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Wspóllaureatami ubieglorocznej nagrody Nobla z fizyki zostali astrofizycy
amerykanscy: Subrahmanyan Chandrasekhar z Uniwersytetu w Chicago
i William A. Fowler z Kalifornijskiego Instytutu Technologicznego w Pasadenie.
Celem tego artykulu jest przedstawienie najwiekszego odkrycia jednego
z ubieglorocznych noblistów - S. Chandrasekhara.

S. Chandrasekhar urodzil sie 9 pazdziernika 1910 roku w Lahore, na terenie
ówczesnych Indii (obecnie Pakistan). Po skonczeniu studiów na Uniwersytecie
w Madrasie w Indiach przybyl w 1930 roku do Cambridge w Anglii, gdzie
rozpoczal prace pod kierunkiem wybitnego angietskiego fizyka teoretyka,
Ralpha H. Fowlera (nie nalezy go mylic z ubieglorocznym noblista,
W. A. Fawlerem). Najwiekszego odkrycia dokonal Chandrasekhar w 1930 roku,
a wiec majac zaledwie 20 lat. Na podstawie rOZWaZall teoretycznych stwierdzil on
istnienie maksymalnej masy - granicznej masy Chandrasekhara -- dla bialych
karlów.

W latach dwudziestych znano trzy niezwykle gwiazdy - biale karly. Najlepiej
znanym bialym karlem byl Syriusz B, tworzacy uklad podwójny znajjasniejsza
gwiazda na niebie - Syriuszem. Obserwacje Syriusza B doprowadzily do
wniosku, ze ma on mase zblizona do masy Slonca i zadziwjajaco maly promien -
zaledwie 5 600 km (mniejszy od promienia Ziemi l). Oznaczalo to, ze srednia
gestosc Syriusza B
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Rys. I. Schematyczne przedstawienie
obsadzenia stanów pedowych wgazie

fermionów o spinie 112. przyT = O K.

wynosi okolo 3 tony na cm3! Jak zauwazyl w 1926 roku pózniejszy promotor
pracy doktorskiej Chandrasekhara, R. H. Fowler, materia o tak ogromnej
gestosci powinna byc calkowicie zjonizowana. Bedzie ona mieszanina jader
atomowych i gazu elektronów.

Cis)1ienie tak gestej materii jest wytwarzane przez lekkie i ruchliwe elektrony,
sam zas gaz elektronowy mozna traktowac jako doskonaly gaz fermionów
(czastek o spinie 1/2). W temperaturze zera bezwzglednego gaz elektronowy
znajdowalby sie w stanie podstawowym (o najnizszej mozliwej energii). Zgodnie
z zasada Pauliego elektrony zajmuja wówczas stany pedowe tak, jak to jest
schematycznie pokazane na rys. 1. W stanie podstawowym maksymalny ped
elektronu wynosi wiecPI'; nosi on nazwe pedu Fermiego. Wszystkie stany pedowe
z Pi > PI' sa puste, zas stany zPi ~ PI' sa obsadzone. Ped Fermiego jest
zwiazany z gestoscia elektronówee = (liczba elektronów wcm3) x (masa
spoczynkowa elektronu) zaleznosciaPF = ae;/\ gdzie a jest stala wyliczona
teoretycznie. Maksymalna energia kinetyczna elektronu, a wiec energia elektronu
o pedzie PI', to tzw. energia Fermiego,El" Temperature Fermiego, TF, definiujemy
jako EF/ku, gdziekB jest stala Boltzmanna. Jezeli gaz ma temperatureT> OK,
ale temperatura ta jest znacznie mniejsza od temperatury Ferm,iegoTF, to
mówimy, ze jest on zdegenerowany. Oznacza to, ze wszelkie poprawki do
wielkosci termodynamicznych obliczonych przy zalozeni\.!T = O K, a wynikajace
z faktu, ze gaz ma niezerowa temperature, sa zaniedbywalne. W typowym dla
bialego karla przypadku (calkowicie zjonizowany 4He, l2C,160) jeden elektron
przypada na dwa nukleony i wobec tego, ze elektron jest 1836 razy lzejszy od
nukleonów, zwiazek gestosci gazu elektronowego z gestoscia materiie jest
postaci

(2)

Jezeli e = 3, 106gcm-3, to nawet przy temperaturach·kilku milionów stopni,
charakterystycznych dla centralnej czesci bialego karla, gaz elektronowy bedzie
zdegenerowany (TF :::: 1010 K ~ T).
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tak. ze wyprowadzone przez Fowlera równanie stanu dla materii we wnetrzu
bialego karla bylo postaci

W swojej pracy z 1926 roku Fowler uzywal niere1atywistycznego wzoru na
energie kinetyczna elektronów,

a wiec zakladal, ze predkosci elektronów sa znacznie mniejsze od predkosci
swiatla c (h/m ~ c). Równanie stanu dla nierelatywistycznego zdegenerowanego
gazu elektronowego mialo postac

gdzie KI bylo wyliczone teoretycznie. Chandrasekharzauwazyl, ze w przypadku,
gdy gestosc gazu elektronowego bedzie dostatecznie duza, predkosc naj szybszych
elektronów (tych o pedzieh, dla których predkosc jest proporcjonalna do(1/3)

moze stac sie zbyt duza na to, aby przyblizenie nierelatywistyczne bylo
stosowalne. Przeciez dlae > 1 t/cm3 predkosc wyliczona z nierelatywistycznego
wzoru h/m jest wieksza od c! Jest jasne, ze dla tak wielkich gestosci trzeba
uzywac ogólnego wzoru na energie kinetyczna, który daje szczególna teoria
wzglednosci,

p = bll!;/3

p = KIe5/3,

p2
Ekin = 2m'
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(6) Ekin = ym2c4+p2c2_mc2.

Jesli wprowadzic parametrx = ~. tomc

gestosc w tym przypadku dana jest wzorem
e = B' x3, a cisnienie

p = A . [x(2x2 - 3)(x2 + 1)1/2 + 3 arsinh xl.

Rys. Lo Schematyczne przedstawienie zwiazku
miedzy masaM a promieniemR dla modeli
bialych karlów skonstruowanych dla
równania stanu danego wzorem (7). Kazdy
punkt krzywej odpowiada okreslonej
wartosci l2c. rosnacej w kierunku wskazanym
strzalka. DlaR = Oi M = MCh mamy
ec = 00.

p = K2e4/3,'

p = Kd{e),(7)

(8)

gdzie stala K2 moze byc wyliczona teoretycznie. Z rozwinietej 1;lapoczatku
naszego 'wieku teorii gwiazd politropowych opisywanych równaniami stanu

1 I.
o postaci P = Ke + n, gdzie n jest liczba naturalna, wiadomo, ze dlan = 3
kazdemu promieniowi gwiazdy odpowiada jedna, niezmienna masa zalezna tylko
od wspólczynnika K. Chandrasekhar wykazal, ze ultrarelatywistyczny gaz
elektronowy prowadzi do politropowego równania stanu zn = 3. Kreskowanym
asymptotom narys. 2 i 3 odpowiadaja wiec gwiazdy politropowe zn = 3
i K = K2• Korzystajac z tego wyniku teorii gwiazd politropowych otrzymujemy
MCh = 1,44. masy Slonca. Biale karly o masie wiekszej odMCh nie moga istniec!

Zeby docenic wage odkrycia Chandrasekhara, nalezy zastanowic sie nad
konsekwencjami istnienia granicznej masyMCh dla koncowych etapów ewolucji
gwiazd. Jaki bedzie los gwiazdy po calkowitym wypaleniu "paliwa" jadrowego?
Jezeli masa jej gestego jadra zbudowanego z produktów syntezy jadrowej bedzie
mniejsza odMCh, to niewatpliwie zmieni sie ona w bialego karla. Od momentu
bowiem, w którym materia we wnetrzu kurczacego sie jadra gwiazdy stanie sie·
zdegenerowana (a wiec gdyT ~ TF), cisnienie w nim bedzie zalezalo tylko od
gestosci. Ostateczna postacia gwiazdy po "rozplynieciu" sie otoczki bedzie
konfiguracja w postaci kuli zdegenerowanej materii, poniewaz dalsze stygniecie
gwiazdy nie bedzie moglo zmienic cisnienia w jej wnetrzu. Jedynym
obserwowalnym efektem stygn.iecia bedzie zmniejszanie jasnosci gwiazdy: bialy
karzel stanie sie w koncu karlem czarnym.

Uzywajac tego wzoru na energie kinetyczna elektronów Chandrasekhar
wyprowadzil nastepnie poprawne równanie stanu postaci

gdzie Jto dosc skomplikowana funkcjae. Stosujac swoje równanie stanu
rozwiazal on nastepnie równanie równowagi hydrostatycznej dla modeli bialego
karla o róznych wartosciach gestosci w centrum gwiazdy,ec. Dla kazdej
wartosci ec obliczyl on mase gwiazdyM oraz jej promien R. Wyniki jego
obliczen, przedstawione schematycznie na rys. 2 i 3, wykazywaly zdumiewajaca
wlasnosc: coraz gestsze biale karly byly jednoczesnie coraz mniejsze (rys. 1), tak,
ze masa ich rosla coraz wolniej (rys. 2). Masa ta zdazala asymptotycznie do
pewnej granicznej wartosci, która nazywamy obecnie masa Chandrasekhara,
MCh• Wartosc MCh mozemy wyliczyc zakladajac, zeEF ~ mc2, a wiec ec -+ 00.
Dla takiego ultrarelatywistycznego (energia spoczynkowa pomijalna w porównaniu
z energia kinetyczna) zdegenerowanego gazu elektronowego funkcjaJ
w równaniu (7) przybiera prosta postacJ = e4/3 tak, ze
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Rys. 3. Schematyczne przedstawienie
zaleznosci miedzy masa bialego karlaM
a gestoscia w jego srodku Qc.•
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TreSC wykladów wyglaszanych przez laureatów
w czasie ceremonii wreczania nagród

publikuja co roku "Postepy Fizyki".

Rozwiazanie zadania M 363. Rozpocznijmy od

dowolnego rozmieszczenia gosci przy stole
i przypuscmy. ze osobaA i jej wróg B siedza

obok siebie. (B po prawej stronie A).

Wykazemy, ze znajdzie sie paraA', B't

siedzacych obok siebie osób takich. zeA' nie
jest wrogiem A, B' nie jest wrogiem B iE'
siedzi po prawej stronie A'. Istotnie: A ma co

, najmniej n "nie·wrog6w" Alt ... , An.

Oznaczamy przezBl osobe siedzaca po

prawej stronie At. Oczywiscie Bl '" Bj, gdy
i :# j iponiewaz B ma najwyzej n·l wrogów,
co najmniej jedna' z osóbBl nie jest jego

wrogiem. Szukana para jest wiec para Al.Bl.
Przesadzmy teraz osoby siedzace w prawo od

A i w lewo od B (beda to B. C, •...• Ck. A')
w odwrotnym porzadku A', Ck, .. " CI, B
i zauwazmy, zejedynymi 'zmianami

sasiedztw beda(AB) i (A'B') na (AA')
i (BB'):
(... ABC, ... Ck A' B' ... -+ ..• AA'Ck ...

o,, C1BB') i liczba "wrogich" sasiedztw
zmaleje co najmniej o 1. Postepujac

analogicznie dalej po najwyzej2n krokach

otrzymamy zadane rozmieszczenie.

Jaki los spotka gwiazde, której zdegenerowane jadro ma mase wieksza odMCh? \
Dokladne zrozumienie kolei losu takiej masywnej gwiazdy to wynik badan
przeprowadzonych wiele lat po odkryciu masy Chandrasekhara. Cisnienie
zdegenerowanego gazu elektronowego w jej wnetrzu nie zdola zrównowazyc sily
grawitacji. W wyniku implozji zdegenerowanego jadra gwiazdy nastapi
wyzwolenie ogromnych ilosci energii i odrzucenie warstw zewnetrznych. Caly
proces ma charakter gigantycznego wybuchu, który moze byc widoczny na
Ziemi jako supernowa. Kurczace sie "jadro" supernowej moze stac sie gwiazda,
neutronowa o fantastycznej gestosci ponad108 tj cm3 i promieniu 10-20 km
badz skurczyc sie do osobliwej postaci czarnej dziur'y. Gwiazda neutronowa
moze byc koncowym, ostatecznym stadium zycia gwiazdy dzieki temu, ze sily
cisnienia supergestej materii jadrowej sa w stanie zrównowazyc sily grawitacji -
ale tylko wtedy, gdy "jadro" powstalew wyniku implozji ma mase mniejsza od
dwóch mas Slonca. W przeciwnym przypadku gigantyczne sily przyciagania
grawitacyjnego doprowadza nieuchronnie do powstania czarnej dziury.

W 1935 roku Chandras,ekhar opuscil Cambridge i przeniósl sie na Uniwersytet
w Chi~ago w Stanach Zjednoczonych. Jest profesorem tego uniwersytetu do
chwili obecnej. W ciagu ponad pól wieku swojej dzialalnosci naukowej
zgromadzil ogromny dorobek naukowy w wielu dziedzinach astrofizyki
teoretycznej. Swojego najwiekszego odkrycia dokonal jednak wtedy, gdy majac
dwadziescia lat wykazal, ze prawa fizyki kwantowej moga decydowac o losie
gwiazd.

Do zrozumienia istnienia granicznej masyMCh mozna dojsc dzieki pewnym prostym
oszacowaniom.

Rozwazmy zaleznosc masy i promienia bialego karla od tych wielkosci fizycznych. które sa
podstawowe dla zachowania równowagi hydrostatycznej. Równowaga ta oznacza, ze w kazdej
chwili i w kazdej jednostce objetosci sily parcia równowaza sile grawitacyjna we wnetrzu
gwiazdy.

Zaniedbajmy w tej jakosciowej dyskusji zmiany struktury wewnetrznej, interesowac nas beda
wylacznie zmiany globalne.

M
Srednia gestosc we wnetrzu gwiazdye jest proporcjonalna do --, a sila grawitacji dzialajaca na

R3

warstwe przy jej powierzchni jestFg ~ M2 j RS.Sila ta ma byc zrównowazona przez dzialajace
w przeciwnym kierunku cisnienie. W przypadku nierelatywistycznym (równanie 5) jest

MS/3 dP MS/3
P ~ eS/3 ~ --, a wiec sila pochodzaca od cisnienia wynosiFe = -- ~ --6-' Dla danej

RS dR R
masy gwiazdyM równowaga zostaje osiagnieta przy pewnej okreslonej wartosci promieniaR,

poniewaz rozwazane przez nas sily zaleza odR w róznych potegach.

Dziwna zaleznosc promienia od masy równiez wynika z faktu, ze sila grawitacji(Fg ~ M2)

rosnie szybciej przy zwiekszaniu masy niz sila pochodzaca od cisni~nia(Fe ~ MS/3).

Rozwazajac biale karly o dostatecznie duzych masach stwierdzamy, ze sila pochodzaca od
cisnienia ulega modyfikacji (gaz jest relatywistyczny, równanie (8» i staje sie proporcjonalna do
M4/3jRs. Jesli teraz porównamy ja z sila grawitacji, to okaze sie, ze zaleza one od promienia
gwiazdy R w jednakowych potegach, a wiec gwiazda nie moze osiagnac równowagi przez proste
dopasowanie promienia: to nic nie da. Równowaga moze byc osiagnieta jedynie dla
konkretnej wartosci masyMCh' dla której Fg = Fe. Dla masy wiekszej niz owa wartosc graniczna
sila grawitacji bedzie zawsze wieksza od sily pochodzacej od cisnienia. W sytuacji, gdy masa
gwiazdy jest mniejsza odMCh' sila grawitacji bedzie mniejsza od sily cisnieniowej, gwiazda
zacznie zwiekszac swoje rozmiary (w wyniku braku równowagi), degeneracja zmieni sie
(przynajmniej w zewnetrznych czesciach gwiazdy) z relatywistycznej na nierelatywistyczna,
wracamy wiec do przypadku poprzedniego, w którym równowaga moze byc osiagnieta przez
dostosowanie promienia.
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