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Resumen

Resumen

Pérdida de masa atmosférica por erosién de
vientos estelares en planetas alrededor de
estrellas M de la secuencia principal

Las estrellas M de la secuencia principal recientemente se han convertido
en materia de discusion entre los astrobidlogos. El hecho de que cerca del 75 %
de la poblacién estelar de la galaxia corresponde a este tipo estelar, combinado
con las propiedades fisicas de estas estrellas, las convierte en un interesante
lugar para la buisqueda de planetas habitables. Sin embargo varios autores han
cuestionado fuertemente estas ideas por diversas razones. Probablemente la
mas importante de ellas es el riesgo que representa para la habitabilidad de
estos planetas la actividad estelar que caracteriza a las estrellas M (eyecciones
de masa coronal, rafagas estelares, rayos X, radiacion ultravioleta y vientos
estelares). Por otra parte, la baja luminosidad de estas estrellas (< 0.1 Lg)
origina que su zona habitable (ZH) este localizada muy cercana a ellas. Esto
provoca que un planeta orbitando dentro de esta region reciba grandes cantida-
des de radiacién ionizante, lo que podria causar graves efectos en la estructura
del planeta. Por ejemplo la interaccién de vientos estelares o radiacion ultra-
violeta con la atmdsfera del planeta, podria causar su erosién parcial o total,
representando un serio problema para la habitabilidad del planeta, ya que las
atmosferas planetarias son las responsables de mantener la temperatura y pre-
sion superficial adecuada para poder encontrar agua en forma liquida sobre
la superficie del planeta, un requerimiento fundamental para el desarrollo de
vida.

Para analizar el efecto erosién atmosférico por vientos estelares, hemos uti-
lizado un modelo de mezclado para fluidos estelares para construir un modelo
analitico que prediga la escala de tiempo en que un planeta orbitando dentro
de la ZH de una estrella M, perderia por completo su atmoésfera debido a la
interaccién con vientos estelares. Por otra parte, asumiendo que los planetas
pudieran conservar su atmésfera por al menos 1 Ga, mostramos la relacién




Resumen

entre la tasa de pérdida de masa estelar con algunas de las propiedades de
los planetas (masa, presién atmosférica y distancia orbital). El modelo ademés
incluye un coeficiente de eficiencia de entrada «, el cual estd incluido en el
modelo de mezclado y es parte fundamental para los resultados.

El anélisis esta dividido en dos casos diferentes. En primer lugar considera-
mos la interaccion de atmédsferas planetarias con vientos estelares provenientes
de estrellas M que presentan una tasa de pérdida de masa estelar constante o
independiente del tiempo. Subsecuentemente examinamos el caso de estrellas
que presentan una tasa de pérdida de masa estelar que decrece con el tiempo.
En ambos casos consideramos planetas con masas de 1 — 10 Mg y presiones
atmosféricas con valores de 1, 5 y 10 atm.

El modelo muestra que planetas alrededor de estrellas M con tasas de pérdi-
da de masa estelar de M,, < 10~!* M, yr~!, podrian retener su atmésfera por al
menos 1 Ga, independientemente de la masa del planeta y presién atmosférica
que consideremos. Esto indica que vientos de estrellas M con actividad inter-
media o tipo solar (M, ~ 1072 — 10~ My yr—') pueden no representar un
riesgo para la habitabilidad de planetas orbitando estas estrellas. Para el caso
de planetas orbitando estrellas M activas (M,, ~ 107'° My yr~!) el panorama
luce diferente, ya que solamente podrian salvar su atmésfera por 1 Ga, plane-
tas con masas entre 1 — 2 Mg y una presion atmosférica de 10 atm. Para el
resto de los casos, los planetas perderian sus atmédsferas en un tiempo menor
a 1 Ga. Sin embargo la erosién atmosférica total se podria evitar y prolongar
su presencia por un tiempo mayor, si pensamos en un campo magnético que
proteja la atmdsfera de los fuertes vientos estelares.




Introduccion

1.1. Estrellas M de la secuencia principal

Las estrellas M de la secuencia principal (enanas M o estrellas dM) son las
méas abundantes de la vecindad galactica y probablemente también de toda la
galaxia, representando cerca del 75% del total de la poblacion estelar. Estas
estrellas tienen masas relativamente menores a la del Sol, en un intervalo en-
tre 0.08-0.5 M, (Tarter et al., 2007), originando que también su temperatura
efectiva sea menor, en un intervalo de 3800 K (para las mas calientes) a 2500
K (para las més débiles). Las bajas temperaturas de estas estrellas provocan
que su espectro esté dominado por bandas moleculares (TiO y VO) en la parte
visible del espectro (Scalo et al., 2007). Debido también a su baja masa, estas
estrellas presentan tiempos de vida en la secuencia principal del orden de 10*!
anos, es decir, significativamente mayor a la actual edad del universo. Durante
este tiempo las estrellas dM presentan luminosidades relativamente constantes,
con valores de L ~ 107! — 1073 Lg, (Scalo et al., 2007), con pico de emisién
en el rojo (~ 625-740 nm). Una consecuencia més de tener masas pequenas
es que estas estrellas son altamente convectivas lo que produce fuertes cam-
pos magnéticos que dan lugar a una gran actividad estelar. Este proceso se
manifiesta principalmente con la emisién de grandes cantidades de radiacién
ultravioleta y rayos X. Ademads presentan intensas eyecciones de masa coronal,
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rafagas y pérdida de masa por vientos estelares.

1.2. Zona habitable

El concepto de zona habitable (ZH) es fundamental para nuestra investi-
gacion, ya que en principio, para que un planeta sea potencialmente habitable
debe encontrarse dentro de esta region de su estrella. En la actualidad existen
muchas definiciones de zona habitable (Dole, 1964; Heath et al., 1999). Con-
siderando que la presencia de agua liquida es un factor fundamental para el
desarrollo de vida, hemos decidido tomar la definicién de Kasting et al. (1993)
de zona habitable.

Esta definicién considera el intervalo de distancias orbitales a la que un
planeta con una atmésfera constituida de COs/H20 /Ny, recibiria la energia
suficiente para mantener agua liquida sobre su superficie.

En un principio esta difinicién se estimé para el caso de planetas alrededor
del Sol, pero posteriormente se generalizo para cualquier estrella de la secuencia
principal a partir de la siguente expresion:

0.95 < < 1.37 (1.1)

donde d representa la distancia orbital en unidades astronémicas, L, es la
luminosidad de la estrella y Lg es la luminosidad solar.

Observamos que el modelo cuenta con un limite interno y otro externo. El
limite interno se determiné en base a la pérdida de agua debido a la fotdlisis y
al escape de hidrogeno. El limite externo fue estimado en base a la formacion
de nubes de CO,, las cuales enfrian la superficie del planeta por el incremento
de su albedo y por la disminucién de su tasa convectiva.

Del modelo podemos ver que para el caso del Sol, la zona habitable se
encuentra entre 0.95 UA y 1.35 UA. Sin embargo estos limites pueden cambiar
debido a que estrellas como el Sol presentan variacion en su luminosidad a lo
largo de su vida en la secuencia principal. De aqui surge una nueva definicién,
que es la Zona Habitable Continua (ZHC). Este término se refiere a la region
espacial que es continuamente habitable por un periodo de tiempo especifico.
De acuerdo con la ecuacién 1.1, los limites de la zona habitable para una estrella
M (L. = 0.1Ly) estarfan entre ~ 0.3-0.4 UA.
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1.3. Habitabilidad en planetas alrededor de estrellas M: pros y contras

1.3. Habitabilidad en planetas alrededor de es-
trellas M: pros y contras

Debido a la abundancia en la poblacién estelar de la galaxia y su tiempo de
vida en la secuencia principal, las estrellas M parecen un lugar ideal para buscar
planetas habitables. Sin embargo, varios trabajos han cuestionado fuertemente
esta idea, planteando diversos problemas que podrian afectar la habitabilidad
de planetas orbitando una enana M.

Uno de los principales motivos para pensar que estas estrellas no son aptas
para la busqueda de planetas habitables se debe a que la zona habitable de
las enanas M se encuentra muy cercana a ellas. Esto podria ocasionar diversos
efectos sobre el planeta. Por ejemplo, las fuerzas de marea provocarian que
el planeta se frenara hasta que éste adquiriera una rotaciéon resonante con su
orbita. En una resonancia 1:1, el planeta rota y se translada en periodos de
tiempo iguales, por lo que siempre da la misma cara a su estrella. El problema
principal que produciria este efecto seria el congelamiento del lado oscuro del
planeta, el cual causaria un colapso atmosférico. Para resolver este problema,
Haberle et al. (1996) presentaron argumentos de transporte de energia sobre
la atmdsfera que evitaria este congelamiento. Mds tarde Joshi et al. (1997) y
Joshi (2003) mostraron que una atmésfera de 0.1 bares de COq serfa suficiente
para prevenir el congelamiento y atmésferas de 1 o 2 bares permitirian tener
agua liquida en gran parte de la superficie.

Otro punto en contra de estas estrellas, es la fuerte emision de radiacion
ultravioleta debida a la actividad cromosférica. Esta radiacion podria ser letal
para cualquier forma de vida sobre la superficie. Una de las soluciones a este
problema seria que los organismos vivos se mantuvieran siempre sobre la parte
oscura del planeta. Otra solucion seria la presencia de una capa de ozono en una
atmosfera rica en O, que protegiera a los organismos de la fuerte radiacién.

La emision de rayos X, eyecciones de masa coronal y los vientos estelares,
tambien podrian ser un factor de riesgo para la vida en planetas orbitando
estrellas M. Considerando la presencia de campos magnéticos y atmosferas
grandes serian la solucion para proteger a los planetas de este tipo de actividad
estelar.

Un factor que podria influir directamente en el posible desarrollo de vida
sobre estos planetas, es el hecho de que las estrellas M presentan poca radiacién
fotosintéticamente activa (400-720nm), por lo que el proceso podria no estar
presente sobre estos planetas. Sin embargo, existen evidencias de formas de
vida terrestres, como las algas marinas, que necesitan solamente una fraccién
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del flujo incidente sobre la Tierra, que podria ser proporcionado sin problemas
por una estrella M.

Como podemos observar gran parte de los problemas que presentan las
estrellas M que podrian afectar el posible desarrollo de vida sobre planetas
alrededor de ellas, tienen soluciones factibles. Ademas, si tomamos en cuenta
todos los puntos a favor que presentan estas estrellas, se convierten sin duda
en un lugar con altas posibilidades para encontrar planetas potencialmente
habitables.

Quiza uno de los factores mas relevantes en la busqueda de planetas habi-
tables alrededor de estrellas M, es el hecho de que en estas estrellas es donde
se han encontrado los planetas con masas mas similares a la de la Tierra (5-7.5
Mg, Udry et al. (2007)). Esto es hasta cierto punto 16gico si pensamos que
planetas con estas masas no causan un efecto considerable en estrellas con ma-
sas similares a la del Sol o mayores, haciendo mas dificil su deteccién con las
técnicas actuales (lentes gravitacionales, velocidad radial o transito). Mientras
no tengamos instrumentos capaces de detectar planetas con masas semejantes
a la de la Tierra en estrellas parecidas al Sol, las enanas M representan nuestra
mejor opciéon para buscar planetas habitables. Es por esto que actualmente
algunos proyectos de busqueda de exoplanetas como CoRoT (Aigrain et al.,
2008; Barge et al., 2008) y HARPS (Pepe et al., 2000; Udry et al., 2007) se
han dedicado a buscar planetas con masas similares a la Tierra en estrellas de
este tipo.

1.4. Actividad y vientos estelares en estrellas
M: riesgos para la habitabilidad

La mayoria de las estrellas M suelen presentar una alta actividad estelar en
forma de emison de rayos X, radiacién ultravioleta (UV), eyecciones de masa
coronal (EMC) y vientos estelares, lo que podria representar un riesgo para
la habitabilidad de planetas orbitando estas estrellas. Observaciones indican
que cerca del 20% (o menos) de las estrellas de la secuencia principal con
tipos espectrales entre MO y M4 son altamente activas (Fig.1 en West et al.,
2004); por lo tanto la mayor parte de las estrellas que presentan este tipo
espectral muestran baja actividad estelar (mas del 80 %), lo que podria ser
favorable para la busqueda de planetas habitables. En general existen pocos
datos observacionales en la literatura acerca de vientos estelares en estrellas
enanas M. Los primeros trabajos relacionados con este tema fueron hechos por
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1.4. Actividad y vientos estelares en estrellas M: riesgos para la habitabilidad

Wright & Barlow (1975) quienes mostraron que la tasa de pérdida de masa
estelar por vientos estelares podria ser inferida a partir de observaciones en
radio. Siguiendo estas ideas Mullan et al. (1992) usaron una prueba con ondas
de baja frecuencia con datos del James Clerk Maxwell Telescope (JCMT) y
del Infrared Astronomical Satellite (/RAS). Sus resultados sugieren tasas de
pérdida de masa de alrededor de ~ 10719 Mg, yr~!, cuatro érdenes de magnitud
mayor a la que presenta el Sol actualmente. Wargelin & Drake (2001) utilizaron
un nuevo método para estudiar vientos estelares en enanas M a partir de las
observaciones de la emision de rayos X por el intercambio de carga inducida,
determinando tasas de pérdida de masa entre 10713 y 107 My yr=%

Otra incertidumbre que presentan las estrellas M, es la variacién temporal
de la pérdida de masa por vientos estelares. Observaciones indican que estas
estrellas podrian no tener la dependencia temporal propuesta por Wood et al.
(2002) (M,, o t~2). Por ejemplo, Silvestri et al. (2007) encontraron que las
enanas M de menor masa (M3 o menores) son mas propensas a ser activas
a edades mayores que estrellas mds masivas (M0-M3). Estrellas M con tipo
espectral M3 (o mds tardias) que habitan en ciimulos parecen permanecer ac-
tivas por mas de 4 Ga (Silvestri et al., 2007). Estrellas que presentan actividad
en periodos mayores podrian ser modeladas de mejor forma por un modelo de
pérdida de masa estelar constante en el tiempo que por el descrito anterior-
mente propuesto por Wood et al. (2002). Datos observacionales arrojan que
para las estrellas M tardias el porcentaje de actividad va de 20 % en las M4 a
60 % para las M7 (Silvestri et al., 2007).




Modelo de mezclado

2.1. Descripcion general

El modelo de mezclado que se utilizé para el analisis de arrastre atmosférico
por vientos estelares esta basado en el modelo de capa de mezclado para flujos
estelares fundamentado en las ecuaciones de la hidrodindmica de conservacién
de masa, momento y energia descrito por Cant6 & Raga (1991).

El modelo considera dos fluidos, uno estatico y otro en movimiento con
velocidad supersonica. Cuando estos dos fluidos entran en contacto se forma
una interfase entre ellos, denominada capa de mezclado. En esta region los
fluidos interactuan y se lleva acabo una transiciéon de un fluido laminar a uno
totalmente turbulento. Este proceso lleva consigo un arrastre de material y por
consiguiente transporte de momento y energia. Es por esto, que la estrucutra
de la capa de mezclado puede ser determinada a partir de consideraciones de
conservacion de masa, momento y energia.

La estructura y formacién de la capa de mezclado se describen a partir de
las propiedades del medio en reposo (densidad p, y velocidad del sonido ¢,) y las
del fluido en movimiento (densidad p,,, velocidad v, y velocidad del sonido ¢,,).
La descripcion matematica de la estructura de la capa de mezclado se encuentra
en forma detallada en Canté & Raga (1991) y Raga et al. (1995). Otro factor
relevante en la estructura de la capa de mezcla es el coeficiente de eficiencia de
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Figura 2.1: Diagrama esquemaético de la formacion y estructura de la capa de
mezclado

entrada «. La determinacién de este coeficiente es de gran importancia para la
estructura y formacion de la capa de mezcla, el cual sera descrito con detalle
mas adelante.

La figura 2.1 muestra el esquema general de la estructura y formacion de
la capa de mezclado en el punto de interseccién entre el fluido en movimiento
(vientos estelares) y un medio estacionario (atmdsfera planetaria). El viento es
paralelo al eje x, en y = 0, corresponde al punto de interseccién entre el viento
y el fluido en reposo. La capa de mezclado estara caracterizada por su velocidad
vy, densidad p; y velocidad del sonido ¢;. El resto de los elementos corresponden
a las caracteristicas del viento y el medio estatico descritos anteriormente. Las
lineas h; y hy representan los limites externos e internos respectivamente de la
capa de mezclado.

2.2. Coeficiente de eficiencia de entrada o

La tasa de entrada de material a la capa de mezclado en principio se de-
termina en el laboratorio en base a experimentos con fluidos supersonicos con
numero de Mach entre M,, = 1 — 20. En los experimentos esta tasa de entrada
es obtenida a partir de fluidos adiabaticos, pero puede ser facilmente genera-
lizada para el caso de fluidos no-adiabaticos, los cuales asemejan a los fluidos
estelares (jets, vientos estelares, eyecciones de masa coronal, etc).

El coeficiente de eficiencia de entrada lo encontramos al realizar conside-
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2.2. Coeficiente de eficiencia de entrada o

raciones de conservacion de masa. La entrada de material del medio por unidad
de area y de tiempo en principio no puede ser mayor a p,c,, ya que el medio
estacionario no puede reaccionar al efecto producido por la entrada de gas a
velocidades mayores a la velocidad del sonido del medio ¢,. Por lo anterior la
tasa de entrada del medio puede ser escrita como ap,c,, donde a < 1 es el
coeficiente de eficiencia de entrada.

En principio es posible caracterizar la capa de mezclado si conocemos el
valor del coeficiente de eficiencia de entrada. Ya mencionamos un posible limite
para el valor del coeficiente argumentando que siempre se debe cumplir que
a < 1 para que la tasa de entrada de masa no sea mayor a p,c,. Sin embargo
este argumento no nos ayuda a determinar concretamente el valor real de a.

Canté & Raga (1991) argumentaron que en realidad el valor de a puede
estar dentro del siguiente reguimen:

a < minl, ay, as) (2.1)

Esto nos indica que el proceso de entrada tiene tres posibles casos:

1. El régimen 1 representa el caso limitado por el medio en reposo, donde
el coeficiente de eficiencia de entrada adquiere el valor de a=1. En este
caso la tasa de entrada estd limitada por la habilidad del medio para
introducir material en la capa de mezclado. Este es el caso para fluidos
moviendose en medios de alta temperarura con ¢, > 2¢, y ¢, > 3¢;.

2. El régimen 2 se refiere al caso limitado por el fluido en movimiento (jets,
vientos estelares etc), donde la tasa de entrada esta limitada por la habi-
lidad del fluido para inyectar momento a la capa de mezclado. Este caso
es relevante para fluidos de alta temperatura con valores de @ = a7 =
Co/2Cy.

3. El régimen 3 representa el caso limitado por la capa de mezcla, donde la
tasa de entrada esta limitada por la maxima tasa de crecimiento dentro
de la misma capa de mezclado. Este caso es relevante para casos de capas
de mezclado de alta temperatura, con valor de o = ap = ¢,,/3¢;.

En principio los tres casos presentados arriba son posibles para fluidos con
capas de mezclado no adiabaticas. Sin embargo estos valores se deben acoplar
a los encontrados en el laboratorio, que corresponden a fluidos adiabaticos.
Se ha comprobado que las capas de mezclado obtenidas en laboratorio, siguen
también el régimen 3, donde experimentalmente se ha encontrado un valor de
a =0.029.
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Pérdida de masa atmosftérica

3.1. Erosién atmosférica por vientos estelares

En primer lugar mostramos una estimacién de la pérdida de masa atmosféri-
ca debido a la interaccién de un viento estelar de densidad p,, y velocidad v,
con una atmésfera planetaria. Para un planeta tipo terrestre, la atmosfera re-
presenta una delgada capa de gas que cubre al planeta. Por lo tanto, los radios
internos y externos de la atmésfera pueden ser apoximados por &~ Rp, donde
Rp representa el radio del planeta.

Para un planeta sin campo magnético, el viento estelar incidente formara un
frente de choque alrededor del planeta y su atmosfera. El material post-choque
tendrd una velocidad del sonido de ¢; ~ v, (tendremos un choque fuerte debido
a la naturaleza supersénica del viento estelar). El flujo post-choque envolvera el
hemisferio principal del planeta y se formara una capa de mezclado turbulenta
en el contacto superficial entre el viento estelar y la atmdsfera planetaria. El
viento incidente es estacionario en la region de estancamiento del frente de
choque y tendra un incremento en la velocidad en la direccion de las alas de este
frente, alcanzando velocidades de ~ v,, en direccién del borde del hemisferio
principal del flujo de interaccién planeta-viento.

Del formalismo de capa de mezclado de Canté & Raga (1991), facilmente
se muestra que el flujo con velocidad del sonido ~ v,, y velocidad tangencial
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Capitulo 3. Pérdida de masa atmosférica

del mismo orden, el flujo de masa entrante es M ~ apyy (donde « es un
coeficiente de eficiencia de entrada el cual es determinado a través de ajustes
del modelo de capa de mezclado a experimentos de laboratorio). Multiplicando
el flujo de masa entrante por la superficie del hemisferio principal, obtenemos
una estimacion para la masa atmosférica arrastrada por vientos estelares por
unidad de tiempo:

M, = 21 R50p Uy (3.1)

donde M, representa la pérdida de masa atmosférica. Esta ecuacion puede ser
combinada con la relacién M = 41 D% pyy vy (donde M es la tasa de pérdida
de masa total del viento estelar y D es la distancia orbital del planeta) para

obtener: '
. Rp 2 MwOé
M, == . 3.2
( u ) . (32)

A través de comparaciones con experimentos de laboratorio del modelo de
capa de mezclado, Canté & Raga (1991) determinaron un coeficiente de efi-
ciencia de entrada o =0.029 (ver §2.2). Por supuesto, no es claro si el valor
de « es apropiado para las diferentes geometrias de flujo de nuestro modelo de
interaccién viento estelar/atmdsfera planetaria. Por lo tanto solamente hemos
tomado este valor de o como una guia y exploramos los efectos sobre nues-
tro modelo considerando diferentes coeficientes de eficiencia de entrada en el
intervalo a=0.01—0.1.

3.2. La escala de tiempo para la erosiéon at-
mosférica total

Para estimar la masa atmosférica inicial My, como una funcién de la
presién atmosférica superficial Py, usamos la ecuacién hidrostatica para una
atmosfera isotérmica, expresada de la forma:

ArPyR?
M, = 7T70RP : (3.3)
g

donde Py es la presién atmosférica superficial, Rp es el radio del planeta y
g es la aceleracion de la gravedad en la superficie del planeta. Esta ecuacion
puede ser combinada con la relacién ¢ = GMp/R% (donde G es la constante
de gravitacién y Mp es la masa del planeta) y Mp = 47 R%pp/3 (donde pp es
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3.2. La escala de tiempo para la erosion atmosférica total

la densidad promedio del planeta) para obtener

4/3 1/3
My = () BoM” (3.4)
atm op (47T)1/3G . .

Ahora asumimos planetas con diferentes masas Mp pero todos con la mis-
ma densidad promedio de la Tierra (i.e., pp =5.5g cm™3) y de la Ec. (3.4)

obtenemos :
Mo Py \ (Mp\"? (35)
Ma,@ N 1latm MEB ’ ’

donde Mg =5.97x10%" g, M, e =527x10*' g y 1 atm=10% cm™' s72 son
los valores para la Tierra de la masa, masa atmosférica y presién atmosférica
superficial respectivamente.

De las Ecs. (3.2) y (3.5) obtenemos la escala de tiempo caracteristica g
para la erosién total de la atmdsfera planetaria :

Moo Py \ (Me\"? (D \?(01\ (M; i
ty=—20 = e ) [=2 ) x12x1
0 M, <1atm) (Mp) 0.2AU ! M, < 12107y,

(3.6)
normalizado a la distancia promedio de la zona habitable en una estrella M
(D =~ 0.2 UA).

Si la tasa de pérdida de masa de la estrella M, es independiente del tiempo,
la escala de tiempo %y es igual al tiempo para la erosion total de la atmosfe-
ra planetaria. De la Ec. (3.6) concluimos que la escala de tiempo de erosién
atmosférica total cumplira la condicién ¢ty > 1 Ga siempre que:

: 1/3 2
e () () () () oo
M, 1 atm Mp 0.2 AU «

Por lo tanto, para un planeta con una presién atmosférica superficial inicial
de Py = 1 atm, una masa de Mp = 1 Mg y un radio orbital de D =0.2 UA,
la escala de tiempo para la erosion atmosférica total, serd lo suficientemente
largo (~ 1 Ga) para el desarrollo de vida sobre el planeta si M,, < 120 M,
y si asumimos un coeficiente de eficiencia de entrada de o =0.1. Para valores
del coeficiente de eficiencia entrada menores (v =0.01, ver §3.1) derivamos un
valor mas alto para el limite superior de la tasa de pérdida de masa estelar
permitido (M,, < 1200 Ms).

En la siguiente seccién describiremos un modelo donde consideramos la
dependencia temporal de la tasa de pérdida de masa estelar M,,.
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Capitulo 3. Pérdida de masa atmosférica

3.3. Erosién atmosférica por vientos estelares
dependientes del tiempo

Observaciones indican que estrellas similares al Sol presentan una depen-
dencia temporal en la pérdida de masa estelar por vientos estelares (Wood et
al., 2002). Asumiremos una dependencia similar en la tasa de pérdida de masa
estelar en estrellas M de la secuencia principal. Wood et al. (2002) obtuvo una
dependencia temporal siguiendo la siguiente ley de potencia:

2
. . tw
Mw = Mw ) 3.8
o) (3.5)

donde t,, =0.1 Ga y Mw,o es la tasa de pérdida de masa estelar a t = 0. Para
el Sol, My = 2 x 107" Mg yr=* (Wood et al., 2002). En otras palabras, el
Sol tuvo en su pasado una tasa de pérdida de masa estelar ~ 2000 veces mas
grande que el valor actual (107 Myyr™1).

Combinando las Ecs. (3.2) y (3.8) obtenemos:

. dM, Rp\? [ aM, 12
M, = — —(=£ ] w___ .
‘ dt (D) < 2 )(t+tw)2 (39)

Esta ecuacién puede ser integrada sobe el tiempo. Usando la Ec. (3.2) y la
definicién de la Ec. (3.6) (to = M, 0/M,) obtenemos:

M, (t) = M, [1 _ (t—w) ﬂ} , (3.10)

to ) t/ty +1

donde M, es la masa inicial de la atmdsfera planetaria y ¢, esta dado por la
Ec. (3.6) con M,, = M,. Ajustando M,(t;) = 0 en la Ec. (3.10) finalmente
encontramos el tiempo en la que la atmésfera planetaria se erosionaria por
completo:

to/tw
tf—twl—to/tw , (3.11)
En la Fig. 3.1 graficamos ¢; como una funcién de ¢y/t,. Consideramos que
ty &ty para tg < t,(= 0.1 Ga, ver arriba) y t; — oo para tg — t,.
De la Fig. 3.1 podemos ver que la Ec. (3.11) nos da t¢/t,, =~ 10 para to/t,, ~
0.9 (en otras palabras, para to = 0.9x 0.1 Ga). Por lo tanto, t; > 1 Ga (la
escala de tiempo necesario para el desarrollo de vida) es obtenido para tq >
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0.09 Ga asumiendo t,, =0.1 Ga. Poniendo este limite en la Ec. (3.6), obtenemos
la siguiente condicién:

Moy P, M\ D \*/01
w0 < -2 — ). 12
M, — 300 (1atm) (Mp) 0.2AU o (3.12)

Esta condicion permite tener tasas de pérdida de masa estelar mayores a la
descrita en la Ec. (3.7) por un factor de ~ 10, la cual se estimé asumiendo una
tasa de pérdida de masa estelar independiente del tiempo.
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10—

t/t,

O- el EEEPEPE B I |

00 02 04 06 08 1.0
ty/t,

Figura 3.1: Tiempo de pérdida de masa atmosférica total ¢; obtenido a partir
del modelo de vientos estelares dependiente del tiempo (ver Ec. 3.11) como
una funcién de ty (el cual representa el tiempo de erosiéon atmosférico obtenido
asumiendo el modelo de vientos estelares independiente del tiempo, ver Ec.
3.6).
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Sobrevivencia de atmosferas planetarias

Las figuras 4.1 y 4.2 muestran la pérdida de masa estelar necesaria para
que un planeta localizado a 0.2 UA de una estrella M conserve su atmosfera
por al menos 1 Ga, considerando los modelos dependiente e independiente del
tiempo. Tasas de pérdida de masa estelar menores a las que se muestran en
las figuras, representan tiempos mayores para la pérdida total de atmosféras
planetarias (Ecs. 3.7 y 3.12). Las tasas de pérdida de masa mostradas en las
figuras han sido obtenidas de las Ecs. (3.7) y (3.12) asumiendo un valor del
coeficiente de eficiencia de entrada de a = 0.1. Para a = 0.01 (valor minimo
del intervalo considerado a partir de experimentos de laboratorio, ver §2.2), los
valores obtenidos para la de tasas de pérdida de masa estelar son graficados en
le eje y del lado derecho de las Figs. 4.1 y 4.2.

Como era de esperarse, planetas con presiones atmosféricas iniciales mayo-
res muestran una mayor resistencia a la erosiéon. Por otra parte, planetas con
mayores masas presentan una seccion transversal mayor a los vientos estelares
incidentes, por lo que pierden sus atmésferas mas rapido que planetas menos
masivos.

De las Figs. 4.1 y 4.2 podemos observar que el modelo para vientos estelares
dependiente del tiempo (tres lineas superiores) presenta tasas de pérdida de
masa estelar (para que el planeta pierda su atmésfera en el menos 1 Ga) un
orden de magnitud mayor que los obtenidos para el modelo independiente del
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Capitulo 4. Sobrevivencia de atmosferas planetarias

tiempo (tres lineas inferiores). Un caso particular lo encontramos en la estrella
AD Leo, una de las estrellas M més activas que presenta una tasa de pérdida
de masa estelar de M, ~ 10710 M yr~! (Mullan, 1996). De las Figs. 4.1 y
4.2 observamos que un planeta orbitando una estrella similar a AD Leo a una
distancia de 0.2 UA podria resistir el efecto de erosion por al menos 1 Ga,
si este presentara una masa dentro del intervalo de M, = 1 — 2Mg y una
presion atmosférica inicial de ~ 10 atm. El resto de las posibles combinaciones
masa planetaria/presién atmosférica inicial resultarfa en una inminente erosién
atmosférica en tiempos menores a 1 Ga.

Estos resultados corresponden al caso particular de o« =0.1 mostrados (eje
y- izquierda) en las Figs. 4.1 y 4.2. Si elegimos un valor de a =0.01 (eje y-
derecha), encontramos tasas de périda de masa con un factor 10 mayor a los
encontrados con a =0.1. Si este fuera el valor real de «, podriamos concluir que
para el modelo de vientos estelares dependiente del tiempo, existe un intervalo
muy amplio de combinaciones masas planetarias/presién atmosférica inicial que
resistiria el efecto de erosion atmosférica por vientos estelares por al menos 1
Ga. Para el caso independiente del tiempo, solo planetas con una masa de
M, = 1 Mg y presiéon atmosférica inicial de 10 atm podrian conservar su
atmosfera en el tiempo establecido.

Estos resultados suponen que un planeta orbitando a una distancia de
0.2 UA (dentro de la zona habitable) de una estrella M activa conservaria
su atmosfera por al menor 1 Ga solo si cumple las dos condicidnes siguientes:

1. El valor apropiado de « esta cerca al limite inferior del intervalo permitido
a =0.01— 0.1,

2. Si ocurre un considerable decaimiento en la tasa de pérdida de masa en
una escala de tiempo ~ 1 Ga (en otras palabras, que la tasa de pérdida
de masa esté bajo el régimen considerado en nuestro modelo de vientos
estelares dependiente del tiempo §3.3).

Si estas condiciones no se cumplen, planetas que estén bajo la accién de
vientos estelares con tasas de pérdida de masa del orden de M, ~ 10710 M
yr~!, podrdn conservar su atmdsfera por una escala de tiempo de ~ 1 Ga
solamente si cuentan con presiones atmosféricas iniciales muy grandes.
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Figura 4.1: Tasa de pérdida de masa estelar inicial necesaria para que un pla-
neta orbitando a una distancia de 0.2 UA (dentro de la zona habitable) de una
estrella M activa conserve su atmosfera por al menos 1 Ga. La grafica muestra
diversos valores de pérdida de masa estelar en funcién de la masa del planeta.
Las tres lineas superiores se obtuvieron a partir del modelo de vientos estelares
dependiente del tiempo y asumiendo una escala de tiempo de decaimiento del
viento de t,, =0.1. Las tres lineas inferiores corresponden a los valores obteni-
dos con el modelo de viento estelar independiente del tiempo. Se consideraron
dos diferentes valores para el coeficiente de eficiencia de entrada, a = 0.01 and
a = 0.1 (como se indica en el eje y derecha-izquierda respectivamente). El valor
de la tasa de pérdida de masa solar que se utilizé en los calculos corresponde
al valor actual (Mg =~ 107" My yr—).
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Figura 4.2: Tasa de pérdida de masa estelar inicial necesaria para que un pla-
neta orbitando a 0.2 UA de una estrella M activa conserve su atmésfera por al
menos 1 Ga, considerando diferentes presiones atmosféricas iniciales. Las tres
lineas superiores se obtuvieron a partir del modelo de vientos estelares depen-
diente del tiempo y asumiendo una escala de tiempo de decaimiento del viento
de t,, =0.1. Las tres lineas inferiores corresponden a los valores obtenidos con el
modelo de viento estelar independiente del tiempo. Se consideraron dos valores
diferentes del coeficiente de eficiencia de entrada. En el eje y-derecho se mues-
tran los valores de pérdida de masa estelar correspondientes a a =0.01. Los
valores correspondientes a o =0.1 se muestran en el eje y-izquierdo. El valor
de la tasa de pérdida de masa solar que se utilizé en los célculos corresponde
al valor actual (Mg ~ 107" My yr—).

22
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4.1. Atmoésferas de planetas dentro de la zona
habitable de una estrella M

En general existen pocos datos observacionales para vientos de estrellas M
y en especial para valores de tasas de pérdida de masa. Recientemente, diversos
autores han sugerido que los valores para la pérdida de masa estelar en estas
estrellas podrian estar dentro del intervalo de 1071°-10713 M, yr=! (Mullan,
1996; Bradford et al., 2001). Estos valores han sido obtenidos a partir de dife-
rentes técnicas. Por ejemplo, Bradford et al. (2001) usaron un nuevo método
para estimar la tasa de pérdida de masa estelar a partir de las observaciones de
la emision de rayos X provenientes del intercambio de carga de los vientos con
el medio interestelar. Sus resultados sugieren valores de ~10712-10713 M, yr~1.
Por otra parte Mullan (1996) uso valores de la densidad y velocidad de vientos
estelares para estimar una tasa de pérdida de masa estelar de ~ 10719 M
yr~!. De estos valores podemos considerar los limites para la pérdida de masa
estelar en estrellas M debido a vientos estelares. Entonces tomando el limite
superior de este intervalo (~ 10719 My yr=!) como el representativo para una
estrella M activa. El otro limite lo asociaremos a estrellas M de baja actividad.
Por comparacién, hemos incluido el valor actual de la tasa de pérdida de masa
solar por vientos estelares (1074 Mg yr™!).

Para estrellas M con tasas de pérdida ~ 1071 Mg, yr~* (i.e, = 103M,, donde
Mg = 107"“Mgyyr~! es el valor actual para la pérdida de masa solar) nuestro
modelo de vientos estelares dependiente del tiempo predice que planetas con
presiones atmosféricas iniciales > 1 atm conservarian su atmésfera por mas
de 1 Ga (ver Figs. 4.1 & 4.2). Esto se estimé considerando el valor superior
del intervalo sugerido para el coeficiente de eficiencia de entrada (o =0.1).
Si tomamos el limite inferior del coeficiente (o =0.01) obtenemos que aun
considerando una tasa de pérdida de masa estelar sin dependencia temporal,
los planetas conservarian su atmosfera por al menos 1 Ga, suponiendo presiones
atmosféricas iniciales de hasta ~ 3 atm. (ver Figs. 4.1 & 4.2).

Como se mencioné anteriormente, los vientos estelares de estrellas M ac-
tivas con tasas de pérdida de masa del orden de 107 My yr=t (= 104M@)
representan un riesgo para la habitabilidad de los planetas orbitantes. Estos
valores de pérdida de masa estelar obligan a pensar en el valor minimo del
coeficiente de eficiencia de entrada (o =0.01) y considerar el modelo de tasa
de pérdida de masa estelar que decrece con el tiempo.

Sin embargo, estrellas que presentan actividad por periodos de tiempo mas
largos, el modelo de actividad constante parece mas adecuado (ver secciones
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3.2 y 3.3). Por lo tanto estrellas con clasificaién espectral de M4 a M7 serén
mejor descritas probablemente por nuestro modelo independiente del tiempo
(8§3.2). Para estas estrellas tardias el porcentaje de actividad va de 20 % (M4)
a 60 % (MT) (Silvestri et al. 2007).

Por lo tanto si una estrella M activa en efecto no presenta una actividad
que decrece con el tiempo (i.e, que no obedezca la Ec. 3.8), podriamos concluir
que el modelo de vientos estelares independiente del tiempo es mas apropiado
para modelar este tipo de estrellas.

De las Figs. 4.1 y 4.2 observamos que para valores de a« =0.1, un viento
estelar con M,, > 10°M, = 10~ Myyr~* habré erosionado por completo la
atmosfera en una escala de tiempo de 1 Ga. Para a =0.01 obtenemos un valor
alternativo de M, > 10*M, = 107°Myyr~'. De lo anterior concluimos que
planetas dentro de la zona habitable de las estrellas M maés activas no serian
capaces de retener su atmosfera por un tiempo suficiente para el desarrollo
de vida. Por otra parte planetas alrededor de estrellas M menos activas, (con
tasa de pérdida de masa < 10% or < 104M@, independientemente del valor del
coeficiente de eficiencia de entrada que eligamos (o =0.1 0 0.01) serian capaces
de conservar su atmésfera por un tiempo suficiente para el desarrollo vida.

Es claro que se requieren mas observaciones para restringir los valores de
tasa de pérdida de masa estelar por vientos estelares para estrellas M. En
particular hay que enfocarse en la obtencién de tasas de pérdida de masa en
estrellas donde se haya detectado la presencia de planetas y a partir de nuestros
modelos poder determinar si estos planetas son aptos o no para la presencia
de vida.

Los resultados presentados arriba han sido obtenidos tinicamente conside-
rando la interaccién entre vientos estelares y atmosferas planetarias. Sin em-
bargo otro tipo de actividad estelar presente en estrellas M (eyecciones de masa
coronal (EMCs) y rafagas) podrian representar serios problemas para la habita-
bilidad de planetas orbitando estas estrellas. Estos fenémenos generan grandes
cantidades de radiacion de alta energia como rayos X y radiacion ultravioleta
extrema. Esta radiacion interactuaria con las atmosferas de los planetas orbi-
tantes, resultando en una erosion parcial o total de las atmoésferas planetarias.
Guinan & Engle (2007) retomaron estas ideas, sugiriendo la posible erosién
atmosférica en planetas alrededor de estrellas M debido a la interaccién con
las eyecciones de masa coronal. Otros autores (Lammer et al., 2003; Lammer
et al. , 2006; Lammer et al., 2007, 2008) modelaron la interaccién de radiacién
estelar como rayos X y radiacién ultravioleta extrema con atmésferas de exo-
planetas. Sus resultados sugieren que la interaccién de una atmosfera rica de
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COg de planetas tipos terrestres con radiacion ultravioleta extrema podria cau-
sar un calentamiento atmosférico debido a la fotodisociacion y calentamiento
por ionizacién debido a diversas reacciones quimicas exotérmicas. Como con-
secuencia de lo anterior, la atmosfera del planeta se expanderia y se formaria
una exdésfera extendida. Los fluidos de plasma estelar de las EMCs podrian
interactuar directamente con la atmoésfera extendida e inducir una pérdida de
masa atmosférica. Sus resultados indican que planetas tipo terretre sin la pro-
teccion de un campo magnético podrian perder de decenas a cientos de bares
de presion atmosférica o incluso la pérdida total de la atmosfera en tiempos
relativamente cortos.

4.2. Marte y Venus

A partir de nuestros modelos analizamos la interaccién de las atmosferas
de Venus y Marte con la actividad del viento solar. Siguiendo nuestro modelo,
estos planetas nunca perderian su atmésfera debido a la interaccion con vien-
tos solares. Sin embargo diferentes trabajos (Kulikov et al., 2006; Ribas et al.,
2005) han sugerido que estos planetas podrian haber tenido una pérdida at-
mosférica por la interaccién con la actividad solar temprana. Ribas et al. (2005)
mencionan que las emisiones tempranas de rayos X y radiacion ultravioleta del
Sol fue del orden de ~100-1000 veces mas fuerte que en la actualidad. Por otra
parte Kulikov et al. (2006) desarrollé un test para calcular los valores de la
densidad y velocidad de vientos solares como una funcién del tiempo a una
distancia de 0.72 UA (distancia promedio a Venus) estimando valores de vy, ~
400 km s~! and ng, ~ 15 cm ™ para un tiempo de 1 Ga. Siguiendo las ideas
del calentamiento de la termésfera y formacién de la iondsfera en planetas si-
milares a la Tierra debido a la interaccion con radiacién ultravioleta y rayos X,
podriamos esperar la misma expansion atmosférica sobre Marte y Venus. Para
Venus Kulikov et al. (2006) calculé que este planeta podria haber perdido mas
de 250 bares de O debido a la interaccién con rayos X, radiacién ultravioleta y
vientos solares durante 4.6 Ga. La fuente de hidrogeno y oxigeno en la atmosfe-
ra venusiana se debio a la fotélisis de HoO que ha sido predicha estar presente
en el pasado de Venus. La diferencia de estos resultados comparados con los
nuestros radica en que nuestros calculos no hemos considerado los 250 bares
de O T evaporado de los oceanos en el pasado de Venus que posteriormente
escaparon al espacio. En nuestro caso hemos considerado que Venus tuvo una
presién atmosférica inicial de 92 bares, y este nunca presenté una nueva fuente
para alimentar su atmoésfera. Para tener un modelo més exacto de Venus se
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debe considerar que el planeta tuvo un incremento considerable en su presion
atmosférica debido a la evaporacion de agua. Otra diferencia sustancial es que
no se consideré el calentamiento atmosférico por la interaccién con rayos X y
radiacién ultravioleta extrema que probablemente causarian una expansion en
su atmosfera, terminando posteriormente en una erosiéon atmosférica.

Para el caso de Marte, la expansién atmosférica debido a la interaccién
con rayos X y radiacién ultravioleta extremas es relativamente menos signifi-
cante. Kazeminejad (2005) y nuestro modelo predicen resultados similares a
los calculados con modelos mas detallados. Por ejemplo Kass & Yung (1995)
encontraron una pérdida atmosférica por interaccion con vientos estelares de
~ 0.14 bar de CO5 de una atmosfera inicial de 3 bares. Esto representa un
porcentaje de ~ 4 %, siendo muy similar a nuestros resultados. Nuestro mode-
lo representa una buena aproximacién para calcular la erosién de atmosferas
planetarias cuando el calentamiento por radiacion de alta energia no es tan
relevante. Esto es factible para planetas que se encuentran en el limite externo
de la zona habitable, como es precisamente el caso de Marte.
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Conclusiones

Nuestros resultados sugieren que la mayoria de los planetas alrededor de
estrellas M activas perderian por completo su atmosfera en un tiempo menor
a 1 Ga si consideramos tasas de pérdida de masa similar a la calculada para la
estrella activa AD Leo y un coeficiente de eficiencia de entrada de a=0.1. Esto
representa un grave riesgo para la habitabilidad de estos planetas. Solamente
planetas con masas entre 1 — 2 Mg y una presion atmosférica de 10 atm
podrian conservar su atmésfera por al menos 1 Ga. Para el resto de los casos
la erosion atmosférica podria prolongarse si consideramos un valor menor de «
o asumiendo la presencia de un campo magnético que proteja al planeta de la
actividad estelar.

Para planetas alrededor de estrellas con actividad intermedia y tipo solar,
el panorama es completamente diferente, ya que en todos los casos los planetas
conservan su atmosfera por al menos 1 Ga, independientemente del valor de
a que consideremos. Para alguno de estos casos el tiempo en que el planeta
perderia su atmosfera podria ser mayor al tiempo de vida de estas estrellas
en la secuencia principal (~ 10" afios) o incluso nunca evaporarse, lo que
representa tiempo suficiente para el desarrollo de vida en estos planetas. Hay
que resaltar que nuestro modelo de erosién atmosférico por vientos estelares
esta restringido a planetas sin campo magnético. Claramente, la presencia de
una magnetosfera planetaria protegeria a la atmoésfera de los vientos estelares y
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permitiria a los planetas preservar su atmosfera en escalas de tiempo mayores a
1Ga, aun considerando vientos estelares provenientes de una estrella M activa.
También hay que hacer enfasis en que nuestro modelo podria representar una
cota superior en los calculos de pérdida de masa atmosférica. Esto debido a
que en nuestro modelo siempre consideramos masas atmosféricas constantes
en el tiempo, es decir, nunca incluimos la retroalimentacion atmosférica, que
podria ser factible para planetas con actividad volcanica. Entonces planetas que
nuestro modelo calcule tiempos de pérdida de masa atmosférica menor a 1 Ga,
podrian prolongar mas la presencia de su atmosfera si pensamos que durante las
diferentes etapas geoldgicas del planeta, la atmdsfera se ha ido enriqueciendo
debido a la actividad geoldgica. Sin embargo el estudio de la sobrevivencia
atmosferas en planetas magnetizados bajo la interacciéon con vientos estelares,
asi como la interaccién atmosférica con otro tipo de radiacién proveniente de
estrellas M y el caso de retroalimentacion atmosférica es dejado para trabajos
futuros.

En general podemos concluir que las estrellas M de la secuencia principal
pueden representar un lugar favorable para la bisqueda de planetas potencial-
mente habitables. Sin embargo queda claro que se requieren mas observaciones
a este tipo de estrellas para conocer méas acerca de su actividad estelar. Una
vez conociendo esta informacién, podriamos usarla para realizar mejores pre-
dicciones acerca de la posible presencia de planetas habitables alrededor de
estas estrellas.
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