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1 Resumen

El cinturén de asteroides entre Marte y Jupiter constituye un ejemplo a menor
escala del gradiente de elementos observados en los planetas del Sistema Solar.
Preservan el registro de la composicién y mecanica del origen del Sistema Solar. Los
asteroides Hildas en resonancia 3:2 con Jupiter (~ 4 UA), tienen alto porcentaje de
materiales volatiles, son una poblacién dindmicamente muy estable aunque colisio-
nalmente activa, y por tanto tienen una cierta tasa de despoblacién.

En esta Tesis estudiamos la evolucién dindmica de esta poblaciéon mediante
simulaciones numéricas con un cédigo simpléctico hibrido realizado por el Dr. Adrian
Brunini y colaboradores y realizamos una pseudo evolucién colisional. El objetivo de
este trabajo es estudiar las rutas que siguen los Hildas que escapan de la resonancia
y su contribucién a diferentes poblaciones y procesos en el Sistema Solar.

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

Encontramos que los Hildas son la fuente mas importante de criteres en los
satélites de Jupiter.

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 dindmico, encontramos en nuestro
estudio que los asteroides Hildas contribuyen principalmente a la poblacién de los
JFC con ¢ > 2.5 UA y la contribucién a la poblacién con ¢ < 2.5 UA es despreciable.
En aquella regién tienen una vida media de 1.33 x 10% afios. Casi todos los Hildas
escapados pasan a través de la region dinamica de los JFC, siendo la vida media
en esa zona de 1.4 x 10% afios. Si forman parte, o no de los JFC dependeré de su
composicion quimica real y del tiempo que han estado expuestos a la radiacién solar
(v el posible desarrollo de mantos de carbén) antes de alcanzar la regién cometaria
observable.

Como caso particular analizamos si el cometa Shoemaker - Levy 9 (SL9)
podria 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 contribucion de los Hildas a la zona interna del Sistema Solar,
analizamos en particular si las colisiones de estos objetos con los planetas terrestres
podrian haber contribuido al agua en estos planetas. Ademds analizamos la con-
tribucién a la poblacién de NEOs. En ambos casos, concluimos que es despreciable.



Indice

1. Introduccién 1
1.1. Asteroides . . . . . . . L e 4
1.1.1. Cintur6n de asteroides . . . . . . . ... ... ... ... ... ... 4

1.1.2.  Objetos cercanos a la Tierra, Centauros y Trans - Neptunianos . . . 9

1.1.3. Composicion y taxonomia de asteroides . . . . . . . . . .. . .. .. 12

1.2. Cometas . . . . . . . . e 19
1.2.1. Clasificacion de cometas . . . . . . . . .. .. .. .. ... .. ... 21

1.3. La Familiade los Hildas . . . . . . . ... ... ... ... .. .. ..... 25
1.3.1. Distribuciéon de tamanos . . . . . . . . . ... ... ... 27

2. Simulacién numeérica, evolucién colisional y andlisis estadistico 30
2.1. Simulacion numérica y Condiciones iniciales . . . . . . ... . . ... ... 30
2.2. Resultados y andlisis estadistico . . . . . . . . . ... ... .. 32
2.3. Algunas rutas dindmicas y evoluciones tipicas . . . . . .. ... ... ... 36
2.4. Evolucion colisional: calculo de la tasa de evaporacion por colisiones . . . . 43

3. Contribucién de los Hildas a la produccién de crateres en los satélites
galileanos 48
3.1. Calculo de las velocidades y tasas de impacto sobre los satélites galileanos . 51
3.2. Tasa de producciéon de crateres . . . . . . ..o 53

3.3. Comparacion con Troyanos y Cometas de la Familia de Juapiter . . . . . . . 57

4. Contribucién de los Hildas a la poblacién de Cometas de la Familia de

Japiter 60



4.1.
4.2.
4.3.
4.4.
4.5.

Laregion de los JFC . . . . . . . oo o
Método y resultados . . . . . . . ...
El niimero de JFC y la contribuciéon de los Hildas . . . . . . . .. .. ...
El caso del Shoemaker - Levy 9 . . . . . . . .. ... ..

Discusion . . . ..o s,

5. Conclusiones

A. Resonancias

A.0.1. Resonancias de movimientos medios . . . . . . . . . . . .. ... ..

A.0.2. Resonancias seculares . . . . . . . . . ...

B. Hildas en la region de los planetas terrestres

II

72

75
76
79

81



Capitulo 1

Introduccion

El cinturén de asteroides entre las 6rbitas de Marte y Jupiter representa un amplio
escenario para observar, estudiar y analizar los mecanismos fisicos que han dado origen
al Sistema Solar y que han operado desde ese entonces hasta configurar el estado actual.
El cinturén de asteroides constituye un registro del espectro de planetesimales formados
en la Nebulosa primordial, preservados en o cerca de los lugares de formacion. Son un
ejemplo a menor escala del gradiente de elementos observados en los planetas del Sistema
Solar. La composicion de los asteroides va desde elementos pesados como el hierro en el

interior del cinturén hasta elementos volatiles en la zona externa.

En el cinturén de asteroides externo se encuentra en particular la familia de
asteroides Hildas, en resonancia 3:2 con Jupiter, que tienen alto porcentaje de materiales
volatiles. Por otro lado constituyen una poblacién dindmicamente muy estable aunque

colisionalmente activa, y por tanto tiene una cierta tasa de despoblacion.

En la figura 1.1 estan representados los asteroides del cinturén principal, los
NEOS, los asteroides Hildas y Troyanos y los Cometas de la Familia de Jupiter. Los
elementos 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 y
http://ssd.jpl.nasa.gov. Se pueden observar los asteroides Hildas y Troyanos, dos pobla-
ciones relativamente aisladas y concentradas en la zona externa del Cinturén de asteroides,

el Cinturén principal entre ~ 2 y ~ 3,5 y los NEOs cuyos perihelios son menores que 1,3



UA. Se grafican también las curvas que delimitan las diferentes poblaciones. Estos limites,
asi como también los distintos objetos se discuten en los capitulos siguientes. Sin embargo,
se puede observar en principio la posicion del grupo de los Hildas en relacion a las demas
poblaciones ya sean asteroides o cometas a fin de tener una impresion global de su posible

relacion con aquellas.

En esta Tesis, estudiamos la evolucién dindmica de los Hildas mediante simula-
ciones numéricas con un codigo simpléctico hibrido realizado por el Dr. Adridn Brunini
y colaboradores y realizamos una pseudo evolucion colisional. El objetivo de este trabajo
es estudiar las rutas que siguen los Hildas que escapan de la resonancia y su contribucion

a diferentes poblaciones y procesos en el Sistema Solar.

En el capitulo 2 describimos los métodos utilizados y presentamos algunos resul-
tados generales de la simulacion numérica. Presentamos también caracteristicas generales

de las evoluciones post-escape de los Hildas.

Fundamentalmente estudiamos dos aspectos importantes de las particulas es-
capadas. Analizamos en el capitulo 3, los crateres de impacto que producen estas particulas
en los satélites de Jupiter y en el capitulo 4 su contribucion a la poblacion de Cometas

de la Familia de Jupiter (JFC).
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Figura 1.1: Semieje mayor vs excentricidad de asteroides del cinturén principal, los objetos
cercanos a la Tierra (NEOS) (fuxia), los asteroides Hildas (verde), los asteroides del
cinturén principal y los Troyanos en ~ 52 UA (azul) y los Cometas de la Familia de

Jupiter (rojo). Las curvas delimitan las diferentes poblaciones.



1.1. Asteroides

Los asteroides son cuerpos solidos pequenos que orbitan el Sol. En general son ro-
cosos, algunos metalicos, y los mas alejados del Sol son ricos en agua, volatiles y materiales

organicos.

La caracteristica principal que define a un asteroide es su tamano: menor que un
planeta. El primer asteroide, fue descubierto por un astrénomo italiano en 1810, se lo
llam6 Ceres y se le asigné el nimero 1. Ceres es el mayor de todos y tiene apenas una
longitud de 1000 km. Le siguen Pallas y Vesta que miden alrededor de la mitad de Ceres.
Desde entonces se han identificado méas de 250000 asteroides y contintian descubriéndose
nuevos. No se sabe exactamente el nimero total de asteroides pero se cree que puede
haber més de 1 millon de ellos de més de 1 Km. de diametro. Probablemente el cinturon

principal esté observacionalmente completo hasta magnitud H ~ 13 (Jedicke y otros,

2002).

1.1.1. Cinturdén de asteroides

Los asteroides se encuentran distribuidos por todo el Sistema Solar pero en su
gran mayoria se concentran en un cinturén, entre las o6rbitas de Marte y Jupiter. Esta
zona puede dividirse en el llamado Cinturén Principal de Asteroides entre 2 y ~ 3,3 UA
y el Cinturon de asteroides externo entre ~ 3,3 y 5,2 UA. En el Cinturén externo se
encuentran dos concentraciones importantes de asteroides, los asteroides Hildas en ~ 4

UA (descriptos en la seccion 1.3) y los asteroides Troyanos (descriptos en el proximo item).

En el Cinturén principal las excentricidades e inclinaciones son, en promedio altas,
mayores que los valores tipicos planetarios. Los valores medios son de < e >~ 0,14 y
< 1 >~ 12° Como consecuencia, sus Orbitas se cortan y se dan frecuentes colisiones. Las
velocidades relativas son altas: vg ~ 5—10 km/s, suficientes como para que la mayoria de
los asteroides menores a 50 km de didmetro sean fragmentos. De hecho se supone que la
mayoria de los asteroides pequenos actuales son fragmentos de cuerpos mas grandes que

colisionaron con otros asteroides de similar tamano y se destruyeron en muchos fragmentos



pequenos. Por lo tanto sus formas son muy irregulares. Sin embargo, estd ampliamente
aceptado que los asteroides grandes (mayores que ~ 100 km) serian objetos primordiales

que no habrian alterado su forma por colisiones (Davis y otros, 2002).

Hasta el presente, los asteroides Gaspra (18,2x10,5x8,9 km), Ida (29,9%x12,7x9,3
km), Mathilde (66 x 48 x 46 km) y Eros (forma curva de longitud de 34 km) han sido
visitados por misiones espaciales. Todos ellos tienen formas y superficies determinadas

por colisiones (Sullivan y otros, 2002).

Aunque los asteroides representan un remanente de los planetesimales que exis-
tieron en las primeras etapas de la formacion del Sistema Solar, existen varios factores
que han afectado (y contintan afectando) su composicion original, su forma y distribucion
de tamanos y su dindmica. Estos son, procesos térmicos, dinamicos y colisionales en el

cinturén en si y mecanismos ligados a la formacion de los planetas.

La composicion de un asteroide depende de la composicion del planetesimal madre
y de procesos endogénicos como el calentamiento, fundicién, etc., o exogénicos como cra-
terizacion y fragmentacion por colisiones, etc. (Gaffey y otros, 1989). En la seccion 1.1.3

se describe detalladamente el tema de la composicion y formacion de los asteroides.

Las colisiones entre asteroides representan un proceso fundamental en la historia
del cinturén de asteroides. Un resultado de este proceso es la distribucion de tamanos

observada. La funcién acumulativa de tamanos estd dada por la relacién:

N(> D)  D* (1.1)

donde N(> D) es el numero de objetos de diametro mayor que D. Diversos estudios
dan un indice q variable para objetos del cinturén principal menores que 20 km, entre

~ —2y ~ —4 (Davis y otros 2002).

Una restriccion para la evolucion colisional es el hecho de que Vesta ha preservado
su corteza basaltica intacta durante toda la edad del Sistema Solar (Davis y otros 1984).
Por otro lado, las colisiones tienen que haber sido lo suficientemente fuertes como para

fragmentar un asteroide, descubriendo su nucleo metélico y asi dar cuenta de la amplia



coleccion de meteoritos metélicos encontrados en la Tierra. Este es un problema actual-
mente en discusion, Davis y otros (1999), encuentran a través de una evolucion colisional
que es muy dificil preservar un objeto como Vesta (pero no imposible) y obtener objetos

totalmente fragmentados.

Otro producto de la evoluciéon colisional del cinturén de asteroides es la formacion
de Familias. En 1918 K. Hirayama sugirio la existencia de "Familias de asteroides". Estas
"Familias"son seguramente el resultado de la fragmentacién por un choque en el pasado
de un gran asteroide "padre"en pequenos fragmentos. El tiempo y la influencia de los
cuerpos del Sistema Solar han dispersado gradualmente las orbitas de estos fragmentos
pero no lo suficiente como para borrar las caracteristicas de la familia. Actualmente hay

alrededor de 25 familias bien identificadas.

Troyanos

Los Troyanos, son objetos que libran en torno a los puntos triangulares de La-
grange L4 y Ls del problema restringido de los tres cuerpos Sol - Jupiter - particula. Por
tanto estan en resonancia 1 : 1 con Jupiter (ver figura 1.1), orbitando a 60° por delante
y 60° por detras del planeta. Las colisiones son el mecanismo que modela la distribu-
cion espacial y de tamanos de los Troyanos. En una colision, cambian los elementos del
movimiento de libracion, y los fragmentos producidos pueden alcanzar una velocidad y
parametros orbitales de libraciéon nuevos tales que puedan escapar del grupo. Jewitt y
otros (2000), estimaron que la poblacion de Troyanos en Ly con radios mayores que 1 ki
es de ~ 1,6 x 10°. Tienen clases taxonémicas principalmente D, P y C y albedos bajos,
0.065 de promedio (Marzari y otros, 2002) . Se cree que el origen de los Troyanos son
los planetesimales orbitando en la zona de Jupiter que fueron capturados en las tltimas
etapas de la formacion planetaria. Las amplitudes de libracion entorno a L, van de 0,6°
a 88,7° con un valor medio de 32,7° y no hay diferencias significativas de su distribucion

entre Ly y Ls (Marzari y otros, 2002).



Resonancias en el Cinturén de asteroides

El cinturén de asteroides muestra un claro patrén asociado con resonancias de
movimientos medios con Jupiter, en las cuales el periodo de revolucion de los asteroides
alrededor del Sol es conmensurable con el periodo de Jupiter. En la figura 1.2 se muestra
esta caracteristica donde se senalan las principales resonancias con Jupiter. Los asteroides
Troyanos en resonancia 1 : 1 con Jupiter ejecutan libraciones alrededor de los puntos de
Lagrange L4 y L5 posicionados 60° por delante y 60° por detras de Jupiter y por tanto
nunca sufren un encuentro cercano con este planeta. Este es un ejemplo de mecanismo de
proteccion provocado por la resonancia. Otro ejemplo de este mecanismo son los asteroides
Hildas en resonancia 3 : 2 con Jupiter y el asteroide 279 Thule en la resonancia 4:3. El
angulo critico, p = 3A\; — 2\ — w de los Hildas, libra alrededor de cero (A; y A son las
longitudes medias de Jupiter y los Hildas respectivamente y w es la longitud del perihelio
de los Hildas). De esta forma, cuando el asteroide esta en conjuncion con Jupiter (A = A;),
el asteroide esté cerca del perihelio (A ~ w), y lejos de Jupiter. Sin embargo existen vacios
0 gaps en el cinturén principal en algunas resonancias con Jupiter como se aprecia en la
figura 1.2, llamados gaps de Kirkwood en honor a su descubridor. En 1867, Kirkwood
estudio la distribuciéon en semieje mayor de las orbitas de ~ 100 asteroides y notd que

existian regiones desprovistas de asteroides en algunas resonancias con Jupiter.

La concentracion de objetos en unas resonancias y la falta en otras evidencia el
hecho de que las resonancias pueden ser la fuente tanto de términos de gran estabilidad
como de inestabilidad. Asi, la dinamica de una resonancia juega un rol critico en la
comprension de la distribucion y el transporte de los cuerpos menores en las diferentes

regiones del sistema planetario.

Por otro lado, como se observa en la figura 1.2, los limites interno y externo del
cinturén principal de asteroides estan asociados con las resonancias 4:1 y 2:1. Otra carac-
teristica es la falta de asteroides observados (excepto el asteroide Thule en la resonancia
4:3) mas alla de la resonancia 3:2. Esto es una consecuencia de la superposicion de reso-
nancias de primer orden con Jupiter en esa zona, ya que a medida que nos acercamos a

Jupiter, las resonancias de primer orden se acercan entre si.
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Figura 1.2: Distribucion de asteroides en el cinturén principal y principales resonancias

de movimientos medios con Jupiter

Una de las principales resonancias de movimientos medios con Jupiter de primer

orden es la resonancia 2 : 1, en a ~ 3,27 UA llamada gap Hecuba.

La dinamica del gap Hecuba es muy similar a la de la resonancia 3 : 2. Por
este motivo la falta de objetos en la resonancia 2 : 1 y el grupo de asteroides en la
resonancia 3 : 2, ha sido ampliamente estudiado (por ej. Ferraz-Mello y otros, 1998a y

1998b, Nesvorny y Ferraz-Mello, 1997).

La resonancia 3 : 1 llamada gap Hestia en ~ 2,5 UA, es una region cadtica fuente

de Objetos Cercanos a la Tierra (NEOs) y meteoritos. Un objeto en la zona de esta



resonancia alcanza excentricidades altas hasta cruzar las 6rbitas de Marte y la Tierra en
escalas de tiempo de millones de anos (Wisdom, 1983, 1985). Asi es finalmente removido

por perturbaciones de Marte e incluso la Tierra y Venus.

Las resonancias seculares también modelan la forma del cinturéon en el espacio de
los elementos orbitales. Las principales resonancias que son importantes en el cinturén
de asteroides son las vs, v5 y v16 (Scholl, y otros 1989). Estas resonancias se deben a la
igualdad entre las frecuencias de variacion del perihelio del asteroide y la frecuencia de
variacion del perihelio de Jupiter y Saturno y la igualdad de la frecuencia de variacion del
nodo del asteroide y la de Jupiter respectivamente. La resonancia vy produce principal-
mente grandes variaciones en la inclinacion mientras que las v5 y vg fuertes variaciones en
la excentricidad. Estan asociadas con regiones despobladas en el cinturéon de asteroides.
En particular, el corte abrupto en la concentracion de asteroides observados en ~ 2 UA
se debe a la resonancia secular con Saturno vg (a = 2,06 UA). Su efecto es aumentar las
excentricidades de los objetos en esa zona hasta que cruzan la 6rbita de Marte y la Tierra
y finalmente son removidos de la resonancia por esos planetas. Esta resonancia junto con
la resonancia de movimientos medios 3:1 son las principales fuentes de NEOs (Bottke y
otros, 2002). Los mecanismos que alimentan de objetos estas resonancias son las colisiones
de asteroides y el efecto Yarkowsky (fuerza de drag térmica que hace decaer a los aste-
roides en semieje mayor). Bottke y otros (2002) obtienen que los objetos que alcanzan la
poblacion de NEOs son colisionalmente evolucionados, por tanto el efecto Yarkowsky es
el principal en inyectar asteroides en las resonancias que los transportan a la zona de los

planetas terrestres.

1.1.2. Objetos cercanos a la Tierra, Centauros y Trans - Neptu-

nianos

Ademaés de los asteroides del cinturén principal, y de los asteroides de la zona
externa entre 3,5 y 5,2 UA, existen otros grupos de objetos, los objetos cercanos a la
Tierra, los Centauros y los Trans-Neptunianos, que se describen en las secciones siguientes.

Cabe aclarar que en principio, todo objeto de apariencia estelar que se observa dentro del



Sistema Solar, se lo designa como asteroide a menos que se demuestre lo contrario . Es
decir, si se detecta actividad, es un cometa, si no es un asteroide. En virtud de su ubicacion
y de las observaciones y teorias sobre composicion y origen de los grupos de objetos fuera
del cinturdén principal, es mas apropiado llamarlos objetos en lugar de asteroides. También

es discutible el status de los Hildas y Troyanos, como veremos a lo largo de esta tesis.

Objetos cercanos a la Tierra (NEOs)

Los Objetos cercanos a la Tierra (NEOs), se encuentran hacia dentro del cinturén
principal, son los objetos (asteroides y cometas) que cruzan las orbitas de los planetas
terrestres. Este grupo, representado en la figura 1.1 esta definido como los objetos que
tienen distancias perihélicas ¢ < 1,3 UA vy distancias afélicas @ > 0,983 UA (por ej.
Bottke y otros, 2002). Esta poblacién se subdivide en los objetos Amor (¢ > 1,0167
UA), con orbitas cercanas a cruzar la Tierra, los Apollo (a > 1 UA y ¢ < 1,0167 UA) y
Athenas (a < 1 UA y @ > 0,983) que cruzan la orbita de la Tierra . Son objetos pequenos
provenientes principalmente del cinturon de asteroides, y en menor medida de los Cometas

de la Familia de Jupiter (Bottke y otros, 2002).

Objetos Centauros

El grupo de objetos ubicados entre las orbitas de Jupiter y Neptuno son los
Centauros. Se cree que han sido eyectados de la region transneptuniana a través de ines-
tabilidades dinamicas (Morbidelli, 1997) o colisiones mutuas (Ip y Fernandez, 1997). Los
Centauros caen asi bajo el control gravitatorio de los planetas gigantes, intersectando sus
orbitas. Esto hace que sus 6rbitas sean altamente cadticas con tiempos de vida medios
muy cortos. Se supone que conforman un eslabon dindmico entre los objetos Trans - Nep-
tunianos y los Cometas de Corto Periodo. El primer Centauro descubierto fue 2060 Chiron
en 1978 con semieje mayor a = 13,7 UA. Es un ejemplo de un objeto catalogado en prin-
cipio como asteroide pero que luego de su descubrimiento se le ha detectado actividad,
evidenciando su condicion de cometa. Tienen caracteristicas espectrales muy diferentes

entre si, aunque se observa la presencia de materiales volatiles y organicos.
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Objetos Trans - Neptunianos

Mas alla de Neptuno se encuentran los Objetos Trans-Neptunianos (TNO), tam-
bién llamados objetos del Cinturdn de Edgeworth-Kuiper (EKB), en honor a los dos cienti-
ficos que propusieron su existencia en 1949 y 1951 respectivamente. Ellos postularon, que
el disco de planetesimales que formo los planetas no tenia porqué terminar en Neptuno
(o Pluton). Pero, la densidad de la Nebulosa Solar primitiva era demasiado baja a esas
distancias o los tiempos de formacion muy grandes como para llegar a formar planetas.

Asi, se deberia encontrar mas alld de Neptuno un disco de planetesimales.

Desde el primer TNO descubierto en 1992 por D. Jewitt y J. Luu se han descu-
bierto hasta el presente més de 700 TNO. Se pueden dividir en tres categorias dindmicas
(Jewitt y Luu, 2000), los objetos clasicos: a > 42 UA y ¢ > 35 UA, los plutinos en reso-
nancia 3:2 con Neptuno (a = 39,4 UA) y los objetos del scattered disk con orbitas con
gran inclinacion y excentricidad y perihelios ¢ ~ 35 UA. Sin embargo son objetos que han
sido dinamicamente dominados por Neptuno. Como los Centauros, estos objetos proba-
blemente sean cometas, de hecho esta ampliamente aceptado que el EKB es la fuente de
cometas de corto periodo. Probablemente, son cuerpos congelados, remanentes del disco
protoplanetario primitivo. También se ha observado la presencia de polvo en esa region,

aunque su deteccion certera es técnicamente dificil.

La acrecion de cuerpos grandes como Plutéon y simulaciones numéricas que dan
cuenta de gran pérdida de masa por colisiones, hacen pensar que el EKB fue mucho
mas masivo que lo que actualmente es. Por otro lado se han observado discos de polvo
circunplanetarios en otras estrellas (por ej. G Pictoris), con extensiones de entre 200 y 2000
UA de la estrella central y un hueco central “vacio” de entre 20 y 100 UA de extension.
Esta zona central donde no se observa polvo, se cree que podria deberse a la presencia
de planetas orbitando la estrella central que barrerian el polvo del disco primitivo. En
este sentido, el Cinturén de Edgeworth-Kuiper seria el disco de polvo y objetos primitivos

remanentes de la formacion del Sistema Solar.
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1.1.3. Composicién y taxonomia de asteroides

La base para la taxonomia de asteroides son los datos obtenidos por telescopios: el
albedo geométrico y los espectros de reflexion en el infrarrojo cercano y visible. El albedo
geométrico (p) de un objeto se define como el cociente entre el brillo de un objeto y el
brillo de un disco perfectamente difusor del mismo radio del objeto y a la misma distancia
del Sol (Nelson y Domingue, 1999). Es decir que es igual a la fraccion de luz reflejada por

el objeto. Esta dado por:

d*R?C(0)
= 7 1.2
P=""%3 (12)
donde S es el flujo de energia solar en la o6rbita terrestre, R es la distancia al Sol
del objeto, r su radio, d es la distancia del objeto a la Tierra y C(0) es la intensidad
de radiacion observada cuando el angulo de fase solar es igual a 0° (el observador esta

exactamente en la linea Sol - objeto).

Estudios realizados sobre meteoritos muestran que las superficies muy oscuras
(albedo bajo), provienen de materiales carbonosos, mientras que las superficies con un

albedo alto se asocian con una composicion de silicatos.

El Sol tiene su maximo de radiacion en la region visible media del espectro. Por
tanto los objetos iluminados por él tendran un flujo incidente maximo en esta longitud
de onda aunque la emision méaxima debida a procesos térmicos depende de la tempera-
tura superficial del objeto. Para los asteroides la emision maxima esté entre 5y 20 um
dependiendo del albedo, de la emisividad y de procesos térmicos. La interaccion entre la
radiacion solar y la materia de un asteroide se da, en el infrarrojo medio (A > 3um) a
través de las frecuencias vibracionales fundamentales de las moléculas. Para las tempe-
raturas de las superficies de los asteroides la emision es despreciable en el visible y en
el infrarrojo cercano (~ 0,35a ~ 3um) y las absorciones son producidas por mecanismos

vibracionales, teoria de cristales y de transferencia de carga (Burns, 1970 y 1981).

La espectroscopia de reflexién para la caracterizacion de las superficies de los

asteroides se utiliza en el rango del visible y del infrarrojo cercano. Esto es por un lado,
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porque como ya mencionamos, el Sol tiene su maximo en el visible, pero por otro porque
la atmosfera es relativamente transparente en esas longitudes de onda comparadas con el
ultravioleta o infrarrojo medio. Pero ademés, en aquella region del espectro, la mineralogia

es la que determina las propiedades del espectro.

Como la luz del Sol interactiia s6lo con la superficie del asteroide, el espectro
representa las propiedades de las particulas superficiales. Sin embargo, probablemente las
caracteristicas de la superficie y por tanto del espectro sean afectadas por el impacto
de particulas solares y micrometeoritos (space weathering). Este proceso es ampliamente
debatido actualmente y sus efectos no se conocen bien. A pesar de esto, se asume que esta

capa superficial de material es representativa de la composicién de todo el asteroide.

Maés alla de la lineas que se puedan observar en los espectros de los asteroides,
el objetivo principal de la espectroscopia de reflexion es determinar el cociente entre la
luz solar reflejada y la incidente como funciéon de la longitud de onda. De hecho, las dos
caracteristicas principales de un espectro de reflexién son su pendiente y la presencia o

ausencia de lineas o bandas de absorcion.

La clasificacion de los asteroides segtin su composicion quimica, derivada de su
espectro y albedo, da lugar a lo que se conoce como taxonomia de asteroides. Desde la
primera clasificacion realizada por Chapmann y otros (1975), la taxonomia depende de
las capacidades observacionales y estd condicionada por ellas. Segtin han evolucionado las
técnicas de observacion, han evolucionado los algoritmos para la clasificacion de asteroides.
Sin embargo, el objetivo general de las diferentes taxonomias es agrupar los asteroides con
caracteristicas similares en clases taxondmicas, cada clase denotada por una letra o grupo
de letras. Esto involucra definir un espacio de parametros y agrupar los asteroides segin
ellos. Hasta la actualidad se han propuesto cuatro sistemas taxonémicos (Bus y otros
2002): la Taxonomia de Tholen (1984), de Barucci y otros (1987), de Tedesco y otros (1989)
y de Howell y otros (1994). Las clases taxonomicas definidas por estos cuatro sistemas son
esencialmente similares. En los sistemas mas nuevos suelen aparecer algunas subclases del
sistema de Tholen o las clases de Tholen pueden estar divididas. En el trabajo de Bus y
otros, (2002) se describen los cuatro sistemas mencionados. Sin embargo, para focalizar

nuestra atencion en el concepto general que involucra la clasificacion de los asteroides
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seglin su composicion, describiremos aqui las clases taxonomicas de la clasificacion de
Tholen. La tabla 1.1 es una adaptacion de las tablas I de los trabajos de Bell y otros,
(1989), Tholen y Barucci, (1989) y Bus y otros, (2002) y la tabla IIT de Gaffey y otros
(1989).

La clase B tiene albedos bajos entre 0,04 y 0,08, la C, la clase més abundante,
tiene albedos en el rango 0,04 a 0,06. Las clases E, M y G, con espectros similares a la
clase C, tienen albedos altos de 0,38, 0,12 y 0,09 respectivamente. Los asteroides D tienen
albedos entre 0,04 y 0,07 y los S entre 0,14 y 0,17. Las clases A, Q, R y V tienen albedos
moderadamente altos mientras que para las clases T y P son bajos (Tholen y Barucci,

1989).

Las clases taxonomicas no estan distribuidas uniformemente a través del cinturén
de asteroides sino que tienen sus picos de abundancia a diferentes distancias del Sol.
Ademés cada clase no se restringe a una zona dada sino que tiene una distribucién de
forma gausiana en semieje mayor cuya dispersion es de alrededor de 1 UA. La clase S
domina el cinturén principal interno mientras que las clases C, P y D son méas abundante
en la zona externa. Cada clase taxonémica y por ende cada lugar del Sistema Solar
esta caracterizado por diferente mineralogia. Probablemente esto es el resultado de la
distribucion primordial de los elementos en el Sistema Solar y su subsecuente evolucion
térmica y dindmica, condicionada a las condiciones iniciales de la nebulosa solar temprana.
De acuerdo a los modelos de la condensacion de la nebulosa solar, los minerales silicatos
de altas a moderadas temperaturas tienden a dominar el Sistema Solar interior, mientras
que los minerales carbonaceos de temperaturas més bajas son comunes en las regiones

frias externas del Sistema Solar.
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Clase taxondmica

Espectro

Mineralogia

D Relativamente con pocas materiales organicos (carbon)
caracteristicas con silicatos enriquecidos en materiales
pendiente muy abrupta en el rojo organicos y hielos.

P pocas caracteristicas, levemente materiales orgénicos (carbon),

enrojecido entre 0,3 y 1,1um difiere silicatos enriquecidos en
del espectro idéntico de las materiales organicos y hielos
clases E y M en el albedo (més bajo)

C absorcion débil a media en A < 0,55um materiales orgénicos y opacos,
y neutro o levemente enrojecido y sin arcillas, silicatos hidratados
caracteristicas mas alla de A = 0,55um mas carbon.

Q pendiente en el rojo moderadamente olivino (M,, F,)25i0,4

abrupta (A < 0,7um) y piroxeno, metal (NiFe)
absorcion profunda en A > 0,75um

T pendiente moderadamente enrojecida Probablemente similares

para A < 0,75um y generalmente a las clases P y D
plana para A > 0,75um

B sin caracteristicas con materiales organicos y opacos

pendiente neutra silicatos hidratados mas carbon.

G pendiente neutra a levemente materiales organicos y opacos

enrojecida y sin caracteristicas silicatos hidratados
més alla de A = 0,55um,fuerte mas carbon.
absorcion ultravioleta
para A < 0,55um
F sin caracteristicas con materiales organicos y opacos

pendiente neutra a levemente
azulada en todo el rango del

espectro entre 0,3al,lum

silicatos hidratados

mas carboén.

15




Clase taxondmica

Espectro

Mineralogia

\Y%

pendiente en el rojo de
moderada a muy abrupta para
A< 0,7um y con
una banda de absorcion muy

profunda en A > 0,75um

piroxeno y feldespato (grupo mineral

(Na, Ca)Al(Si, Al)Si50s))

pendiente en el rojo muy abrupta
(A < 0,7um) y
absorciéon muy profunda para

(A > 0,75um)

piroxeno y olivino

absorciones fuertes a moderadas
para A < 0,7um
y absorciones de moderadas

a inexistentes para A > 0,7um

metal (NiFe)

olivino y piroxeno

pendiente de muy a extremadamente
abrupta en el rojo para
A < 0,75um y fuerte

absorcion més alla de A = 0,75um

olivino y

olivino metalico

pocas caracteristicas,
plano a levemente enrojecido
entre 0,3 y 1,1um,
difiere del espectro idéntico

de las clases E y P en el albedo

metal (NiFe)

pocas caracteristicas,
plano a levemente enrojecido
entre 0,3 y 1,1um,
difiere del espectro idéntico
de las clases M y P en el albedo

silicatos libres de hierro

silicatos

libres de hierro

Tabla 1.1: Clasificacion taxondémica de Tholen, sus caracteristicas espectrales y composi-

cion mineral.
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Por otro lado es posible dividir la clasificacion de Tholen en tres superclases (Bell,
1986 y Bell y otros, 1989) segtn el grado de metamorfosis por calentamiento que hayan
sufrido los materiales en vez de su composicion en si. Las clases D, P, C, K y Q serian
objetos primitivos que han experimentado poco o ningtin calentamiento. Las clases T, B,
G y F, serian objetos metamorficos que han experimentado suficiente calentamiento como
para evidenciar cambios en el espectro. Y finalmente los objetos igneos, las clases V, R,
S, A, M y E cuyas superficies se formaron por la fusion de materiales. Segiin el trabajo de
Bell, 1986, las clases igneas dominan la region interior a 2,7 UA, las clases metamorficas
estan en ~ 3 UA y las clases primitivas dominan la zona exterior a 3,4 UA (Bell 1986,

Gaffey, 1989).

En la figura 1.3 se muestra la distribucion en el Cinturén de asteroides de las

clases taxonomicas y las tres superclases de Bell (Bell y otros, 1989).

Existen dos mecanismos para fundir o transformar los materiales originales de
los meteoritos que son menos eficientes a medida que aumenta la distancia al Sol. Por
un lado el proceso de acrecion, atrap6 radioisotopos de vida corta (probablemente 26 Al),
que decaen y calientan entonces el asteroide. Otro proceso de calentamiento puede ser la
induccién magnetica producida por el campo magnético (intenso) del Sol en su etapa de
T-Tauri. Por tanto los asteroides muestran un gradiente de composicién méas un patron
asociado con mecanismos que han transformado sus elementos originales (Bell y otros

1989).

Una evidencia directa de la composicién de los asteroides, son los meteoritos. Se
toman en laboratorio espectros de reflexiéon de los meteoritos y se los compara con los
espectros obtenidos de los asteroides. Se encuentra que los espectros de los grandes gru-
pos de meteoritos se corresponden, notablemente, con los diferentes tipos de asteroides
del cinturén principal y objetos cercanos a la Tierra (NEOs). Asi, es posible asignar a
un tipo de meteorito dado un tipo de asteroide (clase taxonémica), de hecho, cada clase
de meteorito proviene o es un fragmento que perteneci6 a algin asteroide. Sin embargo
es importante tener en cuenta que las superficies de los asteroides que hoy vemos, han
estado expuestas a la radiacion solar, procesos de crateres y fracturas. Esto puede afectar

la comparacion con los meteoritos, ya que estos serian fragmentos de los cuerpos origi-
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Figura 1.3: Abundancia de las clases taxonémicas y superclases de Bell versus el semieje

mayor A. (De Bell y otros, 1989)

nales. En este sentido los meteoritos proveen un registro de la naturaleza y condiciones
iniciales de las regiones del Sistema Solar donde fueron formados sus progenitores. Se han
encontrado meteoritos que se pueden corresponder con todas las clases taxondémicas salvo

las clases D y P (tabla 1 en Bell y otros 1989).

Un modelo, discutido, de asteroide consiste en un cuerpo formado por un nu-

cleo central metalico transformado térmicamente a partir de su material original (por
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los procesos antes mencionados) y rodeado por capas cada vez menos transformadas por
calentamiento. Para simplificar la idea, digamos que consiste de un nucleo metéalico, un
manto de material fundido y una corteza. Este tema es ampliamente discutido actual-
mente. Una de las causas es que la mayoria de los meteoritos encontrados en la Tierra
son metalicos y solo una fraccion muy pequena son rocosos. La evoluciéon colisional que
experiment6 el cinturéon de asteroides explica en principio la existencia de meteoritos
metalicos provenientes de asteroides primordiales que hubieran sufrido una colisién tal
que fueron despojados de su manto y corteza basaltica. Sin embargo, no existe acuerdo en
cuanto a porque la mayoria son metalicos. Otro problema es la inexistencia de meteori-
tos provenientes de los mantos de los asteroides. Esto condiciona fuertemente el modelo

anterior.

Otro modelo de asteroide es el llamado rubble-pile es decir, de acumulacion de ro-
cas. Probablemente este modelo concuerde con los objetos de la zona externa del cinturén
de asteroides, objetos Centauros y Trans-Neptunianos en los que el calentamiento no ha

transformado los materiales primordiales.

1.2. Cometas

Los cometas son cuerpos del tamano de algunos kilémetros, compuestos por una
mezcla de polvo de silicatos, materiales organicos y materiales volatiles o hielos en su
mayoria HyO pero también C'O,COy, HoCO,CH3OH y otros. El cuerpo propio de un
cometa es su nicleo solido. Tienen albedos superficiales de ~ 0,04 y un espectro visible
tipico desprovisto de caracteristicas, similar al de los asteroides D. Cuando se aproximan
al Sol, el niicleo se calienta y los hielos se subliman produciendo la caracteristica coma o
atmosfera difusa del cometa, rodeada por un halo de hidrogeno muy grande (visible s6lo
en el ultravioleta). La coma consiste de gases y granos de polvo. La interaccion del polvo
con la presion de radiacion del Sol y de los atomos y moléculas con el viento y con el campo
magnético solar produce una cola de polvo y una de plasma o iones respectivamente. Los
cometas se caracterizan por sus moderadas a altas excentricidades e inclinaciones. Tienen

desde orbitas elipticas moderadamente excéntricas hasta casi parabolicas e hiperbdlicas.
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El modelo aceptado de formacion de los cometas es el de rubble-pile es decir que estan for-
mados por la aglomeracion de fragmentos pequenos unidos por gravedad o reacumulados

por gravedad luego de sufrir una colision (Weissman, P. 1986).

Los cometas, en general, pasan la mayor parte de sus vidas lejos del Sol, en esta-
do “inerte”. En este estado, estin largamente expuestos a los rayos cosmicos galacticos y
particulas energéticas solares. Esto provoca la formacion de mantos de carbon en la su-
perficie de los cometas llamados mantos de irradiacion. Son sonas inactivas. Las imagenes
del cometa Halley obtenidas por las naves Vega y Giotto, e incluso las recientes imagenes
obtenidas por la zonda STARDUST del cometa Wild 2 muestran en sus superficies estas
zonas inactivas y varios “jets” de gas y polvo que representa la actividad cometaria. Los
sucesivos pasajes por el perihelio y el consecuente desarrollo de actividad, los van desga-
stando. En cada pasaje pierden probablemente entre el 0,01 — 0,1 % de su masa. Existen
varios casos de cometas que han “desaparecido”, es decir que no se los ha podido volver
a observar. En principio, un cometa podria sublimar todos sus volatiles hasta quedar un
niicleo remanente de materiales no volatiles o desaparecer por completo. Por otro lado,
las imagenes cercanas de cometas sugieren que estos, efectivamente desarrollan mantos
de carbon. Por tanto, podrian evolucionar en cometas dormidos (ya que el manto de ir-
radiacion los cubriria por completo). Fernandez y otros, (1999), observan y analizan la
poblacion de Cometas de la Familia de Japiter. En este trabajo, no encuentran cometas

activos menores a 0,4 km de radio, y sugieren que la causa es su rapida desintegracion.

Con el objeto de hacer mas especifica la terminologia sobre cometas y también
asteroides, Hartmann y otros (1987), proponen una definicion mas estricta sobre estos

cuerpos, a continuacién enunciamos algunas de sus definiciones:
s Un cometa activo, es un nicleo cometario que despliega coma por la pérdida de sus
volatiles.

s Un cometa inactivo es un nicleo cometario que es activo durante parte de su 6rbita
pero que estd en una parte donde la pérdida de volatiles es despreciable y no se

detecta coma.

s Un cometa dormido es un nicleo cometario sin actividad detectada pero que si
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decreciera su distancia perihélica o sufriera algin proceso de fragmentacion por

colisiones o efectos de marea, podria ser reactivado.

= Un cometa extinto se llama al cometa que ha perdido sus hielos y es por lo tanto

incapaz de desplegar actividad.

1.2.1. Clasificacién de cometas

Historicamente, la clasificacion de cometas se ha basado en el periodo orbital:

= los cometas de largo periodo con periodos > 200 anos,
= los cometas de periodo corto con periodos < 200 anos,

e cometas de la familia de Jupiter (JFC): periodos < 20 anos,

e cometas tipo Halley (HTC): periodos entre 20 y 200 afios.

El limite principal se fija en ~ 200 anos, ya que un cometa con periodo mas

grande, generalmente se ha observado s6lo una vez en los tiempos modernos.

Los cometas de largo periodo (LPC) tienen oOrbitas casi parabolicas o altamente
elipticas y por tanto pasan la mayor parte del tiempo lejos de la zona planetaria. La
distribucion de los afelios de estos cometas es aproximadamente isotropica alrededor del
Sol. Estas caracteristicas llevaron al astronomo Jan Oort en 1950 a proponer que la fuente
de los LPC era una nube de cometas rodeando el sistema planetario que se extendia a

distancias casi estelares.

Se piensa que el origen de esta nube son los cometesimales formados en la region
de los planetas gigantes en el Sistema Solar temprano. Estos objetos fueron adquiriendo
grandes excentricidades e inclinaciones hasta que los afelios alcanzaron las 20000 o 30000
UA. En este punto la marea galictica y los pasajes estelares perturban sus orbitas y
entonces comienzan a desacoplarse de los planetas. Como los pasajes estelares son al azar,
la distribuciéon de cometas se va haciendo isotropica formando el reservorio de LPC que

se conoce actualmente como Nube de Oort. Fernandez y Brunini (2000) demostraron que
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la Nube de Oort tiene un niicleo denso de cometas con semiejes entre algunos cientos y
miles de UA producto de la formacién del Sol dentro de un camulo denso de estrellas.

Ademas, esta zona densa estaria rodeada por una region cada vez menos densa.

Everhart (1967) estudio la distribucion intrinseca de perihelios y magnitudes ab-
solutas para cometas de largo periodo. Basado en una lista de 256 cometas descubiertos
entre 1840 y 1967, mostr6 que alrededor de 8000 cometas més brillantes que magnitud
11,0 pasaron dentro de 4 UA del Sol en ese periodo. Esto significa 16 cometas por UA
por afio, aunque solo un cuarto de ellos serian cometas nuevos (Weissman, 1983). Weiss-
man (1982) estudio la evolucion dindmica de las érbitas cometarias en la Nube de Oort
y estim6 un poblacion actual de 1,2 a 2 x 10'2 cometas. Considerando la masa tipica de
un cometa ~ 4 x 10'® gr., Weissman obtiene una masa actual de la Nube de Oort de ~ 1

masa terrestre (Mr).

Los mecanismos por los que los cometas dejan la Nube de Oort son las pertur-
baciones de estrellas cercanas, de nubes moleculares interestelares o fuerzas de marea
galactica. Este tltimo, es el mecanismo més eficiente en injectar cometas hacia la zona

planetaria (Byl, 1983).

En 1980, Fernandez (1980) fue el primero en sugerir que el Cinturén de Edgeworth
Kuiper es la fuente de los cometas de corto periodo (SPC). Duncan y otros, 1988 con-
firmaron este argumento mediante simulaciones numéricas que mostraron que una fuente
alrededor de Neptuno con una distribucion de inclinaciones inicialmente baja, era maés

consistente con las bajas inclinaciones observadas para estos cometas.

Una clasificacion de los cometas basada en cuestiones dinamicas se obtiene a través
de la constante de Tisserand con respecto a Jupiter (Carusi y Valsecchi, 1987, Levison,
1996). El parametro de Tisserand T, es una aproximacion de la constante de Jacobi del

problema restringido de los tres cuerpos y esta dada por la ecuacion:

1
T=-+2a(l—e?) cosi, (1.3)
a

donde a, e e i son el semieje mayor, excentricidad e inclinacion del cometa (a se expresa

en las unidades normalizadas del problema).
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La clasificacion usando la constante de Tisserand propuesta por Levison (1996) es la

siguiente:

= cometas eclipticos: cuerpos con T' > 2:

e cometas de la familia de Jupiter: 2 < T < 3,
e cometas tipo Encke: T"> 3y a < ay,

e cometas tipo Chiron: T'> 3y a > ay,

= cometas casi isotropicos: cuerpos con 1T’ < 2, principalmente provienen de la Nube

de Oort.

En esta clasificacion se usa, como ya mencionamos, la constante de Tisserand con
respecto a Jupiter, sin embargo, para los cometas tipo Chiron podria ser més apropiado

considerar la constante de Tisserand respecto a Saturno.

Hay que notar que los cometas eclipticos cuyas 6rbitas son inestables estan en la
region transneptuniana, cuyos objetos son estables en escalas de tiempo comparables con
la edad del Sistema Solar. Por lo tanto hay que distinguir entre objetos estables del EKB y
cometas en oOrbitas inestables (Levison y Duncan, 1997). Ademas, los cometas tipo Chiron
son probablemente Centauros, evidenciando el hecho de que la distincion entre asteroides

y cometas en esta parte del Sistema Solar no es muy clara.

Una diferencia entre los cometas casi isotropicos y los eclipticos es la distribucion
de inclinaciones. Los cometas eclipticos con inclinaciones cercanas a la ecliptica se originan
en la region transneptuniana. Mientras que los cometas casi isotropicos, que agrupan en
general a los LPC y HTC, provienen de la Nube de Oort. Levison y Duncan, (1997),
encuentran que los HTC que provienen del EKB (y pasan de JFC a HTC), serian la

mayoria extintos y por tanto contribuirian en un ntimero despreciable.

Los JFC, como subgrupo de los cometas eclipticos, tienen inclinaciones bajas, es

decir que se mueven en orbitas directas.

La mayoria de los JFC tienen constante de Tisserand entre 2,5 y 3, que corres-

ponden a distancias perihélicas menores y por tanto mas facilmente observables.
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La expresion de la integral de Jacobi (C}) en el problema restringido de los tres

cuerpos con respecto a Juapiter es:

Cy=2U —?, (1.4)

donde v es la velocidad de la particula relativa a Jupiter y U es la funcién potencial,

dada por :

2?2 +y? 1—
2 1 T2

que depende de las masas principales: uy 1 — p, de sus distancias a la particula: ro y

r1 y al centro de masas del sistema (z,y).

En el problema restringido Sol - Jupiter - cometa, podemos despreciar la masa de
Jupiter frente a la del Sol y si el cometa esta cerca de Jupiter, su distancia al Sol r; ~ r,
que es su distancia al centro de masas del sistema. Asi, la integral de Jacobi del cometa

queda:

2
C’j:—v2+x2+y2+;, (1.6)

Considerando que la constante de Tisserand es un caso particular de la constante de

Jacobi, tenemos que
2 2 2 2
T=—-v+z"+y +;, (1.7)

Por lo tanto, la velocidad relativa entre un cometa y Juapiter durante un encuentro

cercano con el planeta sera:
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Esto muestra que los encuentros con Jupiter son posibles si T' < 3. Asi, los JFC,
con 2 < T < 3, estan dominados gravitatoriamente por Jupiter. Ademas, los cometas con
T levemente menor que 3 tienen velocidades relativas muy bajas y por tanto encuentros

muy fuertes con Jupiter.

Los JFC descubiertos tienen periodos menores que 20 anos. Por lo tanto sufren la
evaporacion de sus hielos mucho mas frecuentemente que los LPC. Esto determina que su
vida fisica, es decir, el tiempo que el cometa puede ser activo es entonces mucho menor.
Levison y Duncan (1997), estiman un tiempo de vida fisico de ~ 12000 anos. Este tiempo
es mucho menor que el tiempo de vida dindmico de 2,7 x 10° afios (tiempo hasta que es

eyectado del Sistema solar o impacta el Sol o un planeta).

1.3. La Familia de los Hildas

En contraposicion con otras resonancias con Jupiter, en la resonancia de movimien-
tos medios 3:2, se concentra una importante poblacion: el grupo de los asteroides Hildas.
Se encuentran dentro de una fina franja en semieje mayor de 0,1 UA de ancho centrada
en ~ 3,97 UA (Ferraz Mello y otros, 1998 b). Tienen excentricidades en un amplio rango
que alcanzan el valor de ~ 0,62, aunque la gran mayoria se concentra en 0,1 < e < 0,3
siendo la excentricidad media del grupo < e >~ 0,2. Las inclinaciones de los Hildas llegan
hasta los ~ 45° siendo la media < 7 >~ 6,6°. Las distribuciones de los elementos orbitales
de los Hildas observados hasta el presente se muestran el la figura 1.1. El asteroide mas

grande del grupo es el 153 Hilda con 170,6 km de didmetro, descubierto en 1875.

La poblacion de los Hildas se caracteriza por una zona central de gran estabilidad
dinamica donde un asteroide puede sobrevivir por la edad del Sistema Solar (Nervorny y
Ferraz Mello (1997), Ferraz Mello y otros (1998b)). Sin embargo esta delgada zona esta
rodeada por regiones inestables hasta alcanzar una region limite muy cadtica, donde los
tiempos caracteristicos de permanencia son muy cortos. Asi, un asteroide que entra en

estas zonas es rapidamente eyectado de la resonancia.

Al igual que para los asteroides Troyanos, el intercambio de impulso durante las

colisiones mutuas es actualmente, el mecanismo mas eficiente para inyectar Hildas en
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las regiones inestables de los bordes de la resonancia. Una colision en la que el trozo
resultante més grande contiene el 50 % o menos de la masa original del blanco se conoce
como una colision catastrofica. El resultado de tal colision, es un nimero de fragmentos,
cuyos tamanos estan distribuidos en una ley de potencias incremental (Davis y otros,
1989). Solo una fraccion de estos fragmentos puede escapar de la atraccion gravitatoria
del cuerpo méas grande, y eventualmente si el impulso adquirido durante la colision es
suficiente, podrian escapar también de la resonancia (Davis y otros, 1989). Este tema se

desarrolla en el siguiente capitulo.

Como objetos de la zona externa del cinturén de asteroides, los Hildas podrian
contener volatiles. De hecho, estudios espectroscopicos revelan clases taxonémicas prin-
cipalmente D y P (Dahlgren y Lagerkvist 1995, Dahlgren y otros, 1997). Sin embargo,
no es posible decir, a partir de las observaciones, si los hielos se encuentran separados de
los otros materiales como en los cometas o integrados a ellos. Dahlgren y otros (1997)
obtuvieron que un 36 %, 28 % y un 2% son de clases D, P, y C respectivamente. Un re-
sultado adicional de estos trabajos es una relacion entre la pendiente del espectro (que
identifica la clase taxonémica) y el tamano de los Hildas, lo que implica que la composi-
cion superficial depende del tamano del asteroide. Hay mas objetos de menor tamano de
tipo D. Esta correlacion se encontré también en los asteroides Troyanos (Jewitt y Luu,
1990) y en asteroides tipo D observados por Fitzsimmons y otros (1994). Sin embargo,
este efecto no fue observado entre asteroides pequenios del cinturén principal (Xu y otros
1995), de manera que solo debe ocurrir en clases taxonémicas primitivas (Dahlgren y otros
1997). De acuerdo al modelo descripto por Bell y otros (1989), Las clases taxonomicas
D, P y C estan al comienzo de la secuencia de condensaciéon en la nebulosa solar. Este
orden esta correlacionado con la distancia al Sol. Dahlgren y otros (1997), sugieren dos
posibles explicaciones para la dependencia tamano - espectro. En primer lugar, discuten
mecanismos de calentamiento dependientes del tamano, que explica como el calentamiento
metamorfico actiia para diferentes tamanos. Pero estos procesos no parecen explicar como
el calentamiento afecta didmetros mas grandes, y consecuentemente favorece asteroides
P y C més grandes. La otra explicacion esta basada en el hecho de que las colisiones

mutuas afectan la distribuciéon de tamanos. Por un lado, siendo los asteroides D los més
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primitivos, son mas fragiles, y por tanto mas faciles de fragmentar. En este sentido, uno
podria esperar mas asteroides D méas pequenos que P o C. Por otro lado, las colisiones de
asteroides P o C producen fragmentos pequenos de las capas superiores menos calentadas.
Estos fragmentos son probablemente més parecidos al tipo D, y por tanto esto también

contribuye a la poblacion de asteroides D pequenos.

1.3.1. Distribucién de tamanos

El 31 de Octubre de 2002, se encontraron catalogados 814 Hildas en la base de
datos de asteroides del Observatorio Lowell (http:// asteroid.lowell.edu). De esta muestra,
una submuestra de 35 asteroides tienen sus diametros estimados. La figura 1.4 muestra la

relacion entre el diametro D, y la magnitud absoluta catalogada H, de esta submuestra.

También se muestra en esta figura un ajuste por minimos cuadrados de la forma:

log D(km) = s x 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 geométrico
medio no cambia con el tamano), es posible estimar los diametros de la poblacion entera.
El niimero acumulativo de objetos con diametro mayor que Dy, N(> D), se muestra en

la figura 1.5.

Aunque los objetos de tamano muy grande no se deben incluir, ya que no estan afec-
tados por la evolucién colisional, es posible realizar un tinico ajuste de ley de potencia al

niumero acumulativo de la muestra, para D > 12 km, de la forma

N(> D) = aD", (1.10)

mostrando que la muestra observada estd completa hasta este didmetro, un resultado

ya reportado por Davis y otros (2002). El mejor ajuste se obtiene para ¢ = —2,11 40,008
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Figura 1.4: Asteroides Hildas con diametros bien determinados y el ajuste por minimos

cuadrados a la relacion entre magnitud absoluta H y el diAmetro en Km.

y a = 107922.8, lo que estd de acuerdo con un resultado de cascada colisional. Roig y
otros (2002), llevaron a cabo un estudio similar encontrando ¢ = —2,17. Es notable que q

no es muy sensible al limite superior incluido en la muestra.

Extrapolando a diAmetros menores con este exponente, obtenemos una poblacién
total de Hildas mayores que Dy = 2 km de alrededor de 25000 asteroides, esto es alrededor
de un 8 % de la poblacion de Troyanos estimada en los puntos L4 y L5, que es de alrededor
de 3,2 x 10° objetos (Jewitt & Trujillo 2000). Como para los asteroides Troyanos, no hay
un consenso generalizado acerca de la poblacion de Hildas para didmetros pequenos, y
es posible una poblacion menor que la calculada anteriormente ( Davis et al. 2002 ). No

obstante, son necesarias mas observaciones para resolver esta cuestion.
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Figura 1.5: Poblacion de todos los asteroides Hildas conocidos. La pendiente del ajuste

por minimos cuadrados a la relacion log(N) y log(D) es ¢ = —2,11 + 0,008.

A partir de la ecuacion (1.10), el nimero de Hildas en el intervalo dr centrado en

r estd dado por la ecuacion:

n(r)dr = Cr=*1dr, (1.11)

donde C' = 26375
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Capitulo 2

Simulacién numérica, evolucion

colisional y analisis estadistico

2.1. Simulacién numérica y Condiciones iniciales

Para investigar la evolucion dindmica de los asteroides Hildas que escapan de la
resonancia, llevamos a cabo la integracion numérica de 500 asteroides Hildas ficticios bajo
la influencia gravitatoria del Sol y los planetas desde Mercurio a Neptuno, con el inte-
grador simpléctico hibrido EVORB realizado por el Dr. Adrian Brunini y colaboradores
(Fernandez y otros 2002). Este codigo numérico consiste en un integrador simpléctico de
segundo orden con una rutina Bulirsch-Stoer para calcular los encuentros cercanos de las
particulas con los planetas. Las condiciones iniciales de los objetos en semieje mayor, ex-
centricidad, inclinacion, longitud del nodo ascendente, argumento del perihelio y anomalia
media fueron generadas al azar, a partir de la distribuciéon actual de los pardmetros or-
bitales de los asteroides Hildas reales que se conocen hasta ahora, tomados de la base de
datos del Observatorio Lowell. La muestra se integré durante 1 x 10° afios. Las particulas
se integran hasta que colisionan con algiin planeta o con el Sol o hasta que son eyectadas

en oOrbita hiperbolica.

El objetivo de esta simulacion es obtener la evolucion dindmica que los asteroi-

des siguen luego de que salen de la resonancia, para luego analizar las diferentes rutas.
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No estamos interesados a estos efectos en estudiar la estabilidad de los asteroides dentro
de la resonancia 3:2, ni en la tasa de evaporacion dinamica de estos objetos, ya que co-
mo veremos es despreciable frente a la evaporacion por colisiones. Gil Hutton y Brunini
(2000) mostraron que las colisiones pueden cambiar los elementos orbitales de los asteroi-
des Hildas estables, moviéndolos hacia regiones inestables, donde poco después escapen.
Ademas una colision también cambia el angulo critico. Por esta razon, los elementos or-
bitales angulares fueron generados al azar, de manera que nuestras particulas no son,
en general, objetos resonantes, pero si representativos de fragmentos recientemente des-
plazados de sus lugares originales estables. La representatividad de la muestra de las
particulas de prueba, fue corroborada al repetir nuestros céalculos dividiendo la muestra
de las particulas escapadas en dos submuestras. La primera con las particulas escapadas
durante los primeros 500 x 10° afios y la segunda con las escapadas durante los restantes
500 x 10 anos (particulas en regiones mas estables). Analizamos los resultados de ambas
muestras, que seran mostrados en los capitulos siguientes, y no observamos diferencias

estadisticas significativas.
En la figura 2-1 se representan los elementos orbitales de los Hildas reales y

ficticios.

Los archivos de salida obtenidos en nuestra simulacién son:

» archivo con el tiempo, nimero de las particulas que quedan en la integracion y

elementos orbitales de las mismas impresos cada 1000 anos.

= archivo de encuentros, donde se imprimen los datos correspondientes a los encuentros
entre particula y planeta, esto es, tiempo, distancia pericéntrica, velocidad y energia

planetocéntrica, planeta y particula.

= archivo de colisiones, donde se imprimen tiempo, distancia al Sol, la velocidad de

colision, la energia, el planeta y la particula.

= archivo correspondiente a las particulas eyectadas y colisionadas, con el tiempo, la
distancia heliocéntrica, los elementos orbitales previos al encuentro, el planeta y la

particula.
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Figura 2.1: Elementos orbitales de los Hildas reales y distribucién de los mismos elementos

de las particulas de prueba.

2.2. Resultados y analisis estadistico

Se analizaron los resultados obtenidos de las simulaciones numeéricas, obteniendo

una estadistica general para diferentes aspectos.

En primer lugar, de las 500 particulas iniciales, quedan en la resonancia, s6lo 109, esto
es un 21,8 %, el resto, o sea el 78,2 % es eyectado de la resonancia. Estos resultados son un
producto del modelo utilizado. Para obtener datos mas precisos sobre lo que ocurre con
las particulas en la resonancia y como evolucionan hasta salir de ella, es necesario consi-

derar un modelo mas detallado teniendo en cuenta interacciones entre particulas como las

32



colisiones y su evolucion. Dado que nuestro interés es estudiar la evolucion dindmica post
escape de los Hildas, los resultados relevantes son los relativos a las particulas eyectadas
de la resonancia. En este caso, obtuvimos que de las particulas que salen de la resonancia,
360 son eyectadas en orbitas hiperbolicas (92,1 %) y 31 particulas colisionan con Jupiter,

es decir un 7,9 %.

En general los asteroides que escapan de la resonancia lo hacen aumentando su
excentricidad y su semieje mayor, de manera que en su evolucion dindmica van transi-
tando el Sistema Solar exterior, teniendo sucesivos encuentros con los planetas gigantes,
mayormente con Jupiter. Es decir que tienen varios encuentros con un planeta y luego
con otro y tal vez nuevamente con el primero y asi sucesivamente. Esto es evidente de los
resultados mostrados en la tabla 2.1 obtenida de nuestra simulacion, donde se muestra
el nimero total de encuentros con cada planeta, el nimero de particulas que encuentran

cada planeta y su porcentaje con respecto al total de las particulas que escapan.

Planeta N, N, P

Venus 55 21 | 54 %
Tierra 182 33 | 84%
Marte 137 43 | 11%

Jupiter 248360 | 392 | 100 %
Saturno | 42492 | 368 | 94 %
Urano 9259 | 326 | 83%
Neptuno | 10115 | 295 | 75%

Tabla 2.1: Para cada planeta, N, es el nimero de encuentros, N, es el ntimero de particulas
que tienen encuentros con cada planeta y P es el porcentaje de IV, con respecto al total

de las particulas escapadas.

Consideramos que una particula tiene un encuentro con un planeta si su distancia
pericéntrica es menor que 3 veces el radio de Hill. El radio de Hill (Ry) de un planeta esta
definido por la curva de velocidad cero correspondiente al punto de Lagrange L2 (ubicado

entre las masas principales) del problema restringido de los 3 cuerpos. Por tanto, a primer
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orden esta curva serd un circulo de radio:

o= oo [ ag] (21

donde m,, es la masa del planeta, a su semieje mayor y M es la masa del Sol.

El nimero total de encuentros que todas las particulas tienen con los planetas
es 310600, por tanto, el 80 % de los encuentros se dan con Jupiter, el 14 % con Saturno,
el 5,9% con Urano y Neptuno y el 0,1% con los planetas terrestres. En relacion a los
planetas terrestres, en el apéndice B se realiza un analisis sobre la contribucion de los
Hildas al agua en la Tierra. También se analiza la contribucién a la poblacion de NEOs.
En ambos casos, como es de esperar, segiin los resultados mostrados en la tabla 2.1, la

contribucion de los Hildas es despreciable.

En la figura 2.2 se muestran las particulas que son eyectadas por cada planeta.
El criterio que adoptamos para reconocer el planeta eyector es el que tuvo el tltimo
encuentro. Se puede observar claramente de estos resultados que la dindmica general de

las particulas eyectadas estda dominada por la acciéon gravitatoria de Jupiter.
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Figura 2.2: Nuimero de particulas eyectadas por planeta

Por otro lado a partir del archivo de salida en el que se imprime el tiempo y el
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nimero de particulas que quedaron para seguir integrando, se confeccioné un grafico del
numero de objetos que quedan en la resonancia versus el tiempo. Ademés se realizd un

ajuste por minimos cuadrados de estos datos obteniéndose la siguiente relacion:

N(t) = ﬁ> (2.2)

donde N(t) es el numero de particulas que quedan en la resonancia en el instante de

tiempo t y los parametros del ajuste son:

3 = 3994,4
a = 64872,6
q = 0,18104
500 T
400 |
300
z
8 200
100 ' ' ' ' ' L

1000 10000 100000 1e+06 1e+07 1e+08 1e+09
log(t) [anos]

Figura 2.3: Particulas que quedan en la resonancia versus el tiempo.

Esta relacion da la forma en que se va despoblando nuestra poblacion por evolu-
cion dinamica. Estos resultados representados en la figura 2.3 nos permiten observar que
la mayoria de las particulas se pierden al principio relativamente rapido. Luego la tasa de

evaporacion de la poblacion va disminuyendo.
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2.3.

Algunas rutas dindmicas y evoluciones tipicas

Las particulas que escapan de la resonancia, como ya dijimos estan dominadas por el
control gravitatorio de Jupiter. Por lo tanto una caracteristica usual en la evoluciéon
din&dmica post-escape de un Hilda es el paso a través de una resonancia de movimien-
tos medios con Jupiter. Esto puede observarse en las evoluciones temporales del
semieje mayor de tres particulas en las figuras 2.4, 2.5 y 2.6. Las tres particulas
de las figura son eyectadas por Jupiter. En particular, en las figuras 2.5 y 2.6 las
particulas transitan la resonancia 1:1 con Jupiter por ~ 150000 y ~ 100000 anos
respectivamente. Sin embargo, no estan excactamente en los puntos de Lagrange 1.4

y Lb.

En la figura 2.7 se muestran el semieje mayor y el tiempo versus la longitud media
del Hilda ficticio relativa a la longitud media de Jupiter de la particula correspon-
diente a la figura 2-6. Se observa que en el lapso de tiempo en que el asteroide
estd exactamente en resonancia 1:1 con Jupiter, la longitud media relativa oscila

alrededor de un valor medio de ~ —85°.

Hay una particula que se comporta como un objeto trans-neptuniano. Tiene suce-
sivos encuentros con Jupiter, Saturno y Urano, hasta que entra bajo el control
gravitatorio de Neptuno. Vive como objeto del Scattered Disk por 3,6 x 10® afios.
La evolucion dinamica luego del escape del grupo de los Hildas se muestra en la

figura 2.8.

Un estado frecuente de las particulas escapadas es el pasaje por una resonancia
de Kozai por relativamente mucho o poco tiempo. En la figura 2.9 se muestra la
evolucion temporal de un objeto que sale de la resonancia 3:2 y entra en resonancia
de Kozai hasta que es eyectado por Jupiter a los ~ 5 x 10° anos. Este objeto
permanece con un valor medio del semieje mayor a = 3,575. En la figura 2.9 se
muestra la evolucion temporal del argumento del perihelio y el comportamiento
opuesto de la excentricidad e inclinacion caracteristico de objetos que transitan por

este estado (ver Apéndice A, seccion A.0.2).
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Figura 2.4: Evolucion temporal post escape del semieje mayor de una particula.
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Figura 2.6: Evolucion temporal post escape del semieje mayor de una particula.
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Figura 2.8: Evolucion temporal del semieje mayor de una particula que se escapa de la
resonancia 3:2 y permanece un tiempo como un objeto trans-neptuniano. En la parte
superior izquierda se muestra una ampliacion del grafico correspondiente a los momentos

de los encuentros con los planetas Saturno, Urano y Neptuno.
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2.4. Evolucién colisional: calculo de la tasa de evapo-

raciéon por colisiones

Un asteroide Hilda, que se encuentra en la zona estable de la resonancia, puede
alcanzar la zona externa inestable, siguiendo alguna ruta dindmica. En general, estas rutas
de difusion son muy lentas, produciendo una tasa de evaporacion de la resonancia también
lenta. Sin embargo, los Hildas son una poblacion sujeta a una fuerte evolucion colisional,
siendo las colisiones el mecanismo mas eficiente para alcanzar las regiones inestables de
la zona limite de la resonancia y escapar de ella. La evaporacion dindmica es entonces
mucho menor que la colisional. Por lo tanto, para calcular la tasa de evaporacion del
grupo Hilda, debe estudiarse un modelo de evoluciéon colisional. Como nuestro interés
se limita a calcular la tasa actual de evaporacion, s6lo llevamos a cabo un paso en el
proceso de evolucion colisional de la poblacion siguiendo las prescripciones de Davis y
otros (2002) y Gil Hutton y Brunini (2000), esto es, una “ pseudo evolucion colisional” en
la que la poblacion se considera en estado estacionario. En una evolucion colisional real,
la poblacién evoluciona, por tanto, estamos considerando que esta evolucion es realmente

menor que las escalas de tiempo relevantes involucradas en nuestro problema.

Para estudiar la evolucion colisional de la poblacién de Hildas, nos concentraremos
en colisiones catastroficas, las cuales se definen como la colisién donde la pieza resultante
mas grande contiene el 50 % o menos de la masa inicial del blanco. El radio r, del menor

proyectil capaz de fragmentar un blanco de radio r, es (Davis y otros 1989)

1/3
Tp=Tq X (ﬁ) , (2.3)

Pav?

donde p, es la densidad del asteroide, v = 4,6 km s™! es la velocidad de colision (Gil
Hutton y Brunini, 2000) entre Hildas, y S es la energia por unidad de volumen necesaria
para fragmentar un cuerpo. Para este tltimo parametro, usamos el algoritmo de escala de

energia recomendado por Davis y otros (1994)
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2 .2
A k G p; re (2.4)

S =5y + B ,

donde Sy = 3 x 107 erg cm ™3, G es la constante gravitacional y k es un parametro
adimensional, que adoptamos igual a uno, siguiendo a Davis y otros (2002). Reemplazando

la ecuacion (2.4) en la (2.3) ([r.] = km) , podemos obtener el radio del proyectil.

La probabilidad de una colisién catastrofica por unidad de tiempo, de un asteroide
de radio r, es

P(r,) = P, / T e+ 1)) (2.5)

»

donde 7,,,, es el mayor objeto de la poblacién, P; es la probabilidad de colision in-
trinseca y n(r) es la distribucion diferencial de tamanos de la poblacion (ecuacion (1.11)).
Para los Hildas adoptamos P; = 0,65 x 107! km~2 ano~! (Gil Hutton y Brunini 2000).
Integrando numéricamente la ecuacién anterior obtenemos la probabilidad de una colision

catastrofica.

Entonces, el nimero de asteroides de radio r,, que recibe una colision catastrofica

por unidad de tiempo esta dado por:
Ncol(rra) = n(ﬂz) X P(Ta>7 (26)
donde n(r,) es el nimero de objetos con radio r, dado por la ecuacion (1.11).

El resultado de una colision catastrofica es un ntimero de fragmentos con una
distribucion de masas m dada por (Greenberg y otros 1978, Zapala y otros 1984, y otros
1989):

N(>m)=Fm™/, (2.7)

donde N(> m) es el nimero de fragmentos que tienen masas mayores que m y F' es una
constante a determinar. El exponente y la constante F' se calcula de la siguiente manera
teniendo en cuenta la masa del fragmento méas grande y la condicion de conservacion de
la masa. En una colision catastrofica a un blanco de radio r,, la masa del fragmento mas

grande es a lo sumo m,/2. Por lo tanto N(> m,/2) = 1, entonces:
1=F(m,/2)7". (2.8)
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Ahora, de la ecuacion (2.7), el nimero de fragmentos de masa m producidos en una

colisiéon catastrofica seré:

n(m) = fF m~ (2.9)

Por lo tanto la masa del blanco m, serd igual a la masa de todos los fragmentos, es

decir:

ma/2
My = / n(m)m dm. (2.10)
0

Reemplazando (2.9) en (2.10) e integrando, obtenemos:

JE

. f(ma/z)l—f = My, (2.11)

y combinando esta ecuacion con la ecuacion (2.8), obtenemos:

f=2/3 (2.12)

F = (mg/2)*3. (2.13)

Entonces, la funcién distribucién de masas queda:

N(>m) = (mg/2)*m~?, (2.14)
o en términos del radio r:
N(>71)=2723(r, /7). (2.15)

Por tanto, el nimero total de fragmentos de radios mayores que r producidos en la

zona de los Hildas esta dado por:

Ny = / " Nt (ra) N (> 1) dr. (2.16)
0

Una vez que se produce una colision catastrofica, los fragmentos pueden escapar

de la atraccion gravitatoria del cuerpo mayor y eventualmente, si la velocidad es suficiente,
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escapar de la resonancia. La distribuciéon acumulativa de velocidad la modelamos con la

formulacion usual, (Gault y otros 1963)

fGV) = (V/Vo) ™ (siV > V)
fe>v) =1 (siV < V) (2.17)

donde f(> V) es la fraccion de objetos que se mueven mas rapido V', Vj es la velocidad
minima de eyeccion de los fragmentos y k es un exponente caracteristico aproximadamente

igual a 9/4.
Ademas, cada fragmento de masa m es eyectado con una velocidad:
V(im)=W(m/m,)™" (2.18)
donde W es una constante (con dimension de velocidad) y el exponente r es:

r=(1-0b/k) (2.19)

donde b es el exponente de la distribucion de masas de los fragmentos (ecuacion 2.14);
para nuestro caso que consideramos colisiones catastroficas, b = 2/3 como demostramos

anteriormente.

Después de la colision los fragmentos reciben como energia cinética una fraccion f. de
la energia de la colision .Usualmente se toma fj. entre 1% y 10 %. Nosotros adoptamos
el valor conservador de 2 %, aunque realizamos experimentos explorando todos los rangos

posibles obteniendo resultados similares. Entonces,
Z lmiv-2 = EZmiWQ(mi/M)_z’“ = fre (2.20)
2 "2 ’
de donde se obtiene:

W2 =2fE) Y [mi(m;/M)~""]. (2.21)

Como se conoce la distribucion de masas, podemos obtener W. Asi es posible calcular

Vb que corresponde a la velocidad del fragmento mayor eyectado:
Vo=W(1/2)7". (2.22)
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Para calcular el niimero de fragmentos que escapan de la resonancia, adoptamos
las mismas prescripciones que Gil Hutton y Brunini (2000). Si el fragmento adquiere
un pequeno impulso, su velocidad orbital cambia una pequena cantidad AV. En esta

situacion podemos escribir, por medio de las ecuaciones de Gauss

Aa = %AVT, (2.23)

donde AVy es la componente de AV en la direccion del movimiento, a es el semieje
mayor, n es el movimiento orbital medio. De Ferraz Mello y otros (1998b) se obtiene
Aa ~ 0,05 UA como el ancho medio de la region estable, asi, un fragmento originalmente
ubicado en el centro de la resonancia, puede alcanzar el limite inestable si su velocidad
se incrementa en una cantidad AVy > 0,094 km/s. Si se supone que las velocidades
relativas de las colisiones entre proyectiles y el blanco son igualmente particionadas entre
las tres componentes, la velocidad de eyeccidén necesaria para escapar de la resonancia es
AV > 0,163 km/s. Esta debe compararse con la velocidad de eyeccion obtenida por el
mismo procedimiento para los asteroides Troyanos, que es de 0,65 km/s, o sea, cuatro
veces mayor que para los Hildas, revelando que la poblacion de Troyanos es més estable
con respecto a las colisiones. La fraccion de objetos que escapan, serd entonces:

—9/4
F(> Vi) = (Oﬁfg) , (2.24)

donde V.3 = 0,163 km/s.

Entonces, la tasa de escape de objetos con radio mayor que r sera: Ne(> r) = f(>
Ves) X Ny. Por ejemplo, objetos mayores de 0,5 km de radio escapan cada 9000 afios, y

objetos mayores que 1 km de radio lo hacen cada 50000 anos.

También deberian considerarse colisiones no catastroficas, aunque el intercambio
de impulso durante esta clase de eventos es menos efectivo para producir eyeccion de la
resonancia. Ademés es notable que en este caso sélo un objeto (si es que alguno), puede
escapar de la resonancia en cada colision, entonces la contribucion de este régimen a la

tasa total de escape de los Hildas no es importante.
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Capitulo 3

Contribucion de los Hildas a la
produccion de crateres en los satélites

galileanos

Los crateres de impacto han sido un proceso natural y usual en el Sistema Solar.
Durante la acrecion planetaria, la colision de cuerpos fue un mecanismo frecuente y fun-
damental. Aunque la tasa de impactos ha ido decreciendo a medida que el Sistema Solar
se fue estabilizando, tenemos gran cantidad de evidencia de intensos procesos de impactos
en el pasado, a través de todos los cuerpos del Sistema Solar. Los procesos de impactos
en el Sistema Solar interior ha sido vastamente estudiado, principalmente, mediante los
registros de los crateres lunares, y existe la idea que la historia de crateres en el Sistema

Solar interior y exterior son muy similares.

Para estudiar la historia de crateres de los cuerpos del Sistema Solar exterior,
tenemos un escenario natural y apropiado: los cuatro satélites GGalileanos: Io, Europa,
Ganymede y Callisto. [o no tiene crateres de impacto conocidos. Europa, es un cuerpo
congelado cruzado por una red de fracturas oscuras. La existencia de pocos crateres de
impacto sugiere que los procesos geoldgicos estan actualmente activos, y que tiene una
superficie joven. El satélite galileano més grande, la luna congelada Ganymede, tiene un

terreno oscuro, repleto de crateres con surcos brillantes mas recientes. También presen-
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ta evidencia de actividad geologica, pero su superficie es muy vieja. Su superficie esté
completamente saturada por crateres. Una caracteristica que es propia de Callisto es la
estructura remanente de numerosos crateres de impacto. Las imégenes recientes obtenidas
por la mision Galileo plantean cuestiones cruciales acerca de la naturaleza de las pobla-

ciones impactoras en el sistema Joviano.

Zahnle y otros (1998) estudian la produccion de créateres sobre los satélites galileanos
por algunas poblaciones. Discuten en detalle la producciéon de los Cometas de la Familia
de Jupiter (JFC), usando el estudio numérico hecho por Levison y Duncan (1997). Tam-
bién consideran otras fuentes como los Cometas de Largo Periodo, los asteroides Troyanos
y los asteroides del cinturén principal. Ademas analizan la produccion de crateres de 10

y 20 km y estiman edades para las superficies de Europa y Ganymedes.

Levison y Duncan (1997) evolucionan 2200 particulas sin masa por 10° afos,
bajo la accion gravitatoria del Sol y los cuatro planetas gigantes, desde su origen en el
Cintur6on de Edgeworth - Kuiper. Como subproducto, calculan las tasas de impacto de
los cometas eclipticos sobre los planetas. En particular, encuentran para impactos sobre
Jupiter una colision cada 400 anos; este niimero fue encontrado directamente contando los
impactos durante la simulacion. Zahnle y otros (1998) usan estos datos para caracterizar
las 6rbitas de los JFC que tienen encuentros con Jupiter, y usando un modelo Monte Carlo,
y a partir de esta distribuciéon orbital, simulan la interaccion de cometas con Jupiter y
sus satélites, determinando las velocidades de impacto y las probabilidades relativas de
impacto respecto de Jupiter. Obtienen que al menos un 90 % de los crateres sobre los
satélites galileanos se deben a impactos por JFCs. Posteriormente, Levison y otros (2000)
reevaluaron las tasas de impacto de los cometas eclipticos sobre los planetas. Encontraron
que las tasas de impacto sobre los planetas gigantes son en realidad alrededor de cuatro
veces menores que en Levison y Duncan (1997). Para Jupiter calcularon un valor de
6,3 x 10~* colisiones por afio o una colision cada 1600 anos. Entonces, las estimaciones
hechas por Zahnle y otros (1998) para los satélites galileanos deben ser corregidas por
ese factor. Una incerteza para aquellas estimaciones es la importancia relativa de cometas
inactivos. En este sentido, debe hacerse otra correccion a las tasas de impactos tomando en

cuenta una nueva estimacion del nimero de JFCs con g < 2,5 UA dada por Bottke y otros
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(2002). Ellos obtienen, basandose en escalear el niimero de cometas inactivos, en vez de
cometas activos, un nimero de cometas del tamano de kilometros en la region de los JFCs,
un factor tres veces menor que las estimaciones hechas por Levison y otros (2000). Este
factor afecta directamente las tasas de impactos sobre los satélites galileanos, reduciendo
tres veces los impactos por JFCs obtenidos anteriormente. Por lo tanto, la correccion total

a los primeros valores es de 12 veces menos.

Para los asteroides Troyanos, Zahnle y otros (1998) consideran el hecho de que
luego de que escapan de la resonancia, siguen una evolucion orbital similar a la de los JFC.
Ellos afirman que el cociente entre Troyanos y todos los JFC es de 1/40, asi, dependiendo
de la distribucion de masa de los Troyanos, estos contribuyen con un 1 — 10% de los

crateres de los satélites galileanos.

Con respecto a los asteroides del cinturén principal, Zahnle y otros (1998) usan
el andlisis de Gladman y otros (1997) que estudiaron la evolucion orbital de asteroides es-
capados de resonancias inestables. Relacionando los impactos sobre los satélites galileanos
con la tasa de impactos de los asteroides cercanos a la Tierra (NEA) sobre la Tierra, Zahnle
y otros (1998) encuentran que la contribucion de los asteroides del cinturon principal a la
tasa de crateres sobre el sistema galileano es despreciable con respecto a los JFCs. Proba-
blemente, el motivo para este valor tan bajo, es el bien conocido hecho de que la region del
cinturén principal interior a la resonancia 3:1 no envia asteroides hacia la region externa
del Sistema Solar. Sin embargo, la contribucion a los crateres sobre los satélites galileanos
por el cinturon externo de asteroides no fue analizada por Zahnle y otros (1998), por tanto

nosotros focalizamos nuestra atencién a esta zona.

Como ya mencionamos en el capitulo 1, el grupo de asteroides Hildas esta locali-
zado en el cinturén externo de asteroides en la resonancia 3:2 con Jupiter. Se caracteriza
por una zona central dindmicamente estable rodeada por regiones inestables hasta alcan-
zar en el limite una zona muy cadtica. Asi, un asteroide de la poblacion que entra en esta

zona, es eyectado rapidamente de la resonancia.

En este capitulo, estudiamos la evolucion dindmica de los Hildas que escapan a

fin de calcular su contribucion a la historia de crateres de los satélites galileanos.

50



3.1. Calculo de las velocidades y tasas de impacto sobre

los satélites galileanos

Una informacién extraida de nuestra simulacion es la velocidad relativa de impacto
entre las velocidades de los objetos que escapan de la region de los Hildas y los satélites
galileanos. En vez de usar alguna aproximacion, fue posible calcularla directamente de la
simulacion. Tenemos la posicion y velocidad relativa a Juapiter de los encuentros cercanos
a menos de 3 radios de Hill, a pasos de tiempo muy pequenos. Asi, fue posible obtener la
velocidad relativa de los objetos con respecto a Juapiter cuando estuvieran a una distancia
del planeta comparable al semieje mayor orbital de los satélites galileanos. Definimos
cascaras centradas en el semieje mayor orbital de cada satélite galileano con un ancho
medio de alrededor de un 5% de su radio. Como la geometria de los encuentros dentro
de 3 radios de Hill de Jupiter es casi isotropica, la velocidad media de todos los objetos
que entran en estas ciscaras, son representativas de la velocidad relativa tipica cuando
los objetos intersectan la 6rbita de cada uno de los satélites galileanos. Los valores asi
obtenidos se muestran en la tabla 3.1. Variar el umbral del 5% de 1 a 10 % solo afecta la

dispersion de los valores pero el valor medio en si varia en menos de un 3 %.

La velocidad de impacto sobre los satélites galileanos se calcul6 suponiendo que
la geometria de las colisiones es isotropica. En esta situacion, si la velocidad orbital del

satélite es v, la velocidad de colision més probable puede calcularse como

Vimp = \/ V2 + V3 (3.1)

donde vy es la velocidad media de los asteroides Hildas cuando intersectan la oérbita

del satélite galileano.

Los valores de las velocidades de colision, que figuran en la Tabla 3.1, son muy
similares a los calculados por Zahnle y otros (1998) para impactos de los JFC sobre los

satélites galileanos, y difieren solo en alrededor de un 10 %.

Ahora es posible obtener la probabilidad de impacto sobre cada satélite galileano,

ol



Io Europa Ganymede Callisto
as 5.9 9.4 15.0 26.4
T 1820 1570 2630 2400
Vs 17.3 13.7 10.9 8.2
Vo 243+05 | 196+04 | 157+0,1 | 12,0+0,1
Vimp 29.6 23.7 19.1 14.5
Naat/Nyupiter | 1,32 x 107% | 6,32 x 1075 | 1,17 x 10* | 5,93 x 1075
JFC 1,4x107% | 62x107° | 1,2x107* | 6,1 x 107°

Tabla 3.1: a4: semieje mayor del satélite [radio joviano|. r,: radio geométrico del satélite
[km]. v,: velocidad orbital del satélite [km s™!]. vy: velocidad media de los asteroides Hildas
cuando intersectan las 6rbitas de los satélites galileanos [km s™!|. v;,: velocidad media de
impacto sobre cada satélite galileano. [km s™1]. Nsat/NJupiter: tasa de impactos sobre cada
satélite galileano / tasa de impactos sobre Jupiter. La ultima fila son las probabilidades de
impacto sobre cada satélite galileano, relativas a la probabilidad de impacto sobre Jupiter

de los JFC obtenidas por Zahnle y otros (1998).

relativa a la probabilidad de impacto sobre Jupiter. En principio, hay varias posibilidades
para calcular estos valores, y nosotros hemos seguido el sencillo procedimiento derivado

por Harris y Kaula (1975). La tasa de impacto relativa esta dada por

Neawt (m)z(l + ?Jf) (3.2)
Nplanet B Tp 1+ 20 ’ .

donde 1, y 1, son los radios del satélite y planeta respectivamente, a, es el semieje

mayor del satélite y 6 es un parametro adimensional, introducido por primera vez por

Safronov (1972), cuya expresion es:

g G (3.3)

2 )
Tp’Uoo

donde m,, es la masa planetaria, G es la constante de Gravitacion, y v, es la velocidad

relativa de los objetos cuando entran en la esfera de Hill del planeta. Al igual que para vy,
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fue posible calcular esta velocidad relativa, a partir de nuestra simulacién. Del archivo de
encuentros extrajimos los encuentros con Jupiter y calculamos la velocidad méas probable.
Obtuvimos vs, = 5,45 km/s, que es muy similar al valor para los JFC obtenido por
Zahnle y otros (1998), de vy, ~ 5 km/s. Asi, como el inico pardmetro de la ecuacion (3.2)
para estas dos poblaciones es la velocidad relativa, deberfamos esperar resultados muy
similares para las tasas de impacto relativas a Juapiter para los Hildas y para los JFCs.
Los valores de Nsat/NJupiter se muestran en la Tabla 3.1. En la ultima fila, también se
muestran las probabilidades de impacto de los JEC sobre cada satélite galileano, relativas
a la probabilidad de impacto sobre Jupiter obtenidas por Zahnle y otros (1998) con un
método mas sofisticado, el formalismo de Opik. Se puede observar que las diferencias

relativas entre nuestros valores y los de Zahnle y otros (1998) son de menos de un 6 %.

3.2. Tasa de produccion de crateres

Con toda esta informacién podemos calcular ahora el didmetro de un crater simple
producido por objetos de la region de los Hildas. Hemos usado las mismas expresiones
generales recomendadas por Schmidt y Housen (1987) para blancos de roca o hielo. Ellos

proponen usar la relacion de escala:

m 0,26 p 0,073
D, =142 Fa —0,22,,0,44 3.4
’ <2PS) (/08) Jo o Hamp T (34)

donde mg y p, son la masa y densidad del impactor, que hemos supuesto de 2,5 gr /cm?,
ps es la densidad del blanco, y g5 su gravedad superficial. Esta expresion se evalta en
unidades cgs. Hay que notar que la incerteza en el tamano del crater para un impactor dado
es alrededor de un 30 %. Hemos incluido una correcion adicional para crateres complejos,
ya que los crateres mas grandes son considerablemente més superficiales y extendidos que
los créteres simples descriptos por la ecuacion (3.4). Para crateres de diametros Dy > D,

predichos por la ecuacion (3.4), el didmetro final del crater es segin Mc Kinnon y otros

(1991).
D = DM D013 (3.5)
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satlite Ma D, | N(> D,)
Io 1.86E+14 | 0.522 | 4 x 10°
Europa | 3.68E+13 | 0.304 | 13 x 10°
Ganymede | 5.72E+13 | 0.352 | 10 x 10°

Callisto 8.10E+13 | 0.396 | 8 x 10°

Tabla 3.2: Poblacion de los Hildas capaces de producir crateres de D > 10 km calculada a
partir de la funcion acumulativa de tamanos (ecuacion (1.10)). m, es la masa minima |gr|
de un asteroide Hilda capaz de producir un crater de 10 km sobre cada satélite galileano.
D, es el diametro correspondiente del asteroide [km|, suponiendo una densidad de 2,5

gr/em3. N(> D,) es el nimero de Hildas més grandes que ese didmetro.

donde D, es la transicion entre crateres simples y complejos. Siguiendo a Chapman
y Mc Kinnon (1986), quienes recomiendan un valor de D. = 4 km para crateres sobre
Ganymede, nosotros adoptamos este valor. El coeficiente numérico 1,4 en la ecuacion

(3.4) fue calculado considerando el dngulo de incidendia mas probable de 45°.

Para crateres de 10 km, a partir de la ecuacion (3.4), podemos obtener la masa de
los objetos impactores y por tanto sus diametros. Por tanto, objetos mayores de un dado
diametro produciran crateres mayores de 10km. La Tabla 3.2 muestra el tamano minimo
(D,) y la poblacion de los Hildas capaces de producir crateres de D > 10 km sobre cada

uno de los satélites galileanos.

Ahora, es posible calcular la tasa de produccion de fragmentos que escapan de
la zona de los Hildas y que son capaces de producir crateres mas grandes que un dado
didmetro sobre cada uno de los satélites galileanos. Suponemos que después de escapar
de la resonancia por evolucién colisional, los asteroides tendran una evolucién dindmica
similar a la predicha por nuestra simulacion (capitulo 2). Asi, el 8% de los fragmentos
que escapan impactard a Jupiter, y de éstos s6lo una pequena fraccion que estd dada en
la tabla 3.1, impactaran un dado satélite. En el capitulo 2 calculamos la tasa de escape de
los Hildas por evolucion colisional (N, (> 1)), entonces la tasa de impacto de los asteroides

Hildas mayores que un cierto radio r estara dada por:
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Nsa
Ni(> ) = 0,08—2—Ne(> r). (3.6)

Jupiter

La tasa de produccion de crateres mayores de 10 km estara dada por Ni(> r)
donde r = D,/2 dado en la tabla 3.2. Ahora, dado que la funcion de distribucion de
didmetros obtenida para los Hildas es el factor de mayor incerteza en nuestros célculos,
mostramos los resultados en cuanto a la producciéon de crateres en términos del blanco
de menor tamano, r,,,, al cual se puede extrapolar la funcion de distribucion. De este
parametro depende la produccion de fragmentos Ny en la zona de los Hildas (y por tanto

la tasa de escape) es decir:

N; = / " Nt (r)N(> 7)dr. (3.7)

Tmin

Los resultados de estos calculos se muestran en la tabla 3.3 en términos entonces

de rin.

Hay que notar que nosotros estamos considerando que la poblacion de Hildas
sigue la misma funcion de distribuciéon acumulativa de tamanos hasta didmetros muy
pequenos. No solo para los didametros de los blancos pequenos sino, los de los proyectiles
mas pequenos capaces de destruirlos. Por ejemplo, el diAmetro del menor proyectil capaz

de destruir un asteroide de D = 400m es de alrededor de D = 20m.

Sin embargo, la funcion de distribuciéon acumulativa observacional real de tamanos
de los Hildas muestra un quiebre de la pendiente en D = 12 km (ver figura 1.5). Este hecho
se explica tradicionalmente como una incompletitud observacional. El estrecho ancho en
semieje mayor de la resonancia, y la baja velocidad de escape de ésta, hacen que los
fragmentos producidos por colisiones cercanas al limite de la resonancia puedan escapar
facilmente. Esto podria producir una reduccion de la distribucion de tamanos de los Hildas

para didmetros pequenios y una pérdida permanente de proyectiles (Gil-Hutton y Brunini,
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Pain (km) | C7 Cpt o5t gt
0.4 2,1 %107 | 1,5 x 107 | 1,1 x 107 | 2,6 x 107
0.6 6,9 x 107 | 4,9 x 107 | 3,6 x 107 | 8,9 x 107
0.8 1,6 x 10% | 1,2 x 108 | 8,4 x 107 | 2,1 x 108
1.0 3,2x10% | 2,3 x10% | 1,6 x 10® | 4,1 x 108
1.5 1,1 x 10° | 7,7 x 10% | 5,5 x 10° | 1,4 x 10°

(JEC) | 2,6 x 107 [ 1,5 x 107 | 1,0 x 107 | 2,6 x 107

Tabla 3.3: C~!: Intervalo medio entre impactos sobre los satélites galileanos en anos, ca-
paces de producir crateres con D > 10 km, 7,,;, es el radio del minimo blanco considerado
como miembro del grupo Hilda. La tltima fila son los intervalos medios entre crateres de
d > 10 km calculados por Zahnle y otros (1998) para los JFC y corregidos por el factor
12.

2000). Por otro lado, el proceso colisional produce objetos pequetios a partir de objetos

grandes, lo cual podria balancear la reducciéon de objetos pequenos.

No obstante, una actividad colisional alta actual no parece ser compatible con
una poblacion colisionalmente relajada. Por tanto, siguiendo Davis y otros (2002), asu-
mimos que el cambio en la pendiente observado en D ~ 12 km, se debe a una seleccion

observacional.

Europa tiene solo 27 crateres conocidos con D > 4 km (Moore y otros 2001).
Aunque Bierhaus y otros (2001) afirman que la gran mayoria de los créateres pequenos
son secundarios, probablemente todos los crateres mayores que 2 km son primarios. Asi,
D > 4 km parece ser una elecciéon segura para los crateres primarios. En la tabla 3.4,
damos la misma informacion que en la tabla 3.3 pero para crateres con D > 4 km. Es
posible ver que consideraciones diferentes con respecto a la poblaciéon del grupo Hilda de
diametros pequenos, pueda cambiar substancialmente la determinacion de la edad de la

superficie de Europa, aunque en cualquier caso es muy joven.

En las dos ultimas filas en las tablas 3.3 y 3.4, los intervalos de tiempo son muy

grandes como para despreciar la evolucion de los Hildas debido a su evolucion colisional,
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Fin (km) | C;! o= C! o5t
0.2 2,5 x 10° | 2,3 x 10° | 1,6 x 10° | 4,1 x 10°
0.4 2,0 x 106 | 1,8 x 108 | 1,3 x 105 | 3,3 x 10°
0.6 6,7 x 106 | 6,2 x 105 | 4,4 x 105 | 1,1 x 107
0.8 1,6 x 107 | 1,5 x 107 | 1,0 x 107 | 2,6 x 107
1.0 3,1 x 107 | 2,9 x 107 | 2,0 x 107 | 5,1 x 107
2.0 2,5 x 108 | 2,3 x 108 | 1,6 x 108 | 4,1 x 108
3.0 8,3 x 108 | 7,7 x 108 | 5,5 x 108 | 1,4 x 10°

Tabla 3.4: C~*: Intervalo medio entre impactos sobre los satélites galileanos capaces de

producir crateres con D > 4 km.

de manera que solo serian una estimacion a un primer orden debido al modelo colisional

utilizado.

3.3. Comparacion con Troyanos y Cometas de la Fa-

milia de Jupiter

Bajo la suposicion de que los Hildas siguen la misma distribucion de tamanos
hasta radios pequenos, la produccion de crateres producida por los asteroides Hildas es

comparable a la tasa de produccion producida por los JEC (tabla 3.2).

La diferencia mas importante entre las tasas de produccion de crateres de los
Hildas y los JFC se da con respecto a las escalas de tiempo involucradas en el proceso.
Como se observa en la figura (3.1), cerca del 75 % de los objetos que impactan sobre Jupiter
lo hacen en menos de 5 x 10* afios luego de que escapan de la resonancia. Esto representa
un tiempo muy corto comparado con los 40 x 10% afios que tarda un cometa tipico en
viajar desde el Cinturon de Kuiper hasta la region de los JFC (Levison y Duncan, 1997).
Podriamos especular que luego de una colision catastrofica, varios fragmentos escapan de
la region de los Hildas y un nimero considerable de ellos (el ~ 8 %) termina colisionando

con Jupiter durante un intervalo de tiempo relativamente corto de ~ 10* anos. Tal proceso
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podria quedar marcado en la superficie de los satélites Galileanos y por tanto aportaria

importantes claves con respecto a la historia de los Hildas.

14 + .

12 .

10 | .

Nc

2 L
0 1 1 1 1 |ﬂ|
10 15 20 25

30 35 40
4
dt [10 anos]

Figura 3.1: Distribucién del intervalo de tiempo entre los escapes de la resonancia 3:2 y

los impactos con Jupiter de las 31 particulas de la simulacion que colisionan con Jupiter.

Como ya mencionamos, los asteroides Troyanos contribuyen con un 1 — 10 % de
la contribucion de los JFC a los crateres de los satélites galileanos (Zahnle y otros 1998).
Dado que la produccion de crateres de los JEC es del mismo orden que la produccion de
los Hildas, la tasa de produccion de crateres de los Troyanos es bastante menor a la de

los Hildas.

Es notable que dos poblaciones estables, los asteroides Troyanos y los Hildas,
relativamente aislados del cintur6on principal, que tendrian caracteristicas comunes, tengan
contribuciones tan diferentes a la tasa de crateres de los satélites galileanos. La poblacion
de Troyanos (en L4 y L5) es probablemente 13 veces la poblacion de los Hildas, sin

embargo:

» La probabilidad de colision intrinseca para los Hildas es 2 veces mayor que para los
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Troyanos (Gil-Hutton y Brunini, 2000), por tanto, aunque la region de los Hildas
esta 13 veces menos poblada que la de los Troyanos, las colisiones son solo 13/2—6

veces menos frecuentes que entre Troyanos.

= Debe agregarse otro factor ~2, ya que los Troyanos estan separados en dos grupos

(los puntos L4 y L5).

= Kl hecho de que la velocidad de escape de los Troyanos es cuatro veces la de los
Hildas hace més dificil que un fragmento se escape de la resonancia (los Troyanos

son mas estables que los Hildas en relacion a la evaporacion por evolucién colisional).

» Simulaciones numéricas de la evaporacion de los Troyanos (Fernandez y Mallada,
2002, comunicacion personal) han dado como resultado que solo el 2% de los Tro-

yanos que escapan, impactan sobre Jupiter. Este es un valor pequeno comparado

con el 8% de los Hildas.

Todos estos factores juntos, hacen que la contribucion de los Hildas a la tasa de
crateres sobre los satélites galileanos sea de 4 a 5 veces més importante que la debida a

asteroides Troyanos.
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Capitulo 4

Contribuciéon de los Hildas a la
poblacion de Cometas de la Familia de

Jupiter

Los cometas y los asteroides representan partes distintas del espectro de planete-

simales formados y procesados en la Nebulosa Solar Primitiva.

La distincion entre asteroides y cometas, estd basada en sus cualidades obser-
vacionales y caracteristicas orbitales méas que en las diferencias en sus propiedades o
composicion quimica. L.os cometas estan caracterizados por su coma de gas sublimado y
polvo que les da su caracteristica apariencia en el cielo. L.os asteroides, en cambio, tienen
apariencia estelar. Actualmente, la designacion de un nuevo objeto como cometa o aste-
roide , se remite a la presencia o ausencia de coma. Sin embargo los cometas muestran su
caracteristica cola cuando entran en el Sistema Solar interior y se calientan lo suficiente
como para sublimar los hielos atrapados, esto sucede a una distancia de alrededor de 4
UA del Sol (Weissman y otros 2002). Los asteroides con semieje mayor mas alla de las
4 AU, pueden estar compuestos de los mismos volatiles, polvo y moléculas organicas que
los cometas, pero sus orbitas no son lo suficientemente excéntricas como para acercarse
al Sol y por lo tanto no subliman sus hielos lo suficiente como para mostrar la actividad

observada en los cometas. En este sentido, Hartmann y otros (1987), analizan la posibi-
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lidad de que los asteroides Troyanos y algunos Hildas puedan ser cometas dormidos. Por
lo tanto, desde el punto de vista de la composicion, es algo arbitrario, o al menos dificil,

distinguir entre asteroides de la zona externa del cinturén y cometas.

Los modelos sobre la composicion de ambos cuerpos estan basados en observa-
ciones indirectas a través del espectro de reflexion. Los objetos de la zona externa del
cinturon de asteroides, con semieje mayor a > 3,3 UA tienen un albedo bajo y clase taxo-
nomica C, P, y D. Los asteroides de tipo P y D tienen una mezcla de materiales organicos,
silicatos anhidridos, polvo y hielo (Bell y otros 1989; Gaffey y otros 1989; Vilas y otros
1994). Fitzsimmons y otros (1994), realizaron una campafa observacional tomando espec-
tros de asteroides tipo D para investigar sus propiedades de reflectancia y su composicion.
Ellos encuentran que la mayoria de estos asteroides tienen la pendiente de reflexién o color
y albedo dentro de los mismos rangos. Pero los nticleos cometarios, aunque tienen albe-
dos muy similares a los de los asteroides D, muestran un amplio rango de colores. Esta
diferencia podria deberse a la historia dinamica de los cometas y a los procesos que han
afectado sus superficies, mientras que los asteroides, que estdn en Orbitas méas estables,
conservan sus superficies primordiales. Asi, concluyen que los asteroides tipo D pueden
considerarse como anélogos espectrales a los cometas. En este sentido, el hecho de dis-
tinguir entre cometas y asteroides de la zona externa del cinturén, podria limitarse a la

cuestion de la evolucion orbital, més que de composicién quimica.

Los asteroides Hildas, estan a 4 UA del Sol, las clases taxonémicas D y P do-
minan el grupo (Dahlgren y otros 1997). Es una poblacion estable (Ferraz Mello y otros
1998b), pero, como los Troyanos, uno podria esperar que luego de escapar de la resonancia,
evolucionen dinamicamente como JFC, contribuyendo en alguna medida a la poblacion

de JFC.

Los asteroides y los JFC son, de hecho, dos poblaciones dinAmicamente diferentes.
Pero, aunque los asteroides del cinturén externo, Hildas o Troyanos, estan protegidos
de los encuentros con Jupiter, una vez que escapan de la resonancia, estan dominados
gravitatoriamente por Jupiter semejando entonces el comportamiento dindmico de los

JFC.

Actualmente hay evidencia substancial de que los JFC han evolucionado desde
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la region transneptuniana (Duncan y otros 1998, Levison y Duncan 1997, Bottke y otros
2002). Los JFC tienen 6rbitas muy inestables sujetas a fuertes perturbaciones de Jupiter.
Las integraciones numéricas han sugerido que los asteroides Troyanos también han con-
tribuido a la poblacién de JFC con menos de un 10 % (Marzari y otros 1995, Levison y
otros 1997).

En este capitulo estudiamos la familia de los Hildas como una fuente probable
mas de los JFC. A partir de las simulaciones numéricas realizadas, seguimos la evoluciéon
dinamica de los Hildas escapados de la resonancia, con el objeto de determinar si pasan
algin tiempo como cometas, en particular de la Familia de Jupiter. Determinamos cuantos

de los cometas actuales serian Hildas escapados y estudiamos algunos casos especiales.

4.1. La region de los JFC

Los JFC estan controlados gravitatoriamente por Jupiter, por lo tanto, tienen
que pasar en algiin momento a través de su esfera de Hill. Esta condicion es satisfecha si
los afelios (@) son mayores que 4,61 UA y los perihelios (¢) son menores que 5,82 UA.
Graficando todos los cometas observados hasta hoy se ve que tienen en realidad perihelios
menores a 5,42 UA. Por otro lado las condiciones ¢ < 5,42 UA y ) > 4,61 UA son casi
equivalentes a la clasificacion de los JFC propuesta por Levison (1996) en la que el rango
de la constante de Tisserand 2 < T" < 3. Hasta el presente hay 245 JFC descubiertos
(tomados de la base de datos http://ssd.jpl.nasa.gov/), que cumplen con las condiciones
de ¢ < 5,42 UA y Q > 4,61 UA. El 95% de ellos, esto es 233 cometas, tienen semiejes
mayores, a , en el rango 2UA < a < 9UA. Estos tienen, ademas, excentricidades e < 0,9.

Por lo tanto definimos la region de los JFC como la zona limitada por:

g <542 UAy Q> 4,61 UA,

2 UA <a <9 UA,

0<e<0,)9,

a>4,02UAvya<39 UA.
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Este tltimo item significa que las particulas estan fuera de la resonancia 3:2
(Ferraz-Mello et al. 1998b), ya que como dijimos, ésta es ocupada por los Hildas, y lo que

nos interesa es el destino de los objetos que escapan de alli.

Esta region junto con los JFC observados hasta la actualidad se muestran en la

figura 1-1.

4.2. Método y resultados

A partir de las simulaciones numéricas, se extrajeron las particulas que escapan
de la resonancia 3:2 y viven al menos 1000 anos como JFC. De las 391 particulas que dejan
la zona de la resonancia, 386 (esto es el 98.7 %) viven al menos 1000 afios como JFC. El
tiempo total que la zona de los JFC es ocupada por las 386 particulas es 5,403 x 108
afos. La vida media de un Hilda escapado en esta zona es entonces tm = 1,4 x 10° afios.
Por tanto, el nimero de Hildas escapados que estdn en la region de los JFC se calcula

mediante la siguiente ecuacion:

NHC’ = Ne(> T) O,987tm, (41)

donde N (> ) es la tasa de escape de la poblacion de los Hildas por evolucion col-
isional. Esta cantidad, junto con el nimero de Hildas escapados en la zona de los JFC
se muestran en la tabla 4.1 También se muestra el nimero de Troyanos esperado en la
misma situacion. De los Hildas escapados, 302, pasan en promedio 1,1 x 10° afios con
distancias perihélicas, ¢, menores que 2,5 UA donde los cometas son activos y facilmente
detectables. En la region g > 2.5 UA, 383 de los Hildas escapados que pasan por la zona
de los JFC, pasan en promedio 1,33 x 10° afios. De la misma manera, es posible estimar
el nimero de Hildas escapados en esas zonas. Esto se muestra también en la tabla 4.1.

Todos los niimeros se dan para particulas de didmetro mayor que un valor dado D,.

Por otro lado, es interesante conocer de que manera los Hildas escapados pueblan
la zona de los JFC. Para esto, calculamos y mostramos en las figuras 4.1 y 4.2, la pro-

babilidad de distribuciéon de los tiempos de residencia de los asteroides Hildas escapados
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Dolkm] | No(D > Dy)[ao™"] | Nug<2s | Nugs25 | Nuc | Nre
0.5 5,7x 1074 48 742 787 | 21
1. 1,1 x 1074 9 143 152 5
1.5 4,0 x 1075 3 52 55 2
2. 2,0 x 107° 2 26 27 1

Tabla 4.1: Tasa de escape de la region de los Hildas de asteroides mas grandes que un
dado didmetro Dy, y el nimero de Hildas estimado dentro de la zona de los JFC. A modo
de comparacion, la ultima columna muestra el nimero de Troyanos dentro de la misma

zona.

en la region de los elementos orbitales que ocupan los JFC. Estos mapas se obtuvieron
de la siguiente manera: subdividimos la zona de los JFC en celdas de 0.1 UA en semieje
mayor, 0.01 en eccentricidad y 1° en inclinacién. Luego, estimamos el tiempo dt; que cada
particula visita cada celda. Entonces, el tiempo total que cada celda es ocupada esta dado

por:

386

5t = Z 5t;.
=1

(4.2)

Finalmente el tiempo de residencia en cada celda fue normalizado al tiempo total
que todas las particulas estan en la region de los JFC. Este valor es lo que se plasma en
las figuras 4.1 y 4.2 segun la escala de colores alli explicada. También se muestran en esta
figura los JEC observados (circulos rojos). Las particulas pasan un tiempo considerable
justo en los limites de la resonancia, van incrementando sus excentricidades, y sus semiejes
mayores, hasta que dejan la region de los JFC. En esta ruta pasan mas tiempo en la zona
de excentricidades medias, hasta que adquieren valores relativamente grandes cruzando
rapidamente la zona hacia la eyeccion hiperbdlica. Puede observarse que la mayoria de los
cometas se encuentran en la zona donde los tiempos de residencia de los Hildas escapados

son mayores, localizados cerca de la resonancia.
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Figura 4.1: Distribucion de probabilidades de tiempos de residencia de asteroides Hildas
escapados en la region de elementos orbitales también ocupados por los Cometas de la
Familia de Jupiter. Los circulos rojos son los JFC conocidos. Los triangulos amarillos
son elementos orbitales pre-captura probables de los fragmentos del SL9 (Benner y Mc.

Kinnon, 1995).
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Figura 4.2: Distribucion de probabilidades de tiempos de residencia de asteroides Hildas
escapados en la region de elementos orbitales también ocupados por los Cometas de la

Familia de Jupiter. Los circulos rojos son los JFC conocidos.
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4.3. El ntimero de JFC y la contribucion de los Hildas

Fernandez y otros (1999) estimaron el nimero de JFC activos para diferentes
valores de ¢. Obtienen una poblacién de 800 JFC activos con ¢ < 2,5 UA y magnitud
absoluta total Hy < 18,5 o equivalentemente objetos de tamano kilométricos (D >~ 1,4
km). Levison y Duncan (1997) sugieren que el cociente entre el niimero de cometas extintos
y el nimero de cometas activos es 3,5, entonces el namero total de JFC (activos y extintos)

sera:

NJFC - Na(l + 375)7 (43)

donde N, es el namero de cometas activos.

Por lo tanto, el numero de JFC con ¢ < 2,5 UA y mas brillantes que Hy < 18,5
serd 3600, de los que 2800 seran extintos. Los JFC vienen de la region transneptuniana y
son inyectados hacia la region interna del Sistema Solar por las perturbaciones de Jupiter.
Esta accion reduce las distancias perihélicas de esos objetos hasta que se hacen detectables
por el despliegue de actividad. La sublimacion de los hielos de los cometas es mayor cuanto
menor es la distancia al Sol, asi, los JFC pierden sus volatiles y por ende la capacidad
de desarrollar actividad mas rapido cuanto menor es q. De esta manera, el cociente entre
cometas extintos y activos deberia ser una funcion de ¢. Es muy dificil obtener tal funcion
a partir de los datos observacionales disponibles actualmente, sin embargo, en principio
parece razonable esperar que el niimero de cometas extintos aumente a medida que nos
acercamos al Sol. Por lo tanto en una primera aproximacion, en la zona con ¢ > 2,5 UA
la poblacion de cometas extintos podria ser despreciable frente a los activos. Més atn,
probablemente, la gran mayoria de los JFC con ¢ > 2,5, sean cometas dormidos. Por
consiguiente, tomamos como el nimero total de JFC en la region con ¢ > 2,5 UA| la

estimacion de Fernandez y otros (1999) de ~ 10000.

De la figura 4.1 y de la tabla 4.1, es evidente que los Hildas escapados pueblan
principalmente la zona de los JFC con ¢ > 2,5 UA, y que la contribucién a la zona interna

es despreciable. Podemos esperar que ~ 143 asteroides Hildas con diAmetros mayores que
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1 km estén entre la poblacion de JFC con ¢ > 2,5 UA. Sin embargo, los cometas deben
ser activos solo durante una fraccion de su vida dinamica (5 — 20 % de su vida dinamica),
entonces el nimero de Hildas que se puedan reconocer como cometas activos deberia ser
menor. Por tanto, podria ser que casi todos los Hildas en esa zona sean cometas dormidos.
Que esto ocurra depende del tiempo de vida fisico de los Hildas, del instante de escape
de la resonancia y de si los Hildas contienen suficientes volatiles como para desarrollar

actividad.

4.4. El caso del Shoemaker - Levy 9

El cometa Shoemaker - Levy 9 (SL9), colisioné con Jupiter en 1994 luego de
fragmentarse en 1992, 2 horas después de su pasaje por el pericentro de su 6rbita alrededor
de Jupiter (a una distancia menor a 1.62 radios jovianos). No hay un consenso generalizado
acerca de su composicion quimica. Podria haber sido un cometa o un asteroide. Se han
observado colas de polvo en los fragmentos pero también hay alguna evidencia indirecta
de gases. Dejando este aspecto a un lado, centraremos nuestra atenciéon en el aspecto
dinamico del problema. Benner y Mc. Kinnon (1995) calcularon los elementos pre-captura
del SL9. Ellos encuentran dos posibles 6rbitas debido a la naturaleza cadtica del encuentro
con Jupiter. Los elementos orbitales extraidos del trabajo de Benner y Mc. Kinnon (1995)
de estas 2 posibles trayectorias pre-captura se muestran en la figura 4.3. Con el fin de
referirnos a ambos grupos hemos denominado Z1 al grupo en la zona de ~ 4 UA (cuadrados
llenos) y Z2 al grupo en ~ 6,5 UA (cuadrados vacios). En el grafico también se muestran

las curvas que delimitan la zona de los JFC y los asteroides Hildas (puntos).

En la figura 4-1 se muestra el grupo Z1 de elementos orbitales pre-captura del SL9.
Puede observarse que esta trayectoria se superpone con el espacio de elementos orbitales
de los Hildas escapados. El otro conjunto de elementos, Z2, esta fuera de la region de los
JFC. De este modo, en principio, en virtud de la superposicién del grupo Z1, un Hilda
escapado podria haber sido el objeto madre de los fragmentos que chocaron con Jupiter.
Asi, hay una cierta probabilidad de que el SL9 sea un asteroide Hilda escapado, y si

realmente lo fuera, los elementos pre-captura serian los correspondientes a la zona Z1.
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Figura 4.3: Elementos orbitales pre-captura del cometa SL9. Los cuadrados llenos corres-
ponden al grupo Z1 de elementos en la zona de ~ 4 UA y los cuadrados vacios al grupo
Z2 en ~ 6,5 UA. En el grafico también se muestran las curvas que delimitan la zona de

los JFC y los asteroides Hildas (puntos).

En nuestra simulacion, el 8% de los Hildas escapados impactan sobre Jupiter.
Entonces, la tasa de colision de un asteroide Hilda de didmetro mayor que 1 km sobre
Jupiter es de 8,8 x 107% ano~! , esto es, un impacto cada 110000 afios. Para objetos mas
grandes que 0,5 km, se darfa un impacto cada 22000 anos. Sin embargo, si un objeto pasa
dentro del radio de Roche de Jupiter, esto es a una distancia del planeta menor que 2,5
radios jovianos, como lo hizo el SL9, la fuerza de marea del planeta podria fragmentarlo.
Entonces por disipacion de mareas aquellos objetos reducirian su semieje mayor plane-
tocéntrico cayendo hacia el planeta hasta colisionar con él. De nuestra simulacion, hay
55 Hildas escapados que tienen en algiin momento distancias pericéntricas menores que
2,5 radios jovianos. Son el 14 % del total de las particulas escapadas. Asi, en realidad, los
Hildas mayores que 1 km podrian impactar a Jupiter cada 65000 anos y los mayores que

0.5 km cada 12500 anos. Los JFC impactan Jupiter cada ~ 1200 anos (Zahnle y otros
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1998 corregido por el factor 12), por lo tanto su probabilidad de impacto sobre Jupiter es

mayor que la de los Hildas.

4.5. Discusion

Hay dos formas posibles de atacar el problema de si un objeto es un asteroide o
un cometa. Una es desde el punto de vista de la composiciéon quimica, y la otra por su
comportamiento dinAmico. Como se describe en el capitulo 1, el espectro de los cometas
y los asteroides tipo D son muy similares, pero ésto no es concluyente. El hecho de que
no tengamos meteoritos provenientes de la zona externa del cinturén de asteroides es un
obstaculo para verificar la presencia de hielos. Por otro lado, como los asteroides tienen
orbitas relativamente estables y los cometas inestables, la cuestion desde el punto de vista
dinamico favorece la distincion entre ellos, pero esta es una vision incompleta. Como
demostramos, los asteroides Hildas, tienen un comportamiento dindmico como el de los
JFC una vez que escapan de la resonancia. Por lo tanto, desde este punto de vista, no
hay distincion entre ellos. Las similitudes espectrales los ponen también en igualdad de
condiciones, aunque, como ya dijimos, no sabemos con certeza que cantidad de volatiles

tienen los Hildas y si son capaces de desplegar actividad.

Otra posible conexion entre los JFC y los asteroides Hildas son los cometas que
estan justo en los bordes de la resonancia. Este es el caso de los cometas P/Gehrels 3,
P/Oterma, P/Helin-Roman-Crockett y P/Smirnova-Chernykh. Estos cometas han sido
o seran satélites temporarios de Jupiter (Tancredi et al. 1990). Este grupo fue llamado
quasi-Hilda por Kresak (1979). Como se observa en la figura 4.1 el tiempo de vida de los
Hildas escapados es mayor cerca de los bordes de la resonancia, asi, la probabilidad de
encontrar objetos en esa zona es alta y por tanto, es probable que los cometas observados
en esa zona sean en verdad asteroides Hildas o fragmentos que han dejado la zona estable
de la resonancia. Si realmente lo fueran, la actividad detectada en ellos reforzaria la idea

de la presencia de hielos en estos asteroides.

Por otro lado, la resonancia 3:2 con Jupiter es una zona muy estable, por tanto,

los Hildas han estado alli por mucho tiempo y aunque muy lentamente, podrian haber
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perdido sus hielos superficiales por la accién distante del Sol. Otro fenémeno que se
podria dar es la formacion de mantos de irradiacion sobre su superficie. De cualquier
manera, los Hildas son una poblacion colisionalmente activa y por tanto las colisiones
entre ellos producen fragmentos que exponen los hielos atrapados bajo la superficie del
asteroide madre. Dado que los escapes de la resonancia se dan por este mecanismo, los
objetos escapados tendrian la capacidad para desplegar actividad si se acercan al Sol y por
tanto tendrian la caracteristica de potenciales cometas. Pueden ser activos o dormidos,
dependiendo de la composicién quimica real y del tiempo que han estado expuestos a la

radiacion solar antes de alcanzar la region cometaria observable.
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Capitulo 5

Conclusiones

En esta tesis hemos realizado una simulacion numérica y una pseudo - evoluciéon
colisional para estudiar la evolucién dindmica post - escape de los asteroides de la familia
de los Hildas. Hemos demostrado que el planeta Jupiter domina las rutas dindmicas de
los Hildas escapados, a tal punto que una cantidad considerable de particulas terminan
colisionando con este planeta. El efecto general sobre las particulas escapadas es el au-
mento de la excentricidad y semieje mayor, hasta ser eyectadas del Sistema Solar. Este
mecanismo hace que las particulas escapadas pasen un tiempo considerable en la zona ex-
terior a Jupiter y muy poco tiempo en la zona interna del Sistema Solar. Como resultado
de esta evolucion post - escape, es de esperar, como hemos demostrado, que los efectos
que los Hildas producen en el Sistema Solar exterior sean importantes, no asi, los efectos
en el Sistema Solar interior. Este hecho es diferente de los mecanismos que operan en
otras resonancias de movimientos medios con Jupiter. Para los objetos en resonancias del
cinturén principal exteriores a la resonancia 3:1 (2,5 UA), los planetas interiores son los
que sacan a las particulas de las resonancias mediante encuentros cercanos. Esto produce
el aumento de las excentricidades hasta que cruzan la 6rbita de Jupiter, teniendo entonces
encuentros cercanos con este planeta que los remueve definitivamente del Sistema Solar
interior (Gladman y otros, 1997). En cambio, casi el 80 % de los objetos en las resonancias

3:1 y vg, terminan colisionando con el Sol (Gladman y otros, 1997).

A continuacion presentamos, entonces los resultados y conclusiones de este estudio
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punto por punto.

= Como resultado de la evolucion dinamica de 500 Hildas ficticios a través de una
simulacion numérica, obtuvimos que de las particulas que escapan de la resonancia,
el 92,1% son eyectadas en orbitas hiperbolicas y el 7,9 % colisionan con Jupiter.
Esta es una fraccion significativa que debe compararse con la fraccion de Troyanos
de Jupiter que, luego de dejar los puntos L4 y L5, terminan colisionando con Jupiter,
que es s6lo de un 2% (Fernandez y Mallada 2002, comunicacion personal). También
es significativo comparado con el 2% de los Cometas de la Familia de Jupiter que

colisionan con Jupiter en la simulacion de Levison y Duncan (1997).

» Aunque los Hildas pueden tener la composicion apropiada para haber transportado
el agua a los planetas terrestres, demostramos que su contribucion es despreciable

asi como su contribucion a la poblacion de NEOs (Ver apéndice B).

» Una caracteristica comtin de las evoluciones de las particulas escapadas es la captura
momentanea en una resonancia de movimientos medios con Jupiter. En particular,
encontramos dos particulas que estan ~ 100000 anos en resonancia 1:1 con Jupiter,
aunque no exactamente en los puntos Lagrangianos equilateros. Otro estado fre-

cuente es el pasaje por una resonancia de Kozai.

= Encontramos que la poblacion de los asteroides Hildas podria ser la fuente mas
importante de crateres de impactos pequenos sobre los satélites de Jupiter, incluso,
superando a la contribucion de los JFC. Dado que la mayoria de los objetos impacta
sobre Jupiter en una escala de tiempo mucho menor que la de los JFC, y que los
objetos que escapan son principalmente fragmentos de una colision catastrofica,
podriamos esperar entonces, que este proceso quede marcado en la superficie de los

satélites Galileanos, por ejemplo produciendo cadenas o grupos de crateres.

Zahnle y otros (1998), basados en simulaciones numeéricas realizadas por Gladman
y otros (1997) sobre la evolucion dindmica de objetos en resonancias del Cinturon de
asteroides interiores a 3,5 UA, demuestran que los asteroides del cinturén principal
contribuyen en una fraccion despreciable a los crateres de los satélites galileanos.

En principio, entonces, se podria decir que la historia de crateres del Sistema Solar
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interior y exterior es diferente. Ademas, el hecho de que una poblacién compacta y
aislada como los Hildas pueda ser la fuente principal responsable de la produccion de
crateres pequenos en la zona de Jupiter, nos hace pensar que la historia de crateres

de los cuerpos del Sistema Solar exterior tienen que ser analizadas separadamente.

Los Hildas contribuyen en un factor de 4 a 5 veces mayor que los Troyanos a

los crateres sobre los satélites galileanos

Nuestro estudio revela que ~ 143 asteroides Hildas con didmetros mayores que 1km.
escapados de la resonancia pueblan la zona de los JFC con ¢ > 2,5 UA. En esa region
tienen una vida media de 1,33 x 10% anos. Casi todos los Hildas escapados pasan a
través de la region dindmica de los JEC, siendo la vida media en esa zona de 1,4 x 10°
anos. La clase taxonémica D es la méas abundante en el grupo de los Hildas, con
mayor proporciéon de asteroides D para tamanos menores. Por lo tanto, como los
Hildas que escapan son fragmentos que resultan de colisiones catastroficas, es més
probable que los objetos escapados sean de tipo D. Esta es la clase de objetos més
primitiva y mas similar a los cometas. Aunque no se ha detectado actividad en
los Hildas, la presencia de los cometas quasi-Hildas, en los bordes de la resonancia
representa una conexion entre Hildas y cometas. Probablemente sea més conveniente
llamar a los Hildas cometas dormidos que asteroides, en virtud de su composicion

y de la evolucion dindmica post -escape que presentan.

Uno de los dos conjuntos de elementos orbitales pre-captura del Shoemaker
Levy 9 obtenido por Benner y Mc. Kinnon (1995) se superpone con los elementos
orbitales de los Hildas en la zona de los JFC, apoyando la idea de que el SL9 podria
ser un Hilda. Si realmente lo fuera, quedarian definidos sus elementos orbitales pre-

captura.
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Apéndice A

Resonancias

En esta seccion se presenta una descripcion breve del fendmeno de resonancia con
el objetivo de dar una idea general del tema y las definiciones utilizadas a lo largo de esta

tesis.

En general las fuerzas perturbativas que acttian sobre la orbita de un cuerpo
del Sistema Solar, son pequenas. Sin embargo perturbaciones pequenas pueden producir
grandes efectos si la frecuencia de la fuerza es conmensurable o casi conmensurable con
la frecuencia natural de oscilaciéon de los elementos correspondientes. Bajo estas circuns-
tancias, las perturbaciones se van sumando a lo largo del tiempo. Esto es un ejemplo del

fenomeno de resonancia que ocurre en una gran cantidad de sistemas fisicos.

En el Sistema Solar existen tres tipos generales de fendémenos resonantes que
involucran movimientos orbitales. La resonancia spin - drbita en cuyo caso existe una
conmensurabilidad entre el periodo (o la frecuencia) de rotacion de un cuerpo y su periodo
(o frecuencia) orbital. Las resonancias de movimientos medios en las que las frecuencias
de traslacion orbital de dos cuerpos son conmensurables. Y por ultimo las resonancias
seculares en las que las frecuencias de precesion orbital dadas por la variacion de las
longitudes del perihelio o nodo de ambas 6¢rbitas son iguales. También existe en el Sistema
Solar un ejemplo de resonancia "hibrida'"en el sistema de anillos y lunas de Saturno que
involucra la conmensurabilidad de una frecuencia de precesion secular con un movimiento

orbital medio (Malhotra 1998).
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A.0.1. Resonancias de movimientos medios

Si consideramos el problema restringido de los tres cuerpos, en este caso aplicado
al sistema Sol - planeta - asteroide, en el que el planeta en una 6rbita externa perturba al
asteroide (de masa despreciable) en orbita interna, los primeros términos de la expresion
general de la funcion perturbadora (consideramos bajas excentricidades e inclinaciones)

son (Murray y Dermott, (1999)) :

R= G@Tp [A(a) €® + B(a) e cos(p)] (A1)
donde
p={P+ah—pr—w (A.2)

es el dngulo critico, &« = a/a, (a es el semieje mayor del asteroide y a,, el del planeta)
y A(a) y B(a) son funciones de v y de los coeficientes de Laplace bgj)(a), Ap ¥ A son las

longitudes medias del planeta y asteroide y w la longitud del perihelio del asteroide .

Las longitudes medias A y A, son angulos que varian con velocidades n y n,

respectivamente, mientras que w varia muy lentamente.

Si

(p+a)Ap—pA=0 (A.3)

donde p y ¢ son enteros entonces los movimientos medios del planeta y del asteroide
son conmensurables y se dice que estos objetos estan en resonancia de movimientos medios

p+ q : p. Equivalentemente se puede expresar:
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Mientras el planeta completa p vueltas alrededor del Sol, el asteroides completa
p+q vueltas. Por la tercera ley de Kepler, la conmensurabilidad de movimientos medios o

periodos “localiza” en semieje mayor los términos resonantes de la funcion perturbadora.

El &ngulo ¢ mide el desplazamiento de la longitud de conjuncion desde el pericen-
tro del planeta. El fenémeno de resonancia lleva entonces a que el asteroide y el planeta
tengan encuentros repetidos en el mismo lugar de sus 6rbitas y de esta forma el efecto de

sus interacciones se va repitiendo y por tanto acumulando.

Dado que en esta tesis estudiamos el caso de los Hildas en la resonancia 3 : 2,

vamos a considerar resonancias de primer orden, es decir: p+ 1 : p:

Si calculamos la derivada segunda del angulo critico, teniendo en cuenta que las
variaciones de w, de las longitudes medias de la época Ly L, (A = nt+L) son despreciables
frente a los movimientos medios, y que en el problema restringido n, = 0, se puede obtener

la expresion para ¢ (Murray y Dermott, 1999):

¢ = Ksing (A.5)

donde K = 3 p?Crney Cr = (m/my)na B(a). La ecuacion (A.5), es la ecuacion
de movimiento de un péndulo simple con movimiento estable alrededor de ¢ = 0. Las
soluciones de esta ecuacion diferencial son una libracion de ¢, es decir que oscila alrededor

de cero o una circulacion. Esto depende de la energia E del sistema que esta dada por:

E = % — 2K sin®*(¢/2) (A.6)

En la figura A.1 se muestran las curvas de igual energia en el plano (¢, ). Las
curvas internas cerradas (energias F'l y E2) corresponden al régimen oscilatorio del pén-
dulo o a la libracion del dngulo ¢. Este tipo de movimiento se da para —7m < ¢ < 7.
La curva con energia E3, corresponde al limite entre los dos regimenes y se denomina

separatriz. Las curvas con energia mayor (E4 y E5) corresponden a la circulacion de .

La variacion de los elementos orbitales del asteroide dependen del angulo ¢ (a

través de la funcion perturbadora) y por tanto se puede obtener la variacion de los

77



10 T T

— T
Circulacion

8+

Separatriz

-10 L L L L L L L
-3 -2 -1 0 1 2 3

Figura A.1: Curvas de Energia constante en el espacio de las fases (¢, ¢)

parametros orbitales del asteroide causados por una resonancia. De la figura A.1, es evi-
dente que la regiéon de maxima libracion de ¢ se obtiene para ¢ = 0 en ¢ = 7. Por tanto,
la energia asociada a esta libracion maxima serd : E,,., = —6p?Crne. A partir de esta
relacion, de la expresion de la energia (ec. (1.6)) y de la ecuacion de Lagrange para a

(para bajas excentricidades e inclinaciones), se puede obtener la variacion de a con ¢:

a=ap=t % a cos(p/2) (A7)

Por lo tanto a oscila alrededor del centro de la resonancia, ag (ag = (p/(p +1))*3a,)

en contrafase con ¢ y la amplitud maxima de oscilacion vale:
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S\C'T|e

Jda =
“ 3n

a (A.8)

Este valor determina el ancho de la resonancia. En un sistema fisico como el
Sistema Solar, en el que tenemos el cinturén de asteroides y los planetas, se dan varias
configuraciones resonantes, en particular entre los asteroides y Jupiter. Cuando la se-
paracion entre resonancias vecinas es menor que el ancho de las resonancias, se da la
superposicion de resonancias. Estas regiones son muy inestables y un asteroide en esta

zona es rapidamente removido.

En el Sistema Solar existen un gran niinero de objetos en resonancias de movimien-
tos medios. Entre los planetas, Neptuno y Pluton estan exdctamente en resonacia 3:2,
mientras que Jupiter y Saturno estan cerca de la resonancia 5:2 (the Great Inequality),
Urano y Neptuno, cerca de la resonancia 2:1 y Saturno y Urano cerca de la 3:1. En cam-
bio los sistemas de satélites de los planetas gigantes Jupiter y Saturno exhiben varias
configuraciones resonantes exactas. Por ejemplo entre los satélites galileanos Io y Europa
(resonancia 2:1) y entre Europa y Ganimedes (2:1), o la resonancia 4:3 entre Titan e
Hyperion en el sistema de satélites de Saturno. Los sistemas de anillos de los planetas
gigantes exhiben también caracteristicas dindmicas asociadas con fendémenos resonantes

(Goldreich y Tremaine (1982)).

A.0.2. Resonancias seculares

Consideremos un planeta en una 6rbita eliptica con semieje mayor a,, excentrici-
dad e, y una tasa de precesion del perihelio w, = v, y de precesion del nodo ascendente Q.
Un asteroide describe una érbita eliptica que es perturbada por las masas planetarias. De
esta manera la Orbita precesiona lentamente. El asteroide estd en una resonancia secular
cuando se da conmensurabilidad entre su tasa de precesion del perihelio o precesion del

nodo ascendente y w, o Q.

Un tipo de resonancia secular particular es la resonancia de Kozaien la que la tasa

de variacion del argumento del perihelio w = 0. Kozai (1962) mostré que un asteroide
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en Orbita circular alrededor de Jupiter cambiara su excentricidad (e) e inclinacion (7)

manteniendo constante la cantidad:

Hiy=+v1—¢€? cosi (A.9)

Ademaés su semieje mayor no variara.

Por lo tanto, la excentricidad e inclinacién de un objeto estan acopladas de manera

que cuando una es maxima la otra es minima y viceversa.

La teoria de Kozai fue extendida por Michel y Thomas (1995) para incluir los
4 planetas gigantes. La teoria muestra que para orbitas de baja inclinacion w, libra en
forma estable alrededor de w = 0° y w = 180°. Para inclinaciones mayores que 30° los
puntos de libracién estables son w = 90° y w = 270°. Un ejemplo de este mecanismo es el
caso de Pluton cuyo argumento del perihelio libra alrededor de 90° (Malhotra y Williams
1997).
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Apéndice B

Hildas en la region de los planetas

terrestres

El problema de estudiar un origen extraterrestre del agua en la Tierra, consiste en
identificar reservorios potenciales en la region planetaria, que puedan haber sido fuentes
de proyectiles. En este sentido, las fuentes més plausibles se encuentran en el cinturon
de asteroides externo, la region de los planetas gigantes y el cintur6on de Edgeworth -
Kuiper. Sin embargo, el momento de la formacion de los planetas terrestres es una cuestion
relevante y marca un limite en cuanto al tiempo de vida dindAmico de los objetos de interés.
La acrecion de los planetas terrestres fue esencialmente completada en 10® afos, quedando
entonces libres de megaimpactos que pudieran volatilizar el material de hielos previamente
acretados. Presumiblemente el material de hielos que colision6 con la Tierra durante los
primeros pocos 10® afos se perdié mientras que el que llegd luego, podria haber sido

acretado.

El parametro central que permite reconstruir el origen del agua en el Sistema Solar
es el cociente del isotopo Deuterio/Hidrogeno (D/H). Se ha sugerido que los cometas
podrian ser una fuente importante del agua terrestre. Se ha medido el cociente D/H en 3
cometas encontrandose un valor promedio de 3,16 x 10~% (Delsemme 1999), mientras que
para los océanos terrestres D/H = 1,56 x 107, la mitad que lo observado en los cometas.

Si los 3 cometas son representativos de los demaés, entonces debemos buscar otra fuente
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de volatiles para la Tierra.

Morbidelli y otros (2000b) estudiaron numéricamente la formacion de los planetas
terrestres asumiendo embriones planetarios entre 0.5 y 4 UA. Obtienen algunos planetas
formados en la region de los planetas terrestres y en particular sostienen que la mayor
parte del agua actual en la Tierra fue producto de la acreciéon en las tltimas etapas de su
formacion de algunos pocos embriones planetarios originalmente formados en el cinturon

externo de asteroides.

Delsemme (1999) sugirié que en la zona de Jupiter, las altas temperaturas han
provocado que el agua se vuelva reducida en Deuterio hasta el valor observado en la Tierra.
Esto esta parcialmente de acuerdo con los datos de D/H encontrados en los meteoritos
carbonaceos que se supone que provienen del cinturén externo de asteroides. Por tanto,
podriamos considerar reservorios con una composicion isotopica apropiados en la zona de

Jupiter que hayan sobrevivido por varios 10® afios.

Se tienen tres fuentes posibles: los objetos en la region de Jupiter y Saturno, los
asteroides troyanos y objetos en el limite externo del cinturén de asteroides. En este punto

estudiamos la contribucién de los Hildas.

De nuestras simulaciones obtuvimos el nimero de particulas que escapan de la
resonancia y tienen encuentros con los planetas a distancias menores que 3 veces el radio
de Hill (ver tabla 2.1). En general, el nimero de particulas que tienen encuentros con un
planeta (n.) a una distancia menor que R, en un intervalo de tiempo At y a una velocidad

relativa v, estd dado por:

ne(d < R) = nR*v n At (B.1)

donde n es la densidad volumétrica de particulas.

Entonces el ntimero de colisiones con un planeta de radio R, sera:

ne=mnR> v.n At (B.2)
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donde v, es la velocidad de colision.

Dado que queremos hacer una estimaciéon de las colisiones con los planetas terres-
tres, podemos considerar que v, es aproximadamente igual a la velocidad media relativa
de las particulas en los encuentros, entonces, el nimero de colisiones con un planeta lo

podemos obtener de:

R, 1°
= B.
Ne = Ne [BRH] (B.3)

donde n, es el namero de particulas que tienen encuentros con el planeta a una dis-

tancia menor a 3Ry mostrado en la tabla 2.1 para cada planeta.

Por otro lado, si consideramos una poblacion original de Hildas mayores de 0,5 km.
de radio de N;z = 108 (Gil-Hutton y Brunini, 2000), y tenemos en cuenta que de nuestro
ajuste para la poblacion actual de Hildas (ecuacion (1.10)) N, (> r = 0,5) ~ 10°, entonces
el namero de particulas que han escapado de la resonancia 3 : 2 es N, = N,y — N, ~

9,99 x 107.

En la tabla 2.1 mostramos en la tltima columna el porcentaje P de las particulas
que escapan que tienen encuentros con los planetas. Entonces, el niimero total de Hildas

escapados que han tenido encuentros con los planetas terrestres esta dado por: n, = PN,.

Por lo tanto, el nimero total de Hildas que colisionaron con los planetas terrestres a

lo largo de la vida del Sistema Solar es:

JERE
Net = Net [ﬁ} . (B.4)

En la tabla B.1 mostramos el nimero de encuentros con los planetas terrestres

ne vy el namero de colisiones n.. El nimero de colisiones podria ser levemente mayor
si consideramos el enfocamiento gravitatorio del planeta. Es decir, en lugar del radio
del planeta R, en la ecuacion anterior, deberiamos poner R,(1 + v./v,¢) donde v, es la
velocidad de escape del planeta y v, es la velocidad relativa particula - planeta. Sin

embargo, el nimero de colisiones con los planetas terrestres es tan bajo, que este factor

no afecta significativamente los resultados.
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Planeta | Ry[km] | Ry[UA] Net Net
Venus 6052 0.0068 | 5,4 x 10° | 21
Tierra | 6378 | 0.01 |84 x10%| 17
Marte 3394 | 0.0072 | 1,1 %107 | 107

Tabla B.1: Para cada planeta, se muestra su radio R,, el radio de Hill Ry, el nimero
de encuentros n.; y el nimero de colisiones n. de los Hildas a lo largo de la historia del

Sistema Solar.

Evidentemente, la cantidad de volatiles que pueden haber transportados los Hildas
hacia la zona de los planetas terrestres es despreciable. Aunque, desde el punto de vista de
la composicion, podrian ser los cuerpos apropiados, los Hildas y probablemente los demés

asteroides de la zona externa, no contribuyen al origen del agua en la Tierra.

Por otro lado, estudiamos el nimero de Hildas escapados que transitan por la
zona de los NEOs. Como es de esperar, de los resultados anteriores, la contribucion a la

poblacion de NEOs es también despreciable.
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