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Resumen

En esta Tesis se presentan resultados concernientes a la evolucién colisional y dindmica de
las principales poblaciones de pequenos planetas del Sistema Solar. Nuestro analisis incluye a
los asteroides del Cinturén Principal, los asteroides cercanos a la Tierra (NEAs), los Troyanos
de Jupiter asociados al punto de equilibrio Ly, y los Plutinos, residentes en la resonancia de
movimientos medios 3:2 con Neptuno.

Para realizar esta tarea, desarrollamos un cédigo numérico estadistico de evolucién coli-
sional, capaz de incluir las principales caracteristicas dindmicas de la poblacién de pequenos
cuerpos bajo estudio. Dicho algoritmo puede ser utilizado para analizar la evolucién de cual-
quier poblacién de pequenos planetas, independientemente de su posicién en el Sistema Solar.

Inicialmente, estudiamos la evolucién colisional y dindmica de los asteroides del Cintu-
réon Principal y NEAs de manera simultanea. Si bien los procesos colisionales resultan ser
relevantes, el modelo dindmico juega un rol clave ya que es el responsable de conectar el Cin-
turén Principal de asteroides con la poblacién de NEAs. Nuestro algoritmo incluye los efectos
dindmicos generados por resonancias poderosas, resonancias difusivas y el efecto Yarkovsky,
siendo este tultimo el resultado de un mecanismo de radiacién que actia sobre los cuerpos
rotantes del Sistema Solar. Nuestro estudio ha logrado obtener resultados consistentes con
diversos observables tales como las distribuciones de tamanos asociadas a las poblaciones del
Cinturén Principal y NEAs, sus masas actuales, el nimero de grandes familias, la historia
colisional del asteroide (4) Vesta y el tiempo de exposicién a los rayos césmicos de los me-
teoritos. Por otra parte, hemos analizado la mezcla taxonémica de asteroides en el Cinturén
Principal. Nuestras simulaciones sugieren que dicha mezcla de material no puede ser expli-
cada a partir del intercambio colisional de masa, debiendo ser un rasgo primordial de esta
estructura. Ademds, nuestro trabajo nos ha permitido realizar determinaciones cuantitativas
concernientes al origen de los NEAs. En efecto, nuestros estudios indican que el ~ 94 % de
los NEAs provienen de la region del Cinturén Principal interior a las 2.8 UA, mientras que
s6lo el 6 % restante proviene del Cinturén Exterior.

Posteriormente, analizamos la evolucién colisional y dindmica de los Troyanos jovianos
del punto de equilibrio L4, teniendo en cuenta las regiones de estabilidad e inestabilidad de
la resonancia 1:1 con Jupiter. Nuestro estudio nos ha permitido derivar estimaciones sobre
la distribuciéon de tamanos de estos objetos, sus tiempos de vida colisionales, el nimero de
grandes familias de Troyanos, la emisién del polvo y las tasas de eyeccién de fragmentos coli-
sionales. Los resultados concernientes a la distribuciéon de tamanos y el niimero de familias son
consistentes con los datos observacionales. Por otra parte, encontramos que los Troyanos de
mayor tamano resultan ser objetos primordiales de esta poblacién. Ademas, nuestros analisis
indican que la luminosidad del polvo en el enjambre joviano L, resulta ser comparable a la
luminosidad del polvo en el Sistema Solar interior y, al menos, un orden de magnitud més
baja que la luminosidad del polvo asociado al Sistema Solar exterior. Luego, analizando las

XI



0. Resumen

tasas de eyeccién de fragmentos colisionales, inferimos que la contribuciéon de los Troyanos
sobre las poblaciones actuales de Centauros y Cometas de la Familia de Jupiter es desprecia-
ble, comparada con aquella del Disco Dispersado de la Regiéon Transneptuniana, considerado
como fuente primaria.

Finalmente, estudiamos la evolucién colisional y dinamica de los Plutinos, teniendo en
cuenta las regiones de estabilidad e inestabilidad dindamica de la resonancia de movimientos
medios 3:2 con Neptuno. En este trabajo analizamos la distribucién de tamanos de estos
objetos, infiriendo que la existencia de un quiebre a un didmetro de 40-80 km deberia ser
una caracteristica primordial de esta poblacién. Por otra parte, nuestras simulaciones nos
permiten obtener estimaciones sobre los tiempos de vida colisionales de los Plutinos, el niimero
de grandes familias y las tasas de eyeccién de fragmentos. Nuestros resultados indican que es
necesario especificar el niimero de objetos del tamano de Plutén presentes en esta poblacion,
con el fin de computar el nimero de familias y determinar si esta regién resonante puede ser
considerada una fuente importante de Cometas Eclipticos, comparable al Disco Dispersado
de la Regién Transneptuniana.
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Capitulo 1

Introduccion

El proceso de formacién de nuestro Sistema Solar comenzé hace unos 4.5 x 10° afos a
partir del colapso gravitacional de una nube de gas y polvo interestelar. La evolucién de esta
estructura dio lugar al nacimiento de nuestro Sol y a la formacién de la innumerable cantidad
de objetos que orbitan alrededor del mismo.

Los miembros mas representativos de nuestro Sistema Solar son los Planetas, cuyo niimero
asciende a un total de ocho. De acuerdo a su distancia al Sol, estos objetos son agrupados
en dos clases distintivas: los Planetas Interiores, cuyos representantes son Mercurio, Venus,
Tierra y Marte, y los Planetas Fateriores, dados por Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno. A
excepcion de Mercurio y Venus, todos los Planetas de nuestro Sistema Solar poseen al menos
un satélite natural que los acompana en su movimiento alrededor del Sol.

Desde el ano 2006, los Planetas Enanos constituyen una nueva categoria de objetos del
Sistema Solar. Si bien actualmente este grupo cuenta con Ceres, Plutén, Eris, Make Make y
Haumea como sus cinco tnicos representantes, se especula que muchos nuevos objetos seran
incluidos dentro de esta categoria en un futuro proximo.

El mayor niimero de cuerpos de nuestro Sistema Solar lo proporcionan las poblaciones de
Asteroides, Cometas, Centauros y Objetos de la Region Transneptuniana. El estudio de estas
poblaciones de pequenos planetas resulta ser muy significativo ya que los mismos representan
residuos del proceso de formacién de nuestro Sistema Solar, y por ende nos permiten develar
ciertos interrogantes asociados a aquellas etapas primitivas.

Los asteroides son cuerpos sélidos de estructura fundamentalmente rocosa. Si bien estos
objetos se distribuyen en diferentes regiones, la gran mayoria de los mismos se ubica en el
Cinturon Principal, el cual esta localizado entre las 6rbitas de Marte y Jupiter. Otro grupo de
interés estd representado por los asteroides cercanos a la Tierra (Near-Earth Asteroids NEAs),
los cuales resultan ser potenciales impactores sobre nuestro planeta. La fuente principal de
estos objetos es el Cinturén Principal de asteroides, y la conexién entre ambas poblaciones se
produce a través de mecanismos dindmicos asociados a las resonancias orbitales. Los Troyanos
jovianos representan otra poblacién distintiva de asteroides de nuestro Sistema Solar. Estos
objetos libran alrededor de los puntos de equilibrio lagrangianos L, y Ls de Jupiter, orbitando
a 60° por delante y por detras del planeta.

Los cometas son cuerpos compuestos por una mezcla de polvo de silicatos, materiales
orgéanicos y hielos. Cuando un cometa se aproxima al Sol, su nicleo se calienta y los hielos se
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1. Introduccién

subliman, produciendo una nebulosidad caracteristica, consistente de gas y granos de polvo.
Histéricamente, los cometas pueden ser clasificados en dos grandes grupos, de acuerdo a
su periodo orbital P: los Cometas de Largo Periodo, con P > 200 anos, y los Cometas de
Corto Periodo, con P < 200 anos. Este ultimo puede ser dividido a su vez en Cometas de
la Familia de Jupiter, con P < 20 anos, y Cometas Tipo Halley, con 20 < P < 200 afios.
Los Cometas de Largo Periodo y Tipo Halley tienen su fuente en la Nube de Oort, un amplio
reservorio de cuerpos helados que rodea el Sistema Solar hasta distancias casi estelares. Por
otra parte, la fuente principal de los Cometas de la Familia de Jupiter resulta ser la Region
Transneptuniana.

La Regién Transneptuniana esta representada por un disco de planetesimales helados que
se extiende hasta unas pocas centenas de unidades astronémicas. Los objetos transneptunia-
nos presentan diferentes caracteristicas dinamicas y pueden ser agrupados en cuatro clases
distintivas: 1) los Objetos Resonantes, con movimientos medios conmensurables al del Nep-
tuno, 2) los Objetos Cldsicos, con semiejes mayores en el rango 42 < a < 48 UA y bajas
excentricidades, 3) los Objetos del Disco Dispersado, con distancias perihélicas en el rango 30
< q < 39 UA y altas excentricidades e inclinaciones, y 4) los Objetos del Disco Dispersado
Extendido, con distancias perihélicas ¢ > 39 UA y semiejes mayores elevados. De estas cua-
tro clases dindmicas, el Disco Dispersado representa la fuente primaria de los Cometas de la
Familia de Jupiter. Una poblacion distintiva de la Regién Transneptuniana esta representada
por los Plutinos, los cuales estan asociados a la resonancia de movimientos medios 3:2 con
Neptuno, ubicada a ~ 39.5 UA. Esta resonancia resulta ser la mas densamente poblada de la
Region Transneptuniana, y el nombre de sus miembros se debe a la analogia de sus 6rbitas
con aquella de Plutén, el cual es su miembro més representativo.

Si los Cometas de la Familia de Jupiter provienen de la Regién Transneptuniana, es
evidente que debe existir un estado de transicién, el cual transcurre mientras los cuerpos
estan ubicados entre las érbitas de Jupiter y Neptuno. En este estado, los objetos reciben el
nombre de Centauros.

Los procesos colisionales han jugado un rol fundamental en la historia evolutiva de la
mayoria de los cuerpos de nuestro Sistema Solar. En efecto, existen evidencias fehacientes que
establecen que los eventos de impacto han sido responsables de diversas caracteristicas obser-
vadas en algunos planetas y satélites naturales, asi como también en las diferentes poblaciones
de pequeiios cuerpos de nuestro Sistema Solar.

Las Figuras 1.1 y 1.2 ilustran diversas estructuras de impacto observadas sobre diferentes
cuerpos del Sistema Solar interior y exterior, respectivamente. En el Sistema Solar interior,
la Luna (Figura 1.1a) y Mercurio (Figura 1.1b) son, quizés, los objetos que mejor exponen
las evidencias de un pasado fuertemente activo desde un punto de vista colisional. Producto
de una extensa inactividad geolégica y la ausencia de una atmésfera significativa, estos obje-
tos han logrado conservar sobre sus superficies una innumerable cantidad de estructuras de
impacto, la mayorfa de las cuales se formaron hace ~ 3.8 x 10?, en un evento conocido como
Bombardeo Tardio (Hartmann et al. 2000). En menor medida, Marte también muestra signos
de una fuerte actividad colisional. Particularmente, Fobos y Deimos, sus dos pequenias lunas,
presentan formas irregulares y superficies fuertemente craterizadas. La Figura 1.1c muestra
un primer plano del crater Stickney sobre Fobos, el cual representa la mas relevante estructura
de impacto sobre la superficie de esta luna marciana.

Nuestro planeta también ha sufrido las consecuencias de una fuerte actividad colisional
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Figura 1.1. Evidencias de impactos en el Sistema Solar interior. a) La Luna (Créditos y
derechos de autor: Wes Higgins). b) Mercurio (Créditos: MESSENGER, NASA, JHU APL,
CIW). ¢) Fobos (Créditos: Viking Project, JPL, NASA; Mosaico de imdgenes realizado
por Edwin V. Bell II (NSSDC/Raytheon ITSS)) d) Créter Barringer, en Arizona, Estados
Unidos. e) Gaspra e f) Ida, asteroides del Cinturén Principal.
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a lo largo de toda su evolucién. En efecto, mas de 200 estructuras de impacto han sido
confirmadas sobre la superficie de la Tierra, las cuales exponen un amplio rango de edades y
tamanos. La Figura 1.1d nos muestra el Créater Barringer, en Arizona, Estados Unidos. Con un
didmetro de ~ 1.2 km, el mismo representa la estructura de impacto mejor conservada sobre
la superficie de nuestro planeta. Se trata de un crater relativamente joven, formado hace ~ 5
x 10 afios, como consecuencia del impacto de un asteroide con un didmetro en el rango de 10
a 50 m (Kring 2007). Los procesos colisionales han jugado un rol clave en la historia evolutiva
de nuestro planeta. Existen evidencias precisas que vinculan la extincién de los dinosaurios
con el impacto de un asteroide de ~ 10 km de didmetro sobre la regiéon de la Peninsula de
Yucatan, México, hace ~ 6.5 x 107 afos (Alvarez et al. 1980). Sin embargo, los impactos no
sélo estan asociados a etapas primitivas de la evolucién de nuestro planeta. El 30 de Junio
de 1908, un bdlido se desintegré en las capas inferiores de la atmésfera, arrasando con los
bosques de la regién de Tunguska, Siberia, sobre un 4rea de 2 150 km? alrededor del epicentro
(Vasilyev 1998). Vale la pena destacar que existen diversas interpretaciones relacionadas a la
composicién y tamano del objeto asociado a este evento (Turco et al. 1982, Sekanina 1983,
Chyba et al. 1993).

Por otra parte, los procesos colisionales han jugado un rol fundamental en la historia
evolutiva de los asteroides. En efecto, la enorme cantidad de meteoritos encontrados sobre
la superficie de la Tierra son fragmentos resultantes de colisiones entre asteroides. Durante
los primeros anos de la década del 90, la nave espacial Galileo tom¢ las primeras fotografias
de un asteroide, develando evidencias directas de una evolucién colisional significativa. El 29
de Octubre de 1991, Galileo pas6é a 1600 km del asteroide (951) Gaspra (Figura 1.1e). Las
imédgenes muestran que este objeto de 19 km de longitud presenta una forma irregular y una
superficie poblada de crateres. El 28 de Agosto de 1993, Galileo se aproximé al asteroide (243)
Ida (Figura 1.1f), el cual posee una longitud de 52 km. Las imégenes evidenciaron una gran
cantidad de estructuras de impacto sobre su superficie y ademas descubrieron la existencia
de un pequeno satélite natural de 1.6 km de longitud, llamado Dactyl. Al igual que Ida y
Gaspra, la superficie de Dactyl esta fuertemente craterizada.

En el Sistema Solar exterior, también existen evidencias claras de una actividad colisional
significativa. Calisto, uno de los cuatro satélites galileanos, es el mejor ejemplo que ilustra
la relevancia de los eventos de impacto. En efecto, Calisto es el objeto méas fuertemente
craterizado del Sistema Solar (Smith et al. 1979a, 1979b). La Figura 1.2a expone una visién
global de las estructuras de impacto sobre la superficie de este satélite. En la misma se
observa que la regién central de los créateres resulta ser brillante, lo cual podria ser debido al
hielo excavado por los impactos. La Figura 1.2b muestra, de izquierda a derecha, los crateres
Chrysor y Aleyn sobre la superficie de Ganimedes, otro de los satélites galileanos. Ganimedes
también muestra evidencias de una fuerte actividad colisional. Las Figuras 1.2¢ y 1.2d ilustran
las superficies de Epimeteo y Febe, dos satélites naturales de Saturno. Las estructuras de
impacto resultan ser méas que evidentes.

La relevancia de los procesos colisionales y nuestro interés de analizar las caracteristicas
asociadas a las principales poblaciones de pequenos planetas del Sistema Solar, nos motivaron
a desarrollar la investigacién presentada en este trabajo.

El objetivo principal de esta Tesis es analizar la evolucién colisional de las principales
poblaciones de pequenos cuerpos de nuestro Sistema Solar, teniendo en cuenta los mas impor-
tantes mecanismos dindmicos asociados a las mismas. Nuestro estudio incluye los asteroides
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Figura 1.2. Evidencias de impacto en el Sistema Solar exterior. a) Calisto (Créditos: Galileo
Project, Voyager Project, JPL, NASA) y b) Ganimedes (Créditos: Galileo Project, JPL,
NASA), satélites de Jupiter. ¢c) Epimeteo y d) Febe, satélites de Saturno (Créditos: Cassini
Imaging Team, SSI, JPL, ESA, NASA).

del Cinturén Principal, los asteroides cercanos a la Tierra (NEAs), los Troyanos jovianos del
punto de equilibrio L4 y los Plutinos.

El estudio del Cinturén Principal de asteroides y la poblacién de NEAs tiene como objetivo
analizar la mezcla de material entre las diferentes regiones del cinturén de asteroides y evaluar
el origen de los NEAs. Ademads, nuestro interés también estd centrado en determinar los
mecanismos mas importantes que llevan a la inyecciéon de material dentro de las resonancias
orbitales del Cinturén Principal y dan lugar a la generacién de los NEAs.

Por otra parte, nuestra investigacion concerniente a los Troyanos jovianos de L4 y los
Plutinos tiene como motivaciéon esencial analizar algin tipo de relacién entre estos objetos y
la poblacién cometaria.






Capitulo 2

Perspectiva Histoérica

En este capitulo resumimos algunos de los sucesos mas relevantes que llevaron al descu-
brimiento de las diferentes poblaciones de pequeios planetas del Sistema Solar!.

2.1. El Descubrimiento de Ceres y el Origen de los Asteroides

A través de los siglos, la existencia de un amplio gap entre las érbitas de Marte y Jupiter
resulté ser un tema de debate general. El primero en sugerir la existencia de un planeta entre
Marte y Jupiter fue el astréonomo aleman Johannes Kepler en su Mysterium Cosmographicum
(1596). Posteriormente, muchos pensadores tales como I. Newton, E. Kant, J. H. Lambert,
D. Gregory, W. Whiston y C. Wolff discutieron diferentes explicaciones concernientes a la
existencia de dicho gap. En 1766, el astronomo alemén Johann Daniel Titius publicé una ley
que relacionaba las distancias medias de los planetas al Sol y sugeria que entre Marte y Jupiter
habia un espacio vacio en el cual podria encontrarse un planeta ain no observado. Dicha
relacion llamé la atenciéon de Johann Elert Bode, un astrénomo aleman que posteriormente
llegaria a ser director del Observatorio de Berlin. Debido al interés de J. E. Bode, la relacién de
J. D. Titius asumi6 una gran importancia entre los astrénomos de la época. El descubrimiento
de Urano en 1781, cuya érbita era bien ajustada por la ley de Titius, resulté una confirmacion
observacional de dicha relacion y reforzoé la creencia de la existencia de un planeta entre Marte
y Jupiter.

Uno de los més interesados en la biisqueda de este “planeta perdido” fue el Barén Franz
Xaver von Zach, un astronomo de Gotha, director del Observatorio Seeberg. Para cumplir
con este propoésito, F. X. von Zach decidié organizar, junto con F. von Ende, W. Olbers, J.
Gildemeister, J. H. Schroeter y K. L. Harding, una sociedad cientifica cuyo objetivo fue estu-
diar la regién del zodiaco completa con la esperanza de detectar algin objeto nuevo. Dicha
sociedad quedé establecida el 20 de Septiembre de 1800 y tom6 el nombre de Vereinigte As-
tronomische Gesellschaft, usualmente conocida como “Sociedad Lilienthal”. F. X. von Zach,
junto con los otros 5 socios fundadores, dividieron el zodiaco en 24 zonas de 15° de longitud
y + 7°-8° de latitud, y decidieron asignar cada una de estas regiones a un dado astrénomo.
Para cumplir con este propésito, ellos requirieron la colaboracién de otros 18 astréonomos.

'El material de este capitulo fue recopilado fundamentalmente de los escritos de Fodera Serio et al. (2002)
y Davies et al. (2008)
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Figura 2.1. a) G. Piazzi y Ceres. b) Libro de G. Piazzi titulado Della scoperta del nuovo
planeta Cerere Ferdinandea.

Los 24 miembros de la Sociedad Lilienthal finalmente fueron J. E. Bode (Berlin), J. S. G.
Huth (Frankfurt/Oder), G. S. Kliigel (Halle), J. A. Koch (Danzig), J. F. Wurm (Blauebeu-
ren), F. von Ende (Celle), J. Gildemeister (Bremen), K. L. Harding (Lilienthal), W. Olbers
(Bremen), J. H. Schroeter (Lilienthal), F. X. von Zach (Gotha), J. T. Biirg (Viena), T. Bugge
(Copenhague), D. Melanderhielm (Estocolmo), J. Svanberg (Uppsala), F. T. Schubert (San
Petesburgo), J. C. Burckhardt (Paris), P. F. A. Mechain (Paris), C. Thulis (Marsella), N.
Maskelyne (Greenwich), W. Herschel (Slough), B. Oriani (Mildn) y G. Piazzi (Palermo). Sin
embargo, no todos estos astronomos participaron activamente en los planes de la sociedad
cientifica. Es méas, muchos de ellos ni siquiera recibieron una invitacién formal. Uno de es-
tos fue el astronomo Giuseppe Piazzi del Observatorio de Palermo. Sin embargo, la historia
tendria preparado para él un lugar de relevancia.

Gioacchino Giuseppe Maria Ubaldo Nicolo Piazzi nacié en Ponte, Valtelina, Italia, el 16
de Julio de 1746. Con sélo 19 afios, G. Piazzi se unié a la Orden religiosa de los Teatinos.
Entre 1770 y 1780, él enseno filosofia y matematicas en diferentes ciudades de Italia, tales
como Roma, Génova y Ravena. En 1781, G. Piazzi fue nombrado Director de Matematicas en
la “Accademia dei Regi Studi” de Palermo la cual, en 1806, tomaria formalmente el nombre
de Universidad de Palermo. En 1787, G. Piazzi fue nombrado Director de Astronomia aunque
él, ni siquiera, era un astrénomo amateur. Sin embargo, en sb6lo unos pocos meses, él se
convertiria en uno de los mas respetados y calificados astrénomos de su época. En Marzo
de 1787, G. Piazzi tom¢ la responsabilidad de construir un nuevo Observatorio en Palermo.
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Luego de recorrer los principales centros astronémicos de Paris y Londres, G. Piazzi retorné
a Palermo y culminé la construccién del Observatorio en la cima de la torre de Santa Ninfa
en el Palacio Real, en el ano 1790. Alli, G. Piazzi cont6 con el telescopio méas grande del siglo
XVIII, alcanzando una precisién muy superior a la de los instrumentos existentes de la época.

Sin haber recibido una invitaciéon formal de F. X. von Zach para participar de los planes
de la Sociedad Lilienthal, G. Piazzi trabajé de manera independiente, centrando su programa
cientifico en la mediciéon precisa de posiciones estelares. A las 8:00 PM del 1 de Enero de
1801, G. Piazzi observé lo que él mismo calific6 como una diminuta estrella de magnitud
8 en la regién de Tauro (Piazzi 1801). G. Piazzi midié su posicién, la reobservé la noche
siguiente y encontré que la misma se habia movido. Inicialmente él pensé que habia cometido
un error en sus calculos, pero unos dias después, mds precisamente el 4 de Enero, él mismo
confirmé que el objeto en cuestién era una nueva “estrella” o posiblemente un “cometa” sin
una “nebulosidad apreciable”. Tal como era costumbre en aquel tiempo, G. Piazzi informé
a la prensa sobre su descubrimiento ese mismo dia, y ademads envié cartas particulares con
datos de sus observaciones a B. Oriani, J. E. Bode y J. Lalande. Inmediatamente después de
recibir la carta de G. Piazzi, J. E. Bode crey6 que el objeto en cuestién podia ser el famoso
“planeta perdido”. Motivado por esta idea, J. E. Bode anunci6 a la prensa el descubrimiento
del nuevo planeta en Hamburgo, Jena y Berlin, bautizando al objeto con el nombre de “Juno”.
F. X. von Zach estaba en favor del nombre “Hera”, el cual habia sido propuesto por el Duque
Ernesto de Sajonia-Gotha 15 anos antes del descubrimiento del objeto, y fue el primero
ampliamente aceptado, al menos en Alemania. G. Piazzi, quien habia llamado a su objeto
Ceres Ferdinandea en honor de la diosa patrona de Sicilia y al Rey Ferdinand de Borbén,
estuvo en desacuerdo con los nombres propuestos por J. E. Bode y F. X. von Zach. G. Piazzi
no oculté su malestar, manifestando que por haber sido el descubridor del objeto, él tenia la
prioridad en la eleccién del nombre. Finalmente, el nombre “Ceres” fue aquel aceptado por la
comunidad astronémica, dado que, segtin F. X. von Zach, “Ceres Ferdinandea” era demasiado
largo.

El 28 de Marzo de 1802, Wilhelm Olbers se encontraba en Bremen, Alemania, cuando
detecté6 un diminuto objeto de magnitud 7 mientras observaba las pequenas estrellas en el
cumulo de Virgo, con el objetivo de poder establecer mas facilmente la posicion de Ceres.
Dado que W. Olbers estaba absolutamente seguro de que dicho objeto no se encontraba
alli dos meses atras cuando habia realizado sus primeras observaciones, él decidi6 tomar su
posicién y continud observandolo durante dos horas. Sorprendentemente, W. Olbers encontrd
que el objeto en cuestion habia cambiado su posicion en ese pequeno intervalo, y luego de dos
dias de trabajo, él estaba seguro de que habia detectado un nuevo planeta con caracteristicas
similares a las de Ceres, pero con una orbita mas excéntrica e inclinada. W. Olbers bautizé
a este objeto con el nombre de Palas e informé sobre su descubrimiento a F. X. von Zach y
al resto de la comunidad astronémica. La mayoria de los astrénomos recibieron la noticia sin
manifestar ningin tipo de sorpresa, ya que la idea que establecia que muchos otros nuevos
cuerpos podrian existir entre las érbitas de Marte y Jupiter, e incluso entre los otros planetas,
comenzaba a tener un consenso generalizado. El1 6 de Mayo de 1802, William Herschel presento
a la Sociedad Real una memoria en la cual se manifestaba en favor de que los descubrimientos
de G. Piazzi y W. Olbers habian puesto en evidencia la existencia de una nueva clase de objetos
celestes en el Sistema Solar. W. Herschel asigné a estos nuevos cuerpos la denominacién de
asteroides debido a que sus apariencias eran similares a la de una estrella. La comunidad
astrondmica no adopt6 las ideas de W. Herschel de manera inmediata; en efecto, el término
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asteroide llegd a ser ampliamente aceptado recién a principios del siglo XX.

En el mes de Junio de 1802, W. Olbers abordé el problema de reconciliar el descubrimiento
de Palas con la ley de Titius-Bode sobre las distancias planetarias. Teniendo en cuenta que
las distancias medias desde el Sol de Ceres y Palas eran bastante similares, W. Olbers sugirié
que tales cuerpos eran residuos de un planeta que se habia formado entre las érbitas de Marte
y Jupiter y luego se habia fragmentado debido a la accién de sus fuerzas internas o como
consecuencia de una colisiéon con algin cometa. La teoria de W. Olbers parecia razonable
y fue aceptada por muchos astronomos, quienes razonaron que si una explosién catastréfica
genero tales fragmentos, sus érbitas debian intersectarse en el lugar de la explosién y sobre el
lado opuesto del Sol. A partir de esto, los astrénomos comenzaron a observar en las regiones
de Cetus y Virgo, donde las érbitas de Ceres y Palas se intersectaban. Fue asi que, el 1 de
Septiembre de 1804, K. L. Harding, en Lilienthal, descubrié un nuevo pequenio planeta al cual
bautiz6 como Juno.

Inmediatamente después de este descubrimiento, Hofrath Huth envié una carta a J. E.
Bode ofreciendo una teoria diferente para el origen de Ceres, Palas y Juno. En efecto. H.
Huth indicé que, entre las érbitas de Marte y Jupiter, la masa se coagulé en muchas pequenas
esferas, casi todas de las mismas dimensiones, al mismo tiempo en el cual se produjo la
formacion de los planetas en el Sistema Solar. Con este argumento, H. Huth sugirié que Juno
no debia ser el dltimo de los cuerpos descubiertos entre las 6rbitas de Marte y Jupiter. En
efecto, el 29 de Marzo de 1807, W. Olbers observé en las mismas regiones del cielo donde
Ceres, Palas y Juno habian sido descubiertos, y encontré su segundo asteroide, al cual C.
F. Gauss bautizdé como Vesta. Por casi 40 anos los astronomos no pudieron detectar ningin
nuevo asteroide, por lo cual la comunidad cientifica convivié con la idea de la existencia de sélo
cuatro de tales objetos en el Sistema Solar. Sin embargo, después de 15 anos de duro trabajo,
K. L. Hencke encontré el quinto asteroide en 1845, el cual recibié el nombre de Astraea.

A medida que los asteroides comenzaron a ser descubiertos en todas partes del cielo, la
teoria de Olbers sobre el origen de tales objetos comenzd a ser ampliamente cuestionada. En
efecto, en 1857, cuando alrededor de 50 asteroides habian sido descubiertos, el astrénomo
francés Frangois Arago sugirié que las érbitas de tales objetos eran inconsistentes con la
hipétesis de Olbers, la cual indicaba que las mismas debian intersectarse en un mismo punto.
En los anos siguientes, la teoria de Olbers fue perdiendo el consenso general con el cual
contaba desde sus inicios, y muchos astronomos comenzaron a analizar diferentes escenarios
para explicar el origen de los asteroides. Uno de ellos, Daniel Kirkwood, sugirié que los
asteroides se originaron a partir de un anillo de material en el cual no se pudo formar ningin
planeta de mayor tamano, debido a las perturbaciones ejercidas por Jupiter (Kirkwood 1867).
La idea propuesta por D. Kirkwood representa la teoria mas ampliamente aceptada por los
astronomos modernos, concerniente al origen de los asteroides.

2.2. Los Troyanos en el Sistema Solar

En el ano 1772, Joseph-Louis Lagrange demostré la existencia de cinco puntos de equilibrio
en el problema restringido de tres cuerpos, en el cual un objeto de masa despreciable se mueve
bajo la accién gravitatoria de dos cuerpos de mayor masa (Lagrange 1772). Tres de estos
puntos, L1, Ly y L3 se ubican sobre la linea que une a las dos masas principales y resultan ser
inestables a pequenas perturbaciones. Cada uno de los puntos restantes, Ly y Ls, se ubican
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Figura 2.2. Puntos de equilibrio lagrangianos del problema restringido de tres cuerpos. L,
Ly y L3 resultan ser inestables a pequenas perturbaciones. Por otra parte, Ly y Ls dan lugar
a un movimiento estable.

en los vértices de un tridngulo equilatero cuya base estd dada por la separacién entre las
dos masas primarias. Una caracteristica importante es que el movimiento estable es posible
alrededor de tales puntos (Figura 2.2).

Los objetos localizados en los puntos lagrangianos L, y Ls de la érbita de un planeta
reciben el nombre de Troyanos. El grupo méas numeroso de Troyanos conocido es aquel aso-
ciado a la 6rbita de Jupiter. En 1906, Max Wolf observé el primer Troyano joviano librando
alrededor del punto L4, mientras que un segundo cuerpo fue encontrado en Ls por August
Kopff el mismo afnio. Designados como (588) Achilles y (617) Patroclus, respectivamente, estos
objetos representaron una confirmacién observacional a los estudios de Lagrange realizados
mas de un siglo atras. Hasta la fecha se han observado 2912 Troyanos en la 6rbita de Jupiter,
de los cuales 1632 estan asociados al punto de equilibrio Ly y 1280 a Ls.

Mis alla de aquellos asociados a Jupiter, objetos Troyanos han sido observados también en
las érbitas de Marte y Neptuno. La identificacién de los Troyanos de Marte es aiin una materia
de debate. En efecto, tal como lo indican Scholl et al. (2005), si bien diversos cuerpos han
sido identificados como posibles Troyanos de Marte, s6lo cuatro objetos han sido confirmados
como tales. Por otra parte, si bien los estudios desarrollados por Sheppard & Trujillo (2006)
sugieren que la poblacién de Troyanos de Neptuno debe ser 20 veces mayor que la de los
Troyanos de Jupiter, sélo seis de tales objetos han sido descubiertos hasta aqui.
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Los estudios observacionales no han sido capaces de detectar objetos Troyanos en las
6rbitas de ninguno de los otros planetas del Sistema Solar. Destacamos que ain no existe un
consenso generalizado que establece si esto es debido a cuestiones de inestabilidad dindmica
en las érbitas de dichos planetas o a dificultades observacionales.

2.3. La Regiéon Transneptuniana

Poco tiempo después de producirse el descubrimiento de Urano en 1781, diferentes as-
trénomos comenzaron a realizar determinaciones precisas de su érbita. Sin embargo, tales
estimaciones permitieron observar que el movimiento de Urano no se correspondia precisa-
mente con la orbita calculada. La mayoria de los astronomos sugirieron que las perturbaciones
ejercidas sobre Urano por parte del resto de los planetas afectaban levemente su movimiento,
dando lugar a las discrepancias mencionadas entre la posicién tedrica y observada. Diversos
especialistas calcularon de modo preciso los efectos de tales perturbaciones, encontrando que
el camino descripto por Urano en su movimiento alrededor del Sol seguia sin ser absoluta-
mente consistente con la érbita calculada. A partir de estos resultados, los astronomos de la
época sugirieron que maés alld de Urano, debia existir un planeta desconocido el cual seria
responsable del movimiento peculiar de Urano.

Entre 1841 y 1845, John Couch Adams, un joven estudiante de matematicas de la Univer-
sidad de Cambridge, analizé el movimiento de Urano y computé las perturbaciones necesarias
para compatibilizar las predicciones tedricas con las observaciones. A partir de este estudio,
J. C. Adams calcul6 en qué regién del cielo debia encontrarse aquel planeta desconocido,
responsable de tales perturbaciones, aunque no logré que la comunidad astronémica pusiera
atencién en sus investigaciones.

Simultdneamente, y de manera independiente, Urbain LeVerrier, un joven astrénomo fran-
cés, también estudio el movimiento peculiar de Urano, llegando a las mismas conclusiones que
J. C. Adams, concernientes a la posiciéon del planeta desconocido. A partir de estos resultados,
U. Leverrier contact6 al astronomo Johann Gottfried Galle, residente en Berlin, para darle
las coordenadas precisas hacia las cuales apuntar su telescopio, con el fin de encontrar aquel
objeto intrigante. Durante la primera noche de observacion, el 23 de Septiembre de 1846, J.
G. Galle y su ayudante, Heinrich Ludwing D’Arrest, observaron un objeto peculiar que no
figuraba en la carta estelar de aquella regién del cielo con la cual ellos contaban. Efectivamen-
te, el “planeta desconocido”, responsable de las irregularidades en el movimiento de Urano,
habia sido encontrado. Estos resultados significaron una confirmacién observacional de las
predicciones de J. C. Adams y U. Leverrier, quienes en la actualidad se dividen el mérito
de este descubrimiento. Poco tiempo después, este cuerpo fue bautizado con el nombre de
Neptuno, dios del mar, debido a su tonalidad verdosa.

2.3.1. El Descubrimiento de Plutéon

Si bien fue ampliamente aceptado que Neptuno era el responsable de la mayor parte de
las irregularidades observadas en la érbita de Urano, muchos astrénomos sugirieron que las
perturbaciones ejercidas por un planeta desconocido, ubicado maés alld de Neptuno, también
debian ser investigadas. Uno de los més interesados en la biisqueda de este planeta fue Percival
Lowell, un astrénomo estadounidense, fundador del Observatorio Lowell en 1894. Entre 1911
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y 1916, P. Lowell desarroll6 sin éxito una exhaustiva busqueda de este intrigante objeto en
las regiones mas exteriores del Sistema Solar. Después de la muerte de P. Lowell, el 16 de
Noviembre de 1916, la biisqueda del planeta fue suspendida hasta 1929.

De aqui en mads, el protagonista principal de esta historia comenzaria a ser Clyde W.
Tombaugh, un joven perteneciente a una familia rural de Kansas, en los Estados Unidos. Si
bien C. Tombaugh habia sido un excelente estudiante en su paso por la escuela secundaria,
al igual que el resto de la gente joven perteneciente a familias de granjeros, tenia pocas
esperanzas de poder acceder a una educacién universitaria. Sin embargo, desde su juventud,
C. Tombaugh habia sentido un gran interés por la astronomia, a partir de lo cual llevd a
cabo la construccion de una serie de telescopios de gran poder y calidad sobre la granja de la
familia. En Junio de 1928, C. Tombaugh hizo uso de su telescopio reflector de 9 pulgadas y
tomé fotografias de las superficies de Marte y Jupiter, las cuales decidié enviar al Observatorio
Lowell. El Dr. V. M. Slipher, Director del Observatorio, qued6 impresionado con la calidad
de las imagenes e inmediatamente envié una respuesta a C. Tombaugh, invitandolo a unirse
al grupo de astronomos del lugar, por un periodo de prueba de tres meses.

C. Tombaugh arribé al Observatorio Lowell el 15 de Enero de 1929. Alli, él se familiariz
con el uso del nuevo telescopio de 13 pulgadas, el cual habia sido construido con el propédsito
principal de encontrar el planeta predicho por P. Lowell. El Dr. V. M. Slipher, Director del
Observatorio, queria ser el primero en encontrar el noveno planeta del Sistema Solar. Sin
embargo, el afio 1929 result6 ser mas que frustrante en este aspecto, ya que su bisqueda no
le proporcioné los resultados esperados.

Sin embargo, durante los primeros meses de 1930, la historia comenzaria a ser otra. A las
cuatro de la tarde del 18 de Febrero de 1930, C. Tombaugh se encontraba estudiando una
region de la constelacién de Géminis, comparando observaciones realizadas entre las noches
del 23 y 29 de Enero. En aquel andlisis, C. Tombaugh encontré un objeto que cambiaba su
posicién 3.5 milimetros durante las seis noches de observacion, lo cual indicaba que el mismo
debia encontrarse a algo méas de 10 UA mas alld de Neptuno. Inmediatamente, C. Tombaugh
se convencié de que el objeto encontrado era un nuevo planeta, el noveno de nuestro Sistema
Solar.

Después del descubrimiento, Constance Lowell, viuda de Percival, quiso bautizar al nuevo
planeta con el nombre “Lowell”. Sin embargo, pronto cambié su parecer, y prefirié llamar a
este objeto “Constance”. Para evitar complicaciones en la eleccion del nombre, el Observatorio
Lowell decidi6 llevar a cabo una votacion entre sus miembros. El nombre elegido fue finalmente
Pluton, un dios del mundo inferior, sugerido por una pequena nina inglesa de 11 afios.

Ernest C. Bower y Fred L. Whipple, estudiantes graduados de la Universidad de California
en Berkeley, computaron la érbita de este nuevo objeto, a partir de observaciones obtenidas
en el Observatorio Lick por F. W. Meyer. Ellos mostraron que este cuerpo se encontraba a ~
41 UA de la Tierra en una érbita inclinada en 17° respecto del plano de la ecliptica. Ya que
su excentricidad orbital estaba completamente indeterminada, la pertenencia de este objeto
a la amplia regiéon ubicada maés alla de Neptuno era solo una especulacion.

El 14 de Abril de 1930, una semana después de la publicacién de las conclusiones de E.
C. Bower y F. L. Whipple, el Observatorio Lowell present6 sus resultados concernientes a las
propiedades orbitales de este nuevo cuerpo. Los mismos estaban basados en tres observaciones
espaciadas a intervalos de un mes. El reporte indicaba valores especificos de 0.909 para la
excentricidad y més de 3000 anos para el periodo orbital. A mediados de Mayo de 1930, el
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reconocimiento de imagenes de Plutén anteriores a su descubrimiento le permitieron a Andrew
C. D. Crommelin concluir que este nuevo cuerpo tenia una excentricidad orbital levemente
menor a 0.3 y un perihelio localizado dentro de la érbita de Neptuno. Estos resultados fueron
confirmados durante las siguientes semanas, cuando nuevas imagenes de Plutén, previas a su
descubrimiento, fueron encontradas.

2.3.2. Contribuciones de Edgeworth y Kuiper

Si bien muchas autoridades tales como Campbell (1916), Aitken (1926) y Leuschner (1927)
especularon durante muchos anos sobre la existencia de planetas transneptunianos y la dis-
tribucién de pequenos cuerpos en el Sistema Solar exterior, el trabajo desarrollado por el
astrénomo irlandés Kenneth E. Edgeworth (1938, 1943, 1949) resulta ser la primera inves-
tigacién cuantitativa concerniente a la posible existencia de un gran niimero de potenciales
cometas en un anillo més alla de las érbitas de Neptuno y Plutén.

K. E. Edgeworth desarroll6 una discusién sobre los efectos de las fuerzas viscosas y de
mareas sobre la disipaciéon del momento angular en un disco primordial de gas y pequenas
particulas, orbitando alrededor del Sol. Si el sistema fuese lo suficientemente denso como
para causar que el mismo sea capaz de condensarse en diversas subregiones, estas se ligarian
entre si, dando lugar a la formacién de los planetas. Sin embargo, méas de alld de Neptuno
y Plutén, la densidad del disco seria més baja y los procesos de condensacién que llevaron
a la formaciéon de los planetas, tendrian un tiempo insuficiente para operar eficazmente y
formar grandes cuerpos de tamafno planetario. En efecto, K. E. Edgeworth sugirié que debido
al decrecimiento de la densidad en las partes més externas de la nebulosa solar y la menor
velocidad de condensacién en esta region, la tasa de crecimiento de los cuerpos individuales
decreceria rapidamente con un incremento de la distancia heliocéntrica. A partir de esto,
K. E. Edgeworth calculé que a grandes distancias, los procesos de condensacién producirian
una estructura con una enorme cantidad de pequenos objetos, la cual sobreviviria hasta los
tiempos actuales. El sugirié que estos cuerpos podrian llegar a ser visibles a modo de cometas
observables si los mismos fuesen perturbados y luego inyectados en el Sistema Solar interior.

Por otra parte, K. E. Edgeworth realiz6 estimaciones del orden de magnitud del namero y
tamano de los potenciales cometas mas alld de Neptuno. Para 0.33 Mg de material en dicha
regién, K. E. Edgeworth calculé la existencia de 2 x 108 objetos con masas individuales de
2 x 107 Mg. Por otro lado, para 0.1 Mg de material en el anillo transneptuniano, K. E.
Edgeworth estimo la existencia de 2 x 10 objetos con masas individuales de 5 x 10711 Mg,.
Sus calculos lo llevaron a sugerir que estos objetos deberian ser més chicos y més numerosos
que los asteroides del Cinturén Principal. Ademas, K. E. Edgeworth estim6 que el anillo de
material transneptuniano debia extenderse entre las 65 y quizas hasta mas alld de las 260
UA.

A partir de sus estudios, K. E. Edgeworth indic6 que Neptuno representd el caso limite
para la formacién de un objeto de tamano planetario en el Sistema Solar exterior. De acuerdo
a su postura, las estimaciones de la masa asociada a la Region Transneptuniana indicaban
que seria imposible formar un dnico objeto transneptuniano de tamafio planetario. Para K.
E. Edgeworth, el estatus de Plutén estaba entre el de un planeta y un satélite escapado de
Neptuno.

Una segunda contribucion significativa concerniente al estudio del origen del Sistema Solar
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Figura 2.3. Estructura del Sistema Solar a gran escala. Por un lado, se observa la Nube
de Oort como un reservorio esferoidal de cuerpos helados. Por otra parte, se ilustra el disco
de planetesimales sugerido por K. E. Edgeworth y G. P. Kuiper mas alld de la érbita de
Neptuno.

fue dada por Gerard P. Kuiper (1951a, 1951b, 1956). G. P. Kuiper consider6 la existencia de
un cinturén de material mas alla de la 6rbita de Neptuno, extendiéndose, aproximadamente,
desde 38 hasta 50 UA. El sugirié que las temperaturas en esta regién fueron lo suficientemente
bajas como para que el vapor de agua, el metano y el amoniaco se condensaran para formar
“pequenios copos de nieve”, y luego objetos de unas pocas decenas de centimetros. G. P.
Kuiper explicé que estas “bolas de hielo” continuarian combindndose, incluso después de la
disipacién de la nebulosa solar, de modo que, sobre escalas de tiempo de 10? afios, el tamafio
promedio de los objetos en la Region Transneptuniana seria de 1 km, mientras que los més
grandes tendrian tamanos superiores a los 100 km. Si este cinturén de material tuviese una
masa de 5 x 10%* kg, G. P. Kuiper sugirié que esto serfa consistente con las estimaciones de
Oort (1950), quien computé la existencia de ~ 10! miembros en un reservorio de cometas
esferoidal con una masa total de 10?4 kg (Figura 2.3)2.

Por otra parte, G. P. Kuiper indicé que los cometas probablemente no se han formado entre

2Este reservorio de cuerpos helados se conoce como Nube de Oort.
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Marte y Jupiter, tal como habia especulado J. H. Oort. En efecto, G. P. Kuiper argumenté que,
debido a las perturbaciones de Plutén, muchos de estos objetos son llevados hacia Neptuno, y
luego, como consecuencia de otras perturbaciones planetarias, hacia el reservorio de cometas
de Oort. Este mecanismo requeria que Plutén tuviese una masa entre 0.1-1 Mg, lo cual
en aquellos tiempo fue ampliamente aceptado. G. P. Kuiper concluyé que los cometas que
vemos hoy provienen de la Nube de Oort, lo cual justificaba la distribucién isotrépica de
las direcciones de los cometas conocidos en aquellos tiempos. Segtin lo sugerido por Oort,
estos objetos serfan removidos de dicho reservorio como consecuencia de las perturbaciones
ejercidas por pasajes estelares. Ademas, G. P. Kuiper indic6 que mas alla del afelio de Plutén
a 50 UA, donde las perturbaciones de este objeto resultan ser despreciables, podria aun existir
un cinturén primordial de material residual y estar poblado por cometas.

2.3.3. Contribuciones Modernas

A principios de la década del 70, Everhart (1972) estudi6 el origen de los cometas de corto
periodo. Everhart (1972) argumenté que repetidas interacciones con Jupiter de un conjunto de
objetos sobre Orbitas casi parabdlicas, pueden producir cometas de corto periodo, siempre y
cuando la inclinacién inicial sea pequena (i < 9°) y la distancia perihélica inicial esté cercana
a la orbita de Jupiter (4 < ¢ < 6 UA). Ademds, él mostré que este mecanismo da lugar a
una distribucién de elementos orbitales asociada a los cometas de corto periodo que resulta
ser consistente con las observaciones.

Sin embargo, de modo inmediato, Joss (1973) encontré una falencia significativa en este
escenario. En efecto, él indicé que la eficiencia del proceso presentado por Everhart (1972)
es demasiado baja como para reproducir el niimero observado de cometas de corto periodo a
partir del flujo conocido de cometas casi parabélicos. Tiempo después, Everhart (1977) mostrd
que diversos cuerpos en érbitas casi parabdlicas con perihelios tan grandes como la 6rbita de
Neptuno, son dispersados gravitacionalmente por los planetas exteriores hacia la regién de
Jupiter, y luego, algunos de estos objetos llegan a ser cometas de corto periodo. En modelos
convencionales de la Nube de Oort, la eficiencia de este proceso sigue siendo demasiado baja
y no permite solucionar las falencias remarcadas por Joss (1973).

Un trabajo pionero concerniente al origen de los cometas de corto periodo es aquel de-
sarrollado por Ferndndez (1980). El mostré que si los cometas de corto perfodo se hubiesen
originado a partir de una poblacién de objetos sobre érbitas casi parabdlicas e isotrépicas,
este proceso hubiese dado lugar a la remocién de méas de 10'? cometas de largo perfodo desde
la Nube de Oort, sobre la edad del Sistema Solar. Sin embargo, esta cantidad resulta ser un
orden de magnitud mayor que el nimero de miembros propuestos por Oort (1950) en este
reservorio, lo cual parece ser excesivo. En vistas de esta dificultad, Fernandez (1980) sugirié
que el cinturén de material ubicado en la Regién Transneptuniana, entre 35 y 50 UA, debia
ser la fuente de los cometas de corto periodo. Ademas, Ferndndez (1980) puntualizé que este
cinturén de cometas ubicado mas alla de Neptuno no debe ser presentado como un substituto
de la Nube de Oort, sino como un complemento. En efecto, mientras que dicho cinturén cons-
tituye la fuente de cometas de corto periodo, la Nube de Oort resulta ser la fuente principal
de los cometas de largo periodo.

Algunos anos més tarde, Duncan et al. (1988) utilizaron simulaciones numéricas para
estudiar el origen de los cometas de corto periodo. Estos autores analizaron la evolucién de
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orbitas cometarias debido a las perturbaciones gravitacionales de los planetas exteriores. Ellos
concluyeron que, ya que la mayoria de los cometas de corto periodo tienen Orbitas directas y
de baja inclinacién, los mismos no pueden ser generados a partir de la dispersion gravitacional
desde un reservorio esférico, tal como la Nube de Oort. Sin embargo, Duncan et al. (1988)
mostraron que la distribucién de elementos orbitales de los cometas de corto periodo, obtenida
a partir de una poblaciéon de baja inclinacién sobre o6rbitas que cruzan Neptuno, estd en un
excelente acuerdo con las observaciones. A partir de estos resultados, los autores corroboraron
la sugerencia de Ferndndez (1980), concluyendo que un cinturén de cuerpos helados ubicado
en la Regién Transneptuniana debe ser la fuente de los cometas de corto periodo. Duncan
et al. (1988) llamaron a esta fuente Cinturdn de Kuiper, ya que al momento de realizar el
trabajo, ellos no estaban familiarizados con el estudio de K. E. Edgeworth.

Con excepcién de Plutéon y Caronte, su mayor satélite natural, D. Jewitt y J. Luu descu-
brieron el primer objeto de la Regién Transneptuniana en Septiembre de 1992, haciendo uso
del telescopio de 2.2 m de la Universidad de Hawaii, en Mauna Kea. Designado como 1992
QB41, este objeto fue reportado el 14 de Septiembre en Jewitt & Luu (1992)3. Este suceso re-
present6 una confirmacion observacional de las predicciones tedricas descriptas anteriormente.
Hasta la fecha, se han observado ~ 1000 objetos transneptunianos, evidenciando una amplia
diversidad de caracteristicas dindmicas.

2.4. El Descubrimiento de Eris (2003 UB313) y la Nueva De-
finicién de Planeta

Desde el descubrimiento de Plutén en 1930 y por més de 70 anos, la comunidad astroné-
mica convivié con la idea de la existencia de un total de nueve planetas en nuestro Sistema
Solar. Sin embargo, durante la década del 90, el descubrimiento de nuevos objetos mas alld de
la 6rbita de Neptuno, con caracteristicas fisicas y dindmicas similares a las de Plutén, puso
una luz de alerta sobre la naturaleza y la clasificacién de este diminuto planeta helado.

A fines del ano 2003 tuvo lugar un suceso relevante que seria determinante en esta historia.
El 21 de Octubre de ese ano, M. E. Brown, C. A. Trujillo y D. L. Rabinowitz descubrieron
el objeto transneptuniano 2003 UB313 haciendo uso del Telescopio Samuel Oschin de 1.2 m
del Observatorio Palomar. Las primeras determinaciones orbitales permitieron inferir que este
objeto es un miembro del Disco Dispersado de la Region Transneptuniana, con un semieje
mayor a = 67.89 + 0.01 UA, una excentricidad e = 0.4378 + 0.0001 y una inclinacién i
= 43.993° £ 0.001°. El resultado méds relevante obtenido por estos autores establece que
2003 UB313 posee un tamanio mayor al de Plutén (Brown et al. 2005b). Tiempo después,
mediciones directas del tamaifio de este objeto realizadas con el Telescopio Espacial Hubble
permitieron confirmar este resultado (Brown et al. 2006). En efecto, este andlisis asigné a
2003 UB313 un didametro de 2400 + 100 km, el cual es levemente superior al didmetro de
Plutéon de 2290 km.

El descubrimiento de 2003 UB313 obligd a la comunidad astronémica a redefinir el concep-
to de “Planeta”. En efecto, si Plutén continuaba siendo considerado un planeta, 2003 UB313
también debia serlo, asi como también todos los potenciales objetos a ser descubiertos con
tamanos comparables o incluso mayores a los de estos cuerpos.

3Los detalles de su descubrimiento pueden ser encontrados en Jewitt & Luu (1993)
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La discusién sobre la nueva definicién de planeta fue tratada en la XXVI Asamblea General
de la Unién Astronémica Internacional (UAI), la cual se desarroll6 desde el 14 al 25 de Agosto
de 2006 en la ciudad de Praga, Reptblica Checa. La resolucién final sobre la definiciéon de
planeta fue tomada el 24 de Agosto. Si bien la Asamblea General cont6 con 2 412 participantes,
s6lo 424 miembros de la UAI emitieron su voto. A partir de lo discutido en esta Asamblea
General, la UAI resolvié que, a excepcion de los satélites, los objetos del Sistema Solar sean
clasificados en tres categorias diferentes, de acuerdo a la forma siguiente:

1. Planeta: Un “Planeta” es un cuerpo celeste que

a) estd en orbita alrededor del Sol,
b) tiene una forma aproximadamente esférica, y

c¢) ha limpiado la vecindad de su érbita.
2. Planeta Enano: Un “Planeta Enano” es un cuerpo celeste que

a) estd en Orbita alrededor del Sol,
b) tiene una forma aproximadamente esférica,
¢) no ha limpiado la vecindad de su érbita,

d) nos es un satélite.

3. Pequerios Cuerpos del Sistema Solar: A excepcién de los satélites, todos los otros objetos
en 6rbita alrededor del Sol seran calificados como “Pequenos Cuerpos del Sistema Solar”.

La decision maés resonante tomada por la UAI fue excluir a Pluton de la categoria de Planeta,
reduciendo el niimero de tales cuerpos en el Sistema Solar a ocho. Con esto, Plutén fue incluido
dentro de la categoria de Planeta Enano, junto con Ceres, hasta entonces el asteroide de mayor
tamano, y 2003 UB313, el objeto més grande conocido de la Regién Transneptuniana. El 13
de Septiembre de 2006, el Comité Ejecutivo de la UAI aprobé el nombre de FEris para 2003
UB313. Eris es la diosa griega de la discordia y la contienda y segtin la mitologia generé una
disputa entre los dioses que llevé a la guerra de Troya. Dadas las posturas controversiales
generadas a partir del descubrimiento de Eris (2003 UB313) concernientes a la definicién de
Planeta, creemos que el nombre elegido fue muy apropiado.

Durante el anio 2008, la UAI design6 a dos nuevos Planetas Enanos, aumentando a cinco
el nimero de representantes de esta nueva categoria de cuerpos del Sistema Solar. En efecto,
el 17 de Julio de 2008 la UAI decidié incluir al objeto 2005 FY9 dentro de la categoria de
Planeta Enano, asignandole la denominacién de Make Make. Este objeto, descubierto por M.
E. Brown, C. A. Trujillo y D. L. Rabinowitz el 31 de Marzo de 2005, es un miembro del
Disco Dispersado de la Region Transneptuniana, con un semieje mayor a = 45.7 UA, una
excentricidad e = 0.15 y una inclinacién i = 29° (Brown et al. 2008). Mediciones realizadas
con el Telescopio Espacial Spitzer sugieren que Make Make (2005 FY9) posee un didmetro de
1500 + 300 km (Stansberry et al. 2008). “Make Make” es el creador de la humanidad y el
dios de la fertilidad en la mitologia de la Isla de Pascua, en el Pacifico Sur. Este nombre fue
propuesto por el equipo de trabajo que llevé a cabo su descubrimiento. Si bien M. E. Brown
no estaba familiarizado con la mitologia de dicha isla, la eleccién del dios de la fertilidad
no fue casual, sino motivada por el embarazo de su esposa. El 17 de Septiembre de 2008,
la UAT decidié clasificar al objeto 2003 EL61 dentro de la categoria de Planeta Enano y le
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Figura 2.4. Sistema Solar actual.

asigné el nombre de Haumea®. Este objeto es un miembro del Disco Dispersado de la Regién
Transneptuniana, con un semieje mayor a = 43.2 UA, una excentricidad e = 0.19 y una
inclinacién ¢ = 28.2° (Brown et al. 2008). De acuerdo a los estudios desarrollados por Brown
et al. (2005a), Haumea (2003 EL61) posee una densidad de 2.6 ¢ cm ™3 y un tamafio de 2000
x 1500 x 1000 km. “Haumea” es la diosa del nacimiento y la fertilidad en la mitologia de
Hawaii. Este nombre, elegido por D. L. Rabinowitz, es particularmente adecuado ya que la
diosa Haumea también representa a la piedra y las observaciones de 2003 EL61 sugieren que
este objeto estd compuesto casi totalmente de roca con una corteza de hielo puro.

La Figura 2.4 nos muestra un esquema representativo de nuestro Sistema Solar actual,
ilustrando los ocho Planetas y los cinco Planetas Enanos clasificados hasta la fecha.

4Debemos tener presente que existe una enorme controversia relacionada con el descubrimiento de Haumea.
En efecto, un equipo de trabajo encabezado por Michael Brown, del Instituto de Tecnologia de California, y
un grupo espanol dirigido por José Luis Ortiz, del Instituto de Astrofisica de Andalucia, se disputan el crédito
por el descubrimiento de este objeto.
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Capitulo 3

(GGeneralidades

3.1. Estructura Dinamica y Distribucién Orbital

3.1.1. Resonancias en el Sistema Solar

La estructura dindmica de nuestro Sistema Solar estd determinada fundamentalmente por
el fenémeno de resonancia. En términos generales, una resonancia puede ocurrir cuando existe
una simple relacién numérica entre frecuencias o periodos. Uno de los casos més conocidos
de resonancias en el Sistema Solar estd dado por el acoplamiento spin-drbita, en el cual estan
involucrados los periodos rotacional y orbital de un dado cuerpo. El ejemplo més obvio de
acoplamiento spin-érbita estd dado por la Luna, la cual tiene un periodo orbital que es igual a
su periodo rotacional. Este hecho hace que nuestro satélite natural muestre siempre la misma
cara a la Tierra.

Aqui, nosotros estamos interesados fundamentalmente en describir las principales carac-
teristicas de las resonancias de movimientos medios y las resonancias seculares en nuestro
Sistema Solar. Un andlisis detallado de estas cuestiones puede ser encontrado en Murray &
Dermott (1999).

Resonancias de Movimientos Medios

Una resonancia de movimientos medios tiene lugar cuando existe una conmensurabilidad
entre los periodos orbitales de dos o més cuerpos. Para analizar en detalle las principales
caracteristicas asociadas a este mecanismo resonante, consideremos la siguiente situacion:
supongamos que tenemos una masa m la cual se mueve alrededor de una masa central m,
describiendo una érbita eliptica. Como es sabido, este problema de dos cuerpos resulta ser ab-
solutamente integrable y los elementos orbitales semieje mayor a, excentricidad e, inclinaciéon
1, longitud del perihelio @ y longitud del nodo ascendente €2 son cantidades constantes. Si se
introduce una tercera masa m’, el problema se vuelve no integrable. Sin embargo, es posible
cuantificar la accién perturbadora de la masa m’ sobre la masa m a través del gradiente de
una funcién potencial conocida como Funcion Perturbadora.

La Funcién Perturbadora de la masa m generada por la masa m’ adopta una expresién

23



3. Generalidades

de la forma
R= Gm'ZS(a, a,e e, i, i) cos ¢, (3.1)
Jk
donde G es la constante de gravitacién universal, S es una funcién de los elementos orbitales
(a,e,i) y (d',€,i") asociados a m y m’, respectivamente, y ¢ es un argumento cuya forma
general esta dada por

¢ = 7N + jo X + J3@ + jaw + 55 + 46, (3.2)

donde (A\,@,Q) y (X,&',Q) representan la longitud media, la longitud del perihelio y la longitud
del nodo ascendente asociadas a m y m/, respectivamente. De acuerdo a la invariancia azimutal
del potencial central, los enteros j; son tales que

6
> k=0 (3.3)
k=1
La longitud media A esta dada por
A= M+o
= nt—7)+m
= nt+e, (3.4)

donde M es la anomalia media, n es el movimiento medio, 7 es el tiempo de pasaje por el
perihelio y € es la longitud media de la época. A partir de esto, la variacién en el tiempo de
la longitud media A\ viene dada por

AN = ntnat+eé (3.5)
Si definimos una nueva longitud media de la época €* a través de la expresién
& = nt+eé (3.6)
entonces
A= n+e, (3.7)

con lo cual, la longitud media A puede ser escrita como
A = /ndt + €. (3.8)

De acuerdo con esto y la Ecuacion 3.2, la variacién temporal del argumento ¢ estd dada
por la expresién

b= j1(n + ) + ja(n + ) + 3 @ + jal + j5 + 6. (3.9)

Diremos que un cuerpo perturbado estd en una resonancia exacta cuando la variacion en el
tiempo de un argumento resonante particular, ¢, es igual a cero. Esto implica que en este caso
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existe una combinacién lineal de movimientos medios y tasas de precesién de las longitudes,
tales que, para un conjunto adecuado de enteros j, se cumple que ¢ = 0.

A partir de esta definicién y la Ecuacién 3.9, resulta evidente que si despreciamos las
contribuciones de las tasas de precesién de las longitudes, la resonancia exacta ocurre cuando

jin' + jan = 0, (3.10)

conduciendo a una conmensurabilidad de movimientos medios entre la masa perturbada m y
la masa perturbadora m’. Si m’ representa un cuerpo externo a m, y si llamamos j; = p+qy
Jo = —p, con p y q enteros positivos, entonces g nos define el orden de la resonancia. Se define
la localizacion nominal, ay, de la resonancia p 4 ¢:p al semieje mayor del objeto perturbado
interno m que satisface la relacién

an = <L>2/3 a. (3.11)

P+q

Sin embargo, siempre es importante tener en cuenta que esta expresiéon sélo nos da una
aproximacién para la localizacién de la resonancia. En efecto, en aquellos casos donde las
contribuciones por parte de las tasas de precesion de las longitudes no puedan ser despreciadas
en la expresion de ¢, las localizaciones de las diferentes resonancias exactas asociadas con la
conmensurabilidad p + ¢:p seran distintas.

La dindmica de un objeto en una resonancia esta caracterizada por el comportamiento del
argumento resonante ¢. Si dicho objeto se encuentra en la resonancia, ¢ experimenta libra-
ciones periddicas alrededor de un valor fijo, mientras que si el objeto no estd en resonancia, ¢
circula. Para interpretar un poco mejor el significado del argumento resonante ¢ consideremos
el caso donde el objeto perturbado interno de masa m y el objeto perturbador externo de
masa m’ se mueven en el mismo plano de referencia (2 = ' = 0), y ademds este ultimo lo
hace sobre una orbita circular (¢/ = @ = 0). En este escenario, el argumento resonante ¢
dado por la Ecuacién 3.2 toma la forma

¢ = JIN + oA + jado. (3.12)
Nuevamente, si llamamos j; = p+ ¢y jo = —p, con p y q enteros positivos, la Ecuacién 3.3
indica que j4 = —¢, con lo cual se pone en evidencia que el valor absoluto del coeficiente jy

coincide con el orden de la resonancia. Con esto, el argumento resonante ¢ se escribe como
é=(p+ N —p\—qw. (3.13)
En una conjuncién entre los objetos de masa m y m/, A = X\’ = A¢opj, con lo cual
¢ = q(Aconj — @). (3.14)

Esta relacién pone en evidencia que el argumento resonante ¢ es una medida de la longitud
media a la cual se produce la conjunciéon entre los dos cuerpos involucrados, tomando como
origen el perihelio de la 6rbita del objeto perturbador externo. De este modo, si un objeto
estd en una resonancia y su argumento resonante ¢ libra alrededor de los 0°, esto indica
que las conjunciones con el cuerpo perturbador se producen alrededor del perihelio. En este
escenario, el cuerpo perturbado de masa m experimenta encuentros cercanos peridédicos con
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el objeto perturbador de masa m/, generando una configuracién inestable. En efecto, como
consecuencia de las perturbaciones a las cuales da lugar cada encuentro cercano, el objeto
perturbado terminard escapando de la resonancia. Por el contrario, si un objeto estd en una
resonancia y su argumento resonante ¢ experimenta pequenas libraciones alrededor de los
180°, esto indica que las conjunciones con el cuerpo perturbador se producen alrededor del
afelio. En este escenario, la resonancia proporciona un mecanismo de proteccién, evitando
que el cuerpo perturbado de masa m sufra encuentros cercanos con el objeto perturbador
de masa m’. Sin embargo, si la amplitud de la libracién del argumento ¢ alrededor de los
180° resulta ser significativa, los encuentros cercanos llegan a ser mas probables. De este
modo, el mecanismo de protecciéon de la resonancia se vuelve cada vez menos eficiente con un
incremento en la amplitud de libracién del argumento resonante.

El argumento ¢ de las particulas en la mayoria de las resonancias de movimientos medios
libra alrededor de 180°. Sin embargo, para resonancias del tipo 1:k, el centro de libracién del
argumento resonante es dependiente de la excentricidad y se bifurca en miltiples centros de
libracién asimétricos (Beaugé 1994). En efecto, a excentricidades no muy pequenas, existen
dos centros de libracién estables alrededor de 180°+4, con  ~ 60°, mientras que las libraciones
alrededor de 180° resultan ser inestables.

Un punto de interés a tener en cuenta indica que el poder de una resonancia particular
resulta ser proporcional a €9l siendo e la excentricidad de la particula resonante y q el orden
de la resonancia. Este resultado nos permite inferir que las resonancias de movimientos medios
de més bajo orden resultan ser las mas poderosas, mientras que aquellas de 6érdenes mayores
producen un efecto menor.

Resonancias Seculares

Las resonancias seculares ocurren cuando la tasa de precesion de la longitud del perihelio
o de la longitud del nodo de un objeto resultan equivalentes a la tasa de precesién media de
la longitud del perihelio o de la longitud del nodo de uno de los planetas. Las resonancias
seculares que involucran las tasas de precesién de la longitud del perihelio excitan las excen-
tricidades, mientras que aquellas que involucran las tasas de precesion de la longitud del nodo
excitan las inclinaciones (Williams & Faulkner 1981; Morbidelli & Henrard 1991).

Para objetos sobre érbitas altamente inclinadas existe otra forma de resonancia secular,
aunque en este caso no se involucra a ninguna frecuencia del sistema planetario. Se trata de
la resonancia de Kozai, la cual ocurre cuando w = 0, siendo w el argumento del perihelio.
Kozai (1962) mostré que un asteroide perturbado por Jupiter moviéndose sobre una érbita
circular no tendria cambios seculares en su semieje mayor pero su excentricidad e inclinaciéon
podrian sufrir cambios tales que la cantidad

Hyx = /1 —e2cost,

siempre permanece constante. Una consecuencia inmediata de la conservacién de esta cantidad
es que la excentricidad e inclinacién de la érbita del objeto estan acopladas de modo tal que
e alcanza un maximo cuando 7 toma un valor minimo y vice versa. Michel & Thomas (1995)
extendieron la teoria de Kozai con el fin de tener en cuenta el efecto de los cuatro planetas
gigantes. El estudio indica que para bajas inclinaciones w libra alrededor de los puntos de
equilibrio estable localizados en w = 0° y w = 180°. Para inclinaciones mayores a ~ 30°, estos
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puntos llegan a ser inestables y los nuevos puntos de equilibrio estable aparecen localizados
en w = 90° y w = 270°. Thomas & Morbidelli (1996) mostraron que la resonancia de Kozai
solo puede afectar 6rbitas con grandes excentricidades e inclinaciones.

3.1.2. Conexion Dinamica entre los Asteroides del Cinturén Principal y
los NEOs

El Cinturén Principal de asteroides es una vasta region localizada entre Marte y Jupiter,
aproximadamente desde las 2 hasta las 3.4 UA del Sol. Los valores medios de la excentricidad
e inclinacién de los objetos de este cinturén son de (e) ~ 0.14 y (i) ~ 12°, respectivamente,
los cuales resultan ser mayores que aquellos correspondientes a los planetas, con la excepcion
de Mercurio. Valores tan elevados para estos parametros orbitales no permiten sostener un
proceso de acrecion efectivo, lo cual justifica la ausencia de un tnico objeto de mayor tamano
en esta regién del Sistema Solar.

Los objetos cercanos a la Tierra (Near-Earth Objects “NEQOs”) representan otra impor-
tante poblacién, la cual incluye asteroides (Near-Earth Asteroids “NEAs”), cometas activos
y cometas extintos (Near-Earth Comets “NECs”). Los NEOs tienen distancias perihélicas
q < 1.3 UA y distancias afélicas @ > 0.983 UA (Rabinowitz et al. 1994). Estos objetos son
divididos generalmente en tres subcategorias que incluyen los Atenas (a < 1 UA, @ > 0.983
UA) y los Apolos (a > 1 UA, ¢ < 1,0167 UA), los cuales estan sobre érbitas que cruzan la
correspondiente a la Tierra, y los Amor (1.0167 UA < ¢ < 1,3, los cuales se mueven sobre
6rbitas cercanas a la de nuestro planeta. De acuerdo a lo sugerido por Bottke et al. (2002),
aproximadamente el 6 % de los NEOs son NECs. Dado que la contribucién de los cometas
a la poblacién de NEOs resulta ser poco significativa, la misma no serd tenida en cuenta en
esta Tesis. Como consecuencia, en el anélisis desarrollado en el Capitulo 5, asumiremos que
los NEAs constituyen la totalidad de la poblacién de objetos cercanos a la Tierra.

La Figura 3.1 muestra la distribucién de asteroides del Cinturén Principal y NEOs respecto
del semieje mayor a, excentricidad e e inclinacion .

Los asteroides del Cinturén Principal y los NEOs estan intimamente conectados por pro-
cesos evolutivos y mecanismos de transporte dindmicos asociados a las resonancias orbitales.
Desde el trabajo de Williams (1969) y demaés estudios desarrollados por Wetherill (1979) y
Wisdom (1983, 1985a, 1985b), es ampliamente aceptado que las regiones resonantes presentes
en el Cinturén Principal actiian como rutas de escape efectivas. En efecto, las simulaciones
numéricas desarrolladas por Gladman et al. (1997) han mostrado que aquellos objetos que
caen en alguna resonancia dentro de las 2.5 UA podrian llegar a ser NEOs y luego meteoritos
en sé6lo unos pocos millones de anos, siendo el estado final mas comun para estos objetos
un impacto con el Sol. Ellos también han mostrado que aquellos cuerpos que alcanzan una
de las regiones resonantes mas alld de las 2.5 UA llegan a ser cruzadores de Jupiter y son
subsecuentemente removidos del Sistema Solar por encuentros cercanos con dicho planeta.
La intensa actividad colisional presente en el Cinturén Principal quiebra continuamente a los
asteroides, inyectando una gran cantidad de material dentro de las resonancias, dando lugar
a un mecanismo que representa una fuente de pérdida de masa en dicha regién.

Otro de los mecanismos que juega un rol relevante en la evolucién de estos pequenos cuer-
pos es el denominado efecto Yarkovsky. El efecto Yarkovsky es el resultado de una fuerza de
radiacién que modifica los pardmetros orbitales de los asteroides, dando lugar a un mecanismo
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Figura 3.1. Distribucion de los asteroides del Cintur6n Principal, Cruzadores de Marte y
NEOs con respecto al semieje mayor, excentricidad e inclinacién. Los asteroides del Cinturén
Principal y los Cruzadores de Marte son representados por puntos de color rojo y azul,
respectivamente. Las curvas sélidas delimitan la regién ocupada por los NEOs. Los Atenas,
Apolos y Amor son representados por puntos de color naranja, gris y verde, respectivamente.
Mientras que la linea de trazos vertical determina el limite entre las regiones ocupadas por
los Atenas y Apolos, la curva de trazos representa la separacién entre los Apolos y Amor.
Las resonancias de movimientos medios con Jupiter 3:1, 5:2 y 2:1 son mostradas en ambas
figuras. Por otra parte, la resonancia secular vg sélo es representada sobre el panel inferior ya
que su posicién depende de la inclinaciéon orbital y s6lo muy débilmente de la excentricidad.
(Datos extraidos de http://ssd.jpl.nasa.gov/dat/ELEMENTS.NUMBR).
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que puede llevarlos dentro de las resonancias y de este modo removerlos del Cinturén Princi-
pal. Ademads, este efecto es dependiente del tamano y debido a esto, su accién acoplada con
la presencia de las regiones resonantes no sélo puede ser una importante fuente de pérdida
de masa en el Cinturén Principal, sino que ademaés también puede afectar su distribucién de
tamanos. Existen fuertes evidencias asociadas a la distribucién de tamanos de los NEOs que
sugieren que el efecto Yarkovsky juega un rol dominante en el transporte de material dentro
de las resonancias del Cinturén Principal, siendo méas relevante que la inyeccién colisional
(Morbidelli et al. 2002; Morbidelli & Vokrouhlicky 2003).

Las resonancias orbitales entre los asteroides y los planetas asi como también el efecto
Yarkovsky adquieren una importancia fundamental ya que los mismos llevan a una conexién
entre los asteroides del Cinturén Principal y la poblacién de NEOs.

Morbidelli et al. (2002) analizaron las principales caracteristicas dindmicas de las reso-
nancias orbitales en el Cinturén Principal y sugirieron distinguir entre resonancias poderosas
y resonancias difusivas.

Las resonancias poderosas estdn caracterizadas por la existencia de gaps bien definidos
en la distribucién de asteroides del Cinturén Principal. La resonancia secular vg, la cual
determina el limite interior del cinturén de asteroides, y las resonancias de movimientos
medios con Jupiter 3:1, 5:2 y 2:1 a 2.5, 2.8 y 3.27 UA del Sol, respectivamente, representan
las mas importantes resonancias de esta clase (Figura 3.1). A continuacién, brindamos las més
importantes propiedades dindmicas correspondientes a cada una de estas regiones resonantes
(Morbidelli et al. 2002):

= Resonancia vg: La resonancia secular v4 ocurre cuando la tasa de precesién de la lon-
gitud del perihelio del asteroide coincide con la tasa media de precesién de la longitud
del perihelio de Saturno. El efecto de esta resonancia decrece rapidamente con la dis-
tancia a la curva de trazos mostrada en la Figura 3.1b. En efecto, al costado derecho
de la misma es posible distinguir una “region fuerte” y una “regiéon débil”, cada una
ocupando una extensién de 0.04 UA.

En la regién fuerte, la resonancia genera un gran incremento de la excentricidad de
los asteroides. Como consecuencia de esto, estos objetos alcanzan érbitas que cruzan la
Tierra o Venus, y en diversos casos ellos colisionan con el Sol, adquiriendo distancias
perihélicas menores al radio solar. El tiempo medio requerido por estos objetos para
llegar a ser “cruzadores de la Tierra” es de ~ 0.5 x 10% afios. De acuerdo a lo analizado
por Gladman et al. (1997), el tiempo de vida medio de los cuerpos residentes en la
resonancia vg es de 2 x 10% afios, mientras que los estados finales tipicos de dichos
objetos son un impacto con el Sol (en el 80 % de los casos) y una eyeccién sobre una
6rbita hiperbdlica (en sélo el 12% de los casos). Segun lo sugerido por Bottke et al.
(2002), el tiempo medio de residencia en la regiéon de los NEOs por un objeto proveniente
de la resonancia vg es de 6.5 x 10% afios. Por otra parte, de acuerdo a lo indicado por
Morbidelli & Gladman (1998), la probabilidad media de colisién con la Tierra de un
cuerpo inicialmente en la resonancia vg, integrada sobre su tiempo de vida en la region
de cruce con nuestro planeta, es de ~ 1072,

En la regiéon débil, el efecto de la resonancia vg decrece pero aun es capaz de forzar
a los asteroides a cruzar la Orbita de Marte. Para ingresar a la regién de los NEOs,
estos objetos deben evolucionar bajo el efecto de sucesivos encuentros con Marte y, de
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acuerdo a lo estudiado por Morbidelli & Gladman (1998), el tiempo requerido para
ello se incrementa fuertemente con la distancia desde la resonancia. El comportamiento
dinamico de los asteroides en esta region resulta ser muy complejo debido a que la misma
se encuentra densamente poblada por diversas resonancias de movimientos medios con
Marte.

= Resonancia 3:1: La resonancia de movimientos medios 3:1 con Jupiter estéd localizada
a ~ 2.5 UA del Sol. Dentro de esta resonancia es posible distinguir dos regiones dindmi-
camente diferentes: 1) una regién central angosta donde los asteroides sufren oscilaciones
regulares de sus excentricidades, lo que los lleva a cruzar periédicamente la orbita de
Marte, y 2) una regién exterior mas grande donde la evolucién de la excentricidades es
ampliamente cadtica, por lo que los cuerpos pueden rapidamente cruzar la érbita de la
Tierra e incluso impactar con el Sol. Como consecuencia de los sucesivos encuentros con
Marte, los cuerpos residentes en la region central pueden facilmente ser transferidos a
la regién exterior y luego rapidamente depositados en la regién de los NEOs. El tiempo
medio requerido por estos objetos para llegar a ser “cruzadores de la Tierra” es de ~ 10°
anos. De acuerdo a lo estudiado por Gladman et al. (1997), el tiempo de vida medio de
los cuerpos residentes en la resonancia 3:1 es de ~ 2 x 109 afios, mientras que los estados
finales tipicos de dichos objetos son un impacto con el Sol (en el 70 % de los casos) y
una eyeccion sobre una érbita hiperbdlica (en el 28 % de los casos). Segun lo indicado
por Bottke et al. (2002), el tiempo medio de residencia en la regién de los NEOs por un
objeto proveniente de la resonancia 3:1 es de 2.2 x 105 afios. Por otra parte, de acuerdo
a lo indicado por Morbidelli & Gladman (1998), la probabilidad media de colisién con
la Tierra de un cuerpo inicialmente en la resonancia 3:1, integrada sobre su tiempo de
vida en la regién de cruce con nuestro planeta, es de ~ 2 x 1073,

= Resonancia 5:2: La resonancia de movimientos medios 5:2 con Jupiter esté localizada
a ~ 2.8 UA del Sol. Segtin los analizado por Moons & Morbidelli (1995), esta resonancia
resulta ser globalmente caética. Como consecuencia de esto, la resonancia 5:2 es aquella
que incrementa las excentricidades orbitales de los asteroides sobre la escala de tiempo
mas corta. El tiempo medio requerido por estos objetos para llegar a ser “cruzadores
de la Tierra” es de ~ 0.3 x 10° afos. De acuerdo a lo indicado por Gladman et al.
(1997), el tiempo de vida medio de los cuerpos residentes en la resonancia 5:2 es de ~
5 x 10° afios, mientras que el estado final més representativo de dichos objetos es una
eyeccién sobre una érbita hiperbdlica (en el 92 % de los casos), ya que dicha resonancia se
encuentra mucho més cerca de Jupiter que las otras resonancias poderosas previamente
analizadas. Segun lo indicado por Bottke et al. (2002), el tiempo medio de residencia
en la region de los NEOs por un objeto proveniente de la resonancia 5:2 es de 4 x 10°
anos. Por otra parte, de acuerdo a lo indicado por Morbidelli & Gladman (1998), la
probabilidad media de colisién con la Tierra de un cuerpo inicialmente en la resonancia
5:2, integrada sobre su tiempo de vida en la regiéon de cruce con nuestro planeta, es de
~ 2.5 x 1074

= Resonancia 2:1: La resonancia de movimientos medios 2:1 con Jupiter estd localizada
a ~ 3.27 UA del Sol. Los estudios desarrollados por Nesvorny & Ferraz-Melo (1997) y
Moons et al.(1998) establecen que la estructura dindmica de la resonancia 2:1 es muy
complicada. En el centro de la resonancia y a excentricidades moderadas, existe una re-
gién estable. Por otra parte, las regiones cercanas a los bordes de la resonancia resultan
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ser inestables aunque algunos millones de anos son requeridos para que los objetos alli
residentes lleguen a ser “cruzadores de la Tierra”. Las simulaciones numéricas desarro-
lladas por Gladman et al. (1997) sugieren que el tiempo de vida medio de los cuerpos
inicialmente en la resonancia 2:1 es mayor a 10® afios. Sin embargo, el trabajo de Broz
et al. (2005), el cual reexamina el origen, la evolucién y la supervivencia de los objetos
en la resonancia 2:1, indica que el efecto Yarkovsky continuamente suministra objetos
a esta region resonante y conserva la poblacién inestable en un estado aproximadamen-
te estacionario, obteniendo tiempos de vida que van desde ~ 10° a 10% afos con un
valor medio de ~ 107 afios. De este modo, la resonancia 2:1 es capaz de perturbar el
movimiento de los asteroides sobre escalas de tiempo comparables a las de las otras reso-
nancias poderosas anteriormente analizadas. Segin lo indicado por Bottke et al. (2002),
el tiempo medio de residencia en la regién de los NEOs por un objeto proveniente de la
resonancia 2:1 es de x 10° afios, ya que los mismos son répidamente eyectados por Ju-
piter sobre o6rbitas hiperbélicas. Por otra parte, de acuerdo a lo indicado por Morbidelli
et al. (2002), la probabilidad media de colisiéon con la Tierra de un cuerpo inicialmente
en la resonancia 2:1, integrada sobre su tiempo de vida en la regién de cruce con nuestro
planeta, es de ~ 5 x 107°.

A diferencia las resonancias poderosas descriptas anteriormente, las resonancias difusivas
no tienen profundos gaps asociados en la distribucién de los asteroides del Cinturén Principal.
Existen cientos de estas resonancias débiles que cruzan densamente el Cinturén Principal. Las
mismas estan representadas por:

= resonancias de movimientos medios con Jupiter de alto orden,

» resonancias de tres cuerpos con Jupiter y Saturno (Murray et al. 1998; Nesvorny &
Morbidelli 1998, 1999), y

» resonancias de movimientos medios con Marte (Morbidelli & Nesvorny 1999).

La existencia de las resonancias difusivas lleva a que muchos de los asteroides del Cinturén
Principal presenten un comportamiento caético (Nesvorny et al. 2002a), aunque el efecto de
esta caoticidad resulta ser muy débil. Estas resonancias pueden producir lentos cambios en
los parametros orbitales de los objetos, llevandolos a evolucionar hacia érbitas que cruzan
los planetas. Particularmente en la regién interna del cinturén de asteroides, las resonancias
difusivas pueden explicar la existencia de una poblacién distintiva de pequenos cuerpos cono-
cida como Cruzadores de Marte (Figura 3.1). De acuerdo a lo establecido por Migliorini et al.
(1998), los Cruzadores de Marte estdn definidos como aquellos cuerpos con una distancia pe-
rihélica ¢ > 1,3 UA y una combinacién de parametros orbitales (a,e, i) tales que ellos cruzan
la 6rbita de Marte durante un ciclo de oscilaciéon secular de su excentricidad.

La Figura 3.1 muestra que la poblaciéon de Cruzadores de Marte se extiende fundamen-
talmente hasta las 2.8 UA, sugiriendo que el fenémeno de difusién cadtica en el Cinturén
Principal se extiende al menos hasta este limite. Por otra parte, la Figura 3.1b muestra que
ademds de la poblacion principal de Cruzadores de Marte!, situada por debajo de la resonan-
cia secular g, existen otros dos grupos pequenos de Cruzadores de Marte con alta inclinacion.

'Bottke et al. (2002) llamaron a esta poblacién Intermediate Source Mars-Crossers y por ende, de aquf en
adelante la misma serd referida bajo la sigla IMC
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Vg IMC 3:1 OB JFC Total
Nnea (H<18) 360£90 240+40 220490 79+12 61+43 9604120
7 (millén de afios™1) 55+18  65+£15 100+50 5704120 - 790+200
Trga (millén de anos) 6.54 3.75 2.16 0.14 - -

Tabla 3.1. Algunos de los més importantes resultados dindmicos derivados por Bottke
et al. (2002) para cuerpos provenientes desde las diferentes regiones fuentes de NEOs. Las
fuentes estudiadas por estos autores fueron las resonancias vg y 3:1, la poblacién principal de
Cruzadores de Marte (IMC), el Cintur6n Principal exterior (OB) y la poblacién de Cometas
de la Familia de Jupiter (JFC). Nyga (H<18) representa el nimero de NEOs en estado
estacionario con una magnitud H menor a 18, lo cual equivale a ~ 1 km de didmetro. Por
otra parte, 7 (millén de afios~!) da el nimero de cuerpos inyectados dentro de la regiéon de
los NEOs por millén de anos, mientras que Txga (millén de afios) representa el tiempo de
vida dindmico medio de los objetos en dicha regién.

Ellos son los Hungaria, con 1.77 < a < 2.06 UA e i > 15°, y los Phocaea con 2.1 < a < 2.5
UA e i > 18°. La existencia de estos dos pequenos grupos confirma que la difusién cadtica
también resulta ser efectiva en estas regiones de elevada inclinacién.

Los Cruzadores de Marte sufren sucesivos encuentros con este planeta, experimentando
variaciones en sus semiejes mayores. Este fenomeno tiene lugar hasta que estos objetos son
capturados dentro de alguna resonancia lo suficientemente fuerte como para disminuir sus
distancias perihélicas por debajo de las 1.3 UA, y luego alcanzar una érbita de cruce con la de
la Tierra. Michel et al. (2000) desarrollaron simulaciones numéricas de la evolucién dindmica
de objetos sobre érbitas que cruzan Marte. Estos trabajos muestran que los Cruzadores de
Marte de la poblacién principal (IMC) pueden llegar a ser NEOs sobre una escala de tiempo
de ~ 6 x 107 afios, mientras que los Cruzadores de Marte asociados a los pequefos grupos
de alta inclinacién requieren para ello tiempos mayores a x 10 afios.

El escaso nimero de Cruzadores de Marte mas alla de las 2.8 UA no es debido a la inefi-
ciencia del proceso de difusién cadtica en las regiones exteriores del Cinturén Principal. Por el
contrario, esto es una consecuencia de que los tiempos de vida dindmicos de los Cruzadores de
Marte decrece con un aumento del semieje mayor, debido a la accién perturbadora de Jupiter.

Bottke et al. (2002) estudiaron la distribucién de magnitudes absolutas H? y pardmetros
orbitales de la poblacién de objetos cercanos a la Tierra. Para hacer esto, los autores desarro-
llaron una integracién numeérica de miles de particulas de prueba inicialmente colocadas en
cinco diferentes regiones fuente de NEOs: la resonancia secular vg, la resonancia de movimien-
tos medios 3:1 con Jupiter, la poblacién principal de Cruzadores de Marte (IMC), el Cinturén
Principal Exterior con a > 2.8 UA y la poblacién de Cometas de la Familia de Jupiter. La
Tabla 3.1 resume algunos de los resultados dindmicos m&s importantes derivados por Bottke
et al. (2002). A partir de los mismos es posible argumentar que la resonancia secular vg, la
poblacién principal de Cruzadores de Marte (IMC) y la resonancia de movimientos medios
3:1 con Jupiter resultan ser fuentes primarias, generando de modo conjunto el 85 % de la
poblacion de NEOs en estado estacionario. Por el contrario, el Cinturén Principal Exterior y

2H es definida como la magnitud visual que un objeto tendria si estuviese a 1 UA del Sol y de la Tierra,
con un angulo de fase igual a cero. El dngulo de fase estd definido como el dngulo entre el Sol y la Tierra visto
desde el objeto en cuestion.

32



3.1. Estructura Dindmica y Distribucién Orbital

Troyanos jovianos de L, Troyanos jovianos de L,
0.3 T T g T T T 60
(@ - . (b)
0.25 | . b 50
02" 1 40 1

0.15 30

Excentricidad
Inclinacién

01} 20 F -

0.05 10

5 5.1 5.2 53 5.4 5 51 5.2 53 5.4

Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Troyanos jovianos de Ls Troyanos jovianos de Ls
03 T T T T T 60 T T T T T
(© (d) :

025 | - 1 50
02t 40

30 r

Excentricidad
o
=
(&
Inclinacién

20

10 r °

5 5.1 5.2 53 5.4 5 5.1 5.2 53 5.4
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)

Figura 3.2. Distribucién de los Troyanos jovianos de Ly y Ls respecto del semieje mayor,
excentricidad e inclinacién. No existen diferencias evidentes en las distribuciones orbitales
de los dos enjambres.

la poblacién de Cometas de la Familia de Jupiter deben ser consideradas sélo como fuentes
secundarias.

3.1.3. Troyanos Jovianos: Propiedades Orbitales y Caracteristicas Dinami-
cas

Los Troyanos jovianos son objetos localizados en la resonancia de movimientos medios 1:1
con Jupiter, librando alrededor de los puntos de equilibrio lagrangianos Ly y L5, a 60° de
longitud por delante y por detras del planeta.

La Figura 3.2 expone la distribucién de los Troyanos jovianos de L4 y Ls respecto del
semieje mayor a, excentricidad e e inclinacion i. De las mismas se observa que las excentrici-
dades de estos objetos se encuentran en el rango 0 < e < 0.3, mientras que las inclinaciones
se distribuyen entre los valores 0 < i < 60°. Por otra parte, la Figura 3.2 nos indica que no
existen diferencias evidentes entre los pardametros orbitales asociados a cada uno de los dos
enjambres.

Las oérbitas de los Troyanos jovianos estan caracterizadas por libraciones del angulo A — Ay,
donde A\ y Ay representan las longitudes medias del asteroide y Jupiter, respectivamente. De
acuerdo a lo sugerido por Marzari et al. (2002, 2003), la amplitud de libracién de los Troyanos
jovianos de L4 se ubica en un amplio rango de valores que van desde 0.6° hasta 88.7°, con un
valor medio alrededor de 32.7°. Por otra parte, los estudios indican que no existen diferencias
significativas entre las distribuciones de amplitudes de libracién asociadas a los puntos Ly y
Ls. La Figura 3.3 expone la distribucion de amplitudes de libracion para los Troyanos jovianos
observados de L4, obtenida por Marzari et al. (2003).
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Figura 3.3. Distribucién de amplitudes de libraciéon para los Troyanos jovianos de Lg4.
Figura extraida de Marzari et al. (2003).

Un trabajo interesante concerniente a la evolucion dinamica de la poblaciéon de Troyanos
jovianos fue desarrollado por Levison et al. (1997). Estos autores integraron numéricamente
un conjunto de 270 particulas de prueba sin masa, bajo la influencia gravitacional del Sol y
de los cuatro planetas gigantes, sobre una escala de tiempo de 10° afios. El resultado més
importante derivado por estos autores establece que las nubes de Troyanos jovianos se estan
dispersando lentamente, sugiriendo que esta poblacién debe ser incluida en la lista de estruc-
turas dindmicamente inestables de nuestro Sistema Solar. Levison et al. (1997) encontraron
una tasa de erosién dindmica desde los enjambres de Troyanos jovianos de ~ 6.2 x 107°
objetos con didmetro D > 1 km cada ano.

3.1.4. Estructura Dinamica de la Regiéon Transneptuniana
Clases Dinamicas

Los objetos de la Region Transneptuniana pueden ser clasificados en cuatro clases dina-
micas bien diferenciadas:

= Objetos Resonantes: son aquellos que presentan alguna conmensurabilidad de movimien-
tos medios con Neptuno. Si bien se han identificado objetos en diversas resonancias de
orden < 4 (Elliot et al. 2005), la mas densamente poblada de esta regién resulta ser
la resonancia de movimientos medios 3:2 con Neptuno, localizada a ~ 39.5 UA. Los
objetos que residen en esta region resonante son llamados Plutinos, debido a la analogia
de sus oOrbitas con aquella de Plutén, el cual es su miembro maés representativo. Otra
de las poblaciones resonantes distintivas de esta region estd dada por los Troyanos de
Neptuno, los cuales se encuentran localizados en una resonancia de movimientos medios
1:1 con dicho planeta. Estos objetos dejaron de ser una conjetura tedrica a partir del afio
2001, con el descubrimiento del primer Troyano de Neptuno, denominado 2001 QR322.
Hasta la fecha se han observado un total de 6 objetos en esta poblacion resonante, todos
ellos asociados al punto de equilibrio L.
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Figura 3.4. Distribucién de Centauros y objetos de la Regién Transneptuniana con respecto
al semieje mayor, excentricidad e inclinacién. Los Centauros, ubicados por encima de la curva
sélida de distancia perihélica constante ¢ = 30 UA en a), estdn representados por puntos
de color azul. Los Objetos Resonantes y Clésicos son ilustrados a través de puntos de color
verde y rojo, respectivamente. Por otra parte, los objetos del Disco Dispersado y del Disco
Dispersado Extendido son mostrados por puntos de color violeta y naranja, respectivamente.
(Datos extraidos de http://ssd.jpl.nasa.gov/dat/ELEMENTS.NUMBR).
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s Objetos Clasicos: son aquellos que poseen semiejes mayores en el rango 42< a <48 UA,
excentricidades e < 0.2 y no presentan ninguna conmensurabilidad de movimientos me-
dios con Neptuno. Los primeros objetos detectados pertenecientes a esta clase dindmica
mostraron bajas inclinaciones orbitales. Sin embargo, los descubrimientos sucesivos per-
mitieron inferir que existe un gran nimero de Objetos Clasicos en érbitas de elevada
inclinacién. Brown (2001) argument6 que la distribucién real de inclinaciones ¢ de los
Objetos Clasicos resulta ser bimodal y puede ser ajustada por la superposiciéon de dos
funciones gausianas, una con o ~ 2° parai < 4° y otra con o ~ 12° para i = 4°. A partir
de este resultado, Brown (2001) sugirié que, de acuerdo al valor de sus inclinaciones,
los Objetos Clasicos pueden ser clasificados en dos grupos diferenciados: la Poblacion
Cold, constituida por objetos con i < 4°, y la Poblacién Hot, representa por objetos con
inclinaciones mayores.

= Objetos del Disco Dispersado: son aquellos que poseen distancias perihélicas en el rango
30< g <39 UA, excentricidades e 2 0.2 y no presentan ninguna conmensurabilidad de
movimientos medios con Neptuno. De acuerdo a Morbidelli et al. (2004), estos obje-
tos serian los sobrevivientes de una poblacién mucho méas grande que fue rapidamente
removida por las perturbaciones de Neptuno sobre la edad del Sistema Solar.

= Objetos del Disco Dispersado Fxtendido: son aquellos que poseen distancias perihélicas
q = 39 UA, semiejes mayores a = 50 UA y no presentan ninguna conmensurabilidad
de movimientos medios con Neptuno. Las grandes distancias perihélicas caracteristicas
de estos objetos no pueden ser explicadas a partir de las perturbaciones gravitacionales
ejercidas por Neptuno, al menos dentro del mismo escenario asociado a los objetos del
Disco Dispersado (Gladman et al. 2002).

La Figura 3.4 expone la distribucion de las diferentes clases dindmicas de la Regién Trans-
neptuniana respecto del semieje mayor, excentricidad e inclinacién.

Caracteristicas Dinamicas Generales de la Regién Transneptuniana

Para analizar la estructura dindmica de la Regién Transneptuniana, tomamos como re-
ferencia el trabajo de Morbidelli et al. (2008). Para realizar este estudio, presentamos la
Figura 3.5, la cual muestra un mapa de los tiempos de vida dindmicos de los objetos resi-
dentes en dicha regién del Sistema Solar exterior, como funcién de su semieje y excentricidad
iniciales, para una inclinacién de ¢ = 1° y con sus elipses orbitales orientadas al azar. Este
mapa fue computado numéricamente por Duncan et al. (1995), simulando la evolucién de un
conjunto de particulas de prueba sin masa, bajo la accién de los cuatro planetas gigantes,
los cuales fueron posicionados sobre sus érbitas actuales a lo largo de toda la integracion.
La simulacién numérica fue extendida por 4 x 10° afios y la evolucién de cada particula fue
seguida hasta sufrir un encuentro cercano con Neptuno.

Los colores mostrados en la Figura 3.5 representan los diferentes tiempos requeridos para
que una particula encuentre a Neptuno, como una funcién de su semieje y excentricidad ini-
ciales. Mientras que los colores obscuros indican zonas dinamicamente inestables de la Region
Transneptuniana, el amarillo representa regiones estables donde los objetos pueden sobrevivir
los 4 x 10° afios de la simulacién numérica, sin sufrir un encuentro cercano con Neptuno.
Por otra parte, la Figura 3.5 muestra también la distribucién de los objetos transneptunianos
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Figura 3.5. Tiempos de vida dindmicos obtenidos a partir de la integracién numérica de
un conjunto de particulas sin masa, extendida sobre 4 x 10° afios. Cada color representa un
tiempo de vida dindmico, de acuerdo a la tabla colocada a la derecha de la ilustracién. Como
referencia, se muestra la localizacion de las mas importantes resonancias de movimientos me-
dios con Neptuno, asi como también dos curvas de distancia perihélica constante. Ademaés,
se grafica la distribucion de objetos de la Regiéon Transneptuniana observados sobre 3 opo-
siciones hasta el ano 2007. Los puntos de color verde representan cuerpos con inclinaciones
1 < 4°, mientras que aquellos con inclinaciones mayores son ilustrados a través de puntos
de color violeta. Figura realizada por Duncan et al.(1995), adaptada por Morbidelli et al.
(2008).
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conocidos hasta el ano 2007. Los puntos de color verde indican objetos con inclinaciones ¢ <
4°, mientras que aquellos de color violeta representan cuerpos con inclinaciones mayores.

Una rapida inspeccién de la Figura 3.5 nos muestra que la mayoria de los objetos con
distancias perihélicas ¢ < 35 UA y semiejes mayores a < 40 UA resultan ser inestables, al
igual que aquellos con distancias perihélicas ¢ < 37-38 UA y semiejes mayores 42 < a <
50 UA. Dicha inestabilidad es debida a Neptuno. Resulta sorprendente que Neptuno pudiese
desestabilizar objetos que pasan a una distancia de 5-8 UA, lo cual a corresponde a ~ 10
veces el radio de la esfera de influencia gravitacional de dicho planeta. Es importante destacar
que la inestabilidad no se debe a encuentros cercanos con Neptuno, sino a la superposicion de
sus resonancias de movimientos medios exteriores. Cuando un objeto se encuentran dentro de
lo limites de superposicién de resonancias, su semieje mayor evoluciona por medio de saltos,
pasando desde la vecindad de una resonancia a otra, fundamentalmente durante una conjun-
cién con el planeta. Dado que la érbita de Neptuno es pequena, el pardmetro de Tisserand,

dado por
T="N 19 /(0-e)L cosi (3.15)
a an

es aproximadamente conservado, donde a, e e ¢ son el semieje mayor, la excentricidad y la
inclinacion del objeto, v an es el semieje mayor de Neptuno. De este modo, la excentrici-
dad experimenta variaciones correlacionadas con el semieje mayor, mientras que la distancia
perihélica se mantiene aproximadamente constante. Como consecuencia, la evolucién del ob-
jeto en el plano (a, e) deriva en su inclusién dentro del Disco Dispersado. El limite de esta
estructura estd dado por la transicion entre la regiones obscura y de color de la Figura 3.5.

Tal como se aprecia de la Figura 3.5, no todos los cuerpos con distancias perihélicas ¢ < 35
UA resultan ser inestables. En efecto, aquellos cuerpos que residen dentro de resonancias de
movimientos medios con Neptuno de bajo orden muestran un comportamiento estable. Dichos
objetos, a pesar de aproximarse a la érbita de Neptuno en su pasaje por el perihelio, nunca
sufren un encuentro cercano con dicho planeta. Como dijimos en la Seccién 3.1.1, la resonancia
actila como un mecanismo de proteccidon para sus objetos residentes, evitando las sucesivas
perturbaciones que Neptuno podria generar en un encuentro cercano. La representaciéon de los
Plutinos, a ~ 39.5 UA, pone en evidencia que la resonancia 3:2 resulta ser la méds densamente
poblada de la Regién Transneptuniana.

Las resonancias de movimientos medios con Neptuno de bajo orden no representan los
Unicos agentes relevantes que estructuran la dinamica de la Regién Transneptuniana. En
efecto, las resonancias seculares también juegan un rol fundamental. Knezevic et al. (1991)
computaron la localizacion de las resonancias seculares en el Sistema Solar, desde las 2 hasta
las 50 UA. Ellos mostraron que las resonancias seculares que involucran tanto a la longitud
del perihelio como a la longitud del nodo de Neptuno estan presentes en la regién de semiejes
40 < a < 42 UA para inclinaciones ¢ < 15°. Debido a esto, los objetos confinados en dicha
regiéon sobre 6rbitas de baja inclinacién resultan ser inestables mientras que aquellos con
inclinaciones mayores muestran un comportamiento estable. En efecto, la Figura 3.5 confirma
este punto, mostrando que muchos objetos con inclinaciones ¢ > 4° (puntos violetas) estan
presentes en la regiéon de semiejes 40 < a < 42 UA mientras que aquellos con inclinaciones
menores (puntos verdes) estan ausentes.

Otra caracteristica importante revelada por la Figura 3.5 es la presencia de finas bandas
de color marrén, las cuales representan regiones donde los objetos llegan a cruzar la érbita
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Figura 3.6. Difusion cadtica en la Regién Transneptuniana. Evolucién de objetos con semi-
ejes mayores iniciales en el rango 36.5 < a < 39.5 UA, y excentricidades iniciales e = 0,015.
Los puntos representan el camino evolutivo de las particulas sobre la edad del Sistema Solar,
en el espacio de los elementos propios. Los puntos grises nos muestran la evoluciéon de los
objetos después de alcanzar una distancia perihélica ¢ < 32 UA por primera vez. Diversas
resonancias de movimientos medios con Neptuno, y resonancias de tres cuerpos con Urano
y Neptuno pueden ser observadas. Figura extraida de Nesvorny & Roig (2001).

de Neptuno después de miles de millones de anos de evolucién. Si bien por muchos anos la
naturaleza de estas 6rbitas constituy6 un tema de debate, Nesvorny & Roig (2000) encontraron
que estas regiones débilmente inestables estan generalmente asociadas con resonancias de
movimientos medios con Neptuno de alto orden o resonancias de tres cuerpos con Urano y
Neptuno.

Debido a la excentricidad no nula de las 6rbitas planetarias, el comportamiento dinami-
co en estas resonancias resulta ser cadtico. Mientras que el semieje mayor de los objetos de
prueba permanecen en el valor resonante correspondiente, las excentricidades orbitales evo-
lucionan lentamente, describiendo un trazo vertical en un plano (a, €). Este comportamiento
es evidente a partir de la Figura 3.6, extraida del trabajo de Nesvorny & Roig (2001). Las
caracteristicas mencionadas estan asociadas a un proceso de difusién cadtica. En este meca-
nismo, el crecimiento gradual de la excentricidad puede llevar al decrecimiento de la distancia
perihélica de un objeto por debajo de las 35 UA, donde las perturbaciones por parte de Nep-
tuno resultan ser significativas. Tal como dijimos en la Seccién 3.1.1, las resonancias de alto
orden son demasiado débiles como para proporcionar un mecanismo de proteccién efectivo
contra los encuentros cercanos con Neptuno. De este modo, una vez que la distancia perihé-
lica del objeto decrece por debajo de las 35 UA, los encuentros sucesivos con dicho planeta
modifican su semieje orbital, removiéndolo de la resonancia para luego evolucionar en el Disco
Dispersado.
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Por otra parte, algunas resonancias son tan débiles que si bien incrementan gradualmente
las excentricidades de los objetos, los mismos no pueden alcanzar distancias perihélicas meno-
res a 35 UA sobre la edad del Sistema Solar (Figura 3.6). De este modo, si bien estos objetos
no son estables desde un punto de vista dinamico, los mismos pueden ser considerados como
tales desde la perspectiva astronémica.

Finalmente, debemos notar que la difusién cadtica es efectiva sélo para ciertas resonancias.
De la Figura 3.6 se observa que muchos de los objetos simulados no estdn afectados por
ninguna difusién macroscépica, preservando sus pequenas excentricidades iniciales sobre la
edad del Sistema Solar.

Estructura Dinamica de la Resonancia 3:2 con Neptuno

Los objetos que residen en la resonancia de movimientos medios 3:2 con Neptuno reciben
el nombre de Plutinos. La dindmica de los Plutinos estd caracterizada por la amplitud de
libracién del argumento resonante ¢s.o alrededor de 180°, el cual viene dado por la expresion

¢32 = 3\ — 2\N — @, (3.16)

donde Ay representa la longitud media de Neptuno, y A y @ son la longitud media y la longitud
del perihelio de un Plutino, respectivamente.

Tal como hemos discutido en la Seccién 3.1.1, la amplitud de libraciéon del argumento
resonante resulta ser un indicador importante de la estabilidad en una resonancia. Levison
& Stern (1995) analizaron los limites de estabilidad de la resonancia de movimientos medios
3:2 con Neptuno en funcién de las amplitudes de libracion del argumento resonante ¢s.0 y el
argumento del perihelio w?. Estos autores encontraron que para inclinaciones similares a la de
Plutén (~ 17°), aquellas érbitas que comienzan con una amplitud de libracién del argumento
resonante ¢3.0 menor a 50° son estables, mientras que aquellas mayores a 120° dan lugar a
érbitas inestables sobre 4 x 10° afios. Ademds, para valores intermedios de la amplitud de
libracién del argumento resonante ¢3.2, estos autores indicaron que la estabilidad orbital s6lo
es posible para valores pequenios de la amplitud de libracién del argumento del perihelio w.

Paralelamente, Duncan et al. (1995) desarrollaron un interesante andlisis sobre la es-
tructura dinamica de la Regién Transneptuniana. Concerniente a los Plutinos, estos autores
indicaron que para excentricidades e = 0,2, el movimiento resulta ser estable sobre la edad
del Sistema Solar para valores de la amplitud de libracién del argumento resonante ¢s.o me-
nores a 70°. Por el contrario, para amplitudes de libracién mayores a 120°, el movimiento es
completamente inestable y los objetos son removidos de la resonancia sobre cortos intervalos,
del orden de 10°-108 afos. El resultado més importante obtenido por Duncan et al. (1995)
es el descubrimiento de objetos que escapan desde la resonancia 3:2 y encuentran a Neptuno
sobre escalas de tiempo mayores a 10° afios. La existencia de este tipo de 6rbitas resulta ser
significativa. Ya que los tiempos de vida dindmicos de los cometas resultan ser muy cortos,
aquellos que hoy observamos deben haber abandonado sus regiones fuentes sélo unos pocos
millones de anos atras. La existencia de 6rbitas dindAmicamente inestables sobre tiempos com-
parables a la edad del Sistema Solar en la resonancia 3:2 con Neptuno, llevaron a Duncan et
al. (1995) a sugerir una posible conexién entre los Plutinos y la poblacién de Cometas de la
Familia de Jupiter.

Sw=w-Q, siendo @ y Q la longitud del perihelio y la longitud del nodo ascendente, respectivamente.
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Figura 3.7. Localizacién de las principales resonancias internas en la conmensurabilidad
3:2 con Neptuno. Las curvas negras més gruesas representan los bordes de la resonancia.
Notemos que el ancho de la misma disminuye a grandes excentricidades. Figura extraida de
Morbidelli (1997).

Motivado por este resultado, Morbidelli (1997) estudié la estabilidad de la resonancia 3:2
con Neptuno a bajas inclinaciones, analizando el nimero de objetos que escapan desde la
resonancia como consecuencia de la difusién cadtica, y su relacién con el flujo de Cometas de
la Familia de Jupiter. En este trabajo, Morbidelli (1997) confirmo los resultados de Duncan et
al. (1995), encontrando una regién débilmente difusiva a moderadas amplitudes de libracién,
capaz de remover objetos sobre tiempos comparables a la edad del Sistema Solar.

La Figura 3.7 muestra la localizacion de las principales resonancias seculares dentro de
la conmensurabilidad de movimientos medios 3:2 con Neptuno. La resonancia secular vg se
produce debido a una conmensurabilidad 1:1 entre la tasa de precesiéon de la longitud del
perihelio de un objeto y la tasa de precesién media de la longitud del perihelio de Neptuno.
Por otra parte, la resonancia secular v1g corresponde a una conmensurabilidad 1:1 entre la
tasa de precesién de la longitud del nodo de un objeto y la tasa de precesion media de la
longitud del nodo de Neptuno. Finalmente, la resonancia de Kozai se produce debido a una
conmensurabilidad 1:1 entra las tasas de precesion que involucran las longitudes del perihelio
y del nodo de un objeto. Tal como se describié en la Seccién 3.1.1, vg excita las excentricida-
des, 113 afecta las inclinaciones, mientras que la resonancia de Kozai puede modificar ambos
parametros orbitales, aunque su efectividad se incrementa sobre objetos de elevada inclina-
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Figura 3.8. Mapas de estabilidad de la resonancia 3:2 con Neptuno. A la derecha de la
figura, los colores asociados a valores < -9.39 representan regiones estables sobre la edad
del Sistema Solar. Notemos como el tamano de la regién de estabilidad presente en la zona
central de la resonancia, decrece con un aumento de la inclinacién, lo cual es debido a la
accién de una resonancia de Kozai. Los puntos blancos indican la localizacion de los Plutinos
observados. Figura extraida de Melita & Brunini (2000).

cién. Otro rasgo distintivo observado de la Figura 3.7 es la presencia de un gran ntmero de
resonancias secundarias de bajo orden a pequenias excentricidades.

Con el objetivo de realizar un estudio comparativo entre las principales resonancias de
movimientos medios de la Regién Transneptuniana, Melita & Brunini (2000) analizaron la
estructura dindmica de la resonancia de movimientos medios 3:2 con Neptuno. Estos auto-
res desarrollaron mapas de estabilidad de esta regién resonante en el plano (a, €), para tres
inclinaciones iniciales diferentes. Dichos mapas pueden ser observados en la Figura 3.8. Los
colores son indicativos de la estabilidad en la resonancia. En efecto, de acuerdo a sus resul-
tados y observando la escala a la derecha del grafico, los colores asociados a valores < -9.39
representan regiones estables sobre la edad del Sistema Solar.

Las principales caracteristicas observadas en estos mapas pueden ser explicadas a través
de la accién de las resonancias internas a la conmensurabilidad 3:2 con Neptuno, mostradas
en la Figura 3.7. En efecto, observando ambas figuras es evidente que la regién inestable a
bajas excentricidades corresponde a la region cadtica originada por la superposiciéon de reso-
nancias secundarias. Por otra parte, a bajas y moderadas excentricidades, la fuerte region de
inestabilidad asociada a la vecindad de los bordes de la resonancia se debe fundamentalmente
a la superposicion de la resonancia secular v1g con la resonancia de Kozai. A excentricidades
mas elevadas, los limites de las regiones inestables parecen estar delineados por la resonancia
secular vg.

Por otra parte, a bajas inclinaciones, la zona central de la resonancia representa una regiéon
estable muy robusta. Sin embargo, para inclinaciones més elevadas, el centro de la resonancia
se muestra mas inestable. Esto se debe a la accion de la resonancia de Kozai, que como ya
indicamos, resulta ser més eficiente para inclinaciones orbitales grandes.

La Figura 3.8 ilustra también la localizacién de los Plutinos observados hasta el ano
2000. De la misma se observa que la mayoria de ellos se ubican en las regiones estables de la

42



3.1. Estructura Dinamica y Distribucién Orbital

resonancia, mientras que s6lo unos pocos estéan asociados a zonas inestables. Melita & Brunini
(2000) argumentaron que estos ultimos podrian estar pasando por un estado de transicién
provenientes de otras regiones, o bien ser objetos eyectados de las zonas de estabilidad debido
a colisiones o encuentros gravitacionales, o podrian tener érbitas pobremente determinadas y
ubicarse realmente en alguna regién estable del espacio de las fases.

Propiedades Primordiales de la Regiéon Transneptuniana

Siguiendo los analisis concernientes a la estructura dindmica actual de la Regién Trans-
neptuniana, es posible divisar ciertas propiedades que deben ser explicadas necesariamente
dentro del marco de trabajo del proceso de formacion y evoluciéon primordial del Sistema
Solar. De acuerdo a Morbidelli et al. (2008), dichas propiedades son las siguientes:

1. La existencia de numerosas poblaciones de objetos en las principales resonancias de
movimientos medios con Neptuno. Los Objetos Resonantes muestran un amplio rango
de excentricidades e inclinaciones. Sin embargo, las resonancias son regiones dindmica-
mente estables y por ende, las mismas no nos permiten explicar los més elevados valores
asociados a estos pardmetros orbitales.

2. La excitacion de las excentricidades en el cinturon cldsico. La excentricidad media de
los objetos del cinturén clasico es de ~ 0.07. Aun cuando la excentricidad media actual
de los objetos de esta poblacién es relativamente pequena, la misma es, sin embargo,
un orden de magnitud (o mas) mayor que aquella que debié haber existido en la etapa
de formaciéon de los objetos de la Region Transneptuniana. La dindamica actual resulta
ser estable en la regién del cinturén clasico, de modo que sin mecanismos perturbativos
adicionales, las pequenas excentricidades primordiales deberian haber sido preservadas
hasta los tiempos actuales.

3. La distribucion peculiar de los objetos del cinturén cldsico en el plano (a,e). La po-
blaciéon de objetos cldsicos sobre 6rbitas con excentricidades e < 0.05 finaliza a ~ 44
UA, mientras que maés alld de este limite la excentricidad tiende a incrementarse con el
semieje. Si esto fuese simplemente la consecuencia de un sesgo observacional que favo-
rece el descubrimiento de objetos sobre érbitas con distancias perihélicas ¢ bajas, seria
razonable que el limite inferior de la distribucién de objetos en el plano (a,e) entre las
44 y las 48 UA siguiese una curva de ¢ constante. Sin embargo, esto no es lo que reflejan
las observaciones. En efecto, la evidencia observacional indica que la excentricidad de
dicho limite crece mas fuertemente con el semieje mayor, relativo al valor que tomaria si
siguiese una curva de ¢ constante. De este modo, la baja densidad relativa de objetos con
pequenas excentricidades y semiejes mayores entre 44 y 48 UA es probablemente una
caracteristica real de la Region Transneptuniana. De acuerdo a la discusion ya realiza-
da, esta baja densidad de objetos no puede ser explicada por la ausencia de estabilidad
dindmica en dicha regién.

4. El limite exterior del cinturon cldsico. Este limite parece estar precisamente en la lo-
calizacion de la resonancia de movimientos medios 2:1 con Neptuno. Sélo objetos con
grandes excentricidades, tipicos del Disco Dispersado, o aquellos asociados a la poblacién
del Disco Dispersado Extendido parecen existir més alla de dicho limite. Nuevamente, la
ausencia de objetos con bajas excentricidades mas alld de la resonancia 1:2 con Neptuno
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no puede ser explicada como consecuencia de un sesgo observacional (Trujillo & Brown
2001; Allen et al. 2001, 2002). De acuerdo a los estudios ya discutidos previamente, la
region mas alla de la resonancia 1:2 con Neptuno resulta ser estable, incluso a mode-
radas excentricidades. De este modo, una poblacién primordial distante deberia haber
permanecido alli hasta los tiempos actuales.

5. La distribucion de inclinaciones en el cinturon cldsico. Tal como ya dijimos, Brown
(2001) argumenté que la distribucién real de inclinaciones i de los objetos del cinturén
clasico es bimodal y puede ser ajustada por la superposicién de dos funciones gausianas,
una con o ~ 2° para i < 4° y otra con o ~ 12° para i = 4°. A partir de este trabajo, los
objetos cldsicos con ¢ < 4° constituyen la poblacion cold, mientras que aquellos con incli-
naciones superiores representan la poblacion hot. Los datos observacionales indican que
algunos objetos clasicos de la poblacién hot alcanzan inclinaciones muy elevadas, incluso
de hasta 30°. Sin embargo, la estructura dindmica actual de la Regién Transneptuniana
no nos permite explicar la existencia de érbitas con inclinaciones tan elevadas.

6. Correlaciones entre propiedades fisicas y pardametros orbitales. De acuerdo al estudio
realizado por Levison & Stern (2001), el agrupamiento de objetos del cinturén cldsico
visible en el plano (a,i) a bajas inclinaciones desaparece si sélo se seleccionan objetos
con magnitudes absolutas H < 6. Este resultado implica que los objetos intrinsecamente
brillantes estdan pobremente representados en la poblacion cold. Por otra parte, Grundy
et al. (2005) han mostrado que los objetos de la poblacién cold tienen un albedo medio
mayor que aquellos de la poblacién hot. Este resultado junto con la correlaciéon encon-
trada por Levison & Stern (2001) nos permite inferir que la poblacién hot contiene
objetos més grandes. En efecto, Bernstein et al. (2004) mostraron que la poblacién hot
tiene una distribucién de magnitudes H que resulta méas achatada que aquella asociada
a la poblacién cold, lo cual es consistente con la ausencia de objetos grandes en esta
ultima. Por otra parte, Doressoundiran et al. (2007) indicaron que existe una correlacién
entre el color y la inclinacién para los objetos clasicos. Segin este analisis, la poblacion
hot muestra un amplio rango de colores, desde rojos a grises, mientras que los obje-
tos de la poblacién cold son fundamentalmente rojos. Las diferencias expuestas en las
propiedades fisicas sugieren que las poblaciones cold y hot tienen distintos origenes.

7. El déficit de masa de la Region Transneptuniana. La masa actual que alberga la Regién
Transneptuniana es muy pequena. Sus estimaciones varian desde 0.01 Mg (Bernstein
et al. 2004) a 0.1 Mg (Gladman et al. 2001). La incerteza en la determinacién de este
valor se debe fundamentalmente a la conversién desde magnitudes absolutas a tamanos,
suposiciones sobre la densidad de masa de los objetos y ambigiiedades en la distribucién
de tamanos. Cualquiera sea la masa total actual de la Regién Transneptuniana, los
estudios indican que tuvo lugar un déficit significativo de masa de 2 a 3 6rdenes de
magnitud, con respecto a lo que los modelos indican que debidé haber existido en las
etapas primitivas para que los objetos de la Regién Transneptuniana se formaran in situ.
En efecto, para que los objetos que hoy vemos se hayan formado en un tiempo de 107
- 108 afios, la Regién Transneptuniana tuvo que contener originalmente de 10 a 30 Mg
de material s6lido en un disco dindmicamente frio (Stern 1996; Stern & Colwell 1997a,
1997b; Kenyon & Luu 1998, 1999a, 1999b; Kenyon & Bromley 2004). Segun lo que hemos
visto, la mayor parte de la Region Transneptuniana actual es dindmicamente estable
y por ende no es posible explicar la remocién de més del 99 % de su masa primordial
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dentro de dicho contexto.

Modelo de Niza

Basado en los efectos de una inestabilidad dinamica sobre las 6rbitas de Urano y Neptuno,
el Modelo de Niza es el primero en reproducir satisfactoriamente las propiedades orbitales de
los planetas exteriores (Tsiganis et al. 2005), la captura de Troyanos de Jupiter (Morbide-
1li et al. 2005) y Neptuno (Tsiganis et al. 2005; Sheppard & Trujillo 2006), las principales
caracteristicas del bombardeo tardio sobre los planetas terrestres (Gomes et al. 2005) y las
propiedades més intrigantes y relevantes de la Region Transneptuniana (Levison et al. 2007).

En este modelo, los planetas exteriores poseen 6rbitas iniciales casi circulares y coplanares
y constituyen un sistema algo mds compacto, con separaciones orbitales que resultan ser
significativamente menores que las observadas actualmente. Mas precisamente, los planetas
exteriores son distribuidos aproximadamente desde las 5.5 hasta las 14 UA, y Saturno es
colocado mas cerca de Jupiter que su mutua resonancia de movimientos medios 1:2. Mas alla
de las 6rbitas de los planetas gigantes, se extiende un disco de planetesimales sobre érbitas
cuyo tiempo de vida dindmico es de al menos 3 x 10% afios, el cual es el tiempo de vida
asumido para la componente gaseosa del disco. El limite exterior del disco de planetesimales
se ubica a ~ 34 UA y su masa total es de ~ 35 Mg.

Con esta configuraciéon, los planetesimales ubicados en el limite interior del disco son
dispersados por Neptuno sobre una escala de tiempo de unos pocos millones de afios. Como
consecuencia, la migraciéon de los planetas gigantes se produce a una tasa muy lenta ya que
la misma estd gobernada por la lenta tasa de escape de planetesimales desde el disco. Debido
a que el sistema planetario seria estable en ausencia de interacciones con los planetesimales,
esta lenta migracién continua por un largo tiempo, aumentando levemente a medida que las
particulas inestables son removidas del sistema. Después de un cierto tiempo, el cual va desde
3.5 x 10% a 1.1 x 107 afios en las simulaciones de Gomes et al. (2005), Jupiter y Saturno cruzan
su mutua resonancia de movimientos medios 1:2, lo cual excita sus excentricidades a valores
levemente mayores que aquellos que poseen actualmente. Sin embargo, este evento conduce a
un aumento significativo en las excentricidades de Urano y Neptuno. En efecto, las 6rbitas de
estos planetas llegan a ser cadticas y comienzan a aproximarse. De este modo, el evento de
cruce de la resonancia es seguido por una fase corta de encuentros. Como consecuencia, Urano
y Neptuno son dispersados hacia afuera, sobre érbitas con grandes excentricidades (esto es,
e ~ 0.3 - 0.4 ), las cuales penetran profundamente en el disco. Este evento desestabiliza el
disco completo de planetesimales, los cuales son dispersados sobre todo el Sistema Solar. Las
excentricidades de los planetas gigantes son amortiguadas sobre una escala de tiempo de unos
pocos millones de anos, debido a la friccién dinamica ejercida por los planetesimales. De este
modo, los planetas se desacoplan unos de otros y la fase de mutuos encuentros rdpidamente
finaliza. Durante y después de la fase de amortiguamiento de las excentricidades, los planetas
gigantes contindan su migracién radial y eventualmente alcanzan sus érbitas finales cuando
la mayor parte del disco ha sido eliminado.

Levison et al. (2007) analizaron este proceso a partir de simulaciones numéricas. Los re-
sultados de tales simulaciones basadas en el Modelo de Niza han sido capaces de reproducir
las principales caracteristicas dindmicas de la Region Transneptuniana, entre las cuales des-
tacamos:
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1. La poblacién de objetos sobre érbitas casi circulares que se extiende hasta ~ 45 UA.
2. El déficit de objetos sobre érbitas con baja excentricidad entre 45 y 48 UA.

3. La localizacion del limite exterior del cinturén clasico en la resonancia de movimientos
medios 1:2 con Neptuno.

4. La existencia de una poblacién de objetos més alld de la resonancia 1:2 con distancias
perihélicas g ~ 40 UA.

5. La distribucién de inclinaciones de la poblacién cold del cinturén clésico.

6. La distribucion orbital de las poblaciones asociadas con las principales resonancias de
movimientos medios con Neptuno.

Ademas, el Modelo de Niza ha permitido explicar:

1. El déficit de masa de la Region Transneptuniana. Las simulaciones de Levison et al.
(2007) muestran que entre 50 y 130 particulas del total de 60000 que inicialmente
constituyen el disco de planetesimales son atrapadas en el cinturén clasico. De acuerdo
al Modelo de Niza, el disco de planetesimales comienza con 35 Mg de material, por lo
que el cinturén clasico deberia contener actualmente entre ~ 0.02 y ~ 0.08 Mg, en un
buen acuerdo con las estimaciones observacionales.

2. Las correlaciones observadas entre las propiedades fisicas y la inclinacién de los objetos
en el cinturén clasico. En efecto, las simulaciones numeéricas de Levison et al. (2007)
indican que la mayoria de las particulas que son atrapadas en la poblaciéon cold del
cinturén clasico provienen de las partes mas externas del disco de planetesimales, par-
ticularmente méas alla de las 29 UA. De modo contrario, las simulaciones muestran que
una fraccién significativa que las particulas atrapadas en la poblaciéon hot tienen su
origen en el disco interior. De este modo, si se asume que los objetos més grandes pu-
dieron formarse sélo en la parte interna del disco de planetesimales, los mismos seran
encontrados preferentemente en la poblacién hot. Del mismo modo, si se asume (aun-
que por alguna razén desconocida) que los objetos de la parte exterior del disco son
rojos y aquellos de la parte interna son grises, la poblaciéon cold del cinturén clasico
estarfa compuesta casi exclusivamente de objetos rojos, mientras que la poblacién hot
contendria una mezcla de ambos.

3. La ausencia de correlacion entre el color y la inclinacién de los Plutinos. En efecto,
las simulaciones de Levison et al. (2007) indican que la poblacién de Plutinos esta
constituida por particulas provenientes de las partes internas y externas del disco de
planetesimales, las cuales se mezclan muy bien en el plano excentricidad.vs.inclinacion.
Esta ausencia de correlacién entre el color y la inclinacién de los Plutinos es consistente
con estudios observacionales realizados por Peixinho et al. (2004) y Doressoundiram et
al. (2005).

El Modelo de Niza tiene dos falencias que deben ser mencionadas. En efecto, las simula-
ciones numéricas basadas en el Modelo de Niza desarrolladas hasta aqui no han sido capaces
de reproducir de manera simultdnea la baja excentricidad media y las maés altas inclinaciones
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de la poblacién del cinturén clasico. La excentricidad media de los objetos observados con
semiejes mayores entre 42 y 48 UA y distancias perihélicas mayores a 37 UA es de 0.07,
mientras que las simulaciones de Levison et al. (2007) producen un valor de 0.1. Por otra
parte, si bien estas simulaciones reproducen la distribucién de inclinaciones de la poblacion
hot del cinturén clasico entre los 4° y 10°, existe un déficit de objetos con inclinaciones més
elevadas. Los autores indican que estas discrepancias entre las simulaciones numéricas y las
observaciones deben ser debidas a simplificaciones del modelo. En efecto, el Modelo de Ni-
za no considera colisiones ni encuentros gravitacionales entre los planetesimales del disco, lo
cual podria afectar los resultados. Mas alld de estas falencias, el Modelo de Niza representa
el escenario maés eficaz para explicar de manera conjunta las caracteristicas orbitales de los
planetas gigantes, los Troyanos de Jupiter y Neptuno, el bombardeo tardio sobre los planetas
terrestres y las més intrigantes propiedades de la Regién Transneptuniana.

3.1.5. Cometas

Historicamente, la clasificaciéon de los cometas ha estado basada en sus periodos orbitales,
pudiéndose distinguir dos grandes grupos:

1. cometas de largo periodo, con P > 200 anos, y

2. cometas de corto periodo, con P < 200 anos. Los miembros de este grupo son subdi-
vididos a su vez en cometas de la familia de Jupiter, con P < 20 anos, y cometas tipo
Halley, con 20 < P < 200 anos.

Levison & Duncan (1994) desarrollaron simulaciones numeéricas de todos los cometas de corto
periodo conocidos, y observaron que la mayoria de los mismos se mueven entre cometas de la
familia de Jupiter y cometas tipo Halley muchas veces durante sus tiempos de vida dindmicos.
Sin embargo, Levison & Duncan (1994) encontraron también que el pardmetro de Tisserand
con respecto a Jupiter, dado por

T=% 192 /01-e) L cosi (3.17)

a aj

no varia significativamente durante sus integraciones, donde a, e e i son el semieje mayor, la
excentricidad y la inclinacién del cometa y ajy es el semieje mayor de Jupiter. Tal como fue
propuesto por primera vez por Carusi & Valsecchi (1987), estos argumentos sugieren que un
esquema de clasificacién de cometas basado en el pardametro de Tisserand seria mucho més
apropiado que aquel basado en el periodo orbital. De este modo, de acuerdo a su parametro
de Tisserand 7', los cometas pueden ser clasificados de la siguiente manera (Levison 1996):

1. cometas cast isotropicos, con T < 2,y

2. cometas eclipticos, con T' > 2. Los miembros de este grupo son subdivididos a su vez en
tres clases diferenciadas:

= cometas de la familia de Jupiter, con 2 < T' < 3, los cuales experimentan encuentros
a baja velocidad con Jupiter y de este modo pueden ser dominados dindmicamente
por el planeta. Este grupo tiene practicamente los mismos miembros que aquel
que reune a los cometas de la familia de Jupiter definidos a partir de sus periodos
orbitales;
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= cometas tipo Encke, con T > 3y a < aj, por lo cual tienen érbitas completamente
interiores a Jupiter;

= cometas tipo Chiron, con T > 3y a > aj, los cuales probablemente son equivalentes
a los Centauros, definidos en la siguiente seccién.

Las caracteristicas orbitales de los cometas casi isotropicos y eclipticos sugieren que los
mismos provienen desde diferentes fuentes. En efecto, tal como fue discutido en la Secciéon
2.3, los cometas casi isotrépicos provienen de la Nube de Oort mientras que los cometas eclip-
ticos tienen como fuente a la Regiéon Transneptuniana, particularmente al Disco Dispersado
(Duncan & Levison 1997).

3.1.6. Centauros

No existe una definiciéon universalmente aceptada para un Centauro. Es posible encontrar
definiciones alternativas en funcion de sus valores del semieje mayor a, de la distancia perihé-
lica g o del parametro de Tisserand T'. En efecto, un Centauro puede ser definido como un
objeto con un semieje mayor a entre 5 y 30 UA, o con una distancia perihélica en el mismo
rango de valores o cuyo pardmetro de Tisserand T' > 3 y a > aj, siendo aj el semieje mayor
de Jupiter. Més alla de estas discrepancias, es ampliamente aceptado que los Centauros son
objetos en un estado transitorio, los cuales entran en la regién de los planetas terrestres prove-
nientes de la Regién Transneptuniana y evolucionan hacia la zona de los cometas de la familia
de Jupiter (Ferndndez 1980; Duncan et al. 1988; Levison & Duncan 1997). Las Figuras 3.4a
y b muestran la distribucién de los Centauros observados hasta la fecha en los planos (a,e) y
(a,i), respectivamente. Para realizar dicho gréfico hemos adoptado la definicién de Centauro
que involucra la distancia perihélica.

La fuente principal de los Centauros es el Disco Dispersado de la Region Transneptuniana.
Los objetos del Disco Dispersado son capaces de evolucionar hacia la regién de los planetas
terrestres como consecuencia de encuentros con Neptuno, llegando a ser Centauros. Di Sisto
& Brunini (2007) estudiaron la poblacion de Centauros a través de simulaciones numéricas,
teniendo en cuenta la contribucién del disco dispersado. Estos autores encontraron que los
objetos del Disco Dispersado con ¢ < 35 UA son los maés eficientes en alcanzar la region de
Centauros. Ademds, la mayorfa de estos objetos tienen tiempos de vida entre 107 y 10® afios
como Centauros, con un valor medio de 7.2 x 107 afios. Un resultado interesante es que el
tiempo de vida medio de los Centauros depende de su inclinacion inicial i;, alcanzando valores
de 4.2 x 107 y 1.9 x 10® afios para i; ~ 16° y ~ 35°, respectivamente. Esto nos indica que
los objetos del Disco Dispersado con inclinaciones més elevadas produciran Centauros con
tiempos de vida dindamicos mayores.

3.2. Propiedades Fisicas

En esta seccién, describimos las caracteristicas fisicas mdas importantes asociadas a la
poblacion del Cinturén Principal de asteroides, NEOs, Troyanos jovianos y objetos de la
Region Transneptuniana.
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3.2.1. Asteroides del Cinturén Principal y NEOs
Taxonomia y Albedo

La base fundamental para llevar a cabo una clasificacién taxonémica de los asteroides es el
conocimiento del albedo geométrico y los espectros de reflexion en longitudes de onda visibles
y del infrarrojo cercano.

El albedo geométrico A es una cantidad representativa de la fracciéon de luz reflejada por
un objeto. De modo maés riguroso, el albedo geométrico se define como el cociente entre el
brillo de un objeto a angulo de fase cero y el brillo de un disco perfectamente difusor con un
radio igual al del objeto y ubicado a la misma distancia del Sol.

Por otra parte, los espectros de reflexién, los cuales caracterizan las propiedades superfi-
ciales de los asteroides, son tomados a longitudes de onda visibles y del infrarrojo cercano.
Una de las razones de esto, es que la radiacion del Sol tiene un maximo en la regiéon visible
media del espectro. Como consecuencia, si bien los objetos iluminados por el Sol tendran un
flujo incidente maximo en esta longitud de onda, la radiacién emitida por ellos presentard un
maximo dependiente de sus temperaturas superficiales. Para los asteroides, el méximo de la
radiacién emitida se produce entre los 0.3 y 1.1 um, lo cual depende del albedo, la emisividad
y las caracteristicas de los procesos térmicos. Por otra parte, la atmosfera resulta ser relati-
vamente transparente en estas longitudes de onda, comparada con su comportamiento para
longitudes de onda ultravioletas o del infrarrojo medio.

La clasificaciéon de los asteroides derivada a partir del albedo geométrico y de los espec-
tros de reflexién da lugar a lo que se conoce como tazonomia de asteroides. Si bien se han
propuesto diferentes sistemas de clasificacién taxondémicas, el méds importante ha sido aquel
desarrollado por Tholen (1984), el cual brindé las bases para los estudios futuros. Este esque-
ma de clasificacién de taxonomias define 14 clases principales, las cuales son denotadas por
las letras A, B,C,D,E, F,G,M,P,Q,R,S, T y V. Para algunas de estas clases, la letra que
las define estd asociada a la composicién especifica de los objetos que representan. Este es el
caso de la clase S, que incluye asteroides compuestos por silicatos, la clase C, compuestos de
carbono y la clase M, constituidos por metales, en particular, hierro y niquel.

Estas clases taxonémicas presentan caracteristicas distintivas en lo que concierne a propie-
dades espectrales, albedos y composicién. La clase B tiene albedos bajos entre el rango 0.04
y 0.08, mientras que la C muestra albedos entre 0.04 a 0.06. Las clases E, M y G muestran
espectros similares a la clase C, aunque albedos mas altos de 0.38, 0.12 y 0.09, respectiva-
mente. Los asteroides D tienen albedos entre 0.04 y 0.07, mientras que los de la clase S, entre
0.14 y 0.17. Las clases A, ), R y V presentan albedos moderadamente altos, mientras que
para las clases T y P, los mismos son bajos. Por otra parte, la Tabla 3.2 resume las més
importantes caracteristicas asociadas a las diferentes clases taxonémicas, en lo concerniente
a sus espectros y composicién.

Estas clases taxondmicas no se encuentran distribuidas uniformemente a lo largo del Cin-
turén Principal de asteroides, sino que las mismas muestran diferentes abundancias relativas,
como una funcién de la distancia heliocéntrica (Figura 3.9a, extraida de Bell et al. 1989).
A principios de los anos 80, Gradie & Tedesco (1982) estudiaron un total de 656 objetos
con didmetros D 2 50 km, concluyendo que los asteroides tipo S representan la clase maés
abundante entre las 2.1 y 2.5 UA los asteroides tipo C' dominan la zona central entre las 2.5
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Clases Espectro Mineralogia
Taxondémicas
A Pendiente muy abrupta en el Olivino y
rojo para A < 0.75 pum y fuerte Olivino Metalico
absorcién para A > 0.75 pym
B Sin lineas, Materiales orgédnicos y opacos,
con pendiente neutra silicatos hidratados
y carbono
C Sin lineas, con pendiente neutra Materiales orgédnicos y opacos,
o levemente enrojecida para A > 0.55um silicatos hidratados
Absorcién débil para A < 0.55um y carbono
D Pocas lineas, Materiales organicos (Carbono),
pendiente espectral muy silicatos enriquecidos con materiales
abrupta en el rojo organicos y hielos
E Pocas lineas, plano y Silicatos libres
levemente enrojecido para de hierro
0.3 <A<1.1pm
F Sin lineas, con pendiente neutra Materiales orgédnicos y opacos,
a levemente azulada para silicatos hidratados
0.3 <A<1.1pm y carbono
G Sin lineas, pendiente neutra a levemente Materiales orgédnicos y opacos,
enrojecida para A > 0.55um. silicatos hidratados
Fuerte absorcién para A < 0.55um y carbono
M Pocas lineas, pendiente neutra Metales, fundamentalmente
a levemente enrojecida para Hierro y Niquel
0.3 <A< 11pum
P Pocas lineas, levemente enrojecido Materiales organicos (Carbono),
0.3 <A< 1.1 um silicatos enriquecidos con materiales
organicos y hielos
Q Pendiente abrupta para Olivinos,
A< 0.7 pm. Piroxenos,
Profunda absorciéon para A > 0.75um Metales
R Pendiente muy abrupta para Olivinos y
A< 0.7 pm. Piroxenos
Muy profunda absorcién para A > 0.75um
S Absorcion fuerte a moderada Metales,
para A < 0.7 um, y de moderada Olivinos y
a inexistente a A > 0.7 pm. Piroxenos
T Pendiente moderadamente Similares a las
enrojecida para A < 0.75 pym, y clases C'y D
neutra para A > 0.75um
1% Pendiente de moderada a muy Piroxenos y

abrupta a A < 0.7 pm.
Absorciéon profunda a A > 0.75um

Feldespatos

Tabla 3.2. Clases taxonémicas de asteroides definidas por Tholen et al. (1984). Caracteris-
ticas espectrales y mineraldgicas.
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y 3.2 UA, mientras que los asteroides tipo D/P son las clases dominantes més alld de las 3.2
UA. Ademas, Gradie & Tedesco (1982) mostraron la existencia de algunos asteroides tipo C
y D entre las 2.1 y 2.5 UA y algunos asteroides tipo S maés alld de las 3.2 UA.

Por otra parte, de acuerdo a lo sugerido por Bell (1986), las clases taxonémicas de Tholen
pueden ser agrupadas en tres grandes asociaciones llamadas “superclases”. Este sistema cla-
sifica a los asteroides de acuerdo al grado de metamorfismo por calentamiento que ellos han
experimentado, més que por su composicién. Las tres superclases estdn dadas por: 1) los obje-
tos primitivos, los cuales no han sufrido calentamiento, o al menos sélo un poco, 2) los objetos
metamorficos, los cuales han experimentado el suficiente calentamiento como para evidenciar
cambios espectrales, y 3) los objetos igneos, cuyas superficies mineraldgicas se formaron a
partir de la fusién de materiales. Segin lo analizado por Bell (1986), los objetos primitivos
estan representados por las clases taxonémicas D, P, C'y @, los objetos metamoérficos por
las clases T', B, G y F', mientras que los objetos igneos reunen a las clases V., R, S, A, M
y E. La Figura 3.9b, extraida de Bell et al. (1989), nos muestra la distribucién de estas tres
superclases en el Cinturén Principal de asteroides. A partir de la misma se observa que los
objetos igneos dominan la regién interior a 2.7 UA, los objetos metamérficos se ubican en una
zona alrededor de las 3 UA, mientras que los primitivos dominan la regiéon exterior a 3.4 UA.

Hace unos anos, Mothé-Diniz et al. (2003) desarrollaron un anélisis destinado a refinar
la distribuciéon heliocéntrica de las clases taxonémicas en el Cinturén Principal de asteroides.
Usando un total de 2026 objetos con didmetros D 2 13 km, ellos encontraron importantes
diferencias con el andlisis realizado por Gradie & Tedesco (1982) y otros trabajos previos.
En efecto, Mothé-Diniz et al. (2003) concluyeron que los asteroides tipo S representan una
fraccion significativa de la poblacion del Cinturén Principal més alld de las 3 UA. Ademas,
ellos mostraron discrepancias relevantes en la distribucién de clases taxonémicas considerando
diferentes rangos de excentricidades e inclinaciones. Estos autores sugieren que las diferencias
entre sus resultados y aquellos obtenidos en los trabajos previos son debidas a un incremento
en el tamano de su muestra de asteroides, la cual incluye un ntmero grande de objetos
pequenos.

Una evidencia directa de la composicion de los asteroides estd dada por los meteoritos. En
efecto, la gran mayoria de los objetos que impactan la superficie de la Tierra provenientes del
espacio son fragmentos resultantes de colisiones entre asteroides. De este modo, si comparamos
los espectros de los asteroides con la composiciéon de los meteoritos, es posible encontrar
una relacién entre estos ultimos y las clases taxondémicas. Sin embargo, debemos tener en
cuenta que los espectros de los asteroides son representativos de una superficie que ha estado
fuertemente afectada por miles de millones de afios de radiacién solar y procesos colisionales.
Este detalle puede afectar la comparacién con los meteoritos, ya que los mismos guardan
informacién del proceso de formacién de sus cuerpos precursores.

Densidad

La existencia de sistemas binarios en diversas poblaciones de pequenos planetas de nuestro
Sistema Solar ha permitido llevar a cabo estimaciones precisas de la masa de los asteroides.
Ademas, si tenemos la masa total y el tamafio de las componentes de un sistema binario, es
posible calcular su densidad p.
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Figura 3.9. Distribucién de taxonomias de Tholen (1984) a) y superclases de Bell (1986)
b), como funcién de la distancia heliocéntrica. Figura extraida de Bell et al. (1989)
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Particularmente, las formas irregulares de los NEOs introducen incertezas en la determi-
nacién de sus tamanos y por ende, en el calculo de la densidad. De acuerdo a Noll (2006), la
densidad de los NEOs esta en el rango 0.8 < p < 2.6 g cm ™3,

Los asteroides del Cinturén Principal permiten obtener estimaciones més precisas de la
densidad. Por un lado, estos objetos pueden ser bien resueltos a partir de imagenes directas o
de radar, lo cual conduce a buenas determinaciones de sus didmetros. Por otro lado, muchos
de los sistemas binarios del Cinturén Principal son muy asimétricos, teniendo la mayor parte
de la masa en la componente primaria. Esta caracteristica hace que las suposiciones realizadas
sobre el albedo relativo entre ambas componentes introduzca una incerteza despreciable. De
acuerdo a lo sugerido por Noll (2006), la densidad de los asteroides del Cintur6n Principal
estd en el rango 0.6 < p < 3.8 g cm 3.

3.2.2. Troyanos Jovianos
Taxonomia, Albedo y Color

La distribuciones de albedos y didmetros de los Troyanos de Jupiter permanecen aun
pobremente conocidas. El trabajo mas importante desarrollado en este campo fue publicado
por Ferndndez et al. (2003). A partir de observaciones en longitudes de onda visibles y del
infrarrojo medio, estos autores derivaron el albedo geométrico y el radio de 32 Troyanos de
Jupiter, sin encontrar ninguna correlaciéon estadisticamente significativa entre estos dos para-
metros. La Figura 3.10 muestra la distribucién de albedos de los Troyanos jovianos derivada
por Ferndndez et al. (2003), junto con aquellas asociadas a cometas activos y candidatos a
cometas extintos. De acuerdo a este estudio, el albedo medio de los Troyanos jovianos tiene
un valor de 0.041 4+ 0.002. Ademas, a partir de la Figura 3.10 resulta evidente que la distribu-
cién de albedos de los Troyanos de Jupiter resulta ser consistente con aquella de los cometas,
aunque difiere de las distribuciones asociadas a Centauros y objetos de la Regién Transnep-
tuniana derivadas por Stansberry et al. (2008). Estos resultados sugieren que las superficies
de los Troyanos jovianos son mas parecidas a aquellas de los cometas activos y extintos, que
a aquellas asociadas a objetos precursores de cometas, tales como los Centauros. Sélo el Tro-
yano joviano (4079) Ennomos presenta un albedo significativamente alto, con un valor de ~
0.14. Los estudios indican que esta caracteristica peculiar podria ser debida a la presencia de
hielo sobre su superficie, excavado desde capas inferiores como consecuencia de un evento de
impacto reciente.

Las caracteristicas superficiales de los Troyanos jovianos conocidos indican que la gran
mayoria de los mismos pueden ser clasificados como pertenecientes a la clase D en la taxonomia
de asteroides, aunque las clases C y P también estan presentes entre ellos. Este resultado es
claramente evidente a partir de la Figura 3.11, la cual es extraida del trabajo de Fornasier et
al. (2007). De la misma puede observarse que los asteroides tipo D dominan las poblaciones
de Troyanos jovianos asociadas a los puntos L4 y L5, pero la presencia de asteroides tipo C
y P resulta ser superior en Ly4.

Por otra parte, Fornasier et al. (2007) encontraron una correlacién entre el color y la
inclinacion de los Troyanos jovianos, manifestando que aquellos objetos con inclinaciones
orbitales mas elevadas resultan ser més rojos que aquellos con inclinaciones menores. Mas
tarde, Szab6 et al. (2007) confirmaron esta tendencia a partir de observaciones realizadas en
el marco de trabajo del Sloan Digital Sky Survey.

93



3. Generalidades

Number

12 £ T T T ) T T 4 4 v v T ]
9k Trojans (n = 0.94) 7
6F :
3k .
OC (I I I N T (7ol M ]
£ [ I 1 — ! e I ]
4l Active comets |
3 = -

2 L )
L L‘ .
0 —

6 I I I _
5F Dead comet candidates -
4+ —
L _
2 _ —
1 L —
O L L L L | L L | L L | | L L L L | L L L L
0.00 0.05 0.10 0.15 0.20

Geometric Albedo

Figura 3.10. Distribucién de albedos de Troyanos jovianos derivada por Fernandez et al.
(2003), junto con aquellas asociadas a cometas activos y candidatos a cometas extintos. El
albedo medio de los Troyanos jovianos tiene un valor de 0.041 £+ 0.002. Figura extraida de
Fernéndez et al. (2003).
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Figura 3.11. Clases taxondmicas entre los Troyanos jovianos. Los asteroides tipo D dominan
las poblaciones de Troyanos jovianos asociadas a los puntos L4 y Ls, pero la presencia de
asteroides tipo C y P resulta ser superior en L4. Figura extraida de Fornasier et al. (2007).

Finalmente, Fornasier et al. (2007) compararon los colores de los Troyanos jovianos con
aquellos asociados a las diferentes poblaciones de pequenos cuerpos del Sistema Solar exterior.
Ellos encontraron que los Troyanos de Jupiter son los mas azules de todas las clases. Ademas,
ellos indicaron que los colores medios de los Troyanos son compatibles con aquellos asociados
a los cometas de corto periodo, aunque sus distribuciones de colores son incompatibles tanto
en su ancho como en su forma. Segun Fornasier et al. (2007), la compatibilidad en los colores
medios de estas poblaciones es causada por el niimero pequeno de cometas de la muestra més
que por una correlacién fisica. Del mismo modo, estos autores encontraron que los colores
medios de los Troyanos resultan ser consistentes con aquellos asociados a los Centauros neu-
tros, aunque sus distribuciones son incompatibles. De acuerdo a sus estudios, Fornasier et al.
(2007) concluyeron que los Troyanos jovianos presentan caracteristicas peculiares muy dife-
rentes comparadas con aquellas de las distintas poblaciones de pequenos cuerpos del Sistema
Solar exterior. En efecto, estos autores determinaron que nuevos analisis espectroscépicos y
polarimétricos resultan ser absolutamente necesarios con el fin de investigar la naturaleza de
los Troyanos jovianos y determinar algin tipo de conexién genética entre estos cuerpos y los
objetos de la Regién Transneptuniana, Centauros y cometas de corto periodo.

Densidad

Hasta la fecha, se han realizado estimaciones de la densidad sobre dos Troyanos jovianos
unicamente: ellos son (617) Patroclus y (624) Hektor. Patroclus es el primer Troyano binario
descubierto (Merline et al. 2001). Determinaciones preliminares de sus pardametros orbitales
permitieron obtener una estimacién de su densidad, derivando un valor de ~ 1.3 g cm~2 (Mer-
line et al. 2002; Noll 2006), similar a aquellas de los asteroides tipo C. Sin embargo, a partir
de observaciones mas precisas del periodo orbital y la separacién entre las dos componentes
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del sistema binario, Marchis et al. (2006a) concluyeron que la densidad de Patroclus es de
~ 0.8 g cm™3. Si bien este valor es demasiado bajo comparado con aquel obtenido para los
asteroides conocidos, el mismo resulta ser consistente con densidades de 1-2 g cm ™3 derivadas
para objetos de la Regién Transneptuniana (Jewitt & Sheppard 2002; Lacerda & Luu 2006).

Por otra parte, observaciones realizadas sobre Hektor han revelado que este objeto presenta
un pequeno satélite, constituyendo un sistema binario cercano o de contacto (Marchis et al.
2006b). Determinaciones de las masas de las componentes a partir de los pardmetros orbitales
derivados de las observaciones son consistentes con aquellas obtenidas a partir de modelos
de estabilidad de un sistema binario. Estos andlisis concuerdan en sugerir que la densidad de
Hektor es de ~ 2.4 g cm 3.

Las densidades de los Troyanos jovianos parecen ubicarse en un amplio rango que incluye
valores asociados a asteroides del Cinturén Principal (0.6-3.8 g cm™3 (Noll 2006), nticleos
cometarios (0.1-1.5 g cm 3 (Lowry et al. 2008) y objetos de la Regién Transneptuniana (0.5
3 g ecm™? (McKinnon et al. 2008, Noll et al. 2008). Este resultado podria indicar que los
Troyanos de Jupiter son objetos provenientes de diferentes poblaciones, o bien reflejar los
efectos de una actividad colisional significativa. Una consecuencia natural de las colisiones
entre asteroides es la formacién de estructuras conocidas como rubble piles, los cuales son
objetos de muy baja cohesion, constituidos por fragmentos reacumulados. Una poblacién de
Troyanos jovianos conformada por una mezcla de tales estructuras y cuerpos primordiales,
seria consistente con aquel amplio rango de densidades.

3.2.3. Centauros y Objetos de la Region Transneptuniana
Albedo

Anélisis concernientes al albedo geométrico muestran una distincién evidente entre los
mas grandes miembros de la Regién Transneptuniana y el resto de la poblacién (Stansberry
et al. 2008). En efecto, debido a la presencia de hielo de CHy sobre sus superficies, Eris, Make
Make y Pluton tienen albedos geométricos extremadamente elevados, cuyos valores son de ~
0.86, 0.8 y 0.5, respectivamente. Del mismo modo, si bien Haumea no muestra evidencias de
CHy4, su superficie estd dominada por la absorcion de hielo de HyO, dando lugar a un alto
albedo geométrico de ~ 0.73. Por otra parte, Caronte, el cual presenta un espectro similar,
tiene un albedo geométrico de ~ 0.37.

La dicotomia existente entre Eris, Make Make, Pluton, Haumea y el resto de los objetos
de la Region Transneptuniana y Centauros, en términos de sus albedos y caracteristicas
espectrales, pone en evidencia que ellos son miembros de una clase particular de objetos dentro
de esta poblacién. En efecto, con excepcién de estos cuerpos peculiares, los valores tipicos del
albedo geométrico para los objetos de la Region Transneptuniana y Centauros estan entre
0.069 y 0.08, con una dispersién de 0.041. Por otra parte, dependiendo de la definicién usada
para su clasificacion, los Centauros parecen tener albedos geométricos levemente menores a
aquellos asociados a los objetos objetos transneptunianos.

Taxonomia

Barucci et al. (2006) propusieron un esquema de clasificacién taxonémico para Centauros
y objetos de la Regiéon Transneptuniana, basados en las propiedades de sus indices de color.
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Figura 3.12. Distribucién de colores para Centauros y objetos de la Regién Transneptu-
niana, en el espacio de elementos orbitales. Los objetos son graficados a través de circulos
proporcionales a sus tamafios, y sus colores son escaleados desde azul a rojo, de acuerdo al
valor de sus indices de color B — R. Figura extraida de Doressoundiram et al. (2005).
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Haciendo uso de una muestra de 51 Centauros y objetos transneptunianos con indices de color
B-V,V—-RV —-1yV —J, estos autores definieron los siguientes cuatro grupos:

= BB: esta representado por objetos que tienen colores neutros respecto al Sol. Sus pro-
piedades espectrales ponen en evidencia la existencia de grandes cantidades de carbono
amorfo sobre sus superficies. Por otra parte, las bandas de absorcién de HoO resultan
ser mas fuertes que en los otros grupos.

= RR: contiene a los objetos mas enrojecidos del Sistema Solar. Los andlisis espectrales
indican la existencia de hielo de HoO sobre sus superficies. Por otra parte, el enro-
jecimiento significativo manifestado por estos objetos podria implicar la existencia de
grandes cantidades de sélidos orgénicos complejos producidos por la irradiacion.

= [ R: sus miembros resultan ser menos rojos que los representantes del grupo RR. Algunos
de ellos contienen silicatos hidratados sobre sus superficies.

= BR: es un grupo intermedio entre el BB y el IR, aun cuando su color esta mas rela-
cionado con este tltimo. La mayoria de sus miembros presentan hielo de HoO sobre la
superficie.

Los analisis indican que a medida que nos movemos desde el grupo neutro BB al enrojecido
RR, un mayor contenido de material organico es requerido para poder ajustar adecuadamente
las caracteristicas espectrales observadas. Los colores tipicos asociados a los grupos BBy BR
pueden ser alcanzados sin requerir la presencia de material organico, o al menos con un escaso
porcentaje. Por otra parte, el hielo de HoO podria estar presente en todos los espectros de
estos grupos. Finalmente, destacamos que los grupos BB y BR tienen colores muy similares
a aquellos de los asteroides tipo C' y D.

Colores

Las caracteristicas mas importantes concernientes a los colores de Centauros y objetos de
la Region Transneptuniana fueron derivadas por Peixinho et al. (2004) y Doressoundiram et
al. (2005), entre otros.

La Figura 3.12, extraida de Doressoundiram et al. (2005), representa la distribucién de
colores para Centauros y objetos de la Region Transneptuniana, en el espacio de elementos
orbitales. Los objetos son graficados a través de circulos proporcionales a sus tamaifios, y sus
colores son escaleados desde azul a rojo, de acuerdo al valor de sus indices de color B — R.

A partir de la misma se observan correlaciones entre el color, la inclinacién y la distancia
perihélica de los Objetos Clasicos. De la Figura 3.12a se aprecia que los objetos con distancias
perihélicas ¢ < 40 UA tienden a ser mas azules, mientras que aquellos con distancias perihé-
licas mayores son mas rojos. Ademas, a partir de la Figura 3.12b, es posible observar que los
objetos con alta inclinaciéon orbital tienden a ser mas azules que aquellos con inclinaciones
menores. Sin embargo, los estudios indican que esta correlacién podria estar conectada con
aquella que involucra al perihelio. Por otra parte, es importante destacar que las correlaciones
mencionadas parecen ser dependientes del tamano de los objetos.

o8



3.2. Propiedades Fisicas

V-R

0.9

0.8

0.7

0.6

0.5

0.4

0.3

T T T T 25 T T T
= A B-R<1.5
L % 1 A B-R-15
L ([ RR
[ a— 20 - H A -
+—= :
- e e L 4 :
—a— = HEAN
o : A
D 15 s .
L = Sre ® & AN
» S A
—-— = S s .
© : A
c :
i _T_) 10 T
—— L= ‘A
2 :
VN
A DA A
i 1 5 A A i A ]
A A
DOR02 —-a— A o
(a) 1 1 Jm 1 I_PI 1 0 (b) 1 1 1
8 1 1.2 1.6 1.8 2 2.2 0 0.1 0.2 0.3 0.4
: : B:-R : : : . Eccentricity : :
- 1 09Ff 1
- 1 08¢ 1
i 1 o7t + 1
: ke ol 1 |
=
- {1« 1 os| -
HH
i Hv—?-« 7 0.4 - 7
o DOR02 —o— o 03 + DORQ2 —eo— A
(C) 1 1 1 1 LP 1 1 (d) LP
0.6 0.8 1.2 14 1.6 1.8 0.6 0.8 1 1.2 14 1.6 1.8
B-V B-v

Figura 3.13. a) Distribucién de colores B — R de Plutinos, como funcién de la magnitud
absoluta H. Los més pequenos parecen ser més azules, mientras que los méas grandes se
muestran més rojos. b) Distribucién de colores B — R de Plutinos en el plano (e, i). Los
diferentes colores se mezclan bien, sin ubicarse en regiones preferenciales. ¢) Distribucién de
colores B —V y V — R para los objetos del Disco Dispersado. La escasez de objetos rojos
es evidente. d) Distribucién de colores B — V' y V — R para Centauros. Los colores parecen
definir dos diferentes grupos, sugiriendo una bimodalidad. La sigla DOR02 hace referencia
a los datos derivados por Doressoundiram et al. (2002) con el Meudon Multicolor Survey,
mientras que LP representa el conjunto de datos de Peixinho et al. (2004) obtenidos a partir

del ESO Large Program. Figura extraida de Peixinho et al. (2004).
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Si observamos la Figura 3.12b podemos notar que los Objetos Clasicos parecen agruparse
en dos poblaciones distintivas: 1) una poblacién de color rojo, representada por un agrupa-
miento de objetos dindmicamente frios con inclinaciones ¢ < 4.5°, y 2) una poblacién con
inclinaciones superiores y una mayor dispersion de colores. Este resultado es consistente con
aquel propuesto por Brown (2001). Los estudios indican que son necesarias nuevas investiga-
ciones para determinar si las correlaciones mencionadas en el parrafo anterior son debidas a
esta subdivisién.

Concerniente a la poblaciéon de Plutinos, los estudios indican que sus miembros més pe-
quenos resultan ser més azules, mientras que aquellos de mayor tamafio son méas rojos (Figu-
ra 3.13a). Otro dato de interés es que la distribucion de los Plutinos de diferentes colores estén
bien mezclados en el espacio (i, e) (Figura 3.13b). Este punto es importante, ya que introduce
una restriccion significativa en los modelos de formacién de estas estructuras, tal como se
menciond en la Secciéon 3.1.4. Por otra parte, la poblacién del Disco Dispersado manifiesta
una carencia de objetos rojos (Figura 3.13c).

Un rasgo peculiar observado en estas poblaciones de pequenos cuerpos es la bimodalidad
de colores de los Centauros (Figura 3.13d). Esta cualidad no es apreciada en las distribuciones
asociadas a los objetos de la Regién Transneptuniana.

Densidad

Hasta la fecha, alrededor de 40 sistemas binarios o miltiples han sido reconocidos en
la Region Transneptuniana. Plutén, Haumea y Eris, tres de los méas grandes objetos de esta
region, forman parte de estas estructuras. Diferentes trabajos han sido desarrollados con el fin
de calcular las densidades asociadas a estos grandes objetos de la Regién Transneptuniana,
haciendo uso de las propiedades orbitales de sus satélites. Buie et al. (2006) analizaron el
sistema constituido por Plutén y Caronte, derivando valores para la densidad de estos objetos
de p =2+ 0.06 y p = 1,654 0.06 g cm ™3, respectivamente. De modo similar, Rabinowitz et
al. (2006) derivaron una densidad p = 3+ 0.4 g cm~3 para Haumea, mientras que Brown
(2006) obtuvo un valor de p = 2,26+ 0.25 g cm ™3 para Eris. Las altas densidades asociadas a
estos grandes objetos transneptunianos indican que sus interiores deben albergar una cantidad
significativa de material rocoso y/o carbonéceo, a diferencia de sus superficies completamente
dominadas por hielo.

Recientemente, datos derivados a través del Telescopio Espacial Spitzer permitieron deri-
var las densidades asociadas a cuatro sistemas binarios pequenos de la Regién Transneptu-
niana. En efecto, los valores obtenidos para (26308) 1998 SMygs5, (47171) 1999 TCsg, (65489)
Ceto/Phorcys y (42355) Tychon/Echidna fueron de p = 0,7:&8:3? g cm ™3 (Spencer et al. 2006),
p= 0,5:&8:;’ g cm~3 (Stansberry et al. 2006), p = 1,38:&8:23 g cm~? (Grundy et al. 2007) y
p = O,47i8ﬁg g cm™3 (Grundy et al. 2008), respectivamente. Por otra parte, Takahashi &
Ip (2004) estimaron una densidad p < 0.7 g ecm ™ para 2001 QGaogs. Las bajas densidades
de cuatro de estos cinco objetos requieren que los mismos no posean material rocoso en su
interior, o que al menos, exista en muy escasas cantidades. Incluso para composiciones de
hielo HoO puro, las densidades encontradas sugieren diversos espacios vacios en su estructu-
ra interna. Por otra parte, la densidad de Ceto/Phorcys, algo més elevada que el resto, es
consistente con una mezcla de hielo y roca. Estos resultados, junto con las conclusiones deri-
vadas por McKinnon et al. (2008), establecen que las densidades de los objetos de la Region
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3.3. Colisiones entre Asteroides - Leyes de Impacto

Transneptuniana se ubican en una amplio rango, desde aproximadamente 0.5 hasta 3 g cm™3.

3.3. Colisiones entre Asteroides - Leyes de Impacto

El primer intento de analizar la evolucién colisional de los asteroides del Cinturén Princi-
pal fue desarrollado por Dohnanyi (1969) hace casi cuarenta afios. Dohnanyi (1969) modelé
analiticamente la evolucién colisional de una poblacién de objetos asumiendo a los mismos
como esferas de igual densidad con la misma resistencia a impactos por unidad de masa. Dicho
modelo incluyé tanto colisiones catastréficas como eventos de craterizacién, aunque conclu-
y6 que el efecto de las craterizaciones resulta ser despreciable. El resultado mas importante
obtenido a partir del andlisis de Dohnanyi (1969) establece que la distribucién de tamanos
diferencial* de una poblacién en estado estacionario tiene un exponente igual a 3.5. Tiempo
después, los trabajos de Greenberg & Nolan (1989), Williams & Wetherill (1994) y Tanaka
et al. (1996) permitieron confirmar tales resultados.

Sin embargo, la distribucién de tamanos de los asteroides del Cinturén Principal difiere
significativamente de una ley de potencias con una tnica pendiente. En efecto, la distribucién
de tamanos observada del Cinturén Principal presenta una estructura de onda cuyo valor me-
dio estd dado por una ley de potencias con un exponente ¢ menor al valor de 3.5 encontrado
por Dohnanyi (1969). Esta inconsistencia entre la teoria y las observaciones se debe funda-
mentalmente a que, contrariamente a las suposiciones de Dohnanyi (1969), la resistencia a
impactos de los asteroides es una funcion del tamano. En efecto, diversos modelos numéricos
(Love & Ahrens 1996; Melosh & Ryan 1997; Benz & Asphaug 1999), argumentos analiticos
(Davis et al. 1985; Farinella et al. 1982; Housen & Holsapple 1990) y estudios de laboratorio
(Housen & Holsapple 1999) han puesto en evidencia dicha dependencia. Para cuerpos peque-
nos, con diametros < 1 km, las propiedades del material controlan la resistencia a impactos la
cual decrece con un aumento de tamafno. Por otra parte, para cuerpos mas grandes, la grave-
dad domina la resistencia a impactos la cual se incrementa con un aumento de tamano. Como
consecuencia de esto, diremos que los asteroides con didmetros < 1 km estédn en el régimen
de cohesion mientras que aquellos de mayor tamano pertenecen al régimen gravitatorio.

En los diferentes modelos de evolucién colisional encontrados en la bibliografia, dos defi-
niciones alternativas son generalmente utilizadas para describir la resistencia a impactos de
los asteroides. Ellas son las energias especificas de impacto de fragmentacién y dispersién,
designadas por (s v Qp, respectivamente. ()5 es la cantidad de energia por unidad de ma-
sa del blanco necesaria para fragmentar catastréficamente un cuerpo, de modo tal que el
fragmento resultante mas grande conserve la mitad de la masa del cuerpo original, sin tener
en cuenta la reacumulacion de los fragmentos. Por otra parte, ()p representa la cantidad de
energia por unidad de masa necesaria para fragmentar un cuerpo y dispersar la mitad de su
masa. Para cuerpos pequenios pertenecientes al régimen de cohesién, la energia de ligadura
gravitacional es despreciable por lo cual Qg y @p tienen el mismo valor. Para objetos més
grandes pertenecientes al régimen gravitatorio, )p debe ser mayor que (Js ya que la grave-
dad es importante y puede impedir la dispersién de los fragmentos. Las Figuras 3.14a y b
muestran las estimaciones de ()s y Qp derivadas por diferentes autores, respectivamente.

4La distribucién de tamaifios diferencial de una poblacién estd dada por dN = CD~PdD, donde D es el
didmetro, dN es el nimero de cuerpos en el rango de tamaifios [D, D + dD], C' es una constante y p es un
exponente dado.
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Figura 3.14. Leyes de Impacto (Js y Qp obtenidas por diferentes autores.
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Muchos modelos numéricos de evoluciéon colisional, tales como aquellos desarrollados por
Durda (1993), Davis et al. (1994), Durda & Dermott (1997) y Durda et al. (1998) han ana-
lizado los efectos de la dependencia con el tamafio de las leyes de impacto de los asteroides.
Dichos trabajos han mostrado que la distribuciéon de tamanos diferencial de una poblacién
tiene un exponente mayor a 3.5 cuando la resistencia a impactos decrece con un aumento
de tamano, mientras que tal exponente resulta menor a 3.5 cuando la resistencia a impactos
se incrementa. Precisamente este comportamiento da lugar a una estructura de onda que se
propaga hacia tamanos mayores que aquel que determina la transicion entre el régimen de
cohesion y el régimen gravitatorio.

Para analizar estas cuestiones un poco mas en detalle, nos remitimos al trabajo desarro-
llado por O’Brien & Greenberg (2003), quienes estudiaron los efectos de una resistencia a
impactos dependiente del tamano a partir de un modelo analitico. Estos autores mostraron
que si la energia especifica de impacto de dispersion QQp estd dada por una ley de potencias
del diametro D de la forma

Qp = QoD’, (3.18)

entonces, el exponente de la distribuciéon de tamanios diferencial de una poblacién colisional-
mente evolucionada en estado estacionario esta dado por
S
= T+3
=
2+ 3

(3.19)

Para s = 0, lo cual corresponde a una resistencia a impactos independiente del tamafio, p =
3.5, reproduciendo la solucién cldsica de Dohnanyi (1969). Sin embargo, la Ecuacién 3.18 nos
muestra que si Qp varfa con el tamano (esto es, si s # 0), p puede diferir significativamente del
resultado de Dohnanyi (1969). Para objetos en el régimen de cohesién, la resistencia a impactos
decrece con un aumento de tamano, por lo que s < 0y por ende p < 3.5. Contrariamente, para
objetos en el régimen gravitatorio, la resistencia a impactos se incrementa con un aumento
de tamano, por lo que s > 0 y por ende p > 3.5.

Para entender como este resultado da lugar a una estructura de onda en la distribucién
de tamanos, consideremos una energia especifica de impacto de dispersiéon (Jp como aquella
mostrada en la Figura 3.15a. Q)p consiste de dos leyes de potencia que describen la respuesta
colisional de los objetos en el régimen de cohesién y en el régimen gravitatorio y se intersectan
en el didmetro de transicién D;. De acuerdo a lo discutido en el parrafo anterior, la Figu-
ra 3.15b nos muestra que la distribucién de tamanos diferencial de una poblaciéon en estado
estacionario es mas empinada para objetos en el régimen de cohesién que para objetos en
el régimen gravitatorio. Llamemos Dy al didmetro del objeto mas pequeno capaz de frag-
mentar a un cuerpo de diametro D;. Debido a la transicion entre el régimen gravitatorio y el
régimen de cohesién por debajo del didametro Dy, el nimero de impactores con un didmetro
Dy, es mayor que aquel que se tendria si se asumiese que todos los cuerpos pertenecen al
régimen gravitatorio, llevando a una configuracién que no estéd en estado estacionario. A partir
de la Figura 3.15c se observa que debido a este exceso de impactores, el nimero de cuerpos
de didmetro Dy decrece. Finalmente, la Figura 3.15d nos muestra que este decrecimiento lleva
a un exceso de objetos que pueden ser destruidos por impactores de didmetro Dy, lo cual
conduce a una disminucién en el nimero de cuerpos mayores y asi siguiendo. De este modo,
una estructura de onda se forma en la porcién de la poblacién asociada a los objetos de mayor
tamano.
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Figura 3.15. Formacion de ondas en una poblacién de objetos que evolucionan colisional-
mente. La transicién entre un régimen de cohesion y un régimen gravitatorio da lugar a la
formacion de estas estructuras.

Otro de los factores que juega un rol fundamental en la descripcion de la resistencia a
impactos de un asteroide es el denominado pardmetro de inelasticidad fie, el cual determina
que fraccién de la energia recibida por un cuerpo es transformada en energia cinética de
los fragmentos. Un valor pequeiio de fi, implica que la dispersion de los fragmentos sera
dificultosa, lo cual se corresponde con un valor grande de (Jp. Por el contrario, un valor
elevado de fi lleva a una dispersion més efectiva, lo cual estd de acuerdo con un valor
pequeno de Qp (Davis et al. 1989). El parametro de ineslaticidad fi. es pobremente conocido
en procesos colisionales. Sin embargo, es aceptado que fy puede variar con el tamano, con
la velocidad de impacto y probablemente con las propiedades del material. De acuerdo a lo
estudiado por Davis et al. (1989), para cuerpos con didmetros de ~ 100 km, fi. puede ser
mayor a 0.1, mientras que para objetos pequenos, analizados en experimentos de laboratorio,
fxe puede ser menor a 0.01.

Algunos autores, tales como Durda et al. (1998), usaron a @p en lugar de Qg como pa-
rametro principal en sus modelos de evolucién colisional. Sin embargo, O’Brien & Greenberg
(2005) mostraron que la forma general de la poblacién de asteroides evolucionada final estd
determinada principalmente por Qp, aunque variaciones en (Js v fxe pueden afectar tal po-
blacién final aun cuando QJp sea siempre la misma. Esta conclusién resulta ser relevante y
nos permite justificar la eleccién de Qg y fre como pardmetros de entrada de nuestro modelo
colisional, el cual es descripto en detalle en el capitulo siguiente.
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Capitulo 4

Modelo Colisional

En este capitulo, presentamos las principales caracteristicas de nuestro algoritmo destinado
a describir el resultado de una colisién entre dos cuerpos. El modelo propuesto estd basado
en el método desarrollado por Petit & Farinella (1993), con las correcciones realizadas por
O’Brien & Greenberg (2005) en la determinacién de la velocidad de escape.

4.1. Definiciones

Para cualquier estudio de evolucién colisional, las siguientes cantidades resultan ser fun-
damentales:

= las energias especificas de impacto de fragmentacién y dispersion ()s v Qp, respectiva-
mente,

= el parametro de ineslaticidad fye, el cual determina que fraccion de la energfa recibida
por un cuerpo es transformada en energia cinética de los fragmentos,

= la velocidad media de impacto V', y

» la probabilidad intrinseca de colisién (F;), la cual determina la probabilidad de colisién
por unidad de tiempo y unidad de secciéon eficaz, para un dado par blanco-proyectil.

El algoritmo numérico que nosotros proponemos permite estudiar el resultado de una
colisién entre dos cuerpos en dos regimenes de naturaleza diferente: (1) un régimen catastrofico,
donde el fragmento resultante més grande conserva menos del 50 % de la masa del cuerpo
original, y (2) un régimen de craterizacion, donde, como la denominacién lo indica, tiene lugar
la formacién de crater. La velocidad de impacto V' y la energia especifica de fragmentacion
(Ys nos permiten determinar, para un cuerpo dado, si la colisién debe ser estudiada en el
régimen catastrofico o en el régimen de craterizacién. En efecto, la energia cinética relativa
en una colisién entre dos cuerpos de masas M7 y Ms estd dada por

1 MM, _,

Era = 5oV,
LT oM, + My

(4.1)
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donde V,q es la velocidad de impacto relativa. De acuerdo a las definiciones dadas y asumien-
do que esta energia es equiparticionada entre los dos cuerpos colisionantes (Hartmann 1988),
para el cuerpo i la fragmentacién catastrofica tiene lugar si Eyq > 2Qs ;M; (Greenberg et al.
1978; Petit & Farinella 1993), mientras que por debajo de este limite, ocurre un evento de
craterizacién. De este modo, si dos objetos colisionan, la iltima relacién permite determinar
si ambos son catastréficamente fragmentados, si uno es craterizado y el otro fragmentado
catastréficamente, o ambos son craterizados (lo cual resulta ser muy poco probable teniendo
en cuenta los valores actuales asociados a la velocidad de impacto entre asteroides, la cual es
de ~ 5 km s~! en el Cinturén Principal, segtin lo analizado por Bottke et al. 1994). Para cual-
quiera de estas posibles salidas, nuestro algoritmo computa la distribucién de los fragmentos
resultantes desde cada uno de los dos cuerpos colisionantes. En efecto, las Secciones 4.2 y 4.3
describen el tratamiento de una colisién en el régimen catastréfico y en el régimen de crate-
rizacién, respectivamente. Ademaés, para cualquier de las tres posibles salidas mencionadas,
la Seccién 4.4 describe los procesos de escape y reacumulacién de los fragmentos resultantes,
llevando a cabo una determinacién de la velocidad de escape.

4.2. Impactos Catastroéficos

Con el objetivo de modelar la distribuciéon de los fragmentos que resultan a partir de
un evento de fragmentacion catastréfica, desarrollamos un modelo basado en el algoritmo de
Petit & Farinella (1993).

Si un cuerpo de masa M; es fragmentado catastréficamente, la masa del fragmento resul-
tante mds grande serd Myax; = M; f1;, donde fi; es

1 QSZ-MZ->1’24
. : , 4.2
fL 2 ( Erel/2 ( )

de acuerdo a resultados experimentales obtenidos por Fujiwara et al. (1977).

Definimos N;(> m) como el nimero de fragmentos del cuerpo ¢ con una masa mayor que
m. N;(> m) tiene una discontinuidad en m = M.y, ya que existe sélo un fragmento de
masa Mmax,; que resulta de la fragmentacion catastréfica del cuerpo i. Entonces, si O(z) es
la Funcién Escalén de Heaviside (esto es, ©(z) = 0 para x < 0y O(x) = 1 para z > 0),
N;(> m) puede escribirse como

NZ(Z m) = Bimibi@(Mmaxi — m), (4.3)
donde b; es un exponente caracteristico. Ademds, como N;(> Mpax i) = 1, entonces a partir de
la dltima ecuaciéon encontramos que B; = (Mmax,i)bi. Con el objetivo de calcular el exponente
caracteristico b;, derivamos la distribucién acumulada de masa M;(< m), la cual representa

la masa total de fragmentos del cuerpo i con una masa menor que m. En efecto, M;(< m)
puede ser calculada por la expresién

M;(<m) = /Om mn;(m)dm, (4.4)
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4.3. Impactos Craterizantes

donde n;(m)dm define la distribucién diferencial de tamanos de los fragmentos. De acuerdo
a la Ecuacién 4.3, n;(m)dm estd dada por

nl(m)dm = {biBimibiile(Mmax,i - m)
+ Bim_bié(m - Mmax,i)}dmy (45)

donde §(x) = dO(z)/dzr es la Funcién Delta de Dirac. Luego, insertando esto en la Ecua-
cién 4.4 y usando que B; = (Mmax,i)bi, entonces M;(< m) serd escrita como

biMY
My m) = =m0 L = O(m — M)}
Mmaxi

A partir de esta expresion, es posible derivar una relacién entre fi;, dada por la Ecuacién 4.2,
y el exponente caracteristico b;. En efecto, la ley de conservacién de la masa implica que
M;(< Mmaxi) = M;; luego, a partir de la Ecuacién 4.6, derivamos la condicién

Mmax,i

M; =
i 1_bia

(4.7)

Y, ya que Myax; = M, fi;, entonces
bi =1— fi;. (4.8)

De este modo, si fi; es calculada por la Ecuaciéon 4.2, b; puede ser derivada a parir de la
expresion 4.8. Con esto, cada parametro presente en la Ecuacion 4.3 queda determinado y
luego, dicha expresion puede ser usada para calcular la distribucién de los fragmentos que
resultan a partir de un evento de fragmentacion catastrofica.

4.3. Impactos Craterizantes

Por debajo del limite de fragmentacién catastréfico (Eype < 2Qs,;M;), la colisién da lugar
a la formacién de un créter sobre el cuerpo i. Nuevamente, usamos el algoritmo de Petit &
Farinella (1993) con el objetivo de calcular la distribucién de fragmentos resultantes de un
evento de craterizacion. La masa Mq; excavada desde el créater formado puede ser calculada
a partir de las siguientes relaciones

aFre si B < ﬁa
Mcrat,i = 90[ MZ 1 — QOQSJQ Si Ere] > /87

(4.9)
e B+ I
200Qs ;or — 1 10 1 — 200Qs ;0

donde 8 = M;/100c. El parametro a, conocido como coeficiente de excavacién, depende de
las propiedades del material y su valor se encuentra en el rango que va desde 4 x 1074 a 107°
s2 m~2 para materiales blandos y duros, respectivamente (StoefHler et al. 1975; Dobrovolskis
& Burns 1984). Como la Ecuacion 4.9 indica, el modelo propuesto por Petit & Farinella (1993)
asume una dependencia lineal de Mcat,; con Ey en una forma tal que para crateres con una
masa excavada menor al 1% de la masa del blanco, Mcat,; €s proporcional a E,j, mientras

que para crateres mayores, los coeficientes de la relaciéon lineal son seleccionados de modo tal
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4. Modelo Colisional

que la masa excavada del crater méds grande posible sea del 10 % de la masa del blanco, lo
cual estd de acuerdo con los estudios desarrollados por Nolan et al. (1996).

En esta clase de impactos, el cuerpo craterizado sobreviviente tiene una masa M; — Mcrag ;-
Al igual que en el caso de un evento de fragmentacién catastréfico, nosotros también mode-
lamos la distribucién de tamano de los fragmentos resultantes de un impacto craterizante a
partir de una ley de potencia con un tnica pendiente. Es importante tener en cuenta que las
expresiones derivadas para tratar un impacto catastréfico pueden ser usadas para estudiar un
impacto craterizante reemplazando la masa del blanco M; por M, ;. De este modo, la masa
del fragmento més grande eyectado desde el crater serd f;Mcrat,i, donde fi; = 0,2 ya que, de
acuerdo con Melosh (1989), b; = 0,8 para cualquier evento craterizante.

4.4. Escape y Reacumulacién de Fragmentos

Una vez que calculamos la distribuciéon de los fragmentos asociados con cada uno de
los cuerpos que participan en una colisién, es necesario determinar el destino final de los
mismos. Un fragmento con una velocidad V' mayor a la velocidad de escape Vg del sistema
que constituyen los dos cuerpos colisionantes terminara escapando. Por el contrario, aquellos
fragmentos con velocidades menores a Vg seran reacumulados sobre el remanente mas grande.

De acuerdo a lo sugerido por Campo Bagatin et al. (1994b), es posible adoptar dos modelos
diferentes para estudiar el escape y la reacumulacién de los fragmentos generados en una
colisién:

1. Un “Modelo Acumulativo”; en el cual no hay relacién entre la masa y la velocidad de
los fragmentos. Este modelo sélo asume que la fraccién de la masa de los fragmentos
eyectados desde el cuerpo ¢ con velocidades mayores que un dado valor V estd dada por

A —k
V)= Mzg\zv) = <VL> , (4.10)

donde Viuin es un limite inferior para la velocidad de los fragmentos. Gault et al. (1963)
derivaron una relacion tal, con una valor de k de ~ 9/4.

2. Un “Modelo Masa-Velocidad”, tal como aquel propuesto por Petit & Farinella (1993).
Este modelo asume una correlacién entre la velocidad de eyeccién y la masa de los
fragmentos, en acuerdo con resultados experimentales derivados por Nakamura & Fu-
jiwara 1991, Nakamura et al 1992, Giblin et al. 1994 y Giblin 1998. Esta relacién masa-
velocidad se expresa en la forma siguiente

V= Cim_ri, (4.11)
donde C; es un coeficiente constante y r; es un dado exponente.

Es posible encontrar una relacién entre el exponente k del modelo acumulativo y el exponente
r; del modelo masa-velocidad. En efecto, a partir de la Ecuacién 4.11, escribimos m(V') como

m(V) = (%)U . (4.12)



4.4. Escape y Reacumulacion de Fragmentos

Insertando esta expresion en la distribuciéon acumulada de masa dada por la Ecuacién 4.6 y
considerando masas menores que My i, tenemos que

bngiiaxi 1-b;
M;(>V) = ﬁm(v) '

bngiiaxi v (1=bi)/ri 4.13
Las Ecuaciones 4.10 y 4.13 nos permiten ver que

1-0;
= k 5
donde b; se obtiene a partir de la Ecuacién 4.8 para un evento catastréfico y es igual a 0.8
para un impacto craterizante.

(4.14)

ri

En nuestro estudio, seguimos el modelo propuesto por Petit & Farinella (1993) para cal-
cular la distribucién de velocidades de los fragmentos. En efecto, el Modelo Masa-Velocidad
adopta la siguiente expresién

V = Cm™ para Mz <m< Mmax,i7
V = Viax para m < M;, (4.15)

donde, imponiendo continuidad, M; = (Viax/ C’i)_l/ i, Asumimos que Viax es el valor maximo
adoptado para la velocidad de los fragmentos. La inclusion de este limite superior para las
velocidades de eyeccién estd motivada por una razén fisica que establece que un fragmento
nunca puede ser eyectado con una velocidad superior a la velocidad del sonido en el material,
la cual asumimos con un valor de 3000 m s~! (O’Brien & Greenberg 2005). Si bien este valor
pareceria ser demasiado elevado (Vokrouhlicky et al. 2006), discutiremos en la Seccién 5.7.5
la dependencia de nuestras simulaciones sobre este parametro de entrada. Por otra parte,
el coeficiente constante C; puede ser calculado a partir de una ecuacién de conservacion
de la energia. Asumiendo que la energia cinética relativa E.q de la colision es particionada
equitativamente entre el blanco y el proyectil (Hartmann 1988), el cuerpo i recibird una
energia F; = Fy¢/2 en el impacto. A partir de esto, definimos Eg.; = fxeF; como la energfa
cinética de los fragmentos que resultan de tal cuerpo. Si bien el parametro de ineslaticidad
fre €s pobremente conocido, de acuerdo a lo propuesto por O’Brien & Greenberg (2005), el

mismo es expresado como
D v
fke = fkeo (1000km> s (4.16)

donde v es del orden de 0.5 (siempre entre 0 y 1) y fke,, €l valor para objetos de 1000 km
de didmetro, estd entre ~ 0.05 — 0.3, lo cual estd de acuerdo con las estimaciones de fi. en
grandes impactos (Davis et al. 1989). Por otra parte, si bien F ; = fioE;, la energfa cinética
de los fragmentos Ef,; que resultan del cuerpo 7 puede ser escrita también siguiendo el modelo
masa velocidad propuesto. En efecto

Max,i—€ V2 V2 _
Eg ; = lim —mn;(m)dm + 22 M (< M;)
’ e—0 /a7, 2 2
Vit
+ )\iT’Mmax,iy (417)
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4. Modelo Colisional

donde n;(m)dm estd dado por la Ecuacién 4.5, y el ultimo término es la energia cinética
del fragmento mas grande resultante del cuerpo i. Los estudios experimentales desarrollados
por Fujiwara & Tsukamoto (1980) y Nakamura & Fujiwara (1991) indican que el fragmento
mas grande que resulta de una colisién catastréfica tiene una energia cinética despreciable
en el sistema de referencia del centro de masa. Por otra parte, en un evento craterizante, el
fragmento més grande de masa Muyax,i = fiiMerat,s (con fi; = 0,2) tiene una velocidad Vis;
dada por

Vig = CiM [ (4.18)
Para tener en cuenta esta diferencia, insertamos el término correspondiente en la ecuacién
de conservacion de la energia multiplicado por un factor \;, donde \; serd 0 para un evento
catastréfico y 1 para un evento craterizante.

La Ecuacién 4.17 es una integral de m. Ya que el integrando es escrito en términos
de §(m — Mpax) por la Ecuacién 4.5, si uno desea resolver esta integral sobre el rango
(Mi, Mmax,i), es necesario introducir € y evaluar lim¢_,o. Una vez que V es escrita en términos
de m (Ecuacién 4.15), tal integral puede ser evaluada. De este modo

1—2r;

S Vs b; S 1-b
By = )‘ZCZQ mQaXJ + r121aX 1—0b, gizax,i (
C? b o 1—b; —2r; — 1—b;—2r;
éﬁwmaxfi =M, "]
Mbi .V2_ki 1 1
_ g, M Vi - (4.19)
v 2 1-— bl 1-— bl - QTZ‘
M172T'i b
02 max,i )\Z % )
+ ! 2 + 1-— bi — QTi
A partir de esto, el coeficiente constante C; estd dado por la solucién de la ecuaciéon
aCfi4b—C? =0, (4.20)
donde a y b estdn dados por
b 2b;1;
— M2T1+bzflv2fki it
@ Mmaxa Vmax [0 7 p N + b;](1 — by)
, 1—0b; —2ry
b=2M2i"! i Ef ;i 4.21
- [(1 —2r b+ b | (4.21)

Y Eni = freEi.
Una vez que la distribucién de velocidades de los fragmentos ha sido construida para cada
uno de los dos cuerpos que participan de una colisién, es necesario calcular la velocidad de
escape efectiva Vs del sistema constituido por los cuerpos colisionantes. Para hacer esto,
usamos el método desarrollado por Petit & Farinella (1993) con las correcciones hechas por
O’Brien & Greenberg (2005). De este modo, calculamos la velocidad de escape Veg. usando

una ecuacion de balance de energia, la cual puede ser escrita como
Ly

2 esc

+ Wtot = Wfr,l + Wfr,2 + Wha (422)
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4.4. Escape y Reacumulacion de Fragmentos

donde M™ = M1 — Mpax,1+Ma — Mpax 2 silos dos cuerpos colisionantes son catastréficamente
fragmentados, M™* = Mcrat,1 + Mo — Mpax 2 si el cuerpo 1 es craterizado y el cuerpo 2 es
fragmentado catastroficamente, y M™ = Mcrat,1 + Merat,2 si ambos cuerpos son craterizados.
El término Wi es la energia potencial gravitacional total de los dos cuerpos colisionantes
inmediatamente antes del impacto, y puede ser calculado a partir de la siguiente expresién

_— saM?® saM? G M, M, (423)
tot = — - - ) .
© 5Q 5Q 0 M11/3 40 M21/3
donde el parametro @) es
Ar -1/3
o= <_3p ) , (4.24)

y p es la densidad de los objetos. Por otra parte, el término W ; representa la energia
potencial gravitacional de los fragmentos del cuerpo ¢ resultantes de la colisiéon. Si el cuerpo
i es fragmentado catastréficamente, Wy, ; estard dado por

m=0oQ
_3G m5/3
5 Q m=0
3G M5/3

= - (4.25)

Wfr,i =

ni(m)dm

mientras que si el cuerpo i es craterizado, Wy, ; adoptara la siguiente expresion

3G(M; — Merat )*/?
me:___ m ( 1 cat,)

no(m)dm —

5 Q m=0 5Q
L \5/3
_ _Gyps 3 3G(Mi = Merari) (4.26)
Q max,i 5 _ 3p. 5Q

El término W} es una estimaciéon de la energia potencial gravitacional de los fragmentos
cuando los mismos son separados a una distancia del orden del radio de Hill de la masa
colisionante total en el campo gravitatorio de la masa central M, y a una distancia orbital
ro. Si ambos cuerpos son fragmentados catastroficamente, Wy, estara dado por

3G(My + My)°/3 (3M,)'/3

Wy = — 4.27
h 5 Ro ) ( )

donde M, es la masa del Sol y r, es el radio orbital a la cual ocurre la colisiéon. Por otra parte,
de acuerdo a lo sugerido por O’Brien & Greenberg (2005), si el cuerpo 1 es craterizado y el
cuerpo 2 es fragmentado catastréficamente, el término Wy, debe ser escrito como

3G(M2 + Mcrat,l)(Ml - Mcrat,1)2/3 (3MO)1/3

Wy =— 4.28
h 2 Ro ) ( )

mientras que ambos cuerpos son craterizados, el término Wy, tiene la forma

Wi, = SG(Ml + M2 - Mcrat,l - Mcrat,2)2/3
b 2

% (Mcrat,l + Mcrat,Q) (3M0)1/3
2 R,

(4.29)
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Una vez que los diferentes términos W son calculados, es posible encontrar la velocidad
de escape Vege a partir de la ecuacion de balance de energia correspondiente (Ecuacion 4.22).
Conociendo Vg, €l proceso de reacumulacion de los fragmentos puede ser tratado de un modo
muy sencillo. En efecto, aquellos fragmentos que sean eyectados con una velocidad V' < Vege
seran reacumulados sobre los dos remanentes mas grandes producidos individualmente por los
cuerpos colisionantes', dando lugar a un tnico objeto reacumulado. Por otra parte, aquellos
fragmentos que sean eyectados con una velocidad V' > Vi escaparan del campo gravitacional
de los dos impactores. El destino de estos fragmentos serd determinado a partir de los criterios
dindmicos que seran discutidos para cada poblacién de pequenios cuerpos particular que sea
estudiada.

!Tengamos presente que si un objeto de masa M recibe un impacto catastréfico, el remanente méds grande
serd el fragmento de masa M fi, con fi dado por la Ecuacién 4.2. Por otra parte, si un objeto de masa M recibe
un impacto craterizante, el remanente mas grande serd el cuerpo craterizado sobreviviente de masa M — Mcyat,
con Mt dado por la Ecuacion 4.9
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Capitulo 5

Asteroides del Cinturén Principal y
NEASs

5.1. Introduccion

Los resultados presentados en este capitulo fueron publicados en Astronomy & Astrophy-
sics, y pueden encontrarse bajo la referencia de Elia & Brunini (2007a).

Hace més de 50 anos, Opik (1951) y Piotrowski (1953) desarrollaron trabajos pioneros
destinados a evaluar la frecuencia de colisiones asteroidales en el Cinturén Principal, reve-
lando la importancia de los procesos colisionales en la evolucién de estos pequenos cuerpos.
Dada la relevancia de la actividad colisional en estas regiones del Sistema Solar, diversos
autores desarrollaron modelos numéricos y analiticos con el objetivo de analizar la evolucién
colisional de los asteroides. En efecto, Davis et al. (1979) estudiaron numéricamente la evolu-
cion colisional de diversas poblaciones de asteroides, analizando sus distribuciones de tamano,
evolucién rotacional y velocidades de impacto. Luego, Farinella et al. (1982) estudiaron el rol
de las colisiones catastréficas en la evolucion de los asteroides. Anos después, Davis et al.
(1985) desarrollaron estudios numeéricos de la evolucién colisional de asteroides, teniendo en
cuenta restricciones dadas por la distribuciéon de tamanos actual, la preservacién de la cor-
teza basaltica de Vesta y el nimero de las principales familias de Hirayama en el Cinturén
Principal. Siguiendo con esta linea de investigacién, Davis et al. (1989) discutieron el efecto
de las colisiones sobre los tamanos y las tasas de rotacién de los asteroides observados. Mas
tarde, Farinella et al. (1992) analizaron la evolucién simultdnea de los tamanos y tasas de
rotacion de los asteroides debido a efectos colisionales sobre la historia del Sistema Solar.
Inmediatamente después, Durda (1993) desarrollé un nuevo modelo numérico para estudiar
la evolucion colisional de asteroides, presentando restricciones sobre la resistencia a impactos.
Sobre la misma linea de investigacién, Davis et al. (1994) analizaron la evolucién colisional
de asteroides asumiendo diferentes leyes de fragmentacién. Al mismo tiempo, Campo Bagatin
et al. (1994a) desarrollaron un modelo de evolucién colisional de asteroides con el objetivo
de estudiar una relaciéon entre la velocidad y la masa de los fragmentos generados a partir
de un evento de impacto. Luego, Durda et al. (1998) analizaron la forma de la distribucién
de tamanos del Cinturén Principal, haciendo uso de leyes de impacto derivadas a partir de
modelos hidrodindmicos.
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5. Asteroides del Cinturén Principal y NEAs

La poblacion de asteroides del Cinturén Principal estd determinada fundamentalmente por
procesos colisionales. Sin embargo, existen diversos mecanismos dinamicos que pueden tener
una influencia relevante sobre la evolucién de estos pequenos cuerpos. Tal como destacamos
en la Seccién 3.1.2, las resonancias orbitales entre los asteroides y los planetas asi como
también el efecto Yarkovsky juegan un rol dominante en remover material desde el Cinturén
Principal. Ademas, estos mecanismos adquieren un interés relevante ya que los mismos llevan
a una conexién entre el Cinturén Principal y la poblacién de NEAs. De este modo, un modelo
completo destinado a analizar los asteroides del Cinturén Principal y los NEAs debe seguir la
evoluciéon de ambas poblaciones de manera simultanea. Ademas, dicho modelo debe ser capaz
de incluir procesos colisionales y dinamicos, ya que sin mecanismos dinamicos, la poblacion
de NEAs no podria generarse, y sin evolucion colisional, no habria nuevos fragmentos y los
cuerpos removidos del Cinturén Principal se perderian sin ser continuamente regenerados.

Recientemente, Bottke et al. (2005a), O’'Brien & Greenberg (2005) y Bottke et al. (2005b)
desarrollaron trabajos destinados a analizar la evolucion del Cinturén Principal y la poblacién
de NEAs. En efecto, Bottke et al. (2005a) desarrollaron un cédigo de evolucién colisional con
el objetivo de estudiar la pérdida de masa en la region del cinturén de asteroides desde el
final de la época de acreciéon hasta nuestros dias. Estos autores encontraron que la distri-
bucién de tamanos del Cinturén Principal es predominantemente un fésil producida en los
primeros anos de evolucion colisional, cuando el cinturén de asteroides resultaba ser mucho
mas masivo. El trabajo presentado por Bottke et al. (2005a) ha permitido analizar algunas
cuestiones relacionadas con la forma de la distribucién de tamanos inicial del cinturén de
asteroides, la estabilidad del Cinturén Principal y la poblacién de NEAs, la historia colisional
de (4) Vesta, la frecuencia de disrupcion entre asteroides, tasas de rotacién y el tamafio esti-
mado del Cinturén Principal primordial. Por otra parte, el estudio desarrollado por O’Brien
& Greenberg (2005) modela la evolucién del Cinturén Principal de asteroides, los NEAs y
los Objetos Transneptunianos. En particular, estos autores desarrollaron un cédigo numérico
para modelar la evolucién simultdnea del Cinturén Principal y la poblaciéon de NEAs, consi-
derando procesos colisionales, mecanismos dinamicos asociados a las resonancias orbitales y
el efecto Yarkovsky. Este cédigo numérico es capaz de satisfacer las principales restricciones
observacionales asociadas con estas poblaciones de pequenos cuerpos, tales como sus distribu-
ciones de tamanos, la historia colisional de (4) Vesta, el nimero de familias de asteroides y el
tiempo de exposicién a los rayos césmicos de los meteoritos. Mdas tarde, Bottke et al. (2005b)
desarrollaron un estudio destinado a analizar la historia colisional del Cinturén Principal
de asteroides combinando el algoritmo delineado por Bottke et al. (2005a) y los resultados
dindmicos derivados por Petit et al. (2001). Los resultados obtenidos por estos autores son
consistentes con datos observacionales asociados a la distribucién de tamanos del Cinturén
Principal, el nimero de familias de asteroides producidas a partir de cuerpos precursores
mayores a 100 km, la historia colisional de (4) Vesta y el flujo de impactores sobre la Tie-
rra y la Luna durante los dltimos 3 x 10° afios de evolucién. Ademés, este modelo también
permite determinar la poblacién de NEAs, la cual es usada para explorar algunas cuestiones
concernientes a los pequenios crateres formados sobre Mercurio, la Luna y Marte.

Aqui, nosotros desarrollamos un algoritmo numérico de evolucién colisional que tiene en
cuenta los principales mecanismos dindmicos presentes en el Cinturén Principal de asteroides
y la poblacién de NEAs. Entre los trabajos de Bottke et al. (2005a), O’Brien & Greenberg
(2005) y Bottke et al. (2005b), el segundo es el més similar al nuestro, aunque existen algunas
diferencias relevantes en las poblaciones del modelo, los pardmetros colisionales y el trata-
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miento de la evolucién dinamica. En efecto, la diferencia méas notable entre aquellos trabajos
y nuestro estudio es que nuestro modelo propone dividir el cinturén de asteroides en tres
regiones diferenciadas cuyos limites estdn dados por las resonancias poderosas vg, 3:1 y 5:2, lo
cual nos ha permitido desarrollar un andlisis més riguroso del Cinturén Principal de asteroides
y la poblacién de NEAs. El modelo propuesto aqui mejora aquellos presentados por Bottke
et al. (2005a), O’Brien & Greenberg (2005) y Bottke et al. (2005b), siendo capaz de analizar
algunas cuestiones relacionadas con la mezcla de material en el cinturén de asteroides, el
origen de los NEAs y la inyeccién colisional dentro de las resonancias poderosas.

5.2. Poblaciones Iniciales

El Cinturén Principal de asteroides se extiende aproximadamente desde las 2 hasta las
3.4 UA del Sol. Como ya hemos dicho en la Seccién 3.1.2, las resonancias poderosas més
importantes localizadas en esta regién son la resonancia secular vg, la cual determina su borde
interno, y las resonancias de movimientos medios 3:1, 5:2 y 2:1 con Jupiter a ~ 2.5, 2.82 y
3.27 UA del Sol, respectivamente. La Figura 5.1 nos muestra un histograma que representa
el niimero de asteroides del Cinturén Principal como funcién del semieje mayor. Teniendo en
cuenta que menos del 2% de la poblacién del cinturén de asteroides estd localizada entre las
3.27 y 3.4 UA, hemos decidido asumir que la resonancia 2:1 determina el limite exterior del
Cinturén Principal.

Con el objetivo de estudiar el flujo de objetos dentro de estas resonancias como conse-
cuencia de la inyeccién colisional y el efecto Yarkovsky, analizar la mezcla de material entre
las diferentes regiones del Cinturén Principal, y determinar el origen de los NEAs, nuestro
modelo divide el cinturén de asteroides en tres regiones de semieje mayor:

» el Anillo Interior (Al), entre las resonancias vg y 3:1, desde ~ 2 a 2.5 UA,
» el Anillo Medio (AM), entre las resonancias 3:1 y 5:2, desde ~ 2.5 a 2.82 UA, y
» el Anillo Exterior (AE), entre las resonancias 5:2 y 2:1, desde ~ 2.82 a 3.27 UA.

Con el objetivo de simular la evoluciéon colisional y dindmica de las distribuciones de
tamanos del Cinturén Principal de asteroides y la poblacion de NEAs, nuestro c6digo numérico
evoluciona en el tiempo el niimero de cuerpos asociados con cada uno de los tres anillos del
cinturén de asteroides y la poblacion de NEAs. Las poblaciones de objetos residen en un
conjunto de 130 bines de tamaio, cuyos valores centrales se ubican en el rango que va desde
D; =107 km a D139 = 886.7 km de didmetro en una forma tal que desde un bin al siguiente,
la masa del cuerpo cambia en un factor 2 mientras que su diametro se modifica por un factor
21/3. Para construir estas poblaciones, adoptamos una densidad de 2.7 g cm™2, la cual es
consistente con aquello discutido en la Seccién 3.2.1.

Mientras que la poblacién de NEAs siempre comienza con una masa inicial igual a cero,
la masa total de los objetos asociados con cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal
de asteroides es calculada a partir del modelo de distribucién de masa en la nebulosa plane-
taria propuesto por Weidenschilling (1977). De acuerdo con esto, adoptamos una densidad
superficial ¥ del disco nebular de la forma

S(a) = % (ﬁ)w, (5.1)

ag
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Figura 5.1. Histograma de asteroides en funcion del semieje mayor. Entre las 3.27 y 3.4
UA se ubica menos del 2% de la poblacién del Cinturén Principal de asteroides.

donde X es el valor asociado a un radio arbitrario ag. De este modo, la masa diferencial
dM (a) contenida en un anillo de radio a y ancho da estd dada por

dM (a) = 2maX(a)da

0\ 32
= 2maXy <a_> da, (5.2)
0

y a partir de esto, la masa del Cinturén Principal completo es
g 327
Myg = 27720@0/ / a12da
2

3,27
= Mo/ a"'?da. (5.3)
2

De la misma forma, las masas asociadas con cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal
de asteroides estdn dadas por

2.5
Mar = MO/ ail/Qda,
2

2,82
Manm = MO/ ail/Qda,
2,5
3,27
Mg = My / a ?da. (5.4)
2,82
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5.2. Poblaciones Iniciales

Proponiendo una dada masa para el cinturén de asteroides inicial, es posible obtener la cons-
tante My a partir de la Ecuacién 5.3, y luego determinar las masas correspondientes para los
anillos Interior, Medio y Exterior, dadas por las Ecuaciones 5.4. La masa actual contenida
en el Cinturén Principal de asteroides es de ~ 5 x 107* Mg. Si bien nosotros testeamos
diferentes masas iniciales, los resultados mostrados aqui son aquellos obtenidos considerando
un cinturén inicial con ~ 7 veces la masa del Cinturén Principal actual, esto es, ~ 3.5 x 1073
Mg.

Una vez que las masas asociadas con los anillos Interior, Medio y Exterior del Cinturén
Principal de asteroides son determinadas, el siguiente paso es construir las poblaciones iniciales
para cada uno de estos anillos. Las mismas son definidas de la siguiente manera:

» Anillo Interior (2 < a < 2.5 UA): para D 2 150 km, asumimos que el nimero de objetos
es igual al niimero de asteroides observados en esta region del Cinturén Principal. Para
80 < D < 150 km, usamos una ley de potencia de la forma C'D?, con una valor de ¢ de
~ -1.6. Para D < 80 km, adoptamos la misma ley de potencias propuesta anteriormente
aunque con valor de g de ~ -3.1 (Figura 5.2a).

» Anillo Medio (2.5 < a < 2.82 UA): Para D 2 250 km, asumimos que el nimero de
objetos es igual al niimero de asteroides observados en esta regién del Cinturén Principal.
Para 100 < D < 250 km, usamos una ley de potencia de la forma C'DY, con una valor
de ¢ de ~ -2.2. Para D < 100 km, adoptamos la misma ley de potencias propuesta
anteriormente aunque con valor de ¢ de ~ -2.9 (Figura 5.2b).

» Anillo Exterior (2.82 < a < 3.27 UA): Para D 2 350 km, asumimos que el nimero
de objetos es igual al nimero de asteroides observados en esta regiéon del Cinturén
Principal. Para 120 < D < 350 km, usamos una ley de potencia de la forma C' DY, con
una valor de ¢ de ~ -3.3. Para D < 120 km, adoptamos la misma ley de potencias
propuesta anteriormente aunque con valor de ¢ de ~ -2.9 (Figura 5.2c).

Estas poblaciones iniciales son construidas siguiendo la idea propuesta por Bottke et
al. (2005a) para el Cintur6n Principal completo. En efecto, estos autores construyeron las
poblaciones iniciales de su modelo asumiendo que, para D > D; = 200 km, el niimero de
objetos es aproximadamente igual al nimero de asteroides observados en el Cinturén Principal,
mientras que para Dy < D < Dy = 200 km, donde Dy es ~ 100 km, la poblacién sigue una
ley de potencias de la forma CD?, con una valor de ¢ cercano a la pendiente determinada
por los asteroides observados en este rango de tamafnos. Aqui, asumimos valores para Dq
y Dy de 150 y 80 km, 250 y 100 km, y 350 y 120 km para los Anillos Interior, Medio y
Exterior, respectivamente. Luego, para D < D, usamos la misma ley de potencias definida
anteriormente para cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal aunque con un valor
de ¢ determinado para reproducir sus masas asociadas. A partir de la combinacién de estas
tres poblaciones, es posible determinar la poblacién inicial asociada con el Cinturén Principal
completo. En efecto, para D 2 350 km, la poblacién inicial resultante tiene un nimero de
cuerpos igual al nimero de asteroides observados en el cinturén de asteroides entero. Ademsés,
para 200 < D < 350 km, obtenemos una ley de potencias de la forma C D4, con un valor de ¢ de
~ -5. Para D < 200 km, la poblacién resultante también es descripta por una ley de potencias
andloga a la propuesta anteriormente, aunque con un valor de g de ~ -2.9 (Figura 5.2d). Estas
poblaciones iniciales son consistentes con el trabajo de Bottke et al. (2005a), el cual indica
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Figura 5.2. Poblaciones iniciales del modelo asociadas a los Anillos Interior a), Medio b) y
Exterior ¢) y al Cinturén Principal completo d).

que no es posible reproducir las distintas estructuras de onda en la distribucién de tamanos
del Cinturén Principal a partir de una poblacién inicial representada por una ley de potencias
con una unica pendiente.

Por otra parte, las simulaciones numéricas desarrolladas por Petit et al. (1999) y Petit et
al. (2001) sugieren que el Cinturén Principal de asteroides podria haber contenido original-
mente cientos de veces méas masa que aquella que posee actualmente. Ademas, dichos autores
indicaron que las perturbaciones gravitacionales de Jupiter y embriones planetarios primor-
diales redujeron muy rdpidamente la masa del cinturén inicial, alcanzando su valor actual
sobre escalas de tiempo de unos pocos millones de anos. Para tener en cuenta este resultado y
siguiendo la idea propuesta por O’Brien & Greenberg (2005), las poblaciones iniciales asocia-
das con cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal son inicialmente multiplicadas por
un dado factor y su evolucién seguida por 5 x 10% afos. Luego, las poblaciones residuales son
reducidas por el mismo factor y finalmente su evolucién es analizada por el resto de los 4.5
x 10? afnos. Nosotros desarrollamos una serie de simulaciones numéricas testeando diferentes
valores para este factor, sin obtener cambios relevantes en los resultados. En la Secciéon 5.7,
se exponen los resultados obtenidos utilizando un factor con un valor igual a 55. A partir de
esto, se obtiene una poblacién inicial para el Cinturén Principal completo cuya masa es de ~
385 veces la masa del cinturén de asteroides actual, lo cual es consistente con los resultados
obtenidos por Petit et al. (1999) y Petit et al. (2001) para el cinturén primitivo.
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Figura 5.3. Distribucién de asteroides con respecto a los elementos propios semieje mayor
y excentricidad, en la vecindad de la resonancia de movimientos medios 3:1 con Jupiter a)
y de la resonancia secular vg b). En a) y b), los limites de estas resonancia, computados por
las Ecuaciones 5.5 y 5.6 para la 3:1 y por la Ecuacién 5.7 para la vg, son representados por
lineas sélidas. Ademas, los limites modificados con el objetivo de computar el flujo efectivo de

asteroides dentro de estas regiones resonantes son representados por lineas de rayas. Figura
extraida de Morbidelli & Vokrouhlicky (2003).

5.3. Limites de las Resonancias vg, 3:1 y 5:2

Tal como indicamos en la Seccién 3.1.2, los objetos pertenecientes a la resonancia secular vg
y la resonancia de movimientos medios 3:1 con Jupiter son removidos sobre escalas de tiempo
de 2 x 10° afios, mientras que la resonancia de movimientos medios 5:2 con Jipiter remueve
sus cuerpos residentes en sélo 5 x 10° afios. Como consecuencia de esto, las resonancias vg, 3:1
vy 5:2 muestran gaps bien definidos en la distribucion de los asteroides del Cinturén Principal.
Para las resonancias 3:1 y 5:2, los limites de estos gaps dependen de la excentricidad orbital

mientras que, para la resonancia vg, los mismos dependen de la inclinacién orbital y sélo
débilmente de la excentricidad (Morbidelli & Henrard 1991).

Para definir los limites de las resonancias v y 3:1, Morbidelli & Vokrouhlicky (2003) hi-
cieron uso del catalogo de elementos propios' desarrollado por Knezevié¢ & Milani (2000).
Estudiando la distribucién de los asteroides de este catdlogo en el espacio de los elementos
propios semieje mayor a, excentricidad e e inclinacién i, Morbidelli & Vokrouhlicky (2003)

encontraron que los bordes de los gaps asociados a las resonancias 3:1 y vg pueden ser apro-
ximados por las siguientes expresiones:

e
=2. <0.1
a 508 + 20615 para e < 0.15936,

a = 2.485 + ﬁ para e > 0.15936, (5.5)

1Los elementos propios eliminan las oscilaciones de corto y largo perfodo experimentadas por los elementos
orbitales instantdneos como consecuencia de las perturbaciones planetarias. A partir de esto, el uso de los
elementos propios permite una buena visualizacién de los gaps asociados a las resonancias poderosas. Por el
contrario, los elementos instantaneos no resultan ser adecuados, ya que al utilizarlos como herramienta de

analisis, los asteroides pueden temporariamente invadir los gaps debido a las oscilaciones de corto periodo de
sus semiejes mayores.
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Figura 5.4. a) Numero de asteroides como funcién de la distancia al borde derecho de la
resonancia 3:1. La curva muestra que el nimero de objetos crece hasta ~ 0.015 UA medidas
desde el borde de la resonancia, permaneciendo méas o menos constantes sobre las siguientes
0.025 UA. b) Evolucién de 45 particulas en el espacio de los elementos propios (a,e), durante
10® anos. El proceso de difusién cadtica remueve facilmente los objetos localizados dentro
de las 0.0075 UA del borde derecho de la resonancia, el cual estd representado por la linea
roja. Figura extraida de Morbidelli & Vokrouhlicky (2003).

para el costado derecho de la resonancia 3:1,

e
= 2.492 — <0.1734
a 9 103.85 para e <0.1734,
e
=251 — — 1734 .
a 5 S para e > 0.1734, (5.6)

para el costado izquierdo de la resonancia 3:1, y
a = 2.12 + 6.003 (sin i)*2°, (5.7)

para el costado derecho de la resonancia vg.

Las Figuras 5.3 y 5.4 pertenecen al trabajo de Morbidelli & Vokrouhlicky (2003). La Figu-
ra 5.3a muestra la distribucién de los asteroides en el espacio de elementos propios alrededor
de la resonancia 3:1. Los bordes de esta resonancia, definidos por las Ecuaciones 5.5 y 5.6,
son ilustrados a través de las lineas sélidas. Dicha figura sugiere que la densidad de asteroi-
des decae abruptamente a medida que nos alejamos de los bordes de la resonancia 3:1. Este
efecto puede ser mejor visualizado en la Figura 5.4a, la cual expone el nimero de asteroi-
des del catalogo de elementos propios como una funcién de la distancia al borde derecho de
dicha resonancia. La distancia es computada como la diferencia entre a’ y a, donde a’ es el
semieje mayor propio del asteroide, y a estd dado por la Ecuaciéon 5.5 usando como valor de
e a la excentricidad propia del objeto. Notemos que el nimero de asteroides se incrementa
fuertemente hasta las ~ 0.015 UA medidas desde el borde de la resonancia, y luego resulta
mas o menos constante sobre las 0.025 UA siguientes. Guillens et al. (2002) mostraron que
la dindmica en la vecindad de la resonancia 3:1 resulta ser débilmente cadtica, justificando
esta remocion parcial de asteroides en los bordes de la misma. En efecto, como consecuencia
de la difusién cadtica, los asteroides localizados entre 0.01 y 0.02 UA de los bordes de la
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resonancia tienden a migrar en el espacio de los elementos propios, cayendo a la resonancia
en una escala de tiempo de ~ 10% afios. Este fenémeno es ilustrado en la Figura 5.4b, la cual
expone la evolucién de 45 particulas en el espacio de los elementos propios (a,e), durante 108
anos. A partir de la misma se observa que los objetos localizados dentro de las 0.0075 UA
del borde derecho de la resonancia (linea roja) son facilmente removidos debido al proceso de
difusién cadtica. La razén por la cual los bordes de la resonancia 3:1 no se encuentran comple-
tamente despoblados de asteroides también fue discutida por Guillens et al. (2002), quienes
argumentaron que el efecto Yarkovsky juega el rol clave, resuministrando continuamente estas
regiones con nuevos cuerpos. Tal como fue indicado en la Seccion 3.1.2, el efecto Yarkovsky
modifica el semieje mayor de los asteroides, haciéndolos migrar por diferentes regiones del
Cinturén Principal. Una vez que estos cuerpos alcanzan la regiéon difusiva de la resonancia
3:1, el proceso de difusién cadtica comienza a ser importante, removiéndolos sobre escalas de
tiempo comparables o menores a aquellas que se requeririan si el efecto Yarkovsky tuviese
que arrastrarlos hasta los bordes de la resonancia. El abrupto incremento en el nimero de
asteroides en la vecindad de la resonancia 3:1 es el resultado de este mecanismo.

Para evaluar correctamente el nimero de asteroides que ingresan en la resonancia 3:1,
Morbidelli & Vokrouhlicky (2003) midieron el flujo de objetos dentro de la regiéon difusiva
de la resonancia y no dentro de los limites delineados por el gap. Para hacer esto, aquellos
autores modificaron los limites de la resonancia 3:1, definiendo los mismos 0.015 UA a la
derecha y a la izquierda de los bordes dados por las Ecuaciones 5.5 y 5.6, respectivamente.
Estos limites efectivos son ilustrados en la Figura 5.3a a través de las lineas de rayas. En este
escenario, Morbidelli & Vokrouhlicky (2003) despreciaron los posibles procesos colisionales en
la zona difusiva, asumiendo que todos los cuerpos que ingresan a dicha regién son capturados
eventualmente dentro de la resonancia. Los autores establecen que esta no deberia ser una
simplificacién severa del modelo, ya que los tiempos de vida colisionales medios para objetos de
1y 10 km de tamafio son de, aproximadamente, 3.5 x 10% y 1.2 x 107 afios, respectivamente.
De acuerdo con esto, los procesos colisionales pueden ser despreciados en este tratamiento ya
que los mismos acttian sobre escalas de tiempo mayores a los ~ 10® afios requeridos para la
remocién de objetos de la zona difusiva.

Por otra parte, la Figura 5.3b muestra la distribucién de los asteroides en el espacio de
elementos propios alrededor de la resonancia secular vg. El borde derecho de esta resonancia,
definido por la Ecuacién 5.7, es ilustrado a través de la curva sélida. A partir de dicha figura
resulta evidente que la densidad de asteroides decae a medida que nos alejamos del borde de
la resonancia, sugiriendo la existencia significativa de procesos de difusion cadtica similares
a aquellos descriptos para la resonancia 3:1. Morbidelli & Gladman (1998) y Nesvorny et al.
(2002b) estudiaron la estructura dindmica de la resonancia secular vg a partir de simulaciones
numéricas. Estos trabajos indican que la difusién cadtica resulta ser efectiva dentro de las 0.1
UA del borde de la resonancia. En efecto, los andlisis establecen que el niimero de cuerpos
se incrementa fuertemente hasta las 0.08-0.09 UA en la vecindad de la misma. Para tener en
cuenta el fenémeno de difusién y evaluar correctamente el niimero de asteroides que ingresan
en la resonancia vg, Morbidelli & Vokrouhlicky (2003) procedieron de un modo similar a lo
realizado para la resonancia 3:1. En efecto, aquellos autores modificaron el limite de la reso-
nancia vg, definiendo el mismo 0.09 UA hacia la derecha del borde dado por la Ecuacién 5.7.
Este limite efectivo es ilustrado en la Figura 5.3b a través de la curva de rayas.

Para definir los limites de la resonancia 5:2, nosotros desarrollamos un analisis similar a
aquel realizado por Morbidelli & Vokrouhlicky (2003) sobre las resonancias v y 3:1. Usando
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Figura 5.5. a) Distribucién de los asteroides con respecto a los elementos propios semieje
mayor y excentricidad, en la vecindad de la resonancia de movimientos medios 5:2 con Jupi-
ter. Los limites derecho e izquierdo de esta resonancia, aproximados por las Ecuaciones 5.8
vy 5.9, respectivamente, son representados por lineas sélidas. Los limites modificados con el
objetivo de computar el flujo efectivo de asteroides dentro de esta regién resonante son re-
presentados por las lineas de rayas. b) El niimero de asteroides como funcién de la distancia
desde el borde izquierdo de la resonancia 5:2. La curva muestra que la densidad de objetos
crece hasta ~ 0.017 UA de la resonancia, permaneciendo més o menos constantes sobre las
siguientes 0.03 UA.
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5.4. El Rol del Efecto Yarkovsky

el catélogo de elementos propios de Knezevi¢ & Milani (2000), es posible observar un gap
bien definido en la resonancia 5:2, el cual es ilustrado en la Figura 5.5a. De acuerdo a nuestro
estudio, los limites de esta resonancia pueden ser aproximados por las siguientes expresiones

a=2.825+ % para e < 0.16,
a= 2817 + % para e > 0.16, (5.8)

para el borde derecho, y

a=2822 - & para e <0.17,

a—=2.838 — ; para e>0.17, (5.9)

para el borde izquierdo. Estos limites son ilustrados en la Figura 5.5a a través de las lineas
solidas.

De la Figura 5.5a resulta evidente que la densidad de asteroides decrece a medida que nos
alejamos de los bordes de la resonancia, lo cual es debido a fenémenos de difusién cadtica
similares a aquellos descriptos para las resonancias vg y 3:1. Debido a la difusién en la vecindad
de sus bordes, es necesario redefinir los limites de la resonancia 5:2. Nuestro andlisis nos
muestra que el nimero de asteroides crece hasta ~ 0.015-0.017 UA desde el borde izquierdo
de la resonancia 5:2 y luego se mantiene mas o menos constante sobre las siguientes 0.03
UA (Figura 5.5b). Con el objetivo de computar el flujo efectivo de asteroides que ingresan
en la resonancia 5:2, modificamos los limites de esta regiéon resonante, definiendo los mismos
0.017 UA a la derecha y a la izquierda de los bordes dados por las Ecuaciones 5.8 y 5.9,
respectivamente. Estos limites efectivos son ilustrados en la Figura 5.5a a través de las lineas
de rayas.

De aqui en mas, los limites efectivos, tal como fueron modificados con el fin de computar
correctamente el flujo de asteroides dentro de las resonancias vg, 3:1 y 5:2, son aquellos con
los cuales desarrollaremos nuestro trabajo.

5.4. El Rol del Efecto Yarkovsky

5.4.1. Consideraciones Generales

El efecto Yarkovsky es el resultado de un mecanismo de radiacién que puede causar cam-
bios relevantes en los pardametros orbitales de los cuerpos rotantes del Sistema Solar, debido
a la asimetria existente entre la direccién de absorcién de la luz del Sol y la direccién de
reemision de la radiacién térmica. Existen dos variantes bien diferenciadas de este mecanismo
para un cuerpo rotante en érbita alrededor del Sol:

= el efecto diurno debido a su movimiento de rotacion,

» ¢l efecto estacional debido a su movimiento orbital.

El efecto Yarkovsky diurno se produce debido a que un cuerpo rotante que absorbe radiacion
del Sol rota antes de que dicha energia sea reemitida como radiacién térmica infrarroja. Este
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mecanismo lleva a una asimetria longitudinal entre la direcciéon de absorcién de la luz del Sol y
la direccién de reemision, la cual genera una fuerza en la direccion de movimiento del cuerpo.
Dicha fuerza tiene el sentido del movimiento orbital si la rotacién del objeto se produce en
sentido directo, y tiene sentido contrario si el mismo rota en sentido retrégrado. A partir de
esto, el efecto diurno causa un incremento en el semieje mayor de la 6rbita cuando el objeto
rota en sentido directo, y un decrecimiento si la rotacién es retrograda. Esta variante diurna
resulta ser maxima cuando el eje de rotacién del objeto es perpendicular al plano orbital,
mientras que su efectividad se hace nula para una oblicuidad de 90°. La Figura 5.6a muestra
la fuerza generada por el efecto Yarkovsky diurno para el caso de rotacién directa y oblicuidad
nula.

El efecto Yarkovsky estacional se produce debido a que un cuerpo que absorbe radiacién
del Sol se mueve en su 6rbita antes de que esta energia sea reemitida como radiacion térmica
infrarroja. Este mecanismo lleva a una asimetria latitudinal entre la direccién de absorcion
de la luz del Sol y la direccién de reemision, la cual genera una fuerza que es siempre opuesta
a la direccion del movimiento orbital. Como consecuencia de esto, el efecto estacional siempre
causa un decrecimiento en el semieje mayor de la érbita. Esta variante estacional alcanza su
maximo valor para una oblicuidad de 90°, y tiene magnitud cero para una oblicuidad nula. La
Figura 5.6b ilustra la fuerza generada por el efecto Yarkovsky estacional para una oblicuidad
de 90°.

El efecto Yarkovsky es dependiente del tamano y afecta fundamentalmente los parametros
orbitales de los pequenios asteroides, con tamafios inferiores al kilometro. Por el contrario,
los objetos mayores pricticamente no resultan afectados. Debido a esta dependencia con el
tamano, el efecto Yarkovsky puede influir significativamente en la distribuciéon de tamanios de
los asteroides del Cinturén Principal. Ademds, ya que se trata de un mecanismo de radiacién,
la eficiencia de este efecto decrece con un incremento del semieje mayor.

En los dltimos anos, diversos trabajos fueron desarrollados con el objetivo de estudiar este
mecanismo. Farinella et al. (1998) llevaron a cabo un modelo del efecto Yarkovsky consideran-
do tanto la variante diurna como la variante estacional, y obtuvieron expresiones explicitas
para la tasa de cambio del semieje mayor. Tiempo después, Penco et al. (2002) incluyeron
el efecto Yarkovsky en modelos numéricos destinados a estudiar la evolucién colisional de los
asteroides del Cinturén Principal. Més tarde, Morbidelli & Vokrouhlicky (2003) desarrollaron
simulaciones con el objetivo de estudiar el rol del efecto Yarkovsky en el origen de la poblacion
de NEAs. Este trabajo indica que el efecto Yarkovsky es el mecanismo principal por el cual
los asteroides son continuamente inyectados dentro de las resonancias poderosas y difusivas
del Cinturén Principal, manteniendo la poblacion de NEAs en un estado estacionario. Es-
tas conclusiones nos conducen a inferir que este mecanismo de radiacién junto con las rutas
de escape resonantes representan una importante fuente de pérdida de masa en el Cinturén
Principal de asteroides.

Existen diversos mecanismos que pueden modificar la magnitud del efecto Yarkovsky.
El efecto YORP (Yarkovsky—O’Keefe-Radzievskii-Paddack) y las reorientaciones colisionales
de los ejes de rotacién de los asteroides pueden producir cambios en la oblicuidad de tales
objetos, llevando a sus semiejes a variar de modo aleatorio en lugar de experimentar un cambio
suave y continuo. El efecto YORP es el resultado de un mecanismo de radiacién que puede
modificar tanto la tasa de rotacién como la oblicuidad de los asteroides (Rubincam et al. 2002;
Vokrouhlicky & éapek 2002). Una discusién interesante concerniente a este efecto puede ser
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Figura 5.6. a) Ilustracién del efecto Yarkovsky diurno para el caso de oblicuidad nulo y
rotacién directa. Debido a la rotacién del objeto, existe una asimetria entre la direccién de
absorcion de la luz del Sol y la direccién de reemision. Esta asimetria genera una fuerza
(cuya direccion y sentido se indican a través de las flechas) que causa un incremento en el
semieje mayor de la orbita del cuerpo. En el caso de rotacién retrograda, el semieje mayor
sufrird un decrecimiento. b) Iustracién del efecto Yarkovsky estacional para una oblicuidad
de 90°. Debido al movimiento del cuerpo a lo largo de su érbita, existe una asimetria entre la
direccion de absorcién de la luz del Sol y la direccién de reemision. Esta asimetria genera una
fuerza (cuya direccion y sentido se indican a través de las flechas) que causa un decrecimiento
en el semieje mayor de la érbita del cuerpo. Figura extraida de O’Brien & Greenberg (2005).
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encontrada en Morbidelli & Vokrouhlicky (2003).

5.4.2. Modelo Matematico

Con el objetivo de calcular la tasa de remocion de objetos desde cada uno de los tres anillos
del Cinturén Principal de asteroides debido a la accién del efecto Yarkovsky y las resonancias
orbitales, usamos las expresiones derivadas por O’Brien & Greenberg (2005), las cuales estan
basadas en el modelo analitico delineado por Farinella et al. (1998). Aqui, presentamos una
breve descripcién matemadtica de este efecto, considerando individualmente los tratamientos
desarrollados para estudiar las variantes diurna y estacional de este mecanismo de radiacion.

Efecto Yarkovsky Diurno

De acuerdo al trabajo de Farinella et al. (1998), si Fy es la fuerza por unidad de masa
del cuerpo generada por el efecto Yarkovsky, el cambio en su semieje mayor esta dado por la
siguiente expresion:

2
0= (5.10)

n

donde n = 27/ P, es el movimiento orbital medio y, de acuerdo a lo discutido por Burns et
al. (1979), Fy puede ser expresada por la férmula

2 ecT* AT

Py = =TS 1 ©) (5.11)

donde p es la densidad del cuerpo, R es su radio, € es la emisividad infrarroja superficial (la
cual asumimos igual a la unidad), o = 5.67 x 1078 W m~2 K% es la constante de Stefan-
Boltzmann, ¢ = 299792458 m s~ ! es la velocidad de la luz, T es la temperatura efectiva
del cuerpo, AT es la diferencia de temperatura entre el hemisferio iluminado y el hemisferio
obscuro del objeto, y f(¢) es la funcién oblicuidad. La temperatura efectiva del cuerpo puede
ser calculada igualando la fraccién de flujo solar absorbida al flujo emitido por el asteroide.
A partir de esto

TR*(1 — A)S = 4rR%e0T?, (5.12)

donde A es el albedo (al cual asumimos igual a 0) y S es el flujo solar en la posiciéon del
cuerpo. S depende del semieje mayor y puede ser expresado por la férmula

S =S (%)2 (5.13)

donde Sy = 1370 W m~2 es la constante solar y ag y a son los semiejes mayores de la Tierra y
el objeto bajo consideracion, respectivamente. Finalmente, la temperatura efectiva estd dada

por la siguiente expresion
(1— A)s M4

La variante diurna representa el caso més simple del efecto Yarkovsky. De acuerdo a la
Ecuacién 5.11, la efectividad de este mecanismo resulta ser directamente proporcional a AT.
Cuando el calentamiento sobre un costado del cuerpo comienza a afectar inmediatamente su
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Material p(kgm 3) K (Wm1K™!) CJkg K™

Basalto 3500 2.65 680
Regolito 1500 0.0015 680

Tabla 5.1. Parametros del material para Basaltos y Regolitos, utilizados en el modelo del
efecto Yarkovsky (Farinella et al. 1998).

lado opuesto, el valor de AT es pequeno y por ende la magnitud del efecto no resulta ser
relevante. De acuerdo a lo sugerido por Farinella et al. (1998), esto ocurre cuando el radio
de un objeto es comparable o menor a la profundidad de penetracién térmica lq4, la cual esta

dada por la expresién siguiente:
K
lg =14/ —, 5.15
1=\ 0w (5.15)

donde K es la conductividad térmica, C' es el calor especifico y w = 27/ P,y es la frecuencia de
rotacién. Si asumimos que P,ot = 5 h, lo cual es consistente con estimaciones para asteroides
de tamanos kilométricos, y se adoptan valores para los parametros K, p y C asociados a
basaltos (Tabla 5.1), lq es ~ 5.6 cm. Por otra parte, si consideramos que P,o es una funcién
del didmetro D del objeto de la forma Pt = 5 h x (D/1 km), lo cual es consistente con
experimentos de laboratorio sobre cuerpos del orden de 1 cm (Farinella et al. 1998), todos los
objetos mayores a ~ 3 um son més grandes que su correspondiente lq.

Para el efecto Yarkovsky diurno, la funcién oblicuidad fq(¢) = cos( (Peterson 1976) y
ATy puede ser calculada por la siguiente expresion:
ATy 2 ©q

T — 31+2,0304+ 2,04@3'

(5.16)

O4 es un parametro térmico definido por Farinella et al. (1998) y representa el cociente entre
la escala de tiempo de emisién térmica y la escala de tiempo rotacional. Este parametro esta

dado por

O4 = vaileg N (5.17)
Con el fin de obtener ©4, debemos cuantificar la conductividad térmica K, la densidad p,
el calor especifico C' y el periodo de rotaciéon P, como funcién del didmetro D. De acuerdo
a lo indicado por O’Brien & Greenberg (2005), nuestro modelo asume que P, = 6 hr para
cuerpos con un didmetro D > 0.15 km, mientras que, para objetos mas pequenos, P.ot < D
(Farinella et al 1998). Ademads de esta transicién concerniente al periodo de rotacién, Pravec
et al. (2002) indicaron que un didmetro D ~ 0.15 km podria dividir cuerpos capaces de
retener cantidades significativas de regolitos de aquellos que no. De acuerdo con esto, nuestro
modelo asume que la densidad p y la conductividad térmica K adoptan los valores asociados
a basaltos para cuerpos con diametros D < 0.15 km, mientras que para cuerpos mayores,
adoptan los valores asociados a regolitos, con una suave variacion entre ellas alrededor de los
0.15 km (O’Brien & Greenberg 2005):

— Pr ,1 k
p = pr—i—prp <1+tanh<210g<0 ;m>>>

Ky — K; 15k
K = Kr—i—bT(l—i—tanh <2log (O Zm») (5.18)
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Figura 5.7. Nuestras estimaciones de la tasa de cambio del semieje mayor a debido a la
variante diurna y estacional del efecto Yarkovsky son mostradas en a) y b), respectivamente.
La tasa de cambio efectiva del semieje mayor debido a este efecto es ilustrada en c). Por
otra parte, la tasa de remocién de asteroides debida a la accién del efecto Yarkovsky y las
resonancias orbitales, es mostrada en d) como una funcién del didmetro. Cada gréfico expone
nuestras estimaciones concernientes a los Anillos Interior, Medio y Exterior del Cinturén
Principal.

donde p, y Kj, son los pardmetros correspondientes a basaltos, mientras que p; y K; son
los parametros correspondientes a regolitos, expuestos en la Tabla 5.1. Finalmente, el calor
especifico C siempre es igual a 680 J kg=! K~! en todas nuestras simulaciones, ya que no
existen diferencias entre basaltos y regolitos concernientes a este parametro (Tabla 5.1). Una
vez que estos pardametros son especificados como funcién del tamano, la tasa de cambio del
semieje mayor puede ser calculada para cualquier objeto de didmetro D. En efecto, ©4 es
determinado a partir de la Ecuacion 5.17, y luego la diferencia de temperatura ATy es derivada
a través de la Ecuacion 5.16. Con esto, la fuerza por unidad de masa Fy generada por el efecto
Yarkovsky diurno es calcula a partir de la Ecuacién 5.11, y luego la tasa de cambio del semieje
mayor es determinada haciendo uso de la Ecuacion 5.10.

La Figura 5.7a muestra la tasa de cambio del semieje mayor debido al efecto Yarkovsky
diurno como una funcién del didmetro para cuerpos pertenecientes a los Anillos Interior,
Medio y Exterior del Cinturén Principal. En este andlisis, asumimos a la oblicuidad igual a
0° con el objetivo de maximizar la efectividad del efecto Yarkovsky diurno (Seccién 5.4.1).
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Efecto Yarkovsky Estacional

Al igual que para la variante diurna, el efecto estacional deja de ser efectivo cuando el
tamano de un objeto resulta ser comparable o menor a la profundidad de penetracién térmica
ls, la cual, en este caso, estd dada por la siguiente expresion:

| K

donde K, p y C son los pardmetros del material ya definidos y n = 27/ Py, es el movimiento
orbital medio. Asumiendo una érbita con un semieje mayor de 2 UA y los valores para los
parametros del material asociados a basaltos, Iy ~ 4 m. Los resultados de Farinella et al.
(1998) indican que el pico de eficiencia del efecto estacional ocurre cuando el didmetro D ~
4ls.

La descripcién matematica del efecto Yarkovsky estacional es algo mas complicada que
aquella ya descripta para la variante diurna. Sin embargo, para cuerpos con didmetros D =
4ls, O'Brien & Greenberg (2005) encontraron que el efecto estacional puede ser aproximado
tratandolo como un efecto diurno con frecuencia n (movimiento orbital medio) en lugar de w
(frecuencia de rotacién), y sabiendo que la asimetria estacional debe ser tenida en cuenta en
sélo una fraccién de la érbita. De este modo, la diferencia de temperatura efectiva ATy puede
ser calculada por la expresién

ATy 2 O

== fa 2
T 31+2,o3@s+2,04@§f’ (5:20)

donde el pardmetro térmico Oy estd dado por

Oy = 27%\/5, (5.21)
y el factor f, tiene en cuenta la asimetria parcial. Para cuantificar este factor, consideremos
un cuerpo de radio R cuyo eje de rotacién se ubica en el plano orbital, tal como lo muestra la
Figura 5.8. Notemos que el dngulo ¢ marcado en dicha figura juega el rol de una latitud. Sin
embargo, ¢ no corresponde a la latitud real del cuerpo, la cual seria medida desde el plano
ecuatorial. Para un dado valor de la anomalia media M, la regién del hemisferio sur iluminada
por el Sol es aquella que va desde ¢ = 0 a ¢ = m — M, mientras que la correspondiente al
hemisferio norte abarca desde ¢ = m— M a ¢ = m. Por otra parte, es posible definir, a modo de
longitud, un dngulo 6, el cual se mide sobre la direccion especificada por el Sol y el centro del
cuerpo. Notemos nuevamente que 6 no corresponde a la longitud real del cuerpo, la cual seria
medida sobre el plano ecuatorial. A partir de esto, es posible calcular, para cada hemisferio,
el drea proyectada iluminada por el Sol, la cual es directamente proporcional al calor recibido
por el cuerpo. Para el hemisferio sur, el area proyectada Ag iluminada por el Sol se obtiene
integrando sobre el angulo ¢ desde 0 a a m — M y sobre 6 desde 0 a 7, obteniendo

T—M pw
Ag = / / RAOR sin 8d¢ sin 0 sin ¢,
0 0

2
_ %(1 + cos M), (5.22)
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Figura 5.8. Geometria utilizada para calcular el factor de asimetria f, asociado a la variante
estacional del efecto Yarkovsky. Para un dado valor de la anomalia media M, la regién del
hemisferio sur iluminada por el Sol es aquella que va desde ¢ = 0 a ¢ = m — M, mientras
que la correspondiente al hemisferio norte abarca desde ¢ = m— M a ¢ = 7. Figura extraida
de O’Brien & Greenberg (2005).

Por otra parte, para el hemisferio norte, el area proyectada Ay iluminada por el Sol se obtiene
integrando sobre el angulo ¢ desde m — M a 7 y sobre 6 desde 0 a 7, obteniendo

Ay = / /RdﬂRsianqﬁsianinqﬁ,
Tm—M JO

R2
= 7TT(l —cos M). (5.23)

O’Brien & Greenberg (2005) definen el factor de asimetria f, como

A — Ax

- (5.24)

fa

con lo cual f, = cos M. A partir de esto, el valor medio de f, para una érbita circular esta
dado por

- (5.25)
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Una vez que este parametro es especificado, la tasa de cambio del semieje mayor como conse-
cuencia del efecto Yarkovsky estacional puede ser calculada para cualquier objeto de didmetro
D. En efecto, ©4 es determinado a partir de la Ecuacién 5.21, y luego la diferencia de tem-
peratura AT; es derivada a través de la Ecuacién 5.20. Con esto, la fuerza por unidad de
masa Fy generada por el efecto Yarkovsky estacional es calcula a partir de la Ecuacién 5.11,
teniendo en cuenta que en este caso la funcién oblicuidad f(¢) = —sin?¢ (Farinella et al.
1998). Finalmente, la tasa de cambio del semieje mayor es determinada haciendo uso de la
Ecuacién 5.10.

La Figura 5.7b muestra la tasa de cambio del semieje mayor debido al efecto Yarkovsky
estacional como una funcién del didmetro para cuerpos pertenecientes a los Anillos Interior,
Medio y Exterior del Cinturén Principal. En este andlisis, asumimos a la oblicuidad igual
a 90° con el objetivo de maximizar la efectividad del efecto Yarkovsky estacional (Seccién
5.4.1).

El analisis presentado aqui para la variante estacional resulta ser preciso para cuerpos
cuyos didmetros D 2 4 [ (Ecuacién 5.19). Para cuerpos menores, la descripcién matemaética
de este efecto resulta ser mas complicada. De acuerdo a lo sugerido por O’Brien & Green-
berg (2005), modelamos el efecto Yarkovsky estacional para cuerpos con didmetros D < 4 [g
asumiendo que Fy ~ D??2, 1o cual es consistente con los célculos de Farinella et al. (1998).

Remociéon de Objetos debido al Efecto Yarkovsky y las Resonancias Orbitales

La tasa de cambio efectiva del semieje mayor ¢ de un cuerpo debida al efecto Yarkovsky
para cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal de asteroides resulta ser una com-
binacién de las variantes diurna y estacional. Teniendo en cuenta que los valores absolutos
medios de las funciones oblicuidad fq(¢) y fs(¢) son 1/2 y 2/3, respectivamente, los valores
absolutos maximos y minimos de @ estan dados por

(D) |min = abs({[fs(C)])]as(D, ¢ = 90%)]
—(lfa(@Dlaa(D, ¢ = 0°)[)
(D) |max = abs({|f(¢))as(D, ¢ = 90°)|
+(Ifa(Q)Dlaa(D, ¢ = 0%))), (5.26)

y luego, el valor absoluto promedio de @ puede ser calculado por la siguiente expresién

<(1(D)> _ |a(D)‘m1n "|2' |d(D)‘max7 (527)

(O’Brien & Greenberg 2005). La Figura 5.7c muestra la tasa de cambio efectiva del semieje
mayor ¢ como una funcién del diametro para cuerpos pertenecientes a los Anillos Interior,
Medio y Exterior del Cinturén Principal. Tales estimaciones resultan ser consistentes con
aquella derivada por O’Brien & Greenberg (2005) para el cinturén de asteroides completo.

Una vez que (a(D)) ha sido determinada, la fraccién de cuerpos de didmetro D removidos
por unidad de tiempo puede ser computada a partir de la expresion

frem(D) = %Nre& (5.28)
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donde Aa es el ancho efectivo de la regién considerada y Ny es el nimero de resonancias
que pueden remover cuerpos de un dado didmetro D desde tal region. La fraccién de cuerpos
removidos por unidad de tiempo no es linealmente proporcional a (a(D)) ya que Nyes depende
del didmetro D. En efecto, cuerpos pequenos (D < 0.1 km) tienen altas tasas de cambio de
sus semiejes debido al efecto Yarkovsky, por lo cual pueden saltar las resonancias débiles,
siendo sélo removidos por las resonancias poderosas. De acuerdo a lo realizado por O’Brien
& Greenberg (2005), asumimos que las resonancias débiles comienzan a ser efectivas para
cuerpos con didmetros D ~ 0.1 km, mientras que todas ellas llegan a ser completamente
efectivas para objetos con didmetros D 2 10 km. De este modo, consideramos que N5 €s
igual al ndmero de resonancias poderosas en la regién considerada para objetos con didmetros
D < 0.1 km mientras que Nyes €s igual al nimero de resonancias poderosas mas el nimero
aproximado de resonancias difusivas para objetos con didmetros D > 10 km, asumiendo una
variacion lineal para didmetros intermedios. Para evaluar el nimero de resonancias poderosas
en cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal, tenemos en cuenta las posibles rutas de
escape desde tales regiones. Aa/(a(D)) representa una estimacién del tiempo de vida medio
de un cuerpo de didmetro D en una regiéon con un ancho efectivo Aa, donde las rutas de escape
estan localizadas en los bordes. Ya que los Anillos Interior y Medio del Cinturén Principal de
asteroides estan limitados por las resonancias poderosas vg, 3:1 y 5:2 y ademads, consideramos
que no hay otras resonancias fuertes dentro de tales anillos, el nimero de resonancias poderosas
serd igual a 1 para tales regiones. Para el caso del Anillo Exterior, cuyos limites estan dados
por las resonancias poderosas 5:2 y 2:1, también consideramos la existencia de la resonancia
7:3 a ~ 2.96 UA. Como consecuencia de esto, el nimero de resonancias poderosas es igual
a 2 para el Anillo Exterior del Cinturén Principal. Por otra parte, asumimos la presencia
de 16, 12 y 18 resonancias difusivas en los anillos Interior, Medio y Exterior del cinturén
de asteroides, respectivamente. La Figura 5.7d muestra las tasas de remocién de asteroides
debido a la accién del efecto Yarkovsky y las resonancias orbitales para cada uno de los tres
anillos del Cinturén Principal, obtenidas a partir de nuestras simulaciones.

Sin embargo, al igual que O’Brien & Greenberg (2005), nuestro modelo no tiene en cuenta
el efecto YORP ni las reorientaciones colisionales de los ejes de spin de los asteroides. Debido a
esto, es probable que las tasas reales de remocién de asteroides desde las diferentes regiones del
Cinturén Principal difieran de nuestras estimaciones, aunque ellas probablemente muestren
una tendencia similar y sean del mismo orden de magnitud. De este modo, ya que las tasas
de remocién obtenidas a partir de nuestro analisis resultan ser s6lo una estimacion, decidimos
modificarlas levemente con el objetivo de obtener mejores ajustes a las poblaciones observadas
del modelo La Figura 5.9 muestra las tasas de remocién de asteroides por accién del efecto
Yarkovsky y las resonancias orbitales usadas en nuestro algoritmo, para cada unos de los tres
anillos del Cinturén Principal.

5.5. Parametros Colisionales

5.5.1. Probabilidad Intrinseca de Colisiéon y Velocidad de Impacto

Para llevar a cabo el tratamiento colisional del modelo, calculamos los valores medios
de la probabilidad intrinseca de colisién (P;) y la velocidad de impacto (V') para colisiones
entre asteroides del Cinturén Principal en cada anillo y entre anillos, as{ como también para
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Figura 5.9. Tasas de remocién de asteroides debidas al efecto Yarkovsky y las resonancias
orbitales, usadas en nuestras simulaciones para cada uno de los tres anillos del Cinturén
Principal. Para comparacién, se muestran las estimaciones obtenidas en nuestro andlisis
original e ilustradas en la Figura 5.7d.
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Poblaciones (P) (V) freo

(107" km 2 afio™ ') (km s™1)

Cinturén Principal-Cinturén Principal

AT-AT 9.8 3.7 0.05 0.5
AT-AM 8.6 4.4 0.1 0.2
AI-AE 14 4.4 0.1 0.3
AM-AM 1.7 4.3 0.3 0.5
AM-AE 3.5 4 0.3 0.2
AE-AE 2.74 3.3 0.35 0.5
Cinturén Principal-NEAs
AI-NEA 6.2 9.9 02 04
AM-NEA 2.7 9.3 0.2 04
AE-NEA 1.5 8.1 02 04
NEAs-NEAs
NEA-NEA 7.2 14.5 0.2 04

Tabla 5.2. Parametros Colisionales. Las primeras dos columnas exponen los valores medios
de la probabilidad intrinseca de colisién (P;) y la velocidad de impacto (V'), mientras que
las dos tltimas presentan los valores de fie, ¥ v para las diferentes poblaciones de nuestro
modelo.

colisiones entre NEAs, y entre NEAs y objetos del Cinturén Principal en cada anillo. Para
hacer esto, usamos el algoritmo numérico desarrollado por Marzari et al. (1996), basado en
la integracion numérica de 3000 asteroides reales, sujetos a las perturbaciones de Jupiter y
Saturno. La simulacién es desarrollada con el cédigo simpléctico EVORB (Fernandez et al.
2002), utilizando un paso de integracién de 0.5 anos. Los resultados obtenidos son mostrados
en las dos primeras columnas de la Tabla 5.2.

5.5.2. Leyes de Impacto

De acuerdo a los argumentos propuestos en la Seccién 3.3, decidimos seleccionar a Qg y
fre como parametros de entrada de nuestro modelo colisional.

La ley Qg seleccionada para nuestro estudio es mostrada en la Figura 5.10a, la cual puede
ser calculada a partir de una expresién de la forma

Qs = C1D™™M (1 + (C2D)™), (5.29)

donde C1, Ca, A1, y A2 son coeficientes constantes cuyos valores son 2.85, 1.8, 0.695 y 2.22,
respectivamente. Como resulta evidente a partir de la Figura 5.10a, esta ley Qg estd en un
buen acuerdo con las estimaciones propuestas por diferentes autores (Farinella et al. 1982;
Davis et al. 1985; Housen & Holsapple 1990; Housen 1991; Holsapple 1994; Ryan & Melosh
1998; Benz & Asphaug 1999).

Por otra parte, de acuerdo a lo discutido en la Seccién 4.4, el pardmetro fy. puede ser
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Figura 5.10. Leyes de Impacto. a) La curva sélida denota la ley Qs usada en nuestras
simulaciones. Las lineas punteadas representan las estimaciones propuestas por diferentes
autores, vistas en la Seccion 3.3 (Figura 3.14a). b) Las curvas de colores denotan las leyes Qp
generadas a partir de nuestra ley Qg y las diferentes funciones fy, asociadas a las distintas
poblaciones del modelo. Las lineas punteadas representan las estimaciones propuestas por
diferentes autores, vistas en la Seccién 3.3 (Figura 3.14b).
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expresado como

D Y
Jre = Jfxeo (m) . (5.30)

Las ultimas dos columnas de la Tabla 5.2 muestran los valores de fie, y v para las diferentes
poblaciones de nuestro modelo, los cuales son consistentes con aquellos discutidos por Davis
et al. (1989).

La combinacién de una ley Qg y un parametro fi, produce una dada Q)p. Las leyes
@p generadas a partir de nuestra ley QJs y las diferentes funciones fi. son mostradas en la
Figura 5.10b. Tales leyes @p son consistentes con aquellas formuladas por diferentes autores
(Farinella et al. 1982; Davis et al. 1985; Housen & Holsapple 1990; Holsapple 1994; Love
& Ahrens 1996; Melosh & Ryan 1997; Durda et al. 1998; Ryan & Melosh 1998; Benz &
Asphaug 1999). Ademds, las mismas estdn en un buen acuerdo con los experimentos de
impacto realizados en laboratorios, los cuales obtienen valores de Qp cercanos a 1500 J kg™!
para blancos de ~ 8 cm de didmetro.

5.6. Modelo Numérico de Evoluciéon Colisional y Dinamica

En esta seccion presentamos el modelo dindmico y colisional usado para estudiar la evo-
lucién simultanea del Cinturén Principal de asteroides y la poblaciéon de NEAs.

De acuerdo a lo sugerido por Campo Bagatin et al. (1994a) y Campo Bagatin (1998), un
sistema colisional cuya poblacién tiene una distribucién de masa truncada a un dado valor
m, lleva a ondas en la distribuciéon de tamanos de los cuerpos. Con el objetivo de eliminar
este efecto, nuestro algoritmo no evoluciona en el tiempo los primeros 60 bines de tamaro,
cuyos didmetros centrales van desde 10710 a 10=% km. Para los NEAs y cada uno de los tres
anillos del cinturén de asteroides, esta parte de la poblacién es usada tinicamente a modo de
proyectiles para computar tasas de impacto con cuerpos mas grandes, y su distribuciéon de
tamanos es determinada en cada paso de tiempo, extrapolando la pendiente de la distribucién
asociada a los 10 bines de tamano siguientes.

La descripcion matemaética de nuestro algoritmo incluye procesos colisionales y mecanis-
mos dinamicos con el objetivo de determinar el destino final de los fragmentos generados en
una colisién.

Supongamos que un objeto o de la poblacién p colisiona con otro objeto o' perteneciente
a la poblacién p’. p y p’ representan a cualquiera de las cuatro poblaciones de nuestro cédigo.
Haciendo uso del modelo colisional descripto en el Capitulo 4, es posible derivar las distri-
buciones de fragmentos colisionales resultantes de los cuerpos o y o'. Tales distribuciones son
guardadas en los vectores Fj (k) y Ff,/(k), donde k representa un bin de tamano tal como
fue definido en la Seccién 5.2. Nuestro modelo colisional también nos permite determinar las
distribuciones de velocidades de los fragmentos colisionales eyectados desde los cuerpos o y
o, las cuales son referidas como VJ' (k) y VOZ,’/(k), respectivamente. Por otro lado, este modelo
nos conduce a un calculo sencillo de la velocidad de escape del sistema de los dos cuerpos
colisionantes, la cual es simbolizada por V..

Una vez hecho esto, nuestro objetivo principal es determinar el destino de los fragmentos,
especificando la poblacién en la cual terminan residiendo. Si los fragmentos asociados a un
dado bin de tamafio k de los vectores Fy y F5 tienen una velocidad menor a la velocidad
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de escape Vi, ellos son reacumulados y su masa es sumada entre si. Luego, esta masa es
adicionada a aquellas correspondientes al fragmento remanente méas grande o al cuerpo cra-
terizado final que resultan de los cuerpos o y o', dependiendo si cada uno de estos sufrié una
colisién catastrofica o una craterizacion. Este procedimiento nos permite obtener la masa de
un objeto reacumulado tnico y a partir de la misma el bin de tamafio k, al cual pertenece. La
poblacion final de residencia de este objeto reacumulado es aquella correspondiente al objeto
colisionante de mayor tamano. Si ambos cuerpos que impactan son de igual tamano, la pobla-
cién final de residencia del objeto reacumulado es seleccionada al azar entre las poblaciones
asociadas a los dos objetos que participan de la colisién.

Los fragmentos distribuidos en F} (k) y Ff,/(k:) que tienen velocidades mayores a Veg esca-
pan del campo gravitacional del sistema que constituyen los dos cuerpos colisionantes. Para
determinar sus destinos finales, proponemos un procedimiento simple y eficaz. En cada in-
tervalo de tiempo, una tnica Orbita caracteristica es generada al azar para cada una de las
poblaciones del modelo, la cual es usada independientemente del tamano de los cuerpos invo-
lucrados en la colision. Para los anillos del cinturén de asteroides, asignamos excentricidades
e entre 0 y 0.3, inclinaciones i entre 0 y 20° y semiejes mayores a en una forma tal que 2 <
a < 2.5 UA para el Anillo Interior, 2.5 < a < 2.82 UA para el Anillo Medio y 2.82 < a <
3.27 UA para el Anillo Exterior. En cada caso, la combinacién de valores (a,i) debe estar por
debajo de la localizacion de la resonancia secular vg, mientras que la combinaciéon de valores
(a,e) debe caer afuera de los gaps asociados con las resonancias 3:1 y 5:2, cuyos limites fueron
ya discutidos en la Seccién 5.3. Para la poblacion de NEAs, usamos parametros orbitales 0 <
a<34UA 0<e<0.7y0<1i<40° los cuales son combinados en una forma tal que las
distancias perihélicas ¢ y las distancias afélicas () son siempre menores a 1.3 UA y mayores
a 0.983 UA, respectivamente, de acuerdo a la definicién de un NEA. Finalmente, dada la
longitud del nodo ascendente (), el argumento del perihelio w y la anomalia media M entre
0 y 360°, una orbita puede ser asignada y a partir de esto derivar un par posicion-velocidad
()?’) ,W) para todos los cuerpos de cada poblacion, simbolizada por el indice p. En la Seccion
5.7, discutimos algunos aspectos relacionados a este tratamiento.

Para determinar el destino final de los fragmentos que escapan, es necesario calcular
cuales son sus elementos orbitales una vez que ellos son eyectados con una dada velocidad
respecto del cuerpo que los origind. Inmediatamente antes de la colisién, asumimos que la
posicién y velocidad baricéntricai de los fragmentos son iguales a aquellas asociadas a su

.y
cuerpo precursor, esto es, a X' y V!, respectivamente. Inmediatamente después de la colisién,
consideramos que la posicién baricéntrica de los fragmentos es equivalente a aquella asociada
a su cuerpo precursor, mientras que la velocidad relativa de los mismos con respecto a este
ultimo, Vil(k), es igualmente particionada entre las tres componentes cartesianas. De este

=
modo, una simple suma entre cada una de las componentes cartesianas de V! y V! (k)/+/3 nos
permite obtener el vector baricéntrico de la velocidad inmediatamente después de la colision.
Una vez que obtenemos la posicién y velocidad baricéntricas de los fragmentos posteriores al
impacto, es posible calcular sus elementos orbitales y sus destinos finales. Para hacer esto,
usamos los siguientes criterios:

1. Los fragmentos finalizan en la poblacién de los NEAs, si se satisface cualquiera de las
siguientes condiciones:

- la distancia afélica @ > 0,983 UA y la distancia perihélica ¢ < 1,3 UA,
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- el semieje mayor a < 2 UA,

- la combinacién de valores (a,?) cae por encima de la localizacién de la resonancia
secular vg,

- la combinacién de valores (a,e) cae dentro del gap asociado con la resonancia de
movimientos medios 3:1,

- la combinacién de valores (a,e) cae dentro del gap asociado con la resonancia de
movimientos medios 5:2.

2. Los fragmentos finalizan en el Anillo Interior del Cinturén Principal si

- 2 <a < 2.5 UA y las combinaciones de los valores (a,e) y (a,i) caen fuera del gap
asociado con la resonancia 3:1 y debajo de la localizaciéon de la resonancia secular
Vg, respectivamente.

3. Los fragmentos finalizan en el Anillo Medio del Cinturén Principal si

- 2.5 <a < 2.82 UA y las combinaciones de los valores (a,e) y (a,i) caen fuera de
los gaps asociados con las resonancias 3:1 y 5:2, y debajo de la localizacién de la
resonancia secular g, respectivamente.

4. Los fragmentos finalizan en el Anillo Exterior del Cinturén Principal si

- 2.82 < a < 3.27 UA y las combinaciones de los valores (a,e) y (a,i) caen fuera
del gap asociado con la resonancia 5:2 y debajo de la localizaciéon de la resonancia
secular vg, respectivamente.

5. Finalmente, asumimos que los fragmentos son eyectados del Sistema Solar sobre érbitas
hiperbdlicas, dejando de participar de la evolucién colisional, si la excentricidad e > 1
oa > 3.27 UA.

La informacién de este procedlmlento puede ser guardada en dos matrices F§ (k,p”) y FL v (k,p"),
en las cuales los indices p” y p’”’ indican las poblaciones en las cuales terminan r651d1endo los
fragmentos del bin de tamano k eyectados desde los cuerpos o y o, respectivamente.

La frecuencia de colisién entre el cuerpo o de didmetro D, perteneciente a la poblacién p

y el cuerpo o de didmetro D, perteneciente a la poblacién p’ puede ser calculada a partir de
la siguiente expresién

- <pi>p,p/

0,0 4

(Do + Do), (5.31)

donde (P;)P P es el valor medio de la probabilidad intrinseca de colisién entre las poblamones P

y p', v tiene unidades de km~2 afio~!. Si At representa un dado intervalo y N/ P, -, s el nimero
de pares de objetos o y o' en las poblaciones p y p/, respectivamente, es p0s1ble obtener el
numero total de colisiones entre dichos objetos durante At a partir de la expresion

col fp,p Np,p At. (532)

/
Sean N} el niimero de cuerpos o de didmetro D, pertenecientes a la poblacién p, y Nf/
el nimero de cuerpos o' de didmetro D, pertenecientes a la poblacién p’. Si los cuerpos
colisionantes pertenecen al mismo bin de tamafio y ademads estan en la misma poblacién, esto
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es, sio=0yp=yp, entonces N} = Nf// y por ende, el nimero de pares de objetos o y o' en
las poblaciones p y p’ estéd dado por

, NP(NP —1
Ny = NoNy = 1) : ) (5.33)
Para todos los otros casos,
N(ﬁ’op, = NPN? (5.34)

A partir de esto, el nimero total de fragmentos asociados al bin de tamafio k que finalizan
en la poblacién p” luego de ser eyectados de los cuerpos o de la poblacién p como resulta-
do de colisiones con cuerpos o' de la poblacién p/, durante un intervalo At, estd dado por
FY(k,p") fg ’Op,/Ng ’Op,/At. Equivalentemente, el nimero total de fragmentos asociados al bin de
tamano k que finalizan en la poblacién p” luego de ser eyectados de los cuerpos o' de la po-
blacién p’ como resultado de colisiones con cuerpos o de la poblacién p, durante un intervalo
At, estd dado por Fg(k,p”’)fg’op,,NggAt. Si tenemos en cuenta las interacciones entre todos
los cuerpos o y o de las cuatro poblaciones del modelo, es posible derivar la variaciéon en
el nimero de cuerpos asociados a un dado bin de tamano k para cada poblacién, en cada
paso de tiempo. Dichas variaciones son referidas como AN,?I, AN,?M, AN,?E y AN};IEA, y
corresponden a los Anillos Interior, Medio y Exterior del Cinturén Principal de asteroides y
la poblacién de NEAs, respectivamente.

Una vez que este tratamiento ha finalizado, la tasa de remociéon de objetos por accién
del efecto Yarkovsky y las resonancias orbitales debe ser incluida en nuestro andlisis. De
acuerdo a los resultados numéricos derivados por Bottke et al. (2002) (Seccién 3.1.2), nuestro
algoritmo asume que los cuerpos removidos desde los Anillos Interior, Medio y Exterior del
Cinturén Principal son llevados a la poblacién de NEAs. Por otra parte, la tasa de remocién
dindmica de NEAs también debe ser tenida en cuenta en nuestro algoritmo. La Tabla 3.1 de la
Seccién 3.1.2 ofrece los principales resultados dindmicos derivados por Bottke et al. (2002) para
objetos provenientes desde diferentes regiones fuentes de NEAs. Las regiones bajo estudio son
la resonancia secular vg, la resonancia de movimientos medios 3:1 con Jupiter, la poblacién
principal de Cruzadores de Marte (IMC), el Cinturén Principal exterior y la poblacién de
Cometas de la Familia de Jupiter. En la tabla mencionada se muestra, para cada una de estas
regiones, el nimero de NEAs en estado estacionario con una magnitud H menor a 18 (lo cual
equivale a ~ 1 km de didmetro) Nyga, €l ntimero de cuerpos inyectados dentro de la regién
de los NEAs por millén de afios 7, y el tiempo de vida dindmico medio de los objetos en esta
poblacion Txga. En estado estacionario, la tasa de inyeccién de cuerpos 7 desde una dada
regién fuente dentro de la poblacién de NEAs es equivalente a la tasa de remocién dindmica
Trem de aquellos cuerpos desde tal poblacion. De este modo, para una dada fuente

Trem — T
N
= _NEA (5.35)
TNEA

A partir de esto, el tiempo de vida dindmico medio de todos los cuerpos en la poblacion de
NEAs provenientes desde las diferentes regiones fuentes estudiadas por Bottke et al. (2002)

estd dado por

(TxEA) = % (5.36)
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donde la suma se extiende sobre todas las fuentes mostradas en la Tabla 3.1 de la Secciéon
3.1.2, excepto la poblacién de Cometas de la Familia de Jupiter. Usando los valores dados alli,
obtenemos un (Txga) = 1.14 X 108 afios. Sin embargo, las simulaciones numéricas desarrolla-
das por Migliorini et al. (1998) sugieren que los NEAs de tamarios kilométricos podrian tener
como fuente primaria a la poblacién principal de Cruzadores de Marte (IMC). De este modo,
nuestro modelo trata la remocion de objetos desde la poblacién de NEAs usando un tiempo
de vida dindmico (THER) = 3.75 x 105 aiflos (asociado con la poblacién de Cruzadores de
Marte) para cuerpos con una magnitud H menor a 12 (esto es, didmetros mayores a ~ 15 km),
mientras que (Tnga) es usado para objetos con magnitudes H mayores (o, equivalentemente,

didmetros menores).

Con lo dicho hasta aqui, la variaciéon total en el nimero de cuerpos asociados a un dado
bin de tamano k para cada una de las poblaciones del modelo, en un intervalo At y teniendo
en cuenta procesos de remocion colisionales y dindmicos, estda dada por

(ANI?I)TOtal = (ANI?I - rem kN )A
(ANMY porar = (ANSM fem RNEM) At (5.37)

(ANI?E)Total = (ANI?E f rem, k; )At
NNEA

(T)

donde f rem. k> f rem.k Y f m., Tepresentan las tasas de remocién de objetos por accién del efecto
Yarkovsky y las resonancias orbitales, asociadas a los Anillos Interior, Medio y Exterior del
Cintur6n Principal de asteroides, respectivamente (Seccién 5.4.2). Ademés, segin lo indicado
en el tltimo pérrafo, (T) = (THE%) para NEAs con didmetros D > 15 km y (T) = (Txga)
para NEAs maés pequenos.

(ANYEM potar = (ANPEA 4 fAL  NRL 4 fald NAM 4 AR N, JAt

Para estudiar la evolucién en el tiempo de las cuatro poblaciones del modelo, el paso de
tiempo At es calculado en una forma tal que el cambio relativo en el niimero de objetos en
cualquier bin de tamafio sea siempre menor que el 1%.

5.7. Resultados

Aqui, nosotros discutimos los resultados generales obtenidos a partir de una serie de simu-
laciones numéricas destinadas a estudiar la evolucién colisional y dindmica de los asteroides
del Cinturén Principal y NEAs sobre 4.5 x 10° afios.

5.7.1. Distribuciones de Tamanos del Cinturén Principal de Asteroides y
NEAs

La poblacién de asteroides del Cinturén Principal resulta ser observacionalmente completa
hasta un didmetro de ~ 30 km. Desde hace algunos afios atras, diversos estudios observacio-
nales tales como Spacewatch (Jedicke & Metcalfe 1998), Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
(Ivezi¢ et al. 2001) y Subaru Sub-km Main Belt Asteroid Survey (SMBAS) (Yoshida et al.
2003) han permitido extender nuestro conocimiento de la distribucién de tamanos del Cintu-
ron Principal hasta un didmetro de ~ 500 m. Como puede apreciarse de la Figura 5.11a, la
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Figura 5.11. Distribucién de tamanos del Cinturén Principal de asteroides a), y distribucion
de magnitudes H de la poblacién de NEAs b), después de 4.5 x 10° anos de evolucién.
Nuestras estimaciones muestran un excelente acuerdo con los datos observacionales.
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Figura 5.12. Distribucién de tamanos del Cinturén Principal de asteroides después de 5 x
109 afios. Estos resultados indican que la poblacién del Cinturén Principal es predominante-
mente un fosil, adquiriendo su estructura de onda caracteristica durante las primeras etapas
de la evolucién, lo cual es consistente con aquello discutido por Bottke et al. (2005a).

distribucién de tamanos del cinturén de asteroides obtenida a partir de nuestras simulaciones
es absolutamente consistente con los datos observacionales.

La Figura 5.11b muestra nuestra estimacion de la distribucién de tamafios de la poblacién
de NEAs, la cual es descripta en términos de la magnitud absoluta H. De acuerdo a lo
establecido por Bowell et al. (1989), es posible derivar el didmetro D de un cuerpo con una
magnitud absoluta H a partir de la siguiente expresién

1347
VA

donde A es el albedo visual geométrico, al cual asumimos con un valor de 0.11 (Seccién 3.2.1).
Con este valor de A, una magnitud absoluta H = 18 corresponde a un didmetro D ~ 1lkm.
La poblacién de NEAs resulta ser observacionalmente completa hasta una magnitud absoluta
H =15, lo cual corresponde a un didmetro D ~ 4 km. Diversos estudios observacionales han
sido desarrollados con el objetivo de extender la distribucién de magnitudes de la poblacion
de NEAs hasta valores mayores de H. En efecto, Rabinowitz et al. (2000) usaron datos del
Spacewatch y del programa NEAT (Near Earth Asteroid Tracking) para derivar la poblacién
de NEAs hasta una magnitud H ~ 30, mientras que Stuart (2001) y Harris (2002) usaron
datos del LINEAR, Survey con el objetivo de extender la distribucién de magnitudes de los
NEAs hasta valores de H ~ 22.5 y 25.5, respectivamente. A partir de la Figura 5.11b, es
posible observar que la poblacién de NEAs que resulta de nuestras simulaciones es absoluta-
mente consistente con los datos observacionales. Un resultado importante derivado a partir

D= 107475, (5.38)
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de nuestro analisis es que la distribucién de magnitudes de los NEAs estd determinada prin-
cipalmente por la remocién dindmica de los asteroides desde el Cinturén Principal, debido a
la accion del efecto Yarkovsky y las resonancias orbitales. En efecto, nuestro anélisis indica
que los procesos colisionales no juegan un rol relevante en la determinacion cuantitativa de la
poblacion de NEAs.

Como ya hemos dicho en la Seccién 5.2 y de acuerdo a lo sugerido por O’Brien & Greenberg
(2005), nosotros incluimos un breve periodo de evolucién primordial en el comienzo de la
simulacién con el objetivo de reproducir los resultados de Petit et al. (1999) y Petit et al.
(2001) concernientes a la remocion de masa desde un cinturén de asteroides primitivo cientos
de veces mas masivo que el actual. En esta fase, las poblaciones iniciales asociadas con cada
uno de los tres anillos del Cinturén Principal de asteroides son multiplicadas por un factor 55
y su evolucién seguida por 5 x 10° afios. Durante este periodo, la intensa actividad colisional
remueve ~ 74 % de la masa inicial del Cinturén Principal, llevando a una poblacién residual
para el cinturén de asteroides completo de ~ 100 veces su valor actual. Luego, las poblaciones
iniciales residuales asociadas con cada uno de los tres anillos del Cinturén Principal son
reducidas por aquel factor 55, lo cual simula la remocién de ~ 98 % de las masas de cada una
de ellas. Finalmente, la evolucién de la poblacién inicial de un Cinturén Principal con una
masa de ~ 1.8 veces su valor actual es analizada por el resto de los 4.5 x 10° afios. Durante
este tiempo, los mecanismos colisionales y dindmicos remueven ~ 25 y 17 % de la masa inicial
del Cinturén Principal, respectivamente, llevando a una poblacién final para el cinturén de
asteroides completo con una masa aproximadamente igual a su valor actual.

Por otra parte, nuestras simulaciones sugieren que la poblacién del Cinturén Principal
de asteroides adquiere una suave estructura de onda durante los primeros 5 x 10° afios de
evolucién (Figura 5.12), similar a aquella observada en el cinturén de asteroides actual. Estos
resultados son consistentes con aquellos obtenidos por Bottke et al. (2005a), quienes indicaron
que la distribuciéon de tamanos del Cinturén Principal es predominantemente un fésil.

5.7.2. Remocion de Asteroides desde el Cinturén Principal

Morbidelli & Nesvorny (1999) y Bottke et al. (2002) realizaron estudios concernientes a la
tasa de remocion dindmica de cuerpos de tamano kilométrico desde el Cinturén Principal de
asteroides. En efecto, mientras que Morbidelli & Nesvorny (1999) estimaron el escape de ~ 4
cuerpos con didmetros D > 5 km por millén de anos desde el Cinturén Interior, Bottke et al.
(2002) indicaron que 790 + 200 cuerpos con didmetros D >1 km son removidos por millén
de afios desde el cinturén de asteroides completo.

Nuestras simulaciones indican que 1 070 asteroides con diametros D > 1 km son removidos
por millén de anos desde el Cinturén Principal completo, lo cual es consistente con los andlisis
desarrollados por Bottke et al. (2002). Por otra parte, nuestro estudio determina el escape de
3 asteroides con didmetros D > 5 km por millén de anos desde el Anillo Interior del Cinturén
Principal, sobre los tltimos 3 x 10% afios de evolucién, lo cual estd de acuerdo con el trabajo
desarrollado por Morbidelli & Nesvorny (1999).

La Figura 5.13 muestra las tasas de remocion de asteroides de tamafios kilométricos desde
el Cinturén Principal completo teniendo en cuenta la accién del efecto Yarkovsky, la inyeccion
colisional de material dentro de las resonancias vg, 3:1 y 5:2, y la eyeccion colisional mas alla
de las 3.27 UA. A partir de la misma podemos inferir que el efecto Yarkovsky es el proceso
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Figura 5.13. Numero de cuerpos con didmetros D > 1 km removidos por unidad de tiempo
desde el Cinturén Principal completo sobre la historia del Sistema Solar. Aqui, ilustramos la
remocién de asteroides por accion del efecto Yarkovsky, la inyeccién colisional dentro de las
resonancias vg, 3:1 y 5:2, y la eyeccién colisional méas alla de las 3.27 UA. Sumando todos
estos efectos, nuestras simulaciones sugieren una tasa media de remocién de 1070 asteroides
con didmetros D > 1 km por millén de anos desde el Cinturén Principal. Este resultado es
consistente con aquel derivado por. Bottke et al. (2002).

més importante que remueve material desde el Cinturén Principal de asteroides, mas que la
inyeccion colisional dentro de las resonancias principales, lo cual es consistente con los trabajos
de Morbidelli et al. (2002) y Morbidelli & Vokrouhlicky (2003). En efecto, mientras que 891
asteroides con diametros D > 1 km son removidos por millon de anios debido a la accion del
efecto Yarkovsky, los procesos colisionales inyectan un total de 25, 38 y 68 asteroides mayores
a 1 km por millén de anos dentro de las resonancias vg, 3:1 y 5:2, respectivamente.

Estas tasas de remocion han sido obtenidas siguiendo el tratamiento dindmico propuesto
en la Seccion 5.6. A partir de esto, en cada paso de tiempo, una unica Orbita caracteristica
es generada al azar y luego utilizada en cada una de las poblaciones del modelo para objetos
de todo tamano. Para testear esta suposicién, también desarrollamos diversas simulaciones
donde, en cada paso de tiempo, diferentes érbitas fueron generadas al azar para cuerpos de un
cierto didmetro en una dada poblacién. Mientras que el tiempo de cémputo requerido resultd
ser mucho mas largo, los resultados no mostraron cambios relevantes.
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5.7.3. Tiempo de Exposicién a los Rayos Césmicos de los Meteoritos

El tiempo de exposicién a los rayos césmicos de un meteorito representa el intervalo
durante el cual el material que lo constituye estuvo a una distancia menor a un metro por
debajo de la superficie del objeto que lo albergd en el espacio, y su arribo a la Tierra. A
partir de esto, notemos que el tiempo de exposicién a los rayos césmicos de los meteoritos
solo representa un limite inferior para el tiempo desde el cual el objeto fue eyectado de su
CUerpo precursor.

De acuerdo a los andlisis de Marti & Graf (1992) y Morbidelli & Gladman (1998), los
tiempos de exposicién a los rayos cosmicos para los diferentes tipos de condritas ordinarias,
las cuales representan la clase mas comin de meteoritos, se encuentran en el rango que va
desde unos pocos millones de afios hasta ~ 10® afios, con un valor medio de ~ 1-2 x 107
anos. Las diferentes subclases de condritas ordinarias muestran picos en diferentes edades.
Particularmente, las condritas H presentan un pico prominente alrededor de los 8 x 10° afios,
el cual es posiblemente el resultado de un evento de impacto significativo. Welten et al. (1997)
sugirieron que las acondritas tienen tiempos de exposicién a los rayos coésmicos similares a
aquellos de las condritas ordinarias, mientras que Caffee et al. (1988) indicaron que los tiempos
de exposicién a los rayos césmicos para los meteoritos metalicos van desde 10% a 10? afios. La
Figura 5.14, extraida de Morbidelli & Gladman (1998), muestra histogramas del tiempo de
exposicion a los rayos césmicos para condritas ordinarias.

La distribucién de tamanos de los meteoritos y los datos concernientes a sus tiempos
de exposicion a los rayos cosmicos indican que la mayoria de los cuerpos que alcanzan la
superficie de la Tierra tienen tamanos preatmosféricos de ~ 1 m (Farinella et al. 1998). La
Figura 5.15 muestra los tiempos de vida colisionales medios obtenidos a partir de nuestras
simulaciones. Para objetos con un didmetro D = 1 m pertenecientes a los Anillos Interior,
Medio y Exterior del Cinturén Principal, estimamos tiempos de vida colisionales medios de ~
3.2, 4.3 y 6.8 x 10 afos, respectivamente, los cuales son consistentes con la distribucién de los
tiempos de exposicién a los rayos césmicos de las condritas ordinarias (Figura 5.14). Ademas,
nuestros resultados son compatibles con aquellos derivados por O’Brien & Greenberg (2005),
quienes obtuvieron un tiempo de vida colisional medio de ~ 8 x 10% afios para objetos con
un didmetro D = 1 m pertenecientes al Cinturén Principal de asteroides.

5.7.4. Historia Colisional del Asteroide (4) Vesta

El asteroide (4) Vesta, con un didmetro D ~ 500 km, orbita el Sol a una distancia de ~ 2.36
UA. Este objeto representa uno de los casos més peculiares del Sistema Solar ya que es el tinico
asteroide diferenciado conocido con una corteza casi intacta de composicion baséltica, tal como
lo indican los estudios espectroscépicos desarrollados por McCord et al. (1970). De acuerdo
a lo sugerido por Davis et al (1985), la preservaciéon de su corteza impone un limite sobre
la intensidad de las colisiones que Vesta ha experimentado sobre la edad del Sistema Solar.
En efecto, un modelo adecuado de evolucién colisional del Cinturén Principal de asteroides
debe minimizar la probabilidad de que objetos del tamano de Vesta sufran una fragmentacion
catastréfica, ya que la misma podria quebrar la superficie y mezclar la corteza con el material
de las capas inferiores de una forma tal que seria detectable espectroscopicamente.

Nuestras simulaciones indican que los asteroides con un didmetro D ~ 500 km pertene-
cientes al Anillo Interior del Cinturén Principal, tienen un tiempo de vida colisional medio
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Figura 5.14. Histogramas del tiempo de exposicién a los rayos cdésmicos para diferentes
tipos de condritas ordinarias. Figura extraida de Morbidelli & Gladman (1998).
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Figura 5.15. Tiempos de vida colisionales medios de objetos pertenecientes a los Anillos
Interior, Medio y Exterior del Cinturén Principal. Los asteroides con un didmetro D = 1
m presentan tiempos de vida colisionales medios entre 3.2 y 6.8 x 10° afios, los cuales son
consistentes con los tiempos de exposicidén a los rayos césmicos de los meteoritos (Marti &
Graf 1992; Morbidelli & Gladman 1998).

de ~ 1.77 x 109 afios. (Figura 5.15). Este resultado nos permite inferir que un objeto como
Vesta tiene aproximadamente un 75 % de probabilidad de sobrevivir sobre la edad del Siste-
ma Solar sin recibir un impacto catastroéfico, lo cual es consistente con la preservacion de la
corteza baséltica de dicho asteroide.

Por otra parte, observaciones realizadas con el Telescopio Espacial Hubble han revelado
que la superficie de Vesta posee un crater singular, cuyo didmetro es de ~ 450 km (Figura 5.16).
De acuerdo a estudios desarrollados por Thomas et al. (1997), este criter se produjo como
consecuencia de un evento de impacto que Vesta experiment6 con un objeto de ~ 35 km de
didmetro.

Bottke et al. (2005b) utilizaron el hecho de que Vesta no tenga dos de estas estructuras
como una restriccion a su estudio de evolucién colisional. Nuestro modelo también nos permite
analizar cuantitativamente las colisiones sufridas sobre Vesta por objetos de ~ 35 km de
didmetro, a lo largo de la historia del Sistema Solar. Para hacer esto, estimamos el nimero
de proyectiles N con didmetros D, ~ 35 km, y computamos el intervalo medio de impacto
entre tales objetos y Vesta a partir de la expresion

4
= Z <Pi>(DVesta + l)p)QJV7 (539)

donde la suma se extiende sobre todas las poblaciones del modelo, y (P,) representa la proba-
bilidad intrinseca de colisién correspondiente. Nuestros resultados indican que existe ~ 50 %

107



5. Asteroides del Cinturén Principal y NEAs

Elevation

-12km +12km

Asteroid Vesta
Hubble Space Telescope * Wide Field Planetary Camera 2

PRCS7-27 « ST Scl OPO « September 4, 1997 « P. Thomas (Cornell University), B. Zeliner (Georgia Southern University) and NASA

Figura 5.16. A la izquierda, se observa una fotograffa del asteroide (4) Vesta tomada por
el Telescopio Espacial Hubble en Mayo de 1996, cuando este se encontraba a 1.18 UA de la
Tierra. En el centro, se muestra un mapa a color de la elevacién de la superficie de Vesta.
Es evidente la existencia de un crater de impacto en el hemisferio sur, cuyo didmetro es de
~ 450 km. A la derecha, se observa un modelo de computadora de Vesta, realizado a partir
de los datos topograficos del Hubble. El pico central del crater puede verse claramente cerca
del polo. (Crédito de la Imagen: Ben Zellner, Peter Thomas y NASA).
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de probabilidad de que un objeto con un didmetro D, ~ 35 km colisione con Vesta sobre
los 4.5 x 10? afios de evolucién. Siguiendo el razonamiento de Bottke et al. (2005b), este
resultado es consistente con la existencia de un tnico crater singular observado sobre Vesta,
y aun mdas, con el hecho de no contar con una segunda estructura de impacto de tamano
comparable.

5.7.5. Familias de Asteroides

La existencia de familias de asteroides en el espacio de los elementos propios ha sido
reconocida desde el trabajo pionero de Hirayama (1918), hace mas de noventa anos. Una
familia de asteroides es el resultado de un evento de impacto experimentado por un mismo
cuerpo precursor. En efecto, los miembros de una familia son fragmentos colisionales con un
origen comun.

Los elementos orbitales instantaneos experimentan oscilaciones de largo y corto periodo
debido a las perturbaciones planetarias. Dichas oscilaciones no nos permiten una buena visua-
lizacién de las familias de asteroides. Para distinguir tales agrupamientos, la herramienta més
adecuada viene dada por los elementos propios. En efecto, estos elementos eliminan las oscila-
ciones de largo y corto periodo debidas a las perturbaciones planetarias, siendo practicamente
constantes en el tiempo. De este modo, los fragmentos generados a partir de la fractura de un
dado objeto se ubicaran en regiones muy cercanas en el espacio de los elementos propios (a,e)
y (a,i), poniendo en evidencia los agrupamientos mencionados. La Figura 5.17 representa la
distribucién de los asteroides numerados en el espacio de los elementos propios, obtenidos de
la base de datos de Knezevi¢ & Milani (2000). A partir de la misma, diversas familias de
asteroides pueden ser facilmente visualizadas.

La existencia de familias de asteroides representa una clara consecuencia de la actividad
colisional en el Cinturén Principal. De acuerdo al trabajo desarrollado por Zappala et al.
(1995), existen aproximadamente 25 familias confiables en el espacio de los elementos propios.
Ademsds, también es posible identificar un total de aproximadamente 60 grupos de asteroides
estadisticamente significativos.

Davis et al. (1985) indicaron que la existencia de familias de asteroides impone una restric-
cién sobre la historia colisional del Cinturén Principal. En efecto, ellos sugirieron la existencia
de 8 familias en el cinturén de asteroides actual, formadas a partir de cuerpos mayores a los
200 km de didmetro. Nuestras simulaciones predicen exactamente la formacién de 8 familias
de asteroides en el Cinturén Principal, generadas a partir de cuerpos precursores con didme-
tros D > 200 km. Ademads, es importante tener en cuenta que esas 8 familias generadas en
nuestras simulaciones se forman después del breve periodo de evolucién primordial de 5 x
10 afios, el cual es incluido para modelar la existencia de un cinturén de asteroides primitivo
masivo.

Por otra parte, los estudios de familias de asteroides desarrollados por Vokrouhlicky et
al. (2006) muestran que la velocidad de eyeccién tipica de fragmentos con un didmetro D ~
5 km es del orden de unas pocas decenas de metros por segundo. Siguiendo las sugerencias
de O’Brien & Greenberg (2005), nosotros asumimos un valor méximo para la velocidad de
eyeccién de los fragmentos resultantes de una colisién de 3000 m s~!, el cual es del orden de la
velocidad del sonido en el material. Si bien este valor pareceria ser demasiado grande, nuestros
estudios indican que aproximadamente el 90 % de los fragmentos de 5 km de didmetro son
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de datos de Knezevi¢ & Milani (2000). Las familias de asteroides resultan ser claramente
visibles.
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Figura 5.18. Fraccién acumulada de fragmentos de ~ 5 km de didmetro como una funcién
de la velocidad. Nuestros estudios indican que aproximadamente el 90 % de tales fragmentos
son eyectados con velocidades menores a los 80 m s~!, lo cual es consistente con aquello
discutido por Vokrouhlicky et al. (2006).

eyectados con velocidades menores a los 80 m s~! (Figura 5.18), lo cual es consistente con
aquello discutido por Vokrouhlicky et al. (2006).

5.7.6. Mezcla de Clases Taxondmicas - Discusion

Desde hace algunas décadas, la distribucion de clases taxondmicas en el Cinturén Principal
de asteroides ha sido ampliamente estudiada por muchos autores. Tal como describimos en
la Seccién 3.2.1, el trabajo desarrollado por Gradie & Tedesco (1982) ha sido aceptado como
la principal referencia concerniente a la distribucién y mezcla de clases taxondmicas. Sin
embargo, Mothé-Diniz et al. (2003) refinaron la distribucion heliocéntrica de taxonomias
en el Cinturén Principal de asteroides, encontrando importantes diferencias con el andlisis
realizado por Gradie & Tedesco (1982) y otros trabajos previos.

Conociendo la existencia de esta distribuciéon de taxonomias, el objetivo de nuestro andlisis
es determinar si tal distribucion de clases es un rasgo caracteristico del proceso de formacion
del Cinturén Principal o podria haber cambiado sobre la evolucién del Sistema Solar. La
Figura 5.19 muestra que, después de 4.5 x 107 afios de evolucién, més del 99 % de la masa
final de cada uno de los tres anillos en los que hemos dividido el cinturén de asteroides estd
representado por material primordial. A partir de esto, nosotros concluimos que la distribucién
y mezcla de clases taxondmicas observada en el Cinturén Principal de asteroides no puede
ser explicada por el intercambio colisional de masa. A partir de esto, tal distribucién de
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taxonomias deberia ser un rasgo primordial del Cinturén Principal, asociado al proceso de
formacion de dicha estructura.

En este estudio, el transporte de material entre las diferentes regiones del Cinturén Prin-
cipal debido a la accién del efecto Yarkovsky no ha sido tenido en cuenta. Con el objetivo de
justificar esta suposicién, debemos analizar nuestro modelo del efecto Yarkovsky junto con las
propiedades dindmicas de las resonancias poderosas vg, 3:1 y 5:2, las cuales determinan los
limites de los tres anillos del Cinturén Principal. La Figura 5.7 muestra que la tasa de cambio
del semieje mayor @ para cuerpos con didmetros D > 104 km es siempre menor a 0.005 UA
por millén de anos para cualquiera de los tres anillos del cinturén de asteroides. Ademas, tal
como indica la Tabla 3.1 de la Seccién 3.1.2, el tiempo de vida medio de los cuerpos inicial-
mente en las resonancias vg y 3:1 es de ~ 2 x 10% afios mientras que, para la resonancia 5:2,
el tiempo de vida medio es de ~ 0.5 x 10° afios. Asumiendo que estas resonancias poderosas
tienen un ancho caracteristico de algunas centésimas de UA, el tiempo requerido para cruzar
estas regiones es siempre mayor que los tiempos de vida medios anteriormente mencionados.
De este modo, nosotros consideramos que el efecto Yarkovsky no juega un rol importante en
mezclar material entre las diferentes zonas del Cinturén Principal.

5.7.7. Origen de los NEAs

Aqui, nosotros estudiamos qué porcentaje de la masa de la poblacién de NEAs proviene
desde las diferentes regiones del Cinturén Principal. En cada paso de tiempo, computamos
las tasas de inyeccion desde cada uno de los tres anillos del cinturén de asteroides dentro
de la poblaciéon de NEAs, y las tasas de eliminacion dindmica de aquellos cuerpos desde
esta poblacién. Para calcular las tasas de inyeccién, tenemos en cuenta la accién del efecto
Yarkovsky y la inyeccion colisional dentro de las resonancias vg, 3:1 y 5:2. Para computar la
tasa de remocién de objetos desde la poblacién de NEAs, necesitamos determinar el tiempo
de vida dindmico medio de los cuerpos en esta poblaciéon. De acuerdo a lo analizado por
Bottke et al. (2002), obtenemos un tiempo de vida dindmico medio de 3.73 x 10° afios en
la regién de los NEAs para objetos provenientes de los anillos Interior y Medio del Cinturén
Principal, promediando los valores asociados a la resonancia secular vg, la poblacién principal
de Cruzadores de Marte (IMC) y la resonancia de movimientos medios 3:1 con Jupiter. Por
otra parte, para cuerpos provenientes del anillo Exterior del Cinturén Principal, asumimos un
tiempo de vida dindmico medio de 1.4 x 10° aiios (Bottke et al., 2002; Tabla 3.1). Nuestro
analisis muestra que aproximadamente el 94 % de la poblacién de NEAs proviene desde los
anillos Interior y Medio del Cinturén Principal mientras que el 6 % restante proviene desde
el anillo Exterior, lo cual es consistente con aquello discutido por Bottke et al. (2002) quienes
encontraron que aproximadamente el 85 % de la poblaciéon de NEAs proviene de los anillos
Interior y Medio del cinturén de asteroides (esto es, a < 2.8 UA), el 8 % del Cinturén Principal
Exterior y el 6 % restante de la poblacién de Cometas de la Familia de Jupiter.
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Figura 5.19. Fracciéon de masa asociada a los Anillos Interior, Medio y Exterior distribuida
en el Cinturén Principal completo, debido a la accién de los procesos colisionales, después
de 4.5 x 10° afos de evolucién. Cada anillo conserva méas del 99 % de su masa primordial,
lo cual nos permite inferir que la mezcla de clases taxondémicas observada en el cinturén de
asteroides no puede ser explicada por el intercambio colisional de material.
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Capitulo 6

Troyanos de Jupiter

6.1. Introduccion

Los resultados presentados en este capitulo, con excepcién de aquellos discutidos en la
Seccién 6.6.4 concernientes al polvo Troyano, fueron publicados en Astronomy & Astrophysics,
y pueden encontrarse bajo la referencia de Elia & Brunini (2007b).

Los primeros trabajos destinados a comprender las propiedades dindmicas de los asteroi-
des Troyanos en el marco del problema restringido de los tres cuerpos fueron desarrollados
por Szebehely (1967) y Rabe (1967). En efecto, Szebehely (1967) realiz6 una descripcién de-
tallada de tal problema incluyendo regularizacién, puntos de equilibrio, érbitas periddicas y
su estabilidad, y curvas de Hill. Al mismo tiempo, Rabe (1967) analiz6 las libraciones de largo
periodo de los Troyanos y definié limites de estabilidad en el espacio amplitud de libracién-
excentricidad. Algunos afios mas tarde, Erdi (1978) estudié analiticamente el movimiento
tridimensional de los asteroides Troyanos en el marco del problema restringido eliptico de
los tres cuerpos, e investigd los principales efectos de las perturbaciones de Jupiter sobre los
elementos orbitales de estos objetos.

El comportamiento dinamico de la poblaciéon de Troyanos jovianos ha sido también am-
pliamente estudiado por métodos numéricos. Basados en una muestra de 40 Troyanos, Bien
& Schubart (1987) describieron la construccion de tres elementos propios — la amplitud de
libracién, la excentricidad propia y la inclinacién propia — los cuales resultaron ser constantes
sobre, al menos, ~ 10° afios. Més tarde, Schubart & Bien (1987) analizaron la distribucién
de estas cantidades y su relacién con otros parametros dindmicos. En los primeros afios de la
década del 90, Milani (1993) integré numéricamente las érbitas de 174 Troyanos por 10° afios,
teniendo en cuenta la influencia gravitacional de los cuatro planetas gigantes. Este trabajo
fue capaz de computar elementos propios precisos y estables, permitiendo detectar algunos
agrupamientos, candidatos a ser familias de asteroides. Mas tarde, Levison et al. (1997) de-
sarrollaron simulaciones numéricas con el objetivo de estudiar la estabilidad de los asteroides
Troyanos bajo las perturbaciones de todos los planetas exteriores, sobre escalas de tiempo de
~ 10% anos. Usando un cédigo numérico de N cuerpos, Levison et al. (1997) mostraron que
los Troyanos se mueven sobre 6rbitas que no resultan ser estables indefinidamente, indicando
que la influencia gravitacional de los planetas gigantes ha reducido los limites exteriores de
los enjambres en el tiempo. En efecto, el resultado més importante obtenido por estos autores
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es que las nubes de asteroides Troyanos jovianos asociadas a los puntos Ly y Ls se estdn
dispersando lentamente, estimando una tasa de erosién dindmica de ~ 6.2 x 10> objetos
con didmetros D 2 1 km por ano.

Otra cuestién importante concerniente a los asteroides Troyanos jovianos es su historia
colisional. El primer intento de estudiar la evoluciéon colisional de estos objetos fue llevada
a cabo por Davis & Weidenschilling (1981), quienes derivaron velocidades medias de impac-
to e intervalos de tiempo entre colisiones catastréficas para Troyanos de diferentes tamafios.
En efecto, estos autores encontraron una velocidad media de colisién para Troyanos de ~ 3.5
km s~!, basados en una muestra de sélo 69 objetos. Por otra parte, ellos sugirieron que los as-
teroides Troyanos de mayor tamano representan una parte de la poblacién que probablemente
ha sobrevivido inalterada por impactos catastréficos sobre la edad del Sistema Solar.

Contando con elementos propios precisos de una muestra de 174 Troyanos, Milani (1993,
1994) identificé tres familias confiables: las familias Menelaus y Teucer en el punto Ly, y la
familia Sarpedon en Ls. La existencia de estas familias y de otros agrupamientos de asteroides
ma&s pequenos permitieron confirmar que la poblacién de Troyanos jovianos ha experimentado
una actividad colisional significativa. Més tarde, Marzari et al. (1995) estudiaron la formacién
de familias colisionales de Troyanos jovianos y analizaron una posible conexién entre los
fragmentos generados por colisiones entre Troyanos y la poblacién de Cometas de Corto
Perfodo. En efecto, estos autores mostraron que el ~ 20% de tales fragmentos finalizan en
orbitas inestables teniendo encuentros cercanos con Jupiter, sugiriendo que unas pocas decenas
de los Cometas de Corto Perfodo observados podrian haberse originado por colisiones entre
Troyanos.

En la segunda mitad de la década del 90, Marzari et al. (1996) desarrollaron un algoritmo
numérico destinado a calcular tasas de colision y velocidades de impacto para los asteroides
Troyanos. Basados en una muestra de 114 Troyanos, estos autores computaron los valores
de estos pardmetros colisionales sobre ~ 10% afios, estimando probabilidades intrinsecas de
colisién para los puntos Ly v Ls, y una velocidad media de impacto de ~ 5 km s~ !, la cual
es un poco mas elevada que aquella derivada por Davis & Weidenschilling (1981). Usando
estos pardametros colisionales, Marzari et al. (1997) modelaron la evolucién colisional de los
asteroides Troyanos jovianos. Estos autores encontraron que varias decenas de familias de
Troyanos son generadas a partir de cuerpos precursores mayores a los 60 km y sugirieron que
el flujo de fragmentos colisionales que finalizan en 6rbitas cometarias podria suministrar el ~
10 % de la poblacién de Centauros y Cometas de Corto Perfodo. Mds tarde, Dell’Oro et al.
(1998) desarrollaron un método estadistico destinado a computar la probabilidad de colisién
y la velocidad de impacto en las dos nubes de Troyanos, sobre una escala de tiempo mayor
que aquella usada por Marzari et al. (1996). Basado en un conjunto de 223 Troyanos, Dell’Oro
et al. (1998) estimaron probabilidades intrinsecas de colisién para los puntos Ly y L5, y una
velocidad media de impacto de ~ 4.5 km s~ 1.

Anos mas tarde, Gil-Hutton & Brunini (2000) simularon numéricamente la interaccién
colisional entre el Cinturén de Asteroides exterior y los planetesimales primordiales dispersa-
dos de la zona de Urano y Neptuno durante el periodo de acrecién. Ellos mostraron que las
distribuciones de tamanos finales de los Troyanos e Hildas estan dominadas por el bombardeo
de cometesimales, el cual ocurre durante los primeros 2 x 107 afios de evolucién (Brunini &
Fernandez 1999).

Al mismo tiempo, Jewitt et al. (2000) presentaron un anélisis de la poblacién y distribucién
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de tamanos de los asteroides Troyanos jovianos pequenos, desarrollado a partir de un estudio
6ptico tomado en la direccién del punto Ly. Estos autores estimaron que el nimero de Troyanos
de Ly con radios R > 1 km es de ~ 1.6 x 10°. Ademss, ellos argumentaron que un radio
critico de ~ 30-40 km podria marcar un tamano de transicién entre objetos primordiales y
fragmentos colisionales. Algunos anos mas tarde, Yoshida & Nakamura (2005) detectaron 51
asteroides Troyanos jovianos en el punto L4 con didmetros D en el rango 0.7 < D < 12.3
km. Estos autores determinaron la distribucién de tamanos de los Troyanos para 2 < D < 10
km, encontrando resultados consistentes con aquellos derivados previamente por Jewitt et al.
(2000). Sin embargo, Yoshida & Nakamura (2005) notaron un suave quiebre en la distribucién
de tamanos a un didmetro de ~ 5 km.

Por otra parte, Beaugé & Roig (2001) desarrollaron un modelo semianalitico para el movi-
miento de los asteroides Troyanos, destinado a estudiar el comportamiento dindmico de estos
objetos sobre escalas de tiempo del orden de 107 afnos. Haciendo uso de este algoritmo, estos
autores estimaron elementos propios precisos para una muestra de 533 Troyanos, lo cual les
permitié realizar una busqueda de familias alrededor de los puntos L4 y Ls. En efecto, mientras
que Beaugé & Roig (2001) confirmaron la existencia de la familia Menelaus en Ly, previa-
mente detectada por Milani (1993, 1994), ellos pusieron en duda la familia Teucer encontrada
por este dltimo, proponiendo a la familia Epeios como una candidata méas confiable a ser el
resultado de un evento colisional a partir de un mismo objeto precursor. Ademas, Beaugé &
Roig (2001) no identificaron ninguna familia alrededor del punto Ls, sugiriendo una posible
asimetria entre los dos enjambres. Algunos afios més tarde, Fornasier et al. (2004), Dotto et
al. (2006) y Fornasier et al. (2007) llevaron a cabo andlisis fotométricos y espectroscépicos
de asteroides Troyanos. Estos estudios, destinados a analizar las propiedades mineralégicas
de los pequenos y grandes miembros de las diferentes familias dindmicas, permitieron in-
vestigar la naturaleza de estos grupos y la composicién interna de sus cuerpos precursores.
En efecto, haciendo uso de la lista de familias de Troyanos jovianos provista por Beaugé &
Roig (2001), Fornasier et al. (2004) desarrollaron un estudio fotométrico y espectroscépico
alrededor del punto Ly, estudiando las propiedades de diversos miembros pertenecientes a las
familias Aneas, Astyanax, Sarpedon y Phereclos. Por otra parte, Dotto et al. (2006) realizaron
un estudio 6ptico e infrarrojo de los puntos L4 y Ls, investigando las propiedades superficia-
les de diversos miembros pertenecientes a siete familias dindmicas de ambos enjambres. En
efecto, estos autores concentraron su atencién sobre las cuatro familias de Ly estudiadas por
Fornasier et al. (2004) y analizaron las familias Menelaus, 1986 WD y Makhaon asociadas
a Ly4. El resultado més importante derivado por Dotto et al. (2006) es la uniformidad de la
poblacién de Troyanos. Recientemente, Fornasier et al. (2007) presentaron resultados finales
sobre familias dindmicas a partir de un estudio 6ptico realizado sobre los enjambres jovianos
Ly y Ls. Estos autores estudiaron las principales caracteristicas de los pequenios y grandes
miembros de las familias de Ls Aneas, Anchises, Misenus, Phereclos, Sarpedon y Panthoos,
y de las familias Eurybates, Menelaus, 1986 WD y 1986 TS6 asociadas al punto L.

Tal como fue anticipado al presentar el trabajo de Marzari et al. (1997), otro de los puntos
de interés relevante en el estudio de los Troyanos jovianos es la posible relacién entre estos
objetos y las poblaciones de Centauros y Cometas de la Familia de Jupiter. La existencia
de alguna conexién genética entre los asteroides Troyanos jovianos y los Cometas de Corto
Periodo fue sugerida inicialmente por Hartmann et al. (1987), Shoemaker et al. (1989), Jewitt
& Luu (1990) y Fitzsimmons et al. (1994), quienes desarrollaron estudios espectroscopicos y
encontraron similitudes entre los cometas y los asteroides tipo D, los cuales representan la
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clase mas abundante entre los Troyanos jovianos. Por otra parte, de acuerdo a lo discutido en
la Seccién 3.2.2, la distribucién de albedos de los Troyanos de Jupiter resulta ser consistente
con aquella de los cometas (Fernandez et al. 2003).

Aqui, nosotros presentamos un estudio destinado a analizar la evolucién colisional y di-
namica de los asteroides Troyanos jovianos de L4. Si bien este trabajo tiene caracteristicas
similares al desarrollado por Marzari et al. (1997), existen diferencias relevantes en el trata-
miento general del algoritmo. En cuanto al modelo colisional, Marzari et al. (1997) modelaron
Qs a partir de las leyes formuladas por Davis et al. (1985), Housen & Holsapple (1990) y Davis
et al. (1994), y asumieron un valor constante de 0.2 para el pardmetro fi.. Aqui, nosotros
usamos diferentes leyes Qs y un pardametro fi, dependiente del tamano del blanco (Davis et
al. 1995), los cuales son combinados para producir la ley Qp formulada por Benz & Asphaug
(1999) para cuerpos de hielo a velocidades de 3 km s~!. Por otra parte, nuestro modelo mejora
aquel propuesto por Marzari et al. (1997), incluyendo un tratamiento dindmico que tiene en
cuenta las regiones de estabilidad e inestabilidad del punto L4. Esto nos permite obtener esti-
maciones més confiables de la tasa de eyeccién colisional de fragmentos de Troyanos y discutir
su posible contribucién a las poblaciones actuales de Centauros y Cometas de la Familia de
Jupiter.

6.2. Poblacion Inicial

Con el objetivo de simular la evolucién colisional y dindmica de los asteroides Troyanos
jovianos del punto de equilibrio L4, nuestro cédigo numérico evoluciona en el tiempo el niimero
de cuerpos residiendo en un conjunto de 130 bines de tamano, cuyos valores centrales se
encuentran en el rango que va desde D; = 1071 km a Dj39 = 886.7 km de didmetro en una
forma tal que desde un bin al siguiente, la masa de los cuerpos cambia en un factor 2 y el
didmetro se modifica en un factor 21/3. Para nuestras simulaciones, adoptamos una densidad
de 1.5 g ecm ™3, la cual es consistente con los diferentes estudios concernientes a la densidad
de los Troyanos jovianos, previamente discutidos en la Seccién 3.2.2.

La poblacién y distribucion de tamafios de los asteroides Troyanos jovianos fue estudiada
por Jewitt et al. (2000), quienes desarrollaron un estudio 6ptico en la direccién del enjambre
L4, haciendo uso del telescopio de 2.2 m de la Universidad de Hawaii. Estos autores encon-
traron 93 Troyanos jovianos, con tamanos en el rango de 4 < Dy o4 S 40 km, siendo Dy o4 el
didmetro derivado asumiendo un albedo geométrico de 0.04, el cual, de acuerdo a lo discutido
en la Seccién 1.3.3., es el valor medio de los Troyanos conocidos (Tedesco 1989; Ferndndez et
al. 2003). De acuerdo a este anélisis, la distribucién de tamanos diferencial de los Troyanos
jovianos de L4 puede ser calculada a partir de las siguientes expresiones:

Tkm \ 3:0£0:3
n1(Do04)dDoos = 1,2 x 107 (—) dDo,04 (6.1)
Do, 04
para 4.4 < Dgos < 40 km, y
Tk \ 5309
ng(D0704)dD0704 = 1,6 X 1011 <—> dD0704 (62)
Do 04
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Figura 6.1. Distribuciones de tamanos de los Troyanos jovianos de L4 derivadas por Jewitt
et al. (2000) a) y Yoshida & Nakamura (2005) b).

para Dyos > 84 km, mientras que la correspondiente distribucién de tamanos acumulada,
estd dada por

1k 2,040,3
N(> Do) = 6,4 x 10° —— (6.3)
Dy 4
para 4.4 < Dgos < 40 km, y
1k 4,540,9
N(> Dogi) = 1,8 x 1010 =2 (6.4)
Dy 4

para Dgos > 84 km. La Figura 6.1a ha sido extraida del trabajo de Jewitt et al. (2000) y
representa la distribucién acumulada de Troyanos obtenida por estos autores, como funcién
del tamano y de la magnitud absoluta H.

Algunos anios méas tarde, Yoshida & Nakamura (2005) desarrollaron un estudio de la
poblaciéon de Troyanos jovianos, haciendo uso de observaciones realizadas con el Telescopio
Subaru de 8.2 m en Mauna Kea, Hawaii. Estos autores detectaron 51 Troyanos jovianos en
el punto L4, con tamanos en el rango de 0.7 S Dgos S 12.3 km. A partir de estos datos,
Yoshida & Nakamura (2005) analizaron la distribucién de tamanos de los asteroides Troyanos
jovianos del punto Ly para 2 < Dg o4 < 10 km. Para este rango entero, los autores derivaron

un valor para la pendiente media de la distribucién de tamanos acumulada de 1.9 £ 0.1, el
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Figura 6.2. Poblaciones iniciales del modelo. Los datos derivados a partir de Troyanos
catalogados, la distribucién estimada por Jewitt et al. (2000), y los resultados derivados por
Yoshida & Nakamura (2005) en el Subaru Main Belt Asteroid Survey (SMBAS-I) también
son incluidos.

cual es consistente con aquel previamente estimado por Jewitt et al. (2000) para los Troyanos
jovianos de L4 con 4.4 < Dy s < 40 km (Ecuacién 6.3). Sin embargo, Yoshida & Nakamura
(2005) notaron que la distribucién de tamanos de los Troyanos de L4 muestra un suave
quiebre a un didmetro Dg g4 ~ 5 km. A partir de esto, ellos derivaron pendientes medias para
la distribucién de tamanos acumulada de 1.28 4 0.11 para 2 < Dy o4 < 5 km, y 2.39 £ 0.10
para 5 < Dg o4 < 10 km. La Figura 6.1b ha sido extraida del trabajo de Yoshida & Nakamura
(2005) y representa la distribuciéon acumulada de Troyanos obtenida por estos autores, como
funcién del tamano y de la magnitud absoluta H.

Las simulaciones numéricas desarrolladas por Davis & Weidenschilling (1981) y Marzari et
al. (1997) indican que las asteroides Troyanos jovianos de mayor tamano estarfan inalterados
por impactos catastréficos desde las etapas méas primitivas de la historia del Sistema Solar.
Binzel & Sauter (1992) reportaron observaciones de curvas de luz para asteroides Troyanos
indicando que sélo aquellos con Dy g4 2 90 km han sido capaces de retener sus formas iniciales
después de 4.5 x 10? afios de evolucién colisional. A partir de esto, dichos autores sugirieron
que un didmetro D ~ 90 km podria representar una transicién entre una poblacién primordial
y fragmentos colisionales producidos por cuerpos de mayor tamano. Por otra parte, Jewitt
et al. (2000) encontraron un didmetro critico D ~ 60 km para la distribucién de tamanos
de los Troyanos jovianos de L4, el cual puede ser visto igualando las Ecuaciones 6.3 y 6.4.
Jewitt et al. (2000) concluyeron que, ya que el didmetro de transicién estimado por Binzel &
Sauter (1992) es incierto dentro de un factor 2, la distribuciéon de tamanos y la distribucién
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6.3. Tratamiento Dindamico

de amplitudes de las curvas de luz de los asteroides Troyanos indican que una transicién entre
una poblacién primordial y fragmentos colisionales ocurre a un didmetro D ~ 60-80 km.

De este modo, para D > 60 km, la distribucién de tamanos acumulada inicial usada en
nuestro modelo tiene una pendiente con una valor cercano a aquella determinada por los
Troyanos observados en este rango de tamanos. Por otra parte, para D < 60 km, asignamos
una pendiente p a la distribucién de tamanos acumulada inicial con el objetivo de reproducir
una dada masa. De acuerdo con esto, la poblacién acumulada inicial usada en nuestro algo-
ritmo para estudiar la evolucién de los Troyanos de L4 es definida a partir de las siguientes
expresiones:

1km ) ”
N(> D) = C(%“) para D < 60km,
10 ( 1km 4.7
N(>D)=6x 10" —- para D > 60km, (6.5)

donde C = 6 x 10'° (60)=*7 (60)?, por continuidad para D = 60 km. Para testear la depen-
dencia de nuestras simulaciones con la distribucién de tamanos inicial, usamos la Ecuacién 6.5
y definimos dos poblaciones iniciales diferentes, que se presentan a continuacion:

= PI1: la cual asume un valor de p = 2.1, y con esto una masa inicial de ~ 1.2 veces la
masa actual de los Troyanos de Ly, y

= PI2: la cual asume un valor de p = 3.1, y con esto una masa inicial de ~ 108 veces la
masa actual de los Troyanos de L.

La masa actual de Troyanos jovianos de L4 fue estimada por Jewitt et al. (2000) y tiene
un valor de 5 x 10?3 g. La Figura 6.2 muestra las poblaciones iniciales PI1 y PI2 usadas en
nuestro modelo, junto con los datos derivados a partir de Troyanos catalogados, la distribucién
estimada por Jewitt et al. (2000), y los resultados derivados por Yoshida & Nakamura (2005)
en el Subaru Main Belt Asteroid Survey (SMBAS-I).

En la Seccién 6.6, discutimos la dependencia de nuestros resultados sobre la poblacién
inicial del modelo.

6.3. Tratamiento Dinamico

La Figura 6.3 muestra la distribucién de 1155 Troyanos jovianos asociados al punto Ly,
extraidos de la base de datos del MPC! (Minor Planet Center), con respecto al semieje mayor
a, excentricidad e, e inclinacién . Estos graficos indican que todos los Troyanos de Jupiter
observados en L4 presentan valores de a, e, e ¢ entre 4.7 y 5.7 UA, 0 y 0.3, y 0 y 60°,
respectivamente. De aqui en mas, estos seran los limites del enjambre L4 en semieje mayor,
excentricidad e inclinacién con los cuales vamos a desarrollar nuestra tarea.

Dado que la muestra de Troyanos jovianos con la cual contamos resulta ser estadistica-
mente significativa, es posible asumir que las posiciones ocupadas por estos objetos en los
planos (a,e) y (a,i) representan zonas estables de la resonancia, y partir de esto, definir un

Yhttp://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/JupiterTrojans.html

121



6. Troyanos de Jupiter

03 F

0.25 |

0.2

015 |

Excentricidad

01}

0.05 |

4.8 5 5.2 5.4 5.6
Semieje Mayor (UA)

50 r
40 r -
cC W‘V B W‘V ..c J
S O [TErRL
g 30r SREAENL CPEER
< RRRFEELAEER
E | : 4:;«.:':.: 27
20 r . . B0 .‘, . ': T -
EEEEREEE RN Al 2% 7 e
...o.: N o "'. i,;,,
AN :" L0 " | 3
LT SETRIT i
5.2 5.4 5.6

Semieje Mayor (UA)

Figura 6.3. Distribucién de los Troyanos jovianos de L4 con respecto al semieje mayor,
excentricidad e inclinacion. Los cuadrados rojos y grises representan los nichos de estabili-
dad e inestabilidad usados en nuestras simulaciones, respectivamente. (Datos obtenidos de
http://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/Jupiter Trojans.html)
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(Py) (V)

X108 km—2anio~! kms™!
Ly 7.79 £ 0.67 4.66
Ls 6.68 £ 0.18 4.51

Tabla 6.1. Valores medios de la probabilidad intrinseca de colisién (P,) y la velocidad de
impacto (V) derivados por Dell’Oro et al. (1998) para los dos enjambres Troyanos jovianos
L4y L5, a partir de una muestra de 223 objetos.

conjunto de nichos de estabilidad e inestabilidad dentro de los limites de la misma. En efecto,
tales regiones son construidas asumiendo anchos de 0.02, 0.0125 y 2.25° en semieje mayor,
excentricidad e inclinacion, respectivamente. Los nichos de estabilidad e inestabilidad gene-
rados a partir de este procedimiento son ilustrados en la Figura 6.3 como cuadrados rojos y
grises, respectivamente.

Otra importante cuestion concerniente al comportamiento dindmico de los asteroides Tro-
yanos jovianos es su amplitud de libracién. De acuerdo a lo discutido en la Seccién 3.1.3,
Marzari et al (2002, 2003) sugirieron que las amplitudes de libracién de estos objetos se en-
cuentran en el rango que va desde 0.6° a 88.7°, con un valor medio de 32.7°, para el punto
Ly.

La Seccién 6.5 describe cémo los nichos de estabilidad e inestabilidad mostrados en la
Figura 6.3 son incluidos en nuestro algoritmo numérico con el objetivo de modelar el tra-
tamiento dindmico del cédigo. En la misma seccién, también analizamos céomo la amplitud
media de libracién de estos objetos es usada para determinar el destino final de los fragmentos
colisionales. Por otra parte, en la Secciéon 6.6.5 discutimos la sensibilidad de nuestros resulta-
dos a la forma en la cual aquellos nichos fueron construidos, asi como también la dependencia
de nuestras simulaciones sobre la distribucién inicial de elementos orbitales de la poblacion.

6.4. Parametros Colisionales y Relacion con Otras Poblacio-
nes

6.4.1. Probabilidad Intrinseca de Colisiéon y Velocidad de Impacto

Para llevar a cabo el tratamiento colisional del modelo, adoptamos los valores medios de la
probabilidad intrinseca de colisién (P;) y la velocidad de impacto (V') derivados por Dell’Oro
et al. (1998), usando el algoritmo matematico desarrollado por Dell’Oro & Paolicchi (1998),
sobre una muestra de 223 Troyanos. Este método estadistico computa los valores de (P) y
(V') para los dos enjambres Troyanos jovianos Lj y Ls sobre una escala de tiempo de 10°
anos, teniendo en cuenta la conexién dindmica entre las variables angulares orbitales de los
Troyanos y Jupiter debido a la resonancia 1:1. Sobre dicha escala de tiempo, el efecto de la
frecuencia secular g5 — gg llega a ser importante, afectando fuertemente el semieje mayor, la
excentricidad y la amplitud de libracién de todos los asteroides Troyanos. Por esta razonm, la
evolucién en el tiempo de (P;) muestra grandes oscilaciones, mientras que el comportamiento
de (V') es algo mas complicado debido a las variaciones en la inclinacién de estos objetos. Los
valores medios de la la probabilidad intrinseca de colisién y la velocidad de impacto derivados
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Poblaciones (P,) Referencia
X107 18 km~—2 ano!

Troyanosy,,-Hildas 0.24 £+ 0.06 Dahlgren (1998)

Troyanosr,,-Hildas 0.27 + 0.01 Dell’Oro et al. (2001)

Troyanosy,,-JFC 0.33 +£ 0.01 Dell’Oro et al. (2001)

Tabla 6.2. Valores medios de la probabilidad intrinseca de colisién (P;) entre Troyanos
jovianos de L, e Hildas y Cometas de la Familia de Jupiter (JFC).

por Dell’Oro et al. (1998) para los dos enjambres Troyanos jovianos son mostrados en la
Tabla 6.1.

6.4.2. Relaciones con Hildas y Cometas de la Familia de Jupiter

Mas alla de las mutuas colisiones, los Troyanos jovianos también pueden tener encuentros
con asteroides Hildas y Cometas de la Familia de Jupiter. Para entender si tales poblaciones
contribuyen a la evolucién colisional de los Troyanos, es necesario analizar los siguientes
puntos:

1. Las probabilidades intrinsecas de colisién entre Troyanos e Hildas, y entre Troyanos y
Cometas de la Familia de Jupiter.

2. El nimero total estimado de asteroides Hildas y Cometas de la Familia de Jupiter
capaces de impactar la poblaciéon de Troyanos.

Dahlgren (1998) y Dell’Oro et al. (2001) estimaron la probabilidad intrinseca de colisién
(P)1.11 entre Troyanos e Hildas y encontraron que el valor de (P;).i es ~ 30 veces menor que
(P;)T-T para colisiones entre asteroides Troyanos de Ly (Tabla 6.2). Por otra parte, Brunini et
al. (2003) determinaron que el nimero total de Hildas con un radio R > 1 km es, a lo sumo,
igual a 25000, lo cual es aproximadamente el 16 % de la poblacién estimada por Jewitt et al.
(2000) en el enjambre Troyano joviano Ly (Ecuacién 6.3).

De la misma forma, Dell’Oro et al. (2001) computaron la probabilidad intrinseca de colisién
(P;)T-grc entre Troyanos de Ly y Cometas de la Familia de Jupiter y determinaron que el
valor de (P,)T1-yrc es ~ 24 veces menor que (BP;)T.T para colisiones entre asteroides Troyanos
de Ly (Tabla 6.2). Ademds, Fernandez et al. (1999) indicaron que el nimero total de Cometas
de la Familia de Jupiter con radios R > 0.7 km es de algunos miles a casi 10%, el cual es de
uno a dos érdenes de magnitud mas pequeno que el nimero total de Troyanos de L4 derivado
por Jewitt et al. (2000) (Ecuacién 6.3).

A partir de este andlisis, inferimos que la contribuciéon de los asteroides Hildas y los
Cometas de la Familia de Jupiter a la evolucién colisional de los asteroides Troyanos resulta
ser despreciable.

6.4.3. Leyes de Impacto

De acuerdo a los argumentos presentados en la Seccién 3.3, decidimos seleccionar como
parametros de entrada de nuestro modelo colisional una combinaciéon de leyes (Jg y funciones
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Figura 6.4. Leyes de Impacto. Las lineas de colores representan las leyes (s usadas en
nuestras simulaciones. Desde (a) hasta (d), las curvas Qs muestran un decrecimiento en las
pendientes para D 2 1 km, cubriendo todas las posibilidades desde pequetios a grandes gaps
entre Qg y la ley Qp de Benz & Asphaug (1999) para cuerpos helados a 3 km s™1, la cual
es ilustrada a través de la curva de color negro.

fre que produzcan la ley Qp derivada por Benz & Asphaug (1999) a partir de estudios
hidrodindmicos, para cuerpos de hielo a velocidades de 3 km s~!. Esta ley Qp es ilustrada en
la Figura 6.4 a través de una curva negra y puede ser calculada a partir de una expresién de

la forma
Qp = C1D™ M (1 + (C2D)*2), (6.6)

donde C1, C9, A1, y A2 son coeficientes cuyos valores son 24, 2.3, 0.39 y 1.65, respectivamente.

Para analizar la dependencia de nuestras simulaciones numéricas con la energia especifica
de fragmentacién Qg, nuestro modelo adopta una numerosa familia de curvas Qg testeando
diferentes pendientes para D 2 1 km y cubriendo todas las posibilidades desde pequenos a
grandes gaps entre Qs y la ley @Qp de Benz & Asphaug (1999). En efecto, las leyes Qg usadas
en nuestras simulaciones son ilustradas en la Figura 6.4 a través de las curvas de colores, y
pueden ser representadas a partir de expresiones de la forma

Qs = C{D™M (1 + (C4D)™2), (6.7)

donde C1, C4, N}, y A, son coeficientes constantes para cada curva. Para cuerpos pequetios,
con didmetros D < 1 km, la energia de ligadura gravitacional es despreciable, por lo cual Qg
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y @p tienen el mismo valor en el rango de tamanos mencionado. De este modo, C| = C}
y A} = A1 para todas las leyes Qg, ya que tales coeficientes dominan el comportamiento de
las curvas para pequefios tamanos. Por otra parte, los coeficientes X, y C) determinan la
pendiente y la magnitud de cada ley Qg para didmetros D 2 1 km, respectivamente. Los
valores de A, usados en las Figuras 6.4a, b, ¢ y d son 2, 1.75, 1.5 y 1.25, respectivamente. En
cuanto a CY, este coeficiente toma valores en el rango de 0.5 a 0.15, de 1.2 a 0.2, de 2 a 0.8,
y de 2.3 a 1 para las leyes QJg mostradas en las Figuras 6.4a, b, ¢ y d, respectivamente.

Para modelar fy, seguimos los lineamientos propuestos en la Seccion 4.4. A partir de esto,
el pardametro fix. adopta una expresiéon de la forma

D v
Jre = Jfxeo (m) . (6.8)

Los valores de fie, ¥ 7 usados en nuestras simulaciones son 0.35 y 0.7, respectivamente, los
cuales son consistentes con aquellos discutidos por Davis et al. (1989). En efecto, a partir de
la combinacién de cualquiera de las leyes Qs mostradas en la Figura 6.4 y fie, con fie, = 0.35
y v = 0.7, la ley Qp derivada por Benz & Asphaug (1999) es obtenida con buena precision.

6.5. Modelo Numérico de Evolucion Colisional y Dinamica

En esta seccion presentamos el modelo dindmico y colisional usado para estudiar la evo-
lucién de los asteroides Troyanos jovianos asociados al punto L.

Al igual que lo indicado en la Seccién 5.6 y de acuerdo a lo sugerido por Campo Bagatin
et al. (1994a) y Campo Bagatin (1998), nuestro algoritmo no evoluciona en el tiempo los
primeros 60 bines de tamafio, cuyos didmetros centrales van desde 10719 a 10~* km. Para los
Troyanos jovianos de Ly, esta parte de la poblacién es usada inicamente a modo de proyectiles
para computar tasas de impacto con cuerpos mas grandes, y su distribuciéon de tamanos es
determinada en cada paso de tiempo, extrapolando la pendiente de la distribucién asociada
a los 10 bines de tamano siguientes.

El modelo numérico usado en este estudio es equivalente a aquel descripto en la Seccién
5.6 y utilizado para analizar la evolucion simultanea del Cinturén Principal de asteroides y
la poblaciéon de NEAs. En este caso, el codigo resulta ser mas simple ya que sélo se involucra
a los Troyanos jovianos de L4 como tnica poblaciéon del modelo.

Supongamos que analizamos una colisién entre dos Troyanos o y o' con didmetros D, y
D, respectivamente. Las distribuciones de fragmentos y velocidades, y la velocidad de escape
del sistema de cuerpos colisionantes, son calculadas con el modelo colisional descripto en el
Capitulo 4 y de la forma detallada en la Seccién 5.6. Para determinar el destino final de
los fragmentos que escapan del sistema de cuerpos colisionantes, proponemos un mecanismo
simple en el cual se tienen en cuenta las caracteristicas orbitales de los Troyanos jovianos
de Ly (Seccién 6.3). Como paso inicial a realizar en cada intervalo de tiempo, una érbita
caracteristica es generada al azar para cada colisiéon entre Troyanos de diametros D, y D, en
el punto L4. Para esto, usamos el método de aceptacién-rechazo desarrollado por John von
Neumann (Knuth 1981). A partir de las Figuras 6.3a y b, construimos nichos tridimensionales
dentro de los limites de L4 con anchos de 0.02 UA, 0.0125 y 2.25° en semieje mayor a,
excentricidad e e inclinacién 4, respectivamente. En cada una de estas zonas, calculamos la

126



6.5. Modelo Numérico de Evolucién Colisional y Dinamica

NTr Tr Tr .
N, zyzanos [Ny, donde Ny 2™ representa el nimero

total de Troyanos de la muestra, el cual es igual a 1155 (Seccién 6.3). Este procedimiento nos
permite definir una funcién f de a, e e ¢ cuyo valor maximo resulta ser ~ 0.0065. La técnica
propuesta por von Neumann indica que si un conjunto de nimeros a*, ¢* e i* es seleccionado
aleatoriamente del dominio de la funcién f (esto es, a*, e* e i* entre 4.7y 5.7 UA, 0y 0.3 y 0
y 60°, respectivamente), y otro conjunto de nimeros f* es tomado al azar desde el rango de
tal funcién (esto es, f* entre 0 y 0.0065), entonces la condiciéon f* < f(a*,e*,*) generara una
distribucion para (a*, e*,i*) cuya densidad es f(a*, e*,i*)da*de*di*. Tales Valores de (a*,e*,i*)
seran aceptados como p0s1bles condiciones mlclales para el semieje mayor, excentricidad e
inclinacion de los Troyanos de L4, en acuerdo con los datos observacionales. Vale la pena
notar que en las resonancias de movimientos medios, la evolucion de a, e, e i es acoplada. Sin
embargo, las mismas son tratadas aqui como variables no correlacionadas. Destacamos que
un tratamiento mas riguroso seria muy dificultoso, y creemos que los resultados no serian
demasiado diferentes a aquellos derivados en este andlisis. Finalmente, dada la longitud del
nodo ascendente 2, el argumento del perihelio w y la anomalia media M entre 0 y 360°, una
orbita puede ser asignada y a partir de esto, un par posicion-velocidad puede ser derivado
para cada uno de los Troyanos colisionantes.

fraccién de Troyanos f(a,e,i) =

Para determinar el destino final de los fragmentos que escapan, es necesario calcular cudles
son sus elementos orbitales una vez que ellos son eyectados con una dada velocidad respecto
del cuerpo que los origind. Inmediatamente antes de la colision, asumimos que la posicion
y velocidad baricéntricas de los fragmentos son iguales a aquellas asociadas a su cuerpo
precursor. Inmediatamente después de la colision, consideramos que la posicién baricéntrica
de los fragmentos es equivalente a aquella asociada a su cuerpo precursor, mientras que la
velocidad relativa de los mismos con respecto a este ltimo es igualmente particionada entre las
tres componentes cartesianas. Una vez que obtenemos la posicién y velocidad baricéntricas
de los fragmentos posteriores al impacto, es posible calcular sus elementos orbitales y sus
destinos finales. Para hacer esto, usamos los siguientes criterios:

1. Los fragmentos permanecen en el enjambre joviano L4 si las combinaciones de valores
(a,e) v (a,i) estdn asociadas con alguno de los nichos de estabilidad mostrados en las
Figuras 6.3a y b, respectivamente, y el valor absoluto de la diferencia entre sus longitudes
medias inicial y final es menor que la amplitud media de libracién, cuyo valor es ~ 30°
(Seccién 6.3).

2. Por otra parte, los fragmentos son eyectados desde el enjambre joviano L4, dejando de
participar de la evolucién colisional, si se satisface cualquiera de las siguientes condicio-
nes:

- excentricidad e > 1,

- excentricidad e < 1, con valores (a,e,i) que exceden los limites del enjambre L4
(Seccién 6.3),

- excentricidad e < 1, con valores (a,e) y (a,i) asociados con alguno de los nichos de
inestabilidad mostrados en las Figuras 6.3a y b, respectivamente,

- excentricidad e < 1, con valores de (a,e) y (a,i) asociados con alguno de los nichos
de estabilidad mostrados en las Figuras 6.3a y b, respectivamente, pero con un
valor absoluto para la diferencia entre las longitudes medias inicial y final mayor
que la amplitud media de libraciéon de ~ 30°.
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Bajo estas circunstancias, los fragmentos tienen dos posibilidades: permanecer en la poblaciéon
de Troyanos de L4 o escapar fuera de la resonancia. El nimero de fragmentos eyectados desde
los cuerpos o y o' que permanecen en el enjambre L4 es guardado en los vectores F, (k) y Fy(k),
respectivamente. El nimero de fragmentos que no permanecen en el enjambre L4 no debe ser
guardado en dichos vectores. Sin embargo, esta informaciéon también debe ser conservada, ya
que la misma resulta ser relevante para computar la tasa de eyecciéon colisional desde dicha
region en cada paso de tiempo.

La frecuencia de colisién entre Troyanos o y ¢, con didmetros D, y D,/ respectivamente,
puede ser calculada a partir de la siguiente expresién
(P)

fo,o’ = 4 (Do + Do’)Za (69)

donde (P;) es la probabilidad intrinseca de colisién entre Troyanos de L4 (Seccién 6.4.1), y
tiene unidades de km~2 ano~!. Si At representa un dado intervalo y N, o es el nimero de
pares de Troyanos con didmetros D, y D,/ , es posible obtener el nimero total de colisiones
entre dichos objetos durante At a partir de la expresion

Neol = fo,o’No,o/At' (610)

Sean N, y Ny el nimero de Troyanos de didmetro D, y D, respectivamente. Tal como se
indicé en la Seccion 5.6, si los cuerpos colisionantes pertenecen al mismo bin de tamafo, esto
es, si 0 = o/, entonces N, = N, y por ende, el mimero de pares de Troyanos con didmetros
D, y D, esta dado por

No(Ny —1
Noo = % (6.11)
Para todos los otros casos,
No,ow = NoNy. (6.12)

A partir de esto, el nimero total de fragmentos asociados al bin de tamano k que permanecen
en Ly luego de ser eyectados de los cuerpos o como resultado de colisiones con cuerpos o,
durante un intervalo At, estd dado por F,(k)f, o N, o At. Equivalentemente, el nimero total
de fragmentos asociados al bin de tamano k que permanecen en Ly luego de ser eyectados de
los cuerpos o' como resultado de colisiones con cuerpos o, durante un intervalo At, estd dado
por Fy (k) fo,orNootAt. Si tenemos en cuenta las interacciones entre todos los objetos de la
poblacién de Troyanos de Ly, es posible derivar la variacién en el niimero de cuerpos asociados
a un dado bin de tamano k, en cada paso de tiempo. Dichas variaciones son referidas como
ANy.

Para estudiar la evolucién en el tiempo de la poblacién de Troyanos de Ly, el paso de
tiempo At es calculado en una forma tal que el cambio relativo en el nimero de objetos en
cualquier bin de tamafio sea siempre menor que el 1%.

6.6. Resultados

Aqui, nosotros discutimos los resultados generales obtenidos a partir de una serie de
simulaciones numeéricas destinadas a estudiar la evolucién colisional y dindmica de la poblacién
de Troyanos jovianos de Ly sobre 4.5 x 107 afios.
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Figura 6.5. a, b, ¢ y d muestran las distribuciones de tamanos acumuladas de los Tro-
yvanos de L4 obtenidas a partir de las leyes Qg presentadas en las Figuras 6.4a, b, ¢ y d,
respectivamente. Notemos que este conjunto de simulaciones numéricas ha sido desarrollado
haciendo uso de la poblacién inicial PI1. En términos generales, las distribuciones de tama-
nos acumuladas de los Troyanos de L4 obtenidas a partir de este andlisis son consistentes
con los datos observacionales. Nuestras simulaciones muestran ondas en las distribuciones de
tamafios evolucionadas finales, las cuales resultan mas evidentes para D < 1 km. Es posible
observar que la amplitud de estas ondas es menor cuanto mas chico es el gap entre las leyes

Qs y Q.

6.6.1. Distribuciéon de Tamanos de los Troyanos de L,

Las Figuras 6.5a, b, ¢ y d muestran las distribuciones de tamanos de los Troyanos de
L4 obtenidas a partir de la familia de curvas Qg presentadas en las Figuras 6.4a, b, ¢ y d,
respectivamente. Notemos que este conjunto de simulaciones numéricas ha sido desarrollado
haciendo uso de la poblacion inicial PI1. En términos generales, las distribuciones de tamanos
acumuladas de los Troyanos de L4 obtenidas a partir de este andlisis son consistentes con
los datos observacionales. Los resultados de nuestras simulaciones muestran ondas en las
distribuciones de tamanos evolucionadas finales, las cuales se propagan desde didmetros D
de ~ 0.1 a ~ 60 km. Para D < 1 km, donde la estructura de onda resulta ser més evidente,
es posible observar que cuanto mas chico es el gap entre las leyes s y Qp, menor es la
amplitud de la onda. Tal como indicamos en la Seccién 3.3, esta estructura de onda se genera
como consecuencia de una transicién en las propiedades del material, la cual se produce para
didmetros D ~ 0.1-1 km.
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Figura 6.6. a, b, ¢ y d muestran las distribuciones de tamanos acumuladas de los Troyanos
de L4 obtenidas a partir de las leyes QQs presentadas en las Figuras 6.4a, b, ¢ y d, respectiva-
mente. Notemos que este conjunto de simulaciones numéricas ha sido desarrollado haciendo
uso de la poblacién inicial PI2. En términos generales, la distribucion de tamanos observada
de los Troyanos de L4 no es bien reproducida. En este caso, la estructura de onda resulta
ser mas evidente que en la Figura 6.5, observandose una menor amplitud cuanto més chico
es el gap entre las leyes Qg y Qp.

La Figura 6.6 muestra las distribuciones de tamanos acumuladas de los Troyanos de L4
derivadas haciendo uso de la poblacién inicial PI2. Notemos que los resultados representados
en las Figuras 6.6a, b, ¢ y d son obtenidos a partir de las leyes Qg de las Figuras 6.4a, b, c y d,
respectivamente. En términos generales, la distribucién de tamanos observada de los Troyanos
de L4 no es bien reproducida, generandose ondas con amplitudes demasiado grandes. Como
ya fue mencionado anteriormente, la estructura de onda muestra una menor amplitud cuanto
mas chico es el gap entre las leyes Qg y Qp.

De acuerdo a lo observado en las Figuras 6.5 y 6.6, cuanto mayor es la masa de la po-
blacién inicial, mayor resulta la amplitud de la onda generada en la distribucién de tamanos
evolucionada final. De este modo, concluimos que cuanto menor es la masa de la poblacion
inicial, mejor se reproduce la distribuciéon de tamanos observada de los Troyanos jovianos de
Ly.

Para todos nuestros experimentos numéricos, las posiciones de los picos y valles de la onda
no cambian significativamente. En efecto, las Figuras 6.5 y 6.6 muestran que el primer valle
se extiende desde didmetros D de ~ 0.1 a 1 km, produciendo un pico alrededor de los 5 km, lo
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cual lleva a un segundo valle a un didmetro D ~ 20 km. Estos resultados nos permiten inferir
que la forma general de la poblacién evolucionada final estda determinada principalmente por
la energia especifica de dispersién (Qp més que por la energia especifica de fragmentacién Qg,
lo cual es consistente con aquello discutido por O’Brien & Greenberg (2005).

Tal como hemos mencionado en los parrafos anteriores, los mas grandes gaps entre las
curvas (s y Qp llevan a las més grandes amplitudes de onda en la distribucién de tamanos
evolucionada final. Con el objetivo de entender este comportamiento, llevamos a cabo dos
simulaciones numéricas destinadas a analizar cémo el proceso de dispersion de fragmentos
resultantes de eventos catastréficos y de craterizacion es afectado por la relaciéon entre (g
y @p. Para hacer esto, seleccionamos las leyes (s y (Jsa presentadas en la Figura 6.4b,
las cuales muestran un gap chico y grande con la ley Qp de Benz & Asphaug (1999), res-
pectivamente. Usando la ley Qs 4 especificada, nuestra simulacién muestra que el nimero de
fragmentos dispersados con didmetros D > 0.1 km, resultantes de eventos catastréficos y de
craterizacién, es ~ 55—75 % menor comparado con aquel derivado a partir de la simulacién con
el gap pequeno (Figura 6.7a). Ademds, mas del 99 % del total de los fragmentos dispersados
con didmetros D > 0.1 km se ubica en el primer valle de la onda (esto es, en el rango de
didmetros 0.1 < D < 1 km) para ambas simulaciones. En efecto, el nmimero de fragmentos
dispersados con D > 1 km resulta ser algunos érdenes de magnitud menor que el nimero
total de fragmentos dispersados con D > 0.1 km (Figuras 6.7a y b). De este modo, el nimero
de fragmentos capaces de resuministrar los bines de tamanos en el rango de didmetros 0.1
< D < 1 km es significativamente menor para la simulaciéon que usa el gap méas grande entre
Qs v Qp. Este resultado implica que el primer valle de la onda es mas profundo para los
gaps mas grandes entre (Js y Qp, llevando a una amplitud mayor para el siguiente pico y
asi siguiendo. Este andlisis nos permite entender por qué cuanto mas grande es el gap, més
grande es la amplitud de la onda en la distribucién de tamarios.

Por otra parte, los resultados generales indican que los tiempos de vida colisionales medios
de los Troyanos jovianos de L4 con didmetros D 2 0.1-1 km resultan ser superiores usando un
gap pequeno entre las leyes Qs y Qp. La Figura 6.8 nos permite apreciar este comportamiento,
mostrando resultados representativos concernientes a los tiempos de vida colisionales medios
de los Troyanos con D 2 0.1 km, usando las leyes Qs 1 y Qs4 de la Figura 6.4b, las cuales
muestran un gap chico y grande con la ley Qp de Benz & Asphaug (1999), respectivamente.
En efecto, de acuerdo a aquello discutido en el Capitulo 4, el didmetro D), del proyectil
m&s pequeno capaz de fragmentar catastroficamente un blanco con didmetro D puede ser
aproximado por la siguiente expresién

4 1/3
D, = <%> D, (6.13)
donde V es la velocidad relativa de impacto y Qg es la energia especifica de fragmentacion
del blanco. Para un gap grande entre Qs y Qp, los valores de Qs para objetos con D 2
0.1-1 km son menores que aquellos asociados con un gap pequeno. De este modo, cuanto més
grande es el gap, mas pequenos son los valores de D, para blancos con D 2 0.1-1 km. Luego,
en términos generales, las simulaciones numéricas con un gap grande tienen més proyectiles
capaces de fragmentar un dado blanco con D 2 0.1-1 km que aquellas simulaciones con un
gap pequeno. Por otra parte, la Figure 6.8 muestra que los Troyanos de mayor tamano tienen
tiempos de vida colisionales medios superiores a la edad del Sistema Solar, lo cual implica
que tales asteroides probablemente han sobrevivido inalterados por impactos catastroficos
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Figura 6.7. Numero de cuerpos dispersados con didmetros > 0.1 km a) y 1 km b), resul-
tantes de impactos catastroficos y eventos de craterizacion, como funcién del tiempo. Estos
resultados han sido obtenidos a partir de las leyes Qs 1 y Qs.4 presentadas en las Figura 6.4b,
las cuales muestran un gap chico y grande con la ley Qp de Benz & Asphaug (1999), res-
pectivamente. Con esta ley Qs 4, el nimero de fragmentos dispersados con didmetros D >
0.1 km es ~ 55-75% menor que aquel derivado usando la ley Qs 1, la cual muestra el gap
mas pequeno. Ademds, para ambas simulaciones, el nimero de fragmentos dispersados con
D > 1 km resulta ser algunos 6rdenes de magnitud menor que el nimero total de fragmentos
dispersados con D > 0.1 km. Con esto, méas del 99 % del total de los fragmentos dispersados
con didmetros D > 0.1 km se ubica en el rango de diametros 0.1 < D < 1 km.

sobre la historia del Sistema Solar, lo cual es consistente con aquello discutido por Davis &
Weidenschilling (1981) y Marzari et al. (1997).

6.6.2. Familias de Troyanos

La existencia de familias de asteroides en el enjambre joviano L4 representa una clara
consecuencia de la actividad colisional en esta poblacion. Durante los primeros anos de esta
década, Beaugé & Roig (2001) desarrollaron un modelo semianalitico para el movimiento
de los asteroides Troyanos. A partir de este algoritmo, elementos propios precisos fueron
estimados para un conjunto de 533 Troyanos, lo cual permitié identificar la existencia de dos
familias de asteroides robustas alrededor del punto L4, conocidas como Menelaus y Epeios.
Menelaus es la candidata mas confiable a ser una familia real. La distribucién de tamanos
de sus miembros muestra sélo dos asteroides con didmetros D ~ 80 km, tres objetos en
el rango de 40-50 km, m&s un gran nimero de pequenos cuerpos con tamanos de ~ 20-
30 km. Por otra parte, la distribucién de tamanos de la familia Epeios es muy diferente a
aquella discutida para Menelaus, ya que todos sus miembros presentan didmetros D < 40
km. Algunos anos después, Dotto et al. (2006) hicieron uso de la lista de familias de Troyanos
jovianos suministrada por Beaugé & Roig (2001) y estudiaron las propiedades superficiales de
diversos miembros pertenecientes a las familias Menelaus, 1986 WD y Makhaon asociadas a
Ly. Luego, en el marco de trabajo del mismo proyecto, Fornasier et al. (2007) analizaron las
principales caracteristicas de los pequenos y grandes miembros asociados a las familias de Ly
Eurybates, Menelaus, 1986 WD y 1986 TS6. Estos estudios indican que todos los miembros
de la familia Eurybates, excepto el mas grande cuyo didmetro D es de ~ 70 km, son menores
a ~ 40 km. Por otra parte, la distribucién de tamafos de los miembros de 1986 WD muestra
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Figura 6.8. Tiempos de vida colisionales medios de los Troyanos jovianos de L4, obtenidos
usando las leyes Qg 1 (curvaroja) y Qs 4 (curva azul) presentadas en la Figura 6.4b, las cuales
muestran un gap chico y grande con la ley Qp de Benz & Asphaug (1999), respectivamente.
La linea negra horizontal representa la edad del Sistema Solar. Los Troyanos de mayor
tamano representan una poblacion primordial, ya que sus tiempos de vida colisionales medios
son superiores a los 4.5 x 10° afos. Esto es consistente con aquello discutido por Davis &
Weidenschilling (1981) y Marzari et al. (1997).

unos pocos objetos con didmetros D 2 50 km, més algunos cuerpos con tamanos menores
a los 40 km. Ademads, todos los miembros de las familias Makhaon y 1986 TS6 presentan
didmetros D < 55 km.

Dadas las distribuciones de tamafios de los miembros de las familias de L4 estudiadas por
Beaugé & Roig (2001), Dotto et al. (2006) y Fornasier et al. (2007), decidimos analizar la
formacion de familias de Troyanos a partir de la fractura de cuerpos precursores con didmetros
D > 50 y 100 km, que dispersen fragmentos de ~ 40 km. Haciendo uso de la poblacién inicial
PI1, las simulaciones con los méas grandes gaps entre (Js y ()p no forman ninguna de tales
familias, lo cual elimina aquellas leyes (Js como posibles energias especificas de fragmentacién
para los Troyanos jovianos de L4. Por otra parte, las simulaciones con los mas pequenos gaps
entre (s y ()p, excepto aquella que usa la ley (051 de la Figura 6.4b, llevan a la formacién
de un maximo de 2 familias de Troyanos a partir de cuerpos precursores con didmetros D >
100 km, aunque no producen familias a partir de objetos en el rango de 50 a 100 km. Usando
la ley Qs,1 de la Figura 6.4b, 7 familias de Troyanos son formadas a partir de la fractura de
cuerpos con didmetros D > 100 km, mientras que 4 objetos con diametros D en el rango 50
< D < 100 km son fragmentados catastréficamente sobre 4.5 x 10° afios. Estos resultados
son consistentes con el nimero de familias de L4 estudiadas por Beaugé & Roig (2001), Dotto
et al. (2006) y Fornasier et al. (2007), sugiriendo ademés que nuevas familias deberfan ser
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identificadas en el futuro.

Vale la pena notar que el proceso de formacion de familias analizado aqui resulta ser muy
poco sensible a la distribucién de tamanos inicial, ya que no se obtienen cambios significativos
en los resultados haciendo uso de la poblacién inicial PI2.

6.6.3. Tasas de Eyeccion desde el Punto de Equilibrio Joviano L,

Las Figuras 6.9a, b, ¢ y d muestran la evoluciéon en el tiempo del nimero de cuerpos
eyectados desde el enjambre joviano Ly con didmetros D > 1 km por millén de anos, obtenida a
partir de las leyes Qg presentadas en las Figuras 6.4a, b, ¢ y d, respectivamente. Los resultados
ilustrados en dicha figura son aquellos derivados haciendo uso de la poblacion inicial PI1. En
términos generales, los mas grandes gaps entre (Js y @p llevan a las méas pequenas tasas
de eyeccién de fragmentos Troyanos desde la nube L4. Para entender este comportamiento,
analizamos los resultados concernientes a la dispersion de fragmentos obtenidos a partir de
las dos simulaciones numeéricas desarrolladas en la Secciéon 6.6.1, usando las leyes Qs 1 y
(s,4 de la Figura 6.4b, las cuales muestran un gap chico y grande con la ley Qp de Benz
& Asphaug (1999), respectivamente. Nuestros estudios nos permiten inferir que, para el gap
méas grande entre (s y @p, el nimero de fragmentos dispersados con didmetros D > 1 km,
resultantes de eventos catastréficos y de craterizacién, es ~ 95 % menor que aquel obtenido
a partir del experimento numérico que usa el gap més chico (Figura 6.7b). Esto indica que
la simulacion con el gap mas grande entre (Js y p produce un nimero significativamente
menor de fragmentos con D > 1 km que pueden ser eyectados del enjambre L4, comparado
con aquel derivado con el gap mas chico. Esto nos permite entender la tendencia general de
nuestros resultados concernientes a la tasa de eyeccion de fragmentos Troyanos desde Ly. Por
otra parte, destacamos que la tasa de eyeccién de fragmentos colisionales con didmetros D >
1 km es poco sensible a la distribucién de tamanos inicial, ya que no se observan cambios
significativos en los resultados derivados haciendo uso de la poblacién inicial PI2.

En la Seccién 6.5, discutimos diversos criterios para determinar el destino final de los
fragmentos Troyanos y a partir de esto calcular las tasas de eyeccion desde el enjambre joviano
Ly. A partir de todos nuestros experimentos numéricos, encontramos que los fragmentos que
escapan de L4 presentan excentricidades e < 1 (Figura 6.10a), lo cual elimina la eyeccién
colisional hiperbdlica como una posible fuente de remociéon de Troyanos. Por otra parte,
cuando un impacto ocurre, el valor absoluto de la diferencia entre las longitudes medias
inicial y final de los Troyanos colisionantes es siempre menor que la amplitud de libracién
media de ~ 30°, lo cual indica que las colisiones en el enjambre L, no permiten la eyeccion
de fragmentos a partir de cambios relevantes en el comportamiento libracional. Para todas
nuestras simulaciones, la eyecciéon de fragmentos Troyanos desde L4 es debida a variaciones en
los valores de a, e e 7, los cuales se asocian a algunos de los nichos de inestabilidad mostrados
en la Figura 6.3 o exceden los limites del enjambre (Seccién 6.3). Para ilustrar la distribucién
de los fragmentos eyectados desde L4 en el espacio de los elementos orbitales, dividimos
los planos (a, €) y (a, i) en nichos, similares a aquellos definidos en la Seccién 6.3. Luego, el
numero de fragmentos en cada nicho es normalizado respecto del total que son eyectados. Este
procedimiento nos permite construir el mapa de la Figura 6.10, el cual es representativo de
la distribucién de Troyanos eyectados desde L4, con respecto al semieje mayor, excentricidad
e inclinacién.
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Figura 6.9. Las tasas de eyecciéon de Troyanos jovianos de L4 con didmetros D > 1 km
por milléon de anos, obtenidas a partir de las leyes Qs presentadas en las Figuras 6.4a, b,
¢ y d son mostradas en a), b), ¢) y d), respectivamente. Notemos que este conjunto de
simulaciones numéricas ha sido desarrollado haciendo uso de la poblacién inicial PI1. En
términos generales, los mas grandes gaps entre Qs y @p llevan a las més pequenas tasas
de eyeccién colisional de fragmentos desde la nube L4. Por otra parte, la tasa maxima
de eyeccion actual desde Ly es de ~ 50 objetos con diametros D > 1 km por milléon de
anos. Destacamos que la tasa de eyeccion de fragmentos colisionales con didmetros D > 1
km es poco sensible a la distribucién de tamanos inicial, ya que no se observan cambios
significativos en los resultados derivados usando la poblacién inicial PI2.

Por otra parte, para todos los casos, la mayoria de los cuerpos eyectados con didmetros
mayores a 1 km desde el enjambre joviano L4 tienen didmetros entre 1 y 5 km. En efecto,
nuestras simulaciones muestran que el nimero de fragmentos con didmetros mayores a 5 km
removidos por unidad de tiempo desde L4 resulta ser despreciable.

Uno de los objetivos méas importantes de este trabajo es analizar una posible conexién
entre los fragmentos Troyanos que escapan de Ly y las poblaciones de Centauros y Cometas
de la Familia de Jupiter. Tal como ya hemos mencionado, la existencia de alguna conexién
genética entre los asteroides Troyanos jovianos y los Cometas de Corto Periodo fue sugerida
por Hartmann et al. (1987), Shoemaker et al. (1989), Jewitt & Luu (1990) y Fitzsimmons et
al. (1994), quienes desarrollaron estudios espectroscépicos y encontraron similitudes entre los
cometas y los asteroides tipo D, los cuales representan la clase mas abundante entre Troyanos.
Ademas, la distribucién de albedos de los Troyanos jovianos muestra similitudes con aquella
correspondiente a los cometas (Ferndndez et al. 2003), pero resulta ser inconsistente con las

distribuciones asociadas a Centauros y objetos de la Regién Transneptuniana (Stansberry et
al. 2008).
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Figura 6.10. Distribuciéon normalizada de los Troyanos eyectados desde el enjambre joviano

L4 en funcién del semieje mayor, excentricidad e inclinacion.
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Recientemente, Di Sisto & Brunini (2007) analizaron el origen y la distribucién de la
poblacion de Centauros. Estos autores infirieron que los objetos del Disco Dispersado de la
Region Transneptuniana son probablemente la fuente principal de Centauros, suministrando
una tasa actual de ~ 4 x 10% objetos con un radio R > 1 km por millén de afios. Ademds,
sus resultados indican que el 30 % de los objetos del Disco Dispersado que entran a la zona de
Centauros alcanzan la region interior a la érbita de Jupiter, obteniendo una tasa actual de ~
1 x 105 Cometas de la Familia de Jipiter con un radio R > 1 km por millén de afios. Con el
objetivo de estudiar la contribucién de los Troyanos a las poblaciones actuales de Centauros y
Cometas de la Familia de Jupiter, estimamos una tasa media de eyeccién de fragmentos desde
L4 para cada una de nuestras simulaciones sobre los tiltimos 5 x 108 afios de evolucién, donde
el nimero de cuerpos removidos por unidad de tiempo es mds o menos constante y la muestra
de datos resulta ser estadisticamente significativa. Uno de nuestros principales resultados es
que la tasa maxima de eyeccién desde Ly, correspondiente al gap mas pequeno entre Jg y
@p, es de ~ 50 objetos con didmetros D > 1 km por millén de afios. Este valor es mucho
menor que aquel obtenido previamente por Marzari et al. (1997), quienes derivaron una tasa
de eyeccién colisional de ~ 3600 objetos con didmetros D en el rango 1 < D < 40 km por
millén de anos desde L4. De acuerdo a estos resultados, esperariamos un nimero maximo de
1 Centauro o Cometa de la Familia de Jupiter con un didmetro D > 1 km cada 20000 afios
desde el enjambre joviano L4, mientras que las estimaciones de Di Sisto & Brunini (2007)
sugieren que cada ano, 4 Centauros y 1 Cometa de la Familia de Jupiter con un radio R >
1 km son eyectados desde el Disco Dispersado de la Regién Transneptuniana. A partir de
esto, concluimos que la contribucién de los asteroides Troyanos a las poblaciones actuales de
Centauros y Cometas de la Familia de Jupiter resulta ser despreciable.

6.6.4. Polvo Troyano

La existencia de polvo en nuestro Sistema Solar ha sido conocida desde tiempo remotos a
partir de observaciones de la luz zodiacal. En el Sistema Solar interior, el polvo es producido
por restos de asteroides y Cometas de la Familia de Jupiter (Dermott et al. 1994; Liou et
al. 1995). La dispersion de la luz por parte de estos granos da lugar a la luz zodiacal y su
emision térmica domina el cielo de la noche entre los 5 y los 500 pm. Esta emisién térmica
fue observada por los Telescopios Espaciales IRAS y COBE, y las particulas de polvo inter-
planetarias fueron detectadas a partir de instrumentos sobre las naves espaciales Pioneer 10 y
11, Voyager, Galileo y Ulyses. Dermott et al. (2002) estimaron que la luminosidad del polvo
del Sistema Solar interior es ~ 1078-10"7 L, siendo L, la luminosidad solar. En el Sistema
Solar exterior, la emisiéon térmica del polvo no fue detectada por los Telescopios Espaciales
IRAS y COBE debido a la presencia de una componente mucho més fuerte asociada a la luz
zodiacal. Sin embargo, las naves espaciales Pioneer 10 y 11 dieron evidencia de la existencia
de particulas de polvo més alld de la érbita de Saturno (Landgraf et al. 2002). Se especula
que en el Sistema Solar exterior debe existir una tasa de produccion de polvo significativa
debido a las mutuas colisiones entre objetos de la Regién Transneptuniana y colisiones con
granos interestelares (Backman & Paresce 1993; Stern 1996; Yamamoto & Mukai 1998). Ex-
trapolando la distribucién de tamanos de los objetos de la Region Transneptuniana, Stern
(1996) estimé que la luminosidad del polvo del Sistema Solar exterior es ~ 10771076 L.

Las colisiones entre asteroides producen un gran nimero de particulas de polvo con di-
metros D < 500 pm, en todo el Sistema Solar. Los tiempos de vida de estos pequenos granos
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de polvo estdan afectados fundamentalmente por diversos mecanismos de radiacion, tales como
el efecto Poynting-Robertson, la presién de radiacion y el viento solar (Burns et al. 1979).

Aqui, nuestro objetivo es calcular la luminosidad del polvo asociado a la poblacién de
Troyanos jovianos de Ly y determinar el grado de su contribucion frente a los valores ya

expuestos para la emisién térmica del polvo del Sistema Solar interior y exterior?.

Para llevar a cabo este estudio, necesitamos realizar una modificaciéon del c6digo numérico
que utilizamos en este capitulo. De acuerdo a lo hecho hasta aqui y en consistencia con aquello
sugerido por Campo Bagatin et al. (1994a) y Campo Bagatin (1998), nuestro algoritmo no
evoluciona en el tiempo los primeros 60 bines de tamano, cuyos didmetros centrales van
desde 10719 a 107 km. Sin embargo, en esta ocasién, estamos interesados en analizar el
comportamiento de las particulas con didmetros entre 5 y 500 pm, por lo que la version
modificada de nuestro cédigo no evoluciona en el tiempo los primeros 18 bines de tamano,
cuyos didmetros centrales van desde 1071% a 5 x 1072 km (esto es, desde 0.1 a 5 ym). Luego,
de modo equivalente a lo que hemos hecho, esta parte de la poblacion es usada tinicamente
a modo de proyectiles, y su distribucién de tamanos es determinada en cada paso de tiempo,
extrapolando la pendiente de la distribucién asociada a los 10 bines de tamafio siguientes.

Una vez hecho esto, el procedimiento para analizar la evolucién colisional de la poblacién
de Troyanos de L4 y determinar el destino final de los fragmentos generados es aquel descripto
en la Seccién 6.5. Sin embargo, una vez que aplicamos este algoritmo y derivamos la variacion
en el nimero de cuerpos ANg, la remociéon de pequenas particulas debido a la accién de
fuerzas de radiacion debe ser incluida en el modelo, en cada paso de tiempo. Burns et al.
(1979) discutieron los principales efectos de las fuerzas de radiacién solar tales como la presion
de radiacién, el efecto Poynting-Robertson, el viento solar, el efecto Yarkovsky y el efecto
Doppler diferencial. Estos autores mostraron que solo particulas con tamanos de ~ 0.1 ym
compuestas de hierro, magnetita y grafito pueden ser facilmente eyectadas del Sistema Solar
debido a la presién de radiaciéon. Particulas con tamanos menores y mayores que ~ 0.1 pym
resultan ser mas estables frente a la eyecciéon por presion de radiacion. Sin embargo, Burns et
al. (1979) indicaron que particulas de mayor tamano son arrastradas hacia el Sol por el efecto
Poynting-Robertson, mientras que aquellas de menor tamafio son removidas por la acciéon
del viento solar. Por otra parte, estos autores mostraron que la magnitud del efecto Doppler
diferencial es siempre menor que la magnitud del efecto Poynting-Robertson, mientras que
la accién del efecto Yarkovsky, dependiendo de las propiedades del material, domina otras
perturbaciones disipativas para cuerpos con tamanos de ~ 1 m. De acuerdo con esto, el efecto
Poynting-Robertson es el mecanismo m&s importante que afecta a las particulas de polvo.
Klacka (1992) desarrollé un trabajo interesante en relacién a este efecto.

Segin el estudio realizado por Burns et al. (1979), la escala de tiempo de remocién de un
grano de polvo debido al efecto Poyinting-Robertson esta dada por

tpr = 710 <u£m> (gr/im3> (ULA)Q (ﬁ) ailos, (6.14)

donde R, p, A y r representan el radio, la densidad, el albedo y la distancia al Sol del grano de
polvo, respectivamente. A partir de esto, la variacién total en el niimero de cuerpos Nj aso-
ciados a un dado bin de tamafio k de la poblacién de Troyanos, en un intervalo At, y teniendo

2En este estudio, sélo incluimos los efectos de la emisién térmica del polvo Troyano joviano. El scattering
de la luz del Sol producido por estas particulas no es tenido en cuenta.
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Figura 6.11. Luminosidad del polvo Troyano joviano Lpgvo €n el enjambre Ly, relativa a
la luminosidad solar Lg, como funcién del tiempo. El valor actual de Lpojyo €s muy poco
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3.2-3.4 x 1078 Le.

en cuenta procesos de remocién colisionales, dinamicos y el efecto Poynting-Robertson, esta
dada por

N
(ANE)Total = (ANk - —’“) At. (6.15)
lPR

Recién en este punto, el paso de tiempo At es calculado en una forma tal que el cambio
relativo en el niimero de objetos en cualquier bin de tamano sea siempre menor que el 1%.

El area de la nube de polvo existente en el enjambre joviano L4 puede ser expresada por

500pum
T

APolvo = Z Z D2N(D)7 (616)
D=5um

donde N(D) es el nimero de particulas con didmetro D. La luminosidad del polvo Lpejyo
relativa a la luminosidad solar Lg estd dada por la siguiente expresion

LPolvo _ <APolvo > <TPolvo > 4 (6 17)

L@ 47TR2® T@
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6. Troyanos de Jupiter

donde R, es el radio del Sol, y Tpovo ¥ 1 son las temperaturas efectivas de las particulas
de polvo en el punto L4 y el Sol, respectivamente. Para obtener Tpylyo, procedemos de modo
equivalente a lo hecho en la Seccién 5.4.2. En efecto, igualando el flujo solar absorvido al flujo
emitido por la particula de polvo, obtenemos que

TR*(1 — A)S = 4w R%*eo Ty (6.18)
1— A)s]*
TPolvo = [%] ’ (619)

donde 0 = 5.67 x 107 W m~2 K~ es la constante de Stefan-Boltzmann, A es el albedo (en
este caso, asumido igual a 0.04), € es la emisividad (asumida igual a 1), y S es el flujo solar
en la posicion de la particula. Como ya indicamos en la Seccion 5.4.2; S depende del semieje
mayor y puede ser expresado por la férmula

S =5, (%)2 (6.20)

donde Sy = 1370 W m~2 es la constante solar, y ag y a son los semiejes mayores de la Tierra
y la particula bajo consideracion, respectivamente. Para los Troyanos jovianos, a = 5.2 UA
y, de acuerdo a la Ecuacion 6.19, la temperatura efectiva Tpely, de las particulas de polvo en
el enjambre L4 es igual a 122.25 K. A partir de esto, y teniendo en cuenta que Ry = 7 x 10°
km y Ty, = 5800 K, la Ecuacién 6.17 adopta la forma

LPolvo —20 APolvo
— =3,2x1 —F . 21
=320 o (6.21)

Como se aprecia, la luminosidad del polvo es una funcién del drea de la nube de polvo Apgive-
De acuerdo a la Ecuacién 6.16, Apyy, depende del nimero de particulas de la poblacién de
Troyanos de L4 entre 5 y 500um. A partir de esto, resulta evidente que Lpgjyvo €s dependiente
de la poblacion inicial y los pardmetros colisionales de nuestro modelo.

Para testear la dependencia de nuestras simulaciones con la distribucién de tamanios inicial,
desarrollamos corridas haciendo uso de las poblaciones iniciales PI1 y PI2 definidas en la
Seccién 6.2. Por otra parte, si bien realizamos corridas con diferentes leyes (s, los resultados
mostrados aqui serdn aquellos obtenidos con la ley Qs 1 de la Figura 6.4b, la cual muestra un
pequeno gap respecto de la ley Qp de Benz & Asphaug (1999). Como hemos visto ya, esta
ley maximiza la produccion de familias y la tasa de escape de fragmentos colisionales desde el
enjambre Troyano joviano L4. De acuerdo a lo dicho, vamos a analizar de manera detallada
los resultados de dos simulaciones numéricas diferentes, designadas como 1 y 2, las cuales
usan las poblaciones iniciales PI1 y PI2, respectivamente, y la ley ()51 de la Figura 6.4b.
Finalmente, discutiremos brevemente la dependencia de nuestras simulaciones, concernientes
a la luminosidad del polvo Troyano joviano, en relacién a la ley Qs.

La Figura 6.11 expone la luminosidad del polvo Lpgiyo €n el enjambre joviano L4 relativa
a la luminosidad solar, como funcién del tiempo, obtenida a partir de cada una de las dos
simulaciones numeéricas que desarrollamos. En la misma es posible observar que la luminosidad
actual del polvo en el enjambre L4 es equivalente en las dos diferentes corridas. De este modo,
concluimos que la evolucién en el tiempo de Lpglyo tiene las caracteristicas de un proceso de
difusién ya que su valor actual resulta ser muy poco sensible a variaciones en la distribucién
de tamaiios inicial. Por otra parte, nuestros resultados indican que la luminosidad actual del
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polvo Lpolye en el enjambre joviano Ly adopta valores entre ~ 3.2 x 107 y 3.4 x 1078 L.
De acuerdo a estos valores, concluimos que la luminosidad del polvo en el enjambre joviano Ly
resulta ser comparable a la luminosidad del polvo en el Sistema Solar interior (~ 1078107
Lg) vy, al menos, un orden de magnitud méas baja que la luminosidad del polvo asociado al
Sistema Solar exterior (~ 10~7-1076 L).

Posteriormente, realizamos diversas corridas usando diferentes leyes (s tomadas de la
Figura 6.4. Nuestros resultados muestran que el valor actual de la luminosidad del polvo en
el enjambre joviano L4 no manifiesta cambios significativos ante variaciones de (Js.

Finalmente, nosotros testeamos el rol del efecto Poynting-Robertson. Nustras simulaciones
sugieren que los tiempos de vida colisionales medios de las particulas de polvo son més cortos
que la escala de tiempo de remocién debido al efecto Poynting-Robertson. De este modo, la
evolucion del polvo Troyano joviano de L4 estd dominado por colisiones, de modo que nuestros
resultados no cambian significativamente cuando el efecto Poynting-Robertson es removido
de nuestras simulaciones.

6.6.5. Robustez de los Resultados

Los resultados mostrados en la Seccién 6.6 han sido obtenidos usando los nichos de esta-
bilidad e inestabilidad definidos en la Seccién 6.3, los cuales presentan anchos de 0.02 UA,
0.0125 y 2.25° en semieje mayor a, excentricidad e e inclinacién 4, respectivamente. Con el
objetivo de testear la dependencia de nuestros resultados sobre el tamano de aquellos nichos,
llevamos a cabo diversos experimentos numéricos incrementando los anchos de tales regiones
en a, e e 1, lo cual lleva a magnificar la regién de estabilidad. En términos generales, cuanto
més grande es el drea de los nichos, méas pequena es la tasa de eyecciéon de fragmentos desde el
enjambre joviano L4. En este estudio, seleccionamos nichos pequenos con el objetivo de mini-
mizar la influencia de los Troyanos aislados en la distribucién de la poblacién. Por otra parte,
encontramos que los resultados concernientes a la distribucién de tamanos de los Troyanos
de L4 y la formacién de familias no son sensibles al tamano de las regiones de estabilidad e
inestabilidad construidas para desarrollar nuestro tratamiento dindmico.

Finalmente, vale la pena recordar que los resultados presentados en este estudio han sido
derivados generando valores iniciales del semieje mayor a, excentricidad e e inclinacion i a
partir de la distribucién de Troyanos de L4 mostrada en la Figura 6.3. Con el objetivo de tes-
tear la dependencia de nuestros resultados sobre la distribucién orbital inicial, desarrollamos
diversas simulaciones comenzando con una poblacién dindmicamente fria, con excentricida-
des e inclinaciones menores a 0.05 y 10°, respectivamente. Tales valores limites de e e ¢ son
seleccionados al azar. Nuestros resultados muestran que fragmentos Troyanos con didmetros
D > 1 km requieren escalas de tiempo del orden de 10® afios para alcanzar la configuracién
orbital actual (Figura 6.12), mientras que fragmentos més pequenios ocupan los nichos de
estabilidad muy rédpidamente, en sélo algunos miles de anos. Ademaés, encontramos que los
resultados concernientes a la distribucion de tamanos de los Troyanos de L4, sus tiempos de
vida colisionales medios, la tasa de eyeccion de fragmentos desde Ly y la formacién de familias
no muestran una fuerte dependencia sobre la distribucion inicial de elementos orbitales. A
partir de este andlisis, inferimos que la distribucién orbital actual de los asteroides Troyanos
no ofrece una fuerte restricciéon sobre el origen dinamico de esta poblacién.

141



6. Troyanos de Jupiter

Tiempo = 0 afios Tiempo = 0 afios
0.3
a 2
50 1
0.25
40 + f
3 0.2 c
2 ]
2 g 30 1
£ 015 g
8 5
o =
d 01 = 2 1
0.05 10 - ]
T
0 ot H
4.8 5 52 54 5.6 4.8 5 5.2 54 5.6
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Tiempo = 10° afios Tiempo = 10° afios
0.3 q
D
50 R
0.25 1
g 02 — 40 ¢ 1
S s
2 g 30 1
cg 0.15 - q E
9 - 5]
@ o1 1 = 2o 1
0.05 e 1 10 t % 2 |
A 82 3 Ak
¢ gl a0
0 5 1 ] ol 3t ! K ]
4.8 5 5.2 5.4 5.6 4.8 5 52 5.4 5.6
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Tiempo = 10 afios Tiempo = 107 afios
0.3 3
C. 0
50 R
0.25 i
T 02 1 40 ¢ 1
S ; &
(5] 7] ‘S [ NSNS AN N RN
K} : 30 | 1
og 0.15 R _E
5] ° i
d 01 1 £ 20+ e |
0.05 — 10 + 5 ]
tBn
B :1{ ]
0 j ok P LT |
4.8 5 5.4 5.6 4.8 5 5.2 5.4 5.6
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Tiempo = 108 afios Tiempo = 108 afios
0.3 3
d h
50 1
0.25 R
40 1
2 0.2 R -
e % S
ke | S 30| 1
€ £
] 5]
1=
Ll>j 1 £ 20 i
E 10 - 1
4 0 L 4
5 . 5.4 5.6 4.8 5 5.4 5.6
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)

Figura 6.12. Distribucién de fragmentos de Troyanos con didmetros D > 1 km con respecto
al semieje mayor a, excentricidad e e inclinacién ¢, como funcién del tiempo.
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Capitulo 7

Plutinos

7.1. Introduccion

Los resultados presentados en este capitulo fueron publicados en Astronomy & Astrophy-
sics, y pueden encontrarse bajo la referencia de Elia, Brunini & Di Sisto (2008).

Tal como indicamos en la Seccién 3.1.5, si bien es ampliamente aceptado que el Disco
Dispersado de la Regién Transneptuniana es la fuente primaria de Centauros y Cometas de
la Familia de Jupiter (Duncan & Levison 1997; Di Sisto & Brunini 2007), diversos autores
también han sugerido la existencia de alguna conexién entre los Plutinos y los cometas. En
efecto, Duncan et al. (1995) analizaron la estructura dindmica de la Regién Transneptuniana
y encontraron que en la resonancia de movimientos medios 3:2 con Neptuno existen orbitas
que resultan ser inestables sobre escalas de tiempo comparables a la edad del Sistema Solar.
Ya que los tiempos de vida dinamicos de los cometas resultan ser muy cortos, aquellos que
hoy observamos deben haber abandonado sus regiones fuentes s6lo unos pocos millones de
anos atras. La existencia de aquellas érbitas en la resonancia de movimientos medios 3:2 con
Neptuno les permitié sugerir a Duncan et al. (1995) que esta region resonante podria estar
relacionada con el origen de los Cometas de la Familia de Jupiter observados.

Motivado por estos resultados, Morbidelli (1997) estudi6 la dindmica de la resonancia 3:2
con Neptuno a bajas inclinaciones y mostré la existencia de una regién débilmente difusiva
a moderadas amplitudes de libracion, la cual deberia ser una fuente activa de cometas en
el tiempo presente. Por otra parte, Morbidelli (1997) estimé que ~ 4.5 x 10® objetos de
tamafnio cometario deberian estar atrapados actualmente en la resonancia 3:2 para reproducir
el flujo observado de Cometas de la Familia de Jupiter en el Sistema Solar interior. Este
nimero parece indicar que los Plutinos deberian representar una poblacién colisionalmente
evolucionada.

El primer intento de incluir la influencia gravitacional de Plutén dentro de los modelos nu-
méricos de la dindmica de Plutinos fue desarrollado por Yu & Tremaine (1999). Estos autores
sugirieron que el efecto de Plutén, eyectando objetos desde la resonancia 3:2 hacia érbitas de
cruce con Neptuno, podria contribuir significativamente al flujo de Cometas de la Familia de
Jupiter. Al mismo tiempo, Nesvorny et al. (2000) mostraron, a través de simulaciones numé-
ricas, que ademds de los cuatro planetas gigantes, Pluton deberia ser incluido en los modelos
destinados a analizar la estructura dindmica de la Region Transneptuniana, siendo su efecto
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particularmente importante sobre los objetos de la resonancia 3:2 con Neptuno. En efecto,
estos autores encontraron que Plutén puede producir una gran excitaciéon en las amplitudes
de libracién de los Plutinos, los cuales podrian ser eyectados de la resonancia y contribuir a
la poblacién cometaria.

Paralelamente, Melita & Brunini (2000) desarrollaron un estudio comparativo de las prin-
cipales resonancias de movimientos medios de la Regién Transneptuniana. En efecto, estos
autores describieron la estructura dinamica de las resonancias 3:2, 5:3 y 2:1 con Neptuno, a ~
39.5, 42.3 y 47.7 UA, respectivamente. Particularmente, Melita & Brunini (2000) mostraron
que la resonancia 3:2 presenta una zona estable muy robusta principalmente a bajas inclina-
ciones, donde la mayoria de los Plutinos observados se encuentran distribuidos. Ademsds, ellos
sugirieron que la existencia de Plutinos en regiones muy inestables puede ser explicada por
colisiones o encuentros gravitacionales con otros Plutinos, o quizds asumiendo que ellos son
objetos en un estado de transicién. Al mismo tiempo, Nesvorny & Roig (2000) exploraron la
dindmica de la resonancia 3:2 con Neptuno, determinando sus méas importantes resonancias
internas. Ademsds, estos autores estimaron que el nimero actual de Plutinos con didmetros
D > 1-3 km es ~ 6 x 10%. Por otra parte, Nesvorny & Roig (2000) mostraron que las re-
giones de estabilidad orbital de la resonancia 3:2 parecen no estar bien representadas por los
Plutinos observados, lo cual podria ser una caracteristica dindmica primordial o el resultado
de colisiones y encuentros gravitacionales.

Mas tarde, Dell’Oro et al. (2001) computaron los valores de la probabilidad intrinseca de
colisién y la velocidad media de impacto para diversas poblaciones de pequenios cuerpos, inclu-
yendo los Plutinos. Para llevar a cabo esta tarea, estos autores adoptaron el mismo formalismo
matematico usado por Dell’Oro et al. (1998), el cual estd basado en el método estadistico de
Dell’Oro & Paolicchi (1998). Para los Plutinos, Dell’Oro et al. (2001) obtuvieron estimaciones
confiables de la probabilidad intrinseca de colisién y la velocidad media de impacto, ya que
la muestra disponible en aquel tiempo permitié un buen conocimiento de la distribucién de
estos objetos en el espacio de las fases.

Algunos anos mas tarde, Bernstein et al. (2004), Elliot et al. (2005) y Petit et al. (2006)
desarrollaron diversos estudios observacionales detallados, los cuales permitieron obtener re-
sultados concernientes a la masa y distribucién de tamanos para las diferentes clases dinamicas
de la Region Transneptuniana. Recientemente, Kenyon et al. (2008) resumieron y discutieron
las principales conclusiones derivadas a partir de aquellos estudios y analizaron la formacién
y evolucion colisional de los objetos transneptunianos.

Aqui, nosotros presentamos el primer estudio destinado a describir la evolucién colisional
de los Plutinos, teniendo en cuenta las mas importantes caracteristicas dindmicas de la region
resonante en la cual residen. Los principales propdsitos de este trabajo son estimar la distri-
bucién de tamanos de los Plutinos, estudiar sus tiempos de vida colisionales medios, analizar
la formacion de familias, obtener tasas de eyeccién de fragmentos desde la resonancia 3:2 con
Neptuno y discutir una posible conexién entre tales fragmentos y la poblacién de Cometas
Eclipticos

7.2. Poblaciones Iniciales

Con el objetivo de simular la evolucién colisional y dindmica de los Plutinos, nuestro
codigo numérico evoluciona en el tiempo el niimero de cuerpos residiendo en un conjunto de
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135 bines de tamano, cuyos valores centrales se encuentran en el rango que va desde D =
10719 km a Dy35 = 2816.1 km de didmetro en una forma tal que desde un bin al siguiente, la
masa de los cuerpos cambia en un factor 2 y el didmetro se modifica en un factor 2/3. Para
nuestras simulaciones, adoptamos una densidad de 1 g cm™3, la cual es consistente con los
valores discutidos en la Seccién 3.2.3, concerniente a los objetos de la Region Transneptuniana.

Durante los ultimos anos, diversos estudios observacionales han contribuido significati-
vamente a nuestro conocimiento de la distribuciéon de tamanos de la poblacién de objetos
transneptunianos y sus diferentes clases dindmicas. Contando con una muestra de 129 obje-
tos, Bernstein et al. (2004) analizaron la distribucién de magnitudes aparentes de la poblacién
de objetos transneptunianos en el rango 19.5 < mp < 28.0. Estos autores sugirieron la exis-
tencia de un quiebre a un valor mr = 26, proponiendo que una ley de potencia con dos
pendientes seria adecuada para modelar dicha distribuciéon. Por otra parte, Bernstein et al.
(2004) dividieron la muestra de objetos con el fin de analizar las distribuciones de magnitudes
asociadas a la poblacién clasica y excitada de la Regién Transneptuniana, estando esta iltima
constituida por objetos resonantes y del Disco Dispersado. Similarmente a lo obtenido traba-
jando con la muestra completa, sus resultados indican la existencia de un quiebre cercano a
mp = 23 en dichas distribuciones individuales. Tiempo después, Elliot et al. (2005) analizaron
las distribuciones de magnitudes de la poblacién transneptuniana y sus diferentes clases diné-
micas para objetos brillantes, con mgr < 24. Estos autores derivaron resultados consistentes
con aquellos previamente obtenidos por Bernstein et al. (2004) en ese rango de magnitudes.
Mas tarde, Petit et al. (2006) estudiaron la distribucién de magnitudes de los objetos trans-
neptunianos en el rango 22 < mp < 25. Contrariamente a los derivado por Bernstein et al.
(2004), estos autores propusieron que no hay evidencias que confirmen la existencia de un
quiebre en dicha distribucién, indicando que una ley de potencias con una tinica pendiente,
ajusta perfectamente sus datos.

Recientemente, Kenyon et al. (2008) usaron la base de datos del MPC! (Minor Planet
Center) y los principales resultados de Bernstein et al. (2004), Elliot et al. (2005) y Petit et
al. (2006), encontrando claras evidencias que sugieren diferencias fisicas entre las distintas
clases dindmicas de la Regiéon Transneptuniana. Particularmente, sus andlisis indican que
la distribuciéon de tamanos acumulada de la poblacién resonante muestra un quiebre a un
didmetro D ~ 40-80 km, lo cual esta de acuerdo con aquello propuesto por Bernstein et al.
(2004). Ademsés, para objetos resonantes mayores, la poblacién parece tener una distribucién
de tamafios acumulada con un exponente cuyo valor es ~ 3. Por otra parte, Kenyon et al.
(2008) sugirieron que la poblacién resonante contiene ~ 0.01-0.05 Mg en objetos con D 2
20-40 km.

Asumiendo un limite inferior de 0.01 Mg para la masa contenida en objetos con D 2
20-40 km, y considerando que la distribucién de tamafios acumulada tiene un exponente
cuyo valor es ~ 3 para cuerpos con D 2 40-80 km, obtenemos un tnico objeto del tamano
de Pluton en la poblacién resonante de la Regién Transneptuniana. En efecto, este objeto
no es otro que Plutéon mismo, el cual, como ya dijimos, se encuentra en la resonancia de
movimientos medios 3:2 con Neptuno. Sin embargo, considerando el limite superior de 0.05
Mg, para la masa contenida en objetos resonantes con D 2 20-40 km, es posible inferir la
existencia de 5 objetos del tamafio de Plutén en la poblacién resonante completa. Si estos
5 objetos estuviesen todos en la resonancia 3:2 con Neptuno, tendriamos un limite superior

"http:/ /cfa-www.harvard.edu/iau/lists/MPLists.html
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Figura 7.1. Poblaciones iniciales del modelo. Notemos que la Poblacién Inicial 1 no muestra
un quiebre, en acuerdo con aquello sugerido por Petit et al. (2006). Por otra parte, las
Poblaciones Iniciales 2 y 3 son modeladas a partir de una ley de potencias con dos pendientes,
siendo consistente con aquello discutido por Bernstein et al. (2004) y Kenyon et al. (2008).

para los grandes objetos de dicha region resonante. A partir de los estudios ya mencionados,
esta resulta ser una posibilidad real, y méas alld de que s6lo Plutén haya sido observado hasta
la fecha en la resonancia 3:2, la misma podria contener algunos objetos méas con tamanos
similares a este, que aun no han sido descubiertos. En efecto, Brown (2008) argument6 que
entre dos o tres objetos grandes deben estar residiendo en la Regiéon Transneptuniana sin haber
sido observados aun. Nosotros consideraremos el limite de 5 objetos del tamano de Plutén
en la resonancia 3:2 sélo como una cota superior para nuestros célculos (Seccién 7.6.4). A
continuacion, nuestra discusion es desarrollada asumiendo la existencia de un tinico objeto
del tamano de Pluton en la resonancia 3:2 con Neptuno.

Con el objetivo de tener en cuenta la posible existencia de un quiebre en la poblacion
resonante, la distribucién de tamanos acumulada inicial para D 2 60 km es modelada a
través de una ley de potencia con un exponente igual a 3, mientras que para D < 60 km, la
ley de potencia sigue un exponente p con el objetivo de reproducir una dada masa inicial. A
partir de esto, la forma general de la poblaciéon acumulada inicial usada en nuestro modelo
para estudiar la evolucién colisional y dinamica de los Plutinos puede ser escrita como

1km\”
N(> D) = C(%n) para D < 60km,
g ( 1km 3
N(>D) =79 x10°( —- para D > 60km, (7.1)
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donde C = 7.9 x 10° (60)?=3, por continuidad para D = 60 km. Dada la incerteza en los
parametros de la distribucién de tamanos de los Plutinos a pequenos didametros, decidimos
usar en el modelo tres poblaciones iniciales diferentes, las cuales son definidas como se muestra
a continuacion:

= Poblacién Inicial 1, la cual adopta un exponente p igual a 3 para D < 60 km, llevando
a ~ 8.6 x 10° objetos con didmetros mayores a 1 km,

= Poblacién Inicial 2, la cual adopta un exponente p igual a 2.7 para D < 60 km, llevando
a ~ 2.7 x 10Y objetos con didmetros mayores a 1 km, y

= Poblacién Inicial 3, la cual adopta un exponente p igual a 2.4 para D < 60 km, llevando
a ~ 8.2 x 10% objetos con didmetros mayores a 1 km.

Estas distribuciones de tamanos iniciales son mostradas en la Figura 7.1. Notemos que la
Poblacién Inicial 1 no muestra un quiebre, en acuerdo con aquello sugerido por Petit et al.
(2006). Por otra parte, las Poblaciones Iniciales 2 y 3 son modeladas a partir de una ley
de potencias de dos pendientes, siendo consistente con aquello discutido por Bernstein et al.
(2004) y Kenyon et al. (2008).

En la Seccién 7.6, discutimos la dependencia de nuestras simulaciones sobre la poblacién
inicial. Particularmente, en la Seccién 7.6.4, estudiamos la sensibilidad de nuestros resultados
al nimero de objetos del tamaifio de Plutén en la resonancia 3:2 con Neptuno.

7.3. Tratamiento Dinamico

En el Capitulo 6, concerniente a los Troyanos jovianos, nuestro tratamiento dindmico
fue desarrollado asumiendo que las posiciones ocupadas por estos objetos en el espacio de
los elementos orbitales representan zonas estables de la resonancia 1:1 con Jupiter. Para los
Troyanos jovianos de Ly, esta suposiciéon resulta ser factible ya que contamos con una muestra
estadisticamente significativa de 1155 objetos asociados a esta poblacién. Sin embargo, para
el caso particular de los Plutinos, este procedimiento no puede ser desarrollado. En efecto,
hasta la fecha s6lo se conocen ~ 200 objetos pertenecientes a la resonancia 3:2 con Neptuno,
los cuales no ofrecen una estadistica confiable para garantizar aquella suposicién.

Con el objetivo de estudiar el espacio orbital ocupado en la resonancia 3:2 con Neptuno,
desarrollamos una integracion numérica de 197 candidatos a Plutinos extraidos de la base de
datos del MPC? (Minor Planet Center) con semiejes mayores entre 39 y 40 UA. Para hacer
esto, asumimos que estos objetos son particulas sin masa sujetas a la influencia gravitacional
del Sol (incluyendo las masas de los planetas terrestres) y de los cuatro planetas gigantes.
La simulacion es desarrollada con el c6digo simpléctico EVORB de Ferndndez et al. (2002),
usando un paso temporal de integracién de 0.25 anos. La evolucién de las particulas de prueba
es seguida sobre una escala de tiempo de 107 afios, la cual resulta ser mayor que cualquier
periodo secular encontrado en esta resonancia (Morbidelli 1997). A partir de esta evolucion,
construimos nichos tridimensionales dentro de los limites de la resonancia 3:2 con anchos de
0.02 UA, 0.0125 y 1.125° en semieje mayor a, excentricidad e, e inclinacién i, respectivamente.

http://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/ TNOs.html
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Figura 7.2. Distribucién normalizada obtenida a partir de la evolucién dindmica de 197
candidatos a Plutinos extraidos de la base de datos del MPC (Minor Planet Center) con
semiejes mayores entre 39 y 40 UA, en los planos (a,e)a) y (a,i)b). La escala de color
representa la densidad de Plutinos. Los colores azulados indican las regiones estadisticamente
mas probables donde los Plutinos pasan su tiempo. Figura realizada por la Dra. Romina P.
Di Sisto.
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En cada nicho, calculamos el tiempo durante el cual cada uno es ocupado y lo normalizamos
al tiempo total durante el cual todos los Plutinos pasan dentro de los limites de la resonancia.
Este proceso nos permite construir un mapa de la distribucién de Plutinos en los planos de
elementos orbitales (a,e) y (a,i). Dichos mapas son mostrados en las Figuras 7.2a y b. Tales
graficos indican las regiones donde los Plutinos pasan su tiempo. Nosotros asumimos que las
zonas de color en aquellos mapas son regiones con diferentes grados de probabilidad para
que un Plutino sea encontrado, y ellas seran reconocidas bajo la denominacién de “nichos de
estabilidad” a lo largo de este trabajo. Por el contrario, las zonas vacias en aquellas figuras son
regiones donde un Plutino no podria sobrevivir por un largo tiempo. Dichas regiones seran
reconocidas bajo la denominaciéon de “nichos de inestabilidad” a lo largo de nuestro andlisis.
Estas regiones corresponden a zonas inestables donde los objetos son rdpidamente eyectados
desde la resonancia, perdiendo el mecanismo de proteccién y encontrando a Neptuno en una
escala de tiempo menor a 107 afios (Morbidelli 1997; Nesvorny & Roig 2000).

La Seccién 7.5 describe como los nichos de estabilidad e inestabilidad mostrados en la Fi-
gura 7.2 son incluidos en nuestro algoritmo con el objetivo de modelar el tratamiento dindmico
del codigo. Por otra parte, en la Seccién 7.6.5 discutimos la sensibilidad de nuestros resulta-
dos a la forma en la cual aquellos nichos son construidos asi como también la dependencia de
nuestras simulaciones sobre la distribucién inicial de elementos orbitales de la poblacién.

7.4. Parametros Colisionales

7.4.1. Probabilidad Intrinseca de Colisiéon y Velocidad de Impacto

En este trabajo, adoptamos los valores medios de la probabilidad intrinseca de colisién (P)
y la velocidad de impacto (V') para Plutinos derivados a partir del algoritmo desarrollado por
Dell’Oro et al. (2001), el cual tiene en cuenta el comportamiento resonante de los cuerpos.
Basado en una muestra de 46 Plutinos y teniendo en cuenta la libracién del argumento
resonante o = 2AN — 3\ — @ alrededor de 180°, Dell’Oro et al. (2001) computaron valores de
(P)y (V) de 4.44 4+ 0.04 x 10722 km~?2 afio ! y 1.44 4+ 0.71 km s~!, respectivamente.

7.4.2. Leyes de Impacto

De acuerdo a los argumentos presentados en la Seccién 3.3, decidimos seleccionar como
parametros de entrada de nuestro modelo colisional una combinaciéon de Qg vy fke que pro-
duzcan la ley @p de Benz & Asphaug (1999) para cuerpos helados a una velocidad de 3
km s~ L.

En el Capitulo 6, concerniente al estudio de los asteroides Troyanos jovianos de L4, ana-
lizamos la dependencia de nuestras simulaciones numéricas sobre la energia especifica de
fragmentacién QQs. Nuestro trabajo indica que cuanto mas pequeno es el gap entre Qs v Qp,
mayor es la tasa de eyeccion de fragmentos colisionales desde la resonancia. Ademads, aquel
estudio también nos permite inferir que la formacién de familias resulta ser mas efectiva en
aquellas simulaciones que usan un gap chico entre las leyes Qg y Qp. Siguiendo estos argu-
mentos, decidimos desarrollar nuestra investigaciéon de la poblaciéon de Plutinos usando una
unica ley Qg con un pequeno gap respecto de la ley Qp de Benz & Asphaug (1999) para
cuerpos helados a 3 km s~!. Este procedimiento nos permite obtener una cota superior a la

149



7. Plutinos

le+06 T — 1 T — 1 T — 1 T ML T PR
| —— Ley Qp de Benz & Asphaug (1999)

g
)
S 100000 ¢ §
(&S]
S,
£
> 10000 ¢ .
©
o
©
“g 1000 ¢ ]
o
n
w
©
ks) 100 ¢ 1
O
c
L

10 L L | L L | L L | L L | L L | L L L

0.001 0.01 0.1 1 10 100 1000

Diametro (km)

Figura 7.3. Leyes de impacto. La curva punteada azul representa la ley Qs usada en nuestras
simulaciones, mientras que la ley @p de Benz & Asphaug (1999) para cuerpos helados a una
velocidad de 3 km s™! es ilustrada a través de la curva roja.

tasa de eyeccién de fragmentos colisionales desde la resonancia 3:2 con Neptuno y maximizar
el nimero de familias que podrian ser encontradas en esta region resonante.

La ley Qg usada en nuestras simulaciones es ilustrada en la Figura 7.3 a través de la curva
punteada azul, y puede ser representada a partir de una expresién de la forma

Qs = C1 DM (1 + (CyD)™?), (7.2)

donde C4, C5, A\, y Ay son coeficientes constantes cuyos valores son 24, 1.2, 0.39 y 1.75,
respectivamente®. Por otra parte, la curva roja de la Figura 7.3 representa la ley Qp de Benz
& Asphaug (1999) para cuerpos helados a 3 km s 1.

Una vez que la ley Qg es especificada, es necesario ajustar el pardmetro de ineslaticidad
fre Para obtener la ley @Qp de Benz & Asphaug (1999). De acuerdo a lo discutido en la Seccién
4.4, fre adopta una expresién de la forma

D Y
fke = fkeo <m> . (73)

Nuestras simulaciones indican que la ley Qp de Benz & Asphaug (1999) para cuerpos helados a
3 km s~ ! es obtenida con buena precisién a partir de la combinacién de la ley Qg seleccionada
Y fke, con fie, = 0.27 y v = 0.7. Tales valores son consistentes con aquellos discutidos por
Davis et al. (1989).

3Notemos que esta ley Qs corresponde a la Qs,1 de la Figura 6.4b, la cual maximiza la tasa de eyeccién de
fragmentos colisionales y la formaciéon de familias para la poblacién de Troyanos jovianos.
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7.5. Modelo Dinamico y Colisional

En esta seccion presentamos el modelo dindamico y colisional usado para estudiar la evo-
lucién de los Plutinos.

Similarmente a lo realizado en los Capitulos 5 y 6, nuestro algoritmo no evoluciona en el
tiempo los primeros 60 bines de tamaiio, cuyos didmetros centrales van desde 10710 a 10~4 km,
de acuerdo a aquello sugerido por Campo Bagatin et al. (1994a) y Campo Bagatin (1998). En
efecto, esta parte de la poblacién es usada inicamente a modo de proyectiles. Posteriormente,
su distribucién de tamanos es determinada en cada paso de tiempo, extrapolando la pendiente
de la distribucién asociada a los 10 bines de tamano siguientes.

El modelo numérico usado en este estudio es equivalente a aquel descripto en la Seccién
5.6. Al igual que para el caso de los Troyanos jovianos de Ly, el c6digo toma una forma simple
ya que solo se involucra a los Plutinos como tnica poblaciéon del modelo.

Supongamos que analizamos una colisién entre dos Plutinos o y o' con didmetros D, y
D, , respectivamente. Las distribuciones de fragmentos y velocidades, y la velocidad de escape
del sistema de cuerpos colisionantes, son calculadas con el modelo colisional descripto en el
Capitulo 4 y de la forma detallada en la Seccién 5.6. Para determinar el destino final de
los fragmentos que escapan del sistema de cuerpos colisionantes, proponemos un mecanismo
simple en el cual se tienen en cuenta los resultados de la integracion numérica de Plutinos
descripta en la Seccién 7.3. Como paso inicial a realizar en cada intervalo de tiempo, una érbita
caracteristica es generada al azar para cada colisiéon entre Plutinos de diametros D, y D, en
la resonancia 3:2 con Neptuno. A partir de las Figuras 7.2a y b, normalizamos la distribucién
de Plutinos en cada nicho previamente definido en la Seccién 7.3, la cual es equivalente a
una funcién de distribucién de probabilidades f(a, e, ). Luego, asignamos elementos orbitales
a, e, e © a nuestros Plutinos ficticios iniciales, siguiendo el método de aceptacion-rechazo de
John von Neumann (Knuth 1981). Tal como expresamos en la Seccién 6.5, esta técnica indica
que si un conjunto de numeros a*, e*, e i* es seleccionado al azar desde el dominio de la
funcién f (esto es, a*, e*, e i* entre 39 y 40 UA, 0 y 0.5, y 0 y 45°, respectivamente), y
otro conjunto de nimeros f* es dado aleatoriamente desde el rango de la funcién (esto es,
f* entre 0 y 0.0012), entonces la condicion f* < f(a*,e*,i*) generara una distribucién para
(a*,e*,i*) cuya densidad es f(a*,e*,i*)da*de*di*. Tales valores (a*,e*,i*) seran aceptados
como posibles condiciones iniciales para el semieje mayor, excentricidad e inclinacién de los
Plutinos, en acuerdo con los datos observacionales y la integracion numeérica desarrollada en
la Seccién 7.3. Al igual que en el estudio de los Troyanos jovianos de Ly, la evolucion de a, e
e ¢ es desarrollada asumiendo a las mismas como variables no correlacionadas, a pesar de
que en una resonancia de movimientos medios la evolucion de estos elementos estd acoplada.
Nuevamente, destacamos que un tratamiento més riguroso serfa muy dificultoso, y creemos
que los resultados no serian demasiado diferentes a aquellos encontrados aqui. Finalmente,
dada la longitud del nodo ascendente (2, el argumento del perihelio w y la anomalia media M
entre 0 y 360°, una érbita puede ser asignada y a partir de esto, un par posicion-velocidad
puede ser derivado para cada uno de los Plutinos colisionantes.

Para determinar el destino final de los fragmentos que escapan, es necesario calcular cudles
son sus elementos orbitales una vez que ellos son eyectados con una dada velocidad respecto
del cuerpo que los origind. Inmediatamente antes de la colision, asumimos que la posicion
y velocidad baricéntricas de los fragmentos son iguales a aquellas asociadas a su cuerpo
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precursor. Inmediatamente después de la colision, consideramos que la posicién baricéntrica
de los fragmentos es equivalente a aquella asociada a su cuerpo precursor, mientras que la
velocidad relativa de los mismos con respecto a este ltimo es igualmente particionada entre las
tres componentes cartesianas. Una vez que obtenemos la posicién y velocidad baricéntricas
de los fragmentos posteriores al impacto, es posible calcular sus elementos orbitales y sus
destinos finales. Para hacer esto, usamos los siguientes criterios:

1. Los fragmentos permanecen en la resonancia 3:2 si las combinaciones de valores (a,e)
y (a,i) estdn asociadas con alguno de los nichos de estabilidad mostrados en las Figu-
ras 7.2a y b, respectivamente.

2. Por el contrario, los fragmentos son eyectados de la resonancia 3:2, dejando de participar
de la evolucién colisional, si se satisface alguna de las siguientes condiciones:

- excentricidad e > 1,

- excentricidad e < 1 con valores (a,e,i) que exceden los limites de la resonancia 3:2
(Seccién 7.3),

- excentricidad e < 1 con valores (a,e) y (a,i) asociados con alguno de los nichos de
inestabilidad mostrados en las Figuras 7.2a y b, respectivamente.

Bajo estas circunstancias, los fragmentos tienen dos posibilidades: permanecer en la poblacién
de Plutinos o escapar fuera de la resonancia. El ndmero de fragmentos eyectados desde los
cuerpos o y o' que permanecen en la resonancia es guardado en los vectores F,(k) y F,/(k),
respectivamente. El nimero de fragmentos que no permanecen en la resonancia no debe ser
guardado en estos vectores. Sin embargo, dicha informaciéon debe ser conservada ya que la
misma resulta ser relevante para computar la tasa de eyeccién colisional desde dicha region
en cada paso de tiempo.

La frecuencia de colisién entre Plutinos o y o/, con didmetros D, y D,s, respectivamente,
puede ser calculada a partir de la siguiente expresion
(£)

fo,o’ = 4 (Do + Do’)Za (74)

donde (P,) es la probabilidad intrinseca de colisién asociada a la poblacién de Plutinos (Seccion
7.4.1), y tiene unidades de km =2 afio—!. Si At representa un dado intervalo y N, es el nimero
de pares de Plutinos con diametros D, y D,/, es posible obtener el nimero total de colisiones
entre dichos objetos durante At a partir de la expresién

Neol = fo,o/No,o/At' (75)

Sean N, yv Ny el nimero de Plutinos de didmetro D, y D, respectivamente. Tal como se
indicé en la Seccion 5.6, si los cuerpos colisionantes pertenecen al mismo bin de tamafo, esto
es, si o = 0, entonces N, = N, y por ende, el nimero de pares de Plutinos con didmetros D,
y Dy esta dado por

No(Ny —1
Ny = el =) (7.6)
Para todos los otros casos,
Noow = NoNy. (7.7)
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A partir de esto, el nimero total de fragmentos asociados al bin de tamano k que permanecen
en la resonancia 3:2 con Neptuno luego de ser eyectados de los cuerpos o como resultado
de colisiones con cuerpos o', durante un intervalo At, estd dado por Fy(k)fo o No o At. Equi-
valentemente, el nimero total de fragmentos asociados al bin de tamafno k que permanecen
en la resonancia luego de ser eyectados de los cuerpos o' como resultado de colisiones con
cuerpos o, durante un intervalo At, estd dado por Fy (k) fo o No o At. Si tenemos en cuenta
las interacciones entre todos los objetos que constituyen la poblacion de Plutinos, es posible
derivar la variacion en el nimero de cuerpos asociados a un dado bin de tamano k, en cada
paso de tiempo. Dichas variaciones son referidas como ANy.

Para estudiar la evolucién en el tiempo de la poblacién de Plutinos, el paso de tiempo At
es calculado en una forma tal que el cambio relativo en el niimero de objetos en cualquier bin
de tamano sea siempre menor que el 1 %.

7.6. Resultados

En esta seccion, discutimos los resultados generales obtenidos a partir de una serie de
simulaciones numeéricas destinadas a estudiar la evolucién colisional y dindmica de la poblacién
de Plutinos sobre 4.5 x 10° afos.

7.6.1. Distribucién de Tamanos de los Plutinos

La Figura 7.4a muestra la distribucién de tamanos acumulada de los Plutinos después
de 4.5 x 10° afios de evolucién, obtenida a partir de la Poblacién Inicial 1, la cual sigue
una ley de potencias con un exponente igual a 3 para todos los tamanos. A partir de esto,
encontramos que no es posible reproducir el quiebre sugerido por Bernstein et al. (2004) y
Kenyon et al. (2008) a un didmetro D ~ 40-80 km, usando una ley de potencias con una tnica
pendiente para describir la poblacién inicial. Por el contrario, la poblacién evolucionada final
s6lo muestra un quiebre a un didmetro D ~ 2 km, mientras que los objetos més grandes no
son significativamente alterados por colisiones sobre la edad del Sistema Solar. En efecto, la
curva roja en la Figura 7.5 representa nuestros resultados concernientes a los tiempos de vida
colisionales medios de Plutinos obtenidos a partir de la Poblacién Inicial 1. Esto indica que
los Plutinos con didmetros D 2 5 km tienen tiempos de vida medios superiores a la edad del
Sistema Solar, lo cual implica que tales objetos probablemente han sobrevivido inalterados por
impactos catastréficos sobre 4.5 x 107 anos. La confirmacién de la existencia de un quiebre a
un didmetro D ~ 40-80 km en la distribucién de tamanos acumulada de los Plutinos deberia
descartar a una ley de potencias con una tinica pendiente como una posible poblacién inicial.

Por otra parte, la Figura 7.4b muestra la distribuciéon de tamanos acumulada de los Pluti-
nos después de 4.5 x 10? afios, usando la Poblacién Inicial 2, la cual presenta un quiebre a un
didmetro D = 60 km y sigue una ley de potencias con un exponente igual a 2.7 para tamanos
menores. Nuestros resultados indican que la poblacién evolucionada final produce un quiebre
a un didmetro D ~ 2 km, mientras que los cuerpos més grandes no sufren una evolucién coli-
sional significativa sobre la edad del Sistema Solar, representando una poblacién primordial.
En efecto, la curva azul en la Figura 7.5 indica que los tiempos de vida colisionales medios de
Plutinos con didmetros D 2 2 km son superiores a la edad del Sistema Solar. De la misma
forma, la Figura 7.4c presenta nuestros resultados concernientes a la distribucién de tamanos
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Figura 7.4. Distribuciones de tamafios acumuladas de los Plutinos después de 4.5 x 10?
anos de evolucion, obtenidas a partir de las tres poblaciones iniciales propuestas en la Seccién
7.2. Las mismas indican que el quiebre sugerido por Bernstein et al. (2004) y Kenyon et al.
(2008) a un didmetro D ~ 40-80 km no puede ser el resultado de la evolucién colisional, y
por ende deberia ser una caracteristica primordial de esta poblacion.
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Figura 7.5. Tiempos de vida colisionales medios de Plutinos obtenidos usando las diferentes
poblaciones iniciales definidas en la Seccién 7.2. A partir de estos resultados, los Plutinos
con didmetros mayores a unos pocos kilémetros tienen tiempos de vida colisionales medios
superiores a la edad del Sistema Solar, la cual estd representada por la linea horizontal negra.
De acuerdo con esto, tales objetos resultan ser primordiales y posiblemente han sobrevivido
sin ser catastréficamente fragmentos sobre 4.5 x 10° afios de evolucion.

acumulada de los Plutinos después de 4.5 x 10? afios, obtenida a partir de la Poblacién Inicial
3, la cual tiene un quiebre a un didmetro D = 60 km y sigue una ley de potencias de 2.4 para
tamanos menores. En este caso, la poblacién evolucionada final muestra un suave quiebre a
un didmetro D ~ 1 km. Ademas, la curva verde en la Figura 7.5 nos permite inferir que los
Plutinos con didmetros D = 1 km son primordiales ya que sus tiempos de viva colisionales
medios son superiores a la edad del Sistema Solar.

Nuestras simulaciones indican que la existencia de un quiebre a un didmetro D ~ 40-80
km en la distribucién de tamanos acumulada de los Plutinos deberia ser un rasgo primordial
de la poblacién y no el resultado de la evolucion colisional. Esto concuerda fuertemente con los
resultados derivados por Charnoz & Morbidelli (2007), quienes argumentaron que el quiebre
a un didmetro D ~ 50 km en la distribucién de objetos del Cinturéon de Kuiper deberia ser
primordial.

7.6.2. Familias de Plutinos
La existencia de familias en una dada regién representa un resultado natural de la actividad

colisional. De modo similar a lo realizado en los Capitulos 5 y 6, aqui, estudiamos la existencia
de familias en la resonancia 3:2 con Neptuno formadas a partir de la fractura de cuerpos
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Figura 7.6. Tasas de eyeccién de fragmentos colisionales con didmetros D > 1 km por
millén de anos, desde la resonancia 3:2 con Neptuno, obtenidas a partir de las diferentes
poblaciones iniciales definidas en la Seccién 7.2. A partir de las mismas, determinamos que
un objeto con un didmetro D > 1 km es eyectado cada ~ 400-1700 anos desde esta region
resonante.

precursores con didametros D 2 100 km, que dispersen fragmentos con tamanos de ~ 30-40
km.

Nuestras simulaciones indican que la formacién de grandes familias de Plutinos no depende
fuertemente de la poblacién inicial. En efecto, a partir de cualquiera de las tres poblaciones
iniciales propuestas en la Seccién 7.2, 7 grandes familias son formadas en la resonancia de
movimientos medios 3:2 con Neptuno sobre la edad del Sistema Solar.

7.6.3. Tasas de Eyeccion desde la Resonancia 3:2 con Neptuno

La Figura 7.6 muestra las tasas de eyecciéon de fragmentos colisionales con didmetros D >
1 km por millén de anos, desde la resonancia 3:2 con Neptuno, como funcién del tiempo y
sobre la edad del Sistema Solar. En la misma se aprecia las estimaciones obtenidas a partir de
las diferentes poblaciones iniciales definidas en la Seccion 7.2. Con el objetivo de estudiar la
contribucién de los Plutinos a la poblacién actual de Cometas Eclipticos, estimamos una tasa
media de eyeccién de fragmentos desde la resonancia 3:2 para cada una de nuestras simulacio-
nes sobre los tltimos 5 x 10® afios de evolucién, donde el nimero de cuerpos removidos por
unidad de tiempo es mas o menos constante y ademas la muestra de datos resulta ser estadis-
ticamente significativa. Nuestros resultados indican que las tasas méximas de eyeccién desde
la resonancia 3:2 son de ~ 2.2 x 103, 1.2 x 10% y 5.9 x 10% objetos con didmetros D > 1 km
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por millén de afios, obtenidas a partir de las Poblaciones Iniciales 1, 2 y 3, respectivamente.
De este modo, esperariamos un maximo de 1 Cometa Ecliptico con un didmetro D > 1 km
cada ~ 400-1700 anos desde la resonancia 3:2, mientras que las estimaciones de Di Sisto &
Brunini (2007) sugieren la inyeccién de 4 Centauros con una radio R > 1 km cada ano desde
el Disco Dispersado de la Regiéon Transneptuniana.

En la Seccién 7.5, discutimos diversos criterios para determinar el destino final de los
fragmentos de Plutinos y a partir de esto calcular las tasas de eyecciéon desde la resonancia
de movimientos medios 3:2 con Neptuno. Nuestras simulaciones indican que la eyecciéon de
fragmentos desde la resonancia 3:2 es debida a variaciones en los parametros orbitales a, e
e 1, los cuales toman valores asociados a alguno de los nichos de inestabilidad mostrados
en la Figura 7.2 o exceden los limites asumidos para esta regién resonante (Seccién 7.3).
En estos casos, los fragmentos tienen excentricidades e < 1 (Seccién 7.5). En efecto, para
todos nuestros experimentos numéricos, encontramos que méas del 99 % de los fragmentos
que escapan desde la resonancia 3:2 son eyectados debido a los dos mecanismos anteriormente
mencionados, descartando la eyecciéon colisional hiperbdlica como una fuente de remocién de
Plutinos. La Figura 7.7 es un mapa normalizado representativo de los Plutinos eyectados desde
la resonancia 3:2 con Neptuno, en funcién del semieje mayor, excentricidad e inclinacién.

Por otra parte, para todos los casos, la mayoria de los cuerpos eyectados desde la resonancia
de movimientos medios 3:2 con Neptuno con didmetros D > 1 km se distribuyen en el rango
de 1 < D < 5 km. En efecto, nuestros resultados indican que la tasa de eyeccién de fragmentos
con didmetros D > 5 km resulta ser varios 6rdenes de magnitud menor que aquella asociada a
fragmentos con didmetros D > 1 km. Ademsds, es interesante notar que los objetos eyectados
desde la resonancia son fragmentos resultantes de impactos entre cuerpos precursores con
didmetros en el rango 10 < D < 200 km.

7.6.4. Sensibilidad al Niimero de Objetos del Tamano de Plutén

Los resultados discutidos hasta aqui han sido derivados asumiendo la existencia de un
unico objeto del tamaifio de Plutén en la resonancia 3:2 con Neptuno. Como indicamos en la
Seccién 7.2, si consideramos el limite superior de 0.05 Mg, sugerido por Kenyon et al. (2008)
para la masa de la poblacién resonante en objetos con didmetros D 2 20-40 km, entonces 5
objetos del tamafio de Plutéon deberian ser encontrados en toda la poblacién resonante, de
acuerdo a los parametros para la distribucién de tamanos de tal poblaciéon, derivados por
Bernstein et al. (2004) y Kenyon et al. (2008).

Para testear la dependencia de nuestros resultados sobre el nimero de objetos del tamano
de Plutén, llevamos a cabo diversos experimentos numéricos considerando “5 Plutones” en la
resonancia 3:2 con Neptuno. Este nimero es seguramente una sobreestimacién (Seccién 7.2);
sin embargo, nuestro propésito es sélo ilustrar el efecto de la masa total en la poblacion sobre
la historia colisional de los Plutinos.

Nuestros resultados sugieren que cuanto mayor es el nimero de objetos del tamano de
Plutén en la resonancia 3:2 con Neptuno, mayor es la tasa de eyecciéon de fragmentos desde
aquella regién resonante y el niimero de familias formadas sobre 4.5 x 10? afios. En efecto, si
asumimos que 5 “Plutones” estan presentes en la resonancia 3:2, un cuerpo con un diametro
D > 1 km es eyectado cada algunas decenas de anos, mientras que ~ 170 grandes familias
son formadas sobre la edad del Sistema Solar. De acuerdo a las estimaciones de Di Sisto &
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Figura 7.7. Distribuciéon normalizada de los Plutinos eyectados desde la resonancia 3:2 con
Neptuno en funcién del semieje mayor, excentricidad e inclinacién. Figura realizada por la
Dra. Romina P. Di Sisto.

158



7.6. Resultados

Brunini (2007), concluimos que es necesario especificar el nimero de objetos del tamano de
Plutén existentes en la resonancia 3:2 con Neptuno para determinar si esta region resonante
puede ser considerada una fuente importante de Cometas Eclipticos.

7.6.5. Robustez de los Resultados

Los resultados mostrados en la Seccién 7.6 han sido obtenidos usando los nichos de esta-
bilidad e inestabilidad definidos en la Seccién 7.3, los cuales presentan anchos de 0.02 UA,
0.0125 y 1.125° en semieje mayor a, excentricidad e e inclinacién i, respectivamente. Con el
objetivo de testear la dependencia de nuestros resultados sobre el tamano de aquellos nichos,
llevamos a cabo diversos experimentos numéricos incrementando los anchos de tales regiones
en a, e e 1, lo cual lleva a magnificar la regién de estabilidad. En términos generales, cuanto
méas grande es el area de los nichos, mas pequena es la tasa de eyecciéon de fragmentos desde
la resonancia de movimientos medios 3:2 con Neptuno. En este estudio, seleccionamos nichos
pequenos con el objetivo de minimizar la influencia de las regiones de mas baja densidad
mostradas en la Figura 7.2. Por otra parte, encontramos que los resultados concernientes a la
distribucién de tamanos de los Plutinos y la formacién de familias no son sensibles al tamano
de las regiones de estabilidad e inestabilidad construidas para desarrollar nuestro tratamiento
dindmico.

De la misma forma, también desarrollamos algunas simulaciones numéricas con el obje-
tivo de explorar la sensibilidad de nuestros resultados a la masa inicial de la poblacién. En
efecto, los estudios desarrollados por Stern (1996), Stern & Colwell (1997a) y Stern & Colwell
(1997b) sugieren que la masa primordial de la Regién Transneptuniana entre 30 y 50 UA fue
probablemente del orden de 10 a 50 Mg, lo cual es ~ 100 veces su valor actual. Ademas, estos
autores indicaron que una vez que Neptuno alcanzé una cierta fraccién de su masa final, el
disco llegd a ser altamente erosivo para objetos con radios R < 20-30 km, llevando a una
rapida remocién de masa sobre una escala de tiempo de ~ 10% afios. Para tener en cuenta
estos resultados y siguiendo la idea propuesta por O’Brien & Greenberg (2005), llevamos a
cabo diversos experimentos numéricos incluyendo un breve periodo de evoluciéon primordial
al comienzo de la simulacién. Para hacer esto, cada una de las poblaciones iniciales definidas
en la Seccién 7.2 es multiplicada por una factor igual a 100 y luego, su evolucion es seguida
por 10® anos. Una vez que esta fase de evolucién primordial finaliza, la poblacién residual
correspondiente es reducida por el mismo factor y finalmente su evolucién es analizada por el
resto de los 4.5 x 10° afios. Nuestros resultados sugieren que la distribucién de tamafios de
los Plutinos, sus tiempos de vida colisionales medios, la tasa de eyeccién de fragmentos desde
la resonancia 3:2 con Neptuno y la formacién de familias no muestran cambios relevantes
cuando este periodo de evolucién primordial es incluido en el modelo.

Finalmente, vale la pena recordar que los resultados presentados en este estudio han sido
derivados generando valores iniciales del semieje mayor a, excentricidad e e inclinacién i a
partir de la evolucién dindmica de 197 Plutinos de prueba mostrada en la Figura 7.2. Con el
objetivo de testear la dependencia de nuestros resultados sobre la distribucién orbital inicial,
nosotros desarrollamos diversas simulaciones comenzando con una poblaciéon dindmicamente
fria, con excentricidades e inclinaciones menores a 0.05 y 10°, respectivamente. Tales valores
limites de e e i son seleccionados al azar. Nuestros resultados muestran que fragmentos de
Plutinos con didmetros D > 1 km requieren escalas de tiempo del orden de 108 afios para
alcanzar la configuracion orbital actual (Figura 7.8), mientras que fragmentos més pequenos

159



7. Plutinos

Tiempo = 0 afios Tiempo = 0 afios
0.5 EI=EE=sr=cEei=s 7 45 iay
0.4 b ©1©
kel . 35 ¢
S S 30t
g 0.3 § 25 L
= = 20t
§ 0.2 S 15|
L 0.1 - 10
57 ass e
O i i 0 L S mmmammmn—————— i
39 39.2 394 396 39.8 40 39 39.2 394 396 39.8 40
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Tiempo = 10° afios Tiempo = 10° afios
0.5 ) o e g 1 45
o e e e e e B 40 L
g 0.4 - 35
o 0.3 © 30 ¢
c L 20+
§ 0.2 S 15|
w 01 HE - 10 ¢
0 0t i i
39 39.2 394 396 39.8 40 39 39.2 394 396 39.8 40
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Tiempo = 10’ afios Tiempo = 10’ afios
0.5 . 1 45 gy
40 7;(Ig§‘
E 0.4 : - 35
o 03 BEsosERiaseateoeness © 30 ¢
s ° g 25 2
g 02 = i 5 20| EReRLaElE
151 dranoiiEne T c 15 et SRasETasssssss
w01 DERZaL G SnataNeXEtataEs - 10t ESRinaiact m RGeS
L 5| R =
0 o i 0 Lo EEEErE T R P b P i
39 39.2 394 396 39.8 40 39 39.2 394 396 39.8 40
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)
Tiempo = 108 afios Tiempo = 10° afios
0.5 iy 7 45 iy
0.4 - w10
o] . z | 35t
S : e S 30
.g 0.3 o £ § gg L
c = L
g 02 e S 15
n 0.1 ,,,,,,,;,;;;,,;%:4 S e | - 10 +
i 51 o
0 §=2aas: i 0 o : iSEsss
39 39.2 394 396 39.8 40 39 39.2 394 396 39.8 40
Semieje Mayor (UA) Semieje Mayor (UA)

Figura 7.8. Distribucién de fragmentos de Plutinos con didmetros D > 1 km con respecto
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ocupan los nichos de estabilidad muy rapidamente, en sélo algunos miles de afos. Ademsds,
encontramos que los resultados concernientes a la distribucion de tamanos de los Plutinos,
sus tiempos de vida colisionales medios, la tasa de eyeccién de fragmentos desde la resonancia
3:2 con Neptuno y la formacién de familias no muestran una fuerte dependencia sobre la dis-
tribucién inicial de elementos orbitales. A partir de este anélisis, inferimos que la distribucién
orbital actual de los Plutinos no ofrece una fuerte restricciéon sobre el origen dinamico de esta
poblacién.
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Capitulo 8

Conclusiones

En este trabajo, hemos analizado la evoluciéon colisional y dindmica de las principales
poblaciones de pequenos planetas del Sistema Solar. Nuestro estudio ha incluido a los asteroi-
des del Cintur6n Principal, los asteroides cercanos a la Tierra (NEAs), los Troyanos jovianos
asociados al punto L4 y los Plutinos.

Para realizar esta tarea, hemos desarrollado un algoritmo numérico estadistico que incluye
procesos colisionales y los principales mecanismos dinamicos asociados a las poblaciones bajo
estudio.

Los resultados méas importantes derivados en esta Tesis se resumen a continuacién:

Asteroides del Cinturén Principal y NEAs

= La distribucién de tamanos del Cinturén Principal de asteroides estd determinada fun-
damentalmente por procesos colisionales, aunque la accién del efecto Yarkovsky y las
resonancias orbitales también juegan un rol relevante.

= La poblacién del Cinturén Principal de asteroides es preferentemente un “fésil’, ad-
quiriendo una suave estructura de onda similar a la actual durante los primeros 5 x
10% afios de evolucién. Este resultado es consistente con lo sugerido por Bottke et al.
(2005a).

= La distribuciéon de tamanos de los NEAs estd determinada fundamentalmente por la
remocién dinamica de asteroides desde el Cinturén Principal, debida a la accién del
efecto Yarkovsky y las resonancias orbitales. Por otra parte, los procesos colisionales no
juegan un rol relevante en la determinacion cuantitativa de la poblaciéon de NEAs.

= Kl efecto Yarkovsky es el proceso méas importante que remueve material desde el Cin-
turén Principal hacia la zona de los NEAs, a través de las resonancias orbitales. Este
resultado es consistente con aquello sugerido por Morbidelli et al. (2002) y Morbidelli
& Vokrouhlicky (2003). Por otra parte, la inyeccién colisional de fragmentos asteroida-
les dentro de las resonancias poderosas del Cinturén Principal resulta tener un efecto
menor.
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= Un objeto del tamano de Vesta, perteneciente al anillo Interior del Cinturén Principal de
asteroides, tiene un ~ 75 % de probabilidad de sobrevivir sin recibir un impacto catas-
tréfico sobre la edad del Sistema Solar. Este resultado es consistente con la preservacion
de la corteza baséltica de dicho asteroide.

= 8 grandes familias de asteroides son formadas a partir de la fractura de objetos con
didmetros mayores a los 200 km. Este resultado estd en absoluto acuerdo con aquello
sugerido por Davis et al. (1985).

= Los tiempos de vida colisionales medios de objetos de 1 metro de didmetro pertenecientes
a los anillos Interior, Medio y Exterior del Cinturén Principal son de ~ 3.2, 4.3 y 6.8
x 105 afos, respectivamente. Estas estimaciones son consistentes con los tiempos de
exposicién a los rayos césmicos para los diferentes tipos de condritas ordinarias.

= La distribucién y mezcla de clases taxonémicas observadas en el Cinturén Principal
de asteroides no pueden ser explicadas por el intercambio colisional de masa, de modo
que tal distribucién de taxonomias deberia ser una caracteristica primordial de esta
poblacién, asociada a su proceso de formacién.

= Aproximadamente el 94 % de la poblacién de NEAs proviene de los anillos Interior y
Medio del Cinturén Principal (¢ < 2.8 UA), mientras que sélo el 6 % restante tiene
su origen en el anillo Exterior (a 2 2.8 UA). Este resultado es consistente con aquello
discutido por Bottke et al. (2002).

Troyanos de Jupiter

= Los resultados de nuestras simulaciones muestran ondas en las distribuciones de tama-
nos evolucionadas finales de los Troyanos jovianos de Ly4, las cuales se propagan desde
didmetros D de ~ 0.1 a ~ 60 km. En términos generales, los mas grandes gaps entre la
ley Qs v la ley @p de Benz & Asphaug (1999) para cuerpos de hielo a 3 km s71, llevan
a las mas grandes amplitudes de onda. Por otra parte, nuestros resultados indican que
cuanto menor es la masa de la poblacién inicial, mejor se reproduce la distribucion de
tamanos observada de los Troyanos jovianos de L.

= Los tiempos de vida colisionales medios de la poblacién de L4 indican que los asteroides
Troyanos jovianos de mayor tamano probablemente han sobrevivido inalterados por
eventos catastréficos sobre la edad del Sistema Solar. Este resultado es consistente con
aquello discutido por Davis & Weidenschilling (1981) y Marzari et al. (1997).

= Las simulaciones con los mas grandes gaps entre las leyes (Js y p no forman ninguna
familia a partir de la fractura de cuerpos con didmetros mayores a los 50 y 100 km
que dispersen fragmentos del orden de los 40 km, sobre la edad del Sistema Solar.
Por otra parte, usando una ley (Js particular con un pequeno gap respecto de QJp, es
posible derivar resultados consistentes con el nimero de familias de Troyanos de L4
encontradas por Beaugé & Roig (2001), Dotto et al. (2006) y Fornasier et al. (2007),
sugiriendo ademds que nuevas familias deberian ser identificadas en el futuro.

= La tasa maxima de eyeccién de fragmentos desde el enjambre joviano L4, correspondien-
te a los mas pequenos gaps entre las leyes s y Qp, es de ~ 50 objetos con didmetros
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mayores a 1 km por millon de anos. Nuestra estimacién resulta ser significativamente
menor que aquella obtenida por Marzari et al. (1997), quienes derivaron una tasa de
eyeccién colisional de ~ 3600 objetos con didmetros entre 1 y 40 km por millén de anos
desde el mismo enjambre. A partir de nuestros estudio, un maximo de 1 Centauro o
Cometa de la Familia de Jupiter seria esperado cada 20000 anos desde la poblacién
de Troyanos jovianos de L4. Concluimos que la contribucion de los asteroides Troyanos
jovianos a las poblaciones actuales de Centauros y Cometas de la Familia de Jupiter
resulta ser despreciable, en comparacién con aquella proporcionada por el Disco Dis-
persado de la Regién Transneptuniana (Di Sisto & Brunini 2007).

= La luminosidad del polvo en el enjambre joviano L4 resulta ser comparable a la lumi-
nosidad del polvo en el Sistema Solar interior y, al menos, un orden de magnitud més
baja que la luminosidad del polvo asociado al Sistema Solar exterior.

= La distribucién orbital actual de los asteroides Troyanos jovianos de L4 no ofrece una
fuerte restriccién sobre el origen dindmico de esta poblacién.

Plutinos

= Una poblacién inicial modelada a través de una ley de potencias con una tinica pendiente
no permite reproducir el quiebre sugerido por Bernstein et al. (2004) y Kenyon et al.
(2008) a un didmetro cercano a 40-80 km en la distribuciéon de tamanos acumulada
de los Plutinos. Remarcamos que los resultados de Petit et al. (2006) sugieren que la
existencia de un quiebre tal en la distribucién de objetos transneptunianos es aun una
materia de debate.

= La poblaciéon de Plutinos con didmetros mayores a unos pocos kilémetros no es signi-
ficativamente alterada por impactos catastréficos sobre la edad del Sistema Solar. De
este modo, la posible existencia de un quiebre a un didmetro cercano a 40-80 km en la
distribucién de tamanos acumulada de los Plutinos deberia ser un rasgo primordial de
la poblacién y no el resultado de la evolucion colisional. Esto concuerda con el andlisis
de Charnoz & Morbidelli (2007), quienes argumentaron que el quiebre en la distribucién
de los objetos del Cinturén de Kuiper alrededor de los 50 km deberia ser primordial.

= 7 grandes familias son formadas en la resonancia de movimientos medios 3:2 con Neptuno
sobre la edad del Sistema Solar, a partir de la fractura de un cuerpo con un didmetro
mayor a 100 km, dispersando fragmentos del orden de los 30-40 km.

= Un objeto con una didmetro mayor a 1 km es eyectado desde la resonancia 3:2 con
Neptuno cada ~ 400-1 700 anos. Tales objetos eyectados resultan ser fragmentos con
didametros entre 1 y 5 km, resultantes de impactos entre cuerpos precursores con did-
metros entre 10 y 200 km.

= Cuanto mas grande es el niimero de objetos del tamano de Plutén presentes en esta
poblacién, mayor es la tasa de eyecciéon de fragmentos desde aquella regiéon resonante
y el nimero de familias formadas sobre 4.5 x 107 afos. En efecto, si asumimos que un
maximo de 5 objetos del tamafio de Plutén estdn presentes en la resonancia 3:2 (Seccién
7.2), un cuerpo con un didmetro mayor a 1 km es eyectado cada algunas decenas de anos
mientras que ~ 170 grandes familias son formadas sobre la historia del Sistema Solar.
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8. Conclusiones

De acuerdo a los resultados de Di Sisto & Brunini (2007), concluimos que es necesario
especificar el nimero de objetos del tamano de Plutén presentes en la resonancia 3:2
con Neptuno, para determinar si esta regiéon resonante puede ser considerada como una
fuente importante de Cometas Eclipticos.

s La distribucién orbital actual de los Plutinos no ofrece una fuerte restriccién sobre el
origen dindmico de esta poblacién.
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