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Masa Chandrasekhara

Doc. dr Pawel HAENSEL

Wspotlaureatami ubieglorocznej nagrody Nobla z fizyki zostali astrofizycy
amerykafscy: Subrahmanyan Chandrasekhar z Uniwersytetu w Chicago

1 William A. Fowler z Kalifornijskiego Instytutu Technologicznego w Pasadenie.
Celem tego artykulu jest przedstawienie najwickszego odkrycia jednego

Z ubieglorocznych noblistéw — 8. Chandrasekhara,

8. Chandrasekhar urodzit si¢ 9 pazdziernika 1910 roku w Lahore, na terenie
owezesnych Indii (obecnic Pakistan). Po skonczeniu studidow na Uniwersytecie

w Madrasie w Indiach przybyt w 1930 roku do Cambridge w Anglii, gdzie
rozpoczal prace pod kierunkiem wybitnego angielskiego fizyka teoretyka,

Ralpha H. Fowlera (nie nalezy go myli¢ z ubieglorocznym noblists, -
W. A. Fowlerem). Najwiekszego odkrycia dokonal Chandrasekhar w 1930 roku,
a wige majac zaledwie 20 lat. Na podstawie rozwazan teoretycznych stwierdzit on
istnienie maksymalnej masy — granicznej masy Chandrasekhara — dla biatych
kartéw.

W latach dwudziestych znano trzy niezwykle gwiazdy — biale karly. Najlepiej

znanym bialym kartem byt Syriusz B, tworzacy ukiad podwdiny z najjasniejsza

gwiazdg na niebie — Syriuszem. Obserwacje Syriusza B doprowadzity do

wniosku, ze ma on masg zblizong do masy Stonica i zadziwiajgco maly promief —

zaledwie 5 600 km (mniejszy od promicnia Ziemi!). Oznaczalo to, ze Srednia
¢stos¢ Syriusza B

6y ‘ o= M;% R g

wynosi okolo 3 tony na em?! Jak zauwazyl w 1926 roku pdznigjszy promotor
pracy doktorskiej Chandrasekhara, R. H. Fowler, materia o tak ogromnej
gestosci powinna by¢ catkowicie zjonizowana. Bedzie ona mieszaning jader
atomeowych i gazu elektronéw.

Cidnienie tak gestej materii jest wytwarzane przez lekkie i ruchliwe elektrony,
sam za$ paz eiektronowy mozna traktowaé jako doskonaly gaz fermiondéw
(czastek o spinie 1/2). W temperaturze zera bezwzplednego gaz elektronowy
znajdowalby si¢ w stanie podstawowym (o najnizszej mozliwej energii). Zgodnie
z zasada Pauliego elektrony zajmuja wowcezas stany pedowe tak, jak to jest
schematycznie pokazane na rys. 1. W stanie podstawowym maksymalny ped
elektronu wynosi wige pg; nosi on nazwe pedu Fermiego. Wszystkie stany pedowe
Z p; > pr $a puste, za$ stany z p; < pr sa obsadzone. Ped Fermiego jest

zwigzany z gestoscig elektrondw g, = (liczba elektrondéw w cm?) x (masa
spoczynkowa elektronu) zaleznofcig pr = apll®, gdzie a jest stalg wyliczona
teoretycznie. Maksymalna energia kinetyczna elektronu, a wige energia elektronu
o pedzie pr, to tzw. energia Fermiego, Er. Temperature Fermiego, T}, definiujemy
jako Ex/ky, gdzie ky jest staly Boltzmanna. Jezeli gaz ma temperaturg 7" > 0 K,
ale temperatura ta jest znacznie mniejsza od temperatury Fermiego Ty, to
moéwimy, ze jest on zdegenerowany. Oznacza to, ze wszelkie poprawki do
wielkodci termodynamicznych obliczonych przy zatozeniu T = 0 K, a wynikajace
z faktu, ze paz ma niezerowa temperatureg, sg zaniedbywalne. W typowym dla
biatego karla przypadku (catkowicie zjonizowany “He, '*C, '°Q) jeden elektron
przypada na dwa nukleony 1 wobec tego, ze elekiron jest 1836 razy lzejszy od
nukicondw, zwiazek gestosci gazu elektronowego z ggstoscig materii g jest
postaci
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Jezeli p = 3+ 10% em™3, to nawet przy temperaturach kilku ?'tiﬁonéw stopni,
charakterystycznych dla centralnej czesei bialego karla, gaz elektronowy bedzie
zdegenerowany (7 & 10'* K > T),



Jedli wprowadzié parametr x = %' o

gestodé w tym przypadku dana jest wzorem
¢ = B- x?, a ciénienie
P = A-[x(2x2=3)(x*+1)"/2+ 3 arsinh x].

0 M
Rys. 2. Schematyczne przedstawienie zwigzku
migdzy masa M a promieniem R dla modeli
bialych karléw sk vch dia
rownanis stanu danego wzorem (7). Kazdy
punkt krzywej odpowiada okreslonej
wartosci g, rosnace] w kierunku wskazanym
strzaikyq, Dla R = 01 M = Mcy mamy

Qe = 0.

M

Rys. 3, Schematyczne przedstawienie
zaletnosel migdsry masa bialego karla M
# gestoscia w jego Srodku pe.

W swojej pracy z 1926 roku Fowler uzywatl nierelatywistycznego wzoru na
energie kinetyczng elektrondw,
2
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(3) Elfil il 2m ]
a wigc zakladal, ze predkosci elektronow sa znacznie mniejsze od predkosci
swiatla ¢ (pp/m < c). Réwnanie stanu dla nierelatywistycznego zdegenerowanego
gazu elektronowego mialo postac

4 P = byl

tak, ze wyprowadzone przez Fowlera rownanie stanu dla materii we wnetrzu
biatego karla bylo postaci

(5 P = K,¢*?,

gdzie K, bylo wyliczone teoretycznie. Chandrasekhar zauwazyl, ze w przypadku,
gdy gestos¢ gazu elektronowego bedzie dostatecznie duza, predkosé najszybszych
elektronéw (tych o pedzie py, dla ktérych predkosé jest proporcjonalna do ¢'/?)
moze stac si¢ zbyt duza na to, aby przyblizenie nierelatywistyczne bylo
stosowalne. Przeciez dla ¢ > 1 t/em?® predkosé wyliczona z nierelatywistycznego
wzoru pg/m jest wicksza od c! Jest jasne, Ze dla tak wielkich gestosci trzeba
uzywac ogoélnego wzoru na energi¢ kinetyczna, ktory daje szczegolna teoria
wzglednosci,

(6) Epin = Y mPc* + p*c? —mc?.

Uzywajac tego wzoru na energi¢ kinetyczna elektronow Chandrasekhar
wyprowadzil nastepnie poprawne réwnanie stanu postaci

) P = K; (o),

gdzie f'to dos¢ skomplikowana funkcja p. Stosujac swoje réwnanie stanu
rozwigzal on nastgpnie réwnanie réwnowagi hydrostatycznej dla modeli bialego
karla o réznych wartosciach gestosci w centrum gwiazdy, o.. Dla kazdej
wartosci g, obliczyl on masg¢ gwiazdy M oraz jej promien R. Wyniki jego
obliczen, przedstawione schematycznie na rys. 2 i 3, wykazywaly zdumiewajaca
wlasno$c: coraz gestsze biale karly byly jednoczeénie coraz mniejsze (rys. 1), tak,
ze masa ich rosta coraz wolniej (rys. 2). Masa ta zdgzala asymptotycznie do
pewnej granicznej wartosci, ktéra nazywamy obecnie masa Chandrasekhara,
My, Wartoéé Mg, mozemy wyliczyé zakladajac, ze Er > mc?, a wige p, — 0.
Dla takiego ultrarelatywistycznego (energia spoczynkowa pomijalna w poréwnaniu
z energig kinetyczna) zdegenerowanego gazu elektronowego funkcja f

w réwnaniu (7) przybiera prosta postaé f = o*/? tak, ze

®) Po= K",

gdzie stala K, moze by¢ wyliczona teoretycznie. Z rozwinigtej na poczatku
naszego wieku teorii gwiazd politropowych opisywanych réwnaniami stanu
1

o postaci P = KQH 2 gdzie n jest liczba naturalna, wiadomo, ze dlan = 3
kazdemu promieniowi gwiazdy odpowiada jedna, niezmienna masa zaleZna tylko
od wspélezynnika K. Chandrasekhar wykazal, ze ultrarclatywistyczny gaz
elektronowy prowadzi do politropowego rownania stanu z # = 3. Kreskowanym
asymptotom na rys. 2 i 3 odpowiadaja wigc gwiazdy politropowe z n = 3

i K = K,. Korzystajac z tego wyniku teorii gwiazd politropowych otrzymujemy
Mg, = 1,44 masy Slonica. Biale karly o masie wigkszej od M, nie mogg istniec!

Zeby docenié¢ wage odkrycia Chandrasekhara, nalezy zastanowié si¢ nad
konsekwencjami istnienia granicznej masy M, dla koncowych etapéw ewolucji
gwiazd. Jaki bedzie los gwiazdy po calkowitym wypaleniu ,,paliwa" jadrowego?
Jezeli masa jej gestego jadra zbudowanego z produktéw syntezy jadrowej bedzie
mniejsza od My, to niewatpliwie zmieni si¢ ona w bialego karta. Od momentu
bowiem, w ktérym materia we wngtrzu kurczacego sie jadra gwiazdy stanie sig
zdegenerowana (a wige gdy T <€ T), ciSnienie w nim bedzie zalezalo tylko od
gestosci. Ostateczng postacia gwiazdy po ,,rozplynigciu” sie otoczki bedzie
konfiguracja w postaci kuli zdegenerowanej materii, poniewaz dalsze stygnigcie
gwiazdy nie bedzie moglo zmienic ci$nienia w jej wnetrzu, Jedynym
obserwowalnym efektem stygniecia bedzie zmniejszanie jasnosci gwiazdy: bialy
karzet stanie si¢ w koncu karlem czarnym,
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Rozwigzanie zadania M 363. Rozpocznijmy od
dowolnego r ies: ia gofci przy stole

i przypuiémy, 2e osoba A i jej wrog B siedzg
obok siebie. (B po prawej stronie A).
Wykazemy, fe znajdzie si¢ para 4, B,
siedzacych obok siebie osdb takich, 2e A" nie
jest wrogiem A, B" nie jest wrogiem Bi B’
siedzi po prawej stronie A'. Istotnie: 4 ma co
najmaiej a ,,nie-wrogdw™ A, ..., An.
Oznaczamy przez By osobe siedzacy po
prawef stronie 45 Oczywiscic B; # By, gdy

i # ji poniewaz B ma najwyzej n-1 wrogow,
co najmaiej jedna’ z oséb By nie jest jego
wroglem, Szukang pary jest wiec para A, Bi.
Przesadimy teraz osoby siedzace w prawo od
Aiwlewo od B (bedg to B, Cy, ..., Ck, 47
w odwrotnym porzadku 4’, Ck, ..., Cy, B

i zauwaimy, 2¢ jedynymi zmianami

sgsiedziw bedg (4B) i (AB") na (44")
i(BB):

(..ABC; .. Cx A" B ... - ... AA'Cy ...

e CyBE) i liczba ,,wrogich" sasiedztw
zmaleje co najmniej o 1. Postgpujgc
analogicznie dalej po najwyzej 2n krokach
otrzymamy #gdane rozmieszczenie.

ch przez | YW

Jaki los spotka gwiazde, ktérej zdegenerowane jadro ma mase wigksza od Mg;? |
Dokladne zrozumienie kolei losu takiej masywnej gwiazdy to wynik badan
przeprowadzonych wiele lat po odkryciu masy Chandrasekhara. Ci$nienie
zdegenerowanego gazu elektronowego w jej wneirzu nie zdota zréwnowazy¢ sity
grawitacji. W wyniku implozji zdegenerowanego jadra gwiazdy nastapi
wyzwolenie ogromnych ilosci energii i odrzucenie warstw zewngtrznych, Caly
proces ma charakter gigantycznego wybuchu, ktéry moze by¢ widoczny na
Ziemi jako supernowa. Kurczace sie ,,jadro” supernowej moze stac¢ si¢ gwiazda
neutronowa o fantastycznej gestosci ponad 108 t/ cm? i promieniu 10—20 km
badz skurczy¢ sie do osobliwej postaci czarnej dziury. Gwiazda neutronowa
moze by¢ korficowym, ostatecznym stadium Zycia gwiazdy dzieki temu, Ze sily
ci$nienia supergestej materii jadrowej sa w stanie zrownowazy¢ sily grawitacji —
ale tylko wtedy, gdy ,,jadro” powstale w wyniku implozji ma mase mniejszg od
dwéch mas Storica. W przeciwnym przypadku gigantyczne sity przyciagania
grawitacyjnego doprowadza nieuchronnie do powstania czarnej dziury.

W 1935 roku Chandrasekhar opuscit Cambridge i przenidst si¢ na Uniwersytet
w Chicago w Stanach Zjednoczonych. Jest profesorem tego uniwersytetz do
chwili obecnej. W ciagu ponad pét wieku swojej dziatalnoscei naukowej
zgromadzil ogromny dorobek naukowy w wielu dziedzinach astrofizyki
teoretycznej. Swojego najwickszego odkrycia dokonal jednak wtedy, gdy majac
dwadziescia lat wykazal, ze prawa fizyki kwantowej moga decydowac o losie
gwiazd.

Do zrozumienia istnienia granicznej masy Mc, mozna dojé¢ dzigki pewnym prostym
oszacowaniom.

Rozwazmy zalezno$¢ masy i promienia bialego karta od tych wielkosci fizycznych, ktoére sa
podstawowe dla zachowania rownowagi hydrostatycznej. Rownowaga ta oznacza, ze w kazdej
chwili i w kazdej jednostce objgtosci sily parcia rownowaza sile grawitacyjna we wngtrzu
gwiazdy.

Zaniedbajmy w tej jakoéciowej dyskusji zmiany struktury wewnetrznej, interesowac nas bgda
wylacznie zmiany globalne.

M N
Srednia gestosé we wnetrzu gwiazdy p jest proporcjonalna do ol a sita grawitacji dziatajaca na

warstwe przy jej powierzchni jest F, ~ M?/R®, Sita ta ma by¢ zréwnowazona przez dzialajgce
w przeciwnym kierunku cisnienie. W przypadku nierelatywistycznym (rownanie 5) jest

513 dP MSJ’S
7 a wiec sila pochodzaca od cisnienia wynosi F. = K ~ g
masy gwiazdy M rownowaga zostaje osiggnieta przy pewnej okreslonej wartosci promienia R,
poniewaz rozwazane przez nas sily zalezg od R w réznych potegach.

P~ ~ . Dia danej

Dziwna zalezno$¢ promienia od masy rowniez wynika z faktu, 7e sita grawitacji (F, ~ M?)
rosnie szybciej przy zwiekszaniu masy niz sita pochodzaca od ciénienia (F, ~ M),

Rozwazajac biate karly o dostatecznie duzych masach stwierdzamy, ze sifa pochodzaca od
cisnienia ulega modyfikacji (gaz jest relatywistyczny, rownanie (8)) i staje sie proporcjonalna do
M*3[R5, Jedli teraz poréwnamy ja z sila grawitacji, to okaZe sie, e zaleza one od promienia
gwiazdy R w jednakowych potegach, a wigc gwiazda nie moze osiagnaé réwnowagi przez proste
dopasowanie promienia: to nic nie da. Rownowaga moze byé osiagnieta jedynie dla

konkretnej wartodci masy Mcy, dla ktorej F, = F.. Dla masy wigkszej niz owa warto§¢ graniczna
sila grawitacji bédzie zawsze wigksza od sily pochodzacej od cisnienia. W sytuacji, gdy masa
gwiazdy jest mnigjsza od Mgy, sila grawitacji bedzie mniejsza od sily ciSnieniowej, gwiazda
zacznie zwigkszac swoje rozmiary (w wyniku braku réwnowagi), degeneracja zmieni sig
(przynajmniej w zewnetrznych czedciach gwiazdy) z relatywistycznej na nierelatywistycznag,
wracamy wigc do przypadku poprzedniego, w ktérym rownowaga moze by¢ osiagnigta przez
dostosowanie promienia,
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