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Resumen

Los astronautas de las misiones Apolo y los alunizadores de las misiones Luna
trajeron muestras de rocas lunares a partir de las cuales se realizaron multiples estudios, entre
estos, la obtencion de edades de metamorfismo por los métodos de U-Pb, Rb-Sry K-Ar (Ar-
Avr). De estos estudios, fue planteada la posibilidad de que hace ~3.9 Ga hubiera ocurrido un
incremento importante en el nimero de impactos de asteroides y nucleos cometarios sobre la
superficie lunar al cual se le dio el nombre de “Cataclismo Lunar Terminal” (mas tarde
referido como Bombardeo Intenso Tardio o Late Heavy Bombardment - LHB, por sus siglas
en inglés).

Desde su concepcion, la hipotesis del LHB resultd controversial por las suposiciones
hechas, las implicaciones que el evento representay por la naturaleza misma de las dataciones
realizadas. Se propuso que la poca presencia de registro anterior a 4.2 Ga, que llevé en parte
a la formulacion del LHB, se debe a un efecto denominado “muro de piedra”, producido por
la cobertura de rocas antiguas debida al material eyectado y a la fusion de roca por impactos
posteriores a esa fecha. Sin embargo, en la literatura no se ha ahondado del todo en el tema.

En este trabajo se modeld el efecto “muro de piedra” a través del calculo de la
distribucion y extensién de los crateres y su eyecta producidos entre 4.2 y 3.8 Ga y se
analizaron las implicaciones de los resultados para la hip6tesis del LHB.

Para el modelo presentado, se realizd un cdédigo con la discretizacion de una
distribucion de tamarios de crater y sus frecuencias de formacion bajo un flujo de impactos
que disminuye gradualmente durante el intervalo de 4.2 a 3.8 Ga antes del presente, y que no
considera el efecto del LHB. A partir de dicha discretizacién, se generaron puntos aleatorios
distribuidos uniformemente sobre la superficie de una esfera con el radio de la Luna, y
alrededor de cada punto se dibujé un circulo cuyo radio estaba dado por el radio del crater
mas la extension de su eyecta. Hecho esto, se estimo el area de superficie lunar cubierta.

El area de superficie cubierta, resultado del modelo, indica que no es necesario un
incremento en la tasa de impactos hace entre 4.2 y 3.8 Ga, como sugiere la hipdtesis del LHB
para generar una escasez de rocas anteriores a 4.2 Ga. Aln con las limitaciones del modelo,
la conclusion de este trabajo lleva consigo implicaciones en dos modelos importantes del
desarrollo temprano del sistema solar.



Abstract

The astronauts of the Apollo missions and the landers of the Luna missions brought
samples of lunar rock, from which multiple studies were conducted, including the obtention
of metamorphism ages through the U-Pb, Rb-Sr and K-Ar (Ar-Ar) methods. From these
studies, the possibility was raised that an important increase in the number of asteroid and
cometary nucleus impacts on the lunar surface had occurred ~3.9 Gy ago, which was then
named the “Terminal Lunar Cataclysm” (later referred to as the Late Heavy Bombardment
or LHB).

Since its conception, the LHB hypothesis has been controversial due to the
assumptions made, the implications that the event represents, and the nature of the dating
techniques used. It was proposed that the scarcity of impact records before 4.2 Gy, which
partly led to the formulation of the LHB, was due to and effect called the “stone wall”,
produced by the coverage of older rocks due to the material ejected and the melting of rock
by impacts produced later than that date. However, the literature has not fully explored the
topic.

In this work, the “stone wall” effect was modelled by calculating the distribution and
extent of the craters and their ejecta produced between 4.2 and 3.8 Gy, and the implications
of the results were analysed for the LHB hypothesis.

For the presented model, a code was created with the discretization of a distribution
of crater sizes and their formation frequencies under a gradually decreasing impact flux from
4.2 to 3.8 Gy before the present, and which did not consider the effect of the LHB. From said
discretization, random points were generated uniformly distributed over the surface of a
sphere with the radius of the Moon, and around each point, a circle was drawn so that its
radius was given by the radius of the crater plus the extent of its ejecta. The area of the lunar
surface covered was then estimated.

The surface area covered, resulting from the model, indicates that and increase in the
impact rate between 4.2 and 3.8 Gy, as suggested by the LHB hypothesis, is not necessary to
generate a scarcity of rocks before 4.2 Gy. Despite the limitations of the model, the
conclusion of this work has implications for two important models of the early development
of the solar system.



Introduccion

El craterismo de impacto es un proceso geoldgico presente en todos los cuerpos rocosos
del sistema solar. Al impactar un cuerpo menor sobre una superficie planetaria, ésta se
deformay se llevan a cabo una serie de procesos que afectan la morfologia y geoquimica del
sitio de impacto, asi como sitios aledafios debido al emplazamiento de eyecta formada por
fundidos y material pulverizado.

En la Tierra, el registro de crateres de impacto sobre la superficie se ve afectado por
procesos como la tecténica de placas, la erosion, el vulcanismo y la presencia de formas de
vida macroscopica. En cuerpos que carecen de estos procesos tales como Mercurio, la Luna,
asteroides y la mayoria de satélites, este registro permanece casi intacto: lo que permite el
estudio de la dinamica del sistema solar a través del tiempo.

La Luna, por su cercania, se vuelve entonces una fuente importante de informacion sobre
la dindmica del sistema solar a través de su historia por la posibilidad (o facilidad con respecto
a otros cuerpos), de ser explorada por misiones tripuladas y, con ello, obtener muestras
geoldgicas.

Con el desarrollo de la fisica nuclear, la geoquimica isotopica tuvo un auge durante la
posguerra; convirtiéndola en una disciplina importante durante la guerra fria, periodo en el
que se llevo a cabo la carrera espacial. La llegada de muestras obtenidas durante las misiones
tripuladas (programa Apolo) y no tripuladas (programa Luna) a la superficie lunar represento
un nuevo horizonte para la geoquimica: la obtencion de edades absolutas de rocas lunares.

La informacion obtenida de las dataciones de material proveniente de la Luna trajo
consigo la hipétesis del Cataclismo Lunar Terminal que, con el paso del tiempo, pasé a ser
la hipotesis del Bombardeo Intenso Tardio (LHB por sus siglas en inglés). Dicha hipdtesis, a
pesar de aun seguir en discusion, es a menudo referida como un hecho consolidado en la
historia evolutiva del sistema solar.

El objetivo de este trabajo fue modelar uno de los principales argumentos en contra de la
ocurrencia del LHB: la hipétesis del muro de piedra; la cual propone el borrado de una parte
del registro anterior a 4.2 Ga debido a la disminucion “natural” del flujo de impactores en
contraposicion al incremento propuesto por el LHB.

En el Capitulo 1 de este trabajo de tesis se abordan las principales morfologias de los
crateres de impacto, asi como sus procesos de formacion y los efectos en la geologia del sitio
afectado. Se describen a grandes rasgos las caracteristicas de los principales tipos de cuerpos
menores involucrados en el proceso del craterismo de impacto, y se discute la importancia
de conocer el registro de impacto lunar para completar la historia del sistema solar.

En el Capitulo 2 se describe el estado de la hip6tesis del LHB junto con sus principales
argumentos a favor y en contra. Se hace énfasis en el argumento del “muro de piedra” y en



un modelo basado en dicho argumento relacionado con el reinicio de edades por
metamorfismo de impacto.

En el Capitulo 3 se detallan los procedimientos llevados a cabo durante el presente trabajo
para: a) discretizar una funcion de distribucion de didmetros de crater, b) estimar su
frecuencia de formacion en el periodo comprendido entre 4.2 y 3.8 Ga considerando que el
flujo de impactores disminuy6 gradualmente y c) dibujar sobre la superficie lunar el area
afectada por los crateres y su eyecta para estimar la superficie lunar cubierta. Lo anterior se
realizdé con la idea de aportar argumentos en la discusion de la hipotesis del LHB.

En el Capitulo 4 se presentan las estimaciones del area de superficie lunar cubierta por la
formacion de crateres de impacto y su eyecta hace entre 4.2 y 3.8 Ga. Se discuten las
limitaciones del modelo, asi como la toma de muestras lunares durante la carrera espacial,
los modelos de migracion planetaria basados en el LHB y la relacion entre el registro de
impacto lunar con la datacion de unidades geoldgicas pertenecientes a otros cuerpos del
sistema solar.

En el capitulo final se presentan las conclusiones de este trabajo, las cuales muestran que
no es necesario un LHB para generar una escasez de rocas anteriores a 4.2 Ga como la que
se infirio del estudio de las rocas lunares. Por lo tanto, no es necesaria una resonancia de
movimiento medio entre Jupiter y Saturno gque excite dindmicamente el sistema solar interno
como propone el llamado Modelo de Niza (al menos para cronologias cercanas a 4.2 Ga). El
método de datacion por conteo de crateres debe ser empleado con cuidado pues dependera
de si el modelo de referencia utilizado toma en cuenta el LHB o no.

Se espera que la llegada de nuevas muestras de rocas lunares datadas por métodos
actuales, nuevas observaciones del sistema solar y los avances en software de simulacion
dindmica permitan un mejor entendimiento de la evolucion de la Luna y del sistema solar.



1. Craterismo de impacto

El craterismo de impacto es el proceso geologico dominante sobre la mayoria de las
superficies planetarias del sistema solar. A pesar de ello, no fue sino hasta mediados del siglo
XX que tomd la suficiente relevancia dentro de la comunidad geoldgica, pues, en la Tierra,
el dominio de procesos de renovacion cortical, multiples formas de intemperismo y la
presencia de una atmdsfera densa produjeron una escasez de crateres de impacto. Debido a
su morfologia, las estructuras de impacto reconocidas actualmente sobre nuestro planeta
fueron interpretadas inicialmente como volcénicas o criptovolcanicas (Melosh, 2011).

1.1. Morfologia de los crateres de impacto

La morfologia de los crateres de impacto en general puede ser descrita como
depresiones con bordes circulares. Hay variaciones en el tamafio, evolucién y complejidad
del crater que llevan a la necesidad de una clasificacion. La complejidad define los dos tipos
morfologicos principales de los crateres: simple o complejo.

Un crater simple presenta una forma de paraboloide o “de tazoén” en el interior y
pendientes pronunciadas en el borde (Figura 1). En la Luna es comdn que tengan tamafios
menores a 15 km y una profundidad (de la parte superior del borde al punto mas bajo del
interior del crater), cercana a una quinta parte del diametro (medido borde a borde), del crater
(Melosh, 2011).

Figura 1. Crater Linné. Se encuentra en Mar Serenitatis y tiene un diametro de 2.2 km. LRO/NASA (2014). Este es un
ejemplo de un crater simple o crater de tazon.



Por otra parte, los crateres complejos tienen una mayor extension y, por tanto, son
mas susceptibles a ser modificados por colapso de material del borde y relajacion térmica-
viscoelastica del interior. Pueden presentar caracteristicas como: picos centrales, picos
centrales anillados, interiores planos, cavidades por colapso en el piso, cavidades por colapso
en el pico central y fallamiento en los bordes. Se ahondaré en estas caracteristicas y sus
procesos de formacion en la siguiente seccion.
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Figura 2. Crateres complejos: Tycho (Superior izquierda. LRO/NASA, 2014), Schrddinger (Superior derecha.
LRO/NASA, 2014), y Humboldt (Inferior izquierda. Apollo 15/NASA, 1971). Orientale (Inferior derecha. LRO/NASA,
2015) es un crater multi-anillado de gran tamafio.

En crateres formados por grandes impactos, se forman escarpes y fracturas
conceéntricas (derecha inferior en Figura 2). A estos crateres se les denomina crateres multi-
anillados y representan los crateres de mayor extension en el sistema solar.

En casos especiales en que un crater no puede ser clasificado como simple o complejo,
es llamado crater aberrante. Es el resultado de la existencia de condiciones excepcionales del
impactor o de la superficie planetaria impactada (e.g. Angulos rasantes de impacto, presencia
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de agua y condiciones del material). Algunas caracteristicas presentes en crateres aberrantes
incluyen: formas elipticas, lobuladas y emplazamiento irregular de la eyecta (ver seccion
1.1.1).

1.1.1. Proceso de formacion de los crateres de impacto

Un créater de impacto es una estructura geoldgica cuyo proceso de formacién se debe
a la colision de un proyectil (impactor) a hipervelocidad (>11 km/s) con una superficie solida.
El proceso de formacién de un crater de impacto se divide en tres etapas: contacto y
compresion, excavacion y modificacion (Osinski y Pierazzo, 2013).

Durante la primera etapa, el impactor hace contacto con la superficie, transmitiendo
su energia cinética al objetivo y generando una onda de choque en la frontera entre la zona
comprimida y el material sin comprimir. Esta onda de choque viaja a una velocidad superior
a la del sonido y se transfiere de manera radial tanto en el medio impactado como a través
del impactor (Figura 3).



0 50 km
—)

Figura 3. Los perfiles a, b y c ilustran la evolucidn de las ondas de choque en la etapa de contacto y compresion del
impacto vertical de un proyectil de hierro con didmetro de 46.4 km sobre un objetivo de anortosita a 15 km/s. El perfil d
es una fase temprana de la etapa de excavacion. Los contornos de presion estan etiquetados en GPa, y el tiempo esta dado
en maltiplos del tiempo que le toma al proyectil recorrer una distancia similar a su propio didmetro, cerca de 3 s en este
caso. Notese el cambio en la escala en cada perfil (Melosh, 2011).

Las ecuaciones de Hugoniot (Hugoniot, 1887, como se citd en Melosh, 2011),
permiten modelar la conservacién de masa, momento y energia de la onda de choque;

relacionando las cantidades antes del paso de la onda de choque (literales con subindice 0)
con las cantidades una vez ha pasado la onda (literales sin subindices):

p(U —w,) = poU, €
P — Py = pou,U, (2
_(P+PY(1 1 (3)
E-by = (o-7)



donde P es la presion, p es la densidad, u, es la velocidad de las particulas detras de la onda

de choque, U es la velocidad de la onda de choque, y E es la energia por unidad de masa. Al
tener 3 ecuaciones y 4 incognitas ( P, p, U y E), una cuarta ecuacion es necesaria para que el
sistema tenga solucion. Esta ecuacion adicional es una ecuacién de estado que relaciona la
presion con la densidad y la energia interna del material (P = P(p, E)). Otra estrategia para
completar el sistema de ecuaciones es especificar una relacion entre las velocidades U y u,,
la cual es frecuentemente lineal, de tal manera que:

U=c+Su, 4
donde c es la velocidad del sonido y S una pendiente adimensional (por la forma lineal de la
relacién). Ambas son constantes experimentales. De esta manera es posible obtener la presion
maxima, velocidad de particula, velocidad de choque, etc. producidas por un impacto.

La compresion provoca un aumento de temperatura la cual se traduce en
metamorfismo de choque, fusién e inclusive evaporacion del material. Una vez que la onda
de compresién llega al extremo opuesto del impactor (superficie libre de contacto), una onda
de rarefaccidn se propaga de regreso hacia el punto de impacto. La etapa termina una vez que
la onda de rarefaccion atraviesa completamente el impactor.

La etapa de excavacion incluye la salida de material por la cavidad formada por la
etapa de impacto y compresion para ser emplazado sobre la superficie aledafa al crater
(Figura 4), éste es denominado eyecta (Kenkmann y Wulf, 2018). La eyecta se mantiene
como una cortina Unica, radial y continua hasta, en promedio, un radio del crater desde el
borde, a este flujo se le conoce como eyecta continua. Més alla de la eyecta continua se
emplaza la denominada eyecta distal. Esta se emplaza de manera discontinua y a manera de
rayos, su alcance puede ser de multiples veces el radio del crater dependiendo del &ngulo y
energia del impacto (Melosh, 2011).



Cortina de eyecta

Eyecta

Eyec/ta rapida / lefita

Fundido’,

Contornos de maxima presion

Figura 4. Geometria del flujo de excavacion. Las lineas con flechas indican las direcciones del flujo de material. Cuando
el material atraviesa la superficie de impacto forma la cortina de eyecta. La eyecta que emerge cercano al sitio de impacto
viaja a alta velocidad, mientras que la eyecta que emerge a mayores distancias viaja a menor velocidad. Modificado de
Melosh (2011).

Cuando el crater ha alcanzado su méxima profundidad, el didmetro seguira en
aumento, aproximando su forma a un paraboloide cuyo didmetro es entre tres y cuatro veces
la profundidad. A la forma previa a la modificacion del créter se le conoce como crater
transitorio (Melosh, 2011). Al final de la etapa de excavacion se definiré si el crater formado
sera un crater simple o uno complejo. En el caso de un crater simple, el material excavado
que no fue eyectado mas alla de los bordes del crater formaréa los depésitos pertenecientes al
piso del crater sin provocar modificaciones mayores a la estructura. Por ello el crater final
seré similar a su etapa de créter transitorio (Figura 1).

Por otro lado, en el caso de los crateres complejos empezara la etapa de modificacion,
donde el material al centro del piso del crater se levantard (debido al comportamiento
viscoelastico de éste y al empuje de material por el colapso gravitacional de los bordes del
crater), formando el pico central (t1 en Figura 5), y fallas capaces de extenderse por todo el
borde y formar un aparente borde concéntrico, también conocido como anillo concéntrico
(derecha inferior Figura 2). El colapso gravitacional eventualmente afectara al pico central y
movera un flujo de fundidos y clastos hacia los bordes del crater (t2 en Figura 5). Larelajacion
reoldgica del piso de crater generara el levantamiento del piso del crater generando los
interiores planos, lo que permitira el flujo de fundidos y clastos hacia el exterior del crater (t3
en Figura 5).

10



Flujo de fundidos y clastos
del pico central en colapso

Movimiento de Colapso gravitacional
fundidos y clastos ps0 g

\l\ ts del borde del crater

Figura 5. Procesos de la etapa de modificacion. Con pasos de tiempo indicados t1, t2 y ts explicados en el texto.
Modificado de Osinski y Pierazzo, (2013).

Los crateres complejos se forman cuando la fuerza del campo gravitacional del cuerpo
planetario en el que ocurrid el impacto es suficiente para inducir el colapso de los bordes del
crater transitorio. El diametro de transicion entre crateres simples y complejos depende
entonces de la aceleracion gravitacional del cuerpo planetario. Para la Luna, el didmetro de
transicion es de entre 15y 27 km dependiendo del tipo de terreno donde ocurri6 el impacto
(Pike, 1980 como se cit6 en Osinski y Pierazzo, 2013).

1.1.2. Metamorfismo de choque

El paso de la onda de choque producido por un impacto provoca que las rocas del
objetivo sean sometidas a grandes presiones por encima de su limite elastico de Hugoniot
(LEH) y prontamente a bajas presiones por el paso de la onda de rarefaccion. Durante este
proceso, laroca del blanco pasa por cambios de temperatura capaces de fundirla 'y evaporarla.
Dicho proceso lleva consigo cambios mineralégicos como la produccién de coesita o
stishovita a partir del cuarzo presente, de diamantes a partir de grafito, o de maskelinita a
partir de las plagioclasas a muy altas presiones (>30 GPa), mientras que a presiones menos
elevadas se pueden producir conos astillados (escala macroscopica) o fracturas y
deformaciones planares en los cristales (escala microscépica) (Ferriere y Osinski, 2013;
Melosh, 2011). Los cambios en la presion y la temperatura asociados al metamorfismo de
choque son capaces de reiniciar el sistema K-Ar (Schaefer, 2016), permitiendo datar los
eventos de impacto como se detalla en la seccion 1.3.2.1.
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1.1.3. Saturacioén

La caida continua de impactores eventualmente llevara a cubrir por completo la
superficie de un cuerpo planetario (si este no presenta mecanismos de renovacion cortical).
Dicho proceso lleva al borrado de crateres de impacto, cambiando asi el registro observable
de estas estructuras sobre la superficie. A esto se le conoce como saturacion de la superficie
y es relevante para la datacion de unidades por el método de retencidn de crateres (seccién
1.3.2.2).

1.2. Impactores

El sistema solar fue formado a partir de una nube de gas y polvo (conocida como nube
molecular) la cual colaps6 formando una protoestrella (nuestro Sol) con un disco de acrecion
alrededor de ella. Este disco, conocido como disco protoplanetario, permitié en una etapa
temprana que la masa del Sol siguiera su crecimiento, gracias a que la mayoria del material
del disco se movid hacia el centro. A pesar de que casi toda la masa del sistema se concentro
en el Sol, la mayor parte del momento angular original de la nube lo conservé el material del
disco. Mas tarde, la acrecién de material dio lugar a la formacion del resto de los objetos del
sistema solar, empezando por granos de polvo los cuales dieron origen a rocas, estas a
planetésimos, los que a su vez acrecionaron para formar embriones planetarios y planetas.
También se formaron satélites, asteroides y ndcleos cometarios (Levison y Dones, 2014).
Los dos ultimos tipos de objetos y los granos de polvo son los responsables de la formacion
de crateres de impacto. Cuando participan en este proceso a manera de proyectiles, son
Ilamados impactores.

1.2.1. Asteroides

Los asteroides estdn compuestos mayormente de minerales formadores de roca tales
como olivino y piroxeno. Cuentan con la presencia de filosilicatos, algunos compuestos
organicos, minerales hidratados, asi como abundantes minerales opacos y aleaciones de Fe-
Ni (Britt et al., 2014). Tienen compuestos volatiles, pero no en la cantidad que presentan los
nacleos cometarios por haberse formado en las regiones mas internas del sistema solar. El
consenso es que son planetésimos relacionados con aquellos cuerpos que formaron los
planetas terrestres y los nucleos de los planetas gaseosos (Michel et al., 2015). La mayor
poblacién de asteroides en el sistema solar se encuentra en el Cinturdn Principal entre las
Orbitas de Marte y Jupiter.
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Los asteroides tienen una distribucion de tamafios que sigue una ley de potencia
(Figura 6). Mientras que los didmetros inferiores a 300 km son abundantes, hasta ahora sélo
se han encontrado tres con diametros entre 300 km y 400 km, y s6lo cuatro con diametros
superiores a 400 km. Este comportamiento también se observa en los tamafios de los crateres
en los planetas rocosos y algunos satélites, lo que refleja la distribucion de tamarios de las
poblaciones de asteroides cuyo impacto generaron dichos crateres (Britt et al., 2014).
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Figura 6. Distribucion acumulada de asteroides en funcién de su didmetro. Modificado de Morbidelli et al. (2009).

1.2.2. Nucleos cometarios

Los cometas son cuerpos de roca y hielo pequefios (<30 km). Contienen un nucleo
hielo compuesto de hielo y polvo (nicleo cometario). La sublimacién del hielo cometario
forma la coma, la nube de hidrégeno y la cola de plasma. La cola de polvo se forma por el
material rocoso que es expulsado del ntcleo cometario por la sublimacién de volatiles. Los
nucleos cometarios son fragiles y con formas irregulares. Los cometas tienen tamarios de
hasta unos pocos kilémetros y sus Orbitas suelen ser de alta excentricidad, lo que los guia
cerca del Sol y de vuelta a las regiones lejanas del sistema solar (Meierhenrich, 2015). Hay
dos reservorios principales de cometas en el sistema solar: la Nube de Oort (limites estimados
entre 2000 y 200,000 ua) y los objetos transneptunianos (Cinturon de Kuiper Clasico y Disco
Disperso) (~ 40 ua) (Levison y Dones, 2014). En el contexto del craterismo de impacto, la
parte del cometa que es relevante es su nucleo.
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1.3. La Luna como reflejo de la historia del sistema solar interior

La Luna es el satélite del planeta Tierra. Este cuerpo planetario no cuenta con una
atmosfera densa, placas tectonicas, agua liquida o algun otro factor de erosion tipico en
nuestro planeta. Los Unicos tipos de intemperismo presentes en la superficie lunar estan
asociados con el craterismo de impacto (lo cual incluye la excavacion y deformacion del area
de impacto, el emplazamiento del material eyectado y cambios al regolito por pulverizacién
de nuevo material) y el intemperismo espacial. Lo anterior permite mantener un registro mas
completo de los impactos ocurridos sobre su superficie, lo cual hace posible tener una idea
sobre la dindmica de las poblaciones de cuerpos menores en el sistema solar interior a lo
largo de su historia. La conservacion de este registro, la falta de atmoésfera en la Luna y su
cercania abren las posibilidades de estudiar su superficie a distintos niveles; desde a simple
vista para describir rasgos como los mares lunares y crateres de muy gran tamafio, hasta el
lanzamiento de misiones tripuladas para la recoleccidn de muestras de roca traidas a la Tierra
por misiones tripuladas. Esto hace que la Luna sea mas facil de estudiar que otros cuerpos
del sistema solar (e.g. Mercurio, Ceres, la familia de asteroides de Vesta).

1.3.1. Edades relativas

Dentro de la geologia, las dataciones se llevan a cabo principalmente de dos maneras:
las dataciones relativas y las dataciones absolutas. Las primeras se valen de los principios de
la estratigrafia como el principio de superposicion de Esteno, el cual postula que en un
principio todos los estratos se emplazan de manera horizontal, y por ello dentro de una
secuencia de estratos, aquellos méas cercanos a la superficie serdn mas jovenes que aquellos
a mayores profundidades.

En el contexto del craterismo de impacto lunar, es posible emplear esta metodologia
para ubicar cronol6gicamente crateres de impacto por la superposicién entre los mismos y
sus productos de impacto con el apoyo de imagenes en falso color obtenidas a partir de la
informacién de satélites como en Qiu y colaboradores, (2022). En el caso terrestre, el
fechamiento relativo suele ser el unico método disponible si hay ausencia de fundidos de
impacto o si la estructura presenta un alto nivel de intemperismo o alteracion. En esencia,
esto se logra a partir del registro fésil y la correlacion que tenga el estrato con otros datados
por métodos radiométricos (Kelley y Sherlock, 2013).

1.3.2. Edades absolutas lunares
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Mientras que las edades relativas establecen temporalidades de un estrato con
respecto a otro, las dataciones absolutas, buscan determinar la edad de la unidad geoldgica
con respecto al presente. Se ahondara en los métodos para inferir dichas edades en los
parrafos siguientes.

1.3.2.1. Dataciones radiometricas y geocronologia del Argén

Se basa en el decaimiento radioactivo, el proceso por el cual un is6topo especifico de
un atomo (isotopo radioactivo) se convierte en otro (isétopo radiogénico) a un ritmo
constante y conocido. Este decaimiento se puede modelar con la siguiente ecuacion
diferencial:

dN

an _ _ ®)
—=—MN,

donde N es el nimero de nucleos atomicos del is6topo radioactivo, t es el tiempo en afios y
A es la constante de decaimiento (la probabilidad de que un a&tomo se desintegre pasado cierto
tiempo). La solucién a la ecuacion (5) tiene la forma:

N, = Nye ™, (6)

donde N, es la cantidad inicial del is6topo radiactivo.

El proceso de decaimiento produce nucleos radiogénicos (referidos en inglés como
daughter nuclides). EI ndmero de nucleos radiogénicos (D) es simplemente N, — N;
(suponiendo que el sistema produce una sola especie de nucleo radiogénico). Por lo tanto, la
ecuacion (6) puede ser expresada como:

D, = Ny(e* — 1), (1)

donde D; es el numero de nucleos radiogénicos. En ciertas situaciones, por la sistematica
especifica de algunos isétopos, se encuentra presente una cantidad de ndcleos radiogénicos
iniciales (D,), por tanto:

D, = Dy + N(e — 1), 8)

siendo esta la llamada “ecuacion de la edad”.
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Los sistemas de decaimiento, también llamados relojes, son nombrados a partir de los
is6topos involucrados separados por un guién. Entre los sistemas de mayor importancia para
las geociencias se encuentran: Kriptdn-Argon (K-Ary su variante Ar-Ar), Rubidio-Estroncio
(Rb-Sr), Uranio-Plomo (U-Pb), Torio-Plomo (Th-Pb), Renio-Osmio (Re-Os), Lutecio-
Hafnio (Lu-Hf), Cesio-Bario (Cs-Ba), Samario-Neodimio (Sm-Nd), Lantano-Cerio (La-Ce)
y Yodo-Xenon (I-Xe).

Existen una serie de condiciones para el uso de dataciones radiométricas:

e Las concentraciones tanto del isétopo radioactivo como del is6topo radiogénico
deben ser medibles.

e Las constantes de decaimiento deben ser conocidas.

e El elemento usado como base del reloj radioactivo debe ser un radionucleo natural
(es decir, de origen no-antropogénico).

e El elemento usado como base del reloj debe existir en suficiente abundancia en la
muestra y producir cantidades medibles del is6topo radiogénico. Para ello, el
elemento debe tener una constante de decaimiento acorde al tiempo que se desea
medir.

e Si el isétopo radioactivo decae en una serie de pasos, las constantes de decaimiento
de cada paso deberan ser sucesivamente mayores para evitar acumulaciones anémalas
en los productos intermedios.

e La muestra debe comportarse como un sistema cerrado. Es decir, no debe haber una
pérdida o ganancia ya sea del is6topo radioactivo o el is6topo radiogénico.

El K tiene tres isotopos naturales; K, “°K y 41K, de los cuales el “°K es radiactivo. A
diferencia de otros sistemas, su decaimiento es ramificado; es decir, el 89.1 % de las veces
decae en “°Ca (Calcio 40) y el 10.9 % en “°Ar por el mecanismo de captura electronica.
Aunque el “°Ar esta presente en menor abundancia con respecto al “°Ca, tiene la ventaja de
ser un gas noble, por tanto, no forma enlaces moleculares. Cuando los minerales crecen, el
Ar queda atrapado en las redes cristalinas por tener un radio i6nico mayor a aquel de su
is6topo radioactivo “°K; por lo tanto, se puede considerar en primera aproximacion que todo
el “°Ar medido en un mineral es producto de decaimiento radioactivo.

Se debe considerar que la red cristalina de un mineral puede ser deformada por
cambios en la presion y temperatura (como los producidos por un impacto). Esta deformacion
puede ser suficiente para permitir la salida del Ar acumulado y por lo tanto provocar un
reinicio del sistema.

La diferencia en el comportamiento geoquimico entre el K y el Ar traen como
consecuencia la necesidad de usar métodos analiticos muy distintos para el analisis de los
isétopos. Por ello, el método con los afios ha entrado en desuso, siendo sustituido por el
método de Ar-Ar.

La técnica de Ar-Ar (*°Ar/*Ar) requiere la conversion de *°K al isétopo radiogénico
39Ar, el cual no se encuentra en la naturaleza, a través del uso de un reactor nuclear:
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¥K +n— FAr+p.

Lo que permite la medicion simultanea de *¥Ar y “°Ar de la muestra, asi como de *°Ar
atmosférico el cual servird como punto de referencia. La proporcion de “°Ar/*®*Ar en la
atmosfera se considera constante (295.5) por lo que se resta de la concentracién medida para
obtener la componente radiogénica de “°Ar denotada como “°Ar*.

El método involucra irradiar la muestra de estudio acompafiada de una muestra
estandar, una muestra de referencia con una edad conocida para tomar en cuenta el flujo de
neutrones irradiados (parametro adimensional J). Todo esto permite obtener la edad a partir
de un solo analisis en el cual se emplea la ecuacion:

©9)

1 O0AYr %
t==In

x TAI‘] + 1] [afios],

donde A es la constante de decaimiento combinada de los sistemas de decaimiento de “°K a
40Cay “°Ar (5.549 x 10'%afio™?) (Schaefer, 2016). El Ar es medido mientras se libera por el
calentamiento de la muestra, obteniendo una edad por cada “paso” de temperatura en el
proceso conocido como calentamiento parcial (step heating en ingles). El perfil generado en
el proceso es conocido como edad de meseta (plateau age). Si el mineral tuvo una pérdida
de Ar en el pasado, los perfiles tendrdn cambios en su comportamiento (Figura 7).
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Figura 7. Perfiles de calentamiento parcial por Ar-Ar. El perfil (a) representa un “buen perfil” donde la edad es la misma
para cada paso de calentamiento, indicando que la muestra se ha mantenido “cerrada”. El perfil (b) representa el efecto de
una pérdida reciente de Ar, cominmente por la preparacion de la muestra lo cual aparentara edades recientes en pasos de
baja temperatura. Este comportamiento es indicador de un comportamiento de sistema abierto. El perfil (c) representa
pérdidas por eventos geoldgicos. Las edades de los pasos de menor temperatura registran la edad de reinicio del sistema
como una “meseta” distinta durante maltiples pasos. Modificado de Schaefer, (2016).

1.3.2.2. Edades de retencion de crateres

Con el desarrollo de la geologia planetaria como disciplina, llegd la necesidad de
conocer la edad de las unidades geoldgicas de otros planetas y cuerpos menores distintos de
la Tierra y la Luna. Si bien fue posible hacer dataciones radiométricas para las muestras
lunares, estamos a algunos afios de poner pie en otros planetas para llevar a cabo estudios
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similares. Surgié entonces la necesidad de desarrollar nuevos métodos a partir de la
informacion de los cuerpos en que se han llevado a cabo dataciones radiométricas.

El método de datacién por retencion de crateres se basa en el principio de que, en
ausencia de factores que modifican apreciablemente la corteza de un cuerpo planetario, una
superficie antigua tiene una mayor presencia de crateres que una superficie mas joven.
Similar a como alguien que lleva mas tiempo expuesto a la lluvia estara mas mojado que
alguien que apenas salié de su casa. En cierto sentido, la edad por retencion de crateres es
una combinacién de fechamientos relativos y absolutos.

El primer paso para datar cualquier unidad por este método, es la seleccion del area
de conteo de créateres. Para ello se buscan las siguientes condiciones:

e El &rea debe ser homogénea.

e Debe cubrir una sola unidad geoldgica.

e Debe presentar una variacién topografica minima.

e Se deben evitar cadenas de crateres secundarios y cimulos.

e Se debe buscar maximizar el area dentro de las condiciones anteriores.

Una vez realizado esto, se lleva a cabo el conteo de los crateres de impacto en el area
seleccionada de acuerdo con su tamafio. Actualmente es posible hacer uso de Sistemas de
Informacion Geogréfica (SIGs) para obtener los tamafios de crater y el area de conteo. El
conteo dara como resultado una distribucion de frecuencias de tamafios de crateres por unidad
de area (CSFD — Crater Size-Frecuency Distribution) sobre la unidad geol6gica a datar.
Dicha distribucion se usara para comparar con un modelo de referencia.

Los modelos de referencia son CSFDs que cambian segun la edad de la unidad, y son
obtenidos comparando los conteos de crateres de impacto con las edades radiométricas de
muestras de rocas obtenidas por las misiones lunares en esas unidades. La existencia de
distintos modelos de referencia nace de los distintos métodos de ajuste empleados e hipotesis
sobre la historia geoldgica lunar (e.g. Morbidelli et al., 2012; Neukum, 1983; Neukum et al.,
2001).

Este método presenta algunas limitaciones, la escala de las unidades en que se llevan
a cabo los conteos de crateres lleva al uso de crateres por debajo de 1 km. El registro de los
crateres a estas escalas aun se considera incompleto, por lo que se debe tomar con cuidado el
uso de estas edades de acuerdo al contexto geoldgico de la unidad a datar. En especial en
unidades jovenes donde crateres de dichas escalas son abundantes (Williams et al., 2018).
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2. Bombardeo Intenso Tardio (LHB — Late Heavy
Bombardment)

El registro de impactos observado o inferido a partir de dataciones radiométricas de la
Luna (Tera et al., 1974), Marte, Mercurio y otros cuerpos rocosos del sistema solar (Bottke
et al., 2015; De Elia y Di Sisto, 2011; Wetherill, 1975), ha dado como resultado la hipotesis
del Bombardeo Intenso Tardio o LHB por sus siglas en inglés (Late Heavy Bombardment).
Tal hipotesis propone un aumento en la frecuencia de impactos entre ~4.2 Ga y ~3.8 Ga
(Bottke y Norman, 2017). Las implicaciones y modelos que surgen a partir de esta hipotesis
son controversiales e impactan la datacion de las unidades geoldgicas de cuerpos rocosos, la
forma en que se concibe la evolucién de sus cortezas y cuestiones tan importantes como el
origen de la vida en la Tierra (e.g. Chapman et al., 2007; Cuk et al., 2010; Morbidelli et al.,
2018; Parkos et al., 2018; Todd y Oberg, 2020).

2.1 Definicion de trabajo

Inicialmente, el nombre LHB se asignd a un aumento en la frecuencia de impactos en
la superficie Lunar hace entre 3.8 Ga y 4.2 Ga inferida de los analisis geogquimicos de las
muestras recuperadas por las misiones Apolo (EUA) y mas tarde por las misiones Luna
(URSS). En las siguientes secciones de este capitulo se ahondara en las evidencias que
Ilevaron a la formulacion y soporte de esta hipétesis, asi como aquellas en contra de la misma.

Conforme el debate sobre la existencia o no existencia de un LHB han surgido
cambios en la concepcion del LHB por distintos autores, complicando la disputa (e.g. Frey,
2012, 2015, 2016; Lowe y Byerly, 2015, 2018; Morbidelli et al., 2012; Morbidelli et al.,
2018).

En este trabajo, el LHB lo definiremos como un aumento significativo (anémalo con
respecto a una caida gradual) en la frecuencia de impactos sobre la Luna (u otro cuerpo
terrestre del sistema solar) hace 4.2 Ga seguido de una disminucién en dicha frecuencia, hace
3.8 Ga (Figura 8). Esto independiente del origen del material de los impactores.
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Figura 8. LHB ilustrado. El eje Y es adimensional con fines ilustrativos. Modificado de Kring, (2003).
2.1.1 Argumentos a favor

El primer argumento a favor de un LHB fue propuesto inicialmente bajo el nombre
de Cataclismo Lunar Terminal (Tera et al., 1974), y tiene que ver con dataciones
radiométricas efectuadas sobre muestras obtenidas por las misiones Apolo. La distribucion
de edades de meseta obtenidas por el método de calentamiento parcial de Ar-Ar y las
isdcronas de U-Pb mostraron una frecuencia de impactos mayores a la esperada hace ~ 3.9
Ga. Es hasta el afio 2000, que una inferencia similar es obtenida de dataciones por “°Ar-*Ar
realizadas a cuatro meteoritos lunares, donde la falta de fundidos con edades superiores a
3.92 Ga apoya a la idea de un corto pero intenso periodo de impactos como el propuesto por
el Cataclismo Lunar Terminal (Cohen, 2000; Cohen et al., 2000).

Un afio después de ser propuesto el LHB, simulaciones con el método Monte-Carlo
mostraron que es dinamicamente posible la ocurrencia de perturbaciones de o&rbitas
planetarias tales que se pudo haber producido un flujo superior de impactores en los planetas
rocosos hace ~3.9 Ga (Wetherill, 1975).

En la busqueda de una explicacion al LHB, en 2005 se propuso el Modelo de Niza.
En él se menciona que Jupiter y Saturno sufrieron una migracion y que en algin momento
sus periodos orbitales entraron en resonancia 1:2. Gomes y colaboradores (2005) evaltan lo
que ocurriria si esta resonancia se hubiera dado en distintos tiempos después del inicio de la
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formacion planetaria; en particular, evaluan si es posible que hubiera existido una
inestabilidad gravitacional en el sistema solar de tal manera que permitiera un aumento en
las frecuencias de impacto sobre los cuerpos del sistema solar interior entre 4.2 y 3.8 Ga antes
del presente.

El modelo de Niza propone que los nucleos cometarios provenientes de un disco de
planetésimos de hielo, ubicado fuera de la 6rbita de Neptuno, son los principales impactores
causantes del LHB. Esto contrasta con los resultados de pruebas geoquimicas de analisis
composicional que revelan, con las firmas de elementos siderdfilos (aquellos con afinidad
por el hierro), la ausencia de condritas carbonosas primitivas. Estas Gltimas presentan
porcentajes importantes de carbono y composiciones caracteristicas de reservorios en la
region exterior del sistema solar, lo que lleva a sugerir que la mayoria de los impactores
durante el LHB son asteroides del sistema solar interior (Kring y Cohen, 2002). Por ello,
surgié una nueva version del modelo de Niza, la cual implementa la propuesta de un cinturdn
de asteroides extendido (E-belt). Este permite tomar en cuenta una mayor cantidad de
material asteroidal como poblacion de impactores. Al considerar nuevas limitantes
geoquimicas, dinamicas y de densidad de crateres, se dio forma a la nueva version del modelo
de Niza entre cuyas consecuencias estd el modelo de Diente de Sierra (Morbidelli et al.,
2012). Este modelo presenta al LHB como un escenario intermedio entre un Cataclismo
Lunar (Dominantemente causado por una inestabilidad planetaria en un periodo corto pero
intenso de bombardeo) y un LHB no cataclismico (Causado por colisiones con planetésimos
de dimensiones considerables que aln no se habian acrecentado a otro cuerpo planetario y
cuya frecuencia de colision estaba en declive).

Ademas de pruebas geoquimicas y argumentos dinamicos se ha hecho uso de otros
métodos para buscar sustentar la hipdtesis del LHB. Entre éstas se pueden encontrar
comparaciones de: edades de retencion de crateres que contemplan crateres inferidos por
modelos de espesor cortical y depresiones cuasi-circulares de datos altimétricos, y de edades
absolutas obtenidas de las misiones Apolo contra datos de relieve topografico y anomalia de
Bouguer (gravedad) en términos del grado de compensacion topografica por isostasia. Estos
trabajos no sélo buscan sustentar un LHB, si no que a su vez un bombardeo intenso temprano
(Early Heavy Bombardment - EHB) (Frey, 2012, 2015, 2016). Inferencia de grandes
impactores en la Tierra a partir de las abundancias de iridio y cromo de origen extraterrestre
presentes en esferulitas de ocho estratos del cinturén de rocas verdes de Barberton, la cual
propone dos periodos de bombardeo intenso en el sistema solar; uno hace entre 3.47 y 3.22
Ga y otro entre hace 2.63 y 2.49 Ga (Lowe y Byerly, 2015, 2018). Inclusive el hallazgo de
sistemas estelares que parecen estar experimentando su propio LHB como los sistemas 1
Corvi y KIC 8462852 donde, a partir de anélisis en el infrarrojo cercano, se ha encontrado
un exceso de material en sus cinturones de Kuiper que a su vez parecen estar dinamicamente
excitados. Se ha buscado explicar esta excitacion con migraciones planetarias que a su vez
provocan el exceso de polvo por las colisiones generadas (Lisse et al., 2012, 2016).
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2.1.2 Argumentos en contra

Con el pasar del tiempo, se encontré un comportamiento de sistema abierto en la
mayoria de las muestras de las misiones Apolo para dataciones por calentamiento parcial de
OAr-3¥Ar inferido de los espectros de edades de meseta (es decir, los espectros presentan
caidas que indican pérdidas recientes de Ar en el sistema) y la identificacion de maltiples
energias de activacion (Boehnke et al., 2015; Boehnke y Harrison, 2016a, 2016b, 2018). Esto
representa problemas para la fiabilidad de dichas dataciones, entre ellas, aquellas de las que
se infiri6 el LHB.

Recientemente se ha propuesto el uso de is6topos de Ru y Mo para diferenciar el
origen de los impactores relacionados a dos meteoritas lunares y tres muestras de fundidos
de Apolo 16; siendo los posibles origenes: reservorios nebulares no carbonosos o carbonosos;
representando regiones internas y externas del disco protoplanetario (respecto a Jupiter),
respectivamente. Estos estudios mostraron que todos los impactores vienen del sistema solar
interno y que es muy poco probable que haya ocurrido un LHB como producto de una
desestabilizacion del disco protoplanetario tal que hubiera permitido la colisién con objetos
de regiones mas alla de la drbita de Jupiter. Proponen que en caso de haber habido un LHB,
éste hubiera sido producido por impactores que aun no se habian acrecentado (Worsham y
Kleine, 2020, 2021).

Baldwin (2006) analiza tres interpretaciones, basadas en observaciones, que llevaron
a pensar en el modelo del Cataclismo Lunar Terminal. La primera de ellas es que no existian
rocas con edades mucho mayores a la del crater Imbrium (Figura 9), pero Baldwin hace notar
que la eyecta de Imbrium es tan abundante en la region de los seis sitios de alunizaje de las
misiones Apolo que gran parte de las muestras obtenidas presentan la edad de Imbrium. La
segunda interpretacion, es que como el sitio de alunizaje de Apolo 16 se encuentra mas
cercano al crater Nectaris que a Imbrium (Figura 9), se interpret6 que estas rocas pertenecen
a Nectaris. La evidencia muestra que la eyecta de Imbrium llega dentro y mas alla de Nectaris,
indicando que Nectaris es anterior a Imbrium y que las edades propuestas para Nectaris son
correspondientes a Imbrium. La tercera es que durante un muy largo periodo antes de la
formacion de Imbrium no se formaron crateres (que, por lo antes mencionado, se sabe que
Nectaris es anterior a Imbrium). Haciendo uso de un modelo de viscosidades (con el que
estima la edad usando la subsidencia estimada del crater) y tomando en cuenta conteos de
crateres por unidad de area y morfologia de las paredes de los crateres, determina que al
menos Crisium, Nectaris, Humorum y Werner-Airy son anteriores a Imbrium, colocando a
Werner-Airy con una edad de 4.3 Ga, argumenta que antes de este periodo la cantidad de
crateres formada fue tal que hubo una saturacion en el nimero de crateres, de tal forma que
el conteo de crateres de impacto menores a cierto tamafio no es fiable pues muchos de ellos
se destruyeron con la formacion posterior de mas crateres. Con estos analisis, Baldwin refuta
las suposiciones en las que se baso el modelo del Cataclismo Lunar Terminal.
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Figura 9. Ubicacion de Nectaris, Imbrium y el sitio de alunizaje de Apolo 16. Fotografia de LROC/NASA/GSFC/Arizona
State University.

Kamata y colaboradores (2015) calculan la evolucion térmica y la deformacion
viscoelastica de cuencas ubicadas sobre el Océano de Magma Lunar (LMO por sus siglas en
inglés). Entre sus resultados obtienen que para que haya una relajacién viscosa de la
topografia de los crateres que permita llegar al estado actual de las cuencas Prenectéricas
(4.4-4.1 Ga de Neukum (1983)), la temperatura del Moho lunar (limite manto-corteza) al
momento de la formacion de las cuencas debié ser mayor a entre 1300 y 1400 K. Tal
temperatura s6lo se puede mantener durante cerca de 50 millones de afios para la mayoria de
las condiciones propuestas de la corteza (34 km de espesor). Por tanto, es poco probable que
las cuencas de impacto relajadas se hayan formado mucho méas de 150 millones de afios
después de la solidificacion del LMO (que requeriria de una corteza profunda de al menos
43 km), esto implica que el LMO no se pudo haber solidificado lo suficientemente tarde
como para evitar la formacion de cuencas anteriores a 3.9 Ga. Para poder sostener un LHB
(cataclismico), el LMO debi6 solidificarse mucho después de lo estimado en este modelo
tedrico (< 4.1 Ga).

2.1.2.1 Muro de piedra de Hartmann

Hartmann (1975) menciona entre las observaciones que llevaron a la formulacion del
LHB (en aquél entonces Cataclismo Lunar Terminal): “Un corte abrupto en las edades de

24



cristalizacion en 4.0 Ga. Rocas bien preservadas anteriores son raras o ausentes. Esta ha sido
la principal observacion evocada”. Y responde a dicha observacion argumentando que es
consecuencia de un bombardeo intenso temprano en la historia lunar y, por tanto, de la
formacion en un corto periodo de lo que llama “mega-regolito” capaz de cubrir gran parte
del registro anterior sin la necesidad de un evento cataclismico (por mega-regolito se entiende
materiales no consolidados producidos a gran escala como consecuencia de la formacion de
créteres). Para Hartmann, ese bombardeo intenso temprano se debe a las altas tasas de
impacto que se dieron al inicio de la formacion del sistema solar y que fueron disminuyendo
gradualmente conforme el material se acrecentaba para formar embriones planetarios y
planetas y disminuia el nimero de impactores. Segun este autor, ese flujo de impactores fue
suficiente para producir la cantidad de crateres (y eyecta), necesarios para cubrir gran parte
del registro anterior a 4.1 Ga; por lo que no hay necesidad de considerar un evento
cataclismico como el LHB. A este escenario o llama “muro de piedra” pues “al retroceder
en el tiempo, nos topamos con un muro de piedra a partir del cual ya no podemos obtener
informacion” (Hartmann, 1975).

Grinspoon (1989) realizé un modelo de probabilidades de reinicio de edades para
poner a prueba la generacion de histogramas de frecuencias de edades lunares. Esto a partir
de un decremento exponencial en la formacion de crateres de impacto sobre la superficie
lunar que segtn explica el autor: “destruye rocas antiguas en la superficie lunar y crea nuevas
rocas que crearian un cimulo de edades en cierto punto critico de la caida de impactos”.
Encuentra que es posible generar histogramas de edades similares a aquellos a partir de los
cuales se formul6 el LHB con un decremento exponencial en la formacion de crateres de
impacto. En concordancia con la hip6tesis del muro de piedra, concluye que un “pico” en la
distribucion de edades de rocas lunares es una consecuencia natural de un flujo
exponencialmente decreciente de impactos. Afiadiendo que no hay otros argumentos
convincentes para un Cataclismo Lunar Terminal en la literatura contemporanea a su trabajo.
Este modelo fue cuestionado por la falta de consideraciones para la mecanica del mega-
regolito en la formacion de polvos y clastos apreciables en muestras datadas y que tendrian
un papel importante en la obtencion de edades de impacto (Chapman et al., 2007).
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3. Metodologia

Como ya se ha mencionado, el objetivo de este trabajo es modelar el “muro de piedra”
para poder contribuir en la discusion del LHB y de la dinamica del sistema solar temprano.
Para llevar a cabo nuestro objetivo es necesario: a) estimar el nimero de impactos que sufrié
la Luna hace entre 4.2 y 3.8 Ga, b) conocer o estimar la funcion de distribucion de tamarfios
de los crateres de impacto formados y c) calcular el porcentaje de area lunar cubierta por los
crateres y sus eyectas. Cada uno de estos puntos se desarrollara a lo largo de este capitulo.

Para generar la distribucién de tamafios de crater a emplear en la simulacion, se hizo uso
de la distribucion de tamafios de los crateres presentes en la Luna propuesta por Neukum y
colaboradores (2001).

Para modelar la extension de la eyecta, se empleo la aproximacion de Melosh (2011) la
cual propone que en la Luna la eyecta de un crater de impacto tiene una extension igual al
radio del crater.

Se empled el software Python (3.8) por la facilidad que ofrecen sus librerias (e.g. Numpy,
Matplotlib, SciPy) para generar distribuciones aleatorias de distintos tipos. Se generaron una
serie de puntos distribuidos aleatoria y homogéneamente sobre una esfera para representar
los puntos de impacto. EI nimero de puntos generado es igual al nimero de crateres
producidos sobre la superficie lunar entre 4.2 Ga y 3.8 Ga de acuerdo con Neukum y
colaboradores (2001). Una vez hecho esto, se asigno aleatoriamente a esos puntos un radio
equivalente a la extension del crater y su eyecta el cual se emplea para trazar un circulo
alrededor del punto de impacto que represente el area afectada.

Los datos obtenidos se procesaron en el software ArcMap (10.7) para generar un buffer
de area geodésica igual al area afectada por cada impacto para estimar el area total de la
superficie lunar que se cubrid por la formacion de crateres de impacto entre 4.2 Gay 3.8 Ga
antes del presente.

3.1 Distribucion de tamarios de crateres

El primer paso fue encontrar el nimero total de crateres de impacto formados en la
superficie lunar entre 4.2 Ga y 3.8 Ga antes del presente. Neukum y colaboradores (2001)
relacionan la cantidad de créateres, con didmetro mayor o igual a 1 km formados por kilémetro
cuadrado, al tiempo T en Ga mediante la ecuacion:

N(D = 1) =5.44 x 107 14[e%93T — 1] + 8.38 x 107*T [crateres km™2] 7
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Para obtener la cantidad de crateres formados en la temporalidad deseada sobre la
superficie lunar, multiplicamos por el area superficial de la Luna (3.8 x 107 km?) e
integramos entre 3.8 Ga y 4.2 Ga de la siguiente manera:

4.2
N = 3.8 X 107{5.44 x 107 1*[¢%93T — 1] + 8.38 x 107*T}dT = 1,273,253 créteres. (8)

3.8

Notese que el resultado de la integral se redonde0 para dar sentido fisico pues no tenemos
fracciones de créter.

Para describir la distribucion de tamafios de crateres, Neukum y colaboradores (2001)
emplean un polinomio de grado 11 para obtener la cantidad de crateres de impacto de
didmetro > D formados por kildmetro cuadrado en un periodo de 1 Ga (ver Figura 10). En
una funcion de distribucion acumulada, las gréficas suelen crecer conforme nos vamos a
valores mayores de la variable independiente debido a que los valores de las frecuencias se
suman; sin embargo, en la Figura 10 la representacion de una funcion de distribucién
acumulada se interpreta de manera diferente: Los valores sobre la curva indican el nimero
de crateres de impacto mayores o iguales a cierto didmetro D. El polinomio mantiene su
forma general para todo intervalo de tiempo:

N(> D) = 10%/=0 %¥[log10(D)V [crateres km™2] ©)

donde D es el diametro del crater en kildmetros y los coeficientes a; se muestran en la Tabla
1

Tabla 1. Coeficientes para la ecuacién (9) (Ivanov y colaboradores, 2000 como se cit6 en Neukum y colaboradores, 2001).

Coeficiente | Valor numérico
ao -3.087600
a, -3.557528
a, 0.781027
as 1.021521
Ay -0.156012
as -0.444058
ae 0.019977
a,; 0.086850
ag -0.005874
aqy -0.006809
Ao 8.25e-04
a, 5.54e-05

Esta funcion es valida para crateres de 100 metros a 200 km de diametro. Pero sélo usaremos
aquellos con didmetro mayor a 1 km para estar en concordancia con la ecuacion (7).
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Figura 10. Funcidn de produccion de crateres. Modificada de Neukum y colaboradores (2001).

Para generar nuestra distribucién de tamarfios, se generaron intervalos similares a los
empleados en la Funcion de Produccion de Hartmann (Neukum et al., 2001) tales que:

Dsup = Dinf\/E (10)

donde D; es el limite inferior de los intervalos y Dy, el limite superior. El valor minimo de
Dins €s 1 km y el limite superior de Dy, debe ser menor a 200 km. Después de esto, se
obtienen los puntos medios de cada intervalo para evaluar dichos puntos en la ecuacion (9),
dando como resultado una distribucion de frecuencia acumulada de tamafios de crateres
discreta para el intervalo entre 4.2 y 3.8 Ga (Figura 11). A partir de ésta, se genera una
distribucion de porcentajes dividiendo cada valor entre el valor de la funcién de produccién
en D =1 km (el cual representa el nimero total de crateres), y multiplicando por 100.
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Figura 11. Histograma de la distribucién acumulada empleada en este trabajo (barras azules) comparada con la funcién de
distribucién de Neukum y colaboradores (2001) para un periodo de 1Ga (linea roja). Los diametros tienen unidades de
km. Notese la conservacion de la forma general.

Una vez hecho esto, se resta a cada porcentaje, el porcentaje del intervalo siguiente
para obtener una funcion de distribucion de frecuencias (no acumulada), que representa el
porcentaje de crateres de impacto asociados a cada intervalo de diametros.

Finalmente, se multiplican los porcentajes descritos en el parrafo anterior por la
cantidad total de crateres que segun la ecuacién (8) se formaron en la Luna entre 4.2 y 3.8
Ga, a saber, 1,273,253. Cada resultado de la multiplicacion se redonde6 para asignar el
numero esperado de crateres que se formaron con cierto didmetro entre 4.2 y 3.8 Ga. Este
ultimo paso result6 en una lista con los didmetros de cada crater a simular (Figura 12).

29



6 4 - = —
10° 5 BB Distribucion para 4.2-3.8 Ga

105 §

10% 4

) i
102 +

10 10! 102
Diametro D

Frecuencia(D)

Figura 12. Distribucion de tamafios de crateres a emplear en el modelo. Los didmetros siguen teniendo unidades de km.

3.2 Distribucion de los créateres sobre la superficie lunar

El siguiente paso fue generar coordenadas de puntos distribuidos aleatoria y
homogéneamente sobre una esfera. Esto es posible gracias a la funcion
Numpy.random.uniform() de la libreria NumPy, la cual nos permite generar datos aleatorios
a partir de una distribucion uniforme. De esta manera podemos generar con facilidad el
ntmero deseado de pares ordenados (latitud, longitud).

Para las latitudes generamos numeros aleatorios entre -90 y 90 (para exportar como
coordenadas geograficas con unidades de grados), y para la longitud nimeros entre -180 y
180. En total, se generaron 1,273,253 (la cantidad de crateres a simular) datos de latitud y
longitud (Figura 13). Una vez hecho esto, a cada punto sobre la esfera se le asign6 un
diametro de crater de acuerdo con la lista generada siguiendo el proceso descrito en la seccién
anterior.
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Figura 13. Ejemplo de gréafica con 1273253 puntos aleatorios generados por la funcién Numpy.random.uniform(-90, 90) y
Numpy.random.uniform(-180, 180) de la libreria NumPy sobre una malla esférica de referencia con radio unitario. Las
unidades de la malla son arbitrarias, asi como el tamafio de los puntos. La aparente acumulacion de puntos en el limbo y
los “polos” de la esfera se debe al efecto Optico producido por la sobreposicion de las lineas de la malla.

Haciendo uso de la libreria Pandas, se generé un dataframe a partir de las triadas
(latitud, longitud, diametro) generadas, que puede ser exportado como un archivo delimitado
por comas (.csv) en las columnas: “lat”, “lon” y “D”; para posteriormente ser importado al
software ArcMap 10.7.

3.3 Calculo del area de influencia de los crateres simulados

El area de influencia de un impacto estd dada por el area del crater formado y su
eyecta. Por simplicidad, suponemos que los crateres son circulares y su eyecta se emplaza de
manera radial y uniforme alrededor de él. Una aproximacion hecha por Melosh (2011), con
base en observaciones, sugiere que la extension de la eyecta es igual al radio del crater
formado. De esta manera podemos definir el radio del area de influencia de cada crater como:

Riywf = R, + R, = 2R, = D,, (11)

donde R; ¢ es el radio del area de influencia; R, es el radio del crater; R, la extension de la
eyecta alrededor del crater; y D, es el didmetro del crater. De esta manera, los didmetros de
los crateres obtenidos mediante el proceso descrito en la seccién 3.1, seran iguales al radio
del area de influencia de cada impacto (Figura 14).

31



inf

D

C

Figura 14. Esquema de la obtencion del radio de influencia.

A manera de una aproximacién que incluyera también el area cubierta por la eyecta
distal y los rayos, se considerd un radio de influencia ligeramente mayor. Aun cuando estos
materiales pueden llegar a distancias iguales a varias veces el radio del crater, cubren de
manera irregular y en menor medida la zona circundante a él, por ello en primera
aproximacion y de forma un tanto arbitraria, se consider6 extender el radio de influencia del
crater una cuarta parte de su diametro, de tal forma que:

Ry = R. + R, + 0.25D, = 1.25D,. (12)

El software ArcMap 10.7 ofrece la herramienta de geoanalisis “buffer” o area de
influencia, ésta nos permitid delimitar un area de radio R;,¢ alrededor de cada punto generado
aleatoriamente. Dicha herramienta permite elegir entre un area planar y un area geodésica,
siendo la Gltima la que se empled, pues las dimensiones de los crateres mas sus eyectas se
representan mejor sobre curvas geodeésicas que sobre planos.

Una vez teniendo todos los elementos necesarios (nUmero de crateres de cada tamario
y puntos sobre la esfera), se empled la herramienta buffer para estimar el area lunar afectada
por impactos hace entre 4.2 Ga'y 3.8 Ga. Todo el proceso (generacion de puntos aleatorio,
asignacion de tamafio de la zona de influencia y determinacion del area afectada) se realizo
10 veces considerando que R;,s = D, (corridas 1 a 10), y otras 10 veces considerando que
R;s = 1.25D, (corridas 11 a 20). Esto para tener un numero estadisticamente significativo
de corridas sin llevar un tiempo excesivamente largo de computo (El tiempo de computo fue
de entre 30 minutos y una hora y media por corrida).
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El sistema coordenado disponible para la Luna en ArcMap 10.7, el CGS_Moon_2000,
impide que se obtengan &reas en unidades métricas. Esto por tratarse de un sistema
coordenado geografico, un sistema coordenado proyectado permitiria llevar a cabo el célculo
de &rea en unidades métricas.

Al correr la herramienta buffer guardando el archivo en una base de datos .gdb, la
tabla de atributos del archivo .shp resultante muestra una columna con las areas de los
poligonos (En el contexto de los Sistemas de Informacion Geogréafica, un poligono es
cualquier figura capaz de cubrir un area) generados en unidades desconocidas (Figura 15).
Para obtener un area de referencia para comparar las areas de las corridas, asi como para
asegurarnos de estar entendiendo bien los resultados, se gener6 un buffer que resultase en un
casquete cuyo radio fuese igual a una cuarta parte de la circunferencia de la Luna (2728.5
km), es decir, un casquete que cubriera la mitad de la superficie lunar. Esto permitié obtener
el area de la mitad de la superficie sobre la que se esta trabajando independiente de las
unidades que use el programa. Al multiplicar por dos el valor del area cubierta por el
casquete, se obtiene el valor de la superficie de la Luna en nuestro sistema de referencia
(Figura 16).

FID * Shape * Shape_Length Shape_Area
3 1] Polygon 17923.082405 1821.528412
2 |Polygon 17570. 754201 2038.570434
3 | Polygon 172450387385 3015.83842
4 | Polygon 18141.5611861 1799.381655
& | Polygon 16832.993327 1611.75805395
& | Polygon 27792511767 | 39993.965046
7 | Palygon 2857 242027 2604655845

Figura 15. Captura de la tabla de atributos de la corrida nimero 6.

La comparacion de las areas (la de los poligonos y la de la superficie lunar), se realiza
con un cédigo en Python donde se emplea la libreria Pandas para tomar archivos .csv con las
areas de los poligonos generados por cada corrida y sumar sus areas. Una vez hecho esto, se
compara con el area de la superficie de referencia y se obtiene el promedio y la desviacion
estandar para cada caso (con o sin eyecta distal).
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Figura 16. Mapa resultante de correr el buffer para una cuarta parte de la circunferencia de la Luna.
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4. Resultados y discusiones

4.1 Area superficial lunar cubierta

De un total de 10 corridas considerando R;,s = D., Se obtuvo un porcentaje del area
total de la Luna cubierto por los crateres y su eyecta continua igual a 70.2 % en promedio
(Figura 18), con una desviacion estandar de 0.287 (desviacion con respecto porcentaje
promedio).

Se realizaron adicionalmente 10 corridas con R, = 1.25D,, con el fin de estimar la
contribucion de la eyecta distal. El total de area cubierta de la superficie lunar por los crateres
y su eyecta resultd de 82.6 % en promedio (Figura 19), con una desviacion estandar de 0.435.

Los mapas de area de influencia muestran una diferencia significativa en el efecto de
crateres con diametros mayores a unas cuantas decenas de kilometros; es decir, el area
cubierta por créateres “grandes” es significativamente mayor que el area cubierta por crateres
de menores dimensiones. Para mostrar esto, se hizo una estimacion del area afectada por el
total de crateres formados entre 4.2 y 3.8 Ga sin tomar en cuenta el traslape. La Figura 17
muestra la funcién de distribucion acumulada normalizada de las areas cubiertas por los
crateres de nuestra simulacion. Aqui se observa que el 50.2 % del area afectada se debe a
crateres de diametros mayores a 22.627 km (3635 crateres) que representa el 0.3 % del total.

Area cubierta acumulada normalizada (A( = D)/A(Dmax))

T T T T T
0 20 40 60 80 100 120 140 160

Radio de influencia { =D [km])

Figura 17. Area cubierta por los crateres producidos entre 4.2 y 3.8 Ga sin tomar en cuenta el traslape. La linea roja indica
el punto més cercano a la mitad del &rea cubierta y su radio de influencia correspondiente (27.314 km, cuyo limite inferior
de intervalo es 22.627 km). Consultar Anexo 4.
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Como puede verse en las figuras Figura 18 y Figura 19 (y en el Anexo 5) y de acuerdo
al parrafo anterior, el area afectada se debe principalmente a crateres mayores o iguales a
22.627 km, esto puede explicar la consistencia en el area cubierta en todas las corridas pues
los crateres de mayor tamafio dominan el espacio ademas de que su formacion seguramente
cubrid el area de influencia de crateres de menores dimensiones.
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Figura 18. Mapa resultante de la corrida No. 1.
37




EpPE}OB8jE mw._( == 000Z UCOW SHD ul%w\i
Y

epuafa 'SBUSPIO0I Bp BWIISIS

300.021 30008 30008 30007 3DDLC  JO0D ANDDLE MDDLE MDDLE ADD.0E MDO.0ZL MDL08L

DD .0E 0006

S.00 00— A PRSI : Kb - ke e R S00.08
S00.00—3 e sl o3 2 B o2 : ~ Ty : g LI —
S.0.0.01 = S s £, e gn TR T8 Sela LT e X< 0.0

N0D.01 =Rl o 2. AR BT W ; A2 N00.00

NDD DS RN L e e e o 4 < ; s bR N.0.D.05

N o e AT T A R T e DL o R

D006

£0.06 3.00.001 300,021 3Nn.L0e 30008 30007 INHDLZ L0 MDLLE MDHOF MDD.L8 MDD.LDE MDOD.0ZE MDD 081

(L1 "ON epl109) |ersip A enunuod ejoshs
ns A salajelo Jod eusigno ealy

Figura 19. Mapa resultante de la corrida No. 11.
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4.2 Limitaciones del modelo

Hay una serie de limitaciones en el modelo debidas mayormente al alcance y caracter
de este trabajo como tesis de licenciatura. Entre ellas:

El modelo sélo toma en cuenta crateres de didmetro mayor a 1 km y menor a 200 km
para poder aplicar en conjunto las ecuaciones (7) y (9) que han sido bien estudiadas por
Neukum y colaboradores (2001). Anteriormente se discutié que la mayor influencia en el
area cubierta se debe a aquellos crateres con didmetros > 22.627 km; sin embargo, cabe
mencionar que los impactos que producen crateres de didmetro < 22.627 km adn tienen
influencia en el reinicio de edades de metamorfismo, afectando a su vez las dataciones
radiométricas, e implicaciones en la inferencia de la poblacién y dindmica de impactores
menores del sistema solar.

Otro punto importante es el hecho de que al hacer la modelacion con crateres de entre
1y 200 km de diametro dejamos fuera la posibilidad de la formacion de un crater de mayores
dimensiones, como Imbrium (1,145.53 km de diametro) o South Pole Aitken (~2,500 km de
didmetro), que por si solos, podrian cubrir areas apreciables de la superficie lunar, razén por
la cual, nuestros resultados mostrarian un limite inferior del area cubierta por los impactos
ocurridos entre 3.8y 4.2 Ga.

Se hace uso de una aproximacion para la obtencién de los radios de influencia, la cual
es valida por estar basada en observaciones. Un modelo mas completo (y complejo) deberia
tomar en cuenta el area de influencia a partir de una estimacion de la masa eyectada con
consideraciones geométricas (asimetria de emplazamiento por angulo de caida, rayos de
eyecta discontinua y demas, hasta hacerlo tan complejo como se desee).

El uso de coordenadas cilindricas genera una sobreestimacion de &rea en los polos (en
las unidades que maneja el programa) que puede afectar la precision de las estimaciones,
aungue al ser en los polos, se trata de una fraccion de la superficie en la que se espera una
saturacion por el “aplanamiento” de una superficie esférica por lo que al final de cuentas no
afecta apreciablemente los resultados. Los impactos tienen influencia en areas que cubren
secciones que se separan en la proyeccion a pesar de ser adyacentes en una esfera o esferoide.
Esto resulta en un estiramiento aparente de las areas. Encontrar un sistema coordenado
proyectado, a diferencia del sistema de coordenadas geograficas de ESRI, permitiria a
ArcMap obtener las areas en kilometros cuadrados dejando solo el problema de las
sobreestimaciones por la proyeccion en un plano.

En modelos futuros, seria recomendable programar una nueva herramienta que
permita estimar dichas areas. Dicha herramienta debe superar el reto matematico de obtener
las areas de interseccion entre los circulos dibujados sobre una esfera. Un modelo discreto
con una malla puede ser una alternativa, atn con las limitaciones geométricas que impone el
trabajar con rectangulos en una esfera.
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4.3 Muestreo de las misiones lunares

Tras el regreso de las nueve misiones lunares llevadas a cabo con éxito, las dataciones
radiométricas mostraron pocas edades mayores a 4.2 Ga. Lo que llevd, junto con las
frecuencias de impacto inferidas por metamorfismo de choque, a justificar dicha escasez con
un aumento en la tasa de impactos conocida como la hipétesis del LHB.

La toma de muestras lunares se realizd Gnicamente sobre el lado visible de la Luna 'y
en su mayoria sobre los mares. A continuacion, se muestran los sitios e informacién adicional
sobre cada alunizaje (Tabla 2):

Tabla 2. Sitios de alunizaje de misiones con regreso exitoso de muestra (Johnson, 1995; Meyer, 2009).

- . . : Longitud  Recorrido Muestra
Mision Sitio de alunizaje Latitud (°) 0 colectada
©) (km) K
(kg)
Agg'o Mare Tranquilitatis 0.674N  23473E 025 1.550
Agg'o Oceanus Procellarum 3013S 234220 135 34350
AEZ'O Fra Mauro 3.646S 174720 345 42280
Aﬁg'o Rille Hadley 26.132N  3.633E  27.90  77.310
Agg'o Descartes 8973S  15501E  27.00  95.710
Agg'o Taurus-Littrow 20.191N  30.772E 3500 110520
L Mare Fecunditatis 3828N 35000 : 0.101
Luna  Apollonius (cerca de Mare -
20 Fecunditatis) 357N 260 E 005
o Mare Crisium 1225N 6220 : 0.171

A manera de un ejercicio para dimensionar la baja probabilidad de haber muestreado
rocas anteriores a 4.2 Ga durante las misiones lunares; se compararon estimados de area
cubierta por cada muestreo con el area calculada en el presente modelo. En el caso de las
misiones Apolo, se tomd la distancia de recorrido para aproximarse a un rectangulo cuya
longitud es el recorrido y cuya anchura es de 2 metros (escogido de manera arbitraria con
fines de estimacion, la cual por cierto es una sobreestimacion). Mientras que para las
misiones Luna, al haberse obtenido solamente un ndcleo por mision, el area resultara
despreciable y no se tomara en cuenta.
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Tabla 3. Aproximacion del area cubierta por el muestreo de las misiones Apolo.

Mision Area cubierta (m?)
Apolo 11 500
Apolo 12 2,700
Apolo 14 6,900
Apolo 15 55,800
Apolo 16 54,000
Apolo 17 70,000

Total: 189,900

A partir del modelo presentado, considerando las corridas con R;,,s = D, tenemos
que, se mantiene sin cubrir un 29.763 % de la superficie lunar (3.8 x 10" km?), lo cual
equivale a un area de 11,309,940 km?. Las areas muestreadas (Tabla 3) representan el 1.7%
del area no afectada o el 0.5% del area de la superficie lunar, por lo que la probabilidad de
tomar muestras del area sin cubrir por los impactos producidos entre 4.2 y 3.8 Ga es
equivalentes a la probabilidad de lanzar un dardo a la superficie lunar y que caiga en la zona
no afectada por formacidn de crateres de impacto en el periodo de estudio, es decir, seria una
probabilidad similar a 29.763 % (=~ 30 %). Siendo nueve misiones, en cerca de tres misiones
se debieron encontrar muestras con edades mayores a 4.2 Ga; aunque este dato no lo podemos
corroborar, siguen siendo pocas misiones.

Se debe afiadir el hecho de que los muestreos fueron superficiales, en el caso de las
primeras misiones Apolo, se reportd una dificultad para introducir el instrumento nucleador
mas alla de pocas decenas de centimetros. En la mision Apolo 17 fue posible obtener nlcleos
de hasta 2.6 m. Tomando en cuenta el espesor promedio de la eyecta de un impacto, es de
esperar que las muestras contengan materiales de las eyectas mas recientes enmascarando
materiales anteriores.

4.4 Relacion del LHB con los modelos de migracién planetaria

Tras plantear la hipdtesis del LHB, y con la intencion de encontrar un mecanismo
fisico que la explicara, se han propuesto distintos mecanismos para justificar una excitacion
dinamica de los cuerpos en el sistema solar interno que resulte en un aumento en la tasa de
impactos como la descrita por el LHB. Entre los mecanismos propuestos mas importantes se
encuentra una resonancia de movimiento medio (RMM) entre Jupiter y Saturno. Hay dos
principales modelos para un escenario asi: el Grand Tack (Masset y Snellgrove, 2001) vy el
modelo de Niza (Gomes et al., 2005). Ambos modelos han pasado por una serie de cambios
hasta afios recientes.

En esencia, el Grand Tack propone una migracion de tipo 11 (el planeta abre un hueco
en el disco protoplanetario y evoluciona orbitalmente de manera viscosa con él), de Jupiter y
Saturno hace 4.6 Ga. De acuerdo con este modelo, ambos planetas migraron hacia el Sol a
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tal punto que los semiejes de sus Orbitas pudieron tener un valor de hasta 2 ua con una RMM
entre ellos de 2:3, se alejaron hasta llegar a sus Orbitas actuales en un tiempo de
aproximadamente 500,000 afios.

El modelo del Grand Tack fue propuesto como una solucion al problema de la
“escasa” masa de Marte, mientras que el modelo de Niza fue propuesto para buscar explicar
un mecanismo que permitiera la ocurrencia de un LHB. Las condiciones iniciales de ambos
modelos en un principio fueron arbitrarias y solo se buscaba llegar a la explicacion de un
problema (la masa de Marte y el LHB). Con el tiempo, estos modelos han sufrido cambios
que llevaron a que las condiciones finales del primer modelo sean las iniciales del segundo
(Morbidelli & Crida, 2007). Una de las consecuencias del acoplamiento de estos modelos es
el de ya no favorecer otras propuestas respecto a explicar la escasa masa de Marte. EI hecho
de no considerar un LHB como un punto clave en el modelo de Niza, aunado a la falta de
evidencia observacional de ambos modelos, abre la posibilidad a otras explicaciones sobre
la masa de Marte distintas al modelo del Grand Tack.

4.5 Modelos de datacion por conteo de crateres

En la seccion 1.3.2.3 se expuso el uso del método de datacion por conteo de crateres
de impacto. Dicho método permite datar unidades geoldgicas de distintos cuerpos rocosos.
Al estar calibrado con el registro Lunar, los cambios que se apliquen a los modelos de ajuste,
cambian a su vez las edades obtenidas por este método en otros cuerpos planetarios. Para
cada datacion, es posible emplear distintos modelos de ajuste. Algunos toman en cuenta el
LHB vy otros no. Hasta ahora, los modelos de ajuste empleados con mayor frecuencia no
toman en cuenta el LHB, por lo que trabajos realizados con los métodos mencionados,
deberan tomar en cuenta si es consistente el suceso del LHB con el trabajo.

42



Conclusiones

El resultado méas importante de este trabajo de tesis es que, aun en un escenario simple
donde se toma en cuenta solo la influencia del crater mismo y la eyecta proxima, el modelo
propuesto mostro que sin tomar en cuenta un aumento en la frecuencia de impactos como el
planteado por la hipdtesis del LHB, es posible borrar una fraccién significativa (70.2 %) del
registro anterior a 4.2 Ga. Al estimar el efecto de la eyecta distal, el area de influencia
aumenta a 82.6 %. Por ello, podemos determinar que no es necesario el LHB para la ausencia
de muestras que presenten edades anteriores a 4.2 Ga.

Se puede sumar el hecho de que los impactos posteriores a 3.8 Ga pudieron terminar
de cubrir el &rea restante. Es de esperarse entonces, que el porcentaje de muestras con edades
mayores a 4.2 Ga sea bajo; aun mas si se toma en cuenta que el muestreo realizado por las
misiones lunares fue uno superficial. Adicionalmente, la mayor influencia en la cobertura del
area de superficie la tienen los crateres “grandes”, es decir, aquellos con un diametro mayor
o0 igual a 22.627 km.

Lo anterior, junto con la falta de evidencia observacional en el sistema solar, implica
que un escenario de migracion planetaria como el propuesto por el modelo de Niza no es
necesario para explicar el registro de impacto lunar y que las condiciones finales del modelo
del Grand Tack no estan acotadas por él, lo que deja mayor libertad a considerar otras
propuestas para explicar el problema de la escasa masa de Marte.

En este trabajo se realiz6 un modelo simple del area afectada por los crateres de
impacto producidos en la Luna entre 4.2 y 3.8 Ga. Un modelo mas completo tendria que
tomar en cuenta una mejor estimacion de la eyecta distal al igual que las asimetrias tanto en
la forma del crater como en su eyecta producidas por el angulo de impacto. Otra mejora al
modelo propuesto aqui seria el uso de un sistema coordenado proyectado para obtener las
areas en kilébmetros cuadrados en vez de en unidades arbitrarias. Una propuesta adicional
seria programar una nueva herramienta que permita calcular el area de influencia de los
crateres restandole el area de interseccion entre ellas considerando que estas estructuras estan
sobre una esfera. Un modelo con una malla puede ser una alternativa.
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Anexo 1.

Codigo para generar los datos (latitud, longitud, diametro de
crater y radio de influencia). Realizado y comentado en Jupyter
Notebook.

import numpy as np

import math

from mpl_toolkits.mplot3d import Axes3D
from matplotlib import pyplot as plt
import scipy.integrate as integrate
import scipy.special as special

Encontrando el nimero total de crateres formados

La ecuacién 5 de Neukum y Hartmann (2001) indica la cantidad acumulada en el tiempo de
crateres con didmetro mayor o igual a 1 km por kilémetro cuadrado sobre la superficie lunar.

N(D = 1) =544 x 107537 — 1] + 8.38 X 107*T
donde T es el tiempo en Ga.

Para obtener la cantidad de crateres formados entre 4.2 y 3.8 Ga sobre toda la superficie
lunar, multiplicamos por la superficie total de la Luna e integramos de la siguiente manera:

4.2
N = f 3.8 X 108{5.44 X 10~ 14[¢%93T — 1] + 8.38 x 10™4T}dT
3.8

def NPFc(T):
return 3.8e7*((5.44e-14)*(np.exp(6.93*T)-1)+8.38e-4*T)
resintNPFT = integrate.quad(lambda x: NPFc(x), 3.8, 4.2)

N = round(resintNPFT[0])
print("Numero total de impactos sobre la superficie lunar entre 4.2 y 3.8
Ga: "+ str(N))

Numero total de impactos sobre la superficie lunar entre 4.2 y 3.8 Ga: 12
73253

N = 1273253
Generacion de coordenadas

Para generar las latitudes y longitudes generamos numeros aleatorios entre -90 y 90, para las
latitudes, y entre -180 y 180 para las longitudes. De esta manera generar datos
georeferenciables en ArcMap.

lat = []
for i in range(N):
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lat.append(np.random.uniform(-90, 90))
lon = []
for i in range(N):
lon.append(np.random.uniform(-180, 180))

Con fines de visualizacién:

phi@ = np.radians(lat)
theta® = np.radians(lon)

X = np.sin(theta®)*np.cos(phio)
Y = np.sin(theta®)*np.sin(phio)
Z = np.cos(thetao)

phi = np.linspace(@, np.pi, 20)

theta = np.linspace(9, 2*np.pi, 490)

xi = np.outer(np.sin(theta), np.cos(phi))

yi = np.outer(np.sin(theta), np.sin(phi))

zi = np.outer(np.cos(theta), np.ones like(phi))

fig, ax = plt.subplots(l, 1, subplot kw={'projection':'3d"', 'aspect':'aut

0'})
ax.plot_wireframe(xi, yi, zi, color='k', rstride=1, cstride=1)
ax.scatter(X, Y, Z, s=0.0001, c='r', zorder=10)

<mpl_toolkits.mplot3d.art3d.Path3DCollection at ©x256leaclefo>




Generacioén de la distribucion de diametros de crater

Se obtendra usando la ecuacion (2) de Neukum y Hartmann (2001). De acuerdo con ella:
N(> D) = 10220 9%[l0g10(D)V

donde los subindices ay, a4, ..., a;; estan indicados en la siguiente celda de codigo. Esta
ecuacion es valida para diametros entre 100 m y 200 km. Se generaron intervalos tales que:

Dinf = Dsup\/E

Donde Dy,,, es el limite inferior del intervalo y D;,, es el limite superior. Con un valor
inferior absoluto de 1 km (ya que el minimo definido en el primer paso es 1) y de forma que
el limite superior absoluto sea menor a 200 km. Una vez hecho esto, se obtienen los puntos
medios de cada intervalo para evaluar en la funcién (2). A partir de estos valores se genera
una distribucion de porcentajes dividiendo por N(D = 1 km) y multiplicando por 100. Para
generar la distribucion deseada, se multiplican los porcentajes por el nimero total de crateres
para la cronologia del presente trabajo.

# No es necesario correr ésta celda después de La primera vez.
# Coeficientes actualizados de Ivanov et al. (2000)

a® = -3.0876
al = -3.557528
a2 = 0.781027
a3 = 1.021521
a4 = -0.156012
a5 = -0.444058
a6 = 0.019977
a7 = 0.086850
a8 = -0.005874
a9 = -0.006809
ale = float(8.25e-04)

all

float(5.54e-05)

Dac = [] #Distribucidn de frecuencias resultantes

Dporac = [] #Distribucion de porcentajes por didmetro de crdter
Dt = [] #Total obtenido para una distribucion cualquiera

dl = 1. #limite inferior de La bina

dist = [dl] #limites de bina

dr = 0 #Llimite superior

def fdx(x):

return 3.8e7*10**((a@*(math.logle(x))**0)+(al*(math.logle(x))**1)+(a2
*(math.logle(x))**2)+(a3*(math.loglo(x))**3)+(ad*(math.loglo(x))**4)+(a5*
(math.logl@(x))**5)+(a6*(math.logle(x))**6)+(a7*(math.loglo(x))**7)+(a8*(
math.loglo(x))**8)+(a9*(math.loglo(x))**9)+(al0*(math.logle(x))**10)+(all
*(math.logle(x))**11))
# Generacion de las binas.
while dr < 200:

dr = dl*np.sqrt(2)
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dist.append(dr)

dl=dr
dist.pop()
x0 = []
x0 = []

# Obtencion de Los puntos medios de las binas.
for i in range(len(dist)-1):
x0.append(dist[i]+(dist[i+1]-dist[i])/2)

# Obtencion de Llos valores de la funcion para cada punto medio.
for i in range(len(x®@)):
x0.append(round( (fdx(x0[i]))))

# Anadimos a Lla lista de frecuencias el valor de lLa funcidn veces (redond
eado) cada valor de didmetro.
for i in range(len(x9)):
for j in range(fx0[i]):
Dt.append(x0[i])

# Convertimos las frecuencias en porcentajes.

#DT = Llen(Dt)

# al ser acumulada, usamos el mdximo N(D=1km)

DT = fx0[0]

for i in range(len(xQ)):
Dporac.append(100*(fx0[i]/DT))

for i in range(len(Dporac)):

Dtotac = ©

Dtotac = N*Dporac[i]/100 # Multiplicamos Los porcentajes por el numer
o0 deseado de crdteres totales.

# Anadimos Los cradteres totales por valor de didmetro a La distribuci
on.

for j in range(round(Dtotac)):

Dac.append(x0[i])

print("crateres totales = " + str(len(Dac)))
# Evaluamos la funcion en 10000 puntos entre 1 y 200 para graficar y comp
arar con la distribucion.
X = np.linspace(l, 200, 10000)
x =[]
for i in range(len(x)):
fx.append(fdx(x[i]))

print("Distribucién de didmetros: ")

print(xe)
print("Distribucidén de porcentajes: ")
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print(Dporac)

plt.plot(x, fx, 'r-', label='Distribucién acumulada para un periodo de 1
Ga')

plt.hist(Dac, bins=dist, log=False, label='Distribucién acumulada para 4.
2-3.8 Ga')

plt.xlabel('Didmetro D")

plt.xscale('log')

plt.ylabel('Frecuencia(D)")

plt.yscale('log')

plt.title('Distribucidn de crateres")

plt.grid(True)

plt.legend()

plt.show()

crateres totales = 2007238

Distribucién de diametros:

[1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.414213562373
096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.65685424
9492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953, 54.62
741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.50966799187813]
Distribucion de porcentajes:

[100.0, 32.57820258192651, 12.251737835153923, 5.4245283018867925, 2.8239
82125124131, 1.6881827209533267, 1.1047666335650446, 0.7447864945382324,
0.4841112214498511, 0.2855014895729891, 0.14895729890764647, ©.0682720953
326713, 0.024826216484607744, ©.012413108242303872, 0.006206554121151936]
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Distribucion de crateres

106 - —— Distribucién acumulada para un periodo de 1 Ga
] B Distribucion acumulada para 4.2-3.8 Ga

Frecuencia(D)

10° 101 102
Diametro D

Obtenemos el nimero de crateres para cada diametro:

Dpor = []
D = []
Ri = []

for i in range(len(Dporac)):
if i < len(Dporac)-1:
Dpor.append(Dporac[i]-Dporac[i+1])
else:
Dpor.append(Dporac[i])
#Dpor.pop()
for i in range(len(Dpor)):
Dtot = ©
Dtot = N*Dpor[i]/100 # Multiplicamos Los porcentajes por el numero de
seado de crdteres totales.
# Anadimos Los crateres totales por valor de didmetro a La distribuci
on.
# Generamos una Llista con los radios de influencia con eyecta distal
(R1).
for j in range(round(Dtot)):
D.append(x0[i])
Ri.append(x@[i]) # Para el caso con eyecta distal, cambiar por La
Linea siguiente
#R1.append(x0[1]*1.25)
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print("crateres totales = " + str(len(D)))
print("Distribucidn de didmetros: ")
print(xe)

print("Porcentajes por valor de didmetro: ")
print(Dpor)

plt.hist(D, bins=dist, log=False, label='Distribucién para 4.2-3.8 Ga')
plt.xlabel('Didmetro D")

plt.xscale('log')

plt.ylabel('Frecuencia(D)")

plt.yscale('log')

plt.title('Distribucidn de crateres")

plt.grid(True)

plt.legend()

plt.show()

crateres totales = 1273253

Distribucidén de diametros:

[1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.414213562373
096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.65685424
9492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953, 54.62
741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.50966799187813]
Porcentajes por valor de diametro:

[67.42179741807348, 20.326464746772587, 6.827209533267131, 2.600546176762
6614, 1.1357994041708044, 0.5834160873882821, 0.35998013902681214, 0.2606
7527308838134, 0.19860973187686198, 0.13654419066534262, ©.08068520357497
518, ©.04344587884806356, 0.012413108242303872, 0.006206554121151936, 0.0
06206554121151936]
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Distribucion de crateres
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# Comprobacion de lLa suma de porcentajes
print(sum(Dpor))

100.0
Generacion y exportacion de datos georeferenciables

En la siguiente celda se presenta el codigo para asignar a cada par de coordenadas un radio
de influencia y exportar los datos en formato .csv para su uso en ArcMap.

# Ajustamos las cifras significativas para ahorrar espacio
Rirnd = []

latr = np.around(lat, decimals = 6)
lonr = np.around(lon, decimals = 6)
Rirnd = np.around(Ri, decimals = 3)

Rirndkm = []

# Anadimos las unidades a cada dato de radio de influencia para generar e

L buffer

for i in range(len(Rirnd)):
Rirndkm.append(str(Rirnd[i]) +

Kilometers")

# Importamos pandas por su facilidad para generar dataframes
import pandas as pd



# Diccionario de Llas Llistas
dict = {'lat': latr, 'lon': lonr, 'Ri': Rirndkm}

df = pd.DataFrame(dict)

# Guardamos el dataframe en el mismo directorio que este Notebook
# Nota: Cambiar nombre cada vez
df.to_csv('NombreDeArchivo.csv")

# Bloque con generacion de coordenadas para generar nuevas coordenadas pa
ra un nuevo conjunto de datos
# Tras usar este bloque, volver a usar Los dos anteriores cambiando el no
mbre del dataframe en .csv
lat = []
for i in range(N):
lat.append(np.random.uniform(-90, 90))
lon = []
for i in range(N):
lon.append(np.random.uniform(-180, 180))
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Anexo 2.

Cddigo empleado para comparar las areas obtenidas en las primeras 10
corridas (eyecta continua) en ArcMap.

import pandas as pd
import math

#Lista contenedora para las dreas

Areas = []

# Area total de lLa Luna obtenida en el software (dos veces el drea de un
casquete que cubre La mitad de La Luna)

At = 2%¥32392.858515

# Conversion de csv a Pandas DataFrame

datal = pd.read_csv('LHBSim@lA.csv', header = 'infer')
dfl = pd.DataFrame(datal)
data2 = pd.read csv('LHBSim@2A.csv', header = 'infer')
df2 = pd.DataFrame(data2)
data3 = pd.read_csv('LHBSim@3A.csv', header = 'infer')
df3 = pd.DataFrame(data3)
data4 = pd.read_csv('LHBSim@4A.csv', header = 'infer')
df4 = pd.DataFrame(data4)
data5 = pd.read_csv('LHBSim@5A.csv', header = '"infer')
df5 = pd.DataFrame(data5)
data6 = pd.read csv('LHBSim@6A.csv', header = 'infer')
df6 = pd.DataFrame(data6)
data7 = pd.read _csv('LHBSim@7A.csv', header = 'infer')
df7 = pd.DataFrame(data7)
data8 = pd.read_csv('LHBSim@8A.csv', header = 'infer')
df8 = pd.DataFrame(data8)
data9 = pd.read_csv('LHBSim@9A.csv', header = 'infer')

df9 = pd.DataFrame(data9)
datal® = pd.read csv('LHBSiml@A.csv', header = 'infer')
df10 = pd.DataFrame(datal®)

# Suma de las dreas de cada DataFrame
Al = dfl1['Shape_Area'].sum()
A2 = df2['Shape_Area'].sum()
A3 = df3['Shape Area'].sum()
A4 = df4['Shape_Area'].sum()
A5 = df5['Shape_Area'].sum()
A6 = df6['Shape Area'].sum()
A7 = df7['Shape_Area'].sum()
A8 = df8[ 'Shape_Area'].sum()
A9 = df9['Shape Area'].sum()
Al10 = df10[ 'Shape_ Area'].sum()

Areas.append(Al)
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Areas.append(A2)
Areas.append(A3)
Areas.append(A4)
Areas.append(A5)
Areas.append(A6)
Areas.append(A7)
Areas.append(A8)
Areas.append(A9)
Areas.append(A10)

# Comparaciones de porcentuales del drea cubierta con respecto al drea su
perficial de Lla Luna
comp = []
for i in range(len(Areas)):
comp.append(100*Areas[i]/At)

print('Porcentajes de drea cubierta: ')
print(comp)

# Obtenemos el promedio
avg = sum(comp)/len(comp)
print('Promedio: ' + str(avg))

# Obtenemos la desviacion estdndar
import math

dsq = []
for i in range(len(comp)):
dsq.append((comp[i]-avg)**2)

Sdsq = sum(dsq)
Sdv = math.sqrt(Sdsq/(len(comp)-1))
print('Desviacidén estandar: ' + str(Sdv))

Porcentajes de area cubierta:

[70.0680258347915, 70.19840760582592, 70.2279764106188, 70.05094491949983
, 70.3628506399717, 70.20586916276415, 70.68549286936866, 70.586030085883
1, 70.32493448304135, 69.66358121339628]

Promedio: 70.23741132251612

Desviacidén estandar: 0.286948468689905
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Anexo 3.

Codigo empleado para comparar las areas obtenidas en las
corridas 11-20 (eyecta distal) en ArcMap.

import pandas as pd
import math

#Lista contenedora para las dreas

Areas = []

# Area total de lLa Luna obtenida en el software (dos veces el drea de un
casquete que cubre La mitad de La Luna)

At = 2*32392.858515

# Conversion de csv a Pandas DataFrame

datal = pd.read_csv('LHBSimDist@lBuffer.csv', header = 'infer')
dfl = pd.DataFrame(datal)
data2 = pd.read_csv('LHBSimDist@2Buffer.csv', header = 'infer')
df2 = pd.DataFrame(data2)
data3 = pd.read_csv('LHBSimDist@3Buffer.csv', header = 'infer')
df3 = pd.DataFrame(data3)
data4 = pd.read_csv('LHBSimDist@4Buffer.csv', header = 'infer')
df4 = pd.DataFrame(data4)
data5 = pd.read _csv('LHBSimDist@5Buffer.csv', header = "infer')
df5 = pd.DataFrame(data5)
data6é = pd.read csv('LHBSimDist@6Buffer.csv', header = "infer')
df6 = pd.DataFrame(data6)
data7 = pd.read_csv('LHBSimDist@7Buffer.csv', header = 'infer')
df7 = pd.DataFrame(data7)
data8 = pd.read csv('LHBSimDist@8Buffer.csv', header = "infer'")
df8 = pd.DataFrame(data8)
data9 = pd.read csv('LHBSimDist@9Buffer.csv', header = "infer'")

df9 = pd.DataFrame(data9)
datale = pd.read_csv('LHBSimDistl1@Buffer.csv', header = 'infer')
df10 = pd.DataFrame(datal®)

# Suma de las dreas de cada DataFrame
Al = dfl['Shape Area'].sum()
A2 = df2['Shape Area'].sum()
A3 = df3['Shape_Area'].sum()
A4 = df4['Shape Area'].sum()
A5 = df5['Shape Area'].sum()
A6 = df6[ 'Shape Area'].sum()
A7 = df7['Shape Area'].sum()
A8 = df8['Shape Area'].sum()
A9 = df9[ 'Shape_ Area'].sum()
Al0 = df10[ 'Shape Area'].sum()
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Areas.append(Al)
Areas.append(A2)
Areas.append(A3)
Areas.append(A4)
Areas.append(A5)
Areas.append(A6)
Areas.append (A7)
Areas.append(A8)
Areas.append(A9)
Areas.append(A10)

# Comparaciones de porcentuales del drea cubierta con respecto al drea su
perficial de La Luna
comp = []
for i in range(len(Areas)):
comp.append(100*Areas[i]/At)

print('Porcentajes de drea cubierta: ')
print(comp)

# Obtenemos el promedio
avg = sum(comp)/len(comp)
print('Promedio: ' + str(avg))

# Obtenemos la desviacion estdndar
import math

dsq = []
for i in range(len(comp)):
dsqg.append((comp[i]-avg)**2)

Sdsq = sum(dsq)
Sdv = math.sqrt(Sdsq/(len(comp)-1))
print('Desviacidén estandar: ' + str(Sdv))

Porcentajes de area cubierta:

[82.70214419878174, 82.3934995322583, 82.7981389416056, 81.92819413122194
, 82.30871495538487, 81.77072545567341, 82.84083043103352, 82.71795394187
521, 82.9903368783626, 83.03568157409396]

Promedio: 82.54862200402911

Desviacidén estandar: 0.43511148634481284
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Anexo 4.

Codigo empleado para obtener la Figura 16 y los datos
mencionados en la seccion 4.1.

import numpy as np
import math
from matplotlib import pyplot as plt

R1 = 1737.4
R = [1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.41421356
2373096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.6568
54249492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953, 5
4.62741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.509667991878
13]
A =[]
def areaesf(r):

Ae = 2*np.pi*(R1**2)*(1-np.cos(r/R1))

return Ae

for i in range(len(R)):
A.append(areaesf(R[1i]))

print(A)
len(R)

[4.577635774928981, 9.155271181366203, 18.31054089087103, 36.621075890085
23, 73.24212820722614, 146.484162135309, 292.9679471498335, 585.934385818
6347, 1171.8627377236687, 2343.7013399466477, 4687.306139084451, 9374.226
12447641, 18746.90771053013, 37487.637878130896, 74950.57047000178]

15
#Para obtener el drea cubierta por un solo crdter de diametro Dc y su

eyecta

plt.plot(R, A)

plt.xlabel('Radio de influencia $(= D _c [km])$")
plt.ylabel('Area de influencia $[km”~2]$")
plt.grid(True)

plt.show()
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#Para obtener el drea cubierta por Los crdteres formados entre 4.2 y 3.8
Ga
por = [67.42179741807348, 20.326464746772587, 6.827209533267131, 2.600546
1767626614, 1.1357994041708044, 0.5834160873882821, 0.35998013902681214,
0.26067527308838134, 0.19860973187686198, 0.13654419066534262, 0.08068520
357497518, 0.04344587884806356, 0.012413108242303872, 0.00620655412115193
6, 0.006206554121151936]
N = 1273253
Rn = []
for i in range(len(por)):

Rn.append(N*por[i]/100)

An = []
for i in range(len(A)):
An.append(Rn[i]*A[i])

plt.plot(R, An)

plt.xlabel( 'Radio de influencia $(= D_c [km])$")
plt.ylabel('Area cubierta $[km”2]$")
plt.grid(True)

plt.show()
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Radio de influencia ( = D:[km])

print(R)
print(An)

[1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.414213562373
096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.65685424
9492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953, 54.62
741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.50966799187813]

[3929671.6977703054, 2369451.218301477, 1591692.2935089772, 1212579.93397
32355, 1059198.3603724593, 1088137.505944591, 1342806.257542035, 1944748.
8835006726, 2963411.611509185, 4074649.0049779024, 4815395.099652436, 518
5596.496380074, 2962953.8832119685, 2962465.702038468, 5922979.065456875]

#Para obtener el drea acumulada

Anac = np.zeros(len(An)+1)

Rm@ = [1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.414213
562373096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.65
6854249492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953,
54.62741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.50966799187
813, 0]

for i in range(len(An)):

Anac[i] = An[i]+An[i-1]
An[i] = Anac[i]

64



Anacs = Anac.tolist()

Rm = Rm@

# no fue posible deshacerse del punto (0,0) al final de las listas sino h
asta Lla siguiente grdfica.

plt.plot(Rm, Anac)

plt.xlabel('Radio de influencia $(= D_c [km])$")
plt.ylabel('Area cubierta acumulada ($ A(\leq D) [km*2]$)")
plt.grid(True)

plt.show()

1lel2
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0.0 1

T T T T
0 20 40 60 20 100 120 140 160
Radio de influencia ( = D:[km])

print(Rm, len(Rm))
print(Anacs, len(Anacs))

[1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.414213562373
096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.65685424
9492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953, 54.62
741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.50966799187813]
15

[238643169556.6083, 273744907547.73737, 313954420193.2896, 360014310696.2
703, 412783531469.5626, 473254557846.0027, 542571904594.7127, 62205258718
6.3173, 713209546469.771, 817779147998.1919, 937753496749.7935, 107541793
7445.3135, 1233391517819.3267, 1414670414357.2583, 1622677281011.4639] 15
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#Para normalizar la grdfica anterior

NormAnac = []

for i in range(len(Anac)):
NormAnac.append(Anac[i]/Anac[-2])

Rm@.remove(9)
NormAnac.remove(9)

X0 = RmO[9]

y0@ = NormAnac[9]
plt.axhline(y = y@, color
plt.axvline(x = x@, color
plt.plot(Rm@, NormAnac)
plt.xlabel('Radio de influencia $(= D_c [km])$")

plt.ylabel('Area cubierta acumulada normalizada ($ A(\leq D)/A(D_{max})$)
")
plt.grid(True)
plt.show()

‘'r', linestyle
‘'r', linestyle

"dashdot")
"dashdot ")

Area cubierta acumulada normalizada (A( = D)/A(Dmzx))

T T T T
0 20 40 60 80 100 120 140 160

Radio de influencia ( = D:[km])

print(Rmo)

print(NormAnac)

suma = Rn[9]+Rn[10]+Rn[11]+Rn[12]+Rn[13]+Rn[14]
print(suma)

[1.2071067811865475, 1.707106781186548, 2.414213562373096, 3.414213562373
096, 4.828427124746192, 6.828427124746192, 9.656854249492383, 13.65685424
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9492383, 19.313708498984766, 27.313708498984766, 38.62741699796953, 54.62
741699796953, 77.25483399593907, 109.25483399593907, 154.50966799187813]
[0.146226322804405, 0.1670697426441445, ©.1911022285719029, 0.21888597719
83334, 0.2510228139706887, ©.2881552759017168, 0.3309761397437232, 0.3802
509430638093, 0.4368560964807378, 0.5018204594893837, 0.576353054727528,
0.6618569186871208, ©.7598459437863323, 0.8719448601047468, 1.0]
3635.15628103277

# tan solo 3635 crdteres representan cerca de La mitad del drea
superficial cubierta

# Coeficientes actualizados de Ivanov et al. (2000)

a® = -3.0876

al = -3.557528

a2 = 0.781027

a3 = 1.021521

a4 = -0.156012

a5 = -0.444058

a6 = 0.019977

a7 = 0.086850

a8 = -0.005874

a9 = -0.006809

ale = float(8.25e-04)
all = float(5.54e-05)
dl = #limite inferior de La bina

1.
dist = [dl] #limites de bina
dr = 0 #Llimite superior

def fdx(x):

return 3.8e7*10**((a@*(math.loglo(x))**0)+(al*(math.loglo(x))**1)+(a2
*(math.logle(x))**2)+(a3*(math.loglo(x))**3)+(ad*(math.logle(x))**4)+(a5*
(math.logle(x))**5)+(a6*(math.logle(x))**6)+(a7*(math.loglo(x))**7)+(a8*(
math.logl@(x))**8)+(a9*(math.loglo(x))**9)+(ale*(math.logle(x))**10)+(all
*(math.logle(x))**11))
# Generacion de las binas.
while dr < 200:

dr = dl*np.sqrt(2)

dist.append(dr)

dl=dr

#Consultamos Los Limites de Los intervalos usados en este trabajo
print(dist)

[1.0, 1.4142135623730951, 2.0000000000000004, 2.8284271247461907, 4.00000
0000000001, 5.6568542494923815, 8.000000000000002, 11.313708498984763, 16
.000000000000004, 22.627416997969526, 32.00000000000001, 45.2548339959390
5, 64.00000000000001, 90.5096679918781, 128.00000000000003, 181.019335983
7562, 256.00000000000006 ]
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print(Rme[9])
27.313708498984766

#EL Limite 1inferior de la bina correspondiente a ese punto es 22.627 km
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Anexo 5.

Corridas realizadas para modelar el “muro de piedra”

69



epelode ealy 000Z Uool SOD
epuafal ‘SBUSpIO0) 8p _WSISIS

30008 30008 30007 30HLE JOOD  ADDOLE MODLE NDDLE MDD.LE

L0

500064y

S00.00

(B

L0.06 3.00.001 300,021 30008 30009 30007 30D JO0D MDDLE MDODDF MDD NDD.DE MDO.02H

(Z "ON EplIO)) enunuod ejoaha
ns A salsjelo Jod elsigno ealy

A R kA= N0 D}

Tar
An
R N0

NDO.08L

Figura A.1 Mapa resultante de la corrida No. 2.
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Figura A.2 Mapa resultante de la corrida No. 3
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Figura A.3 Mapa resultante de la corrida No. 4.
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Figura A.4 Mapa resultante de la corrida No. 5.
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Figura A.5 Mapa resultante de la corrida No.6.
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Figura A.6 Mapa resultante de la corrida No. 7.
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Figura A.7 Mapa resultante de la corrida No. 8.
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Figura A.9 Mapa resultante de la corrida No. 10.
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Figura A.10 Mapa resultante de la corrida No. 12.
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Figura A.11 Mapa resultante de la corrida No. 13.
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Figura A.12 Mapa resultante de la corrida No. 14.
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Figura A.13 Mapa resultante de la corrida No. 15.
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Figura A.14 Mapa resultante de la corrida No. 16.
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Figura A.15 Mapa resultante de la corrida No. 17.
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Figura A.16 Mapa resultante de la corrida No. 18.
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Figura A.17 Mapa resultante de la corrida No. 19.
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Figura A.18 Mapa resultante de la corrida No. 20.
87






