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En un breve artı́culo publicado en 1931 y ampliado en 1935, el astrofı́sico indio Subrahmanyan Chandrasekhar compartió un importante
descubrimiento astronómico en el cual introducı́a lo que actualmente dı́as se conoce como lı́mite de Chandrasekhar. Este lı́mite establece la
masa ḿaxima que puede alcanzar una enana blanca, que es el remanente estelar generado cuando una estrella de baja masa agota su com-
bustible nuclear. El presente trabajo tiene un doble propósito. El primero es presentar una derivación heuŕıstica del ĺımite de Chandrasekhar.
El segundo es clarificar la génesis del descubrimiento de Chandrasekhar, ası́ como los aspectos conceptuales del tema. La exposición solo
utiliza álgebra de secundaria, ası́ como algunas nociones generales de fı́sica cĺasica y teoŕıa cúantica.

Descriptores:Lı́mite de Chandrasekhar; enanas blancas; estudiantes no graduados de ciencias e ingenierı́a.

In a brief article published in 1931 and expanded in 1935, the Indian astrophysicist Subrahmanyan Chandrasekhar shared an important
astronomical discovery where he introduced what is now known as Chandrasekhar limit. This limit establishes the maximum mass that a
white dwarf can reach, which is the stellar remnant that is generated when a low mass star has used up its nuclear fuel. The present work has
a double purpose. The first is to present a heuristic derivation of the Chandrasekhar limit. The second is to clarify the genesis of the discovery
of Chandrasekhar, as well as the conceptual aspects of the subject. The exhibition only uses high school algebra, as well as some general
notions of classical physics and quantum theory.
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1. Introducción

En un breve artı́culo publicado en 1931 y ampliado en
1935 [1,2], el entonces joven astrofı́sico indio Subrahmanyan
Chandrasekhar compartió un notable descubrimiento que sor-
prendío a la comunidad astronómica. Los art́ıculos conteńıan
cálculos detallados que establecı́an la existencia de un lı́mite
superior para la masa que puede alcanzar una enana blancai,
que es el remanente estelar que se genera cuando una estrella
de baja masa agota su combustible nuclear. Esta masa máxi-
ma para una enana blanca se conoce comol ı́mite de Chan-
drasekhar, y su valor se estima en 1.4 M̄, donde M̄ es
la masa solar [3,4]. Aunque en sus artı́culos Chandrasekhar
guard́o silencio respecto del destino de un remanente estelar
cuya masa supere el valor 1.4 M̄, su trabajo abrío las puertas
para que otros abordaran esta importante interrogante, lo que
más tarde condujo al descubrimiento de las estrellas de neu-
trones y los agujeros negros. Trascurridos casi 90 años desde
el trabajo seminal del astrofı́sico indio, las observaciones as-
tronómicas han confirmado el lı́mite de Chandrasekhar, y las
enanas blancas se han convertido en campo activo para la in-
vestigacíon téorica y observacional.

Además de su innegable interés astrońomico y cient́ıfico,
las enanas blancas ejercen un atractivo más personal y hu-
mano, ya que el destino que le espera al Sol cuando agote su
combustible nuclear, dentro de aproximadamente 5000 mi-
llones de ãnos, es convertirse en enana blanca, y este también
es el destino de la inmensa mayorı́a de las estrellas, dado que
el universo tiene una marcada preferencia por las estrellas con
masas similares o menores que la solar.

El lı́mite de Chandrasekhar es un tópico obligado en casi
todos los textos generales de astronomı́a, aśı como en la ma-
yoŕıa de los cursos de astrofı́sica a nivel de pregrado. Tı́pica-
mente, la derivación mateḿatica del ĺımite de Chandrasekhar
requiere como ḿınimo el uso del ćalculo diferencial e inte-
gral [3,5-11], lo que limita el segmento de estudiantes que
pueden acceder al tema. El presente trabajo tiene un doble
proṕosito. El primero es presentar una derivación heuŕısti-
ca del ĺımite de Chandrasekhar, que solo utilizaálgebra de
secundaria. El segundo es clarificar la génesis del descubri-
miento de Chandrasekhar, ası́ como los aspectos concep-
tuales del tema.

El art́ıculo est́a organizado del siguiente modo. Primero
se presenta una visión panoŕamica del tema, y se introducen
las nociones de enana blanca y lı́mite de Chandrasekhar. A
continuacíon, se analiza el principio de exclusión de Pauli
y su relacíon con la presíon de degeneración electŕonica.
Luego, se estudia la configuración de equilibrio de una enana
blanca con base en un cálculo no relativista aproximado, y
se muestra que ese cálculo contradice el resultado de Chan-
drasekhar, para posteriormente discutir las razones de la dis-
crepancia. Después, se utiliza la teorı́a de la relatividad es-
pecial de Einstein para desarrollar un argumento más ela-
borado, pero también simple y directo, que permite obten-
er una f́ormula aproximada para el lı́mite de Chandrasekhar.
Más adelante, se analiza un importante des- cubrimiento as-
tronómico que parece cuestionar el hallazgo del astrofı́sico
indio. Para finalizar, se discute brevemente la importancia de
la contribucíon cient́ıfica de Chandrasekhar.
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2. El lı́mite de Chandrasekhar: Una primera
aproximación

Una estrella es una enorme esfera de plasma incandes-
cente [5,9,10]. Aproximadamente, durante 90 % de sus vi-
das, mientras las estrellas se encuentran en una etapa deno-
minadasecuencia principal, prevalece un estado de equilib-
rio hidrost́atico, donde la fuerza de gravedad compresiva se
contrarresta con la presión t́ermica expansiva [5,9,10]. Esta
última tiene su origen en el núcleo estelar, el cual es el lugar
donde se producen las reacciones de fusión de hidŕogeno en
helio que generan la energı́a que hace brillar a las estrellas.
Para sostenerse en el tiempo, la fusión termonuclear requiere
temperaturas estables de∼ 107 K. Por tanto, esta es la tem-
peratura en el ńucleo de las estrellas de secuencia principal.

No obstante, el combustible nuclear es finito, y cuando se
agota, las reacciones termonucleares se detienen, lo que con-
lleva un descenso de la temperatura y, en definitiva, la muerte
de la estrella. Al abstraer los complejos procesos fı́sicos que
se producen en esta etapa, el efecto global del cese de las
reacciones nucleares es que la estrella se queda sin ningu-
na fuente de energı́a que luche contra el colapso gravitatorio.
Como resultado, la estrella se contrae, reduce su radio y au-
menta su densidad [5,9,10]. Cuando la densidad se vuelve
muy grande, aparece un tipo de presión de origen cúantico
denominadapresíon de degeneración, que se opone al co-
lapso. En rigor, la presión de degeneración siempre está pre-
sente, pero durante la secuencia principal es tan pequeña que
puede ignorarse. Sin embargo, después del cese de las reac-
ciones nucleares, la presión de degeneración se hace muy
grande y, frente a ella, la presión t́ermica se vuelve despre-
ciable [5,9,10].

Los objetos formados como resultado del agotamiento
del combustible nuclear de las estrellas se denominanrema-
nentes estelares; aśı, las enanas blancas son el remanente de
estrellas de baja masa, es decir, estrellas que durante la etapa
en la secuencia principal tienen masas menores que∼ 8 M¯
[3]. Como se discutiŕa en las siguientes secciones, la presión
de degeneración en las enanas blancas se manifiesta como
una repulsíon entre electrones que se opone al colapso gravi-
tatorio. De hecho, en las densidades observadas en las enanas
blancas, que son de∼ (103 − 104) kg · cm−3, la presíon de
degeneración est́a asociada principalmente a los electrones,
puesto que la presión asociada a los protones y neutrones es
muy baja y puede despreciarse [5,9,10]. En una enana blan-
ca, la presíon de degeneración electŕonica contrarresta exac-
tamente a la atracción gravitacional, de manera que prevalece
un estado de perfecto equilibrio [3]. Este destino le espera al
Sol cuando agote su combustible nuclear dentro de∼ 5×109

años.
La presíon de degeneración electŕonica es un feńomeno

radicalmente diferente de la presión t́ermica, la cual mantiene
en equilibrio a las estrellas de secuencia principal, como es
el caso del Sol. Un aspecto importante de la presión de de-
generacíon es que es independiente de la temperatura [6]. En
teoŕıa, cuando la temperatura global se aproxima a 0 K, una

enana blanca deberı́a convertirse en una enana negra, vale de-
cir, una esfera frı́a e invisible de materia densa. Sin embar-
go, el universo no es lo suficientemente viejo para albergar
enanas negras, ya que el tiempo requerido para el enfriamien-
to de una enana blanca es del orden de la edad del universo
(∼ 1010 años).

Entonces, cabe preguntarse: ¿la presión de degeneración
electŕonica siempre puede detener el colapso gravitatorio? En
otras palabras, ¿el destino final de toda estrella moribunda es
convertirse en una enana blanca? El gran hallazgo de Chan-
drasekhar consistió en demostrar que, si la teorı́a de la gravi-
tación de Newton se combinan con la mecánica cúantica y la
teoŕıa de la relatividad especial de Einstein, se encuentra que
la presíon de degeneración electŕonica es capaz de sostener
el colapso, si y solamente si la masa del remanente estelar no
supera un valor dado por:

MCh = 3.14
(

Z

A

)2 (
~c

Gm2
p

)3/2

mp. (1)

Esta f́ormula establece lamasa ĺımite de Chandrasekhar
MCh, más conocida comol ı́mite de Chandrasekhar[3,10],
dondeZ es el ńumero at́omico de los ńucleos que compo-
nen la enana blanca (número de protones),A es el ńumero
de masa (ńumero de protones y de neutrones),mp = 1.67×
10−27 kg es la masa del protón,~ = h/2π = 1.05 × 10−34

J· s es la constante de Planck reducida,G = 6.67 × 10−11

N· m2· kg−2 es la constante de gravitación universal yc =
3 × 108 m·s−1 la rapidez de la luz en el vacı́o. Una enana
blanca t́ıpica est́a formada por helio, carbono y oxı́geno, de
modo queZ/A ≈ 0.5. Si se introducen las cifras anteriores
en la Ec. (1), se encuentra queMCh ≈ 1.4 M¯. Luego, una
enana blanca no puede tener una masa superior a esta cifra.

3. El Principio de exclusíon y la presión de de-
generacíon

Las part́ıculas fundamentales tienen una propiedad deno-
minadaspin, que corresponde a su momentum angular in-
trı́nseco, y que se mide en términos de la constante de
Planck reducida~ = h/2π. Las part́ıculas elementales
con valores enteros despin (0~, 1~, 2~, etc.) se denominan
bosones, mientas que las partı́culas con valores semienteros
(~/2, 3~/2, 5~/2, etc.) se llaman fermiones. El principio de
exclusíon solo se aplica a los fermiones, que incluyen al
protón, al neutŕon y al electŕon, cuyos valores posibles de
spin tienen magnitud~/2. Aplicado a esta clase de partı́cu-
las, el principio de exclusión establece que una determinada
región muy pequẽna del espacio puede contener un máximo
de dos electrones con la misma energı́a al mismo tiempo, uno
conspin+~/2 y el otro conspin−~/2 [12,13].

Por lo tanto, el principio de exclusión se manifiesta como
una repulsíon entre fermiones id́enticos cuando son obliga-
dos a reducir el volumen de espacio donde están confinados.
Dicha repulsíon puede interpretarse como una presión expan-
siva denominadapresíon de degeneración [13]. La presíon
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de degeneración es un feńomeno radicalmente diferente de la
presíon t́ermica, que mantiene en equilibrio a las estrellas que
se encuentran en la secuencia principal. Un aspecto impor-
tante de la presión de degeneración es que es independiente
de la temperatura y dependeúnicamente de la densidad.

Mediante el principio de indeterminación de Heisen-
berg, es posible obtener una relación mateḿatica aproximada
para el volumen ḿınimo que puede ocupar un conjunto de
fermiones id́enticos sometidos a una fuerza compresiva, co-
mo la generada por la contracción gravitatoria de un rema-
nente estelar [14]. Una de las formas que puede adoptar este
principio es la siguiente [12,13]:

∆p∆x ≥ ~
2
, (2)

donde∆p es la indeterminación en el momentum lineal de
una part́ıcula y∆x es la indeterminación en la posicíon. Para
un valor fijo de∆p, la celda de volumen ḿas pequẽna com-
patible con el principio de indeterminación es del orden de
∆x3 ≈ ~3/(∆p)3. Consideremos un volumenV compuesto
por un gran ńumero de celdas de tamaño∆x3 y supongamos
queV contieneNf fermiones id́enticos. De acuerdo con el
principio de exclusíon, V seŕa ḿınimo cuando cada celda
posea un ḿaximo de dos fermiones idénticos, uno conspin
+~/2 y otro conspin−~/2. Por lo tanto, el valor ḿınimo de
V seŕa [3,14]:

Vmı́n ∼ 1
2
Nf∆x3. (3)

El estado f́ısico en que se encuentran los fermiones confi-
nados enVmı́n se denomina materia degenerada y es el estado
que adoptan los electrones en el interior de una enana blanca.

4. Enanas blancas no relativistas: El enfoque
de Fowler

En la medida en que consideramos enanas blancas más ma-
sivas, la gravedad que estos objetos ejercen sobre sı́ mismos
es mayor, lo que provoca que el volumen∆x3 de las celdas
donde est́an confinados los electrones disminuya. De acuer-
do con el principio de incertidumbre. Ecuación (2), lo an-
terior implica que la incertidumber en el momentum lineal
∆p debe aumentar. Esto conlleva un incremento en la rapi-
dez y en la energı́a cińetica media de los electrones, lo que
les permite contrarrestar la fuerza gravitacional que la enana
blanca ejerce sobre sı́ misma. El primero en llegar a esta im-
portante conclusión fue el astrof́ısico ingĺes Ralph Fowler en
un art́ıculo publicado en 1926, donde por primera vez se apli-
caba la flamante mecánica cúantica al ańalisis de las condi-
ciones de equilibrio en una enana blanca [15]. El resultado
fundamental que se deriva de los cálculos de Fowler es la de-
nominadarelación masa-radiopara una enana blanca. Según
esta relacíon, en la medida en que aumenta la masa, la fuerza
contractiva de la gravedad incrementa y por tanto el radio de
la enana blanca disminuye.

Para comprender los alcances y los lı́mites del hallazgo
de Fowler, a continuación se desarrolla un sencillo argumen-

to heuŕıstico basado en un modelo semiclásico simplificado
del interior de un remanente estelar. Pese a estas simplifica-
ciones, el modelo proporciona excelentes resultados, tal co-
mo quedaŕa en esta sección y en la siguiente. El modelo se
basa en el concepto de energı́a, por lo tanto, no hace uso ex-
plı́cito de la presíon de degeneración. En otro trabajo, el autor
ha elaborado una derivación heuŕıstica del ĺımite de Chan-
drasekhar que hace uso directo de la presión de degeneración
electŕonica [14].

Como en las derivaciones heurı́sticas las constantes adi-
mensionales son poco confiables, por simplicidad las omitire-
mos de los ćalculos. Al igual que en los trabajos originales de
Chandrasekhar, en adelante supondremos que la enana blanca
carece de rotación.

Consideremos un remanente estelar de masaM y vo-
lumen Vmin, compuesto porNe electrones. Definimos el
númeroN de electrones por unidad de masa como:

N ≡ Ne

M
. (4)

Si se consedera queNe = Nf en la Ec. (3) se tiene:

∆x3 ∼ Vmı́n

Ne
. (5)

Por otra parte, la energı́a potencial totalU del remanente
estelar de radioR es:

U ∼ −GM2

R
. (6)

Debido a la gran rapidez de los electrones dentro de la
enana blanca, se puede demostrar que se comportan como
part́ıculas libres, es decir, no interactúan entre śı, de modo
que su enerǵıa total seŕa puramente cińetica. Si suponemos
que, en promedio, todos los electrones poseen la misma en-
erǵıa cińetica, la e- nerǵıa cińetica total estara dada por:

K ∼ Ne
p2

me
, (7)

dondeme = 9.1 × 10−31 kg es la masa del electrón. Al uti-
lizar el principio de indeterminación, Ec. (2), e introducir la
Ec. (5) se tiene:

p ∼ ∆p ∼ ~
∆x

∼ ~
(

Ne

Vmı́n

)1/3

. (8)

Aśı, partir de la Ec. (8), la Ec. (7) quedaii:

K ∼ Ne

me
~2

(
Ne

Vmı́n

)2/3

. (9)

Si se considera el hecho de queV es proporcional aR3,
y se introduce la Ec. (4) en la (9) se tiene:

K ∼ NM~2

me

(
NM

Vmı́n

)2/3

=
~2N5/3M5/3

meR2
. (10)

Rev. Mex. F́ıs. E17 (2) 125–132



128 J. PINOCHET

La enerǵıa totalE del remanente estelar vendrá dada por
K + U , de modo que:

E ∼ ~2N5/3M5/3

meR2
− GM2

R
. (11)

La condicíon para que exista equilibrio entre la presión
de degeneración y la compresíon gravitacional es queE =
K + U ≈ 0. En efecto, siK + U À 0, entoncesR debe au-
mentar y el ńucleo estelar no puede convertirse en una enana
blanca. Por el contrario, siK + U ¿ 0, entoncesR debe
disminuir, y la presíon de degeneración no puede detener el
colapso. Al tomarE ≈ 0 en la Ec. (11) se obtiene:

~2N5/3M5/3

meR2
≈ GM2

R
. (12)

Al resolver paraR:

R(M) ∼ N5/3~2

meG
M−1/3. (13)

Cálculos ḿas detallados muestran que [3]:

R(M) ≈ 1, 97
N5/3~2

meG
M−1/3. (14)

Las Ecs. (13) y (14) expresan la relación masa-radio para
una enana blanca. Tal como habı́amos anticipado, estas ecua-
ciones muestran que la masa del remanente estelar es inver-
samente proporcional a su radio (al cubo). Por lo tanto, para
cualquier valor deM siempre existiŕa un valor deR, para
el cual la presíon de degeneración pueda detener el colapso
gravitatorio (ver Fig. 1). En otras palabras, las Ecs. (13) y
(14) sugieren que toda estrella terminará su vida como enana
blanca. Estas ecuaciones se encuentran en flagrante conflic-
to con la Ec. (1) obtenida por Chandrasekhar. La explicación
para esta discrepancia se debe a que los cálculos realizados en
esta sección no consideran que, de acuerdo con la teorı́a

FIGURA 1. Relacíon masa-radio (M − R) para una enana blanca,
seǵun los ćalculos de Fowler (la ecuación graficada se presenta en
la siguiente sección). El ejeR est́a expresado en unidades de106

m, y el ejeM est́a en unidades de masa solar, M¯.

de la relatividad especial de Einstein, la velocidad de los elec-
trones no puede superar la velocidad de la luz en el vacı́o.
Sin embargo, al emplear la expresión cĺasica para la energı́a
cinética, dada por la Ec. (7), se ha supuesto implı́citamente
que la velocidad de los electrones puede aumentar sin lı́mite.

De este modo, sin importar qué tan grande sea la masa del
remanente estelar, ni qué tan poderosa sea la fuerza gravita-
cional generada por el remanente sobre mismo, los electrones
siempre podŕan moverse con una rapidez lo suficientemente
elevada para detener el colapso gravitatorio y conducir a una
configuracíon final de equilibrio. En la siguiente sección se
analizaŕa esta situación en detalle, donde mostraremos que
para llegar a la conclusión de que existe un lı́mite superior
para la masa de una enana blanca, que fue el gran hallazgo
de Chandrasekhar, es necesario incorporar en los cálculos la
teoŕıa de la relatividad especial.

5. Enanas blancas relativistas y el lı́mite de
Chandrasekhar

Recordemos que en la medida en que la masa de una enana
blanca aumenta, el volumen∆x3 de las celdas donde están
confinados los electrones disminuye, y de acuerdo con el
principio de incertidumbre. Ec. (2), esto implica que la rapi-
dez y la enerǵıa cińetica media de los electrones debe crecer.
Si la enerǵıa cińetica se hace lo suficientemente elevada, la
rapidez de los electrones se aproxima a la que tiene la luz,
lo que implica que deben considerarse los efectos de la rel-
atividad especial. Esta fue la conclusión de Chandrasekhar
cuando reviśo los ćalculos de Fowler, y se percató de que el
astrof́ısico ingĺes no hab́ıa considerado la teorı́a de Einstein.
Esto significa que los cálculos no relativistas de Fowler so-
lo son una aproximación válida cuando la masa de una enana
blanca es pequeña. Aśı, Chandrasekhar emprendió la comple-
ja tarea de reformular y extender los cálculos de Fowler para
el caso de enanas blancas masivas y densas, e incorporo la
teoŕıa de Einstein, hecho que lo condujo a descubrir el lı́mite
que lleva su nombre [1,2].

A continuacíon se desarrolla un sencillo argumento
heuŕıstico que permite obtener una fórmula aproximada para
el lı́mite de Chandrasekhar. Para ello, vamos a utilizar nueva-
mente el modelo simplificado de la sección anterior, basado
en el concepto de energı́a. Por lo tanto, el modelo no hace
uso expĺıcito de la presíon de degeneración. Por simplici-
dad, continuaremos suponiendo que la enana blanca carece
de rotacíon.

Consideremos una enana blanca lo suficientemente ma-
siva y densa para que la velocidad media de los electrones
confinados dentro de ella sea cercana a la rapidez de la luz en
el vacio,c. Nuevamente, debido a la gran rapidez de los elec-
trones, podemos asumir que se comportan como partı́culas li-
bres. Bajo estas condiciones, la Ec. (7), que corresponde a la
fórmula cĺasica para la energı́a total de una partı́cula libre, no
es aplicable. En su reemplazo, debemos utilizar la expresión
relativista para la energı́a totalE de una partı́cula libre [13]:
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E =
√

(pc)2 + (mec2)2 = pc

√
1 +

(
mec

p

)2

, (15)

dondep es el momentum lineal relativista del electrón, yme

es su masa en reposo, que es constante. Es importante recor-
dar que esta fórmula, al igual que todas las ecuaciones de
la relatividad especial, se basa en el postulado de que nada
en el universo puede moverse más ŕapido quec. Esto marca
una diferenca fundamental con la mecánica cĺasica, donde no
existe un ĺımte superior para la rapidez que puede tener un
cuerpo o una sẽnal lúminosa.

De regreso a la Ec. (15), como los electrones dentro de la
enana blanca masiva se mueven con gran rapidez, el térmi-
no constantemec es despreciable frente al término variablep
dependiente de la denominadamasa relativistaiii, que crece
sin ĺımite cuando la rapidez de la partı́cula se aproxima ac,
de manera quemec/p ≈ 0 y la enerǵıa total del electŕon E
es puramente cińetica:

E ≈ K ≈ pc. (16)

Si suponemos que, en promedio, todos los electrones
poseen la misma energı́a cińetica, entonces la energı́a cińetica
relativista total de los electrones dentro de la enana blanca
vendŕa dada aproximadamente porNepc. Notemos que esta
expresíon difiere de la relación cĺasica empleada en la sección
anterior, Ec. (7). Al utilizar la expresión para el momentump
dada por la Ec. (8), la energı́a cińetica relativista total será:

K ∼ Nepc ∼ Ne~c
(

Ne

Vmı́n

)1/3

. (17)

De forma ańaloga a como se procedió en la seccíon ante-
rior, comoVmı́n es proporcional aR3, a partir de la Ec. (4),
la Ec. (17) puede escribirse como:

K ∼ NM~c
(

NM

R3

)1/3

=
N4/3~cM4/3

R
. (18)

Si se utiliza el mismo argumento de la Sec. 4, la condición
para que exista equilibrio entre la presión de degeneración y
la compresíon gravitacional es que la energı́a total sea nula.
A partir de las Ecs. (6) y (18), al tomarK + U ≈ 0 resulta:

N4/3~cM4/3

R
≈ GM2

R
. (19)

En este punto del razonamiento sucede algo que resul-
ta trivial desde un punto de vista matemático, pero que tiene
una profunda significación f́ısica. A diferencia de lo que ocur-
rió en la seccíon anterior con la Ec. (12), en la Ec. (19)R se
cancela, por lo tanto, obtenemos un resultado que es inde-
pendiente del radio de la enana blanca. Esta cancelación es
consecuencia directa de incorporar la relatividad especial en
los ćalculos. Aśı, a partir de la Ec. (19) obtenemos un va-

lor paraM que es independiente deR y que, por lo tanto, es
constante:

M ∼ N2

(
~c
G

)3/2

. (20)

Esta es la versión aproximada del lı́mite de Chan-
drasekhar que nos propusimos derivar, pero para que esta
expresíon sea equivalente a la Ec. (1), debemos determinar
el valor deN . Para ello, recordemos que un núcleo at́omi-
co est́a compuesto porA nucleones yZ protones. La masa
de un nucléon es∼ 2000 veces mayor que la de un elec-
trón. Si se desprecia la masa de los electrones, el número de
núcleosNnuc contenidos en el volumenVmı́n del remanente
estelar seŕa igual al cociente entreM y la masa de un ńucleo.
Como la masa de un nucleón es del orden de la masa de un
protón mp, la masa de cada núcleo seŕa del orden deAmp,
de modo queNnuc = M/Amp. Si hayZ protones por ńucleo,
el número total de protones será ZNnuc = ZM/Amp. Si se
asume que el remanente estelar es eléctricamente neutro, el
número de electronesNe debe ser igual al de protones [14]:

Ne =
ZM

Amp
. (21)

Al combinar las Ecs. (4) y (20) se tiene:

N =
Z

Amp
. (22)

Si se introduce la Ec. (22) en la (20), finalmente obte-
nemos una expresión formalmente id́entica a la Ec. (1) para
el lı́mite de Chandrasekhar:

M∼
(

Z

Amp

)2 (
~c
G

)3/2

=
(

Z

A

)2 (
~c

Gm2
p

)3/2

mp. (23)

Se observa que esta expresión difiere en un factor 3.15 de
la Ec. (1) paraMCh. Es importante enfatizar que, a diferen-
cia de las Ecs. (13) y (14), obtenidas mediante la expresión
clásica para la energı́a cińetica de los electrones, la Ec. (23)
sẽnala que existe una masa lı́mite más alĺa de la cual la pre-
sión de degeneración electŕonica no es capaz de detener el
colapso gravitatorio.

Desde el punto de vista de la relatividad especial, la in-
terpretacíon de la Ec. (23) es la siguiente. Imaginemos que
disponemos de un mecanismo para inyectar masa a una enana
blanca. En la medida en que aumentamosM , tambíen au-
mentamos la fuerza gravitacional, lo que conlleva una dis-
minución del radio. De acuerdo con el principio de incer-
tidumbre, una reducción en el radio provoca una disminución
del volumen disponible para el movimiento de los electrones,
lo que genera que estos aumenten su momentum lineal y su
rapidez. Sin embargo, llegará un momento en que la rapidez
se aproxime ac. Desde ese instante, los electrones no podrán
incrementar su rapidez, aunque en principio nada impide con-
tinuar inyectando masa a la estrella indefinidamente. Se con-
cluye entonces que, una vez que los electrones han alcanza-
do una rapidez muy cercana ac, cualquier aumento deM
conduciŕa a una contracción gravitacional que no podrá dete-
nerse por la presión de degeneración electŕonica. Aśı, el valor
deMCh es independiente del radio de la enana blanca.
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En su art́ıculo de 1935, Chandrasekhar efectuó cálculos
numéricos detallados, repetidos después por otros especialis-
tas, que le permitieron encontrar la relación masa-radio para
una enana blanca relativista [2]. Es decir, Chandrasekhar ob-
tuvo una gŕaficaR(M). Para comparar el modelo relativista
de Chandrasekhar con el modelo no relativista de Fowler,
podemos reescribir la Ec. (14) tomando el valor deN dado
por la Ec. (22), e introduciendo los valores de las constantes
numéricas. Al proceder de este modo y tomarZ/A ≈ 0.5, tal
como hicimos en la Sec. 2 para obtener el valorMCh ≈ 1.4
M¯, resulta [3]:

R(M) ≈ 3.8× 106m

(
M

M¯

)−1/3

, (24)

donde M̄ = 1.99 × 1030 kg es la masa solar. La Fig. 2
muestra el modelo relativista (en color verde), el modelo no
relativista (en negro), dado por la Ec. (24), y el lı́mite de
Chandrasekhar (en rojo). Se observa que, para valores deM
pequẽnos (M/M¯ ¿ 1), y por tanto valores deR comparati-
vamente grandes, las predicciones concuerdan, pero divergen
gradualmente en la medida en queM → MCh ≈ 1.4 M¯.
Tambíen se aprecia que, según el modelo de Chandrasekhar,
si M aumenta, la gravedad crece y por lo tantoR disminuye.
Hasta este punto, todo concuerda con lo que hemos discuti-
do antes. Sin embargo, el modelo relativista también predice
queR → 0 cuandoM → MCh, lo que claramente es poco
realista.

Para interpretar correctamente esteúltimo resultado es
necesario recordar los supuestos simplificadores en los cuales
se basa el modelo de Chandrasekhar. Por una parte, el mode-
lo supone que la presión de degeneración es producidáunica-
mente por los electrones. Por otra parte, supone que los elec-
trones son libres, lo que significa que no interactúan entre śı.
Un sistema ideal de electrones libres se denominagas de Fer-
mi y una de sus propiedades es que el volumen del sistema,
y por tanto su radio (suponiendo una forma esférica), puede
tender a cero. En el modelo de Chandrasekhar se asume que
las enanas blancas son esferas de gas ideal de Fermi. Luego,
en el momento en que la velocidad de los electrones se apro-
xima ac y no puede seguir amentando, la presión de degen-
eracíon es incapaz de detener el colapso y la gravedad ya no
tiene contrapeso. Por lo tanto, cuandoMCh ≈ 1.4 M¯, la es-
fera ideal de gas de Fermi solo puede responder reduciendo
su volumen y su radio a cero. Evidentemente, bajo condi-
ciones ḿas realistas, el radio de una enana blanca no puede
hacerse cero.

¿Qúe sucede con un remanente estelar cuya masaM su-
pera el ĺımite de Chandrasekhar? Como se ha señalado en la
introduccíon, aunque en sus artı́culos de 1931 y 1935 Chan-
drasekhar no respondió esta pregunta, su trabajo abrió las
puertas para que otros abordaran esta importante interro-
gante. Lo que sabemos actualmente gracias a décadas de tra-
bajo de investigación es que, cuando un remanente supera el
valorMCh ≈ 1.4 M¯ solo existen dos posibilidades:

FIGURA 2. Modelo relativista (verde) y no relativista (negro). Para
M¯/M ¿ 1, las predicciones son muy similares, pero divergen
en la medida en queM se aproxima a 1.4 M̄. La curva verde es
solo una representación cualitativa de la relación masa-radio para
el caso relativista.

Posibilidad 1. Cuando∼ 1.4 M¯ < M <∼ 3 M¯, el
colapso gravitatorio provoca que los electrones y los pro-
tones comiencen a fusionarse para formar neutrones, hasta
que el remanente estelar alcanza una configuración de equi-
librio conocida comoestrella de neutrones. A diferencia de
lo que ocurre con una enana blanca, en una estrella de neu-
trones el colapso es detenido por una nueva manifestación
de la presíon de degeneración, que ahora se debe a la repul-
sión entre neutrones degenerados [6]. En una estrella de neu-
trones, la densidad alcanza valores de∼ 1011 kg·cm−3, una
cifra que equivale a aproximadamente107 veces la densidad
media de una enana blanca. El valor máximo para la masa de
una estrella de neutrones,M ∼ 3 M¯, se conoce comol ı́mite
de Tolman-Oppenheimer-Volkoffen honor a los fı́sicos que
lo calcularon por primera vez [16,17], y está sujeto a incer-
tidumbre porque áun no se conoce bien la ecuación de estado
de la materia hadrónica a alta densidadiv [10,18].

Posibilidad 2. CuandoM >∼ 3 M¯ no se conoce fuerza
en la naturaleza capaz de detener el colapso gravitatorio. En
ese momento entra en escena uno de los objetos astronómicos
más enigḿaticos: elagujero negro. De acuerdo con la teorı́a
de la relatividad general de Einstein, un agujero negro puede
definirse como una región del espacio-tiempo cuya curvatura
es tan grande, que ninguna forma de materia o energı́a pueda
escapar de su interior, ni siquiera la luzv [6].

En la época en que Chandrasekhar estableció su ĺımite,
las estrellas de neutrones y los agujeros negros no se
conoćıan, y el destino final de un remanente estelar más masi-
vo que una enana blanca era un completo misterio. Por lo tan-
to, no es de extrãnar que el trabajo seminal de Chandrasekhar
haya provocado desconcierto e incluso rechazo de parte de
algunos de los ḿas prominentes astrofı́sicos de aquel tiem-
po. Sin embargo, con el paso de los años, las revolucionarias
ideas del astrofı́sico indio comenzaron a tener aceptación has-
ta convertirse en una parte fundamental del saber astronómi-
co.
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6. La supernova champagne y el lı́mite de
Chandrasekhar

Más de la mitad de las estrellas del universo están en la for-
ma desistemas binarios, que son sistemas de dos estrellas
que se encuentran tan próximas entre śı que est́an ligadas por
su fuerza gravitatoria, orbitando alrededor de su centro de
masas coḿun. Las enanas blancas también se observan fre-
cuentemente formando parte de sistemas binarios.

Cuando un sistema binario está compuesto por una enana
blanca y una estrella normal, puede ocurrir que la enana blan-
ca absorba material de la atmósfera de su compañera, ali-
ment́andose déesta y aumentando gradualmente su masa.
En el preciso momento en que la masa excede el lı́mite de
Chandrasekhar, el núcleo de la enana blanca alcanza la tem-
peratura necesaria para provocar la fusión del carbono. En
cuestíon de segundos, una fracción significativa de la mate-
ria que compone la enana blanca pasa por una reacción des-
controlada, la cual liberara suficiente energı́a para provocar
una colosal explosión denominada supernova de tipo Ia. De-
bido a que la explosión se produce siempre para un mismo
valor de la masa,1.4 M¯, la luminosidad generada es prácti-
camente la misma para cada supernova. La estabilidad de la
luminosidad permite que estas explosiones se utilicen como
est́andares (ćandelas estándar) para medir la distancia a las
galaxias donde se producen las supernovas. Por tanto, la es-
tabilidad de la luminosidad es también una evidencia en favor
de la existencia del lı́mite de Chandrasekhar.

El 2003, investigadores de la Universidad de Toron-
to observaron una supernova tipo Ia, cuya luminosidad era
inusualmente alta, lo que parecı́a sugerir que la masa de
la enana blanca progenitora superaba el lı́mite de Chan-
drasekhar. De hecho, el valor estimado fue de aproximada-
mente 2 M̄ [19]. El astŕonomo David Branch denominó a
este evento supernovachampagne[20] porque, al parecer,
consideŕo que este feńomeno pod́ıa conducirnos a una nue-
va comprensíon de las supernovas de tipo Ia, lo cual, a su
juicio, ameritaba una celebración descorchando una bote-
lla de champãna (el nombre oficial de la supernova es SN
2003fg).

¿Se vioĺo realmente el lı́mite de Chandrasekhar? La opi-
nión generalizada parece apuntar a que no se produjo una

violación, y se han propuesto al menos dos posibles explica-
ciones de ćomo una enana blanca pudo engordar tanto antes
de convertirse en supernova. Una explicación es que la estre-
lla original giraba tan ŕapido que la fuerza centrı́fuga evitaba
que la gravedad la aplastara en el lı́mite de Chandrasekhar.
Otra posibilidad es que la explosión fue el resultado de la
fusión de dos enanas blancas, lo que habrı́a provocado un
brillo superior al esperado [20]. El problema continúa abierto,
y seguramente Chandrasekhar, que murió en 1995, habrı́a es-
tado muy entusiasmado con la noticia de la supernovacham-
pagne, pues como todo buen hombre de ciencia, amaba los
rompecabezas y disfrutaba mucho intentado resolverlos.

7. A modo de conclusíon: El legado de Chan-
drasekhar

Probablemente pocos acontecimientos cientı́ficos producen
mayor admiracíon que el hecho que los astros obedezcan los
designios de un simple mortal. Mediante un profundo do-
minio de la f́ısica de su tiempo, Subramayan Chandrasekhar
fue capaz de prever un fenómeno astrońomico que con el
transcurso de los años se ha confirmado por incontables
observaciones astronómicas. El aporte cientı́fico de Chan-
drasekhar fue ampliamente reconocido cuando, en el año
1983, la Academia de Ciencias de Suecia le otorgó el premio
Nobel de F́ısica “por sus estudios teóricos de los procesos
fı́sicos de importancia para la estructura y evolución de las
estrellas”.

Despúes de su trabajo seminal sobre las enanas blan-
cas, Chandrasekhar continuó desarrollando una extraordi-
naria y fruct́ıfera labor de investigación astrońomica que
abarćo temas tan diversos como el transporte radiativo en
las estrellas, la estructura y la dinámica estelar, la teorı́a
mateḿatica de los agujeros negros, entre otros [21-24]. Por
todo ello, Chandrasekhar es considerado justamente uno de
los más grandes astrofı́sicos de nuestro tiempo.
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i. El término enana blanca fue introducido por el astrónomo ame-
ricano Willem Jacob Luyten (1899-1994) en 1922. Sin embar-
go, al parecer el término fue popularizado ḿas tarde por el as-
trofı́sico ingĺes Arthur Eddington (1882-1944).

ii. El paso de la Ec. (8) a la (9) amerita un comentario. Notemos
que la Ec. (8) corresponde al momentum lineal de un electrón
individual, pero al pasar a la Ec. (9), sumamos sobre el mo-
mentum de un ńumero de electronesNe muy grande. Por otra
parte, sabemos que el momentum lineal es una cantidad vec-
torial, cuya suma sobre un rango amplio de valores aleatorios
es nulo, ya que se suman las contribuciones en direcciones o-

puestas. No obstante, los valores calculados en la Ec. (9) no son
nulos. La explicacíon a esta aparente discrepancia es simple: En
la Ec. (9) se calcula la suma sobre el momentum al cuadrado, lo
que implica que todos los valores son positivos y, por lo tanto,
no se anulan. Como muestra la Ec. (7); esto se debe a que la en-
erǵıa cińetica, que es una cantidad escalar, depende del cuadra-
do del momentum lineal. De hecho, no podrı́a ser de otro modo,
pues de lo contrario, la energı́a cińetica tendŕıa direccionalidad
y no seŕıa un escalar.

iii. En el caso unidimensional, el momentum lineal relativistap de
una part́ıcula de masa en reposom0 y rapidezv se define como
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p = mv, dondem = m0/
√

1− v2/c2 es la masa relativista.
Se observa que cuandov → c, m →∞.

iv. Recordemos que los protones y neutrones son hadrones, nom-
bre utilizado para designar a las partı́culas subat́omicas com-
puestas por quarks, y que permanecen unidas por la interacción
fuerte entre ellas.

v. En 1974, Stephen Hawking demostró téoricamente que, al com-
binar la teoŕıa cúantica de campos con la relatividad general, se
encuentra que los agujeros negros deben emitir radiación t́ermi-
ca, lo que conduce a una evaporación gradual que culmina con
una explosíon de rayos gama y con la desaparición del agujero
negro. Sin embargo, de momento no existe evidencia empı́rica
concluyente en favor de las ideas de Hawking.
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