenie Galaktyki. Gdyby
z kolei w dysku galaktycznym dominowala grawitacja ze strony centralnego
zgeszczenia, to gwiazdy w nim poruszalyby sie mniej wiecej zgodnie z prawami
Keplera — a tak tez nie jest. Wydaje sig, ze w okolicy Stonca predkosé obiegowa
gwiazd jest w pewnym zakresie ich odlegtosci od centrum ustalona, czyli mamy
sytuacje posrednig miedzy rotacja sztywnag a keplerowska. Przyczyna takiego
stanu rzeczy jest prawdopodobnie obecnosé w Galaktyce tzw. ciemnej materii,

o ktorej, jak dotad, wiadomo tylko tyle, ze musi istnie¢, bo wywiera dziatanie
grawitacyjne, nie wiadomo natomiast, co nia jest, ile doktadnie jej jest, ani jakie
jest jej rozmieszczenie.

Wilasnosci fizyczne gwiazd

Nie jest tatwo okredli¢ barwy gwiazd, nawet patrzac przez teleskop. Latwo

jest natomiast wykonaé¢ nastepujacy eksperyment. Aparat fotograficzny

z kolorowym filmem kierujemy w dowolne miejsce gwiazdzistego nieba,
unieruchamiamy go i otwieramy migawke na kwadrans. Wskutek obrotu nieba
gwiazdy opiszg na filmie krotkie tuki, to zrozumiate — ale tuki te beda wyraznie
kolorowe! Interpretacja tego wyniku to klucz do poznania fizycznej natury
gwiazd. Okazalo si¢ bowiem, ze barwa gwiazdy zalezy niemal wylacznie od

jej temperatury. Nawiasem méwiac, barwa gwiazdy to pewna precyzyjnie
okreslona liczba, tzw. wskaznik barwy, ktéra jest réznica wielkoéci gwiazdowych
zmierzonych w dwéch konkretnych zakresach widma gwiazdy. Zaleznosé barwy
od temperatury jest u gwiazd taka, jakiej mozna by sie spodziewaé¢ na podstawie
obserwacji z zycia codziennego: podgrzewany kawalek metalu Swieci wpierw
czerwono, potem z6tto, wreszcie niemal biato. Tak tez jest u gwiazd.

Préby wyznaczania temperatur gwiazd zaczely mieé¢ szanse powodzenia, gdy
astronomowie opanowali technike fotografowania widm gwiazd. Prawie od
poczatku XIX w. obserwowano (okiem) widmo Stofica (J. Fraunchofer), ale to
czesciowo dzieki temu, ze od Stonca otrzymujemy potezny strumien Swiatta

i raczej trzeba uwazac¢, by nie zosta¢ przezen oslepionym. W przypadku gwiazd
wlasciwie zawsze Swiatla brakowalo, dlatego umiejetno$é fotografowania widm
gwiazd to juz prawie koniec XIX w. — pierwsze widmo jasnej Wegi uzyskal

H. Draper w 1872 r. Potem juz poszto, widma gwiazd zaczeto fotografowaé
masowo 1 naturalng koleja rzeczy zaszla potrzeba znalezienia jakiegos tadu

w tym ogromie obserwacji. Trzeba bowiem podkresli¢, ze widmo to nie tylko
informacja o temperaturze gwiazdy. Linie widmowe (absorpcyjne) powstaja
wskutek tego, ze w pierwszym przyblizeniu swiatto gwiazdy mozna uwazaé

za Swiatlo ciala doskonale czarnego przechodzace, zanim ostatecznie opusci
gwiazde, przez filtr, jaki stanowi jej atmosfera. To atmosfera gwiazdy powoduje,
ze w jej widmie planckowskim brakuje pewnych czestosci (dtugosci fal),

a odpowiedzialne sa za to poszczegdlne atomy atmosfery, czyli jej sktad
chemiczny. Tak wiec widmo to najobfitsze Zrédto informacji o gwiezdzie, choé
informacje te nie jest tatwo wydoby¢. W szczegdlnosci jasne jest, ze obecno$é
linii jakiego$ pierwiastka dowodzi jego obecnosci w atmosferze gwiazdy, ale
brak linii nie dowodzi jego nieobecnosci! A to dlatego, ze w atmosferze gwiazdy
moga panowaé¢ warunki, w ktérych dany pierwiastek nie bedzie w stanie swojej
obecnosci przejawic.

Tak wiec stwierdzono, ze widma gwiazd réznia si¢ obecnoécia lub nieobecnoscia
pewnych linii, ich natezeniem, ksztaltem. W znalezieniu tadu wéréd nich
zashuzyli sie gléwnie astronomowie amerykanscy: H. Draper, E. Pickering

i pani A. Cannon (choé nie byli pierwszymi, ktérzy podjeli taka prébe). Na
przetomie XIX i XX wieku przegladali tysiace zdje¢ widm Sledzac podobienstwa
i réznice migdzy nimi. Pewnym klasom widm nadawali symbole literowe,
zapewne po linii najmniejszego oporu alfabetycznie: A, B, C itd. Jednoczes$nie
rozwijala sig¢ fizyka, w tym rozumienie praw promieniowania. Okazalo si¢
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w koncu, ze kolejnosé typéw widmowych — nie alfabetyczna, lecz OBAFGKM

— odpowiada malejacej temperaturze gwiazd. I tak gwiazdy typu OB sa
najgoretsze (30 000 K), w ich widmach najsilniejsze sa linie zjonizowanego helu,
najchlodniejsze za$ to gwiazdy typu M (3000 K), ktére w widmach maja silne
linie zwiazkéw chemicznych (gitéwnie tlenku tytanu). Odtworzenie szczegdtdéw
sktadu chemicznego atmosfery gwiazdy jest procedura do$¢ skomplikowana,
jednak jeden wynik powtarza si¢ wlasciwie u wszystkich gwiazd: 75% masy
(atmosfery) gwiazdy to wodér, 25% to hel, a w tym niewiele procent przypada
na inne pierwiastki.

Zauwazmy, ze jezeli znana jest odlegloéé¢ gwiazdy, to jej jasnosé widoma m
niesie informacje¢ o tym, jaka jasnos¢ ma ta gwiazda ,sama w sobie”, czyli

jak silnie $wieci ,naprawde”. Bo przeciez staba gwiazda z bliska moze

wygladaé jak jasna gwiazda z daleka. Te jasnosé ,naprawde” okresla parametr
zwany jasnoscia absolutna, M. Nie wchodzac w szczegdly rachunkowe
przyjmijmy do wiadomosci, ze jezeli przestrzen miedzy gwiazda a Ziemia jest
calkiem przezroczysta, to zwiazek jasnosci absolutnej i widomej ma postac:

m — M = 5logr — 5, gdzie r oznacza odleglo$¢ gwiazdy wyrazona w parsekach.
Jezeli odlegloéé wyznaczona zostanie np. metoda paralaksy rocznej, to z tego
wzoru mozna tatwo obliczyé¢, jaka jest jasnosé absolutna gwiazdy. Na poczatku
XX w. znane juz byly odlegloéci tylu gwiazd, ze mozna bylo prébowaé badac
rozmaite zaleznosci statystyczne miedzy parametrami gwiazd. Holender E.
Hertzsprung i Amerykanin H. Russell niezaleznie odkryli fundamentalng
zalezno$é, ktora ilustruje stynny diagram Hertzsprunga—Russella (H-R). Okazalo
sie mianowicie, ze jezeli na wykresie, ktérego o$ pozioma wyskalowana bedzie
temperatura (gwiazdy gorace tradycyjnie po lewej stronie), a pionowa jasnoscia
absolutna (gwiazdy jasne u gory), wszystkie gwiazdy rozloza si¢ wysoce
nieréwnomiernie. Inaczej méwiac, temperatura i jasnos¢ absolutna gwiazdy

nie sg dowolne! Na diagramie H-R ogromna wigkszosé gwiazd
tworzy tzw. ciag gléwny, czyli gesto obsadzony przez gwiazdy
pas biegnacy od gérnego lewego rogu do prawego dolnego.
Statystyczne wiec jezeli gwiazda jest goraca, to jest zarazem
bardzo jasna. To zrozumiale, jednak na diagramie tym sa
tez inne gwiazdy, cho¢ w duzo mniejszej liczbie. W gérnym
prawym rogu sg gwiazdy chlodne, a jednak bardzo jasne —
jest to mozliwe, gdy gwiazdy takie sa wielkie. Nic dziwnego,
ze zostaly nazwane czerwonymi olbrzymami. W przeciwnym

:_,a;; rogu sa gwiazdy bardzo stabe mimo wysokiej temperatury
3 — musza wiec by¢ bardzo male i zostaly réwnie obrazowo
@ nazwane bialymi kartami.

7] = . . . . ,

g Znaczenie diagramu H-R w astrofizyce jest poréwnywalne

y ze znaczeniem uktadu okresowego pierwiastkow w chemii.
Olbrzymy Jego interpretacja, uzasadniona wspolczesng teorig budowy
wewnetrznej gwiazd, dostarcza podstawowych informacji

o gwiazdach i ich ewolucji. Dzi§ wiemy, ze ciag gtéwny

(0 Podolbrzymy tworza gwiazdy mlode, $wiecace w wyniku tego samego
%\%}& procesu: termojadrowej przemiany wodoru w hel. Pas ciagu
i 2% swolucja gléwnego nie jest torem (na diagramie H-R) ewolucyjnym
- Storica zadnej gwiazdy. Jest w pewnym sensie ,odwrotnie”,
Stonce mianowicie gdy gwiazda wyczerpie wodorowe paliwo

w centrum, to schodzi z ciagu gléwnego w prawo do gory,

ey czyli jej powierzchniowe warstwy ulegaja rozdeciu, przez
co stygna, a gwiazda staje sie czerwonym olbrzymem
-  Bialekeny lub nadolbrzymem. Wreszcie gwiazda moze straci¢ swoje
S Podkarty zewnetrzne warstwy, a wtedy to, co po niej zostanie, jest
F:-,’n goracym, malym dawnym jej jadrem, czyli bialym kartem.
:}%99-9 5000 ,3,000, Przedstawiony tu scenariusz ewolucji jest tylko jednym

z mozliwych, a jego szczegdly zaleza od poczatkowej masy
gwiazdy. Ewolucja gwiazd jest jednak tematem na inna
Diagram Hertzsprunga—Russella ObSZGI‘Il% OpOWieéé.
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Populacje gwiazd

Usilowania wykrycia budowy Galaktyki i rozktadu w niej gwiazd réznych
typow doprowadzily do jeszcze jednego odkrycia, taczacego ewolucje gwiazd

z ewolucjg galaktyki. Odkrycie to dzis$ ilustruje pierwsze-lepsze kolorowe zdjecie
galaktyki spiralnej. Na takim zdjeciu doskonale widaé, ze centralne zgeszczenie
galaktyki jest z6lto-pomaranczowe, podczas gdy dysk (ramiona spiralne) jest
biato-niebieski. Dlaczego gwiazdy o réznych barwach obsadzily rézne obszary
galaktyki? Pelnej odpowiedzi na to pytanie jeszcze nie znamy.

O ile nasza wiedza o Wszechswiecie nie jest calkiem bledna, to galaktyki
powstaly z przypadkowych ogromnych zgeszczen materii pierwotnego
Wszechéwiata, ktére zawieraly w przyblizeniu 75% wodoru, 25% helu

i praktycznie nic wiecej. Z takiej materii powstaty pierwsze galaktyki,

a w nich gwiazdy. W centrach gwiazd zachodzi nieustanna synteza helu,

ale najmasywniejsze z tych gwiazd, zamiast przezy¢ lagodng ewolucje,
przedstawiona skrétowo powyzej, majg mozliwoé¢ zakonczy¢ zycie gwaltownie.
Gwiazda taka, wyczerpawszy w jadrze wodorowe paliwo, zapada si¢ pod
wplywem wlasnej grawitacji, co w sprasowanej materii uruchamia reakcje
termojadrowe, w wyniku ktérych dochodzi do jej eksplozji jako tzw. supernowe;.
W tych sekundach eksplozji zostaja z wodoru i helu zsyntetyzowane pierwiastki
ciezsze, ktére zostaja rozproszone dookota. Z materii miedzygwiazdowej
wzbogaconej w te pierwiastki cigzsze moga powstawac¢ nowe gwiazdy. One
rowniez beda przerabia¢ wodor na hel, ale inaczej, bo wskutek obecnosci w nich
pierwiastkéw ciezszych (jako katalizatoréw reakcji termojadrowych) synteza
helu bedzie zachodzi¢ energiczniej. Takie gwiazdy drugiego pokolenia beda

wiec goretsze, jasniejsze i bielsze. Trzeba przyznaé, ze proces powstawania
galaktyk kryje jeszcze mnéstwo zagadek. Musi istnie¢ jaki§ mechanizm usuwania
wzbogaconej materii miedzygwiazdowej z centralnego obszaru galaktyki — by¢
moze wybuchajace tam w duzych iloéciach supernowe wywiewaja materie poza
centralne zgeszczenie. Z materii tej tworzy sie z czasem dysk, a w nim ramiona
spiralne. W rezultacie galaktyka (spiralna) przyjmuje postaé przedstawiona

w poprzednim akapicie: centralne zgeszczenie sktadajace si¢ gtownie ze starych
gwiazd stosunkowo chlodnych i czerwonawych (jest to tzw. II populacja) otacza
dysk utworzony gléwnie z gwiazd mlodych i goracych (I populacja).

Globalna budowa galaktyki (naszej Galaktyki réwniez) wykazuje wiec szereg
korelacji. Zwiazek temperatury z barwa gwiazdy i jej jasnoscia absolutna jest
oczywisty. Okazuje si¢ jednak, ze to nie wszystko. Gwiazdy stare (IT populacja)
majg zarazem malo pierwiastkéw ciezkich i skupiaja sie¢ w uktadach o symetrii
w przyblizeniu sferycznej (centralne zgeszczenie, halo Galaktyki, gromady
kuliste) i ich orbity w Galaktyce sa rézne i rozmaicie usytuowane. Z kolei
gwiazdy mlode (I populacja) sa wzbogacone w pierwiastki ciezkie, skupiaja sie
w dysku galaktycznym, a ich orbity leza wiec niemal w jednej plaszczyznie.
Podzial gwiazd na populacje oczywiscie nie jest ostry, wiekszosé badaczy
wyroéznia pieé ,,podsystemdéw”, zreszta rowniez o nieostrych granicach. Na
koniec warto moze zauwazy¢, ze budowe wewnetrzng gwiazd i budowe Galaktyki
astronomowie poznali juz niezle. Ewolucja gwiazd znana jest gorzej, choé¢ do

tej niewiedzy najbardziej przyczyniaja sie gwaltowne zjawiska w zyciu gwiazd.
A ewolucja galaktyk jest znana najgorzej, nawet gdyby miala przebiegaé catkiem
tagodnie.
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