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Os atuais modelos de evolugdo estelar estabelecem que estrelas possuindo até cerca de oito vezes a massa do
Sol dao origem a anas brancas no final de suas vidas. Na década de 1920 surgiram trabalhos que descreviam tais
objetos como formados essencialmente por um gas de elétrons e nicleons, de forma que a forca de sua pressdo de
degenerescéncia equilibrava a contragdo gravitacional, originando corpos estédveis e de alta densidade. Na década
de 1930 Subrahmanyan Chandrasekhar langou sua abordagem ao problema das anas brancas em artigos onde ele
deduziu as densidades e a massa maxima permitida para essas estrelas. Tal valor méximo para a massa é hoje
conhecido como limite de Chandrasekhar e o objetivo aqui é analisar os trabalhos originais de seu descobridor,
mostrando de forma didatica os passos que levaram & deducio desse importante resultado.
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The current stellar evolution models establish that stars which have up to approximately eight times the solar
mass yield white dwarfs at the end of their lifes. Works appeared at the 1920s described such objects as formed
essentially by a gas of electrons and nucleons, where the force of its degeneracy pressure equalized the gravitational
contraction, giving rise to stable bodies with high densities. At the 1930s Subrahmanyan Chandrasekhar launched
his approach to the white dwarf problem in papers where he deduced the densities and the maximum mass allowed
for those stars. Such a maximum value is known nowadays as the Chandrasekhar limit and the aim here is to
analyze the original papers by its discoverer, presenting in a didactic form the steps which led to the deduction of

that important result.
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1. Introducao

A partir dos modelos de evolugao estelar sabe-se que
estrelas possuindo até cerca de oito vezes a massa do Sol
terminam suas vidas como anas brancas, caracterizadas
por densidades de ~ 10%g cm ™3 e sendo compostas em
sua maioria por um ntucleo de carbono e oxigénio envolto
em uma fina camada de hidrogénio e hélio [1]. Essas
densidades extremamente elevadas sao explicadas pelo
fato de no interior de uma ana branca nao haver reagoes
nucleares gerando energia para contrabalangar a contra-
¢ao gravitacional, de forma que ela se contrai até que a
forga gravitacional seja equilibrada pela forga da pressao
de degenerescéncia dos elétrons presentes no nicleo de
tal estrela [2]. Tal pressdo exercida pelos elétrons é um
efeito quantico e serd discutido na Segao

O fisico britanico Ralph H. Fowler propos, em trabalho
publicado em 1926 [3], que as ands brancas sao formadas
por um gas de elétrons e niicleons nao relativisticos (ou
seja, onde as particulas tém velocidades muito menores
do que a da luz) e ndo interagentes. Essa foi a primeira
vez que a estatistica quantica de Fermi-Dirac, a qual
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descreve o comportamento coletivo de particulas de spin
semi-inteiro [4], foi aplicada a estudos de estrutura estelar.
Posteriormente, o também britdnico Edmund C. Stoner
empregou o trabalho de Fowler para estudar as proprie-
dades fisicas das anas brancas e derivou uma equacao de
estado para a matéria formadora de tal estrela, deduzindo
valores méximos para sua massa e densidade [54(6].

No inicio da década de 1930 o fisico indiano Subrah-
manyan Chandrasekhar, j4 conhecendo os trabalhos de
Fowler e Stoner, propds sua prépria solu¢do para o pro-
blema da determinagao das massas e densidades de anas
brancas. Ele publicou suas ideias em artigos [7,|8] nos
quais utiliza a solugdo da equacao de equilibrio hidros-
tatico para estrelas esféricas e sem rotagdo em conjunto
com a equacao de estado para um gas de elétrons. Em [7],
onde o autor utilizou a versao nao relativistica da equagao
de estado, é apresentada a estimativa para a densidade
de uma ané branca; por outro lado, em [8] é considerado
o caso ultrarrelativistico da equagdo de estado (ou seja,
o cendrio onde a velocidade dos elétrons é muito préxima
a da luz), fornecendo como resultado o famoso limite
de Chandrasekhar, o qual estabelece a massa maxima
possivel para uma ana branca.
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E fato que diversos livros-texto de astrofisica e astrono-
mia abordam o limite de Chandrasekhar, como por exem-
plo [1412/9,/10]. No entanto muitos apenas o mencionam
de passagem ou apresentam demonstragoes que, embora
satisfatérias para especialistas e estudantes portadores
de conhecimentos avancados, podem fugir ao alcance de
um aluno cursando os semestres (ou periodos) iniciais da
graduagao em fisica. Nesse sentido o presente artigo pode
ser interessante pois traz as dedugdes diretamente de sua
fonte original de forma didatica, exigindo do leitor apenas
conhecimentos basicos em calculo e mecinica quantica,
além de nogbes de termodinamica e relatividade especial,
acessiveis em quaisquer livros-texto de fisica fundamental
universitdria, tais como [11413]; para célculo, veja por
exemplo [14]. As dedugdes apresentadas aqui sdo interes-
santes também por colocarem o leitor em contato com o
raciocinio original de Chandrasekhar.

Na Seg¢ao[2]¢ discutida a pressao de degenerescéncia dos
elétrons, sendo deduzida sua expressao para os casos nao
relativistico e ultrarrelativistico; na Secdo [3| calcula-se a
densidade dos elétrons para a matéria estelar em funcao
da densidade de massa e da fracao de hidrogénio presente
no meio; a Secdo [4] aborda o artigo de Chandrasekhar
onde é estimada a densidade tipica de uma ana branca;
a Secdo o] trata de outro artigo do referido autor, no qual
ele deduz seu famoso limite. Finalmente, na Segao [6] sdo
apresentadas as conclusoes.

2. Calculo da pressao exercida por um
gas de elétrons

Seja um gas de elétrons livres confinados em dada regiao
de volume fixo. Sobre as fronteiras de tal volume havera
uma pressao exercida por esse gas que nao se origina
da repulsdo coulombiana entre os elétrons e nem é de
natureza termodinidmica; a pressao em questao é de ca-
rater puramente mecanico quantico, sendo consequéncia
do principio da exclusdo de Pauli, o qual estabelece que
duas particulas de spin semi-inteiro nao podem ter simul-
taneamente o mesmo conjunto de niimeros quanticos [4].

Se a regiao for considerada como um poco infinito
tridimensional retangular de dimensdes I, [, e [, cujo
potencial obedece as condi¢oes de fronteira

v — 0 se 0<z<l,,0<y<l, 0<z<l,
oo  fora do pocgo,

(1)

entdo a equagdo de Schrodinger independente do tempo
para um elétron livre de massa m preso nesse poco tem

a forma

hQ
~ 2m

V2 = B, (2)

e possui como solucdo as fungdes de onda (veja, por
exemplo, [4] para uma deducao detalhada):
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B 8 P qm T
Ypgr = \/;Sen |:lac m} sen [ly y] sen |:lz z} ,  (3)

cujas respectivas energias sao

Epgr =

R [p2 ¢ 12
2m

l%—i—l%—ﬁ—l?] onde p,q, 7 € N*. (4)

Além disso, se definirmos as componentes do vetor de
onda para o elétron como

ke =pr/ly, ky =qn/ly, k, =rn/l,, (5)
sendo sua magnitude dada por k* = k2 + k2 + k2, entdo
Epqr pode ser escrita na forma

h2k?

Epgr = om (6)

Seja agora um espaco abstrato de eixos ortogonais k,,
ky e k.. Supondo que essas coordenadas podem assumir
apenas os valores discretos dados na Eq. , um elemento

de volume em tal espaco é calculado como

AkyAky Ak, =
7T ™ ﬂ'
—lp+1) —pl—[lg+1) —q—[(r+1) —r] =
L, k, k.
7'('3 7T3
Lld, — V’ (@)

onde V = .l [, ¢ o volume do pogo e cada elemento
dado pela Eq. é associado a um estado distinto do
elétron, caracterizado por valores especificos de p, q e 7.

Considere que dentro do poco haja N elétrons livres,
comportando-se como um gas. Em principio esperaria-
se que todos eles se acomodassem no estado de mais
baixa energia, onde p = ¢ = r = 1. Porém, de acordo
com o principio da exclusao de Pauli, no maximo dois
elétrons podem ocupar simultaneamente cada estado, ja
que esses podem ter apenas dois valores (—1/2 e 1/2)
para o nimero quantico de spin.

Como N em geral é muito grande, ou seja, da ordem
do nimero de Avogadro, o volume total ocupado pelos
elétrons no espago (kg, ky, k,) pode ser calculado com
boa precisao tratando-se essa regido como o octante de
uma esfera situado em k;, > 0, k, > 0 e k, > 0 e cujo
raio é identificado como o valor maximo de k. Assim,
como cada par de elétrons ocupa um estado de volume

73 /V, tem-se
174 4 N (n3
3 (37Tkmax> D) (V) : (8)

Da Eq. deduz-se imediatamente que

N2\ /3
kmax( % ) . (9)
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A energia total do gas de elétrons é calculada por

ko kel kmaz 3 (3%2)4/3 4/31,-1/3
Etot :/ dE, (10) Eror = 2 /0 k*dk = A2 heN™/2V ;
0 (18)
onde a aplicacao da Eq. a Eq. leva imediatamente a
h2k? (3m2)4/3
dE = om dn (11) P= 1o (he)n/3. (19)
é obtida multiplicando—se a energia dada pela Eq @ As Eq e Eq podem ser demonstradas de

pelo nimero dn de estados contidos em uma camada  maneira mais formal e rigorosa por meio da estatistica
de espessura dk do octante da esfera. O volume de tal quantica de Fermi-Dirac. Veja, por exemplo, [16]. Essas
camada ¢ dado pela diferenciagdo do lado esquerdo da expressoes valem para gases completamente degenerados,
Eq. e ignorando-se o subscrito em k, ou seja, é igual ou seja, onde todos os estados abaixo de um k.« estdo
a (1/8)4nk*dk. Além disso, considerando-se que cada  ocupados por elétrons. Além disso, por simplicidade o
estado possui volume dado pela Eq. e ¢ ocupado por  regime ultrarrelativistico seré referido de agora em diante
dois elétrons, tem-se apenas como regime relativistico.

2[(1/2)wk?dk \%
dn = W = ;kzdk- (12) 3. Calculo de n, para o material estelar

Substituindo-se a Eq. ([9)), a Eq. e a Eq. na  Para que as expressoes deduzidas na Secio [2] sejam real-
Eq. , chega-se a mente tteis em suas diversas aplicagoes, é necessario que
se possa determinar n. para cada caso. Aqui serd demons-
W2y (ks \ R (372N /3 s trado como obtfer ne em funcdo da densidade-z de massa p
—- Kk =—""_""_Vy . (13) para um material estelar composto predominantemente
2mm Jo 10m2m por hidrogénio.
Seja X a fracdo de massa de hidrogénio do material em
relacdo & massa total. A densidade numérica de dtomos
de tal elemento é entdo calculada como [17]

A pressao P exercida pelo gas de elétrons pode ser
calculada aplicando-se a Eq. a expressao termodina-

mica [15]
p
P=- (‘9E> (14) i (20)
ov com my representando a massa do atomo de hidrogé-
o que fornece, ignorando-se o sinal negativo e introduzindo-  nio. Como cada um desses dtomos contribui com um
se a densidade numérica de elétrons n, = N/V: elétron, entao a densidade de elétrons correspondente é
) dada também pela Eq. . Para os outros elementos
pP= i (3712)2/3715/3. (15) presentes no material, em geral o niimero de elétrons no
am © atomo ¢é aproximadamente metade do niimero de niicle-

A Eq. (15) é normalmente conhecida como pressdo de ons, de forma que a contribuicdo deles para n. ¢ dada
degenerescéncia ou pressio de exclusio [4] e é valida  aproximadamente por [17]
apenas para elétrons nao relativisticos.

Em regime ultrarrelativistico, ou seja, quando os elé- poutros — (1=X)p ) (21)
trons tém velocidades v & ¢ sendo ¢ a velocidade da luz, 2my
a pressao de degenerescéncia pode ser obtida de forma A expressao para n, é obtida somando-se as Eq.
semelhante a utilizada na Eq. mas tendo em mente e Eq. (21):
que em tal regime a energia de cada elétron é dada por P o
E =~ pc, onde p é o momento [13]. Uma vez que p = fik, ne=——(14+X)= ) (22)
tem-se 2my HellH
na qual a grandeza
E = hck. (16) 9
= — 23
Utilizando-se a Eq. ao invés da Eq. @ para calcular He 1+X (23)
dE, obtém-se é definida como o peso molecular médio dos elétrons.
De acordo com [18], hd uma maneira diferente de se
dE = (hck)dn, (17)  definir p., a saber:
a qual é a versao ultrarrelativistica da Eq. (11 . Cons1derando— —1
Z
zc(e):;Eq @ a Eq. .eaEq naEq , fica-se [y = lZCAA : (24)
A
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valida para a matéria totalmente ionizada. Na Eq. ,
ca é a fracdo em massa de dtomos de massa atomica A e
nimero atémico Z do material em relacao a massa total,
de forma que Y c4 = 1. Por exemplo, para o hidrogénio
(A=1,008 e Z=1) e o chumbo (A=207,2 e Z=82) puros, a
Eq. fornece p. = 1,01 e p = 2,53, respectivamente.

4. A densidade das estrelas anas brancas

Em 1931 Chandrasekhar publicou o artigo intitulado The
density of white dwarf stars, ou ‘a densidade das estrelas
anas brancas’, em portugués. Ele apareceu originalmente
no The London, Edinburgh, and Dublin Philosophical
Magazine and Journal of Science (atual Philosophical
Magazine), no volume 11, ntimero 70 e paginas 592-596.
Posteriormente esse artigo foi reproduzido no Journal of
Astrophysics and Astronomy [7] por ocasido do Jubileu
de Diamante da Academia Indiana de Ciéncias.

Nesse trabalho o autor calcula a densidade tipica das
anas brancas. Para isso ele considera uma estrela com-
posta essencialmente de um gas completamente degene-
rado de elétrons nao relativisticos e que esta sujeita, em
principio, as pressoes da radiacdo e de degenerescéncia
desse gas, cujas forgas equilibram a atragao gravitacio-
nal. Porém, a partir desse ponto sdo consideradas duas
simplificagoes: a pressdo da radiacao é desprezivel (pois,
ao contrario do que ocorre em estrelas como o Sol, no
interior de uma ana branca néo ha fusao nuclear gerando
energia); e a pressao de degenerescéncia é devida exclusi-
vamente aos elétrons, uma vez que se considera que as
outras particulas presentes no material (prétons e outros
ntcleos atomicos mais pesados) ndo estejam em estado
degenerado [17]. Assim, a pressdo total que equilibra a
contracao devida a gravidade é dada pela Eq. .

Para n, é usada a expressao

B p
© pemu(l+f) (25)

onde f é a razdo do niimero de fons para o nimero de
elétrons. Chandrasekhar desprezou o valor de f, fazendo
com que a Eq. coincida com a Eq. . Substituindo-

se a Eq. na Eq. , obtém-se

2/3
h? 32 5
27 /3
P l 5/2 5/2] P (26)
He' My

~5m

Os ions considerados na defini¢do de f referem-se a
proétons e nicleos mais pesados. Assim, em dado material
estelar que seja formado principalmente por elementos
pesados (na época se acreditava que as estrelas fossem
compostas majoritariamente por elementos pesados) e
que esteja completamente ionizado, havera em geral de-
zenas de elétrons para cada fon, explicando o baixo valor
de f e a razdo por tal quantidade ser desprezada nos
calculos.
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A Eq. é um caso particular das equagbes de estado
caracteristicas de politroposﬂ as quais possuem a forma
geral

P =rp?, (27)

onde v =1+ 1/n é o coeficiente adiabético, n é o indice
politrdpico e k é uma constante de proporcionalidade [17].

Tratando-se a estrela como uma massa de gas isolada,
esférica e sem rotacdo sendo mantida coesa pela sua
prépria atragdo gravitacional [20] e considerando que a
pressdo P e a densidade p em cada ponto de seu interior
obedecem a relacao politrépica dada pela Eq. , entao
a massa M e o raio R de tal esfera de gas relacionam-se

por [20]
@ ()

onde M’ e R sdo constantes adimensionais com valo-
res especificos para cada valor de n ou v e podem ser
encontradas em tabelas. Essas tabelas sdo apresentadas
em [20,21] e contém uma série de pardmetros (entre os
quais M e R/), obtidos a partir de solu¢des numéricas
da equacao diferencial para o interior estelar.

Comparando-se a Eq. com a Eq. , tem-se

[(n+ D))"

4G (28)

h? l 372 1 2
k= — | ——5 , (29)
5m Mg/zm;m
en =3/2. Com isso, a Eq. (28) fornece
3n\*[ 5r% 1° M'R®
MR® = = : 30
( 7) [mme] g &)

Chandrasekhar utilizou valores correspondentes a n =
3/2 para M’ e R apresentados em [21], ou seja, M =
2,7176 ¢ R = 3,6571. Substituindo-se os valores nu-
méricos de tais constantes na Eq. e usando G =
6,6726 x 1078 cm3g's72, h = 1,0546 x 1072 erg s,
m=29,1094 x 10722 g e my = 1,6733 x 10~ 2* g, porém
deixando p. em aberto, obtém-se

4,3076 x 10%!
= %g cm?®. (31)

Considerando-se a ana branca como uma esfera de raio
R, sua densidade é calculada por p = M/(4rR3/3).
Eliminando-se R na Eq. por meio da expressao
para p, chega-se a densidade da ana branca:

MR?

p=>5,5421 x 1073 (2 M?) g cm 2. (32)

Em astrofisica é usual que as massas das estrelas sejam
dadas em unidade de massa solar, simbolizada por M, e
com valor dado por [1] 1,99x10%3 g. Assim, M na Eq. (32))

1Um politropo é uma esfera de gis mantida em equilibrio por sua
prépria forga gravitacional e com a propriedade de que a pressdo
em todos os pontos de seu interior obedece a Eq. 1b E usado em
astrofisica como uma forma simplificada de modelo estelar [19].
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pode ser dada em Mg multiplicando-se e dividindo-se o
lado direito de tal equacdo por (1,99 x 1033 g)?2, forne-
cendo

M 2
p=2,1947 x 10*2 <M> gcm™3, (33)
©

Note que p na Eq. ainda é dada em g cm ™2 pois
a transformacdo para Mg, afeta apenas M. Além disso
Chandrasekhar considerou p. = 2, Eﬂ de forma que a
Eq. se converte em

M\ 2
p=2,143 x 10° () gem 3. (34)
Mg

O autor aplicou a Eq. ao caso da estrela Sirius B.
Desde que na época se acreditava que sua massa fosse
de 0,85My, a Eq. fornece nesse caso pPsirius B =
1,548 x 108 g cm 3, o qual é cerca de 30 vezes superior
ao valor aceito na época para a densidade dessa estrela
(ou seja, 5x 10* g cm™3). Essa discrepancia foi justificada
interpretando-se o valor calculado como sendo apenas o
limite maximo para o caso em questao, correspondendo
ao cendrio hipotético onde o gés é totalmente degenerado.
Ainda de acordo com o autor, tal configuragdo seria
extremamente improvavel na pratica.

Segundo [17], o valor utilizado atualmente para .
em uma and branca é de & 2. Se tal valor tivesse sido
considerado no caso de Sirius B, o autor teria chegado a
5,074 x 10°g cm ™3, o qual é cerca de trés vezes inferior
ao valor correspondente a p, = 2, 5.

Hoje aceita-se que a massa e a densidade média de
Sirius B sejam de respectivamente ~ 1,0 Mg e =~ 3,0 x
108g ecm =3 [1,/9]. Com isso e pe = 2,0, a Eq. for-
nece psirius B = 7,023 x 10° g cm 3. Esta quantidade e a
calculada por Chandrasekhar sdo inferiores a densidade
atualmente aceita de Sirius B por fatores de 0,23 e 0,52,
respectivamente. Nao ha problemas em relacdo a esses
nimeros, uma vez que a Eq. nao deve ser conside-
rada como um limite superior para a densidade, e sim
como um valor tipico estimado sob condi¢oes ideais. E
fato que o autor interpretou sua estimativa de psirius B
como o valor maximo possivel para esse caso em parti-
cular, porém deve-se compreender que ele estava apenas
justificando de forma fisicamente plausivel seu resultado.

5. A massa maxima de anas brancas
ideais

O titulo desta Secao é a traducao para o portugués de
The maximum mass of ideal white dwarfs, sendo este o
titulo do artigo escrito por S. Chandrasekhar e publicado
em 1931 no Astrophysical Journal, no volume 74, niimero
1 e pdginas 81-82. Assim como [7], este trabalho foi

20 autor usou o valor de p. aproximadamente igual ao do chumbo
pois, conforme mencionado anteriormente, acreditava-se que o ma-
terial estelar fosse composto essencialmente por elementos pesados.
Veja a Eq. e a discussao subsequente.
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republicado no Journal of Astrophysics and Astronomy
18]

Chandrasekhar propoe aqui uma questao interessante:
o que se poderia obter caso fosse utilizada a férmula
relativistica da pressao dada pela Eq. ao invés da
Eq. em um problema semelhante ao abordado na
Secao

Da mesma forma que a Eq. (15)), a Eq. tem a
forma politropica dada pela Eq. porém agora K tem
a forma

he [ 3 r/?’ (35)

T 1on2 LMY

ey = 4/3 (ou n = 3). Aplicando-se esse valor de n a

Eq. , obtém-se

GM\®  (4r)?
Gy (36)
M i G
Substituindo a Eq. na Eq. e isolando M, chega-
se a

B M (3m)Y/2 [he 3/2
el

De acordo com [20], M = 2.015 paran = 3. Substituindo-
se essa quantidade na Eq. , além dos valores das
constantes G, h, m e my usados na Secdo [4] obtém-se
finalmente o valor numérico para M:

1,141 x 1034
Il
o qual pode ainda ser colocado em termos de Mg dividindo-
se a Eq. por 1,99 x 1033 g:
5,734
112
Da mesma forma que na Segao[4] o autor considerou pe =
2,5, fornecendo M = 0,92 M. No entanto, tomando-se

o valor aceito atualmente, ou seja, u. = 2,0, chega-se
finalmente a

M = g, (38)

M = M. (39)

M ~ 1,43 M. (40)

O resultado dado pela Eq. corresponde ao caso de
uma estrela onde todos os elétrons de seu material sao
completamente degenerados, de forma que ele pode ser
considerado como a méxima massa possivel para uma
ana branca. Eis o célebre limite de Chandrasekhar.

6. Conclusoes

O proposito do presente artigo era analisar dois artigos
de Subrahmanyan Chandrasekhar nos quais ele calcula a
densidade e a massa maxima de estrelas anas brancas,
de forma a tornar esses importantes trabalhos acessiveis
a estudantes da graduagdo em fisica, bastando que estes
possuam conhecimentos basicos de calculo e mecanica
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quantica, além de nogoes de termodinamica e relatividade
especial.

Inicialmente apresentou-se a dedugao para a equagao
de estado de um gés de elétrons nos casos relativistico
e nao relativistico. A seguir, como ingrediente para as
dedugoes subsequentes, foi mostrado como se obter a
densidade numérica de elétrons do material estelar em
fun¢do da densidade de massa e da fracao de hidrogénio
presente.

Subsequentemente foi discutido como Chandrasekhar
estimou a densidade das anas brancas, tratando o mate-
rial estelar como um gas de elétrons totalmente degene-
rado nao relativistico. Com a equagéo de estado para esse
caso aplicada a relagdo entre massa e raio de uma estrela
politrépica, chegou-se a ~ 2,143 x 105(M/My)%g cm 3.
Para o caso particular de Sirius B, tal resultado for-
neceu 1,548 x 108g cm™3, o qual é cerca de 30 vezes
superior ao valor aceito na época para essa estrela. O
autor justificou essa diferenca afirmando que a quan-
tidade calculada seria apenas o limite maximo para a
densidade, obtida no cenéario ideal onde os elétrons sao
completamente degenerados. Usando a massa atualmente
aceita para Sirius B e pu. = 2,0, a Eq. fornece
Psirius B = 7,023 x 10° g cm 3. Esse valor e o obtido por
Chandrasekhar sao inferiores a densidade considerada
hoje em dia para tal objeto (ou seja, ~ 3,0 x 106 g cm=3)
por fatores de 0,23 e 0, 52.

Por meio de processo semelhante ao utilizado na de-
terminacao da densidade, porém considerando a forma
relativistica da equagao de estado para o gas de elétrons,
Chandrasekhar deduziu que o valor maximo possivel
para a massa de uma and branca era de ~ 0,92 M. Na
determinacao desse valor foi utilizado p. = 2,5, entre-
tanto hoje em dia se considera u. ~ 2 para o caso em
questao, de forma que atualmente a massa maxima con-
siderada para esse tipo de estrela é de cerca de 1,43 Mg.
Embora esse valor possa ser obtido independentemente
das dedugoes anteriores envolvendo as densidades, todas
as andlises mostradas neste artigo sao pertinentes pois
mostram a evolugao do raciocinio do autor, além disso
os resultados da Secao |4] tém sua propria importancia.

A quantidade 1,43 Mg passou a ser conhecida como
limite de Chandrasekhar e contribuiu para que seu des-
cobridor recebesse o Prémio Nobel de Fisica de 1983,
o qual foi na ocasiao dividido com o fisico americano
William Alfred FowleIEL cujos estudos sobre a formagao
de elementos quimicos no universo sdo também de grande
importancia.

Cabe aqui uma observacao final: o leitor que consultar
os trabalhos originais descritos neste artigo percebera que
os valores numéricos apresentados naqueles sdo levemente
diferentes dos calculados aqui. As discrepancias devem-se
aos valores das constantes G, h, m e my utilizadas, as
quais naquela época eram conhecidas com precisao um
pouco menor.

3 Apesar no sobrenome, ele nio tem relagio com Ralph H. Fowler
da referéncia [3].
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