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1 Resumen

El cinturón de asteroides entre Marte y Júpiter constituye un ejemplo a menor
escala del gradiente de elementos observados en los planetas del Sistema Solar.
Preservan el registro de la composición y mecánica del origen del Sistema Solar. Los
asteroides Hildas en resonancia 3:2 con Júpiter (∼ 4 UA), tienen alto porcentaje de
materiales volátiles, son una población dinámicamente muy estable aunque colisio-
nalmente activa, y por tanto tienen una cierta tasa de despoblación.

En esta Tesis estudiamos la evolución dinámica de esta población mediante
simulaciones numéricas con un código simpléctico h́ıbrido realizado por el Dr. Adrián
Brunini y colaboradores y realizamos una pseudo evolución colisional. El objetivo de
este trabajo es estudiar las rutas que siguen los Hildas que escapan de la resonancia
y su contribución a diferentes poblaciones y procesos en el Sistema Solar.

Encontramos que en su mayoŕıa, los Hildas que escapan de la resonancia
son controlados gravitatoriamente por Júpiter y por tanto, terminan colisionando
con este planeta o siendo eyectados por él. En este sentido, estudiamos dos aspectos
importantes de las part́ıculas escapadas: los impactos de cráteres que producen estas
part́ıculas en los satélites de Júpiter y por otro lado su contribución a la población
de Cometas de la Familia de Júpiter (JFC).

Encontramos que los Hildas son la fuente más importante de cráteres en los
satélites de Júpiter.

En cuanto al segundo tema, las similitudes espectrales de los Hildas y los
cometas soportan la idea de que estos asteroides sean en realidad cometas poten-
ciales. Dado que no se ha detectado actividad en los Hildas no es posible asegurar
este punto. Sin embargo desde el punto de vista dinámico, encontramos en nuestro
estudio que los asteroides Hildas contribuyen principalmente a la población de los
JFC con q > 2.5 UA y la contribución a la población con q < 2.5 UA es despreciable.
En aquella región tienen una vida media de 1.33 × 106 años. Casi todos los Hildas
escapados pasan a través de la región dinámica de los JFC, siendo la vida media
en esa zona de 1.4 × 106 años. Si forman parte, o no de los JFC dependerá de su
composición qúımica real y del tiempo que han estado expuestos a la radiación solar
(y el posible desarrollo de mantos de carbón) antes de alcanzar la región cometaria
observable.

Como caso particular analizamos si el cometa Shoemaker - Levy 9 (SL9)
podŕıa haber sido un Hilda escapado. Encontramos que la zona de los elementos
pre-captura del SL9 se superponen con la zona de elementos orbitales de los Hildas
escapados.

En cuanto a la contribución de los Hildas a la zona interna del Sistema Solar,
analizamos en particular si las colisiones de estos objetos con los planetas terrestres
podŕıan haber contribuido al agua en estos planetas. Además analizamos la con-
tribución a la población de NEOs. En ambos casos, concluimos que es despreciable.
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Capítulo 1
Introdu

ión

El 
inturón de asteroides entre las órbitas de Marte y Júpiter representa un amplioes
enario para observar, estudiar y analizar los me
anismos físi
os que han dado origenal Sistema Solar y que han operado desde ese enton
es hasta 
on�gurar el estado a
tual.El 
inturón de asteroides 
onstituye un registro del espe
tro de planetesimales formadosen la Nebulosa primordial, preservados en o 
er
a de los lugares de forma
ión. Son unejemplo a menor es
ala del gradiente de elementos observados en los planetas del SistemaSolar. La 
omposi
ión de los asteroides va desde elementos pesados 
omo el hierro en elinterior del 
inturón hasta elementos volátiles en la zona externa.En el 
inturón de asteroides externo se en
uentra en parti
ular la familia deasteroides Hildas, en resonan
ia 3:2 
on Júpiter, que tienen alto por
entaje de materialesvolátiles. Por otro lado 
onstituyen una pobla
ión dinámi
amente muy estable aunque
olisionalmente a
tiva, y por tanto tiene una 
ierta tasa de despobla
ión.En la �gura 1.1 están representados los asteroides del 
inturón prin
ipal, losNEOS, los asteroides Hildas y Troyanos y los Cometas de la Familia de Júpiter. Loselementos orbitales de estos objetos fueron tomados de las bases de datos:http://asteroid.lowell.edu, http://neo.jpl.nasa.gov, http://arnold.usno.navy.mil yhttp://ssd.jpl.nasa.gov. Se pueden observar los asteroides Hildas y Troyanos, dos pobla-
iones relativamente aisladas y 
on
entradas en la zona externa del Cinturón de asteroides,el Cinturón prin
ipal entre ∼ 2 y ∼ 3,5 y los NEOs 
uyos perihelios son menores que 1,31



UA. Se gra�
an también las 
urvas que delimitan las diferentes pobla
iones. Estos límites,así 
omo también los distintos objetos se dis
uten en los 
apítulos siguientes. Sin embargo,se puede observar en prin
ipio la posi
ión del grupo de los Hildas en rela
ión a las demáspobla
iones ya sean asteroides o 
ometas a �n de tener una impresión global de su posiblerela
ión 
on aquellas.En esta Tesis, estudiamos la evolu
ión dinámi
a de los Hildas mediante simula-
iones numéri
as 
on un 
ódigo simplé
ti
o híbrido realizado por el Dr. Adrián Bruniniy 
olaboradores y realizamos una pseudo evolu
ión 
olisional. El objetivo de este trabajoes estudiar las rutas que siguen los Hildas que es
apan de la resonan
ia y su 
ontribu
ióna diferentes pobla
iones y pro
esos en el Sistema Solar.En el 
apítulo 2 des
ribimos los métodos utilizados y presentamos algunos resul-tados generales de la simula
ión numéri
a. Presentamos también 
ara
terísti
as generalesde las evolu
iones post-es
ape de los Hildas.Fundamentalmente estudiamos dos aspe
tos importantes de las partí
ulas es-
apadas. Analizamos en el 
apítulo 3, los 
ráteres de impa
to que produ
en estas partí
ulasen los satélites de Júpiter y en el 
apítulo 4 su 
ontribu
ión a la pobla
ión de Cometasde la Familia de Júpiter (JFC).
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Figura 1.1: Semieje mayor vs ex
entri
idad de asteroides del 
inturón prin
ipal, los objetos
er
anos a la Tierra (NEOS) (fuxia), los asteroides Hildas (verde), los asteroides del
inturón prin
ipal y los Troyanos en ∼ 5,2 UA (azul) y los Cometas de la Familia deJúpiter (rojo). Las 
urvas delimitan las diferentes pobla
iones.
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1.1. AsteroidesLos asteroides son 
uerpos sólidos pequeños que orbitan el Sol. En general son ro-
osos, algunos metáli
os, y los más alejados del Sol son ri
os en agua, volátiles y materialesorgáni
os.La 
ara
terísti
a prin
ipal que de�ne a un asteroide es su tamaño: menor que unplaneta. El primer asteroide, fue des
ubierto por un astrónomo italiano en 1810, se lollamó Ceres y se le asignó el número 1. Ceres es el mayor de todos y tiene apenas unalongitud de 1000 km. Le siguen Pallas y Vesta que miden alrededor de la mitad de Ceres.Desde enton
es se han identi�
ado más de 250000 asteroides y 
ontinúan des
ubriéndosenuevos. No se sabe exa
tamente el número total de asteroides pero se 
ree que puedehaber más de 1 millón de ellos de más de 1 Km. de diámetro. Probablemente el 
inturónprin
ipal esté observa
ionalmente 
ompleto hasta magnitud H ∼ 13 (Jedi
ke y otros,2002).1.1.1. Cinturón de asteroidesLos asteroides se en
uentran distribuidos por todo el Sistema Solar pero en sugran mayoría se 
on
entran en un 
inturón, entre las órbitas de Marte y Júpiter. Estazona puede dividirse en el llamado Cinturón Prin
ipal de Asteroides entre 2 y ∼ 3,3 UAy el Cinturón de asteroides externo entre ∼ 3,3 y 5,2 UA. En el Cinturón externo seen
uentran dos 
on
entra
iones importantes de asteroides, los asteroides Hildas en ∼ 4UA (des
riptos en la se

ión 1.3) y los asteroides Troyanos (des
riptos en el próximo item).En el Cinturón prin
ipal las ex
entri
idades e in
lina
iones son, en promedio altas,mayores que los valores típi
os planetarios. Los valores medios son de < e >∼ 0,14 y
< i >∼ 12◦. Como 
onse
uen
ia, sus órbitas se 
ortan y se dan fre
uentes 
olisiones. Lasvelo
idades relativas son altas: vR ∼ 5−10 km/s, su�
ientes 
omo para que la mayoría delos asteroides menores a 50 km de diámetro sean fragmentos. De he
ho se supone que lamayoría de los asteroides pequeños a
tuales son fragmentos de 
uerpos más grandes que
olisionaron 
on otros asteroides de similar tamaño y se destruyeron en mu
hos fragmentos4



pequeños. Por lo tanto sus formas son muy irregulares. Sin embargo, está ampliamentea
eptado que los asteroides grandes (mayores que ∼ 100 km) serían objetos primordialesque no habrían alterado su forma por 
olisiones (Davis y otros, 2002).Hasta el presente, los asteroides Gaspra (18,2×10,5×8,9 km), Ida (29,9×12,7×9,3km), Mathilde (66 × 48 × 46 km) y Eros (forma 
urva de longitud de 34 km) han sidovisitados por misiones espa
iales. Todos ellos tienen formas y super�
ies determinadaspor 
olisiones (Sullivan y otros, 2002).Aunque los asteroides representan un remanente de los planetesimales que exis-tieron en las primeras etapas de la forma
ión del Sistema Solar, existen varios fa
toresque han afe
tado (y 
ontinúan afe
tando) su 
omposi
ión original, su forma y distribu
iónde tamaños y su dinámi
a. Estos son, pro
esos térmi
os, dinámi
os y 
olisionales en el
inturón en sí y me
anismos ligados a la forma
ión de los planetas.La 
omposi
ión de un asteroide depende de la 
omposi
ión del planetesimal madrey de pro
esos endogéni
os 
omo el 
alentamiento, fundi
ión, et
., o exogéni
os 
omo 
ra-teriza
ión y fragmenta
ión por 
olisiones, et
. (Ga�ey y otros, 1989). En la se

ión 1.1.3se des
ribe detalladamente el tema de la 
omposi
ión y forma
ión de los asteroides.Las 
olisiones entre asteroides representan un pro
eso fundamental en la historiadel 
inturón de asteroides. Un resultado de este pro
eso es la distribu
ión de tamañosobservada. La fun
ión a
umulativa de tamaños está dada por la rela
ión:
N(> D) ∝ Dq (1.1)donde N(> D) es el número de objetos de diámetro mayor que D. Diversos estudiosdan un índi
e q variable para objetos del 
inturón prin
ipal menores que 20 km, entre

∼ −2 y ∼ −4 (Davis y otros 2002).Una restri

ión para la evolu
ión 
olisional es el he
ho de que Vesta ha preservadosu 
orteza basálti
a inta
ta durante toda la edad del Sistema Solar (Davis y otros 1984).Por otro lado, las 
olisiones tienen que haber sido lo su�
ientemente fuertes 
omo parafragmentar un asteroide, des
ubriendo su nu
leo metáli
o y así dar 
uenta de la amplia5




ole

ión de meteoritos metáli
os en
ontrados en la Tierra. Este es un problema a
tual-mente en dis
usión, Davis y otros (1999), en
uentran a través de una evolu
ión 
olisionalque es muy difí
il preservar un objeto 
omo Vesta (pero no imposible) y obtener objetostotalmente fragmentados.Otro produ
to de la evolu
ión 
olisional del 
inturón de asteroides es la forma
iónde Familias. En 1918 K. Hirayama sugirió la existen
ia de "Familias de asteroides". Estas"Familias"son seguramente el resultado de la fragmenta
ión por un 
hoque en el pasadode un gran asteroide "padre"en pequeños fragmentos. El tiempo y la in�uen
ia de los
uerpos del Sistema Solar han dispersado gradualmente las órbitas de estos fragmentospero no lo su�
iente 
omo para borrar las 
ara
terísti
as de la familia. A
tualmente hayalrededor de 25 familias bien identi�
adas.TroyanosLos Troyanos, son objetos que libran en torno a los puntos triangulares de La-grange L4 y L5 del problema restringido de los tres 
uerpos Sol - Júpiter - partí
ula. Portanto están en resonan
ia 1 : 1 
on Júpiter (ver �gura 1.1), orbitando a 60◦ por delantey 60◦ por detrás del planeta. Las 
olisiones son el me
anismo que modela la distribu-
ión espa
ial y de tamaños de los Troyanos. En una 
olisión, 
ambian los elementos delmovimiento de libra
ión, y los fragmentos produ
idos pueden al
anzar una velo
idad yparámetros orbitales de libra
ión nuevos tales que puedan es
apar del grupo. Jewitt yotros (2000), estimaron que la pobla
ión de Troyanos en L4 
on radios mayores que 1 kmes de ∼ 1,6 × 105. Tienen 
lases taxonómi
as prin
ipalmente D, P y C y albedos bajos,0.065 de promedio (Marzari y otros, 2002) . Se 
ree que el origen de los Troyanos sonlos planetesimales orbitando en la zona de Júpiter que fueron 
apturados en las últimasetapas de la forma
ión planetaria. Las amplitudes de libra
ión entorno a L4 van de 0,6◦a 88,7◦ 
on un valor medio de 32,7◦ y no hay diferen
ias signi�
ativas de su distribu
iónentre L4 y L5 (Marzari y otros, 2002).
6



Resonan
ias en el Cinturón de asteroidesEl 
inturón de asteroides muestra un 
laro patrón aso
iado 
on resonan
ias demovimientos medios 
on Júpiter, en las 
uales el período de revolu
ión de los asteroidesalrededor del Sol es 
onmensurable 
on el período de Júpiter. En la �gura 1.2 se muestraesta 
ara
terísti
a donde se señalan las prin
ipales resonan
ias 
on Júpiter. Los asteroidesTroyanos en resonan
ia 1 : 1 
on Júpiter eje
utan libra
iones alrededor de los puntos deLagrange L4 y L5 posi
ionados 60◦ por delante y 60◦ por detrás de Júpiter y por tantonun
a sufren un en
uentro 
er
ano 
on este planeta. Este es un ejemplo de me
anismo deprote

ión provo
ado por la resonan
ia. Otro ejemplo de este me
anismo son los asteroidesHildas en resonan
ia 3 : 2 
on Júpiter y el asteroide 279 Thule en la resonan
ia 4:3. Elángulo 
ríti
o, ϕ = 3λJ − 2λ − w de los Hildas, libra alrededor de 
ero (λJ y λ son laslongitudes medias de Júpiter y los Hildas respe
tivamente y w es la longitud del periheliode los Hildas). De esta forma, 
uando el asteroide está en 
onjun
ión 
on Júpiter (λ = λJ),el asteroide está 
er
a del perihelio (λ ∼ w), y lejos de Júpiter. Sin embargo existen va
íoso gaps en el 
inturón prin
ipal en algunas resonan
ias 
on Júpiter 
omo se apre
ia en la�gura 1.2, llamados gaps de Kirkwood en honor a su des
ubridor. En 1867, Kirkwoodestudió la distribu
ión en semieje mayor de las órbitas de ∼ 100 asteroides y notó queexistían regiones desprovistas de asteroides en algunas resonan
ias 
on Júpiter.La 
on
entra
ión de objetos en unas resonan
ias y la falta en otras eviden
ia elhe
ho de que las resonan
ias pueden ser la fuente tanto de términos de gran estabilidad
omo de inestabilidad. Así, la dinámi
a de una resonan
ia juega un rol 
ríti
o en la
omprensión de la distribu
ión y el transporte de los 
uerpos menores en las diferentesregiones del sistema planetario.Por otro lado, 
omo se observa en la �gura 1.2, los límites interno y externo del
inturón prin
ipal de asteroides están aso
iados 
on las resonan
ias 4:1 y 2:1. Otra 
ara
-terísti
a es la falta de asteroides observados (ex
epto el asteroide Thule en la resonan
ia4:3) más allá de la resonan
ia 3:2. Esto es una 
onse
uen
ia de la superposi
ión de reso-nan
ias de primer orden 
on Júpiter en esa zona, ya que a medida que nos a
er
amos aJúpiter, las resonan
ias de primer orden se a
er
an entre sí.7
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Figura 1.2: Distribu
ión de asteroides en el 
inturón prin
ipal y prin
ipales resonan
iasde movimientos medios 
on JúpiterUna de las prin
ipales resonan
ias de movimientos medios 
on Júpiter de primerorden es la resonan
ia 2 : 1, en a ∼ 3,27 UA llamada gap He
uba.La dinámi
a del gap He
uba es muy similar a la de la resonan
ia 3 : 2. Poreste motivo la falta de objetos en la resonan
ia 2 : 1 y el grupo de asteroides en laresonan
ia 3 : 2, ha sido ampliamente estudiado (por ej. Ferraz-Mello y otros, 1998a y1998b, Nesvorný y Ferraz-Mello, 1997).La resonan
ia 3 : 1 llamada gap Hestia en ∼ 2,5 UA, es una región 
aóti
a fuentede Objetos Cer
anos a la Tierra (NEOs) y meteoritos. Un objeto en la zona de esta8



resonan
ia al
anza ex
entri
idades altas hasta 
ruzar las órbitas de Marte y la Tierra enes
alas de tiempo de millones de años (Wisdom, 1983, 1985). Así es �nalmente removidopor perturba
iones de Marte e in
luso la Tierra y Venus.Las resonan
ias se
ulares también modelan la forma del 
inturón en el espa
io delos elementos orbitales. Las prin
ipales resonan
ias que son importantes en el 
inturónde asteroides son las ν5, ν6 y ν16 (S
holl, y otros 1989). Estas resonan
ias se deben a laigualdad entre las fre
uen
ias de varia
ión del perihelio del asteroide y la fre
uen
ia devaria
ión del perihelio de Júpiter y Saturno y la igualdad de la fre
uen
ia de varia
ión delnodo del asteroide y la de Júpiter respe
tivamente. La resonan
ia ν16 produ
e prin
ipal-mente grandes varia
iones en la in
lina
ión mientras que las ν5 y ν6 fuertes varia
iones enla ex
entri
idad. Están aso
iadas 
on regiones despobladas en el 
inturón de asteroides.En parti
ular, el 
orte abrupto en la 
on
entra
ión de asteroides observados en ∼ 2 UAse debe a la resonan
ia se
ular 
on Saturno ν6 (a = 2,06 UA). Su efe
to es aumentar lasex
entri
idades de los objetos en esa zona hasta que 
ruzan la órbita de Marte y la Tierray �nalmente son removidos de la resonan
ia por esos planetas. Esta resonan
ia junto 
onla resonan
ia de movimientos medios 3:1 son las prin
ipales fuentes de NEOs (Bottke yotros, 2002). Los me
anismos que alimentan de objetos estas resonan
ias son las 
olisionesde asteroides y el efe
to Yarkowsky (fuerza de drag térmi
a que ha
e de
aer a los aste-roides en semieje mayor). Bottke y otros (2002) obtienen que los objetos que al
anzan lapobla
ión de NEOs son 
olisionalmente evolu
ionados, por tanto el efe
to Yarkowsky esel prin
ipal en inye
tar asteroides en las resonan
ias que los transportan a la zona de losplanetas terrestres.1.1.2. Objetos 
er
anos a la Tierra, Centauros y Trans - Neptu-nianosAdemás de los asteroides del 
inturón prin
ipal, y de los asteroides de la zonaexterna entre 3,5 y 5,2 UA, existen otros grupos de objetos, los objetos 
er
anos a laTierra, los Centauros y los Trans-Neptunianos, que se des
riben en las se

iones siguientes.Cabe a
larar que en prin
ipio, todo objeto de aparien
ia estelar que se observa dentro del9



Sistema Solar, se lo designa 
omo asteroide a menos que se demuestre lo 
ontrario . Esde
ir, si se dete
ta a
tividad, es un 
ometa, si no es un asteroide. En virtud de su ubi
a
ióny de las observa
iones y teorías sobre 
omposi
ión y origen de los grupos de objetos fueradel 
inturón prin
ipal, es más apropiado llamarlos objetos en lugar de asteroides. Tambiénes dis
utible el status de los Hildas y Troyanos, 
omo veremos a lo largo de esta tesis.Objetos 
er
anos a la Tierra (NEOs)Los Objetos 
er
anos a la Tierra (NEOs), se en
uentran ha
ia dentro del 
inturónprin
ipal, son los objetos (asteroides y 
ometas) que 
ruzan las órbitas de los planetasterrestres. Este grupo, representado en la �gura 1.1 está de�nido 
omo los objetos quetienen distan
ias perihéli
as q ≤ 1,3 UA y distan
ias aféli
as Q ≥ 0,983 UA (por ej.Bottke y otros, 2002). Esta pobla
ión se subdivide en los objetos Amor (q > 1,0167UA), 
on órbitas 
er
anas a 
ruzar la Tierra, los Apollo (a ≥ 1 UA y q ≤ 1,0167 UA) yAthenas (a < 1 UA y Q ≥ 0,983) que 
ruzan la órbita de la Tierra . Son objetos pequeñosprovenientes prin
ipalmente del 
inturón de asteroides, y en menor medida de los Cometasde la Familia de Júpiter (Bottke y otros, 2002).Objetos CentaurosEl grupo de objetos ubi
ados entre las órbitas de Júpiter y Neptuno son losCentauros. Se 
ree que han sido eye
tados de la región transneptuniana a través de ines-tabilidades dinámi
as (Morbidelli, 1997) o 
olisiones mutuas (Ip y Fernández, 1997). LosCentauros 
aen así bajo el 
ontrol gravitatorio de los planetas gigantes, interse
tando susórbitas. Esto ha
e que sus órbitas sean altamente 
aóti
as 
on tiempos de vida mediosmuy 
ortos. Se supone que 
onforman un eslabón dinámi
o entre los objetos Trans - Nep-tunianos y los Cometas de Corto Período. El primer Centauro des
ubierto fue 2060 Chironen 1978 
on semieje mayor a = 13,7 UA. Es un ejemplo de un objeto 
atalogado en prin-
ipio 
omo asteroide pero que luego de su des
ubrimiento se le ha dete
tado a
tividad,eviden
iando su 
ondi
ión de 
ometa. Tienen 
ara
terísti
as espe
trales muy diferentesentre sí, aunque se observa la presen
ia de materiales volátiles y orgáni
os.10



Objetos Trans - NeptunianosMás allá de Neptuno se en
uentran los Objetos Trans-Neptunianos (TNO), tam-bién llamados objetos del Cinturón de Edgeworth-Kuiper (EKB), en honor a los dos 
ientí-�
os que propusieron su existen
ia en 1949 y 1951 respe
tivamente. Ellos postularon, queel dis
o de planetesimales que formó los planetas no tenía porqué terminar en Neptuno(o Plutón). Pero, la densidad de la Nebulosa Solar primitiva era demasiado baja a esasdistan
ias o los tiempos de forma
ión muy grandes 
omo para llegar a formar planetas.Así, se debería en
ontrar más allá de Neptuno un dis
o de planetesimales.Desde el primer TNO des
ubierto en 1992 por D. Jewitt y J. Luu se han des
u-bierto hasta el presente más de 700 TNO. Se pueden dividir en tres 
ategorías dinámi
as(Jewitt y Luu, 2000), los objetos 
lási
os: a ≥ 42 UA y q > 35 UA, los plutinos en reso-nan
ia 3:2 
on Neptuno (a = 39,4 UA) y los objetos del s
attered disk 
on órbitas 
ongran in
lina
ión y ex
entri
idad y perihelios q ∼ 35 UA. Sin embargo son objetos que hansido dinámi
amente dominados por Neptuno. Como los Centauros, estos objetos proba-blemente sean 
ometas, de he
ho está ampliamente a
eptado que el EKB es la fuente de
ometas de 
orto período. Probablemente, son 
uerpos 
ongelados, remanentes del dis
oprotoplanetario primitivo. También se ha observado la presen
ia de polvo en esa región,aunque su dete

ión 
ertera es té
ni
amente difí
il.La a
re
ión de 
uerpos grandes 
omo Plutón y simula
iones numéri
as que dan
uenta de gran pérdida de masa por 
olisiones, ha
en pensar que el EKB fue mu
homás masivo que lo que a
tualmente es. Por otro lado se han observado dis
os de polvo
ir
unplanetarios en otras estrellas (por ej. βP ictoris), 
on extensiones de entre 200 y 2000UA de la estrella 
entral y un hue
o 
entral �va
ío� de entre 20 y 100 UA de extensión.Esta zona 
entral donde no se observa polvo, se 
ree que podría deberse a la presen
iade planetas orbitando la estrella 
entral que barrerían el polvo del dis
o primitivo. Eneste sentido, el Cinturón de Edgeworth-Kuiper sería el dis
o de polvo y objetos primitivosremanentes de la forma
ión del Sistema Solar.
11



1.1.3. Composi
ión y taxonomía de asteroidesLa base para la taxonomía de asteroides son los datos obtenidos por teles
opios: elalbedo geométri
o y los espe
tros de re�exión en el infrarrojo 
er
ano y visible. El albedogeométri
o (p) de un objeto se de�ne 
omo el 
o
iente entre el brillo de un objeto y elbrillo de un dis
o perfe
tamente difusor del mismo radio del objeto y a la misma distan
iadel Sol (Nelson y Domingue, 1999). Es de
ir que es igual a la fra

ión de luz re�ejada porel objeto. Está dado por:
p =

d2R2C(0)

Sr2
(1.2)donde S es el �ujo de energía solar en la órbita terrestre, R es la distan
ia al Soldel objeto, r su radio, d es la distan
ia del objeto a la Tierra y C(0) es la intensidadde radia
ión observada 
uando el ángulo de fase solar es igual a 0◦ (el observador estáexa
tamente en la línea Sol - objeto).Estudios realizados sobre meteoritos muestran que las super�
ies muy os
uras(albedo bajo), provienen de materiales 
arbonosos, mientras que las super�
ies 
on unalbedo alto se aso
ian 
on una 
omposi
ión de sili
atos.El Sol tiene su máximo de radia
ión en la región visible media del espe
tro. Portanto los objetos iluminados por él tendrán un �ujo in
idente máximo en esta longitudde onda aunque la emisión máxima debida a pro
esos térmi
os depende de la tempera-tura super�
ial del objeto. Para los asteroides la emisión máxima está entre 5 y 20 µmdependiendo del albedo, de la emisividad y de pro
esos térmi
os. La intera

ión entre laradia
ión solar y la materia de un asteroide se da, en el infrarrojo medio (λ > 3µm) através de las fre
uen
ias vibra
ionales fundamentales de las molé
ulas. Para las tempe-raturas de las super�
ies de los asteroides la emisión es despre
iable en el visible y enel infrarrojo 
er
ano (∼ 0,35a ∼ 3µm) y las absor
iones son produ
idas por me
anismosvibra
ionales, teoría de 
ristales y de transferen
ia de 
arga (Burns, 1970 y 1981).La espe
tros
opía de re�exión para la 
ara
teriza
ión de las super�
ies de losasteroides se utiliza en el rango del visible y del infrarrojo 
er
ano. Esto es por un lado,12



porque 
omo ya men
ionamos, el Sol tiene su máximo en el visible, pero por otro porquela atmósfera es relativamente transparente en esas longitudes de onda 
omparadas 
on elultravioleta o infrarrojo medio. Pero además, en aquella región del espe
tro, la mineralogíaes la que determina las propiedades del espe
tro.Como la luz del Sol intera
túa sólo 
on la super�
ie del asteroide, el espe
trorepresenta las propiedades de las partí
ulas super�
iales. Sin embargo, probablemente las
ara
terísti
as de la super�
ie y por tanto del espe
tro sean afe
tadas por el impa
tode partí
ulas solares y mi
rometeoritos (spa
e weathering). Este pro
eso es ampliamentedebatido a
tualmente y sus efe
tos no se 
ono
en bien. A pesar de esto, se asume que esta
apa super�
ial de material es representativa de la 
omposi
ión de todo el asteroide.Más allá de la líneas que se puedan observar en los espe
tros de los asteroides,el objetivo prin
ipal de la espe
tros
opía de re�exión es determinar el 
o
iente entre laluz solar re�ejada y la in
idente 
omo fun
ión de la longitud de onda. De he
ho, las dos
ara
terísti
as prin
ipales de un espe
tro de re�exión son su pendiente y la presen
ia oausen
ia de líneas o bandas de absor
ión.La 
lasi�
a
ión de los asteroides según su 
omposi
ión quími
a, derivada de suespe
tro y albedo, da lugar a lo que se 
ono
e 
omo taxonomía de asteroides. Desde laprimera 
lasi�
a
ión realizada por Chapmann y otros (1975), la taxonomía depende delas 
apa
idades observa
ionales y está 
ondi
ionada por ellas. Según han evolu
ionado lasté
ni
as de observa
ión, han evolu
ionado los algoritmos para la 
lasi�
a
ión de asteroides.Sin embargo, el objetivo general de las diferentes taxonomías es agrupar los asteroides 
on
ara
terísti
as similares en 
lases taxonómi
as, 
ada 
lase denotada por una letra o grupode letras. Esto involu
ra de�nir un espa
io de parámetros y agrupar los asteroides segúnellos. Hasta la a
tualidad se han propuesto 
uatro sistemas taxonómi
os (Bus y otros2002): la Taxonomía de Tholen (1984), de Baru

i y otros (1987), de Tedes
o y otros (1989)y de Howell y otros (1994). Las 
lases taxonómi
as de�nidas por estos 
uatro sistemas sonesen
ialmente similares. En los sistemas más nuevos suelen apare
er algunas sub
lases delsistema de Tholen o las 
lases de Tholen pueden estar divididas. En el trabajo de Bus yotros, (2002) se des
riben los 
uatro sistemas men
ionados. Sin embargo, para fo
alizarnuestra aten
ión en el 
on
epto general que involu
ra la 
lasi�
a
ión de los asteroides13



según su 
omposi
ión, des
ribiremos aquí las 
lases taxonómi
as de la 
lasi�
a
ión deTholen. La tabla 1.1 es una adapta
ión de las tablas I de los trabajos de Bell y otros,(1989), Tholen y Baru

i, (1989) y Bus y otros, (2002) y la tabla III de Ga�ey y otros(1989). La 
lase B tiene albedos bajos entre 0,04 y 0,08, la C, la 
lase más abundante,tiene albedos en el rango 0,04 a 0,06. Las 
lases E, M y G, 
on espe
tros similares a la
lase C, tienen albedos altos de 0,38, 0,12 y 0,09 respe
tivamente. Los asteroides D tienenalbedos entre 0,04 y 0,07 y los S entre 0,14 y 0,17. Las 
lases A, Q, R y V tienen albedosmoderadamente altos mientras que para las 
lases T y P son bajos (Tholen y Baru

i,1989). Las 
lases taxonómi
as no están distribuidas uniformemente a través del 
inturónde asteroides sino que tienen sus pi
os de abundan
ia a diferentes distan
ias del Sol.Además 
ada 
lase no se restringe a una zona dada sino que tiene una distribu
ión deforma gausiana en semieje mayor 
uya dispersión es de alrededor de 1 UA. La 
lase Sdomina el 
inturón prin
ipal interno mientras que las 
lases C, P y D son más abundanteen la zona externa. Cada 
lase taxonómi
a y por ende 
ada lugar del Sistema Solarestá 
ara
terizado por diferente mineralogía. Probablemente esto es el resultado de ladistribu
ión primordial de los elementos en el Sistema Solar y su subse
uente evolu
ióntérmi
a y dinámi
a, 
ondi
ionada a las 
ondi
iones ini
iales de la nebulosa solar temprana.De a
uerdo a los modelos de la 
ondensa
ión de la nebulosa solar, los minerales sili
atosde altas a moderadas temperaturas tienden a dominar el Sistema Solar interior, mientrasque los minerales 
arbona
eos de temperaturas más bajas son 
omunes en las regionesfrías externas del Sistema Solar.

14



Clase taxonómi
a Espe
tro MineralogíaD Relativamente 
on po
as materiales orgáni
os (
arbón)
ara
terísti
as 
on sili
atos enrique
idos en materialespendiente muy abrupta en el rojo orgáni
os y hielos.P po
as 
ara
terísti
as, levemente materiales orgáni
os (
arbón),enroje
ido entre 0,3 y 1,1µm di�ere sili
atos enrique
idos endel espe
tro idénti
o de las materiales orgáni
os y hielos
lases E y M en el albedo (más bajo)C absor
ión débil a media en λ < 0,55µm materiales orgáni
os y opa
os,y neutro o levemente enroje
ido y sin ar
illas, sili
atos hidratados
ara
terísti
as más allá de λ = 0,55µm más 
arbón.Q pendiente en el rojo moderadamente olivino (Mg, Fe)2SiO4abrupta (λ < 0,7µm) y piroxeno, metal (NiFe)absor
ión profunda en λ > 0,75µmT pendiente moderadamente enroje
ida Probablemente similarespara λ < 0,75µm y generalmente a las 
lases P y Dplana para λ > 0,75µmB sin 
ara
terísti
as 
on materiales orgáni
os y opa
ospendiente neutra sili
atos hidratados más 
arbón.G pendiente neutra a levemente materiales orgáni
os y opa
osenroje
ida y sin 
ara
terísti
as sili
atos hidratadosmás allá de λ = 0,55µm,fuerte más 
arbón.absor
ión ultravioletapara λ < 0,55µmF sin 
ara
terísti
as 
on materiales orgáni
os y opa
ospendiente neutra a levemente sili
atos hidratadosazulada en todo el rango del más 
arbón.espe
tro entre 0,3a1,1µm

15



Clase taxonómi
a Espe
tro MineralogíaV pendiente en el rojo de piroxeno y feldespato (grupo mineralmoderada a muy abrupta para (Na, Ca)Al(Si, Al)Si2O8))
λ < 0,7µm y 
onuna banda de absor
ión muyprofunda en λ > 0,75µmR pendiente en el rojo muy abrupta piroxeno y olivino(λ < 0,7µm) yabsor
ión muy profunda para(λ > 0,75µm)S absor
iones fuertes a moderadas metal (NiFe)para λ < 0,7µm olivino y piroxenoy absor
iones de moderadasa inexistentes para λ > 0,7µmA pendiente de muy a extremadamente olivino yabrupta en el rojo para olivino metáli
o

λ < 0,75µm y fuerteabsor
ión más alla de λ = 0,75µmM po
as 
ara
terísti
as, metal (NiFe)plano a levemente enroje
idoentre 0,3 y 1,1µm,di�ere del espe
tro idénti
ode las 
lases E y P en el albedoE po
as 
ara
terísti
as, sili
atosplano a levemente enroje
ido libres de hierroentre 0,3 y 1,1µm,di�ere del espe
tro idénti
ode las 
lases M y P en el albedosili
atos libres de hierroTabla 1.1: Clasi�
a
ión taxonómi
a de Tholen, sus 
ara
terísti
as espe
trales y 
omposi-
ión mineral. 16



Por otro lado es posible dividir la 
lasi�
a
ión de Tholen en tres super
lases (Bell,1986 y Bell y otros, 1989) según el grado de metamorfosis por 
alentamiento que hayansufrido los materiales en vez de su 
omposi
ión en si. Las 
lases D, P, C, K y Q seríanobjetos primitivos que han experimentado po
o o ningún 
alentamiento. Las 
lases T, B,G y F, serían objetos metamór�
os que han experimentado su�
iente 
alentamiento 
omopara eviden
iar 
ambios en el espe
tro. Y �nalmente los objetos igneos, las 
lases V, R,S, A, M y E 
uyas super�
ies se formaron por la fusión de materiales. Según el trabajo deBell, 1986, las 
lases igneas dominan la región interior a 2,7 UA, las 
lases metamór�
asestán en ∼ 3 UA y las 
lases primitivas dominan la zona exterior a 3,4 UA (Bell 1986,Ga�ey, 1989).En la �gura 1.3 se muestra la distribu
ión en el Cinturón de asteroides de las
lases taxonómi
as y las tres super
lases de Bell (Bell y otros, 1989).Existen dos me
anismos para fundir o transformar los materiales originales delos meteoritos que son menos e�
ientes a medida que aumenta la distan
ia al Sol. Porun lado el pro
eso de a
re
ión, atrapó radioisótopos de vida 
orta (probablemente 26Al),que de
aen y 
alientan enton
es el asteroide. Otro pro
eso de 
alentamiento puede ser laindu

ión magneti
a produ
ida por el 
ampo magnéti
o (intenso) del Sol en su etapa deT-Tauri. Por tanto los asteroides muestran un gradiente de 
omposi
ión más un patrónaso
iado 
on me
anismos que han transformado sus elementos originales (Bell y otros1989). Una eviden
ia dire
ta de la 
omposi
ión de los asteroides, son los meteoritos. Setoman en laboratorio espe
tros de re�exión de los meteoritos y se los 
ompara 
on losespe
tros obtenidos de los asteroides. Se en
uentra que los espe
tros de los grandes gru-pos de meteoritos se 
orresponden, notablemente, 
on los diferentes tipos de asteroidesdel 
inturón prin
ipal y objetos 
er
anos a la Tierra (NEOs). Así, es posible asignar aun tipo de meteorito dado un tipo de asteroide (
lase taxonómi
a), de he
ho, 
ada 
lasede meteorito proviene o es un fragmento que pertene
ió a algún asteroide. Sin embargoes importante tener en 
uenta que las super�
ies de los asteroides que hoy vemos, hanestado expuestas a la radia
ión solar, pro
esos de 
ráteres y fra
turas. Esto puede afe
tarla 
ompara
ión 
on los meteoritos, ya que estos serían fragmentos de los 
uerpos origi-17



Figura 1.3: Abundan
ia de las 
lases taxonómi
as y super
lases de Bell versus el semiejemayor A. (De Bell y otros, 1989)nales. En este sentido los meteoritos proveen un registro de la naturaleza y 
ondi
ionesini
iales de las regiones del Sistema Solar donde fueron formados sus progenitores. Se hanen
ontrado meteoritos que se pueden 
orresponder 
on todas las 
lases taxonómi
as salvolas 
lases D y P (tabla 1 en Bell y otros 1989).Un modelo, dis
utido, de asteroide 
onsiste en un 
uerpo formado por un nu-
leo 
entral metáli
o transformado térmi
amente a partir de su material original (por18



los pro
esos antes men
ionados) y rodeado por 
apas 
ada vez menos transformadas por
alentamiento. Para simpli�
ar la idea, digamos que 
onsiste de un nu
leo metáli
o, unmanto de material fundido y una 
orteza. Este tema es ampliamente dis
utido a
tual-mente. Una de las 
ausas es que la mayoría de los meteoritos en
ontrados en la Tierrason metáli
os y solo una fra

ión muy pequeña son ro
osos. La evolu
ión 
olisional queexperimentó el 
inturón de asteroides expli
a en prin
ipio la existen
ia de meteoritosmetáli
os provenientes de asteroides primordiales que hubieran sufrido una 
olisión talque fueron despojados de su manto y 
orteza basálti
a. Sin embargo, no existe a
uerdo en
uanto a porque la mayoría son metáli
os. Otro problema es la inexisten
ia de meteori-tos provenientes de los mantos de los asteroides. Esto 
ondi
iona fuertemente el modeloanterior.Otro modelo de asteroide es el llamado rubble-pile es de
ir, de a
umula
ión de ro-
as. Probablemente este modelo 
on
uerde 
on los objetos de la zona externa del 
inturónde asteroides, objetos Centauros y Trans-Neptunianos en los que el 
alentamiento no hatransformado los materiales primordiales.1.2. CometasLos 
ometas son 
uerpos del tamaño de algunos kilómetros, 
ompuestos por unamez
la de polvo de sili
atos, materiales orgáni
os y materiales volátiles o hielos en sumayoría H2O pero también CO, CO2, H2CO, CH3OH y otros. El 
uerpo propio de un
ometa es su nú
leo sólido. Tienen albedos super�
iales de ∼ 0,04 y un espe
tro visibletípi
o desprovisto de 
ara
terísti
as, similar al de los asteroides D. Cuando se aproximanal Sol, el nú
leo se 
alienta y los hielos se subliman produ
iendo la 
ara
terísti
a 
oma oatmósfera difusa del 
ometa, rodeada por un halo de hidrógeno muy grande (visible sóloen el ultravioleta). La 
oma 
onsiste de gases y granos de polvo. La intera

ión del polvo
on la presión de radia
ión del Sol y de los átomos y molé
ulas 
on el viento y 
on el 
ampomagnéti
o solar produ
e una 
ola de polvo y una de plasma o iones respe
tivamente. Los
ometas se 
ara
terizan por sus moderadas a altas ex
entri
idades e in
lina
iones. Tienendesde órbitas elípti
as moderadamente ex
éntri
as hasta 
asi parabóli
as e hiperbóli
as.19



El modelo a
eptado de forma
ión de los 
ometas es el de rubble-pile es de
ir que están for-mados por la aglomera
ión de fragmentos pequeños unidos por gravedad o rea
umuladospor gravedad luego de sufrir una 
olisión (Weissman, P. 1986).Los 
ometas, en general, pasan la mayor parte de sus vidas lejos del Sol, en esta-do �inerte�. En este estado, están largamente expuestos a los rayos 
ósmi
os galá
ti
os ypartí
ulas energéti
as solares. Esto provo
a la forma
ión de mantos de 
arbón en la su-per�
ie de los 
ometas llamados mantos de irradia
ión. Son sonas ina
tivas. Las imágenesdel 
ometa Halley obtenidas por las naves Vega y Giotto, e in
luso las re
ientes imágenesobtenidas por la zonda STARDUST del 
ometa Wild 2 muestran en sus super�
ies estaszonas ina
tivas y varios �jets� de gas y polvo que representa la a
tividad 
ometaria. Lossu
esivos pasajes por el perihelio y el 
onse
uente desarrollo de a
tividad, los van desga-stando. En 
ada pasaje pierden probablemente entre el 0,01 − 0,1 % de su masa. Existenvarios 
asos de 
ometas que han �desapare
ido�, es de
ir que no se los ha podido volvera observar. En prin
ipio, un 
ometa podría sublimar todos sus volátiles hasta quedar unnú
leo remanente de materiales no volátiles o desapare
er por 
ompleto. Por otro lado,las imágenes 
er
anas de 
ometas sugieren que estos, efe
tivamente desarrollan mantosde 
arbón. Por tanto, podrían evolu
ionar en 
ometas dormidos (ya que el manto de ir-radia
ión los 
ubriría por 
ompleto). Fernández y otros, (1999), observan y analizan lapobla
ión de Cometas de la Familia de Júpiter. En este trabajo, no en
uentran 
ometasa
tivos menores a 0,4 km de radio, y sugieren que la 
ausa es su rápida desintegra
ión.Con el objeto de ha
er más espe
í�
a la terminología sobre 
ometas y tambiénasteroides, Hartmann y otros (1987), proponen una de�ni
ión más estri
ta sobre estos
uerpos, a 
ontinua
ión enun
iamos algunas de sus de�ni
iones:Un 
ometa a
tivo, es un nú
leo 
ometario que despliega 
oma por la pérdida de susvolátiles.Un 
ometa ina
tivo es un nú
leo 
ometario que es a
tivo durante parte de su órbitapero que está en una parte donde la pérdida de volátiles es despre
iable y no sedete
ta 
oma.Un 
ometa dormido es un nú
leo 
ometario sin a
tividad dete
tada pero que si20



de
re
iera su distan
ia perihéli
a o sufriera algún pro
eso de fragmenta
ión por
olisiones o efe
tos de marea, podría ser rea
tivado.Un 
ometa extinto se llama al 
ometa que ha perdido sus hielos y es por lo tantoin
apaz de desplegar a
tividad.
1.2.1. Clasi�
a
ión de 
ometasHistóri
amente, la 
lasi�
a
ión de 
ometas se ha basado en el período orbital:los 
ometas de largo período 
on períodos > 200 años,los 
ometas de período 
orto 
on períodos < 200 años,

• 
ometas de la familia de Júpiter (JFC): períodos < 20 años,
• 
ometas tipo Halley (HTC): períodos entre 20 y 200 años.El límite prin
ipal se �ja en ∼ 200 años, ya que un 
ometa 
on período másgrande, generalmente se ha observado sólo una vez en los tiempos modernos.Los 
ometas de largo período (LPC) tienen órbitas 
asi parabóli
as o altamenteelípti
as y por tanto pasan la mayor parte del tiempo lejos de la zona planetaria. Ladistribu
ión de los afelios de estos 
ometas es aproximadamente isotrópi
a alrededor delSol. Estas 
ara
terísti
as llevaron al astrónomo Jan Oort en 1950 a proponer que la fuentede los LPC era una nube de 
ometas rodeando el sistema planetario que se extendía adistan
ias 
asi estelares.Se piensa que el origen de esta nube son los 
ometesimales formados en la regiónde los planetas gigantes en el Sistema Solar temprano. Estos objetos fueron adquiriendograndes ex
entri
idades e in
lina
iones hasta que los afelios al
anzaron las 20000 o 30000UA. En este punto la marea galá
ti
a y los pasajes estelares perturban sus órbitas yenton
es 
omienzan a desa
oplarse de los planetas. Como los pasajes estelares son al azar,la distribu
ión de 
ometas se va ha
iendo isotrópi
a formando el reservorio de LPC quese 
ono
e a
tualmente 
omo Nube de Oort. Fernández y Brunini (2000) demostraron que21



la Nube de Oort tiene un nú
leo denso de 
ometas 
on semiejes entre algunos 
ientos ymiles de UA produ
to de la forma
ión del Sol dentro de un 
úmulo denso de estrellas.Además, esta zona densa estaría rodeada por una región 
ada vez menos densa.Everhart (1967) estudió la distribu
ión intrínse
a de perihelios y magnitudes ab-solutas para 
ometas de largo periodo. Basado en una lista de 256 
ometas des
ubiertosentre 1840 y 1967, mostró que alrededor de 8000 
ometas más brillantes que magnitud
11,0 pasaron dentro de 4 UA del Sol en ese periodo. Esto signi�
a 16 
ometas por UApor año, aunque sólo un 
uarto de ellos serían 
ometas nuevos (Weissman, 1983). Weiss-man (1982) estudió la evolu
ión dinámi
a de las órbitas 
ometarias en la Nube de Oorty estimó un pobla
ión a
tual de 1,2 a 2 × 1012 
ometas. Considerando la masa típi
a deun 
ometa ∼ 4× 1015 gr., Weissman obtiene una masa a
tual de la Nube de Oort de ∼ 1masa terrestre (MT ).Los me
anismos por los que los 
ometas dejan la Nube de Oort son las pertur-ba
iones de estrellas 
er
anas, de nubes mole
ulares interestelares o fuerzas de mareagalá
ti
a. Este último, es el me
anismo más e�
iente en inje
tar 
ometas ha
ia la zonaplanetaria (Byl, 1983).En 1980, Fernández (1980) fue el primero en sugerir que el Cinturón de EdgeworthKuiper es la fuente de los 
ometas de 
orto período (SPC). Dun
an y otros, 1988 
on-�rmaron este argumento mediante simula
iones numéri
as que mostraron que una fuentealrededor de Neptuno 
on una distribu
ión de in
lina
iones ini
ialmente baja, era más
onsistente 
on las bajas in
lina
iones observadas para estos 
ometas.Una 
lasi�
a
ión de los 
ometas basada en 
uestiones dinámi
as se obtiene a travésde la 
onstante de Tisserand 
on respe
to a Júpiter (Carusi y Valse

hi, 1987, Levison,1996). El parámetro de Tisserand T, es una aproxima
ión de la 
onstante de Ja
obi delproblema restringido de los tres 
uerpos y está dada por la e
ua
ión:

T =
1

a
+ 2

√

a (1 − e2) cos i, (1.3)donde a, e e i son el semieje mayor, ex
entri
idad e in
lina
ión del 
ometa (a se expresaen las unidades normalizadas del problema).22



La 
lasi�
a
ión usando la 
onstante de Tisserand propuesta por Levison (1996) es lasiguiente:
ometas e
lípti
os: 
uerpos 
on T > 2:
• 
ometas de la familia de Júpiter: 2 < T < 3,
• 
ometas tipo En
ke: T > 3 y a < aJ ,
• 
ometas tipo Chiron: T > 3 y a > aJ ,
ometas 
asi isotrópi
os: 
uerpos 
on T < 2, prin
ipalmente provienen de la Nubede Oort.En esta 
lasi�
a
ión se usa, 
omo ya men
ionamos, la 
onstante de Tisserand 
onrespe
to a Júpiter, sin embargo, para los 
ometas tipo Chirón podría ser más apropiado
onsiderar la 
onstante de Tisserand respe
to a Saturno.Hay que notar que los 
ometas e
lípti
os 
uyas órbitas son inestables están en laregión transneptuniana, 
uyos objetos son estables en es
alas de tiempo 
omparables 
onla edad del Sistema Solar. Por lo tanto hay que distinguir entre objetos estables del EKB y
ometas en órbitas inestables (Levison y Dun
an, 1997). Además, los 
ometas tipo Chironson probablemente Centauros, eviden
iando el he
ho de que la distin
ión entre asteroidesy 
ometas en esta parte del Sistema Solar no es muy 
lara.Una diferen
ia entre los 
ometas 
asi isotrópi
os y los e
lípti
os es la distribu
iónde in
lina
iones. Los 
ometas e
lípti
os 
on in
lina
iones 
er
anas a la e
lípti
a se originanen la región transneptuniana. Mientras que los 
ometas 
asi isotrópi
os, que agrupan engeneral a los LPC y HTC, provienen de la Nube de Oort. Levison y Dun
an, (1997),en
uentran que los HTC que provienen del EKB (y pasan de JFC a HTC), serían lamayoría extintos y por tanto 
ontribuirían en un número despre
iable.Los JFC, 
omo subgrupo de los 
ometas e
lípti
os, tienen in
lina
iones bajas, esde
ir que se mueven en órbitas dire
tas.La mayoría de los JFC tienen 
onstante de Tisserand entre 2,5 y 3, que 
orres-ponden a distan
ias perihéli
as menores y por tanto más fá
ilmente observables.23



La expresión de la integral de Ja
obi (Cj) en el problema restringido de los tres
uerpos 
on respe
to a Júpiter es:
Cj = 2U − v2, (1.4)donde v es la velo
idad de la partí
ula relativa a Júpiter y U es la fun
ión poten
ial,dada por :
U =

x2 + y2

2
+

1 − µ

r1

+
µ

r2

(1.5)que depende de las masas prin
ipales: µ y 1− µ, de sus distan
ias a la partí
ula: r2 y
r1 y al 
entro de masas del sistema (x, y).En el problema restringido Sol - Júpiter - 
ometa, podemos despre
iar la masa deJúpiter frente a la del Sol y si el 
ometa está 
er
a de Júpiter, su distan
ia al Sol r1 ∼ r,que es su distan
ia al 
entro de masas del sistema. Así, la integral de Ja
obi del 
ometaqueda:

Cj = −v2 + x2 + y2 +
2

r
, (1.6)Considerando que la 
onstante de Tisserand es un 
aso parti
ular de la 
onstante deJa
obi, tenemos que

T = −v2 + x2 + y2 +
2

r
, (1.7)Por lo tanto, la velo
idad relativa entre un 
ometa y Júpiter durante un en
uentro
er
ano 
on el planeta será:

v =
√

3 − T , (1.8)24



Esto muestra que los en
uentros 
on Júpiter son posibles si T < 3. Así, los JFC,
on 2 < T < 3, están dominados gravitatoriamente por Júpiter. Además, los 
ometas 
onT levemente menor que 3 tienen velo
idades relativas muy bajas y por tanto en
uentrosmuy fuertes 
on Júpiter.Los JFC des
ubiertos tienen períodos menores que 20 años. Por lo tanto sufren laevapora
ión de sus hielos mu
ho más fre
uentemente que los LPC. Esto determina que suvida físi
a, es de
ir, el tiempo que el 
ometa puede ser a
tivo es enton
es mu
ho menor.Levison y Dun
an (1997), estiman un tiempo de vida físi
o de ∼ 12000 años. Este tiempoes mu
ho menor que el tiempo de vida dinámi
o de 2,7 × 105 años (tiempo hasta que eseye
tado del Sistema solar o impa
ta el Sol o un planeta).1.3. La Familia de los HildasEn 
ontraposi
ión 
on otras resonan
ias 
on Júpiter, en la resonan
ia de movimien-tos medios 3:2, se 
on
entra una importante pobla
ión: el grupo de los asteroides Hildas.Se en
uentran dentro de una �na franja en semieje mayor de 0,1 UA de an
ho 
entradaen ∼ 3,97 UA (Ferraz Mello y otros, 1998 b). Tienen ex
entri
idades en un amplio rangoque al
anzan el valor de ∼ 0,62, aunque la gran mayoría se 
on
entra en 0,1 < e < 0,3siendo la ex
entri
idad media del grupo < e >∼ 0,2. Las in
lina
iones de los Hildas lleganhasta los ∼ 45◦ siendo la media < i >∼ 6,6◦. Las distribu
iones de los elementos orbitalesde los Hildas observados hasta el presente se muestran el la �gura 1.1. El asteroide másgrande del grupo es el 153 Hilda 
on 170,6 km de diámetro, des
ubierto en 1875.La pobla
ión de los Hildas se 
ara
teriza por una zona 
entral de gran estabilidaddinámi
a donde un asteroide puede sobrevivir por la edad del Sistema Solar (Nervorný yFerraz Mello (1997), Ferraz Mello y otros (1998b)). Sin embargo esta delgada zona estárodeada por regiones inestables hasta al
anzar una región límite muy 
aóti
a, donde lostiempos 
ara
terísti
os de permanen
ia son muy 
ortos. Así, un asteroide que entra enestas zonas es rápidamente eye
tado de la resonan
ia.Al igual que para los asteroides Troyanos, el inter
ambio de impulso durante las
olisiones mutuas es a
tualmente, el me
anismo más e�
iente para inye
tar Hildas en25



las regiones inestables de los bordes de la resonan
ia. Una 
olisión en la que el trozoresultante más grande 
ontiene el 50 % o menos de la masa original del blan
o se 
ono
e
omo una 
olisión 
atastró�
a. El resultado de tal 
olisión, es un número de fragmentos,
uyos tamaños están distribuidos en una ley de poten
ias in
remental (Davis y otros,1989). Sólo una fra

ión de estos fragmentos puede es
apar de la atra

ión gravitatoriadel 
uerpo más grande, y eventualmente si el impulso adquirido durante la 
olisión essu�
iente, podrían es
apar también de la resonan
ia (Davis y otros, 1989). Este tema sedesarrolla en el siguiente 
apítulo.Como objetos de la zona externa del 
inturón de asteroides, los Hildas podrían
ontener volátiles. De he
ho, estudios espe
tros
ópi
os revelan 
lases taxonómi
as prin-
ipalmente D y P (Dahlgren y Lagerkvist 1995, Dahlgren y otros, 1997). Sin embargo,no es posible de
ir, a partir de las observa
iones, si los hielos se en
uentran separados delos otros materiales 
omo en los 
ometas o integrados a ellos. Dahlgren y otros (1997)obtuvieron que un 36 %, 28 % y un 2 % son de 
lases D, P, y C respe
tivamente. Un re-sultado adi
ional de estos trabajos es una rela
ión entre la pendiente del espe
tro (queidenti�
a la 
lase taxonómi
a) y el tamaño de los Hildas, lo que impli
a que la 
omposi-
ión super�
ial depende del tamaño del asteroide. Hay más objetos de menor tamaño detipo D. Esta 
orrela
ión se en
ontró también en los asteroides Troyanos (Jewitt y Luu,1990) y en asteroides tipo D observados por Fitzsimmons y otros (1994). Sin embargo,este efe
to no fue observado entre asteroides pequeños del 
inturón prin
ipal (Xu y otros1995), de manera que sólo debe o
urrir en 
lases taxonómi
as primitivas (Dahlgren y otros1997). De a
uerdo al modelo des
ripto por Bell y otros (1989), Las 
lases taxonómi
asD, P y C están al 
omienzo de la se
uen
ia de 
ondensa
ión en la nebulosa solar. Esteorden está 
orrela
ionado 
on la distan
ia al Sol. Dahlgren y otros (1997), sugieren dosposibles expli
a
iones para la dependen
ia tamaño - espe
tro. En primer lugar, dis
utenme
anismos de 
alentamiento dependientes del tamaño, que expli
a 
ómo el 
alentamientometamór�
o a
túa para diferentes tamaños. Pero estos pro
esos no pare
en expli
ar 
ómoel 
alentamiento afe
ta diámetros más grandes, y 
onse
uentemente favore
e asteroidesP y C más grandes. La otra expli
a
ión está basada en el he
ho de que las 
olisionesmutuas afe
tan la distribu
ión de tamaños. Por un lado, siendo los asteroides D los más26



primitivos, son más frágiles, y por tanto más fá
iles de fragmentar. En este sentido, unopodría esperar más asteroides D más pequeños que P o C. Por otro lado, las 
olisiones deasteroides P o C produ
en fragmentos pequeños de las 
apas superiores menos 
alentadas.Estos fragmentos son probablemente más pare
idos al tipo D, y por tanto esto también
ontribuye a la pobla
ión de asteroides D pequeños.1.3.1. Distribu
ión de tamañosEl 31 de O
tubre de 2002, se en
ontraron 
atalogados 814 Hildas en la base dedatos de asteroides del Observatorio Lowell (http:// asteroid.lowell.edu). De esta muestra,una submuestra de 35 asteroides tienen sus diámetros estimados. La �gura 1.4 muestra larela
ión entre el diámetro D, y la magnitud absoluta 
atalogada H, de esta submuestra.También se muestra en esta �gura un ajuste por mínimos 
uadrados de la forma:
log D(km) = s × H + b, (1.9)donde s = −0,189 ± 0,01 and b = 3,673 ± 0,14.Extrapolando este ajuste a toda la muestra (asumiendo que el albedo geométri
omedio no 
ambia 
on el tamaño), es posible estimar los diámetros de la pobla
ión entera.El número a
umulativo de objetos 
on diámetro mayor que D0, N(> D0), se muestra enla �gura 1.5.Aunque los objetos de tamaño muy grande no se deben in
luir, ya que no están afe
-tados por la evolu
ión 
olisional, es posible realizar un úni
o ajuste de ley de poten
ia alnúmero a
umulativo de la muestra, para D ≥ 12 km, de la forma
N(> D) = αDq, (1.10)mostrando que la muestra observada está 
ompleta hasta este diámetro, un resultadoya reportado por Davis y otros (2002). El mejor ajuste se obtiene para q = −2,11± 0,00827
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on diámetros bien determinados y el ajuste por mínimos
uadrados a la rela
ión entre magnitud absoluta H y el diámetro en Km.y α = 107922,8, lo que está de a
uerdo 
on un resultado de 
as
ada 
olisional. Roig yotros (2002), llevaron a 
abo un estudio similar en
ontrando q = −2,17. Es notable que qno es muy sensible al límite superior in
luido en la muestra.Extrapolando a diámetros menores 
on este exponente, obtenemos una pobla
ióntotal de Hildas mayores que D0 = 2 km de alrededor de 25000 asteroides, esto es alrededorde un 8% de la pobla
ión de Troyanos estimada en los puntos L4 y L5, que es de alrededorde 3,2× 105 objetos (Jewitt & Trujillo 2000). Como para los asteroides Troyanos, no hayun 
onsenso generalizado a
er
a de la pobla
ión de Hildas para diámetros pequeños, yes posible una pobla
ión menor que la 
al
ulada anteriormente ( Davis et al. 2002 ). Noobstante, son ne
esarias más observa
iones para resolver esta 
uestión.28
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Capítulo 2
Simula
ión numéri
a, evolu
ión
olisional y análisis estadísti
o
2.1. Simula
ión numéri
a y Condi
iones ini
ialesPara investigar la evolu
ión dinámi
a de los asteroides Hildas que es
apan de laresonan
ia, llevamos a 
abo la integra
ión numéri
a de 500 asteroides Hildas �
ti
ios bajola in�uen
ia gravitatoria del Sol y los planetas desde Mer
urio a Neptuno, 
on el inte-grador simplé
ti
o híbrido EVORB realizado por el Dr. Adrián Brunini y 
olaboradores(Fernández y otros 2002). Este 
ódigo numéri
o 
onsiste en un integrador simplé
ti
o desegundo orden 
on una rutina Bulirs
h-Stoer para 
al
ular los en
uentros 
er
anos de laspartí
ulas 
on los planetas. Las 
ondi
iones ini
iales de los objetos en semieje mayor, ex-
entri
idad, in
lina
ión, longitud del nodo as
endente, argumento del perihelio y anomalíamedia fueron generadas al azar, a partir de la distribu
ión a
tual de los parámetros or-bitales de los asteroides Hildas reales que se 
ono
en hasta ahora, tomados de la base dedatos del Observatorio Lowell. La muestra se integró durante 1× 109 años. Las partí
ulasse integran hasta que 
olisionan 
on algún planeta o 
on el Sol o hasta que son eye
tadasen órbita hiperbóli
a.El objetivo de esta simula
ión es obtener la evolu
ión dinámi
a que los asteroi-des siguen luego de que salen de la resonan
ia, para luego analizar las diferentes rutas.30



No estamos interesados a estos efe
tos en estudiar la estabilidad de los asteroides dentrode la resonan
ia 3:2, ni en la tasa de evapora
ión dinámi
a de estos objetos, ya que 
o-mo veremos es despre
iable frente a la evapora
ión por 
olisiones. Gil Hutton y Brunini(2000) mostraron que las 
olisiones pueden 
ambiar los elementos orbitales de los asteroi-des Hildas estables, moviéndolos ha
ia regiones inestables, donde po
o después es
apen.Además una 
olisión también 
ambia el ángulo 
ríti
o. Por esta razón, los elementos or-bitales angulares fueron generados al azar, de manera que nuestras partí
ulas no son,en general, objetos resonantes, pero sí representativos de fragmentos re
ientemente des-plazados de sus lugares originales estables. La representatividad de la muestra de laspartí
ulas de prueba, fue 
orroborada al repetir nuestros 
ál
ulos dividiendo la muestrade las partí
ulas es
apadas en dos submuestras. La primera 
on las partí
ulas es
apadasdurante los primeros 500× 106 años y la segunda 
on las es
apadas durante los restantes
500× 106 años (partí
ulas en regiones más estables). Analizamos los resultados de ambasmuestras, que serán mostrados en los 
apítulos siguientes, y no observamos diferen
iasestadísti
as signi�
ativas.En la �gura 2-1 se representan los elementos orbitales de los Hildas reales y�
ti
ios.Los ar
hivos de salida obtenidos en nuestra simula
ión son:ar
hivo 
on el tiempo, número de las partí
ulas que quedan en la integra
ión yelementos orbitales de las mismas impresos 
ada 1000 años.ar
hivo de en
uentros, donde se imprimen los datos 
orrespondientes a los en
uentrosentre partí
ula y planeta, esto es, tiempo, distan
ia peri
éntri
a, velo
idad y energíaplaneto
éntri
a, planeta y partí
ula.ar
hivo de 
olisiones, donde se imprimen tiempo, distan
ia al Sol, la velo
idad de
olisión, la energía, el planeta y la partí
ula.ar
hivo 
orrespondiente a las partí
ulas eye
tadas y 
olisionadas, 
on el tiempo, ladistan
ia helio
éntri
a, los elementos orbitales previos al en
uentro, el planeta y lapartí
ula. 31
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Figura 2.1: Elementos orbitales de los Hildas reales y distribu
ión de los mismos elementosde las partí
ulas de prueba.2.2. Resultados y análisis estadísti
oSe analizaron los resultados obtenidos de las simula
iones numéri
as, obteniendouna estadísti
a general para diferentes aspe
tos.En primer lugar, de las 500 partí
ulas ini
iales, quedan en la resonan
ia, sólo 109, estoes un 21,8 %, el resto, o sea el 78,2 % es eye
tado de la resonan
ia. Estos resultados son unprodu
to del modelo utilizado. Para obtener datos más pre
isos sobre lo que o
urre 
onlas parti
ulas en la resonan
ia y 
omo evolu
ionan hasta salir de ella, es ne
esario 
onsi-derar un modelo más detallado teniendo en 
uenta intera

iones entre parti
ulas 
omo las32




olisiones y su evolu
ión. Dado que nuestro interés es estudiar la evolu
ión dinámi
a postes
ape de los Hildas, los resultados relevantes son los relativos a las partí
ulas eye
tadasde la resonan
ia. En este 
aso, obtuvimos que de las partí
ulas que salen de la resonan
ia,360 son eye
tadas en órbitas hiperbóli
as (92,1 %) y 31 partí
ulas 
olisionan 
on Júpiter,es de
ir un 7,9 %.En general los asteroides que es
apan de la resonan
ia lo ha
en aumentando suex
entri
idad y su semieje mayor, de manera que en su evolu
ión dinámi
a van transi-tando el Sistema Solar exterior, teniendo su
esivos en
uentros 
on los planetas gigantes,mayormente 
on Júpiter. Es de
ir que tienen varios en
uentros 
on un planeta y luego
on otro y tal vez nuevamente 
on el primero y así su
esivamente. Esto es evidente de losresultados mostrados en la tabla 2.1 obtenida de nuestra simula
ión, donde se muestrael número total de en
uentros 
on 
ada planeta, el número de partí
ulas que en
uentran
ada planeta y su por
entaje 
on respe
to al total de las partí
ulas que es
apan.
P laneta Ne Np PVenus 55 21 5,4 %Tierra 182 33 8,4 %Marte 137 43 11 %Júpiter 248360 392 100 %Saturno 42492 368 94 %Urano 9259 326 83 %Neptuno 10115 295 75 %Tabla 2.1: Para 
ada planeta, Ne es el número de en
uentros, Np es el número de partí
ulasque tienen en
uentros 
on 
ada planeta y P es el por
entaje de Np 
on respe
to al totalde las partí
ulas es
apadas.Consideramos que una partí
ula tiene un en
uentro 
on un planeta si su distan
iaperi
éntri
a es menor que 3 ve
es el radio de Hill. El radio de Hill (RH) de un planeta estáde�nido por la 
urva de velo
idad 
ero 
orrespondiente al punto de Lagrange L2 (ubi
adoentre las masas prin
ipales) del problema restringido de los 3 
uerpos. Por tanto, a primer33



orden esta 
urva será un 
ír
ulo de radio:
RH = ap

[

mp

3(mp + M)

]1/3 (2.1)donde mp es la masa del planeta, a su semieje mayor y M es la masa del Sol.El número total de en
uentros que todas las partí
ulas tienen 
on los planetases 310600, por tanto, el 80 % de los en
uentros se dan 
on Júpiter, el 14 % 
on Saturno,el 5,9 % 
on Urano y Neptuno y el 0,1 % 
on los planetas terrestres. En rela
ión a losplanetas terrestres, en el apéndi
e B se realiza un análisis sobre la 
ontribu
ión de losHildas al agua en la Tierra. También se analiza la 
ontribu
ión a la pobla
ión de NEOs.En ambos 
asos, 
omo es de esperar, según los resultados mostrados en la tabla 2.1, la
ontribu
ión de los Hildas es despre
iable.En la �gura 2.2 se muestran las partí
ulas que son eye
tadas por 
ada planeta.El 
riterio que adoptamos para re
ono
er el planeta eye
tor es el que tuvo el últimoen
uentro. Se puede observar 
laramente de estos resultados que la dinámi
a general delas partí
ulas eye
tadas está dominada por la a

ión gravitatoria de Júpiter.
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número de partí
ulas que quedaron para seguir integrando, se 
onfe

ionó un grá�
o delnúmero de objetos que quedan en la resonan
ia versus el tiempo. Además se realizó unajuste por mínimos 
uadrados de estos datos obteniéndose la siguiente rela
ión:
N(t) =

β

(t + α)q
, (2.2)donde N(t) es el número de partí
ulas que quedan en la resonan
ia en el instante detiempo t y los parámetros del ajuste son:

β = 3994,4

α = 64872,6

q = 0,18104
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ia versus el tiempo.
Esta rela
ión da la forma en que se va despoblando nuestra pobla
ión por evolu-
ión dinámi
a. Estos resultados representados en la �gura 2.3 nos permiten observar quela mayoría de las partí
ulas se pierden al prin
ipio relativamente rápido. Luego la tasa deevapora
ión de la pobla
ión va disminuyendo.35



2.3. Algunas rutas dinámi
as y evolu
iones típi
asLas partí
ulas que es
apan de la resonan
ia, 
omo ya dijimos están dominadas por el
ontrol gravitatorio de Júpiter. Por lo tanto una 
ara
terísti
a usual en la evolu
ióndinámi
a post-es
ape de un Hilda es el paso a través de una resonan
ia de movimien-tos medios 
on Júpiter. Esto puede observarse en las evolu
iones temporales delsemieje mayor de tres partí
ulas en las �guras 2.4, 2.5 y 2.6. Las tres partí
ulasde las �gura son eye
tadas por Júpiter. En parti
ular, en las �guras 2.5 y 2.6 laspartí
ulas transitan la resonan
ia 1:1 
on Júpiter por ∼ 150000 y ∼ 100000 añosrespe
tivamente. Sin embargo, no están ex
a
tamente en los puntos de Lagrange L4y L5.En la �gura 2.7 se muestran el semieje mayor y el tiempo versus la longitud mediadel Hilda �
ti
io relativa a la longitud media de Júpiter de la partí
ula 
orrespon-diente a la �gura 2-6. Se observa que en el lapso de tiempo en que el asteroideestá exa
tamente en resonan
ia 1:1 
on Júpiter, la longitud media relativa os
ilaalrededor de un valor medio de ∼ −85o.Hay una partí
ula que se 
omporta 
omo un objeto trans-neptuniano. Tiene su
e-sivos en
uentros 
on Júpiter, Saturno y Urano, hasta que entra bajo el 
ontrolgravitatorio de Neptuno. Vive 
omo objeto del S
attered Disk por 3,6 × 108 años.La evolu
ión dinámi
a luego del es
ape del grupo de los Hildas se muestra en la�gura 2.8.Un estado fre
uente de las partí
ulas es
apadas es el pasaje por una resonan
iade Kozai por relativamente mu
ho o po
o tiempo. En la �gura 2.9 se muestra laevolu
ión temporal de un objeto que sale de la resonan
ia 3:2 y entra en resonan
iade Kozai hasta que es eye
tado por Júpiter a los ∼ 5 × 106 años. Este objetopermane
e 
on un valor medio del semieje mayor a = 3,575. En la �gura 2.9 semuestra la evolu
ión temporal del argumento del perihelio y el 
omportamientoopuesto de la ex
entri
idad e in
lina
ión 
ara
terísti
o de objetos que transitan poreste estado (ver Apéndi
e A, se

ión A.0.2).36
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2.4. Evolu
ión 
olisional: 
ál
ulo de la tasa de evapo-ra
ión por 
olisionesUn asteroide Hilda, que se en
uentra en la zona estable de la resonan
ia, puedeal
anzar la zona externa inestable, siguiendo alguna ruta dinámi
a. En general, estas rutasde difusión son muy lentas, produ
iendo una tasa de evapora
ión de la resonan
ia tambiénlenta. Sin embargo, los Hildas son una pobla
ión sujeta a una fuerte evolu
ión 
olisional,siendo las 
olisiones el me
anismo más e�
iente para al
anzar las regiones inestables dela zona límite de la resonan
ia y es
apar de ella. La evapora
ión dinámi
a es enton
esmu
ho menor que la 
olisional. Por lo tanto, para 
al
ular la tasa de evapora
ión delgrupo Hilda, debe estudiarse un modelo de evolu
ión 
olisional. Como nuestro interésse limita a 
al
ular la tasa a
tual de evapora
ión, sólo llevamos a 
abo un paso en elpro
eso de evolu
ión 
olisional de la pobla
ión siguiendo las pres
rip
iones de Davis yotros (2002) y Gil Hutton y Brunini (2000), esto es, una � pseudo evolu
ión 
olisional� enla que la pobla
ión se 
onsidera en estado esta
ionario. En una evolu
ión 
olisional real,la pobla
ión evolu
iona, por tanto, estamos 
onsiderando que esta evolu
ión es realmentemenor que las es
alas de tiempo relevantes involu
radas en nuestro problema.Para estudiar la evolu
ión 
olisional de la pobla
ión de Hildas, nos 
on
entraremosen 
olisiones 
atastró�
as, las 
uales se de�nen 
omo la 
olisión donde la pieza resultantemás grande 
ontiene el 50% o menos de la masa ini
ial del blan
o. El radio rp del menorproye
til 
apaz de fragmentar un blan
o de radio ra es (Davis y otros 1989)
rp = ra ×

(

4S

ρav2

)1/3

, (2.3)donde ρa es la densidad del asteroide, v = 4,6 km s−1 es la velo
idad de 
olisión (GilHutton y Brunini, 2000) entre Hildas, y S es la energía por unidad de volumen ne
esariapara fragmentar un 
uerpo. Para este último parámetro, usamos el algoritmo de es
ala deenergía re
omendado por Davis y otros (1994)
43



S = S0 +
4π k G ρ2

a r2
a

15
, (2.4)donde S0 = 3 × 107 erg 
m−3, G es la 
onstante gravita
ional y k es un parámetroadimensional, que adoptamos igual a uno, siguiendo a Davis y otros (2002). Reemplazandola e
ua
ión (2.4) en la (2.3) ([ra] = km) , podemos obtener el radio del proye
til.La probabilidad de una 
olisión 
atastró�
a por unidad de tiempo, de un asteroidede radio ra es

P (ra) = Pi

∫ rmax

rp

(ra + r)2n(r)dr , (2.5)donde rmax es el mayor objeto de la pobla
ión, Pi es la probabilidad de 
olisión in-trínse
a y n(r) es la distribu
ión diferen
ial de tamaños de la pobla
ión (e
ua
ión (1.11)).Para los Hildas adoptamos Pi = 0,65 × 10−18 km−2 año−1 (Gil Hutton y Brunini 2000).Integrando numéri
amente la e
ua
ión anterior obtenemos la probabilidad de una 
olisión
atastró�
a.Enton
es, el número de asteroides de radio ra, que re
ibe una 
olisión 
atastró�
apor unidad de tiempo está dado por:
Ncol(ra) = n(ra) × P (ra), (2.6)donde n(ra) es el número de objetos 
on radio ra dado por la e
ua
ión (1.11).El resultado de una 
olisión 
atastró�
a es un número de fragmentos 
on unadistribu
ión de masas m dada por (Greenberg y otros 1978, Zapalá y otros 1984, y otros1989):
N(> m) = Fm−f , (2.7)donde N(> m) es el número de fragmentos que tienen masas mayores que m y F es una
onstante a determinar. El exponente y la 
onstante F se 
al
ula de la siguiente manerateniendo en 
uenta la masa del fragmento más grande y la 
ondi
ión de 
onserva
ión dela masa. En una 
olisión 
atastró�
a a un blan
o de radio ra, la masa del fragmento másgrande es a lo sumo ma/2. Por lo tanto N(> ma/2) = 1, enton
es:
1 = F (ma/2)−f . (2.8)44



Ahora, de la e
ua
ión (2.7), el número de fragmentos de masa m produ
idos en una
olisión 
atastró�
a será:
n(m) = f F m−f−1. (2.9)Por lo tanto la masa del blan
o ma será igual a la masa de todos los fragmentos, esde
ir:
ma =

∫ ma/2

0

n(m)m dm. (2.10)Reemplazando (2.9) en (2.10) e integrando, obtenemos:
f F

1 − f
(ma/2)1−f = ma, (2.11)y 
ombinando esta e
ua
ión 
on la e
ua
ión (2.8), obtenemos:

f = 2/3 (2.12)y
F = (ma/2)2/3. (2.13)Enton
es, la fun
ión distribu
ión de masas queda:
N(> m) = (ma/2)2/3m−2/3, (2.14)o en términos del radio r:
N(> r) = 2−2/3(ra/r)

2. (2.15)Por tanto, el número total de fragmentos de radios mayores que r produ
idos en lazona de los Hildas está dado por:
Nf =

∫ rmax

0

Ncol(ra)N(> r)dra. (2.16)
Una vez que se produ
e una 
olisión 
atastró�
a, los fragmentos pueden es
aparde la atra

ión gravitatoria del 
uerpo mayor y eventualmente, si la velo
idad es su�
iente,45



es
apar de la resonan
ia. La distribu
ión a
umulativa de velo
idad la modelamos 
on laformula
ión usual, (Gault y otros 1963)
f(> V ) = (V/V0)

−k (si V > V0)

f(> V ) = 1 (si V < V0) (2.17)donde f(> V ) es la fra

ión de objetos que se mueven más rápido V , V0 es la velo
idadmínima de eye

ión de los fragmentos y k es un exponente 
ara
terísti
o aproximadamenteigual a 9/4.Además, 
ada fragmento de masa m es eye
tado 
on una velo
idad:
V (m) = W (m/ma)

−r (2.18)donde W es una 
onstante (
on dimensión de velo
idad) y el exponente r es:
r = (1 − b/k) (2.19)donde b es el exponente de la distribu
ión de masas de los fragmentos (e
ua
ión 2.14);para nuestro 
aso que 
onsideramos 
olisiones 
atastró�
as, b = 2/3 
omo demostramosanteriormente.Después de la 
olisión los fragmentos re
iben 
omo energía 
inéti
a una fra

ión fke dela energía de la 
olisión .Usualmente se toma fke entre 1% y 10%. Nosotros adoptamosel valor 
onservador de 2%, aunque realizamos experimentos explorando todos los rangosposibles obteniendo resultados similares. Enton
es,
∑ 1

2
miv

2
i =

1

2

∑

miW
2(mi/M)−2r = fkeE, (2.20)de donde se obtiene:

W 2 = 2fkeE/
∑

[mi(mi/M)−2r]. (2.21)Como se 
ono
e la distribu
ión de masas, podemos obtener W . Así es posible 
al
ular
V0 que 
orresponde a la velo
idad del fragmento mayor eye
tado:

V0 = W (1/2)−r. (2.22)46



Para 
al
ular el número de fragmentos que es
apan de la resonan
ia, adoptamoslas mismas pres
rip
iones que Gil Hutton y Brunini (2000). Si el fragmento adquiereun pequeño impulso, su velo
idad orbital 
ambia una pequeña 
antidad ∆V . En estasitua
ión podemos es
ribir, por medio de las e
ua
iones de Gauss
∆a =

2

n
∆VT , (2.23)donde ∆VT es la 
omponente de ∆V en la dire

ión del movimiento, a es el semiejemayor, n es el movimiento orbital medio. De Ferraz Mello y otros (1998b) se obtiene

∆a ∼ 0,05 UA 
omo el an
ho medio de la región estable, así, un fragmento originalmenteubi
ado en el 
entro de la resonan
ia, puede al
anzar el límite inestable si su velo
idadse in
rementa en una 
antidad ∆VT > 0,094 km/s. Si se supone que las velo
idadesrelativas de las 
olisiones entre proye
tiles y el blan
o son igualmente parti
ionadas entrelas tres 
omponentes, la velo
idad de eye

ión ne
esaria para es
apar de la resonan
ia es
∆V > 0,163 km/s. Esta debe 
ompararse 
on la velo
idad de eye

ión obtenida por elmismo pro
edimiento para los asteroides Troyanos, que es de 0,65 km/s, o sea, 
uatrove
es mayor que para los Hildas, revelando que la pobla
ión de Troyanos es más estable
on respe
to a las 
olisiones. La fra

ión de objetos que es
apan, será enton
es:

f(> Ves) =

(

0,163

V0

)

−9/4

, (2.24)donde Ves = 0,163 km/s.Enton
es, la tasa de es
ape de objetos 
on radio mayor que r será: Ne(> r) = f(>

Ves) × Nf . Por ejemplo, objetos mayores de 0,5 km de radio es
apan 
ada 9000 años, yobjetos mayores que 1 km de radio lo ha
en 
ada 50000 años.También deberían 
onsiderarse 
olisiones no 
atastró�
as, aunque el inter
ambiode impulso durante esta 
lase de eventos es menos efe
tivo para produ
ir eye

ión de laresonan
ia. Además es notable que en este 
aso sólo un objeto (si es que alguno), puedees
apar de la resonan
ia en 
ada 
olisión, enton
es la 
ontribu
ión de este régimen a latasa total de es
ape de los Hildas no es importante.
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Capítulo 3
Contribu
ión de los Hildas a laprodu

ión de 
ráteres en los satélitesgalileanos

Los 
ráteres de impa
to han sido un pro
eso natural y usual en el Sistema Solar.Durante la a
re
ión planetaria, la 
olisión de 
uerpos fue un me
anismo fre
uente y fun-damental. Aunque la tasa de impa
tos ha ido de
re
iendo a medida que el Sistema Solarse fue estabilizando, tenemos gran 
antidad de eviden
ia de intensos pro
esos de impa
tosen el pasado, a través de todos los 
uerpos del Sistema Solar. Los pro
esos de impa
tosen el Sistema Solar interior ha sido vastamente estudiado, prin
ipalmente, mediante losregistros de los 
ráteres lunares, y existe la idea que la historia de 
ráteres en el SistemaSolar interior y exterior son muy similares.Para estudiar la historia de 
ráteres de los 
uerpos del Sistema Solar exterior,tenemos un es
enario natural y apropiado: los 
uatro satélites Galileanos: Io, Europa,Ganymede y Callisto. Io no tiene 
ráteres de impa
to 
ono
idos. Europa, es un 
uerpo
ongelado 
ruzado por una red de fra
turas os
uras. La existen
ia de po
os 
ráteres deimpa
to sugiere que los pro
esos geológi
os están a
tualmente a
tivos, y que tiene unasuper�
ie joven. El satélite galileano más grande, la luna 
ongelada Ganymede, tiene unterreno os
uro, repleto de 
ráteres 
on sur
os brillantes más re
ientes. También presen-48



ta eviden
ia de a
tividad geológi
a, pero su super�
ie es muy vieja. Su super�
ie está
ompletamente saturada por 
ráteres. Una 
ara
terísti
a que es propia de Callisto es laestru
tura remanente de numerosos 
ráteres de impa
to. Las imágenes re
ientes obtenidaspor la misión Galileo plantean 
uestiones 
ru
iales a
er
a de la naturaleza de las pobla-
iones impa
toras en el sistema Joviano.Zahnle y otros (1998) estudian la produ

ión de 
ráteres sobre los satélites galileanospor algunas pobla
iones. Dis
uten en detalle la produ

ión de los Cometas de la Familiade Júpiter (JFC), usando el estudio numéri
o he
ho por Levison y Dun
an (1997). Tam-bién 
onsideran otras fuentes 
omo los Cometas de Largo Período, los asteroides Troyanosy los asteroides del 
inturón prin
ipal. Además analizan la produ

ión de 
ráteres de 10y 20 km y estiman edades para las super�
ies de Europa y Ganymedes.Levison y Dun
an (1997) evolu
ionan 2200 partí
ulas sin masa por 109 años,bajo la a

ión gravitatoria del Sol y los 
uatro planetas gigantes, desde su origen en elCinturón de Edgeworth - Kuiper. Como subprodu
to, 
al
ulan las tasas de impa
to delos 
ometas e
lípti
os sobre los planetas. En parti
ular, en
uentran para impa
tos sobreJúpiter una 
olisión 
ada 400 años; este número fue en
ontrado dire
tamente 
ontando losimpa
tos durante la simula
ión. Zahnle y otros (1998) usan estos datos para 
ara
terizarlas órbitas de los JFC que tienen en
uentros 
on Júpiter, y usando un modelo Monte Carlo,y a partir de esta distribu
ión orbital, simulan la intera

ión de 
ometas 
on Júpiter ysus satélites, determinando las velo
idades de impa
to y las probabilidades relativas deimpa
to respe
to de Júpiter. Obtienen que al menos un 90 % de los 
ráteres sobre lossatélites galileanos se deben a impa
tos por JFCs. Posteriormente, Levison y otros (2000)reevaluaron las tasas de impa
to de los 
ometas e
lípti
os sobre los planetas. En
ontraronque las tasas de impa
to sobre los planetas gigantes son en realidad alrededor de 
uatrove
es menores que en Levison y Dun
an (1997). Para Júpiter 
al
ularon un valor de
6,3 × 10−4 
olisiones por año o una 
olisión 
ada 1600 años. Enton
es, las estima
ioneshe
has por Zahnle y otros (1998) para los satélites galileanos deben ser 
orregidas porese fa
tor. Una in
erteza para aquellas estima
iones es la importan
ia relativa de 
ometasina
tivos. En este sentido, debe ha
erse otra 
orre

ión a las tasas de impa
tos tomando en
uenta una nueva estima
ión del número de JFCs 
on q < 2,5 UA dada por Bottke y otros49



(2002). Ellos obtienen, basándose en es
alear el número de 
ometas ina
tivos, en vez de
ometas a
tivos, un número de 
ometas del tamaño de kilómetros en la región de los JFCs,un fa
tor tres ve
es menor que las estima
iones he
has por Levison y otros (2000). Estefa
tor afe
ta dire
tamente las tasas de impa
tos sobre los satélites galileanos, redu
iendotres ve
es los impa
tos por JFCs obtenidos anteriormente. Por lo tanto, la 
orre

ión totala los primeros valores es de 12 ve
es menos.Para los asteroides Troyanos, Zahnle y otros (1998) 
onsideran el he
ho de queluego de que es
apan de la resonan
ia, siguen una evolu
ión orbital similar a la de los JFC.Ellos a�rman que el 
o
iente entre Troyanos y todos los JFC es de 1/40, así, dependiendode la distribu
ión de masa de los Troyanos, estos 
ontribuyen 
on un 1 − 10 % de los
ráteres de los satélites galileanos.Con respe
to a los asteroides del 
inturón prin
ipal, Zahnle y otros (1998) usanel análisis de Gladman y otros (1997) que estudiaron la evolu
ión orbital de asteroides es-
apados de resonan
ias inestables. Rela
ionando los impa
tos sobre los satélites galileanos
on la tasa de impa
tos de los asteroides 
er
anos a la Tierra (NEA) sobre la Tierra, Zahnley otros (1998) en
uentran que la 
ontribu
ión de los asteroides del 
inturón prin
ipal a latasa de 
ráteres sobre el sistema galileano es despre
iable 
on respe
to a los JFCs. Proba-blemente, el motivo para este valor tan bajo, es el bien 
ono
ido he
ho de que la región del
inturón prin
ipal interior a la resonan
ia 3:1 no envía asteroides ha
ia la región externadel Sistema Solar. Sin embargo, la 
ontribu
ión a los 
ráteres sobre los satélites galileanospor el 
inturón externo de asteroides no fue analizada por Zahnle y otros (1998), por tantonosotros fo
alizamos nuestra aten
ión a esta zona.Como ya men
ionamos en el 
apítulo 1, el grupo de asteroides Hildas está lo
ali-zado en el 
inturón externo de asteroides en la resonan
ia 3:2 
on Júpiter. Se 
ara
terizapor una zona 
entral dinámi
amente estable rodeada por regiones inestables hasta al
an-zar en el límite una zona muy 
aóti
a. Así, un asteroide de la pobla
ión que entra en estazona, es eye
tado rápidamente de la resonan
ia.En este 
apítulo, estudiamos la evolu
ión dinámi
a de los Hildas que es
apan a�n de 
al
ular su 
ontribu
ión a la historia de 
ráteres de los satélites galileanos.50



3.1. Cál
ulo de las velo
idades y tasas de impa
to sobrelos satélites galileanosUna informa
ión extraida de nuestra simula
ión es la velo
idad relativa de impa
toentre las velo
idades de los objetos que es
apan de la región de los Hildas y los satélitesgalileanos. En vez de usar alguna aproxima
ión, fue posible 
al
ularla dire
tamente de lasimula
ión. Tenemos la posi
ión y velo
idad relativa a Júpiter de los en
uentros 
er
anosa menos de 3 radios de Hill, a pasos de tiempo muy pequeños. Así, fue posible obtener lavelo
idad relativa de los objetos 
on respe
to a Júpiter 
uando estuvieran a una distan
iadel planeta 
omparable al semieje mayor orbital de los satélites galileanos. De�nimos
ás
aras 
entradas en el semieje mayor orbital de 
ada satélite galileano 
on un an
homedio de alrededor de un 5 % de su radio. Como la geometría de los en
uentros dentrode 3 radios de Hill de Júpiter es 
asi isotrópi
a, la velo
idad media de todos los objetosque entran en estas 
ás
aras, son representativas de la velo
idad relativa típi
a 
uandolos objetos interse
tan la órbita de 
ada uno de los satélites galileanos. Los valores asíobtenidos se muestran en la tabla 3.1. Variar el umbral del 5 % de 1 a 10 % solo afe
ta ladispersión de los valores pero el valor medio en sí varía en menos de un 3 %.La velo
idad de impa
to sobre los satélites galileanos se 
al
uló suponiendo quela geometría de las 
olisiones es isotrópi
a. En esta situa
ión, si la velo
idad orbital delsatélite es vs, la velo
idad de 
olisión más probable puede 
al
ularse 
omo
vimp =

√

v2
s + v2

0 (3.1)donde v0 es la velo
idad media de los asteroides Hildas 
uando interse
tan la órbitadel satélite galileano.Los valores de las velo
idades de 
olisión, que �guran en la Tabla 3.1, son muysimilares a los 
al
ulados por Zahnle y otros (1998) para impa
tos de los JFC sobre lossatélites galileanos, y di�eren sólo en alrededor de un 10 %.Ahora es posible obtener la probabilidad de impa
to sobre 
ada satélite galileano,51



Io Europa Ganymede Callisto
as 5.9 9.4 15.0 26.4
rs 1820 1570 2630 2400
vs 17.3 13.7 10.9 8.2
v0 24,3 ± 0,5 19,6 ± 0,4 15,7 ± 0,1 12,0 ± 0,1

vimp 29.6 23.7 19.1 14.5
Ṅsat/ṄJupiter 1,32 × 10−4 6,32 × 10−5 1,17 × 10−4 5,93 × 10−5JFC 1,4 × 10−4 6,2 × 10−5 1,2 × 10−4 6,1 × 10−5Tabla 3.1: as: semieje mayor del satélite [radio joviano℄. rs: radio geométri
o del satélite[km℄. vs: velo
idad orbital del satélite [km s−1℄. v0: velo
idad media de los asteroides Hildas
uando interse
tan las órbitas de los satélites galileanos [km s−1℄. vimp: velo
idad media deimpa
to sobre 
ada satélite galileano. [km s−1℄. Ṅsat/ṄJupiter: tasa de impa
tos sobre 
adasatélite galileano / tasa de impa
tos sobre Júpiter. La última �la son las probabilidades deimpa
to sobre 
ada satélite galileano, relativas a la probabilidad de impa
to sobre Júpiterde los JFC obtenidas por Zahnle y otros (1998).relativa a la probabilidad de impa
to sobre Júpiter. En prin
ipio, hay varias posibilidadespara 
al
ular estos valores, y nosotros hemos seguido el sen
illo pro
edimiento derivadopor Harris y Kaula (1975). La tasa de impa
to relativa está dada por

Ṅsat

Ṅplanet

=

(

rs

rp

)2(1 + 7θrp

3as

1 + 2θ

)

, (3.2)donde rs y rp son los radios del satélite y planeta respe
tivamente, as es el semiejemayor del satélite y θ es un parámetro adimensional, introdu
ido por primera vez porSafronov (1972), 
uya expresión es:
θ =

Gmp

rpv2
∞

, (3.3)donde mp es la masa planetaria, G es la 
onstante de Gravita
ión, y v∞ es la velo
idadrelativa de los objetos 
uando entran en la esfera de Hill del planeta. Al igual que para v0,52



fue posible 
al
ular esta velo
idad relativa, a partir de nuestra simula
ión. Del ar
hivo deen
uentros extrajimos los en
uentros 
on Júpiter y 
al
ulamos la velo
idad más probable.Obtuvimos v∞ = 5,45 km/s, que es muy similar al valor para los JFC obtenido porZahnle y otros (1998), de v∞ ∼ 5 km/s. Así, 
omo el úni
o parámetro de la e
ua
ión (3.2)para estas dos pobla
iones es la velo
idad relativa, deberíamos esperar resultados muysimilares para las tasas de impa
to relativas a Júpiter para los Hildas y para los JFCs.Los valores de Ṅsat/ṄJupiter se muestran en la Tabla 3.1. En la última �la, también semuestran las probabilidades de impa
to de los JFC sobre 
ada satélite galileano, relativasa la probabilidad de impa
to sobre Júpiter obtenidas por Zahnle y otros (1998) 
on unmétodo más so�sti
ado, el formalismo de Öpik. Se puede observar que las diferen
iasrelativas entre nuestros valores y los de Zahnle y otros (1998) son de menos de un 6%.3.2. Tasa de produ

ión de 
ráteresCon toda esta informa
ión podemos 
al
ular ahora el diámetro de un 
ráter simpleprodu
ido por objetos de la región de los Hildas. Hemos usado las mismas expresionesgenerales re
omendadas por S
hmidt y Housen (1987) para blan
os de ro
a o hielo. Ellosproponen usar la rela
ión de es
ala:
Ds = 1,4

(

ma

2ρs

)0,26(
ρa

ρs

)0,073

g−0,22
s v0,44

impcm, (3.4)donde ma y ρa son la masa y densidad del impa
tor, que hemos supuesto de 2,5 gr/cm3,
ρs es la densidad del blan
o, y gs su gravedad super�
ial. Esta expresión se evalúa enunidades 
gs. Hay que notar que la in
erteza en el tamaño del 
ráter para un impa
tor dadoes alrededor de un 30 %. Hemos in
luido una 
orre
ión adi
ional para 
ráteres 
omplejos,ya que los 
ráteres más grandes son 
onsiderablemente más super�
iales y extendidos quelos 
ráteres simples des
riptos por la e
ua
ión (3.4). Para 
ráteres de diámetros Ds > Dcpredi
hos por la e
ua
ión (3.4), el diámetro �nal del 
ráter es según M
 Kinnon y otros(1991).

D = D1,13
s D−0,13

c , (3.5)53



satlite ma Da N(> Da)Io 1.86E+14 0.522 4 × 105Europa 3.68E+13 0.304 13 × 105Ganymede 5.72E+13 0.352 10 × 105Callisto 8.10E+13 0.396 8 × 105Tabla 3.2: Pobla
ión de los Hildas 
apa
es de produ
ir 
ráteres de D > 10 km 
al
ulada apartir de la fun
ión a
umulativa de tamaños (e
ua
ión (1.10)). ma es la masa mínima [gr℄de un asteroide Hilda 
apaz de produ
ir un 
ráter de 10 km sobre 
ada satélite galileano.
Da es el diámetro 
orrespondiente del asteroide [km℄, suponiendo una densidad de 2,5

gr/cm3. N(> Da) es el número de Hildas más grandes que ese diámetro.donde Dc es la transi
ión entre 
ráteres simples y 
omplejos. Siguiendo a Chapmany M
 Kinnon (1986), quienes re
omiendan un valor de Dc = 4 km para 
ráteres sobreGanymede, nosotros adoptamos este valor. El 
oe�
iente numéri
o 1, 4 en la e
ua
ión(3.4) fue 
al
ulado 
onsiderando el ángulo de in
idendia más probable de 45◦.Para 
ráteres de 10 km, a partir de la e
ua
ión (3.4), podemos obtener la masa delos objetos impa
tores y por tanto sus diámetros. Por tanto, objetos mayores de un dadodiámetro produ
irán 
ráteres mayores de 10km. La Tabla 3.2 muestra el tamaño mínimo(Da) y la pobla
ión de los Hildas 
apa
es de produ
ir 
ráteres de D > 10 km sobre 
adauno de los satélites galileanos.Ahora, es posible 
al
ular la tasa de produ

ión de fragmentos que es
apan dela zona de los Hildas y que son 
apa
es de produ
ir 
ráteres más grandes que un dadodiámetro sobre 
ada uno de los satélites galileanos. Suponemos que después de es
aparde la resonan
ia por evolu
ión 
olisional, los asteroides tendrán una evolu
ión dinámi
asimilar a la predi
ha por nuestra simula
ión (
apítulo 2). Así, el 8 % de los fragmentosque es
apan impa
tará a Júpiter, y de éstos sólo una pequeña fra

ión que está dada enla tabla 3.1, impa
tarán un dado satélite. En el 
apítulo 2 
al
ulamos la tasa de es
ape delos Hildas por evolu
ión 
olisional (Ne(> r)), enton
es la tasa de impa
to de los asteroidesHildas mayores que un 
ierto radio r estará dada por:54



Ni(> r) = 0,08
Ṅsat

ṄJupiter

Ne(> r). (3.6)
La tasa de produ

ión de 
ráteres mayores de 10 km estará dada por Ni(> r)donde r = Da/2 dado en la tabla 3.2. Ahora, dado que la fun
ión de distribu
ión dediámetros obtenida para los Hildas es el fa
tor de mayor in
erteza en nuestros 
ál
ulos,mostramos los resultados en 
uanto a la produ

ión de 
ráteres en términos del blan
ode menor tamaño, rmin, al 
ual se puede extrapolar la fun
ión de distribu
ión. De esteparámetro depende la produ

ión de fragmentos Nf en la zona de los Hildas (y por tantola tasa de es
ape) es de
ir:

Nf =

∫ rmax

rmin

Ncol(ra)N(> r)dra. (3.7)
Los resultados de estos 
ál
ulos se muestran en la tabla 3.3 en términos enton
esde rmin.Hay que notar que nosotros estamos 
onsiderando que la pobla
ión de Hildassigue la misma fun
ión de distribu
ión a
umulativa de tamaños hasta diámetros muypequeños. No sólo para los diámetros de los blan
os pequeños sino, los de los proye
tilesmás pequeños 
apa
es de destruirlos. Por ejemplo, el diámetro del menor proye
til 
apazde destruir un asteroide de D = 400m es de alrededor de D = 20m.Sin embargo, la fun
ión de distribu
ión a
umulativa observa
ional real de tamañosde los Hildas muestra un quiebre de la pendiente en D = 12 km (ver �gura 1.5). Este he
hose expli
a tradi
ionalmente 
omo una in
ompletitud observa
ional. El estre
ho an
ho ensemieje mayor de la resonan
ia, y la baja velo
idad de es
ape de ésta, ha
en que losfragmentos produ
idos por 
olisiones 
er
anas al límite de la resonan
ia puedan es
aparfá
ilmente. Esto podría produ
ir una redu

ión de la distribu
ión de tamaños de los Hildaspara diámetros pequeños y una pérdida permanente de proye
tiles (Gil-Hutton y Brunini,55



rmin (km) Ċ−1
I Ċ−1

E Ċ−1
G Ċ−1

C0.4 2,1 × 107 1,5 × 107 1,1 × 107 2,6 × 1070.6 6,9 × 107 4,9 × 107 3,6 × 107 8,9 × 1070.8 1,6 × 108 1,2 × 108 8,4 × 107 2,1 × 1081.0 3,2 × 108 2,3 × 108 1,6 × 108 4,1 × 1081.5 1,1 × 109 7,7 × 108 5,5 × 108 1,4 × 109(JFC) 2,6 × 107 1,5 × 107 1,0 × 107 2,6 × 107Tabla 3.3: Ċ−1: Intervalo medio entre impa
tos sobre los satélites galileanos en años, 
a-pa
es de produ
ir 
ráteres 
on D > 10 km, rmin es el radio del mínimo blan
o 
onsiderado
omo miembro del grupo Hilda. La última �la son los intervalos medios entre 
ráteres de
d > 10 km 
al
ulados por Zahnle y otros (1998) para los JFC y 
orregidos por el fa
tor12.2000). Por otro lado, el pro
eso 
olisional produ
e objetos pequeños a partir de objetosgrandes, lo 
ual podría balan
ear la redu

ión de objetos pequeños.No obstante, una a
tividad 
olisional alta a
tual no pare
e ser 
ompatible 
onuna pobla
ión 
olisionalmente relajada. Por tanto, siguiendo Davis y otros (2002), asu-mimos que el 
ambio en la pendiente observado en D ∼ 12 km, se debe a una sele

iónobserva
ional.Europa tiene sólo 27 
ráteres 
ono
idos 
on D > 4 km (Moore y otros 2001).Aunque Bierhaus y otros (2001) a�rman que la gran mayoría de los 
ráteres pequeñosson se
undarios, probablemente todos los 
ráteres mayores que 2 km son primarios. Así,
D > 4 km pare
e ser una ele

ión segura para los 
ráteres primarios. En la tabla 3.4,damos la misma informa
ión que en la tabla 3.3 pero para 
ráteres 
on D > 4 km. Esposible ver que 
onsidera
iones diferentes 
on respe
to a la pobla
ión del grupo Hilda dediámetros pequeños, pueda 
ambiar substan
ialmente la determina
ión de la edad de lasuper�
ie de Europa, aunque en 
ualquier 
aso es muy joven.En las dos últimas �las en las tablas 3.3 y 3.4, los intervalos de tiempo son muygrandes 
omo para despre
iar la evolu
ión de los Hildas debido a su evolu
ión 
olisional,56



rmin (km) Ċ−1
I Ċ−1

E Ċ−1
G Ċ−1

C0.2 2,5 × 105 2,3 × 105 1,6 × 105 4,1 × 1050.4 2,0 × 106 1,8 × 106 1,3 × 106 3,3 × 1060.6 6,7 × 106 6,2 × 106 4,4 × 106 1,1 × 1070.8 1,6 × 107 1,5 × 107 1,0 × 107 2,6 × 1071.0 3,1 × 107 2,9 × 107 2,0 × 107 5,1 × 1072.0 2,5 × 108 2,3 × 108 1,6 × 108 4,1 × 1083.0 8,3 × 108 7,7 × 108 5,5 × 108 1,4 × 109Tabla 3.4: Ċ−1: Intervalo medio entre impa
tos sobre los satélites galileanos 
apa
es deprodu
ir 
ráteres 
on D > 4 km.de manera que sólo serían una estima
ión a un primer orden debido al modelo 
olisionalutilizado.3.3. Compara
ión 
on Troyanos y Cometas de la Fa-milia de JúpiterBajo la suposi
ión de que los Hildas siguen la misma distribu
ión de tamañoshasta radios pequeños, la produ

ión de 
ráteres produ
ida por los asteroides Hildas es
omparable a la tasa de produ

ión produ
ida por los JFC (tabla 3.2).La diferen
ia más importante entre las tasas de produ

ión de 
ráteres de losHildas y los JFC se dá 
on respe
to a las es
alas de tiempo involu
radas en el pro
eso.Como se observa en la �gura (3.1), 
er
a del 75 % de los objetos que impa
tan sobre Júpiterlo ha
en en menos de 5× 104 años luego de que es
apan de la resonan
ia. Esto representaun tiempo muy 
orto 
omparado 
on los 40 × 106 años que tarda un 
ometa típi
o enviajar desde el Cinturón de Kuiper hasta la región de los JFC (Levison y Dun
an, 1997).Podríamos espe
ular que luego de una 
olisión 
atastró�
a, varios fragmentos es
apan dela región de los Hildas y un número 
onsiderable de ellos (el ∼ 8 %) termina 
olisionando
on Júpiter durante un intervalo de tiempo relativamente 
orto de ∼ 104 años. Tal pro
eso57



podría quedar mar
ado en la super�
ie de los satélites Galileanos y por tanto aportaríaimportantes 
laves 
on respe
to a la historia de los Hildas.
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dt [10  anos] ~4Figura 3.1: Distribu
ión del intervalo de tiempo entre los es
apes de la resonan
ia 3:2 ylos impa
tos 
on Júpiter de las 31 partí
ulas de la simula
ión que 
olisionan 
on Júpiter.Como ya men
ionamos, los asteroides Troyanos 
ontribuyen 
on un 1 − 10 % dela 
ontribu
ión de los JFC a los 
ráteres de los satélites galileanos (Zahnle y otros 1998).Dado que la produ

ión de 
ráteres de los JFC es del mismo orden que la produ

ión delos Hildas, la tasa de produ

ión de 
ráteres de los Troyanos es bastante menor a la delos Hildas.Es notable que dos pobla
iones estables, los asteroides Troyanos y los Hildas,relativamente aislados del 
inturón prin
ipal, que tendrían 
ara
terísti
as 
omunes, tengan
ontribu
iones tan diferentes a la tasa de 
ráteres de los satélites galileanos. La pobla
iónde Troyanos (en L4 y L5) es probablemente 13 ve
es la pobla
ión de los Hildas, sinembargo:La probabilidad de 
olisión intrínse
a para los Hildas es 2 ve
es mayor que para los58



Troyanos (Gil-Hutton y Brunini, 2000), por tanto, aunque la región de los Hildasestá 13 ve
es menos poblada que la de los Troyanos, las 
olisiones son sólo 13/2=6ve
es menos fre
uentes que entre Troyanos.Debe agregarse otro fa
tor ∼2, ya que los Troyanos están separados en dos grupos(los puntos L4 y L5).El he
ho de que la velo
idad de es
ape de los Troyanos es 
uatro ve
es la de losHildas ha
e más difí
il que un fragmento se es
ape de la resonan
ia (los Troyanosson más estables que los Hildas en rela
ión a la evapora
ión por evolu
ión 
olisional).Simula
iones numéri
as de la evapora
ión de los Troyanos (Fernández y Mallada,2002, 
omuni
a
ión personal) han dado 
omo resultado que sólo el 2 % de los Tro-yanos que es
apan, impa
tan sobre Júpiter. Éste es un valor pequeño 
omparado
on el 8 % de los Hildas.Todos estos fa
tores juntos, ha
en que la 
ontribu
ión de los Hildas a la tasa de
ráteres sobre los satélites galileanos sea de 4 a 5 ve
es más importante que la debida aasteroides Troyanos.
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Capítulo 4
Contribu
ión de los Hildas a lapobla
ión de Cometas de la Familia deJúpiter

Los 
ometas y los asteroides representan partes distintas del espe
tro de planete-simales formados y pro
esados en la Nebulosa Solar Primitiva.La distin
ión entre asteroides y 
ometas, está basada en sus 
ualidades obser-va
ionales y 
ara
terísti
as orbitales más que en las diferen
ias en sus propiedades o
omposi
ión quími
a. Los 
ometas están 
ara
terizados por su 
oma de gas sublimado ypolvo que les da su 
ara
terísti
a aparien
ia en el 
ielo. Los asteroides, en 
ambio, tienenaparien
ia estelar. A
tualmente, la designa
ión de un nuevo objeto 
omo 
ometa o aste-roide , se remite a la presen
ia o ausen
ia de 
oma. Sin embargo los 
ometas muestran su
ara
terísti
a 
ola 
uando entran en el Sistema Solar interior y se 
alientan lo su�
iente
omo para sublimar los hielos atrapados, esto su
ede a una distan
ia de alrededor de 4UA del Sol (Weissman y otros 2002). Los asteroides 
on semieje mayor más allá de las4 AU, pueden estar 
ompuestos de los mismos volátiles, polvo y molé
ulas orgáni
as quelos 
ometas, pero sus órbitas no son lo su�
ientemente ex
éntri
as 
omo para a
er
arseal Sol y por lo tanto no subliman sus hielos lo su�
iente 
omo para mostrar la a
tividadobservada en los 
ometas. En este sentido, Hartmann y otros (1987), analizan la posibi-60



lidad de que los asteroides Troyanos y algunos Hildas puedan ser 
ometas dormidos. Porlo tanto, desde el punto de vista de la 
omposi
ión, es algo arbitrario, o al menos difí
il,distinguir entre asteroides de la zona externa del 
inturón y 
ometas.Los modelos sobre la 
omposi
ión de ambos 
uerpos están basados en observa-
iones indire
tas a través del espe
tro de re�exión. Los objetos de la zona externa del
inturón de asteroides, 
on semieje mayor a > 3,3 UA tienen un albedo bajo y 
lase taxo-nómi
a C, P, y D. Los asteroides de tipo P y D tienen una mez
la de materiales orgáni
os,sili
atos anhídridos, polvo y hielo (Bell y otros 1989; Ga�ey y otros 1989; Vilas y otros1994). Fitzsimmons y otros (1994), realizaron una 
ampaña observa
ional tomando espe
-tros de asteroides tipo D para investigar sus propiedades de re�e
tan
ia y su 
omposi
ión.Ellos en
uentran que la mayoría de estos asteroides tienen la pendiente de re�exión o 
olory albedo dentro de los mismos rangos. Pero los nú
leos 
ometarios, aunque tienen albe-dos muy similares a los de los asteroides D, muestran un amplio rango de 
olores. Estadiferen
ia podría deberse a la historia dinámi
a de los 
ometas y a los pro
esos que hanafe
tado sus super�
ies, mientras que los asteroides, que están en órbitas más estables,
onservan sus super�
ies primordiales. Así, 
on
luyen que los asteroides tipo D pueden
onsiderarse 
omo análogos espe
trales a los 
ometas. En este sentido, el he
ho de dis-tinguir entre 
ometas y asteroides de la zona externa del 
inturón, podría limitarse a la
uestión de la evolu
ión orbital, más que de 
omposi
ión quími
a.Los asteroides Hildas, están a 4 UA del Sol, las 
lases taxonómi
as D y P do-minan el grupo (Dahlgren y otros 1997). Es una pobla
ión estable (Ferraz Mello y otros1998b), pero, 
omo los Troyanos, uno podría esperar que luego de es
apar de la resonan
ia,evolu
ionen dinámi
amente 
omo JFC, 
ontribuyendo en alguna medida a la pobla
iónde JFC.Los asteroides y los JFC son, de he
ho, dos pobla
iones dinámi
amente diferentes.Pero, aunque los asteroides del 
inturón externo, Hildas o Troyanos, están protegidosde los en
uentros 
on Júpiter, una vez que es
apan de la resonan
ia, están dominadosgravitatoriamente por Júpiter semejando enton
es el 
omportamiento dinámi
o de losJFC. A
tualmente hay eviden
ia substan
ial de que los JFC han evolu
ionado desde61



la región transneptuniana (Dun
an y otros 1998, Levison y Dun
an 1997, Bottke y otros2002). Los JFC tienen órbitas muy inestables sujetas a fuertes perturba
iones de Júpiter.Las integra
iones numéri
as han sugerido que los asteroides Troyanos también han 
on-tribuido a la pobla
ión de JFC 
on menos de un 10 % (Marzari y otros 1995, Levison yotros 1997).En este 
apítulo estudiamos la familia de los Hildas 
omo una fuente probablemás de los JFC. A partir de las simula
iones numéri
as realizadas, seguimos la evolu
ióndinámi
a de los Hildas es
apados de la resonan
ia, 
on el objeto de determinar si pasanalgún tiempo 
omo 
ometas, en parti
ular de la Familia de Júpiter. Determinamos 
uántosde los 
ometas a
tuales serían Hildas es
apados y estudiamos algunos 
asos espe
iales.4.1. La región de los JFCLos JFC están 
ontrolados gravitatoriamente por Júpiter, por lo tanto, tienenque pasar en algún momento a través de su esfera de Hill. Esta 
ondi
ión es satisfe
ha silos afelios (Q) son mayores que 4,61 UA y los perihelios (q) son menores que 5,82 UA.Gra�
ando todos los 
ometas observados hasta hoy se ve que tienen en realidad periheliosmenores a 5,42 UA. Por otro lado las 
ondi
iones q < 5,42 UA y Q > 4,61 UA son 
asiequivalentes a la 
lasi�
a
ión de los JFC propuesta por Levison (1996) en la que el rangode la 
onstante de Tisserand 2 < T < 3. Hasta el presente hay 245 JFC des
ubiertos(tomados de la base de datos http://ssd.jpl.nasa.gov/), que 
umplen 
on las 
ondi
ionesde q < 5,42 UA y Q > 4,61 UA. El 95 % de ellos, esto es 233 
ometas, tienen semiejesmayores, a , en el rango 2 UA < a < 9 UA. Éstos tienen, además, ex
entri
idades e < 0,9.Por lo tanto de�nimos la región de los JFC 
omo la zona limitada por:
q < 5,42 UA y Q > 4,61 UA,
2 UA < a < 9 UA,
0 < e < 0,9,
a > 4,02 UA y a < 3,9 UA. 62



Este último ítem signi�
a que las partí
ulas están fuera de la resonan
ia 3:2(Ferraz-Mello et al. 1998b), ya que 
omo dijimos, ésta es o
upada por los Hildas, y lo quenos interesa es el destino de los objetos que es
apan de allí.Esta región junto 
on los JFC observados hasta la a
tualidad se muestran en la�gura 1-1.4.2. Método y resultadosA partir de las simula
iones numéri
as, se extrajeron las partí
ulas que es
apande la resonan
ia 3:2 y viven al menos 1000 años 
omo JFC. De las 391 partí
ulas que dejanla zona de la resonan
ia, 386 (esto es el 98.7%) viven al menos 1000 años 
omo JFC. Eltiempo total que la zona de los JFC es o
upada por las 386 partí
ulas es 5,403 × 108años. La vida media de un Hilda es
apado en esta zona es enton
es tm = 1,4 × 106 años.Por tanto, el número de Hildas es
apados que están en la región de los JFC se 
al
ulamediante la siguiente e
ua
ión:
NHC = Ne(> r) 0,987 tm, (4.1)donde Ne(> r) es la tasa de es
ape de la pobla
ión de los Hildas por evolu
ión 
ol-isional. Esta 
antidad, junto 
on el número de Hildas es
apados en la zona de los JFCse muestran en la tabla 4.1 También se muestra el número de Troyanos esperado en lamisma situa
ión. De los Hildas es
apados, 302, pasan en promedio 1,1 × 105 años 
ondistan
ias perihéli
as, q, menores que 2,5 UA donde los 
ometas son a
tivos y fá
ilmentedete
tables. En la región q > 2,5 UA, 383 de los Hildas es
apados que pasan por la zonade los JFC, pasan en promedio 1,33 × 106 años. De la misma manera, es posible estimarel número de Hildas es
apados en esas zonas. Esto se muestra también en la tabla 4.1.Todos los números se dan para partí
ulas de diámetro mayor que un valor dado D0.Por otro lado, es interesante 
ono
er de que manera los Hildas es
apados pueblanla zona de los JFC. Para esto, 
al
ulamos y mostramos en las �guras 4.1 y 4.2, la pro-babilidad de distribu
ión de los tiempos de residen
ia de los asteroides Hildas es
apados63



D0[km] Ne(D > D0)[ao−1] NH,q<2,5 NH,q>2,5 NHC NTC0.5 5,7 × 10−4 48 742 787 211. 1,1 × 10−4 9 143 152 51.5 4,0 × 10−5 3 52 55 22. 2,0 × 10−5 2 26 27 1Tabla 4.1: Tasa de es
ape de la región de los Hildas de asteroides más grandes que undado diámetro D0, y el número de Hildas estimado dentro de la zona de los JFC. A modode 
ompara
ión, la última 
olumna muestra el número de Troyanos dentro de la mismazona.en la región de los elementos orbitales que o
upan los JFC. Estos mapas se obtuvieronde la siguiente manera: subdividimos la zona de los JFC en 
eldas de 0.1 UA en semiejemayor, 0.01 en e

entri
idad y 1◦ en in
lina
ión. Luego, estimamos el tiempo δti que 
adapartí
ula visita 
ada 
elda. Enton
es, el tiempo total que 
ada 
elda es o
upada está dadopor:
δt =

386
∑

i=1

δti. (4.2)Finalmente el tiempo de residen
ia en 
ada 
elda fue normalizado al tiempo totalque todas las partí
ulas están en la región de los JFC. Este valor es lo que se plasma enlas �guras 4.1 y 4.2 según la es
ala de 
olores allí expli
ada. También se muestran en esta�gura los JFC observados (
ír
ulos rojos). Las partí
ulas pasan un tiempo 
onsiderablejusto en los límites de la resonan
ia, van in
rementando sus ex
entri
idades, y sus semiejesmayores, hasta que dejan la región de los JFC. En esta ruta pasan más tiempo en la zonade ex
entri
idades medias, hasta que adquieren valores relativamente grandes 
ruzandorápidamente la zona ha
ia la eye

ión hiperbóli
a. Puede observarse que la mayoría de los
ometas se en
uentran en la zona donde los tiempos de residen
ia de los Hildas es
apadosson mayores, lo
alizados 
er
a de la resonan
ia.
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[UA]Figura 4.1: Distribu
ión de probabilidades de tiempos de residen
ia de asteroides Hildases
apados en la región de elementos orbitales también o
upados por los Cometas de laFamilia de Júpiter. Los 
ír
ulos rojos son los JFC 
ono
idos. Los triángulos amarillosson elementos orbitales pre-
aptura probables de los fragmentos del SL9 (Benner y M
.Kinnon, 1995).
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Figura 4.2: Distribu
ión de probabilidades de tiempos de residen
ia de asteroides Hildases
apados en la región de elementos orbitales también o
upados por los Cometas de laFamilia de Júpiter. Los 
ír
ulos rojos son los JFC 
ono
idos.
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4.3. El número de JFC y la 
ontribu
ión de los HildasFernández y otros (1999) estimaron el número de JFC a
tivos para diferentesvalores de q. Obtienen una pobla
ión de 800 JFC a
tivos 
on q < 2,5 UA y magnitudabsoluta total HN < 18,5 o equivalentemente objetos de tamaño kilométri
os (D >∼ 1,4km). Levison y Dun
an (1997) sugieren que el 
o
iente entre el número de 
ometas extintosy el número de 
ometas a
tivos es 3,5, enton
es el número total de JFC (a
tivos y extintos)será:
NJFC = Na(1 + 3,5), (4.3)donde Na es el número de 
ometas a
tivos.Por lo tanto, el número de JFC 
on q < 2,5 UA y más brillantes que HN < 18,5será 3600, de los que 2800 serán extintos. Los JFC vienen de la región transneptuniana yson inye
tados ha
ia la región interna del Sistema Solar por las perturba
iones de Júpiter.Esta a

ión redu
e las distan
ias perihéli
as de esos objetos hasta que se ha
en dete
tablespor el despliegue de a
tividad. La sublima
ión de los hielos de los 
ometas es mayor 
uantomenor es la distan
ia al Sol, así, los JFC pierden sus volátiles y por ende la 
apa
idadde desarrollar a
tividad más rápido 
uanto menor es q. De esta manera, el 
o
iente entre
ometas extintos y a
tivos debería ser una fun
ión de q. Es muy difí
il obtener tal fun
ióna partir de los datos observa
ionales disponibles a
tualmente, sin embargo, en prin
ipiopare
e razonable esperar que el número de 
ometas extintos aumente a medida que nosa
er
amos al Sol. Por lo tanto en una primera aproxima
ión, en la zona 
on q > 2,5 UAla pobla
ión de 
ometas extintos podría ser despre
iable frente a los a
tivos. Más aún,probablemente, la gran mayoría de los JFC 
on q > 2,5, sean 
ometas dormidos. Por
onsiguiente, tomamos 
omo el número total de JFC en la región 
on q > 2,5 UA, laestima
ión de Fernández y otros (1999) de ∼ 10000.De la �gura 4.1 y de la tabla 4.1, es evidente que los Hildas es
apados pueblanprin
ipalmente la zona de los JFC 
on q > 2,5 UA, y que la 
ontribu
ión a la zona internaes despre
iable. Podemos esperar que ∼ 143 asteroides Hildas 
on diámetros mayores que67



1 km estén entre la pobla
ión de JFC 
on q > 2,5 UA. Sin embargo, los 
ometas debenser a
tivos sólo durante una fra

ión de su vida dinámi
a (5− 20 % de su vida dinámi
a),enton
es el número de Hildas que se puedan re
ono
er 
omo 
ometas a
tivos debería sermenor. Por tanto, podría ser que 
asi todos los Hildas en esa zona sean 
ometas dormidos.Que esto o
urra depende del tiempo de vida físi
o de los Hildas, del instante de es
apede la resonan
ia y de si los Hildas 
ontienen su�
ientes volátiles 
omo para desarrollara
tividad.4.4. El 
aso del Shoemaker - Levy 9El 
ometa Shoemaker - Levy 9 (SL9), 
olisionó 
on Júpiter en 1994 luego defragmentarse en 1992, 2 horas después de su pasaje por el peri
entro de su órbita alrededorde Júpiter (a una distan
ia menor a 1.62 radios jovianos). No hay un 
onsenso generalizadoa
er
a de su 
omposi
ión quími
a. Podría haber sido un 
ometa o un asteroide. Se hanobservado 
olas de polvo en los fragmentos pero también hay alguna eviden
ia indire
tade gases. Dejando este aspe
to a un lado, 
entraremos nuestra aten
ión en el aspe
todinámi
o del problema. Benner y M
. Kinnon (1995) 
al
ularon los elementos pre-
apturadel SL9. Ellos en
uentran dos posibles órbitas debido a la naturaleza 
aóti
a del en
uentro
on Júpiter. Los elementos orbitales extraidos del trabajo de Benner y M
. Kinnon (1995)de estas 2 posibles traye
torias pre-
aptura se muestran en la �gura 4.3. Con el �n dereferirnos a ambos grupos hemos denominado Z1 al grupo en la zona de∼ 4 UA (
uadradosllenos) y Z2 al grupo en ∼ 6,5 UA (
uadrados va
íos). En el grá�
o también se muestranlas 
urvas que delimitan la zona de los JFC y los asteroides Hildas (puntos).En la �gura 4-1 se muestra el grupo Z1 de elementos orbitales pre-
aptura del SL9.Puede observarse que esta traye
toria se superpone 
on el espa
io de elementos orbitalesde los Hildas es
apados. El otro 
onjunto de elementos, Z2, está fuera de la región de losJFC. De este modo, en prin
ipio, en virtud de la superposi
ión del grupo Z1, un Hildaes
apado podría haber sido el objeto madre de los fragmentos que 
ho
aron 
on Júpiter.Así, hay una 
ierta probabilidad de que el SL9 sea un asteroide Hilda es
apado, y sirealmente lo fuera, los elementos pre-
aptura serían los 
orrespondientes a la zona Z1.68
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Figura 4.3: Elementos orbitales pre-
aptura del 
ometa SL9. Los 
uadrados llenos 
orres-ponden al grupo Z1 de elementos en la zona de ∼ 4 UA y los 
uadrados va
íos al grupoZ2 en ∼ 6,5 UA. En el grá�
o también se muestran las 
urvas que delimitan la zona delos JFC y los asteroides Hildas (puntos).En nuestra simula
ión, el 8 % de los Hildas es
apados impa
tan sobre Júpiter.Enton
es, la tasa de 
olisión de un asteroide Hilda de diámetro mayor que 1 km sobreJúpiter es de 8,8 × 10−6 año−1 , esto es, un impa
to 
ada 110000 años. Para objetos másgrandes que 0,5 km, se daría un impa
to 
ada 22000 años. Sin embargo, si un objeto pasadentro del radio de Ro
he de Júpiter, esto es a una distan
ia del planeta menor que 2,5radios jovianos, 
omo lo hizo el SL9, la fuerza de marea del planeta podría fragmentarlo.Enton
es por disipa
ión de mareas aquellos objetos redu
irían su semieje mayor plane-to
éntri
o 
ayendo ha
ia el planeta hasta 
olisionar 
on él. De nuestra simula
ión, hay55 Hildas es
apados que tienen en algún momento distan
ias peri
éntri
as menores que
2,5 radios jovianos. Son el 14 % del total de las partí
ulas es
apadas. Así, en realidad, losHildas mayores que 1 km podrían impa
tar a Júpiter 
ada 65000 años y los mayores que0.5 km 
ada 12500 años. Los JFC impa
tan Júpiter 
ada ∼ 1200 años (Zahnle y otros69



1998 
orregido por el fa
tor 12), por lo tanto su probabilidad de impa
to sobre Júpiter esmayor que la de los Hildas.4.5. Dis
usiónHay dos formas posibles de ata
ar el problema de si un objeto es un asteroide oun 
ometa. Una es desde el punto de vista de la 
omposi
ión quími
a, y la otra por su
omportamiento dinámi
o. Como se des
ribe en el 
apítulo 1, el espe
tro de los 
ometasy los asteroides tipo D son muy similares, pero ésto no es 
on
luyente. El he
ho de queno tengamos meteoritos provenientes de la zona externa del 
inturón de asteroides es unobstá
ulo para veri�
ar la presen
ia de hielos. Por otro lado, 
omo los asteroides tienenórbitas relativamente estables y los 
ometas inestables, la 
uestión desde el punto de vistadinámi
o favore
e la distin
ión entre ellos, pero esta es una visión in
ompleta. Comodemostramos, los asteroides Hildas, tienen un 
omportamiento dinámi
o 
omo el de losJFC una vez que es
apan de la resonan
ia. Por lo tanto, desde este punto de vista, nohay distin
ión entre ellos. Las similitudes espe
trales los ponen también en igualdad de
ondi
iones, aunque, 
omo ya dijimos, no sabemos 
on 
erteza que 
antidad de volátilestienen los Hildas y si son 
apa
es de desplegar a
tividad.Otra posible 
onexión entre los JFC y los asteroides Hildas son los 
ometas queestán justo en los bordes de la resonan
ia. Este es el 
aso de los 
ometas P/Gehrels 3,P/Oterma, P/Helin-Roman-Cro
kett y P/Smirnova-Chernykh. Estos 
ometas han sidoo serán satélites temporarios de Júpiter (Tan
redi et al. 1990). Este grupo fue llamadoquasi-Hilda por Kresák (1979). Como se observa en la �gura 4.1 el tiempo de vida de losHildas es
apados es mayor 
er
a de los bordes de la resonan
ia, así, la probabilidad deen
ontrar objetos en esa zona es alta y por tanto, es probable que los 
ometas observadosen esa zona sean en verdad asteroides Hildas o fragmentos que han dejado la zona establede la resonan
ia. Si realmente lo fueran, la a
tividad dete
tada en ellos reforzaría la ideade la presen
ia de hielos en estos asteroides.Por otro lado, la resonan
ia 3:2 
on Júpiter es una zona muy estable, por tanto,los Hildas han estado allí por mu
ho tiempo y aunque muy lentamente, podrían haber70



perdido sus hielos super�
iales por la a

ión distante del Sol. Otro fenómeno que sepodría dar es la forma
ión de mantos de irradia
ión sobre su super�
ie. De 
ualquiermanera, los Hildas son una pobla
ión 
olisionalmente a
tiva y por tanto las 
olisionesentre ellos produ
en fragmentos que exponen los hielos atrapados bajo la super�
ie delasteroide madre. Dado que los es
apes de la resonan
ia se dan por este me
anismo, losobjetos es
apados tendrían la 
apa
idad para desplegar a
tividad si se a
er
an al Sol y portanto tendrían la 
ara
terísti
a de poten
iales 
ometas. Pueden ser a
tivos o dormidos,dependiendo de la 
omposi
ión quími
a real y del tiempo que han estado expuestos a laradia
ión solar antes de al
anzar la región 
ometaria observable.
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Capítulo 5
Con
lusiones

En esta tesis hemos realizado una simula
ión numéri
a y una pseudo - evolu
ión
olisional para estudiar la evolu
ión dinámi
a post - es
ape de los asteroides de la familiade los Hildas. Hemos demostrado que el planeta Júpiter domina las rutas dinámi
as delos Hildas es
apados, a tal punto que una 
antidad 
onsiderable de partí
ulas terminan
olisionando 
on este planeta. El efe
to general sobre las partí
ulas es
apadas es el au-mento de la ex
entri
idad y semieje mayor, hasta ser eye
tadas del Sistema Solar. Esteme
anismo ha
e que las partí
ulas es
apadas pasen un tiempo 
onsiderable en la zona ex-terior a Júpiter y muy po
o tiempo en la zona interna del Sistema Solar. Como resultadode esta evolu
ión post - es
ape, es de esperar, 
omo hemos demostrado, que los efe
tosque los Hildas produ
en en el Sistema Solar exterior sean importantes, no así, los efe
tosen el Sistema Solar interior. Este he
ho es diferente de los me
anismos que operan enotras resonan
ias de movimientos medios 
on Júpiter. Para los objetos en resonan
ias del
inturón prin
ipal exteriores a la resonan
ia 3:1 (2,5 UA), los planetas interiores son losque sa
an a las partí
ulas de las resonan
ias mediante en
uentros 
er
anos. Esto produ
eel aumento de las ex
entri
idades hasta que 
ruzan la órbita de Júpiter, teniendo enton
esen
uentros 
er
anos 
on este planeta que los remueve de�nitivamente del Sistema Solarinterior (Gladman y otros, 1997). En 
ambio, 
asi el 80 % de los objetos en las resonan
ias3:1 y ν6, terminan 
olisionando 
on el Sol (Gladman y otros, 1997).A 
ontinua
ión presentamos, enton
es los resultados y 
on
lusiones de este estudio72



punto por punto.Como resultado de la evolu
ión dinámi
a de 500 Hildas �
ti
ios a través de unasimula
ión numéri
a, obtuvimos que de las partí
ulas que es
apan de la resonan
ia,el 92,1 % son eye
tadas en órbitas hiperbóli
as y el 7,9 % 
olisionan 
on Júpiter.Esta es una fra

ión signi�
ativa que debe 
ompararse 
on la fra

ión de Troyanosde Júpiter que, luego de dejar los puntos L4 y L5, terminan 
olisionando 
on Júpiter,que es sólo de un 2 % (Fernández y Mallada 2002, 
omuni
a
ión personal). Tambiénes signi�
ativo 
omparado 
on el 2 % de los Cometas de la Familia de Júpiter que
olisionan 
on Júpiter en la simula
ión de Levison y Dun
an (1997).Aunque los Hildas pueden tener la 
omposi
ión apropiada para haber transportadoel agua a los planetas terrestres, demostramos que su 
ontribu
ión es despre
iableasí 
omo su 
ontribu
ión a la pobla
ión de NEOs (Ver apéndi
e B).Una 
ara
terísti
a 
omún de las evolu
iones de las partí
ulas es
apadas es la 
apturamomentánea en una resonan
ia de movimientos medios 
on Júpiter. En parti
ular,en
ontramos dos partí
ulas que están ∼ 100000 años en resonan
ia 1:1 
on Júpiter,aunque no exá
tamente en los puntos Lagrangianos equiláteros. Otro estado fre-
uente es el pasaje por una resonan
ia de Kozai.En
ontramos que la pobla
ión de los asteroides Hildas podría ser la fuente másimportante de 
ráteres de impa
tos pequeños sobre los satélites de Júpiter, in
luso,superando a la 
ontribu
ión de los JFC. Dado que la mayoría de los objetos impa
tasobre Júpiter en una es
ala de tiempo mu
ho menor que la de los JFC, y que losobjetos que es
apan son prin
ipalmente fragmentos de una 
olisión 
atastró�
a,podríamos esperar enton
es, que este pro
eso quede mar
ado en la super�
ie de lossatélites Galileanos, por ejemplo produ
iendo 
adenas o grupos de 
ráteres.Zahnle y otros (1998), basados en simula
iones numéri
as realizadas por Gladmany otros (1997) sobre la evolu
ión dinámi
a de objetos en resonan
ias del Cinturón deasteroides interiores a 3,5 UA, demuestran que los asteroides del 
inturón prin
ipal
ontribuyen en una fra

ión despre
iable a los 
ráteres de los satélites galileanos.En prin
ipio, enton
es, se podría de
ir que la historia de 
ráteres del Sistema Solar73



interior y exterior es diferente. Además, el he
ho de que una pobla
ión 
ompa
ta yaislada 
omo los Hildas pueda ser la fuente prin
ipal responsable de la produ

ión de
ráteres pequeños en la zona de Júpiter, nos ha
e pensar que la historia de 
ráteresde los 
uerpos del Sistema Solar exterior tienen que ser analizadas separadamente.Los Hildas 
ontribuyen en un fa
tor de 4 a 5 ve
es mayor que los Troyanos alos 
ráteres sobre los satélites galileanosNuestro estudio revela que ∼ 143 asteroides Hildas 
on diámetros mayores que 1km.es
apados de la resonan
ia pueblan la zona de los JFC 
on q > 2,5 UA. En esa regióntienen una vida media de 1,33 × 106 años. Casi todos los Hildas es
apados pasan através de la región dinámi
a de los JFC, siendo la vida media en esa zona de 1,4×106años. La 
lase taxonómi
a D es la más abundante en el grupo de los Hildas, 
onmayor propor
ión de asteroides D para tamaños menores. Por lo tanto, 
omo losHildas que es
apan son fragmentos que resultan de 
olisiones 
atastró�
as, es másprobable que los objetos es
apados sean de tipo D. Esta es la 
lase de objetos másprimitiva y más similar a los 
ometas. Aunque no se ha dete
tado a
tividad enlos Hildas, la presen
ia de los 
ometas quasi-Hildas, en los bordes de la resonan
iarepresenta una 
onexión entre Hildas y 
ometas. Probablemente sea más 
onvenientellamar a los Hildas 
ometas dormidos que asteroides, en virtud de su 
omposi
ióny de la evolu
ión dinámi
a post -es
ape que presentan.Uno de los dos 
onjuntos de elementos orbitales pre-
aptura del ShoemakerLevy 9 obtenido por Benner y M
. Kinnon (1995) se superpone 
on los elementosorbitales de los Hildas en la zona de los JFC, apoyando la idea de que el SL9 podríaser un Hilda. Si realmente lo fuera, quedarían de�nidos sus elementos orbitales pre-
aptura.
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Apéndi
e A
Resonan
ias

En esta se

ión se presenta una des
rip
ión breve del fenómeno de resonan
ia 
onel objetivo de dar una idea general del tema y las de�ni
iones utilizadas a lo largo de estatesis. En general las fuerzas perturbativas que a
túan sobre la órbita de un 
uerpodel Sistema Solar, son pequeñas. Sin embargo perturba
iones pequeñas pueden produ
irgrandes efe
tos si la fre
uen
ia de la fuerza es 
onmensurable o 
asi 
onmensurable 
onla fre
uen
ia natural de os
ila
ión de los elementos 
orrespondientes. Bajo estas 
ir
uns-tan
ias, las perturba
iones se van sumando a lo largo del tiempo. Esto es un ejemplo delfenómeno de resonan
ia que o
urre en una gran 
antidad de sistemas físi
os.En el Sistema Solar existen tres tipos generales de fenómenos resonantes queinvolu
ran movimientos orbitales. La resonan
ia spin - órbita en 
uyo 
aso existe una
onmensurabilidad entre el período (o la fre
uen
ia) de rota
ión de un 
uerpo y su período(o fre
uen
ia) orbital. Las resonan
ias de movimientos medios en las que las fre
uen
iasde trasla
ión orbital de dos 
uerpos son 
onmensurables. Y por último las resonan
iasse
ulares en las que las fre
uen
ias de pre
esión orbital dadas por la varia
ión de laslongitudes del perihelio o nodo de ambas órbitas son iguales. También existe en el SistemaSolar un ejemplo de resonan
ia "hibrida"en el sistema de anillos y lunas de Saturno queinvolu
ra la 
onmensurabilidad de una fre
uen
ia de pre
esión se
ular 
on un movimientoorbital medio (Malhotra 1998). 75



A.0.1. Resonan
ias de movimientos mediosSi 
onsideramos el problema restringido de los tres 
uerpos, en este 
aso apli
adoal sistema Sol - planeta - asteroide, en el que el planeta en una órbita externa perturba alasteroide (de masa despre
iable) en órbita interna, los primeros términos de la expresióngeneral de la fun
ión perturbadora (
onsideramos bajas ex
entri
idades e in
lina
iones)son (Murray y Dermott, (1999)) :
R =

G mp

ap
[A(α) e2 + B(α) e cos(ϕ)] (A.1)donde

ϕ = (p + q)λp − pλ − w (A.2)es el ángulo 
ríti
o, α = a/ap (a es el semieje mayor del asteroide y ap el del planeta)y A(α) y B(α) son fun
iones de α y de los 
oe�
ientes de Lapla
e b
(j)
s (α), λp y λ son laslongitudes medias del planeta y asteroide y w la longitud del perihelio del asteroide .Las longitudes medias λ y λp son ángulos que varían 
on velo
idades n y nprespe
tivamente, mientras que w varía muy lentamente.Si

(p + q)λp − pλ = 0 (A.3)donde p y q son enteros enton
es los movimientos medios del planeta y del asteroideson 
onmensurables y se di
e que estos objetos están en resonan
ia de movimientos medios
p + q : p. Equivalentemente se puede expresar:

n

np

=
p + q

p
(A.4)76



Mientras el planeta 
ompleta p vueltas alrededor del Sol, el asteroides 
ompleta
p+q vueltas. Por la ter
era ley de Kepler, la 
onmensurabilidad de movimientos medios operíodos �lo
aliza� en semieje mayor los términos resonantes de la fun
ión perturbadora.El ángulo ϕ mide el desplazamiento de la longitud de 
onjun
ión desde el peri
en-tro del planeta. El fenómeno de resonan
ia lleva enton
es a que el asteroide y el planetatengan en
uentros repetidos en el mismo lugar de sus órbitas y de esta forma el efe
to desus intera

iones se va repitiendo y por tanto a
umulando.Dado que en esta tesis estudiamos el 
aso de los Hildas en la resonan
ia 3 : 2,vamos a 
onsiderar resonan
ias de primer orden, es de
ir: p + 1 : p:Si 
al
ulamos la derivada segunda del ángulo 
ríti
o, teniendo en 
uenta que lasvaria
iones de w, de las longitudes medias de la épo
a L y Lp (λ = nt+L) son despre
iablesfrente a los movimientos medios, y que en el problema restringido ṅp = 0, se puede obtenerla expresión para ϕ̈ (Murray y Dermott, 1999):

ϕ̈ = K sin ϕ (A.5)donde K = 3 p2CT n e y CT = (m/mp) n αB(α). La e
ua
ión (A.5), es la e
ua
iónde movimiento de un péndulo simple 
on movimiento estable alrededor de ϕ = 0. Lassolu
iones de esta e
ua
ión diferen
ial son una libra
ión de ϕ, es de
ir que os
ila alrededorde 
ero o una 
ir
ula
ión. Esto depende de la energía E del sistema que está dada por:
E =

ϕ̇2

2
− 2K sin2(ϕ/2) (A.6)En la �gura A.1 se muestran las 
urvas de igual energía en el plano (ϕ, ϕ̇). Las
urvas internas 
erradas (energías E1 y E2) 
orresponden al régimen os
ilatorio del pén-dulo o a la libra
ión del ángulo ϕ. Este tipo de movimiento se da para −π < ϕ < π.La 
urva 
on energía E3, 
orresponde al límite entre los dos regímenes y se denominaseparatriz. Las 
urvas 
on energía mayor (E4 y E5) 
orresponden a la 
ir
ula
ión de ϕ.La varia
ión de los elementos orbitales del asteroide dependen del ángulo ϕ (através de la fun
ión perturbadora) y por tanto se puede obtener la varia
ión de los77
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Figura A.1: Curvas de Energía 
onstante en el espa
io de las fases (ϕ, ϕ̇)parámetros orbitales del asteroide 
ausados por una resonan
ia. De la �gura A.1, es evi-dente que la región de máxima libra
ión de ϕ se obtiene para ϕ̇ = 0 en ϕ = π. Por tanto,la energía aso
iada a esta libra
ión máxima será : Emax = −6p2CT ne. A partir de estarela
ión, de la expresión de la energía (e
. (1.6)) y de la e
ua
ión de Lagrange para ȧ(para bajas ex
entri
idades e in
lina
iones), se puede obtener la varia
ión de a 
on ϕ:
a = a0 ±

√

8|CT |e
3n

a cos(ϕ/2) (A.7)Por lo tanto a os
ila alrededor del 
entro de la resonan
ia, a0 ( a0 = (p/(p + 1))2/3ap)en 
ontrafase 
on ϕ y la amplitud máxima de os
ila
ión vale:78



δa =

√

8|CT |e
3n

a (A.8)Este valor determina el an
ho de la resonan
ia. En un sistema físi
o 
omo elSistema Solar, en el que tenemos el 
inturón de asteroides y los planetas, se dan varias
on�gura
iones resonantes, en parti
ular entre los asteroides y Júpiter. Cuando la se-para
ión entre resonan
ias ve
inas es menor que el an
ho de las resonan
ias, se da lasuperposi
ión de resonan
ias. Estas regiones son muy inestables y un asteroide en estazona es rápidamente removido.En el Sistema Solar existen un gran núnero de objetos en resonan
ias de movimien-tos medios. Entre los planetas, Neptuno y Plutón están exá
tamente en resona
ia 3:2,mientras que Júpiter y Saturno están 
er
a de la resonan
ia 5:2 (the Great Inequality),Urano y Neptuno, 
er
a de la resonan
ia 2:1 y Saturno y Urano 
er
a de la 3:1. En 
am-bio los sistemas de satélites de los planetas gigantes Júpiter y Saturno exhiben varias
on�gura
iones resonantes exa
tas. Por ejemplo entre los satélites galileanos Io y Europa(resonan
ia 2:1) y entre Europa y Ganímedes (2:1), o la resonan
ia 4:3 entre Titán eHyperion en el sistema de satélites de Saturno. Los sistemas de anillos de los planetasgigantes exhiben también 
ara
terísti
as dinámi
as aso
iadas 
on fenómenos resonantes(Goldrei
h y Tremaine (1982)).
A.0.2. Resonan
ias se
ularesConsideremos un planeta en una órbita elípti
a 
on semieje mayor ap, ex
entri
i-dad ep y una tasa de pre
esión del perihelio ẇp = νp y de pre
esión del nodo as
endente Ω̇.Un asteroide des
ribe una órbita elípti
a que es perturbada por las masas planetarias. Deesta manera la órbita pre
esiona lentamente. El asteroide está en una resonan
ia se
ular
uando se da 
onmensurabilidad entre su tasa de pre
esión del perihelio o pre
esión delnodo as
endente y ẇp o Ω̇.Un tipo de resonan
ia se
ular parti
ular es la resonan
ia de Kozai en la que la tasade varia
ión del argumento del perihelio ẇ = 0. Kozai (1962) mostró que un asteroide79



en órbita 
ir
ular alrededor de Júpiter 
ambiará su ex
entri
idad (e) e in
lina
ión (i)manteniendo 
onstante la 
antidad:
Hk =

√
1 − e2 cos i (A.9)Además su semieje mayor no variará.Por lo tanto, la ex
entri
idad e in
lina
ión de un objeto están a
opladas de maneraque 
uando una es máxima la otra es mínima y vi
eversa.La teoría de Kozai fue extendida por Mi
hel y Thomas (1995) para in
luir los4 planetas gigantes. La teoría muestra que para órbitas de baja in
lina
ión w, libra enforma estable alrededor de w = 0◦ y w = 180◦. Para in
lina
iones mayores que 30◦ lospuntos de libra
ión estables son w = 90◦ y w = 270◦. Un ejemplo de este me
anismo es el
aso de Plutón 
uyo argumento del perihelio libra alrededor de 90◦ (Malhotra y Williams1997).
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Apéndi
e B
Hildas en la región de los planetasterrestres

El problema de estudiar un origen extraterrestre del agua en la Tierra, 
onsiste enidenti�
ar reservorios poten
iales en la región planetaria, que puedan haber sido fuentesde proye
tiles. En este sentido, las fuentes más plausibles se en
uentran en el 
inturónde asteroides externo, la región de los planetas gigantes y el 
inturón de Edgeworth -Kuiper. Sin embargo, el momento de la forma
ión de los planetas terrestres es una 
uestiónrelevante y mar
a un límite en 
uanto al tiempo de vida dinámi
o de los objetos de interés.La a
re
ión de los planetas terrestres fue esen
ialmente 
ompletada en 108 años, quedandoenton
es libres de megaimpa
tos que pudieran volatilizar el material de hielos previamentea
retados. Presumiblemente el material de hielos que 
olisionó 
on la Tierra durante losprimeros po
os 108 años se perdió mientras que el que llegó luego, podría haber sidoa
retado.El parámetro 
entral que permite re
onstruir el origen del agua en el Sistema Solares el 
o
iente del isótopo Deuterio/Hidrógeno (D/H). Se ha sugerido que los 
ometaspodrían ser una fuente importante del agua terrestre. Se ha medido el 
o
iente D/H en 3
ometas en
ontrándose un valor promedio de 3,16× 10−4 (Delsemme 1999), mientras quepara los o
éanos terrestres D/H = 1,56×10−4, la mitad que lo observado en los 
ometas.Si los 3 
ometas son representativos de los demás, enton
es debemos bus
ar otra fuente81



de volátiles para la Tierra.Morbidelli y otros (2000b) estudiaron numéri
amente la forma
ión de los planetasterrestres asumiendo embriones planetarios entre 0.5 y 4 UA. Obtienen algunos planetasformados en la región de los planetas terrestres y en parti
ular sostienen que la mayorparte del agua a
tual en la Tierra fue produ
to de la a
re
ión en las últimas etapas de suforma
ión de algunos po
os embriones planetarios originalmente formados en el 
inturónexterno de asteroides.Delsemme (1999) sugirió que en la zona de Júpiter, las altas temperaturas hanprovo
ado que el agua se vuelva redu
ida en Deuterio hasta el valor observado en la Tierra.Esto está par
ialmente de a
uerdo 
on los datos de D/H en
ontrados en los meteoritos
arbona
eos que se supone que provienen del 
inturón externo de asteroides. Por tanto,podriamos 
onsiderar reservorios 
on una 
omposi
ión isotópi
a apropiados en la zona deJúpiter que hayan sobrevivido por varios 108 años.Se tienen tres fuentes posibles: los objetos en la region de Júpiter y Saturno, losasteroides troyanos y objetos en el límite externo del 
inturón de asteroides. En este puntoestudiamos la 
ontribu
ión de los Hildas.De nuestras simula
iones obtuvimos el número de partí
ulas que es
apan de laresonan
ia y tienen en
uentros 
on los planetas a distan
ias menores que 3 ve
es el radiode Hill (ver tabla 2.1). En general, el número de partí
ulas que tienen en
uentros 
on unplaneta (ne) a una distan
ia menor que R, en un intervalo de tiempo ∆t y a una velo
idadrelativa v, está dado por:
ne(d < R) = πR2v n ∆t (B.1)donde n es la densidad volumétri
a de partí
ulas.Enton
es el número de 
olisiones 
on un planeta de radio Rp, será:
nc = πR2

p vc n ∆t (B.2)82



donde vc es la velo
idad de 
olisión.Dado que queremos ha
er una estima
ión de las 
olisiones 
on los planetas terres-tres, podemos 
onsiderar que vc es aproximadamente igual a la velo
idad media relativade las partí
ulas en los en
uentros, enton
es, el número de 
olisiones 
on un planeta lopodemos obtener de:
nc = ne

[

Rp

3RH

]2 (B.3)donde ne es el número de partí
ulas que tienen en
uentros 
on el planeta a una dis-tan
ia menor a 3RH mostrado en la tabla 2.1 para 
ada planeta.Por otro lado, si 
onsideramos una pobla
ión original de Hildas mayores de 0,5 km.de radio de NiH = 108 (Gil-Hutton y Brunini, 2000), y tenemos en 
uenta que de nuestroajuste para la pobla
ión a
tual de Hildas (e
ua
ión (1.10)) Na(> r = 0,5) ∼ 105, enton
esel número de partí
ulas que han es
apado de la resonan
ia 3 : 2 es Ne = NiH − Na ∼
9,99 × 107.En la tabla 2.1 mostramos en la última 
olumna el por
entaje P de las partí
ulasque es
apan que tienen en
uentros 
on los planetas. Enton
es, el número total de Hildases
apados que han tenido en
uentros 
on los planetas terrestres está dado por: net = PNe.Por lo tanto, el número total de Hildas que 
olisionaron 
on los planetas terrestres alo largo de la vida del Sistema Solar es:

nct = net

[

Rp

3RH

]2

. (B.4)En la tabla B.1 mostramos el número de en
uentros 
on los planetas terrestres
net y el número de 
olisiones nct. El número de 
olisiones podría ser levemente mayorsi 
onsideramos el enfo
amiento gravitatorio del planeta. Es de
ir, en lugar del radiodel planeta Rp en la e
ua
ión anterior, deberíamos poner Rp(1 + ve/vrel) donde ve es lavelo
idad de es
ape del planeta y vrel es la velo
idad relativa partí
ula - planeta. Sinembargo, el número de 
olisiones 
on los planetas terrestres es tan bajo, que este fa
torno afe
ta signi�
ativamente los resultados. 83



P laneta Rp[km] RH [UA] net nctVenus 6052 0.0068 5,4 × 106 21Tierra 6378 0.01 8,4 × 106 17Marte 3394 0.0072 1,1 × 107 107Tabla B.1: Para 
ada planeta, se muestra su radio Rp, el radio de Hill RH , el númerode en
uentros net y el número de 
olisiones nct de los Hildas a lo largo de la historia delSistema Solar.Evidentemente, la 
antidad de volátiles que pueden haber transportados los Hildasha
ia la zona de los planetas terrestres es despre
iable. Aunque, desde el punto de vista dela 
omposi
ión, podrían ser los 
uerpos apropiados, los Hildas y probablemente los demásasteroides de la zona externa, no 
ontribuyen al origen del agua en la Tierra.Por otro lado, estudiamos el número de Hildas es
apados que transitan por lazona de los NEOs. Como es de esperar, de los resultados anteriores, la 
ontribu
ión a lapobla
ión de NEOs es también despre
iable.
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