Strefy zamieszkalne wokot gwiazd ciggu gtdwnego
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Jednowymiarowy model klimatu stuzy do oszacowania szerokosci
strefy zamieszkalnej (HZ) wokoét Stonca i innych gwiazd ciagu
glownego. Naszym podstawowym zalozeniem jest to, ze mamy do
czynienia z planetami podobnymi do Ziemi, z atmosfera COt/HtOf N,
a zdolnoé¢ do zamieszkania wymaga obecnosci wody w stanie
cieklym na powierzchni planety. W naszym modelu wewngtrzna
krawedz HZ jest okreslana przez utratg wody w wyniku fotolizy i
ucieczki wodoru. Zewngtrzna krawedz HZ jest okreslana przez format
(na CO, Chmury, ktore ochtadzaja powierzchnig¢ planety poprzez
zwigkszenie jej albedo 1 obnizenie wspotczynnika spadku
temperatury. Konserwatywne szacunki dla tych odleglosci w naszym
Uktadzie Stonecznym wynosza odpowiednio 0,9 S i 1,37 AU;
rzeczywista szeroko$¢ obecnej strefy HZ moze by¢ znacznie wigksza.
Pomigdzy tymi dwoma granicami stabilno$¢ klimatu jest zapewniona
przez mechanizm sprzgzenia zwrotnego, w ktorym stgzenie CO, w
atmosferze zmienia si¢ odwrotnie proporcjonalnie do temperatury
powierzchni planety. Szerokos$¢ strefy HZ jest nieco wigksza dla
planet wigkszych od Ziemi oraz dla planet o wyzszym ci$nieniu
parcjalnym N2. Strefa HZ z czasem przesuwa si¢ na zewnatrz,
poniewaz wraz z wiekiem Stonce zwigksza swoja jasnosé. Ostrozne
szacunki dotyczace szerokosci strefy ciaglej zdolnosci do
podtrzymywania zycia (CHZ) wynoszacej 4,6 Gyr wynosza
0,95 do 1,15 AU.

Gwiazdy pozniejsze niz FO maja czas zycia w sekwencji gldwne;j
przekraczajacy 2 Gyr, a zatem sg réwniez potencjalnymi kandydatami
do posiadania planet nadajacych sie do zamieszkania. Strefa habitable
wokdt gwiazdy typu F jest wieksza i znajduje sie dalej niz w przypadku
naszego Slonca; strefa habitable wokot gwiazd typu K i M jest
mniejsza i znajduje sig blizej. Niemniej jednak szeroko$¢ wszystkich
tych stref habitable jest w przyblizeniu taka sama, jesli odleglo$¢ jest
wyrazona w skali logarytmicznej. Skala logarytmiczna odleglosci jest
prawdopodobnie odpowiednia dla tego problemu, poniewaz planety
w naszym Ukladzie Stonecznym sa rozmieszczone logarytmicznie, a
odlegtos¢, w ktorej mozna oczekiwaé powstania planet wokot innej
gwiazdy, powinna by¢ powiazana z
masa pobytu*. Szerokos¢ CHZ wokét innych gwiazd zalezy od czasu, przez
jaki planeta musi pozostawac nadajaca si¢ do zamieszkania, oraz od
tego, czy planeta, ktdra poczatkowo jest zamarznigta, moze zostaé
rozmrozona przez niewielki wzrost jasnosci gwiazdy. Dla okreslonego
okresu nadajacy si¢ do zamieszkania,
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Strefy CHZ wokot gwiazd typu K i M sa szersze (odlegtosé logarytmiczna)
niz w przypadku naszego Stonca, poniewaz gwiazdy te ewoluuja wolniej.
Planety krazace wokot poznych gwiazd typu K i M moga jednak nie
nadawa¢ si¢ do zamieszkania, poniewaz w wyniku tlumienia
plywowego moga zosta¢ uwigzione w rotacji synchronicznej. Gwiazdy
typu F maja wezsze (odleglos¢ logarytmiczna) strefy CHZ niz nasze
Stonce, poniewaz ewoluuja szybciej. Nasze wyniki sugeruja, ze

Gwiazdy typu K od $redniej do wczesnej powinny by¢ brane pod
uwage wraz z gwiazdami typu G jako optymalni kandydaci w
poszukiwaniu zycia pozaziemskiego. o reszta

WPROWADZENIE

Astronomowie od wielu lat interesuja si¢ mozliwoscia istnienia
zycia na innych planetach w naszym Ukladzie Stonecznym i w
innych uktadach planetarnych. Obszar wokot gwiazdy, w ktorym
moga istnie¢ planety sprzyjajace zyciu, nazwano ,strefa
zamieszkalng” (Huang 1959, 1960) lub ,.ekosfera” (Dole 1964,
Shklovski i Sagan 1966). Jej granice wyznaczaja zaktadane
ograniczenia klimatyczne, ktore r6znig si¢ w zaleznosci od autora.
Na przyktad Dole (1964) zdefiniowal planet¢ nadajaca si¢ do
zamieszkania jako taka, na ktérej co najmniej 10% powierzchni
ma $rednig temperaturg¢ od 0 do 30°C, a temperatury ekstremalne
nie przekraczaja -10 lub 40°C. Granice te sa odpowiednie dla
zamieszkania przez ludzi. Inni (np. Rasool i DeBergh 1970, Hart
1978, Kast-ing ef al. 1988, Whil mire er at. 1991) utozsamiali
zdolno$¢ do zamieszkania z obecno$cia wody w stanie ciektym na
powierzchni planety. Wychodzi si¢ tu z zatozenia, ze wszystkie
znane nam organizmy potrzebuja wody w stanie ciektym
przynajmniej w pewnej czgsci swojego cyklu zyciowego. Pogg
(1992)  rozwazyl  obie  definicje, uzywajac  terminu
,.biokompatybilny” do opisania planet posiadajacych wod¢ w stanie
ciektym i zastrzegajac termin ,,nadajaca si¢ do zamieszkania” dla
planet, na ktorych wystgpuja organizmy zywe.
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»zdolne do zycia” dla planet odpowiednich dla ludzi. Bardziej
interesuje nas ustalenie, czy zycie moze ewoluowac na innych
planetach, niz ich kolonizacja, dlatego jako kryterium
zdolnosci do zycia przyjmiemy obecno$¢ wody w stanie
ciektym. Dla ulatwienia prezentacji obszar wystgpowania
wody w stanie cieklym bedziemy nazywal strefy
zamieszkalng lub ,,HZ”, majac Swiadomos¢, ze nie wszystkie
planety w tym obszarze bgda odpowiednim miejscem do zycia
dla ludzi.

Szacowana szeroko$¢ strefy habitatu wokot naszego Slonca
ulegata znacznym wahaniom w ciagu ostatnich 30 lat. Pomimo
stosunkowo restrykcyjnych zalozen klimatycznych, Dole (1964)
przewidzial, ze strefa habitatu powinna rozciagaé¢ si¢ od 0,725
AU do 1,24 AU, czyli od orbity Wenus do okoto potowy
odlegltosci migdzy Ziemia a Marsem. Powodem tego
optymistycznego wyniku jest fakt, ze ,podobne do Ziemi”
planety Dole'a mialy optycznie cienkie atmosfery i stale albedo
planetarne. W rzeczywistosci atmosfera Ziemi jest optycznie
gesta w wigkszosci dhugosei fal podczerwonych, co powoduje
efekt cieplarniany wynoszacy okoto 33°C. Ponadto albedo Ziemi
prawie na pewno zmienia si¢ w odpowiedzi na zmiany w
rozmieszczeniu  $niegu, lodu 1 chmur. Zaréwno efekt
cieplarniany, jak i albedo planetarne podlegaja dobrze znanym
pozytywnym sprz¢zeniom zwrotnym: efekt cieplarniany wzrasta
wraz z temperatura powierzchni z powodu zwigkszonej
zawartosci pary wodnej w atmosferze (Mana be i Wetherald
1967), podczas gdy albedo planetarne wzrasta przy niskich
temperaturach  powierzchniowych z powodu zwigkszonej
pokrywy lodowej i $nieznej. Te pozytywne sprzgzenia zwrotne
moga mie¢ destabilizujacy wplyw na klimat planetarny.
Wykorzystujac jednowymiarowy model klimatu oparty na
rébwnowadze radiacyjnej, Rasool i DeBergh (1970) obliczyli, ze
oceany nigdy nie uleglyby kondensacji, gdyby Ziemia
znajdowata si¢ 0 4 do 7 Wo blizej Stonica. Los ten nazwano
,hniekontrolowanym efektem cieplarnianym”. Z drugiej strony,
proste modele klimatyczne oparte na bilansie energetycznym
(Budyko 1969, Sellers 1969, North 1975) przewiduja, ze Ziemia
ulegtaby globalnemu zlodowaceniu, gdyby powstata tylko 1-2
Wo dalej od Stonca.

Na strefe¢ habitatyczna Stonca ma rowniez wplyw
ewolucja gwiazdy. Podobnie jak inne gwiazdy, Stonce zwigksza
swoja jasno§¢ w trakcie swojego zycia w sekwencji gtownej
(Newman i Rood 1977, Gough 1981, Gilliland 1959). Zgodnie z
tymi modelami, Stonce bylo okoto 30% stabsze, gdy powstat
Uktad Stoneczny, 4,6 mld lat temu, a jego jasno$s¢ wzro$nie
prawie trzykrotnie do czasu opuszczenia ciagu gtownego, czyli
za okoto 5 mld lat (Iben 1967a). Hart (1978) jako pierwszy
uwzglednil ewolucj¢ Stonca w modelu zdolnosci planet do
podtrzymywania zycia. Probowal rowniez jednocze$nie
ewoluowa¢ atmosfer¢ planety — Dbylo to ambitne
przedsigwzigcie, biorac pod uwage zlozonos¢ problemu. Hart
doszedt do  wniosku, Ze Ziemia  doswiadczylaby
niekontrolowanego efektu cieplarnianego w pewnym momencie
swojej historii, gdyby powstata w odleglosci mniejszej niz 0,95
AU, a gdyby powstata w odleglosci wigkszej niz 1,0 AU,
doswiadczytaby niekontrolowanego zlodowacenia. Hart nazwat
obszar pomigdzy tymi granicami ,strefa nieprzerwanie
habitable ”( )lub
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»CHZ”. W kolejnej pracy Hart (1979) zbadal CHZ wokot innych
gwiazd ciagu glownego i doszedt do wniosku, ze sa one
generalnie wezsze niz CHZ dla naszego Stonca i catkowicie
zanikaja dla gwiazd pozniejszych niz KO. Wyniki Hari zostaty
przytoczone przez innych (np. Pollard 1979, Rood i Trefil 1981)
jako dowdd na to, ze planety nadajace si¢ do zamieszkania moga
by¢ bardzo rzadkie. Chociaz nie zgadzamy si¢ z wnioskami Harta
z powodow opisanych ponizej, zgadzamy sig, ze ewolucja gwiazd
stanowi istotne ograniczenie dla mozliwo$ci zamieszkania planet.

Artykut ma nastgpujaca strukturg: w sekcji 2 opisano
mechanizm stabilizacji klimatu na Ziemi i innych planetach
podobnych do Ziemi. W sekcji 3 omowiono procesy fizyczne,
ktore okres$laja wewngtrzne i zewngtrzne granice strefy habitatu,
oraz wskazano ograniczenia wynikajace z obserwacji Wenus i
Marsa. W sekcjach 4 1 5 opisano nasz jednowymiarowy model
klimatu i pokazano, w jaki sposob wykorzystuje si¢ go do
oszacowania szerokosci strefy habitatu i strefy optymalnej dla
zycia wokol naszego Stonca. Analiza ta zostala rozszerzona na
inne gwiazdy ciagu glownego w sekcji 6, w ktorej omawiamy
réwniez kwestie, czy inne gwiazdy maja planety i gdzie takie
planety moga si¢ znajdowa¢ w odniesieniu do strefy habitatu.
Sekcja 7 podsumowuje nasze wyniki i omawia implikacje dla
projektu NASA SETI (Search for Extraterrestrial Intelligence —
poszukiwanie pozaziemskiej inteligencji).

2. STABILIZACJA KLIMATU PRZEZ
CYKLU WEGLANOWO-KRZEMIANOWEGO

Glownym powodem, dla ktérego nie zgadzamy si¢ z
pesymistyczna analiza Harta, jest to, ze w swoim modelu pominat
on silne ujemne sprzgzenie zwrotne, ktore powinno pomdc w
stabilizacji klimatu planetarnego, a mianowicie zwiazek migdzy
poziomem CO, w atmosferze a temperatura powierzchni, po raz
pierwszy zaproponowany przez Walkera ct o/. (1981). [Model
Harta ma roéwniez inne problemy, z ktorych czg$¢ zostata
omoéwiona przez Schneidera i Thompsona (1980).] Argument
dotyczacy stabilizacji klimatu byt juz wczesniej przedstawiany
(np. Kasting ef al. 1988, Kasting i Toon 1989); powtarzamy go
tutaj, poniewaz ma on zasadnicze znaczenie dla naszej dyskusji
na temat zdolno$ci planetarnej do podtrzymywania zycia. W
dhugich okresach czasu (t > 10 000 lat) stezenieco,w atmosferze
ziemskiej jest kontrolowane przez powolne interakcje ze
zbiornikiem skat skorupy ziemskiej, proces ten nazywany jest
cyklem weglanowo-krzemianowym. CO, jest usuwany z
atmosfery poprzez wietrzenie krzemian6w wapnia i magnezu w
skalach, a nast¢pnie wytracanie si¢ i gromadzenie osadow
weglanowych. Jesli wszystkie skalty krzemianowe przedstawimy
za pomoca mineralu wollastonitu (CaSiO ), poczatkowa reakcje
wietrzenia mozna zapisa¢ jako

CaSiO, *2CO,+H, 0

Ca+’ 2HCO +Si0;. (1)

Rozpuszczone produkty wietrzenia krzemianow sa przenoszone
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strumieniami 1 rzekami do oceanu, gdzie organizmy
wykorzystuja je do tworzenia muszli z weglanu wapnia,

Ca* * * 2HCOy — CaCoO, * CO, + HCO. 2

[Chociaz obecnie wigkszos¢ CaCO j jest wytracana biotycznie, ta
sama reakcja zachodzitaby rowniez przy braku bioty, aczkolwiek
przy wyzszym stezeniu wodoroweglanu. Zycie nie jest zatem
konieczne do zakonczenia tej czgSci cyklu wegglanowo-
krzemianowego (Walker 1991).] Kiedy organizmy umieraja,
muszle opadaja na dno morskie. Wigkszo$¢ z nich rozpuszcza sig
w trakcie opadania, ale czg$¢é, zwlaszcza te zakopane na
stosunkowo niewielkiej glgbokosci, przetrwa i zostaje wlaczona
do osadow weglanowych. Ogoélna reakcja, taczaca reakcje (1) i
(2), wyglada nastgpujaco

CaSi03 + CO; — CaCO * SiO, . (s)

Reakcja (3) jest podobna pod wzglgdem formy do reakcji
rownowagowej, ktora wedlug Ureya (1952) regulowata
zawarto$¢ CO; w atmosferze; tutaj jednak stanowi ona czgs$¢
nierownowagowego cyklu geochemicznego.

Chociaz reakcje wietrzenia przebiegaja powoli, szacowana
szybkos$¢ wietrzenia krzemiandéw jest wystarczajaca, aby usunaé
caty wegiel z potaczonego systemu atmosfery i oceanow w ciagu
okoto 400 milionéw lat (Myr) (Holland 1978, Berner e/ of- 1983).
Zatem, aby utrzymac¢ stan rOwnowagi, musi istnie¢ jaki$ proces
przywracajacy wegiel do systemu. Procesem, ktéry powoduje
powrét CO, jest metamorfizm weglanowy, ktory zachodzi, gdy
dno morskie ulega subdukcji, a osady weglanowe sg narazone na
dziatanie wysokich temperatur i ci$nien. W tych warunkach
reakcja (3) zmienia kierunek: krzemian wapnia ulega ponownej
przemianie, a gazowy CO jest uwalniany i wydalany z powrotem
do atmosfery przez wulkany.

Ujemne sprz¢zenie zwrotne wazne dla systemu klimatycznego
wynika z reakcji (1). Reakcje wietrzenia przebiegaja w znacznym
tempie tylko w obecnosci wody w stanie ciektym. Gdyby Ziemia
kiedykolwiek stata si¢ na tyle zimna, Zze zamarzlyby oceany,
wietrzenie krzemiandéw praktycznie ustaloby, a CO»> zaczaloby
gromadzi¢ si¢ w atmosferze. W stosunkowo krétkim czasie, z
geologicznego punktu widzenia, powstalaby ggsta atmosfera CO,
a towarzyszacy jej efekt cieplarniany spowodowatby stopnienie
lodu. W bardziej realistycznym modelu poziom COj w
atmosferze zaczalby wzrastaé, zanim oceany faktycznie
zamarzlyby, wigc prawdopodobnie nigdy nie doszioby do
niekontrolowanego zlodowacenia. [Istnieje pewne
prawdopodobienstwo, ze mogloby dojs¢ do przejsciowego
nickontrolowanego zlodowacenia, poniewaz czas potrzebny do
zamarznig¢cia oceandw jest znacznie Krotszy niz czas potrzebny
do wytworzenia gestej atmosfery CO (Caldeira i Kasting 1992).
Sytuacji tej mozna jednak uniknaé, jesli Ziemia zacznie sig
ociepla¢]. Ten mechanizm sprzg¢zenia zwrotnego moze wyjasniaé
pozorna stabilno$¢ klimatu Ziemi w odniesieniu do stabego
mtodego Stonca
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(Walker ci o/. 1981, Kasting 1989), chociaz niektorzy autorzy
twierdza, ze byloby to znacznie mniej skuteczne bez aktywnego
udziatu bioty (Lovelcick i Whitfield 1982, Schwartzman i Volk
1989). Powrocimy do tej kwestii w sekcji 5(iii). Ten sam
mechanizm sprzg¢zenia zwrotnego zostal postulowany jako
przyczyna pozornego cieplego klimatu na wczesnym Marsie
(Pollack er al. 1957). Opierajac si¢ na tym argumencie, Kasting i
Toon (1989) zasugerowali, ze zewngtrzna krawedz CHZ w
naszym Uktadzie Stonecznym lezy poza orbitag Marsa i ze jest ona
ostatecznie ograniczona przez trudno$¢ utworzenia planety zbyt
blisko wptywu grawitacyjnego Jowisza.

Implikacje tej teorii dla istnienia planet nadajacych si¢ do
zamieszkania s3a dokladnie odwrotne do modelu Harta —
zaktadajac, Ze inne gwiazdy maja uklady planetarne, szanse na to,
ze przynajmniej jedna planeta znajduje si¢ w strefie CHZ
gwiazdy, sa dos¢ duze. Fogg (1992) zbadal t¢ koncepcje
ilosciowo za pomoca modelu komputerowego, ktory uwzglednia
zarobwno ewolucj¢ gwiazd, jak 1 algorytm przewidywania
odlegtosci migdzy planetami (Dole 1970). (Algorytm Dole'a ma
stosunkowo stabe podstawy naukowe, jednak pozwala uzyskaé
uktady planetarne podobne do naszego). Zaktadajac, ze
wewngtrzna granica naszej obecnej strefy habitacyjnej wynosi
0,95 AU, a zewngtrzna 2,1 AU, szacuje on, ze 1 na 39 gwiazd
posiada planetg biokompatybilna (tj. z woda w stanie ciektym), a
1 na 413 gwiazd posiada planet¢ nadajaca si¢ do zamieszkania
przez ludzi. Jesli to prawda, najblizsze planety biokompatybilne i
nadajace si¢ do zamieszkania przez ludzi powinny znajdowac sig¢
odpowiednio w odlegtosci 14 i 31 lat $wietlnych. Perspektywy
znalezienia zycia wokot innych gwiazd wydaja si¢ zatem bardzo
dobre.

3. OGRANICZENIA KLIMATYCZNE NA
WEWNETRZNYCH I ZEWNETRZNYCH
KRAWEDZIACH STREFY ZDATNEJ DO ZYCIA

Nasze wlasne przemyslenia na ten temat byty mniej wigcej w
tym samym miejscu, kiedy jeden z nas zwrdcit uwagg, ze bufor
COy/klimatu ulegltby zniszczeniu, gdyby planeta stata si¢
wystarczajaco zimna, aby CO skroplito si¢ (Whitmire i in. 1991).
Pozniejsze obliczenia wykazaty, ze kondensacja CO stanowita
powazne ograniczenie; obecnie wydaje sig, ze wyklucza ona
istnienie cieptego efektu cieplarnianego CO/HCO na wczesnym
Marsie (Kasting 1991). Powody sa dwa: (i) kondensacja CO,
powoduje powstawanie chmur CO2, ktére powinny zwiekszac
albedo planety poprzez odbijanie padajacego promieniowania
stonecznego. oraz (ii) ciepto utajone uwalniane podczas
kondensacji CO, powinno zmniejsza¢ gradient temperatury w
regionie taczacym atmosferg planety, zmniejszajac w ten sposob
wielko$¢ efektu cieplarnianego. Pierwszy efekt jest trudny do
oszacowania, czg§ciowo dlatego, ze pokrycie chmur i whasciwosci
chmur sa z natury trudne do przewidzenia, a czgsciowo dlatego, ze
wplyw chmur CO na promieniowanie podczerwone wychodzace
mozna obliczy¢ tylko za pomoca modelu uwzglg¢dniajacego
rozpraszanie w tych dtugosciach fal. Nasz jednowymiarowy model
klimatu radiacyjno-konwekcyjnego, podobnie jak wigkszo$¢ jego
ziemskich odpowiednikow, pomija rozpraszanie w podczerwieni.
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Druga zmienng mozna latwo okresli¢ ilosciowo, zakltadajac, ze
konwekcyjny spadek temperatury przebiega zgodnie z adiabata
wilgotna CO»> w regionie, w ktérym CO, ulega kondensacji.
Rzeczywisty spadek temperatury konwekcyjnej moze by¢
mniejszy niz adiabata wilgotna w regionach, takich jak $rednie
szeroko$ci geograficzne ladowe, gdzie zalamujace si¢ fale
barokliniczne uwalniaja znaczne ilo$ci energii; nie powinien on
jednak znacznie przekracza¢ adiabaty wilgotnej. Zastosowanie
wilgotnego adiabatycznego gradientu temperatury w modelu
klimatu radiacyjno-konwekcyjnego daje najstromszy mozliwy
gradient temperatury, a tym samym maksymalny efekt
cieplarniany dla danego zestawu warunkow.

Majac to na uwadze, mozemy wykorzysta¢é nasz model
klimatyczny i wiedz¢ na temat historii Uktadu Stonecznego, aby
zidentyfikowac trzy mozliwe granice zewngtrznej krawedzi strefy
HZ wokot naszego Stonca. Pierwsza (i najbardziej
konserwatywna) granica to odlegtos¢, w ktorej w naszym modelu
zaczynaja si¢ tworzy¢ chmury CO, przy stalej temperaturze
powierzchni wynoszacej 273 K. Nazywamy to granica ,,pierwszej
kondensacji”. Chociaz podejrzewamy, ze strefa HZ rozciaga sig
dalej, nie mozemy zbyt mocno argumentowaé tego punktu,
poniewaz obecnie nie jesteSmy w stanie obliczy¢ efektu
radiacyjnego chmur CO. Druga granica, ktéra nazywamy
»~maksymalng granica efektu cieplarnianego”, to maksymalna
odlegtos¢, w ktorej bezchmurna atmosfera CO moze utrzymacé
temperaturg¢ powierzchniowa 273 K. Odleglo$¢ te¢ mozna
przewidzie¢ za pomoca naszego modelu klimatycznego. Trzecia
granica, ktora okazuje si¢ najbardziej optymistyczna, opiera si¢
na hipotezie, ze wczesna Mars byla wystarczajaco ciepla, aby
mogly na niej istnie¢ state zbiorniki wody w stanie ciektym.
[Wniosek ten jest kwestionowany przez niektorych; zob.
dyskusja w Kasting (1991)]. Jesli zalozymy, ze sieci dolin maja
3,8 mld lat (Pollack e/ al. 1957) i ze jasno$¢ Stonca wynosila
wowczas 75% obecnej wartosci (Gough 198 1), efektywna
jasno§¢ Stofca, Seeatr dla wczesnej Marsa wynosita 327%
obecnej wartosci na orbicie Ziemi. Odpowiadajaca temu granica
zewngtrznej krawedzi dzisiejszej strefy habitatu wynosi 1 AU/S, '
, czyli 1,77 AU. Jest to odleglos¢ wigksza niz orbita Marsa,
wynoszaca 1,52 AU, poniewaz ograniczenia klimatyczne zostaty
nalozone we wczesnej historii Uktadu Stonecznego. Poniewaz
odleglos¢ ta  przekracza maksymalng granicg efektu
cieplarnianego dla atmosfery CO—HCO, utrzymanie ciepla na
Marsie (lub innej planecie) w tej odlegltosci moze wymagac
obecnosci dodatkowych gazoéw cieplarnianych (Kast-ing 1991).

Wewngetrzna granice strefy HZ dla naszego Ukladu
Stonecznego mozna oszacowaé¢ na podstawie modelowania
klimatu podobnego do tego przeprowadzonego przez Kastinga (I
96ti). W modelu tym, ktory zostanie opisany ponizej, $rednia
temperatura  powierzchni  ,Ziemi”  zostala  stopniowo
podwyzszona z obecnej wartosci 288 K do temperatur
przekraczajacych temperaturg¢ krytyczna wody (647 K). W
regionie konwekcyjnym zatozono wilgotna adiabatg HCO, a
efektywna jasno$¢ stoneczng obliczono jako funkcj¢ temperatury
powierzchni. Zidentyfikowano dwie wartosci krytyczne S J:
jedna (S 1,1), przy ktorej stratosfera staje si¢ wilgotna, i druga
(Sz 14), przy ktorej oceany catkowicie wyparowuja. Pierwsza
granica to
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ktory ma najwigksze znaczenie dla problemu zdolnosci do
podtrzymywania zycia. Gdy stratosfera staje si¢ wilgotna,
ograniczenie dyfuzji w gornym strumieniu wodoru zostaje
przetamane (Hunten 1973, Walker 1977), a wodor wytworzony w
wyniku fotolizy pary wodnej moze szybko uciekaé w przestrzen
kosmiczng (Kasting i Pollack 1963). Oba obliczone limity
pomijaja efekt radiacyjny chmur HCO 1 dlatego sa
konserwatywne. Chmury HCO w ciepte;j, ,,wilgotnej atmosferze
cieplarnianej” powinny zmniejsza¢ temperatur¢ powierzchni,
poniewaz ich wplyw na albedo planety przewaza nad ich
wplywem na promieniowanie podczerwone wychodzace (Kasting
1988, rys. 8). Ramanathan i Collins (1991) sugeruja, ze ujemne
sprzgzenie zwrotne chmur jest tak silne, Ze niekontrolowany efekt
cieplarniany jest praktycznie niemozliwy. Nie zgadzamy si¢ z ich
whnioskiem, poniewaz sugeruje on, ze Wenus musiala powstac
jako planeta sucha, podczas gdy obecne modele powstawania
Uktadu Stonecznego (Wetherill 1986) oraz wysoki wspoétczynnik
DIH w atmosferze Wenus (Donahue i in. 1982, Donahue i
Hodges 1992) sugeruja, ze Wenus powstata jako planeta mokra.
[Alternatywne wyjasnienie wysokiego wspotczynnika DIH,
oparte na uzupeilnianiu wody atmosferycznej przez komety,
zostalo  zaproponowane przez Grinspoona (1987) oraz
Grinspoona i Lewisa (1988).] Model mokrego pochodzenia jest
poparty niedawng korekta w gor¢ wspotczynnika frakcjonowania
dla ucieczki deuteru (G urwell i Yung 1992), co sprawia, ze
model uzupetlniania przez komety jest praktycznie nie do
utrzymania.

Jesli zalozymy, ze Wenus powstala jako planeta mokra,
mozemy wykorzysta¢ obserwowany obecnie brak wody na jej
powierzchni do wyznaczenia trzeciego oszacowania wewngtrznej
granicy strefy habitatu. Obserwacje radarowe przeprowadzone
przez sond¢ kosmiczna Magellan oraz teleskopy naziemne
wskazuja, ze od 1 miliarda lat na powierzchni Wenus nie ptyn¢ta
woda w stanie ciektym (Solomon i Head 199 I). Strumien energii
stonecznej na orbicie Wenus (0,72 AU) 1 miliard lat temu
wynosit okoto 1,76 Sz (Gough 198 I). Odpowiada to obecnej
wewngtrznej krawegdzi strefy habitatu wynoszacej 0,75 AU.
Ponownie odlegtos¢ ta jest wigksza niz odleglto$¢ orbitalna
Wenus, poniewaz ograniczenie zostalo nalozone we
wczesniejszym okresie historii planety. Nalezy zauwazy¢, ze
ograniczenie to roézni si¢ od naszego empirycznego ograniczenia
dotyczacego zewnetrznej krawedzi, poniewaz Wenus znajduje si¢
ewidentnie poza strefa HZ, podczas gdy wczesna Mars
najwyrazniej znajdowata si¢ w jej obrgbie.

Mozemy zatem uzyska¢ trzy rézne szacunki, dwa catkowicie
teoretyczne i jeden czgsciowo oparty na obserwacjach, zarbwno
dla wewngtrznej, jak i zewngtrznej krawegdzi strefy habitatu w
naszym Ukladzie Stonecznym. W nastgpnej sekcji opisano
modele klimatyczne wykorzystane do uzyskania szacunkow
teoretycznych.

4. OPIS MODELU KLIMATYCZNEGO

Dwa modele klimatyczne wykorzystane w tych obliczeniach

zostaly szczegétowo opisane wczesniej, dlatego niniejsza
prezentacja ogranicza si¢ do najwazniejszych informacji.
Obliczenia  dotyczace  wewngtrznej  krawedzi  zostaly

przeprowadzone przy uzyciu jednowymiarowego, radiacyjno-
konwekcyjnego modelu klimatycznego podobnego do modelu
Kastinga (1988), ktoéry sam w sobie zostal opracowany na
podstawie prac Kastinga i in. (1954)
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oraz Kasting i Ackerman (1986). Depozycj¢ energii stonecznej
obliczono przy uzyciu procedury rozpraszania
dwustrumieniowego 6; absorpcje podczerwieni obliczono przy
uzyciu modeli pasmowych. Obliczenia podczerwieni rozszerzono
do krétkich dhlugosci fal (0,39 pm), aby umozliwi¢ doktadne
modelowanie

bardzo goracych atmosferach. Uwzglgdniono nieidealne
zachowanie pary wodnej, aby zapewni¢ doktadno$¢ przy
wysokich ci$nieniach powierzchniowych.

Chmury nie zostaty wyraznie uwzglednione w modelu, ale ich
wplyw zostat sparametryzowany poprzez przyjecie wysokiego
albedo powierzchni, A, wynoszqcego 0,22. Ta wartos¢ A pozwala
modelowi odtworzy¢ obecng $rednia temperaturg powierzchni
Ziemi, wynoszaca 288 K, przy obecnym nastonecznieniu.
Utrzymanie stalej wartoSci A podczas obliczen jest
rownoznaczne z zatozeniem zerowego sprzgzenia zwrotnego
chmur, co jest najlepszym rozwigzaniem, biorac pod uwage
nasza obecna niewiedzg na temat tego zjawiska. Model
stratosfery przyjgto jako izotermiczny przy 200 K; zatozenie
to ma znikomy wpltyw na granic¢ niekontrolowanego efektu
cieplarnianego (Kasting 1988, rys. 3), ale moze mie¢ znaczacy
wplyw na granicg ,utraty wody” [patrz sekcja 5(iv)].
Wspoétczynnik spadku temperatury w modelowej troposferze
jest wilgotny adiabatyczny w poblizu szczytu i zgodny z
adiabata sucha lub wilgotna w poblizu powierzchni ziemi, w
zaleznosci od tego, czy temperatura powierzchni jest powyzej,
czy ponizej temperatury krytycznej. Wyrazenia wspotczynnika
spadku temperatury podano w rownaniach (A4), (AS), (Al1) i
(A12) w Kasting (1988). Zatozono, ze wilgotnos¢ wzgledna
troposfery wynosi jedno§¢. Zaréwno zatozenia dotyczace
gradientu temperatury, jak i wilgotnosci wzglednej generuja
maksymalne ocieplenie spowodowane efektem cieplarnianym,
a tym samym konserwatywne oszacowanie wewngtrznej
krawedzi strefy HZ. Zatozono planet¢ podobna do Ziemi z
pelnym oceanem wodnym na powierzchni (1,4 x 10" litrow).
Atmosfera tla sktada si¢ z 1 bara Nz i 300 czgsci na milion
objetosci (ppmv) CO, ,

bez tlenu i ozonu.

Model zewngtrznej krawedzi jest podobny do modelu
zastosowanego przez Kastinga (1991) do symulacji klimatu
wczesnego Marsa, z ta r6znica, ze oprocz C zawiera rowniez N2 2
Kod promieniowania jest podobny do modelu wewngtrznej
krawedzi, z ta roznica, ze dlugos¢ fali
Siatka dla podczerwieni zostata skrécona ponizej 0,54 pm. Nie
uwzgledniono chmur, a warto$¢ A ustalono na 0,215, co daje
obserwowana temperatur¢ powierzchni dla
obecny na Marsie i zblizony do wartosci potrzebnej do
symulacji Ziemi bez chmur. W wigkszosci obliczen przyjgto
planety podobne do Ziemi z atmosfera I-bar N2 i zmiennym
ci$nieniem czastkowym CO. Nasza robocza hipoteza zaktada,
ze CO,w atmosferze gromadziloby si¢ w miarg ochladzania
si¢ tych planet z powodu sprzgzenia zwrotnego zapewnianego
przez cykl weglanowo-krzemianowy. Aby zapewnic
doktadno$¢ przy wysokich ci$nieniach powierzchniowych,

uwzgledniono nieidealne zachowanie CO. Obliczenia
przeprowadzono dla  $redniej globalnej temperatury
powierzchni  wynoszacej 273 K, stosujac procedurg

modelowania oznaczona jako ,,metoda 2” przez Kastinga
(1991). W tej metodzie, podobnej do zastosowane] w
obliczeniach dotyczacych wewngtrznej krawedzi, okreslamy
temperatur¢ powierzchni, a nastgpnie obliczamy strumien
stloneczny wymagany do utrzymania
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. Zalozono izotermiczng stratosferg ; jej temperaturg obliczono za
pomoca procedury iteracyjnej przy uzyciu wzoru

o @)
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Tutaj A jest albedo planety, a S,z efektywnym strumieniem
stonecznym (w jednostkach bezwymiarowych) obliczonym przez
model. Wzér ten z powodzeniem odtwarza temperatur¢ pulapki
zimna, w ktorej CO; po raz pierwszy ulega kondensacji w
hipotetycznej, ggstej atmosferze marsjanskiej (Kasting 1991 ,
rys. 2). Maksymalna granica efektu cieplarnianego na
zewngetrznej krawedzi HZ jest stosunkowo niewrazliwa na 7,,,,
, , co pokazano ponizej; jednakze pierwsza granica kondensacji
jest, co nie jest zaskakujace, do$¢ zalezna od tego parametru.

Wspotczynnik  zaniku polaczen w  czgSci troposfery
niezasyconej COC jest podany w roéwnaniu (A18) w Kasting
(1991); jednakze wyrazenia C , (bVIbT) z 1 (6VI6P) zostalty
zmodyfikowane w celu uwzglednienia kombinacji (i<leal) Nj i
nieidealnego CO, . Ciepla wlasciwe dla CO, zostaly réwniez
zmodyfikowane przy uzyciu danych Woolleya (1954),
cytowanych w Vukalovich i Altunin (1968), w celu uzyskania
warto$ci «przy cisnieniu zerowym. [Wartosci Woolleya dla
Ct(CO, ) sa 0 5 do 10Wo nizsze niz te podane w rownaniu (A3)
Kastinga (1i*9 I). Powoduje to niewielki wzrost przewidywanych
spadkow temperatury, ale nie wystarczajacy, aby rozwiazac
problem klimatu wczesnej Marsa]. Rownanie (A 18) przedstawia
wilgotna adiabatg, wzdtuz ktorej skrapla si¢ H20. Podobnie jak w
modelu wewngtrznej krawedzi, zalozono, ze para wodna jest w
pelni nasycona w troposferze. Ma to niewielki wptyw na wyniki
dotyczace zewngtrznej krawedzi, poniewaz wigkszos¢é efektu
cieplarnianego w badanych zimnych, gestych atmosferach wynika
z absorpcji przez CO; . Nachylenie temperatury w regionie
nasyconym CO, obliczono na podstawie wyrazenia

dWP
dinT

dIn P, 1 dInn,
5 ®)
dWT 1 +agm/pm W T

W tym przypadku I-' i T oznaczaja odpowiednio cisnienie
atmosferyczne i temperaturg; P oznacza ci$nienie pary nasyconej
COi

(=28), am, ( = 44) to masy czasteczkowe No i CO; a, (- p 1 pz)
to gesto§¢ masowa COC podzielona przez gestosé No; a Q (- R
TIPV) to odwrotno$¢ wspotczynnika $cisliwosci f<ir CO, . fi is to
uniwersalna stata gazowa. Wyrazenie to zostalo wyprowadzone z
réwnania (AS) w Kasting (1988) poprzez manipulowanie
terminami. Jego zaleta jest to, ze pozwala ono obliczy¢ pierwszy
czlon po prawej stronie bezposrednio z roéwnan ci$nienia
nasycenia pary dla CO, [rownania (AS5) i (A6) w Kasting 1991].
Drugi czlon po prawej stronie oblicza si¢ z rownania (A4) ikt
Kasting (1988) , wykorzystujac dane termodynamiczne CO, z
Vukalovich i Altunin (1968). Réwnanie (5) przedstawia
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wilgotna adiabatyka, wzdluz ktorej skrapla si¢ CO. W
rzeczywistos$ci w tym obszarze powinno rowniez skraplac¢ si¢ H
O, jednak jest ono znacznie mniej obfite niz CO, wigc jego
wplyw na gradient temperatury mozna bezpiecznie pominac.

5. STREFA ZDATNA DO ZYCIA WOKOL GWIAZD TYPU SLONECZNEGO

W tym miejscu oszacujemy szerokos¢ strefy HZ i CHZ
wokoét gwiazd podobnych do naszego Stonca. W pierwszym
podrozdziale opisano wyniki modelowania klimatu, w
kolejnych  trzech  podrozdzialtach  omowiono  rézne
niepewno$ci, a w ostatnim podrozdziale uwzgledniono
ewolucjg czasowa.

(i) Standardowy model Ziemi

Wewnetrzna krawedz. Pierwsza seria obliczen
przeprowadzonych przy uzyciu modelu miata na celu
oszacowanie polozenia wewngtrznej i zewngtrznej krawedzi
strefy habitatu (HZ) dla naszego standardowego modelu Ziemi.
Obliczenia dotyczace wewngtrznej krawedzi przedstawiono na
rys. 1-3. Obliczenia te sa identyczne z obliczeniami Kastinga
(1988), z wyjatkiem wykluczenia atmosferycznego O
Obliczenia przeprowadzono w nastgpujacy sposob: Temperatura
powierzchni 7 dla modelu ,Ziemia” zostala podwyzszona
stopniowo z 220 do 2000 K. Jednoczesnie model radiacyjny
zostal wykorzystany do obliczenia strumienia promieniowania
stonecznego netto Ug oraz strumienia promieniowania
podczerwonego netto Fty na gornej granicy atmosfery (rys. 1a).
Obliczenia strumienia stonecznego zakladaja, ze strumien
padajacy na gorna granic¢ atmosfery jest rowny obecnej stalej
slonecznej na orbicie Ziemi, 50 = 1360 W m '. Nastgpnie
uzyskano albedo planetarne (rys. Ib) z wyrazenia

aN_ »
A =1
p SO

Efektywny strumien stoneczny (rys. 1c) zostat obliczony
na podstawie

F
Seiy = F_[:' @

Przypomnijmy, ze S z ( = SIS ) to znormalizowany strumien
stoneczny wymagany do utrzymania okreslonej temperatury
powierzchni. ROwnanie
(7) wyraza po prostu wymog rownowagi energetycznej planety:
promieniowanie stoneczne netto przychodzace musi by¢ réwne
promieniowaniu podczerwonemu netto wychodzacemu.
Fizycznie wyniki przedstawione na wykresach mozna
wyjasni¢ w nastgpujacy sposob: Fty wzrasta wraz z temperatura
powierzchni do 7, — 360 K, a nastgpnie ustabilizowuje si¢ przy
wyzszych temperaturach, poniewaz atmosfera staje si¢ optycznie
gesta dla wszystkich dlugosci fal podczerwieni. Dalszy wzrost
F,r nastgpuje
tylko przy T > 1400 K, w ktérym to momencie powierzchnia
zaczyna promieniowaé w zakresie widzialnym. Z drugiej strony
F poczatkowo wzrasta z powodu zwigkszonego pochlaniania
promieniowania stonecznego przez par¢ wodng, a nastgpnie
spada do statej wartosci przy wysokiej temperaturze.
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Rys. 1. Zalezno$¢ roznych wielko$ci od temperatury powierzchni
dla standardowego modelu wewngtrznej krawegdzi: (a)  strumien
promieniowania podczerwonego wychodzacego (,z j 1 strumien

promieniowania stonecznego netto (rs), (b) albedo planetarne oraz (c)
efektywny strumien promieniowania stonecznego . Nalezy zwroci¢ uwage na
przerwg migdzy 7fi0 a 1300 K. Krzywa przerywana w (b) pokazuje zakladane
albedo powierzchni .
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RYS. 2. Profile pionowe temperatury (a) i wspolczynnika mieszania pary
wodnej (b) dla wybranych temperatur powierzchniowych w standardowym
modelu wewnegtrznej krawedzi.

temperatur  powierzchniowych z powodu zwigkszonego
rozpraszania Rayleigha. (Ci$nienie powierzchniowe wzrasta
podczas tego procesu z | bara przy niskiej temperaturze T do 270
barow przy wysokiej temperaturze T .) Albedo planetarne
zachowuje si¢ oczywiscie odwrotnie niz F5 W wyniku
potaczonego dziatania F' z 1 F z, 3,, wzrasta monotonicznie do
punktu krytycznego przy 647 K, a nastgpnie pozostaje prawie
stale az do ekstremalnie wysokich temperatur powierzchniowych.
Prowadzi to do dobrze zdefiniowanej granicy efektu
cieplarnianego S,, = 1,41. Odpowiadajaca jej odlegtos¢ orbitalna,
d(— 1 AU/S};s), wynosi 0,84 AU.

Limit utraty wody wystgpuje przy znacznie nizszej warto$ci
Sgq, poniewaz pionowy rozklad pary wodnej zmienia sig¢
dramatycznie wraz ze wzrostem temperatury powierzchni.
Rysunek 2 przedstawia temperaturg i par¢ wodna
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profile dla wybranych warto$ci 7. Tropopauza, zdefiniowana tutaj
jako gorna granica warstwy taczacej, przesuwa si¢ w gorg z 10 do
170 km wraz ze wzrostem 7 z 280 do 420 K (rys. 2a).
Jednoczesnie stosunek mieszania pary wodnej w stratosferze
wzrasta z 10° do wartosci bliskiej jednosci (rys. 2b). Szybkie
przejsécie od niskiego stgzenia H O w stratosferze do wysokiego
stezenia H, O w stratosferze nastgpuje w poblizu 7, — 3 10 K.
Powodem tego jest fakt, ze para wodna w tym punkcie stanowi
20Tr dolnej atmosfery. Jak wykazal Ingersoll (1969),
»Zatrzymywanie zimna” przez par¢ wodna w tropopauzie staje si¢
nieskuteczne, gdy stosunek mieszania pary wodnej na
powierzchni przekracza tg warto$¢ krytyczna.
Wyniki przedstawione na rys. 1 i 2 mozna potaczy¢, aby
uzyska¢ wspotczynnik mieszania stratosferycznej pary wodnej,
/(HCO) jako funkcje S (Yrys. 3). q,,Warto$¢ t¢ mozna
wykorzystano do oszacowania granicy utraty wody. Szybkos$c
ucieczki atomow wodoru ograniczona dyfuzja mozna zapisac jako
(H unten 1973, Walker t977)

®, (H)=2 x 10V f(H) cm™?sec”!, )

gdzie (H) (= 2/(H.O) w tym przypadku) jest calkowitym
wspotczynnikiem  mieszania ~ wodoru  w  stratosferze.
Wspolczynnik liczbowy w tym réwnaniu zalezy od sktadu
atmosfery 1 wysokosci skali w homopauzie 100 km
wysokosci), ale powinien dawa¢ wyniki poprawne z doktadnoscia
do wspotczynnika 2 lub 3 dla wigkszos$ci planet podobnych do
Ziemi. Poniewaz w oceanach Ziemi znajduje si¢ okoto 2 x 10”
atoméw wodoru cm®’, oceanach Ziemi, skala czasowa utraty
wody zbliza si¢ do wieku Ziemi dla /(HCO) — 3 x 10 ’. Zatem
granica utraty wody wystgpuje przy S, — 1 .1 kd — 0,95 AU). Jak
wspomniano wczesniej, zarowno ta wartos¢, jak i wartos¢ podana
dla przebiegu
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RYS. 3. Zmiana wspoétczynnika mieszania HCO w stratosferze wraz ze
skutecznym strumieniem stonecznym w standardowym modelu wewngtrznej
krawedzi.
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Granice efektu cieplarnianego sa konserwatywne, poniewaz
pomijaja one mozliwe ujemne sprzg¢zenie zwrotne chmur.
Rzeczywista wewngtrzna krawedz strefy HZ wokot naszego
Stofica prawdopodobnie znajduje si¢ przy znacznie wyzZszej
wartosci S .

Zewngtrzna krawedz. Obliczenia modelowe dla zewngtrznej
krawedzi HZ przedstawiono na rys. 4—7. W obliczeniach tych
temperatura powierzchni ,,Ziemi” zostata ustalona na 273 K, a
ci$nienie parcjalne CO w atmosferze zmieniano w zakresie od 1
do 34,7 bara (ci$nienie nasycenia pary CO w tej temperaturze).
Strumienie promieniowania padajacego 1 wychodzacego
obliczono w taki sam sposdb, jak powyzej. Strumien
promieniowania podczerwonego wychodzacego zmniejsza si¢
poczatkowo wraz ze wzrostem pCO, do

10 barow, a nastgpnie osiaga niemal stala warto$¢ przy
wyzszych ci$nieniach powierzchniowych (rys. 4a). Poczatkowy
spadek jest miara efektu cieplarnianego CO; granica
asymptotyczna jest osiagana, gdy atmosfera staje sig
nieprzezroczysta dla wszystkich dhlugosci fal podczerwieni.
Absorbowany strumien stoneczny maleje wraz ze wzrostem
SCO, w wyniku zwigkszonego rozpraszania Rayleigha.
Odpowiednio, albedo planety staje sig¢ bardzo wysokie przy
wysokich ci$nieniach parcjalnych CO (rys. 4b). Efekty stoneczne
i podczerwone dziataja w przeciwnych kierunkach, powodujac, ze
S osiaga minimalng warto$¢ 0,36 w poblizu SCO = 8 bardw (rys.
4c). Wartos¢ ta, odpowiadajaca d — 1,67 AU, okresla
maksymalng granicg efektu cieplarnianego na zewngtrznej
krawedzi HZ. Jest to w pewnym sensie optymistyczna granica
zewngtrzna, poniewaz pomija efekt radiacyjny chmur CO, ktore
sa obecne w catym obliczeniu (patrz ponizej). Z drugiej strony,
wyprowadzona granica dla S ;jt jest pesymistyczna w tym sensie,
ze jest wyzsza niz efektywny strumien stoneczny dla wczesnej
Marsa (S — 0,32). Jak wspomniano wcze$niej, jednym z
wyjasnien tej pozornej rozbieznosci jest to, ze wczesna Mars
mogta mie¢ inne gazy cieplarniane w
jego atmosferg oprocz CO» i HCO. To samo
moze dotyczy¢ planet wokot innych gwiazd; nalezy o tym
pamigtac, rozwazajac implikacje tych wynikow.

Dodatkowe informacje fizyczne na temat zachowania modelu
komputerowego mozna uzyskaé, analizujac profile temperatury
w pionie obliczone w tej sekwencji (rys. 5). Przy pCO, = 1 bar
nie dochodzi do kondensacji CO: profil temperatury przechodzi
bezposrednio od stosunkowo stromego, wilgotnego adiabatu
HCO w troposferze do izotermicznej stratosfery. Przy wyzszych
ci$nieniach czastkowych CO w gérnej troposferze pojawia si¢
obszar kondensacji CO, gdzie konwekcyjny gradient temperatury
zmniejsza si¢ do znacznie nizszej wartosci wilgotnego adiabatu
CO. Przy SCO; = 34,7 baréw wilgotna adiabatyka CO, rozciaga
si¢ az do powierzchni. Nieciaglo$¢ nachylenia w poblizu 216 K
(8 km) jest spowodowana zmiana kondensatu z lodu CO2 na
ciecz CO;.

Bardzo glebokie obszary kondensacji wystgpujace przy wysokim
stezeniu CO,
ci$nienia czastkowe bylyby prawdopodobnie wypetione CO,
dmrami.
Bardziej konserwatywne oszacowanie dla zewngtrznej
krawedzi
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Rys. 4. Zaleznos$¢ roznych wielkosci od ci$nienia parcjalnego CO

dla standardowego modelu zewngtrznej krawedzi: (a) wychodzacy strumien
podczerwieni i strumien stoneczny netto, (b) albedo planetarne oraz (c)
efektywny strumien stoneczny. Temperatura powierzchni jest ustalona na
0°C. Krzywe koncza si¢ przy pCO» = 34,7 baréw, czyli cisnieniu nasycenia
pary wodnej w tej temperaturze.
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RYS. 5. Pionowe profile temperatury dla wybranych cisnien czastkowych
CO» w standardowym modelu krawedzi zewngtrzne;j.

HZ uzyskuje si¢ poprzez wyszukanie minimalnego ci$nienia
czastkowego CO, przy ktorym CO, ulega kondensacji. Rysunek
6 ilustruje sposOb wyznaczenia tej granicy. Krzywe ciagle
przedstawiaja stosunek objgtosciowy CO dla roznych ci$nien
czastkowych CO. Krzywe przerywane przedstawiaja stosunek P
,IP, czyli cisnienie nasycenia pary CO2 podzielone przez
cisnienie otoczenia. Oba zestawy krzywych zbiegaja si¢ na
wysokos$ci 10 km dla pCO2 nieco powyzej 1 bara; oznacza to
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RYS. 6. Wykres ilustrujacy poczatek kondensacji CO w

standardowym modelu zewngtrznej krawedzi. Krzywe ciagle przedstawiaja
stosunek objgtosciowy COj; krzywe przerywane przedstawiaja cisnienie pary
nasyconej CO, podzielone przez ci$nienie atmosferyczne otoczenia.
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RYS. 7. Zmiana efektywnego strumienia stonecznego wraz z pC O> dla
sekwencji obliczen przedstawionych na rys. 6. Linie przerywane pokazuja
miejsce pierwszego skraplania CO».

punkt pierwszej kondensacji CO,. Poniewaz efektywny strumien
stoneczny jest okre$lany w ramach obliczen, odpowiednia warto$¢
Seb*S znaleziona w tym samym czasie (rys. 7). Procedura ta daje
granicg pierwszej kondensacji wynoszaca S, -

0,53 (d — 1,37 AU). Warto$¢ ta jest prawdopodobnie zbyt
pesymistyczna

poniewaz chmury CO2 powstale w takiej atmosferze bylyby
prawdopodobnie bardzo rzadkie i mialyby jedynie marginalny
wplyw na bilans promieniowania planetarnego. Naszym
najlepszym przypuszczeniem opartym wylacznie na tym modelu
teoretycznym jest to, ze rzeczywista zewngtrzna granica strefy
habitatu znajduje si¢ gdzie§ pomigdzy tq granica a maksymalng
granica efektu cieplarnianego.

(ii) Komputeryzacja — niejasnosci

Kluczowym zatozeniem przyjetym w tych obliczeniach jest
to, ze stratosfer¢ mozna przyblizy¢ jako izotermiczna. Mozna i
nalezy zada¢ pytanie, jak duzy wplyw ma to na wyniki. W
przypadku  niekontrolowanego efektu  cieplarnianego i
maksymalnych limitow efektu cieplarnianego odpowiedZ brzmi:
niewielki”. W pierwszym przypadku stratosfera jest tak rzadka,
ze praktycznie przepuszcza promieniowanie podczerwone; w
drugim przypadku jest tak zimna, Ze emituje niewiele energii
podczerwonej. Aby znaczaco zmieni¢ J*rw atmosferze z efektem
cieplarnianym typu runaway, wymagany jest wzrost T,, 0 50 K
(Kasting 1988, rys. 3), natomiast w atmosferze z efektem
cieplarnianym typu maksymalnego wymagany jest wzrost o 30 K.
Przyjete tutaj temperatury stratosferyczne sa prawdopodobnie
doktadne do
w tym zakresie, wigc te dwa limity zdolnosci do zycia sa w tym
sensie stabilne. Pozostale dwa limity sa znacznie bardziej
wrazliwe na temperaturg stratosfery. Wysokie wartosci
T,,q, zmniejszaja skuteczno$¢ pulapki zimna tropopauzy,
umozliwiajac dotarcie wigkszej ilosci pary wodnej do
stratosfery. Wzrost 7,,,, o 40 K spowodowalby przesunigcie
granicy utraty wody
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od 0,95 AU do 1,0 AU . Podobnie, poczatek kondensacji CO w
poblizu zewngtrznej krawedzi strefy habitatu zalezy w duzym
stopniu od temperatury stratosferycznej. Spadek temperatury T o
20 K spowodowatby przesunigcie pierwszej granicy kondensacji
z
1,37 AU do 1,27 AU; wzrost o 20 K przesunatby granice
kondensacji do 1,47 AU. Wnioskujemy, ze te dwie ostatnie
granice zdolno$ci do podtrzymywania zycia sa do$¢ ptynne.
Nasze prognozy mozna by poprawic, stosujac model klimatyczny
umozliwiajacy obliczenie dokladnego profilu temperatury
stratosferycznej 1 uwzgledniajacy zmiany temperatury w
zaleznosci od szerokosci geograficzne;j.

Najpowazniejszym problemem naszego modelu klimatycznego

jest
Jednak wyraznie widoczne jest podejscie do chmur (lub jego
brak). Problem ten zostal juz w pewnym stopniu omoéwiony w
sekcji 3. Nalezy wzia¢ pod uwage dwa rézne rodzaje chmur:
chmury HCO, ktore sa prawdopodobnie najwazniejsze w poblizu
wewnetrznej krawedzi strefy habitatu, oraz chmury CO, ktore
maja znaczenie tylko w poblizu zewngtrznej krawedzi strefy
habitatu. Nasz model aproksymuje efekt radiacyjny chmur HCO
poprzez umieszczenie warstwy chmur na powierzchni i
utrzymanie niezmiennego albedo powierzchni. Zalozenie to moze
powaznie zanizaé wptyw chmur na albedo planety przy jego*
temperaturach powierzchniowych, gdy troposfera rozciaga si¢ na
wiele wysoko$ci skalowych nad ziemia. Mozemy jednak
tolerowac t¢ niepewno$¢, poniewaz oznacza to, ze nasze szacunki
dotyczace  wewngtrznej  krawedzi  strefy  habitatu  sa
konserwatywne: planety sa prawdopodobnie bardziej odporne na
utratg wody, niz sugeruje nasz model klimatyczny. Chmury CO
w poblizu zewngtrznej krawedzi stanowia bardziej klopotliwy
problem. StaraliSmy si¢ zachowaé ostrozno$¢, szacujac odlegtose,
w ktorej chmury te powstatyby po raz pierwszy, i wykorzystujac
ja jako jedna z naszych zewngtrznych granic. Jednak nasz model
klimatyczny nie radzi sobie zbyt dobrze z przewidywaniem tej
odlegtosci, poniewaz temperatura stratosferyczna nie jest
doktadnie obliczana. Ponadto nasz model jest tylko
jednowymiarowy i mozna sobie wyobrazié, ze kondensacja CO w
regionach polarnych planety zacznie destabilizowa¢ klimat
znacznie wczesniej, niz przewiduje nasz model (Caldeira i
Kasting 1992).

(iii) Planety niepodobne do Ziemi

Te same obliczenia mozna wykona¢ dla planet, ktore roéznia
si¢ od Ziemi pod réznymi wzglgedami, na przyktad rozmiarem.
Aby zbada¢ ten efekt, obliczenia z sekcji 5(i) powtdérzono dla
planet o grawitacji powierzchniowej wynoszacej 3,73 i 25 ™s'w
poréwnaniu z 9,8 ™¥dla Ziemi. Nizsza warto$¢ to grawitacja
powierzchniowa Marsa, ktéry ma okoto jednej dziesiatej masy
Ziemi ; wyzsza warto§¢ odpowiada planecie okoto 10 razy
wigkszej od Ziemi. Zatozono, ze obie planety maja yN» = 1 bar.
(Zatozenie to moze by¢ fizycznie nierealne, poniewaz zaktada
proporcjonalnie wigksza ilo$¢ azotu na mniejszej planecie niz na
wigkszej). Wpltyw na cztery teoretyczne planety nadajace si¢ do
zamieszkania
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TABELA 1
Krytyczne odlegtosci orbitalne od Stofica dla roznych parametrow
planetarnych
Wewngtrzna krawedz Na krawedzi icr
Rpnzway Waier 1" Co Maksymalna

Case grmnhouse strata kondensacja erVe nhousV
Standard model 0,84 0,95 0,37 1,67
Mars-sized planei 0,88 0,98 \.49 1,67
Duzy samolot i” 081 0,91 129 1.64
p,=0.)bar 0,84 096 1.36 1.47
PN, = 10 bars 0,84 0,88 1.39 0,69
pCO=3x10" bar 0,84 0,94
pCO, -32z10" bar 0,84 0,97
pCO, - 3 x IO bar 084 099
pCO, - 0,3 bar 0,84 1,00
9CO, — 3 bar 0,8d 0,95
pCO,=30 be 0,84 0

* Grawitacja powierzchniowa = 3,73 m/s%
** Grawitacja powierzchniowa = 25,0 m/s2

Ograniczenia zdolno$ci przedstawiono w tabeli 1. Wszystkie
warto$ci, z  wyjatkiem maksymalnego limitu efektu
cieplarnianego, ulegaja znacznym zmianom. Pod wzgledem
odleglosci orbitalnej granice zdolno$ci do podtrzymywania Zycia
przesuwajq sie na zewnatrz w przypadku planety wielkosci Marsa
i do wewnatrz w przypadku duzej planety. Powodem tego jest
fakt, ze atmosfera planety wielkosci Marsa ma wigksza glebokosc
kolumny, co zwigksza zaréwno albedo planety, jak i efekt
cieplarniany. W poblizu wewngtrznej krawedzi strefy habitatu
oraz przy niskich wartoSciach pCO2 w poblizu zewnegtrznej
krawedzi dominuje zwigkszony efekt cieplarniany; przy wysokich
poziomach pCO w poblizu zewngtrznej krawegdzi dominuje
zwigkszone albedo. Maksymalna granica efektu cieplarnianego
zmienia si¢ bardzo nieznacznie, poniewaz stanowi kompromis
migdzy dwoma konkurujacymi efektami. Poniewaz wewngtrzna
krawedZ przesuwa si¢ do wewnatrz, podczas gdy co najmniej
jedna szacunkowa warto$¢ zewnetrznej krawedzi pozostaje stata,
wnioskujemy, ze dla danego ci$nienia powierzchniowego duze
planety moga miec nieco szersze strefy HZ niz mate.

Zalety duzych planet pod wzgledem warunkéw do zycia nie
ograniczone do wyzej wymienionych czynnikow. Duze planety
sa w stanie lepiej utrzymacé swoja atmosfer¢ w czasie, poniewaz
ich silniejsze przyciaganie grawitacyjne utrudnia czasteczkom
ucieczk¢ w przestrzen kosmiczng. Na Ziemi jedynymi atomami,
ktore uciekaja w znacznych ilosciach, sa H i He. Natomiast Mars
traci rowniez C, N i O w iloéciach wystarczajacych do
wyczerpania ich zasobow atmosferycznych w skali czasu
geologicznego (McElroy 1972). Zatem, aby zachowac swoja
atmosferg przez dlugi czas, planeta prawdopodobnie musi by¢
kilkakrotnie masywniejsza niz Mars. Duze planety maja rowniez
wyzsze wewngtrzne przeptywy ciepta i dlatego powinny
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by¢ w stanie utrzymaé aktywno$¢ tektoniczna na swojej
powierzchni przez dluzszy czas. Pewnego rodzaju aktywno$¢
tektoniczna jest niezbedna do ponownego przetworzenia skat
weglanowych i powrotu CO do atmosfery. Ziemia byta w stanie
to robi¢ przez caty okres swojego istnienia, podczas gdy Mars jest
geologicznie martwy od okoto dwodch miliardéw lat. Ponownie
wynika z tego, ze planeta musi by¢ kilkakrotnie wigksza od
Marsa, aby pozosta¢ nadajaca si¢ do zamieszkania przez dhlugi
czas.

Kolejnym czynnikiem, ktéry moze si¢ r6zni¢ w zaleznosci od
planety, jest zawarto$¢ azotu w atmosferze. Zmiany pN,
wplywaja na  ograniczenia  dotyczace  zdolnosci  do
podtrzymywania zycia poprzez zmiang albedo planety i wptyw na
efekt cieplarniany poprzez poszerzenie linii absorpcyjnych H20 i
CO2 pod wplywem cis$nienia. Tabela I pokazuje wptyw wzrostu

lub spadku yN,
0 wspolczynnik 10 dla planety wielkosci Ziemi. Granice efektu
cieplarnianego typu runaway 1 maksymalnego efektu

cieplarnianego pozostaja praktycznie niezmienione. Obie te
granice sa osiaggane w gestych atmosferach, w ktorych obecnosé
azotu nie ma tak duzego znaczenia. W mniej ggstych atmosferach
zmiany yN maja wigkszy wpltyw. Na przyklad w obliczeniach
dotyczacych zewngtrznej krawedzi przy pCO2- 1 bar,
zwigkszenie pN z I do 10 barow

zmniejsza Els 0 35Wo, zwigksza A o 50Wo i zmniejsza

cisnienie parcjalne CO, przy ktorym zaczynaja tworzy¢ sig
chmury CO, o wspotczynnik 2,5. Co zaskakujace, pierwsza
granica kondensacji zmienia si¢ bardzo nieznacznie. Zmienno$¢
tej granicy wzgledem pN2 wydaje sig¢ by¢ przypadkowa. Obfitos¢
azotu ma jednak znaczacy wplyw na granicg¢ utraty wody dla
wewngtrznej krawedzi HZ. Poniewaz para wodna w stratosferze
staje si¢ obfita tylko wtedy, gdy stosunek mieszania HCO na
poziomie gruntu przekracza 20Wa, zwigkszenie pN stabilizuje
par¢ wodna w atmosferze poprzez rozcienczenie. Planeta bez N i
niskim pCO z bylaby niezwykle podatna na utrat¢ wody. Na
szczescie destabilizujacy wpltyw zmniejszajacego si¢ pN» nie jest
widoczny az do osiagnigcia ekstremalnie niskich wartos$ci pN»
(<0,1 bara). Wnioskujemy, ze planety o wysokim ci$nieniu
parcjalnym N powinny mie¢ szersze strefy zamieszkalne niz
planety o niskim pN .

Wreszcie, na wewngtrzng krawedz strefy HZ moga mie¢ wpltyw
zmianami w zawarto$ci CO w atmosferze (zmiany te zostaly juz
uwzglednione w naszych szacunkach dotyczacych zewngtrznej
krawedzi). Na przyktad niektore planety moga mieé wigksza
catkowita zawarto§¢ CO lub mniejsza powierzchni¢ ladowa
dostgpna dla wietrzenia. Planety niezamieszkane moga mied
wyzsze pCO), poniewaz tempo wietrzenia krzemianow moze by¢
zmniejszone przez brak bioty ladowej (Lovelock i Whit-field
1982, Schwartzman i Volk 19f9). Zmiany w SCO mialyby
niewielki wplyw na granice niekontrolowanego efektu
cieplarnianego, poniewaz granica ta jest osiaggana w masywnej
atmosferze zdominowanej przez H20
. Ma to jednak wptyw na granice utraty wody; wzrost pCO2
pCO2 sprzyja utracie wody poprzez podwyzszenie temperatury
powierzchni i zwigkszenie wspotczynnika mieszania H O na
powierzchni. Tabela 1 pokazuje, ze maksymalna destabilizacja
wystepuje przy
£tt pCO, — 0,3 bara, czyli 1000 razy wigcej niz obecny poziom
CO» na Ziemi. Ziemia jest marginalnie niestabilna pod wzgledem
utraty wody.
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przy tym cis$nieniu parcjalnym CO2. (Obliczona odlegtosé¢
krytyczna wynosi 1,00 AU). Przy wyzszych warto$ciach pCO z
wzrost ci$nienia powierzchniowego przewyzsza wzrost ci§nienia
nasycenia pary wodnej, wigc atmosfera staje si¢ bardziej stabilna
pod wzgledem utraty wody*. Ten nieco sprzeczny z intuicja
wynik zostat wczesniej wykazany przez

Kasting i Ackerman (1986). Wnioskujemy, ze planety o
minimalnym ci$nieniu parcjalnym CO wynoszacym kilka
dziesiatych bara maja wezsze strefy zamieszkalne niz planety
takie jak Ziemia, gdzie pCO, moze zosta¢ obnizone do znacznie
nizszych warto$ci dzigki cyklowi weglanowo-krzemianowemu.

(in) Wplyw biologiczny na planetarne warunki zycia

To, czy planeta jest zamieszkana, moze mie¢ wplyw nie tylko
na stezenie CO, w atmosferze. Lovelock (1991) twierdzil, ze
gdyby nie dziatalno$¢ bioty, Ziemia stracitaby zaréwno azot
atmosferyczny, jak i wodg. Azot zostalby przeksztalcony w
azotany w oceanach, a woda zostataby utracona w wyniku
odgazowania gazow zredukowanych, a nastgpnie ucieczki wodoru
w przestrzen kosmiczna. (Gazy zredukowane zostalyby
prawdopodobnie wytworzone w wyniku redukcji wody w
ptaszczu ziemskim). Chociaz kazdy z tych argumentéw ma pewne
podstawy, zaden z nich nie wyklucza mozliwosci, ze planeta
pozbawiona zycia moglaby pozosta¢ nadajaca si¢ do
zamieszkania.  Obecne tempo wytwarzania NO przez
wyladowania atmosferyczne, wynoszace 2,6 Mt (N) rocznie
(Borucki i Cha-meides 1984), wystarcza do usunigcia calego
azotu atmosferycznego w ciagu okoto 1,6 Gyr. Tempo
wytwarzania NO w atmosferze pozbawionej tlenu bytoby
mniejsze niz potowa tej wartosci (Kasting 1990). Obecnie azot
jest zawracany do atmosfery przez bakterie denitryfikacyjne w
oceanach i osadach. W przypadku braku bakterii najbardziej
prawdopodobnym mechanizmem powrotu bylaby reflukcja
azotanow podczas cyrkulacji przez systemy hydrotermalne
grzbietow srodmorskich (Lovelock 1991). Biorac pod uwage, ze
w atmosferze znajduje si¢ 1,4 x 10" moli N», a caty ocean (1,4 x
10°' litrow) krazy przez systemy grzbietow §rodmorskich co 10
min lat (\Volery i Sleep 1976, Walker 1985), mozna oszacowac,
ze mniej niz 0,6 Vr azotu ziemskiego pozostawatoby w oceanach
w stanie rownowagi abiotycznej. Tak wigc N; nadal bylby
glownym sktadnikiem atmosfery na martwej Ziemi.

Argument Lovelocka, ze abiotyczna Ziemia utracilaby swoja
wodg, opiera si¢ na zatozeniu, ze ucieczka wodoru bytaby
znacznie szybsza, gdyby w atmosferze brakowato wolnego
tlenu, a w glgbokich osadach oceanicznych nie wystgpowaty
bakterie metabolizujace siarke. (Bakterie metabolizujace siarkeg
moga ogranicza¢ utrat¢ wodoru poprzez taczenie H2 z siarka w
celu utworzenia H,S.) Z pewno$cia prawda jest, ze atmosfera o
niskiej zawarto$ci tlenu charakteryzowataby si¢ wyzszym
tempem ucieczki wodoru. Obliczenia modelu fotochemicznego
wskazuja, ze wigkszo$¢ helu uwalnianego z wulkanow powinna
ucieka¢ w takich okolicznos$ciach,
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RYS. 8. Ewolucja jasnosci gwiazdy o masie 1 Mt i sktadzie stonecznym,
zgodnie z modelami Iben cytowanymi w tescie. Nalezy zwroci¢ uwagg na
zmiany skali czasowej przy 10 i 11 Gyr. Nieciagtos¢ przy 11 Gyr wynika z
fazy helu. Fazy to: MS — gltéwna sekwencja gltéwna; RG — czerwony
olbrzym; H 13 — pozioma gataz; AGB — asymptotyczna galaz olbrzymow. Nie
pokazano koncowej fazy biatego karta.

«karfowate nie jest pokazana. Pominigto szczegoty ewolucji podczas faz H B
iAGi3.

podobnie jak dodatkowy H> wytworzony w wyniku
fotochemicznej oksydacji CO i SO; (Kasting 1990). Gorna
granic¢ potencjalnej dzisiejszej szybkosci utraty wodoru mozna
uzyska¢, biorac pod uwage¢ faczna szybko$¢ odgazowywania
tych gazow,

1,6 x 10" moles year ' (Holland 1978) i zakladajac, ze kazda
czasteczka, ktora ulegta odgazowaniu, powoduje ucieczke jednej
czasteczki  H. Wynikajaca z tego szybko$¢ ucieczki
spowodowataby usunigcie ilo§ci wodoru odpowiadajacej
objetosci oceandw w ciagu okoto 50 Gyr. W zwiazku z tym
ocean bytby w tych okoliczno$ciach marginalnie stabilny, biorac
pod uwage obecne tempo odgazowania wulkanicznego.
Whnioskujemy, ze chociaz aktywno$¢ biotyczna moze
rzeczywiscie pomoc planecie w zatrzymaniu wody, to martwa
Ziemia niekoniecznie bytaby sucha.

(v) The CHZ for Our Sun

Dotychczasowa dyskusja dotyczyta szeroko$ci strefy habitatu
w danym momencie czasu. Jednak teoretyczne modele ewolucji
Stonca przewiduja, ze wraz z wiekiem Stonce zwigksza swoja
jasnos¢ (Iben 1967a, b, 1974, Newman i Rood 1977, Gough
1981, Iben i Renzini 1983, Gilliland 1989). Rysunek S, oparty na
obliczeniach Ibena, przedstawia przewidywana jasnos¢ gwiazdy
typu stonecznego przed momentem, w ktdorym stanie si¢ ona
biatym karlem. Czg$¢, ktora nas tutaj interesuje, to 10 miliardow
lat zycia gwiazdy w fazie ciagu gldwnego, podczas ktorej
jasno$¢ stoneczna  wzrasta z
0,71 razy wigksza od obecnej wartosci, L , tc¥*—3 razy wigksza
od tej warto$ci.
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Jasno$¢ Stonca ostatecznie wzrosnie do 300 L,, podczas pierwszej
fazy czerwonego olbrzyma i do 6000 Lz podczas drugiej fazy
czerwonego olbrzyma, czyli fazy AGB. Moze to stworzy¢
przejsciowe mozliwosci zamieszkania na ksigzycach planet
zewnetrznych, ale uwazamy to za mniej interesujace niz to, co
dzieje sig¢ wezesniej w wewngtrznej czgsci Uktadu Stonecznego.

Rysunek 9a pokazuje, jak wewngtrzne i zewngtrzne granice
strefy habitacyjnej przemieszczaja si¢ na zewnatrz wraz z
uptywem czasu dla planety podobnej do Ziemi, zgodnie z
modelem ewolucji Stonca Ibena. Trzy zestawy krzywych dla
kazdej granicy odpowiadaja trzem roéznym limitom
habitacyjnosci omowionym wczesniej. Obliczenia
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RYS. 9. Ewolucja strefy H Z woko6t gwiazdy o masie 1 M dla dwdch
roznych zatozen dotyczacych mozliwosci ,,zimnego startu” planet: (a) zimny
start dozwolony, (b) zimny start niedozwolony. Termin ,,zimny start” odnosi
si¢ do tego, czy planeta, ktora poczatkowo znajduje si¢ poza zewngtrzna
krawgdzia strefy H Z, ogrzeje sig, gdy jasno$¢ gwiazdy wzroénie do
odpowiedniej warto$ci krytycznej. Trzy pary krzywych odpowiadaja réznym
szacunkom dotyczacym zdolnosci do podtrzymywania Zzycia, wykorzystanym w
tekscie: dhugie kreski. Limity ,utraty wody” i ,kondensacji CO” (najbardziej
konserwatywne); krzywe ciagle, limity ,ucieczki” i
cieplarnianego”; krzywe kropkowane. Limity ,,niedawnej Wenus” i ,,wczesnego
Marsa” (najbardziej optymistyczne).

,.maksymalnego efektu
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uwzglednia¢ zarowno zmiang wydajnos$ci energetycznej Stonca,
jak 1 zmiang jego temperatury efektywnej. Wplyw zmian w
rozktadzie dlugosci fal S$wiatta slonecznego omowiono w
nastgpnej sekcji.

Ewolucja czasowa strefy HZ przedstawiona na rysunku 9a
opiera si¢ na zatozeniu, ze planeta znajdujaca si¢ poczatkowo
poza zewngtrzna krawedzia strefy HZ ulegnie roztopieniu, gdy
strumien stoneczny osiagnie warto§¢ krytyczna, ktora
uwzgledniliSmy w naszych obliczeniach. Jak stwierdzili Cal-
deira i Kasting (1992), zalozenie to moze nie by¢ stuszne.
Planeta, ktéra powstala poza zewngtrzna granica strefy HZ,
pokrytaby si¢ warstwa lodu wodnego, ktora zwigkszytaby albedo
planety. Ta warstwa lodu ostatecznie uleglaby zabrudzeniu,
zmniejszajac albedo powierzchni (Endal i Schatten 1982), ale do
tego czasu szkody wyrzadzone klimatowi planety mogltyby by¢
juz nieodwracalne. Poczatkowemu ochtodzeniu prawdopodobnie
towarzyszytoby

przez tworzenie si¢ ggstych, silnie odbijajacych $wiatlo chmur CO2

ktore nie zniknglyby nawet w przypadku zaciemnienia
powierzchni . W zwiazku z tym planeta, ktora rozpoczgla swoje
istnienie w stanie globalnego zlodowacenia, mogtaby pozosta¢ w
tym stanie nawet wtedy, gdy strumien energii stonecznej
wzrostby znacznie powyzej naszej szacowanej wartosci
krytycznej. Mdéwiac potocznie, ,,zimny start” planety moze by¢
niemozliwy bez naprawd¢ ogromnego doplywu energii
stonecznej. Je§li wykluczymy zimny start planet, ewolucja
czasowa strefy habitatu bedzie podobna do diagramu pokazanego
na rys. 9b, w ktérym zaktada si¢, ze zewngtrzna krawedz strefy
habitatu pozostaje stata. Nalezy zauwazy¢, ze w tym przypadku
strefa habitatu znika calkowicie po 7 Gyr, jesli zastosuje sig¢
konserwatywne szacunki dla wewngtrznej 1 zewngtrznej
krawedzi.

Wykresy przedstawione na rys. 9 moga postuzy¢ do
oszacowania szerokosci CHZ, jesli najpierw okresli si¢ czas,
przez jaki planeta musi pozostawaé zdolna do podtrzymywania
zycia. Ogdlna kwestie¢ CHZ omoéwimy w nastgpnej sekcji. Prosta
kalkulacja daje jednak odpowiedz dla przypadku 4,6 Gyr
zdolnosci do podtrzymywania zycia i braku zimnych startow.
Jesli zatozymy, ze poczatkowa jasnos¢ Stonca wynosita70Wo jej
obecnej wartosci (Gough 1981), wartosci S dla zewngtrznej
krawedzi CHZ mozna uzyskaé, dzielac wartosci HZ przez 0,7.
Odpowiednie odleglosci orbitalne dla pierwszej kondensacji,
maksymalnego efektu cieplarnianego,

TABELA 11
Parametry gwiazd

*

S tellar Iype T, MIM LiLy
MO 3700 0,5 0,06
G2 5700 L0 L0
FO 7200 1S 43

* JasnoSci reprezentuja wartosci szacunkowe w polowie
czasu zycia gwiazdy w sekwencji gtowne;j.
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FIC. 10. Rozktady energii spektralnej dla naszego Stonca i dwoch roéznych
gwiazd. Krzywe przerywane to krzywe ciala doskonale czarnego; krzywa
ciagla oparta jest na obserwacjach. Wszystkie krzywe sa znormalizowane do
zintegrowanego strumienia stonecznego wynoszacego 1350 W m'

a granice ,,wczesnego Marsa” wynosza odpowiednio 1,15,
1,391 1,48 AU. Granica wczesnego Marsa jest nieco mniejsza
niz rzeczywista odleglo$¢ orbitalna Marsa, poniewaz
ograniczenie klimatyczne zostato nalozone 3,8 mld lat temu.
Wewngtrzne granice CHZ sa takie same jak obecne HZ, chyba
7ze wymaga si¢, aby Ziemia pozostala nadajaca si¢ do
zamieszkania w przysztos$ci. W ten sposob obliczona szeroko$¢
CHZ wynoszaca 4,6 mld lat znajduje si¢ gdzie§ pomigdzy 0,2 a
0,76 AU, w zaleznosci od tego, jakie ograniczenia dotyczace
zdolno$ci do podtrzymywania zycia si¢ wybierze. Nawet nasze
najbardziej konserwatywne szacunki sa trzy lub cztery razy
wigksze od szerokosci CHZ Harta [0,06 AU (Hart 1978), 0,046
AU (Hart 1979)]. Jesli

inne uktady planetarne maja odstepy orbitalne podobne do tych w
naszym Ukladzie Stonecznym [sekcja 6(iii)], szanse na
znalezienie planet nadajacych si¢ do zamieszkania wokot gwiazd
typu stonecznego wydaja si¢ stosunkowo duze.

6. STREFY ZDATNE DO ZYCIA WOKOL INNYCH GWIAZD

(1) Wyniki niezalezne od czasu

Nasze Stonce, gwiazda typu G2, ma efektywna temperaturg
promieniowania T z wynoszaca 5700 K i emituje swoja
maksymalng energi¢ przy dlugosci fali 0,51 pm, zgodnie z
prawem Wiena [kq, (pm) = 2898/T]. Pierwszym pytaniem, ktore
mozna zadaé, jest to, w jaki sposob zmiana dlugosci fali
emitowanego
wptyngtaby na granice HZ. Aby odpowiedzie¢ na to pytanie,
nalezy przeprowadzi¢ obliczenia podobne do tych opisanych
powyzsze obliczenia zostaly wykonane dla gwiazdy typu FO (T
7200 K) oraz dla gwiazdy typu Min MO (7, 3700 K). Przyblizone
masy i jasnosci tych gwiazd podano w tabeli II.

Emisja z tych gwiazd zostata przyblizona jako promieniowanie
ciata doskonale czarnego (rys. 10). Aby upro$ci¢ poréwnania
migdzygwiezdne, calkowita
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strumien energii w zakresie dlugosci fal modelu (0,24-4,5 pm)
zostal znormalizowany do 1360 W m 2 , czyli aktualnej statej
stonecznej dla Ziemi. Zatem wszelkie réznice w obliczonych
wartosciach S~ w poréwnaniu z wartosciami dla naszego Stonca
wynikaja wylacznie ze zmian dlugosci fali padajacego Swiatta
gwiazdowego. Roznice w obliczonych odleglosciach orbitalnych
obejmujg zarowno zalezno$¢ Swiatta gwiazdowego od dtugosci
fali, jak i jasno$¢ gwiazdy.

Wyniki tych obliczen przedstawiono na rys. 11-13. Rysunki
11a (dla wewngtrznej krawedzi) i 13a (dla zewngtrznej krawedzi)
pokazuja, ze albedo planety podobnej do Ziemi jest wyzsze, jesli
jej glownym obiektem jest gwiazda FO 5, a nizsze, jesli jej
gléwnym obiektem jest gwiazda MO. Powdd jest dwojaki: po
pierwsze, przekrdj poprzeczny dla rozpraszania Rayleigha jest
proporcjonalny do I /k* , wiec
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RYS. Il.  Albedo planetarne (a) i efektywny strumien stoneczny (b) jako
funkcja temperatury powierzchni w modelu wewngtrznej krawgdzi dla trzech
roznych gwiazd pokazanych na rys. 10.

TABELA TII
Krytyczne strumienie stoneczne i odleglosci orbitalne dla
roznych typow gwiazd

Mo G2 Fo
Limi i S A S Al S AY
Recent Venus™ 1,60 0,19 1.76 0,75 2,00 1,47
Ucieczka greenhou se L05 024 Ld1 0,84 1,90 50
Water loss 1,00 0.25 1,10 0,95 1.ZS 1,85
1" CO, skraplanie na 0,d6 0,36 0,53 137 0,61 2,70
Mas imu m gree nhouse 027 0,47 0,36 1,67 0,46 3,06
Weczesna Mars 0,24 0,50 0,32 1.77 041 32d

* Najnowsze ograniczenia dla gwiazd MO i FO w skali k'y S,z dla wody

** Wezesne ograniczenia dla gwiazd MO i FO na Marsie skalowane o 5,, dla
maksymalnej
efektu cieplarnianego.

rozproszenie  odbicia  wzrasta ~wraz z  przesunigciem
promieniowania padajacego w kierunku niebieskim. Po drugie,
wspotczynniki absorpcji H O i CO sg znacznie silniejsze w
bliskiej podczerwieni niz w zakresie widzialnym, wigc ilos¢
Swiatta gwiazdowego pochtanianego przez atmosferg¢ planety
wzrasta wraz z przesunigciem promieniowania w kierunku
czerwonym. Oba efekty sa najbardziej widoczne, gdy atmosfera
jest gesta 1 petna gazowych absorberow; stad roznice albedo sa
najwigksze przy wysokich temperaturach planetarnych (rys. 11a)
lub przy wysokich ci$nieniach czastkowych CO, (rys. 13a).

Te zmiany albedo planetarnego wplywaja na granice strefy
habitacyjnej w przewidywalny sposob. Krytyczne strumienie
stoneczne i odleglosci orbitalne dla roéznych granic habitacji
podano w tabeli IIl. Na wewngtrznej krawedzi granica
niekontrolowanego efektu cieplarnianego na S ie wzrasta o
okoto 30% dla gwiazdy FO i zmniejsza si¢ o mniej wigcej tyle
samo dla gwiazdy MO (rys. 11b). Granica utraty wody zmienia si¢
o okolo * 10% w tym samym kierunku (rys. 12). Na zewngtrznej
krawedzi maksymalna granica efektu cieplarnianego zmienia si¢
o okoto
* 30Wr (rys. I 3b), podczas gdy pierwsza granica kondensacji (nie
pokazana) zmienia si¢ o okoto * 15Wo, przy czym wszystkie
wartosci sa wyzsze dla gwiazdy FO i nizsze dla gwiazdy MO0. Jak
omoéwiono w sekcji 3, dwa dodatkowe oszacowania granic strefy
habitatu mozna uzyska¢ na podstawie ostatnich badan Wenus i
wczesnego Marsa. Granice te zostaly ekstrapolowane na inne
typy gwiazd poprzez skalowanie granicy Wenus za pomoca
odpowiednich wartosci S,g dla utraty wody, a granicy wczesnego
Marsa za pomoca S,, dla maksymalnego efektu cieplarnianego.
Odlegtosci orbitalne odpowiadajace réznym wartosciom S,g
zostaly obliczone przy uzyciu prawa odwrotnych kwadratow

d=1AU M) , ©9)
eff
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RYS. 12. Stosunek mieszania pary wodnej w stratosferze jako funkcja
efektywnego strumienia stonecznego w modelu wewngtrznej krawedzi dla
trzech gwiazd pokazanych na rys. 10.

gdzie ULB oznacza jasno$¢ gwiazdy w poréwnaniu z
jasnos$cia Slonca.

(ii) Czas De pendant Rera Its

Obliczenia z poprzedniego podrozdziatu mozna wykorzysta¢ w
polaczeniu z modelami ewolucji gwiazd o réznej masie w celu
oszacowania ewolucji czasowej ich stref HZ (rys. 14). Aby
uprosci¢ rysunek, pokazujemy tylko posrednie oszacowania (tj.
granice ucieczki i maksymalnego efektu cieplarnianego) dla
granic stref HZ. Podobnie jak na rys. 9, wyniki przedstawiono dla
przypadku, w ktorym dopuszczalne sg zimne starty (rys. 14a) lub
sq one wykluczone (rys. 14b). Jasnosci gwiazd i temperatury
efektywne dla tych obliczen zostaty zaczerpnigte bezposrednio z
Iben (1967a,b) dla mas 1,25 i
1,5 Mt. Poniewaz gwiazda Ibena I lily nie odtwarza doktadnie
obecnej jasno$ci Stonca, ograniczyliSmy ja tak, aby byta zgodna z
modelem Gougha (1981) dla okresow migdzy 0 a 4,6 Gyr. W
przypadku powoli ewoluujacych gwiazd 0,5ifp i 0,757ifp Iben nie
przedstawia kompletnych $ciezek ewolucyjnych, dlatego do
stworzenia naszych wlasnych modeli wykorzystaliSmy jego
jasnos$ci ZAMS (zero-age-main-sequence), temperatury i czasy
zycia gltownej sekwencji. Krytyczne strumienie dla réznych
granic zdolnosci do podtrzymywania Zycia zostaty skorygowane o
temperaturg gwiazd poprzez kwadratowe dopasowanie warto$ci
wymienionych w tabeli III. Wyniki przedstawione na rys. 14b
(przypadek ,,bez zimnych startow”) sa przedstawione na rys. 15.

aby pokaza¢ szeroko$¢ CHZ jako funkcje masy gwiazdy i
czasu ry , przez ktéry planeta musi pozostawac zdatna do
zamieszkania.

Wyniki przedstawione na rys. 14 i 15 mozna podsumowac¢ w
nastgpujacy sposob: (i) Szerokos¢ CHZ wokot

KASTING, WHITMIRE. I REYNOLDS

rézne gwiazdy sg silnie zalezne od cin rq . Nasza gwiazda o masie
1,5 min, pdzna gwiazda typu A, ma obliczona dlugo$¢ zycia na
ciagu gldéwnym wynoszaca 2,0 Gyr; stad tez ma ona
skonczona CHZ tylko dla okreséw krotszych niz ten. Gwiazdy
znacznie masywniejsze niz 1,5 Mt mozna prawdopodobnie
wykluczy¢ jako kandydatki do SETI, poniewaz zycie w takim
uktadzie nie miatoby wystarczajaco duzo czasu, aby rozwinaé
inteligencjg, opierajac si¢ na naszym do$wiadczeniu tutaj, na
Ziemi. Z drugiej strony, planety krazace wokot takich gwiazd
moga by¢ siedliskiem prymitywnych form Zycia i mogtyby zosta¢
skolonizowane przez ludzi, gdyby$my kiedykolwiek rozwiazali
problem podr6zy migdzygwiezdnych . Potencjalnym problemem
bytoby wysokie promieniowanie ultrafioletowe emitowane przez
takie gwiazdy, ktore wymagaloby superwydajnej ostony
ozonowej, aby ich planety byty nadajace si¢ do zamieszkania. (ii)
Gwiazdy o najdtuzej zyjacych CHZ to K i

M. Ta dlugowieczno$¢ jest naturalng konsekwencja
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RYS. 13. Albedo planetarne (a) i efektywny strumien stoneczny (b) jako
funkcja ci$nienia parcjalnego CO; w modelu zewngtrznej krawedzi dla trzech
roéznych gwiazd pokazanych na rys. 10.
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Rys 1
doye? "9 2 3 4 5 § 7 B 8 10
gwiazdy dozwolone, (b) zimne gwiazdy niedozwolone. Wykorzystano posrednie
(ucieczka i maksimum , rle n house) wartosci dla szerokosci ihe fl Z, a ewolucje
zakonczono w fazie ciagu gtdwnego.

X A i ke, I

et emarbr i I

ich powolna ewolucja, ktéra powoduje, ze granice strefy
habitable pozostaja niemal niezmienne w przestrzeni. Jednak
przed ocena ich potencjalu do utrzymywania planet nadajacych
si¢ do zamieszkania nalezy wzia¢ pod uwage inne czynniki
(omowione ponizej). (iii) Wszystkie obliczone przez nas strefy
habitable sa znacznie szersze (4—20 razy) niz te okreslone przez
Harta (1979). Hart doszedt bowiem do wniosku, ze strefa CHZ o
dtugosci 4,6 Gyr catkowicie zanika dla gwiazd pozniejszych niz
KO0, co odpowiada masom

48.BS /U . Powodem bylo zatozenie, ze planety utracily swoje
zredukowane gazy cieplarniane w tym samym czasie, w ktorym
atmosfera ziemska ulegla utlenieniu, tj. 2,5 mld lat po
powstaniu planet. W jego modelu gwiazdy o mniejszej masie nie
zwigkszyly do tego czasu zbytnio swojej jasnosci, wigc ich
planety...

123

wywotato gwattowne zlodowacenie. Nasz model
najwigkszym stopniu unika ad hoc zatozen.

w jak

[iii’) Plan etai y Formci lion und S pacing

Kwestie dotyczace tego, czy i gdzie powstaja planety wokot
innych gwiazd, maja kluczowe znaczenie dla naszego tematu.
Potwierdzeniem teorii o istnieniu planet wokot innych gwiazd
moga by¢ obserwacje obiektow przypominajacych dyski
akrecyjne wokot mlodych gwiazd typu T-Tauri oraz niektdrych
starszych gwiazd ciagu gtéwnego (Aumann e/ ri/. J984), w tym
gwiazd typu G i K (Backman i Paresce 1992). Biorac pod uwage
efekty selekcji, szacuje sig, ze co najmniej polowa wszystkich
pobliskich gwiazd ciagu gtéwnego ma znaczace, niefotosferyczne
nadwyzki IR w zakresie dlugosci fal TUA S (10-100 pm).
Nadwyzki te zostaly zinterpretowane jako dowod na istnienie
dyskow orbitujacych ziaren o wielkosci od 1 do 100 pm. W
przypadku Q Pic dysk zostat rozdzielony optycznie (S miih i
ferrite 1954). Szacowany czas zycia ziaren w stosunku do ré6znych
mechanizméw destrukcji jest generalnie krotszy niz wiek
gwiazdy; w konsekwencji obserwowane ziarna musza mieé¢
wigksze zrodla, prawdopodobnie planetoidy (Whitm ire er of.
1986, Backman i Paresce 1992). Obszerne modelowanie danych I
RAS i obserwacji w réznych dlugosciach fal wskazuje, ze
wszystkie trzy prototypowe uktady (a Lyr, o Psa i Q Pic) maja
luki lub dziury w swoich wewngtrznych dyskach o promieniach w
zakresie od 20 do 80 A U. Jednym z mozliwych wyjasnien
utrzymywania si¢ tych luk wbrew dyfuzji Poyntinga-Robertsona i
kolizji jest obecnos$¢ uktadu planetarnego. Zatem

CHZ'S FOR DIFFERENT TIME SCALES
ASSUMING NO COLD STARTS

(M)

MASA

b

! 0.1

ODLEGLOSC (AU) 10

RYS. 15. Szerokosci CHZ jako funkcja masy gwiazdowej dla réznych
czasow habitability planetarnej, rp, ponownie przy uzyciu posredniej wartosci
DZ Timi Is. Przedstawione tutaj obliczenia zaktadaja, ze zimny start planetarny
nie jest mozliwy; zatem. [Wewngtrzna krawgdz CHZ przesuwa si¢ na zewnatrz
wraz ze wzrostem zq, ale zewngtrzna krawedZ pozostaje niezmienna. Zewngtrzna
powloka r5 - 0 odpowiada HP gwiazdy ZAMS.
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jako funkcja masy podobnej (wykorzystano posrednie szacunki dotyczace
zdolno$ci do podtrzymywania zycia). Dhugie linie przerywane wyznaczaja
prawdopodobng  strefe akrecji planet ziemskich. Linia kropkowana
przedstawia odlegto$¢, w ktorej planeta podobna do Ziemi na orbicie kotowej
zostataby zablokowana w synchronicznej rotacji w ciagu 4,5 Gyr w wyniku
oddzialywania ptywowego. Nalezy zauwazy¢, ze wszystkie planety podobne
do Ziemi w strefie habitability gwiazdy typu M znajdowatyby si¢ w tym
promieniu.

Istnieja dobre dowody obserwacyjne na to, ze mglawice
protoplanetarne sa powszechna cecha powstawania gwiazd,
nawet jesli nadal brakuje bezposrednich obserwacji planet (nie
liczac tych wokot pulsarow).

Druga kwestig jest rozktad planet. Jak wiadomo od wielu lat,
rozktad planet w naszym Ukladzie Stonecznym jest dos¢
regularny, z wyjatkiem luki w pasie asteroid. Jednym ze
sposobow opisania tego rozktadu jest prawo Bode'a, w ktorym
odlegtos¢ orbitalna w AU jest podana przez utworzenie sekwencji
4,4+(3x2%),4+(3x2",

., a nastgpnie dzielac otrzymane liczby przez 10. Wyjasnienie
prawa Bode'a umykato pokoleniom mechanikow nieba, ale
prawdopodobnie wiaze si¢ ono z rozwazaniami dotyczacymi
stabilno$ci orbitalnej i/lub ograniczeniami geometrycznymi
akrecji planetarnej. {Zob. dyskusja i odniesienia bibliograficzne
w Isaacman i Sagan (1977), pamigtajac, ze model komputerowy,
ktorego uzywaja, jest bardzo prosty. Najnowszy artykut
Sussmana i Wisdom (1992) sugeruje, ze mozemy by¢ bliscy
rozwigzania problemu stabilnosci orbity]. Opierajac si¢ na tym
zalozeniu, zdecydowaliSmy si¢ przedstawi¢ wyniki naszych
badan HZ i CHZ (rys. 14-16) w skali logarytmicznej odlegtosci.
Dodatkowym potwierdzeniem tego zalozenia jest obserwowany
rozktad ksigzycow Jowisza, ktory réwniez wykazuje ten sam
wzor (rys. 16). Chociaz masa Jowisza jest znacznie mniejsza niz
masa gwiazdy, uwaza si¢, ze posiadal on wlasny dysk akrecyjny,
a zatem mozna by oczekiwac, ze ksigzyce powstaly w sposob
analogiczny do powstawania planet wokot gwiazdy. Znaczenie
logarytmicznego rozktadu planet dla stref HZ zostalo juz
wczesniej zauwazone
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autorstwa Camerona (1963). Jesli nie przyjmiemy tego zatozenia,
gwiazdy typu F wydaja si¢ najlepszymi kandydatami do
posiadania planet nadajacych si¢ do zamieszkania (przynajmniej
dla krotkich warto$ci rq), poniewaz ich strefy habitable sa
szerokie w sensie absolutnym (Huang 1959, 1960).

Oprocz jakoSciowego zrozumienia rozmieszczenia planet,
nalezy by¢ w stanie przewidzie¢, jak duze begda one i jak daleko
beda od siebie oddalone. Pewien postgp w tych kwestiach
osiagnigto w ostatnich symulacjach numerycznych akrecji
planetarnej przeprowadzonych przez Wetherilla (1991) (i
weczesniejszych odniesieniach w tej publikacji). Model Wetherilla
przewiduje, ze w naszym Uktadzie Stonecznym powstaje $rednio
1-2 planety o masie 0,5 Jowisza w odlegtosci od 0,6 do 1,4 AU,
co jest zblizone do rzeczywistych obserwacji. Jesli wyniki te maja
zastosowanie do innych
w przypadku gwiazd typu slonecznego prawdopodobienstwo
powstania planety podobnej do Ziemi w strefie CHZ o wieku 4,6
mld lat wynosi 50%, nawet przy =zastosowaniu naszych
najbardziej konserwatywnych limitdow dotyczacych zdolnosci do
podtrzymywania zycia. Model Wetherilla
tworzy planety losowo, a nie logarytmicznie, w calym
wewngtrznym Ukladzie Stonecznym, ale moze to wynikaé z
faktu, ze jego technika Monte Carlo nie uwzglednia
automatycznie rezonansow.

Na koniec chcielibySmy pokazaé, ze planety powstaja w
odpowiedniej odleglosci, aby znajdowaé si¢ w strefie CHZ
gwiazdy. W przypadku gwiazd znacznie wigkszych lub
mniejszych od Stonca prosta argumentacja wskazuje, ze
odlegtoéci powstawania planet powinny by¢ proporcjonalne do
masy gwiazdy. Rozwazmy proces kondensacji ziaren w optycznie
cienkiej mglawicy wokot gwiazdy przedgtowne] sekwencji
(PMS). W tym przypadku lokalna temperatura ziaren jest
okreslana przez réwnowage migdzy pochlanianym strumieniem
gwiezdnym a emitowanym strumieniem podczerwonym.
Odlegtos¢, w ktorej kondensuja si¢ rozne zwiazki, jest okreslana
przede wszystkim przez lokalng temperature i dlatego wynosi
Lgi. Podczas fazy PMS jasno$¢ gwiazdy jest konsekwencja
skurczu grawitacyjnego, ktory zmienia si¢ wraz z M’. Zatem
odlegtos¢, w ktorej kondensuja si¢ ziarna o danym skladzie, jest
proporcjonalna do M. Rzeczywista sytuacja jest bardziej
skomplikowana. Mgtawica bytaby prawdopodobnie optymalnie
gesta, wige istotne znaczenie miatyby szczegodty dotyczace
turbulentnego przenoszenia ciepta. Niemniej jednak mozna by
oczekiwaé tej samej ogélnej tendencji: mniejsze gwiazdy
powinny tworzy¢ planety blizej siebie, a wigksze gwiazdy
powinny tworzy¢ je dale;j.

WykorzystaliSmy powyzsze prawo skalowania liniowego do
oszacowania obszaru powstawania planet ziemskich wokot
innych gwiazd. Wynikiem tego sa linie przerywane pokazane
na rysunku 16. Dolna linia przerywana, ktora przebiega przez
nasz Uklad Stoneczny w pasie asteroid (3,2 AU), przecina
uktad Jowisza migdzy lo a Europa. Poniewaz lo sktada si¢
gtownie ze skal, a Europa zawiera znaczna ilo$¢ lodu, uktad
Jowisza stanowi przejscie od ciat skalistych do lodowych
doktadnie w miejscu przewidzianym przez nasze proste,
liniowe prawo skalowania. o i kilka innych matych, skalistych
satelitow znajduje si¢ w granicach ekstrapolowanej strefy
akrecji planet ziemskich. Ksigzyce Galileusza, zwlaszcza Io i
Europa, ulegly pewnej ekspansji orbitalne;j
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od momentu ich powstania, wigc ich pierwotne orbity powinny
znajdowac sig nieco glgbiej w tej strefie.

Na rysunku 16 przedstawiono rowniez strefy zamieszkalne
ZAMS dla gwiazd o réznej masie. Strefa HZ znajduje si¢
catkowicie w strefie akrecji planet ziemskich dla wszystkich
gwiazd wczesniejszych niz MO i cz¢sciowo w niej dla gwiazd
typu M. Oznacza to, ze wokot wigkszosci gwiazd szanse na
powstanie planet w strefie HZ sa do$¢ duze. Nie bgdziemy
zbyt energicznie broni¢ tego stwierdzenia, poniewaz nasze
zalozenia sa, co prawda, do$¢ przyblizone. Niemniej jednak
wydaje si¢ stuszne stwierdzenie, ze nie ma powodu, aby
oczekiwac, ze powstawanie planet w strefie HZ gwiazdy jest
rzadkim zjawiskiem.

(w) Obserwacje plywowe wokol gwiazd typu M

Dole (1964) zwroécit uwagg, ze planety krazace wokot gwiazd
typu M moga obracaé si¢ synchronicznie w wyniku tlumienia
ptywowego. Jesli wszystkie wielkosci wyrazi¢ w jednostkach
CGS, promien ptywowy, przy ktérym planeta podobna do Ziemi
na orbicie kotowej uleglaby zablokowaniu pltywowemu w
okreslonym czasie i, jest okreslony przez (Peale 1977)

1/6
o002 (’g\ MU, (10)

W tym przypadku jest pierwotnym okresem obrotu planety,
Q' jest specyficznym wspotczynnikiem rozpraszania energii ciala
statego i oceanu, a M jest masa gwiazdy. Obecnie wartosé¢ Q dla
Ziemi jest stosunkowo niska ( 13) w wyniku szybkiego
rozpraszania energii w plytkich morzach. Jednak tak mata
warto$¢ jest niezgodna z ewolucja ukladu Ziemia-Ksigzyc, a
$rednia warto$¢ ciata statego 9 jest prawdopodobnie blizsza 100
(Burns 1986). Wykorzystalismy Q =100, /=4,5 Gyri Py =13,3
godz., aby obliczy¢ promien synchronizacji plywowej jako
funkcj¢ masy gwiazdowej, pokazang jako linia przerywana na
rys. t6. Na szczg$cie r jest stosunkowo niewrazliwe na te
parametry.

Rysunek 16 przewiduje, ze planety podobne do Ziemi w

okraglych
orbity w strefie habitatu wszystkich gwiazd typu M (M c 0,5 Mt)
po 4,5 mld lat ewolucji obracalyby si¢ synchronicznie. Problem
ten dotyczylby réowniez planet znajdujacych si¢ w poblizu
wewnetrznej krawedzi strefy habitatu wokol pdznych gwiazd
typu K. Synchroniczna rotacja moglaby spowodowaé trwate
zamarznigcie wody i innych substancji lotnych na ciemnej
polkuli, czynigc takie planety niezdatnymi do zamieszkania.
Planety o bardzo ggstej atmosferze, takie jak Wenus, nie miatyby
substancji  lotnych  uwigzionych w ten sposob, ale
prawdopodobnie bylyby zbyt gorace, aby nadawaly si¢ do
zamieszkania. Oczywiscie synchroniczna rotacja nie jest jedyna
mozliwa konsekwencja thumienia plywowego. Merkury, ktory
znajduje si¢ wewnatrz promienia blokady ptywowej na naszym
diagramie, jest uwigziony w rezonansie spinowo-orbitalnym 3 :
2, ktory powoduje, ze obraca si¢ niesynchronicznie, cho¢ powoli.
Innym przyktadem rotacji niesynchronicznej jest Wenus.
Powolna rotacja wsteczna Wenus powinna byla wygasnaé w
mniej niz 1 Gyr. Podejrzewa sig, ze ptywy atmosferyczne
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stabilizowaly predko$¢ obrotowa i1 uniemozliwily osiagnigcie
synchronicznej rotacji (Dobrovolskis 1980). Nie nalezy zatem
catkowicie wyklucza¢ gwiazd typu M jako potencjalnych miejsc
zycia na tej podstawie. Gwiazd typu M wykazuja réwniez
znaczna aktywno$¢ rozblyskowa, co moze sprawiaé, ze zycie w
ich poblizu jest bardzo niezdrowe. Biorac wszystko pod uwagg,
gwiazdy typu M plasuja si¢ znacznie ponizej gwiazd typu G i K
pod wzgledem potencjatu do utrzymywania planet nadajacych si¢
do zamieszkania.

(u) Strefy nadajqce sie do zamieszkania w ukladach wielokrotnych
ISiai- Sys/ems

Do tej pory ograniczyliSmy nasza dyskusj¢ do pojedynczych,
izolowanych gwiazd. Jednakze uwaza si¢, ze ponad 659¢ gwiazd
w interesujacym nas zakresie mas nalezy do ukladow
podwojnych lub wielokrotnych (Duquennoy i Mayor 1991).
Uktady te czgsto odrzucano jako potencjalne miejsca
wystgpowania zycia. Wczesny sprzeciw opieral si¢ na
przekonaniu, ze orbity planet w takich uktadach nie bylyby
stabilne przez diugi czas. Przekonanie to zostalo podwazone
przez Graziani i Blacka (1981) oraz Pendletona i Blacka (1983),
ktorzy odkryli, ze stabilne, okragle orbity planetarne moga
istnie¢, pod warunkiem Ze promien orbity planety jest co najmnie;j
pig¢ razy wigkszy od odleglo$ci migdzy gwiazdami podwojnymi
(przypadek zewngtrzny — orbita planety wokot srodka masy) lub
odwrotnie (przypadek wewngtrzny — orbita planety wokot
pojedynczej gwiazdy). To, czy planeta moglaby powstaé na takiej
orbicie, jest oczywiscie odrgbna  kwestia. = Nadmiar
promieniowania podczerwonego obserwuje si¢ zarOwno w
uktadach podwojnych, jak i w gwiazdach pojedynczych
(Backman i Paresce 1992), co sugeruje, ze planety rzeczywiscie
powstaja w takich uktadach (patrz sekcja 6(iii)J). Duquennoy i

Mayor (1991) podaja rozklad okresow orbitalnych i
ekscentrycznosci dla duzej grupy pobliskich uktadow
wielokrotnych  zawierajacych gwiazdy typu stonecznego.

Korzystajac z ich statystyk, powyzszego kryterium stabilno$ci
orbity oraz naszych wynikow dotyczacych strefy habitacyjnej,
szacujemy, ze 5% ukltadow podwoéjnych zewngtrznych i 50%
uktadow podwojnych wewngtrznych mogloby utrzymywaé
planety nadajace si¢ do zamieszkania na stabilnych orbitach.
Oczywiscie uklady takie zastuguja na uznanie za potencjalne
siedliska zycia, nawet jesli czynniki wplywajace na zdolnosc¢
planet do podtrzymywania zycia sa nieco bardziej ztozone niz w
przypadku gwiazd pojedynczych.

7. WNIOSKI

W przypadku planet podobnych do Ziemi krazacych wokot
gwiazd ciagu gléwnego strefa zamieszkalna jest okreslana przez
utratg wody na wewngtrznej krawedzi oraz przez kondensacjg
CO2, prowadzaca do gwaltownego zlodowacenia na zewngtrznej
krawedzi. Zamieszkato$¢ planet zalezy w decydujacym stopniu
od zawartosci CO w atmosferze i jej kontroli przez cykl
weglanowo-krzemianowy. Konserwatywne szacunki dotyczace
granic obecnej strefy HZ Slonca wynosza 0,95 AU dla
wewnetrznej krawedzi 1 1,37 AU dla zewngtrznej krawedzi.
Rzeczywista szerokos¢ strefy HZ jest prawdopodobnie wigksza,
ale trudno ja doktadnie okresli¢ ze wzgledu na niepewno$é
dotyczaca chmur. Szeroko$¢ strefy HZ wokoét innych gwiazd w
interesujacym zakresie klasyfikacji spektralnej, od F do M, jest w
przyblizeniu taka sama, jesli odlegto$ci sa wyrazone w skali
logarytmicznej. Jesli planety istnieja
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wokot innych gwiazd, a jesli odleglosci migdzy planetami sa
logarytmiczne, tak jak w naszym Uktadzie Stonecznym, szanse
na znalezienie jednej lub wigcej planet w strefie habitable dane;j
gwiazdy sa dos¢ duze. Szerokos¢ CHZ wokot gwiazdy zalezy od
czasu, przez jaki planeta musi pozostawac nadajaca si¢ do
zamieszkania, oraz od tego, czy planeta, ktora poczatkowo jest
zamarznigta, moze zostac ,,rozgrzana” przez niewielki wzrost
jasnos$ci gwiazdy. CHZ sa zazwyczaj wezsze niz HZ, poniewaz
granice HZ przesuwaja si¢ na zewnatrz wraz z wiekiem gwiazdy.
Mimo to 4,6-miliardowa CHZ wokot naszego Stonca rozciaga sig
co najmniej od
0,95 do 1,15 AU i prawdopodobnie jest znacznie szersza. Strefy
CHZ wokot wezesnych gwiazd typu K powinny by¢ nieco szersze
(w odlegloéci logarytmicznej) niz wokot gwiazd typu G,
poniewaz gwiazdy typu K ewoluuja wolniej. Mozna by réwniez
powiedziec, ze ich strefy CHZ sa trwalsze. Poniewaz gwiazd typu
K jest okoto trzy razy wigcej niz gwiazd typu G, sugeruje to, ze
wigkszo$¢ planet nadajacych si¢ do zamieszkania moze
znajdowac si¢ wokot gwiazd typu K. Gwiazdy pdznego typu K i
gwiazdy typu M miatyby jeszcze szersze CHZ w oparciu o nasz
model klimatyczny, ale planety w ich obrgbie sa podatne na
thumienie plywowe 1 prawdopodobnie begda obracaé sig
synchronicznie po kilku miliardach lat. Gwiazdy typu F powinny
mie¢ wezsze CHZ niz gwiazdy typu G (ponownie w skali
logarytmicznej odleglosci), poniewaz ewoluuja szybciej. Wysokie
strumienie promieniowania ultrafioletowego stanowia kolejny
potencjalny problem dla zycia wokol gwiazd typu F. Gwiazdy
wczesniejsze niz FO maja czas zycia w sekwencji glownej
wynoszacy <2 Gyr, wigc ich planety prawdopodobnie nie nadaja
si¢ do rozwoju inteligentnego zycia.

Implikacje dla SETI. Obecna strategia ukierunkowanych
poszukiwan SETI (Soderbloom i Latham 1991) polega na
obserwacji wszystkich pojedynczych gwiazd w promieniu 5 pc od
Stonca (60 gwiazd) oraz wszystkich kartow typu G w promieniu
50 pc (1000 gwiazd). Nasze wyniki sugeruja, ze w drugiej fazie
nalezy uwzgledni¢ karty typu K o $redniej i wczesnej klasie
spektralnej. Po tych dwoch poczatkowych fazach programu
nalezy zdecydowaé, czy priorytetowo potraktowaé bardziej
odlegte gwiazdy typu G, czy blizsze i liczniejsze gwiazdy typu K.
Poniewaz gwiazdy typu G znajdujace si¢ w wigkszej odleglosci
beda miaty pewna wade pod wzgledem sily sygnatu, a gwiazdy
typu K od $rodkowej do wczesnej wydaja si¢ by¢é co najmniej
rownie atrakcyjne z punktu widzenia klimatu, niniejsze badanie
sugeruje, ze gwiazdy typu K powinny by¢ obserwowane przed
rozszerzeniem poszukiwan gwiazd typu G znacznie poza 50 pc.

Przyszie prace. ZidentyfikowaliSmy kilka obszaréw, w ktorych
przydatne bytoby dodatkowe modelowanie teoretyczne.
Obejmuja one  wiclowymiarowe  obliczenia  cyrkulacji
atmosferycznej na planetach obracajacych si¢ synchronicznie i
powoli, aby okreslié, czy ich substancje lotne zostalyby
uwigzione w zimnych putapkach, wykonalno$¢ planetarnych
zimnych startow, efekty radiacyjne chmur CO i HCO, zagadke
wczesnego klimatu Marsa, kwesti¢ odstgpéw migdzy planetami
oraz problem, czy planety nadajace si¢ do zamieszkania moga
istnie¢ w uktadach wielogwiazdowych. Najwazniejsze obszary
badan to jednak badania obserwacyjne: bezposrednie
poszukiwania innych planet za pomoca teleskopéw oraz SETI.
Jesli ktorekolwiek z tych poszukiwan zakonczy si¢ sukcesem,
temat stref zamieszkalnych
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wokot gwiazd zyskalby duze znaczenie.
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