UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA DE MEXICO

PROGRAMA DE POSGRADO EN CIENCIAS DE LA TIERRA

ANALISIS Y MODELADO DE LA TEMPERATURA ATMOSFERICA SUPERFICIAL DE MARTE
OBSERVADA DURANTE LOS EQUINOCCIOS UTILIZANDO EL MODELO DE CIRCULACION
GLOBAL DEL INSTITUTO TECNOLOGICO DE MASSACHUSETTS.

T E S I S

QUE PARA OPTAR EL GRADO DE MAESTRO EN CIENCIAS DE LA TIERRA

p R E S E N T A

ING. JULIO CESAR GUARNEROS LOPEZ

TUTOR:

DRA. BLANCA EMMA MENDOZA ORTEGA

INSTITUTO DE GEOFIiSICA

CIUDAD DE MEXICO, ABRIL 2016



e e

Universidad Nacional - J ~  Biblioteca Central
Auténoma de México -

Direccion General de Bibliotecas de la UNAM
Swmie 1 Bpg L IR

UNAM - Direccion General de Bibliotecas
Tesis Digitales
Restricciones de uso

DERECHOS RESERVADQOS ©
PROHIBIDA SU REPRODUCCION TOTAL O PARCIAL

Todo el material contenido en esta tesis esta protegido por la Ley Federal
del Derecho de Autor (LFDA) de los Estados Unidos Mexicanos (México).

El uso de imagenes, fragmentos de videos, y demas material que sea
objeto de proteccion de los derechos de autor, serd exclusivamente para
fines educativos e informativos y debera citar la fuente donde la obtuvo
mencionando el autor o autores. Cualquier uso distinto como el lucro,
reproduccion, edicion o modificacion, sera perseguido y sancionado por el
respectivo titular de los Derechos de Autor.



Sé impecable con tus palabras.
No tomes nada personalmente.
No hagas suposiciones.

Haz siempre tu mdximo esfuerzo

Los cuatro acuerdos toltecas de la sabiduria, Miguel Ruiz.

III



AGRADECIMIENTOS

Durante la realizacion de este trabajo, han sido diversas las personas que me brindaron su
apoyo, y que gracias a ellas he logrado culminarlo. Es por ello que me permito mencionar a cada una

de ellas.

Al Instituto de Geofisica, por el espacio asignado para trabajar y por el apoyo brindado para la
culminacion del presente trabajo. Al Consejo Nacional de Ciencia y Tecnologia, por el apoyo asignado.
Al Posgrado de Ciencias de la Tierra de la Universidad Nacional Autbnoma de México por permitirme

estudiar la Maestria en Ciencias de la Tierra.

A la Dra. Blanca Mendoza, por su paciencia, tiempo, apoyo y comprension. Por ser mi asesora

de tesis por segunda ocasion. Por el animo y la confianza depositada en mi.

A mi jurado de examen de grado de maestria: Dr. Jorge Zavala Hidalgo, Dra. Guadalupe
Cordero Tercero, Dr. Victor Mendoza Castro y Dra. Antigona Segura Peralta. Por su apoyo y

dedicacion en la revision de esta tesis.

A mis padres: Patricia y Jorge, y hermanos: Vianney y Alberto. Sin su ayuda y orientacion
jamas hubiera alcanzado mis metas. Porque a pesar de todo siempre han estado conmigo y se que eso

nunca cambiara. Porque por ustedes soy lo que soy. Porque los amo y son lo mejor de mi vida.

A mi familia y amigos, por el apoyo y ayuda incondicional brindado, por creer en mi, por ser un

ejemplo de lucha y dedicacion constante.

Hoy veo la culminacion de una meta importante en mi vida, y es de mi agrado expresar lo
contento y agradecido que estoy con cada persona que menciono en el presente trabajo, todo se lo debo

a ustedes. Gracias.







INDICE.

PLANTEAMIENTO DEL PROBLEMA
JUSTIFICACION

OBJETIVO

RESUMEN

ABSTRACT

INTRODUCCION

CAPITULO 1. GENERALIDADES DE MARTE.
1.1. Parametros generales.
1.2. Caracteristicas fisicas de Marte.

1.3. ¢Agua en Marte?

CAPITULO 2. ATMOSFERA MARCIANA.
2.1. El sistema climatico de Marte y su atmosfera.
2.1.1. Estructura actual de la atmoésfera marciana.
2.1.2. Procesos de transporte de calor.
2.1.3. Condensacion y sublimacion de la atmdsfera.
2.1.3.1. Ciclo del CO..
2.1.3.2. Ciclo del H,O.
2.1.3.3. Ciclo del polvo y tormentas de arena.
2.1.4. Circulacion atmosférica.
2.1.4.1. Gradientes de temperatura.
2.1.4.2. Rotacién del planeta.

2.2. Pasado climético de Marte y la pérdida de su atmdsfera.

2.3. Interaccién de la atmosfera de Marte con el viento solar.

CAPITULO 3. METODOLOGIA.
3.1. Introduccion.
3.2. Caracteristicas y Requerimientos.
3.3. Algoritmo.

3.3.1. Paso de Integracion.

IX
IX
IX

XI

A W W

10
11
12
13
14
14
15
17
17
18
19
21

23
23
24
25
25

VI



3.3.2. Dinamica del Modelo.
3.4. El Experimento Held-Suarez.
3.4.1. La Fisica del Experimento.

3.4.1.1. Forzamiento.

3.4.1.2. Descripcion de la configuracion.

3.4.2. El Modelo en Accion.
3.4.2.1. Archivo input/data.
3.4.2.2. Otros archivos.
3.5. Modelo Atmosférico de Marte (NASA).

3.6. Temperatura Potencial de la atmo6sfera marciana.

CAPITULO 4. RESULTADOS.
4.1. Comandos para correr el modelo.
4.2. Held-Suarez.
4.3. Parametros Basicos Modificados.
4.5. Presion Atmosférica.

4.6. Temperatura Potencial.

CAPITULO 5. DISCUSION Y CONCLUSIONES.

ANEXOS.
REFERENCIAS.

25
26
27
27
28
29
30
32
32
33

35
35
37
39
41
43

48

VII



INDICE DE FIGURAS.

1.1
1.2
1.3
2.1
2.2
2.3
24
2.5
2.6
2.7
2.8
3.1
3.2
4.1
4.2
4.3
4.4
4.5
4.6
4.7
4.8
4.9

Mapa topografico de Marte.
Perfil topografico de Marte.
Conglomerado Marciano.
Estaciones climaticas de Marte.

Perfil de temperatura de la atmésfera marciana.

Variacion de la presion superficial en los sitios de amartizaje de las misiones Viking.

Hielo CO; y H,O0.

Tormenta de arena global marciana.

Circulacion general de los vientos.

Vientos alisios y corriente de chorro generados en Marte.
Interaccion de Marte con el viento solar.

Procesos multiescala.

Esquema de paso de integracion.

Esfera-cubo Held-Suarez de la temperatura potencial.

Proyeccion mercator del campo de temperaturas del experimento Held-Suarez.

Anomalia de presion superficial del experimento Held-Suarez.
Temperatura potencial atmosférica de la primera corrida del caso marciano.
Anomalia de presién superficial de la primera corrida del caso marciano.
Temperatura potencial superficial de la segunda corrida del caso marciano.
Anomalia de presion superficial de la segunda corrida del caso marciano.
Temperatura potencial de la corrida final del caso marciano.

Anomalia de presién superficial de la corrida final del caso marciano.

4.10 Perfil vertical de Temperatura atmosférica.

4.11 Modelos de las Temperaturas atmosféricas de Marte.

4.12 Perfil vertical de la Temperatura marciana

O 9 o U

11
14
15
16
18
19
22
24
26
37
38
38
40
40
42
42
43
43
45
45
47

VIII



PLANTEAMIENTO DEL PROBLEMA.

Desde el inicio de la era espacial, se han enviado varias misiones al llamado planeta rojo con el
fin de comprender su dindmica atmosférica, por lo que se han desarrollado modelos numéricos para
reproducir los climas observados en Marte. Cada modelo posee un grado de complejidad distinto
provocando que los resultados y el tiempo de maquina varien entre si, dependiendo de los parametros

fisicos que consideraron.

JUSTIFICACION.

Se modelan los patrones de temperatura global de Marte durante los equinoccios planetarios
pues el clima marciano es uniforme latitudinalmente durante esa temporada del afio, para ello, se utiliza
el modelo de circulacion general del Instituto Tecnologico de Massachusetts (MITgcm por sus siglas en
inglés) ya que es un software libre y ampliamente usado entre la comunidad cientifica. Su versatilidad
permite reproducir un gran nimero de fendmenos climaticos, ademas ha sido utilizado para modelar

atmosferas de diversos cuerpos celestes.

OBJETIVO.

Reproducir y analizar los patrones de temperatura observados en Marte usando el ejemplo Held-
Suérez del MITgcm utilizando sélo el cédigo hidrodindmico del modelo (no se consideran forzantes
externos). Comparar los resultados obtenidos con los resultados del modelo de circulacion general de
Marte ASHIMA/MIT, corroborar que los patrones de temperatura atmosférica obtenidos corresponden
a los observados durante los equinoccios planetarios, y definir las regiones en las cuales el modelo

acierta en representar lo observado.




RESUMEN.

El estudio del planeta Marte se remonta desde tiempos antiguos, incluso antes de la invencion
del telescopio. En la atmosfera del planeta rojo tiene lugar un gran nimero de fendmenos
meteorolégicos, dominados principalmente por las estaciones climaticas del hemisferio sur (HS), pues
el verano coincide con el perihelio del planeta, provocando temperaturas altas en una estacion corta.

Por otro lado, el invierno del HS coincide con el afelio planetario, generando una estacién larga y fria.

Durante los inviernos y veranos de Marte, el clima es bastante extremo. En el verano del HS las
temperaturas en todo el planeta oscilan entre 160-260 K, generando fendmenos climaticos como
tormentas de arena, remolinos, aumento en la presion atmosférica y un transporte de gas atmosférico
con direccion sur-norte. Durante el invierno del HS, las temperaturas en todo el planeta descienden
drasticamente cerca de 140-230 K, provocando una época de calma atmosférica. Las temperaturas
superficiales durante las estaciones de transicion (otofio y primavera) son mas homogéneas, siendo mas
altas cerca del ecuador (240 K) y disminuyendo conforme aumenta la latitud hasta los polos (160 K)

[Liam, 2012].

El experimento Held-Suarez del modelo de circulacion general del Instituto Tecnologico de
Massachusetts (MITgcm por sus siglas en inglés) reproduce las temperaturas potenciales atmosféricas
de una atmésfera planetaria seca, no considera la existencia de océanos ni de orografia, de manera que
es posible adecuarla a la atmoésfera de cualquier cuerpo celeste, razén por la cual se adapt6 el

experimento Held-Suarez al caso marciano.

Se compararon los resultados del modelo ejecutado en este trabajo con los obtenidos por el
Modelo de Circulacion General de Marte del Instituto Tecnolégico de Massachusetts de la
Investigacion Ashima (Ashima/MIT Mars GCM por sus siglas en inglés), se demostrd que el modelo
reproduce las temperaturas atmosféricas superficiales observadas durante los otofios y primaveras de
Marte (~230 K a ~240 K). Sin embargo, también se observa que el modelo tiende a fallar mas alla de
los 50° de latitud norte y sur, pues el gradiente de temperatura calculada no es lo suficientemente
intenso, probablemente debido a que en el presente trabajo s6lo se consider6 el codigo hidrodinamico
(movimientos atmosféricos de gran escala), descartando los esquemas de parametrizacion (forzante

externo, perfil topografico, radiacion de onda corta, etc).




ABSTRACT.

The study of the planet Mars goes back since ancient times, even before the invention of the
telescope. In the atmosphere of the red planet a large number of meteorological phenomena take place,
dominated mainly by the seasons of the southern hemisphere (SH). The SH summer coincides with the
perihelion of the planet, causing high temperatures in a short season; on the other hand, the SH winter

coincides with the planetary aphelion, generating a long cold season.

During the winters and summers of Mars, the climate is quite extreme. In the SH summer the
temperatures across the planet range from 160-260 K [Lian, 2012], generating climatic phenomena
such as sandstorms, swirls, increase in atmospheric pressure and a transport of atmospheric gas in the
south-north direction. During the SH winter, the temperatures across the planet drop sharply around
140-230 K [Liam, 2012], causing a time of calm. Surface temperatures during the transitional seasons
(fall and spring) are more homogeneous, being highest near the equator (240 K) and decreasing with

increasing latitude to the poles (160 K) [Liam, 2012].

The Held-Suarez experiment of the Massachusetts Institute of Technology general circulation
model (MITgcm) plays the potential atmospheric temperatures of a dry planetary atmosphere, does not
consider the existence of oceans or terrain, so it is possible to bring it into line with the atmosphere of

any celestial body, because of that we chose to use the Held-Suarez experiment in the marcian case.

We compared the results of the model implemented in this work with those obtained by the
Ashima Research/Massachusetts Institute of Technology Mars General Circulation Model
(Ashima/MIT Mars GCM) and it was demonstrated that the model reproduces the surface weather
temperatures observed during autumns and springs of Mars ( ~ 230K to ~240 K). However, it is also
noted that the model tends to fail beyond the 50° latitude north and south, since the temperature
gradient calculated is not intense enough, probably because in the present work we only considered the
hydrodynamic code (large-scale atmospheric motions), discarding the parameterization schemes

(measuring external, topographic profile, short-wave radiation, etc).




INTRODUCCION.

Marte y la Tierra presentan caracteristicas similares: ambos poseen atmdsferas en las cuales se
observan fenomenos meteoroldgicos, existen cuatro estaciones bien definidas: primavera, verano,
otofio e invierno; tienen regiones polares, existen fenomenos de erosion eélica; y hay presencia de H,O
en estado gaseoso. Ambos presentan un efecto invernadero que ayuda a aumentar la temperatura de la
superficie y sus periodos de rotacion difieren tan sélo en algunos minutos. A pesar de dichas
similitudes, también presentan diferencias bastante claras: la atmdsfera de Marte es menos densa que la
terrestre; las estaciones marcianas tienen mayor duracién que las terrestres; los polos terrestres estan
compuesto de hielo de H,O, mientras que el principal componente de los casquetes polares marcianos
es hielo de CO; el efecto invernadero en la Tierra es mayor que en Marte y, lo mas importante, en el
planeta rojo no existe agua en estado liquido en la superficie que pueda formar cuerpos de agua como
océanos, mares, lagos, etc.

El modelo de circulacion general del Instituto Tecnologico de Massachusetts (MITgcm por sus
siglas en inglés) es ampliamente usado entre la comunidad cientifica debido a su versatilidad y soporte
técnico. Se encuentra en constante desarrollo. Tiene la ventaja de poder ser ejecutado en practicamente
cualquier computadora, claro estd que el tiempo de maquina varia conforme a la capacidad de cada
procesador. El proceso de compilacion y ejecucion del modelo es bastante sencillo y dura pocos
minutos, siempre y cuando no se elija un paso de integracion muy pequefio (<50 s).

El presente trabajo investiga la habilidad del modelo MITgcm para reproducir las temperaturas
atmosféricas de Marte durante los equinoccios del planeta, usando una configuracion simple
considerando los siguientes parametros: radio planetario, aceleracion gravitacional, periodo de
rotacion, velocidad angular, densidad atmosférica, presién atmosférica y temperatura potencial.

En los primeros dos capitulos se explica los parametros generales de Marte, las caracteristicas
atmosféricas del planeta y los fenémenos que ocurren en él. Se describen las ecuaciones usadas para
calcular los pardmetros de entrada del modelo. En el tercer capitulo se analiza la fisica y el
funcionamiento del modelo MITgcm, haciendo énfasis en el experimento realizado por Held-Suérez
(1994), el cual se adapté a las condiciones marcianas. En los ultimos dos capitulos se muestran y
describen los resultados obtenidos, resaltando los logros y fallas que presenta el modelo al momento de
reproducir las temperaturas marcianas. En los Anexos se incluyen: el archivo de entrada del modelo

(anexo A); el cédigo de Matlab usado para graficar los datos (anexo B); los resultados obtenidos por el




modelo (anexo C); y una breve descripcion de las misiones que se mencionan en el trabajo (anexo D).
Es necesario decir que los procesos que tienen lugar en la atmosfera de Marte (y en la de cualquier

cuerpo celeste) son complejos, por lo que reproducir las condiciones meteorolégicas no es una tarea

sencilla, hay que considerar diversos factores, en Marte los mas importantes son los mecanismos de

transporte de calor dominados por la estacion del hemisferio sur y su composicion atmosférica.




CAPITULO 1.
GENERALIDADES DE MARTE.

El planeta Marte es uno de nuestros vecinos celestes mas cercanos, su orbita se encuentra
aproximadamente a 0.5 Unidades Astronémicas (UA) ~ 75x10° km de distancia de la 6rbita de la
Tierra [Cordero et al. 2013] y, sin duda, es objeto de gran interés debido a las similitudes que presenta

con nuestro planeta. En este capitulo hablaremos de las caracteristicas mas importantes de Marte.

1.1. PARAMETROS GENERALES.

Marte ha sido objeto de estudio desde hace muchos afos. Incluso antes del uso del telescopio, los
astronomos ya tenian el conocimiento de la trayectoria del planeta a través del cielo. Las observaciones
del movimiento de Marte en la boveda celeste permitieron a los astronomos deducir el periodo sideral
del planeta en 687 dias Terrestres [Forget, 2008]. De todos los planetas del sistema solar, Marte es el
que tiene un mayor parecido a la Tierra; presenta la ventaja de que los procesos erosivos que tienen
lugar en él son mas lentos y menos agresivos que los que se presentan en nuestro planeta. Por lo que
gracias al estudio de nuestro vecino, es posible conocer no solo su historia, sino también algunos
aspectos analogos al planeta en el que vivimos.

Marte tiene una de las orbitas planetarias mas excéntricas del sistema solar (ver Tabla 1.1), lo que
provoca una notable diferencia entre el afelio (punto mas alejado al Sol) y el perihelio (punto mas
cercano al Sol) del planeta. Por lo anterior, la diferencia entre las estaciones marcianas de ambos
hemisferios es mayor que en la Tierra; sin embargo, encontramos regiones polares congeladas y un
ecuador calido, de manera andloga a nuestro planeta. En la Tabla 1.1 se observan las caracteristicas
generales de Marte en comparacion con las de la Tierra, de esta forma es mas facil notar las similitudes
y diferencias entre ambos planetas.

La formacion del llamado planeta rojo es un tema en el cual los cientificos no se han puesto de
acuerdo. En el estudio de la formacion del sistema solar utiliza simulaciones numeéricas para tratar de
reproducir los primeros afios de vida de nuestro vecindario espacial; sin embargo, existe un problema
con Marte. Los planetas interiores se forman a partir de la acumulacién de un disco de planetésimos

rocosos y cuerpos protoplanetarios. Los modelos numéricos han reproducido satisfactoriamente las




masas y oOrbitas de Venus y de la Tierra; sin embargo, calculan un planeta de mayor tamafio para la
orbita de Marte. Es probable que este problema se deba a un agotamiento de los sélidos en la region

marciana al momento de su formacién y a perturbaciones de los planetas gigantes [Izidoro et al. 2014].

Tabla 1.1. Caracteristicas generales de Marte en comparacion con las de la Tierra.

PARAMETRO TIERRA MARTE
Presion atmosférica (Pa). 10° [Cordero et al. 2013] 700 [Cordero et al. 2013]
Radio medio (km). 6 371 [Forget, 2008] 3 389.5 [Forget, 2008]
Periodo de rotacioén sideral (h). 23.934469 [Barlow, 2008] 24.622962 [Barlow,2008]
Periodo orbital sideral (anios). 1.0000174 [Cordero et al. 2013] 1.8808476 [Cordero et al. 2013]
Aceleracion gravitacional (m/s?). | 9.78 [Cordero et al. 2013] 3.71 [Barlow, 2008]
Distancia media al Sol (UA). 1 [Cordero et al. 2013] 1.5236 [Cordero et al. 2013]
Excentricidad de la orbita. 0.0167 [Cordero et al. 2013] 0.0934 [Cordero et al. 2013]
Composicion de la atmésfera N, O, Ar, Vapor agua [Forget, 2008] CO;, N, Ar, O [Forget, 2008]
Velocidad Angular (ciclo/s) 7.2722 X 10” 7.0876 X 10°
Densidad atmosférica (kg/m®) 9.99x 10 [Smith, 2008] 2x107? kg/m’ [Smith, 2008]
Inclinacion eje de rotacion (°) 23° 19’ [Forget, 2008] 25° 19’ [Forget, 2008]

1.2. CARACTERISTICAS FiSICAS DE MARTE.

Todos los cuerpos sélidos en el sistema solar son afectados por procesos geologicos, tales como:
vulcanismo, tectonismo, craterismo de impacto, movimientos de masas y procesos eolicos, fluviales y
glaciales, los cuales han estado presentes (algunos so6lo temporalmente) en Marte, generando y
modificando diversas estructuras a lo largo y ancho de su superficie, cuyos componentes principales
son: Polvo, Oxido férrico, Piroxeno, Olivino y Minerales hidratados [Taylor, 2010].

El planeta rojo posee una larga y compleja historia de vulcanismo, es probable que comenzara
durante la infancia del planeta, hace aproximadamente 3.8 x10° afios y continuara a lo largo de toda la
historia de Marte, generando algunos de los mayores volcanes del sistema solar (mas de 10 km de
altura) [Carr, 2006]. La mayoria de los volcanes en Marte nos recuerdan a los volcanes tipo escudo de
la Tierra (como los volcanes de Hawaii), formados por erupciones de lava baséltica, con una
inclinacion de pendiente bastante baja (<10°) [Carr,2006]. Los volcanes en Marte aportaron una gran
cantidad de CO,, H,O y otros volatiles a la atmésfera, ayudando a mantener la presion atmosférica alta
y un efecto invernadero efectivo (ver seccion 2.3). Otro fendmeno geoldgico importante es el
tectonismo; sin embargo, en Marte es un tema controversial, probablemente haya existido en la historia
temprana del planeta. Marte carece de placas tectonicas y no hay indicios de que las haya tenido en los

ultimos 4x10° aflos [Carr, 2008]. La Figura 1.1 es un mapa topografico de Marte (zonas bajas en color




azul y zonas altas en color blanco) en el cual se indican las estructuras geologicas mas representativas

del planeta (crateres, volcanes y valles).

Elevaci6n en metros .
Centro de Vuelos espaciales Goddard de la NASA ElCO de Marte.

Paterae Utopia

\ Hecates

/Ascreus Mariner /
\ Hellas Elysium \

/ Pavonis Albor

Arsia / Argyre

Olimpo

Figura 1.1. Mapa topografico de Marte. Las regiones azules del mapa son las mas profundas, mientras que las zonas
blancas las mas altas. Se indica la ubicacion de las principales estructuras del planeta[Imagen tomada de
http://www.Ipi.usra.edu/science/treiman/greatdesert/workshop/marsmaps1/marsmaps1_imgs/mola_color_8.jpg].

La caracteristica geografica mas prominente de Marte es la asimetria entre el HN y el HS, pues
existe una gran diferencia entre las distribuciones de formaciones geologicas de ambos hemisferios.
Mientras el norte es joven y plano, el sur es abrupto, viejo y 5 km mas alto que el HN (en promedio)
[Forget, 2008]. Entre estas dos areas existe una zona de transicion bien definida, la causa de esta
asimetria sigue siendo motivo de discusién. Una hipétesis, que trata de explicar la diferencia entre el
sur y el norte, nos dice que se debe a una asimetria en los procesos de conveccion del manto[Forget,
2008]. Otra posible explicacién es que los impactos de asteroides en el norte fueron mas intensos que
en el sur, y toda evidencia ha quedado sepultada bajo una capa de sedimentos; sin embargo, deja la
duda del por qué los impactos mas intensos tuvieron lugar en el HN [Forget, 2008]. Otra hipotesis nos
dice que la dicotomia marciana es una de las estructuras mas antiguas del planeta y que su origen se
debe al impacto de Marte con un cuerpo del tamafio de Plutén, ocurrido durante los primeros 5x10?
aflos de vida del planeta rojo, generando un crater que cubre el 40 % de la superficie marciana,

convirtiéndolo en el impacto mas grande hasta ahora conocido de todo el sistema solar [Andrews-




Hanna et al. 2008]. En la Figura 1.2 se observa un perfil topografico del suelo marciano de la latitud 0°,

la linea amarilla representa el ecuador, a la izquierda de ésta se encuentra el HN y a la derecha el HS.

Figura 1.2. Perfil topografico de Marte. El perfil se ubica en la longitud 0°E. Se aprecia claramente la diferencia en
altitud entre el hemisferio norte (izquierda) y el hemisferio sur (derecha), la linea amarilla indica la posicion del
ecuador marciano [Imagen tomada de Forget, 2008].

1.3. ¢(AGUA EN MARTE?

La existencia de agua en Marte ha sido debatida desde los inicios de su investigacion. Antes de la
era espacial y con base en observaciones telescépicas, se creia que Marte no s6lo poseia una atmdsfera
densa, también era aceptado que existian seres inteligentes que habian construido los diversos valles y
canales observados en el planeta rojo (los cuales se asemejan a los rios en la Tierra), y los utilizaban
para transportar el agua; sin embargo, con el paso de los afios se demostré que todo lo anterior era
completamente falso. En el afio 2011, el Curiosity captur6 una fotografia de lo que parece ser un
conglomerado en el suelo marciano (Figura 1.3 a). Cabe mencionar que un conglomerado es una roca
sedimentaria tipica de ambientes fluviales. En la Figura 1.3 se compara dicha fotografia con la de un

conglomerado terrestre (Figura 1.3 b).

a) b)

Figura 1.3. Conglomerado marciano. Se observa lo que parece ser conglomerados marciano (a) y terrestre (b), se
aprecia el parecido [Imagen tomada http://www.nejasayoil.com/2012/10/conglomerados-fluviales-o-aluviales-en.html].




Las misiones Viking y Mariner demostraron que los crateres mas antiguos del planeta estan
degradados en mayor medida que los jovenes, posiblemente por la presencia de agua liquida en la
historia temprana de Marte. También demostraron que actualmente el planeta es un lugar desértico sin
agua liquida en su superficie y con una atmo6sfera muy tenue; sin embargo, dejaron el paradigma de un
pasado climatico calido y hiimedo, el cual se fue transformando hasta el paraje seco y frio que es
actualmente. Los datos obtenidos por las diversas sondas enviadas a Marte, han revelado que el agua ha
jugado un papel importante en los ultimos tiempos (geol6gicamente hablando). Los principales
reservorios de agua en Marte son la atmdsfera y las capas polares, aunque es posible que en el interior
del planeta exista agua [Forget, 2008].

Gracias a a las mediciones del Mars Odyssey Gamma Ray Spectrometer (GRS), fue posible
determinar que la corteza superficial de Marte (primeros 10 cm) contienen entre 2 y 7 wt% de agua (wt
% = porcentaje de peso) en la zona ecuatorial, y alrededor de 70 wt% en las regiones polares (algunas
poseen hielo compuesto solamente de agua) [Taylor, 2012]. El agua reacciona con los minerales igneos
primarios para formar una variedad de minerales arcillosos que han sido identificados por los
espectrometros del Mars Odyssey, la mayoria de estos procesos ocurrieron durante los primeros
millones de afios de la historia del planeta. Se ha determinado que la concentracion de agua en el manto
marciano es similar a la que hay en el manto terrestre [Taylor, 2012].

Gracias a las imagenes del Mars Reconnaissance Orbiter (MRO) y a los datos del Compact
Reconnaissance Imaging Spectrometer for Mars, la NASA encontré la existencia de minerales
hidratados (sulfatos, percloratos y cloratos de magnesio) en forma de manchas alargadas en los taludes
de la superficie. El punto de congelacion del agua puede descender a 80 K debido a la presencia de
dichos minerales [Ojha, et al. 2015]. Lo anterior es una fuerte evidencia de la presencia de agua liquida
en la superficie de Marte, al menos durante los meses mas calidos del afio marciano, cuando la
temperatura y la presién atmosférica superficial son lo suficientemente altas como para permitir la

presencia de agua en estado liquido [Ojha et al. 2015].




CAPITULO 2.
ATMOSFERA MARCIANA.

La atmosfera de un planeta es la envoltura gaseosa que le rodea. Entre las atmdsferas de los
diferentes planetas existe grandes diferencias tanto en la composicion quimica como en la estructura
fisica. Cuando se desea tener una comprension completa de la atmésfera de un planeta, necesitamos
conocer la evolucion, la distribucién de la densidad, los movimientos de masas de aire, asi como los
procesos que han determinado su masa y composicién actual [Houghton, 1992].

Basados en observaciones, antes de la década de los 60’s, los cientificos creian que la atmosfera de
Marte estaba compuesta por los mismos gases que se encuentran en la atmdsfera de la Tierra, esto
debido a que no tomaron en cuenta que las tormentas de polvo crean la ilusion 6ptica de ser una
atmésfera densa. En 1965 esta teoria se vino abajo cuando el Mariner 4 sobrevolé Marte y envi6 a la
Tierra datos que revelaban que la atmdsfera marciana es tenue y su presion media en la superficie es de
636 Pascales, esta misma presion se encuentra en la Tierra a una altura de 30 km [Forget, 2008].

Al igual que en la Tierra, las temperaturas de Marte dependen de la latitud y de la estacion del afio,
pues en el planeta rojo también se observan cuatro estaciones climadticas bien definidas (ver Figura 2.1)
pero con diferencias mas notorias que las de la Tierra, debido a que su periodo de traslacién es mas
largo y la excentricidad de su érbita es mayor (ver Tabla 1.1). La excentricidad del planeta provoca que
en el HS las estaciones sean muy severas, con veranos cortos y calurosos (154 dias marcianos) e
inviernos largos y frios (179 dias marcianos), a diferencia del HN donde las estaciones son mas
moderadas: inviernos cortos y calidos, y veranos largos y frescos. En las estaciones de transicion:
primavera (143 dias marcianos) y otofio (193 dias marcianos) del HS, las diferencias entre presion y
temperatura de la atmosfera, son menos marcadas, y el clima del planeta en general es mas estable
[Forget, 2008]. Algunos cientificos hablan de Marte como una segunda Siberia, pues durante en
invierno cerca del ecuador, la temperatura llega a descender a 173 K, y durante el verano aumenta a
poco mas de 296 K, mientras que en Siberia, durante el invierno la temperatura alcanza los 203 K y en
el verano llega a 303 K [Forget, 2008].

En la Figura 2.1 observamos la distancia de Marte al Sol (en UA) durante cada estacién, el dia
marciano (soles) en que comienzan, y la longitud solar (Ls), la cual describe la posicion de Marte en su
orbita alrededor del Sol: el equinoccio de primavera (Ls=0°), solsticio de verano (Ls=90°), equinoccio

de otofo (Ls=180°) y solsticio de invierno (Ls=270°) del HN [Smith, 2008].




Equinoccio de primavera.
Dia 669, L=0°
Radio 1.56 UA

Solsticio de invierno.
Dia 515, L=270° )
Radio 1.38 UA. Invierno

Primavera

Periodo de
tormentas SOL
de arena.

Periodo de
mayor nimero
de tormentas

Otono
Verano

Solsticio de verano.
Dia 193, L=90°
Radio 1.65 UA.

Equinoccio de otofio.
Dia 372, L ,=180°
Radio 1.45 UA.
Figura 2.1. Estaciones climaticas de Marte. Podemos notar cémo la excentricidad de la érbita del planeta influye de
manera radical en la duracién de las estaciones de Marte y en la distancia entre el Sol y el planeta rojo [Imagen

tomada de Barlow, 2008].

La atmoésfera de Marte es de color rojo debido al color de las particulas de polvo y arena que se
encuentran suspendidas en el aire; sin embargo, su concentracién es variable a lo largo del afio
marciano. Al igual que en la Tierra, la mayor parte de la atmodsfera de Marte se encuentra en los
primeros kilémetros, cerca de la superficie. Estd compuesta principalmente de diéxido de carbono
(95%), por lo que seria téxico para un humano estar sobre suelo marciano sin la proteccién de un traje
espacial que ademas necesita compensar la falta de presion atmosférica [Barlow, 2008]. Los Viking
realizaron mediciones in situ de la composicion de la atmosfera del planeta rojo, lo que confirmé la
presencia de nitrogeno y argon, asi como algunas trazas de oxigeno. En la Tabla 2.1 se observa la

composicién porcentual por volumen de las atmosferas terrestres y marcianas, a modo de comparacion.

TABLA 2.1. Composicion quimica de las atmésferas de Marte y de la Tierra por volumen.

GAS SIMBOLO MARTE TIERRA

Diéxido de carbono. CO, 95.32 % [Barlow,2008] 0.035 % [Cordero et al. 2013]
Nitrogeno molecular. N, 2.7 % [Barlow, 2008] 78.08 % [Cordero et al. 2013]
Argén. Ar 1.6 % [Barlow, 2008] 0.93 % [Cordero et al. 2013]
Oxigeno molecular. 0O, 0.13 % [Barlow, 2008] 20.94 % [Cordero et al. 2013]
Monoéxido de carbono. CcO 0.08% [Barlow, 2008] 0.00002 % [Forget, 2008]
Vapor de agua. H,O ~0.03 % [Forget, 2008] ~0.4 % [Forget, 2008]




2.1 ESTRUCTURA DE LAATMOSFERA Y EL SISTEMA CLIMATICO.

El sistema climatico de Marte posee tres componentes principales: la atmoésfera, reservorios de
material que interaccionan con la atmosfera marciana actualmente y reservorios de material que en el
pasado interaccionaron con la atmdsfera del planeta. De los tres componentes, la atmosfera es la mas
facil de estudiar y observar. Los posibles reservorios que intercambian material con la atmosfera
actualmente, incluyen al CO; y al H>O de las capas polares y del regolito, asi como las particulas de
polvo de la superficie, los cuales parecen regular el sistema climatico de todo el planeta. Por tltimo, los
reservorios que actualmente no intercambian material con la atmésfera son carbonatos, nitratos,
depositos salinos, antiguos depositos eolicos y posiblemente acuosos, todos estos reservorios son los
mas dificiles de caracterizar; sin embargo, su abundancia y sus propiedades fisicas y quimicas los
colocan como piezas clave para comprender el pasado climatico del planeta rojo y su evolucion
[Forget, 2008].

Las misiones Mariner confirmaron que la atmosfera marciana esta compuesta principalmente
por CO, (ver Tabla 2.1 ) pero con una presion atmosférica promedio de 636 Pa. A pesar de ello, la
atmésfera es capaz de retener parte del calor que recibe de la radiacion solar, lo que provoca un
gradiente de temperatura muy elevado (~58 K) entre el lado dia y lado noche del planeta [Barlow,
2008]. El equilibrio de la temperatura de Marte se debe al balance de la radiacién que recibe del Sol y
la que el planeta refleja, definido por la ecuacién 2.1:

Teq:[(l_AbZLsolar ](1/4):[Fsolar(l_zAb)](UA) 2.1)

16nr'eo 4eory,

siendo Fsar la constante solar a la distancia de la 6rbita de la Tierra (1.36x10° J/m?s); Lo la
luminosidad solar (3.9x10%® W); rua la distancia entre el planeta y el Sol en unidades astronémicas
(1.52 UA); A, es el albedo (0.25); o la constante de Stefan-Boltzmann (5.6705x10% W/m?K*).
Asumiendo una emisividad € promedio de 1, tenemos que la temperatura promedio del planeta rojo es
Te=210 K; sin embargo, las observaciones muestran una temperatura promedio de ~240 K de manera
que se observa un leve efecto invernadero provocado por la atmosfera rica en CO, [Barlow, 2008].

La baja presién superficial (636 Pa) y la baja temperatura del planeta nos indica que no puede
haber agua liquida estable en el suelo marciano. Existen pocas regiones en donde la presion y la
temperatura son lo suficientemente altas como para que exista agua liquida durante periodos de tiempo

cortos (algunos dias marcianos) [Barlow, 2008 y Ojha et al. 2015].




2.1.1. ESTRUCTURAACTUAL DE LAATMOSFERA MARCIANA.

En Marte, como en la Tierra, es posible diferenciar las capas de la atmosfera con base en la
composicién, temperatura y caracteristicas fisicas de los gases. Misiones como los Viking y el
Pathfinder, realizaron mediciones de la temperatura atmosférica a lo largo de sus respectivos
descensos, recolectando informacién detallada de la estructura de la atmosfera marciana (ver Figura

2.2). A partir de estos datos, podemos dividir la atmésfera marciana en tres capas: baja, media y alta.
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Figura 2.2. Perfil de temperatura de la atmésfera marciana. Se observan los perfiles de temperatura de los sitios de
amartizaje de las misiones Viking 1 y Pathfinder, medidos en su trayectoria a la superficie [Imagen tomada de
Barlow, 2008].

Atméosfera baja.

Se extiende desde la superficie hasta los ~40 km, tanto la presién como la temperatura disminuyen
con la altura. La conveccién es la forma de transporte de energia en los primeros 10 km, en la noche
desaparece y ocurre una inversion en la temperatura superficial. La temperatura del terreno y la
cantidad de polvo en la atmésfera influyen en las temperaturas de esta capa. Las presiones y
temperaturas encontradas en la baja atmoésfera marciana son similares a las encontradas en la
estratosfera de la Tierra. La densidad atmosférica es controlada por los ciclos estacionales del CO; y

H,O (ver seccion 2.2.3) [Barlow, 2008].




Atmosfera media.

También llamada mesosfera se extiende entre los ~40 y ~100 km por encima de la superficie del
planeta. La temperatura puede variar considerablemente con el tiempo como resultado de la absorcion
de la luz infrarroja del Sol, de la emision de la radiacion térmica por el CO, y del calor proveniente de

las parcelas de la baja atmdsfera [Barlow, 2008].

Atmdsfera alta.
Es la capa mas externa, se extiende mas alla de los 110 km de altitud, es calentada por el calor de
la radiacion ultravioleta del Sol por lo que la actividad solar regula las temperaturas de esta capa y se le

llamada termosfera en analogia con la llamada asi en la Tierra [Barlow, 2008].

2.1.2. PROCESOS DE TRANSPORTE DE CALOR.
La dinamica atmosférica de Marte esta determinada por los mecanismos de transporte de calor que
se dan en distintas regiones, lo que provoca una estructura de capas en la atmosfera, dichos

mecanismos son:

Conduccion.
Ocurre mediante colisiones directas entre atomos y moléculas. Este tipo de mecanismo de
transporte es importante y dominante en la parte alta de las atmoésferas planetarias aunque también se

puede dar cerca de la superficie.

Conveccion.

Domina la parte baja de la atmdsfera marciana. Estd caracterizada por movimientos de material
debido a gradientes de temperatura entre diferentes regiones. Ocurre cuando una parcela de aire en una
atmosfera planetaria es ligeramente mas caliente que sus alrededores. La parcela se expande
disminuyendo su densidad con respecto a los alrededores, comienza a elevarse hasta una regién con
densidad equivalente, pero la presién y temperatura de los alrededores disminuyen con la altura,
provocando que la parcela se expanda conforme se eleva transportando calor a la alta atmésfera. El aire
frio y denso que rodea a la parcela de aire desciende, no hay intercambio de calor entre la parcela y los
alrededores (proceso adiabatico), de manera que podemos usar el gradiente vertical adiabatico para

describir la estructura de la temperatura de la atmésfera marciana utilizando la ecuacién de equilibrio




hidrostatico (2.2) debido a que la conveccion es el mecanismo de transporte de calor dominante
[Barlow, 2008].

dp
7= P9 (2.2)

La ecuacion 2.2, representa la relacion entre el cambio de la presién (P) con la altura (2) y la
densidad (P) con la aceleracion gravitacional del planeta (Q). El gradiente de temperatura maximo de
una atmésfera convectiva es llamado gradiente adiabatico vertical seco, que en Marte es 4.5 K/km
(cambio de la temperatura con la altura) [Barlow, 2008]. Cabe mencionar que el vapor de agua reduce

el gradiente de temperatura generando un gradiente adiabatico vertical humedo.

Radiatividad.

Es la absorcién y reemision de energia realizada por los atomos de las moléculas en la atmosfera.
La intensidad de la radiacion cambia conforme atraviesa la atmosfera y depende de la intensidad de la
radiacion inicial (ly), densidad (p) y espesor (ds) atmosférico asi como de las propiedades de absorcion
(o) y emision (jy) de la atmdsfera:

dl =j,pds—1I, o,pds (2.3)

2.1.3. CONDENSACION Y SUBLIMACION DE LA ATMOSFERA.

La condensacion y sublimacion de los elementos que componen la atmdésfera marciana, modifican
la presion atmosférica del planeta. Ambos fendmenos son debidos a las variaciones de la temperatura
generada por las estaciones de Marte. Los ciclos: hidrolégico, del diéxido de carbono y del polvo
juegan un papel importante en el clima del planeta rojo, pues alteran la circulaciéon general de los
vientos y pueden modificar zonalmente las temperaturas superficiales y atmosféricas.

La presion superficial nos da un indicador directo de la masa atmosférica. La misiones Viking 1y
2 han recolectado datos de las variaciones de la presion superficial en sus respectivos lugares de
amartizaje. La Figura 2.3 muestra los promedios diarios de la presion superficial obtenidos por el
Viking 1 (azul) y el Viking 2 (rojo), la diferencia entre ambas mediciones se debe a que el sitio de
descenso del Viking 1 es ~1.2 km mas profundo que el lugar donde se encuentra el Viking 2. A lo largo
del afio marciano, la presion superficial varia cerca de 30 % debido a la condensacion (Ls=160°) y

sublimacién (Ls=270°) del CO, [Smith, 2008].
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Figura 2.3. Variacion de la presion superficial en los sitios de amartizaje de las misiones Viking. Es una grafica del
cambio de presion superficial atmosférica, de 7 a 10 milibares, a lo large de un afio marciano Ls=0-360° [Imagen
tomada de Smith, 2008].

2.1.3.1. Ciclo del CO..

Las mediciones de presion superficial de las sondas Viking a lo largo de tres afios marcianos, han
sido de gran ayuda para entender el papel que juega el CO; en el clima del planeta. Ahora sabemos que
la presién atmosférica disminuye durante el invierno del HS, debido a la condensacién de la capa
temporal de CO, en el casquete polar sur (ver Figura 2.3). Durante la primavera del sur, el CO, se
sublima aumentando la presién atmosférica, la cual estd limitada a 10° Pascales en las zonas mads
profundas del planeta, topograficamente hablando [Leowy, 1991]. Durante el invierno del HS, la
cantidad de masa atmosférica que se condensa es mayor que durante el invierno del HN. El casquete
polar del norte es mas pequefio que el del sur, incluso en la temporada de maxima extensién (invierno)
probablemente debido a que, como veremos mas adelante, las tormentas de arena liberan radiacion
infrarroja hacia el suelo (después de absorber radiacion solar durante el dia), calentdndolo lo que
aumenta la sublimacion de la capa polar [Leowy, 1991]. Un fendmeno importante que esta ligado a las
estaciones del Marte son las nubes de CO,, las cuales se forman cuando llega el invierno en altitudes

muy altas (60-100 km sobre la superficie) [Smith, 2008].

2.1.3.2. Ciclo del H;O.

Aunque Marte no posee océanos, rios ni lagos, si hay cierta cantidad de agua en el planeta que




genera un ciclo hidrolégico estacional. Durante el verano del HN, se libera una cantidad considerable
de vapor de agua del casquete polar norte (sublimacién), una parte es transportada hacia el sur,
mientras que el resto aumenta la concentracién de agua en la atmoésfera regulada por el CO; y el polvo
debido a que éstos regulan la temperatura atmosférica y superficial. De manera que la presencia de
grandes cantidades de vapor de agua en la atmdsfera asi como en estado liquido en la superficie no son
posibles, a menos que haya una presion atmosférica lo suficientemente alta (10° Pa) lo cual pudo haber
ocurrido en el pasado [Leovy, 1991].

Las nubes son una fuente importante de energia, pues absorben la radiacion solar durante el dia y
la liberan hacia la superficie durante la noche, ayudando a disminuir el gradiente de temperatura que es
de ~58 K, por lo que juegan un papel esencial en el equilibrio de la temperatura tanto en la Tierra como
en Marte, con la diferencia de que en este Gltimo no son tan comunes. Al sublimarse el casquete polar
norte, se suelen formar nubes de cristales finos de hielo de H,O, al final de la primavera y a lo largo del
verano en el HN del planeta rojo [Barlow, 2008]. La Figura 2.4 es una ilustracién de las capas polares
de Marte realizada por la ESA, en la cual observamos el hielo de H,O (flechas rojas) y el hielo de CO»

(flechas azules).

Figura 2.4. Hielo de CO; y H,O. La figura es una ilustracion del hielo de H,O (flechas rojas) y hielo de CO; ,(flechas
azules), realizada por la ESA [Imagen tomada de http://danielmarin.naukas.com/2013/06/04/el-misterioso-marte-
primitivo-la-clave-para-entender-el-origen-de-la-vida-en-la-tierra/].

2.1.3.3. Ciclo del polvo y tormentas de arena.

La variacion temporal y anual del polvo fue medido directamente por las misiones Viking.
Durante el verano del HN, la opacidad de la atmésfera estd en el minimo, alcanzando su maximo
cuando es invierno (Ls=270°). La distribucién de la insolacion, la excentricidad de la 6rbita de Marte,

junto con el polvo presente en la atmoésfera, tienen un gran efecto en la temperatura media de la




atmosfera del planeta, cuyo maximo se da durante el invierno del HN, no ocurre lo mismo con la
temperatura superficial. Observaciones del polvo atmosférico nos muestran que la primavera del HN es
una temporada limpia (Ls=30-60°) sin tormentas de arena y solo con pequefios vientos zonales este-
oeste en altas latitudes [Sato et al. 2011]. Mientras que durante el verano (Ls=90-180°) del HN, las
tormentas de arena son ocasionales [Leovy, 1991].

Las tormentas de arena que se originan en Marte tienden a ocurrir anualmente cuando el planeta
se encuentra en el perihelio (Ls=270°), y se mueven con velocidades de 14-32 m/s, disipandose después
de algunos dias. Se originan por el gradiente de temperatura adyacente a la capa polar, y son tan fuertes
que pueden afectar a todo el planeta, cubriéndolo de una capa polvosa, de esta manera interrumpen la
circulacion planetaria originada por los gradientes de presion N-S [Barlow, 2008]. En la Figura 2.5 se
observan dos fotografias de Marte capturadas por el telescopio espacial Hubble, a la izquierda se
aprecia la superficie del planeta sin ninguna tormenta de arena, a la derecha se observa el planeta rojo

envuelto en una tormenta de arena global tan densa que no es posible ver su superficie.

Figura 2.5. Tormenta de arena global marciana. A la izquierda se observa el planeta rojo en relativa calma y a la
derecha se aprecia al mismo planeta pero envuelto por una tormenta de arena tan intensa que es de escala global
[Imagen tomada de http://legacy.spitzer.caltech.edu/espanol/edu/askkids/images/mars_duststorm.jpg].

Las particulas que se encuentran en el suelo marciano tienen un amplio rango de tamafios, que
van desde unos cuantos micrometros de didmetro (polvo) hasta unos cientos de micrometros (arena),
las cuales son levantadas por el viento (30 m/s) generando tormentas de polvo que pueden tener un
diametro que van desde algunos cientos de metros, hasta llegar a tormentas de escala planetaria

cubriendo superficies de mas de 10° km? [Leovy, 1991]. Las particulas mas grandes son elevadas por




unos instantes hasta que colisionan con otros granos de polvo que se elevan del suelo para luego
depositarse nuevamente. Las particulas de polvo pueden ser elevadas hasta los 60 km de altura, las
particulas mas finas pueden seguir suspendidas por periodos de semanas. En promedio, durante cada
ciclo anual, las tormentas levantan y transportan 10 kg/m?* de polvo [Leovy, 1991]. El transporte de los
granos de polvo y arena también originan erosion. Las imagenes de los Viking y de Pathfinder
muestran clara evidencia de rocas erosionadas por el fendmeno de abrasion que, aunque no es muy
intenso, el constante efecto del mismo al pasar de los afios ha logrado dejar marcas notables tanto en el

regolito como en las rocas del planeta rojo.

2.14  CIRCULACION ATMOSFERICA.

En el planeta rojo tienen lugar diversos fendmenos meteorologicos, debidos principalmente a
las diferencias estacionales, explicadas en secciones anteriores. L.a dindmica atmosférica que presenta
el planeta es muy variada, en ella se presentan vientos que originan dunas de arena similares a las
observadas en los desiertos de la Tierra, de igual manera se originan tormentas de arena de gran
intensidad, un ciclo hidrolégico importante, y una condensacién y sublimacién de la atmoésfera, ya
mencionada en las secciones anteriores. En Marte también es posible la generacion de vientos cuyo

origen se debe, principalmente, a dos procesos que se detallan a continuacion:

2.1.4.1. Gradientes de temperatura.

En Marte, como en la Tierra, la circulacién atmosférica planetaria se debe principalmente a que la
radiacion solar incidente sobre la superficie marciana genera contrastes de temperatura entre distintas
latitudes, lo que provoca movimientos atmosféricos [Leovy, 1991]. Una masa de aire caliente se
expande, eleva y aumenta su volumen, el contraste de temperatura generado con los alrededores,
provoca una diferencia de presion, de modo que la masa de aire caliente (alta presién) es empujada
hacia regiones de baja presion (aire frio), este movimiento es a lo que llamamos viento. En la Figura
2.6 se representa dicho movimiento mediante isobaras (regiones de presion constante). El aire caliente
del hemisferio de verano es menos denso que el aire frio del hemisferio donde es invierno, lo que
provoca que en altura, el aire calido (flecha azul) sea empujado hacia el aire frio en donde baja su
temperatura y desciende, mientras que en la superficie el aire frio es empujado hacia el aire calido
(flecha roja) generando una circulacién de viento planetaria. Este proceso se conoce como circulacion

de Hadley, que en la Tierra son pares de celdas en la zona intertropical de ambos hemisferios




confinadas en la estratosfera, mientras que en Marte solo hay una celda general para todo el planeta.
Podemos decir que la circulacion general de los vientos es manejada por los gradientes de temperatura

estacional y por el movimiento de la atmoésfera [Forget, 2008].

Altitud (Km) Altura

Temperatura atmosférica media durante el solsticio de invierno del HN (°C)

Isobaras

Verano=CALIDO Invierno=FRIO

Latitud

Figura 2.6. Circulacion general de los vientos. Se observa la circulacion general de los vientos debida al gradiente de
temperatura generado entre ambos hemisferios por la diferencia de estaciones [Imagen tomada de Barlow, 2008].

2.1.4.2. Rotacion del planeta.

Los movimientos de aire mencionados en la seccién anterior son afectados por la rotacion
planetaria. Recordemos que Marte posee casi el mismo periodo de rotacién que la Tierra, ademas las
estaciones son similares a las de nuestro planeta, de manera que los elementos meteorol6gicos
presentes en el planeta rojo son similares a los observados en la Tierra, con la diferencia de que en
Marte la variacion diurna y estacional de la temperatura dominan la circulacion general, debido a que
en el planeta no existen océanos. Marte tiene vientos del oeste cerca de los 50° de latitud, asi como una
corriente de chorro que circula de oeste a este en latitudes medias a gran altura, de igual manera, en el
planeta rojo se originan los vientos alisios tropicales que circulan, desde los 30-35° de latitud hacia el
ecuador y se mueven de altas presiones subtropicales, hacia las bajas presiones ecuatoriales. Con esto
se genera una corriente debido a que cerca de la superficie, el aire rota junto con el planeta pero
conforme éste asciende tiene un desfase con respecto al resto del planeta, generando la circulacién
oeste-este como se observa en la Figura 2.7. Cabe mencionar que lo anterior es deducido con base en

observaciones y modelos computacionales generados con los datos disponibles[Forget, 2008].




Corriente de chorro
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Verano

Figura 2.7. Vientos alisios y corriente de chorro generados en Marte. La figura nos muestra los vientos alisios (Trade
winds), la celda de circulacion general (flecha morada) y la corriente de chorro (flechas naranja superiores), durante
el invierno del HN y verano del HS [Imagen tomada de Barlow, 2008].

2.2. PASADO CLIMATICO DE MARTE Y LA PERDIDA DE SU ATMOSFERA.

El clima marciano ha cambiado a lo largo del tiempo, pasé de ser cdlido y hiimedo (hace 3x10°
afios) a seco y arido (en el presente). Algunos modelos han tratado de reproducir la evolucion de la
atmosfera de Marte; sin embargo, no han sido capaces de hacerlo [Hu et al., 2015]. Actualmente, la
atmosfera de Marte tiene una densidad muy baja de ~0.020 kg/m?, (menor al 1% de la densidad de la
atmésfera terrestre), lo que implica que ahi el agua liquida no puede existir por mucho tiempo [Smith,
2008]. Esto es un enigma para los cientificos planetarios, ya que la superficie de Marte muestra un gran
nimero de rastros de agua liquida: sistemas de valles secos, depdsitos sedimentarios, y cadticas
llanuras de drenaje; lo que indican que hace miles de millones de afios fluy6 agua marciana por la
superficie (ver seccién 1.3), y para ello la atmésfera debe haber sido sustancialmente mas densa de lo
que es ahora pero, ;qué le ocurrid a todo ese aire marciano?.

Sabemos que un planeta se calienta debido a la radiacion que recibe del Sol, y se enfria cuando
emite radiacion infrarroja al espacio. El efecto invernadero se logra cuando los gases dentro de la
atmésfera permiten el paso de la radiacion solar hacia la superficie e impiden que la radiacién infrarroja
emitida por esta dltima se pierda en el espacio, dichos gases son conocidos como gases de efecto
invernadero. Es altamente probable que la atmésfera primitiva de Marte haya contenido CO,, N, Ar y
H>O en cantidades suficientes para generar una presion atmosférica superficial de 5x10* Pa; sin
embargo, la concentracion de dichos gases en la atmdsfera primitiva es desconocida; ademas, es

necesario considerar que el Sol sélo poseia el 75% de su luminosidad actual [Mischana et al. 2012].




Como mencionamos en la seccién 1.2, los primeros afios de vida de Marte estan caracterizados por una
intensa actividad volcanica, que agregaba componentes a la atmosfera de Marte (amoniaco, metano y
diéxido de azufre), lo que ayudo a producir un efecto invernadero intenso (>275 K) [Barlow, 2008].
Los datos de misiones como Viking y Pathfinder, nos revelan evidencia de que el clima de Marte
ha cambiado y los antiguos componentes de su atmdsfera se han perdido. Uno de los principales
objetivos de la Mars Atmosphere and Volatile Evolution (MAVEN), es entender y determinar los
procesos de pérdida atmosférica de Marte, los cuales se pueden dividir en dos categorias: solares y
planetarios. Dentro de los factores solares tenemos: la radiacién ultravioleta extrema solar, la presién
del viento solar, la intensidad y direccién del campo magnético interplanetario (CMI) y el flujo de
particulas energéticas solares. Mientras los factores planetarios son: ubicacion planetaria subsolar y el

ciclo de polvo [Lillis et al. 2015]. En la Tabla 2.2 se describen los procesos de pérdida atmosférica.

Tabla 2.2. Procesos de perdida de la atmésfera de Marte [Lillis et al. 2015].

Factores Solares. El escape de la atmésfera depende de:
Radiacion ultravioleta | Genera la ionizacion de los elementos neutros permite el escape de las particulas
extrema solar. atmosféricas, por medio del viento solar.
Presion del viento solar. Determina la localizacién de la frontera del plasma, exponiendo una fraccién de la

exosfera a la radiacién solar.

Intensidad y direcciéon del | Determina la geometria y topologia del magnetismo marciano, para permitir la entrada

CMI de particulas energéticas que ionizan los elementos neutros.

Flujo de particulas | Ioniza y calienta la atmo6sfera permitiendo un gran escape de elementos atmosféricos.
energéticas solares.

Factores planetarios. El escape de la atmésfera depende de:

Distancia heliocéntrica y|La radiacién ultravioleta extrema solar aumenta o disminuye inversamente
excentricidad. proporcional al cuadrado de la distancia entre Marte y el Sol.

Ciclo del polvo. Las tormentas de arena calientan la atmoésfera ocasionando que se expanda,

aumentando su altura y el escape de los iones atmosféricos.

Los cientificos calculan que se ha perdido cerca del 95% de la atmosfera marciana, debido
principalmente a la fotodisociaciéon del CO. En este proceso, la energia incidente del fotén que no es
utilizada en la disociacion del enlace, se reparte entre los atomos de C y O como energia cinética. Lo
anterior, conduce a la posibilidad de formar dos tipos de is6topos C'* y C*. El C" es susceptible a
escapar hacia el espacio si la energia excedente es mayor a 2.6 eV. Por su parte, el C'* necesita de al
menos 2.9 eV de energia excedente para escapar de la gravedad del planeta, por lo que este isétopo

aumentd su concentracion en la atmésfera marciana. E1 C* forma carbonatos en presencia de agua




liquida (lagos, rios, estanques) en la superficie del planeta rojo; que pueden quedar atrapados en los
poros dentro de las rocas de la corteza superficial (lo que explicaria la alta concentracion de C* en el
meteorito marciano ALH 84001) [Hu et al. 2015]. Cabe mencionar que la baja gravedad del planeta
provoca que no pueda retener las particulas atmosféricas mas livianas (como el H). Por lo que la

pérdida atmosférica de Marte ha sido provocada por un conjunto de procesos y no por uno solo.

2.3.INTERACCION DE LA ATMOSFERA DE MARTE CON EL VIENTO
SOLAR.

La presencia o ausencia de un campo magnético planetario generado por un dinamo autosostenido,
es un factor determinante de la interaccion entre el viento solar y la parte superior de la atmosfera
planetaria; y por lo tanto, de la magnitud de la tasa de pérdida de la atmésfera. Por ello, es importante
conocer la historia del dinamo marciano, pues estd ligada fuertemente con la pérdida de la atmosfera
del planeta. Algunos modelos estiman que el dinamo de Marte inicié hace ~3.8x10° y tuvo una
duracion de ~3x10° afios [Lillis et al. 2015]. Para que un planeta terrestre (Mercurio, Venus, Tierra y
Marte) pueda tener un dinamo, es necesario que posean un nucleo metalico rico en hierro, el cual debe
ser al menos parcialmente liquido para producir un campo eléctrico variable en el tiempo que induzca
el campo magnético [Barlow, 2008].

Cada cuerpo del sistema solar interacciona de forma diferente con el viento solar, dependiendo
principalmente de la presencia de un campo magnético. La parte alta de la atmdsfera marciana esta a
merced del viento solar, pues Marte carece de un campo magnético de escala global presente en
planetas como la Tierra, Jupiter y Saturno. La ionosfera del lado dia se expande y forma un obstaculo
para el viento solar, disminuyendo su velocidad de supersénico a subsénico. Esta transicién de
velocidad del flujo produce un frente de choque y una magnetofunda, cuya forma y posicién parecen
ser independientes del ciclo solar; sin embargo, son muy variables y no suelen superar 1 Ry (ver Tabla
1.1) desde la superficie [Lillis et al. 2015]. La interaccion entre la atmosfera marciana y el viento solar
es unica. E1 CMI que se mueve con el viento solar, induce corrientes en lo alto de la ionosfera (Ley de
Faraday), las cuales generan un campo magnético tangencial a la superficie con una configuracién tipo
“piled-up and draped”, lo que genera que el plasma se desvie alrededor del planeta como se muestra en
la Figura 2.8. Se forma una magnetocola inducida detras del planeta que aproximadamente tiene una

direccién hacia el Sol. Esta situacion es similar a la que encontramos en Venus. En el HS (entre los 120




y 240° de longitud este) se encuentran regiones de la corteza con magnetismo remanente, que rotan
junto con el planeta y modifican la interaccion de la atmdsfera marciana con el viento solar, alejandolo
hasta una distancia de 10° km de la superficie de Marte [Lillis et al. 2015].

En la Figura 2.8 se observa que en el HS marciano se generan unas estructuras llamas
minimagnetosferas formadas por la magnetizacién remanente de la corteza (vestigios del antiguo
dinamo marciano), y que protegen pequefias zonas de la superficie del planeta rojo de particulas
cargadas eléctricamente. E1 CMI puede conectarse con las regiones entre dos o mas minimagnetosferas
(conos) provocando auroras marcianas. La primera aurora marciana fue observada por la Marss
Express de la ESA, aunque debido a la diferencia en componentes de las atmosferas de la Tierra y de
Marte, las auroras marcianas son de luz ultravioleta y no verdes, rojas y azules como en nuestro planeta

[Lilensten et al. 2015].
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Figura 2.8. Interaccion de Marte con el viento solar. Se observa la estructura del campo magnético de Marte y su
interaccién con el viento solar: el frente de choque, magnetofunda, magnetopausa, magnetocola, ionosfera y las
minimagnetosferas [Imagen tomada de Lillis et al. 2015].




CAPITULO 3.
METODOLOGIA.

En el presente capitulo se describen las principales caracteristicas del modelo de circulacion
general del Instituto Tecnologico de Massachusetts (MITgcm por sus siglas en ingles), asi como los
archivos y datos de entrada necesarios para tratar de representar las temperaturas atmosféricas de

Marte.

3.1. INTRODUCCION.

El MITgcm, es un modelo numérico disefiado para estudio de la atmosfera, océano y clima. Es un
software libre y puede usarse para estudiar la circulacién atmosférica, ocednica y la interaccién entre
ambas. Soporta un gran rango de parametrizaciones fisicas y puede correr practicamente en cualquier
computadora. Posee un manual que se encuentra disponible en linea en formato html y PDF en el sitio
http://www.mitgcm.org/, el cual contiene la informacién necesaria para descargar, instalar, compilar y
correr el modelo, ademads estda acompanado de algunos tutoriales que son de gran ayuda para comenzar
a usar el MITgcm. Nos da una descripcion clara de las ecuaciones basicas del modelo, de los
algoritmos y la descripcion del codigo que usa. Los ejemplos presentados abarcan tanto la circulacion
atmosférica como la oceanica. El manual es continuamente actualizado por sus creadores, con base en
las modificaciones que ellos mismo realizan al software.

El ntcleo del programa permite representar las condiciones atmosféricas y ocednicas. Su
capacidad no hidrostatica (resuelve la ecuacion de movimiento vertical completa, lo que aumenta la
cantidad de tiempo necesaria para ejecutar el modelo) hace que pueda ser usado para el estudio de
procesos de diferente escala (ver Figura 3.1). Se utilizan técnicas de volumen finito para discretizar y
manejar las irregularidades geométricas del terreno usando una malla ortogonal, curvilinea y suavizada,
aunque también es capaz de utilizar un mallado comun (latitud-longitud). Una de las caracteristicas
mas importantes del modelo es que esta disefiado para correr eficientemente en una gran variedad de
plataformas computacionales: supercomputadores, conjunto de maquinas e incluso una computadora
personal [Adcroft et al. 2015]. Cabe mencionar que el modelo se ha usado para reproducir las

condiciones atmosféricas de otros cuerpos planetarios, tales como: Titan [Newman et al. 2011], Marte




[Liam et al. 2012], Pluton [Strobel et al. 1996] y de planetas extrasolares tipo Jupiter caliente [Fortney

et al. 2010] y tipo Neptuno caliente [Lewis et al. 2010], demostrando ser bastante 1til.

Figura 3.1. Procesos Multiescala. L.a imagen nos da un ejemplo de como MITgcm es capaz de correr modelos desde
escala planetaria (~1 X 10° km) hasta una escala local (~100 m) [Imagen tomada de Adcroft et al. 2015].

3.2. CARACTERISTICAS Y REQUERIMIENTOS.

Los requerimientos principales para usar el modelo es tener una PC cuyo sistema operativo sea
Linux, un compilador FORTRAN 77 y un CVS (Sistema de Control de Version) que permite mantener
acceso a versiones anteriores de archivos, asi como conservar un registro de los cambios realizados en
los archivos y gestionar multiples desarrolladores. Para descargar el programa, es necesario abrir la

terminal y escribir los siguientes comandos:

% setenv CVSROQOT :pserver:cvsanon@mitgcm.org:/u/gcmpack
% cvs login ( CVS password: cvsanon )

% cvs co -P MITgcm

El proceso no tarda mas que algunos minutos, la descarga incluye los tutoriales mencionados
anteriormente. El cddigo y la documentacion del modelo se encuentran bajo constante desarrollo y las
caracteristicas mas importantes del software son:

1. Puede se usado para estudiar la circulacion atmosférica y oceanica.

2. Tiene una capacidad no hidrostatica.

3. Soporta coordenadas curvilineas ortogonales horizontales.
4. Soporta un gran numero de parametrizaciones fisicas.
5

Puede ser ejecutado en una computadora de escritorio comun.




6. Proporciona las ecuaciones de conservacion.

7. Usa coordenadas de presién en la atmosfera (r) y coordenadas de profundidad en el océano (z).

3.3. ALGORITMO.

En esta seccion se habla del esquema matematico que se usa en el algoritmo del ntcleo de
MITgcm. El modelo esta basado en un gran nimero de ecuaciones, por lo que seria muy confuso para
el lector presentar el algoritmo tal como esta escrito en el cédigo, en lugar de eso, se describen las
discretizaciones temporal y espacial que usa el modelo, asi como las ecuaciones basicas que rigen la

dindmica del software.

3.3.1. PASO DE INTEGRACION.

Desde que se comenzo a desarrollar el modelo, se opt6 por utilizar el paso de integracion Adams-
Bashforth, pues aproxima las ecuaciones utilizando un polinomio dentro el intervalo t, a t.+1, lo que
mejora la precision del modelo; sin embargo, actualmente es posible usar otros esquemas de paso de
integracion. En la Figura 3.2 se observa el esquema del algoritmo Adams-Bashforth. Las variables
estan evaluadas en un nivel temporal n como funcién de estado (flecha punteada). La tendencia del
nivel temporal anterior, n-1, es usada para extrapolar las tendencias a n+1/2 (flecha de lineas rectas). Lo
que permite a las variables ser integradas hacia adelante (de manera estable) para estimar el nivel
temporal n + 1 (flecha curvada). El operador L esta formado por los términos temporales implicitos y
se resuelve para reproducir las variables de estado en el nivel temporal n + 1.

La discretizacion espacial se obtiene utilizando el método de volumen finito. Esto equivale a un
método de punto malla (método de diferencias centradas de segundo orden) en el interior del fluido.
Esto permite intersectar las fronteras en una malla regular y asi tener una representacion precisa de su
posicién. El método de volumen finito intersecta las fronteras y realiza una interpolaciéon no lineal
utilizando la forma integral de las leyes de conservacion. Las direcciones horizontal y vertical se tratan

de manera diferente y por separado, debido la complejidad de las dindamicas atmosférica y oceanica.

3.3.2. DINAMICA DEL MODELO.
Las ecuaciones que describen la circulacién atmosférica, utilizadas en cualquier modelo

atmosférico, son las ecuaciones de conservacién: momento (3.1), hidrostatica (3.2), continuidad (3.3) y




energia termodinamica (3.4), que se describen a continuacion:
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En donde V es el vector del viento horizontal, compuesto por el viento zonal y meriodinal; W es el

viento vertical; ® el geopotencial (energia potencial gravitacional de una parcela de aire en virtud de su

posicién); K es el vector unitario en la direccion vertical; p es la densidad V, el operador gradiente

horizontal en un nivel de presiéon dado.
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Figura 3.2. Esquema del paso de integracion. El esquema nos muestra como es que el salto de tiempo se realiza. El
vector G contiene todas las variables importantes. n es el nivel temporal actual, n+1 es el salto de tiempo hacia

delante y n-1 es el salto de tiempo hacia atras [Imagen tomada de Adcroft et al. 2015].

3.4. EL EXPERIMENTO HELD-SUAREZ.

MITgcm se ha usado para modelar diversos fendmenos, desde la conveccion oceanica de algunos

kilémetros hasta patrones atmosféricos de viento en escala global. E1 modelo cuenta con 12 tutoriales

de diferentes experimentos, de los cuales sélo se describira el experimento atmosférico de Held-Sudrez

para simular la dinamica atmosférica a escala global.

El experimento sigue la descripcion de [Held-Suérez, 1994] el cual esta disefiada para probar el




nucleo hidrodinamico atmosférico. Simula la circulacion atmosférica planetaria usando el modelo con
una orografia plana, no existen contrastes entre la tierra y el océano, pero se pueden poner en el
algoritmo si asi se desea. En particular, solo se consideran procesos de aire seco y los efectos de la
radiacion son representados por un enfriamiento newtoniano (tasa de pérdida de calor proporcional a la
diferencia de temperatura del cuerpo con sus alrededores). Asi este ejemplo no esta enfocado a una
atmosfera en particular.

El modelo MITgcm soporta cualquier malla curvilinea ortogonal siendo la esfera ctibica sélo un
tipo de dichas mallas. Esta se obtiene de la proyeccion de una malla ctibica uniforme en una esfera.
Cada una de las 6 caras tiene la misma resolucion con 32x32 puntos. La linea ecuatorial coincide con
una linea de la malla y cruza justo en el medio de 4 de las 6 caras, dejando las otras dos para las
regiones polares. Esta malla curvilinea requiere el uso de un intercambio de topologia de segunda
generacion para conectar los bordes de las caras y de cada cuadro de la malla, sin alguna limitacién en
cuanto al nimero de procesadores se refiere [Adcroft et al. 2015].

Se utilizan coordenadas de presién (p*) con 20 niveles, para obtener una buena resolucion de la
atmésfera baja. Los niveles estan igualmente espaciados Ap*=50%10° Pa, desde p*=10° Pa en la
superficie, hasta 50x10* Pa cerca del tope de la atmdsfera. No se consideran la viscosidad y la difusion.
Se aplica un filtro Shapiro de orden 8 a las ecuaciones de momento y temperatura potencial para
remover selectiva y eficientemente el ruido en la malla en pequefia escala sin afectar la estructura fisica
del campo, se aplica al final del salto de tiempo [Adcroft et al. 2015]. En esta resolucién, la
configuracién puede ser integrada hacia adelante para muchos afios en un procesador simple de
computadora de escritorio, s6lo hay que tomar en cuenta que el tiempo de maquina dependera de la

capacidad de procesado de la misma.

3.4.1. LAFISICA DEL EXPERMIENTO.
3.4.1.1. Forzamiento.

El modelo es forzado por relajaciéon hacia un equilibrio radiativo de temperatura [Held-Suarez,
1994]. Se aplica un amortiguamiento tipo Rayleigh en la parte baja de la atmdsfera que toma en cuenta
la superficie de friccién y la disipacién de momento en la capa limite. En conjunto esto produce los
siguientes forzantes que se aplican al fluido:

F,=—k,(p)V, (3.5)

Fe:_ke((P,p)[e_Geq(CP,P)] (36)




donde F,, F¢ son los términos forzantes en las ecuacion de momento zonal y meridional y en la
ecuaciéon de temperatura potencial respectivamente. El término K, en la ecuacién 3.5 usa el
amortiguamiento Rayleigh dentro de la capa limite planetaria. De manera que decae conforme la
presion disminuye de acuerdo a
k,=k;max[0,(p™/P{—0,)/(1-0,)] ©0,=0.7 k=1/864005"

donde p* es el nivel de presién de la celda centrada y P<° es la presién en la base de la columna
atmosférica, la cual es constante y uniforme en ausencia de topografia, que en este ejemplo es 10° Pa.

La temperatura en equilibrio Beq y la escala del tiempo de relajacion kg estan definidas por las

ecuaciones 3.7 y 3.8

O, (@, p ™) =max[200. K(PY/ p*),315.K—A Tysinz(cp) —AB,cos’(g)log(p™/PY)] (3.7)
ko(@,p" )=k, +(k,—k,)cos’ (¢)max[0,(p™/P;—c,)/(1-0,)] (3.8)
con:

AT ,=60.K k,=1/(40.86400)s ' A0,=10.K  k,=1/(4.86400)s '

La condiciones iniciales corresponden a un fluido uniforme y estatificado.

3.4.1.2. Descripcion de la Configuracion.

El modelo estd configurado en forma no hidrostatica, usando coordenadas p* (presion). Se utiliza
una malla tipo esfera-cubo 32x32 que cubre toda la esfera con un espacio de malla relativamente
uniforme. La resolucion en el ecuador o a lo largo del meridiano de Greenwitch es similar a la malla
tradicional 128x64 latitud-longitud, pero requiere 25% menos de puntos de malla. El espacio de la
malla y la localizacion de los puntos en ella no son calculados por el modelo, son leidos de los archivos
grid_cs32.face00n.bin (ver seccion 3.4.2.2) [Adcroft et al. 2015].

Aplicando la discretizacion de vector invariante a las ecuaciones de conservacion (3.1 a 3.4), y
afiadiendo el término forzante (3.5 y 3.6) en el lado derecho de la ecuacion, nos lleva al conjunto de

ecuaciones que son resueltas en el experimento descritas a continuacion:
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donde Vi y o=V p/Vt son el vector horizontal de la velocidad y la velocidad vertical en

%+Vp-(av*h)+ =—k[6-6,,] (3.12)

coordenadas de presion respectivamente, C es la vorticidad relativa y f el parametro de Coriolis, K es el
vector unitario vertical, KE es la energia cinética, @ es el geopotencial y I la funcién Exner (IT=C,
(p/po)* con p~=10° Pa). La variables marcadas con ' corresponden al medio perturbado [Adcroft et al.
2015].

La CFL (condicion Courant—Friedrichs—Lewy) para una velocidad de flujo horizontal maxima de
u=90 m/s, y con el menor salto espacial horizontal de malla posible (Ax=1.1x10° m) esta definida por

la ecuacion 3.13 y en el modelo esta evaluado a 0.37, cerca del limite de estabilidad de 0.5.

uAt
CFL=——<0.5 3.13
Ax (3.13)

3.4.2. EL MODELO EN ACCION.

Para poder correr el modelo, es necesario crear una herramienta usando la terminal y asi poder
compilar los archivos de entrada de MITgcm. Cada experimento del modelo debe contener al menos
seis carpetas que se describen a continuacién:

1. Build. En esta carpeta se crea la herramienta para compilar el modelo, asi como el ejecutable.

2. Code. Alberga algunos archivos que se utilizan en la carpeta Build para poder correr el modelo,
tales como los cambios en los pardmetros fisicos, el tamafio espacial y temporal, asi como el
salto de cada uno de ellos.

Input. Aqui se encuentran todos los datos y archivos de entrada.
CVS. Se encarga de unir el resto de las carpetas para que el experimento pueda correr.

Run. Una vez creado el ejecutable debe de agregarse a esta carpeta para poder correrlo.

R e o

Results. Aqui se genera el archivo de salida del modelo.

La configuracion del modelo para este experimento reside bajo el directorio
MITgcm/verification/tutorial_held_suarez_cs dentro de la carpeta /MITgcm. Los archivos del
experimento son:

* input/data

e input/data.pkg

* input/eedata




input/data.shap
code/packages.conf
code/CPP_OPTIONS.h
code/SIZE.h
code/DIAGNOSTICS_SIZE.h
code/apply_forcing.F
grid_cs32.face001.bin
grid_cs32.face002.bin
grid_cs32.face003.bin
grid_cs32.face004.bin
grid_cs32.face005.bin
grid_cs32.face006.bin

Los archivos listados arriba, contienen las caracteristicas y ajustes de los pardametros necesarios

para este experimento, asi como la malla. Abajo describimos el archivo input/data.

3.4.2.1. Archivo input/data.

Este archivo esta reproducido en el Anexo A, los parametros principales para este experimento se

describen a continuacion:

tRef=295.2, 295.5, 295.9, 296.3, 296.7, 297.1, 297.6, 298.1, 298.7, 299.3, ...

Establece los valores de referencia para la temperatura potencial (en Kelvin) en cada nivel del
modelo. Las entradas estan ordenadas conforme el nivel de presion: desde la superficie al tope.

bouyancyRelation="ATMOSPHERIC'

Esta linea establece el tipo de fluido y de coordenada vertical que se usara, en este caso es aire
con coordenadas de presion (p o p*).

eosType="IDEALG/,

Selecciona la ecuacion de estado de gas ideal.

rotationPeriod=88650.,

Establece el periodo de rotacién planetaria en segundos.

Rhonil=0.02,

Establece la densidad del gas en la base de la atmosfera.




saltStepping=.FALSE.,

momViscosity=.FALSE.,

No calcula el paso hacia delante de vapor de agua y no se calculan términos viscosos
(condiciones de una atmosfera seca). Esto nos ahorra algo de tiempo de maquina.
staggerTimeStep=.TRUE,,

Selecciona que el paso de integracion sea escalonado (sincrénico).

deltaT=150

Pone el salto de tiempo usado en el modelo a 150 s.

startTime=0.,

Establece el tiempo en segundos donde comienza el modelo. Un tiempo de inicio no-cero
requiere leer el estado inicial de un archivo de recoleccion que por default, es llamado de
acuerdo al nimero entero nlterO=startTime/deltaT que en este caso es 276480, dicho archivo se
encuentra con el nombre input/pickup.0000276480. Sin embargo, para el experimento de la
atmosfera marciana, el tiempo de inicio es startTime=0.

#nTimeSteps=69120.

Un entorno comentado para la longitud de simulacién (en nimero del paso de tiempo) que
corresponde a un afio de simulacion.

nTimeSteps=48

monitorFreq=1

Establece la longitud de la simulacién (en nimero de paso de tiempo) y la frecuencia (en
segundos) para el monitor de salida respectivamente. Esta eleccion corresponde a una prueba
de simulacion corta.

#monitorFreq=43200.,

Una linea de salida comentada poniendo la frecuencia en segundos para el monitor de salida a
12 h. Esta frecuencia encaja mejor en una simulacién de un afio.
usingCurvilinearGrid=.TRUE.,

Establece el tipo de malla que se utilizara, curvilinea (esfera-cubo).

horizGridFile="grid_cs32’,

Establece la raiz para el nombre del archivo de malla a ”grid cs32”. Los nombres del archivo
de malla estan derivados de la raiz, agregando un sufijo con la cara del nimero, por ejemplo

(grid_cs32.face001.bin, grid_cs32.face002.bin, etc.).




e radius_fromHorizGrid=3390.E3,
Establece la longitud del radio planetario en metros, desde la superficie.

* delR=20*32,
Ro_Seal.evel=64.E1,
La primera linea establece los incrementos en unidades de presion (Pa), a 20 niveles de igual
espesor de 32 Pa cada uno. La segunda establece la referencia de presién a nivel del mar a 640
Pa. Esto define el origen (interface k = 1) del eje vertical de presion, con una disminucién de la
presion conforme el indice del nivel aumenta.

* #topoFile="topo.cs.bin’
Esta linea de salida comentada permite establecer el nombre del archivo de la orografia 2-D en

metros, a "topo.cs.bin’.

3.4.2.2. Otros Archivos.
Otros archivos relevantes para este experimento son
* code/apply_forcing.F
* input/grid_cs32.face00[n].bin, conn=1,2,3,4,5,6
El archivo code/apply_forcing.F contiene 4 subrutinas que calculan los términos de forzamiento
(Términos del lado derecho) en la ecuacién de momento (3.1, S/R EXTERNAL_FORCING_U y
EXTERNAL_FORCING_V) 'y en la ecuacion de temperatura potencial (3.2, S/R
EXTERNAL_FORCING_T). La subrutina forzante del vapor de agua (S/R EXTERNAL_FORCING_S)
no se utiliza en este experimento.
Los archivos de malla input/grid_cs32.face00[n].bin, con n =1, 2, 3, 4, 5, 6, son archivos binarios
que contiene todas las longitudes, areas y posiciones de cada punto de la malla de la esfera-cubo, con

una fila por cara. Cada archivo contiene 18 arreglos 2-D (dimensiones 33%33).
3.5. MODELO ATMOSFERICO DE MARTE (NASA).

Como ya lo hemos dicho, la atmésfera de Marte tiene una densidad extremadamente baja,
compuesta principalmente de CO,. La atmosfera es heterogénea y sus componentes fisicos y quimicos
estan cambiando constantemente en tiempo y espacio, lo que produce el clima en Marte.

El modelo atmosférico de Marte se desarrollé en la NASA tomando como base las mediciones de




la atmosfera marciana realizadas por el Mars Global Surveyor en abril de 1996, fecha en la cual el
planeta rojo se encontraba en su perihelio. El modelo muestra que la temperatura disminuye
linealmente con la altura, mientras que la presion lo hace exponencialmente. La ecuacion 3.14 calcula
la temperatura, mientras que la ecuacion 3.15 permite calcular la presién atmosférica, tomando como

base una presion superficial de 640 Pa. Con la ecuacion 3.16 obtenemos la densidad de cada zona [IX].

T=230—(0.000998 xh) (3.14)
p=0.640 x ¢!~ *00<H (3.15)
r=p/[0.1921X(T+273.1)] (3.16)

donde T es la temperatura en K, p es la presion en kilo Pascales, h es la altitud en metros y r es la
densidad. La ecuacién 3.14 se deriva de la ecuacion barotrépica (variacion de la presion atmosférica
con la altura). La ecuacién 3.15 se obtiene mediante el gradiente adiabatico seco (combinando la
ecuacion termodindmica, la ecuacién de equilibrio hidrostatico y la razén de los calores especificos).
Por ultimo, la ecuacién 3.16 se deriva de la ecuacion de estado.

Para obtener la temperatura de cada nivel de presion, necesitamos la altura en la cual se encuentra,

para ello utilizamos la ecuacion 3.15 de manera que:

()

S (3.17)
—0.00009

3.6. TEMPERATURA POTENCIAL DE LAATMOSFERA MARCIANA.

De manera general, la temperatura potencial definida con la letra griega 6, es la temperatura que
una parcela de aire seco con presiéon P y temperatura T tendria si se expandiera o comprimiera
adiabaticamente (proceso reversible en el que la presion y el volumen son inversamente proporcionales,
y no hay intercambio de calor con los alrededores) a una presion de valor estandar (640 Pa). De
acuerdo a lo anterior, cada parcela de aire posee una temperatura potencial unica. La ecuacion 3.18 es

la ecuacion de la temperatura potencial [Houghton, 1977].

k

D
p)

donde O es la temperatura potencial, T la temperatura de la parcela de aire, ps la presion estandar, p la

GZT( (3.18)

presion de la parcela de aire, K la constante del aire seco, definida como:




c,—C, 9 7
k=—2, Cp=§R:37-41435 Cv=§R=29-10005 (3.19)

siendo C,, la capacidad calorifica a presion constante, C, la capacidad calorifica a volumen constante y
R es la constante universal de los gases 8.3143 J/K-mol. Recordemos que la atmésfera de Marte tiene
muy poco vapor de H,O y esta compuesta principalmente por CO,, es decir, un gas triatdbmico (ver
tabla 2.1), de modo que Cp y C, estan definidas por la ecuacién 3.19.

Para poder correr el modelo MITgcm fue necesario calcular la temperatura (ecuacion 3.14), altura
(ecuacién 3.17) y temperatura potencial (ecuacion 3.18) de cada uno de los 20 niveles de presion del

experimento. Los resultados se encuentran en el Anexo C.




CAPITULO 4.
RESULTADOS.

Un modelo matematico de circulacion general simula el sistema climatico de un planeta, para ello
resuelve las férmulas dependientes del tiempo para predecir los cambios de variables como: humedad,
direccion de los vientos, temperatura, etc., a lo largo del tiempo en cualquier parte de la atmdsfera en
tres dimensiones: latitud, longitud y altura/nivel de presién [Taylor, 2010]. Las ecuaciones matematicas
que rigen cualquier modelo de circulacién general pueden ser separadas en dos partes principales:

* (Cddigo hidrodinamico. Calcula los movimientos atmosféricos de gran escala.
* Esquemas de parametrizacion. Incluye: calentamiento y enfriamiento radiativo por gases y
polvo en la atmoésfera, formacion de nubes, topografia del suelo, etc.

En el presente trabajo s6lo se considerd el codigo hidrodindmico pues, aunque agregar los
esquemas de parametrizacién nos ayuda a obtener un resultado mas apegado a la realidad, también
implica realizar un experimento mas complicado y requiere un mayor tiempo de desarrollo y ejecucion.
Por lo anterior, nuestro modelo presenta ciertas limitaciones espaciales y temporales que se discutiran
en las siguiente secciones.

En este capitulo se daran a conocer los resultados obtenidos en el presente trabajo y del
experimento [Held-Sudrez, 1994], el cual se adapt6 al caso marciano realizando algunas
modificaciones a los pardmetros principales: radio planetario, aceleraciéon gravitacional, periodo de
rotacion planetaria, velocidad angular, presién atmosférica, densidad del gas en la base de la atmdsfera

y temperatura potencial.

4.1. COMANDOS PARA CORRER EL MODELO.

El proceso que se debe seguir para compilar y correr cada experimento en el modelo MITgcm es
muy sencillo y el manual lo explica claramente. Para compilar cada experimento y crear el ejecutable,
es necesario ubicarnos en el directorio .../build/ (ver seccion 3.4.2) y escribir los siguientes comandos:

* % .././../tools/genmake2 -mods=../code/
* % make depend

¢ % make




Los comandos anteriores se encargan de leer y compilar los archivos de entrada, ademas generan
un archivo ejecutable (mitgcmuv) el cual debe ser llamado desde la terminal para que el modelo realice
los calculos correspondientes al ejemplo. Con los siguientes comandos moveremos el archivo
ejecutable a la carpeta run, después nos posicionamos en la misma:

* % mv mitgcmuv ../run/
* %acd..
* % cdrun

Es necesario que el ejecutable y los archivos de entrada se encuentren en la misma carpeta, por lo

que crearemos accesos directos de dichos archivos con el siguiente comando:
* %In-s../input/*.

Por ultimo, con el siguiente comando ejecutamos el archivo mitgcmuv y guardamos los resultados

en un archivo con extension *.txt, el cual es un reporte de la corrida del modelo.
* % ./mitgcmuv > Held-Suarez.txt

Cabe mencionar que en el directorio ../run/ se generan los archivos que contienen los resultados de
la corrida, dichos archivos son los siguientes:

* U.0000nIter0. Componente zonal del campo de velocidad (m/s), si proviene del este es positiva.
e V.0000nIter0. Componente meridional de la velocidad (m/s), si proviene del norte es positiva.

*  W.0000nIter0. Componente vertical de la velocidad (Pa/s), si proviene de arriba es positiva.

* T.0000nIter0. Temperatura potencial (K).

* 5.0000nIter0. Concentracion de vapor de agua (g/kg).

* Eta.0000nIter0. Anomalia de presion superficial (Pa).

Recordemos que nlterO=starTime/deltaT, y para el caso marciano es nlter0=0/150=0 para la
primera iteracion. En las siguientes secciones se mostraran los resultados obtenidos por el modelo en el

nivel mas superficial de la atmdsfera.

4.2. HELD-SUAREZ.

En esta corrida, el ejemplo Held-Suarez no fue modificado y se ejecuté para dos horas (valor por
default), esto permitié corroborar el buen funcionamiento del modelo para el caso terrestre. Una vez

obtenidos los resultados, se procedi6 a graficarlos utilizando un script de Matlab. Su cédigo se




encuentra en los anexos B-1 (para graficar en forma de esfera cubo) y B-2 (para graficar en la
proyeccién Mercator). En las Figuras 4.1 y 4.2, se observan graficas de temperatura. La primera es una
esféra-cubo y la segunda es la proyeccién mercator de la misma, mientras que la Figura 4.3 es una
grafica de las anomalias de presion superficial.

Las Figuras 4.1 y 4.2 son graficas de la temperatura potencial del experimento Held-Suarez en el
nivel mas superficial de la atmésfera. Como era de esperarse, las zonas mas célidas (290-310 K) se
concentran en las regiones tropicales y estan representadas por los colores: rojo, naranja y amarillo.
Mientras que en las zonas polares se presenta la menor temperatura (<275 K) indicada con las
tonalidades del color azul. Por otro lado, en la Figura 4.3 se aprecia que las anomalias positivas de
presion superficial se concentran en las regiones polares y en los limites con las zonas intertropicales
(zonas rojas y naranjas), lo que impide la precipitacion; en cambio, las anomalias negativas estan
presentes en la zona ecuatorial (color verde) y en latitudes medias (tonalidades de azul), lo que propicia

el desarrollo de actividad convectiva, favoreciendo la precipitacion en el planeta Tierra.

4.1. Esfera-cubo Held-Sudrez de la temperatura potencial. Observamos una malla tipo esfera-cubo de la
temperatura potencial del experimento Held-Suarez, las regiones azules son frias y las rojas son calidas.




Temperatura Atmosférica Superficial (K)

Figura 4.2. Proyeccion mercator del campo de temperaturas del experimento Held-Suarez. La figura simplemente, es
una proyeccion mercator de la Figura 4.1. Las temperaturas estan en Kelvin.

Anomalia de Presién Superficial (Pa)

Figura 4.3. Anomalia de presion superficial del experimento Held-Suarez. La grafica nos muestra la anomalia de
presion superficial en Pascales, notamos que en las regiones polares dicha anomalia es positiva.




4.3. PARAMETROS BASICOS MODIFICADOS.

Después de correr el ejemplo Hel d-Suarez, se procedi6 a modificarlo para tratar de representar las
condiciones climaticas de Marte. Primero fue necesario crear una nueva carpeta, la cual albergé todos
los archivos de entrada del modelo. En dicha carpeta se crearon los directorios build, code, CVS, input,
results y run, de los que se habl6 en la seccion 3.4.2.1. Los primeros parametros que se modificaron,
fueron el radio planetario, la aceleracion gravitacional, el periodo de rotacion planetaria, la velocidad
angular y la densidad atmosférica. El radio se cambi6é de 6.37x10° m, a 3.39x10° m, la aceleracion
gravitacional de 9.81 m/s® a 3.71 m/s?, el periodo de rotacién de 8.64x10* a 8.86x10* segundos, la
velocidad angular calculada de 7.29x10 rad/s a 7.08 X 107 rad/s, mientras que la densidad atmosférica
se modifico de 9.99x10% kg/m* a 2x10?2 kg/m?* (ver Tabla 1.1).

Los resultados obtenidos se muestran en las Figuras 4.4 (Temperatura Potencial Superficial) y 4.5
(Anomalias de presion superficial). Podemos notar que no se obtuvo un cambio importante con
respecto a las Figuras 4.2 y 4.3, debido a que el modelo parte de un archivo de entrada con los patrones
de temperatura de la Tierras (las regiones calidas se concentran cerca del Ecuador y conforme la latitud
aumenta, la temperatura disminuye). De manera andloga, la grafica de anomalia de presion de esta
corrida (Figura 4.5), es practicamente igual al del experimento anterior (Figura 4.3), donde las
anomalias de presion superficial positivas se encuentran en las regiones polares, mientras que las

anomalias negativas se observan en latitudes medias y cerca del Ecuador.




Temperatura Atmosférica Superficial (K)

Figura 4.4. Temperatura potencial superficial de la primera corrida del caso marciano. En la grafica se observa el
campo de temperatura, no presenta diferencias notables con la Figura 4.2.

Anomalia de Presion Superficial (Pa)

Figura 4.5. Anomalia de presion superficial de la primera corrida del caso marciano. Se aprecia que cerca del
ecuador, la anomalia de presién es muy baja, mientras que en los polos se vuelve muy grande.




4.4. PRESION ATMOSFERICA.

Como se menciono6 en el capitulo 2, la presion atmosférica en Marte es mucho menor que en la
Tierra debido a su baja densidad, de manera que es necesario reducir la presién atmosférica superficial
del modelo para ejemplificar las condiciones meteorolégicas de Marte. En esta corrida se modificé la
presion atmosférica de los 20 niveles, se consideré como presion atmosférica superficial 640 Pa, con un
espesor de capa delR=32 Pa. Al realizar lo anterior, el criterio de estabilidad Courant-Fredrichs-Lewy
(CFL) es violado (ver la ecuacién 3.13 de la seccion 3.4.1.2), de manera que debemos disminuir
At=450 a At=150 para no violar el criterio de estabilidad CFL, lo que nos lleva a correr el modelo con
starTime=0, y asi no se lee ningtn archivo de inicio. A continuacion se muestran las graficas con los
resultados obtenidos.

En la Figura 4.6 notamos que las regiones tropicales son las mas calidas, a diferencia de las zonas
polares y latitudes altas; es decir, los patrones de temperaturas son bastante uniformes en latitud. Es
importante notar que en esta corrida las temperaturas en todo el planeta s6lo varian 1 K, ademas los
patrones de temperatura obtenidos son bastante diferentes a lo observado en la Figura 4.4,
probablemente se debe a que el modelo necesita de un mayor tiempo de ejecucion para que se alcance
un equilibrio en los patrones de temperatura, ademas no parte de un archivo con temperaturas
previamente establecidas (a diferencia del experimento Held-Suarez). Con respecto a la Figura 4.7,
observamos que las anomalias de presion son bastante bajas, del orden de 10°. Las anomalias negativas
se concentran cerca del Ecuador marciano y aumentan conforme la latitud lo hace. Lo anterior implica
que en esta corrida las anomalias de presion superficial son inversamente proporcionales a las
temperaturas superficiales. Esto es bastante 16gico ya que al aumentar la temperatura, el gas se expande

disminuyendo su densidad y por ende la presién atmosférica.




Temperatura Atmosférica Superficial (K)

Figura 4.6. Temperatura potencial de la segunda corrida del caso marciano. En esta grafica el cambio es claro, tanto
en los patrones de temperatura como en el rango de las mismas, pues sélo varia 1 K.

Anomalia de Presién Superficial (Pa)

Figura 4.7. Anomalia de presion superficial de la segunda corrida del caso maricano. Ahora observamos que las
anomalias de presion superficial son muy bajas, tanto las negativas como las positivas.




4.6. TEMPERATURA POTENCIAL.

Se procedié a cambiar la temperatura potencial del ejemplo Held-Suarez por la temperatura
potencial de la atmésfera de Marte, las cuales se calcularon utilizando las ecuaciones 3.14 a la 3.19,

cuyos resultados se encuentran en el Anexo C. A continuacién se muestran las graficas de los mismos.

Temperatura Atmosférica Superficial (K)

Figura 4.8. Temperatura potencial superficial de la corrida final del caso marciano. Aunque se observa un patrén
similar al de la Figura 4.6, la temperatura obtenida tiene mayor similitud a la calculada por otros modelos (Figura
4.11).

Anomalia de Presién Superficial (Pa)

Figura 4.9. Anomalia de presion superficial de la corrida final del caso marciano. Se aprecia que las anomalias
positivas de la presion se concentran en las regiones polares y altas latitudes, mientras que en las zonas tropicales las
anomalias observadas son negativas.




La Figura 4.8 muestra la temperatura potencial superficial marciana, podemos observar que los
patrones de temperatura se asemejan bastante a los observados en el planeta rojo cerca de los
equinoccios planetarios (las altas temperaturas se concentran en la zona intertropical y disminuyen
conforme aumenta la latitud), tal como se esperaba. Sin embargo, el gradiente de temperatura
latitudinal es muy bajo. Por otro lado, en la Figura 4.9 las anomalias de presion superficial son mayores
que las observadas en la Figura 4.7, aunque ain son muy bajas comparadas con las Figuras 4.3 y 4.5.
Las anomalias negativas se concentran en latitudes bajas y aumentan con la latitud.

La Figura 4.10 es un perfil vertical de la temperatura atmosférica marciana, el cédigo de Matlab
usado se encuentra en el anexo B-3, el eje 'x' es la latitud (izquierda polo sur y derecha polo norte) y el
eje 'y' es la presién atmosférica. Notamos que las altas temperaturas se concentran en la zona ecuatorial
(-50° a 50°), asi como en las capas mas bajas de la atmésfera (por debajo de los 500 Pa de presion).
Mientras que las bajas temperaturas las encontramos en lo alto de la atmdsfera y en las zonas polares
(extremos de la grafica). En la Figura 4.11 se observan perfiles de temperatura atmosférica: las filas
superiores son resultados del Ashima/MIT Mars GCM usando los esquemas de transferencia radiativa
WBM (fila 1) y KDM (fila 2), la fila 3 es un modelo realizado con los datos obtenidos por el Mars
Climate Sounder (MCS), mientras que la fila 4 es el modelo climatico MarsWRF GCM. En la tabla 4.1

se presentas las principales caracteristicas de cada modelo.

Tabla 4.1. Principales caracteristicas de los modelos marcianos de circulacion atmosférica.

MODELO. PARAMETROS FiSICOS. MALLA DEL MODELO.

Ashima WBM | Transferencia radiativa, calor de superficie, mezcla | Vertical: Coordenadas de presion y altura.
vertical de la atmésfera, presencia de polvo y el ciclo | Horizontal: Esfera-cubo, longitud-latitud.
del CO,. Considera la absorcién y emisién de la
radiacion infrarroja realizada por el CO,.

Ashima KDM | Transferencia radiativa, calor de superficie, mezcla | Vertical: Coordenadas de presion y altura.
vertical de la atmésfera, presencia de polvo y el ciclo | Horizontal: Esfera-cubo, longitud-latitud.
del CO,. Considera la absorcién y emisién de la
radiacion solar e infrarroja realizada por los gases

atmosféricos.
MCS Datos de las observaciones de la sonda. Vertical: Coordenadas de presion y altura.
Horizontal: Esfera-cubo, longitud-latitud.
WRF Transferencia radiativa, calor de superficie, mezcla | Vertical: Coordenadas de presién y altura.
vertical de la atmésfera, presencia de polvo y el ciclo | Horizontal: longitud-latitud.
del CO..




Temperatura Atmosférica [K]

Presion [Pa]

Figura 4.10. Perfil vertical de Temperatura Atmosférica. La grafica es un perfil vertical de la temperatura
atmosférica de Marte. Notamos que entre las latitudes -50 y 50 y por debajo de los 500 Pa de presion, se concentran
las mayores temperaturas.

Presion Atmosférica Superficial (PA)

Latitud
Figura 4.11. Modelo de las Temperaturas atmosféricas de Marte. Se observan las temperaturas de la atmésfera
marciana en el solsticio de verano (Ls=90), de invierno (Ls=270), y equinoccio de otoiio (Ls=180) del HN [Imagen
tomada de Lian et al. 2012].

La primera columna de la Figura 4.11 representa los patrones de temperaturas atmosféricas de
Marte durante el verano del HN (Ls=90), la segunda columna nos muestra las temperaturas durante el

invierno del mismo hemisferio (Ls=270), mientras que la tercera columna representa las temperaturas




durante el equinoccio de otofio del HN (Ls=180). En la primera columna de la Figura 4.11 se observa
que a pesar de ser verano en el HN, las temperaturas no son muy altas, a excepcién de las zonas mas
profundas. La segunda columna de la Figura 4.11 nos muestra las temperaturas de Marte en el
momento del perihelio planetario, notamos que las altas temperaturas del verano del HS abarcan gran
parte del planeta, sobrepasan el Ecuador y llegan un poco mas alla de la latitud 30°N, corroborando que
el HS es el que regula el clima en Marte. La tercera columna de imagenes de la Figura 4.11 es la mas
importante, pues muestra la temperatura atmosférica media de Marte durante el equinoccio de otofio
del HN, momento durante el cual, las condiciones atmosféricas son mas uniformes.

Comparando las Figuras 4.10 y 4.11 corroboramos que el modelo ejecutado en el presente trabajo
muestra patrones de temperatura similares a los obtenidos por otros modelos durante el equinoccio de
otofio del HN; sin embargo, es facil notar que los rangos de temperatura son diferentes en cada modelo.
Entre los -50° y los 50° de latitud de la Figura 4.10, se observa un rango de temperatura parecido al que
obtuvo el Ashima/MIT Mars GCM en las mismas latitudes, utilizado el modelo de transferencia
radiativa de distribucién-K (KDM por sus siglas en inglés) en Ls=180 de la Figura 4.11 (equinoccio de
otofio HN). En la Figura 4.10 se observan temperaturas que van de los 233 K (+45°) a 241 K
(Ecuador), mientras que en la columna 3 de KDM de la Figura 4.13, las temperaturas oscilan entre
~230 K (£45°) y ~245 K (Ecuador).

En la Figura 4.12 se observan dos perfiles de temperatura. En el primero se muestra la parte
inferior de la Figura 2.2. El segundo corresponde al cambio de la temperatura con respecto a la altura y
a la presion atmosférica respectivamente. Ambos se asemejan en su tendencia; sin embargo, el primero
presenta un rango de temperaturas mas frias que el segundo (~20 K), debido a que la sonda Viking 1
descendi6 el 20 de Julio de 1976, cuando Marte se encontraba cerca del solsticio de verano del HN
(Ls= 96) y nuestro modelo, representa las temperaturas de la atmésfera durante el equinoccio de otofio
(Ls=180). Lo anterior se esperaba debido a que durante los veranos del HN, las temperaturas no son

muy altas ya que se encuentra en su punto mas alejado al Sol.




L Forti yrtam de ipnoersiun
4[’] - ]

Atmosfera Baja

Altura (km)

]
]
L]

[J L L i L
50 100 150 200 250
Temperaturq (K)

e M 04 1 FiE E0 o B0 FE b B

T et il

Figura 12. Perfil vertical de la temperatura marciana. El primer perfil muestra las mediciones del Viking 1 al
momento de su descenso, el segundo y tercer perfil se obtuvieron por los resultades del modelo.

Aunque fue posible reproducir las temperaturas atmosféricas de Marte durante el equinoccio de
otofio del HN utilizando sélo el c6digo hidrodindamico del MITgcm, el modelo falla mas alla de los 50°
de latitud norte y sur, pues el gradiente de temperatura de las Figuras 4.8 y 4.10 no es lo
suficientemente grande como el observado en la tercera columna de la Figura 4.11, es decir, nuestro
modelo presenta una atmosfera mas calida. Cabe mencionar que el modelo se ejecuté por un periodo de
72 horas; sin embargo, los resultados obtenidos arrojaron temperaturas muy elevadas (cientos de K),
por lo que dichos resultados no se muestran en el presente trabajo. Lo anterior demuestra que para tener
un modelo mas certero, es necesario considerar los esquemas de parametrizaciones tales como:
intercambio de calor entre la superficie y la atmosfera, la presencia de polvo en la atmosfera, el cambio
de la radiacion de onda corta (solar) a lo largo del afio marciano, el ciclo del CO, y la absorcién y

emision de la radiacion solar e infrarroja realizada por las particulas atmosféricas.




CAPITULO 5.
DISCUSION Y CONCLUSIONES.

Sin lugar a dudas, Marte es un mundo ins6lito y fascinante; es uno de nuestros vecinos mas
cercanos y por ello objeto de gran interés. El estudio de Marte y los demas cuerpos celestes es una
herramienta de gran ayuda para revelar algunos de los misterios que encierra nuestro propio planeta y
el resto del universo.

La atmésfera de Marte estd compuesta principalmente por CO; y es tan delgada que la presion
atmosférica superficial representa ~1% de la registrada en la Tierra. A pesar de lo anterior, la atmodsfera
marciana muestra una gran dinamica, regulada principalmente por las estaciones climaticas del
hemisferio sur (HS).

El modelo de circulacion general del Instituto Tecnologico de Massachusetts (MITgcm por sus
siglas en inglés) ha demostrado ser un software bastante confiable, es facil de manejar y su uso esta
extendido en la comunidad cientifica. Los desarrolladores del modelo ofrecen asesorias a todo aquel
que les envie un correo, con el fin de despejar dudas y promover el uso del mismo. En el presente
trabajo el modelo probo su eficacia y versatilidad.

Cada experimento del modelo arroja como resultado 6 parametros importantes: componentes del
campo de velocidad (U, V, W), temperatura potencial (T), vapor de agua (S) y anomalia de presion
superficial (n); de igual manera, se genera un archivo *.txt, el cual es un reporte de la corrida del
modelo.

El experimento Held-Suarez es un ejemplo de la atmosfera de un planeta cualquiera, por default
posee las caracteristicas del planeta Tierra; sin embargo, es posible adaptarlo a cualquier atmosfera
planetaria, razon por la cual se decidio tomarlo como base para tratar de representar las condiciones
atmosféricas del planeta rojo. Para poder adaptar el experimento Held-Suéarez al caso marciano, fue
necesario cambiar 7 parametros importantes: radio planetario, aceleracion gravitacional, rotacion
planetaria, densidad atmosférica, velocidad angular, presion atmosférica y temperatura potencial. Los
primeros cuatro parametros se obtuvieron de libros, los ultimos tres se calcularon. De acuerdo a la
configuraciéon del experimento, existen 20 niveles de presion atmosférica, tomando como base la
presion superficial; en el caso marciano dicha presion es de 640 Pa, cada nivel tiene un espesor de 32
Pa. Esta configuracion es de gran utilidad en las ciencias atmosféricas, pues el estudio de una atmdsfera

se basa en los niveles de presion ya que la altura de dichos niveles varia constantemente debido a la




expansion y compresion de las parcelas de aire. La temperatura potencial se calculé de manera
convencional, usando como base las temperaturas obtenidas por el modelo atmosférico de Marte de la
NASA.

En total se realizaron 3 corridas, sin incluir la del ejemplo Held-Suarez. Se observo que en la
primera corrida del experimento no existe una diferencia apreciable en la temperatura potencial y en las
anomalias de presion superficial, esto debido a que se ejecuta a partir del mismo archivo. Cabe
mencionar que se optd por seguir el tiempo de ejecucion establecido por el ejemplo Held-Suarez (2
horas) debido a que una corrida que abarque un afio gasta un tiempo de maquina bastante grande,
alrededor de 8 horas con el paso de tiempo de At=450s. Tomando en cuenta que para las ultimas dos
corridas (presion y temperatura) At=150s, el tiempo que le tomaria al programa realizar los calculos del
modelo seria muy grande.

Las ultimas dos corridas: Presion y Temperatura, muestran un cambio considerable con respecto a
los experimentos anteriores debido principalmente a que comienzan desde un tiempo cero, es decir, no
toman valores de un archivo para comenzar a ejecutar el programa. Lo anterior provoca que las
temperaturas sean mas uniformes en todo el globo, siendo mas calidas cerca del Ecuador y
disminuyendo conforme la latitud aumenta (Figuras 4.6 y 4.8). También se observa una anticorrelacion
entre la temperatura y las anomalias de presion (al menos cerca de la superficie), pues las anomalias
negativas se concentran en las zonas con mayor temperatura (cerca del Ecuador); mientras que las
regiones con anomalia positiva se concentran en latitudes medias y altas; lo cual es bastante obvio,
debido a que las masas de aire con altas temperaturas se expanden, disminuyendo su densidad y por
ende la presion atmosférica; caso contrario ocurre con las parcelas de aire frio, pues se comprimen
aumentando la presion atmosférica. Cabe mencionar que en los casquetes polares dicha anticorrelacion
se pierde pues no se observa anomalia alguna (ni positiva ni negativa), quiza debido a que las
temperaturas calculadas en los polos son demasiado altas.

Al comparar los resultados obtenidos con los resultados del Asima/MIT Mars GMC, se encontrd
que son similares a los de la corrida del esquema de parametrizaciéon de distribucion-K (KDM) en
Ls=180 (fila 2, columna 3 de la Figura 4.11), es decir, durante el equinoccio de otofio del hemisferio
norte (HN), cuando la formacién de las tormentas de arena es muy rara. Los resultados de ambos
experimentos son similares entre las latitudes -50° y 50°. Las temperaturas de la Figura 4.11 oscilan
entre ~230 K y ~245 K, mientras que las temperaturas de la Figura 4.10 tienen un rango de ~233 K a

~241 K. La diferencia entre ambos ejemplos es de unos cuantos grados, por lo que en el presente




trabajo se realiz6 una aproximacion bastante buena y cercana a la realidad. Es importante decir que en
las latitudes altas, el modelo se aleja de la realidad asi como para presiones atmosféricas menores a 500
Pa, por lo que la prediccion en esas regiones falla, pues s6lo consideramos el cédigo hidrodindmico, sin
tomar en cuenta el esquema de parametrizacion, debido a la complejidad que eso conlleva.

Con base en lo mencionado anteriormente, es posible concluir que durante los equinoccios del
planeta rojo, las temperaturas superficiales entre los 50° de latitud norte y sur, oscilan entre los 230 K y
245 K, es decir, durante la primavera y a comienzos del otofio del HN, las temperaturas mas altas se
concentran en el ecuador marciano, lo cual es muy diferente a lo observado durante el invierno y
verano del HS. Como se menciond en el Capitulo 2 y se observa en la segunda columna de la Figura
4.11, el verano del HS provoca que la temperatura se eleve a lo largo de casi todo el planeta, ocurriendo
lo contrario durante el invierno del HS.

Cabe mencionar que el KDM considera la absorcién de energia por parte de las moléculas
atmosféricas y la convierte en movimiento traslacional, ademas considera un tratamiento de
transferencia radiativa de los gases y aerosoles presentes en la atmosfera. Lo anterior, indica que con
una configuracion sencilla y utilizando unicamente el c6digo hidrodinamico del MITgcm, es posible
representar las temperaturas marcianas durante el equinoccio de otofio del HN (el equinoccio de verano
presenta condiciones similares), al menos en la region mas baja de la atmésfera (bajo los 500 Pa de
presion) y en la zona tropical (-50° a 50° de latitud).

Es importante decir que las fallas del modelo se deben a que no se consideraron forzantes externos
como la radiacién solar, presencia de nubes, etc., mismos que se deben incluir al modelo en el archivo
fizhi_rayleigh.F, el cual calcula el equilibrio radiativo de la atmosfera; sin embargo, no fue posible
hacerlo debido a que dicho programa tiene anidados mas archivos y programas dentro de los cuales se
encuentran los forzantes externos y por cuestiones de tiempo no fue posible encontrar la raiz y
modificar cada archivo. Por lo que es necesario seguir trabajando con el modelo para obtener mejores
resultados e incluso ejecutarlo durante un afio.

Por tltimo, es necesario mencionar que el modelo desarrollado es una aplicacién sencilla del
experimento Held-Suarez, por lo que sirve como base para desarrollar un modelo mas complejo de la
atmosfera marciana. De igual manera, puede ser de gran ayuda para entender el funcionamiento y la
versatilidad del MITgcm. Incluso podria ser usado como base para desarrollar modelos atmosféricos de

otros planetas, modificando los mismos parametros basicos que se cambiaron en el presente trabajo.




ANEXO A.
ARCHIVO DE ENTRADA DEL EXPERIMENTO input/data.

# Continuous equation parameters

&PARMO1

tRef=242.0, 244.2, 246.5, 249.0, 251.7, 254.6, 257.7, 261.1, 264.8, 268.9,
271.3, 274.6, 278.4, 282.6, 287.5, 293.3, 300.4, 309.4, 322.0, 342 4,

sRef=20%*0.0,

no_slip_sides=.FALSE.,

no_slip_bottom=.FALSE.,

buoyancyRelation="ATMOSPHERIC',

eosType="IDEALG,

rotationPeriod=88650.,

gravity=3.71,

omega=0.0000708763148,

implicitFreeSurface=.TRUE.,

exactConserv=.TRUE.,

nonlinFreeSurf=4,

select_rStar=2,

hFacInf=0.2,

hFacSup=2.0,

uniformLin_PhiSurf=.FALSE.,

#hFacMin=0.2,

saltStepping=.FALSE.,

momViscosity=.FALSE.,

vectorInvariantMomentum=.TRUE,,

staggerTimeStep=.TRUE,,

readBinaryPrec=64,

writeBinaryPrec=64,

# Elliptic solver parameters

&PARMO02

cg2dMaxIters=200,

#cg2dTargetResidual=1.E-12,

cg2dTargetResWunit=1.E-17,

# Time stepping parameters

&PARMO3

deltaT=150.,

#nlter0=829440,

startTime=0.,

#- run for 1 year (1773.iterations x 50.s = 1.day, 100*1773=177300):

#nTimeSteps=177300,

#forcing_In_AB=.FALSE.,

tracForcingOutAB=1,




abEps=0.1,
pChkptFreq=31104000.,
chkptFreq=2592000.,
dumpFreq=2592000.,
#monitorFreq=43200.,
taveFreq=0.,

#- to run a short test (2.h):
nTimeSteps=128,
monitorFreq=1.,

# Gridding parameters
&PARMO0O4
usingCurvilinearGrid=.TRUE.,
horizGridFile="grid_cs32',
radius_fromHorizGrid=3390.E3,
delR=20%*35,
Ro_Sealevel=7.E2,

# Input datasets

&PARMO5
#topoFile="topo.cs.bin',




ANEXO B.
CODIGO PARA GRAFICAR LOS RESULTADOS DEL MODELO.

B_ln
% Importante tener el archivos /MITgcm/utils/matlab/cs_grid/tiles.m para correr plotcube. Las

% siguientes lineas leen los archivos de las corridas del ejemplo. El programa debe estar en la
% carpeta /run/, donde se encuentran los archivos.

clear all
xg=rdmds('XG"); % Coordenada 'X'.
yg=rdmds('YG"); % Coordenada 'Y".

ps=rdmds('Eta.0000276496'); % Campo a graficar, en este caso temperatura.

% Los archivos generados por el programa tienen una dimensién de 192X32 sin embargo, para

% realizar el mapa de temperatura, es necesario que las dimensiones sean 32X32X6, por lo que se
% crean 3 matrices con dichas dimensiones rellenas de ceros.

XX=zeros(32,32,6);

YY=zeros(32,32,6);

C=zeros(32,32,6);

% En las siguientes lineas se sobreescriben las matrices creadas anteriormente, con los valores de
% los dato leidos.

XX(1:32,1:32,1)=x9(1:32,1:32);
XX(1:32,1:32,2)=x9(33:64,1:32);
XX(1:32,1:32,3)=x9(65:96,1:32);
XX(1:32,1:32,4)=x9(97:128,1:32);
XX(1:32,1:32,5)=xg(129:160,1:32);
XX(1:32,1:32,6)=x9(161:192,1:32);
YY(1:32,1:32,1)=yg(1:32,1:32);
YY(1:32,1:32,2)=yg(33:64,1:32);
YY(1:32,1:32,3)=yg(65:96,1:32);
YY(1:32,1:32,4)=yg(97:128,1:32);
YY(1:32,1:32,5)=yg(129:160,1:32);
YY(1:32,1:32,6)=yg(161:192,1:32);
C(1:32,1:32,1)=ps(1:32,1:32,1);
C(1:32,1:32,2)=ps(33:64,1:32,1);
C(1:32,1:32,3)=ps(65:96,1:32,1);
C(1:32,1:32,4)=ps(97:128,1:32,1);
C(1:32,1:32,5)=ps(129:160,1:32,1);
C(1:32,1:32,6)=ps(161:192,1:32,1);

% El siguiente c6digo se encuentra en el archivo /MITgcm/utils/matlab/cs_grid/plotcube.m el cual
% es una grafica de la esfera-cubo en 3-D (X, Y) son las coordenadas y C es la escalar a graficar, la
% cual esta centrada. Las dimensiones deben ser N x N x 6 para los tres pardmetros. El cdédigo fue
% escrito por adcroft@.mit.edu, 2001.

if max(max(max(YY)))-min(min(min(YY))) < 3*pi

X=tile(XX*180/pi,1:6);

Y=tile(YY*180/pi,1:6);

else

X=tile(XX,1:6);

Y=tile(YY,1:6);

end




Q=tile(C,1:6);

% Se asume que las coordenadas de las esquinas de la malla del modelo, son proporcionadas.
if size(X,1)==size(Q,1)

X(end+1,:,:)=NaN;

X(:,end+1,:)=NaN;

(end,:,[1 3 5])=X(1,:,[2 4 6]);
(:,end,[2 4 6])=X(:,1,[3 5 1]);
(:,end,[1 3 5])=squeeze(X(1l,end:-1:1,[3 5 1]));
(end,:,[2 4 6])=squeeze(X(end:-1:1,1,[4 6 2]));
(1,end,[1 35]) = X(1,1,1);
(end,1,[2 4 6]) = X(end,end,2);
(end+1,:,:)=NaN;
(:,end+1,:)=NaN;

(end,:;,[1 351)=Y(1,:,[2 4 6]);
(:,end,[2 4 6])=Y(:,1,[3 5 1]);
(:,end,[1 3 5])=squeeze(Y(1l,end:-1:1,[3 5 1]));
(end,:;,[2 4 6])=squeeze(Y(end:-1:1,1,[4 6 2]));
(1,end,[1 3 5]) = Y(end,end,1);

Y(end,1,[2 4 6]) = Y(1,1,2);

end

[nx ny nt]=size(X);

X
X
X
X
X
X
Y
Y
Y
Y
Y
Y
Y

z=sin(Y*pi/180);
x=co0s(Y*pi/180).*cos(X*pi/180);
y=cos(Y*pi/180).*sin(X*pi/180);

surf(x(:,:,1),y(:,:,1),z(:,:,1),Q(:,:,1))
hold on

for j=2:6
surf(x(:,5,j)y(5,5)),2(5,5)),Q(, 1))
end

hold off

xlabel('X');

ylabel('Y");

zlabel('Z');

colorbar;

title('Anomalia de presion superficial (Pa)');

B-2.

% Es importante que el programa /MITgcm/utils/matlab/longitude.m para correr merccube. Para
% leer los datos, es necesario que el archivo /MITgcm/utils/matlab/rdmds.m se encuentre en la
% carpeta /run. El siguiente cA3digo se encuentra en el archivo /MITgcm/utils/matlab/cs_grid.m el
% cual es la proyeccién mercator de la esfera-cubo, (x,y) son las coordenadas, c el la escalar

% centrada a graficar. Todos los arreglos (x,y,c) deben tener las dimensiones NxNx6 06NxN.

% Escrito por adcroft@.mit.edu, 2004.

clear all

clc

XX=rdmds('XG");

YY=rdmds('YG');

T=rdmds('T.0000000048');

C=T¢(:,:,20);

if max(max(max(YY)))-min(min(min(YY))) < 3*pi
X=XX*180/pi;




Y=YY*180/pi;
else

X=XX;

Y=YY,;

end

Q=C;

if ndims(Q)==2 && size(Q,1)==6%*size(Q,2)
[nx ny nt]=size(X);

X=permute( reshape(X,[nx/6 6 ny]),[1 3 2]);
Y=permute( reshape(Y,[nx/6 6 ny]),[1 3 2]);
Q=permute( reshape(Q,[nx/6 6 nyl),[1 3 2]);
elseif ndims(Q)==3 && size(Q,2)==
X=permute( X,[1 3 2]);

Y=permute( Y,[1 3 2]);

Q=permute( Q,[1 3 2]);

elseif ndims(Q)==3 && size(Q,3)==6

[nx ny nt]=size(X);

else

size(XX)

size(YY)

size(C)

error('Dimensions should be 2 or 3 dimensions: NxNx6, 6NxN or Nx6xN');
end

if size(X,1)==s ze(Q 1)

X(end+1,:,:)=NaN

X(:,end+1,:)=NaN
X(end,:,[1 3 5])= ( ,a12 4 6]);
X(:,end,[2 4 6])=X(:,1,[3 5 1]);
X(:,end,[1 3 5])=squeeze(X(1,end:-1:1,[3 5 1]));
X(end,:,[2 4 6])=squeeze(X(end:-1:1,1,[4 6 2]));
X(1,end,[1 3 5]) = X(1,1,1);
X(end,1,[2 4 6]) = X(end,end,2);
Y(end+1,:,:)=NaN;
Y(:,end+1,:)=NaN;
Y(end,:,[1 3 5])=Y(1,:,[2 4 6]);
Y(:,end,[2 4 6])=Y(:, 1 [351]);
Y(:,end,[1 3 5])=squeeze(Y(1l,end:-1:1,[3 5 1]));
Y(end,:,[2 4 6])=squeeze(Y(end:-1:1,1,[4 6 2]));
Y(1,end,[1 3 5]) = Y(end,end,1);

Y(end,1,[2 4 6]) = Y(1,1,2);
end
[nx ny nt]=size(X);

Q(end+1,:,:)=NaN;

Q(:,end+1,:)=NaN;

Q(end,:,[1 3 5])=Q(1,:,[2 4 6]);

Q(:,end,[2 4 6])=Q(:,1,[3 5 1]);

Q(:,end,[1 3 5])=squeeze(Q(1,end:-1:1,[3 5 1]));
Q(end,:,[2 4 6])=squeeze(Q(end:-1:1,1,[4 6 2]));

hnx=ceil(nx/2);
hny=ceil(ny/2);




for k=1:6;

i=1:hnx;
x=longitude(X(i,:,k));
pcolor(x,Y(i,:,k),Q(i,:k))
axis([-180 180 -90 90])

hold on

if max(max(max(x)))>180
pcolor(x-360,Y(i,:,k),Q(i,:,k))
end

i=hnx:nx;
x=longitude(X(i,:,k));
pcolor(x,Y(i,:,k),Q(i,:k))

if max(max(max(x)))>180
pcolor(x-360,Y(i,: k),Q(i,:,k))
end

end

hold off

colorbar;

shading flat

title("Temperatura Atmosferica Superficial (K)');

xlabel({'Longitud [grados]'})

ylabel({'Latitud [grados]'})

B-3
% Cddigo que grafica el perfil vertical de temperatura que se compara con
% los realizados por Lian et al. 2012

clear all

clc

YY=rdmds('YG'); %Lee los datos de latitud

L1=YY(176,16:-1:1); %Asigna los valores de latitud a la variable LAT

L2=YY(16,1:32);
L3=-YY(176,32:-1:17);
LAT(1:64)=[L1 L2 L3];
T=rdmds('T.0000000048'); %LlLee los datos de temperatura
A=T(176,16:-1:1,:); %Asigna los valores de latitud a la variable tetha
B=T(16,1:32,:);
C=T(176,32:-1:17,:);
theta(1:64,1:20)=[A B C];
%Declaracién de constantes
P=[640:-32:32];
K=(37.3-29.7)/37.3;
Ps=640;
Temp=zeros(64,20);
%Calculo de las temperaturas atmosféricas
for jj=1:64

for kk=1:20

Temp(jj,kk)=theta(jj, kk)*(Ps/P(kk)) ™ (-K);

end
end
%Cambio de la presion de escala lineal a logaritmica.
d(:) = loglO(P(:));
mn = min(d(:));
rng = max(d(:))-mn;
d(:) = 1+639*(d(:)-mn)/rng;
%Graficar resultados




pcolor(LAT,d, Temp')

axis([-90 90 0 650 0 1 200 250])
colorbar;

shading flat

title("Temperatura Atmosférica (K)');
xlabel({'Longitud [grados]'})
ylabel({'Presién [Pa]'})

B-4
% Perfil de temperatura marciana. Se calculara usando las temperaturas potenciales.
clear all
clc
XX=rdmds('XG');
YY=rdmds('YG");
T=rdmds('T.0000000048');
C=T(16,1:32,:);
A=T(144,1:16,:);
B=T(176,1:16,:);
tetha(1:64,1:20)=[B(1,1:16,:) C(1,1:32,:) B(1,1:16,:)1;
P=[640:-32:32];
K=(37.3-29.7)/37.3;
Ps=640;
Temp=zeros(64,20);
for jj=1:64
for kk=1:20
Temp(jj, kk)=tetha(jj,kk)*(Ps/P(kk)) ™ (-K);
end
end
pt=Temp(32,:);
Alt=[0, 0.56, 1.17, 1.8, 2.47, 3.19, 3.96, 4.78, 5.67, 6.64, 7.7, 8.87, ...
10.18, 11.66, 13.37, 15.4, 17.88, 21.07, 25.58, 33.28];
plot(pt, Alt)
title('Perfil vertical de temperatura')
xlabel({'Temperatura (K)'})
ylabel({'Altura (km)'})




ANEXO C.

PARAMETROS DE LA ATMOSFERA MARCIANA.

Presion (Pa). | Altura (km). | Temperatura (K) | Temperatura Potencial (K) Densidad (kg/m?)
640 0 230 230 0.015843
608 0.569 229.43 231.84 0.015088
576 1.169 228.83 233.79 0.014331
544 1.803 228.19 235.88 0.013573
512 2.4176 227.52 238.10 0.012049
480 3.193 226.80 240.50 0.012049
448 3.959 226.04 243.08 0.011284
416 4.781 225.22 245.88 0.010516
384 5.670 224.33 248.94 0.009745
352 6.635 223.37 252.30 0.008972
320 7.693 222.31 256.03 0.008195
288 8.863 221.14 260.21 0.007414
256 10.170 219.83 264.96 0.006630
224 11.653 218.35 270.43 0.005840
192 13.364 216.64 276.88 0.005045
160 15.387 214.62 284.68 0.004244
128 17.864 212.15 294.48 0.003435
96 21.058 208.96 307.56 0.002615
64 25.558 204.46 326.87 0.001782

32 33.252 196.78 362.30 0.000925




ANEXO D.
MISIONES A MARTE.

CURIOSITY (NASA).

Fue lanzado el 26 de Noviembre de 2011 y arribé al planeta rojo el 5 de Agosto de 2012. Toco
suelo marciano en el Crater Gale con gran precision. La mision estudio el ambiente y la geologia del
planeta y ha sido la nave de mayor masa que ha llegado a Marte. Curiosity taladro el suelo para obtener
una muestra y analizarla, los resultados demostraron una fuerte evidencia de que en algiin momento,
Marte tuvo condiciones favorables para la vida, de igual manera, las evidencias geoldgicas y
mineraldgicas, dieron a conocer que el planeta lleg6 a tener agua en estado liquido sobre su superficie,
dicha agua no era ni muy salada ni muy acida. La mision cont6 con un gran nimero de instrumentos:
de rayos X, brazos robéticos, espectrometro de particulas alfa, camara fotografica, laser, detector de
radiacion, mediciéon atmosférica y medicion de albedo. En general, se demostr6 que es posible llevar a
Marte misiones mas grandes y pesadas de manera exitosa y se mejor6é la habilidad para amartizar

[Informacion tomada de https://www.nasa.gov/mission_pages/msl/overview/index.html].

MARINER 4 (NASA).

Fue la primera mision exitosa en sobrevolar Marte y transmitir imagenes cercanas del planeta.
Fue lanzado el 28 de diciembre de 1964, y después de 7 meses y medio, lleg6 a las cercanias del
planeta rojo el 14 de julio de 1965 a una distancia de 9.9 x 10° km. La sonda tom¢ la primera imagen
cercana de Marte, que consta de 200 pixeles, con una escala de pixe de 3 km/pixel. Mariner 4
fotografio 22 imagenes de la superficie del planeta revelando una gran cantidad de crateres. La nave
fue disefiada con el objetivo de: realizar mediciones in situ del campo magnético marciano, viento
solar, polvo y rayos cOsmicos; tomar imagenes cercanas y detalladas de la superficie de Marte y
adquirir experiencia respecto a las técnicas operativas y de ingenieria de la nave [Informacién tomada

de http://nssdc.gsfc.nasa.gov/nmc/spacecraftDisplay.do?id=1964-077A].

MARS ATMOSPHERE AND VOLATILE EVOLUTION (NASA).
La mision Mars Atmosphere and Volatile EvolucioN (MAVEN) fue lanzada el 18 de noviembre
de 2013, con el fin de explorar la parte alta de la atmdsfera marciana, su ionosfera e interaccion con el

viento solar, y asi determinar los mecanismos y la tasa de perdidas atmosférica a lo largo del tiempo.




Posee instrumentos para medir las particulas atmosféricas, un sensor remoto y un espectrometro de gas

neutro y de masa de iones [Informacion tomada de http://science.nasa.gov/missions/maven/].

MARS EXPRESS (ESA).

La Mars Express es la primera mision de la Agencia Espacial Europea (ESA por sus siglas en
ingles) construida para explorar otro planeta. El orbitador sigue girando alrededor del planeta rojo
después de un década en el espacio. Encontré la presencia de metano en la atmésfera y la ESA tiene
planes para que realice mas misiones por lo menos hasta el 2018 [Informaci6on tomada de

http://www.space.com/18206-mars-express.html].

MARS GLOBAL SURVEYOR (NASA).

La Mars Globar Surveyor (MGS) fue enviada a Marte el 7 de noviembre de 1996. La misién
orbita a Marte estudiando su superficie y atmosfera. Cada dia toma imagenes del planeta lo que
proporciona un registro constante y diario de las condiciones meteoroldgicas de Marte, como lo son las
tormentas de arena. El magnetémetro del MGS demuestra que el planeta rojo no posee un campo
magnético global pero ha localizado areas con campo magnético local. Gracias a los datos obtenidos
por la mision, ha sido posible crear perfiles verticales de temperatura y presion de la atmosfera, una
vision 3-D de la superficie marciana y del proceso de erosién de los crateres [Informacién tomada de

http://nasa.gov/programmissions/missions/past/globalsurveyor/].

MARS RECONNAISSANCE ORBITER (NASA).

La Mars Reconnaissance Orbiter (MRO) se lanz6 en 2005 para buscar evidencia de agua en la
superficie marciana actualmente. Su objetivo es estudiar la historia acuatica de Marte, para ello esta
equipada con: cdmara con zoom para realizar un acercamiento extremo y tomar fotografias de la
superficie marciana, un radar para determinar la estructura interna de las capas polares, un
espectrometro para realizar mapas de los componentes minerales de la superficie de Marte y el Mars
Climate Sounder (MCS), el cual esta enfocado a observar la temperatura, humedad y contenido de

polvo de la atmésfera marciana [Informacion tomada de http://mars.nasa.gov/mro/mission/overview/].




MARS ODYSSEY (NASA).

Fue lanzado el 7 de abril de 2001 como parte del programa de exploraciéon de Marte de la
NASA. Es la primera nave en obtener la cantidad y distribucion global de los elementos quimicos y
minerales de la superficie marciana. Por lo anterior, los cientificos fueron capaces de descubrir grandes
cantidades de hielo de H,O en las regiones polares del planeta rojo. Sus objetivos principales son:
determinar la distribucién de minerales, particularmente los que se forman en presencia de agua;
determinar la presencia de 20 elementos quimicos en la superficie de Marte como el H y estudiar el

ambiente radiativo [Informacion tomada de http://mars.jpl.nasa.gov/odyssey/mission/overview/].

OPORTUNITY (NASA).

Oportunity es un rover que arribo a Marte en enero de 2005 y aun sigue en operacion después
de 11 afos; sin embargo, ha comenzado a presentar algunas fallas en su memoria. Posee una camara
panoramica y un espectrometro de emisiones termales para buscar fuentes de calor. Tiene un robot
gemelo llamado Spirit, ambos estan equipados con un pequefio brazo con herramientas y una camara
para tomar imagenes microscopicas [Informacién tomada de http://www.space.com/18289-opportunity-

rover.html].

PATHFINDER (NASA).

Mars Pathfinder fue lanzada el 2 de Diciembre de 1996, llegando a la superficie de Marte, el 4
de Julio de 1997. Se disefio para demostrar la tecnologia necesaria para generar un modulo de
amarizaje autonomo, seguro y funcional. Ademas de lograr este objetivo, mando una gran cantidad de
datos sin precedente y logro sobrevivir a su tiempo estimado de vida. Utilizé un método innovador para
ingresar la atmdsfera marciana, asistido por un paracaidas para ayudarlo a descender con menor
velocidad, ademas de un enorme sistema de bolsas de aire para amortiguar el impacto sobre el suelo de
Marte. El lugar de amartizaje fue el Valle Ares (zona oriental de los Valles Mariner) el cual, es una de
las zonas mas rocosas del planeta. Fue elegido por los cientificos como lugar de descenso, debido a que
creian que era una superficie relativamente segura y que contenia una gran variedad de rocas que
pudieron haber sido depositadas durante una inundacion. A lo largo de toda su vida, Pathfinder envié
mas de 16.5 X 10° imagenes, asi como los andlisis de mas de 15 experimentos quimicos de las rocas y
suelo del planeta, ademas de amplios datos de mediciones meteorologicas [Informacion tomada de

http://www.nasa.gov.mission_pages/mars-pathfinder/].




VIKING 1Y 2 (NASA).

La mision Viking estuvo compuesta por dos naves espaciales: Viking 1, lanzada el 20 de Agosto
de 1975, y Viking 2, lanzada el 9 de Septiembre de 1976. Las naves fueron gemelas, construidas de
igual manera y con los mismos instrumentos, tales como: instrumento biologico, espectrometro de
masa, espectrémetro de rayos X, instrumentos meteorolégicos, camara fotografica, etc. El proyecto
Viking fue la primera mision estadounidense en descender satisfactoriamente en la superficie marciana
y enviar imagenes de la misma. Ambas naves tomaron mas de 1400 imagenes antes de dejar de
transmitir a la Tierra. Realizaron experimentos biolégicos para buscar indicios de vida, revelando una
actividad quimica en el suelo del planeta; sin embargo, no consiguieron una clara evidencia de la
presencia de vida, al menos no en la parte mas somera de la superficie de Marte. Los resultados de los
experimentos realizados por los Viking, permitieron tener una mejor referencia para fechar las
estructuras geoldgicas de Marte. En las imagenes que tomaron cuando estaban orbitando al planeta, se
observan volcanes, llanuras de lava, cafiones, areas con crateres, estructuras formadas por el viento y
evidencia que sugiere la existencia (en algin momento de la vida de Marte) de agua superficial

[Informacion tomada de http://mars.nasa.gov/programmissions/missions/past/viking/].
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